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Zusammenfassung

Im Rahmen dieser Arbeit entwickeln wir ein dreidimensionales Modell
des Sonnenwindes, welches die Vorhersage des Weltraumwetters bis in
fiinf astronomische Einheiten ermdoglicht. Wir verwenden dazu Messda-
ten des Satelliten WIND. Ein Modell der Lage der heliosphérischen Strom-
schicht wird aus den Beobachtungen der Raumsonde Ulysses wahrend
des “Fast-Latitude-Scans” gewonnen. Der Lage der Stromschicht kénnen
wir ein charakteristisches Verhalten der magnetohydrodynamischen Ob-
servablen zuordnen, da zumindest bis zur Erdbahn die koronale Pragung
die Struktur des Sonnenwindes bestimmt.

Unser Modell kann Kompression und Verdiinnung als Folge der dyna-
mischen Wechselwirkung zwischen schnellem und langsamem Sonnen-
wind im Einklang mit Beobachtungen in situ reproduzieren. Weiterhin
kann gezeigt werden, dass dieses Modell die sekundédren Effekte der
Kompression wie Stromungsablenkungen, die Bildung von korotieren-
den Stofswellen und die Nivellierung der Radialgeschwindigkeit konsi-
stent mit Beobachtungen interplanetarer Raumsonden wiedergibt. Die
raumliche Orientierung der korotierenden Wechselwirkungszonen ist be-
stimmt von der Starke der dynamischen Wechselwirkung und verursacht
ihrerseits ein charakteristisches Verhiltnis von meridionaler zu azimuta-
ler Stromungsablenkung.

Schliefilich untersuchen wir die Stérungsausbreitung im dreidimensio-
nal strukturierten Sonnenwind. Unter der Annahme, dass durch korona-
le Masseauswiirfe verursachte Storungen jenseits einer astronomischen
Einheit vergleichsweise schwach sind, wird die rdumliche Struktur sol-
cher Stérungen primar bestimmt durch die Morphologie des ungestorten
Sonnenwindes.






Abstract

Within the scope of this work we develop a threedimensional model of
the solar wind, which allows the prediction of space weather up to five
astronomical units. For that purpose we use measured data of the sa-
tellite WIND. A model of the location of the heliospheric current sheet
is gained from observations by the spacecraft Ulysses during the “fast-
latitude-scan”. The location of the current sheet can be attributed with
a characteristic behaviour of the magnetohydrodynamic observables, as
the coronal imprint determines the structure of the solar wind, at least up
to the orbit of earth.

Our model is capable of reproducing compression and rarefaction as a
consequence of the dynamical interaction between fast and slow solar
wind, consistent with in situ observations. Furthermore we can show
that this model can reproduce the secondary effects of the compression
such as streamdeflection, the forming of corotating shocks and the level-
ling of the radial velocity, in accordance with observations by interpla-
netary spacecrafts. The spatial orientation of the corotating interaction
regions is determined by the strength of the dynamical interaction and
causes a characteristic ratio of meridional and azimuthal streamdeflecti-
on.

Finally we examine the propagation of disturbances in the threedimen-
sionally structured solar wind. Under the assumption, that disturbances
caused by coronal mass ejections are comparably weak beyond one astro-
nomical unit, the spatial structure of such a disturbance is determined
primarily by the morphology of the undisturbed solar wind.
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KAPITEL 1

EINLEITUNG

Die Trajektorie der interplanetaren Raumsonde Ulysses ist seit dem Vor-
beiflug am Jupiter im Februar 1992 um ungefdhr 80° gegen die Bahnebe-
ne der Planeten geneigt. Diese besondere Bahn ermoglichte erstmals die
Uberquerung der polaren Regionen der Sonne und die Beobachtung des
dort entspringenden Sonnenwindes. Der bis dahin vornehmlich in der
Ekliptik gemessene Sonnenwind kann dadurch in einen dreidimensiona-
len Kontext gestellt werden.

Die zeitliche Variation von Plasma und Magnetfeld koronalen Ursprungs
bestimmt das Weltraumwetter bei der Erde. Als Weltraumwetter be-
zeichnet man den Zustand des lokalen interplanetaren Mediums, das
iiber die Wechselwirkung mit der irdischen Magnetosphére den Lebens-
raum des Menschen beeinflussen kann.

Ziel dieser Arbeit ist die Beschreibung des Weltraumwetters jenseits der
Erde bis zur Bahn des Jupiter. Entsprechend der aus den Beobachtungen
durch Ulysses gewonnenen Vorstellung iiber die dreidimensionale Struk-
tur des interplanetaren Plasmas wird in dieser Arbeit ein zeitabhédngi-
ges, magnetohydrodynamisches Modell in drei Raumdimensionen ent-
wickelt.

Unsere Vorgehensweise gliedert sich dabei in mehrere Schritte. Zunéchst
wird ein zweidimensionales Modell der magnetohydrodynamischen Ob-
servablen auf einer Kugelschale vom Radius der Erdbahn erstellt. Dazu
benutzen wir Messdaten des Satelliten WIND, der sich wihrend des hier
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betrachteten Zeitraumes in der Ndhe des irdischen Lagrangepunktes L1
befindet. Von dieser Messung gelingt der Sprung in die zweite Dimen-
sion durch ein Modell tiber die Lage der heliosphéarischen Stromschicht.
Dazu benutzen wir Magnetfeldmessungen von Ulysses wahrend des Pe-
riheldurchganges im Friihjahr 1995. Dahinter steckt die Annahme, dass
die Struktur des Sonnenwindes bei der Erde bestimmt wird durch die
rdumliche Struktur der koronalen Quellregionen und dass fiir diese die
Stromschicht ein guter Indikator ist.

Das hier gewdhlte Zeitintervall ist gekennzeichnet durch eine Sonne ge-
ringer Aktivitdt und einer fast stationdren Korona. Dies erlaubt es, zeit-
liche Variationen von Beobachtungen im interplanetaren Raum primér
rdaumlichen Variationen in einem mit der Sonne rotierenden Koordina-
tensystem zuzuordnen. Unser Modell wird deshalb in einem solchen
Koordinatensystem entwickelt.

Die dritte Dimension erschliefst sich dann unter Anwendung einer nu-
merischen, magnetohydrodynamischen Simulation. Dies ermdoglicht die
Vorhersage der Plasma- und Magnetfeldparameter in drei raumlichen
Dimensionen. Damit kann das hier vorgestellte Modell das Weltraum-
wetter bei Jupiter aus Beobachtungen bei der Erde vorhersagen.

Neben der reinen Vorhersage des Weltraumwetters sind aber auch die
entstehenden dynamischen Objekte im Sonnenwind an sich von Interes-
se. Wir werden diese Strukturen in ihrer radialen Entwicklung beschrei-
ben und die dynamischen Effekte erldutern. Zwischen Erde und Jupiter
dndert sich die Sonnenwindmorphologie durch den Riickgang der koro-
nalen Pragung zu Gunsten dieser dynamischen Objekte. Eine Erweite-
rung des untersuchten Gebietes ist zwar moglich, aber mit hohen zusitz-
lichen Anforderungen an die technischen Kapazititen verbunden, wenn
nicht auf numerische Auflosung verzichtet werden soll. Unser Interesse
an der Strukturdnderung des Sonnenwindes begriindet die Auswahl des
Abstandsintervalles.

Weiterhin werden wir die Ausbreitung von Stérungen in dem im rotie-
renden Koordinatensystem stationdren Sonnenwind beispielhaft darstel-
len, wobei wir ein von Ulysses beobachtetes transientes Ereignis verwen-
den werden.

Wir beginnen unsere Ausfithrungen mit der Darstellung der dynami-
schen Struktur der Heliosphére in Kapitel 2. Dort beschreiben wir die
radiale Evolution des Sonnenwindes von der Korona bis in die dufiere
Heliosphdre anhand von Beobachtungen und Modellen.

In Kapitel 3 erldautern wir das von uns entwickelte Modell. Wir tiiber-
priifen kurz die Anwendbarkeit der magnetohydrodynamischen Theorie
und beschreiben unser Verfahren zur Bestimmung der Randbedingun-
gen fiir die numerische Simulation.

In Kapitel 4 validieren wir zundchst unser Modell durch den Vergleich



der simulierten Daten mit den Beobachtungen durch Ulysses, um dann
die radiale Evolution der Observablen zu diskutieren.

Die Ausbreitung von Stérungen im Sonnenwind, verursacht durch tran-
siente Ereignisse wird in Kapitel 5 dargestellt. Dabei sollen primér die
prinzipiellen Effekte der Stérungsevolution im Sonnenwind diskutiert
werden.

Wir schlieffen diese Arbeit mit einer Zusammenfassung und einem kur-
zen Ausblick in Kapitel 6.






KAPITEL 2

DIE DYNAMISCHE STRUKTUR
DER HELIOSPHARE

2.1 Die Heliosphdre — das Habitat des Sonnen-
windes

Der Sonnenwind entspringt als kontinuierlicher Teilchenstrom der sola-
ren Korona und ist damit aufs Engste verbunden mit dortigen plasma-
physikalischen Prozessen. In seiner radialen Evolution durchlduft er dy-
namische Prozesse, die zur Ausbildung charakteristischer Strukturen in
den Observablen des Plasmas und des Magnetfeldes fiihren. Aufgrund
der Rotation der Sonne und unterschiedlicher koronaler Quellregion des
Sonnenwindes beobachtet man korotierende Strukturen, die ndherungs-
weise stationdr in einem mit der Sonne rotierenden Koordinatensystem
sind.

Im Folgenden sollen die Grundlagen der dynamischen Struktur der drei-
dimensionalen Heliosphére dargestellt werden. Als Heliosphére bezeich-
net wir den Raum, der von solarem Plasma befiillt ist. Er ist topolo-
gisch getrennt von dem ihn umgebenden interstellaren Plasma, vermut-
lich durch eine so genannte Abschlussstofiwelle (engl. ,Termination
Shock”), gefolgt von der Heliopause, die in einem idealen Bild eine
Durchmischung der beiden Plasmapopulationen unterbindet. Sollte das
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interstellare Medium, iiber das man nur sehr eingeschriankt Aussagen
machen kann, nicht zuletzt mangels Messungen in situ, mit Uberschall-
geschwindigkeit in Bezug auf die Heliosphédre anstromen, so bildet sich
eine weitere StofSwelle, die heliosphérische BugstofSwelle.

Aussagen tiiber die genaue Grofie der Heliosphire sind zur Zeit nur aus
Modellen moglich, lediglich eine untere Grenze fiir die Lage der Ab-
schlussstofiwelle kann aus den Messdaten der Raumsonde Voyager 1 ge-
wonnen werden. Diese hat bis in einem Abstand von ungefahr 13 Billio-
nen Kilometern (ca. 85 Astronomische Einheiten, AE) offenbar noch kein
direktes Indiz fiir den Durchflug durch die Abschlussstofswelle gefunden
hat. Voyager 1 ist die am weitesten von der Sonne entfernte Raumsonde
und bewegt sich grob in Richtung des anstromenden interstellaren Plas-
mas. Vorhersagen iiber die Lage der Abschlussstofiwelle gehen von 80
bis 100 AE (Fichtner und Scherer [2000]) , die Heliopause liegt wahrschein-
lich zwischen 150 und 200 AE in Anstromrichtung.

In der Abschlussstofswelle werden die plasmaphysikalischen Eigenschaf-
ten des Sonnenwindes fundamental gedndert — er verliert eine seiner we-
sentlichsten Eigenschaften, da er von einer Uberschallstrémung in eine
Unterschallstromung tibergeht. Die Geschwindigkeit des Sonnenwindes
variiert —jenseits einiger Sonnenradien — bis zur AbschlussstofSwelle zwi-
schen ungefahr 400 und 800 km/s. Der Sonnenwind ist im allgemeinen
hypersonisch, also deutlich schneller als die lokale Schallgeschwindig-
keit. Diese hohen Geschwindigkeiten erreicht er innerhalb eines kriti-
schen Radius von einigen Sonnenradien, wie Messungen zeigen und das
Modell von Parker [1958] vorhersagt. Innerhalb dieser Region — vom ko-
ronalen kritischen Radius r. bis zur AbschlussstofSwelle — erstreckt sich
der Sonnenwind in einer ,Blase” , deren dynamisches Verhalten im Fol-
genden erldutert werden soll.

Im Rahmen der Zielsetzung dieser Arbeit werden wir unsere Darstel-
lung jedoch auf den inneren bis mittleren Bereich der Heliosphire be-
schranken. Weiterhin beschranken wir unsere Darstellung auf grofiskali-
ge Strukturen, deren Beobachtungen in situ hdufig tiber mehrere Stunden
bis Tage geht.
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2.2 Die Entstehung des Sonnenwindes in der Ko-
rona

2.2.1 Quasistationdre Konfiguration der Korona

Wir beginnen unsere Darstellung des Sonnenwindes mit der Beschrei-
bung seiner Entstehung. Abbildung 2.1 ist eine Komposition verschiede-
ner Ergebnisse, von innen nach aufien sind dort Beobachtungen im ex-
tremen Ultraviolett des Experimentes EIT auf dem Satelliten SOHO, ter-
restrische Koronographenbeobachtungen des Mauna Loa Solar Observato-
ry und Aufnahmen des Experimentes LASCO/C2 , ebenfalls auf SOHO,
dargestellt. Durch diese Experimente wird die Korona bis in 6 Sonnenra-
dien (Ry) abgebildet. Umschlossen wird die Abbildung durch ein Polar-
diagramm der von der interplanetaren Raumsonde Ulysses gemessenen
Sonnenwindgeschwindigkeit. Die Farbkodierung der Geschwindigkeit
in Abbildung 2.1 gibt die Polaritdt des Magnetfeldes an, unter der wir
das Signum der Radialkomponente verstehen.

Das Bild der Korona in Abbildung 2.1 ist typisch fiir Zeitrdume um das
Minimum solarer Aktivitdt. Aufgrund der relativen Stationaritdt der Ko-
rona beziehen sich alle folgenden Aussagen, soweit nicht anders angege-
ben, auf Zeiten des solaren Minimums, auf die Auswirkung des solaren
Zyklus und des Maximums solarer Aktivitdt werden wir spéter kurz ein-
gehen.

In Abbildung 2.1 erkennt man zungenférmige Regionen heifien Plasmas,
die zur Zeit des solaren Minimums im allgemeinen um die Aquatorebe-
ne herum angeordnet sind und die Sonne vollstindig umfassen (Wang
[1996], Koutchmy [2001]). Sie werden in der englischen Literatur als , Stre-
amer” bezeichnet. Es bildet sich eine relativ dichte und heifle Plasma-
schicht in der Korona, die eingebettet ist in geschlossene Magnetfeldre-
gionen. Als geschlossene Feldlinien bezeichnet man solche, die an zwei
Punkten in der Photosphére verankert sind und als Bogen oder Schlaufe
in die Korona hineinragen. Die Hohe der geschlossenen Feldlinien reicht
bis tiber 1.5 Rgy. Umschlossen werden diese von helmférmigen Struk-
turen, die man aufgrund ihres Aussehens dann als , Helmet-Streamer”
bezeichnet, die in Breiten zwischen 30° und 45° verankert sind (Srivasta-
va und Schwenn [2000], Abbildung 2.1).

Uber den polaren Regionen existieren die so genannten koronalen Locher,
in denen es zu deutlich weniger Emissionen kommt, was darauf hindeu-
tet, dass dort die Temperaturen und Dichten geringer sind. Weiteres Cha-
rakteristikum dieser Regionen ist, dass man iiber ihnen ,offene” Feldli-
nien umgekehrter Magnetfeldpolaritidt vorfindet, die erst aufierhalb der
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ULYSSES/SWOOPS Speed (kms’)
Los Alamos

Space and Atmospheric Sciences

ULYSSES/MAG
EIT (NASA/ESA)

Mauna Loa MK3 (HAO)
LASCO C2 (NASA/ESA)

Imperial College
® Outward IMF
Inward IMF

Abbildung 2.1:  Die dreidimensionale Struktur des Sonnenwindes: Messungen der
Geschwindigkeit von Ulysses (Polardiagramm), die Farbkodierung entspricht dem ge-
messenem Signum des Magnetfeldes. Als Hintergrundbild erkennt man eine Aufnah-
me von SOHO/LASCO, die den Zusammenhang mit den koronalen ,Streamern” ver-
deutlicht. Quelle: http://swoops. | anl.gov/lascoswoops. ht m , McCo-
mas et al. [1998]

Heliosphdre geschlossen werden und somit von der Photosphére in den
interplanetaren Raum hineinragen.

Die Flache des Vorzeichenwechsels im interplanetaren Raum bezeichnet
man als heliosphérische Neutralschicht oder Stromschicht. Eine sche-
matische Darstellung der koronalen Feldtopologie ist in Abbildung 2.2
gegeben, die in ihrer Komplexitdt zwar eher der Zeit maximaler sola-
rer Aktivitdt entspricht, die Typologie koronaler Strukturen jedoch in all-
gemeiner Form charakterisiert. Liegt ein ,Helmet Streamer” zwischen
zwei Koronaldchern unterschiedlicher Polaritét, so liegt die Stromschicht
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/ sector
~ boundary

Source
Surface

Abbildung 2.2:  Schematische Darstellung der koronalen Feldtopologie (aus Cravens
[1997]). Die koronale Struktur ist bestimmt von Verteilung Regionen offener (,,coronal
hole”) und geschlossener (,helmet streamer”) Feldlinien. Fiir einen Beobachter stellt
die Stromschicht die ,sector boundary” dar, die in den interplanetaren Raum abgebildet
wird.

zwischen den ein- und auslaufenden Feldlinien. Sie beginnt in radia-
ler Richtung oberhalb der Region geschlossener Feldlinien. Beobachtun-
gen des interplanetaren Magnetfeldes zeigen eine , Sektorstruktur” (Ness
und Wilcox [1967]) des Magnetfeldes, die Grenzen der Sektoren einer be-
stimmten Polaritdt konnen der Stromschicht zugeordnet werden, siehe
Abbildung 2.2. Die Lage der Stromschicht ist bis in einige astronomische
Einheiten von fundamentaler Bedeutung fiir die Struktur des in situ be-
obachteten Sonnenwindes, allerdings nur als passiver Indikator der Ko-
ronastrukturen.

2.2.2 Der Parkersche Sonnenwind

Bis Ende der fiinfziger Jahre entwickelte sich ein Bild der so genannten
Superkorona, einer Ausdehnung der Korona bis weit in den interplaneta-
ren Raum hinein. So wurden Storungen des Radiosignals von Galaxien
beobachtet, die auf eine Ausdehnung der Korona bis mindestens 20 R,
hindeuteten (Vitkevitch [1957]).

Neben den solar-terrestrischen Beziehungen war die Antikorrelation der
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Intensitdt kosmischer Strahlung und der Sonnenfleckenrelativzahl (als
Mafs der solaren Aktivitdat) bekannt (Forbush [1954]), aber nicht zuletzt
die Arbeit von Biermann [1951], die die Existenz einer solaren Korpus-
kularstrahlung zur Erkldrung von ionischen Kometenschweifen forder-
te, setzt den Rahmen fiir die Arbeit von E. Parker (Parker [1958], Parker
[1960], Parker [1963]).

Das Modell von Parker benutzt eine Fluidbeschreibung des Plasmas der
Korona unter Vernachldssigung des Magnetfeldes, bei einer rein sphéri-
schen Abstromung, bei der sich ein dynamisches Gleichgewicht zwischen
Druckgradientenkraft und solarer Gravitation einstellt. Diese Losung ist
nicht statisch, wohl aber stationdr. Der die Abstromung treibende Druck-
gradient hdngt ab von der Energiezufuhr des Plasmas wéhrend seiner
Abstromung. In einem ersten Ansatz beschreibt Parker [1958] eine iso-
therme Korona.

Aus der Schar der entstehenden Losungen ist nur die physikalisch sinn-
voll, bei der die Stromung von einem koronalen Radius 1y eine streng
monoton wachsende Radialgeschwindigkeit aufweist. Diese so genannte
kritische Losung ist charakterisiert dadurch, dass sie in einem kritischen
Radius 1. von einer Unterschallstromung in eine Uberschallstrémung
tibergeht. Wegen der Vernachldssigung des Magnetfeldes ist die Schall-
geschwindigkeit hier die einzige charakteristische Geschwindigkeit. Fiir
T > 1. nimmt die Beschleunigung stark ab und die supersonische Ge-
schwindigkeit des Sonnenwindes ist dann fast konstant.

Eine Verbesserung des isothermen Parkermodelles erreicht man durch
einen so genannten Polytropenansatz, der einen Zusammenhang von
Dichte und Druck parametrisiert (Parker [1963]), mit dem Effekt, dass
es einen Warmebeitrag gibt, der an die Expansion des Gases gekoppelt
ist, siehe Kapitel 3. Diese Formulierung erlaubt Uberginge zwischen ei-
ner isothermen Expansion (hier kompensiert der polytrope Warmeterm
gerade die Volumenarbeit der Expansion) und einer adiabatischen Ex-
pansion (dabei verschwindet der Warmeterm), ohne jedoch die Energie-
gleichung in vollem physikalischem Umfang zu l6sen. Das Parkermo-
dell beschreibt somit das Prinzip der Entstehung des Sonnenwindes: die
Energiezufuhr stellt sicher, dass die Temperatur des Plasmas auch in ei-
nigen Sonnenradien noch so hoch ist, dass das Gas der Gravitation der
Sonne supersonisch entkommen kann. Parker [1964] zeigt, dass ein belie-
biges Temperaturprofil T(r), welches schwécher als proportional zu 1!
abfillt, eine Abstromung koronalen Plasmas durch den kritischen Radi-
us erzwingt und somit einen supersonischen Sonnenwind zur Folge hat.
Jenseits des kritischen Punktes hat die Energiezufuhr einen vergleichs-
weise geringeren Einfluss (Barnes [1992]). Barnes et al. [1995] zeigen,
dass Warmeleitung nicht alleine ausreicht, um die hohen Werte von Mas-
sefluss und Geschwindigkeit tiber Koronalochern zu erkldren, sondern,
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dass zum Beispiel MHD-Turbulenz und Dissipation von Wellen eine Rol-
le spielen miissen.

Im Modell der idealen Magnetohydrodynamik (siehe Kapitel 3) folgt das
Magnetfeld der Bewegung des Plasmas, in das es eingebettet ist. An die-
sem Punkt nun bekommt auch bei einem homogenen Sonnenwind die
Rotation der Sonne und somit der koronalen Quellregion von Plasma
und Magnetfeld eine wichtige Bedeutung. In der rein radialen Expan-
sion des Plasmas bleibt das Magnetfeld topologisch tiber die Feldlinien
mit seiner Quellregion verbunden, was dazu fiihrt, dass sich eine spi-
ralférmige Struktur entwickelt. Nimmt man an, dass im mit der Sonne
rotierenden Koordinatensystem die Lorentzkraft verschwindet, so erhalt
man zusammen mit der Quellenfreiheit des Magnetfeldes folgende Glei-
chung fiir das interplanetare Magnetfeld im Parkermodell (Hundhausen
[1972]):

2

.

B, = Bo(To,eo,d?o)T—g (2.1)

By = 0 (2.2)
Q 2

By = —Bo(To,00, do) v® sine% (2.3)

T

Wobei B, das Magnetfeld am Fuffpunkt der Feldlinie in einem Referenz-
radius 19, Q) die solare (siderische) Rotationsperiode, v, die Radialge-
schwindigkeit, 8 die komplementire Breite' und ¢ die Linge ist. Geo-
metrisch lassen sich die Feldlinien als (Parker-) Spiralen auf einem Ke-
gelmantel des Offnungswinkels 0 interpretieren. Da das Signum des Ma-
gnetfeldes hier keine Bedeutung hat, ldsst sich in diesem Modell eine be-
liebige Polaritdtsverteilung in 1, in den interplanetaren Raum abbilden.

2.2.3 Der dreidimensionale Sonnenwind

Die Raumsonde Ulysses hat als erste und bislang einzige Raumsonde den
Sonnenwind bis in hohe heliosphérische Breiten gemessen. Die Trajekto-
rie von Ulysses ist in Abbildung 2.3 schematisch dargestellt. Die Messung
von Ulysses in Abbildung 2.1 beginnt nach dem Vorbeiflug am Jupiter im
Mairz 1992 in 5.4 AE (rechte Hilfte der Abbildung 2.1), um dann im Sep-
tember 1994 zundchst den Siidpol in einer Breite von 80°S (2.3 AE) zu
tiberqueren. Im Mai 1995 findet der erste Periheldurchgang statt (1.3AE),

'Wir werden in dieser Arbeit sowohl die heliographische Breite A als auch die kom-
plementére Breite 8 = 90° — A benutzen. Wir geben A iiberall dort den Vorzug, wo wir
raumliche Strukturen beschreiben, 6 wird von uns vornehmlich im mathematischen
Kontext verwendet.
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um im Juli 1995 dann in A = 80°N (2.0 AE) tiber den Nordpol zu fiihren.
Die in Abbildung 2.1 dargestellte Messung endet im Aphel im Oktober
1997 bei 5.4 AE. Trotz der grofien rdumlichen und zeitlichen Variatio-
nen zeigt sich der Sonnenwind in hohen Breiten tiberraschend homogen.
Die mittleren Geschwindigkeiten liegen fiir [A| > 36° bei 758 km s~
(McComas et al. [2000]). Wie aus den Koronabeobachtungen deutlich
wird, befinden sich in diesem Zeitraum die Koronaldcher ausschliefSlich
in hohen Breiten, diesen kann man die homogenen, schnellen Sonnen-
windzustdnde zuordnen. Anschaulich ist dieses in Abbildung 2.1 durch
das Hintergrundbild der koronalen Strukturen verdeutlicht, wobei je-
doch beachtet werden muss, dass es sich dabei um eine Momentaufnah-
me handelt, wogegen die Ulysses-Messungen in diesem Bild tiber 5 Jahre
gehen. Dies dndert aber nichts an der qualitativen Giiltigkeit dieser Aus-
sage.

In einem Band von ca. +30° um den Aquator jedoch erkennt man ein
anderes Bild: es treten deutliche Minima in den Geschwindigkeiten auf.
Man beachte, dass die linke Halfte der Abbildung 2.1 den Periheldurch-
gang in 1.3 AE, die rechte das Aphel in 5.4 AE darstellt. Wie wir spéter
noch ausfithren werden, sind diese beobachteten Strukturen periodisch
mit der solaren Rotationsperiode. Im gleichen Breitenintervall beobach-
tet man deshalb im Aphel mehr Minima der Geschwindigkeit als im Peri-
hel, da der Periheldurchgang bedeutend schneller ist als der Apheldurch-
gang (deshalb wird im englischen die Bezeichnung , Fast Latitude Scan”
benutzt). Nicht nur die Geschwindigkeit, sondern alle plasmaphysikali-
schen Parameter sowie das Magnetfeld zeigen in diesem ,Band der Son-
nenwindvariabilitit” (Gosling et al. [1995b]) um die Aquatorebene eine

Ulysses
North Polar Pass 1996 First Solar Orbit
Jun-Sep 1995

1997

Earth Orbit 1998

i Jupiter Fly-by
/  Feb 1992

Perihelion
Mar 1995 \ Launch 1991

\
+06.10.1990 Jupiter Orbit
1995 &

1993

South Polar Pass 1994
Jun-Nov 1994

¥ Ulysses position on 01.10.1997

Abbildung 2.3:  Die Trajektorie von Ulysses, dargestellt in einem Blickwinkel von
15° iiber der Ekliptik. Quelle: ht t p: / / ww. hel i 0. est ec. esa. nl / U ysses
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deutlich stiarkere Schwankung als in den zuvor beschriebenen Regionen
des schnellen Sonnenwindes.

Tatsdchlich ist der stete Wechsel zwischen hohen und niedrigen Sonnen-
windgeschwindigkeiten fiir alle ekliptikalen Raumsonden der Normal-
fall, weshalb schon friith ein Bild vom Sonnenwind in zwei Zustinden
entstanden ist (Neugebauer und Snyder [1966]). Dieses Bild wird durch die
Ulyssesmission insofern relativiert, als dass der schnelle Sonnenwind,
zumindest zum solaren Minimum, rdumlich gesehen eher als ,Regelfall”
betrachtet werden kann als der langsame — in der raumlichen Verteilung
kommen beide Zustdnde nicht paritédtisch vor. Insofern ist der langsame
Sonnenwind nicht der ,Ruhezustand” des Sonnenwindes (Hundhausen
[1972]), auch in einer ,ruhigen” Korona sind beide Sonnenwindzustdnde
Folge der unterschiedlichen koronalen Quellregionen.

Da die Regionen geschlossener Feldlinien in der Korona auch mit der
Lage der Stromschicht assoziiert werden kénnen (siehe Abbildung 2.2),
liegt es nahe, die Beobachtungen im interplanetaren Raum entsprechend
ihrer Lage in Bezug auf die Stromschicht zu gliedern. Da, wie bereits
erwdhnt, die koronale Polarititsverteilung des Magnetfeldes in den in-
terplanetaren Raum abgebildet wird, sollte es moglich sein, interplane-
tare Messungen von Plasma um die Stromschicht herum ihren korona-
len Quellregionen zuzuordnen. Wie wir spéter noch ausfiihren werden,
behélt der Sonnenwind bis in einen gewissen Abstand in einem anschau-
lichen Sinne die Erinnerung an seine koronale Herkunft, und diese ist in
Abwesenheit starker dynamischer Vorgidnge gekoppelt an die Lage der
Stromschicht im interplanetaren Raum.

Man stellt fest, dass man der Stromschicht in einem statistischen Sin-
ne bestimmte Eigenschaften des Plasmas zuordnen kann (Borrini et al.
[1981]). Eine der statistischen Eigenschaften der Stromschicht ist, dass
dort die Geschwindigkeit minimal ist. Interpretiert man die Stromschicht
als 'koronale Pragung’ im interplanetaren Raum, so lassen sich die oben
beschriebenen Minima der Geschwindigkeit den Fufspunkten der Strom-
schicht in der Korona zuordnen.

Dass die Zuordnung der Messungen des langsamen Sonnenwindes zu
den Regionen geschlossener Feldlinien gerechtfertigt ist, zeigt sich durch
Messungen mit SOHO/LASCO (Sheeley et al. [1997], Wang und Sheeley ]Jr.
[1997], Wang et al. [1998]), bei denen Unregelmifigkeiten des Plasmas,
eingebettet in eine radiale Abstromung, beobachtet werden und als In-
dikator der Geschwindigkeit des Sonnenwindes oberhalb der Regionen
mit geschlossenen Feldlinien dienen. Diese Beobachtungen des ,langsa-
men” Sonnenwindes zeigen eine starke Variabilitdt der Geschwindigkei-
ten, ganz im Gegensatz zu seinem Pendant, dem schnellen Sonnenwind
der Koronal6cher.

Fiir die Entstehung des langsamen Sonnenwindes werden Modelle dis-
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kutiert, mit denen Plasma tiber Rekonnexion aus den geschlossenen Ma-
gnetfeldregionen auf offene Feldlinien gelangen kann (Wang et al. [1998],
Fisk und Schwadron [2001]). Aber auch die Ubergangsregion von korona-
len Lochern zu den geschlossenen Feldlinien wird als mogliche Quelle
des langsamen Sonnenwindes gesehen (Neugebauer [1999], Esser [2001]).
Es ist nicht ausgeschlossen, dass die Variabilitdt des langsamen Sonnen-
windes ihre Ursache auch darin hat, dass verschiedene Mechanismen
gleichzeitig am Werk sind.

Innerhalb weniger Sonnenradien bewirkt der starke Magnetfelddruck
iiber den Koronaldchern einen nichtradialen Transport in Richtung der
Stromschicht (Suess und Smith [1996]), oder, wenn Koronaltcher gleicher
Magnetteldpolaritit durch geschlossene Feldlinienregionen getrennt
sind, in Richtung einer Konvergenzlinie (Burlaga [1995]). Da das Plas-
mabeta, das Verhdltnis von Plasmadruck zu magnetischem Druck, in der
radialen Expansion anwéchst, verliert die nichtradiale Stromung an Be-
deutung und der interplanetare Raum ist homogen durchsetzt von ra-
dial stromendem Sonnenwind. Der mittlere radiale magnetische Fluss
zeigt im interplanetaren Raum keine Breitenabhédngigkeit mehr (Smith
et al. [1995]). Nichtradiale Stromungen erlangen erst im Zuge der dy-
namischen Wechselwirkungen wieder an Bedeutung.

2.24 Der solare Zyklus und koronale Masseauswiirfe

Die als solarer Zyklus bezeichnete, langzeitliche Variation der Aktivitét
der Sonne hat ihre Ursache in der globalen Umkonfiguration des solaren
Magnetfeldes. Der klassische Index zur Darstellung dieser periodischen
Variation ist die Sonnenfleckenrelativzahl (Stix [1989]), die ihr Maximum
in Phasen der globalen Umorientierung des solaren Magnetfeldes hat,
sieche Abbildung 2.4. Dieses ,solare Maximum” trennt zeitlich stabile
koronale Magnetfeldkonfigurationen von jeweils umgekehrter Polaritat.
Nach unserer Zielsetzung (Kapitel 1) ist im Rahmen dieser Arbeit insbe-
sondere der Zeitraum des ,Fast-Latitude-Scans” von Ulysses von Interes-
se, also in der Zeit abklingender Aktivitdt in der Umgebung des solaren
Minimums.
Qualitatives Kennzeichen des solaren Maximums ist das Auftreten ge-
schlossener Magnetfeldregionen der Korona bis in hohe heliographische
Breiten und umgekehrt die Existenz von Koronaléchern auch in niedri-
gen Breiten. Aufgrund der Komplexitit der Koronastruktur tritt wahrend
des solaren Maximums die Bedeutung der heliosphéarischen Stromschicht
als einfacher Indikator zuriick, die Stromschicht existiert dann nicht not-
wendigerweise als eine einzige, die Sonne umfassende Fldche.

Eine der wesentlichen Auswirkungen der solaren Aktivitdt im Sonnen-
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wind ist die starke Zunahme der transienten, eruptiven Storungen der
Korona, die als koronale Masseauswiirfe (engl. ,,Coronal Mass Ejection”,
CMEs) bezeichnet werden. Diese Ereignisse, die plotzlich Material aus
der Korona in das interplanetare Medium injizieren, kénnen zu einem
signifikanten Eintrag an Masse und Energie in den Sonnenwind fiihren.
Die mit einem CME verbundene Masse kann zwischen 102 und 10" kg
betragen (Low [1996]). Die Haufigkeit des Auftretens von CMEs nimmt
zum solaren Maximum hin stark zu, so dass zu diesen Zeiten bis zu 40%
der Sonnenwindmasse von CMEs stammt, im Gegensatz zu nur einigen
Prozent wihrend des solaren Minimums (Webb [2001]) .

Die Entstehung der koronalen Masseauswiirfe ist eng gekoppelt an die
Evolution der Korona und des solaren Magnetfeldes innerhalb der 22-
jahrigen Periode des solaren Zyklus. Die Quelle der mit ihnen verbun-
denen plotzlichen Massefreisetzung ist das in den geschlossenen Ma-
gnetfeldregionen enthaltene Material. CMEs entstehen hadufig durch die
Zerstorung von koronalen ,Streamern” (Low [1996]). Bei solchen Ereig-
nissen kann das koronale Magnetfeld dem Bestreben des Plasmas, der
Korona zu entweichen, nicht mehr Einhalt gebieten (Low [2001]). Dieses
Versagen des Magnetfeldes, Plasma an die Korona zu binden, geschieht
plotzlich und entsprechend spektakuldr sind Beobachtungen koronaler
Masseauswiirfe.

Die Rate, mit der geschlossene koronale Magnetfeldregime tibergehen
in plotzlich expandierende Plasmastrukturen (den CMEs), variiert mit
dem solaren Zyklus. Beobachtet man zum Beispiel mit SOHO/LASCO
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Abbildung 2.4:  Zeitlicher Verlauf der internationalen, monatlichen Sonnenflecken-
relativzahl (Quelle: SIDC, RWC Belgium, World Data Center for the Sunspot In-
dex, Royal Observatory of Belgium).
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wihrend des solaren Minimums etwa einen koronalen Masseauswurf
innerhalb einiger weniger Tage, so sind dies wihrend des solaren Ma-
ximums bis zu 5 pro Tag (Gurman [2001]). CMEs sind offenbar ein Me-
chanismus, mit dem die Sonne Verwindungen des Magnetfeldes, die im
Zuge der Umkonfiguration der globalen Feldtopologie auftreten, abbau-
en kann (Webb [2001]).

Die plétzliche Injektion von Masse und Energie in das interplanetare Me-
dium fiihrt zu teils starken Storungen, die sich im Sonnenwind ausbrei-
ten. Interplanetare Manifestationen der koronalen Masseauswiirfe bein-
halten unter anderem Stofswellen (Sheeley Jr. et al. [1985]), das Auftreten
von bidirektionalen, feldlinienparallelen Elektronen (Gosling et al. [1987])
sowie so genannte magnetische Wolken (Burlaga et al. [1981]). Diese
Eigenschaften sind h&ufig, aber nicht notwendigerweise, gemeinsames
Charakteristikum einer interplanetaren Stérung, verursacht durch einen
koronalen Masseauswurf (,Interplanetary CME”, ICME).

2.3 Die radiale Evolution des Sonnenwindes

Trotz der prinzipiell radialen Expansion des Sonnenwindes kommt es
zwischen den Plasmen aus topologisch unterschiedlichen Quellregionen
zu dynamischen Wechselwirkungen, die sich sehr gut im Rahmen der
magnetohydrodynamischen Theorie beschreiben lassen (siehe dazu Ka-
pitel 3).

Wesentliche Elemente der grofiskaligen Sonnenwindevolution bestehen
aus Kompression und Verdiinnung von Plasma sowie der Existenz raum-
lich diskontinuierlicher Anderungen der Plasmaparameter unter Wah-
rung von magnetogasdynamischen Erhaltungssitzen. Jenseits seines kri-
tischen Radius ist die dominierende Energie des Sonnenwindes die kine-
tische (Schwenn [1990]). Die dynamischen Wechselwirkungen bestimmen
sich aus den Unterschieden der Geschwindigkeit der Plasmaregionen,
die wiederum gekoppelt sind an die koronalen Quellregionen und an
die solare Rotation. Im Folgenden soll nun diese dynamische Wechsel-
wirkung in der Heliosphére dargestellt werden.

Wir gliedern unsere Darstellung priméar rdumlich nach ihrem heliozen-
trischen Abstand, aber auch nach den Typen beobachteter Strukturen,
weshalb es durchaus zu Uberschneidungen beider Einteilungskriterien
kommen kann. Als innere Heliosphédre verstehen wir hier den Bereich
von der Korona bis jenseits der Erdbahn bei ungefdhr 2 AE. Hier treten
so genannte Kompressionszonen auf, ohne dass diese durch so genann-
te Stoffwellenpaare eingerahmt wéren. Das Auftreten dieser Stofswellen
und damit die dynamische Evolution der Kompressionszonen bestimmt
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den Anfang der mittleren Heliosphédre, deren weiteres Kennzeichen ein
Riickgang solarer und das Auftreten interstellarer Einfliisse ist. Das Ende
der mittleren Heliosphére setzen wir, wieder etwas willkiirlich, bei der
Bahn Plutos, also bei ungefdahr 40 AE. Die dufsere Heliosphére erstreckt
sich von dort bis iiber die AbschlussstofSswelle des Sonnenwindes und en-
det an der Heliopause, also — je nach Modellvorstellung — zwischen 100
und 150 AE. Diese Einteilung soll helfen, die Entwicklung dynamischer
Strukturen im Sonnenwind strukturiert darstellen zu konnen.

