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Zusammenfassung

In den Koronaléchern der Sonnenatmosphiére kann man bis zu einem heliozentrischen
Abstand von drei Sonnenradien Strukturen beobachten, die sich entlang der Magnet-
feldlinien orientieren. Sie sind mit dem Netzwerk in der darunterliegenden Chro-
mosphére verkniipft und haben einen Winkeldurchmesser von 1.8° bis 2.1°. In der
vorliegenden Arbeit soll untersucht werden, ob sich diese Strukturen in den interpla-
netaren Raum in, bisher als strukturlos angesehenen, schnellen Sonnenwindstrémen
fortsetzen kénnen, und ob sie dort beobachtet werden. Um dies zu priifen, werden
die Plasma- und Magnetfelddaten benutzt, die die Weltraumsonden Helios 1 und
Helios 2 von Ende 1974 bis Ende 1977 zwischen 0.3 AE und 1 AE gemessen haben.

Da das Magnetfeld und die Geschwindigkeit der Protonen in schnellen Sonnen-
windstrémen stark von Alfvénischen Fluktuationen, die den Alfvénwellen shnlich
sind, beeinflufit werden, wird die Suche nach den rdumlichen Strukturen erschwert.
Deshalb wird zunéchst eine Methode entwickelt, die den Einflul der Alfvénwellen auf

die Protonengeschwindigkeit entfernt.

Fiir den zu untersuchenden Zeitraum stehen nicht immer die vollstandigen Da-
ten der Protonen, Heliumionen und Elektronen zur Verfiigung. Darum wird eine
statistische Analyse der radialen Gradienten der Temperatur der drei Teilchensorten
durchgefiihrt. Bei fehlenden Daten werden diese durch die Werte aus den empirisch

ermittelten Gradienten ersetzt.

Mit den so vervollstindigten Daten werden der Gasdruck, der magnetische Druck
und der Gesamtdruck des Sonnenwindplasmas berechnet. Zwischen dem Gasdruck
und dem magnetischen Druck besteht bei gleichzeitig konstantem Gesamtdruck eine
aufféllige Antikorrelation in vielen schnellen Sonnenwindstrémen. Sie wird niher un-
tersucht und als Signatur von raumlich stationéren Strukturen gedeutet. Die Auswer-
tung eines Plasma- Line-up, bei dem die zwei Sonden im Mérz 1976 nacheinander das
gleiche Plasmavolumen beobachteten, unterstiitzt diese Interpretation: Von 0.5 AE
bis 0.7 AE blieben die rdumlichen Strukturen erhalten.

Die Begrenzungen der einzelnen raumlichen Strukturen werden dort vermutet, wo
sich lokale Minima im Gasdruck und lokale Maxima im magnetischen Druck sowie
lokale Minima in den Geschwindigkeiten von Protonen und a-Teilchen befinden. Es
wird gezeigt, daf8 sich diese Grenzen nicht — wie friiher von Parker (1963) vermutet
wurde — durch Tangentialdiskontinuitéten auszeichnen.

In einem einfachen Modell wird ein von Flufirshren (flow tubes) strukturierter Teil-



chenstrom simuliert, der sich von der Sonne zum Beobachter im interplanetaren Raum
bewegt. Es wird dargestellt, wie sich das Geschwindigkeitsprofil eines solchen Teil-
chenstroms mit dem radialen Abstand verandert, und dafl die raumlichen Strukturen
bis mindestens 1 AE erkennbar bleiben. Es zeigt sich auflerdem, daf beim simulierten
Flug durch eine Anzahl von 300 Flufiréhren schon auf deren mittleren Durchmesser
geschlossen werden kann. Dabei wird angenommen, daf die kreisférmigen Durch-
messer mittels der GauBischen Normalverteilung variieren, und daf die Abstinde der
Flufiréhrenmittelpunkte von der Flugbahn der Sonde gleichverteilt sind.

Den Abschlufl der Arbeit bildet eine statistische Analyse iiber den mittleren Durch-
messer der tatséchlich in schnellen Sonnenwindstrémen gemessenen raumlichen Struk-
turen. Es ergibt sich ein mittlerer Durchmesser von 1° bis 2° bei einem radialen
Abstand von 0.3 AE bis 0.5 AE. Bei groferen radialen Abstinden verschiebt sich der
mittlere Durchmesser bis zu Werten von 4°. Diese radiale Abstandsabhéngigkeit der
mittleren Durchmesser wird auf zwei Ursachen zuriickgefiihrt: Erstens nichtradiale
Aufweitung der raumlichen Strukturen vor allem im &stlichen Teil der Sonnenwind-
stréme, und zweitens Zerstérung der Grenzen der Strukturen durch Reibungseffekte,

wodurch die Strukturen zu gréBeren Einheiten verschmelzen.
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1 Einleitung

In den letzten drei Jahrzehnten hat die Erforschung der Sonnenatmosphire, beson-
ders der Korona, und des interplanetaren Raumes mittels Weltraumsonden viele neue
Erkenntnisse gebracht und unser Verstandnis fiir die Sonne und fiir den von ihr aus-
gehenden Sonnenwind vertieft. Die ersten Messungen im Sonnenwind Anfang der
60er Jahre bestétigten Parkers Modell (1958) von der kontinuierlichen Expansion
der Korona mit Expansionsgeschwindigkeiten von einigen hundert Kilometern pro
Sekunde. So prégte sich die Vorstellung vom ,ruhigen“ langsamen Sonnenwind mit
Plasmageschwindigkeiten um 300 km-s~! und eingebetteten ,Stérungen®, bei denen
das Plasma mit Geschwindigkeiten bis zu 800 km-s~! strémt. Erst Feldman et al.
(1976) zeigten, daB die eingebetteten ,Stérungen“, die schnellen Sonnenwindstrome,
den eigentlichen ruhigen Sonnenwind ausmachen, wihrend die langsamen Sonnen-

windstréme eher durch Inhomogenitéten im Sonnenwindplasma gekennzeichnet sind.

In den 60er und 70er Jahren hielten sich die meisten Weltraumsonden in Erdnihe
auf, also bei 1 AE (1 Astronomische Einheit = mittlere Entfernung Erde-Sonne =
1.496 - 10® km). Nur die Missionen zur Venus (0.7 AE) und zum Merkur (0.45 AE)
gaben Auskunft {iber die Verhiltnisse im Sonnenwind innerhalb der Erdbahn. Mit
den beiden nahezu identischen Sonden Helios 1 und Helios 2 gelang der VorstoB bis
0.3 AE, also innerhalb der Merkurbahn, so da ganz neue Erkenntnisse iiber den
Sonnenwind in groBerer Sonnennihe und seine Ausbreitung bis zur Erdbahn gewon-
nen wurden. Durch die Wahl der Starttermine Ende 1974 und Anfang 1976 war es
moglich, die grofraumige Strukturierung des Sonnenwindes vor dem Aktivititsmini-
mum der Sonne im Jahre 1976 zu erforschen und das zeitliche und raumliche Aufein-
anderfolgen von langsamen und schnellen Sonnenwindstrémen zu studieren. Zudem
tiberdauerte die Helios-Mission einen elfjahrigen Sonnenaktivititszyklus, was auch
die Messungen langzeitlicher Variationen des Sonnenwindes erméglichte. Wahrend
der Helios-Mission konnte das Ergebnis von Feldman et al. (1976) bestitigt werden,
daB der langsame Sonnenwind nicht, wie frither angenommen, den ruhigen Sonnen-
wind darstellt, sondern der sehr homogen erscheinende schnelle Sonnenwind. Daraus
ergaben sich ganz neue Ansichten iiber den Sonnenwind und seine Quellgebiete in

der oberen Sonnenatmosphire.

Das Magnetfeld der Sonne bestimmt die Strukturierung der Sonnenatmosphiire
und des Sonnenwindes auf einem rdumlich und zeitlich breiten Skalenbereich (Ka-
pitel 3). Die Gebiete groBer magnetischer Aktivitit in der Sonnenatmosphire, die
aktiven Regionen, kénnen Durchmesser von 40° bis 80° im heliographischen Koordi-



natensystem besitzen. Thre Magnetfelder sind grofskalig geschlossen und dehnen sich
bis weit in die obere Korona bis 10 Sonnenradien (Rg) und mehr aus. Uber diesen
aktiven Regionen wird der Ursprung des langsamen Sonnenwindes vermutet. Die
Geschwindigkeit der Plasmateilchen liegt dabei zwischen 250 km-s~! und 400 km-s~!.
In der Ekliptik in Erdnéhe und innerhalb der Erdbahn wird der langsame Sonnen-
wind iiber einen Zeitraum von mehreren Tagen beobachtet, was einer Raumwinkel-
ausdehnung von mindestens 30° entspricht. Aus den Koronaléchern dagegen, deren
Magnetfeldlinien in den interplanetaren Raum gedffnet sind, entweicht der schnelle
Sonnenwind mit Plasmageschwindigkeiten bis zu 800 km-s~'. Die Gréfie von Ko-
ronaldchern schwankt mit dem Aktivitdtszyklus der Sonne, aber ihre Ausdehnung
betrdgt mindestens 30° im heliographischen Koordinatensystem (Bohlin und Shee-
ley, 1978). Entsprechend werden die schnellen Sonnenwindstréme in der Ekliptik in
Erdnéhe und innerhalb der Erdbahn iiber einen Zeitraum von mindestens zwei Tagen
beobachtet. Im mittleren raumlichen Skalenbereich von ungefihr 1° bis 10° gibt es
zahlreiche Strukturen in aktiven Regionen und in Koronaléchern. Auf die Struktu-
rierung in Koronal6chern soll in Kapitel 3.2 ausfiihrlicher eingegangen werden. Der
langsame Sonnenwind ist im mittleren raumlichen Skalenbereich von 1° bis 10° bzw.
im mittleren zeitlichen Skalenbereich von mehreren Stunden bis zu einem Tag durch
Inhomogenitéiten des Plasmas strukturiert. Dagegen scheint der schnelle Sonnenwind
in diesem Bereich verhéltnismaflig homogen. Auf kleinen Zeitskalen im Bereich von
Sekunden bis einigen Stunden herrschen sowohl im langsamen als auch im schnellen
Sonnenwind magnetohydrodynamische Wellen und Fluktuationen vor, die u. a. in der
Sonnenatmosphére durch die Konvektion angeregt und mit dem Sonnenwind in den
interplanetaren Raum getragen werden. Die meisten der beobachteten Fluktuationen
kénnen mit Hilfe der Theorie der Magnetohydrodynamik (MHD) beschrieben werden
(Barnes, 1979).

Zu Beginn der Erkundung des interplanetaren Raumes in den 60er Jahren wurde
von Parker (1963) die Hypothese aufgestellt, das Magnetfeld des Sonnenwindes sei
auf mittleren Zeitskalen im Bereich mehrerer Stunden bis zu einem Tag raumlich
strukturiert, und zwar in Form von FluSréhren, die nebeneinander liegen und un-
terschiedliche Plasmaeigenschaften besitzen. Hierbei wird der Begriff | FluBréhre®
im Sinne des englischen Begriffs ,,flow tube“ verwendet und nicht im Sinne des in
der Sonnenphysik im Zusammenhang mit dem Magnetfeld gebriuchlichen Ausdrucks
»fluz tube*. Es wuarde héufig, besonders im langsamen Sonnenwind, eine abrupte
Zu- oder Abnahme der Magnetfeldstarke und zum Teil gegenlaufige Anderungen in
der Plasmadichte beobachtet. Anfang der 70er Jahre begann sich jedoch die An-
sicht durchzusetzen, dal das Magnetfeld des Sonnenwindes nicht durch FluBiréhren
strukturiert sei (Burlaga, 1972). Vielmehr rithre der sprunghafte Verlauf der Ma-



gnetfeldstéarke vor allem im langsamen Sonnenwind von Diskontinuititen her sowie
von Fluktuationen und Turbulenz im Sinne der MHD-Theorie. Dagegen zeigte sich
der schnelle Sonnenwind in Bezug auf Magnetfeldstirke und Plasmadichte als ver-

gleichsweise homogen und strukturlos.

Tatséichlich ist die Sonnenatmosphare bis in die untere Korona auf mittleren raum-
lichen Skalen von einigen Grad strukturiert, wie in Kapitel 3.2 naher ausgefiihrt wird.
Hoch aufgeloste Bilder von Sonnenfinsternissen, wie jenes von Koutchmy (1977) auf-
genommene (S. 17), zeigen strahlenférmige Strukturen, sogenannte Plumes, in Ko-
ronaléchern, die sich an den Magnetfeldlinien in den Koronal6chern orientieren und
mit dem Netzwerk in der darunterliegenden Chromosphére in Verbindung stehen.
Hier stellt sich die Frage, ob diese Strukturen in der héheren Korona, wo sie von der
Erde aus nicht mehr sichtbar sind, durch Homogenisierung des Plasmas zerstort wer-
den, oder ob sie sich in den interplanetaren Raum in schnellen Sonnenwindstrémen

fortsetzen, so daf sie mit Hilfe von Sonden gemessen werden kénnen.

Die Hauptintention dieser Arbeit ist es zu priifen, ob entsprechende raumliche
Plasmastrukturen von der GréBenordnung einiger Grad im schnellen, bisher als struk-
turlos angesehenen Sonnenwind existieren. Dazu werden die Plasma- und Magnet-
felddaten der beiden Helios-Sonden benutzt (Kapitel 2). Die Auswertung der Daten
wird dadurch erschwert, daf8 vor allem in schnellen Sonnenwindstrémen den Alfvén-
wellen ahnliche Alfvénische Fluktuationen das Magnetfeld und die Protonen erheblich
beeinflussen kénnen. Um diesen EinfluB zu beschranken, wird eine Methode ent-
wickelt, die die Alfvénwellen aus der gemessenen Protonengeschwindigkeit entfernt
(Kapitel 4).

Da nicht fiir den ganzen zu untersuchenden Zeitraum von Ende 1974 bis Ende 1977
vollstandige Daten der hauptsachlich im Sonnenwind vorkommenden Teilchensorten
(Protonen, Heliumionen und Elektronen) zur Verfiigung stehen, wird eine statistische
Untersuchung der radialen, geschwindigkeitsabhangigen Gradienten der Temperatur
der drei Teilchensorten durchgefithrt (Kapitel 5). Bei fehlenden Daten sollen diese
durch die Werte aus den empirisch ermittelten Gradienten ersetzt werden.

Durch die so vervollstindigten Daten konnen der Gasdruck des Plasmas und
der magnetische Druck sowie der Gesamtdruck und das Verhiltnis von Gasdruck
zu magnetischem Druck, das Plasma-f, auf Besonderheiten untersucht werden, die
auf rdumliche Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen hinweisen (Kapitel 6).
Zunachst wird die auffallige Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem
Druck bei gleichzeitig konstantem Gesamtdruck in schnellen Sonnenwindstrémen aus-
gewertet und als Signatur der gesuchten raumlichen Strukturen gedeutet. Um diese

Interpretation zu untermauern, wird ein sogenannter Line-up untersucht, bei dem




die beiden Helios-Sonden nacheinander das gleiche Plasmavolumen beobachteten.
Die Begrenzungen der einzelnen rdumlichen Strukturen werden dort vermutet, wo
sich lokale Minima im Gasdruck und lokale Maxima im magnetischen Druck so-
wie lokale Minima in den Geschwindigkeiten von Protonen und Heliumionen befin-
den. Da schon Parker (1963) in seiner ,FluBrohren“-Hypothese beschrieb, daf die
Flufirdhren wahrscheinlich durch Tangentialdiskontinuititen voneinander getrennt
seien, soll diese Vermutung tberpriift werden. Schlieflich wird ein einfaches Mo-
dell entwickelt, ia dem ein durch FluBiréhren strukturierter Teilchenstrom simuliert
wird, der sich von der Sonne zur Sondenbahn bewegt. Es wird untersucht, wie sich
das Geschwindigkeitsprofil eines solchen Teilchenstroms mit dem radialen Abstand
zur Sonne veridndert, und ob es méglich ist, beim Flug einer Sonde durch eine be-
stimmte Anzahl von Flufiréhren auf deren mittleren Durchmesser zu schlieBen. Am
Ende des Kapitels 6 wird eine statistische Analyse iiber den mittleren Durchmesser
der tatsachlich in schnellen Sonnenwindstrémen gemessenen raumlichen Strukturen

durchgefiihrt.

Eine Liste der wichtigsten verwendeten Symbole und Abkiirzungen befindet sich
im Anhang.



2 Die Helios-Mission

Die Weltraumsonde Helios 1 wurde am 10. Dezember 1974 kurz vor dem Aktivitats-
minimum im Jahre 1976 gestartet. Der Start von Helios 2 erfolgte ein Jahr spater
am 15. Januar 1976. Die stark exzentrischen Bahnen der Sonden und die relativ
kurzen Umlaufzeiten von 190.1 bzw. 185.7 Tagen fiihrten dazu, daf die Sonden in
relativ kurzer Zeit einen weiten radialen und azimutalen Bereich im interplanetaren

Raum durchfliegen konnten. Tabelle 2.1 faBt einige Einzelheiten der Helios-Mission

zusammen.
Tabelle 2.1: Einige Daten der Helios-Mission.
Helios 1 Helios 2

Start 10. Dez. 1974 15. Jan. 1976
Missionsende Februar 1986 Marz 1980
Perihel (AE) 0.3095 0.2900
Aphel (AE) 0.9847 0.9840
Umlaufzeit (Tage) 190.1 185.7
Sondengeschwindigkeit (km-s™!)
Perihel 66.0 68.7
Aphel 20.8 20.3
Winkelgeschw. (1077 rad-s™?1)
Perihel 14.26 15.84
Aphel 1.41 1.38

Um die Messungen der Sonden im interplanetaren Raum in Beziehung zu Vor-
gingen in der Sonnenatmosphére setzen zu kénnen, werden die Raumkoordinaten
der Sonden in heliographischen Koordinaten ausgedriickt. Die Sonnenoberfliche wird
durch ein Gitter mit Breite und Lange in sogenannten Carrington-Koordinaten defi-
niert. Dabei ist die Carrington-Breite auf dem heliographischen Aquator 0°, positiv
auf der nordlichen Hemisphére und negativ auf der siidlichen. Die Carrington-Lénge
nimmt in Rotationsrichtung von Osten nach Westen auf der Sonne zu. Da sich
sowohl die Erde als auch die Weltraumsonden langsamer um die Sonne bewegen, als
die Sonne rotiert, nimmt die Carrington-Lange fiir den Beobachter ab. Wegen der
exzentrischen Bahnen der Helios-Sonden und der damit héheren Sondengeschwindig-
keiten im Perihel durchlaufen die Sonden in Sonnennéhe in gleichen Zeiteinheiten
kleinere heliographische Winkelbereiche als in Erdbahnnéhe. Da die Rotationsachse
der Sonne um 7.25° zur Ekliptik geneigt ist, die Bahnen der Helios-Sonden aber in
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der Ekliptik liegen, bewegen sich die Sonden zwischen —7.25° und +7.25° Carrington-
Breite.

Auf jeder Sonde waren 10 Experimente untergebracht. Die Plasmadaten, die in
der vorliegenden Arbeit ausgewertet wurden, stammen vom Plasmaexperiment E1,
das am Max-Planck-Institut fiir Extraterrestrische Physik in Garching gebaut wurde.
Es umfafite vier Instrumente, die in-situ-Messungen des umgebenden Sonnenwind-
plasmas durchfithrten. Drei Instrumente haben die Energie-pro-Ladungs-Spektren
der Protonen und schwereren Ionen gemessen. Zwei dieser Instrumente konnten auch
die Einfallsrichtung der Teilchen in Azimut (Winkel in der Ebene der Ekliptik) und
in Elevation (Winkel senkrecht zur Ekliptik) bestimmen. Das vierte Instrument hat
Elektronen mit azimutaler Richtungsauflésung gemessen, wobei in Elevation iiber
+9° integriert wurde. Eine detaillierte Beschreibung der Instrumente des Plasmaex-
perimentes findet sich bei Schwenn et al. (1975) und Rosenbauer et al. (1977; 1981).

Die Magnetfelddaten wurden mit dem Férstersonden-Magnetfeldexperiment E2
der TU Braunschweig gewonnen. Das Experiment bestand aus einem Magnetometer,
das das Magnetfeld des Sonnenwindes vektoriell in einem dreiachsigen Koordinaten-
system mifit. Die Genauigkeit der Mewerte lag bei £0.2 nT. Maximal konnten vier
Vektoren pro Sekunde gemessen werden. Musmann et al. (1975) und Neubauer et al.

(1977) geben ausfiihrliche Beschreibungen des Experimentes.

Da die Dichte des Sonnenwindplasmas gering ist, konnten die einfallenden Teil-
chen ihren Energien und Einfallsrichtungen entsprechend sortiert und einzeln gezihlt
werden. Die Messung eines vollstindigen Energie-pro-Ladungs-Spektrums dauerte
40.5 s. Aus diesen Spektren wurden die Plasmaparameter Dichte, Geschwindigkeit,
Temperatur und Warmestrom der Teilchen bestimmt. Um einen KompromiB zwi-
schen Rechenzeitaufwand und Genauigkeit der Berechnung der Plasmadaten zu fin-

den, existieren zwei Auswerteverfahren fiir die Rohdaten:

Erstens die eindimensionale (1D-)Datenauswertung: Schon an Bord der Sonden
wurden die iiber alle Einfallswinkel integrierten Energie-pro-Ladungs-Spektren auf-
genommen. Diese Spektren wurden durch geeignete Polynome zweiten Grades an-
gepaBt, aus denen dann die Plasmaparameter berechnet werden konnten. Hierbei
kénnen in bestimmten Fillen Probleme auftreten, die vor allem die Daten der He-
liumionen betreffen (Schwenn und Rosenbauer, 1982):

Normalerweise erscheinen zwei Hauptmaxima im Energie-pro-Ladungs-Spektrum,
die zu Protonen und Heliumionen (a-Teilchen) gehéren. Um die Plasmaparameter
fiir beide Ionensorten zu erhalten, wird das Spektrum im relativen Minimum zwischen
den beiden Hauptmaxima geteilt, und die Parameter werden aus den nun getrenn-
ten Verteilungen berechnet. Dies ist im Aphel, in Erdbahnnihe, wo das Plasma



verhaltnismaBig kalt ist, nicht problematisch, auch wenn die a-Teilchen-Dichte n,
nur 2 % bis 5 % der Protonendichte n, betrdgt. Nahe dem Perihel allerdings ist die
Temperatur des Plasmas hoch, so dafl die Verteilungen der Protonen und a-Teilchen
stark verbreitert sind und sich darum tiberlappen. Dann konnen die Parameter der
a-Teilchen mit Fehlern behaftet sein. Wenn die Dichte der a-Teilchen sehr gering ist
(na = 2 % n,), wird es ebenfalls schwierig, die Verteilung von a-Teilchen genau zu
bestimmen (Marsch et al., 1982a). Ein weiteres Problem kénnen Anisotropien und
Verteilungen mit doppeltem Maximum darstellen sowohl in der Protonenverteilung
als auch in der a-Teilchen-Verteilung. Dadurch wird die Berechnung der Plasmapa-
rameter ebenfalls fehlerhaft (Marsch et al., 1982b).

Das zweite Auswerteverfahren ist die dreidimensionale (3D-)Datenauswertung:
Die Rohdaten der Ionen enthalten auch Informationen iiber die Einfallswinkel der
Teilchen in Elevation und Azimut. Diese dreidimensionalen Spektren dienen zum
einen der Berechnung der Winkelverteilung und der Fluirichtung der Protonen fiir
die 1D-Auswertung, zum anderen der Berechnung der dreidimensionalen Geschwin-
digkeitsverteilungsfunktionen der Teilchen, aus deren Momenten dann die Parame-
ter Dichte, Geschwindigkeit, Temperatur und Warmestrom des Sonnenwindplasmas
ermittelt werden (Boyd und Sanderson, 1969). Dies fithrt zwar zu genaueren Er-
gebnissen, erfordert aber auch weitaus mehr Rechenzeit und wurde darum nur mit

10-miniitigem Zeitabstand zwischen zwei Auswertungen vorgenommen.

Ahnliches gilt fiir die Auswertung der Elektronen-Spektren. Hierbei muf erwahnt
werden, dafl die Bestimmung der Momente aus den Verteilungsfunktionen der Elek-
tronen viel schwieriger ist als im Fall der Ionen (Pilipp et al., 1987a). Bei der Messung
der Elektronen kann es zu Stérungen durch Photoelektronen kommen, die durch die
Sonneneinstrahlung auf der Sondenoberfliche entstanden sind. Einerseits sind sie,
wenn sie ins Meflinstrument gelangen, nur schwer von den Sonnenwindelektronen zu
unterscheiden, zum anderen beeinflussen sie das elektrostatische Sondenpotential, das
die Elektronen beschleunigt oder abbremst, bevor sie ins MeBinstrument gelangen.
Die Bestimmung der Momente der Elektronenverteilung ist sehr vom Sondenpoten-
tial abhangig, das im Voraus aber nicht bekannt ist. Das Sondenpotential wird in
der Weise ermittelt, da die Elektronendichte n. und die Elektronengeschwindigkeit
ve ungefahr mit der Protonendichte n, und der Protonengeschwindigkeit v, iiberein-
stimmen, wobei angenommen wird, daf8 auf der Sondenoberfliche keine elektrischen
Stréme flieBen, und daB das Plasma neutral ist — allerdings ohne Beriicksichtigung

der a-Teilchen und schwereren Ionen (n, = n,).

Daten der genaueren 3D-Auswertung existieren nur fir die Zeit der
Priméarmissionen der beiden Sonden, d. h. vom 10. Dezember 1974 bis zum 5. April
1975 bzw. vom 15. Januar bis zum 29. April 1976. Sie sind zusammengefaft auf dem



sogenannten Supermischband, das Dichte, Geschwindigkeit, Temperatur und Wirme-
strom von Protonen, a-Teilchen und Elektronen enthilt sowie Magnetfelddaten. Mit
diesem Supermischband wurde ein kleiner Teil der Datenauswertung bearbeitet (siehe

Kapitel 5).

Der grofite Teil der Datenanalyse wurde mit den sogenannten Mischbandern vor-
genommen, auf denen die Plasmadaten aus der 1D-Auswertung stehen, also Dichte,
Geschwindigkeit und Temperatur der Protonen und, wenn ausgewertet, der a-Teil-
chen sowie der aaf die jeweilige MeBdauer von E1 gemittelten Magnetfelddaten. Die
Plasma- und Magnetfelddaten sind, sofern sie komponentenweise vorhanden sind,
im solar-ekliptischen Koordinatensystem definiert. Hierbei zeigt die x-Komponente
radial von der Sonne weg und liegt in der Ekliptik; die z-Komponente zeigt zum Nord-
pol der Ekliptik, und die y-Komponente ergibt sich entsprechend dem rechtshandigen
rechtwinkligen Koordinatensystem.



3 Strukturierung der Sonnenatmosphire und des

Sonnenwindes

Das Magnetfeld der Sonne bestimmt die Strukturierung der Sonnenatmosphéare und

des Sonnenwindes auf einem breiten Skalenbereich.

Im ersten Teil des Kapitels wird die grofiraumige Strukturierung der Sonnenat-
mosphére und des Sonnenwindes erlautert. Es wird kurz auf die aktiven Regionen
und die ruhigen Gebiete in der Sonnenatmosphére eingegangen. Die dritte Gruppe,
die Koronalocher, die erst in der oberen Chromosphiére zu beobachten sind, werden
néaher bzgl. ihrer Eigenschaften und ihrer Variationen im Laufe des elfjahrigen Ak-
tivititszyklus der Sonne beschrieben. Uber den aktiven Regionen liegt vermutlich
der Ursprung des langsamen Sonnenwindes, wahrend aus den gedffneten Magnet-
feldlinien der Koronalocher der schnelle Sonnenwind entweichen kann. Unterschiede
zwischen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind und seine Schwankungen

wahrend des Sonnenaktivitdtszyklus werden dargelegt.

Im zweiten Teil des Kapitels sollen raumliche Strukturen, die sich an den Ma-
gnetfeldlinien in den Koronaléchern orientieren, untersucht werden. Da die Ma-
gnetfeldlinien der Koronalocher in den interplanetaren Raum geoffnet sind, besteht
die Moglichkeit, dafl diese Strukturen sich in den interplanetaren Raum fortsetzen
kénnen. Es wird kurz iiber die zu erwartende Groflenordnung der Strukturen in den

schnellen Sonnenwindstrémen diskutiert.

3.1 Die grofiriumige Strukturierung der Sonnenatmosphire

und des Sonnenwindes

Die Sonnenatmosphire und der von ihr ausgehende Sonnenwind werden durch das
solare Magnetfeld gepragt. Beobachtet man die Sonne im integralen Weifllicht oder
in den zahlreichen einzelnen Spektrallinien vom Erdboden aus, kann man die ver-

schiedenen Phanomene in der Sonnenatmosphére in zwei Gruppen einteilen.

Zum einen die aktiven Regionen, die sich durch starke magnetische Aktivitaten
auszeichnen: Kiihlere Sonnenflecken in der Photosphare, deren Magnetfeldstarken bis
zu 4000 GauB (1 GauB = 10° nT) betragen, dariiber iiberhitzte Fackeln und Plages
in der Chromosphére sowie Protuberanzen bzw. Filamente mit Magnetfeldstérken
um 100 GauB in der unteren Korona (Zirin, 1988). Die aktiven Regionen setzen sich
in Form von grofien hellen Bégen und strahlenformigen Gebilden (streamers) in die
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Korona fort, wo sie wahrend Sonnenfinsternissen oder mit Hilfe von Koronagraphen
sichtbar werden. Sie kénnen sich bis zu mehr als 10 Rg ausdehnen und sind durch
geschlossene, starke Magnetfelder gekennzeichnet.

Neben den aktiven Regionen existieren die ruhigen Gebiete mit schwachen Ma-
gnetfeldern, deren Feldlinien ebenfalls grofraumig geschlossen sind. Die in der Pho-
tosphére gemessenen mittleren Magnetfeldstérken liegen hier zwischen 5 und 10 Gau8.
Die Intensitdten der Spektrallinien aus der Chromosphire sind in ruhigen Gebieten
drei bis fiinf mal schwicher als in den aktiven Regionen (Withbroe und Noyes, 1977).

Spétestens seit der Skylab-Mission 1973 bis 1974, in deren Rahmen Aufnahmen
von der Sonne im UV-, EUV- und Réntgenbereich gemacht wurden, weif§ man, dafl
es noch eine dritte Gruppe gibt, die sogenannten Koronalécher (Bohlin und Ruben-
stein, 1975). Sie sind erst in der oberen Chromosphire zu beobachten und zeichnen
sich durch schwéchere Emissionen im Radio-, nahen IR- und UV-Bereich aus sowie
durch sehr stark reduzierte Emissionen im EUV- und Réntgenbereich (Bohlin, 1977).
Dadurch erscheinen sie dunkel gegeniiber der hohen Strahlungsintensitit der akti-
ven Regionen im gleichen Wellenlédngenbereich. Koronalécher sind unipolar und mit
Magnetfeldern verkniipft, die sich nach aulen 6ffnen. Ihre Magnetfeldstérke in der
unteren Korona betrégt nur 0.5 bis 7 GauB (Bohlin und Sheeley, 1978), was in der
gleichen Groflenordnung liegt wie die Magnetfeldstirken in den ruhigen Gebieten.
Das Plasma ist mit einer Temperatur von 1 — 2 - 10® K kiihler als die Umgebung,
und seine Dichte ist um einen Faktor zwei bis drei niedriger als in ruhigen Gebieten
(Withbroe und Noyes, 1977). Wahrend in aktiven Regionen und ruhigen Gebieten
die Uberga.ngszone zwischen Chromosphire und Korona nur einige 1000 km dick
ist, erreicht sie in den Koronalochern Dicken von 12000 km (Eddy, 1979). Daher
sind die radialen Gradienten der Temperatur und Dichte in der Ubergangszone in
Koronaléchern weniger steil als in ruhigen Gebieten (Huber et al., 1974), was Aus-
wirkungen auf die Heizung der dariiberliegenden Korona hat.

Koronalécher in niedrigen heliographischen Breiten sind hiufig schmal und liegen
dicht neben den aktiven Regionen. Sie haben eine hohere Dichte als die Koronalécher
an den Polen (Saito et al., 1977) und emittieren mehr Strahlung im EUV- und Rént-
genbereich, wodurch ihre Identifikation erschwert wird (Kahler et al., 1983).

Der Flachenanteil der Koronal6cher auf der Sonnenscheibe schwankt zwischen 5 %
und 20 % mit dem elfjahrigen Aktivitatszyklus der Sonne. Im ersten Drittel des Zy-
klus und im Aktivitdtsmaximum erscheinen kleine Koronalécher am Aquator und
zwischen 30° und 70° heliographischer Breite (Broussard et al., 1978). Wahrend
dieser Zeit werden die polaren Koronal6cher immer kleiner, bis sie im Aktivititsma-

ximum ganz verschwinden. Nach dem Aktivitatsmaximum — nach der Umkehrung
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der Polaritdten des solaren Magnetfeldes — bilden sich neue polare Koronalécher.
Die Anzahl der aktiven Regionen und deren Flichenanteil vermindern sich. Es bil-
den sich in allen heliographischen Breiten ausgedehnte, langlebige Koronalécher, die

im Aktivitdtsminimum wieder verschwinden.

Es gibt zahlreiche weitere Schwankungen im Laufe eines Aktivitatszyklus. Der aus-
laufende 20. Zyklus (Beginn: 1964, Ende: 1976) und der folgende 21. Zyklus (Beginn:
1976, Ende: 1986) konnten durch die neuen Mdglichkeiten der Koronabeobachtung
genauer als frither untersucht werden. 1973 und 1974, nahe dem Aktivitatsminimum
im Jahre 1976, war die Dichte in den Koronaléchern um einen Faktor vier kleiner
als im Aktivitdtsmaximum 1980 (Withbroe et al, 1986). Der Gasdruck war um
einen Faktor zehn kleiner, und die Emission im weichen Réntgenlicht war ebenfalls
reduziert (Webb und Davis, 1985). Zwischen 1973 und 1978 war die mittlere Ma-
gnetfeldstérke in Koronalochern niedriger als zwischen 1979 und 1980 (Harvey et al.,
1982). Vor dem Aktivitdtsminimum konnten grofe Koronalécher beobachtet werden,
deren Lebensdauer bis zu zehn Sonnenrotationen betrug (a 270 Tage). Wihrend
dieser Zeit verdanderten sie sich nicht sehr schnell und erschienen ziemlich stabil. Nur
auf kleineren Skalen traten sowohl raumlich als auch zeitlich Anderungen auf. Mit
ansteigender Aktivitat verringerte sich die Fliche der einzelnen Koronalécher zu-
nehmend und damit auch ihre Lebensdauer (Krieger, 1977). Bei der Untersuchung
der wiederkehrenden Koronalocher stellte sich auch heraus, da die Korona weitge-
hend starr rotiert, im Gegensatz zur differentiellen Rotation der Photosphére und
Chromosphére (Timothy et al., 1975).

Da die Magnetfeldlinien in den Koronalchern in den interplanetaren Raum gesff-
net sind, kann hier das Plasma die Korona verlassen und in den interplanetaren Raum
entweichen. In der Tat sind die Spektrallinien in Koronaléchern blauverschoben, was
auf einen Massenflul von der Sonne weg deutet (Rottman et al., 1982). Interplane-
tare Szintillationsmessungen der Elektronendichte und der FluBgeschwindigkeit des
Plasmas in der Korona bestétigen ebenfalls eine Beschleunigung des Plasmas in Ko-
ronaléchern zwischen 2 Re und 10 Re (Bird, 1982). Krieger et al. (1973) fanden
eine klare Korrelation zwischen den Koronaléchern und wiederkehrenden Sonnen-
windstrémen mit hohen Plasmageschwindigkeiten.

Seither hat sich mehr und mehr die Ansicht durchgesetzt, dal es mindestens zwei
Sorten von Sonnenwind gibt: Zum einen den schnellen Sonnenwind, der aus den
Koronal6chern strémt, und zum anderen den langsamen Sonnenwind, der, wenn man
ihn auf die Sonne zuriickprojiziert, von koronalen Gebieten iiber den aktiven Regionen
stammt (Rosenbauer et al., 1977). Abb. 3.1 soll dies veranschaulichen.

Abgesehen vom Betrag der Magnetfeldstirke B gibt es viele Unterschiede zwi-
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schen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind. Tabelle 3.1 listet die mittleren
Werte fiir die Parameter bei 1 AE auf, wie sie sich aus zwei typischen, von den Helios-
Sonden bei 1 AE gemessenen Datensitzen ergeben. Der langsame Sonnenwind ist
durch Geschwindigkeiten zwischen 250 km-s~! und 400 km-s~! gekennzeichnet, wobei
die Geschwindigkeiten v, und v, von Protonen und a-Teilchen ungefahr gleich sind.
Die Protonentemperatur T, und die a-Teilchen-Temperatur T, sind im langsamen
Sonnenwind niecriger als im schnellen Sonnenwind, wihrend die Elektronentempe-
ratur T, hoher ist. Die Protonendichte n, ist im langsamen Sonnenwind héher als
im schnellen Sonnenwind und ist zudem starken Schwankungen unterworfen. Jedoch
ist der prozentuale Anteil der a-Teilchen geringer. Wenn man eine radiale, gravi-
tationsabhéangige Schichtung des Helium in der Sonnenatmosphére annimmt, so daf
der relative Anteil von Helium im Vergleich zum Wasserstoff mit zunehmender Hohe
in der Korona abnimmt, dann deutet der geringere a-Teilchen-Anteil darauf hin, daf
der langsame Sonnenwind aus gréBeren Héhen in der Korona startet.

Die schnellen Sonnenwindstréme sind zeitlich, raumlich und in ihrer chemischen

Zusammensetzung viel konstanter als die langsamen Sonnenwindstréme (Geiss, 1985).
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Abb. 3.1: Ein phinomenologisches Modell, um die grofiraumige koronale Magnetfeld-
struktur darzustellen. Zu erkennen sind die unipolaren Sektoren, die Koronalécher,
aus denen der schnelle Sonnenwind entweicht, und die aktiven Regionen mit ihren ge-
schlossenen Magnetfeldern, {iber denen sich der langsame Sonnenwind ablést (Hund-

hausen, 1977).
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Tabelle 3.1: Mittlere Parameter des langsamen und schnellen Sonnenwindes
bei 1 AE (aus zwei typischen, von den Helios-Sonden bei 1 AE gemessenen

Datenséatzen).

Parameter langsamer Sonnenwind | schneller Sonnenwind
B (nT) 5.3 5.9
v, (km-s™?1) 356 641
vy (km-s™?) 346 680
T, (K) 0.5 - 10° 2.3 -10°
T, (K) 14 - 10° 7.6 - 10°
T, (K) 1.6 - 10° 1.3 10°
n, (cm™3) 9.50 3.20
ng (cm™3) 0.21 0.13
mittlerer He-Anteil (%) 2.21 4.06
Alfvénischer Radius (Rg) 34 - 49 14 - 17

Die typischen schnellen Sonnenwindstréme vor dem Aktivititsminimum zeigen hohe
Geschwindigkeiten bis 800 km's™ (wobei die a-Teilchen schneller fliegen als die Pro-
tonen) und {iberspannen einen weiten Raumwinkelbereich — entsprechend den aus-
gedehnten Koronalochern am heliographischen Aquator. Mit dem ansteigenden Ak-
tivitdtszyklus nimmt die mittlere Geschwindigkeit und die Raumwinkelausdehnung
der schnellen Stréme ab. Es treten nur noch selten kurze, nicht mehr so schnelle
(500 — 600 km-s~') Stréme auf, die mit eher kleinen und kurzlebigen Koronaléchern

am Aquator assoziiert sind (Kojima und Kakinuma, 1987).

Mit anwachsender Aktivitat der Sonne und besonders im Aktivitdtsmaximum
haufen sich eruptive Vorgange in den aktiven Regionen. Mit chromospharischen Fla-
res und eruptiven Protuberanzen gehen Strahlungsausbriiche im Radio-, UV-, EUV-
und harten Rontgenbereich einher sowie auch koronale Massenauswiirfe ( coronal mass
ejections), die mit so hohen Geschwindigkeiten erfolgen konnen, daf die hinausge-
schleuderten Gase die Korona verlassen und den interplanetaren Raum durchque-
ren konnen. Diese Stérungen treten vor allem im langsamen Sonnenwind auf, in
dem interplanetare Stofiwellen, sogenannte Schocks, am hiufigsten beobachtet wer-
den (Sheeley et al., 1982; 1985; Schwenn, 1983a; 1986).

Innerhalb der aktiven bipolaren Regionen am heliographischen Aquator liegt die
Neutrallinie (neutral line), die die beiden Magnetfeldpolarititen der Nord- und Siid-
hemisphire voneinander trennt. Sie liegt nicht genau auf dem heliographischen Aqua-

tor, sondern ist meist mehr oder weniger gewunden (Hoeksema und Scherrer, 1986).
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Im Aktivitdtsminimum ist sie durch das Fehlen der dquatornahen Koronalécher nur
leicht gewellt. Mit zunehmender Sonnenaktivitat nehmen die Verwerfungen der Neu-
trallinie zu, bis diese im Aktivitdtsmaximum aufbrechen und sich die Neutrallinie
wegen der Umkehr der Polarititen des solaren Magnetfeldes neu bildet. Vor dem
Aktivitdtsminimum ist die Neutrallinie durch die auf dem heliographischen Aqua-
tor liegenden Koronalocher stark gewunden. Die Neutrallinie wird vom langsamen
Sonnenwind in den interplanetaren Raum mitgenommen. Dort wird sie Sektorgrenze
(current sheet) genannt. Sie zeichnet sich durch einen Polarititswechsel des Magnet-
feldes und ein Minimum in der Temperatur von Protonen, a-Teilchen und Elektro-
nen aus sowie durch ein Minimum in der a-Teilchen-Dichte und ein Maximum in
der Protonendichte (Borrini et al., 1981; Gosling et al., 1981; Pilipp et al., 1981).
Sondenmessungen von mehrmaligen Polarititswechseln innerhalb weniger Stunden
deuten daraufhin, dafl die Sektorgrenze durch solare und interplanetare dynamische

Vorgénge mehr oder weniger stark gewellt ist (Behannon et al., 1981; Suess und
Hildner, 1985).

Im interplanetaren Raum sind langsamer und schneller Sonnenwind durch eine
Grenzschicht von wenigen Grad Breite voneinander getrennt. Die Gradienten beim
Ubergang vom langsamen zum schnellen Sonnenwind bzw. vom schnellen zum lang-
samen Sonnenwind werden mit abnehmender Entfernung von der Sonne immer steiler
(Rosenbauer et al., 1977; Schwenn et al., 1981a). Dies unterstiitzt die Modellvorstel-
lung, da8 die schnellen Sonnenwindstréme von den Koronaléchern aus mit einem
rechteckigen Geschwindigkeitsprofil starten (Gosling et al., 1978). Durch die Ro-
tation der Sonne wird eine asymmetrische Entwicklung der Réinder der schnellen
Stréme erzeugt, die mit wachsendem Abstand von der Sonne zunimmt. Die nach-
folgenden Rénder der schnellen Stréme flachen mit zunehmendem Abstand von der
Sonne mehr und mehr ab, weil hinter ihnen nur langsameres Plasma strémt, das mit
dem schnelleren Plasma nicht mehr wechselwirken kann. Die fithrenden Rinder da-
gegen konnen nicht so stark abflachen, da dort das schnelle Plasma auf langsameres
Plasma st68t, was zu Kompression, Turbulenz und Schocks fiihrt. In diesem Kom-
pressionsgebiet erreichen Dichte und Magnetfeldstirke ein Maximum. Die scharfen
Grenzen zwischen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind besonders nahe
der Sonne deuten auf zwei verschiedene Beschleunigungsmechanismen und auf unter-

schiedliche Entstehungsorte der Stréme in der Korona hin.

Einen weiteren Hinweis darauf ergibt die Berechnung des Gesamtdrehimpulses
im Sonnenwind (Pizzo et al., 1983; Marsch und Richter, 1984a). Sie zeigt, daB
der Wert fiir den Drehimpuls im langsamen Sonnenwind fast gleich dem Wert fiir
den Gesamtdrehimpuls ist, den die Sonne dem Sonnenwind insgesamt mitgibt. Das
bedeutet, daf das langsame Plasma einen grofieren Alfvénischen Radius besitzt als
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das schnelle Plasma, das aus den Koronaléchern stammt (siehe Tabelle 3.1). Der
Alfvénische kritische Radius ist der heliozentrische Abstand, bei dem die Energie
des Plasmaflusses gleich der Energie des Magnetfeldes ist. Die Ubertragung des
Drehimpulses der Sonne durch das Magnetfeld an das Plasma endet hier. Das Plasma
kann den Einflufl des Magnetfeldes kompensieren und frei radial abstrémen, wobei

es das nun eingefrorene Magnetfeld mitnimmt.

3.2 Strukturen in Koronal6chern und schnellen Sonnenwind-

stromen

Der Ursprung des langsamen Sonnenwindes wird iiber den aktiven Regionen vermutet
(Feldman et al., 1981). Wie er sich aus Gebieten mit geschlossenen Magnetfeldlinien
ablésen kann, und wie dies geschehen muf}, damit ein ununterbrochener Strom von
Plasmateilchen entsteht, wie er beobachtet wird, ist noch weitgehend unklar. Zudem
ist das Plasma des langsamen Sonnenwindes so dicht, dal dynamische Prozesse die
meisten Parameter des Plasmas auf seinem Weg durch den interplanetaren Raum
verdndern. Deshalb ist es bei Messungen im langsamen Sonnenwind nur schwer
moglich, Riickschliisse auf mittelskalige Strukturen von der Gréflenordnung einiger

Grad in der Korona zu zichen.

Anders ist die Situation im schnellen Sonnenwind. Zwar sind die Beschleunigungs-
mechanismen noch nicht eindeutig geklart (Pneuman, 1986), jedoch ist w: strittig,
daB das Plasma aus der gedffneten Magnetfeldkonfiguration der Koronalscher frei
abstrémen kann. Sollten sich innerhalb von schnellen Sonnenwindstrémen raumliche
Strukturen zeigen, kénnten diese Uberreste von Strukturen in Koronaléchern sein.
Es erhebt sich die Frage, mit welcher Art von Strukturen man rechnen kann, und

welche GroBenordnung diese haben kénnten.

In den ruhigen Gebieten ist die Sonnenatmosphére auf mittleren Skalen regelméfig
strukturiert. Als erstes wiren die Supergranulen zu nennen. Sie bilden ein System
von Geschwindigkeitszellen in der Chromosphére und der Ubergangszone mit einer
Lebensdauer von 24 bis 36 Stunden und typischen Durchmessern zwischen 20000 km
und 30000 km (Worden und Simon, 1976). In ihren Zellen s rémt Plasma von der
Mitte der Zellen nach auBen und dringt damit das Magnetfeld an die Rander, so
daf8 dort erhohte Magnetfeldstirken gemessen werden. Die Rander der Supergra-
nulen mit einer durchschnittlichen Breite von 10” (1” entspricht 725 km) (Reeves,
1976) stimmen mit dem chromosphérischen Netzwerk iiberein, das man in Spek-
troheliogrammen von Spektrallinien aus der Chromosphire und der Ubergangszone
beobachten kann. Es erscheint als eine helle Struktur in den H- und K-Linien von
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Ca Il, in den Linien des Infrarot, im Kern der Hq-Linie und in UV- und EUV-Linien.

In den Supergranulen, die die Zwischenrdume des Netzwerks bilden, ist die In-
tensitdt geringer als im Netzwerk (Zirin, 1988). In der Chromosphire in Héhen mit
Temperaturen zwischen T = 10* K (Lyq) und T = 2 - 10° K (O IV) bleibt die
Struktur ziemlick unveréndert, und das Netzwerk tragt 60 % bis 75 % zur Intensitit
bei. In grofieren Héhen und damit bei héheren Temperaturen nimmt der Kontrast
wieder ab. In einer Hhe mit der Temperatur T = 7 - 10° K (Ne VIII) ist das Netz-
werk nicht mehr gut zu sehen. Oberhalb davon verdndert sich das Netzwerk abrupt:
In den Koronalinien von Mg X und Si XII ist es nur noch sehr schwach zu erken-
nen (Reeves, 1976). Huber et al. (1974) fanden ab der oberen Chromosphire einen
Unterschied in der Intensitét zwischen dem Netzwerk in ruhigen Gebieten und dem
in Koronalochern. Innerhalb von Koronaléchern scheint das Netzwerk schwicher zu
sein und die Intensitat insgesamt gleichmaBiger als auBerhalb der Koronalécher. Diese
Unterschiede ergeben sich durch die unterschiedliche Strukturierung des Netzwerks
in ruhigen Gebieten und in Koronaléchern.

Im Netzwerk der ruhigen Gebiete erscheinen kurzlebige, 1” bis 2 diinne Gasjets,
die Spiculae, die von der Chromosphire in die Korona hinaufschiefen. Sie werden
normalerweise im Licht der Hy-Linie in Hohen von 6000 km bis 10000 km beobach-
tet, aber auch in EUV-Linien in der Ubergangszone. Hier tragen sie circa 20 % zur
totalen Intensitdt der ruhigen Sonne bei (Withbroe und Mariska, 1976). Die Spicu-
lae sind mit einer Temperatur von ungefihr 10* K kiihler als ihre Umgebung und
bewegen sich mit 25 km-s™! bis 30 km-s™ aufwirts. Der grofte Teil des aufwiirts
schieflenden Spiculaematerials muB theoretisch wieder in die Chromosphire zuriick-
kehren, um eine Ubereinstimmung mit dem im Sonnenwind beobachteten Massenflu$
zu erreichen. Tatséchlich wurden auch Abwirtsbewegungen an den Réndern der Su-
pergranulen gemessen (Worden und Simon, 1976; Pneuman und Kopp, 1978). Spruit
und Roberts (1983) und Spruit (1983) vermuteten, daf die Spiculae mit magnetischen
Flufiréhren (hier: fluz tubes) verkniipft sind und nichtlineare Wellenbewegungen in
der Flufiréhre darstellen: Die Wellen miissen in der Photosphiére, dem FuBpunkt der
Flufiréhren, nur stark und schnell genug angeregt werden. Dann kann die Amplitude
der Wellen rasch anwachsen, wihrend sich die Wellen in der Rohre aufwirts bewegen,
und, bei Erreichen der Schallgeschwindigkeit, kénnen sie in nichtlineare longitudinale
Bewegungen iibergehen. Giovanelli und Beckers (1983) haben auch tatsichlich Wel-
len, vermutlich Alfvénwellen, nahe des Netzwerks in ruhigen Regionen beobachtet.

In den Koronaléchern, sowohl an den Polen als auch nahe des Aquators, werden
in der Linie des He II bei A = 304 A Makrospiculae beobachtet, die den Hey-Spiculae
dhnlich sind (Bohlin et al., 1975). Sie sind 5” bis 30" breit, schieBen bis in Héhen von
40000 km und leben 5 bis 40 Minuten. Wihrend Hq-Spiculae bei Temperaturen um

16



10" K entstehen, stammen die Makrospiculae aus grof8eren Hohen mit Temperaturen
zwischen 5 - 10" K und 1.2 - 10° K. d. h. aus der obersten Chromosphére bis hinauf
i die unterste tbvrguughx()lnn Die Makrospiculae steigen mit Geschwindigkeiten bis
zu 150 km-s~!' auf, wobei ein Aufweiten der Makrospiculae gemif3 der Divergenz des
Magnetfeldes beobachtet wird, und fallen danach entlang der gleichen magnetischen
Achse wieder ab.

Eine weitere Besonderheit in den Koronaléchern sind die Polarstrahlen, im Engli-
schen Plumes genannt. Sie sind im Aktivitdtsminimum im Weif8licht die beherrschen-
den Strukturen an den Polen und scheinen sich ebenso wie H-Spiculae und Makro-
spiculae entlang der magnetischen Kraftlinien zu orientieren. Die von Koutchmy

(1977) aufbereitete Aufnahme der Sonnenfinsternis vom 30. Juni 1973 zeigt diese

Abb. 3.2: Die von Koutchmy (1977) aufbereitete Aufnahme der Sonnenfinster-
nis vom 30. Juni 1973 zeigt neben den hellen Gebieten der aktiven Regionen,
die sich in einem breiten Giirtel um den heliographischen Aquator herum be-

finden, die Polarstrahlen in den polaren Koronaléchern. Auf die die Sonne
bedeckende dunkle Mondscheibe wurde spéter ein Bild der Sonne kopiert, das
am gleichen Tag im Licht der Hq-Linie aufgenommen wurde. (Mit freundlicher
Genehmigung von S. Koutchmy.)



besonders eindrucksvoll (Abb. 3.2). Sie sind mit magnetischen Strukturen im chro-
mospharischen Netzwerk verkniipft (Newkirk und Harvey, 1968). Im WeiBlicht be-
obachtet, bilden die Polarstrahlen einen Kranz um das polare Koronaloch. Dagegen
sind die im EUV- und weichen Réntgenlicht beobachteten Polarstrahlen im Korona-
loch verteilt und mit bipolaren, stark magnetischen hellen Punkten (bright points)
verbunden (Ahmad und Webb, 1978; Sornette et al., 1980). Die Dichteverteilung in
den Plumes entspricht einer Gaufiverteilung. Ihre Breite nimmt mit der Héhe zu und
liegt bei R = 1.1 Ry bei etwa 2.35 — 2.75 - 10* km, was 1.8° bis 2.1° im heliogra-
phischen Koordinatensystem entspricht. Die Temperatur des Plasmas in den Plumes
betragt ungefihr 10 K (Ahmad und Webb, 1978). Einige Autoren vermuten, da8 die
Plumes die Quelle fiir den Sonnenwind in allen Koronaléchern sein kénnten (Ahmad
und Webb, 1978; Sornette et al., 1980; Pneuman, 1986).

Mit zunehmender Hohe in der Korona (1 — 3 Rg) divergieren die Magnetfeldlinien,
und entsprechend weiten sich die magnetischen Strukturen im Netzwerk auf. Der
Gasdruck des Plasmas fillt stirker als der magnetische Druck, so dafl der Kontrast
zwischen dem Netzwerk und seinen Zwischenrdumen kleiner wird und die Strukturen
an Sichtbarkeit verlieren. In einem Modell von Gabriel (1976) fiir die Aufweitung der
Magnetfeldlinien der Netzwerkstruktur von der Chromosphare bis hinauf zur Korona
wird das Plasma in der hoheren Korona homogen, da sich das Magnetfeld gleichmaBig
in der Korona ausbreiten kann. Eine vollstdndige Homogenisierung muf} jedoch nicht
der Fall sein, denn eine Diffusion des Plasmas quer zu den Magnetfeldlinien ist wegen
der extrem hohen elektrischen Leitfahigkeit des Plasmas parallel zum Magnetfeld
nahezu unwirksam. Unterschiede zwischen den einzelnen mittelskaligen magnetischen
Strukturen konnten erhalten bleiben und den Beschleunigungsproze8 im Koronaloch
iberstehen, so daf sie sich in den interplanetaren Raum fortpflanzen und selbst im

schnellen Sonnenwind erkennbar bleiben konnten.

Die Idee, daB auch das interplanetare Magnetfeld strukturiert ist, geht auf die
60er Jahre zuriick (Parker, 1963; McCracken und Ness, 1966; Ness et al., 1966; Bur-
laga und Ness, 1968; Siscoe et al., 1968). Danach sollten FluBiréhren (flow tubes)
mit kleinen Unterschieden im Plasma im interplanetaren Raum nebeneinander liegen
und durch Diskontinuitidten im Magnetfeld voneinander getrennt sein. Sie sollten
vom radial abstrémenden Sonnenwind mitgenommen werden, aber entsprechend der
Rotation der Sonne der Form von Archimedischen Spiralen folgen. Dieses Scena-
rio wurde anschaulich mit dem Begriff ,,Spaghetti-Modell“ beschrieben, in dem die
Spaghetti-Nudeln den Flufiréhren entsprechen sollten. Zu Beginn der 70er Jahre be-
gann sich jedoch die Vorstellung durchzusetzen, der Sonnenwind und das mitgenom-
mene Magnetfeld seien zwar diskontinuierlich, also von Diskontinuitaten durchsetzt,
aber nicht durch Flufirohren strukturiert (Burlaga, 1972). Die Betrachtung von Fluk-

18



tuationen und Turbulenz im Sonnenwind im Sinne der MHD-Theorie trat mehr in
den Vordergrund.

In der vorliegenden Arbeit soll die Idee der im interplanetaren Raum nebeneinan-
der liegenden FluBrohren wieder aufgegriffen und iiberpriift werden. Die FluBrohren
moégen in ihren charakteristischen Plasmaeigenschaften, entsprechend den unter-
schiedlichen Quellen in der unteren Sonnenatmosphire, leicht variieren. An ihren
Réndern kénnen sich Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur des Plasmas sowie
die Magnetfeldstarke abrupt d&ndern. Aus Stabilititsgriinden sollte aber der Gesamt-
druck von Flufiréhre zu Flufiréhre konstant bleiben. Das bedeutet, daB Anderungen
im Gasdruck durch entgegengesetzte Anderungen im magnetischen Druck ausgegli-
chen werden miissen. Wire dies nicht der Fall, wiirden die Flufréhren zu gréSeren

Einheiten verschmelzen.

Bei der Untersuchung der Plasmaeigenschaften des Sonnenwindes kommt der
Dichte der Ionen eine besondere Bedeutung zu, da die relativen Haufigkeiten der
Ionen schon in der oberen Chromosphire und Korona eingefroren werden und im
interplanetaren Raum nicht mehr beeinfluit werden kénnen (Geiss, 1985). Dagegen
werden andere Parameter wie die lokale Magnetfeldkonfiguration oder die Vertei-
lungsfunktionen der Ionen durch dynamische Prozesse durchaus verindert und zwar
um so mehr, je grofer der Abstand zur Sonne wird.

Die zu erwartenden raumlichen Strukturen, die sich durch Modulationen in der
Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur des Sonnenwindplasmas und im Magnetfeld
auszeichnen koénnen, werden unterschiedliche rdumliche Ausdehnungen haben, wenn
man sie bei verschiedenen Abstinden von der Sonne sucht, da die Strukturen sich
mit zunehmendem radialen Abstand gemiB der sphérischen Geometrie aufweiten.
Ein abstandsunabhéngiges Ma8 ist die Raumwinkelausdehnung. Entsprechend der
Ausdehnung der oben erwihnten magnetischen Strukturen in der Korona bei 1.1 Rg,
werden Modulationen in der Gré8enordnung von 1.8° bis 2.1° in schnellen Sonnen-
windstromen erwartet unter der Voraussetzung, dafl sich die Koronalécher wie im
sphérisch-symmetrischen Fall aufweiten.

Auf Bildern von Sonnenfinsternissen wie auf jenem vom 30. Juni 1973 in Abb. 3.2
wird jedoch deutlich, daf8 sich Koronalécher an den Polen in einem bestimmten Ab-
standsbereich in der unteren Korona stirker aufweiten als im spharisch-symmetri-
schen Fall. Der geometrische Querschnitt einer gegebenen Fluiréhre nimmt in diesem
Gebiet stirker als mit R? zu. Munro und Jackson (1977) bestimmten die Geometrie
des nérdlichen polaren Koronalochs vom 2. Juli 1973 und ermittelten eine dreidi-
mensionale Dichteverteilung. Zwischen 2 Rg und 3 Rg weitete sich das Koronaloch
stirker auf als fiir den sphérisch-symmetrischen Fall, wobei der Aufweitungsfaktor
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AF bei 3 Rg meximal war und einen Faktor 7 ausmachte. AuBerhalb von 3 Rg
war die Aufweitung wieder radial (AF = 1). Die ermittelten Geschwindigkeiten des
ausstrémenden Plasmas betrugen bei 2 Ry v = 86 km-s™! (subalfvénisch) und bei
5 Rg v = 451 km-s~! (superalfvénisch), so daB der Alfvénische kritische Radius ihrer
Schitzung nach zwischen 2.2 Ry und 3 Ry lag fiir Koronatemperaturen zwischen
1-10% K und 2.5 - 10° K.

Die starke Divergenz der Magnetfeldlinien in der unteren Korona scheint bedeut-
sam fiir den Beschleunigungsprozefl des Sonnenwindplasmas zu sein. Grundséatzlich
ist eine koronale xpansion entlang jeder magnetischen Fluirohre, die in den interpla-
netaren Raum geoéffnet ist, moglich. Kopp und Holzer (1976) konnten zeigen, daf nur
die Flufiréhren, die sich schnell genug 6ffnen, zu einer superalfvénischen Expansion
des Plasmas mit niedriger Dichte fithren. Die zunehmende Divergenz der Magnet-
feldlinien beschleunigt den Sonnenwind in der unteren Korona starker als radial di-
vergierende Magnetfelder. In ihrem Modell war die Divergenz bei R = (1.5 £ 0.1) Rg
am grofiten, und AF = 7.5 (Abb. 3.3). Oberhalb von 4.5 Rg war der Plasmaflu8 ra-
dial und superalfvénisch. Allerdings konnte ihr Modell nicht die beobachteten hohen
Plasmageschwindigkeiten bei 1 AE wiedergeben.

Steinolfson und Tandberg-Hanssen (1977) erweiterten das polytrope Modell von
Kopp und Holzer durch den Zusatz von Wéarmeleitung und nahmen nichtradiale
Expansion zwischen 1 Rg und 2 Rg an. Ab 2 Rg sollte das Plasma radial abstrémen.
Ihre Ergebnisse stimmten besser mit den beobachteten Werten bei 1 AE iiberein. Sie
vermuteten, dafl die restliche Diskrepanz durch Hinzunahme des Alfvénwellendrucks
noch mehr reduziert, wenn nicht gar beseitigt werden konnte.

Abb. 3.3: Querschnitt eines zylinder-symme-
trischen Koronalochs, dessen Aufweitungs-
faktor AF zwischen R = 14 Rg und
R = 1.6 Rg mit AF = 7.5 am grofiten ist.
Die Winkelausdehnung des Koronalochs bei
R = 1 R betragt 20° (Kopp und Holzer,
1976).
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Levine et al. (1977) berechneten aus der Messung des photosphérischen Magnet-
feldes und der beobachteten Verteilung der Koronalcher das Magnetfeld in der Ko-
rona. Sie erhieiten folgende Werte fiir den Aufweitungsfaktor der Magnetfeldlinien:
10 < AF < 100 zwischen 1.3 R und 2.6 Rg. Dabei stellten sie fest, daB die schnellen
Sonnenwindstréme mit solchen offenen Magnetfeldstrukturen assoziiert sind, die am
wenigsten divergieren. Diese sind in der Mitte der Koronaldcher zu finden. Wahr-
scheinlich behindern sich hier die benachbarten Flufiréhren bei der nichtradialen Auf-
weitung stérker als am Rand, wo die beobachtete Divergenz am groBten ist. Dies pafit
gut zu den Ergebnissen von Eselevich und Filippov (1986), die fiir ihr Modell eine
nichtradiale Divergenz AF(R) > 1 fiir den Bereich R < (3 — 4) Ry annahmen. Bei
einer Divergenz AF = 8 bis AF = 9 erhielten sie Sonnenwindgeschwindigkeiten von
750 km-s™'. Wurde die Divergenz noch mehr erhéht, nahm die Sonnenwindgeschwin-
digkeit ab. Fir AF = 20 wurde nur noch eine Geschwindigkeit von 450 km-s!

erzielt.

Die Modellrechnungen besonders von Levine et al. (1977) und von Eselevich und
Filippov (1986) lassen daher vermuten, da8 die Ausdehnung der zu erwartenden
Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen mindestens von der Groflenordnung 1.8°

bis 2.1° sein werden.
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4 Alfvénische Fluktuationen im Sonnenwind

Wie am Ende von Kapitel 3 ausgefiihrt wurde, soll in den Plasmaparametern der
schnellen Sonnenwindstrame und deren Magnetfeld nach Besonderheiten gesucht
werden, die Hinweise auf rdumliche Strukturen geben koénnen. Diese Besonderhei-
ten konnen sich durch Fluktuationen in den Plasmaparametern und im Magnetfeld
duflern. Bei der Interpretation von Fluktuationen besonders im schnellen Sonnenwind
muf aber der EinfluB von Alfvénwellen, oder besser: Alfvénischen Fluktuationen, auf
die Protonengeschwindigkeit und das Magnetfeld beachtet werden. Da Alfvénische
Fluktuationen Perioden bis zu 15 Stunden haben kénnen (Bruno et al., 1985), und
dies schon im Bereich der Zeitskala der erwarteten Fluktuationen durch riumliche
Strukturen liegt, konnen Alfvénische Fluktuationen das Auffinden der Strukturen

erschweren.

Einen guten Uberblick iiber die MHD-Theorie und iiber friihere Analysen von
Alfvénischen Fluktuationen geben Hollweg (1975) und Barnes (1979). Hier soll nur
eine kurze Beschreibung der Zusammenhange im Hinblick auf die Datenauswertung
der vorliegenden Arbeit gegeben werden. Es werden Kriterien zur Identifikation der
Alfvénischen Fluktuationen beschrieben und eine Methode dargestellt, wie der Ein-
flu der Alfvénwellen auf die beobachtete Protonengeschwindigkeit eliminiert werden
kann. Die so korrigierte Protonengeschwindigkeit zeigt dann einen zhnlichen Ver-
lauf wie die a-Teilchen-Geschwindigkeit. Um Informationen dariiber zu erhalten, in
welchem Periodenbereich die Alfvénischen Fluktuationen das Sonnenwindplasma be-
einflussen, werden die spektralen Dichten der beobachteten und der korrigierten Pro-
tonengeschwindigkeit und der beobachteten a-Teilchen-Geschwindigkeit eines schnel-
len Sonnenwindstroms berechnet und mit den spektralen Dichten der beobachteten
Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit eines langsamen Sonnenwindstroms ver-
glichen.

Auch nach der Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die Protonenge-
schwindigkeit verbleibt eine Differenz zwischen den Betrigen der Geschwindigkeiten:
Die a-Teilchen bewegen sich schneller als die Protonen. Der Betrag der Differenzge-
schwindigkeit ist mit dem Betrag der lokalen Alfvéngeschwindigkeit verkniipft und
nimmt mit wachsendem Abstand von der Sonne ab (Marsch et al., 1981a; Neugebauer,
1981). Da die Abstandsabhéngigkeit der Differenzgeschwindigkeit bisher nur mit der
beobachteten, von Alfvénischen Fluktuationen beeinfluBten Protonengeschwindigkeit
gewonnen wurde, bietet sich hier die Moglichkeit, die Abstandsabhéngigkeit genauer
zu ermitteln. Sie kann Aufschluf iiber die unterschiedliche Beschleunigung von Pro-
tonen und a-Teilchen in Sonnennéhe geben.
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4.1 Eigenschaften von Alfvénwellen und Beobachtung von

Alfvénischen Fluktuationen im Sonnenwind

Allgemeine Alfvénwellen haben folgende Eigenschaften (Behannon und Burlaga,
1981):

1. Das Magnetfeld B kann als die Summe einer ungestorten Komponente B, und
einer durch die Alfvénwellen verursachten Stérung §B geschrieben werden:

B =B, + 6B. (4.1)

Es gilt:
| B| =B =|B,+ 6B | = konstant. (4.2)

Es treten also keine Fluktuationen im Betrag des Magnetfeldes auf.

2. Die Alfvénwellen bewegen sich entlang des Magnetfeldes B, mit der Alfvén-

geschwindigkeit
—_— Bo

Vg = ’_47rp° )

wobei p, die konstante, mittlere Plasmadichte ist.

(4.3)

3. Die Storung des Magnetfeldes durch die Alfvénwellen ist gekoppelt mit einer
Storung in der Plasmageschwindigkeit:
fv =42 6B (4.4)
=%5-4B. ;
Das Minuszeichen gilt fiir Wellen, die sich entlang des mittleren, auswirts ge-

richteten Magnetfeldes auswiirts bewegen. 6v und 6B sind in diesem Fall anti-
parallel zueinander, und der Korrelationskoeffizient

§v - 6B
p et Y O (4.5)
V< év?>. < 6B >

ist gleich —1. Gleichung (4.4) 1a8t sich auch schreiben
6B

bv=+ T (4.6)
Wenn man die Anisotropie des Plasmas mitberiicksichtigt (Marsch et al.,
1981b), gilt:
éB
bv = . 4
vetd e (4.7)
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mit

4z
A= MI—EE(P”—PL).

Hierbei sind Pj und P, die totalen Plasmadriicke parallel und senkrecht zum
Magnetfeld. Fiir viele Datenanalysen und theoretische Betrachtungen wird
A gleich eins gesetzt, obwohl A meist Werte zwischen 0.9 und 1.0 annimmt
(Marsch urid Richter, 1984b).

4. Sowohl Alf/énwellen grofier Amplitude (6B ~ B,) als auch Alfvénwellen kleiner
Amplitude (6B < B,) geniigen einer linearen Wellengleichung (Behannon und
Burlaga, 1981; Marsch und Mangeney, 1987).

5. Die Alfvénwellen konnen zusétzlich bzgl. der Anzahl der Richtungen, in wel-
chen 6B um einen bestimmten Punkt fluktuiert, charakterisiert werden (Be-
hannon und Burlaga, 1981; Bavassano et al., 1981). Bei den dreidimensiona-
len §B-Stérungen, die als allgemeine Alfvénwellen bezeichnet werden, bewegt
sich ¢B in allen drei Richtungen. Die zweidimensionalen § B-Stérungen werden
transversale Alfvénwellen genannt. B fluktuiert in einer Ebene, und éB steht
senkrecht auf B,, so daf die Parallelkomponente von 6B gleich Null ist. Ein-
dimensionale §B-Stérungen sind linear polarisierte Wellen kleiner Amplituden.
Die Stoérung 6B ist sehr klein, und B ist nahezu parallel zu B,.

6. Die transversalen und linear polarisierten Alfvénwellen unterliegen im stofifreien
Plasma keiner Dampfung (Hollweg, 1975; Barnes, 1979).

Mit den ersten Messungen im Sonnenwind 1962 konnte die Vermutung bestétigt
werden, daf§ sich hydromagnetische Wellen im Sonnenwindplasma ausbreiten konnen.
Coleman (1966; 1967) untersuchte die beobachteten Fluktuationen in Plasmage-
schwindigkeit und Magnetfeld und fand hohe Werte fiir die Korrelation zwischen év
und §B (Gleichung (4.5)). Er verglich die beobachteten Fluktuationen mit Fluktua-
tionen, die hydromagnetische Wellen im interplanetaren Raum produzieren wiirden,
und schlof aus den Ergebnissen, daf8 es sich bei den Fluktuationen um Alfvénwellen
und schnelle magnetoakustische Wellen handelte, die hauptséchlich von der Sonne
weg propagierten.

Belcher und Davis (1971) kamen mit Plasma- und Magnetfelddaten der Sonde
Mariner 5 aus dem Jahre 1967 zu dhnlichen Ergebnissen. Sie untersuchten das Vor-
handensein von Alfvénwellen in Abhéngigkeit von der grofirdumigen Sonnenwind-
struktur und fanden die reinsten Beispiele von Alfvénwellen im Sinne von Glei-
chung (4.6) in schnellen Sonnenwindstrémen und an deren nachfolgenden abfallenden
Rindern. Alfvénwellen mit den gréfiten Amplituden, aber auch mit grofien Beimi-

schungen nichtalfvénischer Fluktuationen, traten in Kompressionsgebieten auf, jenen
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Regionen, in denen schnelles Sonnenwindplasma auf langsames st68t. Im langsamen
Sonnenwind fanden sie ebenfalls auswirts propagierende Alfvénwellen, aber diese
Alfvénwellen hatten kleine Amplituden und waren weniger rein, d. h. sie waren mit

Strukturen vermischt, die nicht wellendhnlich und vielleicht statisch waren.

Burlaga und Turner (1976) hatten fiir ihre Auswertung Daten der Sonde Imp 1
(Explorer 43) fiir den Zeitraum Maérz bis April 1971 zur Verfiigung. Die meisten
der beobachteten Fluktuationen hatten die Eigenschaften von Alfvénwellen grofier
Amplitude. Ihre Studie bzgl. des Korrelationskoeffizienten ergab, daB ein Korrela-
tionskoeffizient |r| > 0.6 eine geniigend hohe Signifikanz fiir Korrelationen erzielt.
Bei 78 % der beobachteten Wellen ergab sich ein Wert fiir |r| nahe 1.0. Diese Wellen
breiten sich von der Sonne weg aus. Die Tatsache, daB |r| meist kleiner als 1.0 ist, kann
zwei Griinde haben: Einmal ist die Genauigkeit der Daten begrenzt. Die Korrelation
erh6ht sich, wenn man mit gemittelten Daten rechnet anstatt mit ungemittelten,
bei denen zu jedem Zeitpunkt nur eine Stichprobe des jeweiligen Plasmazustandes
gemessen wird (Denskat, 1982). Zum zweiten kénnen Wellen, deren Ausbreitung zur
Sonne hin gerichtet ist, den Wert fiir |r| reduzieren und so eine geringere Korrelation
vortduschen. Ein zusitzliches Kriterium fir die Korrelationsrechnungen von Burlaga
und Turner (1976) war die Bedingung §B/B < 0.2, die fiir 85 % der beobachteten Zeit
galt. Das bedeutet, daB8 der Magnetfeldbetrag nicht konstant war, im Widerspruch
zu Gleichung (4.2).

Denskat (1982) untersuchte systematisch mit den Daten der Helios-Sonden Alfvé-
nische Fluktuationen zwischen 0.3 AE und 1 AE. Er kam zu dhnlichen Ergebnissen
bzgl. der Abhingigkeit von der Sonnenwindstruktur wie Belcher und Davis (1971).
Im schnellen Sonnenwind fand er eine starke Korrelation bzw. Antikorrelation zwi-
schen den Fluktuationen in Plasmageschwindigkeit und Magnetfeld. Die meiste Zeit
war das Plasma unter dem Einflul von Alfvénischen Fluktuationen, d. h. die Rich-
tungsfluktuationen waren groB, aber der Magnetfeldbetrag B war ungeféhr konstant.
Im Kompressionsgebiet waren §v und §B kaum korreliert, dafiir zeigten sich groBe
Schwankungen in der Dichte und in der Magnetfeldstirke. Der Anteil magnetoaku-
stischer Wellen war gro. Im langsamen Sonnenwind gab es ebenfalls Fluktuationen
in v und 6B, aber selten iiber einen ldngeren Zeitraum deutlich korreliert oder
antikorreliert. Zudem war der Magnetfeldbetrag nicht konstant.

Die untere Periodengrenze fiir Alfvénische Fluktuationen liegt bei der Protonen-
gyroperiode, d. h. eine Sekunde bei 0.3 AE und zehn Sekunden bei 1 AE. Als obere
Grenze fiir die Perioden auftretender Alfvénischer Fluktuationen gab Denskat (1982)
11.5 Stunden an, was zum Teil auch an der Art der Datenanalyse lag. Seine unter-
suchten Datensitze waren nicht linger als 12 Stunden. Bruno et al. (1985) fanden
bei der Untersuchung langperiodischer Alfvénischer Fluktuationen Perioden bis zu
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15 Stunden (im Bezugssystem der Sonde) bei 0.3 AE. Das entspricht einer Wel-
lenlénge von 0.3 AE, was fast schon der azimutalen Ausdehnung des beobachteten
schnellen Stroms von 0.4 AE gleichkam. Es liegt die Vermutung nahe, da88 die langpe-
riodischen Alfvénischen Fluktuationen in starke Wechselwirkung mit der grofirdumi-
gen Sonnenwindstruktur treten und schnell ihren alfvénischen Charakter verlieren.
In der Tat fanden Bruno et al. (1985) bei 0.87 AE als grofite Wellenlédnge nur noch
0.1 AE.

Aus den Beobachtungen 148t sich schliefien, daB Alfvénische Fluktuationen nahezu
transversal verlaufen, also den Merkmalen allgemeiner und transversaler Alfvénwellen
am néchsten kommen (Behannon und Burlaga, 1981; Denskat, 1982). Zusammen-
gefaBt ergeben sich beim Vergleich der beobachteten Fluktuationen mit den von der
Theorie beschriebenen Alfvénwellen einige Abweichungen:

1. Der Magnetfeldbetrag B ist nicht konstant; er fluktuiert (Burlaga und Turner,
1976; Denskat und Burlaga, 1977).

2. Alfvénische Fluktuationen sind nicht ganz planare Wellen (Denskat und Neu-

bauer, 1982).

3. Innerhalb von Sonnenwindstrémen, die von Alfvénischen Fluktuationen beein-
fluBt werden, befinden sich Richtungsdiskontinuititen des Magnetfeldes und
statische Strukturen (Belcher und Davis, 1971), die eventuell sogar mit ihnen
wechselwirken (Denskat und Burlaga, 1977).

4. Alfvénische Fluktuationen werden auf dem Weg von 0.3 AE bis 1 AE gedampft
(Bavassano et al., 1982; Bruno et al., 1985).

Schon Belcher und Davis (1971) vermuteten, da die Alfvénischen Fluktuationen,
die mitten in den schnellen Sonnenwindstrémen beobachtet werden, hauptsichlich
solaren Ursprungs seien. Die Tatsache, daB vor allem auswirts laufende Wellen be-
obachtet werden, deutet darauf hin. Vermutlich entstehen die MHD-Wellen durch
die Bewegungen in der solaren Konvektionszone. Sie passieren die Chromosphire
und Korona, wobei sie méglicherweise zur Heizung dieser Atmospharenschichten bei-
tragen. Sofern sie ungedampft bleiben, kénnen die auswarts laufenden MHD-Wellen
den Alfvénischen kritischen Radius iiberwinden und sich in den interplanetaren Raum
fortpflanzen. Magnetoakustische Wellen werden schnell im stofifreien Sonnenwind-
plasma gedampft, wihrend die Alfvénwellen ungedampft bleiben (Hollweg, 1975;
Barnes, 1979).

Neuere Untersuchungen von Helios-Daten zwischen 0.3 AE und 1 AE (Luttrell und
Richter, 1988) und von Voyager-Daten zwischen 1 AE und 11 AE (Roberts et al,
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1987a) zeigen, daB es auch einwirts laufende Alfvénische Fluktuationen gibt, deren
Haufigkeit mit wachsendem Abstand von der Sonne zunimmt. Diese Fluktuationen
kénnen nur im interplanetaren Raum erzeugt worden sein. Ein Erzeugungsmechanis-
mus wurde schon von Coleman (1968) vorgeschlagen, der vermutete, da88 alle Alfvé-
nischen Fluktuationen, auch auswirts propagierende Fluktuationen, durch Scherung
an Plasmastrémen unterschiedlicher Geschwindigkeit entstehen.

Roberts et al. (1987b) zeichneten nach einer Studie von Daten der Helios- und
Voyager-Mission zwischen 0.3 AE und 20 AE folgendes Bild iiber die Entstehung
und Ausbreitung Alfvénischer Fluktuationen: Die Sonne erzeugt einen breiten Pe-
riodenbereich von auswirts propagierenden Fluktuationen. Stromscherungen im in-
terplanetaren Raum erzeugen zusitzliche Fluktuationen, die sowohl zur Sonne hin
als auch von der Sonne weg laufen. Mit wachsender Dominanz der kinetischen En-
ergie liber die magnetische Energie mit zunehmendem Abstand von der Sonne ver-
schwinden zunéachst Fluktuationen grofler Skalen. Dies steht im Einklang zu den
Ergebnissen von Bruno et al. (1985). Eine turbulente Kaskade bewirkt die Verschie-
bung der Fluktuationen zu kleineren Perioden (Tu et al., 1984). Diese Effekte wirken
sich besonders in Kompressionsgebieten und Regionen mit grofien Geschwindigkeits-
gradienten aus. Dagegen bleiben in den nachfolgenden, abfallenden Rindern von
schnellen Sonnenwindstrémen die Alfvénischen Fluktuationen recht lange unberiihrt
von diesen Prozessen. Dies berechtigt zu der Hoffnung, den Einflu8 von Alfvénischen
Fluktuationen auf die Protonengeschwindigkeit in diesem Teil der Sonnenwindstréme

reduzieren zu kénnen, wie im néchsten Abschnitt dargestellt werden soll.

4.2 Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die
Protonengeschwindigkeit

Die Alfvénischen Fluktuationen bewirken starke Storungen in den Komponenten des
Magnetfeldes und der Protonengeschwindigkeit. Wahrend der Magnetfeldbetrag un-
gefahr konstant bleibt, variiert der Betrag der Protonengeschwindigkeit sehr stark,
und Fluktuationen, die durch eventuell vorhandene raumliche Strukturen hervorge-
rufen werden, werden verwischt oder verdeckt.