2.3.1 Die innere Heliosphire
2.3.1.1 Das Plasma der inneren Heliosphire

Ein typisches Beispiel gemessener Plasmaparameter um das solare Mini-
mum zeigt Abbildung 2.5, hier sind Stundenmittelwerte des Plasmaexpe-
rimentes SWI? und des Magnetometerexperimentes MFI ® des Satelliten
WIND fiir zwei aufeinander folgende Carringtonrotationen dargestellt.
WIND befindet sich zu dieser Zeit in der Nahe des irdischen Lagrange-
punktes L1 und damit permanent im Sonnenwind. Das Vorzeichen der
Radialkomponente des Magnetfeldes ist farblich kodiert (griin fiir B, > 0,
rot fiir B, < 0). Man erkennt deutlich zwei Hochgeschwindigkeitsstrome
(mit v, > 600km/s), die unterschiedlichen Magnetfeldsektoren zuge-
ordnet werden kénnen und somit aus unterschiedlichen Koronaléchern
stammen. Diese treten in beiden Carringtonrotationen auf und stellen so-
mit periodische, korotierende Strukturen dar. Die heliographische Brei-
te von WIND variiert in diesem Zeitintervall von 3.5° nordlicher Breite
bis 7° nordlicher Breite, weshalb Effekte aus der Breitenabhidngigkeit der
Strukturen nur schwach in Erscheinung treten sollten.

Charakteristisch ist das Verhalten am Ubergang vom langsamen zum
schnellen Sonnenwind. Zunéchst erkennt man, dass die Hochgeschwin-
digkeitsstrome nicht symmetrisch sind, der Anstieg auf die hohen Ge-
schwindigkeiten erfolgt sehr viel schneller als der Abfall auf die niedri-
gen. Aufgrund der quasistationdren Rotation des Plasmas bedeutet dies
unterschiedliche raumliche Gradienten der Geschwindigkeit. Von beson-
derem Interesse sind die Regionen, in denen diese Gradienten grofs sind,
denn dort liegen auch lokale Maxima der Dichte und des Magnetfeld-
betrages. Auch die meridionale und azimutale Geschwindigkeit zeigen
in den Ubergangsbereichen zum schnellen Sonnenwind ein charakteri-
stisches Verhalten, dass sich durch einen Vorzeichenwechsel ausdriickt.
Das Dichtemaximum wird gefolgt von einem Maximum der Temperatur,

2Quelle: ht t p: // web. mi t . edu/ af s/ at hena/ or g/ s/ space/ ww/ wi nd. ht m
3Quelle: Dr. R.P. Lepping, NASA, Goddard Space Flight Center
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die korreliert ist mit der Geschwindigkeit.

Da in solchen Zeitintervallen nahe des solaren Minimums die Korona nur
ausgesprochen schwachen zeitlichen Verdnderungen unterliegt, kann
man in einem mit der Sonne rotierenden Koordinatensystem eine sta-
tiondre Struktur erwarten (Hundhausen [1972]). In einem solchen Ko-
ordinatensystem sind die Stromlinien des Plasmas zunéchst durch die
Parkerspiralen gegeben. Aufgrund der Stationaritédt sind die Stromlinien
auch Trajektorien des Plasmas. Im Folgenden seien die Geschwindigkei-
ten im rotierenden Koordinatensystem X' mit V' und die im Fixsternsy-
stem C mit V notiert. Dann gilt fiir ein ohne Wechselwirkungen expan-
dierendes Plasma in K’

v, = W (2.4)
vy = 0 2.5)
vy = —Qgrsin O (2.6)

wobei ) die Rotationsperiode der Sonne ist, die wir hier als konstant
annehmen. Die Gleichung fiir eine Stromlinie (also auch die einer Feld-

linie) lautet dann unter der Annahme, dass v, = const (Hundhausen
[1972]):
V,
T—To ——m (b — do) (2.7)

Demnach sind die Parkerspiralen fiir kleine Geschwindigkeiten ,enger”
gewickelt als fiir groffe. Hat man als Funktion von ¢ auf einem festen
Breitenkreis eine Variation der Geschwindigkeiten, so werden diese in
den interplanetaren Raum, hier zundchst unter Vernachldssigung der
Wechselwirkungen zwischen den unterschiedlichen Geschwindigkeits-
regimen, abgebildet. Ohne dynamische Wechselwirkungen liangs der
Stromlinie ldsst sich ein beliebiger Punkt im Raum nach Gleichung 2.7
eindeutig auf einen Punkt (1o, 0, ¢o) abbilden (wenn v, = const langs
der Stromlinie, Schwenn [1990]), und somit auf die Parameter der koro-
nalen Quellregion, wenn wir 1y dort ansetzen.

Die Tatsache, dass selbst in ekliptikalen Breiten fast durchgehend auch
schnelle Sonnenwindanteile sichtbar sind, deren Quellregionen jedoch
mit den Koronaldchern assoziiert sind, bedeutet, dass die Ausldufer die-
ser zum solaren Minimum im Prinzip polaren Koronal6cher bis in mitt-
lere Breiten herunterreichen. Die heliosphérische Stromschicht als Tren-
nungsebene zwischen den Feldlinien aus koronalen Léchern unterschied-
licher Polaritdt ist somit im allgemeinen gewellt und entspricht nach
Alfvén [1977] dem anschaulichen Bild eines wirbelnden Ballerinarocks.
Zumindest in der inneren Heliosphére bis 1 AE ist die koronale Pragung
(Borrini et al. [1981]) dominierend gegeniiber eventuellen dynamischen
Effekten, und somit die gemessene heliosphirische Geschwindigkeits-
struktur eng gekoppelt an die Lage und Form der Stromschicht.
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Abbildung 2.5:  Plasma- und Magnetfelddaten der Raumsonde WIND withrend der
Carringtonrotationen 1895 und 1896 als Funktion des Tages des Jahres 1995. Intervalle
mit By > 0 sind griin, solche mit B, < 0 rot dargestellt, wobei der Sektor positiver
Magnetfeldpolaritit zu dieser Zeit der Nordhemisphiire zugeordnet werden kann.
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Eine gewellte Stromschicht hat zur Folge, dass auch in ekliptikalen Brei-
ten der schnelle Sonnenwind auftritt.

Im einfachsten Bild lasst sich eine solche Struktur der Stromschicht er-
kldren, wenn man fiir das solare Magnetfeld einen gegen die Rotations-
achse der Sonne geneigten Dipol annimmt. Man erhdlt dann eine si-
nusférmige Stromschicht auf einer Sphére r > 15, deren Amplitude vom
Offnungswinkel «; zwischen Dipol- und Rotationsachse abhingt. Ein
dquatorialer Beobachter, der in K ruht, sieht dann pro solarer Rotation
genau zwei Magnetfeldsektoren (Zhao und Hundhausen [1981]). Klares
Indiz fiir die Kopplung an die Magnetfeldtopologie ist die Tatsache, dass
man in einem Hochgeschwindigkeitsstrom immer nur eine Magnetfeld-
polaritdt beobachtet (Schwenn [1990]), ganz im Gegenteil zu den Regi-
men langsamen Sonnenwindes. Obwohl tatsdchlich solche einfachen 2-
Sektor-Strukturen konsistent mit einem geneigten solaren Dipol gemes-
sen werden, kann die tatsdchliche Stromschichstruktur auch um das sola-
re Minimum herum prinzipiell komplizierter sein (so zum Beispiel wéhr-
end des ,Fast Latitude Scans” von Ulysses). Die unter Umstdnden kom-
plizierte Lage der Regionen geschlossener Feldlinien in der Korona spie-
gelt sich in der Form der Stromschicht in der inneren Heliosphére wieder,
eingebettet in die beiden Hemisphédren unterschiedlicher magnetischer
Polaritat.

Wo in Rotationsrichtung schneller Sonnenwind auf langsamen trifft, lie-
gen die Stromlinien nach Gleichung 2.7 dichter. Der Einfachheit halber
wollen wir zundchst ignorieren, dass sich bei einer Variation der Ge-
schwindigkeiten die durch Gleichung 2.7 definierten Linien auch schnei-
den konnen. Ein Plasmavolumen in einer Region, in der die Stromlinien
dichter liegen, wird komprimiert, was unter anderem zu einer Erh6hung
der Dichte fiihrt.

Solche in der Tat beobachteten Strukturen im Sonnenwind (siehe Abbil-
dung 2.5) werden als korotierende Wechselwirkungszonen (engl. ,Coro-
tating Interaction Region”, CIR) bezeichnet. In ihrem riickwértigen Be-
reich folgt langsamer auf schnellen Sonnenwind, dort liegen die Stromli-
nien weiter auseinander und die Dichte nimmt ab. Ihre Analogie finden
diese magnetohydrodynamischen Objekte in den, im Sinne von Courant
und Friedrichs [1948] ,einfachen”, Kompressions- und Verdiinnungswel-
len der Gasdynamik.

Kompression im Sonnenwind als Kennzeichen der Wechselwirkung ko-
ronaler Quellregionen unterschiedlicher Geschwindigkeiten zeigt eine
Breitenabhingigkeit, bei der die Effekte in der Aquatorebene am stirk-
sten sein sollten und an den Polen iiberhaupt keine kompressible Wech-
selwirkung auftritt, wenn die Plasmaparameter am Pol sich als Funkti-
on der Zeit nicht &ndern (Burlaga [1995]). Nach Gleichung 2.8 sind die
Stromlinien dort radiale Strahlen, so dass es unter der Pramisse der Sta-
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tionaritdt am Pol nicht zu Wechselwirkungen kommen kann.

In unserem Beispiel in Abbildung 2.5 liegt der erste Hochgeschwindig-
keitsstrom positiver Polaritdt zwischen den Tagen 117 und 118 (bezie-
hungsweise den Tagen 144 und 145 der folgenden Carringtonrotation)
und stammt aus der Nordhemisphédre. Der zweite, breitere Hochge-
schwindigkeitsstrom zwischen Tag 122 und 128 (Tag 150 und 155 in der
folgenden Carringtonrotation) ist von entgegengesetzter Polaritdt und
entstammt dem siidlichem Koronaloch. Vor den Hochgeschwindigkeits-
stromen beobachtet man in beiden Carringtonrotationen Erh6hungen der
Dichte und des Magnetfeldbetrages, der Gesamtdruck in dieser Region
vor den Hochgeschwindigkeitsstromen ist erhcht, es handelt sich um ko-
rotierende Wechselwirkungszonen (CIR) zwischen Regimen langsamen
und schnellen Sonnenwindes.

Nicht jede Erhohung der Dichte jedoch ist auf dynamische Kompression
zuriickfiihrbar, formal kann ein gemessener Dichtewert entweder wech-
selwirkungsfrei aus der koronalen Quellregion an den Ort des Beobach-
ters transportiert worden sein oder ist in dynamischer Wechselwirkung
zwischen unterschiedlichen Geschwindigkeitsstroémen entstanden. Oh-
ne genaue Kenntnis der Evolution eines Plasmaelementes ist dies fiir ei-
ne Raumsonde, die ja nur eine Punktmessung an einem intrinsisch drei-
dimensionalen Problem vornimmt, nicht zu unterscheiden. Tatsdchlich
erkennt man in Abbildung 2.5 auch solche Erhéhungen des Druckes und
des Magnetfeldbetrages, bei denen man keine sie treibenden Hochge-
schwindigkeitsstrome identifizieren kann.

Dichteerhthungen, die nicht eindeutig in Zusammenhang gebracht wer-
den konnen mit einem Hochgeschwindigkeitsstrom, der fiir die Kom-
pression verantwortlich ist, werden auch als ,Noncompressive Density
Enhancements” (Gosling et al. [1977]) bezeichnet. Eine Erkldrung fiir sol-
che Strukturen kann nach Schwenn [1990] ein ,,Ausquetschen” der Kom-
pressionszone sein, wenn meridionaler Transport die Dichteerh6hung
von der sie zundchst erzeugenden Geschwindigkeitsstruktur weg trans-
portiert.

Es kommt zur Ausbildung nichtradialer Stromungen in der Nahe der
Kompressionszonen, Ursache dafiir ist der mit der Kompression verbun-
dene Gradient im thermischen sowie dem magnetischen Druck, der die-
se Stromungen als sekundére, dynamische Effekte erzeugt. Die Richtung
der erzeugten Stromung héngt ab von der genauen Lage des Druckgradi-
enten im Raum. Die Azimutalkomponenten entstehen, da die Kompres-
sionszone im Ubergangsbereich vom langsamem zu schnellem Sonnen-
wind liegt, also zwischen zwei Parkerspiralen und damit Normalenan-
teile sowohl in Radialrichtung als auch in Azimutalrichtung haben. Aber
auch Meridionalkomponenten werden erzeugt, wenn die Lage der Kom-
pressionszone dariiber hinaus noch eine Breitenabhédngigkeit hat. Wie
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Vorzeichen Hochgeschwindigkeitsstrom aus
der Stidhemisphdre Nordhemisphére
Ablenkung || Vorderseite ‘ Riickseite || Vorderseite ‘ Riickseite
Vg O D D ©
Ve ® o o o

Tabelle 2.1:  Zum Ablenkungsverhalten an Kompressionszonen. Unterschieden wird
hierbei, ob der die Kompressionszone treibende Hochgeschwindigkeitsstrom aus der Siid-
oder Nordhemisphiire entspringt. Fiir den Fall, dass die Stromschicht senkrecht auf der
heliosphiirischen Aquatorebene steht, entfillt diese Unterscheidung und es kommt nur
zur Ablenkung in azimutaler Richtung. ve ist positiv in Richtung Siidpol, vy ist positiv
in Rotationsrichtung der Sonne.

wir in Kapitel 4 noch ausfithren werden, ist dies in der Tat der Fall und
die Kompressionszone lédsst sich als eine im Raum geneigte Fldache dar-
stellen, die sich spiralférmig nach aufien erstreckt.

Dabei treten in den Komponenten vy und vy die Ablenkungen héufig
zundchst in die eine, dann in die entgegengesetzte Richtung auf. Ursache
dafiir ist, dass die im Raum geneigte Druckfldche der Kompressionszone
von endlicher Dicke ist und ihre Flichennormalen, die die Richtung der
Druckgradientenkraft angeben, auf ihrer Vorderseite und ihrer Riicksei-
te entgegengesetzt sind. Dabei definieren wir als Vorderseite die Flache,
deren Normale einen positiven Radialanteil hat. Aus der Form der nicht-
radialen Stromung kann somit im Prinzip auf die Orientierung der Kom-
pressionszone im Raum geschlossen werden (Sisccoe et al. [1969]), siehe
Abbildung 2.6 und Tabelle 2.1.

Aufgrund der Kriimmung der Parkerspiralen findet an der Vorderseite
eine Ablenkung in Rotationsrichtung statt, an der Riickseite eine Ablen-
kung in die entgegengesetzte Richtung. Fiir die meridionalen Ablenkun-
gen muss unterschieden werden, aus welcher Hemisphére der die Kom-
pressionszone treibende Hochgeschwindigkeitsstrom stammt, da dies die
Neigung der Kompressionszone in meridionaler Richtung bestimmt. Ver-
allgemeinert ldsst sich sagen, dass eine Ablenkung an der Vorderseite
der Kompressionszone stets dquatorwérts gerichtet ist. An der Riickseite
ist die Ablenkung stets polwaérts gerichtet, und zwar fiir einen Hochge-
schwindigkeitsstrom aus der Nordhemisphére nach Norden, fiir einen
aus der Stidhemisphdre entsprechend nach Stiden.

Das beschriebene Ablenkungsmuster ldsst sich in Abbildung 2.5 zumin-
dest teilweise erkennen. Besonders auffillig ist die Stromungsablenkung
bei Tag 121. Dort sehen wir in zeitlicher Reihenfolge zunéchst eine Ablen-
kung nach Norden und in Rotationsrichtung der Sonne, gefolgt von einer
Ablenkung der Stromung nach Stiden und entgegengesetzt der Rotati-
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Abbildung 2.6: Azimutale und meridionale Ablenkungen der Geschwindigkeit
durch die Druckgradienten an Vorder- und Riickseite der Kompressionszonen (sche-
matische Darstellung). Die Neigung der Isolinien der Radialgeschwindigkeit in Bezug
auf die Rotationsrichtung bestimmt die Orientierung der Kompressionszone, somit lisst
sich durch die Messung der nichtradialen Geschwindigkeiten eine Aussage iiber die Lage
der Kompressionszone machen.

onsrichtung. Der diese korotierende Kompressionszone treibende Hoch-
geschwindigkeitstrom stammt aus der Stidhemisphére. Im rotierenden
Koordinatensystem K’ bewegt sich WIND ndherungsweise in die nega-
tive Azimutrichtung und durchfliegt somit zunichst die Vorderseite der
Kompressionszone. Das nach Tabelle 2.1 gegebene Ablenkungsverhalten
lasst sich damit verifizieren. Auch in der folgenden Carringtonrotation
ist das Ablenkungsmuster dhnlich, allerdings ist die meridionale Ablen-
kung nicht mehr so stark ausgepragt. Bei Tag 123 und Tag 144 existieren
entsprechend dem ISTP Solar Wind Catalog* interplanetare StoSwellen.
Diesen Typus von Sonnenwindstrukturen werden wir spater noch disku-
tieren, es handelt sich dabei um Folgeprodukte der Kompressionswellen
und insofern nicht immer klar von diesen unterscheidbar.

Man erkennt in Abbildung 2.5 jedoch auch, dass das Schema der Ta-
belle 2.1 nicht immer anwendbar ist, so zeigt die zweite korotierende
Kompressionszone bei Tag 117 beziehungsweise Tag 144 keine deutlich
erkennbare meridionale Ablenkung. Dies ist kein Widerspruch zu obi-
gen Ausfithrungen, denn die azimutalen Ablenkungen entsprechen sehr
wohl den Erwartungen aufgrund der Neigung der Parkerspiralen, die
meridionale Ablenkung hingt dagegen von der Breitenvariation der Pa-
rameter ab. Bei fehlender Breitenvariation haben die Druckgradienten an
einer Kompressionszone auch keine Meridionalkomponte. Wie man in
Abbildung 2.5 jedoch auch erkennt, sind die Schwankungen der Kompo-

4(ht t p: ww« spof . gsf c. nasa. gov/ scri pt s/ sw cat/ Cat al og-
events. ht nl , D. Berdichevsky)
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nenten vy und vy relativ grofs, so dass im allgemeinen eindeutige Aussa-
gen iiber die rdumliche Lage von Kompressionszonen aus der Form der
Stromungsablenkungen alleine nicht sicher méglich sind. Auch muss die
Ablenkung an Vorder- und Riickseite nicht notwendigerweise von glei-
cher Stdrke sein, dies ist nur dann der Fall, wenn der Anstieg des Ge-
samtdruckes aus thermischem Druck und Magnetfelddruck an der Vor-
derseite rdumlich symmetrisch zum Abfall des Gesamtdruckes auf der
Riickseite der Kompressionszone ist.

Die beiden Druckgradienten der Vorder- und Riickseite der Kompres-
sionszone haben jedoch auch Anteile in Radialrichtung. Dabei ist der
Druckgradient am Ubergang vom schnellen zum langsamen Sonnenwind
(der Riickseite der Kompressionszone) zur Sonne gerichtet, radial nach
auflen auf der Vorderseite. Der Hochgeschwindigkeitsstrom muss dem-
nach in seiner radialen Entwicklung gegen einen Druckgradienten an-
laufen, was zu einer Reduktion der Radialgeschwindigkeit in diesem Be-
reich fiihrt, die niedrigeren Geschwindigkeiten an der Vorderseite der
Kompressionszone werden durch den dortigen Druckgradienten be-
schleunigt.

Insgesamt fiihrt der radiale Anteil des Druckgradienten zu einer Abfla-
chung des Geschwindigkeitsprofils. Dieses Verhalten wird als ,Stream-
Erosion” bezeichnet (Burlaga et al. [1985b]). In der inneren Heliosphire
beobachtet man die Abnahme der azimutalen Geschwindigkeitsgradien-
ten, die topologisch langs der Parkerspirale mit den radialen Geschwin-
digkeitsgradienten direkt zusammenhéngen. Diese Abnahme ist von 0.3
bis 0.5 AE relativ stark und wird mit den von den Druckgradienten der
Kompressionszonen verursachten sekunddren Stromungen erkldrt
(Schwenn [1990]). Von 0.5 bis 1 AE bleibt das azimutale Geschwindig-
keitsprofil jedoch relativ konstant, was auf ein Gleichgewicht von ,Stream
Erosion” und kinematischer Aufsteilung hindeutet. Als kinematische
Aufsteilung (Burlaga [1995]) bezeichnet man dabei den Effekt, dass das
schnellere Plasma das langsamere zu tiberholen versucht und deshalb
das radiale Geschwindigkeitsprofil steiler wird.

Haufig beobachtet man im Ubergangsbereich vom langsamen zum
schnellen Sonnenwind innerhalb der korotierenden Wechselwirkungs-
zonen (CIR) relativ scharfe Spriinge von Dichte und Temperatur. Diese
Ubergénge werden als ,Stream Interfaces” (engl., Abkiirzung SI, Burla-
ga [1995]) bezeichnet, da sie zwischen einem langsamen Sonnenwindre-
gime geringer Temperatur und vergleichsweise hoher Dichte einerseits
und einem Hochgeschwindigkeitsstrom hoher Temperatur und niedri-
ger Dichte andererseits liegen. Beispielhaft ist ein solches ,Stream In-
terface” in Abbildung 2.7 nach Messungen von WIND dargestellt. Um
den Tag 170.3 (1995) herum sehen wir im Ubergang von einem Gebiet
langsamen Sonnenwindes (v, < 400 km/s) zu einem Hochgeschwindig-
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Abbildung 2.7:  ,Stream-Interfaces” in der inneren Heliosphiire, gemessen von

WIND (Stundenmittelwerte, Farbkodierung wie in Abbildung 2.5). Charakteristikum
dieser Strukturen als Funktion der Zeit sind ein relativ scharfer Dichteabfall und ein
Temperaturanstieg am Ubergang zu einem Hochgeschwindigkeitsstrom, hier ungefihr
bei Tng 170.3 .

keitsstrom (v, > 600 km/s) einen abrupten Abfall der Dichte um einen
Faktor ~ 4 zwischen zwei Datenpunkten der Stundenmittelwerte, gleich-
zeitig wachst die Temperatur innerhalb von 6 Stunden um eine Grofien-
ordnung.

In einem Erkldrungsansatz beschreiben Hundhausen und Burlaga [1975]
dieses als das Produkt der dynamischen Entwicklung der Region zwi-
schen den beiden Geschwindigkeitsregimen aufgrund von kinematischer
Aufsteilung. Liangs eines Breitenkreises nahe der Korona haben in die-
sem magnetohydrodynamischen Modell die Observablen noch einen ste-
tigen Verlauf und erst durch den azimutalen Geschwindigkeitsgradien-
ten entsteht ein diskontinuierlicher Ubergang. Diesem ,evolutiondren
Modell” (Schwenn [1990]) halten Gosling et al. [1978] eine Modellvorstel-
lung entgegen, bei der die ab 0.3 AE beobachteten ,Stream Interfaces”
schon nahe der Sonne diskontinuierlich sind und demnach nicht dyna-
misch im interplanetaren Raum entstehen, sondern aus der Sonnennihe
mit transportiert werden. In Ermangelung von Messdaten innerhalb von
0.3 AE lasst sich dies natiirlich nicht zweifelsfrei kldren; ein Kernproblem
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der Beobachtungen der inneren Heliosphére. In den seltensten Féllen ist
es moglich, eindeutig zwischen dynamischer Evolution und dem Trans-
port schon in der Korona entstandener Strukturen zu unterscheiden.

2.3.1.2 Das interplanetare Magnetfeld in der inneren Heliosphire

Das Verhalten des interplanetaren Magnetfeldes ladsst sich im Mittel sehr
gut durch ein Parkermodell beschreiben, obwohl einerseits auch die zu-
vor beschriebenen dynamischen Effekte eine Rolle spielen und anderer-
seits teils starke Fluktuationen auftreten. Nach Messungen der Helios-
mission (Mariani und Neubauer [1990]) zeigt das radiale Magnetfeld die
nach dem Parkermodell erwartete Proportionalitit zu v2, die Azimutal-
komponente zeigt im Mittel in ihrer radialen Entwicklung eine Proportio-
nalitdt zu v '-'. Letztere Komponente hat aber schon im sphérisch sym-
metrischen Parkermodell eine Abhédngigkeit von der Radialgeschwindig-
keit und nur fiir v, = const kann man eine Proportionalitit zu v~ erwar-
ten. Die Meridionalkomponente des Magnetfeldes schliefSlich ist, wie-
derum im Mittel, gleich Null — obschon hier auf Zeitskalen kleiner als
zwolf Stunden ebenfalls deutliche Abweichungen auftreten kénnen.
Insgesamt ergibt sich folgende Grundstruktur: das Magnetfeld ist in die
radiale Expansion des Plasmas eingebettet, die (offenen) Feldlinien blei-
ben jedoch topologisch verbunden mit ihren koronalen, rotierenden Fuf3-
punkten langs Parkerspiralen. In einem statistischem Sinne ldsst sich das
interplanetare Magnetfeld durch das Parkermodell wiedergeben, wenn
man bei gegebener Radialgeschwindigkeit nach Gleichung (2.1) bis (2.3)
die erwartete lokale Richtung des Magnetfeldes bestimmt (Thomas und
Smith [1980], Forsyth et al. [1996a]). Demnach richten sich die Feldlinien
im Mittel parallel zu den Stromlinien im rotierenden Koordinatensystem
K" aus.

Generell erwartet man bei einer im Raum geneigten und gewellten Strom-
schicht, dass in Abhéngigkeit des Abstandes eines Beobachters von der
Stromschicht im allgemeinen eine dominante Polaritat existiert (Rosen-
berg und Coleman [1969], Smith [2001]). Wir definieren dazu als Polaritéts-
funktion des heliosphérischen Magnetfeldes:

dt’. (2.8)

1 t—l—% B (tl)
Mt, T):= —J u

W=3), Bw)
Dabei ist T eine zundchst beliebige zeitliche Intervalllinge, die in der
folgenden Diskussion gleich der synodischen Rotationsperiode eines Be-
obachters sei. TI(t, T) gibt demnach zu einem Zeitpunkt t das auf dem
zentrierten Zeitintervall der Dauer T gemessene Verhiltnis von positiven
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Abbildung 2.8:  Die heliosphiirische Polaritit TI nach Gleichung 2.8 fiir eine Inter-
valllinge T = 27d. Links das Jahr 1995 fiir WIND, rechts fiir Ulysses A = 82°S bis
A = 82°N withrend des ,Fast Latitude Scans”. Die gestrichelte Kurve ist die heliogra-
phische Breite A.

und negativen Radialanteilen des Magnetfeldes an. Ein Beobachter weit
abseits der Stromschicht befindet sich innerhalb einer vollen Sonnenro-
tation vollstdndig in einem Magnetfeldsektor fester Polaritit, in einem
solchen Fall ist TT entsprechend +1 oder —1. TT = 0 tritt ein, wenn die
Anzahl positiver und negativer Magnetfeldanteile wéahrend einer Son-
nenrotation exakt gleich ist.

Aus der zeitlichen Variation der Polaritatsfunktion, TT(t), kann im Prin-
zip auf die Topologie der Stromschicht geschlossen werden, wenn diese
stationdr im rotierenden Koordinatensystem K’ ist, siehe Rosenberg und
Coleman [1969]. Da ein ekliptikaler Beobachter im heliozentrischen Ko-
ordinatensystem eine Breitenvariation von £7.25° innerhalb eines Jahres
zeigt, lassen sich qualitative Aussagen tiber die Stromschichtform auch in
einem solchen Fall treffen. Wichtig ist allerdings die Pramisse der Statio-
naritdt der koronalen Magnetfeldtopologie, denn auf eine zeitliche Evo-
lution der Stromschicht reagiert TT entsprechend.

Dies wird in Abbildung 2.8 deutlich. Dort ist die Polaritdtsfunktion TT bei
einer Intervalllinge von T = 27d fiir WIND (links) und Ulysses® (rechts)
dargestellt, die gestrichelte Linie ist die heliographische Breite A. Als ek-
liptikale Raumsonde zeigt die Trajektorie von WIND wéhrend des hier
dargestellten Jahres 1995 eine bedeutend schwéchere Breitenvariation als
Ulysses wiahrend des ,Fast Latitude Scans”, entsprechend liegt TT fiir
WIND nie auflerhalb eines Wertebereiches von ungefahr -0.5 bis +0.5. Das
heifdt, es sind nie mehr als ungefdhr 75% der Datenpunkte von nur einer
Polaritat. Dennoch kann man erkennen, dass fiir die erste Halfte des Jah-
res bei WIND die negative Polaritét iiberwiegt, wogegen fiir die zweite

5Quelle: htt p: // hel i 0. est ec. esa. nl / uds01/ ul s.01_a/ aar eadme. ht m
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Halfte des Jahres die positive tiberwiegt, bei sehr starken Schwankungen
von IT.

Bei einer interplanetaren Magnetfeldkonfiguration, die einem gegen die
Rotationsachse der Sonne geneigtem koronalen Dipol entspricht (Zhao
und Hundhausen [1981]), erwartet man, dass es in der Aquatorebene wihr-
end einer vollstindigen Sonnenrotation keine dominante Polaritdt gibt
(also TT = 0), da ein in K ruhender dquatorialer Beobachter pro Sonnen-
rotation genau zwei unterschiedliche Magnetfeldsektoren gleicher Dau-
er wahrnimmt. Aufgrund der geringen Breitenvariation eines ekliptika-
len Beobachters wie WIND wiéhrend einer Sonnenrotation sollte die Po-
larititsfunktion TT bei einem Durchgang durch die Aquatorebene einen
Vorzeichenwechsel haben, wenn das einfache Bild einer glatten, gegen
die Aquatorebene geneigten Stromschicht zutrifft.

Fiir den ersten Durchgang durch die Aquatorebene (Frithlingsdquinokti-
um) ist bei WIND in der Tat TT ~ 0, aber es findet kein signifikanter Vor-
zeichenwechsel statt. Zum Herbstdquinoktium bleibt die Polaritdt do-
minant positiv, der Vorzeichenwechsel findet erst Ende November statt.
Beides kann darauf hindeuten, dass entweder die Annahme der Statio-
naritat nicht erfiillt ist oder das Bild einer einfachen Topologie der Strom-
schicht nicht gegeben ist, oder beides.

Tatsdchlich beobachtet man Anfang des Jahres 1995 eine leichte zeitliche
Evolution der Stromschicht, die im Riickgang einer beobachteten Nord-
Sud-Asymmetrie besteht (Smith et al. [2000a], Smith et al. [2000b]). Man
beobachtet, dass die Grofe [B,r%| in der Hemisphére unterhalb der Strom-
schicht, also B, < 0, im mittlerem Sinne grofier ist als in der Hemisphére
oberhalb der Stromschicht (B, > 0). Da jedoch der magnetische Fluss
durch eine heliozentrische Kugel vom Radius ,

©, = ” B, 1% sin 0d0dd,

verschwinden muss, bedeutet dies, dass die Fliche mit B,r* < 0 auf
der Kugeloberfldche kleiner sein muss als die Flache mit B,r? > 0, um
den Unterschied in |B,%| kompensieren zu kénnen. Dies hat jedoch zur
Folge, dass die Stromschicht um einige Grad in Bezug auf die Aqua-
torebene nach Siiden verschoben ist. Diese Asymmetrie verschwindet
erst Ende April 1995, was bedeutet, dass in dieser Zeit eine Relaxation
der Stromschicht in eine ungefdhr symmetrische Form der beiden Ma-
gnetfeldhemisphédren stattfindet. Anschaulich sollte dies einer schwa-
chen Nordwiértsbewegung der Stromschicht entsprechen. Vermutlich ist
das erneute Auftreten einer dominanten negativen Polaritdt nach dem
Frithlingsdquinoktium darauf zurtickzufiihren, dass WIND nun wieder
siidlich der Stromschicht liegt, da sich diese nach Norden verlagert hat.

Ganz anders stellt sich der Verlauf der heliosphérischen Polaritét bei Ulys-
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ses dar. Fur |A| > 30° herrschen klar dominante Polarititen vor, deren
Abweichung von dem Idealwert £1 durch Fluktuationen des Magnetfel-
des in den zugrunde liegenden Stundenmittelwerten entsteht. Innerhalb
des schmalen Bandes von +30° um die Aquatorebene zeigt TT einen fast
linearen Verlauf, der weniger der Struktur der Stromschicht als vielmehr
der starken Breitenvariation der Trajektorie von Ulysses zugeschrieben
werden kann. Das Breitenintervall, in dem die Polaritdtsfunktion fast
linear das Vorzeichen wechselt, ist das , Band der Sonnenwindvariabi-
litat”. Qualitativ bestdtigt dies das Bild der ,koronalen Pragung”: die
Polaritatsfunktion TT ist ein Indikator fiir die Lage des Raumfahrzeuges
beziiglich der Stromschicht, die heliosphérische Stromschicht wiederum
ist ein passiver Indikator der koronalen Quellregionen, die die Variabi-
litat in diesem Breitenintervall verursachen.

In den zuvor beschriebenen kompressiblen Wechselwirkungszonen
kommt es auch zu einem Anwachsen des Magnetfeldbetrages, da das
Magnetteld in das Plasma ,eingefroren” ist und mit der Verkleinerung
der Volumina des Plasmas auch die darin enthaltenen Feldlinien dichter
liegen. Dies wird in Abbildung 2.5 deutlich: man erkennt, dass in je-
der Region mit erhohter Dichte auch der Betrag des Magnetfeldes stark
ansteigt. Umgekehrt beobachtet man eine Abnahme des Magnetfeldbe-
trages innerhalb der Verdiinnungsregionen (Burlaga [1995]).

2.3.1.3 Der ,Fast Latitude Scan” von Ulysses

Der bereits erwédhnte erste schnelle Periheldurchgang von Ulysses (,Fast
Latitude Scan”) bietet die einzigartige Moglichkeit der Untersuchung der
dreidimensionalen Struktur der Heliosphdre wéhrend des solaren Mi-
nimums. Nimmt man zunédchst die Stationaritiat der Korona an, so er-
laubt dies, die Variation der Observablen als rein raumlich im rotieren-
den Koordinatensystem K’ zu interpretieren. Ekliptikale Raumsonden
wie WIND haben jedoch eine so geringe Breitenvariation ihrer Trajek-
torie, dass Aussagen iiber die dreidimensionale Struktur nur aus dem
schmalen Band von +7.25° um die Aquatorebene méglich sind — und das
auch nur, wenn tatsachlich die Annahme der Stationaritiat der Korona fiir
einen langeren Zeitraum gerechtfertigt ist.

Die Tatsache, dass Ulysses sich relativ schnell von 80°S bis 80°N bewegt
(siehe Abbildung 2.2), macht diese Mission im allgemeinen und dieses
spezielle Intervall im besonderen interessant fiir die Untersuchung der
dreidimensionalen Struktur der Heliosphdre.

An dieser Stelle sollen die Messdaten von WIND und Ulysses qualitativ
verglichen und tiberpriift werden, ob die Annahme der Stationaritit in £’
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tiberhaupt erfiillt ist. Abweichungen von der Stationaritdt konnen durch
Anderungen der Gesamttopologie des koronalen Magnetfeldes entste-
hen, was sich durch die globale Modifikation der Lage und Form der
Stromschicht dufert. Ein Beispiel dafiir ist der langsame Riickgang der
zuvor beschriebenen Nord-Siid-Asymmetrie und die damit verbunde-
ne Aufwirtsbewegung der Stromschicht. Diese leichte Umkonfiguration
der Korona findet wéahrend des ,Fast Latitude Scans” statt, die globa-
le topologische Anderung ist vermutlich nur schwach, die Verschiebung
der Stromschicht nach Siiden betrdgt nach Smith et al. [2000b] ungefahr
10°. Sie wird zwischen Carringtonrotation 1892 und 1894 abgebaut, dass
heifit das auch die damit verbundene zeitliche Variation relativ schwach
ist.

Weiterhin kann die Anwesenheit transienter Ereignisse die Annahme der
Stationaritdt in /U’ beeintrdchtigen, dies ist zum Beispiel wihrend des
solaren Maximums der Fall. Transiente Ereignisse umfassen unter an-
derem die interplanetare Manifestationen der koronalen Masseauswiirfe
(ICMEs).

Einen qualitativen Uberblick erhilt man in Abbildung 2.9 fiir Messun-
gen der Mission WIND, wobei das Zeitintervall so gewahlt ist, dass sich
Ulysses zu dieser Zeit innerhalb des Breitenintervalles A = [40°S,40°N]
befindet. Zusétzlich sind transiente Ereignisse fiir dieses Zeitintervall
entsprechend des ISTP Solar Wind Catalog eingetragen. Diese Liste ist
eine Ubersicht von Kandidaten fiir Sonnenwindereignisse wie StoSwel-
len oder magnetischen Wolken. Diese wird gewonnen aus so genannten
,Key Parameter Data” der WIND-Mission mit einer zeitlichen Auflosung
von ungefdhr einer Minute und dient nur der groben Verifikation. Dem-
nach existieren magnetische Wolken an den Tagen 39, 63 und 96, Stofs-
wellen an den Tagen 71, 82 und 97. Es ist offensichtlich, dass die tran-
sienten Ereignisse das quasistationédre Bild nicht storen, sie sind einge-
bettet in die korotierenden Strukturen. Man erkennt fiir die Carrington-
rotationen 1892 bis 1894 jeweils zwei Hochgeschwindigkeitsstrome, die
beide negative Polaritdt haben und somit dem Koronaloch der Stidhe-
misphére entspringen. Das einfache Bild eines geneigten solaren Dipols
(Zhao und Hundhausen [1981], Pizzo [1994a]) ist deshalb nicht anwendbar.
Hochgeschwindigkeitsstrome aus dem nérdlichen Koronaloch sind nicht
erkennbar. Da aber die negative Polaritdt in diesem Intervall dominiert
(siehe Abbildung 2.8), kann es sich dabei um einen reinen Breiteneffekt
handeln, denn WIND befindet sich mehr unterhalb der Stromschicht und
somit in der Hemisphare negativer Polaritit.

Abbildung 2.10 zeigt das gleiche Zeitintervall fiir Ulysses, welches zu-
mindest fiir die Geschwindigkeiten in Abbildung 2.1, linke Hélfte, ent-
halten ist. Zentriert um den Aquatordurchgang an Tag 63 erstreckt sich
das ,Band der Sonnenwindvariabilitit”. Das Bild dhnelt in diesem Inter-
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(IMC) nach dem ISTP-Katalog.