Unter der vereinfachenden Annahme, da die Alfvénwellen den hauptsachlichen
Anteil der Alfvénischen Fluktuationen im schnellen Sonnenwind ausmachen und diese
nur auswérts propagieren, kann folgende Methode zur Eliminierung des Einflusses
der Alfvénwellen auf die Protonengeschwindigkeit angewendet werden (Thieme et
al., 1988; 1989b): Analog zu Gleichung (4.1) setzt sich die beobachtete Protonen-
geschwindigkeit v, aus einem ungestérten Teil vpk und einem durch Alfvénwellen
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gestorten Anteil Ava zusammen:

Vp = Vpk + Ava. (4.8)

Die Protonengeschwindigkeit v, wurde gemessen, und Ava kann aus der Alfvénischen
Korrelation (Gleichung (4.6)) abgeleitet werden:
AB

Avp =+—— (4.9)

Vamp

mit AB = B — < B >, wobei B der Magnetfeldvektor und < B > der Mittelwert
iiber alle N Daten des jeweils benutzten Datensatzes ist. Bei genauer Untersuchung
des Einflusses der Plasmadichte p = myn, + man, auf Gleichung (4.9) stellte sich
heraus, daf8 die Plasmadichte fiir die Berechnung von Ava nicht konstant zu sein
braucht (siehe Bemerkung zu Gleichung (4.3)).

Abb. 4.1 zeigt einen Ausschnitt aus einem schnellen Sonnenwindstrom, der von
Helios 1 im Januar 1975 bei einem radialen Abstand von der Sonne von 0.87 AE ge-
messen wurde und einen Zeitraum von fast zwei Tagen umfafit. Da nicht alle 40.5 s ein
Energie-pro-Ladungs-Spektrum gemessen wurde, enthalten die Daten kleine Liicken,
die umgangen wurden, indem {iiber zehn 40.5-Sekunden-Intervalle gemittelt wurde.
Das kleinste Zeitintervall betrigt also 6.75 Minuten. Der Magnetfeldbetrag |B|, die
Geschwindigkeit v, und v, der Protonen und der a-Teilchen, die Fluktuationen évp
und 6B in den Komponenten der Protonengeschwindigkeit und des Magnetfeldes so-
wie die Dichte n, und n, von Protonen und von a-Teilchen sind als Funktion der
Zeit und der Carrington-Lénge aufgetragen. Der Magnetfeldbetrag ist einigermafien
konstant und liegt im Mittel bei 6.1 nT. Die mittlere Abweichung vom mittleren Ma-
gnetfeld §B/B betriagt 0.12. In der Geschwindigkeit von Protonen und a-Teilchen
(gepunktete Kurve) zeigen sich die Unterschiede, wie sie typisch fiir den schnellen
Sonnenwind sind. Die Protonengeschwindigkeit variiert sehr stark unter dem Einflu8
von Alfvénischen Fluktuationen, wihrend die a-Teilchen-Geschwindigkeit davon un-
gestort scheint. Die a-Teilchen scheinen auf den Alfvénischen Fluktuationen zu ,sur-
fen“ (Marsch et al., 1982a). Die Fluktuationen in den x-, y- und z-Komponenten der
Protonengeschwindigkeit und des Magnetfeldes (gepunktete Kurven) sind deutlich
antikorreliert, d. h. das in diesem Fall nach auBen gerichtete Magnetfeld wird stark
von auswirts propagierenden Alfvénischen Fluktuationen beeinflufit. Die Dichte der
Protonen und a-Teilchen (gepunktete Kurve) ist fast konstant, und die a-Teilchen-
Dichte liegt bei 4.3 % der Protonendichte.

Die gute Korrelation zwischen évp und 6B wird nochmals in Abb. 4.2 deutlich,

in der die Korrelationskoeffizienten ry, ry und r, fiir die Komponenten von §vp und
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Abb. 4.1: Ausschnitt aus einem schnellen Sonnenwindstrom zwischen dem 15. Ja-
nuar 1400 UT und dem 17. Januar 0732 UT 1975, gemessen von Helios 1 zwischen
0.88 AE und 0.87 AE. Der Magnetfeldbetrag, die Geschwindigkeit von Protonen
und a-Teilchen, die Fluktuationen in den Komponenten der Protonengeschwindig-
keit und des Magnetfeldes sowie die Dichte von Protonen und a-Teilchen sind als
Funktion der Zeit und der Carrington-Lénge aufgetragen.
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6B tiber der Zeit aufgetragen sind. Um den Wert fiir einen Korrelationskoeffizien-
ten zu erhalten, wurden jeweils zehn Datenpunkte zusammengefafit. Da das Ma-
gnetfeld nach auflen gerichtet ist, sind die Korrelationskoeffizienten negativ, wenn
die Fluktuationen in Geschwindigkeit und Magnetfeld antiparallel zueinander sind
(Gleichung (4.5)). Die gepunkteten Linien bei +0.6 stellen die Grenzlinien fir die
Giite der Korrelation dar. Bis auf ein Intervall sind alle Koeffizienten grofler |0.6],
was als Auswahlkriterium fiir gute Korrelation benutzt wird (Burlaga und Turner,
1976).

Um den Unterschied in den Plasmaparametern des schnellen Sonnenwindes und
des langsamen Sonnenwindes zu verdeutlichen, ist in Abb. 4.3 ein Ausschnitt aus ei-
nem Strom des langsamen Sonnenwindes dargestellt. Er wurde von Helios 1 kurz nach
dem in Abb. 4.1 gezeigten schnellen Sonnenwindstrom gemessen, also bei vergleich-
barem Abstand von der Sonne. Um die Zeitskalen vergleichen zu kénnen, wurde
auch hier ein Ausschnitt von fast zwei Tagen gewahlt. Der Magnetfeldbetrag |B|

fluktuiert wesentlich starker, und die mittlere Abweichung vom mittleren Magnetfeld
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Abb. 4.2: Korrelation zwischen den x-, y- und z-Komponenten der
Fluktuationen in der Protonengeschwindigkeit und dem Magnetfeld
fiir den Datensatz aus Abb. 4.1. Gute Korrelationswerte liegen tiber
0.6 bzw. unter -0.6.
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Abb. 4.3: Ausschnitt aus einem langsamen Sonnenwindstrom zwischen dem 20. Ja-
nuar 1722 UT und dem 22. Januar 1055 UT 1975, gemessen von Helios 1 zwi-

schen 0.85 AE und 0.83 AE. Die aufgetrage

Abb. 4.1.

nen Parameter sind die gleichen wie in
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6B/B betrigt 0.28. Dagegen verlaufen die Geschwindigkeiten v, und v, von Proto-
nen und von a-Teilchen viel gleichméBiger als in Abb. 4.1 und sind nahezu gleich.
Die Fluktuationen évp und éB in den Komponenten der Protonengeschwindigkeit
und des Magnetfeldes sind lingst nicht so deutlich korreliert wie im schnellen Son-
nenwind. Die Fluktuationen in den Komponenten der Protonengeschwindigkeit sind
sehr gering, im Gegensatz zu den Magnetfeldkomponenten. Am 21. Januar zwischen
ca. 1000 UT und 2200 UT findet ein Polaritdtswechsel des Magnetfeldes statt, der
mit starken Schwankungen im Magnetfeldbetrag und in der Dichte n, und n, der
Protonen und der a-Teilchen einhergeht. Hier passierte die Sonde mehrmals die
Sektorgrenze, deren lokale Positionsschwankungen in diesem Fall stark gewesen sein
miissen (Behannon et al., 1981; Suess und Hildner, 1985). Abgesehen von den oh-
nehin gréfleren Dichtewerten fallt auf, dal das Verhaltnis von a-Teilchen-Dichte zu
Protonendichte viel geringer ist als im Beispiel des schnellen Sonnenwindes und bei
0.031 liegt. Besonders zur Zeit des Polarititswechsels ist die a-Teilchen-Dichte mit

2 % der Protonendichte besonders niedrig. Dieser Teil des Plasmas scheint aus sehr
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Abb. 4.4: Korrelation zwischen den x-, y- und z-Komponenten der
Fluktuationen in der Protonengeschwindigkeit und dem Magnetfeld
fiir den Datensatz aus Abb. 4.3. Gute Korrelationswerte liegen iiber
0.6 bzw. unter —0.6.
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hohen Schichten der Korona zu kommen.

In Abb. 4.4 sind die Korrelationen zwischen évp und 6B fiir den Fall des lang-
samen Sonnenwindstroms gezeigt. Zunachst ist das interplanetare Magnetfeld noch
nach auflen gerichtet, und §vp und éB sind zum Teil antikorreliert — die Korre-
lationskoeffizienten ry, r, und r, sind negativ. Ab dem 21. Januar 1000 UT setzt
allmihlich der Polaritdtswechsel ein. Nach 2200 UT ist das interplanctare Magnet-
feld hauptsachlich nach innen gerichtet, und §vp und éB sind positiv korreliert. Im
Vergleich zu Abb. 4.2 wird jedoch deutlich, daf3 die Fluktuationen nicht rein alfvénisch

sind bzw. auch einwirts laufende Fluktuationen im Plasma enthalten sein kénnen.

Da die Korrelation zwischen §vp und éB fiir den Ausschnitt des schnellen Son-
nenwindes in Abb. 4.1 einen hohen Wert besitzt (|r] > 0.6) und die Fluktuationen im
Magnetfeldbetrag gering sind (6B/B < 0.2), lifit sich der Einflul der Alfvénwellen
auf die Protonengeschwindigkeit eliminieren. Der obere Teil der Abb. 4.5 zeigt noch
einmal die beobachtete, stark fluktuierende Protonengeschwindigkeit v, im Vergleich
zur a-Teilchen-Geschwindigkeit v, (gepunktete Kurve). Die Alfvénischen Fluktua-
tionen bewirken zum Teil so starke Fluktuationen in der Richtung des Magnetfeldes,
dafl die Magnetfeldlinien zur Sonne zuriick ,gebogen“ werden. Dann wird der Be-

trag der Protonengeschwindigkeit grofier als der Betrag der a-Teilchen-Geschwin-
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Abb. 4.5: Die gemessene und die korrigierte Protonengeschwindigkeit im Ver-
gleich zur gemessenen a-Teilchen-Geschwindigkeit (gepunktete Kurven) fiir den
schnellen Sonnenwindstrom aus Abb. 4.1.
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digkeit. Im unteren Teil der Abb. 4.5 ist die korrigierte Protonengeschwindigkeit
vpk zu sehen. Die Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die Protonenge-
schwindigkeit hat die Eliminierung des Einflusses des grofiten Teils der Fluktuationen
bewirkt, so daB die korrigierte Protonengeschwindigkeit im wesentlichen dem Verlauf
der a-Teilchen-Geschwindigkeit folgt. Die verbleibende Differenz zwischen den Ge-
schwindigkeiten vpr und v, kommt dem Wert der lokalen Alfvéngeschwindigkeit v4
nahe (Gleichung (4.3)). Hierauf wird in Kapitel 4.3 niher eingegangen.

4.2.1 Spektrale Dichten der Geschwindigkeiten

Die Ahnlichkeiten und Unterschiede zwischen der beobachteten Protonengeschwin-
digkeit v,, der korrigierten Protonengeschwindigkeit vpr und der beobachteten a-
Teilchen-Geschwindigkeit v, im schnellen Sonnenwind sowie der beobachteten Proto-
nengeschwindigkeit v, und der beobachteten a-Teilchen-Geschwindigkeit v, im lang-
samen Sonnenwind konnen auch in den spektralen Dichten untersucht werden. All-
gemein konnen spektrale Dichten iiber das Vorkommen von Fluktuationen und sta-
tischen Strukturen in bestimmten Frequenzbereichen Auskunft geben. Im Falle der
Plasmageschwindigkeit und des Magnetfeldes des Sonnenwindes gewinnt man mit-
tels der spektralen Dichten Aufschlu8 iiber den Periodenbereich, in dem Alfvénische
Fluktuationen das Sonnenwindplasma beeinflussen, und erhalt Informationen, inwie-
weit das Sonnenwindplasma als turbulent im Sinne der MHD-Theorie anzusehen ist.
Auflerdem kann man Hinweise auf stationire Strukturen im untersuchten Datensatz

bekommen, sofern deren Haufigkeit groB genug ist (siehe auch Kapitel 6.1.1).

In Abb. 4.6 sind die spektralen Dichten der Geschwindigkeiten fiir die Beispiele in
Abb. 4.5 und Abb. 4.3 gezeigt. Die spektralen Dichten wurden mit der Fourierme-
thode berechnet (Bendat und Piersol, 1971; Otnes und Enochson, 1972). Zunéchst
wurden N Mefiwerte z;(t), deren kleinstes MeBzeitintervall At ist, durch Subtraktion
der Mittelwerte zentriert. Eventuelle Trends wurden mittels der Methode der klein-
sten Quadrate (Polynom zweiten Grades) beseitigt. Nach der Multiplikation mit
einer Kosinusglockenfunktion, um Unstetigkeiten an den Rindern des Datensatzes
zu vermeiden, wurden die Daten mit Hilfe eines Fast- Fourier- Transform-Algorithmus
transformiert. Die so erhaltenen Fourierkoeffizienten X, (f) wurden wegen Benutzung
der Kosinusglockenfunktion durch 0.875 dividiert und dann quadriert. Uber die rohen
Werte der spektralen Dichten Si(f) wurde ein gleitendes Mittel von fiinf Punkten
gelegt, womit man die Schatzwerte Si(f) erhielt. Die Fiinf-Punkte-Mittelung ent-
spricht einem Freiheitsgrad von zehn. Die Pfeile in Abb. 4.6 markieren die GréSe der
Vertrauensbereiche. Diese geben Auskunft iiber die statistische Sicherheit, mit der
der wahre Wert der spektralen Dichten Sk(f) in den angegebenen Vertrauensbereich
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fallt. Bei einer statistischen Sicherheit von 0.95 (95 %) und zehn Freiheitsgraden

ergeben sich fiir die Vertrauensgrenzen folgende Werte (Bendat und Piersol, 1971,

S. 189ff, S. 388 Tabelle A.3):

0.49 Si(f) < Sk(f) < 3.08 Si(f).
Die Nyquistfrequenz f, = (2- At)™', die héchste Frequenz, die mit einem Datensatz
erreicht werden kann, liegt in diesem Fall bei 1.23 - 10~ Hz, wihrend die niedrigste
Frequenz (f. = (N - At)™') 6.67 - 10~ Hz erreicht.

Bei den spektralen Dichten der Geschwindigkeiten im schnellen Sonnenwindstrom
in Abb. 4.6a ist sehr auffillig, daB die Spektren von v2 (gepunktete Kurve) und v
(gestrichelte Kurve) fast gleiche Amplituden haben und zwar bei allen Frequenzen.
Im niederfrequenten Bereich von f, bis f; = 5.3 - 10~ Hz ist die Amplitude des
Spektrums von v} der von v2 und v?, ebenfalls dhnlich, was auf das Vorhandensein
von statischen Strukturen im Datensatz deutet. Ab 5.3 - 10~° Hz bleibt das Spektrum

jury
o
@

108

oy
o
N

-
o]
[¢]

[
(=]
1

Spektrale Dichte (km?</s°Hz)
- =
b )

(ZHzS/ 5 W) 93401Q aTery>iads

%

106 105 104 103106 105 104 103
Frequenz (Hz) Frequenz (Hz)

Abb. 4.6: (a) Die spektralen Dichten der gemessenen und korrigierten Protonenge-
schwindigkeit und der a-Teilchen-Geschwindigkeit fiir den schnellen Sonnenwind-
strom aus Abb. 4.5. (b) Die spektralen Dichten der gemessenen Protonen- und
a-Teilchen-Geschwindigkeit fiir den langsamen Sonnenwindstrom aus Abb. 4.3.
Die Pfeile in (a) und (b) markieren die 95%-Signifikanzgrenze.
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Tabelle 4.1: Steigungen a; der Geschwindigkeitsspektren

S(f) ~ f* fiir die zwei Frequenzbereiche f, bis f; und
fi bis f,.
schneller Sonnenwind | langsamer Sonnenwind
$G) | alfe = f1) | aa(fi = £) | aa(fe = f1) | aalfi = £,)
v2 -0.11 -1.45 ~-1.95 =177
vk -0.26 -1.14 -1.96 -1.64
vl -0.33 -1.29 s =

von v: jedoch deutlich {iber den anderen beiden. Dies gibt einen Hinweis darauf, daf§
Alfvénische Fluktuationen mit Perioden bis zu 5.2 Stunden die Protonen in diesem
Datensatz beeinflufit haben. Da der Datensatz bei 0.88 AE gemessen wurde, sind
vermutlich Alfvénische Fluktuationen mit grofieren Perioden lingst auf dem Weg in

den interplanetaren Raum gedampft worden (Bruno et al., 1985).

In Abb. 4.6b ist im gesamten Frequenzbereich der spektralen Dichte der Pro-
tonengeschwindigkeit des langsamen Sonnenwindes kein Beitrag von Alfvénischen
Fluktuationen zu sehen. Die spektralen Dichten der Protonen- und a-Teilchen-Ge-
schwindigkeit sind fast gleich und fallen sehr gleichmiBig ab. Die beobachtete Pro-
tonengeschwindigkeit in diesem langsamen Sonnenwindstrom wurde nicht oder nur

kaum von Alfvénischen Fluktuationen beeinflufit.

Tabelle 4.1 zeigt die Steigungen a, der Spektren S(f) ~ f™ fiir den Frequenz-
bereich von f, bis f; = 5.3 - 107° Hz sowie von f; bis f,. Die Steigung der Geschwin-
digkeitsspektren im langsamen Sonnenwind ist wesentlich grofler als die Steigung der
Spektren im schnellen Sonnenwind. Dies stimmt mit Ergebnissen von Luttrell und
Richter (1988) iiberein. Sie hatten den Anteil von Alfvénischen Fluktuationen fiir
langsamen (v, < 400 km-s™') und schnellen Sonnenwind (v, > 600 km-s~') im Perihel
der Helios-Sonden (0.3 - 0.4 AE) und im Aphel (0.9 - 1 AE) mit Hilfe von spektralen
Dichten der Protonengeschwindigkeit und des Magnetfeldes untersucht. Ihre Analyse
sollte AufschluB {iber die Abstandsabhingigkeit der Alfvénischen Fluktuationen im
langsamen und im schnellen Sonnenwind geben und zeigen, wie sich Turbulenz im
Sinne der MHD-Theorie im Verhéltnis zur Démpfung der Alfvénischen Fluktuationen

mit zunehmendem radialen Abstand im Sonnenwindplasma entwickelt.

Die beobachteten Fluktuationen im Sonnenwindplasma kénnen weder als reine
Alfvénwellen noch als typische Turbulenz angesehen werden. Vielmehr scheinen die
Fluktuationen in einer dynamischen Entwicklung von reinen Alfvénwellen hin zu ent-
wickelter Turbulenz begriffen zu sein (Tu et al., 1989). Luttrell und Richter (1988)
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konnten zeigen, daB das Sonnenwindplasma des schnellen Sonnenwindes bei 0.3 AE
kaum turbulent ist wegen der Dominanz der Alfvénischen Fluktuationen. Mit zu-
nehmendem Abstand von der Sonne werden aber die Alfvénischen Fluktuationen
geddmpft, so daB die MHD-Turbulenz bei 1 AE fast vollsténdig entwickelt ist. Im
langsamen Sonnenwind dagegen werden insgesamt weniger Alfvénische Fluktuationen
beobachtet, so daf8 sich schon bei 0.3 AE die MHD-Turbulenz im Sonnenwindplasma
in einem fortgeschrittenen Stadium befindet und bei 1 AE schlieBlich voll entwickelt
ist.

Der unterschiedliche Anteil von Alfvénischen Fluktuationen im langsamen und
schnellen Sonnenwindplasma fiithrt zu den beobachteten Unterschieden in den Stei-
gungen der spektralen Dichten der Geschwindigkeiten. So nihert sich die Steigung
der spektralen Dichte v;‘f der beobachteten Protonengeschwindigkeit im schnellen Son-
nenwindstrom fiir den Frequenzbereich von f; bis f, in diesem Fall dem von Kraich-
nan (1965) fiir isotrope, inkompressible, hydromagnetische Turbulenz vorhergesagten
—3/2-Exponenten. Dagegen liegt die Steigung der spektralen Dichten der beobachte-
ten Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit im langsamen Sonnenwindstrom fiir
den Frequenzbereich von fi bis f, nahe dem von Kolmogoroff (1941) vorhergesagten
—5/3-Exponenten fiir hydrodynamische Turbulenz.

4.3 Die Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und

a-Teillchen

Das unterschiedliche Verhalten von Protonen und a-Teilchen bzgl. ihrer Geschwin-
digkeit im langsamen und im schnellen Sonnenwind ist sehr auffillig. In alten Son-
nenwindmodellen erwartete man, daf die Heliumionen hinter den Protonen zuriick-
bleiben, da sie ein doppelt so grofies Masse-pro-Ladungsverhiltnis wie die Protonen
haben (Geiss et al., 1970). Tatsichlich bewegen sich aber a-Teilchen und noch schwe-
rere Jonen in schnellen Sonnenwindstrémen und bei hohen Temperaturen schneller als
die Protonen. Dabei gibt es kaum einen Unterschied in ihren Ionengeschwindigkeiten
(Schmidt et al., 1980; Mitchell et al., 1981; Bochsler, 1989).

Die Differenz zwischen Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit wird grofer mit
kleinerem Abstand zur Sonne und erreicht bis zu 150 km-s~! im schnellen Sonnen-
wind bei 0.3 AE (Neugebauer, 1981). Deshalb ist das Verhiltnis Vo /v, im Perihel
grofier als 1.2, wihrend es sich bei 1 AE dem Wert 1.05 nihert, entsprechend einer
Differenzgeschwindigkeit von Awvgp < 50 km-s™!. Dieses Verhalten deutet darauf hin,
daB zwischen 0.3 AE und 1 AE die a-Teilchen abgebremst werden. Nur im langsamen
Sonnenwind bei Protonengeschwindigkeiten, die kleiner als 400 km-s=! sind, ist die
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Ionengeschwindigkeit ungefihr gleich der Protonengeschwindigkeit, und es gibt keine
radiale Abhéngigkeit der Differenzgeschwindigkeit.

Diese Unterschiede lassen sich unter anderem durch die Wirkung von Coulomb-
reibung erkldren. Arbeiten von Neugebauer und Feldman (1979) und Marsch et al.
(1981b; 1982a) zeigen, daB die héchsten Differenzgeschwindigkeiten Av,, beobachtet
werden, wenn die Coulombreibung schwach ist, d. h. in schnellen Sonnenwindstrémen
und besonders nahe der Sonne. Dagegen ist Av,, klein, wenn die Wirkung der

Coulombreibung groB ist. Dies trifft normalerweise im langsamen Sonnenwind zu.

Eine obere Grenze fiir die Differenzgeschwindigkeit zwischen Ionen und Protonen
bildet offenbar die lokale Alfvéngeschwindigkeit v4. Mit zunehmender Protonen-
geschwindigkeit nimmt das durchschnittliche Verhiltnis zwischen der Differenzge-
schwindigkeit Ava, und vy zu. Fiir Protonengeschwindigkeiten grofer als 600 km-s~!

war der haufigste Wert fiir Av,, 80 % der lokalen Alfvéngeschwindigkeit (Marsch et
al., 1981a).

Viele Arbeiten haben sich mit der Differenzgeschwindigkeit und ihrem Zusam-
menhang mit der lokalen Alfvéngeschwindigkeit sowie deren Abhangigkeit mit dem
Abstand zur Sonne beschiftigt. Ein grundsatzliches Problem besteht darin, daB die
Protonengeschwindigkeit stark fluktuiert und so immer eine grofle Schwankung im
Wert von Av,, enthalten ist. Dies kann umgangen werden, wenn man den Einflufl der
Alfvénwellen auf die Protonengeschwindigkeit eliminiert und die Differenzgeschwin-
digkeit zwischen korrigierter Protonengeschwindigkeit und a-Teilchen-Geschwindig-
keit bildet. Leider stehen die Komponenten der a-Teilchen-Geschwindigkeit auf den
Mischbéndern nicht zur Verfiigung, sondern nur der Betrag der a-Teilchen-Geschwin-
digkeit. Die Differenz der Betrige der Geschwindigkeiten As ist jedoch nicht gleich

Abb. 4.7: Die Differenz
Ya v As der Betrage der Ge-
schwindigkeiten v,x und v,
Yok Yok ist nicht gleich dem Be-
trag der Differenzgeschwin-
digkeit Avgps. Lingen und
Winkel zwischen den Vek-
toren sind iibertrieben ge-
zeichnet.
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Tabelle 4.2: Bei vorgegebener Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit und
vorgegebenem Winkel & zwischen den Geschwindigkeitsvektoren erhilt man die
Lange des Differenzvektors Avapk-

vk (km-s™!) | v (km-s™!) | As (km-s™!) Avgpk (km-s™1)
0° = | = | | #
600 630 30.00 31.86 | 36.89 | 44.00 | 52.36
700 730 30.00 32.49 | 39.02 | 47.96 | 58.22
600 650 50.00 51.17 | 54.54 | 59.74 | 66.33
700 750 50.00 51.57 | 56.03 62.76 7112
600 680 80.00 80.77 | 83.05 | 86.71 91.58
700 780 80.00 81.03 | 84.05 | 88.86 95.18

dem Betrag der Differenzgeschwindigkeit Avypx (Abb. 4.7):

Avepk = | Vo = Vpk | # | Va | = | vpi | = As, (4.10)

es sei denn, dal a-Teilchen und Protonen in die gleiche Richtung fliegen. Die Alfvéni-
schen Fluktuationen induzieren zwar auch Fluktuationen in der a-Teilchen-Geschwin-
digkeit, aber dieser Effekt ist vernachlaBigbar; die y- und z-Komponenten der a-Teil-
chen-Geschwindigkeit sind sehr klein. Das bedeutet, daB die a-Teilchen nahezu radial
von der Sonne weg fliegen und sozusagen auf den Alfvénischen Fluktuationen ,surfen“
(Marsch et al., 1982a). Nach Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die
Protonen sollten die Protonen ebenfalls nahezu radial von der Sonne wegfliegen —
abgesehen von der azimutalen Komponente der Protonengeschwindigkeit, die vom
Drehimpuls herriithrt, den die Sonne dem Plasma mitgegeben hat. Zwischen 0.3 AE
und 1 AE betrégt diese fiir v, > 600 km-s~! ungeféhr 2 km-s~' (Marsch und Richter,
1984a). Wenn die Protonen nur ungeféhr in die gleiche Richtung wie die a-Teilchen
fliegen und der Unterschied einige Grad betrigt, so konnen sich Avapx und As um so
mehr unterscheiden, je kleiner As ist. Tabelle 4.2 zeigt bei vorgegebener Protonen-
und a-Teilchen-Geschwindigkeit die Differenzgeschwindigkeit As bzw. Avgpr bei
Kollinearitét, d. h. 0° sowie Avgpi bei 1°, 2°, 3° und 4° Abweichung von der gleichen
Richtung. Zunichst ist As klein; Av,,e wird bei gleichem Winkel um so gréfer,
je groBer v, und v, sind. Wenn As grofler wird, werden die Unterschiede kleiner.
Die groften Abweichungen bzgl. Gleichung (4.10) stellen sich also bei kleinen As bei
groBerem Abstand von der Sonne ein.

Eine Moglichkeit, die Komponenten der a-Teilchen-Geschwindigkeit und damit
Avgpk zu bestimmen, ergibt sich aus der Beobachtung, da der Differenzvektor zwi-
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schen Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit Av,p im schnellen Sonnenwind im-
mer von der Sonne weg zeigt und nahezu parallel oder antiparallel zur Magnetfeld-
richtung B liegt (Asbridge et al., 1976; Neugebauer, 1981; Marsch et al., 1982a).
Dies wird im Sonnenwindplasma, das frei von Stérungen und Coulombstéfien ist,
auch erwartet. Je nach der Polaritit des Magnetfeldes ist das Skalarprodukt der
Einheitsvektoren Av,p - B ungefihr 4+1 oder ~1. Bei mittleren und niedrigen Ge-
schwindigkeiten ist dieser Zusammenhang nicht sehr deutlich. Da Av,p dann nahe

Null ist, ist es schwierig, dessen Richtung zu bestimmen.

Unter der Voraussetzung, daf§ das Plasma stof- und stérungsfrei ist und damit

cos ¥ = AV,p - B = +1, (4.11)
gilt auch
D =& By, i =&, 2,
bzw.
Vai = €1 * Bi S Upis (412)

wobei ¢; der zu bestimmende Faktor ist. Da der Betrag der o Teilchen-Geschwin-
digkeit bekannt ist sowie die Komponenten des Magnetfeldes und der Protonenge-
schwindigkeit, lassen sich die v,; numerisch iiber ein Iterationsverfahren ermittein.
Dabei sollen der errechnete Wert va4h00r und der gemessene Wert v, nur um maximal
1 km-s™! differieren. Um ein endloses Durchlaufen der Iterationen zu verhindern,
wenn Magnetfeld- oder Plasmadaten mit zu grofien Fehlern behaftet sind, wurde die
Berechnung in solchen Fillen nach 14 Iterationen abgebrochen und Avg, gleich Null

gesetzt,

In Abb. 4.8 werden die Differenzgeschwindigkeiten Av,,x und As sowie der Winkel
¢ zwischen vp und v, und der Winkel @ zwischen vpi und v, fiir das Beispiel
des schnellen Sonnenwindstroms bei 0.88 AE aus Abb. 4.5 gezeigt. Die Differenz
der Betrdge der Geschwindigkeiten As (gepunktete Kurve) liegt deutlich unter der
ermittelten Differenzgeschwindigkeit Avgpk, d. h. die Vektoren der korrigierten Pro-
tonengeschwindigkeit und der a-Teilchen-Geschwindigkeit sind nicht kollinear. Der
Mittelwert < As > liegt bei 28.0 km-s™!, wihrend < Awvgpr > 41.7 kin-s™" betragt.
Der Winkel ¢ (gepunktete Kurve) zwischen vp und v, schwankt in Folge der Alfvé-
nischen Fluktuationen sehr stark und erreicht in diesem Falle Werte bis zu fast 9°.
Nach der Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die Protonengeschwindig-
keit 1st die Abweichung der Flugrichtung der Protonen von der der a-Teilchen nicht
mehr so grof. Dennoch ist sie nicht nahe 0°, sondern liegt im Mittel bei 2.3°, was
schon eine betrichtliche Abweichung darstellt (siehe Tabelle 4.2).
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Abb. 4.8: Die Differenzgeschwindigkeiten Avapr und As (gepunktete KL}rve)
sowie der Winkel ¢ (gepunktete Kurve) zwischen v, und v, und der Winkel
@ zwischen vpy und v, fiir das Beispiel des schnellen Sonnenwindstroms aus

Abb. 4.5.

Leider wird Gleichung (4.11) von den MeBdaten nur selten prizise erfiillt, da
das Plasma des schnellen Sonnenwindes meist nicht ganz stof- und stérungsfrei ist.
Beobachtet wird eher (Marsch et al., 1982a):

0.9 <cos 9 <1.0.

Dennoch gibt die Ermittlung der Komponenten der a-Teilchen-Geschwindigkeit mit
Hilfe von Gleichung (4.12) eine gute Abschétzung fiir VAR /M

4.3.1 Radiale Abstandsabhéingigkeit der Diﬁ'erenzgeschwindigkeit

(Burlaga und Turner, 1976):

1. Hohe Korrelatjon zwischen évy, und §B (06 < |r| < 1.0)

2. geringe Fluktuationen im Magnetfeldbetrag (6B/B < 0.2).
Bei insgesamt 17 schnellen Sonnenwindstrémen konnte i
Strome der EinfluB der Alfvénwellen auf die Proto
den. Danach wurden dje lokale Alfvéngeschwind

0 Ausschnitten dieser
nengeschwindigkeit eliminjert wer-

igkeit v4 und die Differenz Avgp
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zwischen korrigierter Protonengeschwindigkeit und a-Teilchen-Geschwindigkeit be-
rechnet, wobei die Komponenten der a-Teilchen-Geschwindigkeit mittels der oben
beschriebenen Methode erhalten wurden. Um die grofleren Datenliicken, die nach
den Priméirmissionen auftraten, geniigend zu iiberbriicken, wurden alle Daten iiber
20.25 Minuten (30 - 40.5 s) gemittelt. Es ergaben sich insgesamt 3130 Daten. Diese
gemittelten Daten wurden auf ihre radiale Abstandsabhangigkeit untersucht. Dazu
wurden sie in Intervalle von 0.01 AE sortiert, aufsummiert und gemittelt. Nach dieser
Prozedur verblieben 54 Daten.

Abb. 4.9 zeigt (a) die Differenzgeschwindigkeit Avapx sowie (b) die lokale Alfvén-
geschwindigkeit v4 iiber den radialen Abstand R. Die Kreise stellen die iiber 0.01 AE
gemittelten 54 Werte dar. Sie sind mit Fehlerbalken versehen, die bei der Diffe-
renzgeschwindigkeit mit abnehmendem Abstand zur Sonne grofer werden. Dies liegt
an der zunehmenden Ungenauigkeit der Bestimmung der a-Teilchen-Geschwindig-
keit aus den Energie-pro-Ladungs-Spektren nahe der Sonne, wie schon in Kapitel 2
angedeutet wurde. Die durchgezogenen Kurven in Abb. 4.9 sind die an die Daten
bestangepafiten Polynome nach der Methode der kleinsten Quadrate. Die gepunkte-

ten Kurven deuten den weiteren Verlauf der Fitfunktionen zur Sonne hin und wei-
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Abb. 4.9: (a) Die Differenzgeschwindigkeit Avgye und (b) die lokale Alfvénge-
schwindigkeit v4 in Abhangigkeit vom radialen Abstand R. Die durchgezogenen
bzw. gepunkteten Kurven sind die Regressionskurven.
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ter von der Sonne weg an. Sie weisen daraufhin, da8 die Differenzgeschwindigkeit
auch weit iiber 1 AE hinaus nicht auf Null geht. Dies stimmt mit Ergebnissen von
Voyager-2-Messungen von Goodrich et al. (1979) iiberein, die ergaben, daf} die Dif-
ferenzgeschwindigkeit bis mindestens 3.3 AE gréBer Null bleibt. Nahe der Sonne
zeigt die Fitfunktion eine sehr schnelle Zunahme der Differenzgeschwindigkeit. Bei
ungefdhr 0.24 AE ist die Differenzgeschwindigkeit mit 162 km-s~! im Mittel gleich
der Alfvéngeschwindigkeit und wird dann grofler als diese.

Marsch et al. (1982a) hatten schon auf dhnliche Weise die radialen Abstandsab-
hingigkeiten von Awv,, untersucht. Sie benutzten die Daten des zeitlich nur auf die
Primédrmissionen beschrinkten Supermischbandes (siehe Kapitel 2). Dabei wurden
die Werte fiir Av,, in Intervalle von 0.1 AE sortiert, aufsummiert und gemittelt.
Zusétzlich wurden sie in fiinf Intervalle der Protonengeschwindigkeit geordnet: 300 -
400 km-s™!; 400 - 500 km-s~! usw. bis 800 km-.s~!. Dabei wurde deutlich, daf
Av,p mit steigender Protonengeschwindigkeit zunimmt — wie auch schon Neuge-
bauer (1981) feststellte. Fiir Protonengeschwindigkeiten mit vp > 500 km-s™! zeigte
Av,y(R) einen dhnlichen exponentiellen Verlauf wie Avepk(R) in Abb. 4.9a. Al-
lerdings wurden keine Gradienten angegeben und keine Aussagen iiber den Verlauf
innerhalb von 0.3 AE und auBerhalb von 1 AE gemacht.

Abb. 4.10 zeigt die Abhingigkeit der Differenzgeschwindigkeit Avayx von der
Alfvéngeschwindigkeit vy. Die Kreise sind die auf 0.01 AE gemittelten Daten. Die

gestrichelte Gerade zeigt den Fall Avaye = vy, der die Anniherung der Diffe-
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renzgeschwindigkeit an die Alfvéngeschwindigkeit mit zunehmender Plasmageschwin-
digkeit verdeutlichen soll. Die gemittelten Daten der Differenzgeschwindigkeit sind
zwar meist kleiner als v4, aber ithre Werte werden gréBer mit zunehmender Plasma-
geschwindigkeit und damit mit kleinerem Abstand zur Sonne — wie auch Marsch et

al. (1981a) bei der Untersuchung von Av,, fanden.

Die Form der Abb. 4.10 wurde in Anlehnung an eine Abbildung in der Arbeit
von Asbridge et al. (1976) gewihlt. Sie hatten Stundenmittelwerte eines schnellen
Sonnenwindstroras benutzt, der im Frithjahr 1971 von den Sonden Imp 6 und Imp 7
gemessen worden war, und trugen Au,, = Av,,/cos ap gegen v, auf. Hierbei ist
ap der Winkel zwischen der radialen Richtung und der Richtung des Magnetfeldes.
Da es sich um einen Datensatz von nur einem schnellen Sonnenwindstrom handelte,
dessen Protonengeschwindigkeit nicht grofer als 600 km-s~! wurde, die Daten bei
1 AE gemessen wurden und auBerdem die projizierte Differenzgeschwindigkeit Au,,
benutzt wurde, wurde in Abb. 6 von Asbridge et al. kein Wert fiir Aug,, grofer als

V4.

Fir die gleichen Datensitze wurden auch die Dichte p und der Magnetfeldbetrag
|B| iber 0.01 AE gemittelt und iiber den radialen Abstand R aufgetragen (Abb. 4.11).

02 0.6 1.0 14 02 0.6 1.0 14
R (AE) R (AE)

Abb. 4.11: (a) Die Dichte p und (b) der Magnetfeldbetrag |B| in Abhéangigkeit
vom radialen Abstand R. Die durchgezogenen bzw. gepunkteten Kurven sind
die Regressionskurven.
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Die Streuung der Werte um die Regressionskurven ist wesentlich kleiner als die der
Alfvén- und Differenzgeschwindigkeiten. Das bedeutet, da Dichte und Magnet-
feldstirke in den am heliographischen Aquator liegenden Koronaléchern von Ende
1974 bis Ende 1977 ziemlich konstant geblieben sein miissen. Wie in Kapitel 3.1
schon erwihnt, beobachteten Withbroe et al. (1986), daB die Dichte in den Koro-
naléchern von 1973 bis 1974, vor dem Aktivititsminimum 1976, um einen Faktor
vier kleiner war als im Aktivitdtsmaximum 1980. Harvey et al. (1982) berichteten,
dafy die mittlere Magnetfeldstirke in Koronaléchern zwischen 1973 und 1978 niedri-
ger was als zwischen 1979 und 1980. Es scheint also, als ob sich zwischen Ende 1974
und Ende 1977 die physikalischen Bedingungen in den Koronaléchern und somit auch

in den schnellen Sonnenwindstrémen nicht verindert haben.

Die Abhingigkeit der Dichte p vom Magnetfeldbetrag |B| ist in Abb. 4.12 gezeigt.
Fir kleine Werte und damit gréBeren Abstand von der Sonne ist die Dichte pro-
portional zum Magnetfeldbetrag. Mit abnehmendem Abstand zur Sonne steigt die
Dichte starker als der Magnetfeldbetrag.

Die Koeffizienten ap und a; der exponentiellen Fitfunktionen y(z) = ap - ™
fir Avapr(R), va(R), p(R), B(R) und p(B) sowie die Standardabweichung o(a; ) und
der Korrelationskoeffizient r sind in Tabelle 4.3 aufgelistet.

Wenn man voraussetzt, dafl das Sonnenwindplasma sich mit einer konstanten Ge-
schwindigkeit ausbreitet und der Teilchenfluf konstant ist, muf} die Dichte mit R~2
abfallen (Hundhausen, 1972). Dies ist fiir die untersuchten Datensétze der Fall.

Abb. 4.12: Die Dichte p in
Abhéngigkeit vom Magnet-
feldbetrag |B|. Die Kreise
stellen die gemittelten Da-
ten dar. Die gestrichelte Li-
nie ist die Gerade p = |B|.
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ao a o(ar) r
Avapk(R) | 40.319 | -0.975 | +0.078 | -0.867 Tabelle 4.3: Koeffizienten ao

. . 10.053 | —0.867 und a; der exponentiellen Fit-
va(R) 06 | -0.665 0 funktionen fiir Avgpi(R), va(R),

o(R) 5.357 | 2041 | £0.067 | 0973 | eV B T e die
B(R) 5.132 | -1.684 | £0.049 | —0.978 Standardabweichung o(a;) und
p(B) 0.811 | 1.173 | £0.046 | 0.963 der Korrelationskoeffizient r.