Beobachtungen von WIND zur Zeit des ,Fast Latitude Scans” von
Ulysses. Dargestellt sind Radialgeschwindigkeit (Stundenmittelwerte), Dichte und
Temperatur (Iagesmittelwerte) der Protonen sowie der Magnetfeldbetrag, der heliozen-
trische Abstand und die Breite. Die Polaritit des Magnetfeldes ist farblich kodiert wie in
Abbildung 2.5. Markiert sind interplanetare Stofiwellen (IS) und magnetische Wolken
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Abbildung 2.10:  Beobachtungen von Ulysses zur Zeit des ,Fast Latitude Scans”.
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vall dem bei WIND, man erkennt kompressible Wechselwirkungszonen,
deren Periodizitdt jedoch durch die starke Breitenabhédngigkeit verschlei-
ert wird. Auflerhalb von A = +30° erkennt man die fast homogenen
Regime der Koronaltcher. Die Grundvariation von Dichte, Temperatur
und Magnetfeld erfolgt hier im Wesentlichen aufgrund der radialen Be-
wegung der Raumsonde. Ulysses befindet sich von der Erde aus gesehen
hinter der Sonne, der Einsatz einer Carringtonrotation bei der Erde be-
ginnt dementsprechend fast eine halbe Rotation spéter erst bei Ulysses.
Fiir Carringtonrotation 1892 decken WIND und Ulysses ein vergleichba-
res Langen- und Breitenintervall der koronalen Quellregionen ab, ent-
sprechend sind hier die Ubereinstimmungen am grofiten. Auch Ulysses
sieht hier das fiir WIND bestimmende Muster zweier Hochgeschwindig-
keitsstrome, die ihren Ursprung im stidlichen Koronaloch haben. Zwi-
schen Tag 52 und 54 sind die Daten jedoch durch die Anwesenheit ei-
nes transienten Ereignisses beeinflusst (Gosling et al. [1995c]). In der fol-
genden Carringtonrotation ist die dominante Polaritit bei Ulysses positiv
(siehe Abbildung 2.8) und die beiden Hochgeschwindigkeitsstrome aus
dem siidlichen Koronaloch sind bis auf ein kleines Intervall negativer
Polaritdt verschwunden. Statt dessen tritt erstmals ein Regime hoherer
Sonnenwindgeschwindigkeit (> 500 km/s) und positiver Polaritdt auf,
also eine Struktur, die dem nérdlichem Koronaloch entspringt.

Der Ubergang zwischen den homogenen Regionen iiber dem siidlichen
Koronaloch zum ,Band der Sonnenwindvariabilitdt” ist zwischen Tag
34 und 36 iiberlagert mit einem weiteren transienten Ereignis, der in-
terplanetaren Fortsetzung eines koronalen Masseauswurfes (ICME, Gos-
ling et al. [1995b]). Dieses Ereignis ist insofern interessant, als dass hier
die Ausbreitung einer durch ein plétzliches Ereignis in der Korona ver-
ursachten Storung eingebettet in einen stark strukturierten quasistati-
ondren Sonnenwind beobachtet wurde. Wir werden auf dieses Ereignis
in Kapitel 5 genauer eingehen.

Abschliefiend lasst sich ein qualitatives Bild der inneren Heliosphére
wiéhrend des solaren Minimums aus den Beobachtungen von WIND (Ab-
bildung 2.9) und Ulysses (Abbildung 2.10) gewinnen. Innerhalb des ,Ban-
des der Sonnenwindvariabilitdt” bestimmt das Wechselspiel zwischen
langsamem und schnellem Sonnenwind das Bild, dieses ist bestimmend
fiir WIND. Kompression ist erkennbar und gekoppelt an die Lage der
Hochgeschwindigkeitsstrome. Die Regionen tiber den Koronaléchern
sind vergleichsweise strukturlos, was es ermoglicht, sich in der Entwick-
lung des numerischen Modells auf die Darstellung innerhalb eines Brei-
tenintervalles um den Aquator zu beschrinken (siehe Kapitel 3).
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2.3.2 Die mittlere Heliosphire

Bestimmend fiir die Struktur des Sonnenwindes der mittleren Helio-
sphére ist die Evolution der in der inneren Heliosphdre beobachteten
kompressiblen Wechselwirkungszonen. Ahnlich wie schon in der in-
neren Heliosphdre kommt es hier zundchst zu einem Wettbewerb zwei-
er Effekte, der Aufsteilung der radialen Geschwindigkeitsgradienten im
Ubergang vom langsamen zum schnellen Sonnenwind und den damit
verbundenen dynamischen Konsequenzen sowie der steten Erosion eben
dieses Geschwindigkeitsgradienten durch den radialen Druckgradienten
der korotierenden Kompressionszone. Aber es kommt auch zu dynami-
schen Wechselwirkungen korotierender Strukturen untereinander.

2.3.2.1 Stofiwellenumrahmte Kompressionszonen

Der von eindimensionalen ,einfachen” gasdynamischen Kompressions-
wellen bekannte Effekt der Entstehung von Stofiwellen (z.B. Landau und
Lifschitz [1966], Whitham [1974]) lasst sich in der speziellen Form der Ma-
gnetohydrodynamik (MHD, siehe Kapitel 3) auch im Sonnenwind fin-
den. (Schwenn [1990]) formulieren eine qualitative Bedingung fiir die Ent-
stehung von StofSwellen an den CIR: demnach muss die Anderung der
Geschwindigkeit im Ubergang vom langsamen zum schnellen Sonnen-
wind in Richtung des Normalenvektors der Kompressionszone grofier
sein als die lokale schnelle magnetoakustische Geschwindigkeit.

Die hier relevanten charakteristischen Geschwindigkeiten wollen wir an
dieser Stelle einfiihren: fiir einen linearen Stérungsansatz ergeben sich in
der MHD drei charakteristische Ausbreitungsgeschwindigkeiten im Sin-
ne der Theorie hyperbolischer Differenzialgleichungen (Jeffrey und Taniuti
[1964]). Fiir die so genannte schnelle und langsame magnetoakustische
Geschwindigkeit gilt:

2 142 2142 \?
Cfs,0 i= WTVAQ + \/(%) — V3,003 cos? © (2.9)

Der Index 0 bezieht sich hierbei auf die Parameter des ungestorten Hin-
tergrundmediums. Dabei ist ©® der Winkel zwischen dem Wellenzahlvek-
tor k der Storung und dem ungestérten Hintergrundmagnetfeld By, ag ist
die (lineare) Schallgeschwindigkeit und va o die Alfvéngeschwindigkeit,
die dritte der charakteristischen Ausbreitungsgeschwindigkeiten. Fiir
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diese Geschwindigkeiten gilt:

a = /yEe (2.10)
Po
B

Vao = 0 (211)
HoPo

wobei py der Plasmadruck, py die Dichte, 'y der Adiabatenindex und B,
der Betrag des ungestorten Hintergrundmagnetfeldes ist. Fiir den Fall,
dass © = 920°, den wir als quasisenkrecht bezeichnen, gilt

Cro A 4/a§+ Vi, (2.12)

Cso & 0 (2.13)

Diese charakteristischen Geschwindigkeiten beziehen sich auf eine linea-
risierte Form des MHD-Gleichungssatzes. Es zeigt sich jedoch, dass diese
auch im nichtlinearen Fall eine Bedeutung haben. Insbesondere dienen
sie zur Unterscheidung der in der MHD auftretenden Stofswellen, man
unterscheidet hier aufgrund der Existenz von drei verschiedenen cha-
rakteristischen Ausbreitungsgeschwindigkeiten (schnelle und langsame
magnetoakustische Geschwindigkeit, Alfvéngeschwindigkeit) auch zwi-
schen entsprechenden Stofiwellentypen. Die Alfvénstofswelle jedoch hat
keine Entropieerhthung zur Folge, weshalb man sie nicht unter der Liste
der Stofswellen fiihrt, sondern als Rotationsdiskontinuitiat (RD) bezeich-
net (Burlaga [1995]). Die beiden verbleibenden Stoflwellentypen werden
im Rahmen dieser Arbeit kurz als schnelle beziehungsweise langsame
Stoflwellen bezeichnet (Baumjohann und Treumann [1996]).
Die an dieser Stelle wichtigen schnellen magnetoakustischen Stofswellen
lassen sich folgendermafien charakterisieren: im Ruhesystem der Stofs-
welle beobachtet man eine plétzliche Abnahme der Geschwindigkeit bei
gleichzeitiger Zunahme von Temperatur, Dichte und Magnetfeldbetrag.
Dies ist Ausdruck fiir die fiir Stoffwellen charakteristische Umwandlung
von gerichteter, kinetischer Energie in ungerichtete thermische durch dis-
sipative Vorgidnge, die jedoch auf einer von der idealen MHD nicht dar-
stellbaren Langenskala stattfinden (siehe Kapitel 3). Im Rahmen der
MHD behandeln wir Stofswellen deshalb als infinitesimal diinne Diskon-
tinuititen.
Dennoch lassen sich auf Langenskalen, die sehr viel grofser sind als die
des eigentlichen Stofiwelleniiberganges, Bedingungen im Rahmen der
MHD formulieren. Diese aus den Erhaltungssdtzen gewonnenen Bedin-
gungen werden wie in der Gasdynamik als Rankine-Hugoniot-Bedin-
gungen bezeichnet (Bazer und Ericson [1959]), auf deren vollstandige Dar-
stellung wir hier jedoch verzichten wollen.

Kennzeichen der hier vorliegenden Stofswellen ist ihre dreidimensio-
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Abbildung 2.11: =~ Geometrie der Stromungsablenkung bei schriigen StofSwellen (sche-
matisch). Die Stoffwelle S breite sich in positive Radial- und Azimutalrichtung aus,
im Stoffwellenruhesystem komme die Stromung niherungsweise aus der Richtung —e.
Dann wird Vi in positive Azimutrichtung abgelenkt, also vom Lot der Stoffwellennor-
male fis weg gebrochen, Vi1 hat einen positiven Azimutalanteil.

nale Orientierung im Raum. Wir definieren deshalb als Stofiwellennor-
male g den Vektor senkrecht zu der Fliche, in der die Observablen
die Spriinge entsprechend der Rankine-Hugoniot-Bedingungen durch-
laufen. Bei endlicher Dicke der Stofswelle kann dieser Normalenvektor
in Analogie zu den Kompressionswellen aus der Richtung des Druck-
gradienten bestimmt werden. Fiir einen Beobachter, der sich mit dem
ungestorten Plasma auf der Vorderseite der Stofiwelle bewegt, breitet
sich die StofSwelle in Richtung des Normalenvektors aus. Bei so ge-
nannte schrigen Stofiwellen, Abbildung 2.11, ist der Winkel zwischen
der Anstromung (Vp, im Stofiwellenruhesystem) und 1s von Null ver-
schieden. Da im Falle der quasisenkrechten Stofwelle die Geschwindig-
keiten transversal zu 1 keinen Sprung zeigen, entsteht hier ein Bild, das
vergleichbar ist mit dem gasdynamischen Fall: Die Stromungen werden
aufgrund der Abnahme der parallelen Geschwindigkeit abgelenkt, und
zwar werden sie anschaulich vom Lot der StofSwellennormale weg ge-
brochen, siehe Abbildung 2.11.

Im Rahmen der Evolution der zuvor beschriebenen dynamischen Wech-
selwirkungszonen treten schnelle, quasisenkrechte Stoflwellen als dis-
kontinuierliche Nachfolger der Kompressionswellen auf, sie unterschei-
den sich von ihnen durch die Existenz scharf diskontinuierlicher Uber-
ginge der MHD-Observablen, die durch die Rankine-Hugoniot-Bedin-
gungen beschrieben werden. Ein in Bezug auf den heliozentrischen Ab-
stand von 1.4 AE friihes Beispiel findet sich wahrend des , Fast-Latitude-
Scans” von Ulysses (Gosling et al. [1995c], Forsyth et al. [1996b]), Abbil-
dung 2.12. Das Auftreten der Wechselwirkung zwischen dem langsamen
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Sonnenwind und dem Hochgeschwindigkeitsstrom, der dem stidlichen
Koronaloch entstammt, wird zunédchst bei Tag 46.6 durch ein ,Stream In-
terface” (SI) eingeldutet, gefolgt von einer vorwdrts laufenden Stofiwel-
le (F) bei Tag 47.2 und schliefSlich einer riickwdarts laufenden Stofswelle
(R) bei Tag 48.0 . Dabei definieren wir eine vorwarts laufende Stoffwelle
dadurch, dass ihr Normalenvektor in die positive Radialrichtung zeigt,
eine riickwirts laufende StofSwelle entsprechend dadurch, dass ihr Nor-
malenvektor einen Anteil hat, der zur Sonne zuriick zeigt. Da jedoch
die Ausbreitungsgeschwindigkeit der Stofswelle deutlich kleiner als die
Stromungsgeschwindigkeit des Sonnenwindes ist, wird die riickwarts
laufende Stofiwelle dennoch nach auflen transportiert

Geschwindigkeit, Dichte, Temperatur und Magnetfeldbetrag zeigen dis-
kontinuierliche Anderungen an den gekennzeichneten Stellen. Auch
wenn in beiden Fillen die Radialgeschwindigkeit (als Funktion der Zeit)
anwaéchst, haben die beiden StofSwellen unterschiedliche Orientierung,
denn der Gesamtdruck wéchst bei F an und fallt bei R.

An den Stofswellen beobachtet man — wie bei den Kompressionszonen —
eine Ablenkungen der Stromung, die fiir die Orientierung der Stofiwel-
lennormale 1is (und damit ihrer Ausbreitungsrichtung) charakteristisch
ist (Gosling und Pizzo [1999]). Die Ablenkung der Stromung ist von glei-
cher Richtung wie die zuvor beschriebene Ablenkung an Kompressions-
zonen der inneren Heliosphére (Abbildung 2.5), an denen sich noch keine
Stofiwellen gebildet haben. Die rdumliche Lage dieser Stofiwellen hangt
ab von der Lage der sie erzeugenden Kompressionszonen, die wieder-
um von der Lage der schnellen und langsamen Sonnenwindstrome und
somit — zumindest in der inneren Heliosphédre — von der Lage der Strom-
schicht bestimmt werden.

Anschaulich ausgedriickt wird die Stromung in die Richtung abgelenkt,
in die sich die Stofiwelle ausbreitet (Gosling und Pizzo [1999]). Das Sche-
ma der so entstehenden Ablenkungen entspricht formal dem in Tabelle
2.1 fiir die Kompressionszonen angegebenen.

Obwohl solche Stofiwellen vereinzelt auch bei 1 AE beobachtet werden
(z.B. Ogilvie [1972]), ist ihre Beobachtung bedeutend héufiger zwischen 2
und 8 AE (Smith et al. [1979], Gazis [2000]).

Dabei beobachtet man tiblicherweise solche StofSwellenpaare wie in Ab-
bildung 2.12, zunéchst eine vorwirts laufende Stofswelle, gefolgt von ei-
ner riickwarts laufenden. Die beiden Stofswellen bestimmen auch die
Ausdehnung der Kompressionszone, man spricht deshalb von einer von
Stoflwellen eingegrenzten, korotierenden Wechselwirkungszone, in de-
ren Mitte sich haufig, aber nicht immer, ein , Stream-Interface” befindet.
Zwischen 2 und 8 AE ist, in symbolischer Schreibweise, die typische Be-
obachtungsabfolge F-SI-R. Dies verdeutlicht, dass es sich bei dem Stofs-
wellenpaar in Abbildung 2.12 um ein sehr frithes Stadium dieser Struktu-
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Abbildung 2.12:  Beispiel einer von einem StofSwellenpaar eingerahmten Kompressi-

onszone (CIR) wihrend des ,Fast Latitude Scans” von Ulysses (in Stundenmittelwer-

ten; siehe Gosling et al. [1995c], Forsyth et al. [1996b]). Markiert sind ein ,Stream

Interface” (SI), die vorwirts laufende StofSwelle (F) und die riickwirts laufende Stofs-

welle (R).
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ren handelt, denn hier wird das , Stream-Interface” noch vor der vorwarts
laufenden Stofsiwelle beobachtet. Da sich das ,Stream-Interface” in Be-
zug auf die Sonnenwindstromung nicht, die vorwérts laufende Stofswelle
aber sehr wohl ausbreitet, ist klar, dass sich auch hier in grofseren helio-
zentrischen Abstdnden das Muster F-SI-R einstellen wird.
Charakteristisch fiir die Beobachtung dieser Stoffwellen ist ein ,Sédge-
zahnartiger Verlauf” (Hundhausen und Gosling [1976]) des Ubergangs vom
langsamen zum schnellen Sonnenwind, da in der ansteigenden Flanke
der Geschwindigkeit nun zwei StofSwellen enthalten sind, fiir die scharfe
Geschwindigkeitsspriinge kennzeichnend sind. Dieser Verlauf ist eben-
falls in Abbildung 2.12 noch nicht erkennbar, tritt aber in grofieren he-
liozentrischen Abstdnden deutlich zu Tage. Der Sprung der Geschwin-
digkeit an einer solchen Stofswelle betragt nach Gazis [2000] zwischen 50
und 150 km/s.

Bis in welche heliographischen Breiten diese korotierenden Stofiwellen
gemessen werden konnen, hidngt von der meridionalen Erstreckung des
Bandes langsamen Sonnenwindes ab, ist es doch die Wechselwirkung der
beiden Sonnenwindzustidnde, die diese Stofswellen erzeugt. Unabhéngig
von der Lage der Stromschicht jedoch verschwindet der Effekt der Kom-
pression und damit auch die Entstehung korotierender Stofiwellen an
den Polen, da dies eine Auswirkung der Rotation der Sonne ist. Im Rah-
men der Ulysses-Mission konnte erstmals eine meridionale Verteilung be-
obachteter Stofswellen an Kompressionszonen bestimmt werden (Gosling
und Pizzo [1999]). Es zeigt sich, dass erwartungsgemafl weniger Stofs-
wellen in hohen Breiten gemessen werden als in dquatorialen Breiten,
unabhédngig vom solaren Zyklus. Man beobachtet weiter, dass in ho-
hen Breiten mehr riickwérts laufende StofSwellen beobachtet werden als
vorwdrts laufende, da diese Stofswellen an der Riickseite der Kompres-
sionszone entstehen und sich somit polwirts ausbreiten, im Gegensatz
zu den sich dquatorwérts ausbreitenden vorwaérts laufenden StofSwellen
(vergleiche Tabelle 2.1). Durch ihre polwértige Ausbreitung gelangt die
riickwirts laufende Stofswelle in hohere Breiten, weshalb sie dort haufi-
ger beobachtet werden als die vorwérts laufenden.

2.3.2.2 Verschmelzung korotierender Kompressionszonen

Bei grofieren heliozentrischen Abstdnden, ab ca. 5 AE, beobachtet man
periodische, also korotierende Strukturen, bei denen jedoch die fiir die
stolwellenumrahmte korotierende Wechselwirkungszone typische Beob-
achtungsabfolge einer vorwirts laufenden StofSwelle gefolgt von einer
riickwiérts laufenden durchbrochen wird durch die Anwesenheit zusitz-
licher Stofiwellen, aber auch weiterer ,Stream-Interfaces” . So erkennt
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man in Abbildung 2.13 (Gazis [2000]) bei einer Messung von Pioneer 10 in
7.4 AE zwischen Tag 160 und 174 des Jahres 1975 die Abfolge F-F-F-SI-R,
das sonst so typische Muster der Stofswellen an korotierenden Wechsel-
wirkungszonen ist durchbrochen durch die Anwesenheit von drei
vorwdrts laufenden Stofswellen. Da es sich hierbei um die Wechselwir-
kung zunéchst disjunkter Strukturen handelt, die zu einer neuen, ge-
meinsamen Struktur ,verschmelzen”, bezeichnet man diese in der engli-
schen Literatur als ,Merged Interaction Region”, (Abkiirzung MIR, Bur-
laga [1983], Whang und Burlaga [1985b], Burlaga et al. [1985a]).

Ihr dynamisches Charakteristikum ist die Kollision von StofSwellen, die
aus unterschiedlichen korotierenden Wechselwirkungszonen entspringen.
Beachten muss man hierbei, dass der Begriff MIR unterschiedlich ver-
wendet wird: wiahrend Burlaga [1995] diesen allgemein tiber das Zusam-
menwachsen von Wechselwirkungszonen definiert, benutzt Gazis [2000]
die Anwesenheit von Stofiwellen als bestimmendes Charakteristikum der
MIR. Diese Identifikation von MIR ist demnach zwingend gekoppelt an
die Existenz von Stofiwellen: mit dem beobachteten Verschwinden der
Stofswellen in der radialen Evolution verschwinden in der Definition von
Gazis [2000] auch die MIR. In der Definition von Burlaga [1995] werden
MIR auch in grofieren heliozentrischen Abstinden beobachtet (Burlaga
und Ness [2000]).

Entspringt die beobachtete Struktur nachweislich der Wechselwirkung
korotierender Stofiwellen, so spricht man auch von ,Corotating MIR”,
CMIR. Wir werden im Folgenden jedoch bei der etwas allgemeineren No-
tation bleiben und auch diese korotierenden Strukturen als MIR bezeich-
nen. Die Tatsache, dass zwei periodische Strukturen durch dynamische
Wechselwirkung zu einer gemeinsamen verschmelzen, erklért die als Pe-
riodenverdopplung (Burlaga und Mish [1987], Burlaga [1988]) bezeichnete
Eigenschaft, dass man in der Ekliptik tiblicherweise zwei CIR pro solarer
Rotation beobachtet, aber nur eine MIR.

Bei der Kollision zweier StofSwellen kann es in der Gasdynamik zu der
Transmission oder der Verschmelzung der Stofiwellen kommen (Courant
und Friedrichs [1948]). Formal entspricht das Problem der Stofiwellen-
kollision zu dem Zeitpunkt, an dem sich die StoSwellen bertiihren, ei-
nem Riemannproblem, fiir das es auch im Rahmen der MHD Lésun-
gen gibt (Jeffrey und Taniuti [1964]). Diese bestehen darin, dass die bei-
den kollidierten StofSwellen in weitere Diskontinuitdten beziehungswei-
se Verdiinnungswellen zerfallen. So bilden sich beim frontalen Zusam-
menstof zweier StoSwellen, die sich gegeneinander ausbreiten, zwei Stofs-
wellen, die sich in die gleiche Richtung ausbreiten wie vor der Kollision.
Allerdings konnen sich in der Kollision die Stdrke der beteiligten Stofs-
wellen und deren Ausbreitungsgeschwindigkeiten d&ndern.

Man spricht in diesem Fall von der Transmission von Stoflwellen, zwi-
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Abbildung 2.13:  Beispiel einer ,verschmolzenen” Wechselwirkungsregion (MIR)
aus Gazis [2000]. Im Vergleich zu den CIR (Abbildung 2.12) sind hier drei vorwiirts
laufende Stoffwellen (F) zwischen Tag 160 und 190 zu erkennen.

schen diesen Stofiwellen kann sich im gasdynamischen Fall eine Kontakt-
diskontinuitit bilden, wenn die beiden StofSiwellen unterschiedlich stark
sind. Aber auch im magnetogasdynamischen Fall zeigen Computersi-
mulationen, dass es bei frontaler Stoswellenkollision zur Transmission
der Stofswellen kommt (Whang und Burlaga [1985b], Burlaga et al. [1985D]).
Da sich sowohl die vorwirts als auch die riickwérts laufende StoSwelle
in Bezug auf ihr Umgebungsplasma ausbreiten, kann es zu Wechselwir-
kungen mit anderen korotierenden oder transienten dynamischen Struk-
turen kommen, insbesondere aber mit anderen korotierenden StofSwel-
len. Prinzipiell kann es zur Selbstwechselwirkung eines korotierenden
Stoflwellenpaares kommen, wenn die von den StofSwellen zurtickgelegte
Strecke hinreichend grof3 ist, so dass sich die Stofiwellen unterschiedli-
cher Carringtonrotation beriihren. Allerdings zeigt es sich, dass dies erst
in sehr grofien heliozentrischen Abstianden (20 bis 25 AE, Whang [1984])
der Fall sein kann. Beobachtet werden MIR in der Definition von Gazis
[2000] jedoch zwischen 5 und 12 AE, demnach ist es eher wahrscheinlich,
dass StofSwellen unterschiedlicher Kompressionszonen miteinander wech-
selwirken.

Auch fiir den zweiten Typus der Stofswellenwechselwirkung, der Ver-
schmelzung von StofSwellen, die sich in die gleiche Richtung ausbreiten,
gibt es Nachweise durch numerische Modelle (Whang [1984]). Formal
holt eine Stofswelle eine vor ihr in die gleiche Richtung propagierende
Stoflwelle immer ein, unabhingig von der Stiarke der StofSwellen. Das
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Zusammentreffen dieser beiden StofSwellen erzeugt eine einzige Stofs-
welle in gleicher Richtung, weshalb man anschaulich vom Verschmel-
zen von Stofiwellen spricht. Formal entspricht natiirlich dieser Vorgang
im Moment des Kontakts der Stofiwellen einem MHD-Riemannproblem,
auch hier konnen weitere Wellen und Diskontinuitdten entstehen.
Dieser Wechselwirkungstypus ist sowohl zwischen zwei riickwirts lau-
fenden als auch zwei vorwarts laufenden Stofiwellen méglich, und hat
einen gewissen Ordnungscharakter in Bezug auf die dynamischen Struk-
turen, da die Anzahl der Stofswellen damit reduziert wird.

Raumsonden wie die Voyager oder Pioneer-Missionen beobachten einzel-
ne, von Stoflwellenpaaren eingerahmte Kompressionszonen fiir eine Dau-
er von 3 bis 6 Tagen, entsprechend ldnger ist die Dauer der Messung von
MIR mit 5 bis 10 Tagen (Gazis [2000]). In Bezug auf die Rotationsperiode
der Sonne nehmen damit MIR schon einen erheblichen Anteil einer Ro-
tation ein, raumlich entspricht dies einer grofien azimutalen Erstreckung
dieser Strukturen im rotierenden Koordinatensystem K’, in dem sie qua-
sistationdr sind.

Mit wachsendem radialen Abstand von der Sonne neigen vorwaérts lau-
fende StoSwellen immer stirker dazu, den Aquator zu iberschreiten (Gos-
ling [1993]). Die erwartete Struktur der korotierenden Wechselwirkungs-
zonen ist jedoch qualitativ symmetrisch zu Zeiten um das solare Mini-
mum (Pizzo [1994b]): CIR getrieben aus Hochgeschwindigkeitsstromen
der beiden verschiedenen Koronaldcher sind versetzt ineinander ver-
zahnt. Die beobachtete transdquatoriale Ausbreitung der vorwirts lau-
fenden Stoflwellen bedeutet, dass Wechselwirkungen von CIR aus un-
terschiedlichen Hemisphédren wahrscheinlich sind. Die zu erwartenden
Kollisionen der vorwirts laufenden Stofiwellen finden demnach bei einer
starken Neigung der beteiligten Stofswellen gegeneinander statt. Die Bil-
dung verschmolzener Wechselwirkungszonen (MIR) ist wahrscheinlich
sehr stark geprdgt von der dreidimensionalen Orientierung der beteilig-
ten kompressiblen Wechselwirkungszonen, die Lage der beobachteten
Stofiwellen als Funktion der Zeit wird bestimmt durch die meridionale
Lage des beobachtenden Raumfahrzeuges. Dies erkladrt die Notwendig-
keit einer eher qualitativen Definition der MIR, wenn man keine Infor-
mationen tiber die volle dreidimensionale Struktur hat.

Ein numerischer Ansatz zur Darstellung diese Problems besteht in dem
schon erwdhnten Modell eines geneigten Dipols (Zhao und Hundhausen
[1981], Pizzo [1991], Pizzo [1994a]). Hierbei nimmt man eine , glatte” Strom-
schicht an, die entsteht, wenn das koronale Magnetfeld durch einen idea-
len Dipol beschrieben werden kann. Zusédtzlich nimmt man an, dass
die Achse dieses idealen Dipols gegen die Rotationsachse der Sonne um
den Winkel x, geneigt ist. Numerische Simulationen benutzen dann zur
Bestimmung der inneren Randbedingung in einem Radius 1, die Eigen-
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Abbildung 2.14:  Das Zwillingsstrommodell. Links: Schematische Darstellung der
inneren Randbedingungen auf einer Sphire vom Radius v¢. Der ideale Dipol ist geneigt
um den Winkel « gegen die Rotationsachse der Sonne, senkrecht zur Dipolachse liegt
ein Band langsamen Sonnenwindes, das iiber den Polen des Dipols von einer Region
schnellen Sonnenwindes eingeschlossen wird (aus Pizzo [1991]). Rechts: Schnitt durch
die heliographische Aquatorebene, hier sind die entstehenden Zwillingsstrome skizziert.
Sie sind nur an der Neigung der Normalen der sie umfassen StofSwellen unterscheidbar
(aus Pizzo [1994a]).

schaft der Stromschicht als passiven Indikator der koronalen Quellbedin-
gungen. Alle relevanten physikalischen Parameter sind in solchen Mo-
dellen nur eine Funktion der magnetischen Breite, siehe Abbildung 2.14,
links (Pizzo [1991]).

Bei einer solchen idealen Konfiguration ohne Verformung der Strom-
schicht in 1o hat man eine strenge Symmetrie zwischen Nord- und Siidhe-
misphére vorliegen. In der Wechselwirkung zwischen schnellem und
langsamem Sonnenwind bilden sich je genau eine korotierende Wechsel-
wirkungszone unterschiedlicher Polaritidt aus, die um exakt 180° in der
Aquatorebene gegeneinander versetzt sind, weshalb man diese Art von
Modellen als ,Zwillingsstrommodell” (Burlaga [1995]) bezeichnet. Eine
schematische Darstellung der in einem solchen Fall auftretenden koro-
tierenden Stoflwellenpaare ist in Abbildung 2.14, rechts, gegeben (Pizzo
[19944]). Dargestellt ist hier die Neigung der StofSwellenpaare an den
beiden korotierenden Kompressionszonen in der Aquatorebene. Bei den
Punkten A und C in Abbildung 2.14 (links) handelt es sich um die gleiche
CIR aus der Nordhemisphare, bei Punkt B handelt es sich um die zweite
CIR aus der Stidhemisphére (unter der Annahme, dass Norden oberhalb
der Ebene liegt). Es wird deutlich, dass mit der Ausbreitung der Stofiwel-
len bei wachsendem Abstand die beiden unterschiedlichen CIR mitein-
ander wechselwirken und das damit inherent schriige StofSwellenkollision
auftritt, da — wie in der Darstellung veranschaulicht — die Stofiwellennor-
malen gegeneinander geneigt sind.

Ein Problem dieses Ansatzes jedoch ist seine strenge Symmetrie. Die sich
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ausbildenden Stofswellenpaare sind zwangsldufig von identischer Stirke,
nur ihre Neigung beziiglich der Aquatorebene unterscheidet sich. Das
schrankt die Art der moglichen Stofswellenwechselwirkungen ein. In ei-
nem realistischen, asymmetrischen Fall sollte nicht nur die Orientierung
der Stoflwellennormalen Einfluss auf die Wechselwirkung haben, son-
dern auch die unterschiedliche Starke der Stofswellen, was zu kompli-
zierteren Losungen fiihrt.

Nach numerischen Modellen (Pizzo [1994b], Riley et al. [2001]) wird die
heliosphérische Stromschicht im Zuge der Kompression stark deformiert,
dynamisch hat sie selber keine Auswirkungen. In der zu erwartenden
Wechselwirkung von CIR unterschiedlicher Polaritdt wird zwangsldufig
die Stromschicht in die entstehende MIR mit eingebaut und dabei defor-
miert. Die ehemals glatte Struktur der Stromschicht zeigt selbst bei den
symmetrischen , Zwillingsstrommodellen” nun Deformationen. Im Rah-
men dieser Wechselwirkungen geht die fundamentale Eigenschaft der
Stromschicht als passiver Indikator der koronalen Quellregionen verlo-
ren. Die ihr zugeordneten statistischen Plasmaeigenschaften nach Borrini
et al. [1981] verlieren ihre Giiltigkeit, wenn die Stromschicht in dieser
Form in die ,verschmolzenen” Wechselwirkungszonen (MIR) eingebaut
wird, denn hier werden die Eigenschaften des Plasmas bestimmt durch
das Ausmaf3 und die Form der dynamischen Wechselwirkungen, die Be-
deutung der koronalen Quellregionen geht zurtick.

2.3.2.3 Korotierende Druckerh6hungen

Die weitere Evolution der grofsskaligen dynamischen Strukturen ist be-
stimmt von der schon erwédhnten Erosion der schnellen Geschwindig-
keitsstrome. Ab ungefdhr 10 AE (Gazis [2000]) beobachtet man koro-
tierende Druckerh6hungen ohne die fiir sowohl CIR als auch MIR cha-
rakteristischen Hochgeschwindigkeitsstrome und auch ohne korotieren-
de Stofiwellen. Vereinzelt werden diese Strukturen auch schon bei ca.
2 AE (Burlaga [1983]) beobachtet. Besonders deutlich werden diese im
Englischen als ,Corotating Pressure Enhancement” (Abkiirzung: CPE)
bezeichneten Objekte aber jenseits von 10 AE, wo man teilweise einen
strukturlosen Geschwindigkeitsverlauf bei gleichzeitig starkem Anstieg
von Dichte und Temperatur beobachtet. Die Grenzen dieser Struktu-
ren sind durch das Fehlen von StoSswellen wie bei den MIRs (im Sinne
von Gazis [2000]) nicht so deutlich definiert wie diese. Man beobach-
tet CPEs typischerweise fiir eine Dauer von 14 bis 18 Tagen. Die Tatsa-
che, dass diese Strukturen periodisch sind — wie CIR und MIR - deu-
tet darauf hin, dass es sich bei ihnen tatsdchlich um Folgeprodukte der
MIR handelt, die durch den schon zuvor beschriebenen Mechanismus
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der ,Stream-Erosion” entstehen. Auch numerische Simulationen bestati-
gen diesen evolutiondren Zusammenhang (Burlaga et al. [1985b]). Der
Hochgeschwindigkeitsstrom wird zerstort durch die Druckerhohung, die
er selber verursacht hat (Burlaga [1995]). Ein weiteres Indiz fiir die An-
nahme, dass CPEs aus MIRs entstehen, ist die qualitative Ahnlichkeit
des Druckverlaufes, obwohl die beobachteten Druckerhthungen fiir die
CPEs geringer sind als fiir dir MIR. Dies mag jedoch nicht tiberraschen,
da die Ursache fiir die Entstehung der Druckerhchung, ein Hochge-
schwindigkeitsstrom, nicht mehr vorhanden ist.
Die bisher dargestellte radiale Evolution ist geprdgt von nichtlinearen
Strukturen und deren Wechselwirkungen, die irreversibel sind. Eine ein-
deutige Abbildung von gemessenen Strukturen auf ihre koronalen Quell-
regionen ist nicht mehr moglich, die ,Erinnerung” der Heliosphédre an
ihre Quellregionen geht in diesen Wechselwirkungen unter der Bildung
neuer Strukturen und deren Evolution verloren (Burlaga [1995]).
Jenseits von ungefdhr 15 AE beobachtet man korrelierte Dichte- und Tem-
peraturerh6hungen ohne erkennbare Geschwindigkeitsstruktur, die of-
fenbar nicht mehr periodisch sind (Gazis [2000], Symbol: V-T). Neben
der fehlenden Periodizitiat unterscheidet diese Strukturen von den CPEs,
dass sie teilweise bedeutend linger andauern (deutlich langer als 15 Ta-
ge). Welche Effekte fiir ihr Entstehen verantwortlich sind, bleibt bisher
unklar.

Zusammenfassend sind die zuvor beschriebenen Strukturen des Son-

Typus | T [AE] | Av [km/s] % % Dauer [d] | Stofswellen
CIR 2-8 100-300 | 10-20 | 10-20 3-6 Paar
MIR | 5-12 50-150 ~10 | ~10 5-10 Multiple
CPE | 10-25 40-80 ~10 | ~10 10-15 Keine
V-T >15 <30 ~5 ~5 >15 Keine

Tabelle 2.2:  Die Evolution grofiskaliger dynamischer Strukturen in der Heliosphiire;
aus Gazis [2000]. Gegliedert nach ihrem Typus sind der heliozentrische Abstand ih-
res Auftretens, die Grofie des beobachteten Geschwindigkeitssprunges Av, die relative
Dichteerhohung g—; zum Umgebungsplasma, die relative Temperaturerhohung % und
die typische Dauer notiert. Weiterhin ist in der letzten Spalte vermerkt, ob Stoffwellen
an den Strukturen beobachtet werden.

nenwindes der mittleren Heliosphére in Tabelle 2.2 aus Gazis [2000] dar-
gestellt, wobei wir auch der dort gewéahlten Notation folgen.

Die in Tabelle 2.2 getroffene Einteilung ist relativ unabhédngig von zeitli-
chen Variationen im Rahmen des solaren Zyklus, da sie aus Messdaten
von Pioneer 10 und Voyager 2 gewonnen wurden, die vergleichbare helio-
zentrische Abstdnde zu unterschiedlichen Zeiten innerhalb des jeweili-
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gen solaren Zyklus erreicht haben. So befand sich Pioneer 10 wahrend des
solaren Maximums bei ungefdhr 20 AE, den gleichen Abstand erreich-
te Voyager 2 zum solaren Minimum. Desweiteren befanden sich beide
Raumfahrzeuge zumindest bis 30 AE in einem vergleichbaren Breiten-
intervall von £10° um den Aquator. Dennoch ist nicht auszuschlielen,
dass entweder rdumliche oder zeitliche Variationen die Einteilung der
heliozentrischen Abstidnde in Tabelle 2.2 modifizieren. Die angegebenen
Intervallgrenzen beziehen sich auf die Intervalle, in denen diese Objekte
dominant beobachtet werden, Beobachtungen von zum Beispiel MIR in
grofleren Abstinden als den angegebenen werden sehr wohl gemacht.

2.3.3 Die dufiere Heliosphire

Im Rahmen der Zielsetzung dieser Arbeit soll die weitere radiale Evo-
lution des Sonnenwindes hier nur skizziert werden. Die Abgrenzung
von unserem Modell des Sonnenwindes erfolgt durch physikalische Pro-
zesse, die durch interstellare Einfliisse verursacht werden. Ein Modell
der dufleren Heliosphdre muss diese Effekte berticksichtigen — mit der
Beschrankung auf die innere und den Beginn der mittleren Heliosphére
kann diese Forderung an unser Modell vernachlédssigt werden.

2.3.3.1 Modifikation des Sonnenwindes durch Fremdionen

Im Ubergang zur dufleren Heliosphére erlebt der Sonnenwind eine we-
sentliche Modifikation seiner gasdynamischen Eigenschaften durch die
Anwesenheit von Fremdionen im Sonnenwind. Obwohl die Dichte die-
ser Teilchenpopulation stets vernachlédssigbar ist gegeniiber der des Son-
nenwindes, ist ihre Temperatur doch so hoch, dass ab einem gewissen he-
liozentrischem Abstand einerseits die lokale Schallgeschwindigkeit wie-
der anwéchst, andererseits der Partialdruck dieser Teilchenpopulation
dominiert (Zank und Pauls [1997]).

Unter Fremdionen des Sonnenwindes verstehen wir einfach geladene Io-
nen, deren Quelle Neutralteilchen in der Heliosphére sind. Diese wer-
den nach der Ionisation vom Magnetfeld des Sonnenwindes , aufgenom-
men”, weshalb sie in der englischen Literatur als ,Pickup Ions” (Abkiirz-
ung PI) bezeichnet werden. Als Quelle fiir die Neutralteilchen kommt
einmal in die Heliosphére einstromendes Neutralgas in Frage (Blum und
Fahr [1970]), das aufgrund der Relativbewegung der Sonne in Bezug auf
das lokale interstellare Medium (Frisch [1994]) mit einer Geschwindigkeit
von ungefdhr 25 km/s (Geiss und Witte [1996]) in die Heliosphére ein-
dringt. Vornehmlich handelt es sich dabei um Wasserstoff und Helium,
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wobei letztere Spezies durch das GAS-Experiment an Bord von Ulysses
erstmals in situ gemessen werden konnte (Witte et al. [1992], Witte et al.
[1996]).

Innerhalb der Heliosphdre werden die interstellaren Neutralteilchen zu
Fremdionen durch Photoionisation oder StofSionisation (Axford [1972]),
die nun einfach geladenen Teilchen ,sehen” das heliosphéarische Magnet-
feld und sind in ihrer Bewegung an die Feldlinien und damit an die
Stromung des Sonnenwindes gekoppelt (Mall [2000]).