Bruno et al. (1986) fanden bei ihrer statistischen Analyse mit Stundenmittelwerten
von Helios-Daten fiir den Zeitraum von 1976 bis 1977 einen Wert a; = -2.02 fir
den Dichteabfall — allerdings ohne Unterscheidung von langsamen und schnellen

Sonnenwindstromen.

Ebenso gibt es eine gute Ubereinstimmung bzgl. des radialen Gradienten der Ma-
gnetfeldstarke. Unter der Annahme axialer Symmetrie sagte Parker (1963) voraus,
daB sich die Magnetfeldstiarke verhilt wie B = a-R™? V1+b-R2 Musmann et al.
(1977) konnten zeigen, dal die Tagesmittelwerte der Primérmission von Helios 1 Par-
kers Gesetz folgen, wenn a = 5 und b = 1 sind. Zusétzlich gaben sie eine exponentielle
Fitfunktion an: B = 5.53 - R™'¢. Behannon (1978) erhielt fiir Mariner-10-Daten aus
dem Jahr vor dem Helios-Start B = 5.76 - R~1:%°.

4.3.2 Die unterschiedliche Beschleunigung von Protonen und a-Teilchen
in Sonnennihe

Die groBe Korrelation zwischen v4 und Av,, 1aBt vermuten, dafl es Welle-Teilchen-
Wechselwirkungen sind, die die Heliumionen im Vergleich zu den Protonen beschleu-
nigen. Als Wellentypen kommen u. a. Alfvénwellen und Ionenzyklotronwellen so-
wie schnelle magnetoakustische Wellen in Frage. Zahlreiche Arbeiten haben sich
mit diesem Problem beschéftigt (McKenzie et al., 1979; Dusenbery und Hollweg,
1981; Marsch et ai., 1982c; Isenberg und Hollweg, 1983), aber ein schliissiges Mo-
dell ist bis jetzt nicht entwickelt worden. Dies liegt auch darin begriindet, daf} iiber
den grundsitzlichen Beschleunigungsmechanismus des schnellen Sonnenwindes keine
Klarheit herrscht (Pneuman, 1986). Protonen und schwerere Ionen werden vermutlich
mittels MHD-Wellen sowie Zentrifugal- und Lorentzkrafte auf Sonnenwind- bzw. Pro-
tonengeschwindigkeit beschleunigt. Danach beginnen nichtresonante Wellenkréfte zu
wirken und beschleunigen die schwereren Ionen bis zur Alfvéngeschwindigkeit relativ
zur Sonnenwindgeschwindigkeit (McKenzie et al., 1979). Da die Beschleunigung der
Protonen bis zum Alfvénischen kritischen Radius (1.3 — 4 Rg, siehe Kapitel 3.2) noch
nicht abgeschlossen ist, sondern wahrscheinlich erst bei ungefahr 10 Ry (Pneuman,

1986), werden die schwereren Ionen vermutlich noch {iber 10 Ry, hinaus beschleunigt
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Tabelle 4.4: Mit Hilfe der ermittelten Fitfunktionen wurden Ma-
gnetfeldbetrag, Dichte, Alfvén- und Differenzgeschwindigkeit in die
Sonnennéhe projiziert.

Ro | R (AE) | B (aT) | p (10 &) | va(R) () | Avep ()
10 0.05 899.33 2806.67 484.59 802.65
40 0.19 87.11 165.72 192.76 207.74
52 0.24 56.76 98.61 162.76 162.11
62 0.29 41.27 67.01 143.51 134.79

und dabei auch aufgeheizt. Modellrechnungen lassen vermuten, daf die Beschleuni-
gung der schwereren Jonen durch Welle-Teilchen-Wechselwirkung bis ungefédhr 40 R
anhalt (Biirgi und Geiss, 1986).

Rechnet man mit den erhaltenen Fitfunktionen in Tabelle 4.3 den Magnetfeldbe-
trag B, die Dichte p, die Alfvéngeschwindigkeit v4 und die Differenzgeschwindigkeit
Avgpk auf Sonnennihe zuriick (Tabelle 4.4), wird deutlich, dal, wenn die Alfvénwellen
allein fir die Beschleunigung der schwereren Ionen verantwortlich waren, die Kurve
fiir Avgpk fiir R < 0.3 AE nicht den exponentiellen Verlauf beibehalten kénnte. Bei
einem radialen Abstand von ungefédhr 0.24 AE sind Alfvéngeschwindigkeit und Diffe-
renzgeschwindigkeit gleich, und Awvgpx kénnte nicht mehr grofiler werden als vy. Mit
anderen Worten, die Beschleunigung der schwereren Ionen auf Alfvéngeschwindigkeit
und die Aufrechterhaltung der hohen Differenzgeschwindigkeit kénnten bis ungefihr
0.24 AE erhalten bleiben. Danach beginnen vor allem Plasmainstabilitaten auf klei-
nen Zeitskalen (Marsch und Livi, 1987), aber auch Coulombreibung und Rotations-
effekte durch die zunehmende Kriimmung des Magnetfeldes die schwereren Ionen
abzubremsen, so daf8 die Differenzgeschwindigkeit zwischen schwereren Ionen und
Protonen mit zunehmendem Abstand von der Sonne abnimmt. Die hohe Differenz-
geschwindigkeit innerhalb von 0.3 AE impliziert auch, daf, wenn die Protonen z. B.
auf 750 km-s™! beschleunigt wurden, die a-Teilchen sowie die noch schwereren Ionen
auf mehr als 1000 km-s~* beschleunigt worden sein miissen. Diese hohen Geschwin-
digkeiten kann kein Modell bisher nachvollziehen (Biirgi und Geiss,1986).
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5 Temperatur und Dichte des Plasmas im

Sonnenwind

Um rdumliche Strukturen von der Gréfenordnung einiger Grad Carrington-Linge in
den schnellen Sonnenwindstrémen aufzuspiiren, werden die Plasmaparameter Dichte,
Geschwindigkeit und Temperatur sowie die zusammengesetzten Parameter Gasdruck,
magnetischer Druck, Gesamtdruck und das Verhiltnis von Gasdruck zu magneti-
schem Druck, das Plasma-8, auf Modulationen untersucht. Bei der Berechnung von
zusammengesetzten Parametern wie dem Gasdruck bedarf es der Dichte und Tempe-
ratur der Protonen, a-Teilchen und Elektronen. Da letztere auf den Mischbéandern,
mit denen dieser Teil der Auswertung vorgenommen wird, nicht vorhanden sind,
dafiir aber auf dem Supermischband, wird eine gesonderte Auswertung der Plasma-

temperaturen mit Hilfe dieser Daten vorgenommen.

Lin ersten Teil des Kapitels wird die Abhéngigkeit der Protonen-, a-Teilchen- und
Elektronentemperatur vom radialen Abstand zur Sonne und von der Geschwindigkeit
der Teilchen bestimmt. Die erhaltenen Gradienten fiir den langsamen und den schnel-
len Sonnenwind geben Auskunft {iber die unterschiedlichen Heizungs- und Kiithlungs-

prozesse der Teilchen in der &ueren Korona und im interplanetaren Raum.

Im zweiten Teil wird erlautert, warum fiir die weitere Datenauswertung die mitt-
lere Protonentemperatur benutzt wird, und warum die a-Teilchen-Temperatur, wenn
diese nicht auf dem Mischband verfiigbar ist, aus den radialen Gradienten fiir T,/ Ty

berechnet wird.

Zum Schlufl des Kapitels wird noch kurz auf die Dichte des Plasmas im Sonnenwind
eingegangen. Das Dichteverhéltnis n,/n, kann iiber Dichteverhaltnisse in verschie-
denen Héhen in der Korona Auskunft geben. Da das Dichteverhiltnis innerhalb eines
schnellen Sonnenwindstroms kaum variiert, 148t sich fiir fehlende Daten der a-Teil-
chen-Dichte ein mittlerer Wert einsetzen. Die Elektronendichte ergibt sich dann aus

der Annahme, das Plasma sei neutral und bestehe aus Protonen und a-Teilchen.

5.1 Allgemeine Bemerkungen iiber die Plasmatemperatur

im Sonnenwind

Protonen, «-Teilchen und Elektronen erfahren unterschiedliche Heizungs- und Kiih-
lungsprozesse in der dufleren Korona und im interplanetaren Raum nahe der Sonne

und zeigen deshalb Unterschiede in Temperatur und Abhéingigkeit vom radialen Ab-
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stand zur Sonne. Um Aussagen iiber radiale Gradienten der Temperaturen zwischen
0.3 AE und 1 AE sowie in Sonnennihe innerhalb von 0.3 AE zu erhalten, wurden die
Daten des Supermischbandes zu Hilfe genommen. Die ausfiihrliche Diskussion der
Ergebnisse dieser Analyse sind bei Thieme et al. (1989a) und Marsch et al. (1989) zu
finden.

Um Variationen bzgl. Temperaturanisotropien zu umgehen, wurde zunichst die

mittlere Temperatur berechnet, die man aus der Spur des Temperaturtensors erhilt:

Tm:TJ”;'T*, (5.1)

wobei Tjj und T die Temperaturen parallel und senkrecht zum lokalen Magnetfeld

sind.

Da eine enge Beziehung zwischen Geschwindigkeit und Temperatur im Sonnen-
wind besteht (Burlaga und Ogilvie, 1970a; Lopez und Freeman, 1986), wurde die
mittlere Temperatur Tr, in Geschwindigkeitsintervalle von 300 — 400 km-s™?!, 400 -
500 km-s™! usw. bis 900 km-s™! sortiert und iiber Abstandsintervalle von 0.05 AE
gemittelt. Mittels der Methode der kleinsten Quadrate wurde die Funktion 7}, oc R%1
erhalten. Die verschiedenen Werte fiir den Koeffizienten a; in Abhingigkeit von der
Geschwindigkeit sind fiir die Protonen-, a-Teilchen- und Elektronentemperatur in
den Tabellen 5.1, 5.2 und 5.3 aufgefiihrt.

Verkniipft man die so erhaltenen Temperaturprofile mit einer angenommenen Ko-
ronatemperatur von 2 - 10° K bei 0.014 AE (3 Ry) — in Anlehnung an die Arbeit von
Freeman (1988) —, dann erhélt man groben AufschluB iiber das Verhalten der Teil-
chen in Sonnennshe. Die sich ergebenden Temperaturprofile sind in Abb. 5.1, 5.3 und
5.4 gezeigt. Es wird deutlich, daB die drei Teilchensorten auf ihrem Weg durch den
interplanetaren Raum alles andere als adiabatisch (a; = ~1.33) abkiihlen, und da8
auBerdem ein Unterschied zwischen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind
besteht, wobei fiir Protonen und Elektronen die Grenze in der Geschwindigkeit bei
v, & 500 km-s™! gezogen werden kann (Lopez und Freeman, 1986), wihrend diese
fiir a-Teilchen bei v, ~ 600 km-s~" liegt (Thieme et al., 1989a). Die Schwankun-
gen in allen drei Temperaturen sind im langsamen Sonnenwind wesentlich grofier als
im schnellen Sonnenwind, da die rdumlichen Inhomogenitéten im langsamen Plasma

groBer sind.

5.1.1 Radiale Gradienten der Protonentemperatur

Schwenn et al. (1981b) waren die ersten, die radiale Gradienten der Protonentempe-
ratur an Hand von Helios-Daten ermittelten. Sie bestimmten die radialen Gradienten

der radialen Komponente der Protonentemperatur 7},, mit Hilfe der acht sogenannten
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Tabelle 5.1: Gradienten fiir die Protonentemperatur im
Sonnenwind unter der Annahme, da§ T, < R%,

Geschwindigkeits- | 0.3 - 1.0 AE | 0.014 - 0.3 AE

intervall (km-s~1) a, a,
300 - 400 -0.664 + 0.240 -0.938
400 - 500 -0.676 + 0.157 -0.699
500 - 600 -0.784 + 0.090 —-0.459
600 - 700 -0.780 + 0.052 -0.375
700 - 800 -0.712 £+ 0.083 -0.354
800 - 900 -0.684 + 0.245 -0.320

Line-up-Konstellationen zwischen Helios 1 und Helios 2. Bei einem Line-up passiert
dasselbe Plasma, das von der innen fliegenden Sonde beobachtet wurde, auch wenig
spéter die weiter auflen fliegende Sonde (siehe auch Kapitel 6.2). Fiir Protonenge-
schwindigkeiten kleiner 400 km-s™' erhielten sie T,, o« R='%!, d. h. die Protonen
im langsamen Sonnenwind kiihlen nahezu adiabatisch ab. Im schnellen Sonnenwind

kiihlen die Protonen mit T,; o« R=%° ab, also viel langsamer als adiabatisch.

Zu &hnlichen Ergebnissen kamen Marsch et al. (1982b), die die radialen Gra-
dienten der Protonentemperatur parallel und senkrecht zum lokalen Magnetfeld in
Abhéangigkeit der Protonengeschwindigkeit fiir die Zeit der Primirmissionen unter-
suchten. Die radialen Gradienten a; der parallelen Komponente der Protonentempe-
ratur wurden mit hoherer Protonengeschwindigkeit immer kleiner: Von a = -1.03

fiir 300 - 400 km-s~! bis a; = —0.69 fiir 700 — 800 km-s~!.

Freeman und Lopez (1985), Lopez und Freeman (1986) und Freeman (1988) fanden
bei einer dhnlichen Analyse der geschwindigkeitsabhéngigen radialen Protonentem-
peratur, dafl die Protonen im langsamen Sonnenwind, also bei Protonengeschwin-
digkeiten zwischen 300 km-s™! und 500 km-s~!, nahezu adiabatisch abkiihlen. Sie
erhielten fiir die Gradienten die Werte a; = —1.22 und a; = -1.02. Dies steht im
Widerspruch zu den Ergebnissen in Tabelle 5.1; a, liegt mit ~0.66 bzw. -0.68 deut-
lich unter den Werten von Freeman und Lopez (1985). Dies ist wohl ein statistischer
Effekt. Freeman und Lopez arbeiteten mit Stundenmittelwerten von Helios 1 von
1974 bis 1980 und hatten damit einen wesentlich gréfieren Datensatz zur Auswahl.
wihrend die Daten des Supermischbandes den Zeitraum von 1974 bis 1976 umfassen
und von den insgesamt 8926 Daten nur 3166 Daten fiir den langsamen Sonnenwind
zur Verfligung stehen. AuBerdem bestehen Unterschiede zwischen dem langsamen

Sonnenwind in der Zeit um das Aktivititsminimum der Sonne (1976) und um das
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Aktivititsmaximum (1980) herum. Nahe dem Aktivititsmaximum dominiert der
langsame Sonnenwind in der Ekliptik, und die Sonden passieren wesentlich hiufi-
ger die Sektorgrenze, an der vornehmlich sich adiabatisch abkiihlender Sonnenwind
beobachtet wird (Freeman und Lopez, 1985).

Dagegen stimmen die Werte fiir die radialen Gradienten mit a, ~ -0.8 im schnel-
len Sonnenwind recht gut mit den Werten von Lopez und Freeman (1986) und Free-
man (1988) iiberein. Die Protonen kiihlen also im schnellen Sonnenwind langsamer
als adiabatisch ab, d. h. sie erfahren im interplanetaren Raum eine Aufheizung re-
lativ zu den erwarteten Temperaturprofilen. Nimmt man eine Koronatemperatur
von 2 - 10° K bei 3 Ry an und verkniipft diese mit den Temperaturen bei 0.3 AE
(Abb. 5.1), wird deutlich, daB die radialen Gradienten fiir die Protonentemperatur
innerhalb von 0.3 AE im schnellen Sonnenwind nur ungefshr halb so grofl sind wie
auflerhalb 0.3 AE, in Ubereinstimmung mit Ergebnissen von Freeman (1988). Das
konnte bedeuten, daB die Protonen innerhalb von 0.3 AE noch starker nachgeheizt

werden.

Als Heizungsmechanismen kdmen vor allem MHD-Wellen in Frage (Hollweg, 1978;
1987). Da diese von vornherein im langsamen Sonnenwind weniger auftreten, kiihlen
die Protonen im langsamen Sonnenwind nahezu adiabatisch ab und erfahren kaum
Aufheizung durch Welle-Teilchen-Wechselwirkung. Im schnellen Sonnenwind dage-
gen werden die Protonen in Sonnennihe durch MHD-Wellen nachgeheizt und nach-
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Abb. 5.1: Beobachtete und zwischen 0.3 AE und
0.014 AE interpolierte Profile der Protonentempera-
tur fiir sechs verschiedene Geschwindigkeitsintervalle in
Abhingigkeit vom Abstand zur Sonne.
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beschleunigt. Dieser Mechanismus verliert mit der Entfernung von der Sonne mehr
und mehr seine Wirkung, so daf} die Protonen aufierhalb von 0.3 AE stirker abkiihlen
als innerhalb von 0.3 AE. Jedoch kiihlen die Protonen auch auferhalb von 0.3 AE
nicht adiabatisch ab. Tu (1988) konnte in einem Modell zeigen, dafl in dem Mafe,
wie die Alfvénischen Fluktuationen im schnellen Sonnenwind zwischen 0.3 AE und

1 AE gedampft werden, die Protonen nachgeheizt werden.

Es sei noch darauf hingewiesen, daf} sich die Trennung bei 0.3 AE nur kiinst-
lich durch das dort liegende Perihel der Helios-Sonden ergibt. Sollte der Knick in
den Temperaturprofilen weiter innen liegen, vergrofert sich noch das Ausmaf der

Aufheizung in Sonnennihe.

5.1.2 Radiale Gradienten der a-Teilchen-Temperatur

Die a-Teilchen und die schwereren Ionen sind fast immer heifer als die Protonen, wo-
bei die Ternperaturen besonders im schnellen Sonnenwind mit ihrer Masse zunehmen:
T == % - T, (Schmidt et al., 1980; Neugebauer, 1981; Bochsler et al., 1985). Dies
und die Tatsache, da die schwereren Ionen eine grofiere Beschlennigung als die Pro-
tonen nahe der Sonne im schnellen Sonnenwind erfahren, wie schon in Kapitel 4.3
diskutiert, weist daraufhin, daff auch das radiale Temperaturverhalten von schwereren
lonen von dem der Protonen abweicht. Bisher gibt es jedoch nur von den a- Teilchen

Daten bis 0.3 AE, um radiale Gradienten zu bestimmen.

Tabelle 5.2 zeigt die Gradienten a, fiir die verschiedenen a-Teilchen-Geschwindig-
keiten. Hierbei mufl beachtet werden, da die a-Teilchen im schnellen Sonnenwind
cine hohere Geschwindigkeit als die Protonen haben, so dafl die Grenze zwischen dem

langsamen und dem schnellen Sonnenwind eher bei v, 2 600 km-s~! liegt (Thieme et

Tabelle 5.2: Gradienten fiir die a-Teilchen-Temperatur
im Sonnenwind unter der Annahme, daf3 T, & R,

Geschwindigkeits- | 0.3 - 1.0 AE | 0.014 - 0.3 AE

intervall (km-s~?) a; ay
300 - 400 -0.963 £ 0.301 -0.577
400 - 500 -0.794 + 0.230 -0.322
500 - 600 -0.770 £ 0.154 -0.136
600 - 700 -1.053 £+ 0.095 0.036
700 - 800 -1.052 £ 0.067 0.101
800 — 900 -0.922 £+ 0.169 0.151




al., 1989a), im Gegensatz zu den Protonen, bei denen die Grenze bei v, = 500 km-s~!
liegt (Lopez und Freeman, 1986). Abb. 5.2 soll dies verdeutlichen. Die Protonen-
und die a-Teilchen-Temperaturen wurden mit Hilfe der entsprechenden Gradienten
a; in Abhéngigkeit von den Protonen- bzw. a-Teilchen-Geschwindigkeiten auf 0.3 AE
normiert und iiber die Protonen- bzw. a-Teilchen-Geschwindigkeit aufgetragen. Diese
Art der Darstellung wurde zuerst von Burlaga und Ogilvie (1970a) und spiter von
Lopez und Freeman (1986) benutzt. Der Knick in den Punktwolken von Abb. 5.2a

log(T,,) (K)
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log(T,) (K)

T
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T
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T I T
600.0
vy (km/s)

T

I
900.0

Abb. 5.2: Die auf 0.3 AE normier-
ten und logarithmierten (a) Proto-
nen- und (b) a-Teilchen-Tempera-
turen in Abhingigkeit von der Pro-
tonen- bzw. a-Teilchen-Geschwin-
digkeit. Deutlich ist die Verin-
derung der Steigung der Punkt-
wolke bei v, ~ 500 km-s~! bzw.
Ve & 600 km-s~! zu erkennen.
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bei v, &~ 500 km-s™! und von Abb. 5.2b bei v, ~ 600 km-s™" ist recht gut zu sehen.
Fir kleinere Geschwindigkeiten ist die mittlere Steigung der Punktwolke grofer und
flacht fiir hohere Geschwindigkeiten ab. Dieses Verhalten zeigt sich auch deutlich in

den Werten fiir a,.

Marsch et al. (1982a) und Schwenn (1983b) hatten bei ihrer Analyse der radialen
Gradienten der parallelen und senkrechten a-Teilchen-Temperatur die Daten nach
der Protonengeschwindigkeit geordnet und erhielten daher fiir den schnellen Sonnen-
wind etwas andere Werte fiir a,. Wenn man die Werte von Marsch et al. (1982a)
fiir @, fiir die parallele und senkrechte a-Teilchen-Temperatur mittelt, erhilt man
fir deren Intervall 300 km-s~! < vp < 400 km-s™! @; = -0.96 und fiir das Intervall
400 km-s™! < v, < 500 km-s™! @; = -0.81, was recht gut mit den Ergebnissen in
Tabelle 5.2 iibereinstimmt. Fiir das Intervall 500 km-s~! < v, < 600 km-s~! treten
schon Abweichungen auf, zum einen wegen wachsender Anisotropie zwischen par-
alleler und senkrechter a-Teilchen-Temperatur (Toy =~ 1.5 T,1) mit zunehmender
Geschwindigkeit, zum anderen aufgrund der Tatsache, daf Marsch et al. (1982a)
die Protonengeschwindigkeit als Sortierparameter benutzten und ab v, & 500 kmn-s™!
schon die Differenzgeschwindigkeit mit Av,, < 150 km-s~! zum Tragen kommt (siehe
Kapitel 4.3).

Insgesamt kiihlen die a-Teilchen im langsamen Sonnenwind zwischen 0.3 AE und
1 AE langsamer ab als die Protonen, wenn man fiir die Protonen die Werte fiir a; von
Marsch et al. (1982b) oder von Freeman (1988) zum Vergleich heranzieht. Obwohl die
Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und a-Teilchen im langsamen Sonnen-
wind meist nur einige km-s™' ausmacht, sind die a-Teilchen im Mittel 1.5 bis 2 mal
heiler als die Protonen (Neugebauer, 1981). Die hohe Coulombreibung reicht vermut-
lich aus, um vornehmlich die schwereren Ionen auf Kosten der Protonen zusitzlich zu
heizen, wodurch die Protonen um so schneller abkiihlen. Dabei hingt das Ausmaf
der zusitzlichen Heizung der a-Teilchen empfindlich vom Dichteverhiltnis na/n, ab
(Hernandez et al., 1987).

Im schnellen Sonnenwind sind die Temperaturprofile der a-Teilchen steiler als die
der Protonen (Abb. 5.3), d. h. die a-Teilchen kithlen auerhalb von 0.3 AE schneller
ab als die Protonen. Diese Tendenz wird auch deutlich in den radialen Gradienten
der parallelen und senkrechten a-Teilchen-Temperatur, die Marsch et al. (1982a) und
Schwenn (1983b) erhielten, auch wenn sie die Daten in Abhéangigkeit von der Proto-
nengeschwindigkeit, v, sortierten. Dies hingt zum einen mit den Alfvénischen Fluk-
tuationen zusammen, die auf die a-Teilchen aufierhalb von 0.3 AE so gut wie keinen
Einfluf haben — ganz im Gegensatz zu den Protonen; zum anderen kénnen Welle-
Teilchen-Wechselwirkungen auf mikroskopischen Skalen eine Rolle spielen (Marsch,
1989).
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Abb. 5.3: Beobachtete und zwischen 0.3 AE und
0.014 AE interpolierte Profile der a-Teilchen-Tempera-
tur fur sechs verschiedene Geschwindigkeitsintervalle in
Abhéangigkeit vom Abstand zur Sonne.

Wenn man nun das Profil der a-Teilchen-Temperatur zwischen 0.3 AE und
0.014 AE interpoliert und eine Koronatemperatur von 2 - 10¢ K annimmt, setzt man
voraus, dafl die Heliumionen in der Korona die gleiche Temperatur haben wie die
Protonen. Uber koronale Temperaturen der Heliumionen und auch der schwereren
Ionen ist jedoch nichts genaues bekannt. Die Temperatur, bei der der Ionisations-
zustand einer lonensorte in der Sonnenatmosphire eingefroren wird, liegt je nach
Element und Ionisationszustand zwischen 1 - 106 K und 3 - 106 K (Geiss, 1985). Bei
1 AE jedoch werden zum Teil viel hohere Temperaturen gemessen; so haben z. B.
Fe™*-Ionen Temperaturen um 107 K (Bochsler et al., 1985).

In Abb. 5.3 ist klar zu sehen, dal die radialen Profile fiir R < 0.3 AE auf jeden Fall
weniger steil sein miissen als fiir R > 0.3 AE, wenn sie mit der Koronatemperatur
2 - 10° K bei 3 Ry ankniipfen sollen. Im langsamen Sonnenwind scheinen die a-Teil-
chen innerhalb von 0.3 AE langsamer abzukiihlen als Jenseits von 0.3 AE, aber diese
Unterschiede sind zumindest fiir das Intervall 300 km-s™! < v, < 500 km-s~! nicht
so groB, so dal auch hier wie fiir R > 0.3 AE die hohe Coulombreibung als Grund
fir die zusétzliche Aufheizung angenommen werden kann.

Anders liegt der Fall im schnellen Sonnenwind mit vy > 600 km-s~!. Hier wer-
den die Werte fiir a; fir R < 0.3 AE positiv. Das bedeutet, dafl die a-Teilchen-
Temperatur innerhalb von 0.3 AE in der oberen Korona ein Maximum erreicht und
dort ein ausgedehntes Gebiet existieren muB, in dem a-Teilchen — und fiir die schwe-

reren Ionen gilt dies sicherlich erst recht — noch einmal stark nachgeheizt werden.
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Dies wurde schon frither vermutet (Barnes, 1979), konnte aber bisher mit einer Da-
tenauswertung nicht so klar gezeigt werden. Als Nachheizungsmechanismen kommen
in erster Linie MHD-Wellen in Frage, die vermutlich auch mafigeblich an der Be-
schleunigung von a-Teilchen und schwereren Ionen innerhalb von 0.3 AE beteiligt
sind (siehe Kapitel 4.3).

Die Untersuctung der Temperatur von Heliumionen und schwereren Ionen in
Abhéngigkeit vomn radialen Abstand kann also — trotz des geringen Anteils dieser

Ionensorten im Sonnenwind — viele Aussagen iber die Bedingungen in der oberen
Korona und in Sonnennéhe (R < 0.3 AE) liefern.

5.1.3 Radiale Gradienten der Elektronentemperatur

Elektronen reagicren viel sensibler und schneller als Protonen und schwerere Ionen
auf Veranderungen in ihren Quellregionen in der Sonnenatmosphare und im interpla-
netaren Raum. lhre Untersuchung ist daher sehr wichtig, um dynamische Prozesse
in der Korona und im Sonnenwind zu studieren und zu verstehen. In ihrer Tem-
peratur und in deren radialen Gradienten unterscheiden sie sich ebenfalls von den
positiv geladenen Teilchen. Wéahrend Protonen und schwerere Ionen mit hoherer
Geschwindigkeit auch meist hohere Temperaturen haben, ist es bei den Elektronen
genau umgekehrt (siehe auch Tabelle 3.1 auf S. 13): Im langsamen Sonnenwind sind
sie meist heifler als im schnellen Sonnenwind. Zudem sind sie noch stiarker an die
Sektorstruktur des Magnetfeldes gebunden (Pilipp et al., 1987b).

Um die radialen Temperaturprofile von Protonen und a-Teilchen mit denen der
Elektronen zu vergleichen, wurde die mittlere Elektronentemperatur in Abhéngig-
keit von der Protonengeschwindigkeit sortiert (Marsch et al., 1989). Die Ergebnisse
in Tabelle 5.3 stimmen gut mit denen von Pilipp et al. (1989) iiberein, die Helios-2-
Daten benutzten und die Elektronentemperatur parallel und senkrecht zum lokalen
Magnetfeld geméfl Plasma- und Magnetfeldstrukturen sortierten. Das Geschwindig-
keitsintervall 300 - 400 km-s~! umfait zum einen solche Gebiete, in die meistens
magnetische Sektorgrenzen eingebettet sind, und die durch Minima in Elektronen-,
Protonen- und a-Teilchen-Temperatur gekennzeichnet sind, zum anderen die angren-
zenden Gebiete mit hohen Elektronentemperaturen. Protonengeschwindigkeiten zwi-
schen 400 km-s™! und 500 km-s~! treten oft in Kompressionsgebieten auf, in denen
sowohl die Elektronentemperatur als auch die Protonen- und a-Teilchen-Temperatur
hoch sind. Schnelle Sonnenwindstrome mit v, > 500 km:s™' sind eingebettet in das

Innere von magnetischen Sektoren und haben niedrige Elektronentemperaturen.

Die radialen Gradienten a; in Tabelle 5.3 fiir die zwischen 0.3 AE und 1 AE

gemessenen Elektronentemperaturen weisen deutlich darauf hin, daf§ die Elektronen
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Tabelle 5.3: Gradienten fiir die Elektronentemperatur
im Sonnenwind unter der Annahme, dafl 7, « R

Geschwindigkeits- | 0.3 - 1.0 AE | 0.014 - 0.3 AE

intervall (km-s™!) ay a;
300 - 400 -0.527 £+ 0.130 -0.650
400 - 500 -0.394 + 0.102 -0.680
500 - 600 -0.200 + 0.063 -0.767
600 — 700 -0.226 + 0.079 -0.805
700 - 800 -0.296 + 0.066 -0.812
800 — 900 —-0.389 + 0.092 -0.825

viel langsamer als adiabatisch abkiihlen. Dies liegt zum einen darin begriindet, daf
die Elektronen nicht von ihren koronalen Quellen entkoppelt sind. Sie bewegen sich in
Bezug auf ihre thermische Geschwindigkeit mit subalfvénischer Geschwindigkeit und
konnen viel schneller auf zeitliche Verdnderungen in ihren koronalen Quellgebieten
reagieren als die Ionen. Zudem spielt Warmeleitung — ganz im Gegensatz zu den
Ionen — bei den Elektronen eine wesentliche Rolle. Durch Coulombstéfie und Welle-
Teilchen-Wechselwirkungen erfahren die Elektronen eine betrichtliche Nachheizung
(Scudder und Olbert, 1979a, b; Schwartz et al., 1981).

Vergleicht man die Werte a, fiir die Profile der Protonen- und Elektronentempera-
tur in Tabelle 5.1 und 5.3 und betrachtet die radialen Temperaturprofile in Abb. 5.1
und Abb. 5.4, wird deutlich, dafl Protonen und Elektronen sich bzgl. ihrer Tempe-
raturprofile genau entgegengesetzt verhalten. Wihrend die Protonen innerhalb von
0.3 AE langsamer abkiihlen als auerhalb von 0.3 AE — wenn man Freemans (1988)
Werte fiir a, fiir den langsamen Sonnenwind zwischen 0.3 AE und 1 AE mit heran-
zieht —, scheinen die Elektronen nahe der Sonne schneller abzukiihlen als jenseits
von 0.3 AE. Dies ist besonders im schnellen Sonnenwind ausgepréigt. Im langsamen
Sonnenwind ist dieser Trend jedoch nicht so stark: Die Elektronen kiihlen sowohl
innerhalb als auch auBerhalb von 0.3 AE mit einem dhnlichen Gradienten ab. Aufer-
halb von 0.3 AE kiihlen die Elektronen im langsamen Sonnenwind sogar schneller ab
als die Elektronen im schnellen Sonnenwind.

Die Erklarung dieser Ergebnisse ist schwierig, da weder das WarmefluBgesetz noch
die zum interplanetaren Heizen der Elektronen notwendigen Mikroprozesse genau
bekannt sind. Modelle, die auf dem Heizen durch klassische Coulombst&8e basieren,
fiihren zu Werten fiir a; zwischen 0.5 und —-0.67 (Hollweg, 1978), was gerade noch
fiir den langsamen Sonnenwind zwischen 300 km-s~! und 400 km-s~! und eventuell
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Abb. 5.4: Beobachtete und zwischen 0.3 AE und
0.014 AE interpolierte Profile der Elektronentempera-
tur fiir sechs verschiedene Geschwindigkeitsintervalle in
Abhingigkeit vom Abstand zur Sonne.

fiir das Intervall 400 - 500 km-s~! zutrifft, aber nicht mehr fiir die héheren Geschwin-
digkeiten. Pilipp et al. (1989) kommen zu dem gleichen SchluB. Wihrend der Verlauf
der Profile der Elektronentemperatur im langsamen Sonnenwind ausreichend durch
Wirmeleitung erklart werden kann, miissen im schnellen Sonnenwind zusatzliche, bis-
lang noch nicht geklarte Prozesse fiir die Heizung der Elektronen im interplanetaren
Raum verantwortlich sein. Die Aufklirung dieser Prozesse wird auch AufschluB iiber
die Beschleunigungsmechanismen des schnellen Sonnenwindes geben und zeigen, in

welchem Mafle der Sonnenwind thermisch beschleunigt wird (Pneuman, 1986).

5.2 Die Benutzung der Plasmatemperatur fiir die weitere
Auswertung

5.2.1 Die mittlere Protonentemperatur

Im schnellen Sonnenwind herrscht eine enge Verkniipfung zwischen der Geschwin-
digkeit und der Temperatur der Protonen. Fiir Protonengeschwindigkeiten grofer
als 500 km-s™! farden Lopez und Freeman (1986), daB sich die Protonentempera-
tur ungefahr proportional zur Protonengeschwindigkeit verhilt. Da die Protonen-
geschwindigkeit stark durch die Alfvénischen Fluktuationen beeinflut wird, kénnen
Auswirkungen auf die Protonentemperatur, wenn sie mit der 1D-Auswertung (siehe
Kapitel 2) im Bezugssystem solar-ekliptischer Koordinaten aus den Rohdaten ermit-

telt wurde, nicht ausgeschlossen werden. Dagegen diirfte die Protonentemperatur,
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Abb. 5.5: Die Protonentemperatur in solar-ekliptischen Koordinaten und
in Magnetfeld-orientierten Koordinaten sowie die Spur des Temperatur-
tensors nach Gleichung (5.2) bzw. (5.3) fiir einen schnellen Sonnenwind-
strom vom 3. Februar (Tag 34) 1030 UT bis zum 5. Februar (Tag 36)
1551 UT 1975 bei einem Abstand von der Sonne von 0.72 AE.

die mit der 3D-Auswertung im Bezugssystem des lokalen Magnetfeldes bestimmt

wurde, diese Effekte nicht zeigen. Um die beiden durch unterschiedliche Auswertung

der Rohdaten erhaltenen Protonentemperaturen miteinander zu vergleichen, wurde

von beiden die Spur des Temperaturtensors berechnet und tiberpriift, inwieweit diese

gleich sind:

R T
3

Ty+2-T,
Tyspurz = —&3—2-*- (5.3)

TpSpurl

(5.2)

Die Protonentemperatur parallel und senkrecht zum lokalen Magnetfeld ist nur auf
dem zeitlich begrenzten Supermischband mit 10-miniitigem Zeitabstand der MeBSda-
ten vorhanden. Die Daten wurden auf 20 Minuten gemittelt und mit den aus solar-
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ekliptischen Koordinaten berechneten, auf 20.25 Minuten gemittelten Daten der Pro-
tonentemperatur verglichen. In Abb. 5.5 ist ein Ausschnitt aus einem schnellen Son-
nenwindstrom vom 3. Februar (Tag 34) 1030 UT bis zum . Februar (Tag 36) 1551 UT
1975 bei einem Sonnenabstand von 0.7 AE gezeigt. Im oberen Teil von Abb. 5.5 sind
die Komponenten der Protonentemperatur T},;, Ty, und T}, in solar-ekliptischen Ko-
ordinaten gezeigt, darunter die Protonentemperatur parallel und senkrecht zum lo-
kalen Magnetfeld, T, und Tp,. Deutlich sind die Anisotropien in den Temperaturen
zu sehen: T, < T,y = T,, bzw. in den meisten Féllen T, > T,;. Im schnellen
Sonnenwind in Sonnennézhe trifft man meist auf T,; < T,, (Marsch et al., 1981b),
jedoch wird Tp, im Verhéltnis zu 7,, mit zunehmendem Abstand immer groSer. Im
unteren Teil der Abbildung sind die beiden Spuren des Tensors der Protonentempe-
ratur Tpspur1 Und Tpspurz (gepunktete Kurve) zu sehen. Trotz einiger Unterschiede in
kleinskaligen Fluktuationen haben sie gemeinsame Fluktuationen auf mittleren Ska-
len von einigen Stunden bzw. Grad. Bei einer vergleichenden Durchsicht aller Daten
ergab sich, dal die Spur T},spur; mit abnehmendem Abstand zur Sonne etwas stirker
zunimmt als die Spur T,spur1. Da aber trotzallem die gemeinsamen Fluktuationen
erhalten bleiben, ist es gerechtfertigt, fiir die weitere Datenauswertung die mittlere

Temperatur T,spyr1 zu benutzen.

5.2.2 Der radiale Gradient von T,/T,

Wie aus Kapitel 5.1.1 und 5.1.2 ersichtlich wurde, sind die radialen Gradienten der
Protonen- und a-Teilchen-Temperatur sehr verschieden fiir den langsamen und den
schnellen Sonnenwind. Das gleiche gilt fiir das Verhéltnis von a-Teilchen- zu Proto-
nentemperatur. Im langsamen, von Coulombstéfien dominierten Sonnenwind werden
Werte fiir T, /T, zwischen 1.5 und 3 gefunden, unabhéngig vom Sonnenabstand. Da-
gegen zeigt sich im schnellen Sonnenwind eine radiale Abhéngigkeit: Bei 1 AE wird
T,/T, ~ 3 beobachtet, und bei 0.3 AE ist T, /T, =~ 4.5 (Marsch et al., 1982a). Neu-
gebauer und Feldman (1979) fanden empirisch sogar einen linearen Zusammenhang
zwischen der Differenzgeschwindigkeit Av,, und T, /T,. Vielleicht ist ein gemeinsa-
mer Prozess sowohl fiir die stiarkere Heizung als auch fiir die groflere Beschleunigung

der schwereren Ionen verantwortlich.

Mit einem Modell fiir den von Coulombstéfien dominierten, langsamen Sonnen-
wind konnten Hernandez et al. (1987) zeigen, daf8 T,, /T, vor allem vom Dichteverhalt-
nis n,/n, abhingt. Je mehr a-Teilchen im langsamen Sonnenwind enthalten sind und
je grofer die Anzahl der Coulombstéfie im Plasma ist, um so mehr néhern sich die
Werte fiir T, /T, eins. Fiir das nahezu stoBfreie Plasma des schnellen Sonnenwin-

des bleibt T, /T, bei Werten zwischen 3 und 4, im Einklang mit den Beobachtungen.
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Abb. 5.6: Die radiale Ab-
i standsabhangigkeit von T, /T,
fiir Protonengeschwindigkei-
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Durch den Mangel an Coulombsté8en bleibt das hohe Temperaturverhéltnis erhalten.

Wie schon in Kapitel 2 erwéhnt, stehen ausgewertete a-Teilchen-Daten haupt-
sachlich fiir die Zeit der Priméarmissionen zur Verfiigung. Dort, wo die a-Teilchen-
Temperatur im schnellen Sonnenwind fehlt, soll sie durch einen empirischen Wert er-
setzt werden. Da héufig beobachtet wird, daf8 die Fluktuationen in der Protonentem-
peratur im zeitlichen Bereich von einigen Stunden auch in der a-Teilchen-Temperatur
auftreten, wire es ungiinstig, die in Kapitel 5.1.2 ermittelten radialen Gradienten
fiir die a-Teilchen-Temperatur einzusetzen, weil diese nur konstante Werte ergeben
wiirden. Besser ist es, die radiale Abstandsabhéngigkeit von T,/T, zu ermitteln
und zu benutzen. Die Werte fiir die a-Teilchen- und Protonentemperatur fiir Pro-
tonengeschwindigkeiten v, > 500 km-s™! wurden dem Supermischband entnommen,
in Abstandsintervalle von 0.05 AE sortiert und gemittelt. Es ergab sich folgender
radialer Gradient:

% = (-2.348+0.399) - R + 4.891. (5.4)
P

Abb. 5.6 zeigt die radiale Abstandsabhingigkeit von T, /T,, einschlieBlich der Stan-
dardfehler der Mittelwerte.