Durch verschiedene Prozesse werden die Fremdionen vom Sonnenwind
sassimiliert”: Die Teilchenpopulation der Fremdionen bewegt sich mit
dem Sonnenwind, ist jedoch von diesem durch eine hohe Temperatur
klar unterscheidbar (Vasyliunas und Siscoe [1976], Isenberg [1987]).

In situ konnte He* als erste Fremdionenspezies durch die Raumsonde
AMPTE nachgewiesen werden (Moebius et al. [1985]). Durch Messungen
des Experimentes SWICS auf Ulysses gelang es, H* als Fremdion zu iden-
tifizieren (Gloeckler et al. [1993], Gloeckler et al. [1997]), obwohl es natiirlich
durch seinen Ionisationsgrad nicht von koronalen Protonen unterscheid-
bar ist. Die Identifikation gelingt tiber die fiir Fremdionen charakteristi-
sche Geschwindigkeitsverteilung.

Neuere Messungen von SWICS zeigen, dass es neben interstellaren Neu-
tralteilchen noch eine weitere Quelle fiir Fremdionen im Sonnenwind ge-
ben muss (Gloeckler und Geiss [2001]), die bei bedeutend kleineren helio-
zentrischen Abstdnden liegt und als Quelle vermutlich Ausgasungen an
interstellarem Staub hat. Der Einfluss dieser ,inneren” Komponente der
Fremdionen nimmt aber sehr stark gegeniiber den interstellaren Frem-
dionen ab, diese dominieren nach Gloeckler und Geiss [2001] ab 10 AE den
Anteil im Sonnenwind.

Die Dichte der Fremdionenpopulation ist immer bedeutend kleiner als
die des Sonnenwindes, durch ihre hohe Temperatur jedoch besitzen die
Fremdionen einen in der radialen Expansion immer dominanter werden-
den Partialdruck. Uber diesen Partialdruck gelingt ein indirekter Nach-
weis der Fremdionen auch bei sehr grofien heliozentrischen Abstdanden.

Eingebettet in den bisher beschriebene Expansion des Sonnenwindes exi-
stieren  klein-skaligere = Objekte =~ wie  Tangetialdiskontinuitdten
(Soeding [1999]) und magnetische Locher (Sperveslage [1999]), bei denen
es sich nach Burlaga [1995] um Druckgleichgewichtsstrukturen handelt,
da in ihnen (zumindest in der inneren Heliosphére) der Gesamtdruck
PTotal = % + p konstant bleibt, wobei p der Plasmadruck und % der
Magnetfelddruck ist. Qualitativ beobachtet man solche Ereignisse auch
in 35 AE (Burlaga et al. [1994]), jedoch stellt man fest, dass hier weder der
Partialdruck der Elektronen noch der der Protonen in der Lage ist, die
Anderung des Magnetfelddruckes zu balancieren.

Wenn man jedoch annimmt, dass es sich bei diesen Strukturen tatsdchlich
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immer noch um Druckgleichgewichtsstrukturen handelt, dann bleibt nur
die Moglichkeit der Anwesenheit eines signifikanten Fremdionenpartial-
druckes. Uber diese Annahme lassen sich an vermuteten Druckgleich-
gewichtsstrukturen Temperatur und Dichte der Fremdionen in der mitt-
leren Heliosphére bestimmen. Fiir fiinf solcher Ereignisse, gemessen auf
der Raumsonde Voyager 2 im Jahre 1991 zwischen 34.7 und 35.5 AE erhal-
ten Burlaga et al. [1994] fiir die Temperatur der Fremdionen Tp; = 5.2 bis
6.1 x 10° K, was bedeutend hoher ist als die Protonen- beziehungsweise
Elektronentemperatur in 35 AE. Im Gegensatz dazu betrdgt die Dichte
der Fremdionen nur zwischen 2 und 9 % der lokalen Protonendichte.
Man befindet sich nach Burlaga et al. [1994] in 35 AE in einer Ubergangs—
region von einem Bereich, der von der Sonne alleine beeinflusst wird zu
einer Region, in der interstellare Einfliisse tiber die Fremdionen domi-
nant werden.

2.3.3.2 Beobachtungen in 43 AE

Beobachtungen in der dufieren Heliosphére ab ungefahr 40 AE durch die
Raumsonden Pioneer 10, Pioneer 11, Voyager 1 und Voyager 2 sind einmal
beeintrachtigt durch die Tatsache, dass diese Missionen zu unterschied-
lichen Zeiten in Bezug auf den solaren Zyklus in verschiedenen helio-
graphischen Breiten messen. Dies erschwert Aussagen, ob beobachtete
Variationen rdumliche oder zeitliche Ursachen haben. Zum anderen fal-
len eine Reihe vom Observablen (wie zum Beispiel Protonendichte oder
Magnetfeld) in ihrer radialen Expansion stark ab und gelangen damit in
den Bereich dessen, was von den Instrumenten gerade noch aufgelost
werden kann.

So beobachtet Voyager 2 wahrend des Jahres 1994 zwischen 41.9 und 44.8
AE beziehungsweise 10.8°S und 13.0°S quasiperiodische, korrelierte
Spriinge in Geschwindigkeit und Temperatur, jedoch ohne die fiir MIR
der inneren Heliosphdre typischen quasiperiodischen, korrelierten
Spriinge in Magnetfeld und Dichte (Burlaga et al. [1997]). Trotz der feh-
lenden beziehungsweise nur unzureichend aufgeldsten Spriinge der Dich-
te beschreiben Lazarus et al. [1999] diese Strukturen als sehr dhnlich den
vorwdrts laufenden Stofiwellen der MIR. Entsprechend Tabelle 2.2 defi-
niert Gazis [2000] fiir diese Strukturen eine eigene Klasse (Geschwindig-
keit-Temperatur-Erhohungen, V-T). Da diese Strukturen nicht von Pio-
neer 10 gemessen werden, kann es sich hierbei entweder um einen Brei-
teneffekt handeln, oder interstellare Einfliisse spielen eine Rolle (Gazis
et al. [1999]), denn Voyager 2 bewegt sich in Richtung des anstromenden
interstellaren Neutralgases, Pioneer 10 dagegen bewegt sich in die entge-
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gengesetzte Richtung.

Durch ihre Ahnlichkeit zu vorwirts laufenden StoSwellen kann es sich
hierbei um Nachfolger der MIR handeln, wenn man die Abwesenheit
von Strukturen, die den riickwirts laufenden Stofiwellen entsprechen,
mit deren polwirtiger Ausbreitung in Verbindung bringt (Burlaga et al.
[1997]. Die Tatsache, dass nur jeweils eine Stofiwellen-dhnliche Struktur
pro solarer Rotation beobachtet wird, ldsst sich demnach damit in Ein-
klang bringen, dass eine beliebige Abfolge von Stofiwellen, die sich in
einer Richtung ausbreiten, bei so grofien heliozentrischen Abstinden zu
einer einzigen StofSwelle verschmolzen sein sollte.

Durch die Anwesenheit der heifien Fremdionenpopulation wichst nach
Zank und Pauls [1997] die Temperatur des Sonnenwindes wieder an, was
bedeutet, dass die Schallgeschwindigkeit in Anwesenheit von solchen
Fremdionen wieder stark anwéchst. Damit wachst auch die charakteri-
stische Ausbreitungsgeschwindigkeit ¢ an, weshalb durch Fremdionen
modifizierte Kompressionswellen und Stofiwellen sich schneller ausbrei-
ten und somit auch schneller miteinander in Wechselwirkung treten soll-
ten. Daruiber hinaus nimmt nach numerischen Modellen (Zank und Pauls
[1997]) die Komplexitdt der dynamischen Strukturen in ihrer radialen
Evolution in einen von Fremdionen geprdagtem Sonnenwind zu, eine Tat-
sache, die sich nach Lazarus et al. [1999] auch in den zuvor beschriebenen
Messungen wiederfindet.






KAPITEL 3

DAS SIMULATIONSKONZEPT

3.1 MHD-Formulierung des Problems

In diesem Abschnitt sollen die Differenzialgleichungen fiir ein Modell
des Sonnenwindes beschrieben und ihre Anwendbarkeit nachgewiesen
werden. Die hier untersuchten physikalischen Phdnomene lassen sich
sehr gutim Rahmen der idealen Magnetohydrodynamik (MHD) beschrei-
ben. Fiir die Anwendbarkeit dieser Gleichungen sind Bedingungen an
die Observablen gekniipft, die wir fiir die Parameter des Sonnenwindes
in dem von uns untersuchten Gebiet {iberpriifen werden.

Anwendung findet hier das Programm ZEUS, welches am Laboratory for

Computational Astrophysics an der Universitdt von Illinois entwickelt wur-
de.

3.1.1 Makroskopische Beschreibung des Sonnenwindes
3.1.1.1 Grundgleichungen und deren Giiltigkeit

Kennzeichen der MHD ist die makroskopische Beschreibung plasmaphy-
sikalischer Prozesse, was in Abwesenheit von elektromagnetischen Fel-

dern formal der hydrodynamischen Beschreibung entspricht.
Gehen wir zunédchst von einem Plasma mit einer beliebigen Anzahl von
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Komponenten aus, so definieren wir

p = ) ps=) mem, (3.1)

1
vV o= — Vs 3.2
pgp (3.2)
)? = qups\_;s (33)
p = ) nksT, (3.4)
n = quns (35)
S

Gleichung (3.1) definiert die Massendichte p, wobei p;, ms, ns die Mas-
sendichte, die Masse und die Teilchenzahldichte der einzelnen Spezi-
es s sind. Analog sind die Massengeschwindigkeit (engl.,Bulk Veloci-
ty”, Gleichung (3.2)), die Stromdichte (Gleichung (3.3)), der Gesamtdruck
nach dem Daltonschen Gesetz, hier fiir ideale Gase (Gleichung (3.4)) so-
wie die Raumladungsdichte (Gleichung (3.5)) definiert. Vv ist die Ge-
schwindigkeit, qs die Ladung und T, die Temperatur der Spezies s, kg
die Boltzmannkonstante. Wir machen an dieser Stelle die Annahme, dass
die beteiligten Spezies die gleiche Temperatur haben, also T = T; fiir alle
Spezies.

Fiir diesen Satz makroskopischer Observablen gelten im Rahmen der
idealen MHD die folgenden Gleichungen im Inertialsystem K :

%

m +V.(pv) =0 (3.6)
ov L .o
pa—: 4o(B-V)¥ =—Vp—pVD+]xB 3.7)
0B L =
= —V x (v X B) (3.8)

Wobei (3.6) die Kontiniutdtsgleichung, (3.7) die Bewegungsgleichung und
(3.8) die Induktionsgleichung ist, B ist das magnetische Feld, @ ist das
Gravitationspotential.

Fiir die Giiltigkeit dieser Gleichungen miissen Bedingungen erfiillt sein,
die wir im Folgenden benennen und tiberpriifen wollen. Als erste Anfor-
derung stellt sich die Bedingung, dass die auftretenden Geschwindigkei-
ten bedeutend kleiner als die Lichtgeschwindigkeit ¢ sind, also

vV < c., (3.9)

Mit dieser Bedingung kann die Kraftdichte nE gegeniiber der Lorentz-
Kraftdichte fi = j x B in Gleichung (3.7) vernachlissigt werden, wo-
bei E das elektrische Feld ist. Weiterhin erlaubt diese Bedingung die
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Vernachlédssigung der Verschiebungsstrome in den Maxwellgleichungen.
Bei hinreichend grofier magnetischer Reynoldszahl (Sturrock [1994]) kann
die Induktionsgleichung in der Form von Gleichung (3.8) geschrieben
werden. Fiir den Sonnenwind ist diese Eigenschaft fiir die hier relevan-
ten Langenskalen ohne weiteres erftillt (Cravens [1997]).

Generell miissen Forderungen an Zeit- und Langenskalen des Modelles
gestellt werden, damit die Beschreibung tatsdchlich makroskopisch ist.
Fiir die Zeitskala 7 muss folgende notwendige Bedingung gelten:

27

T > o (3.10)

wobei QO die kleinste auftretende Gyrokreisfrequez aller Komponenten
des Plasmas ist, fiir die Spezies s gilt:

qs/B|

Q3= .
C ms

(3.11)

Anschaulich bedeutet Gleichung (3.10), dass man sich im Rahmen der
MHD-Beschreibung im niederfrequenten Bereich der Plasmaphysik be-
findet.

An die Langenskala £ muss die notwendige Bedingung gekniipft wer-
den, dass sie grofier sein muss als der grofite auftretende thermische Gy-
roradius R} aller Komponenten, also

L£> R (3.12)

Der thermische Gyroradius der Komponente s ist definiert als das Verhalt-
nis von thermischer Geschwindigkeit zu Gyrokreisfrequenz:

2kpTs
S “]is
R =5 (3.13)
c

Mit der erwédhnten Vernachldssigung der Verschiebungsstrome lésst sich
die Lorentzkraftdichte f; in (3.7) in folgender Form schreiben:

fL= 1 (V X ﬁ) x B
Ho
Diese Parameter sollen nun fiir mittlere Werte des Sonnenwindes ab einer
astronomischen Einheit tiberpriift werden. Wir benutzen hierzu die nach
McComas et al. [2000] bestimmten Mittelwerte im Regime des schnellen
Sonnenwindes, extrapoliert vom Ort des Raumfahrzeuges Ulysses nach
1 AE. Dazu bestimmen die Autoren einen mittleren, radialen Tempera-
turverlauf in der folgenden Form:

Ts(r) = To 1%, (3.14)
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wobei T eine der relevanten Temperaturen, Tp ; deren Wertin 1 AE und R
der heliozentrische Abstand in astronomischen Einheiten ist. Wenn man
annimmt, dass die Parameter des schnellen Sonnenwindes innerhalb der
Korona nur schwachen raumlichen Variationen unterworfen
sind, gestattet die Bahn von Ulysses, die Ursache der beobachteten Varia-
tionen primdr der radialen Evolution zuzuordnen. Wesentliche Kompo-
nenten des Sonnenwindplasmas sind Elektronen, Protonen und Alpha-
teilchen, wobei das Verhdltnis der beiden Ionenspezies nach McComas
et al. [2000] 96.61% zu 4.39% betrédgt. Fiir die Elektronen benutzen wir
einen mittleren Wert der Temperatur nach Srivastava und Schwenn [2000],
tiir die radiale Evolution bestimmen wir den Exponenten a in (3.14) mit-
tels eines Polytropenansatzes (siehe den folgenden Abschnitt), wobei der
Polytropenindex o« = 1.2 gewdahlt wurde (Sittler Jr. und Scudder [1980]).
Die Parameter sind in Tabelle 3.1 fiir die Temperatur von Elektronen, Pro-
tonen und Alphateilchen dargestellt. Fiir den Betrag des Magnetfeldes
ergibt sich nach McComas et al. [2000] folgende mittlere Radialabhidngig-
keit:

B(R) =2.83-R ™ nT (3.15)

Der sich aus diesem empirischen, mittleren Verhalten der drei Spezies

ergebende radiale Verlauf der kritischen Zeitskala 2= und der kritischen
Langenskala R, ist in Abbildung (3.1) dargestellt. Aufgrund der grofieren
Masse sind die kritischen Skalen von Protonen und Alphateilchen sehr
viel grofier als die der Elektronen, fiir alle Spezies sind die kritischen Ska-
len streng monoton wachsend als Funktion des radialen Abstandes. Fiir
die drei betrachteten Spezies ldsst sich jedoch festhalten, dass innerhalb
von 10 AE auf Zeitskalen grofier als ungefdhr eine Stunde und Langens-
kalen grofier als einer Tausendstel AE die Bedingungen (3.10) und (3.12)
erfiillt sind.
Zeit- und Langenskalen sind jedoch nicht unabhédngig voneinander. Bei
den hier benutzten Stundenmittelwerten der Beobachtungen des Son-
nenwindes und einer typischen Sonnenwindgeschwindigkeit von
500 km s~ ergibt sich eine charakteristische Langenskala von ungefihr
102 AE, die in dem von uns untersuchten Gebiet also stets sehr viel
grofer als die kritische Langenskala ist.

Protonen | Alphateilchen | Elektronen
To/10°K 2.58 14.2 1.0
a -1.02 -0.80 -0.40

Tabelle 3.1: ~ Mittleres Radialverhalten von Protonen, Alphateilchen und Elektronen
im schnellen Sonnenwind nach Gleichung 3.14 (McComas et al. [2000], Srivastava und
Schwenn [2000] und Sittler Jr. und Scudder [1980]).
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Abbildung 3.1:  Zur Abschitzung der Grofien f; (Gleichung (3.11), links) in Stun-
den und R. (Gleichung (3.13), rechts) in Astronomischen Einheiten, als Funktion des
heliozentrischen Abstandes R in AE. Nach Tabelle 3.1 fiir Protonen (durchgezogene

Linie), Elektronen (gepunktete Linie) und Alphateilchen (gestrichelte Linie).

Die obige Abschdtzung gilt nur fiir den vergleichsweise homogenen
schnellen Sonnenwind, die qualitative Aussage hat auch fiir den lang-
samen Sonnenwind Giiltigkeit.

Bei den erwédhnten typischen Sonnenwindgeschwindigkeiten ist die Er-
fillung der Bedingung (3.9) immer gegeben.
Mit der qualitativen Einschriankung an die Langen- und Zeitskalen ist
somit die Anwendbarkeit des Gleichungssatzes (3.6) bis (3.8) gerechtfer-
tigt. Im Folgenden werden wir dieses Grundgleichungssystem auf die in
ZEUS geloste Form bringen und es iiber einen Polytropenansatz schlie-
Ben.

3.1.1.2 ZEUS-Formulierung der Grundgleichungen

Innerhalb des numerischen Modelles werden die MHD-Gleichungen teil-
weise in Erhaltungsform gel6st, unter Benutzung von (3.6) und der Defi-
nition der Impulsdichte

S:=pv (3.16)
lasst sich fiir diese Grofie die Bewegungsgleichung (3.7) schreiben als

oS o s o
a—i +V- (V') =-Vp—pVOD+j x B. (3.17)
Dabei ist V' ein Tensor 2. Stufe, wenn wir Vektoren als Spaltenvektoren
beziehungsweise 3 x 1-Matrizen schreiben. In Komponenten gilt:

[5V1],; = pvivy

i')
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In unserem Modell wird der Einfluss des Gravitationsfeldes der Son-
ne berticksichtigt, das heifst wir schreiben fiir @ in der Bewegungsglei-

chung:
G me

T
Dabei ist G die Gravitationskonstante, m die Masse der Sonne und r
der heliozentrische Abstand. Die Natur der physikalischen Fragestel-
lung legt eine ,natiirliche” Wahl des Koordinatensystems nahe: wir wer-
den das Problem in sphérischen Polarkoordinaten beschreiben, deren Ur-
sprung im Zentrum der Sonne ist. Die komplementére Breite 8 beschreibt
dabei den Winkel zwischen der Rotationsachse der Sonne Qg und dem
Aufpunktvektor ¥ eines Punktes.

Die Winkelgeschwindigkeit aa—(z und %—1’ hdngen dann in folgender Form
mit den metrischen Geschwindigkeiten zusammen:

O=—

or
Vy = a (318)
00
Vg = Ta (319)
. 0
= — 2
Vo T5in 0 m (3.20)

Durch die Wahl von orthogonal-krummlinigen Koordinaten miissen ei-
nerseits die metrischen Koeffizienten der Differenzialoperatoren bertick-
sichtigt werden, andererseits treten aufgrund der Ableitung der krumm-
linigen Basisvektoren Pseudokrifte in den Bewegungsgleichungen auf.
Diese Pseudokrifte beschreiben die Anderung der Komponenten eines
geradlinig gleichféormig bewegten Punktes in diesem Koordinatensystem.
In den Basisvektoren ldsst sich der Geschwindigkeitsvektor schreiben als

V= Vrér + Veée + V¢€¢

Aus der totalen zeitlichen Ableitung dieses Vektors lassen sich die Pseu-
dokraftterme in den einzelnen Komponenten bestimmen:

d dv, .  dve., dvg .,

25 = e g4 S 321
at’ TR TR T (3.21)
vz +2
—{ 0 b le. (3.22)
T
V;Vg Vé
+ v Ttan® co (3.23)
VTVCP \)9\)¢ 5
n { e Ttane} &y (3.24)

Gleichungen (3.22) bis (3.24) stellen die Pseudobeschleunigung dp in
sphérischen Polarkoordinaten dar. Diese Schreibweise erlaubt es for-
mal, Gleichung (3.17) unter Hinzunahme einer Pseudokraftdichte fp auf
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der rechten Seite beizubehalten, da Gleichung (3.21) sich nicht von der
Komponentendarstellung des kartesischen Beschleunigungsvektors un-
terscheidet.

Eine weitere natiirliche Wahl ist es, in das mit der Sonne rotierende Ko-
ordinatensystem ' zu gehen. Fiir die Geschwindigkeiten gilt folgende
Transformation:

V' =¥—Qu xT=9— Qursin 0€y (3.25)

wobei V' die Geschwindigkeit in ' und v die Geschwindigkeit im Iner-
tialsystem K ist. Fiir die Rotationsperiode Q, = 27t/T. des Koordina-
tensystems wéhlen wir den siderischen Wert von T, = 25.38d, was einer
synodischen Rotationsperiode von 27.28 Tagen entspricht (Carringtonro-
tation, Blumberg und Boksenberg [1995]). Wir vernachldssigen somit die
Effekte der differenziellen Rotation. Da bei einer im wesentlichen sphéri-
schen Expansion des Sonnenwindes die Azimutalgeschwindigkeit in X
gegeniiber der Radialgeschwindigkeit vernachldssigbar ist, wird dem-
nach v, bestimmt durch den Term —Qg7sin 6, der in der Aquatorebene
sehr grofs werden kann. So betrédgt er in 5 AE 2143 km/s und ist damit be-
deutend grofer als die Radialgeschwindigkeit. Eine solch hoher Wert ist
aufgrund der quadratischen Terme von v;, in der Pseudobeschleunigung
(3.22 - 3.24) ein numerisches Problem, weshalb tiblicherweise numerische
Modellierungen des Sonnenwindes in sphéirischen Polarkoordinaten im
inertialen System K realisiert werden (Gosling und Pizzo [1999]), mit dem
Nachteil, dass dann zeitlich abhidngige innere Randbedingungen bei 1,
gewdhlt werden miissen .

Dieses numerische Problem ladsst sich 10sen, indem man in der Darstel-
lung der Bewegungsgleichung im rotierenden Koordinatensystem (unter
Berticksichtigung der Scheinkréfte) die Substitution

Vg =V — Qersin®

vornimmt, das heifit in den Gleichungen taucht nur die - numerisch trak-
table — Azimutalgeschwindigkeit im Inertialsystem auf. Es zeigt sich (sie-
he Anhang A), dass dann die Scheinkréfte in ihrer urspriinglichen Form
verschwinden und statt dessen die Gleichung geschrieben werden kann

als
d o d

atl VT &

Das bedeutet, dass die Losung des Problems im rotierendem Koordina-

d
V- Qp—V (3.26)
x od

tensystem unter Benutzung von V' identisch ist mit der Losung von v
im Inertialsystem unter Hinzunahme eines Operators —();04. Dieser
numerisch leicht realisierbare Operator beschreibt die starre Rotation in
die negative ¢-Richtung mit der Winkelgeschwindigkeit Qg. Die Tra-
jektorie eines Teilchens, das sich im Inertialsystem radial bewegt, wird
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durch diesen Operator in die negative Azimutrichtung abgelenkt. Dies
entspricht aber genau der Trajektorie im rotierendem Koordinatensystem
— der Parkerspirale. Es sei betont, dass Gleichung (3.26) exakt gilt und
keine Naherung ist, numerisch aber sehr zur Stabilitdt beitrdgt, da die
grofSen Werte der Azimutalgeschwindigkeit im rotierenden Koordinaten-
system nicht explizit auftauchen und die Scheinkréfte nicht numerisch
gelost werden miissen.

Fiir die skalaren Gleichungen in Erhaltungsform mit einem Skalarfeld {»
lasst sich schreiben:

0 —»1_2 . v) — i
Seb+ V- (0F) = Zab+ V- (49) — Qoo (3.27)

Insbesondere gilt dies natiirlich fiir die Kontinuitdtsgleichung im rotie-
rendem System mit 1p = p. Auch die Induktionsgleichung (3.8) kann in
dieser Form behandelt werden:

a—i
—B—-0
ot ©

0

%
Dies ist die Induktionsgleichung im rotierenden System unter der Ver-
wendung der Geschwindigkeiten aus dem Inertialsystem (Herleitung sie-
he Anhang A).
Die abhédngigen Variablen des Gleichungssystems sind die drei Kompo-
nenten der Geschwindigkeit und des Magnetfeldes sowie Dichte und
Druck, also acht Unbekannte. Bis jetzt haben wir aber nur sieben Glei-
chungen. Die Schliefung des MHD-Gleichungssystems soll im nun fol-
genden Abschnitt dargestellt werden.

B=Vx (\7 X 1‘3’) (3.28)

3.1.2 Die Schlieffung des Problems — der Polytropenan-
satz

Gehen wir von einem idealen Gas aus, so gilt zwischen der inneren Ener-
gie pro Volumen, ¢, und dem Druck folgende Beziehung:

1

wobei y der Adiabatenindex ist (also das Verhdltnis der spezifischen Wir-
mekapazitdten). Fiir den Druck nehmen wir in einem Ansatz an, dass er
sich gemaf eines so genannten Polytropengesetzes in Relation zur Dichte

setzen lasst: N
p=po(ﬂ) (3.30)
Po

Diese Gleichung beschreibt die Anderung des Druckes lings einer Strom-
linie, wenn zum einen an einem bestimmten Punkt ¥, die Werte py und py



3.1 MHD-FORMULIERUNG DES PROBLEMS

59

bekannt sind und zum anderen die Variation der Dichte langs der Strom-
linie bekannt ist. Dabei bezeichnet man « als den Polytropenindex, der
hier als konstant angenommen wird. Bildet man die totale zeitliche Ab-
leitung und benutzt (3.29), so erhdlt man

d [e ax—1 dV
a0 I L 3.31
dt (p) y—]pdt (3:31)
B dvV vy—a dV
- Paty i@ (3:32)

Hierbei ist V = 15 das spezifische Volumen. In Gleichung (3.32) erkennt
man den ersten Hauptsatz der Thermodynamik (in Einheiten von Ener-
gie pro Masse), der fiir « = 'y eine adiabatische (isentrope) Zustandsande-
rung beschreibt. Fiir « = 1 ist andererseits ¢ und damit T langs der
Stromlinie konstant und beschreibt somit eine isotherme Zustandsande-
rung. Wir interpretieren den zweiten Term auf der rechten Seite von
(3.32) als polytrope Pseudowdrme, wobei wir mit der Teilchenmasse m
multiplizieren:

5Qu = ¥ —%*pmav=-—Y"%w (3.33)

y—1 y—1

Dabei ist §W die Volumenarbeit in Joule. Man erkennt, dass iiber den
Ansatz (3.30) je nach Wahl des Parameters « eine direkt an die Volumen-
arbeit gekoppelte Warmezufuhr («x < y) oder Warmeabgabe (x > v) des
Gases beschrieben wird. Fiir « < 1 ist diese Warmezufuhr so stark, dass
in einer sphérischen Expansion des Gases die Temperatur als Funktion
von T anwéchst.
Unter Verwendung der Kontinuitidtsgleichung (3.6) lasst sich (3.31) in die
in ZEUS benutzte Form bringen:

%—FV-(e\?) =-F,pV-¥ (3.34)
wobei
o — 1
Fo = F (3.35)

Fiir F, = 1 entspricht das dem adiabatischem Fall bei beliebigem Adiaba-
tenexponenten v, der urspriinglichen Form von ZEUS (Stone und Norman
[19924]). Die Modifikation auf polytrope Zustandsdnderungen ist durch
die Hinzunahme des Faktors F, denkbar einfach.

In der polytropen Ndherung dndert sich auch die Schallgeschwindigkeit,
tiir sie gilt:
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Mit T~ als integrierendem Faktor und unter Benutzung der idealen Gas-
gleichung erhalten wir aus (3.33) fiir die Entropie

dv
dS:Cv(Y—“)V

wobei Cy die Warmekapazitit in Joule pro Kelvin ist. Fiir ein ideales Gas
in sphérischer Expansion ist @ =y eine obere Schranke fiir die Wahl des
Polytropenindexes, da sonst die Entropie ldngs der Stromlinie abnimmt.
Realistischerweise sollte o somit in unserem Fall im Intervall [1,y] liegen.
In diesem Ansatz wird keine Aussage iiber die Quelle der Warmezufuhr
gemacht. Es zeigt sich jedoch, dass der Sonnenwind mit diesem Ansatz
beschrieben werden kann, obwohl es einerseits Unterschiede zwischen
den einzelnen Spezies gibt und andererseits auch rdumliche Unterschie-
de des Parameters o existieren konnen.

Fiir Elektronen ist die Warmeleitung aufgrund der freien Beweglichkeit
langs der Feldlinien sehr hoch und deshalb findet man Werte fiir o, die
mit 1.175 + 0.03 (Sittler Jr. und Scudder [1980]) sehr nahe am isothermen
Wert von o« = 1 sind. Fiir Protonen hingegen finden Goldstein et al. [1996]
den fast adiabatischen Wert von «,, = 1.5. Das Problem der empirischen
Bestimmung des Polytropenindexes liegt in der Methodik: Den Wert von
a kann man in dem Polytropenansatz nur durch Messung von p und p
langs einer Stromlinie bestimmen. Eine Methode der Bestimmung von «
besteht darin, die radiale Evolution der Parameter auf zwei verschiede-
nen Raumfahrzeugen in unterschiedlichen heliozentrischen Abstdnden
zu untersuchen (zum Beispiel Sittler Jr. und Scudder [1980]). Diese Metho-
de ist dann am genauesten, wenn der Abstand zwischen den beteiligten
Raumfahrzeugen grof8 ist — dann jedoch ist es unter Umstdnden schwie-
rig, gleiche Stromlinien in den Daten zu identifizieren.

Unter der Annahme, dass die koronalen Parameter py und py am Fufs der
Stromlinie tiber den homogenen Koronaldchern wenig variieren, kann
man die Anderung der Parameter lings der Ulysses-Trajektorie ebenfalls
zur Bestimmung des Polytropenindexes benutzen (Feldman et al. [1998]).
Das unterschiedliche Verhalten von Elektronen und Protonen in der Ener-
giegleichung legt eigentlich eine Behandlung des Sonnenwindproblems
im Rahmen eines Zwei-Fluid-Konzeptes nahe, im Rahmen dieser Arbeit
jedoch soll darauf verzichtet werden. Wir werden im Folgenden nur die
Protonen beriicksichtigen, was sich im Bezug auf die Elektronen {iber
ihre grofiere Masse, im Bezug auf die Alphateilchen iiber ihre grofiere
Haufigkeit rechtfertigen ldsst. Fiir unseren Satz Observablen ergibt sich
also folgende Vereinfachung;:
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Der Einfluss der Elektronen kommt alleine durch den Gesamtdruck zum
Ausdruck, unter der Annahme, dass T, = T,, gilt:

p =2n,ksT,

Dies erlaubt es, alleine Messungen der Protonen zu berticksichtigen, was
im Rahmen der Ein-Fluid-Gleichungen eine vertretbare Vereinfachung
ist.

3.2 Numerische Realisierung mit ZEUS

3.2.1 Das numerische Grundschema

Mit ZEUS steht ein magnetohydrodynamisches Simulationsprogramm
zur Verfiigung, welches sich als recht flexibel und robust erwiesen hat
und entsprechend weite Verbreitung in extraterrestrischer Physik und
Astrophysik zeigt. Die vorliegende Version ist eine dreidimensionale Er-
weiterung der in Stone und Norman [1992a] und Stone und Norman [1992b]
dargestellten zweidimensionalen, hydrodynamischen beziehungsweise
magnetohydrodynamischen Algorithmen. Benutzt werden hier die fiir
unser Problem ,natiirlichen” sphédrischen Polarkoordinaten.

ZEUS benutzt ein explizites, voll zeitabhdngiges Finite-Differenzen-Ver-
fahren zur Losung des im vorigen Abschnitt dargestellten Gleichungs-
systems. Zundchst wird an der numerischen Approximation der Glei-
chungen eine so genannte Operatorteilung vorgenommen, bei der die
finite Differenzenapproximation des Operators 2 aufgespalten wird, um
die Abarbeitung einzelner Terme der geldsten Gleichungen trennen zu
konnen. In einem ersten Schritt wird fiir die Gleichungen (3.6), (3.7)
und (3.34) eine Teilung in einen so genannten Quelltermschritt und einen
Transportschritt vorgenommen. Im Quelltermschritt werden zunéchst
die Krifte abgearbeitet, ihm schlieft sich der Transportschritt an, in dem
mittels Standardverfahren zur Losung der Advektion die Grofsen durch
das Gitter transportiert werden. Der von uns benutzte Transportalgo-
rithmus basiert auf der Arbeit von van Leer [1977] und wird fiir ZEUS als
bester Kompromiss zwischen Stabilitdt und Laufzeiteffizienz angesehen
(Stone und Norman [1992b]).

Zur numerischen Losung der von uns gewdhlten Darstellung im rotie-
renden Koordinatensystem sei an dieser Stelle auf den Anhang verwie-
sen, dort findet sich ebenfalls eine kurze Darstellung des benutzten nu-
merischen Gitters.
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3.2.2 Implementierung von Stoffwellen

Nach den Ausfithrungen in Kapitel 2 ist klar, dass wir mit dem Auftre-
ten von Stofiwellen bei der Simulation realistischer Sonnenwindverhalt-
nisse jenseits einer astronomischer Einheit rechnen miissen. Stofiwellen
sind die dissipative, diskontinuierliche Fortsetzung der Kompressions-
wellen. Im Gegensatz zu diesen benétigen wir in unserem Satz an Glei-
chungen einen Term, der die Umwandlung von kinetischer Energie in in-
nere Energie gewdhrleistet. Diese Vorgdnge geschehen im Sonnenwind
auf Grofsenordnungen des Gyroradius, sind demnach a priori durch die
MHD-Gleichungen nicht formulierbar, obwohl iiber die Rankine-Hugon-
iot-Bedingungen aus den MHD-Gleichungen sehr wohl Sprungbedin-
gungen abgeleitet werden konnen.

Die numerische Formulierung eines dissipativen Zusatztermes gelang
von Neumann und Richtmyer [1950] in der Form einer artifiziellen Visko-
sitdt, deren Stdrke aus dem Gradienten der Geschwindigkeit bestimmt
wird. Fiir die Kraftdichte dieser kiinstlichen Stofiwellenviskositét gilt

—

fs:=-V-Q (3.36)

Wobei Q ein Tensor in Diagonalgestalt ist, fiir den in sphéarischen Polar-
koordinaten gilt

g 0 0
Q = 0 gq¢ O (3.37)
0 0O d¢
Vr 2 T
o — ?p (2=)" wenn 2= <0 (3.38)
0 sonst
dvg \ 2 ov
G = 1?p (%a_ee) wenn 53 < 0 (3.39)
0 sonst
2
2 1o oY
qd) — 1 p (Tsine aq)) wenn od <0 (340)
0 sonst

Dabei ist | ein Parameter der Dimension Lange. Die Fallunterscheidung,
die sicherstellt, dass die Elemente des Tensors @ nur dann von Null
verschieden sind, wenn in Stromungsrichtung die Geschwindigkeit ab-
nimmt, wird eingefiihrt um ein ,,Verschmieren” von Verdiinnungswellen
zu verhindern (Roache [1972]).

Die physikalische Motivation bei diesem Ansatz ist nicht, die Prozesse
innerhalb der Stofswelle exakt zu beschreiben, vielmehr soll ein hinrei-
chend effizienter Mechanismus eingebunden werden, der fiir die not-
wendige Energiedissipation innerhalb der Stofswelle sorgt und somit die
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Einhaltung der Sprungbedingungen ermdglicht. Die Eigenart der Ran-
kine-Hugoniot-Bedingungen ist es, dass sie den Zusammenhang der Ob-
servablen iiber die Stoffwelle hinweg richtig wiedergeben, ohne dass in
ihrer Herleitung Aussagen tiber den tatsdchlichen physikalischen Me-
chanismus gemacht werden. Zur Bestimmung der Sprungbedingungen
werden die fundamentalen Erhaltungssatze fiir Masse, Impuls und Ener-
gie benutzt. Ziel dieses numerischen Ansatzes ist, ein moglichst effizien-
tes Verfahren zu formulieren, dass die Einhaltung der Sprungbedingung
und somit die Wahrung der Erhaltungssitze tiber Stofswellen hinweg ga-
rantiert.
Die Energiegleichung (3.34) wird in folgender Form modifiziert, um die
Energiedissipation in der Stofiwelle beschreiben zu kénnen:

O¢ " S S

awtv-(ev):—FapV-v—Q:Vv (3.41)
wobei das Symbol ,,:” bedeutet, dass der Tensor Q zuerst auf den Opera-
tor V angewandt wird und dann die Anwendung auf die Geschwindig-
keit erfolgt.!
Die Elemente des Tensors @ haben die Dimension eines Druckes, der
grofs wird bei grofien Geschwindigkeitsgradienten. Stellen wir uns in ei-
nem Gedankenexperiment eine schnelle Stromung vor, die in eine lang-
samere hineinlduft (mit einem zunédchst kleinen Geschwindigkeitsgra-
dienten), so besteht das dynamische Charakteristikum in der Aufsteil-
ung des Geschwindigkeitsgradienten. Die Bedingung der Stofiwellen-
bildung in dieser Kompressionswelle ist dann gegeben, wenn der Ge-
schwindigkeitsgradient so stark wird, dass fs (Gleichung (3.36)) dyna-
misch wirksam wird. Genau in der sich aufsteilenden Flanke der schnel-
len Stromung erscheint nun ein (kiinstlicher) Druckterm, dessen Gradi-
enten nach (3.36) der Aufsteilung Einhalt gebieten. Gleichzeitig wird ki-
netische Energie nach (3.41) in innere umgewandelt wird. Im Ruhesy-
stem der Stofswelle stellt sich ein dynamisches Gleichgewicht ein, wel-
ches den Rankine-Hugoniot-Bedingungen Rechnung trégt.
Der Parameter 1 in (3.38) bis (3.40) steuert die Stiarke der kiinstlichen
Druckgradientenkraft. Wird der Parameter zu klein gewéhlt, dann stellt
sich kein dynamisches Gleichgewicht im Sinne der Rankine-Hugoniot-
Bedingungen ein, da einerseits die Kraft Fs nicht ausreicht, die Aufs-
teilung zu unterbinden, andererseits wird nicht in einem hinreichenden
Maf3e Energie dissipiert. Ein zu grofs gewéhlter Parameter 1 erlaubt zwar
formal die Beschreibung einer Stofiwelle im Sinne der Sprungbedingun-
gen, aber auf einer unter Umstdnden ungewollt grofien Lingenskala.
| steuert somit sowohl die Giite, mit der die Sprungbedingungen ein-

!In Einsteinscher Summenkonvention: Q : V¥ = (Q;; g;0;) vi, wobei die g; die
metrischen Koeffizienten sind.
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gehalten werden, als auch ganz anschaulich die Dicke der Stofswelle.
Die Modifikation auf polytrope Zustandsdnderungen muss in StofSwel-
len riickgdngig gemacht werden, da wir von der Annahme ausgehen,
dass die Anderungen in einer StoSwelle adiabatisch ablaufen. Die dafiir
notwendigen Modifikationen sind im Anhang B dargestellt.