5.2.3 Die Elektronentemperatur

Da die Elektronentemperatur auf den normalen Mischbindern nicht vorhanden ist,
werden die in Kapitel 5.1.3 behandelten radialen Gradienten in Abhingigkeit von der
Protonengeschwindigkeit benutzt, um Parameter wie den Gasdruck zu berechnen.
Dabei gilt diese empirisch interpolierte Elektronentemperatur nur fiir ,,normalen“

schnellen Sonnenwind ohne Schocks und andere Anomalien.
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5.3 Die Dichte des Plasmas im Sonnenwind

Der Anteil an Helium in der Korona ist vermutlich nicht geniigend durchmischt,
sondern vielmehr gemifl der Gravitation der Sonne radial geschichtet (Borrini et
al., 1981). Infolgedessen nimmt der relative Anteil an Helium im Vergleich zum
Wasserstoff mit zunehmender Héhe in der Korona ab. Da der Ionisationszustand des
Helium zwischen der I"Jberga,ngszone und der unteren Korona eingefroren wird, sagt
der Heliumanteil im Sonnenwind auch etwas iiber koronale Verhaltnisse aus (Biirgi
und Geiss, 1986). In langsamen Sonnenwindstrémen, die sich erst in groBem Abstand
von der Sonne losen, werden kleine Werte fiir das Verhaltnis von Heliumionen zu
Protonen beobachtet: 0.01 bis 0.03. Werte fiir n,/n, von 0.03 bis 0.05 werden in
schnellen Sonnenwindstromen aus Koronaléchern gefunden. Innerhalb eines schnellen
Sonnenwindstroms variiert n,/n, nur wenig, gemessen an den hohen Schwankungen
im langsamen Sonnenwind. Grofie Werte bis zu 0.16 fiir das Dichteverhiltnis mifit
man im Zusammenhang mit energetischen koronalen Ereignissen, die mit solaren
Flares in der Chromosphire assoziiert sind (Bame, 1983).

Ahnlich wie fiir die a-Teilchen-Temperatur soll fiir die a-Teilchen-Dichte, dort, wo
die Rohdaten nicht ausgewertet wurden, ein mittlerer Wert eingesetzt werden. Die-
ser wird der Arbeit von Schwenn (1983b) entnommen. Schwenn benutzte alle Helios-
Daten von Ende 1974 bis Anfang 1982, um mittlere Plasmaparameter in Abhéangigkeit
von der Protonengeschwindigkeit zu erhalten. Fiir die vorliegende Datenauswertung
wird die von ihm angegebene mittlere a-Teilchen-Dichte fiir das am haufigsten beob-
achtete Intervall der Protonengeschwindigkeit (600 — 700 km-s™!) verwendet: 3.6 %
der Protonendichte.

Unter der Annahme der Ladungsneutralitit des Sonnenwindplasmas ergibt sich
dann die Elektronendichte durch

Ne =nNp+ 2 n,. (5.5)

In Kapitel 2 wurde schon darauf hingewiesen, daf die Berechnung der Elektronen-
daten aus den Verteilungsfunktionen viel schwieriger ist als im Falle der Protonen
(Pilipp et al, 1987a). Die Bestimmung der Momente der Elektronenverteilung ist
sehr vom Sondenpotential abhéngig, wobei die Elektronendichte n, ganz besonders
empfindlich ist. Da das elektrostatische Sondenpotential, das sich immer ein wenig
mit dem unterschiedlichen Elektronenfluf von der Sonne éndert, im Voraus nicht
bekannt ist, mu8 es durch einen Vergleich zwischen Elektronendichte n. und Pro-
tonendichte n, bzw. Elektronengeschwindigkeit ve und Protonengeschwindigkeit vy,
bestimmt werden. Dies geschieht unter anderem mit der Annahme, da das Plasma

neutral ist, wobei die a-Teilchen und schwereren Ionen aber nicht beriicksichtigt wer-
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den. Deshalb weicht die so bestimmte Elektronendichte n. meist geringfiigig von der
aus Gleichung (5.5) berechneten Elektronendichte ab.
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6 Untersuchung der Strukturen im schnellen

Sonnenwind

Die bisherigen Ausfithrungen in Kapitel 4 und Kapitel 5 dienten im wesentlichen
dazu, die zum Teil unvollstindigen Daten zu ergénzen und sie fiir die eigentliche

Datenauswertung aufzubereiten.

Es wurde eine Methode dargestellt, wie der Einflul von Alfvénischen Fluktua-
tionen auf die gemessene Protonengeschwindigkeit reduziert werden kann. Dadurch
wird es moglich, auch die Protonengeschwindigkeit auf mégliche Hinweise auf raumli-
che Strukturen zu untersuchen. Besonders, wenn die Daten sowohl von der Protonen-
als auch von der a-Teilchen-Geschwindigkeit vorliegen, lassen sich Fluktuationen, die
beiden Geschwindigkeiten gemeinsam sind, vielleicht in Richtung raumlicher Struk-

turen deuten.

Auf den Mischbéandern, die zur Datenauswertung benutzt wurden, sind die Elek-
tronendaten nicht vorhanden, und oft fehlen auch die Daten fiir die a-Teilchen, wenn
es Schwierigkeiten bei der Auswertung der Rohdaten gab. Deshalb wurden die zeit-
lich begrenzten Daten des Supermischbandes hinzugezogen, um radiale Gradienten
der a-Teilchen- und Elektronentemperatur zu ermitteln. Mit Hilfe dieser radialen
Gradienten lassen sich dann auch zusammengesetzte Parameter wie der Gasdruck

berechnen.

Im folgenden sollen nun Datensétze von hauptsichlich schnellen Sonnenwind-
stromen ausgewertet werden, die im Zeitraum von Ende 1974 bis Ende 1977 gemes-
sen wurden. Zunichst sollen Gasdruck, magnetischer Druck, Gesamtdruck und das
Verhéltnis von Gasdruck zu magnetischem Druck, das Plasma-f3, auf Besonderheiten
gepriift werden. Das heifit konkret, die Daten werden im zeitlichen Skalenbereich von
mehreren Stunden bis zu fast einem Tag bzw. im raumlichen Skalenbereich von 1° bis
10° Carrington-Lénge nach auffilligen Fluktuationen untersucht. Wie in Kapitel 3.2
schon erlautert wurde, haben die Polarstrahlen in den Koronalochern, die Plumes,
eine raumliche Ausdehnung von ungefihr 2°. Aufgrund der nichtradialen Aufweitung
von Koronaléchern in der mittleren Korona sollten die raumlichen Strukturen in den
schnellen Sonnenwindstrémen also mindestens eine Ausdehnung von 2° besitzen.

In Kapitel 6.1 wird zunéchst die beobachtete, in einigen fritheren Arbeiten (Bur-
laga und Ogilvie, 1970b; Roberts et al., 1987a, b) schon erwihnte Antikorrelation
zwischen Gasdruck und magnetischem Druck im langsamen und im schnellen Sonnen-
wind an Hand von Beispielen beschrieben. Die Unterschiede bzgl. der Antikorrelation
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im langsamen und im schnellen Sonnenwind werden diskutiert und interpretiert. Die
Antikorrelation zwischen den beiden Druckparametern bei einem gleichzeitig konstan-
ten Gesamtdruck im schnellen Sonnenwind wird in Zusammenhang mit raumlichen,
durch das solare Magnetfeld geprigte Plasmastrukturen gebracht. Um diese Interpre-
tation zu unterstiitzen, wird ein sogenannter Line-up ausgewertet, bei dem Helios 2
bei einem gréfleren Abstand von der Sonne das gleiche Plasmavolumen beobachtete

wie kurze Zeit vorher die weiter innen fliegende Sonde Helios 1.

Die Begrenzungen dieser raurnlichen Strukturen kénnten in den lokalen Minima
des Gasdrucks und den gleichzeitig beobachteten lokalen Maxima des magnetischen
Drucks und lokalen Minima der Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit liegen.
Da schon Parker (1963) vermutete, daBl die eventuell im Sonnenwind vorhandenen
Fluiréhren durch Richtungsdiskontinuititen des Magnetfeldes voneinander getrennt
sind, werden alle auswertbaren Datensitze von schnellen Sonnenwindstrémen von
Ende 1974 bis Ende 1977 auf die Existenz und Lage der Diskontinuititen hin analy-

siert.

In Kapitel 6.4 soll in einem einfachen Modell simuliert werden, wie sich Plasmateil-
chen mit einem von FluBirchren gepragten Geschwindigkeitsprofil von der Sonne zur
Sondenbahn bewegen, und was fiir ein Geschwindigkeitsprofil die Sonde mifit im
Vergleich zu dem von der Sonne gestarteten. Es soll auch untersucht werden, ob
aus der Messung einer Sonde bei einem vorgegebenen, von FluBiréhren strukturier-
ten Geschwindigkeitsprofil auf den mittleren Durchmesser der FluSréhren geschlossen

werden kann.

Zum Schlufl des Kapitels wird eine statistische Analyse iiber den mittleren Durch-
messer der in schnellen Sonnenwindstrémen gemessenen raumlichen Strukturen
durchgefiihrt und die Abhangigkeit des mittleren Durchmessers der Strukturen vom
radialen Abstand zur Sonne diskutiert.

6.1 Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem

Druck im langsamen und im schnellen Sonnenwind

Wie in Kapitel 3.2 schon erlautert wurde, soll nach auffilligen Modulationen in den
Magnetfeld- und Plasmadaten gesucht werden. Abb. 6.1 zeigt einen Ausschnitt aus
einem sehr langen schnellen Sonnenwindstrom bei 0.6 AE. Helios 1 benétigte mehr
als acht Tage, um den gesamten Strom mit einem Winkelbereich von ungefihr 104°
zu durchfliegen. Das bedeutet, da das Innere des Sonnenwindstroms weitgehend frei
war von Stérungen, die durch Wechselwirkung mit anderen Strémen entstehen.

In Abb. 6.1 sind die Magnetfeldstirke sowie die Geschwindigkeiten, Dichten und

65



Carrington-Lange (Grad)

100 75 50
i | ! 1 ! L | 1 1 1 1 b
= 15 - 15 &
B 1 o
B 51 - 53
_ C
» 850 —_ - 850 <
- b i)
E L X
S -
5 600 V- 600 v
i
" 850 — '+ 850 <
& Rl 02
£ ] I 3
Lo A B
~ T § S
5 600 ~ “+ 600 &
M 4= ] 48 o)
15 4 - 07R
£ 1 L 5
\o/ -3 : B
Q..5j' 02 |
SR L 2
2 610° - 12100 3
& i 2
Qq —4 = 7N\
e 10 0T LT VA, - &
1'105 I].IIII;II.IIIl|lll.llllllII’|IIIIIII;III]IIIIllllllllllll} 2'105

42 43 44 45 46
Zeit (Tage)

Abb. 6.1: Ausschnitt aus einem langen schnellen Sonnenwindstrom vom 10. Februar
(Tag 41) 2026 UT bis zum 15. Februar (Tag 46) 1148 UT 1975, gemessen von Helios 1
im Abstand von (.66 AE bis 0.60 AE. Gezeigt sind die Magnetfeldstirke sowie die
Geschwindigkeiten, Dichten und Temperaturen von Protonen und a-Teilchen. Dabei
entspricht die Ordinate der a-Teilchen-Dichte 5 % der Protonendichte. Die Tempe-
raturskala der a-Teilchen umfaBt aus Griinden der Ubersicht einen grofleren Werte-
bereich als die der Protonen. Die senkrechten gepunkteten Linien zeigen auffillige
Antikorrelationen zwischen Magnetfeldstirke und Protonentemperatur.
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Temperaturen von Protonen und a-Teilchen (gepunktete Kurven) gegeniiber der Zeit
und der Carrington-Linge gezeigt. Die Magnetfeldstirke |B| variiert kaum. Die
mittlere Abweichung vom mittleren Magnetfeld (11.1 nT) ist mit 0.08 sehr klein. Die
beobachtete Protonengeschwindigkeit v, ist stark von Alfvénischen Fluktuationen
beeinflut. Nach der Eliminierung des Einflusses der Alfvénwellen auf die Proto-
nengeschwindigkeit verlduft v, bemerkenswert zhnlich der a-Teilchen-Geschwindig-
keit v, (gepunktete Kurve). Die Dichten n, und n, der a-Teilchen (gepunktete
Kurve) und der Protonen fluktuieren leicht; das Verhaltnis von a-Teilchen-Dichte zu
Protonendichte betrégt 3.7 %. Die a-Teilchen-Temperatur T, (gepunktete Kurve)
ist bis zu 3.5 mal héher als die Protonentemperatur T},

In allen Parametern sind leichte Modulationen zu erkennen. Sie scheinen zum Teil
korreliert bzw. antikorreliert zu sein. Die senkrechten gepunkteten Linien wurden in
aufféllige lokale Minima der Protonentemperatur 7, gelegt und sollen helfen, einen
Teil der Antikorrelationen aufzufinden. Thieme et al. (1988, 1989b) hatten diese
Fluktuationen nur in den Plasmaparametern gefunden: Eine Zunahme in der Pro-
tonentemperatur ging einher mit einer Zunahme in den Dichten und meist auch in
den Geschwindigkeiten, wihrend eine Abnahme in der Protonentemperatur ebenfalls
eine Abnahme in den Dichten und oft auch in den Geschwindigkeiten beinhaltete.
Dagegen scheinen diese Modulationen aber oft antikorreliert zur Magnetfeldstérke zu
sein. Ganz deutlich fallen lokale Minima in der Protonentemperatur mit lokalen Ma-
xima in der Magnetfeldstarke zusammen. In der Protonen- und a-Teilchen-Dichte ist
diese Antikorrelation zu B nicht ganz so stark zu sehen, und in der Geschwindigkeit

der Ionen tritt sie nicht immer auf.

Um diese Modulationen néher zu untersuchen, wurden der Gasdruck, der magne-
tische Druck, der Gesamtdruck und das Plasma-3 berechnet:

Pgas = n kT, + n kT, + n kT, (6.1)
B?
Prag = W (6.2)
ng = PS“ + Pms, (63)
Pras
B = Ponng. (6.4)

Diese Parameter sind in Abb. 6.2 zu sehen, zusammen mit der korrigierten Protonen-
geschwindigkeit vy¢ und der beobachteten a-Teilchen-Geschwindigkeit vq (gepunktete
Kurve). Der Gasdruck Py, und der magnetische Druck Pmag (gepunktete Kurve), im
mittleren Teil der Abb. 6.2, sind ungefahr gleich. In der Darstellung ist die Ordinate
von Py, um zwei nach unten verschoben worden, um die Antikorrelation zwischen

den beiden Gréfen deutlicher hervorzuheben. Die senkrechten gepunkteten Linien
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sind an den gleichen Stellen wie in Abb. 6.1. Trotz der ausgepragten Antikorrelation
ist der Gesamtdruck P, bemerkenswert konstant iiber die fiinf Tage, wihrend g
(gepunktete Kurve) im Trend dem Gasdruck folgt.

Eine zeitweilige Antikorrelation zwischen dem Gasdruck und dem magnetischen
Druck wurde zuverst von Burlaga und Ogilvie (1970b) beobachtet. Mit Hilfe von
Explorer-34-Daten bei 1 AE fanden sie zwischen Juni und Dezember 1967 (Sonnen-
aktivitdtsminimum 1964, Sonnenaktivititsmaximum 1969/70) eine Antikorrelation
auf Zeitskalen k einer als zwei Tage. Fiir Zeitskalen grofler als zwei Tage ergab sich

eine positive Korrelation zwischen Gasdruck und magnetischem Druck, vor allem in
Kompressionsgebieten.
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Abb. 6.2: Der gleiche Datensatz wie in Abb. 6.1. Die korrigierte Protonen- und
a-Teilchen-Geschwindigkeit im Vergleich zum Gasdruck und magnetischen Druck
sowie zum Gesamtdruck und Plasma-f. Die Ordinate vom Gasdruck ist bzgl. der
Ordinate des magnetischen Drucks um zwei nach unten verschoben. Die Einheit
der Driicke C* steht fiir 1071° dyn-cm~2. Die senkrechten gepunkteten Linien
bezeichnen die Antikorrelation zwischen dem Gasdruck und dem magnetischen
Druck.
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Vellante und Lazarus (1987) wandten eine Kreuzkorrelationsanalyse auf Voyager-
Daten zwischen 1 AE und 9.5 AE an. Sie beobachteten eine hohe Antikorrelation zwi-
schen der Magnetfeldstérke und der Protonendichte bzw. dem magnetischen Druck
und dem Gasdruck mit charakteristischen Zeitskalen von maximal zehn Stunden und
interpretierten diese als nichtpropagierende Strukturen mit einem inneren Druck-

gleichgewicht, da der Gesamtdruck konstant blieb.

Roberts et al. (1987a) bestétigten die Ergebnisse von Burlaga und Ogilvie (1970b)
und Vellante und Lazarus (1987) mit Voyager-Daten und analysierten in einer weite-
ren Arbeit (Roberts et al., 1987b) zusitzlich Helios-Daten von 1978 und 1980 (Son-
nenaktivitdtsmaximum) bis 0.3 AE Sonnenabstand. Auch innerhalb von 1 AE fanden
sie die Antikorrelation zwischen der Protonendichte und der Magnetfeldstirke. Dage-
gen beobachteten Bavassano und Bruno (1989) fiir die Helios-Daten der Primarmis-

sionen keinen starken Hinweis auf Druckgleichgewichtsstrukturen.

Ein wichtiger Unterschied zwischen den genannten Arbeiten und der Jetzigen Aus-
wertung besteht in der Zusammensetzung des Gasdrucks Pgs = P, + P, + P,
(Gleichung (6.1)). Burlaga und Ogilvie (1970b) berechneten den Gasdruck P, der
a-Teilchen aus den mittleren Werten fiir n, /np und T, /T, und nahmen eine zeit-
unabhéngige, konstante Elektronentemperatur 7, = 1.4 - 10° K an, obwohl Unter-
schiede in der Elektronentemperatur zwischen dem langsamen und dem schnellen
Sonnenwind beobachtet werden. Vellante und Lazarus (1987) vernachléssigten den
a-Teilchen-Gasdruck P, ganz und definierten die Elektronentemperatur T, iiber die
Elektronendichte n.: T. o« n,%8 fir R > 1 AE. Bavassano und Bruno (1989)
betrachteten in erster Linie den Gasdruck P, der Protonen und nahmen zum Schluf
ihrer Analyse eine konstante Elektronentemperatur 7, = 1.5 - 10° K und die Elek-
tronendichte n, = n,, um den Gasdruck P. der Elektronen zu bestimmen und den
Gasdruck Py, = P, + P, zu untersuchen.

Keine der zitierten Arbeiten differenzierte zwischen dem langsamen und dem
schuellen Sonnenwind. Gré8tenteils wurden Daten aus den ansteigenden Zyklen der
Sonnenaktivitit analysiert, in denen nur wenige, nicht sehr ausgeprigte schnelle Son-
nenwindstréme mit Protonengeschwindigkeiten von maximal 600 km.s~! enthalten
waren. Auflerdem wurden die Stréme nicht im Detail untersucht.

Tatséchlich tritt die Antikorrelation auch im langsamen Sonnenwind auf, hat aber
dort einen anderen Charakter. Dies soll Abb. 6.3 verdeutlichen. Aufgetragen sind
die Magnetfeldstirke |B| und die radial von der Sonne wegzeigende x-Komponente
des Magnetfeldes, B,, sowie Geschwindigkeit, Dichte und Temperatur der Protonen
und a-Teilchen (gepunktete Kurven) gegeniiber der Zeit und der Carrington-Lange.

Gezeigt sind drei verschiedene Phasen des Sonnenwindes: Bis zur Mitte des 27, Ja-
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Abb. 6.3: Ausschnitt aus dem Sonnenwind vom 26. Januar 0957 UT bis zum 30. Ja-
nuar 2300 UT 1975, gemessen von Helios 1 im Abstand von 0.80 AE bis 0.76 AE.
Gezeigt sind die Magnetfeldstarke und die x-Komponente des Magnetfeldes sowie die
Geschwindigkeiten, Dichten und Temperaturen von Protonen und a-Teilchen. Die
Ordinate der a-Teilchen-Dichte entspricht 5 % der Protonendichte. Die senkrechten
gepunkteten Linien zeigen Antikorrelationen zwischen Magnetfeldstirke und Dichte.
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nuar 1975 ist zunachst noch das auslaufende Ende eines mittelschnellen (500 km-s™!)
Sonnenwindstroms zu sehen, dessen Beginn Helios 1 in der Mitte des 25. Januar
beobachtete. Die von der Rotation der Sonne gepriagte Struktur der Sonnenwind-
strome macht es schwierig, das Ende eines schnellen Sonnenwindstroms eindeutig zu
identifizieren. Kurz vor der Sektorgrenze am 27. Januar gegen 1600 UT kiindigt die
Zunahme in Protonen- und a-Teilchen-Dichte an, daf es sich hier nicht mehr um
Plasma aus dem schnellen Sonnenwind handelt. Um 2104 UT geht der Wert fiir die
x-Komponente des Magnetfeldes auf Null. Gleichzeitig nimmt die Magnetfeldstarke
ab, und die Werte fiir die Protonen- und a-Teilchen-Dichte steigen steil an. Wahrend
der Passage der Sektorgrenze um 2330 UT ist das Sonnenwindplasma sehr kalt und
dicht, und die Werte fiir die Magnetfeldstérke sind am niedrigsten. Im Gegensatz zu
dem in Abb. 4.3 gezeigten Beispiel auf S. 31 passiert Helios 1 die Sektorgrenze hier nur
einmal. Hinter der Sektorgrenze sind zahlreiche Dichtefluktuationen zu beobachten,
die antikorreliert zur Magnetfeldstirke scheinen. Die eingezeichneten senkrechten
gepunkteten Linien sollen einige der antikorrelierten lokalen Minima in der Plasma-
dichte und lokalen Maxima in der Magnetfeldstarke kennzeichnen. Am 29. Januar
gegen 2200 UT setzt eine erneute Zunahme in der Plasmadichte ein, zusammen mit
einer Zunahme in der Magnetfeldstérke, und kiindigt die Nahe des Kompressionsge-
bietes an. Wenige Stunden spater beginnt ein neuer schneller Sonnenwindstrom mit
steiler Geschwindigkeits- und Temperaturzunahme.

In Abb. 6.4 sind noch einmal, dhnlich wie in Abb. 6.2, die Geschwindigkeiten v,
und v, der Protonen und der a-Teilchen (gepunktete Kurve), der Gasdruck Pg,s, der
magnetische Druck P, (gepunktete Kurve), der Gesamtdruck Pyo, und f (gepunk-
tete Kurve) gezeigt. Nach der Passage der Sektorgrenze, bei der der Gesamtdruck ein
Maximum erreicht, ist deutlich die Antikorrelation zwischen Gasdruck und magne-
tischem Druck zu sehen, die kurz vor dem Beginn des Kompressionsgebietes wieder
verschwindet. Im Kompressionsgebiet ist der Gesamtdruck wieder maximal, doch
hier haben Gasdruck und magnetischer Druck dhnliche Werte, so da8 3 nicht stark
fluktuiert.

Die Antikorrelation im langsamen Sonnenwind ist von dhnlicher Gréfenordnung
wie fiir den schnellen Sonnenwind, hat aber andere Begleiterscheinungen. Der Ge-
samtdruck ist nicht so konstant wie beim schnellen Sonnenwind, und 3 erreicht we-
sentlich hohere Werte. Im schnellen Sonnenwind wird die Antikorrelation vornehm-
lich durch die starken Fluktuationen in der Temperatur bewirkt, wiahrend die Ma-
gnetfeldstarke und die Dichte weniger stark fluktuieren. Dagegen sind im langsamen
Sonnenwind an der Sektorgrenze Magnetfeldstirke und Dichte starken Schwankungen

ausgesetzt, wahrend diese in der Temperatur gering sind.

Unterschiede zwischen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind zeigen sich
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auch in der radialen Abstandsabhéngigkeit des Gasdrucks und des magnetischen
Drucks bzw. des f. In der unteren Sonnenatmosphire, in der Photosphire, ist 8
ungefihr eins — Gasdruck und magnetischer Druck sind nahezu gleich. Mit zuneh
mender Hohe fillt der Gasdruck stirker ab als der magnetische Druck, so da8 in der
Korona f sehr viel kleiner als eins ist. Im interplanetaren Raum wird der Gasdruck
gegentiber dem magnetischen Druck jedoch immer dominanter. Im langsamen Son-
nenwind beobachtet man schon bei 0.3 AE, daf der magnetische Druck kleiner als
der Gasdruck und f infolgedessen grofer als eins ist. Im schnellen Sonnenwind ist
der magnetische Druck zwischen 0.3 AE und 0.5 AE noch grofler als der Gasdruck.
Erst ab 0.7 AE wird der Gasdruck dem magnetischen Druck gleich, und A wird eins.

Carrington-Linge (Grad)
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Abb. 6.4: Der gleiche Datensatz wie in Abb. 6.3. Die beobachtete Protonen- und
a-Teilchen-Geschwindigkeit im Vergleich zum Gasdruck und magnetischen Druck
sowie zum Gesamtdruck und Plasma-8. Die Einheit der Driicke C* steht fiir
107'° dyn-cm~2. Die senkrechten gepunkteten Linien bezeichnen die Antikorrela-
tion zwischen dem Gasdruck und dem magnetischen Druck. Beim Vergleich mit
Abb. 6.2 mufl beachtet werden, daf§ bis auf B alle Parameter grofiere Werteberei-
che haben.
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Die Antikorrelation im Gasdruck und magnetischen Druck erscheint im langsamen
Sonnenwind in Verbindung mit der Sektorgrenze. Vor dem Aktivitatsminimum der
Sonne mit den zahlreichen schnellen Sonnenwindstrémen werden die Sektorgrenzen
héufig kurz vor den Kompressionsgebieten beobachtet, so daB die Antikorrelation
verwischt wird. Dies konnte erklaren, warum Bavassano und Bruno (1989) mit ihrer
Kreuzkorrelationsanalyse fiir die Helios-Daten der Primérmissionen keinen signifikan-

ten Hinweis auf die Antikorrelation gefunden haben.

6.1.1 Spektrale Dichten des Gasdrucks, des magnetischen Drucks, des
Gesamtdrucks und des Plasma-f

Uber die Unterschiede zwischen dem langsamen und dem schnellen Sonnenwind
konnen auch die spektralen Dichten Aufschluf geben (iiber die Fouriermethode siehe
Kapitel 4.2.1). Abb. 6.5 zeigt die spektralen Dichten von dem (a) Gasdruck, (b) ma-
gnetischen Druck, (c) Gesamtdruck und (d) B fiir den schnellen Sonnenwind aus
Abb. 6.2 und fiir den langsamen Sonnenwind aus Abb. 6.4 (gepunktete Kurven).
Die Kurven sind iiber die Frequenz und iiber den entsprechenden Winkel, den die
Sonden in einem Zeitintervall beobachtet haben, aufgetragen. Da Helios 1 am 26. Ja-
nuar (langsamer Sonnenwind) von der Sonne weiter entfernt war als am 10. Februar
(schneller Sonnenwind), betragt das dem Zeitintervall von 20.25 Minuten entspre-
chende mittlere Winkelintervall im ersten Fall 0.183° und im zweiten Fall 0.175°.
Dieser Unterschied ist in der Zeichnung nicht zu sehen, deshalb wurde das mittlere
Winkelintervall von 0.18° fiir die obere Abszisse vorgegeben.

Zunéchst fallt auf, dafi die Amplitude der spektralen Dichten fiir den schnellen
Sonnenwind insgesamt kleiner sind als die fiir den langsamen Sonnenwind. Dies gilt
ganz besonders im niederfrequenten Bereich. Das liegt an der stirkeren Struktu-
rierung des langsamen Sonnenwindes durch Sektorgrenze und Kompressionsgebiet.
Im hochfrequenten Bereich ergibt sich eine Anndherung der Spektren, so da$ die
Spektren der Parameter des langsamen Sonnenwindes viel steiler verlaufen (wie auch
schon die spektralen Dichten der Geschwindigkeit in Abb. 4.6 auf S. 35). Eine Aus-
nahme bilden die spektralen Dichten von . Im langsamen Sonnenwind schwanken
die Werte fiir 3 sehr stark, was die hohe Amplitude des Spektrums erklart, und bilden
schmale Spitzen von mindestens 1.3° Breite. Schmalere Spitzen kommen nicht vor,
so da das Spektrum bei 1.3° stark abféllt und nur noch einen geringen Anteil im
hochfrequenten Bereich zeigt. Die Fluktuationen des Plasma-f im schnellen Sonnen-
wind sind dagegen von der Amplitude her relativ klein und umfassen einen breiten
Schwankungsbereich.

Vergleicht man die Spektren des schnellen und des langsamen Sonnenwindes mit-
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Abb. 6.5: Spektrale Dichten von (a) Gasdruck, (b) magnetischem Druck, (c) Ge-
samtdruck und (d) B fiir den langsamen Sonnenwind aus Abb. 6.4 (gepunktete
Kurven) und fiir den schnellen Sonnenwind aus Abb. 6.2, aufgetragen iiber der
Frequenz und dem entsprechenden Winkelbereich. Die 95%-Marke gibt den Ver-
trauensbereich an. Die Pfeile bei 5.5° und 3.5° markieren ein signifikantes Maxi-
mum in den Spektren des schnellen Sonnenwindes. (C* = 10~'° dyn-cm=?)
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einander, wird deutlich, daf die Spektren des Gasdrucks, des magnetischen Drucks
und des f# vom niederfrequenten bis zum mittleren Frequenzbereich sehr dhnlich sind,
wobei die Spektren des langsamen Sonnenwindes etwas glatter erscheinen. Im nieder-
frequenten Bereich von 2.5 - 107® Hz (~ 60°) bis ungefihr 2 - 10~ Hz (~ 7°) erscheint
ein breites Maximum, das im Zusammenhang mit der groflrdumigen Strukturierung
und der Linge des Datensatzes insgesamt steht. Hierbei mufl erwahnt werden, daf}
die Fiinf-Punkte-Mittelung zur Glittung der spektralen Dichten (siehe Kapitel 4.2.1)
die zwei hochsten und die zwei niedrigsten Frequenzen nicht erfafit — wcbei die nied-
rigste Frequenz f = 0 nicht eingezeichnet wurde —, und daB deshalb wegen der
grofleren Ungenauigkeit der Werte diese auch nicht beachtet werden sollter.

Auffillig ist, daB8 sich in allen drei Parametern ((a), (b) und (d)) zwischen 5.5°
und 3.5° ein kleines Maximum zeigt, das fiir die Spektren des schnellen Sonnenwindes
gerade signifikant zu sein scheint, wahrend es in den Spektren fiir den langsamen
Sonnenwind noch véllig im 95%- Vertrauensbereich liegt und somit nicht signifikant
auf Strukturen dieser GréBenordnung weist. Der Abfall des Maximums bei etwa 3.5°
1Bt sich so interpretieren, daf8 vor allem Strukturen dieser Breite im Datensatz des
schnellen Sonnenwindes enthalten sind. Die Analyse dieser Spektren zeigt, daff man
mit Hilfe von spektralen Dichten die mittlere GréBe von Strukturen herausfiltern

kann, vorausgesetzt, sie sind haufig genug im Datensatz vorhanden.

Hinzuweisen sei noch auf das bemerkenswerte Abknicken der Spektren des schnel-
len Sonnenwindes im hochfrequenten Bereich bei 2 - 10~* Hz. Der iibliche Abfall
der spektralen Dichte geht iiber in eine Fluktuation um eine Konstante bzw. in eine
erneute leichte Zunahme der Amplitude. In den spektralen Dichten der Protonen-
dichte und Protonen- und a-Teilchen-Temperatur zeigt sich der gleiche Trend. Nur
die spektrale Dichte der a-Teilchen-Dichte fallt monoton ab. Bisher wurde solch ein
bemerkenswerter Spektralverlauf nur von Tu et al. (1989) berichtet. Sie untersuch-
ten die Eigenschaften von MHD-Turbulenz in langsamen und schnellen Sonnenwind-
stromen mittels der sogenannten Elsasser-Variablen §Z* (vergleiche Gleichung (4.6)
auf S. 23):

5B
Varp

6Z* = §vp % (6.5)
wobei §Z* die Fluktuationen der auswirts propagierenden Alfvénwellen darstellt und
0Z~ die Fluktuationen der einwirts propagierenden Alfvénwellen, wenn das Hinter-
grundsmagnetfeld zur Sonne hin gerichtet ist. Wihrend die spektrale Dichte von §Z+
fiir den schnellen Sonnenwind wie iiblich monoton abfallt mit einem kleinen Gradien-
ten im niederfrequenten Bereich und einem grofien Gradienten nahe dem Kraichnan-
Wert (~1.5) fiir die mittleren und hohen Frequenzen, verhilt sich die spektrale Dichte

von §Z~ fiir den schnellen Sonnenwind genau anders herum: Grofier Gradient bis un-
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gefdhr 4 - 107 Hz (bei 0.3 AE) und fiir den hochfrequenten Bereich ein sehr kleiner
Gradient. Die spektralen Dichten von 6§Z* fiir den langsamen Sonnenwind fallen
dagegen steiler ab, und ein Abknicken im hochfrequenten Bereich wird nicht beob-
achtet.

Tu et al. (1989) diskutierten vier mégliche Mechanismen, die diese Besonderheit in
der spektralen Dichte von 6§Z~ fiir den schnellen Sonnenwind erzeugt haben konnten:
Die Kelvin-Helmholtz-Instabilitit, nichtthermische Plasmainstabilititen, parametri-
sche Zerfallsinstabilitit von Alfvénwellen und nichtlineare Wechselwirkungen zwi-
schen Fluktuationen verschiedener GréBenordnung. Tu et al. (1989) kamen zu dem
Schluf}, da88 der vierte Mechanismus die beste Erklarung bietet, obwohl Simulations-
rechnungen die beobachteten Spektren nicht wiedergeben konnten. Der beeinfluBte
Frequenzbereich von einigen 10~* Hz bis zur Nyquistfrequenz beeintrichtigt jeden-
falls nicht die Analyse von eventuell vorhandenen raumlichen Strukturen im schnellen

Sonnenwind im Bereich mittlerer Skalen.

6.1.2 Interpretation der beobachteten Antikorrelation im langsamen und
im schnellen Sonnenwind

Die beobachtete Antikorrelation im langsamen Sonnenwind kann mindestens zwei
Ursachen haben. Zunichst kommen langsame magnetoakustische Wellen in Be-
tracht, die moglicherweise an der Sektorgrenze durch Verschmelzung von Magnetfeld-
linien entstehen. Feldman (1984) zeigte, daff an der Magnetopause der Erde durch
Verschmelzung von Magnetfeldlinien langsame magnetoakustische Wellen entstehen
konnen, die sich hier durch das Anstrémen des Sonnenwindes zu Schocks ausbilden.
Ein dhnlicher ProzeB, ohne Schockbildung, wire auch an der Sektorgrenze denkbar.
Laut MHD-Theorie werden langsame magnetoakustische Wellen sehr schnell im Son-
nenwind durch Landau-Dampfung dissipiert. Richter und Marsch (1988) konnten an
Hand von Helios-Daten zeigen, da8 langsame magnetoakustische Wellen im schnellen
Sonnenwind die Landau-Dampfung nicht iiberleben, daf dagegen im langsamen Son-
nenwind, wo das Verhiltnis von Ionentemperatur zu Elektronentemperatur kleiner
als eins ist, dafiir curchaus eine Chance besteht. Eine zweite Bedingung ist 8 < 1 —
dies ist allerdings sehr selten im langsamen Sonnenwind erfiillt, wie auch in Abb. 6.4

klar zu sehen ist.

Eine zweite mégliche Ursache fiir die Antikorrelation im langsamen Sonnenwind
kann die rdumliche Strukturierung des Plasmas durch das Magnetfeld nahe der Sek-
torgrenze sein. Neugebauer (1981) vermutete, daf8 der langsame Sonnenwind eine
filamentartige Struktur besitzt mit verschiedenen, nebeneinander liegenden Plas-
mastrémen, die von unterschiedlichen Quellen in der Sonnenatmosphire stammen.
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Ein Hinweis fiir ihre Vermutung sind dabei die starken Schwankungen im Dichte-
verhaltnis ns/n,, wie sie auch in Abb. 6.3 durchaus zu erkennen sind. Klein und
Burlaga (1982) identifizierten 45 ,,magnetische Wolken“ im langsamen Sonnenwind
bei 1 AE im Zeitraum von 1967 bis 1978 und untersuchten sie auf Gemeinsam-
keiten und Unterschiede. Sie schlossen aus ihrer Analyse, da die ,magnetischen
Wolken“ haufig mit koronalen Massenauswiirfen (coronal mass ejections) verkniipft
waren. Insofern bilden die ,magnetischen Wolken“ eher eine zeitliche Erscheinung
und keine raumlich stationare. Die ,magnetischen Wolken“ waren durch hohere Ma-
gnetfeldstarken im Innern gekennzeichnet sowie durch niedrigere Protonentemperatur
und -dichte. Die Summe aus magnetischem Druck Pna, und Gasdruck P, der Pro-
tonen zeigte ein Maximum innerhalb der ,magnetischen Wolken“ — ein Hinweis auf
die bis 1 AE andauernde Expansion der ,,Wolken“. Ahnliche Charakteristika kann
man auch in Abb. 6.3 und Abb. 6.4 wiederfinden. Aber dies soll hier nicht weiter

untersucht werden.

Die Antikorrelation zwischen dem Gasdruck und dem magnetischen Druck im
schnellen Sonnenwind und die Konstanz des Gesamtdrucks weisen auf statische Struk-
turen hin. Dabei konnte es sich um vom Magnetfeld gepréagte raumliche Strukturen —
FluBrohren im Sinne von flow tubes — handeln. Bei den ,magnetischen Wolken* im
langsamen Sonnenwind wurden die ,,Wolken* durch geringere Magnetfeldstéarken und
durch ein Maximum in der Protonentemperatur und -dichte begrenzt sowie manchmal
durch einem Anstieg in der Protonengeschwindigkeit. Im Gegensatz dazu liegen die
Begrenzungen der raumlichen Strukturen im schnellen Sonnenwind vermutlich dort,
wo die Magnetfeldstérke ein lokales Maximum besitzt und die Temperatur und Dichte
von Protonen und a-Teilchen ein lokales Minimum zeigen (senkrechte gepunktete Li-
nien in Abb. 6.1). Bei der Betrachtung der korrigierten Protonengeschwindigkeit
und der beobachteten a-Teilchen-Geschwindigkeit in Abb. 6.2 wird deutlich, daf3 die
Geschwindigkeit von Protonen und a-Teilchen haufig stark ansteigt, nachdem der
magnetische Druck Pp,ag ein lokales Maximum und der Gasdruck Pg,s ein lokales Mi-
nimum hatten. Es ist leicht vorstellbar, dal das Plasma im Innern einer Flufiréhre
schneller stromt als am Rand — und nicht umgekehrt. Sollten diese raumlichen
Strukturen die gesuchten Uberreste von Strukturen in Koronaléchern sein, wie in
Kapitel 3.2 diskutiert, dient die Beobachtung von Ahmad und Webb (1978) einem
zusatzlichen Hinweis: Sie hatten als Dichteverteilung in den Plumes eine Gaufver-
teilung erhalten. Tatsachlich ist die Dichte an den vermuteten Begrenzungen der
raumlichen Strukturen minimal und steigt zur ,Mitte* — zwischen den senkrechten

gepunkteten Linien in Abb. 6.1 — hin an.

Ein weiteres Argument fiir raumliche, statische Strukturen in schnellen Sonnen-
windstrémen ist folgende Beobachtung: Nach der Eliminierung des Einflusses von
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Alfvénwellen auf die Protonengeschwindigkeit, die ja die a-Teilchen nicht mit einbe-
zieht, haben die korrigierte Protonengeschwindigkeit und die beobachtete a-Teilchen-
Geschwindigkeit einen ihnlichen Verlauf. Die rapide Geschwindigkeitszunahme, wie
sie in Abb. 6.1 bzw. Abb. 6.2 teilweise an den senkrechten gepunkteten Linien zu se-
hen ist, setzt bei beiden Teilchensorten gleichzeitig ein. Dies ist bei allen Abstinden
von der Sonne zwischen 0.3 AE und 1 AE zu beobachten, obwohl die a-Teilchen
schneller und nur schwach an die Protonen gekoppelt sind. Am Beobachtungsort
der Sonde trifft man auf a-Teilchen, die im Vergleich zu den Protonen drei bis vier
Stunden eher in der Korona gestartet sein miissen. Trotzdem unterscheiden sich
die Informationen der a-Teilchen iiber die Grenzen moglicher Quellgebiete, wie aus
den Geschwindigkeitsminima abgeleitet werden kann, kaum von denen der Protonen.
Dies weist auch auf die Stationaritit der Quellen in der Korona hin.