3.2.3 Die Losung der Induktionsgleichung

Zur Losung der Induktionsgleichung findet eine Methode Anwendung,
die die Erhaltung des magnetischen Flusses in ZEUS gewéhrleistet. Dies
bedeutet, dass V- B = 0in der Giite gewahrt wird, wie dies die Initialisie-
rung vorgibt (Stone und Norman [1992b]). Dazu wird die folgende Grofe
definiert:

¢:=VxB

Damit folgt fiir die Induktionsgleichung (3.8)

dDg L
- —jgafe-dl (3.42)

Wobei der magnetische Fluss definiert ist als

f

Zur numerischen Losung der Gleichung werden nun die Komponenten
des Vektors € als Kanten-zentrierte Grofien eingefiihrt, um das Linien-
integral der Grenzflache einer Gitterzelle darstellen zu konnen. Wertet
man Gleichung 3.42 auf dem gesamten Simulationsgebiet, so zeigt sich,
dass sich alle Terme im inneren des Simulationsgebietes exakt weg he-
ben — es bleibt einzig ein das gesamte Simulationsvolumen umfassendes
Integral tibrig. Wenn nun an den Randern des Simualtionsgebietes kein
neuer magnetischer Fluss erzeugt wird, dann gewéhrleistet dieses Ver-
fahren, dass im Inneren des Simulationsgebietes auch kein Fluss erzeugt
oder vernichtet wird, der einzige Fehler besteht in Rundungsfehlern des
Prozessors.

Die Wahrung von V - B = 0 ist bis auf die endliche Genauigkeit der
FlieSkommaoperationen gegeben durch die Genauigkeit bei der Initia-
lisierung und, bei zeitabhdngigen Randbedingungen, durch die Genau-
igkeit, mit der gewdhrleistet ist, dass kein neuer magnetischer Fluss in
das Simulationsgebiet injiziert wird.

Die triviale Realisierung dieser Vorgabe besteht in der Wahl von € = 0
bei der Initialisierung und zu allen Zeiten an den Rédndern. Anschau-
lich entspricht dies der Forderung, dass das Magnetfeld parallel zu den
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Geschwindigkeiten sei, einer Tatsache, die im rotierenden Koordinaten-
system nach Kapitel 2 fiir das interplanetare Magnetfeld im Sinne von
Parker [1963] als eine mittlere Figenschaft jedoch gut erfiillt ist (Thomas
und Smith [1980]).

Zur Berechnung der zentrierten zeitlichen Differenzen wird aus Stabi-
litatsgriinden in ZEUS die Methode der Charakteristiken benutzt. Ziel
dieser Methode ist es, in Differenzengleichungen eine addquate Darstel-
lung der zeitlich zentrierten numerischen Approximation der Differen-
zenqotienten zu finden. Dazu benutzt man die Tatsache, dass langs der
Charakteristiken die Riemanninvarianten konstant sind (siehe zum Bei-
spiel Jeffrey und Taniuti [1964]). Dabei wird in ZEUS zur Vereinfachung
nur die Alfvéngeschwindigkeit herangezogen, die schnelle und langsa-
me magnetoakustische Geschwindigkeit werden an diesem Punkt ver-
nachléssigt, wobei numerische Tests die Anwendbarkeit dieser Verfah-
rensweise zeigen (Stone et al. [1992]). Der Ausbreitung der magnetoaku-
stischen Geschwindigkeiten ist dieser Argumentation zufolge durch den
hydrodynamischen Teil von ZEUS wegen des kompressiblen Charakters
dieser Wellen Rechnung getragen. Zur Herleitung eines charakteristi-
schen Gleichungssatzes wird an dieser Stelle angenommen, es handele
sich um eine inkompressible Fliissigkeit, die nur unter dem Einfluss der
Lorentzkraft steht. Dann gelten die beiden folgenden Gleichungen unter
der Annahme, dass V - v = 0 und dass V(p + B2/2py) =0

(% ; (\7+\7A)v> (F— %) =0 (3.43)
(% + (¥ —Va) v) (V+9a)=0 (3.44)

Die Gleichungen (3.43) und (3.44) definieren die Alfvéncharakteristiken
und die benétigten Riemanninvarianten, V4 ist die Alfvengeschwindig-
keit, siehe Kapitel 2. Man benutzt dieses Gleichungssystem, um moglichst
effiziente, zeitlich zentrierte Differenzenquotienten der Gleichung 3.42
bestimmen zu kénnen.

Es sei abschliefiend noch einmal betont, dass die Beschrankung auf die
Alfvéngeschwindigkeit sich nur auf die Bestimmung der Charakteristi-
ken zur Losung von Gleichung (3.42) bezieht. ZEUS kann alle drei cha-
rakteristischen Wellentypen der MHD stabil 16sen, insofern ist dies eine
gerechtfertigte Vereinfachung.

3.3 Das Simulationskonzept

In diesem Abschnitt soll die Vorgehensweise zur Simulation des Sonnen-
windes dargestellt werden und die Wahl der diese Losung bestimmen-
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den Randbedingungen erldutert werden.

3.3.1 Motivation

Nach den Ausfithrungen in Kapitel 2 handelt es sich bei dem , Fast-Latitu-
de-Scan” von Ulysses um ein einzigartiges Intervall, dass die Untersu-
chung dreidimensionaler grofiskaliger Sonnenwindverhéltnisse wahrend
des solaren Minimums erméglicht. Ziel dieser Arbeit ist, Messdaten des
Sonnenwindes zur Modellierung heranzuziehen, und zwar in einem Um-
fang, der es unter anderem ermdglicht, die Beobachtungen von Ulys-
ses zu reproduzieren. Durch die starke Breitenabhédngigkeit der Ulysses-
Trajektorie erhalten wir Aussagen tiber die Struktur des Sonnenwindes,
die iiber die in situ zuganglichen Informationen ekliptikaler Raumson-
den weit hinausgehen. Ein Modell, dass Messdaten ekliptikaler Raum-
sonden wie WIND benutzt, um eine dreidimensionales Bild des Sonnen-
windes zu erzeugen, muss in der Lage sein, die von Ulysses beobachtete
rdaumliche Struktur wiederzugeben. Bei der von uns in Kapitel 4 vor-
genommenen Validierung unseres Modelles durch Ulysses-Daten wird
nicht alleine die radiale Evolution unserer inneren Randbedingung in
1 AE bis an den Ort von Ulysses zwischen 1.3 und 1.5 AE {iberpriift, son-
dern insbesondere auch die modellierte rdumliche Struktur.

Obwohl erdnahe, ekliptikale Satelliten im Sonnenwind wie IMP-§, WIND
oder ACE eine Fiille von Daten iiber einen sehr grofien Zeitraum hinweg
liefern, werden diese hdufig nur zur Validierung von Modellen heran-
gezogen, deren innere Randbedingungen sehr viel ndher an der Korona
liegen. Das hat seine Ursache sicherlich auch darin, dass ein grofier Be-
darf an Vorhersagen des ,Weltraumwetters” bei der Erde besteht, da in
zunehmenden Mafle die Beeinflussung unseres technisierten Lebensrau-
mes durch magnetosphérische Storungen, verursacht durch den Sonnen-
wind, Beachtung findet.

Man findet Modelle, die in der Korona beginnen und die dortigen Rand-
bedingungen aus der synoptischen Darstellung des beobachteten photo-
sphérischen Magnetfeldes generieren (zum Beispiel Linker et al. [1999]).
Wesentlich fiir solche Modelle ist die Bestimmung des koronalen Ma-
gnetfeldes, welches formgebend fiir die rdumliche Struktur des Sonnen-
windes ist. So wird in dem Modell von Riley et al. [2001] ein resistives,
viskoses MHD-Modell von 1 bis 30 Ry numerisch gelost, um das Ma-
gnetfeld an der inneren Randbedingung eines zweiten, idealen MHD-
Modelles von 30 R bis 5 AE zu bestimmen. Das Modell ist nicht selbst-
konsistent, da die aus dem inneren, koronalen Simulationsgebiet be-
stimmten Geschwindigkeiten in 30 Rg nicht grofs genug sind, um die he-
liosphérische Losung jenseits von 30 R, zu treiben. Deshalb benutzen die
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Autoren einen ad-hoc-Ansatz, um aus der berechneten Magnetfeldtopo-
logie in 30 R die Plasmaparameter zu bestimmen. Dabei wird der lang-
same Sonnenwind denjenigen offenen Feldlinien zugeordnet, die in 1 R
am Rand eines Koronaloches liegen, also dem Ubergangsbereich von of-
fenen zu geschlossenen Feldlinien. Die so bestimmten MHD-Parameter
werden unter anderem wihrend des , Fast-Latitude-Scans” mit den Da-
ten von Ulysses verglichen und es zeigt sich eine, wenn auch qualitative,
Ubereinstimmung.

Diese Ubereinstimmung legt noch einmal den bestimmenden Charakter
der koronalen Magnetfeldtopologie fiir die raumliche Struktur des Son-
nenwindes nahe. Der in unserer Arbeit benutzte Ansatz ist, dass sich die-
se,dem Sonnenwind vom koronalen Magnetfeld aufgepragte Ordnung in
hinreichender Genauigkeit durch die Kenntnis der Lage der heliosphari-
schen Stromschicht bestimmen ldsst — zumindest bis zur Erdbahn. Diese
statistische Aussage (Borrini et al. [1981]) hat ihre Begriindung darin, dass
bis in diese heliozentrischen Abstdnde die dynamischen Wechselwirkun-
gen zwischen langsamem und schnellem Sonnenwind noch nicht so stark
ausgepragt sind, dass es zu der bis in 5 AE vorhergesagten starken De-
formation der Stromschicht kommen kann (Pizzo [1994a]). Ein weiteres
Indiz dafiir, dass die dynamischen Wechselwirkungen bis zur Erdbahn
noch relativ moderat sind, ist die Tatsache, dass korotierende Stofswellen-
paare erst jenseits von einigen astronomischen Einheiten vermehrt beob-
achtet werden (Gazis [2000]). Wenn aber die dynamischen Effekte hinrei-
chend schwach sind, dann sollten sich die benttigten MHD-Parameter
tatsdchlich iiber einfache Bedingungen an die angenommene Lage der
Stromschicht koppeln lassen.

Eine Verbesserung dieses Ansatzes erlangt man, wenn neben einer empi-
risch bestimmten Stromschicht auch Beobachtungen ekliptikaler Raum-
sonden in ein Modell der Plasmaparameter auf einer Kugelschalein 1 AE
eingebaut werden. Geschlossen wird dieser Modellansatz durch die An-
nahme, dass die von Ulysses iiber den Koronalochern gemessenen, raum-
lich wie zeitlich homogenen Parameter als konstante Mittelwerte ober-
und unterhalb des ,Bandes der Sonnenwindvariabilitdt” angenommen
werden konnen. Dies erlaubt einmal die stabile Formulierung von Rand-
bedingungen in der Koordinate 6, zum anderen kann mit dieser Annah-
me das Simulationsgebiet raumlich eingeschrankt werden.

3.3.2 Interpolation der Stromschicht

Kernpunkt unserer Vorgehensweise bei der Initialisierung des Problems
ist die Bestimmung der Lage der Stromschicht. Mit dem , Fast-Latitude-
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Scan” von Ulysses bietet sich unter der Annahme der Stationaritit aller
Parameter im rotierenden Koordinatensystem eine gute Moglichkeit, die
globale Struktur der Stromschicht abzuleiten, wenn man weiterhin an-
nimmt, dass es sich zu diesem Zeitpunkt um eine hinreichend , glatte”
Flache handelt.

Wir verlangen, dass bei 1y die Breite Aycs, bei der sich die Stromschicht
befindet, eine eindeutige Funktion der Lange ¢ ist, dass heifst fiir alle
¢ € [0°,360°] existiert genau ein Apcs($)?. Weiterhin soll Aycs(¢) stetig
sein.

Zu Zeiten um das solare Minimum herum sind sowohl die Annahme
der Stationaritit als auch die der ,Glattheit” der Stromschicht im allge-
meinen erfiillt, insbesondere zeigen Modelle des koronalen Magnetfeldes
abgeleitet aus photosphédrischen Magnetfeldmessungen, dass die Strom-
schicht wiahrend der Carringtonrotationen 1890 bis 1894 eine glatte, zu-
sammenhédngende Fldche bildet, die beiden Koronaltcher sind in ihrer
Lage und Ausdehnung erwartungsgemaf stabil, siehe hierzu Anhang C.
Wir bestimmen zur Konstruktion eines Modelles fiir die Stromschicht
bei 1o = 1AE zundchst die von Ulysses beobachteten Durchgénge durch
die Stromschicht und bilden diese dann unter der Annahme, dass die
Stromung radial mit der von Ulysses an diesem Punkt gemessenen Ge-
schwindigkeit erfolgt, von der Trajektorie von Ulysses auf die Sphére in
1 AE ab, unter Verwendung der Gleichung der Parkerspiralen im rotie-
renden Koordinatensystem (2.7):

(Tu, Ou, du) — (7o, B0, do)

Q,sin B (3.45)
To = Tu, 80 = 0y, do = Py + ———H

(ru — o)

U

wobei (ry, Ou, ¢u) die Koordinaten von Ulysses im rotierenden Koordi-
natensystem sind und v,y die dort gemessene Geschwindigkeit. Sind
diese Durchgédnge einmal bestimmt, benutzen wir einen einfachen An-
satz, um daraus ein Modell fiir die Breite Aycs als Funktion der Lange ¢
im rotierenden Koordinatensystem zu bestimmen.

Um die Stromschichtdurchgidnge von Ulysses zu bestimmen, benutzen
wir ein Verfahren, welches uns den gesuchten Punkt unter Verwendung
der uns zur Verfiigung stehenden Plasma- und Magnetfelddaten liefert.
Wir verwenden dazu die schon in Kapitel 2 (Gleichung 2.8) eingefiihr-
te Polaritdtsfunktion, wobei wir hier jedoch die Mittelungsldnge T mit
2 Tagen bedeutend kiirzer wihlen als zur Darstellung der ,,dominan-
ten” Polaritdt in Abbildung 2.8. Damit wird IT bedeutend sensitiver ge-
geniiber Polaritdtswechseln, was wir ausnutzen wollen, um einen Durch-
gang durch die Stromschicht dadurch zu charakterisieren, dass in seiner

?Das Akronym HCS steht fiir ,Heliospheric Current Sheet”
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Umgebung ein signifikanter Polaritatswechsel stattfindet. Wir definieren
als Umgebung, die wir auf einen Vorzeichenwechsel von IT iiberpriifen,
ein Zeitintervall von drei Tagen vor und drei Tagen hinter dem potenzi-
ellen Stromschichtdurchgang.

Der Polaritdtswechsel wird dann als signifikant angesehen, wenn TT in-
nerhalb dieses Zeitfensters vor oder nach einem Zeitpunkt t, einen
Schwellenwert TT* tiber- beziehungsweise unterschreitet. Schematisch ist
dies in Abbildung 3.2 dargestellt. Die blauen Kurven stellen den zeitli-
chen Verlauf der Polaritét IT dar, zentriert auf den Zeitpunkt t,,, zu dem
wir die Signifikanz tiberpriifen wollen. Fiir die durchgezogene Linie fin-
det ein solcher Polaritiatswechsel statt, denn innerhalb des Zeitfensters
wechselt die Polaritdtsfunktion von TT > TT* > O nach IT < —TT* < 0. Fiir
den durch die gestrichelte Linie schematisierten Fall jedoch wird der Po-
laritatswechsel als nicht signifikant verworfen.

Wir wihlen fiir TT* = 0.2, was zu plausiblen Ergebnissen fiihrt. Zu ei-

nem Zeitpunkt t,,, bei dem ein signifikanter Polaritdtswechsel stattfindet,
muss demnach mindestens ein Zeitpunkt t~ < t,, innerhalb des Zeitfen-
sters existieren, bei dem mehr als 60% der Datenpunkte von einer Pola-
ritat sind. Weiterhin muss ein Zeitpunkt t* > t,, existieren, bei dem mehr
als 60% der Datenpunkte von der entgegengesetzten Polaritdt sind.
Die Menge der Punkte, bei der wir auf einen solchen signifikanten Wech-
sel der Polaritit testen, wird bestimmt durch die Nullstellen des radialen
Magnetfeldes. Tatsdchlich ist B, in dem Datensatz nirgendwo Null, wes-
halb wir eine Nullstelle iiber folgende Definition bestimmen:

t. Nullstelle & B, (t._1) - B+(tn) <0 (3.46)

Von 7724 Datenpunkten des ,Fast-Latitude-Scans” von Ulysses erfiillen
502 diese Bedingung, von diesen erfiillen 114 die Bedingung, dass in ihrer

I1
A
+1 Zeitfenster nicht
signifikant
H*
0 > t
_H*
-1 signifikant
t n

Abbildung 3.2:  Schematische Darstellung zur Definition des signifikanten Pola-
ritdtswechsels. Innerhalb des Zeitfensters (griin) wird iiberpriift, ob um die Nullstelle
tn, die Polarititsfunktion T1 (blau) hinreichend stark wechselt. Die Schwellenwerte £TT*
sind rot eingezeichnet.
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Umgebung ein signifikanter Polaritdtswechsel stattfindet. Man erkennt,
dass aufgrund der Fluktuationen des Magnetfeldes in der Umgebung ei-
nes signifikanten Polaritdtswechsels immer mehrere Nullstellen in der
Definition von Gleichung 3.46 liegen. Aus der Menge der Nullstellen, die
zu einem Vorzeichenwechsel von TT gehoren, wihlen wir diejenige aus,
die den statistischen Eigenschaften der Stromschicht nach Borrini et al.
[1981] am besten entspricht. Wir definieren dazu eine empirische Grofle:

v nyR?
WHCS::SOT + 2|1 — ;O

Dabei ist v,  die Radialgeschwindigkeit in km/s, ny die Dichte in 1/cm3
und Ry der heliozentrische Abstand in astronomischen Einheiten. Wir
definieren als Stromschichtdurchgang denjenigen, der ¥ minimiert. Die-
se Grofse beruht alleine auf Erfahrungswerten und versucht aus der Men-
ge aller qualifizierten Nullstellen diejenige zu bestimmen, bei der gleich-
zeitig die Geschwindigkeit minimal ist, die Polaritdtsfunktion verschwin-
det und die Dichte maximal ist, was den statistischen Eigenschaften der
Stromschicht entspricht (Borrini et al. [1981]). Die Normierung der einzel-
nen Terme definiert ihre Gewichtung untereinander und ist durch Varia-
tion der Werte ermittelt worden. Damit soll zumindest die Auswahl der
Stromschichtdurchginge anhand der beschriebenen Kriterien reprodu-
zierbar sein, ohne dass die Vorgehensweise selber Anspruch auf absolute
Objektivitat hat.

Mit dem Schwellenwert TT* = 0.2, einer Fensterweite von 3 Tagen und
einer Mittelungsldnge der Polaritdtsfunktion von 2 Tagen erhalten wir 7
qualifizierte Stromschichtdurchgédnge, die in Abbildung 3.3 und 3.4 dar-
gestellt sind. Von oben nach unten sind jeweils die Radialgeschwindig-
keit v,, die abstandskorrigierte Dichte nR?, die Polaritiatsfunktion TT und
das abstandskorrigierte radiale Magnetfeld B,R? als Funktion der Zeit,
zentriert um den jeweiligen Stromschichtdurchgang tncs dargestellt.
Uber jeder Spalte sind die Koordinaten der Stromschicht in 1 AE nach
(3.45) angegeben.

Vom Stidpol kommend findet der erste Durchgang durch die Strom-
schicht in 9.8°S statt, der letzte in einer Breite von 17.7°N. Man erkennt,
dass nicht alle dieser Durchgédnge das im statistischen Sinne typische
Verhalten nach Borrini et al. [1981] zeigen. So findet man die Maxima
der Dichte zwar immer in der Nédhe des bestimmten Stromschichtdurch-
ganges, ein lokales Maximum der Dichte ist aber nicht zwangsldufig der
Ort der Stromschicht, gleiches gilt fiir das geforderte Minimum der Ge-
schwindigkeit an der Stromschicht.

In Tabelle 3.2 sind die Eigenschaften der so bestimmten Stromschicht-
durchgidnge zusammengefasst. Dargestellt sind dort das Datum, Breite
und Lange in 1 AE sowie die Werte fiir Geschwindigkeit und Dichte an
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Datum | Breite | Lange (1 AE) | v, / km/s | nR?> / cm™3
20.2.95 | 9.8°S 249.0° 4234 13.2
24295 | 6.4°S 190.7° 378.9 5.3

4395 | 0.6°S 84.7° 403.1 6.3
11.3.95 | 5.1°N 345.5° 361.1 5.6
14.3.95 | 7.6°N 303.7° 340.4 16.4
25.3.95 | 16.6°N 138.4° 425.2 23.2
27.395 | 17.7°N 119.0° 417.6 5.2

Tabelle 3.2:  Die Parameter der Stromschichtdurchginge von Ulysses, vergleiche
Abbildungen 3.3 und 3.4.

dem nach obigem Schema ermitteltem Punkt. Die Geschwindigkeiten
schwanken zwischen 340.4 km/s und 425.2 km/s, trotz dieser Schwan-
kungen besteht kein grofser Widerspruch zu der Annahme, dass die Ge-
schwindigkeit am Ort der Stromschicht minimal ist, vergleicht man sie
mit dem von Ulysses bestimmten Mittelwert der Protonen iiber den Ko-
ronalochern von 758 km/s (McComas et al. [2000]). Der Mittelwert der
abstandskorrigierten Protonendichte n,R? iiber den Koronaldchern be-
trigt 2.7 cm > (McComas et al. [2000]), die an der Stromschicht gemes-
senen Werte liegen alle deutlich tiber diesem Wert. Die Schwankungen
der Dichte in Tabelle 3.2 verdeutlichen, was in den Abbildungen 3.3 und
3.4 erkennbar ist: die Dichte zeigt sehr starke Fluktuationen auch in den
Stundenmittelwerten.

Fiir die Diskussion ist es hilfreich, die bestimmten Punkte in eine Kar-
te in 1 AE im rotierenden Koordinatensystem einzutragen, dargestellt in
Abbildung 3.5 als blaue Kreise. Weiterhin eingezeichnet sind Markie-
rungen fiir das Vorzeichen von B, langs der Ulysses-Trajektorie, projiziert
nach Gleichung (3.45), wobei fiir B, > 0 ein griiner, fiir B, < 0 ein roter
Strich eingezeichnet wurde. Es sei angemerkt, dass Lange und Breite der
Striche keine physikalische Bedeutung haben, sondern alleine der Visua-
lisierung dienen. Als blaue Linie ist unser Modell der Stromschicht in
1 AE eingezeichnet, welches wir folgendermafien bestimmt haben:

Wir nehmen an, dass sich die Stromschicht in der Form

Ancs = Ancs () (3.47)

schreiben lédsst, und entwickeln diese Funktion in folgender Weise:

N
Ahcs = Z cisin (i (b — o)) (3.48)
i—0
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Abbildung 3.3:  Zur Bestimmung des Stromschichtdurchganges. Dargestellt sind
Geschwindigkeit, Dichte, Polaritiit und radiales Magnetfeld in der Umgebung der iden-
tifizierten Stromschichtdurchginge.



3.3 DAS SIMULATIONSKONZEPT

A =16.6
@ =1384

A =177
@ =119.0

700+

600

500+

v,/ km s*

400+

3001

T T T

nR?/ cm?®

T=49 h

n

BR?*/nT
o

i I I

Abbildung 3.4:

Zur Bestimmung des Stromschichtdurchganges, gleiche Darstellung

wie in Abbildung 3.3
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wobei wir N = 7 gewéhlt haben. Die Koeffizienten c; und der Winkel ¢
werden tiber simple Variation bestimmt, indem die Grofse

No

Wiics = Z (Arcs (d5) —Ay)° (3.49)

j=1

minimiert wird. Hierbei sind die Tupel (A;,6;) die zuvor bestimmten
Stromschichtdurchgiange von Ulysses, siehe Tabelle 3.2. Wir gehen davon
aus, dass die Stromschicht nicht gegen die Aquatorebene verschoben ist,
dass heifit wir setzen co = 0°, obwohl gerade fiir diesen Zeitraum ein Ab-
klingen der Nord-Siid-Asymmetrie beobachtet wird (Smith et al. [20000]).
Da alleine die Zeitabhdngigkeit dieses Vorganges eine Verletzung unserer
(vereinfachenden) Annahmen ist, stellen wir die Stromschicht hier ohne
eine solche Asymmetrie dar, werden die Auswirkungen dieser Annahme
jedoch in Kapitel 4 diskutieren.

Die nach dieser Methode bestimmten Parameter c; sind in Anhang B
aufgelistet und die resultierende Kurve ist als blaue Linie in Abbildung
3.5 dargestellt. Man erkennt eine qualitativ gute Ubereinstimmung mit
der Vorzeichenverteilung langs der Ulysses-Trajektorie. Einen ganz dhn-
lichen Verlauf der Stromschicht erhalten Smith et al. [1995], die eben-
falls 7 Stromschichtdurchgidnge ermitteln, und eine konsistente Vertei-
lung der von Ulysses beobachteten korotierenden Wechselwirkungszo-
nen (CIR) beschreiben. Der grofite Faktor in der Entwicklung (3.48) ist
¢z, entsprechend deutlich ist das Auftreten von je zwei Minima und Ma-
xima in Apcs(¢). Das Modell eines geneigten Dipols (siehe Kapitel 2)
lasst sich somit ausschliefSen, wir erwarten hiernach das Auftreten von je
zwei Hochgeschwindigkeitsstromen gleicher Polaritdt. Dies wird durch
WIND wiéhrend der Carringtonrotationen 1892 bis 1894 auch beobachtet,
vergleiche Abbildung 2.9. FEine solche Struktur der Stromschicht kann
nach Bruno et al. [1982] als Indiz fiir die Anwesenheit von Quadrupolan-
teilen im solaren Magnetfeld zusitzlich zu den dominanten Dipolantei-
len gesehen werden.

3.3.3 Bestimmung der inneren Randbedingungen

Nachdem wir nun ein Modell der Lage der Stromschicht in 1 AE gewon-
nen haben, werden wir die statistischen Eigenschaften der Stromschicht
ausnutzen, um innere Randbedingungen fiir die numerische Simulation
mit ZEUS zu konstruieren. Dazu werden wir Plasma- und Magnetfeld-
daten von WIND wihrend der Carringtonrotation 1893 benutzen. Die-
se Wahl wurde getroffen, weil der Breitenunterschied zwischen WIND
und Ulysses nicht sehr grof3 ist (siehe Abbildungen 2.9 und 2.10), und
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nach Smith et al. [2000b] ab etwa diesem Zeitintervall die Nord-Siid-
Asymmetrie der Stromschicht verschwunden ist.

3.3.3.1 Vorgehensweise

Unser Ansatz ist nun, die Information tiber die Stromschicht zusammen
mit Beobachtungen in situ durch WIND zur Bestimmung der inneren,
radialen Randbedingungen zu benutzen. Innerhalb einer vollstindigen
Sonnenrotation decken die Messwerte das Langenintervall vollstandig
ab. Zu jedem Punkt ¢, existiert entsprechend unseres Modelles der
Stromschicht ein Wert Aycs(ds/c). Wir nehmen an, dass sich Radialge-
schwindigkeit, Dichte und Temperatur bei ¢g,c als stetig differenzier-
bare Funktion der Breite A darstellen lassen. Erste Nebenbedingung ist,
dass diese Funktion bei Ayics(ds,/c) ein Extremum habe, siehe Abbildung
3.6. Weitere Nebenbedingungen sind, dass die Randwerte iiber den Ko-
ronaldchern den von Ulysses bestimmten Mittelwerten entsprechen, siehe
Tabelle 3.5. Dazu definieren wir Ay und Ag, die den Beginn des nordli-

4 0 o !.“.I-III-.- I "_-lﬁ-.“!

I.I-IIII.I
IIII-I-III-I.--IIIIII-
-IIIIIIIII.

III-I-IIII
20° !-II-II-II-IIIIIIIIIIIIIII [ 7

0° -
-20°

-40°

| P 0 ) .

0° 90° 180° 270° 360°

Abbildung 3.5: Das Modell der Stromschicht in 1 AE (blaue Linie) als Funktion
der Linge ¢ im rotierenden Koordinatensystem. Die zuvor bestimmten Stromschicht-
durchgiinge (siehe Tabelle 3.2) sind als blaue Kreise eingetragen. Lings der Ulysses-
Trajektorie ist als griine (By > 0) beziehungsweise rote Striche (B, < 0) die Polaritiit
markiert.
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chen und siidlichen Koronaloches kennzeichnen. Fiir diese haben wir
folgende Werte gewéhlt:

As = 33°S
A = 33°N

was ungefdhr den Beobachtungen der meridionalen Erstreckung des
,Bandes der Sonnenwindvariabilitdt” entspricht, siehe Abbildung 2.10.
Da es in dieser Vorgehensweise a priori keine Annahme tiber den inter-
polierten Wert am Ort der Stromschicht gibt, kann es zu Ausnahmefallen
kommen, deren Behandlung in Anhang C dargestellt ist.

Bestimmt wird die Interpolationsfunktion schliefflich unter Verwendung
des Messwertes am Ort As/c. Anwendung findet eine stiickweise Poly-
nominterpolation, die ebenfalls im Anhang dargestellt ist.

3.3.3.2 Die Konstruktion der Kartenin 1 AE

Zunichst wird in dem benutzten Datensatz Periodizitit der Parameter
auf dem Intervall ¢ € [0°,360°] erzwungen, um Unstetigkeiten an den
periodischen Randbedingungen in der Azimutalkomponente zu unter-
driicken, siehe dazu Anhang C.

Wir verwenden zwei numerische Gitter mit der Anzahl der aktiven Git-
terzellen (ohne Rdnder) N,, Ng und Ny, in den jeweiligen Koordinaten,

Mittelwerte Gber den Koronaldéchern

Stlickweise
Interpolation

> Breite
Extremum an 7\3 )‘HCS )‘s/c )\N
Stromschicht Messdaten
(WIND)

Abbildung 3.6:  Schematische Darstellung des Interpolationsverfahrens. Als Funkti-
on der Breite ist das Inerpolationspolynom F aufgetragen, dessen Eigenschaften durch
ein Extremum am Ort der Stromschicht bestimmt werden, sowie eines Messpunktes
von WIND. Uber den Koronaléchern werden Mittelwerte nach McComas et al. [2000]
angenomimen.
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‘ N, ‘ N ‘ Ny ‘ Gesamtgrofie ‘ Speicherbedarf
Normale Auflésung | 200 | 200 | 200 8 x 10° ca. 2GB
Hohe Auflésung | 300 | 200 | 300 18 x 10° ca. 4 GB

Tabelle 3.3:  Die verwendeten numerischen ZEUS-Gitter und ihr Speicherplatzbe-
darf.

sieche dazu Tabelle 3.3. Die inneren, radialen Randwerte miissen dem-
nach in einer Auflosung von 200 x 200 beziehungsweise 200 x 300 Git-
terpunkten angegeben werden. Selbst in der hochsten Auflésung stehen
mit den Stundenmittelwerten in Azimutalrichtung wahrend einer vol-
len Sonnenrotation mehr Messpunkte als numerische Gitterpunkte in ¢
zur Verfiigung. Fiir die synodische Rotationsperiode von 27.28 Tagen
(Blumberg und Boksenberg [1995]) stehen mindestens 654 Datenpunkte zur
Verfiigung. Sowohl in 0 als auch in ¢ verwenden wir dquidistante Gitter,
siehe Tabelle 3.4.

Ein Messpunkt, der im rotierenden Koordinatensystem bei s liegt,
wird dem néchstliegenden Gitterpunkt (7o, 6, ¢x) des numerischen Git-
ters zugewiesen. Langs der Meridionalrichtung wird dann die im vo-
rigen Abschnitt dargestellte Interpolation angewendet. Im Rahmen der
unvermeidlichen Ungenauigkeiten unseres Ansatzes ist diese ,Nachster-
Nachbar” Approximation eine vertretbare Naherung.

Zuvor jedoch werden Datenliicken linear zwischen dem letzten Punkt
vor und dem ersten Punkt nach der Liicke interpoliert. Die Datenqualitét
ist jedoch relativ gut, da in dem Intervall der Carringtonrotation 1893 nur
3 Datenliicken von jeweils 4 Stunden vorliegen.

Damit ergibt sich die Interpolation der von WIND gemessenen Parameter
auf das in ZEUS benutzte Gitter.

3.3.3.3 Diskussion

Die nach obiger Vorgehensweise gewonnenen inneren Randbedingun-
gen der Plasmaparameter in 1y sollen im Folgendem diskutiert werden.

Koordinate ‘ Wertebereich‘ Gittertyp ‘ Randtyp

T [TAE,5AE] | Exponentiell | Fest/Offen
0 [45°,135°] | Aquidistant Fest
()] [0°, 360°] Aquidistant Periodisch

Tabelle 3.4:  Die verwendeten Randbedingungen der numerischen Simulation und
die benutzten Gittertypen (siehe Anhang B).
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Parameter | Wertin 1 AE
Vr 758 km/s

n 2.7cm 3

T 2.7x10°K

|B, | 2.83nT

Tabelle 3.5:  Die Parameter iiber den Koronaldchern gemessen durch Ulysses, nach
McComas et al. [2000]

Die Werte fiir die Radialgeschwindigkeit sind fiir ein Gitter hoher Auflos-
ung (siehe Tabelle 3.3) in Abbildung 3.7 dargestellt. Als dickere, durchge-
zogene weife Linie ist die Stromschicht entsprechend unseres Modelles
eingetragen, die gepunktete Linie ist die Trajektorie von WIND wéhrend
der Carringtonrotation 1893. Die diinnere, durchgezogene Linie stellt die
Werte fiir As und Ay dar, wobei Ag variiert wurde, um die erwdhnten Aus-
nahmefalle der Interpolation zu bertiicksichtigen (sieche Anhang C).

Man erkennt zwei dominante Hochgeschwindigkeitsstrome, die im stidli-
chen Koronaloch verankert sind. Ihre aus Symmetriegriinden vielleicht
erwarteten nordlichen Gegenspieler treten in diesem Modell nicht auf,
was seine Ursache in der schon in Kapitel 2 erwdhnten Abwesenheit
von Hochgeschwindigkeitsstromen positiver Magnetfeldpolaritédt in den
Daten von WIND hat, siehe Abbildung 2.9. Obwohl nach unserem Mo-
dell durchaus Intervalle existieren, in denen Ag,c um tiber 10° oberhalb
der Stromschicht liegt und somit ndher an den stidlichen Ausldufern des
nordlichen, positiven Koronaloches liegt, erreichen die Geschwindigkei-
ten in den positiven Sektoren bei WIND keine hohen Werte. Dies erklart
die Dominanz der beiden siidlichen Hochgeschwindigkeitsstrome, ob-
wohl natiirlich auch eine Verletzung der Annahme der Stationaritét als
Ursache moglich ist und eine schwache zeitliche Evolution der Strom-
schicht eine raumliche Struktur verschleiern kann. Wir werden diesen
Punkt noch in Kapitel 4 im Vergleich mit den Ulysses-Messungen disku-
tieren.

An einigen Punkten erkennt man ein ,Durchbrechen” der hohen Ge-
schwindigkeiten in Meridionalrichtung von Siiden nach Norden. Dies
sind Artefakte unserer Methode, da hier die im Anhang dargestellte Vor-
gehensweise zur Herabsetzung der Geschwindigkeit an der Stromschicht
an ihre Grenzen stofst. Im Rahmen der numerischen Simulation jedoch
sind diese recht schmalen Strukturen unkritisch, da sie im Zuge der star-
ken dynamischen Wechselwirkungen durch die Rotation der Sonne sehr
schnell abgebaut werden. Die Mittelwerte iiber den Koronal6chern sind
hier symmetrisch zur Aquatorebene angenommen, obwohl dies im Rah-
men unseres Konzeptes nicht notwendig ist.
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Abbildung 3.7:  Die inneren r-Randedingungen der Radialgeschwindigkeit in 1 AE.
Die durchgezogene weifSe Linie kennzeichnet die Lage der Stromschicht in unserem Mo-
dell, die gestrichelte Linie die Trajektorie von WIND wihrend der hier zugrunde liegen-
den Carringtonrotation 1893. Die diinnere weifle Linie stellt den Verlauf von AN und
As, wobei Ag variiert wurde (siehe Anhang C).
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Abbildung 3.8:  Die inneren r-Randbedingungen der Dichte in 1 AE. Die Darstel-

lung entspricht Abbildung 3.7, As und AN wurden nicht eingetragen, da diese hier
konstant gehalten werden.



80 DAS SIMULATIONSKONZEPT

40°
500
20°
400
X
< o = 300
|_
. 200
100
-40°
0° 90° 180° 270° 360°

¢

Abbildung 3.9:  Die inneren r-Randedingungen der Temperatur in 1 AE. Die Dar-
stellung entspricht Abbildung 3.7.

40° 4
2

20°
0

< 0°
-2

-20°
-4
-40° -6

0° 90° 180° 270° 360°
()

Abbildung 3.10:  Die inneren r-Randedingungen des radialen Magnetfeldes in 1 AE.
B, = O wird am Ort der Stromschicht gemdfs unseres Modelles erzwungen, Messwerte
finden nur auf dem Teilintervall in X Verwendung, auf dem sich g ¢ zwischen Koro-
naloch und Stromschicht befindet.



3.3 DAS SIMULATIONSKONZEPT

81

Die Parameter sind in Tabelle 3.5 nach McComas et al. [2000] zusammen-
gefasst und entstammen den Messungen fiir Protonen.

In Abbildung 3.8 sind die inneren Randbedingungen fiir die Dichte dar-
gestellt, als Anhaltspunkte sind wie in Abbildung 3.7 die Stromschicht
und die WIND-Trajektorie eingezeichnet.

Eine aufgrund der starken Fluktuationen notwendige Mittelung (siehe
Anhang C) hat zur Folge, dass im Vergleich zur Geschwindigkeit deutlich
weniger Feinstruktur wiedergegeben werden kann. Qualitativ erkennt
man jedoch das geforderte Verhalten, die Werte hoherer Dichte liegen im
allgemeinen am Ort der Stromschicht. Eine deutlichere Abweichung ist
zwischen ¢ = 100° und 130° zu sehen, dies hat seine Ursache darin, dass
in diesem Intervall WIND sehr weit von der Stromschicht in unserem
Modell entfernt ist.

Dieser grofie Breitenabstand macht eine Prognose fiir den Wert am Ort
der Stromschicht schwierig und fiihrt in diesem Fall zu sehr niedrigen
Werten an der Stromschicht, die sogar noch kleiner sind als die Mittel-
werte iiber den Koronalochern. Auch dieser Punkt wird im Rahmen des
Vergleiches mit den Daten von Ulysses noch einmal diskutiert werden.
In Abbildung 3.9 sind die Ergebnisse fiir die Temperatur dargestellt. Auch
hier muss zwangsldufig durch eine rigorose Glattung auf eventuelle Fein-
strukturen verzichtet werden. Dennoch gibt das Ergebnis qualitativ das
erwartete Verhalten wieder, da die Temperatur minimal an der Strom-
schicht ist. Innerhalb der beiden stidlichen Hochgeschwindigkeitsstrome
erwarten wir demnach erhdhte Temperaturen. Die Giiltigkeit dieser An-
nahme wird durch den Vergleich mit Ulysses tiberpriift werden.