In der vorliegenden Arbeit wird die beobachtete Antikorrelation zwischen Gas-
druck und magnetischem Druck in schnellen Sonnenwindstrémen mit dem Vorhan-
densein von ridumlich stationiren Strukturen erklirt. Diese zeichnen sich durch Ge-
biete unterschiedlicher Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur aus und bleiben bis
mindestens 1 AE erhalten. Sie befinden sich offensichtlich im lateralen Druckgleichge-
wicht, was auf eine nur schwache dynamische Entwicklung hinweist. Ihre Abgrenzun-
gen voneinander sind durch lokale Maxima im magnetischen Druck, lokale Minima
im Gasdruck und oft auch durch lokale Minima in der Protonen- und a-Teilchen-
Geschwindigkeit charakterisiert. Im Innern der Strukturen ist die Magnetfeldstirke
geringer, und das Plasma ist dichter, heiBer und strémt teilweise schneller als am
Rand der Strukturen. Die riumlich stationiren Strukturen stammen aus der Korona,
insbesondere aus Koronal6chern, da es unwahrscheinlich ist, daB sie sich aulerhalb
der Sonnenatmosphire und innerhalb von 0.3 AE gebildet haben. Ihre raumlichen
Ausdehnungen liegen in der Grofienordnung einiger Grad Carrington-Linge, wie die
Auswertung der spektralen Dichten der Druckparameter fiir das Beispiel eines schnel-
len Sonnenwindstroms zeigen konnte. Damit liegen sie in der gleichen Gré8enordnung
wie die magnetischen Strukturen in den Koronaléchern.

6.2 Auswertung eines Plasma-Line-up

Da die Messung einer einzelnen Weltraumsonde nur einen eindimensionalen Schnitt
durch das Sonnenwindplasma darstellt, kann mit einer Sonde allein nicht beantwortet
werden, ob es sich bei den beobachteten Modulationen tatsichlich um stabile, rdum-
liche Strukturen handelt oder um zufallige zeitliche Variationen. Zur Klarung dieses
Problems kénnen die Messungen von zwei Sonden beitragen, wenn ihre Positionen

derart sind, da sie nacheinander das gleiche Plasmavolumen beobachten. Im Fall
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einer solchen sogenannten Line-up-Konstellation gibt es keine Unterschiede in der

Carrington-Breite und in der Carrington-Linge.

Schwenn et ol (1981a, b) analysierten fiir Helios 1 und Helios 2 die Insgesamt
acht Line-ups in den Jahren 1976 und 1977. Spiter waren die Bahnen der Sonden
wegen der unterschiedlichen Umlaufzeiten zu sehr zueinander verschoben. Von den
acht Line-ups ereigneten sich nur zwei innerhalb von schnellen Sonnenwindstrémen.
Da die Datensitze wenig Datenliicken und Nullstellen haben sollen und der Abstand
zwischen den beiden Sonden geniigend gro8 sein soll, kommt nur der erste Line-up in
Frage, der sich am 9. bzw. 10. Marz 1976 ereignete (Thieme et al., 1989b). Wihrend
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Helios 1-
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Abb. 6.6: Die Bahnen der Helios-Sonden und der Erde im Jahre 1976. Die Punkte
auf den Bahnen markieren die Tage des Jahres 1976. Eingezeichnet ist der radiale
Line-up am 9. Mérz (Tag 69.5) fiir Helios 1 bzw. am 10. Mirz (Tag 70.1) fiir
Helios 2 (Schwenn et al., 1981a).



dieser Zeit flog Helios 1 mit einem Abstand von 0.5 AE zur Sonne, und Helios 2 war
0.7 AE von der Sonne entfernt. Abb. 6.6 stellt die Bahnen von Helios 1 und Helios 2
sowie der Erde im Jahre 1976 dar. Eingezeichnet ist der radiale Plasma- Line-up
am 9. Mérz (Tag 69.5), von Helios 1 beobachtet, bzw. am 10. Mérz (Tag 70.1), von

Helios 2 gemessen.

6.2.1 Mathematische Beschreibung der Projektionstechnik

Die Datensétze von Helios 1 und Helios 2 zur Zeit des Line-up sollen miteinander
verglichen und auf gemeinsame raumliche Strukturen untersucht werden. Dies ge-
schieht in der Weise, da die Daten der einen Sonde auf die Bahn der anderen Sonde

projiziert werden.

Zunichst mufl bestimmt werden, welcher Sondenabstand R; auf der Bahn von
Helios 1 zu dem Abstand R; auf der Bahn der zweiten Sonde gehort, unter der
Annahme, daB sich das Plasma strikt radial von der Sonne ausbreitet. Bei zwei
vorgegebenen Ellipsenbahnen kann es dazu nur jeweils eine Lésung geben, die man
erhélt, wenn man den Winkel e berechnet:

360° _
365.25

e = HSE + D, (6.6)

Dieser setzt sich zusammen aus dem Winkel HSE zwischen Helios-Sonde, Sonne und
Erde und dem Winkel, um den sich die Erde um die Sonne gedreht hat vom Tag 0
des Jahres bis zum Tag T der Messung. Wenn der Winkel HSE groBer als 180° wird,
ist HSE = HSE - 360°.

Man berechnet die Winkel ¢, fiir die N, Daten auf der Bahn von Helios 1 und die
Winkel ¢, fiir die N, Daten auf der Bahn von Helios 2. Da das Plasma sich strikt
radial ausbreiten soll, kann zu jedem Winkel ¢, an der Stelle i im Datensatz von
Helios 1 ein Winkel €; an der Stelle j im Datensatz von Helios 2 zugeordnet werden.
Sind die beiden Winkel innerhalb eines Delta gleich,

A€ = |eg; — €354| und A€ > |e; — €4, % == Lyoeoos 5Ny F = 15445, Ny,
dann sind die zugehérigen Abstinde R;; und R,; gefunden. Fiir die Distanz d zwi-

schen den Sonden
d=Rs — Ry (6.7)

braucht das Plasma die Zeit t unter der Annahme, dafl sich das Plasma mit konstanter
Geschwindigkeit v radial von der Sonne weg bewegt:

t=—. (6.8)

v
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Um die projizierte Carrington-Lénge 6y von Helios 1 auf der Bahn von Helios 2
zu erhalten, subtrahiert man nun von der Carrington-Lange 6y; von Helios 1 den
Winkel ~:

Ourr = by — - (6.9)

Dieser Winkel ist das Produkt aus der Zeit t und der Rotationsgeschwindigkeit §2 der

Sonne:

. (6.10)

mit Q/Tag = 14.48° — 2.94 - sin’B, wobei B die Carrington-Breite darstellt (Voigt,
1980). Zur Zeit des Line-up am 9. bzw. 10. Mérz befanden sich die Sonden bei ~7.2°

Carrington-Breite.

Bei der Projektion des Datensatzes der einen Sonde auf den Datensatz der anderen

Sonde kénnen einige Probleme auftreten:

1. Die Projektion mit der lokalen Geschwindigkeit beriicksichtigt keine Beschleu-
nigung oder Abbremsung des Plasmas sowie keinen nichtradialen Fluf. Ande-
rungen dieser Art kénnen die Projektion verfélschen.

2. Die Alfvénischen Fluktuationen verandern die Protonengeschwindigkeit; Ab-

! von der tatsachlichen Protonengeschwindigkeit be-

weichungen von 20 km-s~
wirken Fehler von 20 bis 25 Minuten. Um dieses Problem zu umgehen, wurde
der Einflul der Alfvénwellen aus dem Datensatz, der projiziert werden sollte,
entfernt. In diesem Fall ist der Datensatz von Helios 2 vollstdndiger, so da8
eine Alfvénwellen-Korrektur méglich war und die Daten von Helios 2 auf die
Bahn von Helios 1 projiziert wurden. (Dabei verandert sich das Vorzeichen in

Gleichung (6.9): fuy = Ouz + 7.)

3. Da die a-Teilchen schneller fliegen als die Protonen, beobachtet man nicht
einen Plasma-Line-up, sondern strenggenommen einen Protonen-Line-up oder
einen a-Teilchen-Line-up. Deshalb wurden Protonen und a-Teilchen bei der
Projektion getrennt beriicksichtigt. Im Falle dieses Line-up sind die Sonden
um ~ 0.2 AE voneinander entfernt. Bei einer mittleren Protonengeschwindig-
keit von ungefihr 650 km-s™! und einer mittleren a-Teilchen-Geschwindigkeit
von etwa 700 km-s~! betrigt die Zeitdifferenz zwischen den Teilchensorten eine

knappe Stunde.

6.2.2 Auswertung des Plasma-Line-up

Abb. 6.7 und Abb. 6.8 zeigen die verwendeten Datensitze von Helios 1 und Helios 2

um die Zeit des Line-up herum. Die Magnetfeldstirke sowie Geschwindigkeiten, Dich-
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Abb. 6.7: Ausschnitt aus dem von Helios 1 zwischen 0.55 AE und 0.48 AE gemes-
senen schnellen Sonnenwindstrom vom 6. Mérz (Tag 66) 1132 UT bis zum 11. Mérz
(Tag 71) 0539 UT 1976. Abgebildet sind die Magnetfeldstirke sowie die Geschwindig-
keiten, Dichten und Temperaturen von Protonen und a-Teilchen gegeniiber der Zeit
und der Carrington-Lange. Die auffilligen Minima in der Protonentemperatur sind
durchnummeriert, um sie spater mit den Daten von Helios 2 vergleichen zu kénnen.
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ten und Temperaturen von Protonen und von a-Teilchen (gepunktete Kurven) sind

gegeniiber der Zeit und der Carrington-Lange aufgetragen. Ahnlichkeiten zwischen

den Datensitzen fallen schon beim ersten groben Vergleich auf — trotz der gréfieren

Liicken im Datensatz von Helios 1. Besonders auffillig sind die Fluktuationen in der

Carrington-Linge (Grad)
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Abb. 6.8: Ausschnitt aus dem von Helios 2 zwischen 0.75 AE und 0.70 AE gemessenen
schnellen Sonnenwindstrom vom 7. Mérz (Tag 67) 0641 UT bis zum 11. Mirz (Tag 71)
1640 UT 1976. Gezeigt werden die gleichen Parameter wie in Abb. 6.7. Die Zahlen
kennzeichnen auffallige Minima in der Protonentemperatur.
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Protonentemperatur, die zum groften Teil auch antikorreliert zu den Fluktuationen
in der Magnetfeldstarke sind. Die lokalen Minima in der Protonentemperatur wurden
durchnummeriert, um sie spiter nach der Projektion zuordnen zu kénnen. Die Ma-
gnetfelddaten von Helios 1 sind am Anfang und am Ende des benutzten Datensatzes
sehr liickenhaft. Eine Alfvénwellen-Korrektur wire daher dort nicht gerechtfertigt
(siehe Kriterien in Kapitel 4.2). Dennoch funktioniert die Methode auch in diesem
Fall recht gut, wie im mittleren Teil von Abb. 6.7 zu sehen ist. Sie wird jedoch nur

aus Griinden des besseren Vergleichs angewendet.

In Abb. 6.9 sind die Daten von Helios 1 (gepunktete Kurven) und die projizierten
Daten von Helios 2 zu sehen. Gezeigt sind die Parameter Magnetfeldstirke |B|, Ge-
schwindigkeit v, und Dichte n, der a-Teilchen sowie Geschwindigkeit v,, Dichte n,
und Temperatur T}, der Protonen gegeniiber der Carrington-Linge. Der Ort des Line-
up ist als senkrechte gepunktete Linie gekennzeichnet. Von der Bahn von Helios 1 aus
gesehen, ereignete sich der Line-up bei etwa 318° Carrington-Lange (fiir die Proto-
nen: 317.9° fiir die a-Teilchen: 318.2°), als Helios 1 am 9. Miirz (Tag 69.5) 0.51 AE
von der Sonne entfernt war und Helios 2 am 10. Méarz (Tag 70.1) bei 0.72 AE war.
Schwenn et al. (1981a) projizierten die Daten von Helios 1 auf die Bahn von Helios 2
unter Verwendung der lokalen beobachteten Protonengeschwindigkeit, die liickenhaft
und stark von Alfvénischen Fluktuationen beeinfluBt war. Sie erhielten den Line-up
bei ungefahr 311° Carrington-Linge auf der Bahn von Helios 2, withrend der Line-up
mit der hier vorgestellten Methode der Alfvénwellen-Korrektur bei 309.6° Carrington-
Lange auf der Bahn von Helios 2 liegen wiirde. Programmtests mit der beobachteten
Protonengeschwindigkeit und den beiden Projektionsméglichkeiten zeigten, dafl bei
der Benutzung der beobachteten Protonengeschwindigkeit grofe Fehler und Abwei-
chungen bei der Projektion entstehen kénnen. Dies vermuteten auch Schwartz und
Marsch (1983), als sie den selben Line-up im Hinblick auf die Frage analysierten,
ob die adiabatischen Invarianten der Teilchen zwischen 0.5 AE und 0.7 AE erhalten
bleiben. Thr untersuchtes Zeitintervall beschrankte sich allerdings nur auf jeweils vier
Stunden, innerhalb der der Line-up lag.

Die Ahnlichkeiten in den Profilen in Abb. 6.9 sind sehr auffillig. Besonders in
der Protonentemperatur sind die Ubereinstimmungen zu sehen, wenn man die lo-
kalen Minima und Maxima miteinander vergleicht und die Verschiebung der Profile
zueinander vor und nach dem Line-up mit in Betracht zieht. Die durchnummerier-
ten Minima in der Protonentemperatur 7, von Helios 1 und Helios 2 aus Abb. 6.7
und Abb. 6.8 sind in den Kurven von T, als Kreise dargestellt. Sie sollen helfen, die
zugehdrigen Minima zu finden. In der beobachteten Protonengeschwindigkeit beider
Datensétze wird deutlich, da8 die Protonen zwischen 0.5 AE und 0.7 AE keine Ab-
bremsung oder Beschleunigung erfahren, wihrend in der a-Teilchen-Geschwindigkeit
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Abb. 6.9: Die Daten von Helios 1 (gepunktete Kurven) und die auf die Bahn von He-
lios 1 projizierten Daten von Helios 2 in Abhangigkeit von der Carrington-Linge. Der
Line-up ereignete sich bei ungefihr 318° (senkrechte gepunktete Linie). Aufgetragen
sind Magnetfeldstarke, Geschwindigkeit und Dichte der a-Teilchen sowie Geschwin-
digkeit, Dichte und Temperatur der Protonen. Die Lage der Kreise in den Kurven
der Protonentemperatur ist identisch mit der Lage der durchnummerierten Minima.
Die Kreise sollen die Zuordnung der beiden Datensiitze zueinander erleichtern.
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eine leichte Abbremsung zu erkennen ist — die a-Teilchen-Geschwindigkeit, von He-
lios 2 gemessen, ist meist etwas kleiner als die von Helios 1 gemessene. Dies ist nach
den Aussagen in Kapitel 4.3 auch nicht anders zu erwarten.

Um Magnetfeldstarke, Dichten und Protonentemperatur noch besser vergleichen
zu konnen, wurden die Parameter von Helios 2 mit Hilfe von radialen Gradienten
(siehe Kapitel 4.3 S. 46 und Kapitel 5.1 S. 50) an die Bahn von Helios 1 ange-
paBt: B ox R7'%, n, o« R72% n, o R"2* und 7, « R™%™. In Abb. 6.10 sind
die gleichen Daten wie in Abb. 6.9 unter Beriicksichtigung der radialen Gradien-
ten gezeigt. AuBierdem wurde anstelle der beobachteten Protonengeschwindigkeit die
korrigierte Protonengeschwindigkeit eingezeichnet. Die radialen Gradienten bewir-
ken eine gute Anpassung der projizierten Parameter von Helios 2 an die von Helios 1,
obwohl im Detail einige Abweichungen auftauchen. Dies kann zum einen mit den
schon erwéhnten Problemen der Projektionstechnik zusammenhiangen, zum anderen
mit tatsdchlicher. physikalischen Veranderungen des Plasmas zwischen 0.5 AE und
0.7 AE wie Kompression oder Aufheizung. Zwischen 329° und 323° Carrington-Linge
werden besonders die a-Teilchen stérker abgebremst als im umgebenden Plasma, und

die Protonen kiihlen stérker ab, wihrend die Dichte keine Verinderung zu erfahren

Tabelle 6.1: Die Winkeldifferenzen A8 zwischen den
durchnummerierten lokalen Minima der Protonen-
temperatur T, fiir die Daten von Helios 2, Afy,, fiir
die projizierten Daten von Helios 2, Afyy, und fiir
die Daten von Helios 1, Afy;.

Tomin A0 | Abus (°) | Abux (°) | Abuy (°)
; 1 3.66 3.60 3.67
3 2! 2.92 2.98 2.99
" 3 6.39 6.36 5.64
. 4 5.47 5.64 4.96
6 5 3.28 3.36 3.29
7 6’ 2.36 2.41 2.30
8 i 6.37 6.50 5.89
9 g 10.53 10.55 9.42
i 9 4.89 4.72 4.19
it 10 7.06 6.71 6.89
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Abb. 6.10: Die gleichen Daten wie in Abb. 6.9, nur mit Berticksichtigung
der radialen Gradienten in Magnetfeldstirke, Dichten und Protonen-
temperatur. Anstatt der beobachteten Protonengeschwindigkeit wurde
die korrigierte Protonengeschwindigkeit aufgetragen. Die senkrechte ge-
punktete Linie markiert den Ort des Line-up.

87



scheint.

Tabelle 6.1 zeigt die Winkeldifferenzen A# in Grad Carrington-Lange zwischen
den durchnummerierten lokalen Minima der Protonentemperatur der Daten von He-
lios 2, Abyy, der projizierten Daten von Helios 2, Abyy, und der Daten von Helios 1,
Aby;. Bei 0.5 AE bzw. 0.7 AE entspricht das verwendete Zeitintervall von 20.25
Minuten einem Winkelintervall von 0.16° bzw. 0.18°. Das heift, Abweichungen der
Winkeldifferenzen Ay, von A6y sind in diesem Rahmen vernachléssigbar. Wenn
man die Differenzen A6 zwischen den lokalen Minima in der Protonentemperatur von
Helios 1 und Helios 2 miteinander vergleicht, sieht man, daf die Winkeldifferenzen
1,2/, 5, 6’ und 10" zwischen den Minima gut iibereinstimmen. Dagegen weichen die
Winkeldifferenzen 3', 4', 7/, 8’ und 9’ bis zu 1.1° voneinander ab, und zwar ist die
projizierte Winkeldifferenz von Helios 2 in allen Fillen gréfer als die Winkeldifferenz
von Helios 1. Das deutet auf eine Aufweitung dieser Strukturen hin, die iiber die
radiale Aufweitung mit R? und konstantem Raumwinkel hinausgeht. Allerdings mufy
beriicksichtigt werden, daf in 7/, 8’ und 9’ groBe Datenliicken enthalten sind, die die

Zuordnung verfalschen kénnen.

Alles in allem unterstiitzt dieses Ergebnis die in Kapitel 6.1 dargestellte Interpre-
tation von rdumlichen Strukturen. Im Falle dieses Line-up blieben die Strukturen

zwischen 0.5 AE und 0.7 AE erhalten und erfuhren kaum eine Verdanderung.

6.3 Richtungsdiskontinuititen des Magnetfeldes im Sonnen-

wind

Am Ende von Kapitel 6.1 wurde der SchluB8 gezogen, da$f die beobachteten Antikor-
relationen zwischen Gasdruck und magnetischem Druck bei gleichzeitig konstantem
Gesamtdruck im schnellen Sonnenwind auf raumliche Strukturen hindeuten. Die
rdumlichen Strukturen kénnten jene FluBréhren (flow tubes) sein, die Parker (1963),
McCracken und Ness (1966), Ness et al. (1966), Siscoe et al. (1968) und Burlaga
und Ness (1968) in Sonnenwind vermuteten. In ihrer Modellvorstellung waren die
FluBrohren durch Richtungsdiskontinuititen des Magnetfeldes, insbesondere Tangen-
tialdiskontinuitéten, voneinander getrennt. Diese Richtungsdiskontinuitéten treten
sehr haufig im Sonnenwind auf und trennen Gebiete verschiedener Plasmazustande.
Dabei dndert der Magnetfeldvektor abrupt innerhalb weniger Sekunden seine Rich-
tung um einen grofilen Winkelbetrag. Wenn die im schnellen Sonnenwind beobach-
teten Antikorrelationen zwischen Gasdruck und magnetischem Druck in Zusammen-
hang mit vom solaren Magnetfeld geprigten Strukturen stehen und die lokalen Ma-
xima der Magnetfeldstirke und die lokalen Minima im Gasdruck mit den Begren-
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zungen der raumlichen Strukturen zusammenfallen, erhebt sich die Frage, ob diese
Grenzen eventuell mit Richtungsdiskontinuititen des Magnetfeldes einhergehen. Die-

ser Frage soll in folgenden nachgegangen werden.

6.3.1 Beschreibung der Richtungsdiskontinuititen

Es gibt zwei verschiedene Typen von Richtungsdiskontinuititen (Barnes, 1979). Zum
einen die stationiren Diskontinuititen. Zu ihnen gehéren erstens die Kontaktdiskon-
tinuitéaten, die allerdings im Sonnenwind nicht beobachtet werden, und zweitens die
Tangentialdiskontinuititen (TD). Bei diesen liegen die Magnetfeldvektoren vor und
hinter der Diskontinuitat parallel zur Diskontinuitétsflache, so daf die Komponente
B, des Magnetfeldes in Rich:ung der Flichennormalen verschwindet. Das gleiche gilt
fiir den Massenflufvektor bzw. fiir den Vektor der Sonnenwindgeschwindigkeit; es gibt
keinen Massentransport durch die Trennfliche. Auflerdem bleibt der Gesamtdruck
senkrecht zur Diskontinuitétsfliche konstant — da sich der Betrag des Magnetfeldes
dndert, missen sich auch Dichte und Temperatur des Plasmas entsprechend dndern,

um die Konstanz aufrechtzuerhalten.

Der zweite Typ von Richtungsdiskontinuititen sind die Rotationsdiskontinuititen
(RD). Im Gegensatz zu den Tangentialdiskontinuititen, die stationir sind. breiten
sich die Rotationsdiskontinuititen mit der Alfvéngeschwindigkeit im Sonnenwind-

plasma aus. Sie werden deshalb auch als Alfvénwellen grofler Amplitude angesehen.

Tangential
B, 1 IBnl=0

Rotierend
[Bal#0

o]
=
(b=}

Abb. 6.11:  Eigenschaften der
Richtungsinderung w des Magnet-
feldvektors an Tangentialdiskonti
nuitdten (oben) und an Rotations-
diskontinuititen (unten) (Barn-

storf, 1980).
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Ihre Magnetfeldkomponente B, und die Komponente des Geschwindigkeitsvektors v,
sind nicht Null. Dafiir kénnen im isotropen Plasma Magnetfeldstirke, Dichte und
Betrag der Plasmageschwindigkeit vor und hinter der Diskontinuitét gleich sein, so
dafl diese Diskontinuitat nur eine Rotation des Magnetfeldvektors darstellt.

Abb. 6.11 zeig: schematisch die beiden Typen von Richtungsdiskontinuititen des
Magnetfeldes.

Die Haufigkeit von Richtungsdiskontinuititen im Sonnenwind nimmt mit zuneh-
mendem Abstanc. von der Sonne ab und betrégt bei 1 AE ein bis zwei Richtungsdis-
kontinuitdten pro Stunde. Sie sind einige 10° km dick und nehmen in ihrer Ausdeh-
nung mit wachsendem Abstand von der Sonne zu. In lokalen Protonengyroradien ge-
messen, bleibt ihre Dicke aber konstant (Lepping und Behannon, 1986). Es gibt mehr
Richtungsdiskontinuititen im schnellen Sonnenwind als im langsamen Sonnenwind,
und das Verhéltris von Rotationsdiskontinuitéten zu Tangentialdiskontinuitéten ist
im schnellen Sonnenwind ebenfalls hoher als im langsamen Sonnenwind, entsprechend
der Dominanz der Alfvénischen Fluktuationen (Alexander et al., 1988).

6.3.2 Analysekriterien fiir Tangential- und Rotationsdiskontinuititen

Als Kandidaten fiir die Begrenzung von Flufiréhren kommen nur die Tangentialdis-
kontinuitéten in Frage. Will man diese im Sonnenwind aufspiiren, muff ausgeschlos-
sen werden, dafl es sich um Rotationsdiskontinuititen handeln kénnte. Dazu werden
einige Auswahlkriterien bestimmt, die schon in zahlreichen Arbeiten diskutiert wor-
den sind (Turner und Siscoe, 1971; Smith, 1973; Martin et al., 1973; Tsurutani
und Smith, 1979; Barnstorf, 1980; Neugebauer et al., 1984; Lepping und Behannon,
1986). Die Autoren benutzten zum Teil unterschiedliche Auswahlregeln; die vorlie-
gende Auswertung orientiert sich hauptséchlich an den von Barnstorf (1980) und
Neugebauer et al. (1984) aufgestellten Kriterien.

Zunichst miissen in dem zu analysierenden Datensatz die Magnetfeld- und Plas-
madaten vollstandig vorhanden sein. Sie werden erst einmal generell auf Richtungs-
diskontinuititen untersucht. Hierbei wird der Spreizwinkel w zwischen zwei aufein-
anderfolgenden Magnetfeldvektoren berechnet:

w = arccos ———2

. 6.11
B, B, (6.11)

Eine Richtungsdiskontinuitt ist gefunden, wenn w grofler als 30° ist, und wenn
zusétzlich der Spreizwinkel zwischen B;_3 und B;_; bzw. B;;; und B,,, kleiner
als 15° ist. AuBerdem soll der Winkel zwischen (B;_3+B;_3)/2 und (B, + B;2)/2
grofler als 30° sein. Damit wird ausgeschlossen, da8 Richtungsdiskontinuititen zu
dicht aufeinanderfolgen kénnen.

90



Fir die Ereignisse, bei denen der Spreizwinkel w die richtigen Kriterien erfiillt,
muf nun der Normalenvektor des Magnetfeldes zur Diskontinuititsfliche ermittelt
werden. Dies geschieht mit Hilfe der Varianzanalyse, die Sonnerup und Cahill (1967)
zum ersten Mal in diesem Zusammenhang benutzten. Es wird die Richtung be-
stimmt, in der die Varianz der Magnetfeldstirke zum Minimum wird. Das ist dann
die Normalenrichtung. Die Suche nach dem Minimum ist gleichbedeutend mit der
Methode, den kleinsten Eigenwert A der Kovarianzmatrix M zu finden. Diese Matrix
setzt sich zusammen aus dem Mittelwert iiber die Komponentenprodukte und dem
Produkt der gemittelten Komponenten des Magnetfeldes:

M,’j =<B.‘k'Bﬂ> - <B,‘k>'<BJ’1 >y 1,9 = —3,—2,...,2, (6.12)

wobei k und £ fiir die x-, y- und z-Komponenten des Magnetfeldes stehen. Die Matrix
M hat drei Eigenwerte A. Die dazugehérigen Eigenvektoren e;, e, und e; beschreiben
das Varianzellipsoid, wobei e; mit dem Eigenwert A; in Richtung maximaler Varianz
zeigt, wihrend es, der zum kleinsten Eigenwert A3 gehort, in Richtung minimaler

Varianz weist. Er ist der gesuchte Normalenvektor des Magnetfeldes:

B,=B-e,. (6.13)

Um ey als Normalenvektor zu akzeptieren, mufl aulerdem gelten (Barnstorf, 1980;
Neugebauer et al., 1984):
Aq
As
Fir TD gilt nun B, =~ 0, wahrend fiir RD B, # 0 sein soll. Eine vergleichbare
Forderung ist, dafl der Winkel é zwischen B, und der mittieren Magnetfeldrichtung

> 2 (6.14)

n

<B

6 = arccos

(6.15)

fiir TD nahe 90° sein soll. Dabei wird < B > iiber alle B; mit j = -3, -2, ..., 2
gemittelt. AuBerdem sollen die mittleren Magnetfeldschwankungen AB/< B > fiir
TD gro8 sein, fiir die RD aber klein bleiben, da die RD in einem nahezu isotropen
Sonnenwind ihre Magnetfeldstéarke iiber die Diskontinuitétsfliiche nicht andern. AB

ergibt sich hier aus:
i) 1+2

AB:EZBf_<B>' (616)
3-3

Ein weiteres Kriterium stellt die Alfvénische Korrelation (Gleichung (4.6)) dar,
m. a. W. der Winkel 7 zwischen Geschwindigkeitsvektor und Magnetfeldvektor (Mar-
tin et al., 1973):

= arccos (6.17)

v-b
v-b’
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wobei v der Differenzvektor zwischen den Geschwindigkeitsvektoren vor und hinter

der Diskontinuitétsflache ist und b sich aus Gleichung (4.6) entsprechend ergibt:

V = Vy,— vy,
B, By
b = - - Pol.
(\/47rpv \/47rph>

Pol steht fiir die Polaritdt des Magnetfeldes. Rotationsdiskontinuitéiten breiten sich
parallel oder antiparallel zum Magnetfeld aus, das heifit, n ist ungefihr 180° bei
auswirts laufender RD und etwa 0° bei einwarts laufender RD. Fiir die TD ergibt
sich keine feste Beziehung zwischen Geschwindigkeits- und Magnetfeldvektor, obwohl
auch héufig beobachtet wird, da die TD &hnliche Werte fiir  aufweisen wie die RD
(Neugebauer et al., 1984).

Aufschlufireich ist auch eine Betrachtung der Gesamtenergiedichte E, die mit der
Anderung in v und b einhergeht (Martin et al., 1973):
pv? b?

E:Ekin+Emag:_+

o (6.18)

Ein Ma8 fiir die Verteilung der Energie auf kinetische und magnetische Energie ist
der Winkel :
% = arctan % (6.19)

Fiir Rotationsdiskontinuitéten ist die Energie auf kinetische und magnetische Energie
ungefahr gleichverteilt, Eyy ~ Epa.,. Ware das Plasma isotrop und enthielte nur
Protonen, wire der Winkel ¢ gleich 45°. Da jedoch das Plasma immer etwas anisotrop
ist und neben den Protonen auch a-Teilchen und Elektronen enthilt, reduziert sich
t, wenn man diese Punkte bei der Berechnung von v und b nicht beriicksichtigt. Fiir
Tangentialdiskontinuitéten ist 9 beliebig. Die TD kénnen rein magnetisch (Ey, = 0,
¥ = 0°) oder rein kinetisch (Epag = 0, 3 = 90°) oder eine Mischung aus beiden sein.
Es wird aber oft beobachtet, daB ¢ fiir die TD kleiner ist als fiir die RD (Neugebauer
et al., 1984).

Zusétzlich kann man den Azimutwinkel ¢, und den Elevationswinkel £, der Ma-
gnetfeldkomponente B, betrachten. Wahrend ¢, fiir die RD meist im negativen
Winkelbereich liegt, ist ¢, fiir die TD haufig im positiven Winkelbereich und um un-
gefahr 90° zu den ¢,(RD) verschoben. ¢, hauft sich fiir die RD im engen Bereich um
die Ekliptik, wihrend &, fir die TD gleichméBiger iiber einen breiten Winkelbereich
um die Ekliptik verteilt ist (Barnstorf, 1980).

Tabelle 6.2 fait noch einmal alle Auswahlkriterien zusammen, die bei der Unter-

scheidung von RD und TD beriicksichtigt werden miissen. Hierbei sind die Kriterien
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Tabelle 6.2: Auswahlkriterien fiir Rotationsdiskontinuititen (RD) und
Tangentialdiskontinuititen (TD). Erlduterung der Ziffern in der ersten
Spalte im Text.

(4)
(5)

(6)

RD TD
Ausbreitung mit vy stationdr
B, £0 Bi= 0
v # 0 v, &0

senkrechtes Druckgleichgewicht
B = konstant

Pgas = konstant

cos 6 > 0.4
B < 02
0° <np < 30° oder
150° < n < 180°
30° < ¢ < 60°
—70° < ¢, < 10°
-20° < §n < 20°

senkrechtes Druckgleichgewicht
B # konstant
Pas # konstant

cos § < 0.4
AB ’
< B> Z 02

7 beliebig

1 beliebig
10° < ¢ < 70°

-50° < £, < 30°

(1) und (2) am wichtigsten; sie miissen zur jeweiligen Charakterisierung von RD oder
TD erfiillt sein. Die Kriterien (3) und (4) sind nicht immer erfiillt und beschreiben

eine sogenannte unreine RD oder TD. Am schwichsten, weil nur empirisch ermittelt

mit breiter Streuung, sind die Kriterien (5) und (6). Man findet nur selten RD und
TD, bei denen alle Kriterien (1) bis (6) ganz zutreffen.

Ein Problemfall entsteht, wenn

cos 6 < 0.4 und

AB

0.2.
< B > <

Dies konnte eine RD mit sehr kleiner B,-Komponente sein oder eine TD mit ge-

ringer Anderung in der Magnetfeldstirke. Sie fillt in die Rubrik ,entweder-oder-
Diskontinuitdt* (ED) und wird bei der Untersuchung der TD mitberiicksichtigt, da

eine TD mit geringer Anderung in der Magnetfeldstirke wahrscheinlicher ist als der

andere genannte Fall. Fille, in denen

cos 6 > 04 und
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sind, sind weder Rotationsdiskontinuititen noch Tangentialdiskontinuititen. Sie er-
halten die Bezeichnung ,keine Diskontinuit&t“ (KD) und fallen ganz aus der Betrach-

tung heraus.

6.3.3 Analyse der schnellen Sonnenwindstréme in Bezug auf Richtungs-
diskontinuitéiten

Insgesamt 41 schnelle Sonnenwindstréme zwischen Ende 1974 und Ende 1977, gemes-
sen von Helios 1 und Helios 2 im Abstand von 0.3 AE bis 1 AE, wurden zur Auswer-
tung herangezogen. Bis zum Aktivitdtsminimum der Sonne Mitte 1976 wurden haufig
zwei schnelle Strome pro Carrington-Rotation mit Protonengeschwindigkeiten bis zu
800 km-s™' gemessen. Ab Juli 1976 begannen die langsamen Sonnenwindstréme in
der Ekliptik zu dominieren, und vereinzelt wurde noch ein nicht sehr ausgedehnter
schneller Strom beobachtet, dessen Protonengeschwindigkeit aber meist kleiner als
600 km-s™! war. Ab 1978 waren praktisch nur noch langsame Stréme in der Ekliptik

sowie Stérungen, hervorgerufen durch z. B. koronale Massenauswiirfe.

Fiir die Auswahl der 41 Datensitze galten drei Kriterien. Erstens sollte die Pro-
tonengeschwindigkeit der schnellen Stréme im Mittel groBer als 550 km-s™! sein.
Zweitens sollte der Datensatz méoglichst wenige und nicht zu grofle Datenliicken ent-
halten. Drittens sollte die Beobachtungszeit der ausgewihlten Stréome mehr als zwei
Tage betragen bzw. der beobachtete Winkelbereich groBer als 25° sein. Die mittlere
Beobachtungszeit fiir die ausgesuchten Stréme lag bei fiinf Tagen und der mittlere
beobachtete Winkelbereich bei 60°. Alle Datensitze, deren Magnetfeld- und Plas-
madaten weitgehend vollstéindig vorhanden waren und deren Geschwindigkeitsprofile
keine Besonderheiten, wie z. B. Schocks durch interplanetare Stofwellen, aufwie-
sen, wurden auf das Vorhandensein von Richtungsdiskontinuititen hin untersucht.
Die meisten Richtungsdiskontinuititen wurden als Rotationsdiskontinuititen klassi-
fiziert. Dies stimmt mit frilheren Arbeiten iiberein. Nur ganz wenige wurden als
reine Tangentialdiskontinuitéten identifiziert. Bei den unklaren Fallen (ED) wurden
solche als TD eingestuft, deren cos §-Werte kleiner als 0.3 waren. Die so identifi-
zierten TD fallen nur selten mit den lokalen Minima im Gasdruck und den lokalen
Maxima im magnetischen Druck zusammen. Sie kommen also nicht als Kandidaten
fiir die Begrenzungen der raumlichen Strukturen in Frage.

Abb. 6.12 zeigt den gleichen Datensatz wie Abb. 6.2 auf S. 68. Er weist eine
auffillige Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem Druck auf. In die-
sem Datensatz vom 10. Februar (Tag 41) bis zum 15. Februar (Tag 46) 1975 wurden
179 Richtungsdiskontinuitéten entdeckt, von denen 20 durch die Bedingung in Glei-
chung (6.14) herausfielen. Von den iibriggebliebenen 159 Richtungsdiskontinuitéten
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erwiesen sich 110 als RD, 33 als TD, 11 als ED und 5 als KD. 44 der 110 Rotations-
diskontinuitéten erfiillten alle Kriterien (1) bis (6) aus Tabelle 6.2, was iiberdurch-
schnittlich viel ist, wahrend nur vier von den 33 Tangentialdiskontinuitéten als reine
TD eingestuft wurden. Die iibrigen 29 sind solche ED, deren cos §-Werte kleiner als
0.3 waren. In Abb. 6.12 sind wie in Abb. 6.2 die Geschwindigkeiten vpr und v, von
Protonen und von a-Teilchen (gepunktete Kurve) sowie Gasdruck P,,, und magneti-
scher Druck Prmag (gepunktete Kurve), Gesamtdruck P,o, und Plasma-f (gepunktete
Kurve) iiber der Zeit und der Carrington-Linge aufgetragen. Die eingezeichneten
Pfeile im mittleren Teil der Abbildung weisen auf die Zeitpunkte der 33 identifizier-
ten TD. Die vier reinen Tangentialdiskontinuititen liegen am 12. Februar (Tag 43)
2105 UT, 13. Februar 0236 UT, 14. Februar 1730 UT und 15. Februar (Tag 46)
0214 UT. Keine der ermittelten TD fillt mit den besagten Extrema im Gasdruck

Carrington-Linge (Grad)
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Abb. 6.12: Der gleiche Ausschnitt aus einem schnellen Sonnenwindstrom wie in
Abb. 6.2 — 10. Februar (Tag 41) 2026 UT bis 15. Februar (Tag 46) 1148 UT
1975. Im mittleren Teil der Abbildung sind der Gasdruck und der magnetische
Druck (gepunktete Kurve) gezeigt sowie die Orte, an denen sich Tangentialdis-
kontinuitdten befinden (Pfeile). (C* = 107° dyn cm~2)
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Carrington-Lange (Grad)
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Abb. 6.13: Noch einmal der gleiche Ausschnitt aus einem schnellen Sonnenwind-
strom wie in Abb. 6.12, jedoch mit héchster Zeitauflosung (40.5 s). Gezeigt sind
Gasdruck, magnetischer Druck, Plasma-f8 und Spreizwinkel w iiber der Zeit und der
Carrington-Léange. Die Pfeile markieren die Orte der TD, wahrend die senkrechten
gepunkteten Linien die lokalen Minima des Gasdrucks und die lokalen Maxima. des
magnetischen Drucks kennzeichnen. (C* = 10~%° dyn cm™?)
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und magnetischen Druck zusammen.

Abb. 6.13 zeigt fiir den gleichen Datensatz noch einmal Gasdruck, magnetischen
Druck und f sowie den Spreizwinkel w, aber diesmal mit der héchsten Zeitauflosung
von 40.5 s. Die Pfeile bezeichnen die Orte der Tangentialdiskontinuititen, wihrend
die senkrechten, gepunkteten Linien die lokalen Extrema vom Gasdruck und ma-
gnetischen Druck zeigen. Da die Richtungsdiskontinuitéten sich innerhalb weniger
Sekunden ereignen, wird deutlich, daf diese nicht mit den besagten Extrema zusam-
menfallen kénnen, da die meisten Extremwerte fiir mehrere Minuten oder sogar eine
halbe Stunde gemessen werden. Dies schlieBt natiirlich nicht aus, dafl es sich bei
den Extrema um Diskontinuitédtsflichen handelt, die verschiedene Plasmazustinde
voneinander trennen. Sie fallen nur nicht in die fiir Richtungsdiskontinuitéten aufge-
stellte Definition. Um in diesem Zusammenhang Barnes (1979) zu zitieren: Es gibt
keinen einsichtigen Grund, warum stationire Strukturen in erster Linie diskontinuier-
lich sein sollten. Tangentialdiskontinuitidten konnten leicht identifizierbare, extreme

Beispiele einer Familie von kontinuierlichen tangentialen Druckgleichgewichten sein.