Die Geschwindigkeiten vg und v4 werden fiir die inneren Randbedin-
gungen auf Null gesetzt, obwohl nach der Diskussion in Kapitel 2 auch
in 1 AE an den schon vorhandenen Kompressionszonen nichtradiale Ge-
schwindigkeiten erzeugt werden. Da diese jedoch Folgen der dynami-
schen Wechselwirkungen sind, ist es im Rahmen dieses einfachen Inter-
polationsverfahrens nicht mdoglich, sinnvolle Vorhersagen in 1 AE zu ma-
chen, sie auf Null zu setzen ist ein sinnvoller Kompromiss (man beachte
unsere spezielle Formulierung, wir bestimmen Geschwindigkeiten im ro-
tierenden Koordinatensystem in der Schreibweise nach Gleichung (A.1),
sieche Anhang A).

Da in ZEUS nicht die Temperatur, sondern die innere Energie berechnet
wird, muss bei der Initialisierung noch folgende Umrechnung erfolgen:
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3.3.4 Die Implementierung des Magnetfeldes

Um auch das Magnetfeld sinnvoll einbauen zu kénnen, bedarf es auf-
grund der geforderten Einhaltung der Quellenfreiheit des Magnetfeldes
eines anderen Vorgehens als bei den Plasmaparametern. Der am inne-
ren Rand in 1, injizierte magnetische Fluss muss sich durch das ganze
Simulationsgebiet fortsetzen. Wir benutzen dazu bei der Initialisierung
das Parkermodell, Gleichungen (2.1 bis 2.3), um eine in 1 AE gegebene
Verteilung von unterschiedlichen Werten By(7o, 8, ¢) vom inneren Rand
vollstandig langs der Parkerspiralen auf den dufieren Rand bei 5 AE ab-
zubilden. Dazu muss eine Annahme iiber die Geschwindigkeit im ge-
samten Simulationsraum zum Zeitpunkt t = 0 (dem Beginn der Simulati-
on) gemacht werden. Unsere Vorgehensweise besteht darin, zunéchst auf
allen Gitterpunkten des Simulationsgebietes die gleiche Radialgeschwin-
digkeit anzusetzen, und zwar die nach Tabelle 3.5 gegebene mittlere Ge-
schwindigkeit tiber den Koronalochern. Damit lassen sich die Parker-
spiralen konstruieren und die Komponenten des Magnetfeldes an allen
Gitterpunkten entsprechend der Gleichungen (2.1 bis 2.3) bestimmen.
Anschaulich hat unsere Vorgehensweise die Bedeutung, dass wir den Be-
trag am Fuflpunkt jeder Feldlinie frei wiahlen kénnen und dass an jedem
Punkt im rotierenden Koordinatensystem das Magnetfeld parallel zur
Geschwindigkeit ist. Wir bestimmen zunéchst ein Modell der Verteilung
von B, in 1 AE und berechnen B4 dann tiber die Bedingung

B,
By = —Qgrsin0—
v,

Das Ergebnis dieser Vorgehensweise ist in Abbildung 3.10 dargestellt.
Als Einschrankung gilt, dass wir den Messwert nicht zur Prognose tiber
die Stromschicht hinweg benutzen. Befindet sich WIND zum Beispiel
unterhalb der Stromschicht, wird (in Meridionalrichtung) oberhalb der
Stromschicht der konstante Mittelwert entsprechender Polaritit nach Ta-
belle 3.5 benutzt, interpoliert wird unter Einbindung des Messwertes je-
doch unterhalb der Stromschicht.

Aulffillig sind in Abbildung 3.10 Strukturen, die sich langs eines Meri-
dians anordnen. Dies ist ein Artefakt unserer Vorgehensweise, es wird
sich jedoch zeigen, dass diese Strukturen durch die Rotation sehr schnell
verlagert werden. Nach dieser Verteilung von B, in 1o = 1 AE wird dann
By berechnet und das so gewonnene Magnetfeld ldngs der Parkerspira-
len in das Simulationsgebiet fortgesetzt. Praktisch wird dazu an jedem
Gitterpunkt im Simulationsgebiet langs der Parkerspirale zurtick extra-
poliert nach 1y und das Magnetfeld am Fufie der Parkerspirale auf der
Karte 3.10 bestimmt.
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3.3.5 Die Simulation bis zur Stationaritat

Wir initialisieren unser Modell als Riemannproblem in radialer Richtung.
Zum Zeitpunkt t = 0 (dem Beginn der Simulation) ist der Simulations-
raum fiir r > 79 an den Gitterpunkten mit einer simplen Wahl der Pa-
rameter bestiickt, die ndherungsweise stationdr bliebe, wenn die inneren
Randbedingungen nicht in obiger Form gewdahlt wiirden. Fiir die Plas-
maparameter gilt:

Firr>15,t=0: v, = v
Vg = 0
V¢ = 0

2

n = ng (%)
—2x

e = eo(%)

Die Parameter v, , no und ¢y entsprechen dabei den Mittelwerten {iber
den Koronalochern, siehe Tabelle 3.5

Die Magnetfelder werden in der zuvor beschriebenen Form gewdhlt, so
dass die Funktion B, (0, ¢) von 1 ldngs der Parkerspiralen in den Simu-
lationsraum abgebildet wird:

-2
Firr>15,t=0: B, = B,o(0,d) (—0)
Be = 0

By = —2250 o(0,) ()

Zu allen Zeiten bestimmen diese Gleichungen auch die Randbedingun-
gen in 6, die wir festhalten auf den obigen Werten. Diese Vorgehensweise
erlaubt es zwar nicht, Stromungen in Meridionalrichtung aus dem Simu-
lationsgebiet heraus zu beschreiben, da jedoch die meridionalen Réander
unseres Simulationsgebietes bei A = +45° innerhalb der homogenen,
schnellen Sonnenwindregime liegen und dort die (mittlere) Stromung
rein radial ist, stellt diese Wahl hier keine Einschrankung des Ergebnisses
dar. Es zeigt sich auch, dass die dynamisch entstehenden Strukturen zu
spdteren Zeiten nicht in Konflikt mit diesen Randbedingungen geraten.
Die azimutalen Randbedingungen sind durch die Periodizitdt der Koor-
dinate ¢ sehr einfach realisierbar, indem die Rénder tiberlappen.

Die dufieren Randbedingungen in 11 = 5 AE werden so gewihlt, dass
sie ein Herauslaufen der dynamischen Strukturen erlauben, in dem aus
dem Simulationsgebiet auf die dufieren Randpunkte extrapoliert wird,
um die Differenzenquotienten bilden zu kénnen. Da unsere Strémungen
immer sehr viel schneller als alle charakteristischen Geschwindigkeiten
sind, konnen Fehler, die bei dieser Extrapolation entstehen, nicht in das
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Simulationsgebiet zuriicklaufen, entsprechend stabil ldsst sich der Rand
in 17 realisieren.

Die Tatsache, dass die Geschwindigkeiten iiberall grofier als die grofste
charakteristische Geschwindigkeit c¢ sind, erlaubt es, die inneren Rand-
bedingungen in obiger Form zu waéhlen, alle Parameter diirfen frei ge-
wihlt werden, da alle Charakteristiken vom inneren Rand in das Simu-
lationsgebiet hineinlaufen. Waire dies nicht der Fall, miissten iiber die
Riemanninvarianten Bedingungen zwischen den MHD-Parametern ge-
kniipft werden.

Zum Zeitpunkt t = 0 stellt diese Initialisierung ein Riemannproblem in
radialer Richtung dar (zum Beispiel Courant und Friedrichs [1948]), fiir
t > O breitet sich eine Stérung vom inneren Rand in das Simulations-
gebiet hinein aus. Dabei handelt es sich um eine Verdiinnungswelle, die
entsteht, da die Geschwindigkeiten im Simulationsraum vor der Verdiin-
nungswelle grofier sind als dahinter.

Die stationdre Losung wird als unser Referenzmodell fungieren, unse-
re Wahl fiir den Polytropenindex « entspricht dem in der Literatur im
Zusammenhang mit den Ergebnissen der Ulysses-Mission dargestellten
Wert fiir die Protonen: o« = 1.5 (McComas et al. [2000], Feldman et al.
[1998]).

Hinter der Verdiinnungswelle erstreckt sich die stationdre Losungsregi-
on, unsere Simulation ist beendet, wenn die Verdiinnungswelle das Si-
mulationsgebiet verladsst. Die sich dann einstellende Losung ist stationér,
in unserem Fall, bei der Verwendung von Daten von WIND wihrend Car-
ringtonrotation 1893, ist dies nach ungefdhr 22 Tagen (simulierte Zeit) der
Fall. Je nach benutzter Zeitschrittweite, die gemaf des CFL*-Kriteriums
aus der maximalen charakteristischen Ausbreitungsgeschwindigkeit be-
stimmt wird (Stone und Norman [1992a]), werden dazu zwischen 2500 und
4000 Iterationen benétigt (fiir o = 1 AE und vy =5 AE). Diese stationdre
Losung im rotierenden System ist Grundlage fiir die folgende Diskussi-
on.

3Courant—Friedrichs—Lewy—Kriterium , z.B. in Jeffrey und Taniuti [1964]



KAPITEL 4:

DER SONNENWIND ZUR ZEIT
DES FAST-LATITUDE-SCANS VON
ULYSSES

In diesem Kapitel soll der stationdre Zustand im rotierenden Koordina-
tensystem K’ basierend auf den in Kapitel 3 formulierten Randbedingun-
gen dargestellt und im Kontext von Kapitel 2 diskutiert werden. Wir be-
ginnen unsere Darstellung mit der Validierung unseres Modelles durch
den Vergleich mit den Messungen von Ulysses, was die qualitative Giiltig-
keit unseres Modelles bestédtigen, aber auch implizite Limitationen auf-
zeigen wird. In den sich anschliefenden Abschnitten wird der dreidi-
mensionale Zustand, das Weltraumwetter, zwischen 1 AE und 5 AE dis-
kutiert und mit den in Kapitel 2 dargestellten Beobachtungen verglichen.
Wir werden die radiale Evolution der Kompressionszonen und die Bil-
dung von StofSwellen beschreiben, insbesondere im Hinblick auf die
rdumliche Struktur.
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Abbildung 4.1:  Validierung der Simulation mit ZEUS (rote Kurve) durch den Ver-
gleich mit Ulysses (blaue Kurve) withrend des ,Fast-Latitude-Scans”. Dargestellt sind
Messwerte der Protonen, die Radialgeschwindigkeit in Stundenmittelwerten, die iibri-
gen Groflen in gleitend bestimmten Tagesmittelwerten.
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4.1 Validierung des Modells

Die Tatsache, dass zur Bestimmung der Randbedingungen in r, Ulys-
ses-Daten nur zur Ermittlung der Mittelwerte iiber den homogenen Re-
gionen der Koronaldcher verwendet werden, erlaubt es, die simulierten
Werte am Ort der Ulysses-Trajektorie mit den Messdaten zu vergleichen.
Einzige Einschrankung ist dabei die Lage der Stromschicht, die als Infor-
mation — gewonnen aus Ulysses-Daten — Eingang in unser Modell gefun-
den hat. Die Zeit taucht hier nur als Bahnparameter der Trajektorie von
Ulysses im rotierenden Koordinatensystem K’ auf, wenn unsere Annah-
me der Stationaritit richtig ist. Wir werden im Folgenden die Parameter
des Fixsternsystems K darstellen, jedoch alle rdumlichen Darstellungen
im rotierenden Koordinatensystem /C’ vornehmen, da dies es ermoglicht,
bei der Darstellung der Simulationsergebnisse auf die Angabe eines Zeit-
punktes zu verzichten. Nur zum Vergleich mit den Messdaten von Ulys-
ses werden Zeitangaben verwendet.

Wie bereits in Kapitel 3 erwdhnt, werden in diesem Vergleich mehrere
Anforderungen an unser Simulationskonzept und das numerische Mo-
dell gleichzeitig tiberpriift: Wahrend unsere inneren Randbedingungen
in der Lage sein miissen, die dreidimensionale Struktur richtig wieder-
zugeben, muss das numerische Modell die radiale Entwicklung von 1
bis ry, dem Ort, an dem sich Ulysses befindet, richtig wiedergeben. Zwar
betrdgt der radiale Abstand vom inneren Rand 1, bis Ty nur zwischen 0.3
und 0.5 AE, dennoch werden wir feststellen, dass dynamische Prozesse
auch schon auf diese Distanz erkennbar sind.

Unsere Vorgehensweise ist hier Folgende: zunédchst wird fiir das Koordi-
natentripel (1y, Ou, du) — dem Ort, an dem sich Ulysses zur Zeit t im ro-
tierenden Koordinatensystem befindet — die Gitterzelle des ZEUS-Gitters
bestimmt, innerhalb derer sich der Punkt befindet. Alle Observablen
der Simulation werden dann trilinear an den Ort (ry, Oy, $u) interpo-
liert. Das Ergebnis ist in Abbildung 4.1 dargestellt. Fiir Radialgeschwin-
digkeit, Dichte, Temperatur, radiales und azimutales Magnetfeld werden
Messwerte von Ulysses (blau, vergleiche Abbildung 2.10) zusammen mit
den {iiber die obige Interpolation gewonnenen simulierten Werten (rot)
als Funktion der Zeit verglichen. Die Messwerte sind in Tagesmittel-
werten, die gleitend aus Stundenmittelwerten gewonnen werden, dar-
gestellt, mit Ausnahme der Radialgeschwindigkeit, fiir die Stundenmit-
telwerte benutzt werden. Hierbei handelt es sich um eine Simulation mit
hoher Gitterauflosung (Tabelle 3.3); wir benutzen den fast adiabatischen
Polytropenindex o = 1.5.

Fiir die gemessene Protonentemperatur liegen Daten des Experimentes
SWOOPS (Bame et al. [1992]) in zwei Arten vor, da diese tiber verschie-
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dene Vorgehensweisen gewonnen werden'. Die erste Methode, die eine
hohere Temperatur liefert (durchgezogene Linie in Abbildung 4.1), wird
gebildet, in dem {iber die gemessene, dreidimensionale Geschwindig-
keitsverteilung der Protonen integriert wird. Bei dieser Methode kénnen
auch Rauschanteile in die Bestimmung der Temperatur eingehen, wes-
halb die so bestimmte Temperatur eine obere Schranke der wahren Tempe-
ratur sein sollte. In der zweiten Methode wird zunéchst eine eindimen-
sionale Geschwindigkeitsverteilung aus den gemessene Werten generiert
und dann von dieser die Temperatur bestimmt. Diese Temperatur (gestri-
chelte Linie in Abbildung 4.1) stellt laut Aussage der Experimentatoren
eine untere Schranke der wahren Temperatur dar. Wir haben beide Tempe-
raturen fiir den Vergleich mit den Simulationsergebnissen herangezogen.
In allen Grolen erkennt man eine verhiltnisméaBig gute Ubereinstim-
mung. Wir werden im Folgenden jede der hier dargestellten Observa-
blen einzeln diskutieren und versuchen, die Ursache fiir Abweichungen
zu erldutern sowie die Messungen in den Kontext der dreidimensionalen
Struktur zu stellen.

4.1.1 Die Radialgeschwindigkeit

Die radiale Evolution des Sonnenwindes ist dominiert von der Wechsel-
wirkung der unterschiedlichen Geschwindigkeitsregime, insofern ist v,
eine fiir die Modellierung sehr wichtige Observable. Da das Ausmaf?
der dynamischen Wechselwirkungen bestimmt wird von der rdaumlichen
Lage der Hochgeschwindigkeitsstrome, muss unser Modell diese richtig
wiedergeben konnen.

Um den Vergleich von gemessenen und simulierten Daten auch im Kon-
text unseres raumlichen Modelles durchfithren zu konnen, ist in Abbil-
dung 4.2 ein Schnitt der Simulationsdaten in 1.3 AE dargestellt, auf die-
sen Abstand ist die Trajektorie von Ulysses nach Gleichung (3.45) proji-
ziert. Jeder Punkt ist der Beginn eines Tages, der Tag des Jahres kann der
Beschriftung dieser Punkte entnommen werden. Als Referenz ist die La-
ge der Stromschicht mittels der Isolinie fiir B, = 0 eingezeichnet.

Bei Tag 17 erkennt man in den Messdaten ein kleineres, lokales Minimum
der Geschwindigkeit (580 km/s, Abbildung 4.1), welches nicht durch un-
sere Simulationsdaten wiedergegeben werden kann. Dieser Stérung der
ansonsten homogenen Geschwindigkeit folgt nach Gosling et al. [1995c]
an Tag 20 eine riickwirts laufende StofSwelle. Betrachtet man die Dar-
stellung in Abbildung 4.2, so kann man in dieser Stofiwelle den siidli-
chen Ausldufer des in Kapitel 2, Abbildung 2.12, dargestellten korotie-

1Siehe SWOOPS/Ion - User Notes,

http://helio.estec.esa.nl/uds01/ul s01a/Ht m/Swops/|on/Bai _un. htm
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renden StofSwellenpaares (Tag 47 und 48) sehen, welches von dem Hoch-
geschwindigkeitsstrom bei ¢ ~ 270° (in Abbildung 4.2) getrieben wird.
Da jedoch die dynamischen Wechselwirkungen in unseren Simulations-
daten in diesem Abstand noch nicht sehr stark ausgepragt sind, konnen
wir diese StofSwelle nicht reproduzieren. Wie wir noch ausfithren wer-
den, findet fiir grofiere radiale Abstdande in dieser Region eine so starke
dynamische Wechselwirkung auch in unserer Simulation statt, dass sich
ein korotierendes Stofiwellenpaar bildet

Bei Tag 27 erkennt man in den simulierten Daten ein kleines Minimum,
da in unserer Simulation der Ubergang zum langsamen Sonnenwind ge-
streift wird (Abbildung 4.2), mit den Messdaten stimmt dies jedoch nicht
tiberein (Abbildung 4.1). Ursache fiir diese Abweichung kann die Lage
der Stromschicht in unserem Modell sein. Eine solche Ungenauigkeit in
der Bestimmung der Stromschichtlage ist jedoch im Rahmen unserer Vor-
gehensweise nicht auszuschlieflen. Eine weitere mogliche Ursache fiir
eine solche Abweichung kann unsere einfache Annahme iiber den meri-
dionalen Verlauf der Geschwindigkeit sein.

Der gemessene Ubergang zum langsamen Sonnenwind beginnt bei Tag
34, der simulierte bei Tag 37, allerdings ist der Ubergang in den Ulys-
ses-Daten modifiziert durch die Anwesenheit des transienten Ereignisses
(ICME) zwischen Tag 34 und 36 (Gosling et al. [1995a]). Diese interpla-
netare Manifestation eines koronalen Masseauswurfes wird Thema von
Kapitel 5 sein und kann im Rahmen des stationdren Modelles nicht be-
handelt werden. Wahrscheinlich jedoch ist durch unser Modell die azi-
mutale Ausdehnung des Hochgeschwindigkeitsstroms, den Ulysses dann
zwischen Tag 57 und Tag 62 beobachtet, iiberschétzt.

Bei Tag 43 beobachtet Ulysses ein schwaches lokales Maximum der Ge-
schwindigkeit von 414 km/s, gefolgt von einem Hochgeschwindigkeits-
strom (Maximum 725 km/s) bei Tag 48, der die beiden oben genannten
Stoflwellen treibt. Als zusammenhdngende Struktur vermag unser Mo-
dell diesen Hochgeschwindigkeitsstrom sowohl in seiner Ausdehnung
als auch in seiner Amplitude relativ gut wiederzugeben.

Zwischen Tag 52 und 54 schliefit sich nach Gosling et al. [1995c] ein wei-
teres, transientes Ereignis an, dass unter der Pradmisse der Stationaritét
nicht reproduziert werden kann. Bei Tag 59 beobachtet Ulysses den zwei-
ten, stidlichen Hochgeschwindigkeitsstrom, den wir, wie bereits erwéhnt,
sowohl in der Breite als auch in seiner Amplitude in der Simulation offen-
bar tiberschidtzen. Das kann ein Indiz fiir die langsame Verlagerung der
Stromschicht von Stiden nach Norden sein (Smith et al. [20000]), denn die
hohen simulierten Geschwindigkeiten sind Folge des groflen Abstands
zur Stromschicht unseres Modelles. Die meridionale Auslenkung in un-
serem Stromschichtmodell ist in diesem Langenintervall bestimmt durch
die Beobachtungen der Stromschichtdurchgdnge bei Tag 84 und 86, siehe
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Tabelle 3.2 und Abbildung 3.4. Zu diesem Zeitpunkt sollte nach Smith
et al. [20000] die gesamte Stromschicht jedoch um einige Grad weiter
nordlich sein als bei Tag 59. Nach dieser Vorstellung lage die formgeben-
de Stromschicht zur Zeit der Ulysses-Messung weiter siidlich, also ldge
auch der Hochgeschwindigkeitsstrom weiter siidlich. Die geringere Brei-
te und schwiachere Amplitude der Beobachtungen erkldren sich in dieser
Vorstellung dadurch, dass Ulysses tatsdchlich ndher an der Stromschicht
ist, als dies unser Modell wiedergibt, und deshalb niedrigere Geschwin-
digkeiten beobachtet werden.

Bei Tag 64 und 68 werden zwei kleinere Maxima der Geschwindigkeit
(jeweils 498 km/s) beobachtet, die zumindest in ihrem Ansatz durch die
Simulation wiedergegeben werden. Dabei handelt es sich um Strukturen,
die dem Ubergang zum nérdlichen Koronaloch entspringen. Bei Tag 77
wird die mit 542 km/s bisher deutlichste Auswirkung des nérdlichen Ko-
ronaloches beobachtet, die Simulationsdaten {iberschitzen jedoch auch
hier Breite und Amplitude. Der endgiiltige Ubergang zum schnellen Son-
nenwind des nordlichen Koronaloches findet in Messung und Simulati-
on zu vergleichbaren Zeiten statt. Das leichte Absinken der simulierten
Geschwindigkeit bei Tag 96 deutet darauf hin, dass bei dieser Lange die
Stromschicht in unserem Modell etwas zu weit nérdlich angesiedelt ist.
Generell ist die Lage der Ausldufer der Hochgeschwindigkeitsstrome bes-
ser getroffen als die Amplitude, dies ldsst sich jedoch in Einklang bringen
einerseits mit der zwangsldufigen Ungenauigkeit unseres Stromschicht-
modelles oder andererseits mit der zeitlichen Variationen der Lage der
Stromschicht. Diese Amplitudenabweichungen dndern nichts an der qua-
litativen Giiltigkeit unseres Modelles, die bestimmt wird durch die Lage
der Regionen schnellen Sonnenwindes in Bezug auf den langsamen Son-
nenwind.

4.1.2 Dichte und Temperatur

In Abbildung 4.3 und 4.4 sind Schnitte durch das stationdre Simulati-
onsergebnis in 1.3 AE fiir Dichte und Temperatur analog zu Abbildung
4.2 dargestellt. Zunédchst beobachtet Ulysses einen Abfall der Dichte (sie-
he Abbildung 4.1) bei Tag 20 (der riickwarts laufenden Stofiwelle), die
Anderung der Temperatur ist jedoch schwicher ausgeprigt. Schon in
der Geschwindigkeit ist erkennbar, dass unser Modell diese dynamische
Wechselwirkung nicht reproduzieren kann, entsprechend fehlen auch in
diesen beiden Observablen Indizien fiir die Anwesenheit einer Stofswelle
in den Simulationsergebnissen.
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Abbildung 4.2:  Schnitt in v = 1.3 AE: Radialgeschwindigkeit (vergleiche Abbil-
dung 3.7). Als weifSe Linie ist die Konturlinie fiir B, = 0 eingezeichnet. Die Punkte
stellen die auf 1.3 AE nach Gleichung (3.45) abgebildete Ulysses-Trajektorie dar, jeweils
bei 0:00 eines jeden Tages; die Beschriftung der Punkte reprisentiert den Tag des Jahres,
vergleiche Abbildung 4.1
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Abbildung 4.3:  Schnitt in v = 1.3 AE: Darstellung der Dichte im stationiren Mo-
dell (vergleiche Abbildung 3.8).
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Abbildung 4.4:  Schnitt in v = 1.3 AE: Darstellung der Temperatur im stationdren
Modell (vergleiche Abbildung 3.9).
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Abbildung 4.5:  Schnitt in v = 1.3 AE: Darstellung des radialen Magnetfeldes im
stationdren Modell (vergleiche Abbildung 3.10).
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Bei Tag 27 erkennt man in ein lokales Maximum der simulierten Dichte,
korrelierend mit einem Minimum der simulierten Temperatur. Nach un-
serem Modell befindet man sich hier ndher an der Stromschicht, als dies
tatsdachlich der Fall ist, was man auch an dem Abfall der simulierten Ge-
schwindigkeit erkennt.

Um Tag 43 findet sich in den simulierten Daten ein breites Maximum der
Dichte und ein Minimum der Temperatur. Nach Abbildung 4.3 erklart
sich dies durch die relative Ndhe zur Stromschicht. Im Vergleich zu den
tatsdchlich beobachteten Werten erkennt man, dass die simulierte Dichte
eine Einhiillende der gemessenen Werte bildet. Ahnlich die Temperatur,
sie bleibt obere Schranke der tatsdchlichen Messwerte. Somit ist das Ver-
halten innerhalb dieser korotierenden Wechselwirkungszone unter Ver-
lust der Feinstruktur dennoch qualitativ richtig wiedergegeben.

Die offenbar mit den beiden lokalen Maxima der Geschwindigkeit bei
Tag 64 und 68 verbundenen Strukturen werden in der Dichte zumindest
im Ansatz reproduziert. Fiir diese in der Realitdt stirker strukturier-
te Wechselwirkungsregion bilden simulierte Dichte und Temperatur bis
ungefdhr Tag 80 eine Einhiillende beziehungsweise eine obere Schranke.
Auch hier werden die dynamischen Effekte der Kompression qualitativ
wiedergegeben.

Die grofite Abweichung der simulierten von der beobachteten Dichte er-
eignet sich bei Tag 84, das gemessene starke Maximum der Dichte kann
nicht wiedergegeben werden. Ursache dafiir ist, dass hier der meridiona-
le Abstand von Stromschicht und WIND sehr grof3 ist (sieche Abbildung
3.8 und die Diskussion in Kapitel 3), weshalb die Qualitdt der mit dem
Messwert von WIND prognostizierten Dichte am Ort der modellierten
Stromschicht sehr schlecht ist.

Im Ubergang zum schnellen Sonnenwind tritt bei Tag 96 eine Abwei-
chung der simulierten Daten zu den Beobachtungen auf: die simulierte
Dichte hat hier ein lokales Maximum, Geschwindigkeit und Temperatur
haben ein Minimum. Abbildung 4.3 zeigt, dass es sich in den Simula-
tionsdaten hierbei um die nordlichen Ausldufer des breiten Maximums
der Dichte zwischen ¢ = 290° und = 330° (in 1.3 AE) handelt. Die me-
ridionale Erstreckung dieser Struktur in Abbildung 4.3 wird in unserem
Modell offenbar tiberschétzt.

An diesem Dichtemaximum lassen sich in Abbildung 4.3 schon dynami-
sche Effekte erkennen, denn die Form der raumlichen Dichteverteilung
dndert sich im Vergleich zu Abbildung 3.8. Das Maximum der Dich-
te wird im Zuge der Wechselwirkung des schnellen Sonnenwindes mit
dem in Rotationsrichtung davor liegenden langsamen Sonnenwind in
die Ndhe der Stromschicht verschoben. Dass die dynamische Wechsel-
wirkung an diesem Hochgeschwindigkeitsstrom aus dem stidlichen Ko-
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ronaloch tatsdchlich sehr stark ist, zeigt die Anwesenheit eines korotie-
renden StofSwellenpaares in den Messdaten. Auch wenn die Amplitude
der Dichte bei Tag 72 in den simulierten Daten (Abbildung 4.1) die realen
Werte {iberschitzt, scheint diese Wechselwirkungsregion dennoch relativ
stark zu sein, so dass trotz der eventuellen Uberbewertung dieser Region
erhohter Dichte die dynamische Wechselwirkung in dieser korotierenden
Kompressionszone fiir die radiale Evolution der Sonnenwindstrukturen
bestimmend ist. Es iiberrascht demnach nicht, dass gerade aus dieser
Wechselwirkungszone auch in der Simulation — wenn auch erst in grofse-
ren radialen Abstdnden — ein korotierendes StofSwellenpaar entsteht, wel-
ches wir noch genauer diskutieren werden.

4.1.3 Das Magnetfeld

Bei der Diskussion des Magnetfeldes muss betont werden, dass mit der
Lage der Stromschicht aus unserem Modell natiirlich schon Informatio-
nen der Messungen durch Ulysses Eingang in die Simulation gefunden
haben. Dass die Polaritdtswechsel des Magnetfeldes in Abbildung 4.1
entsprechend gut durch die Simulation getroffen werden tiberrascht, dem-
nach nicht. Doch auch innerhalb der einzelnen Sektoren erreichen wir
mit unserem Modell gute Ubereinstimmungen. In Abbildung 4.5 ist die
Magnetteldkomponente B, in gleicher Weise wie in den vorherigen Ab-
bildungen in 1.3 AE dargestellt. Die Azimutalkomponente kann Abbil-
dung 4.1 entnommen werden. Die Meridionalkomponente des Magnet-
feldes ist in der Simulation iiberall bedeutend kleiner als die iibrigen
Komponenten, weshalb hier auf eine Diskussion dieser Grofse verzich-
tet wird.

In den Messdaten gibt es nur zwei wesentliche Abweichungen des me-
ridionalen Magnetfeldes von seinem Mittelwert Null, ndmlich wahrend
der beiden transienten Ereignisse (CMEs). Die starke Anderung von B,
bei Tag 35 in den Ulysses-Daten ist auf das erste der beiden Ereignisse
zuriickzufiihren. Zumindest teilweise ist die Storung bei Tag 53 ebenfalls
durch einen koronalen Masseauswurf verursacht.

Zwischen Tag 44 und 45 beobachtet Ulysses einen Polaritatswechsel,
der in der Radialkomponente allerdings stdrker ausgepragt ist. Betrach-
tet man die Lage dieser Punkte in Abbildung 4.5, so erkennt man, dass
es sich hierbei um eine ,Faltung” der Stromschicht handeln kann, die
jedoch im Widerspruch zu unserer Annahme steht, dass sich Aycs ein-
deutig als Funktion der Lange ¢ schreiben ldsst, obwohl diese Annahme
allein technisch begriindet ist. Es erweist sich als hilfreich, an dieser Stel-
le Messwerte von WIND und Ulysses in Stundenmittelwerten direkt mit
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einander zu vergleichen, siehe Abbildung 4.6.

Zentriert sind beide Darstellungen auf ein , Stream-Interface” (SI, siehe
Kapitel 2), diese relativ gut lokalisierbaren Strukturen befinden sich in
folgenden Koordinaten, wobei ¢s; auf 1 AE projiziert ist:

Tsi/AE  Ast si
WIND: 0.98 2°S 329°

Ulysses:  1.37  14°S 322°

Demnach liegt Ulysses um 12° weiter siidlich als WIND. Dieses , Stream-
Interface” liegt in der Ubergangsregion zu dem Hochgeschwindigkeits-
strom, der die von Ulysses beobachteten Stofiwellen treibt (vergleiche Ab-
bildung 2.12). Fiir beide Missionen kann man in chronologischer Rei-
henfolge vor dem ,Stream-Interface” ein Intervall mit B, > 0 erkennen,
welches danach in B, < 0 umschldgt, das positive Intervall ist aller-
dings deutlicher ausgepragt bei Ulysses. Vergleicht man die Radialge-
schwindigkeit um das ,Stream-Interface” herum, so erkennt man in bei-
den Féllen den Hochgeschwindigkeitsstrom.

Vor dem ,Stream-Interface” erkennt man in den Ulysses-Daten bei Tag 44
ein Anwachsen der Geschwindigkeit auf iiber 400 km/s, was wir in unse-
rem Modell dadurch erkldren, dass sich Ulysses im Gegensatz zu WIND
den Ausldufern des stidlichen Koronaloches nihert, siehe Abbildung 4.2.
Sehr schematisch lédsst sich diese Region vielleicht wie in Abbildung 4.7
darstellen: Im Gegensatz zu unserem Modell der Stromschicht (gelbe
Flache) weist die Stromschicht lokal eine um einige Grad in meridionale
Richtung ausgedehnte Einbuchtung auf, diesem positiven Polaritétsin-

Ulysses SWOOPS/MAG WIND SWE/MFI
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Abbildung 4.6:  Hinweis auf eine Faltung der Stromschicht? Vergleich der Messwer-
te von Ulysses (links) und WIND (rechts) um ein ,Stream-Interface” (SI) bei ¢ ~ 329°
beziehungsweise 322°.
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tervall vorgelagert ist das ,Stream-Interface”. Die dargestellte Neigung
dieser ,Einbuchtung” in Abbildung 4.6 1dft sich aus den unterschiedli-
chen Koordinaten des ,Stream-Interfaces” fiir WIND und Ulysses able-
sen.

Im Zuge der dynamischen Wechselwirkung durch die Bildung von Stofs-
wellen ist zu erwarten, dass diese lokale Faltung der Stromschicht in der
radialen Evolution noch verstarkt wird.

Obwohl im Prinzip auch eine solche Faltung in die inneren Randbedin-
gungen eingebaut werden kann, haben wir darauf verzichtet, da in der
fehlenden Eindeutigkeit der Funktion Aycs($) eine Grundpramisse un-
serer (technischen) Vorgehensweise verletzt ist. Dennoch sollte es sich
bei dieser Struktur um ein lokales Gebilde handeln, welches kaum Ein-
fluss auf die globale Entwicklung des Sonnenwindes hat.

Den Verlauf von B, und By gibt das Modell teilweise tiberraschend gut
wieder, insbesondere zwischen Tag 56 und 70, wo zwar die Amplitu-
de von By, (Abbildung 4.1) etwas unterschétzt wird, aber insbesondere
in B, ein Teil der Feinstruktur reproduziert wird. Man erkennt in Ab-
bildung 4.5 generell, dass auch das Magnetfeld durch die Kompression
beeinflusst wird, insbesondere bei Tag 72. Die Amplituden beider Kom-
ponenten wachsen an der Spitze des siidlichen Hochgeschwindigkeits-
stromes stark an. Obwohl die Radialkomponente offenbar tiberschitzt
wird, zeigt die Azimutalkomponente eine den Messwerten vergleichba-
re Amplitude.

Standard-HCS

_—

Stream-Interface \

Einbuchtung

Abbildung 4.7:  Schematische Darstellung zur moglichen Stromschichtfaltung,
Blickwinkel ist in Richtung Sonne, die Rotationsrichtung ist nach rechts. Unser ,glat-
tes” Modell der Stromschicht ist als gelbe Fliiche eingezeichnet. Die Blauen Linien stel-
len Magnetfeldlinien dar, das beobachtete ,Stream-Interface” ist rot eingezeichnet. Das
beobachtete Intervall positiver Polaritit findet in der griinen Fliiche, einem alternativen
Stromschichtmodell, Beriicksichtigung.
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Der Einfluss von Rotation und Kompression ist auch daran zu erkennen,
dass die zunéchst parallel zu den Meridianen angeordneten Strukturen
in Bg (vergleiche Abbildung 3.10) eine deutliche Neigung bekommen, da
am Ort der Stromschicht die Geschwindigkeiten niedriger sind und so-
mit den Regionen in hoheren Breiten ,hinterherhinken”. Auch an den
Flanken der Hochgeschwindigkeitsstrome wéchst aufgrund von Kom-
pression der Betrag des Magnetfeldes an.

4.1.4 Die Wahl des Polytropenindex

In Abbildung 4.8 ist der Einfluss der Wahl des Polytropenindex « dar-
gestellt. Als Funktion der Breite sind hier die obere und untere Schran-
ke der Protonentemperatur, gemessen durch Ulysses, verglichen mit den
Ergebnissen der Simulation mit zwei verschiedenen Werten fiir o«. Die
blaue Kurve stellt das Referenzmodell mit « = 1.5 dar, wohingegen die
rote Kurve das Ergebnis fiir « = 1.3 zeigt.

Erwartungsgemaf liegt der Verlauf der Temperaturkurve fiir den kleine-
ren Polytropenindex tiberall oberhalb der Kurve fiir x = 1.5. Wenn die
Dichte wie 2 abfillt, dann fillt die Temperatur in einem Polytropenan-
satz in folgender Form:

T o 201

Da jedoch die inneren Randbedingungen fiir beide Simulationen gleich
sind und die radiale Evolution von 19 = 1 AE bis zum Ort der Ulysses-
Messung nicht sehr grofs ist, fallt der Unterschied zwischen beiden Kur-
ven eher gering aus, insbesondere in der unteren Abbildung, da dieses
Intervall den Periheldurchgang in 1.3 AE beinhaltet, entsprechend grofier
ist der Unterschied tiber den Koronalochern (linke und rechte obere Ab-
bildung; man beachte jedoch die lineare Ordinate).

Wir werden im Folgenden bei dem von den Experimentatoren des Ulys-
ses-Teams publizierten Wert von o« = 1.5 bleiben (Goldstein et al. [1996],
Feldman et al. [1998], McComas et al. [2000]). Mit einer Erweiterung der
numerischen Algorithmen liefle sich auch eine Formulierung realisieren,
bei der o, im Gegensatz zu unserem hier verwendeten Ansatz, nur langs
jeder Stromlinie konstant ist, rdumlich aber sehr wohl variieren kann.

4.1.5 Zusammenfassung der Validierung

Die Validierung unseres Modelles durch den Vergleich mit den von Ulys-
ses wahrend des ,Fast-Latitude-Scans” bestimmten Daten zeigt die qua-
litative Giiltigkeit unserer Vorgehensweise. Im Rahmen der notwendi-



DER SONNENWIND ZUR ZEIT DES FAST-LATITUDE-SCANS VON ULYSSES

A A
-40° -35° -30° -25° 25° 30° 35° 40°
3.10°¢ 13+10°
! L
= 2.10°1 12410°
1010°! 1.10°
4 105: =
—_— ]
104 ‘ 'Band der Sonnenwindvar‘i'abilitae‘t’ ‘
-20° -10° 0° 10° 20°
A

Abbildung 4.8:  Die simulierte Temperatur lings der Ulysses-Trajektorie fiir zwei
verschiedene Polytropenindizes, « = 1.5 (blaue Kurve), « = 1.3 (rote Kurve). Die
durchgezogene schwarze Linie ist die obere Schranke, die gepunktete schwarze Linie die
untere Schranke der gemessenen Protonentemperatur. Die beiden oberen Abbildungen
stellen die GrofSen als Funktion der Breite iiber den Koronalochern dar, die untere Abbil-
dung stellt das ,Band der Sonnenwindvariabilitit” dar, wo die Ordinate logarithmisch
gewdhlt ist.

gen Vereinfachungen der inneren Randbedingungen — insbesondere in
Dichte und Temperatur — geht zwangsldufig die offenbar vorhandene Fe-
instruktur verloren. Das generelle Verhalten, bestimmt durch die Wech-
selwirkung des Sonnenwindes aus seinen unterschiedlichen koronalen
Quellregionen, kann jedoch reproduziert werden. Wichtig ist hierbei
die Tatsache, dass die Lage der Hochgeschwindigkeitsstréme, trotz eini-
ger Abweichungen, im wesentlichen wiedergegeben werden kann. Auf-
grund der starken Kompression in der radialen Entwicklung ist eine ge-
wisse Fehlertoleranz unserer Simulation beziiglich der Abweichungen in
der Bestimmung der inneren Randbedingungen in 1y zu erwarten: un-
terschiedliche Randbedingungen kénnen zu sehr dhnlichen Strukturen
in grofieren heliozentrischen Abstinden fithren. Wie wir im Folgenden
ausfithren werden, wird der Verlauf von Dichte, Temperatur und Ma-
gnetfeld immer mehr bestimmt durch die dynamischen Effekte und im-
mer weniger durch die Verteilung dieser Parameter in 1 AE.