6.4 Entwicklung eines einfachen Flulir6hrenmodells

Nun soll untersucht werden. ob die Helios-Sonden rdumliche Strukturen, die sich aus
den Koronalochern in den interplanetaren Raum fortsetzen, beobachten kénnen, und
ob aus der Beobachtung dieser Strukturen auf ihren mittleren Durchmesser geschlos-
sen werden kann. Dazu soll ein einfaches Modell entwickelt werden, das simuliert, wie
Teilchen, die sich innerhalb der raumlichen Strukturen — im folgenden als Flufiréhren
(flow tubes) bezeichnet — bewegen, von der Sonne abstrémen und auf die Sondenbahn

treffen, wo sie von der Sonde gemessen werden.

Bei der Entwicklung dieses Fluréhrenmodells miissen zwei Punkte beachtet wer-
den: Erstens die Rotation der Sonne und die Bewegung der Sonden um die Sonne —
die Sonden bewegen sich in Bezug zur Winkelgeschwindigkeit der Sonne
(29.25 - 1077 rad-s~! bei 0° Carrington-Breite) ungefihr zwei bis zwanzig Mal lang-
samer um die Sonne, als diese rotiert (siehe auch Tabelle 2.1 auf S. §). Zweitens die
Geschwindigkeit des Sonnenwindplasmas und die Bahngeschwindigkeit der Sonden -~
das Sonnenwindplasma strémt mit 500 km-s~! bis 800 km-s~! an den 20 km-s~! bis
60 km-s~! schnellen Sonden vorbei.

Der durch die Fluiréhren strukturierte Teilchenstrom soll am Startort in der obe-
ren Korona ein charakteristisches Geschwindigkeitsprofil bekommen. Es soll unter-
sucht werden, ob und wie sich dieses Geschwindigkeitsprofil mit dem radialen Abstand
zur Sonne verdndert, und was fiir ein Geschwindigkeitsprofil die Sonde im Vergleich

zu dem am Startort mifit.
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6.4.1 Mathematische Beschreibung der Bewegung eines Plasmateilchens
von der Sonne zur Sondenbahn

Die Bewegung eines Teilchen von der Sonne zur Sondenbahn ist in Abb. 6.14 sche-
matisch dargestelt. Die Helios-Sonde bewegt sich auf einer exzentrischen Ellipse mit
dem Perihel be1 0.3 AE und dem Aphel bei 1 AE um die Sonne. Bei einem Abstand
AR, von der Sonne startet ein Plasmateilchen x und bewegt sich radial mit kon-
stanter Geschwindigkeit vy von der Sonne fort. Es wird dann nach einer bestimmten
Zeit T, die Sondenbahn kreuzen und, wenn die Sonde ebenfalls dort ist, von der

Sonde registriert werden.

Der jeweilige Startort des Teilchens beim Abstand AR, von der Sonne sowie
der jeweilige Aufenthaltsort der Sonde auf der Sondenbahn werden zum einen in
Carrington-Koordinaten beschrieben, insbesondere durch die Carrington-Lange 6,
zum anderen im heliozentrischen Koordinatensystem, in dem 7 den Winkel Perihel-

Sonne-Sonde bezeichnet.

Zur Modellzeit T = 0 befinde sich die Sonde im Perihel, und die Carrington-Lange

Aphel
1 AE

Abb. 6.14: Bei einem Abstand AR, von der Sonne startet ein
Teilchen x und fliegt radial von der Sonne fort. Es trifft auf die
elliptische Bahn der Helios-Sonde und wird, wenn die Sonde zur
gleichen Zeit am gleichen Ort ist, von der Sonde registriert.
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auf der Sonne sei 6, = 0°. Ein Teilchen x starte zur Modellzeit T, bei der Carrington-
Lange 6 in der oberen Korona der Sonne (AR,) mit einer Geschwindigkeit v,. Um
den Startpunkt des Teilchens im heliozentrischen Koordinatensystem festzulegen,
wird der Winkel 7, zum Perihel berechnet:

T = b — 0, + Ty -, (6.20)

wobei () die Rotationsgeschwindigkeit der Sonne ist (siehe Gleichung (6.10)). Dann
ergibt sich der radiale Abstand R, zur Sondenbahn aus der Ellipsengleichung:

2

Ry=————
1+e-cos 7y

(6.21)

mit dem Halbparameter £ und der Elliptizitat e. Damit ist der Abstand d, zwischen
Teilchenstartpunkt und Sondenbahn

de = Ry — AR,. (6.22)

Wie in Kapitel 4.3.2 schon erwihnt, werden die Plasmateilchen in Koronaléchern
auch {iber den Alfvénischen kritischen Radius (1.3 - 4 Rg, je nach Modell) hinaus
beschleunigt. Die Protonen erreichen ihre endgiiltige Geschwindigkeit vermutlich erst
bei ungefihr 10 Ry (Pneuman, 1986). Deshalb soll AR, in Gleichung (6.22) gleich
10 Ry sein.

Fiir die Distanz dy benotigt das Teilchen die Zeit
Ty = —. (6.23)

Also erreicht das Teilchen die elliptische Sondenbahn zur Modellzeit

Tg =Ty + Ty, (6.24)

und die von der Sondenbahn aus beobachtete Carrington-Linge an diesem Ort wiire

b =6, — T, - Q. (6.25)

Damit ist die Bewegung des Teilchens im interplanetaren Raum von AR, = 10 Ro
bis zur Sondenbahn ausreichend beschrieben. Nun stellt sich die Frage, wo sich die
Sonde zur Zeit Tg, wenn das Teilchen die Sondenbahn kreuzt, befindet. Der Auf-
enthaltsort der Sonde auf der elliptischen Bahn soll ebenfalls in 8 und ausgedriickt
werden. Dazu muf§ die Bewegung der Sonde auf der elliptischen Bahn beschrieben
werden. Uber die Bestimmung der mittleren Anomalie MA der Ellipse

27I'TE
MA = ===, (6.26)
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wobei U die Umlaufzeit der Sonde um die Sonne ist, wird die exzentrische Anomalie
EA der Ellipse
EA —e-sin EA = MA (6.27)

iterativ ermittelt. Daraus kann der Winkel 75 des Sondenortes zum Perihel berechnet

werden:
TS 1 +e EA
— = ~tan —. 2
tan 5 T "ten - (6.28)

Die Sonde ist dann bei der Carrington-Lénge

s =0, —Tg - Q+7s. (629)

Das Teilchen wird von der Sonde gemessen, wenn 7, = 7s und O = Os.

Noch eine kurze Bemerkung zur Bewegung des Teilchens: Genau genommen fliegt
das Teilchen nicht strikt radial, denn es erhilt durch die Rotation der Sonne eine
azimutale Geschwindigkeitskomponente. Diese ist jedoch nicht sehr grof und betrigt
fiir Protonen mit Geschwindigkeiten grofler als 600 km-s™' zwischen 0.3 AE und
1 AE ungefshr 2 km-s~! (Marsch und Richter, 1984a). Darum soll diese hier der
einfachheithalber vernachlassigt werden.

6.4.2 Theoretische Uberlegungen zur Geometrie der Fluirhren

Anstelle des einen Teilchens soll nun ein Teilchenstrom aus einem Winkelbereich A§
die Sonne verlasser. und die Sondenbahn kreuzen. Dieser Teilchenstrom soll in Form
von FluBréhren strukturiert sein, die sich von der Korona, insbesondere aus einem
Koronaloch, in den interplanetaren Raum fortsetzen. Dabei sollen die Flufiréhren
etwas unterschiedliche Durchmesser besitzen und dadurch die Geschwindigkeit der

Teilchen bestimmen.

In Abb. 6.2 auf S. 68 war gut zu sehen, wie kurz vor den senkrechten gepunkteten
Linien, die die lokalen Minima im Gasdruck und die lokalen Maxima im magnetischen
Druck hervorhoben, die Geschwindigkeiten der Protonen und a-Teilchen abfielen, um
hinter den senkrechten gepunkteten Linien wieder anzusteigen. Unter der Annahme,
daB an den Orten der lokalen Minima im Gasdruck und der lokalen Maxima im
magnetischen Druck die Begrenzungen der rdumlichen Strukturen liegen, entsteht
der Eindruck, dafi das Plasma am Rand dieser Strukturen langsamer stromt als in
der Mitte.

Dies soll in das Modell eingehen: Die Teilchen, die sich am Rand der FluBréhren
bewegen, sollen eine kleinere Geschwindigkeit besitzen als jene, die sich in der Mitte

der FluBrohren bewegen. Wenn mehrere Flufirshren nebeneinander liegen und die
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Teilchen sich auf die eben beschriebene Weise bewegen, wird bei einer Messung quer
durch diese Flufirohren ein ganz charakteristisches Geschwindigkeitsprofil der Teil-

chen beobachtet werden.

Zunichst soll ein hypothetischer Beobachter bei AR, = 10 R, durch die un-
terschiedlich grofien FluBrohren fliegen und die Ausdehnung der Flufréhren messen
kénnen. Es soll untersucht werden, wieviele Flufiréhren der hypothetische Beobach-
ter durchfliegen mufl, um eine statistisch signifikante Aussage tiber den mittleren

Durchmesser der durchflogenen Flufirdhren zu erhalten.

Die Fluiréhrenquerschnitte in der oberen Korona bei 10 Ry sollen als Kreise dar-
gestellt werden. Eine eindimensionale Messung durch die Flufiréhren entspricht dann
einer Geraden, die diese Kreise schneidet. Auf dieser Geraden soll sich der hypotheti-
sche Beobachter bewegen. Der Radius der Kreise ist nicht konstant, sondern schwankt
um einen mittleren Wert. Auflerdem soll der Abstand der Kreismittelpunkte von der
Geraden variieren. Alle Kreisquerschnitte sollen sich beriihren, so daff keine Liicken
auf der Geraden entstehen. Abb. 6.15 zeigt ein Beispiel von unterschiedlich groBien
Kreisen in Abhéngigkeit von der Carrington-Breite und der Carrington-Linge. Der
hypothetische Beobachter wird nur die Lange der Streckenabschnitte in den einzel-
nen Flufiréhren messen kénnen. Die Frage ist nun, ob er daraus auf die wirkliche

Groflenverteilung der FluBrohren schliefen kann.
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Abb. 6.15: Kreise (Flufiréhrenquerschnitte) mit unterschiedlichen
Durchmessern liegen auf einer Geraden (heliographischer Aquator,
Flugbahn eines hypothetischen Beobachters).

101



Die Radien der Kreise r; sollen mittels der GauBschen Normalverteilung variiert
werden. Vorgegeben wird eine Zahl u; mit der Bedingung 0 < u; < 1. Von dieser
Zahl u; berechne man us:

uy = Frac ((r + u1)?), (6.30)

(Hewlett-Packarc,, 1975). Daraus ergeben sich zwei Werte wy; und wi;y1, die der

GaufBschen Normalverteilung gehorchen:

v/ —2 logyo(u1) - cos(2muy), (6.31)
wiigr = /—2 logyo(ur) - sin(27us). (6.32)

Der Kreisradius r; wird auf wy; addiert und der nichste Kreisradius riy; auf wiigi.

Wy

Danach wird u; zu u;, und man startet von neuem bei Gleichung (6.30). Wenn
geniigend viele u 1; und wy4; berechnet werden, ergibt sich die Gausche Normalver-
teilung. Am héufigsten soll der Radius r = 1 vorkommen (w; = 0). Damit die Kreise
nicht zu klein ocer zu groB werden, soll | w; |, wenn es grofer als 0.3 wird, halbiert
werden, so daf gilt:

0.7 < m < 13

Die Abstinde d; der Kreise von der Geraden sollen gleichverteilt sein. Dies erreicht
man mit der Monte-Carlo-Methode (Knuth, 1981), bei der sich gleichverteilte Pseudo-
Zufallszahlen ergeben. Sei j eine ganze Zahl und der Startwert. Damit die Pseudo-
Zufallszahl J; ungerade ist, sei

Ji=2-j+1. (6.33)

Alle folgenden J; werden berechnet mit
J; = 13"J;_; mod 2%, (6.34)
Dann ergeben sich die Zufallszahlen im Einheitsintervall (0;1)
Wy = —=. (6.35)
Fiir ein beliebiges Intervall (A;B) sind dann die Zufallszahlen
wh; = A +wy - (B — A). (6.36)

Es zeigte sich, daB fiir die Gausche Normalverteilung der Startwert u; = 0.4 am
besten geeignet war und fiir die Gleichverteilung im Intervall (~1;1) der Startwert
j=0.
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Nun soll untersucht werden, ob es méglich ist, aus den Messungen des hypotheti-
schen Beobachters auf den mittleren Durchmesser bzw. Radius der Flufiréhrenquer-
schnitte zu schlieBen. Auf eine Gerade werden Kreise mit normalverteilten Radien
und gleichverteilten Abstanden von der Geraden gelegt. Die Sekanten, die mit der Ge-
raden gebildet werden, sind unterschiedlich lang. Die méglichen Streckenlingen wer-
den in Intervalle von 0.2 unterteilt, sortiert und gezahlt. Abb. 6.16 zeigt zwei solche
Histogramme, erstellt mit (a) 300 bzw. (b) 1000 Kreisen. Die gepunkteten Verteilun-
gen sind die durch die GauBlschen Normalverteilungen vorgegebenen ,tatsichlichen®
FluBrohrendurchmesser und sollen dem Vergleich mit den, von dem hypothetischen
Beobachter , gemessenen“ Durchmessern dienen. Wihrend bei 300 Kreisen das Maxi-
mum (Streckenlédngen iiber 10 %) zwischen 1.2 und 2.2 liegt und sehr breit ist, liefert
das Histogramm fiir 1000 Kreise schon einen deutlicheren Hinweis auf den mittleren
Durchmesser der Kreise: Zwischen Streckenldnge 1.4 und 2.0 liegt die Anzahl deutlich
tiber 10 %. Zu dem breiten Maximum tragen alle Kreise bei, vor allem die gréfieren,
da sie nur wenig angeschnitten werden brauchen, um lange Strecken zu erzeugen. Die
Wabhrscheinlichkeit, die groflen Kreise ganz zu treffen, ist natiirlich geringer, so daf§
diese Strecken weniger hiufig vorkommen. Mit den hineingesteckten Modellannah-
men laBt sich also ein deutlicher Hinweis auf mittlere Kreisdurchmesser ablesen —
allerdings nur bei einer grofien Anzahl von Kreisen.
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Streckenlinge (Grad) Streckenlinge (Grad)

Abb. 6.16: (a) 300 bzw. (b) 1000 Kreise mit normalverteilten Radien und gleich-
verteilten Abstinden von einer Geraden werden von dieser geschnitten. Die ent-
stehenden Streckenabschnitte wurden sortiert und gezihlt. Die gepunktete Ver-
teilung zeigt die mit Hilfe der GauBschen Normalverteilung berechneten Durch-
messer der 300 bzw. 1000 Kreise.
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6.4.3 Kinematische Betrachtungen

Die Kreise sollen Querschnitte durch Flufréhren darstellen, in denen Plasma stromt.
In Abb. 6.1 auf S. 66 war zu erkennen, daf§ eine Zunahme in Dichte und Temperatur
hiufig mit einer Zunahme in der Plasmageschwindigkeit korreliert war; desgleichen
die Abnahme. Das koénnte darauf hindeuten, daf$ das Plasma in einer Fluréhre nicht
mit einer konstanten Geschwindigkeit stromt, sondern daf die Strémungsgeschwin-
digkeit vom Abstand zum Flufirohrenmittelpunkt abhingt. In Anlehnung an das
Hagen-Poiseuille’sche Gesetz aus der Strémungstheorie soll das Geschwindigkeitspro-
fil in einer Flufiréhre das folgende Aussehen haben:

v(r')=C, +D, - (1’ = 1%, (6.37)

wobei C, und D, Konstanten sind, r den Radius der Flufiréhre beschreibt und r'
der Abstand zum Kreismittelpunkt ist. Gleichung (6.37) mit C, = 600 km-s~! und
D, = 60 km-s~! soll nun mit den Kreisen aus Abb. 6.15 verkniipft werden. Unter
der Annahme radialer Ausbreitung des Plasmas sollen die Teilchen bei AR, = 10 Rg
starten und nach entsprechender Flugzeit die Sondenbahn kreuzen. Dieses Modell
soll in dem Schema in Abb. 6.17 verdeutlicht werden.

Die Teilchen stammen von einer Quelle auf der Sonne zwischen der Carrington-
Lange 359° und 348°. Die Sonde startet im Perihel zur Zeit T = 0. Die Sonne beginnt
ihre erste Rotation mit der Carrington-Lénge § = 0° (oder 360°) im Perihel. Wihrend
der ersten Sonnenrotation beobachtet die Sonde die Quelle in einem Abstand von
R = 0.31 AE zwischen dem Perihelwinkel 7 = 12.3° und r = 22.1°. Bei der zweiten
Sonnenrotation ist die Sonde schon bei R = 0.69 AE und 7 = 127.4°, wenn der
Plasmastrom die Sonde iiberstreicht. Wihrend Rotation 5 befindet sich die Sonde
im Aphel und beobachtet den Teilchenstrom bei R = 0.95 AE zwischen 7 = 194.7° und
7 =195.3°. Wenn die Sonde sich bei R = 0.5 AE (258.7° < 7 < 260.9°) aufhélt und
die Teilchen miBt, hat die Sonne schon sechs Rotationen beendet. Die schraffierten
Gebiete stellen die Teilchenstréme dar, die von der Sonde gemessen werden. Wegen
der Rotation der Sonne und der Eigenbewegung der Sonde beobachtet Helios bei

0.3 AE einen groBeren Winkelbereich A7 als bei grofleren radialen Abstinden.

Das von der Sonde bei verschiedenen Abstanden gemessene Geschwindigkeitsprofil
soll nun mit dem Startprofil bei 10 Rg, verglichen werden. Dies wird in Abb. 6.18a~-d
gezeigt. Bei allen vier Beispielen ist die Abszisse fiir die Carrington-Linge auf der
Sonne genauso lang wie die von der Sonde gemessene — nur entsprechend verschoben.

Auffillig ist erstens, daB im Perihel (Abb. 6.18a) und im Aphel (Abb. 6.18c)
das Sondenprofil gegeniiber dem Profil auf der Sonne in den Geschwindigkeitsmi-
nima kaum verschoben ist, da in diesen Bahnabschnitten der Orbit kreisformig er-
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Aphel
1 AE

Abb. 6.17: Die Helios-Sonde umkreist die Sonne auf einer el-
liptischen Bahn. Wihrend der Sonnenrotation 1, 2, 5 und 7
stromen Teilchen in einem Winkelbereich von A8 = 11° radial
von der Sonne ab und kreuzen die Sondenbahn bei verschiedenen
Abstinden. Die schraffierten Gebiete stellen die Teilchenstréme
dar, die von Helios gemessen werden. 7 ist der Winkel zwischen
Sonde, Sonne und Perihel. Die Pfeile geben den Rotationssinn
an.

scheint und die Sondengeschwindigkeit gleichférmig ist. Wenn die Sonde Richtung
Aphel fliegt, kommen die zeitlich spiteren Teilchen noch spiter bei der Sonde an,
weil die zuriickgelegten Strecken linger werden. Die Geschwindigkeitsminima des
Sondenprofils bleiben hinter denen des Sonnenprofils zuriick (Abb. 6.18b). Fliegt
die Sonde Richtung Perihel, werden die zuriickgelegten Strecken kiirzer, so daB das
Sondenprofil vor das Sonnenprofil geschoben wird (Abb. 6.18d). Die Abnahme der
Sondengeschwindigkeit bei Annsherung des Aphels bzw. die Zunahme der Sondenge-
schwindigkeit bei Anniherung des Perihels spielt nur eine untergeordnete Rolle, da
die Geschwindigkeit der Teilchen viel groer ist als die der Sonde.

Die zweite Auffalligkeit beriihrt ein grundsitzliches Problem. Die Geschwindig-
keitsprofile steilen sich mit zunehmender Entfernung von der Sonne mehr und mehr
auf. Teilchen, die spiter gestartet, aber schneller sind, itberholen die langsameren
Teilchen, m. a. W. die Archimedischen Spiralen kreuzen sich. Dies wire nur in ei-

nem feldfreien Raum méglich: Die Profile mischen sich, und die Strukturen sind bald
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Carrington-Linge (Sonde) (Grad)
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Abb. 6.18: Vergleich des Geschwindigkeitsprofils auf der Sonne (gepunktete
Kurve) mit dem von der Sonde gemessenen bei vier verschiedenen Abstinden
von der Sonne. (a) Rotation 1, R = 0.31 AE, 12.3° < 7 < 22.1°, (b) Ro-
tation 2, R = 0.69 AE, 7 = 128° (c) Rotation 5, R = 0.95 AE, 7 =~ 195°,
(d) Rotation 7, R = 0.52 AE, 7 ~ 260°.
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nicht mehr erkennbar. In Wirklichkeit ist aber Diffusion des Plasmas quer zu den
Magnetfeldlinien ausgeschlossen — alle Teilchen bleiben in ihren FluBréhren. Diese
jedoch, als ganze, wirken aufeinander. Dies wird augenscheinlich auch beobachtet.
Beim strikten Zuriickprojizieren der schnelleren a-Teilchen auf die Sonne kommt
man zwar auf einen anderen Startort als den der Protonen. Aber Protonen und a-
Teilchen gehdren zusammen, wie man an gemeinsamen Geschwindigkeitsgradienten
innerhalb von schnellen Stromen erkennen kann. Trotz starkerer seitlicher Ablenkung
der a-Teilchen an Flufiréhrengrenzen bleiben sie innerhalb dieser Grenzen, und die
Eigenschaften bleiben erhalten.

6.4.4 Dynamische Betrachtungen

Es stellt sich die Frage, ob sich auf der Seite, an der sich die Geschwindigkeitsprofile
in Abb. 6.18 aufsteilen, ein Schock aufbauen kann, dhnlich wie es manchmal in Kom-
pressionsgebieten beobachtet wird, wo der schnelle Sonnenwind auf das langsame
Plasma trifft. Dies soll kurz untersucht werden: Die Teilchen in einer Flufirchre tref-
fen auf deren Grenze. Dabei ist der maximal mégliche Geschwindigkeitsunterschied
Av die Differenz zwischen Teilchengeschwindigkeit vps;s in der Mitte der FluBrohre
und jener am Rand, vRang. Diese Teilchen fliegen also maximal mit der Relativge-
schwindigkeit

Vpey = Av - sin (6.38)

in die FluBréhrengrenze, wobei der Winkel o den Winkel zwischen der radialen Rich-
tung und der Richtung der Archimedischen Spirale bezeichnet:
Q-R

UM itte

a = arctan

(6.39)

Diese Geschwindigkeit mu8 verglichen werden mit dem lokalen Wert der Geschwin-
digkeit der schnellen magnetoakustischen Welle vy, (Hollweg, 1975):

. v} + 0%+ \/(vj + v2)? — 40% - v% - cos20@
vsmﬂ = 2 (6'40)

mit v4 und vs als Alfvén- bzw. Schallgeschwindigkeit. Der Winkel ® wird durch
die Richtung des Magnetfeldes B und die Ausbreitungsrichtung der schnellen magne-

toakustischen Welle vsma gebildet. Wenn vgma senkrecht zu B liegen soll, vereinfacht

sich Gleichung (6.40) zu:
Vema = \JVY + vE. (6.41)

Wenn v,; > v,ma, dann konnen sich Schockwellen aufbauen.
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Seien Ypang = 600 km-s™! und vaze = 650 km-s™!.
von der Sonne von 0.3 AE ist v,q = 9.90 km-s™!. Berechnet man v4(0.3 AE)
mit Hilfe des in Kapitel 4.3.1 ermittelten radialen Gradienten (S. 46), erhdlt man
va = 140.31 km-s~!. Fiir R = 1 AE ist v, = 27.92 km-s™! und v4 = 63.01 km-s~1.
Da zwischen 0.55 AE und 0.95 AE v4 = vg ist (Richter und Marsch, 1988) und damit
vema auf jeden Fall grofer als vy ist, wird deutlich, da8 innerhalb 1 AE v,; < vsma

Bei einem radialen Abstand

ist und sich keine Schocks bilden kénnen. Die schnelleren Teilchen werden einfach
nur von ihrer radialen Richtung abgelenkt. Dies diirfte nicht viel sein, denn sowohl
bei Protonen (abgesehen von den Alfvénischen Fluktuationen) als auch bei den a-
Teilchen wird nicht beobachtet, da8 sie stark von der radialen Richtung abweichen.
Dies gilt insbesondere in Sonnennahe, wo der Winkel « klein und vy, sehr grof§
ist. Druckschwankungen werden sehr schnell ausgeglichen, und die sich ergebenden

seitlichen FluBlablenkungen sind auf enge longitudinale Bereiche begrenzt.

6.4.5 Schlufifolgerung

In Kapitel 6.4 wurde ein ausgedehnter Teilchenstrom simuliert, der sich von der Sonne
in den interplanetaren Raum bewegt und durch Flufiréhren strukturiert ist. Dieses

einfache Flufrohrenmodell wurde entwickelt, um zwei Fragen zu klaren:

a) Konnen die Helios-Sonden raumliche Strukturen, die sich von der Korona in

den interplanetaren Raum fortsetzen, messen?

Da in Verbindung mit den vermuteten rdumlichen Strukturen Fluktuationen in
der Geschwindigkeit der Protonen und a-Teilchen beobachtet wurden, wurde in dem
FluBrohrenmodell angenommen, da8 sich die Teilchen am Rand der Fluréhren lang-
samer bewegen als in der Mitte der Flurohren. Daraus ergibt sich, wenn eine Sonde
quer durch die Flufirohren fliegt und die Geschwindigkeit der Teilchen miBt, ein be-
stimmtes Geschwindigkeitsprofil. Dieses Profil wurde in Abhangigkeit vom radialen
Abstand zur Sonne untersucht. Es zeigte sich, dal die Geschwindigkeitsgradienten
am ,,vorderen“ Rand der Flufirohren mit zunehmendem radialen Abstand sehr schnell
sehr steil werden. Da die Diffusion des Plasmas quer zu den Magnetfeldlinien wegen
der hohen elektrischen Leitfahigkeit des Plasmas parallel zum Magnetfeld praktisch
nicht stattfindet, wird die Verschmelzung der FluBréhren verhindert. Die erhohte
Magnetfeldstirke am Rand der FluBréhren bewirkt nur eine seitliche Ablenkung der
Teilchen, so dafl die Strukturierung des Plasmas durch die Flurohren erhalten bleibt
und die Sonden diese auch beobachten kénnen.
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b) Kann aus der Beobachtung der FluBrchren auf deren mittleren Durchmesser

geschlossen werden?

Es wurde ein hypothetischer Beobachter angenommen, der durch die FluBréhren
in der oberen Korona bei 10 R, fliegt und den jeweiligen Durchmesser der Flufiréhren
bestimmen kann. Dabei soll der Durchmesser der Fluirchren nicht konstant sein, und
die Anordnung der Fluréhren auf der Flugbahn des hypothetischen Beobachters soll
zuféllig sein. Es konnte gezeigt werden, da beim Flug durch eine geniigend grofle
Anzahl von Fluiréhren auf den mittleren Durchmesser der Flufirohren geschlossen
werden kann. Die 300 FluBirdhren in dem Beispiel in Abb. 6.16 reichen schon fiir eine
statistisch signifikante Aussage. Diese Anzahl der FluBrohren wurde deshalb gewiihlt,
weil — wie in Kapitel 6.5 gleich dargestellt wird — 281 Werte fiir die Durchmesser der
gemessenen raumlichen Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen ermittelt werden

konnten.

6.5 DBestimmung des mittleren Durchmessers der riumlichen

Strukturen im schnellen Sonnenwind

In allen 41 auswertbaren schnellen Sonnenwindstrémen, die Helios 1 und Helios 2 von
Ende 1974 bis Ende 1977 zwischen 0.3 AE und 1 AE gemessen haben, wurden die
Zeiten und Orte der lokalen Minima im Gasdruck und der gleichzeitig beobachteten
lokalen Maxima im magnetischen Druck bestimmt. Daraus sollten die zeitlichen und
rdumlichen Abstande zwischen den Extrema berechnet werden, um eine Abschitzung

fiir die mittlere Ausdehnung der raumlichen Strukturen zu erhalten.

Um die lokalen Extremwerte in den Datensitzen festzulegen, wurde — in Anleh-
nung an die in der Arbeit von Roberts und Goldstein (1987) angewandte Methode —
ein gleitendes Fenster {iber N Daten z(t) gelegt. Von jeweils fiinf, drei und fiinf Daten
wurden die Mittelwerte berechnet:

1 5
gzxj+.'(t) = < I >, (6.42)
=1
1 3
521‘,“4,5(73) = <zZp>, mit 7 =0,1,...,N— 13, (6.43)
=1

Il

1 5
SZIH’H'&U) < By > (644)
1=1

Um die Extrema zu ermitteln, wurden die Differenzen zwischen den dufleren Mittel-
werten < z; > bzw. < z, > und dem mittleren Mittelwert < z,, > gebildet:

Al =<z >—-< 2> und A =<2,>—< 2Ty >
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Tabelle 6.3: Liste der ausgewéhlten Datensétze von Helios 1
und Helios 2 in Abhingigkeit vom radialen Abstand und vom
Beobachtungsjahr.

R (AE) R (AE) R (AE)
0.3-05 05-0.7 0.7-1.0

Datensitze
: 8 10 23
insgesamt
Jabr H1 H2 | H1 H2 | H1 H2
1974 = - = -
1975
1976
1977

ausgewertete

N NN
-
oW N
|
N = Ot =
|

Datensatze
Anzahl der 60 32 | 65 12 | 89 23
Durchmesser 92 7 112

fiir ein gesuchtes Minimum und
Al =<z >—<T¢> und D =<z >—<1zp >

fiir ein gesuchtes Maximum. Waren beide Differenzen A; und A, grofler als ein fest-
gelegter Schwellenwert, war ein Extremwert bei z;47(¢) gefunden. Es zeigte sich, da8
ein Schwellenwert von 6 % des mittleren Mittelwertes < z,, > am besten geeignet
war. Die so bestimmten Extremwerte wurden zusammen mit den Parametern Gas-
druck und magnetischer Druck gezeichnet, um Ubereinstimmungen festzulegen und
fehlerhafte Extremwert-Bestimmungen herauszunehmen. Fiir die endgiiltigen Ex-
trema wurden nun die dazugehorigen Zeiten und Carrington-Lingen sowie die daraus
sich ergebenden Abstande zwischen den Extrema ermittelt. Auflerdem wurden die
radialen Abstidnde von der Sonne vermerkt.

Tabelle 6.3 listet die verwendeten Datensétze in Abhingigkeit vom radialen Ab-
stand und vom Beobachtungsjahr auf. Die meisten Datenséitze stammen von He-
lios 1 und héufen sich im Abstandsbereich 0.7 AE bis 1 AE. Viele von ihnen fielen
jedoch aus der engeren Datenauswertung heraus, da entweder die Magnetfelddaten
nicht ausreichend vorhanden waren (10 Datensitze) oder die Profile des Gasdrucks
und des magnetischen Drucks zu glatt waren (3 Datensitze). Von den ausgesuchten
41 Datensitzen blieben so nur 28 iibrig. Von diesen wurden die Abstiande zwischen

den Extremwerten bestimmt; es ergaben sich insgesamt 281 Werte, die einigermafen
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gleichméafig tiber die radialen Abstinde von der Sonne verteilt sind.

Sie sollen nun auf ihre Zeit- und Winkelabhingigkeit untersucht werden. Im Peri-
hel beobachtet die Sonde in 20.25 Minuten einen Winkelbereich von 0.1° Carrington-
Lange; im Aphel dagegen sind es im gleichen Zeitintervall 0.19° Carrington-Lénge.
Das heifit, Fehler bei der Ermittlung der Lage der Extremwerte betragen mindestens
+0.1° bzw. +0.19°. Bei der Bestimmung der Héufigkeit der Abstinde zwischen den
Extremwerten ist deshalb bei der Zeitabhidngigkeit ein Intervall von einer Stunde
gewihlt worden und bei der Winkelabhéangigkeit ein Intervall von 0.5°.

: a : b ‘
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Abb. 6.19: Zeitabhangigkeit der Abstéinde der Extremwerte fiir vier verschie-
dene radiale Abstandsintervalle: (a) 0.3 AE bis 1 AE, (b) 0.3 AE bis 0.5 AE,
(c) 0.5 AE bis 0.7 AE und (d) 0.7 AE bis 1 AE.
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Abb. 6.19 und Abb. 6.20 zeigen die Anzahl der Abstinde zwischen den Extrema
als Funktion der Zeit bzw. des Winkels in vier verschiedenen radialen Abstandsinter-
vallen sortiert: (a) 0.3 AE bis 1 AE, (b) 0.3 AE bis 0.5 AE, (c) 0.5 AE bis 0.7 AE und
(d) 0.7 AE bis 1 AE. In Abb. 6.19 sind die Verteilungen der Abstinde iiber die Zeit
sehr breit und liegen zwischen drei und acht Stunden iiber 10 % mit einem Maximum
bei fiinf Stunden. Eine Abhéngigkeit vom radialen Abstand von der Sonne ist nicht
erkennbar. Im Gegensatz zu Abb. 6.20: Fiir das Intervall R = 0.3 AE bis 0.5 AE ist
die Verteilung iiber die Winkel schmal im Vergleich zu den ubrigen. Die Werte iiber

30 30
] a ] b
; |
o 20 _~ = 20 j
SN 8
“ 10 Z 10
o—lll|lll|lll|l o—llljlllﬂll[
0 2 4 6 0 2 4 6
Winkel (Grad) Winkel (Grad)
30 30
] c i d
~ 20 i s B0 =
8 8"
< 4 i 5
0—||i|l||1||lf'— 0 | O R [ (R G0 S 1 1
0 2 4 6 0 2 4 6
Winkel (Grad) Winkel (Grad)

Abb. 6.20: Winkelabhingigkeit der Abstinde der Extremwerte fiir vier ver-
schiedene radiale Abstandsintervalle: (a) 0.3 AE bis 1 AE, (b) 0.3 AE bis
0.5 AE, (c) 0.5 AE bis 0.7 AE und (d) 0.7 AE bis 1 AE.
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10 % liegen im Bereich 0.5° bis 3° mit einem deutlichen Maximum zwischen 1° und
2°, wiahrend in Abb. 6.20c und Abb. 6.20d die Werte iiber 10 % zwischen 1° und 4°

bzw. 1.5° und 4° liegen und deutlich auch gréfilere Winkeldurchmesser vorkommen.

Die Tatsache, daf8 die Abstéande, tber der Zeit aufgetragen, keine radiale Ab-
standsabhéngigkeit zeigen, diese aber bei den Winkelabstanden auftritt, ist iiberra-
schend. Es wurde genau das entgegengesetzte Resultat erwartet. Es wurde davon
ausgegangen, dafl sich die raumlichen Strukturen nur radial aufweiten und deshalb
konstant in ihrer Winkelausdehnung bleiben. Von den Helios-Sonden aus gesehen,
miifiten diese dann in ihren zeitlichen Abmessungen gréfer werden. Allerdings wurde
schon in Kapitel 6.2 bei der Auswertung des Plasma-Line-up und dem Vergleich zwi-
schen den beiden Datenséitzen von Helios 1 und Helios 2 teilweise eine raumliche
Aufweitung der Strukturen zwischen 0.5 AE und 0.7 AE festgestellt. Dies scheint
nicht nur auf die Datenliicken und auf einen daraus resultierenden Fehler in der

Projektionstechnik zuriickzufiihren sein.

Dafl die zeitlichen Abstande zwischen den Extremwerten keine radiale Abstands-
abhéngigkeit zeigen, hangt zunichst einmal mit der Bewegung der Sonden um die
Sonne zusammen. Im Perihel durchlduft die Sonde im gleichen Zeitintervall nur einen
halb so grolen Winkelbereich wie im Aphel. Da der mittlere Winkeldurchmesser in
Abb. 6.20 im Aphel ungefihr doppelt so groB ist wie im Perihel, sehen die zeitlichen
Verteilungen bei allen radialen Abstanden dhnlich aus. Eine andere Erklirung wire
der EinfluB von Wellen mit einer mittleren Periode von fiinf Stunden. Allerdings
ist fraglich, welche Art von Wellen das sein kénnen. Die Alfvénwellen wurden aus
dem Datensatz entfernt. Langsame magnetoakustische Wellen, die eine Antikorrela-
tion zwischen Gasdruck und magnetischem Druck bewirken kénnen, werden sofort
gedampft. Schnelle magnetoakustische Wellen werden zwar nicht sogleich gedampft,
produzieren jedoch nicht die beobachtete Antikorrelation. Wellen kommen also nicht
in Frage. Soist die Unabhéngigkeit vom radialen Abstand fiir die zeitlichen Absténde

zwischen den Extremwerten nur scheinbar.

Fir die radiale Abstandsabhangigkeit bei den Winkelabstinden sind mehrere
Erklarungen moglich:

a) Zerstérung der Grenzen der rdumlichen Strukturen durch Zerfallsprozesse:

Die rédumlichen Strukturen haben in Sonnennéhe einen mittleren Durchmesser von
2°. Der Winkel, den das Magnetfeld mit der radialen Ausbreitungsrichtung bildet, ist
klein, und Ablenkungen der Teilchen sind minimal. Mit zunehmendem radialen Ab-
stand von der Sonne und abnehmender Magnetfeldstirke bzw. wachsendem B wichst
die Méglichkeit, daB Zerfallsprozesse, insbesondere Reibungseffekte, die Begrenzun-
gen der Strukturen zerstéren und die Strukturen miteinander zu gréBeren Einheiten
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verschmelzen.

Hierbei komm: Coulombreibung nicht in Frage, da das Plasma im schnellen Son-
nenwind nahezu stofifrei ist. Dagegen kénnte Reibung durch Landau-Dampfung eine
Rolle spielen. Um die Verbreiterung von Kompressionsgebieten, wo auch grofie Ge-
schwindigkeitsgradienten auftreten, mit zunehmendem radialen Abstand zu erkliren,
benutzten D’Angelo et al. (1981) einen Reibungsterm, der sich durch Landau-Damp-
fung ergibt. Sie konnten tatsichlich die Verbreiterung des Kompressionsgebietes
nachvollziehen. Allerdings stiitzt sich ihre Darstellung auf die Annahme, die Elek-
tronen- und Jonentemperaturen seien ungefihr gleich, was nicht bei allen radialen
Absténden gewahrleistet ist. Landau-Dampfung ist im schnellen Sonnenwind sehr
wirksam. Vor allem langsame magnetoakustische Wellen werden sofort gedampft,
wihrend schnelle magnetoakustische Wellen eine grofiere Lebensdauer haben. Dies
konnte Reibung produzieren, die die Geschwindigkeitsgradienten reduziert.

Ein anderer Reibungseffekt ware durch die Kelvin-Helmholtz-Instabilitat moglich.
Korzhov et al. (1984) konnten zeigen, da bei der Wechselwirkung zwischen Sonnen-
windstromen unterschiedlicher Geschwindigkeiten, wie sie in Kompressionsgebieten
auftreten, die Kelvin-Helmholtz-Instabilitit angeregt werden kann. Diese kann sich
entwickeln und turbulente Reibung erzeugen, wenn die Magnetfeldstirke nicht mehr
grofl genug ist, d. h. wenn f, das Verhiltnis von Gasdruck zu magnetischem Druck,
grofler eins ist und das Verhiltnis von kinetischem zu magnetischem Druck sehr viel
groBer als eins ist. Eine Zusatzbedingung ist die Grée der Geschwindigkeitsdifferenz
Av zwischen den beiden Stromen. Parker (1964) gab ein Instabilitdtskriterium fiir
longitudinale, langwellige Stérungen an, die parallel zur Strom- und Magnetfeldrich-

tung laufen:
Av?
v:é — Avgy < T < vg + Avsy (6.45)
22 sl
mit Avgg = v2-,| S—24
TN+

und vs und vs wieder als Schall- bzw. Alfvéngeschwindigkeit. Instabilitat ist nur
moglich, wenn v} > v} oder, anders gesagt, wenn § > 1und Av > v,4. Im schnel-
len Sonnenwind ist zwischen 0.55 AE und 0.95 AE vs ~ v, (Richter und Marsch,
1988). AuBerdem werden die beobachteten Geschwindigkeitsdifferenzen Av inner-
halb von schnellen Sonnenwindstrémen nie gréer als die Alfvéngeschwindigkeit v,.
Daraus 1a8t sich schlieBen, daB, wenn die Fluirichtung mit der Magnetfeldrichtung
ibereinstimmt (v || B), sich innerhalb schneller Strome keine Kelvin-Helmholtz-In-
stabilitidt entwickeln kann und kein Reibungseffekt bewirkt wird. Dies paSit zu der
Analyse von Neugebauer et al. (1986). Sie interpretierten die Abnahme der Zahl
der Tangentialdiskontinuititen mit zunehmendem Abstand von der Sonne mit dem
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Anwachsen der Kelvin-Helmholtz-Instabilitat, die solche Tangentialdiskontinuititen
zerstért, deren Ausbreitungsrichtung nicht ungefshr parallel zur Magnetfeldrichtung
liegt. Der Einflu der Kelvin-Helmholtz-Instabilitit auf die Grenzen der Struktu-
ren kann somit mit zunehmendem Abstand von der Sonne nicht ganz ausgeschlossen
werden.

b) Nichtradiale Aufweitung der Strukturen:

Die Vermutung, da88 sich die Strukturen radial aufweiten und in ihrer Winkel-
ausdehnung infolgedessen konstant bleiben, trifft bei grofieren Abstéirden von der
Sonne zumindest im hinteren Teil von schnellen Sonnenwindstrémen nicht zu. Ob-
wohl bei der Auswahl der Datensitze darauf geachtet wurde, da der Anfang des Da-
tensatzes weit genug hinter dem Kompressionsgebiet liegt und der Datensatz beendet
wird, wenn die Protonengeschwindigkeit kleiner als 550 km-s~! wird, ist nicht aus-
zuschlieBen, daf8 dieser Effekt dennoch einen Teil der Daten beeinflufit hat. Nolte
et al. (1977) zeigten in einer Analyse besonders des, von der Erde aus gesehen,
ostlichen Teils von schnellen Strémen, daB diese sich bei 1 AE zum Beispiel iiber
30° Carrington-Lange ausdehnen, ihre Ausdehnung in der Korona im Bereich des
Alfvénischen Radius aber nur einige Grad betragt. Der nachfolgende Teil des schnel-
len Stroms hat, je weiter weg er von der Sonne strémt, um so mehr Platz, sich in
Richtung des langsameren Plasmas dahinter auszudehnen. Also kénnen sich auch

magnetische Strukturen weiter von der Sonne entfernt stirker als radial aufweiten.
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7 Zusammenstellung der Ergebnisse

Mit Hilfe der von den zwei Weltraumsonden Helios 1 und Helios 2 von Ende 1974
bis Ende 1977 zwischen 0.3 AE und 1 AE gemessenen Plasma- und Magnetfelddaten
sollte untersucht werden, ob sich mittelskalige, vom Magnetfeld der Sonne geprigte
Strukturen aus den Koronaléchern in den interplanetaren Raum in schnellen Sonnen-

windstromen fortsetzen kénnen und dort mefbar sind.

Die Strukturen in Koronaléchern und in schnellen Sonnenwindstrémen

In den Koronal6chern kann man bis hinauf in die untere Korona Strukturen beobach-
ten, die sich entlang der Magnetfeldlinien orientieren (Koutchmy, 1977). Dies sind
die Makrospiculae und die Polarstrahlen, die Plumes. Sie sind mit magnetischen
Strukturen im chromosphiérischen Netzwerk verkniipft (Newkirk und Harvey, 1968).
Mit zunehmender Héhe in der Korona divergieren die Magnetfeldlinien, und die ma-
gnetischen Strukturen im Netzwerk weiten sich auf, so daf der Kontrast zwischen
dem Netzwerk und seinen Zwischenrdumen immer kleiner wird und die Strukturen
schlieBlich nicht mehr erkennbar sind. Bis heute wird in allen Modellen, die die Ma-
gnetfeldstruktur und das Plasma in der Korona beschreiben (z. B. Gabriel, 1976;
Hollweg, 1985), davon ausgegangen, daf sich das Magnetfeld in der hoheren Korona
gleichméfBig ausbreitet und das Plasma deshalb homogen wird. Da aber die Diffu-
sion des Plasmas quer zu den Magnetfeldlinien wegen der extrem hohen elektrischen
Leitfahigkeit des koronalen Plasmas parallel zum Magnetfeld weitgehend unterbun-
den ist, konnten die in der unteren Korona sichtbaren magnetischen Strukturen auch
in der hoheren Korona erhalten bleiben und sich in den interplanetaren Raum in

schnellen Sonnenwindstrémen fortsetzen.

Bei 1.1 Rg liegt die Breite der Plumes bei etwa 1.8° bis 2.1° im heliographischen
Koordinatensystem (Ahmad und Webb, 1978). Da sich die Koronalécher in einem
bestimmten Abstandsbereich zwischen 2 Rg und 3 Rg, stirker aufweiten, als das fiir
den sphérisch-symmetrischen Fall gelten wiirde (Munro und Jackson, 1977), werden
die zu erwartenden raumlichen Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen minde-

stens eine Raumwinkelausdehnung von 1.8° bis 2.1° besitzen.

Die gesuchten raumlichen Strukturen werden sich, wie schon Parker (1963) und
andere in Kapitel 3.2 zitierte Autoren vermuteten, in ihren Plasmaeigenschaften von-
einander unterscheiden. Dichte, Geschwindigkeit und Temperatur des Plasmas sowie

die Magnetfeldstarke konnen leicht variieren. Dies kann sich in Form von Fluk-
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tuationen in den genannten Parametern duflern. Diese Fluktuationen miissen von
jenen Modulationen unterschieden werden, die durch Fluktuationen und Turbulenz

im Sinne der MHD-Theorie hervorgerufen werden.

Der Einflul von Alfvénischen Fluktuationen auf die Protonengeschwin-
digkeit

Die im Sonnenwind vorkommenden MHD-Fluktuationen sind vor allem, den Alfvén-
wellen dhnliche, Alfvénische Fluktuationen, die das Magnetfeld und die Protonen-
geschwindigkeit in schnellen Sonnenwindstrémen stark beeinflussen (Denskat, 1982).
Da durch diesen Einflu die Auswertung der Protonengeschwindigkeit im Hinblick
auf eventuell vorhandene raumliche Strukturen erschwert wird, wurde eine Methode
entwickelt, die den Einfluf8 der Alfvénwellen auf die Protonengeschwindigkeit entfernt
(Thieme et al., 1988; 1989b). Hierbei wird angenommen, daff nur auswirts propa-
gierende Alfvénwellen die Protonengeschwindigkeit beeinflussen, so da der Anteil
an der beobachteten Protonengeschwindigkeit, der von dem Einflu der Alfvénwellen
stammt, entfernt werden kann. Diese Methode darf angewendet werden, wenn er-
stens der Korrelationskoeffizient [r|, der sich aus den Fluktuationen évp und 6B
der Protonengeschwindigkeit und des Magnetfeldes ergibt, Werte zwischen 0.6 und
1.0 annimmt, und wenn zweitens die mittlere Abweichung vom mittleren Magnet-
feldbetrag ¢ B/B kleiner als 0.2 ist (Burlaga und Turner, 1976). Die so korrigierte
Protonengeschwindigkeit zeigt dann einen dhnlichen Verlauf wie die von Alfvénischen
Fluktuationen weitgehend unbeeinflufte, aber héhere a-Teilchen-Geschwindigkeit.

Um zu erfahren, in welchem Periodenbereich die Alfvénischen Fluktuationen das
Sonnenwindplasma in einem untersuchten schnellen Sonnenwindstrom bei 0.88 AE
beeinflufiten, wurden die spektralen Dichten der beobachteten und korrigierten Pro-
tonengeschwindigkeit und der beobachteten a-Teilchen-Geschwindigkeit berechnet.
Die spektrale Dichte der von Alfvénischen Fluktuationen beeinfluften beobachte-
ten Protonengeschwindigkeit zeigte im Frequenzbereich zwischen 5.3 - 10~° Hz und
1.23 - 107® Hz einen anderen Verlauf als die spektralen Dichten der von Alfvén-
wellen unbeeinfluiten korrigierten Protonengeschwindigkeit und der «-Teilchen-Ge-
schwindigkeit. Daraus konnte geschlossen werden, daf Alfvénische Fluktuationen
mit Perioden bis zu 5.2 Stunden die Protonen und das Magnetfeld beeinflufit hatten.
Alfvénische Fluktuationen mit gréfieren Perioden wurden vermutlich schon auf dem
Weg bis 0.88 AE gedampft (Bruno et al., 1985).

Zum Vergleich wurden die spektralen Dichten der beobachteten Protonen- und a-
Teilchen-Geschwindigkeit eines langsamen Sonnenwindstroms bei 0.84 AE berechnet.
Im gesamten Frequenzbereich waren in den spektralen Dichten keine Unterschiede
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zu erkennen. Die beobachtete Protonengeschwindigkeit im langsamen Sonnenwind

wurde nicht oder nur kaum von Alfvénischen Fluktuationen beeinflufit.

Die Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und a-Teilchen

Auch nach der Entfernung des Einflusses der Alfvénwellen auf die Protonengeschwin-
digkeit in schnellen Sonnenwindstromen bleibt eine Differenz zwischen den Betragen
der korrigierten Protonengeschwindigkeit und der beobachteten a-Teilchen-Geschwin-
digkeit bestehen. Die a-Teilchen sind schneller als die Protonen. Der Betrag der Dif-
ferenzgeschwindigkeit Av,, ndhert sich mit abnehmendem Abstand zur Sonne dem
Betrag der lokalen Alfvéngeschwindigkeit v4 (Marsch et al.,, 1981a). Bisher wurde
diese Abstandsabhingigkeit der Differenzgeschwindigkeit Av,, nur mit der beobach-
teten, von Alfvénischen Fluktuationen beeinfluiten Protonengeschwindigkeit ermit-
telt. Mit Hilfe der korrigierten Protonengeschwindigkeit bot sich nun die Moglichkeit,
die radiale Abstandsabhingigkeit der Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen
und a-Teilchen genauer zu ermitteln. Sie kann Aufschluf iiber die unterschiedliche

Beschleunigung von Protonen und a-Teilchen in Sonnennghe geben.

Fiir die Ausschnitte von insgesamt 17 schnellen Sonnenwindstrémen im Zeitraum
von Ende 1974 bis Ende 1977 wurde die radiale Abstandsabhangigkeit der lokalen
Alfvéngeschwindigkeit v4 und die Differenz Av,pix zwischen korrigierter Protonenge-
schwindigkeit und beobachteter a-Teilchen-Geschwindigkeit berechnet. Die Extra-
polation der erhaltenen Fitfunktionen zur Sonne hin (R < 0.3 AE) ergab, daB die
Differenzgeschwindigkeit Avapx bei ungefahr 0.24 AE im Mittel gleich der lokalen
Alfvéngeschwindigkeit v, ist und dann grofler wird als diese.

In Sonnennzhe bis ungefihr 10 Ry werden Protonen und a-Teilchen vor allem
durch Welle-Teilchen-Wechselwirkungen beschleunigt. Danach ist die Beschleuni-
gung der Protonen abgeschlossen, wihrend die a-Teilchen noch bis zu einem radia-
len Abstand von ungefihr 40 Rg nachbeschleunigt werden (Biirgi und Geiss, 1986).
Als Wellentypen kommen u. a. Alfvénwellen und Ionenzyklotronwellen sowie magne-
toakustische Wellen in Frage (McKenzie et al., 1979; Marsch et al., 1982c; Isenberg
und Hollweg, 1983). Wenn man annimmt, dal die a-Teilchen in Sonnenndhe nur
von Alfvénwellen beschleunigt wiirden, dann wére die lokale Alfvéngeschwindigkeit
vy die obere Grenze fiir die Differenzgeschwindigkeit Av,pe. Diese kénnte dann
bis ungefihr 0.24 AE gleich der lokalen Alfvéngeschwindigkeit v4 bleiben. Danach
wiirden Bremsmechanismen wie Plasmainstabilititen auf kleinen Zeitskalen (Marsch
und Livi, 1987) einsetzen und die Differenzgeschwindigkeit Ava,i gegeniiber der lo-

kalen Alfvéngeschwindigkeit v4 verringern.

Die hohe Differenzgeschwindigkeit innerhalb von 0.3 AE weist auch darauf hin,
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daB, wenn die Protonen auf z. B. 750 km-s~! beschleunigt werden, die a-Teilchen auf
mehr als 1000 km-s~! beschleunigt werden miissen. Diese hohen Geschwindigkeiten
konnte bisher kein Sonnenwindmodell reproduzieren (Biirgi und Geiss, 1986).

Die radialen Gradienten der Protonen-, a-Teilchen- und Elektronentem-

peratur

Um raumliche Strukturen von der Gréflenordnung einiger Grad Carrington-Léange in
den schnellen Sonnenwindstrémen aufzufinden, sollten die Plasmaparameter Dichte,
Geschwindigkeit und Temperatur sowie die zusammengesetzten Parameter Gasdruck,
magnetischer Druck, Gesamtdruck und das Verhéltnis von Gasdruck zu magneti-
schem Druck, das Plasma-f8, im Hinblick auf auffillige Fluktuationen untersucht
werden. Bei der Berechnung von Parametern wie dem Gasdruck bedarf es der
Dichte und Temperatur der Protonen, a-Teilchen und Elektronen. Die Daten der
a-Teilchen und der Elektronen sind jedoch teilweise unvollstandig bzw. gar nicht auf
den Mischbandern verfiigbar. Deshalb wurde eine statistische Analyse iiber die Ab-
standsabhéngigkeiten der Plasmatemperatur aller drei Teilchensorten mit Hilfe der
Daten des Supermischbandes durchgefiihrt. Fiir fehlende Daten auf den Mischbén-
dern sollten diese durch die aus den radialen Gradienten ermittelten Daten ersetzt

werden.

Die Abhéngigkeit der Protonen-, a-Teilchen- und Elektronentemperatur vom ra-
dialen Abstand zur Sonne und von der Geschwindigkeit der Teilchen gibt Auskunft
iber Heizungs- und Kiihlungsprozesse der Teilchen in der #uferen Korona und im
interplanetaren Raum. Eine ausfiihrliche Diskussion der Ergebnisse dieser Analyse
sind bei Thieme et al. (1989a) und Marsch et al. (1989) zu finden.

Im dichten, langsamen Sonnenwind spielt die hohe Coulombreibung die entschei-
dende Rolle fiir die Abkiihlung der einzelnen Teilchensorten, wobei sich keine grofien
Unterschiede zwischen den radialen Gradienten a; in Sonnennihe (R < 0.3 AE)
und zwischen 0.3 AE und 1 AE zeigen. Die Protonen kiihlen nahezu adiabatisch ab
(Schwenn et al., 1981b; Marsch et al., 1982b; Freeman und Lopez, 1985) und verlieren
zusétzlich Energie an die a-Teilchen, wodurch diese immer etwas heier bleiben als
die Protonen und langsamer als adiabatisch abkiihlen (Marsch et al., 1982a; Schwenn,
1983b; Thieme et al., 1989a). Dabei spielt das Verhiltnis von a-Teilchen-Dichte zu
Protonendichte eine groSie Rolle (Hernandez et al, 1987): Je weniger a-Teilchen
im langsamen Sonnenwind enthalten sind, um so heifier sind diese. Die Elektronen
kithlen im Vergleich zu den Ionen noch langsamer als adiabatisch ab. Der zusatzli-
che Aufheizungsbeitrag stammt dabei hauptséchlich aus der Warmeleitung (Hollweg,
1978; Marsch et al., 1989; Pilipp et al., 1989).
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Im schnellen, nahezu stoBfreien Sonnenwindplasma ist das Temperaturverhalten
der Teilchen ganz anders als im langsamen Sonnenwind. Dies hangt vermutlich mit
den Beschleunigungsmechanismen der Teilchen in den Koronaléchern zusammen. In
der oberen Korona muf es ein ausgedehntes Gebiet geben, in dem die Ionen be-
schleunigt und iiber eine Koronatemperatur von 2 - 10° K hinaus aufgeheizt werden.
Besonders die a-Teilchen (und mit ihnen sicherlich die noch schwereren Ionen) wer-
den auf so hohe Temperaturen geheizt, daf8 ihre radialen Temperaturgradienten fiir
R < 0.3 AE positiv werden, wenn man die Ionentemperaturen bei 0.3 AE einfach mit
der Koronatemperatur von 2 - 10% K bei 3 Ry verbindet (Thieme et al., 1989a). Bar-
nes (1979) hatte diesen Zusammenhang schon vermutet, aber bisher konnte er nicht
durch eine Datenauswertung so klar aufgezeigt werden. Jenseits von 0.3 AE kiihlen
die Ionen im schnellen Sonnenwind schneller ab als in Sonnennihe, jedoch immer noch
nicht adiabatisch, was u. a. auf Welle-Teilchen-Wechselwirkungen zuriickzufiihren ist.
Die Dampfung der Alfvénischen Fluktuationen mit zunehmendem radialen Abstand
tragt zur Heizung der Protonen bei (Tu, 1988), wihrend fiir die o-Teilchen Welle-
Teilchen-Wechselwirkungen auf mikroskopischen Skalen eine Rolle spielen (Marsch,
1989). Diese sind jedoch nicht so wirkungsvoll, denn die a-Teilchen kithlen aufierhalb
von 0.3 AE schneller ab als die Protonen.

Im Gegensatz zu den lonen, die in Sonnenndhe sehr stark aufgeheizt werden,
miissen die Elektronen in Sonnennihe zunichst eine adiabatische Abkiihlung erfah-
ren, um an die relativ niedrigen Elektronentemperaturen bei 0.3 AE anschlieflen zu
konnen (Marsch et al., 1989; Pilipp et al., 1989). Im interplanetaren Raum dagegen
kithlen sie viel langsamer ab als in Sonnenndhe. Woher dieser zusétzliche Aufhei-
zungsbeitrag stammt, ist noch weitgehend unklar, denn Wérmeleitung allein ist nicht
ausreichend.

Die Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem Druck im
schnellen Sonnenwind

Nach den Vorbereitungen der Datenauswertung, bei denen

— eine von Alfvénwellen unbeeinfluite korrigierte Protonengeschwindigkeit ermittelt
wurde,

— radiale, geschwindigkeitsabhingige Gradienten fiir die Elektronentemperatur be-
rechnet wurden,

— sowie gemittelte Werte fiir fehlende a-Teilchen-Daten bestimmt wurden,
konnten nun gezielt die Daten der Plasmaparameter und des Magnetfeldes auf das
Vorhandensein von raumlichen Strukturen mit einer Ausdehnung von einigen Grad

Carrington-Lange untersucht werden. Dazu wurden insgesamt 41 schnelle Sonnen-
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windstréme zwischen 0.3 AE und 1 AE von Ende 1974 bis Ende 1977 analysiert. Alle
Daten waren Mittelwerte tiber 20.25 Minuten (30 - 40.5 s).

Zunichst wurde die schon in fritheren Arbeiten (Burlaga und Ogilvie, 1970b; Vel-
lante und Lazarus, 1987; Roberts et al., 1987a, b; Bavassano und Bruno, 1989)
erwahnte Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem Druck im langsamen
und im schnellen Sonnenwind an Hand von Beispielen genauer untersucht. Es zeigte
sich, daB die Antikorrelation zwischen den Druckparametern im langsamen und im
schnellen Sonnenwind unterschiedlich ist. Im langsamen Sonnenwind ist die Anti-
korrelation mit der Sektorgrenze verkniipft, die die entgegengesetzten Polaritédten
des solaren Magnetfeldes im interplanetaren Raum voneinander trennt. Die Anti-
korrelation wird hauptséachlich durch starke, entgegengesetzte Fluktuationen in der
Magnetfeldstarke und der Plasmadichte bewirkt, wahrend die Fluktuationen in der
Temperatur eher gering sind. Der Gesamtdruck iiber die Zeitdauer der antikorrelier-
ten Fluktuationen ist nicht konstant, und das Plasma-#, das gleichsinnig mit dem
Gasdruck fluktuiert, kann hohe Werte annnehmen (8 > 10). Die Antikorrelation
innerhalb schneller Sonnenwindstréme wird dagegen durch starke Fluktuationen in
der Protonentemperatur hervorgerufen, wogegen die antikorrelierten Fluktuationen
in der Plasmadichte und der Magnetfeldstarke nicht so stark ausfallen. Der Gesamt-
druck ist tiber die Zeitdauer der antikorrelierten Fluktuationen ungefahr konstant,
und 3 wird selten groBer als drei.

Der Vergleich der spektralen Dichten der Druckparameter eines langsamen und
eines schnellen Sonnenwindstroms zeigte eine interessante Auffalligkeit: In den spek-
tralen Dichten von Gasdruck, magnetischem Druck und Plasma-£ des schnellen Son-
nenwindstroms befand sich zwischen 3.5° und 5.5° ein signifikantes Maximum in der
Amplitude, das auf statische Strukturen dieser Ausdehnung in dem verwendeten Da-
tensatz hinweist. Die Groflenordnung dieser Strukturen liegt genau in dem mittleren
Skalenbereich, in dem rdumliche Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen erwar-
tet werden. Leider war die Auswertung von spektralen Dichten der Druckparameter
aus anderen schnellen Sonnenwindstrémen selten so deutlich wie hier, da die Maxima
meist nicht signifikant aus dem 95%-Vertrauensbereich heraustraten.

Die beobachteten Antikorrelationen zwischen dem Gasdruck und dem magneti-
schen Druck im langsamen Sonnenwind bei gleichzeitig variierendem Gesamtdruck
deuten nicht auf raumlich stationédre Strukturen mit inneren Druckgleichgewichten.
Als Erklérung fiir die beobachtete Antikorrelation kommen zum einen langsame ma-
gnetoakustische Wellen in Frage, die sich eventuell durch das Verschmelzen von Ma-
gnetfeldlinien an der Sektorgrenze bilden (Feldman, 1984). Eine andere Méoglichkeit
wire, daB die Antikorrelation mit den schon von Klein und Burlaga (1982) unter-
suchten ,magnetischen Wolken“ zusammenhéangt, die eine eher zeitliche Erscheinung
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darstellen und vermutlich von koronalen Massenauswiirfen stammen. Dies soll aber

hier nicht weiter diskutiert werden.

Die beobachtete Antikorrelation zwischen dem Gasdruck und dem magnetischen
Druck im schnellen Sonnenwind und die Konstanz des Gesamtdrucks weisen dagegen
auf raumlich stationédre Strukturen hin, die vom solaren Magnetfeld gepragt worden
sind. Sie stammen mit groBer Wahrscheinlichkeit aus den Koronaléchern, denn es ist
héchst unwahrscheinlich, daB sie sich aulerhalb der Sonnenatmosphéare und innerhalb
von 0.3 AE gebildet haben.

Die Begrenzungen der rdumlichen Strukturen werden dort vermutet, wo der Gas-
druck lokale Minima und der magnetische Druck lokale Maxima zeigt, bei gleichzeiti-
gen lokalen Minima in der Geschwindigkeit von Protonen und a-Teilchen. Im Innern
der Strukturen ist dann die Magnetfeldstirke geringer, und das Plasma ist dichter,
heiBer und stromt teilweise schneller als am Rand.

Auswertung eines Plasma-Line-up

Mit der Messung von nur einer Sonde kénnen zeitliche Variationen im Bereich einiger
Stunden bis zu einem Tag in schnellen Sonnenwindstromen nicht ganz ausgeschlossen
werden. Deshalb wurde ein Plasma- Line-up ausgewertet (Thieme et al., 1989b): Ein
schneller Sonnenwindstrom wurde am 9. Méarz 1976 zuerst von Helios 1 und einen
halben Tag spéter von Helios 2 beobachtet.

Durch das Projizieren der Daten von Helios 2 auf die Bahn von Helios 1 mit
Hilfe der korrigierten Protonengeschwindigkeit konnte die grofie Ubereinstimmung
zwischen den beiden Datensitzen gezeigt werden. Die Winkeldifferenzen Af in Grad
Carrington-Linge zwischen den auffélligen lokalen Minima in der Protonentempe-
ratur der Daten von Helios 2, der projizierten Daten von Helios 2 und der Daten
von Helios 1 wurden miteinander verglichen. Die meisten Winkeldifferenzen waren
im Bereich der Fehlergrenzen gleich. Nur einige Winkeldifferenzen der projizierten
Daten von Helios 2 waren etwas grofer als die entsprechenden Winkeldifferenzen
der Helios-1-Daten. Das deutet darauf hin, dafl diese rdumlichen Strukturen sich
zwischen 0.5 AE und 0.7 AE etwas stirker als radial aufweiteten. Die Werte fiir
die Winkeldifferenzen A6 und damit die Ausdehnung der raumlichen Strukturen lag
zwischen 2.3° und 10.5°.

Alles in allem unterstiitzt die Auswertung dieses Line-up die Interpretation der
Antikorrelation zwischen Gasdruck und magnetischem Druck als Signatur von rdum-
lich stationiren Strukturen in schnellen Sonnenwindstramen. Im Falle dieses Plasma-
Line-up am 9. bzw. 10. Mirz 1976 blieben die réumlichen Strukturen zwischen 0.5 AE
und 0.7 AE erhalten und erfuhren kaum eine Verinderung.
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Tangentialdiskontinuititen als Begrenzungen der rdumlichen Strukturen
in schnellen Sonnenwindstrémen

In den 60er Jahren hatten Parker (1963), McCracken und Ness (1966), Ness et al.
(1966), Siscoe et al. (1968) und Burlaga und Ness (1968) im Zusammenhang mit dem
»Spaghetti“-Modell vermutet, die einzelnen FluBréhren (flow tubes) im Sonnenwind
seien durch Tangentialdiskontinuitaten voneinander getrennt. Deshalb sollte in der
vorliegenden Arbeit festgestellt werden, ob die Begrenzungen der raumlichen Struk-
turen in schnellen Sonnenwindstrémen, die sich durch lokale Minima im Gasdruck
und lokale Maxima im magnetischen Druck sowie hiufig durch lokale Minima in
der Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit auszeichnen, mit der Lage von Tan-
gentialdiskontinuitéten zusammenfallen. Dazu wurden alle 41 Sonnenwindstréme
zwischen Ende 1974 und Ende 1977 auf Richtungsdiskontinuitdten im Magnetfeld
untersucht. Es wurden Kriterien herausgearbeitet, mit denen die zwei Typen von
Richtungsdiskontinuititen — die Tangentialdiskontinuititen und die Rotationsdis-
kontinuitdten — unterschieden werden konnten. Bei den Tangentialdiskontinuititen
handelt es sich um stationére Diskontinuitatsflichen, wahrend die Rotationsdiskonti-
nuitéten sich mit der Alfvéngeschwindigkeit ausbreiten und deshalb als Alfvénwellen
grofier Amplitude angesehen werden koénnen (Barnes, 1979).

Die meisten Richtungsdiskontinuititen in den schnellen Sonnenwindstrémen wur-
den als Rotationsdiskontinuititen klassifiziert — in Ubereinstimmung mit anderen
Arbeiten (Barnstorf, 1980; Neugebauer et al., 1984; Alexander et al., 1988). Nur
ganz wenige wurden als Tangentialdiskontinuitéten identifiziert. Diese fallen jedoch
nur ganz selten mit der Lage der lokalen Extrema im Gasdruck und im magnetischen
Druck zusammen. Tangentialdiskontinuitéten kommen also nicht als Kandidaten fiir
die Grenzen der raumlichen Strukturen in Frage. Dies schliefit allerdings nicht aus,
daB es sich bei den Extrema um Diskontinuititsflichen handelt, die verschiedene
Plasmazustinde voneinander trennen. Sie fallen nur nicht in die fiir Richtungsdis-
kontinuitaten aufgestellte Definition, dal sich die Richtung des Magnetfeldvektors
innerhalb weniger Sekunden abrupt andert — die beobachteten Extrema im Gas-
druck und im magnetischen Druck werden mindestens einige Minuten lang gemessen.
Vielleicht sind die Tangentialdiskontinuitdten nur leicht identifizierbare, extreme Bei-
spiele einer Familie von kontinuierlichen Druckungleichgewichten (Barnes, 1979).

Entwicklung eines einfachen Fluirohrenmodells

Es wurde ein einfaches Modell entwickelt, um zu untersuchen, ob die Helios-Sonden
raumliche Strukturen, die sich aus den Koronaléchern in den interplanetaren Raum
in schnellen Sonnenwindstromen fortsetzen, beobachten konnen, und ob aus diesen

123



Messungen auf den mittleren Durchmesser der Strukturen geschlossen werden kann.
Dazu wurde ein durch FluBréhren strukturierter Teilchenstrom simuliert, der in einem
Winkelbereich in der oberen Korona bei 10 Rg mit einem fiir die Flufiréhren cha-
rakteristischen Geschwindigkeitsprofil startet. Das Geschwindigkeitsprofil des Teil
chenstroms sollte sich durch einen Schnitt durch mehrere Fluirhren ergeben, deren
Querschnitte kreisférmig sind. Hierbei wurde angenomumen, dafl das Plasma in der
Mitte der FluBrohre chneller strdémt als am Rand. AuBierdem sollten die Radien der
Flufrohren nicht konstant sein und der Abstand der Flufrohrenmittelpunkte von der

Flugbahn der Sonde variieren.

Ein solches durch Minima und Maxima ausgezeichnetes Geschwindigkeitsprofil des
Teilchenstroms wurde in Abhingigkeit vom radialen Abstand zur Sonne zwischen
0.3 AE und 1 AE untersucht. Es zeigte sich, dafl die Geschwindigkeitsgradienten
am ,,vorderen* Rand der Fluiréhren mit sunehmendem Abstand von der Sonne sehr
schnell sehr steil werden. Ein Verschmelzen der Flufiréhren zu grofleren Einheiten
kann jedoch nicht geschehen, da die Diffusion des Plasmas quer zu den Magnetfeld-
linier: wegen der extrem hohen elektrischen Leitféhigkeit des Plasmas in Richtung
der M gnetfeldlinien nicht wirksam ist. Die erhdhte Magnetfeldstirke am Rand der
Fluf: 6hren bewirkt nur eine seitliche Ablenkung der Teilchen, so dafl die Strukturie-
rung des Plasmas durch die Flufirdhren erhalten bleibt und die Sonden diese auch

beobachten konnen.

Es wurde auBerdem untersucht, wie grof die Anzahl der FluBrohren, die die Sonde
durchfliegt, sein muf, damit man einen deutlichen Hinweis auf den mittleren Durch-
messer der kreisférmigen Flurohren erhalten kann. Dabei variierten die Durchmes-
ser der FluBrohren mittels einer Gaufischen Normalverteilung, und die Abstiinde der
FluBrohrenmittelpunkte von der Flugbahn der Sonde waren gleichverteilt. Es zeigte
sich, daf} eine Beobachtung von 300 FluBréhren schon eine statistisch signifikante

Aussage tiber den mittleren Durchmesser der FluBrohren zulaft.

Der mittlere Durchmesser der in schnellen Sonnenwindstrémen gemesse-

nen raumlichen Strukturen

In allen 41 auswertbaren schnellen Sonnenwindstrémen von Ende 1974 bis Ende 1977
wurden nun die zeitlichen und raumlichen Abstinde zwischen den lokalen Minima
im Gasdruck bzw. zwischen den gleichzeitig gemessenen lokalen Maxima im magne-
tischen Druck bestimmt, um eine Abschitzung iiber den mittleren Durchmesser der
riumlichen Strukturen zu erhalten. Es ergaben sich insgesamt 281 Werte fiir die
Abstinde zwischen den Extrema, die einigermaBen gleichmiBig tber die radialen

Abstiande von der Sonne verteilt sind.
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Die Haufigkeit der verschiedenen Absténde zwischen den Begrenzungen der réum-
lichen Strukturen wurde als Funktion der Beobachtungszeit bzw. des beobachteten
Winkelbereichs aufgetragen und in vier verschiedene Intervalle des radialen Abstands
zur Sonne sortiert. Die Verteilung der Durchmesser in Abhéngigkeit von der Be-
obachtungszeit ist sehr breit mit einem Maximum bei fiinf Stunden und zeigt keine
Abhéangigkeit vom radialen Abstand zur Sonne. Dagegen ist die Verteilung der Durch-
messer in Abhéngigkeit vom beobachteten Winkelbereich zwischen 0.3 AE und 0.5 AE
sehr schmal und wird breiter fiir 0.5 AE bis 1 AE. Zwischen 0.3 AE und 0.5 AE liegt
das Maximum des Histogramms zwischen 1° und 2°, wahrend sich das Maximum mit

zunehmendem radialen Abstand zu einem Durchmesser von 1.5° bis 4° verschiebt.

Dieses Ergebnis ist iiberraschend. Es wurde davon ausgegangen, dafl sich die
raumlichen Strukturen in schnellen Sonnenwindstrémen mit zunehmendem Abstand
von der Sonne radial aufweiten und deshalb konstant in ihrer Winkelausdehnung
bleiben. Von einem Beobachter im interplanetaren Raum aus gesehen, miifiten dann
die raumlichen Strukturen in ihren zeitlichen Abmessungen gréfer werden. Dies ist
nicht der Fall.

Bei der Auswertung des Plasma-Line-up hatte es beim Vergleich der beiden Da-
tensitze von Helios 1 und Helios 2 schon einen Hinweis darauf gegeben, dafl einige
raumliche Strukturen sich stirker als radial aufweiten. Dies wird nun bestitigt.
Nolte et al. (1977) hatten in ihrer Analyse des hinteren Teils von schnellen Sonnen-
windstrémen zeigen koénnen, da sich das Plasma mit zunehmendem Abstand zur
Sonne mehr, als das bei normaler radialer Aufweitung méglich wire, in Richtung des
Plasmas des benachbarten langsamen Sonnenwindstroms ausdehnt.

Nichtradiale Aufweitung der Strukturen ist aber nur eine Erklirungsméglichkeit
fiir die beobachtete Abstandsabhéngigkeit der mittleren Durchmesser. Eine andere
Erklarung liefert die mogliche Zerstorung der Grenzen der Strukturen durch Zer-
fallsprozesse. Mit zunehmendem radialen Abstand zur Sonne und abnehmender
Magnetfeldstirke wichst der EinfluB von z. B. Reibungseffekten, die die Grenzen
zerstoren und zu einer Verschmelzung der Strukturen zu gréfieren Einheiten fithren.
Als Reibungseffekte kommen solche in Frage, die sich durch die Dampfung der ma-
gnetoakustischen Wellen — Landau-Dampfung — (D’Angelo et al., 1981) und durch
die Kelvin-Helmholtz-Instabilitat (Korzhov et al., 1984) ergeben.

Fazit

Zusammengefaft ergibt sich folgende Interpretation: Magnetische Strukturen in den
Koronalochern, wie Plumes und Makrospiculae, die mit dem Netzwerk in der darun-

terliegenden Chromosphire verkniipft sind, werden nicht in der oberen Korona durch
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vollstindige Homogenisierung des Plasmas zerstort, sondern bleiben erhalten und
setzen sich in schnellen Sonnenwindstrémen in den interplanetaren Raum fort. Dort
sind sie durch Unterschiede in der Magnetfeldstérke und in der Dichte, Geschwindig-
keit und Temperatur des Plasmas erkennbar. Thre Grenzen lassen sich durch erhéhte
Magnetfeldstarken und einen niedrigeren Gasdruck identifizieren, wobei der Gesamt-
druck tiber die Strukturen konstant bleibt. Im Innern der Strukturen ist das Plasma

dichter und heifler, und die Teilchen bewegen sich in der Mitte schneller als am Rand.

Die Strukturen, die sich im Zentrum eines Koronalochs befinden, weiten sich in der
Korona im Bereich des Alfvénischen kritischen Radius kaum mehr als im sphérisch-
symmetrischen Fall auf (Levine et al., 1977) und besitzen bei 0.3 AE noch den mitt-
leren Durchmesser von 2°. Mit wachsendem Abstand von der Sonne und stirkerer
Abnahme des magnetischen Drucks relativ zum Gasdruck wichst aber der Einflufl von
Zerfallsprozessen auf die Grenzen der Strukturen sowie die nichtradiale Aufweitung
der Strukturen im 6stlichen Teil der schnellen Sonnenwindstréme. Dadurch nimmt
der mittlere Durchmesser der raumlichen Strukturen mit wachsendem radialen Ab-
stand zu, und es wird immer schwieriger, die raumlichen Strukturen aufzufinden und
als solche zu identifizieren. Da sich die meisten Weltraumsonden, die den Sonnen-
wind beobachten, in Erdbahnnihe aufhalten, ist hierin der Grund zu sehen, warum

der schnelle Sonnenwind bisher als homogen und strukturlos angesehen wurde.
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Anhang

Liste der wichtigsten verwendeten Symbole und Abkiirzungen

A Anisotropie des Plasmas
AE Astronomische Einheit
B Carrington-Breite

B Magnetfeldvektor

B, ungestortes Magnetfeld

< B > mittleres Magnetfeld

B Magnetfeldbetrag

C* Einheit des Drucks (107'° dyn-cm~?)
d Abstand, z. B. zwischen zwei Sonden
Ewin  kinetische Energie

Emag magnetische Energie

EA  exzentrische Anomalie der Ellipse
ED yentweder-oder-Diskontinuitat“

EUV  Extremes Ultraviolett, bis 100 A

e Elliptizitat

e 23 Eigenvektoren

F Frequenz
J Zufallszahl (Gleichverteilung)
] Startwert (Gleichverteilung)

KD  ,keine Diskontinuitat®

k Boltzmann Konstante
/4 Halbparameter aus der Ellipsengleichung
M Kovarianzmatrix

MA  mittlere Anomalie der Ellipse
MHD Magnetohydrodynamik

my Masse der Protonen

Mg Masse der a-Teilchen

N Anzahl der Daten

Ne Anzahl der Elektronen pro cm™
3

3

n, Anzahl der Protonen pro cm™
Ng Anzahl der a-Teilchen pro cm™3
Pgas  Gasdruck

Prag magnetischer Druck
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Ptot

RD

Sk(f)

18R

Vsma
Up

Vpk

Vo
wq,2
zi(t)
Xi(f)

XY 2

6B
bv
8§Z*
Avgy
Ava,,k

At

AI.Z,S
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Gesamtdruck

radialer Abstand zur Sonne

Radius der Sonne
Rotationsdiskontinuitt
Korrelationskoeffizient

Werte der spektralen Dichte

Tage

Temperatur der Elektronen

Temperatur der Protonen

Temperatur der a-Teilchen
Tangentialdiskontinuitét

Zeit

Umlaufzeit der Sonden

Zufallszahlen (Normalverteilung)
Alfvéngeschwindigkeit
Schallgeschwindigkeit

Geschwindigkeit der schnellen magnetoakustischen Welle
Geschwindigkeit der Protonen
korrigierte Geschwindigkeit der Protonen
Geschwindigkeit der a-Teilchen
Zufallszahlen (Normal- bzw. Gleichverteilung)
MefBwerte

Fourierkoeffizienten der MeBwerte

solar-ekliptische Koordinaten eines Vektors

Plasma-f# — Verhaltnis von Gasdruck zu magnetischem Druck
durch Alfvénwellen verursachte Stérung des Magnetfeldes

durch Alfvénwellen verursachte Stérung der Plasmageschwindigkeit
Elsasser-Variable, durch Alfvénwellen verursachte Fluktuationen in B und v
Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen- und
a-Teilchen-Geschwindigkeit

Differenzgeschwindigkeit zwischen korrigierter

Protonen- und a-Teilchen-Geschwindigkeit

kleinstes MeBzeitintervall

Wellenlange

Eigenwerte der Eigenvektoren e ;3

Plasmadichte

Rotationsgeschwindigkeit der Sonne



R
o

£ et @V ™M DD
S

Standardabweichung

Winkel zwischen der radialen Richtung und der Richtung der
Archimedischen Spirale

Winkel zwischen der radialen Richtung und der Richtung des
Magnetfeldes

Winkel der Carrington-Lénge

Winkeldifferenzen in der Carrington-Lange

Azimutwinkel des Magnetfeldes

Elevationswinkel des Magnetfeldes

Winkel Sonde-Sonne-Perihel

Winkel zwischen den Einheitsvektoren Av,p und AB
Winkel zwischen B und vgma

Winkel zwischen vp und v,

Winkel zwischen vpy und v,

Spreizwinkel zwischen zwei aufeinanderfolgenden Magnetfeldvektoren
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