Die beste Ubereinstimmung ldsst sich fiir das Magnetfeld erreichen, was
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zumindest zum Teil durch die Verwendung von Ulysses-Daten zu Bestim-
mung des Stromschichtmodelles erkldrbar ist.

Abweichungen der Simulation von gemessenen Werten konnen auch
tiber die schwache zeitliche Evolution der Stromschicht wahrend des ge-
samten ,Fast-Latitude-Scans” erkldrt werden, einem Widerspruch zu un-
serer Annahme der Stationaritidt im rotierenden Koordinatensystem. Den-
noch ist die Anderung der Stromschichtlage relativ schwach und liegt im
Rahmen der generellen Ungenauigkeit des Modelles.

Die beobachteten Abweichungen konnen nicht zwingend mit der ver-
muteten zeitlichen Evolution der Stromschicht (Smith et al. [2000a], Smith
et al. [20000]) in Einklang gebracht werden, auch wenn diese Annah-
me an einigen Punkten plausibel erscheint. Auch bei einer stationdren
Stromschicht ist die Bestimmung ihrer Lage mit Fehlern verbunden. Ur-
sache sind zundchst die in Kapitel 3 diskutierten Schwierigkeiten der
eindeutigen Identifikation eines Stromschichtdurchganges. Andererseits
stellt die Datenabdeckung auf einer Karte in 1 AE (Abbildung 3.5) fiir
den ,Fast-Latitude-Scan” eine Einschrankung der moglichen Genauig-
keit dar: immerhin liegen ungefdhr 20° in meridionaler Richtung zwi-
schen zwei Messpunkten bei gleicher Lange.

Abschliefiend ldsst sich festhalten, dass die qualitative Giiltigkeit unse-
rer Vorgehensweise zur Bestimmung der rdumlichen Struktur des he-
liosphédrischen Plasmas in 1 AE impliziert, dass die Stromschicht in der
Tat ein guter, wenn auch passiver Indikator fiir die rdumliche Verteilung
der physikalischen Parameter ist. Zumindest zu Zeiten um das solare
Minimum herum konnen wir diese Figenschaft, die eine Pramisse fiir
unsere Vorgehensweise ist, anhand des Vergleiches mit dem einzigarti-
gen ,Fast-Latitude-Scan” von Ulysses bestadtigen.

4.2 Die Dynamik der radialen Evolution

Nachdem die qualitative Giiltigkeit unseres Modelles des ,Fast-Latitude-
Scans” sichergestellt ist, werden wir nun die Ergebnisse der Simulation
innerhalb des gesamten Simulationsgebietes diskutieren. Dabei werden
wir die auftretenden physikalischen Vorgange mit der in Kapitel 2 dar-
gestellten, beobachteten radialen Evolution vergleichen.

Einen Uberblick iiber diese Evolution erhilt man in Abbildung 4.9, hier

sind Schnitte durch das stationdre Simulationsgebiet zwischen 1 und 5
2
AE abgebildet. Abgebildet ist hier die Grofie n (%) , um die starken Ef-

fekte der sphdrischen Expansion zu unterdriicken und die verschiedenen
Abstande besser vergleichen zu konnen. Als Isolinien sind Werte der Ra-
dialgeschwindigkeit eingetragen.
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Mit wachsendem radialen Abstand wird die Dichte immer mehr kon-
zentriert in den Ubergangsregion vom schnellen zum langsamen Son-
nenwind (in Rotationsrichtung). Die urspriingliche Verteilung der Dich-
te in 1 AE wird durch die Kompression stark modifiziert, die breiten
Maxima werden verlagert in sehr schmale Kompressionszonen, die ei-
ne klare Neigung gegen die Aquatorebene haben, entsprechend der He-
misphédrenzugehorigkeit der die Kompression treibenden Hochgeschwin-
digkeitsstrome. In deren riickwirtigen Gebieten liegen Verdiinnungs-
zonen, innerhalb derer die Dichte weit unter den Wert tiber den Koro-
nalochern in gleichem radialen Abstand abfillt. Aber auch die Form
der Hochgeschwindigkeitsstrome &ndert sich in der Riickwirkung der
Druckgradienten der Kompressionszonen. Im Folgenden werden wir
diese dynamischen Effekte verdeutlichen und diskutieren.

4.2.1 Korotierende Wechselwirkungszonen (CIR, MIR)

Die Bildung der in Kapitel 2 dargestellten korotierenden Wechselwir-
kungszonen (CIR) ist erkennbar an der relativen Konzentration der Dich-
te in den Ubergangsregionen der beiden Sonnenwindzustdnde. Auch
wenn die beiden siidlichen Hochgeschwindigkeitsstrome stiarker ausge-
préagt sind als die nordlichen, so bilden sich Kompressionszonen in al-
len Gebieten, die einen negativen azimutalen Geschwindigkeitsgradien-
ten aufweisen, wenn auch in unterschiedlicher Stiarke. Man erkennt vier
Kompressionszonen, je zwei pro Hemisphare.

Zur Vereinfachung der Diskussion haben wir in Abbildung 4.10 die Ra-
dialgeschwindigkeit in 5 AE dargestellt und in dieser Darstellung die
Strukturen benannt. Die beiden siidlichen Hochgeschwindigkeitsstréme
F1 und F2 treiben die Kompressionszonen C1 und C2. In der Region,
in der die azimutalen Geschwindigkeitsgradienten entgegen der Rotati-
onsrichtung verlaufen, bilden sich die beiden Verdiinnungszonen R1 und
R2.

Zwar treiben die beiden nordlichen Hochgeschwindigkeitsstrome F3 und
F4 ebenfalls Kompressionszonen, da jedoch die azimutalen Geschwin-
digkeitsgradienten hier kleiner sind, fallen die Kompressionszonen C3
und C4 schwiécher aus als C1 und C2. Die Verdiinnungszonen sind eben-
falls schwerer zu identifizieren, weshalb wir auf eine Kennzeichnung
verzichtet haben.

Zwischen den Kompressionszonen C1 und C4 kommt es zu einer Ver-
schmelzung, sie bilden eine zusammenhéngende, V-formige Kompressi-
onszone, obwohl sie von Hochgeschwindigkeitsstromen F1 und F4 aus
unterschiedlicher Hemisphére getrieben werden.
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Abbildung 4.9:  Die radiale Evolution der Dichte und der Radialgeschwindigkeit
(Isolinien in km/s): Schnitte in 1 bis 5 AE. Dargestellt fiir die Dichte ist die Grifle

2
n (%) , die bei wechselwirkungsfreier, sphiirischer Expansion in v konstant wiire, sie-

he die homogenen Regionen iiber den Koronaldchern.
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Im Sinne von Burlaga [1995] handelt es sich hierbei um eine ,Merged In-
teraction Region” (MIR, vergleiche Kapitel 2), da sie aus der Verschmel-
zung zweier unterschiedlicher Wechselwirkungszonen entsteht.

Teil dieser verschmolzenen Wechselwirkungszone ist die Region erhchter
Dichte, die in Abbildung 4.3 bei Tag 72 liegt, wobei wir nicht ausschliefien
konnen, dass wir diese Region in den inneren Randbedingungen in 1
tiberschitzen (siehe unsere obige Diskussion der Dichte bei der Validie-
rung). Dies kann auch zu einer Uberbewertung der dynamischen Wech-
selwirkungen bei der Entstehung von C1 und C3 fiihren, jedoch spricht
die Beobachtung eines korotierenden Stofswellenpaares durch Ulysses
(Abbildung 2.12) schon in 1.4 AE dafiir, dass diese Wechselwirkungen
hier tatsdchlich relativ stark sind. Insbesondere sind in unserem Mo-
dell die dynamischen Effekte an der Kompressionszone C1 stirker als an
C2, was auch in einem gewissen Einklang mit den Beobachtungen steht:
Ulysses beobachtet keine Stofswellen, die mit C2 assoziiert sind.

Auch das zweite Paar von Kompressionszonen, C2 und C4, zeigt die Ten-
denz einer Verschmelzung, denn die Ausldufer der Dichteerh6hung von
C2 ragen in 5 AE (¢ =~ 330°) deutlich {iber den Aquator hinweg in die
nordliche Hemisphdre, wo sie in Kontakt geraten mit der Kompressions-
zone C4. Im Gegensatz zum ,Zwillingsstrommodell” (Abbildung 2.14,
Pizzo [1994a]) kommt es in unserem Modell schneller zur Bildung von
MIR, da hier vier korotierende Wechselwirkungszonen — ineinander ver-
zahnt — paarweise in Wechselwirkung treten.

Ein weiteres Charakteristikum unseres Modelles ist die Asymmetrie der
Wechselwirkungszonen. Wahrend im ,,Zwillingsstrommodell” alle CIR
symmetrisch auftreten miissen, erkennt man in unserem Modell klare
Unterschiede zwischen den einzelnen Wechselwirkungszonen. Die un-
terschiedlich starke Wechselwirkung an den Kompressionszonen bewirkt,
dass C2 und C4 im Gegensatz zu C1 und C3 in 5 AE noch keine ver-
schmolzene Wechselwirkungszone gebildet haben. Bei einer numerischen
Simulation bis in grofiere heliozentrische Abstdande sollte es jedoch auch
bei diesem Paar zu der Bildung einer MIR kommen, was im Einklang ist
mit den Beobachtungen der mittleren Heliosphdére (vergleiche Tabelle 2.2,
Gazis [2000]).

Eine wichtige Eigenschaft der hier entstehenden MIR ist, dass sie aus
CIR entstehen, die von Hochgeschwindigkeitsstromen aus unterschied-
lichen Hemisphdren getrieben werden. Kennzeichen einer solchen MIR
sollte demnach sein, dass mindestens ein Stromschichtdurchgang in ihr
enthalten ist. Zumindest aufierhalb des solaren Maximums sollten MIR
generell zunéchst aus einer Verschmelzung iiber den Aquator hinweg
entstehen, weshalb die unterschiedlichen CIR, die diese verschmolzene
Wechselwirkungszone bilden, zumindest theoretisch unterscheidbar sein
sollten. Die V-férmige, verschmolzene Kompressionszone aus C1 und C4
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Abbildung 4.10:  Die Radialgeschwindigkeit in 5 AE, als Isolinien sind die Werte fiir

2
n (%) = 1.5 und 7.5 cm =3 dargestellt, um Kompressions- und Verdiinnungsregio-

nen besser trennen zu konnen. Zur weiteren Diskussion ist es hilfreich, die Strukturen
zu benennen: Hochgeschwindigkeitsstrome werden mit dem Symbol F, Kompressions-
zonen mit dem Symbol C und Verdiinnungszonen mit dem Symbol R gekennzeichnet.

ist anhand des Vorzeichens von B, klar trennbar in zwei unterschiedli-
che Kompressionszonen, siehe Abbildung 4.11. In Abbildung 4.11 ist die

Grofie B, (%)2 dargestellt, die nach Gleichung (2.1) ohne dynamische
Wechselwirkung sich ldngs einer Stromlinie nicht d&ndern sollte. Auch
hier erkennt man eine stark ausgepriagte Kompression, die in den glei-
chen Gebieten liegt, in denen auch die Dichte lokal stark anwéchst. Das
Vorzeichen auf den beiden Asten C1 und C4 der verschmolzenen Wech-
selwirkungszone unterscheidet sich jedoch, was bedeutet, dass die Strom-
schicht im Zuge der Verschmelzung in diese Kompressionszone ,einge-
arbeitet” wird.

Man erkennt in den Abbildungen 4.9 und 4.11, dass die Kompressionszo-
nen in den dargestellten Schnittebenen eine Neigung gegen die Richtung
der Rotation haben. Schematisch ist dies in Abbildung 2.6 veranschau-
licht. Eine Folge der rdumlichen Orientierung der Kompressionszonen
ist die mit ihnen assoziierte Ablenkung der Stromung durch die Druck-
gradientenkraft. Das Verhalten der nichtradialen Geschwindigkeiten ist
in Abbildung 4.12 (v¢) und 4.13 (v4) erkennbar.
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Abbildung 4.11:  Die radiale Evolution der Grifie By (%) von 1 bis 5 AE, die im
Parkermodell des Magnetfeldes ohne Wechselwirkung konstant wiire (siehe Gleichung
(2.1)). Isolinien sind auch hier gegeben durch die Radialgeschwindigkeit.
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Abbildung 4.12:  Die Meridionalgeschwindigkeit in 5 AE mit Isolinien des Druckes
(logarithmischer Abstand). Die Striche zeigen in Richtung von —Vp.

In den Isolinien ist der Druck dargestellt, wobei der Wert des Druckes
von einer Isolinie zur ndchsten jeweils um den Faktor 2 wichst. Die
Richtung des negativen Druckgradienten ist durch kurze Striche senk-
recht zum Verlauf der Isolinie dargestellt. Deutlich wird die Ablenkung
der Stromung an den Flanken der Kompressionszonen und der Zusam-
menhang mit der Druckgradientenkraft. Die Richtung der Ablenkungen
entspricht dem in Tabelle 2.1 angegebenen Verhalten und ist somit &hn-
lich zu den Beobachtungen, siehe Abbildung 2.5. Die Stidrke der nichtra-
dialen Geschwindigkeiten ist bestimmt durch die Stiarke des Druckgra-
dienten, sowohl vy als auch vg, sind dem Betrage nach am grofiten an der
Kompressionszone C1, die stirker zum Aquator geneigt ist als C2. An
der Riickseite der Kompressionszone C1 erreicht vy tiber 60 km/s, vg4 er-
reicht jedoch nur ungefdhr -20 km/s. Dieser Unterschied entspringt der
starkeren Meridionalkomponente der Druckgradientenkraft und ist In-
diz fiir die starke dquatorwirtige Neigung der Kompressionszone.

Die Isolinien liegen in diesem Bereich ausgesprochen dicht, dies deutet
auf die Anwesenheit eines korotierenden Stoflwellenpaares hin, wir wer-
den dieses Detail spdter genauer beleuchten.

Man kann eine grobe Abschitzung des Winkels des negativen Druckgra-
dienten der Vorderseite der Kompressionszone C1 mit der Azimutalrich-
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tung €4 gewinnen, indem man zunéchst eine Gerade lings der Kammli-
nie der Druckerhchung in Abbildung 4.12 eintrdgt und dann graphisch
den Winkel der Senkrechten zu der Kammlinie mit &, bestimmt. Uber
diese Methode erhélt man an C1 einen Winkel von ungefdhr 67°, was
dem Betrage nach in etwa dem Arkustangens des Verhéltnisses von vg
zu v an C1 entspricht. Die stiarkere meridionale Ablenkung entspringt
somit der starken dquatorwirtigen Neigung der Kompressionszone.
Riley et al. [1996] werten die statistische Verteilung von Stofiwellennor-
malen an korotierenden StofSwellen zwischen 4 und 5 AE, gemessen auf
Ulysses, aus. Die Stofswellennormale sollte mit der von uns tiber den Gra-
dienten des Druckes bestimmten Richtung iibereinstimmen. Auch hier
finden die Autoren eine leichte Dominanz der Meridionalkomponente
der Stofswellennormalen gegeniiber der Azimutalkomponente, wobei die-
ser Effekt stiarker ausgeprégt an den riickwirts laufenden Stofswellen ist.
Lazarus et al. [1988] beobachten mit Voyager 2 in 25 AE meridionale Stro-
mungsablenkungen des Sonnenwindes an korotierenden Kompressions-
zonen, die bedeutend grofier sind als die azimutalen Stromungsablen-
kungen. Diese Messungen finden in 1986 statt, also in der Ndhe eines so-
laren Minimums und sollten somit qualtitativ mit unseren Simulations-
ergebnissen vergleichbar sein, auch wenn diese Messung in wesentlich
groflerem heliozentrischem Abstand erfolgt. Die radiale Evolution bis
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Abbildung 4.13:  Die Azimutalgeschwindigkeit in 5 AE.
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in 25 AE ist nach Kapitel 2 von ,Stream-Erosion” geprdgt, weshalb die
Variation der beobachteten Radialgeschwindigkeiten dort deutlich klei-
ner ist. Dennoch bleiben korotierende Druckerh6hungen erhalten, die
tiber ihre Druckgradienten eine Ablenkung der Stromung verursachen,
in gleicher Weise, wie dies in unserer Simulation der Fall ist. Numeri-
sche Simulationen des ,Zwillingsstrommodelles” (Pizzo [1994a]) bis in 50
AE zeigen ein dhnliches Verhalten.

Die Dominanz der meridionalen Ablenkung gegeniiber der azimutalen
ist offenbar ein raumlicher Effekt, der aus der starken dquatorwértigen
Neigung der Kompressionszonen entsteht. In unseren Simulationser-
gebnissen erkennt man, dass die Starke der Neigung offenbar von dem
Ausmafs der dynamischen Wechselwirkung an der Kompressionszone
abhéngt, denn sowohl die Neigung gegen die Azimutalrichtung als auch
die Ablenkung der Stromung ist an der Kompressionszone C2 ausge-
pragter als an der Kompressionszone C1. Als Mafs fiir die Stdrke der
Wechselwirkung kann die Tatsache dienen, dass die Druckgradienten an
dem Hochgeschwindigkeitsstrom F1 auf Vorder- und Riickseite stiarker
sind als bei der Kompressionszone C2, und zwar bis hin zur Bildung ei-
nes Stofswellenpaares.

Neben den starken Kompressionszonen fallen aber auch die Verdiin-
nungsregionen im riickwértigen Bereich der Hochgeschwindigkeitsstro-
me auf, denn auch bei diesen erkennt man schwache Stromungen, die
in die Verdiinnungszonen hineinlaufen. Dies ist in Abbildung 4.12 am
noérdlichen Ubergang zur Verdiinnungszone R1 erkennbar. Grund sind
auch hier die Druckgradienten, die an dieser Stelle nach Stiden und in
Rotationsrichtung zeigen, es treten meridionale Geschwindigkeiten von
ungefdhr 7 km/s auf.

In Abbildung 4.14 sind verschiedene Parameter als Funktion von ¢ bei
A = 5°Sin 5 AE dargestellt. Bei der Radialgeschwindigkeit v, erkennt
man, dass das Maximum der Geschwindigkeit des Hochgeschwindig-
keitsstromes F1 mit ungefdhr 510 km/s deutlich schwicher ist als das
Maximum von F2, welches bei tiber 700 km/s liegt. Auch dies ist ein
Indiz fiir die stiarkere dynamische Wechselwirkung an der Kompressi-
onszone C1, wir werden diese ,Stream-Erosion” noch genauer diskutie-
ren. Dichte, Temperatur und Gesamtdruck wachsen an der Flanke von
F1 stark an. Die nichtradialen Geschwindigkeiten sind jedoch nicht sym-
metrisch auf Vorder- und Riickseite der Kompressionszone C1, sowohl
in Meridional- als auch in Azimutalrichtung ist die Geschwindigkeit an
der Riickseite dem Betrag nach grofler. Allerdings erwartet man auch
nicht zwingend eine Symmetrie in der Stiarke der Druckgradienten von
Vorder- und Riickseite einer Kompressionszone, denn auch Beobachtun-
gen zeigen keine eindeutige Symmetrie, siehe Abbildung 2.5 und 2.12.
Die rdumliche Lage der Kompressionszonen ist in Abbildung 4.15 dar-
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Abbildung 4.14:  Dichte, Geschwindigkeit Temperatur und Gesamtdruck bei A =
5°S, 5 AE als Funktion von ¢.

gestellt. Dort sind Schnitte durch das Simulationsgebiet bei ¢ = 197°
(Abbildung 4.15 oben) und ¢ = 107° (Abbildung 4.15 unten) dargestellt.
Dieser Langenunterschied im rotierenden Koordinatensystem entspricht
bei der hier angenommenen siderischen Rotationsdauer von 25.38 Tagen
einer zeitlichen Differenz der beiden Abbildungen von 6.3 Tagen im Fix-
sternsystem. Abgebildet ist der Plasmadruck in logarithmischer Auftra-
gung, Werte der Radialgeschwindigkeit sind als Isolinien eingetragen.
Die rote Linie stellt die Lage der Stromschicht dar, die als Isolinie fiir den
Wert B, = 0 bestimmt wurde.

Bei ¢ = 197° erkennt man in ungefdhr 3 AE den siidlichen Hochge-
schwindigkeitsstrom F1, der die Kompressionszone C1 treibt. In der
nordlichen Hemisphére bei ungefdahr 2.5 AE erkennt man den Hochge-
schwindigkeitsstrom F3, vor dem es ebenfalls zu einer starken Drucker-
hoéhung kommt. Die Lage der Stromschicht wird durch den Vorgang der
Kompression beeinflusst, sie verlduft an der Vorderseite der Kompressi-
onszone C1 in etwa parallel zu den Isobaren. Zwischen den Kompressi-
onszonen C1 und C3 zeigt die Stromschicht eine deutliche Ausbuchtung
uber die Aquatorebene hinaus, ein Effekt, der sich bei ¢ = 107° deutlich
verstdrkt hat.
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Abbildung 4.15:  Zur Evolution der Stromschicht: Schnitte bei ¢ = 107° und ¢ =

197° im rotierenden Koordinatensystem. In logarithmischer Darstellung ist der Druck
abgebildet, als Isolinien Werte der Radialgeschwindigkeit. Die rote Linie ist die Isolinie

zu By = 0 und stellt die Lage der Stromschicht dar.
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Die Stromschicht ist durch die Kompression — verursacht von den beiden
Hochgeschwindigkeitsstromen F1 und F3 — stark deformiert worden, sie
verliert die in unserem Modell in 1y angenommene ,Glattheit”.

Man erkennt weiterhin, dass die Isolinien der Geschwindigkeit an den
Kompressionszonen C1 und C3 bei ¢ = 107° weniger dicht liegen als
noch bei ¢ = 197°. Dies ist Folge der in den Abbildungen ersichtlichen
radialen Druckgradienten, es handelt sich dabei um die schon erwéhnte
,Stream-Erosion”. Die Reaktion der Druckgradienten ist ein Abbau der
sie erzeugenden Geschwindigkeitsgradienten.

Hinter der Kompressionszone C1 erkennt man bei etwa 4 AE die Ver-
diinnungsregion R1. In ihr ist der Druck um etwa eine Gréflenordnung
kleiner als im gleichen radialen Abstand bei |A| > 35°.

In der unteren Abbildung erkennt man in ca. 2.5 AE den zweiten siidli-
chen Hochgeschwindigkeitsstrom F2. Auch dieser erzeugt starke Kom-
pression in der Region starker Geschwindigkeitsgradienten, und dhnlich
wie bei der Kompressionszone C1 bei ¢ = 197° liegt auch bei C2 die
Stromschicht parallel zu den Isotachen.

Die starke Deformation der Stromschicht im Zuge der radialen Evoluti-
on ist konsistent mit anderen numerischen Simulationen (Pizzo [19944],
Riley et al. [2001]). Es muss jedoch angemerkt werden, dass die graphi-
sche Darstellung der Stromschicht iiber die Bedingung B, = 0 nicht ohne
Probleme ist, da die so gewonnenen Isolinien teilweise von numerischen
Storungen des Magnetfeldes beeintrachtigt werden. Dieses Problem tritt
auf, wenn die so bestimmte Stromschicht durch die Verdiinnungsregion
R1 verlauft, da hier die Feldstdrken stark abfallen und schwache Storun-
gen aus der Initialisierung des Magnetfeldes — die keine dynamischen
Auswirkungen haben — die rdumliche Bestimmung der Isolinie mit B, =
0 beeintrachtigen. Eine aufwendigere Methode der Bestimmung der
Stromschicht wire, Strom- oder Feldlinien in der stationdren Losung vom
Ort der Stromschicht in 1 bis in den gewiinschten Abstand zu verfolgen.

4.2.2 Ein korotierendes StofSwellenpaar

Fiir die Existenz von Stofswellen an der Kompressionszone C1 spricht
die Starke der Druckgradienten ebenso wie das Ausmaf der Strémungs-
ablenkung, die im Vergleich zu den tibrigen Kompressionszonen bedeu-
tend stdrker sind. Abbildung 4.16 zeigt die radiale Evolution der Kom-
pressionszone C1 in 2.0, 3.5 und 5.0 AE in der Aquatorebene. Fiir die Ra-
dialgeschwindigkeit (schwarze Kurve) ist ein festes Ordinatenintervall
von 300 bis 700 km/s gewdhlt, um die Abnahme der Geschwindigkeit-
samplituden zu verdeutlichen, im Gegensatz dazu ist das Ordinatenin-
tervall des Druckes variabel.
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Abbildung 4.16:  Die Bildung eines Stoffwellenpaares: Schnitte in der Aquatorebene
(A =0°)in 2.0, 3.5 und 5.0 AE. Dargestellt ist die Radialgeschwindigkeit (schwarze
Kurve), der Plasmadruck (blaue Kurve) und das Tensorelement q, der von-Neumann-
Richtmyer-Viskositit (rote Kurve, Gleichung (3.38), siche Anhang). Die linke Ordi-
natenachse bezieht sich auf die Geschwindigkeit, die rechte auf p und q, (die Tensorele-
mente von Q haben die Dimension eines Druckes, siehe Kapitel 3). Die Geschwindigkeit
ist vergrofert dargestellt in dem Intervall des StofSwellenpaares, zur Verdeutlichung der
numerischen Limitationen und zur Identifizierung der StofSwellen sind hier zur Dar-
stellung diskrete Punkte gewdihlt. Die Notation der Strukturen entspricht der in Abbil-
dung 4.10. Die vorwirts laufende StofSwelle ist mit S, die riickwirts laufende mit Sg
gekennzeichnet.
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Den Ubergang von einer Kompressionszone zu einem Stoflwellenpaar
verdeutlicht das relative Verhaltnis von Plasmadruck (blaue Kurve) und
dem Tensorelement g, (rote Kurve) der kiinstlichen Viskositit (Gleichung
(3.38)).

Bei 2 AE erkennt man eine relativ breite Region erhohten Plasmadruckes
in Rotationsrichtung vor dem Hochgeschwindigkeitsstrom F1, die un-
gefdhr zwischen ¢ ~ 210° und ¢ ~ 280° liegt. Die Steigung der Radial-
geschwindigkeit an F1 zeigt einen glatten, stetigen Abfall in ¢. Aufgrund
der Rotation ist dieser azimutale Gradient langs einer Parkerspirale dqui-
valent zu einem radialen Gradienten. Entsprechend ist g, nicht Null, hier
jedoch noch deutlich kleiner als der Plasmadruck.

Das Bild d@ndert sich bei 3.5 AE: Die Region erhdhten Druckes ist schméler
geworden, sie liegt nun zwischen ¢ ~ 150° und ¢ ~ 190°, gleichzeitig
tauchen in g, zwei klare Maxima auf, die fast von gleicher Gréfie sind
wie der Druck. Auch der Verlauf der Geschwindigkeit hat sich gedndert,
man erkennt (wenn auch schwach) zwei Teilintervalle innerhalb der ge-
samten Flanke, in denen der Betrag der Steigung etwas grofer ist.
Dieser Effekt verstarkt sich bis in 5 AE, das linke Maximum von g, ist
sogar grofier als der Plasmadruck, in der Flanke der Geschwindigkeit
erkennt man zwei Stellen mit grofSerer Steigung. Diese Flanke der Radi-
algeschwindigkeit haben wir noch einmal vergrofiert als diskrete Punkte
dargestellt, um die Auflésung des gewéahlten ZEUS-Gitters zu verdeutli-
chen. Durch unsere Wahl der Konstanten C (siehe Anhang) haben Stofs-
wellen in der numerischen Realisierung mindestens eine Breite von 4 Git-
terpunkten, diese Breite entspricht in etwa der Breite der steileren Teilin-
tervalle in der Geschwindigkeitsflanke. Dabei ist allerdings zu beachten,
dass es sich hierbei um eine schriage Stofswelle handelt und deswegen die
Stofiwellendicke auf dem Gitter grofser sein kann als 4 Gitterpunkte, die
sich auf eine eindimensionale Stofswelle beziehen.

Insofern haben wir es mit einem Problem der begrenzten Gitterauflosung
zu tun, denn im Vergleich zu realen Stofswellenpaaren (siehe Abbildung
2.12) ist die simulierte Dicke der Stofiwellen natiirlich viel zu grof. Bei
einer hoheren Auflosung bliebe die Dicke der simulierten Stofiwelle bei
ungefdhr 4 Gitterpunkten, mit wachsender Auflosung féllt somit die phy-
sikalische Dicke der simulierten Stoflwelle. Da unsere Simulationen in
drei Dimensionen durchgefiihrt werden, ist eine hohere Gitterauflosung
zu kostspielig und wir miissen vorlieb nehmen mit unrealistisch dicken
Stofiwellen. Dennoch lassen sich physikalisch sinnvolle Aussagen {iiber
die Bildung von Stofiwellenpaaren an korotierenden Wechselwirkungs-
zonen gewinnen, denn der Grundmechanismus wird korrekt dargestellt.
Nicht nur eine groflere Auflosung, sondern auch die Erweiterung des
Gitters bis in grofiere heliozentrische Abstinde wiirde dazu beitragen,
dieses Stofswellenpaar in der Radialgeschwindigkeit deutlicher in Erschei-
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nung treten zu lassen. Aufgrund der unterschiedlichen Ausbreitungs-
richtung der beiden Stofiwellen sollte der Abstand zwischen ihnen wach-
sen, was im Idealfall das in Kapitel 2 beschriebene ,Sadgezahn-Muster”
(Hundhausen und Gosling [1976]) der Geschwindigkeit zur Folge hétte und
man die beiden StofSwellen besser von einander trennen konnte.
,Stream-Interfaces”, die sich tiblicherweise zwischen korotierenden Stof3-
wellen befinden, lassen sich in den Simulationsergebnissen nicht finden.
Nach den Ausfiihrungen in Kapitel 2 existieren diese jedoch schon weit
innerhalb der Erdbahn. Abbildung 4.6 zeigt, dass auch an der Kompres-
sionszone C1 ein ,Stream-Interface” beobachtet wird und das dieses bei
WIND vor der Bildung der Stofswellen beobachtet wird. Da wir jedoch
die Randwerte in 1y fiir Dichte und Temperatur stark gliatten miissen (sie-
he Kapitel 3 und Anhang C), werden solche Strukturen in unserem Mo-
dell nicht injiziert und konnen somit auch nicht zwischen dem Stofiwel-
lenpaar reproduziert werden.

Die physikalische Bedeutung der artifiziellen Viskositdt wird auch an ei-
nem weiteren Verhalten des Druckes erkennbar. Bis in 5 AE bilden sich
auch im Druck zwei lokale Maxima in der Kompressionszone C1 aus,
und zwar an den gleichen Stellen, an denen auch g, seine Maxima hat.
Nach Gleichung (3.41) bedeuten von Null verschiedene Tensorelemente
von Q die Dissipation von kinetischer Energie und haben somit ein An-
wachsen der inneren Energie (also des Plasmadruckes) zur Folge. Das
Auftreten der beiden Maxima im Plasmadruck ist Folge dieser Energie-
dissipation.

Da die Stofiwellen nicht sehr klar auszumachen sind, wird hier auf ei-
ne Bestimmung der StofSwellenstarke verzichtet, dazu miissten zunéchst
die Stofiwellennormalen s bestimmt werden und dann léngs der durch
sie definierten Achsen der Sprung der Observablen ausgewertet wer-
den. Dieses Vorgehen fiihrt zu verschiedenen Schwierigkeiten, einmal
ist die Dicke der schrigen Stofswelle nur ungefdhr bekannt, zum anderen
miissen dann Gitterpunktsapproximationen von der Normalenachse auf
das ZEUS-Gitter vorgenommen werden, was zu sehr ungenauen Aussa-
gen fiihrt, weshalb wir hier darauf verzichten.

Auch an der Kompressionszone C2 (in 5 AE zwischen ¢ ~ 330° und
¢ ~ 20°) erkennt man die Bildung einer StofSwelle, denn auch hier ist
d. von gleicher Grofie wie der Plasmadruck p. Allerdings fehlt das fiir
die Kompressionszone C1 charakteristische Auftreten von zwei Maxima,
entsprechend bildet sich hier nur eine, vorwiérts laufende StofSwelle. Das
Ausbleiben der riickwirts laufenden StofSwelle konnte hier eine Folge
des zundchst schwiacheren Druckgradienten an der Riickseite der Kom-
pressionszone C2 (in 2 beziehungsweise 3.5 AE) sein. Da die StofSwellen
die Fortsetzung der Kompressionswellen sind und die riickwérts laufen-
de Kompressionswelle wegen des kleineren Gradienten schwicher ist,
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scheint es plausibel, dass sich zunédchst auch keine riickwérts laufende
StofSwelle bildet.

4.2.3 Die Erosion der Radialgeschwindigkeit

Wie bereits in Kapitel 2 erldutert, beobachtet man in der radialen Evolu-
tion der Geschwindigkeit v, in der Nahe der Aquatorebene eine Abnah-
me der auftretenden minimalen und maximalen Geschwindigkeiten. So
beschreiben Collard et al. [1982] die Abnahme der Breite der Verteilung
der Geschwindigkeiten im Jahr 1974, also in der Nahe des solaren Mi-
nimums, im Vergleich von IMP 7/8 in 1 AE zu Pioneer 11 in ungefdhr 5
AE. Verwendet werden dazu jeweils 90 tagliche Stichproben aus Stun-
denmittelwerten zu Zeiten, bei der denen Sonne und die betreffenden
Raumfahrzeuge ungefdhr auf einem Strahl liegen, der seinen Ursprung
in der Sonne hat (radiale Ausrichtung). Das Ergebnis ist eine Abnahme
des Maximums und eine Zunahme des Minimumes, also eine Einengung
der Geschwindigkeitsverteilung. Liegt die Verteilung in 1 AE zwischen
300 und 800 km/s, so liegt sie um 5 AE zwischen 350 und 650 km/s, wo-
bei der Mittelwert der Stichproben sich nur wenig dndert. Diese Tendenz
der Abflachung der Extrema setzt sich auch in grofiere heliozentrische
Abstiande fort, siehe Gazis [2000].
In Abbildung 4.17 sind als Funktion von 1 jeweils das Maximum (obe-
re Kurve), der Mittelwert (mittlere Kurve) und das Minimum der simu-
lierten Geschwindigkeit v, langs des Breitenkreises in der Aquatorebe-
ne dargestellt. Gemafs unserer Annahme der Stationaritit sind dies also
Mittelwerte iiber eine Rotationsperiode bei fester Breite und als Funktion
von 1. Man erkennt das von Collard et al. [1982] dargestellte Verhalten,
das Maximum sinkt und das Minimum steigt, aber der Mittelwert bleibt
relativ konstant.
Bei der in Abbildung 4.17 gewihlten Form der Darstellung ist jedoch zu
beachten, dass die Erosion der Radialgeschwindigkeit ein lokaler Effekt
an Kompressionszonen ist, der in Abbildung 4.16 klar erkennbar ist. Die
gesamte Anderung der Geschwindigkeit an der Kompressionszone C1
im Ubergang vom schnellen zum langsamen Sonnenwind nimmt, trotz
der Bildung von StofSwellen, stark ab. Auch ist klar erkennbar, dass der
radiale Druckgradient nicht nur zur Erosion der Hochgeschwindigkeits-
strome fiithrt, sondern dass auch der Druckgradient der Vorderseite den
langsamen Sonnenwind beschleunigt. Dies fiihrt dazu, dass der Mittel-
wert in Abbildung 4.17 fast unverdndert bleibt. Insofern ist es illustrati-
ver, von einer Nivellierung der Geschwindigkeit zu sprechen.

Betrachtet man Abbildung 4.9, so wird deutlich, dass trotz der Nivel-
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Abbildung 4.17:  Die Erosion der Radialgeschwindigkeit als Konsequenz der radialen
Druckgradienten. Dargestellt sind Maximum, Mittelwert und Minimum lings eines
Breitenkreises in der Aquatorebene als Funktion des Radialabstandes.

lierung der Geschwindigkeit deutliche Maxima der Dichte an den Kom-
pressionszonen iibrig bleiben. In der gedanklichen Extrapolation zu gro-
eren heliozentrischen Abstinden bleiben diese korotierenden Druck-
erhohungen (CPE, siehe Kapitel 2) auch in Abwesenheit ausgepragter
Hochgeschwindigkeitsstrome erhalten, was im Einklang mit den Beob-
achtungen ist (siehe Tabelle 2.2).

Die Entwicklung der Isolinien der Geschwindigkeit in Abbildung 4.9
zeigt den rdumlichen Effekt der Nivellierung: die maximale dquatorwarti-
ge Auslenkung der Linie v, = 700 km/s am Hochgeschwindigkeitsstrom
F1 verlagert sich von ungefdhr A = 5°Sin 1 AE nach A = 15°Sin 5 AE.
Die Verlagerung der gleichen Isolinie ist schwdcher am Hochgeschwin-
digkeitsstrom F2, ein weiteres Indiz dafiir, dass die dynamische Wechsel-
wirkung hier schwicher ist.

Global gesehen ist die Auswirkung der kompressiblen dynamischen
Wechselwirkungen die Vernichtung der Hochgeschwindigkeitsstrome,
die die Ursache dieser Wechselwirkung sind (Burlaga [1995]). Dieser Pro-
zess findet statt innerhalb eines Breitenintervalles um die Aquatorebene,
insofern bekommt diese Ebene in der radialen Evolution des Sonnenwin-
des eine Bedeutung fiir die Morphologie des Plasmas. Innerhalb dieses
Breitenintervalles kommt es durch die Nivellierung der Geschwindig-
keiten zu einer rdumlichen Umverteilung kinetischer Energie, wobei die
kompressiblen Wechselwirkungen hierfiir den Kanal liefern.

Die Starke der dynamischen Wechselwirkungen an den Kompressionszo-
nen bestimmt das Ausmafs dieser Umverteilung: da die Wechselwirkung
offensichtlich am Hochgeschwindigkeitsstrom F1 stdrker als am Strom
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F2 ist, ist die Nivellierung an F1 in 5 AE auch stdrker ausgeprégt (siehe
Abbildung 4.16). Entsprechend stdrker ist die dquatorwértige Neigung
der Kompressionszone C1.

Die Dominanz der meridionalen Strémung in 25 AE (Lazarus et al. [1988])
bei gleichzeitiger Anwesenheit von korotierenden Druckerhhungen und
relativ geringer Variation der Radialgeschwindigkeit impliziert, dass sich
dieser Prozess in der radialen Evolution fortsetzt.

¢

Abbildung 4.18:  Korotierende Druckerhdhungen in 5 AE. Dargestellt ist in logarith-
mischer Auftraqung der Gesamtdruck aus Plasma- und Magnetfelddruck, als Isolinien
sind Werte der Geschwindigkeit eingetragen.

Die Bedeutung der aus der dynamischen Wechselwirkung entspringen-
den Struktur des Druckes in 5 AE ist abschlieflend noch einmal in Ab-
bildung 4.18 dargestellt. Der Gesamtdruck, also die Summe von Plasma-
und Magnetfelddruck, ist hier logarithmisch aufgetragen. Auf der ge-
samten Flache variiert der Gesamtdruck um drei Grofienordnungen, was
an dem Wechselspiel von Kompression und Verdiinnung liegt. Eine sol-
che starke periodische Variation ist zum Beispiel von Bedeutung fiir das
dynamische Gleichgewicht zwischen dem Sonnenwind und der Magne-
tosphédre des Jupiters. Die Vorhersage des Weltraumwetters bei Jupiter
kann als Randbedingung fiir Magnetosphdrenmodelle dienen.
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4.3 Diskussion

Unterschiede in den koronalen Quellregionen des Sonnenwindes mani-
festieren sich im interplanetaren Raum insbesondere durch Unterschie-
de in der Radialgeschwindigkeit. Durch die solare Rotation werden die
schnellen und langsamen Regime hintereinander ausgerichtet und treten
in dynamische Wechselwirkung miteinander, die sich durch Kompressi-
on und Verdiinnung des Plasmas ausdriickt. Die Regionen erhohten Ge-
samtdruckes in unserer Simulation sind den Erwartungen und den Be-
obachtungen entsprechend im Raum orientiert und erzeugen zum einen
nichtradiale Stromungen und zum anderen nivellieren sie die starken
Unterschiede in der Radialgeschwindigkeit.

Die Kompression bewirkt, dass in den korotierenden Wechselwirkungs-
zonen die Strom- und Feldlinien dicht liegen: ihre Fuflpunkte an den
inneren Randbedingungen in 1, decken einen weitaus grofieren Anteil
der Fldche ab, als dies in 5 AE der Fall ist. Plasmaparameter aus unter-
schiedlichen Regionen der inneren radialen Randbedingungen werden in
der Kompressionszone ,verschmolzen”, somit geht ein Teil der ,Erinne-
rung” des Sonnenwindes an seine koronalen Quellregionen zu Gunsten
der dominierenden Kompressionszonen verloren (Burlaga [1995]). Die
Kompression kann so stark werden, dass es zur Ausbildung von Stofs-
wellen kommt, deren paarweises Auftreten zumindest an einer der koro-
tierenden Wechselwirkungszonen in der Simulation nachgewiesen wer-
den kann.

Die starke Abnahme des Gesamtdruckes im Vergleich zum Umgebungs-
druck in den Verdiinnungszonen zeigt, dass hier ein analoger Prozess am
Werk ist: die Flache, die die Verdiinnungszonen auf einer Kugel in 5 AE
einnehmen, stammt aus sehr wenigen Punkten der inneren Randbedin-
gungenin 1 AE.

Insgesamt entsteht ein Bild der Ordnung der physikalischen Parameter
durch die dynamische Wechselwirkung (Burlaga [1995]), denn es domi-
nieren die Kompressionszonen und die zwischen ihnen liegenden Ver-
diinnungszonen. Deren Lage und Form wird zwar von den inneren Rand-
bedingungen bestimmt, aber nicht notwendigerweise in eindeutiger
Form — unterschiedliche innere Randbedingungen kénnen zu sehr dhn-
lichen Ergebnissen in 5 AE fithren. Da auch die Stromschicht als passi-
ver Teilnehmer an der dynamischen Wechselwirkung ihre Form &ndert,
ist klar, dass sich unsere Vorgehensweise zur Bestimmung der inneren
Randbedingungen in 5 AE nicht wiederholen liefle. Unser Modell der
inneren Randbedingungen ist nicht in der Lage, die dynamische Wech-
selwirkung mit zu beriicksichtigen, bis auf die Effekte, die schon in den
Messdaten von WIND vorhanden sind. Es zeigt sich jedoch, dass die
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raumliche Struktur der MHD-Parameter in 5 AE beeinflusst wird durch
die Neigung der Kompressionszonen in Bezug zur Aquatorebene. Die-
se ist eine Folge der Rotation und hingt offensichtlich ab vom Ausmaf3
der Wechselwirkung an der Kompressionszone. An keinem Punkt (mit
Ausnahme des Magnetfeldes) geht in unser Modell zur Bestimmung der
inneren Randbedingungen die Information tiber die Rotation der Sonne
direkt ein.

Die Validierung unseres Modelles der inneren Randbedingungen zeigt,
dass in einer astronomischen Einheit die Effekte der Kompression ver-
nachldssigbar sind, was in fiinf astronomischen Einheiten nicht mehr
der Fall ist. Allerdings hat die Vernachldssigung von Kompression und
Verdiinnung — iiber die in den Messdaten von WIND enthaltenen In-
formationen hinaus — bei der Modellierung der inneren Randbedingun-
gen auch Abweichungen zwischen Simulation und den Beobachtungen
durch Ulysses zur Folge: so kann das korotierende Stoflwellenpaar (Ab-
bildung 2.12) bei Ulysses erst in grofieren heliozentrischen Abstdnden re-
produziert werden. Auch die nichtradialen Geschwindigkeiten, die ja
in unserem Modell in 1 AE auf Null gesetzt werden, kénnen von der
Simulation am Ort von Ulysses nicht angemessen reproduziert werden.
Auch hier werden realistische Werte erst in einigen astronomischen Ein-
heiten erreicht. Insofern ist klar, daf fiir unsere Vorgehensweise der Be-
stimmung der inneren Randbedingungen in 1 AE eine Grenze liegt, denn
hier lasst sich die in einem Modell der Stromschicht enthaltene Informa-
tion noch sinnvoll unter Vernachldssigung der dynamischen Effekte zur
Konstruktion von Randwerten heranziehen.

Auch wenn unsere Simulation in 5 AE endet, so lassen sich doch die fiir
die weitere radiale Evolution des Sonnenwindes bestimmenden Effek-
te erkennen: die Nivellierung der Radialgeschwindigkeit, die Bildung
stark komprimierter Regionen, deren rdumliche Orientierung zu einer
Dominanz der meridionalen Stromungsablenkungen fiihrt und schlief3-
lich die Bildung von Stofiwellen sowie das Verschmelzen von Kompres-
sionszonen unterschiedlicher Magnetfeldpolaritit. Kennzeichen unserer
Vorgehensweise ist, insbesondere im Vergleich zu den streng symmetri-
schen , Zwillingsstrommodellen” (Pizzo [1994a], siehe Abbildung 2.14),
dass Kompressionszonen hier sehr unterschiedliche Starke haben und so-
mit der Einfluss dieser Unterschiede auf die Evolution deutlich wird.
Die Bildung von verschmolzenen Wechselwirkungszonen (MIR) erfolgt
in unserem Modell durch eine Wechselwirkung iiber die Aquatorebene
hinweg. Konstituenten einer MIR sind dann korotierende Wechselwir-
kungszonen (CIR), die von Hochgeschwindigkeitsstromen unterschied-
licher Koronaldcher getrieben werden und somit unterschiedliche Ori-
entierung der Normalenvektoren an Vorder- und Riickseite haben. Die
Wechselwirkung der beiden CIR stellt ein dreidimensionales Problem
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Abbildung 4.19:  Schematische Darstellung einer moglichen MIR-Topologie. Die ko-
rotierenden Wechselwirkungszonen CIRy und CIR; bilden eine MIR, fiir die schriage
Kollision der StofSwellen charakteristisch ist. Sp und Sg sind dabei die vorwiirts und die
riickwirts laufende Stofwelle, S, ist eine transmittierte StofSwelle.

dar: dort, wo sich die beiden CIR beriihren, zeigen die Normalenvek-
toren der Vorderseite (bestimmt {iber den negativen Druckgradienten)
nicht in die gleiche Richtung. Wenn sich an der Vorderseite beider CIR
vorwadrts laufende StofSwellen gebildet haben, kommt es zu schrager Stofs-
wellenkollision. Eindimensionale MHD-Modelle der Bildung von MIR
(Whang und Burlaga [1985a], Whang und Burlaga [1985b]) konnen ein sol-
ches Verhalten nicht wiedergeben.

Schematisch ist die Topologie einer solchen MIR in Abbildung 4.19 dar-
gestellt. Getrieben von zwei Hochgeschwindigkeitsstromen bilden sich
zwei korotierende Wechselwirkungszonen CIR; und CIR;. Wir nehmen
nun zundchst an, dass sich an diesen schon vor dem Beginn der Ver-
schmelzung korotierende StoSwellenpaare gebildet haben. Die vorwarts
laufenden StoSwellen sind mit Sg, die riickwirts laufenden mit Sk notiert.
Im Zuge der transdquatorialen Wechselwirkungen kommt es zur Kollisi-
on der beiden vorwaérts laufenden Stofswellen, die transmittiert werden
und die Stofswellen S, und Sg, bilden. Zwischen diesen kénnen nach
Kapitel 2 weitere MHD-Diskontinuitdten liegen. Im allgemeinen Fall
ist auch die Ausbreitungsrichtung nach der Transmission der Stofiwel-
le verdndert. In dem skizzierten Fall kann man sich fiir die Stofswelle Sg,
auch eine Kollision mit der riickwarts laufenden StofSwelle Sg; vorstel-
len, auch hier kommt es zu schrager Stoffwellenwechselwirkung.

Im Sinne von Burlaga [1995] entsteht eine verschmolzene Wechselwir-
kungszone (MIR) dort, wo sich die CIR beriihren. Je nach Trajektorie
eines Beobachters wird diese gesamte Struktur unterschiedlich wahrge-
nommen: in mittleren Breiten werden Stofiwellen aus beiden CIR be-
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obachtet, was dann der Definition einer MIR im Sinne von Gazis [2000]
geniigt. In hohen Breiten hingegen werden nur die CIR und die mit ih-
nen assoziierten StofSwellenpaare beobachtet. Innerhalb der MIR erwar-
tet man in diesem Bild Abfolgen unterschiedlicher vorwérts laufender
Stoflwellen, aber von verschiedener Orientierung der Stolwellennorma-
len.

Die aus den Kompressionszonen C1 und C3 gebildete MIR in unserem Si-
mulationsergebnis zeigt noch keine solche Wechselwirkung. Allerdings
deuten die Druckgradienten an C3 in Abbildung 4.12 darauf hin, dass
es auch hier in grofieren heliozentrischen Abstinden zur Bildung von
Stoflwellen kommen kann. Dann sind Wechselwirkungen von dem in
Abbildung 4.19 dargestellten Typus moglich, wenn die Ausbreitungsge-
schwindigkeit der vorwaérts laufenden Stofswellen hinreichend grof3 ist.
Charakteristikum der in unserer Simulation entstehenden MIR ist, dass
es zu der transdquatorialen Verschmelzung von Material schon vor der
Entstehung von StofSwellen kommt. Die MIR im Sinne von Burlaga [1995]
bilden sich hier noch vor den fiir sie im Sinne von Gazis [2000] kennzeich-
nenden multiplen StofSwellen.



KAPITEL 5

STORUNGSAUSBREITUNG IM
STRUKTURIERTEN SONNENWIND

In diesem Kapitel soll die zeitabhdngige Storung unseres zuvor erstell-

ten stationdren Modelles durch ein transientes Ereignis dargestellt wer-

den. Hierzu untersuchen wir die Ausbreitung der interplanetaren Aus-

wirkung der koronalen Masseauswdiirfe (ICME, siehe Kapitel 2) und ver-

wenden dazu fiir unsere Modellierung den von Ulysses zwischen Tag 34

und 36 im Jahre 1995 gemessenen ICME (Gosling et al. [1995a], Gosling

et al. [1995c], Forsyth et al. [19960], siehe Abbildung4.1).

Wir werden unsere Vorgehensweise zundchst anhand von Beobachtun-

gen und vergleichbaren numerischen Simulationen motivieren. Auf-

grund der zu erwartenden komplizierten dreidimensionalen, zeitabhdngi-
gen Struktur der Stérung und der Tatsache, dass fiir diese transiente

Storung weder vergleichende Messungen einer anderen Raumsonde noch
koronale Beobachtungen vorliegen, miissen wir notwendigerweise ver-

einfachende Annahmen machen. Unsere Ergebnisse konnen nicht den

Anspruch erheben, die tatsdchliche Struktur in vollem Umfang korrekt

wiederzugeben, jedoch werden wir den unseres Erachtens wesentlichen

Punkt der Stérungsausbreitung im strukturierten Sonnenwind in diesem

Zusammenhang diskutieren.
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Abbildung 5.1:  Der ICME bei Ulysses zwischen Tag 34 und 36, 1995 (Gosling et al.
[1995a]). Dargestellt sind Stundenmittelwerte (Punkte), die gestrichelte Linie stellt die
simulierte Messkurve des stationiiren Hintergrundmodelles dar.
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5.1 Koronale Masseauswiirfe im interplanetaren
Medium

Nach den Ausfiithrungen in Kapitel 2 handelt es sich bei einem korona-
len Masseauswurf um einen plétzlichen Eintrag von Masse und Energie
aus der Korona in den Sonnenwind. Dies fiihrt zu Stérungen des inter-
planetaren Plasmas und des Magnetfeldes, fiir die es verschiedene cha-
rakteristische Indikatoren gibt. In Abbildung 5.1 ist ein ICME dargestellt,
beobachtet von Ulysses zwischen 22.7°S und 21.3°S. Dieses Ereignis bein-
haltet einige der charakteristischen Indikatoren von ICMEs. Der Beginn
der Storung ist definiert durch eine vorwaérts laufende Stofswelle bei Tag
34.1, bei der die Geschwindigkeit von 736.8 auf 825.3 km/s, die Dichte
von 1.03 auf 2.50 cm 3 und die Temperatur der Protonen von 2.04 x 10°
auf 6.59 x 10°K springt. Da in den uns vorliegenden Daten nur eine obe-
re (T,) und eine untere Schranke (T,,) der Protonentemperatur angegeben
ist, haben wir an dieser Stelle eine Temperatur

1
T, = 2 (To+ Tw)

als arithmetisches Mittel der beiden Schranken definiert, diese ist in Ab-
bildung 5.1 dargestellt. Uber diese Temperatur haben wir den Plasma-
druck p = 2nkgT, und somit das Plasmabeta in Abbildung 5.1 gewon-
nen.

An die Stofswelle schliefit sich zwischen Tag 34.4 und 35.4 eine Regi-
on sehr niedrigen Plasmabetas an, bei gleichzeitigem starken Abfall der
Temperatur. Innerhalb dieser Region erkennt man einen deutlich Anstieg
der Meridionalkomponente des Magnetfeldes, deren Betrag auf 6 nT an-
steigt. Auch die tibrigen Komponenten des Magnetfeldes zeigen relativ
stetige Variationen innerhalb dieser Region, in der insgesamt der Ma-
gnetfelddruck dominiert gegeniiber dem Plasmadruck. Diese fiir eine
Teilmenge der ICMEs typische Region wird aufgrund dieser Dominanz
als magnetische Wolke bezeichnet (Burlaga et al. [1981]). Ein weiteres,
typisches Kennzeichen datfiir, dass es sich nicht um Strukturen des qua-
sistationdren Sonnenwindes handelt, erkennt man in der Tatsache, dass
der Betrag des elektrische Feldes im rotierenden Koordinatensystem '

—

E’ v x B

= ‘(\‘)’— QersinBey) x B

in der gleichen Region, in der 3 sehr klein ist, stark ansteigt. Diese Grofie
ist ein gutes Maf3 fiir die Eigenschaft des ungestorten Sonnenwindes,
dass sich die Feldlinien im rotierenden Koordinatensystem parallel zu
den Stromlinien ausrichten. Die Abweichung von dieser Eigenschaft ist
Indiz fiir die Rotation des Magnetfeldes in der magnetischen Wolke und
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die Tatsache, dass es sich um ein transientes Ereignis handelt.

Da gleichzeitig zu den hier dargestellten Beobachtungen bidirektiona-
le Strome von suprathermischen Elektronen (Gosling et al. [1987]) mit
Energien > 80 keV zeitweise beobachtet werden (Gosling et al. [1995c]),
liegt die Vermutung nahe, dass die Feldlinien dieser Region zumindest
teilweise mit beiden Fuffpunkten in der Korona verankert sind (Burla-
ga [1995]). Eine Minimumvarianzanalyse an ekliptikalen magnetischen
Wolken, gemessen durch Helios 1 und Helios 2, zeigt, daf$ diese sich gut
durch magnetische Flussrohren beschreiben lassen (Bothmer und Schwenn
[1998]). Diese spezielle Form gebogener magnetische Flussrohren wird
auch als ,Fluxrope” (Priest [1990]) bezeichnet. Ein solches Flussseil be-
steht in diesem Bild aus verschiedenen Lagen von Zylindern, um die das
Magnetfeld in der Form einer Schraubenbahn gewickelt ist. Dies erklart,
warum man héufig, insbesondere in der Ekliptik, stetige Rotationen des
Magnetteldvektors beobachtet, wihrend sich die Storung tiber den Be-
trachter hinweg bewegt. Weiterhin ist diese Zylinderform konsistent mit
der Vorstellung der Eruption von koronalen Filamenten, die dann in den
interplanetaren Raum expandieren (Bothmer und Schwenn [1998]). In Ab-
bildung 5.1 erkennt man die fiir magnetische Wolken typische Rotation
des Magnetfeldvektors, jedoch ist es schwierig, von dieser Beobachtung
auf die dreidimensionale Magnetfeldtopologie zu schlieflen.

Das Ende des ICME wird von Gosling et al. [1995a], ohne genaue An-
gaben von Griinden, bei Tag 36.0 angesetzt. Als Referenz ist in Abbil-
dung 5.1 das Ergebnis einer ZEUS-Simulation, basierend auf Daten von
WIND wéhrend Carringtonrotation 1893, eingetragen. Diese Simulation
unterscheidet sich in zwei Punkten von der in Kapitel 4 dargestellten:
einerseits ist hier das ZEUS-Gitter normaler Auflésung benutzt worden
(siehe Tabelle 3.3), andererseits ist der Verlauf der Geschwindigkeiten an
der inneren radialen Randbedingung in 1 AE leicht modifiziert worden,
um eine bessere Anpassung zu erlangen, vergleiche die Diskussion der
Radialgeschwindigkeit bei der Validierung in Kapitel 4. Man erkennt,
dass vor und nach dem ICME die Anpassung der Geschwindigkeit rela-
tiv gut ist (gestrichelte Kurve in Abbildung 5.1), auch ist die Stérung der
Geschwindigkeit im Bezug auf den stationdren Hintergrund offenbar re-
lativ schwach. Nach Gosling et al. [1995a] wird die vorwirts laufende
Stowelle durch die als Uberexpansion bezeichnete Ausdehnung der Re-
gion erhohten Magnetfelddruckes getrieben und weniger durch starke
Geschwindigkeitsunterschiede, wie dies bei starken, mit ICME assoziier-
ten StofSwellen der Ekliptik offenbar der Fall ist.

Kennzeichen der Uberexpansion ist die Entstehung von Stowellen, die
die Region erhohten Druckes sowohl in radialer Richtung als auch in
Richtung der Sonne treiben kann, was zur Bildung einer eigenstandi-
gen Art von vorwarts und riickwiérts laufenden Stoffwellenpaaren in ho-
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hen Breiten fiihrt (Gosling et al. [1994a]). Von sechs in Breiten grofier
als 31°S beobachteten ICMEs bei Ulysses sind drei assoziiert mit sowohl
einer vorwirts laufenden StofSwelle als auch einer riickwirts laufenden.
Eine eindimensionale, gasdynamische Simulation, bei der in 0.14 AE eine
Storung in Form eines Dichtepulses injiziert wird, zeigt die Bildung eines
Stoflwellenpaares, dass die Region erhohten Druckes einrahmt (Gosling
et al. [1994b]). Dies dhnelt formal den korotierenden Stofiwellenpaaren
(siehe Kapitel 4), allerdings handelt es sich hierbei um transiente Ereig-
nisse. Solche Stofiwellenpaare an ICMEs sind Charakteristikum des Son-
nenwindes hoher Breiten und werden beobachtet zu Zeiten abnehmen-
der solarer Aktivitdt in den Jahren 1993 und 1994 ( Gosling und Forsyth
[2001], siehe Abbildung 2.4).
Die mittlere Geschwindigkeit innerhalb der ICMEs in hohen Breiten wih-
rend des Ubergangs zum Aktivitditsminimum ist mit 730 km/s (Gosling
und Forsyth [2001]) dhnlich hoch wie die Geschwindigkeit des sie umge-
benden Sonnenwindes. In der Ekliptik jedoch zeigen die im Zusammen-
hang mit magnetischen Wolken bestimmten Geschwindigkeiten einen
Mittelwert von 478 km/s (Bothmer und Schwenn [1998]), der wiederum
im Mittel vergleichbar zu den in der Ekliptik vorherrschenden Sonnen-
windgeschwindigkeiten ist. Eine statistische Untersuchung der Breiten-
verteilung von CMEs mit dem Koronographen der Solar Maximum Mis-
sion (SMM, Hundhausen et al. [1994], Abbildung 5.2 (a)) zeigt jedoch kei-
ne solche Breitenabhdngigkeit der Geschwindigkeit der CMEs innerhalb
von sechs Sonnenradien der Korona, unabhingig von der Breite bleibt
die mittlere Geschwindigkeit dort bei ungefdahr 349 km/s. Dies legt den
Schluss nahe, dass ICMEs mit dem sie umgebenden Sonnenwind be-
schleunigt werden (Webb [2001]). Einschrankungen an der Giiltigkeit
dieser Aussage miissen sicherlich aufgrund der geringen Anzahl beob-
achteter ICMEs in hohen Breiten gemacht werden, auch zeigt Abbildung
5.2 eine starke Variabilitdt der koronalen Geschwindigkeiten von CMEs.
Der direkte Vergleich von beobachteten koronalen und interplanetaren
Geschwindigkeiten findet sich in Lindsay et al. [1999] und Gopalswamy
et al. [2000]. Lindsay et al. [1999] verwenden Beobachtungen der Raum-
sonden Helios 1, Helios 2 und Pioneer Venus Orbiter und bestimmen zu den
Beobachtungen von ICMEs aus Daten der Missionen Solwind und SMM
die zugehorigen koronalen Geschwindigkeiten. Fiir eine Reihe von Er-
eignissen zwischen 1979 und 1988 lassen sich so Aussagen gewinnen, die
bestatigen, dass fiir koronale Geschwindigkeiten kleiner als der mittleren
Sonnenwindgeschwindigkeit eine Beschleunigung, fiir hohere koronale
Geschwindigkeit eine Abbremsung stattfindet.
Beobachtungen mit WIND und den Koronographen von Yohkoh und SO-
HO zwischen 1996 und 1998 zeigen ein dhnliches Bild (Gopalswamy et al.
[2000]). Sind die beobachteten koronalen Geschwindigkeiten noch sehr
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Abbildung 5.2:  CME-Beobachtungen durch die SMM-Mission. (a) Verteilung der
beobachteten Geschwindigkeiten als Funktion der (scheinbaren) Breite (Hundhausen
et al. [1994]). (b) Verteilung des Zentrums der beobachteten CMEs im Jahre 1984 als
Funktion der heliographischen (oben) und der heliomagnetischen Breite (unten, Hund-
hausen [1993]).

breit verteilt (Abbildung 5.3 oben), so sind ihre beobachteten interplane-
taren Geschwindigkeiten vergleichsweise eng um die mittlere, ekliptika-
le Sonnenwindgeschwindigkeit verteilt (Abbildung 5.3 unten). Bis in ei-
ne astronomische Einheit findet offenbar fiir viele CMEs eine gewisse As-
similation in den Sonnenwind statt. Ursache diirften dynamische Wech-
selwirkungen der Ejakta mit dem sie umgebenden Sonnenwind sein, ein
langsamer CME wird beschleunigt, wo hingegen ein schneller durch den
langsamen Sonnenwind abgebremst wird.

Das bedeutet, dass die dreidimensionale Struktur der ICMEs sehr stark
bestimmt wird durch die lokale Stromungsgeschwindigkeit des Sonnen-
windes. Da der Sonnenwind jedoch abseits der koronalen Locher im
,Band der Sonnenwindvariabilitdt” starke meridionale Unterschiede al-
ler Parameter aufweist, insbesondere aber der Geschwindigkeit, ist zu
erwarten, dass der Beginn der Stérung auf einem Meridian in einem ra-
dialen Abstand v > Rg nicht gleichzeitig erfolgt. Der Stérungseinsatz
in Breiten des langsamen Sonnenwindes sollte dem des schnellen Son-
nenwindes hinterherhinken. Dies macht den ICME in Abbildung 5.1 be-
sonders interessant, wird er doch genau wihrend des Ubergangs vom
schnellen zum langsamen Sonnenwind beobachtet.

Beobachtungen mit dem Koronographen der SMM-Mission zeigen, dass
im Jahr 1984 zu Zeiten geringer solarer Aktivitdt, deren Kennzeichen



5.1 KORONALE MASSEAUSWURFE IM INTERPLANETAREN MEDIUM

127

nach Kapitel 2 die Existenz einer vergleichsweise einfachen Dipolkon-
figuration des solaren Magnetfeldes ist, die mittlere Breite des Zentrums
eines beobachteten CMEs sehr schmal um die entsprechende Breite der
Stromschicht verteilt ist (Hundhausen [1993], Abbildung 5.2 (b)). Dies
verdeutlicht den Zusammenhang von koronalen Masseauswiirfen und
den geschlossenen Feldlinienregionen der Korona, iiber denen die Strom-
schicht verankert ist (siehe Kapitel 2). Der mittlere, scheinbare Offnungs-
winkel der koronalen Masseauswtirfe ergibt sich nach Hundhausen [1993]
im Jahr 1984 zu 42.8°. Vergleichen wir diesen Wert mit der ungefdhren
Breitenerstreckung des ,Bandes der Sonnenwindvariabilitdt” wéahrend
des ,Fast-Latitude-Scans” von 4-30° um die Aquatorebene (siehe Abbil-
dung 4.1), so wird deutlich, dass ICMEs zwangslédufig in unterschiedliche
Sonnenwindregime geraten. Unter der Annahme, dass sowohl im lang-
samen als auch im schnellen Sonnenwind eine Anpassung der Geschwin-
digkeit eines ICMEs an die lokale Sonnenwindgeschwindigkeit stattfin-
det, unterliegt die raumliche Struktur des ICME starken Scherungen.

Ein numerisches Modell von Schmidt und Cargill [2001] bestétigt den star-
ken Einfluss einer Scherstromung auf die Topologie einer Storung. Da-
bei handelt es sich um ein so genanntes 23-dimensionales MHD-Modell,
bei dem die Geschwindigkeit und das Magnetfeld in drei Komponenten
in zwei Raumdimensionen (r, 0) gelost werden. Die zeitliche Evolution

23 CMEs
(SOHO /LASCO)

Number of Events
13

SN i H

450 550 650 750 850 950 1050

150 250 350

[

23 IP Ejecto
(Wind)

Number of Events

P g 1
1 il

150 250 350 450 550 650 750 85C 950 1050
(km/s)

Abbildung 5.3: Anpassung der ICME-Geschwindigkeit an die Sonnenwindge-
schwindigkeit (Gopalswamy et al. [2000]). Vergleich von koronalen Beobachtungen
mit SOHO und Yohkoh (oben) und deren abgeleiteten Geschwindigkeiten mit inter-
planetaren Beobachtungen mit WIND (unten).
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einer Flussrohre — als Modell einer magnetischen Wolke — in einem Son-
nenwind, der bei A = 45° von 300 km/s auf 600 km/s (bei einem radialen
Abstand von 20Rg) springt, zeigt bis in 5 AE eine stark unterschiedli-
che Ausbreitung der magnetischen Wolke in den beiden Sonnenwind-
regimen, die die zundchst einfache Topologie sehr stark verzerrt. Dies
kann in diesem Modell sogar zur Rekonnexion innerhalb der magneti-
schen Wolke fiihren, was jedoch wahrscheinlich primér eine Folge des
scharfen meridionalen Geschwindigkeitsgradienten ist.

In einem dreidimensionalen MHD-Modell von Odstréil und Pizzo [1999a]
wird eine zeitabhdngige Storung in einen strukturierten Sonnenwind der
Form des ,Zwillingsstrommodelles” (siehe Abbildung 2.14) bei 0.14 AE
injiziert. Auch hier kommt es bis in c.a. 1 AE zur Ausbildung einer
komplexen Topologie der Stérung in Abhadngigkeit der Lage der injizier-
ten Storung in Bezug auf das Band des langsamen Sonnenwindes. Bei
der numerischen Losung eines vergleichbaren dreidimensionalen, jedoch
rein hydrodynamischen Modelles bis in 5 AE (Odstrcil und Pizzo [1999b],
Odstréil und Pizzo [1999c¢]) zeigen sich starke Unterschiede der radialen
Evolution der Storung. Bestimmt werden diese Unterschiede von der
Struktur des Sonnenwindes, in die sich die Stérung ausbreitet. Hier kann
es zur dynamischen Wechselwirkung transienter Stofswellen mit den ko-
rotierenden Kompressions- und StofSwellen kommen, was zur Bildung
von transienten, verschmolzenen Wechselwirkungszonen (MIR, Burlaga
[1995], siehe Kapitel 2) fithrt und somit zur Komplexitdt sowohl der To-
pologie als auch der zeitlichen Entwicklung eines ICME beitragt.

Fiir raumlich unterschiedlich positionierte Beobachter ein und desselben
ICMEs miissen die beobachteten Storungen weder in ihrem zeitlichen
Verlauf, noch in der Typologie der beinhalteten Storungen identisch sein.
Diese hdngt ab von der lokalen Wechselwirkung der Stérung mit dem
quasistationdren Hintergrund.

5.2 Zeitverzogerte Injektion

In diesem Abschnitt wollen wir unsere Vorgehensweise zur zeitabhangi-
gen Storung des stationdren Sonnenwindmodelles darstellen. Dazu wer-
den wir die Beobachtungen von Ulysses (Abbildung 5.1) heranziehen,
um innere radiale Randbedingungen in 1 AE zu bestimmen. Nach den
Ausfiihrungen des vorigen Abschnittes ist insbesondere durch die unter-
schiedliche Geschwindigkeit des Sonnenwindes mit einer starken rdaum-
lichen Deformation der Stérung zu rechnen. An dieser Stelle sind einige
Annahmen notwendig, die wir zundchst motivieren und schliefilich an-
hand des Ergebnisses diskutieren wollen.
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Zundchst bestimmen wir modifizierte innere Randbedingungen in 7 fiir
die Radialgeschwindigkeit (siehe Abbildung 5.4), um die in Kapitel 4 dis-
kutierten Abweichungen der Simulation von den Ulysses-Messungen zu
reduzieren. Dazu wird zunéchst graphisch der Verlauf einer moglichen
Hintergrundldsung an die Beobachtungen von Ulysses in Abbildung 5.1
angepasst. Die so gewonnene Anpassung lings der Ulysses-Trajektorie
wird nach Gleichung (3.45) auf 1o = 1 AE abgebildet und fungiert dann
zwischen der Lange ¢ = 63° und ¢ = 125° als virtueller Messwert an
Stelle der sonst benutzten WIND-Daten. Die weitere Vorgehensweise zur
Bestimmung der inneren Randbedingungen der Radialgeschwindigkeit
ist identisch mit der in Kapitel 3 dargestellten. Diese Methode reduziert
die Breite des siidlichen Hochgeschwindigkeitsstromes F2 (siehe Abbil-
dung 4.101in 5 AE), das Ergebnis der Modifikation ist in Abbildung 5.1 als
gestrichelte Linie eingetragen und entspringt dem stationdren Zustand
der aus Abbildung 5.4 gewonnenen Simulation.

Der Vergleich zu dem angenommenen Hintergrundmodell zeigt, dass die
Storung der Geschwindigkeit relativ schwach ist. Wir konnen die Stofs-
wellengeschwindigkeit unter der Annahme abschétzen, dass die Aus-
breitung nur in die Radialrichtung erfolgt, in dem wir die Erhaltung des
Masseflusses ausnutzen:

_ VroTo — VriTy
) Mo — My

Fiir die in Abbildung 5.1 dargestellten Werte erhélt man damit fiir die
Ausbreitungsgeschwindigkeit der Stoswelle v ~ 825.3 km/s. Der Un-
terschied zwischen lokaler ungestorter Sonnenwindgeschwindigkeit und
der StoSwellengeschwindigkeit ist also nicht sehr grofs. Unser erster An-
satz ist, die eigene Ausbreitung der Stérung bei der Bestimmung der in-
neren Randbedingung zu vernachldssigen. Wir nehmen an, dass inner-
halb einer bestimmten Region auf einer Sphére in 1 AE der zeitliche Be-
ginn der durch den ICME verursachten Storung alleine durch die lokale
Stromungsgeschwindigkeit bestimmt wird. Wir werden in unserem Mo-
dell die inneren Randbedingungen der Radialgeschwindigkeit, der Dich-
te und der inneren Energie (also des Druckes) zeitabhédngig in folgender
Form storen:

f(TO»e»d)at) :fO(TO)e)d)) +f,(e>d))t) (51)

Dabei ist f der zeitabhdngige Randwert in 1o, fo der ungestorte Randwert
des stationdren Modelles und f’ die zeitabhdngige Storung. Wir werden
die Stérung nur innerhalb des in Abbildung 5.4 durch den dicken, oran-
gen Kreis gekennzeichneten Gebietes anwenden, diese Region werden
wir im Folgenden einfach als Storregion bezeichnen. Diese Region wurde
nach folgenden Kriterien gewdhlt: Entsprechend Abbildung 5.2 (b) soll-
te das Zentrum der Storung moglichst nahe an der Stromschicht liegen,
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andererseits muss das Intervall der Ulysses-Beobachtung (blaue Kurve
Abbildung 5.2) durch die Stérung abgedeckt sein und schliefilich sollte
die Winkelodffnung der Stérung vergleichbar sein mit den Beobachtun-
gen von Hundhausen [1993]. Um dies zu gewéhrleisten, haben wir eine
kreisformige Region mit einem Offnungswinkel von 50° gewihlt, deren
Zentrum in der Mitte der kiirzesten Verbindung zwischen der modellier-
ten Stromschicht und der Mitte des Beobachtungsintervalles von Ulysses
liegt. Die Koordinaten des Zentrums der Stérung in 1, lauten:

AICME = 8.505; ¢’ICME = 10360

Wir nehmen in unserem Ansatz an, dass die raumliche Struktur der Stor-
ung primdr durch die unterschiedlich schnelle Stromung verursacht wird,
in der der ICME ohne eigene Ausbreitung eingebettet ist. Wir nehmen
an, dass in einem Radius 1; < 10 Zum Zeitpunkt t; der Injektion der
Storung in den Sonnenwind diese rdaumlich homogen verteilt ist und das
auch der zeitliche Verlauf der Stérung in r; innerhalb der gestorten Re-
gion gleich ist. Der rdumliche Verlauf von f’ in 1y zu einem Zeitpunkt
t > t; sei durch die unterschiedliche Zeitverzogerung aufgrund des un-
terschiedlich schnellen Transportes bestimmt. Wir nehmen dazu an, dass
die Stromung von 1; bis 1, bei konstanter Geschwindigkeit rein radial
verlaufe. Dann ist der zeitliche Verlauf der Stérung f' gleich bis auf den
unterschiedlichen Beginn:

wobei R .

At(B, )= —— _~ ° 5.3
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Abbildung 5.4: Modifizierte innere Randbedingungen (vergleiche Abbildung 3.7)
zur Simulation eines ICME. Die weifle Linie gibt die Lage der Stromschicht unseres
Modelles an, das dunkelblaue Intervall ist die Projektion der Ulysses-Trajektorie zwi-
schen Tag 34.1 und Tag 36 auf vo = 1AE, der orange Kreis gibt die Lage der Region an,
innerhalb derer die zeitlich abhingige Storung initialisiert wird. Die gestrichelte, weifSe
Linie gibt den kiirzesten Abstand zwischen der Mitte des Ulysses-Intervalls zur Strom-
schicht an. Das Zentrum der Injektion wurde auf der Mitte dieser Linie angesetzt, der
Offnungswinkel betrigt 50°.
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vro ist dabei die in Abbildung 5.4 gegebene ungestorte Geschwindig-
keit und F(t) ist der zeitliche Verlauf der Stérung. Die Zeitverschiebung
At des Signaleinsatzes ist in Abbildung 5.5 dargestellt, wobei wir ei-
ne zusitzliche Zeitverschiebung vorgenommen haben, um nicht unnétig
auf den Einsatz des Signals nach Beginn der Simulation warten zu miis-
sen. Beginnen wir die Simulation zum Zeitpunkt t;, dann ist At so ge-
wiéhlt, dass im Punkt der grofiten ungestorten Radialgeschwindigkeit in-
nerhalb der grau unterlegten Region in Abbildung 5.5 At = 0 ist und
somit die zu t = to die Storung dort einsetzt. Je ndher man in dieser
Abbildung an die eingezeichnete Stromschicht unseres Modelles kommt,
desto kleiner werden die Geschwindigkeiten und um so stiarker ist der
Beginn des Storsignales gegeniiber den Regionen des schnellen Sonnen-
windes zeitlich verzogert.

Wir wollen nun den Verlauf von F(t) fiir v;, n und p aus dem Vergleich
von Messdaten und Hintergrundmodell bestimmen. Dazu stellen wir

Isochronen des Signaleinsatzes, At [d]

Abbildung 5.5:  Isochronen von At(0, $) in vo =1 AE nach Gleichung 5.3 unter
Verwendung der Radialgeschwindigkeit in Abbildung 5.4. Der Blickwinkel der Dar-
stellung ist zentriert auf Aicme =8.5°S und dieme =103.6°, die Storungsregion mit
dem Offnungswinkel von 50° ist grau unterlegt, die Stromschicht unseres Modelles
ist als dickere schwarze Linie eingetragen. Die (schematische) Projektion des Ulysses-
Beobachtungsintervalles ist ebenfalls eingetragen. Die Aquatorlinie ist gestrichelt ein-
getragen, das Gitternetz hat in A und ¢ einen Abstand von 10°.
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zundchst diese Grofien dar als Funktion der korrigerten Zeit

Tu
teorr =tu— n 54
“ Vr(TU) ( )

wobei ty die Ereigniszeit und ry der Radialabstand bei Ulysses sind, V. (¥u)
ist die an den Ort der Ulysses-Trajektorie interpolierte, simulierte Ge-
schwindigkeit v,, also die ungestorte Hintergrundgeschwindigkeit un-
seres stationdren Modelles. Weiterhin definieren wir fiir die relevanten
GrofSen die Storgrofie

g’ =gu— G(¥u) (5.5)

wobei gy der Ulysses-Messwert und G(¥y) das an den Ort der Messung
interpolierte Simulationsergebnis ist. Die so gewonnenen Storgrofien sind
in Abbildung 5.6 (Punkte) als Funktion der korrigierten Zeit eingetragen.
An diese Kurven haben wir jeweils Anpassungen in Form von Polyno-
men vorgenommen, diese ist als durchgezogene Linie eingetragen (siehe
Anhang).

Im Rahmen unser Modellvorstellung findet bei Tag 30.9 die Injektion des

CMEs in den Sonnenwind statt, der dann ab Tag 34.1 von Ulysses als IC-
ME beobachtet wird. Man erkennt, dass das Zeitintervall der Stérung in
Abbildung 5.6 mit ungefihr einem Tag fast um einen Faktor zwei kleiner
als die Dauer der Beobachtung des ICME bei Ulysses. Dies ist die Kon-
sequenz der Tatsache, dass Ulysses die spdteren Anteile der Storung in
einem langsameren Sonnenwind beobachtet als den Beginn der Stérung,
was das Eintreffen des zeitlichen Endes der Storung hinauszogert.
Wir benutzen hier das stationdre Ergebnis der ungestorten Simulation,
welches zu t; den Simulationsraum vollstandig befiillt. Der aus der Po-
lynomanpassung in Abbildung 5.6 gewonnene zeitliche Verlauf der Stor-
ung wird innerhalb der kreisformigen Region (Abbildung 5.5) zum Rand-
wert des stationdren Modelles hinzuaddiert. Der Ubergang der Stérungs-
region zu benachbarten Gitterpunkten in der ro-Sphére wird geglattet
(siehe Anhang), um die Initialisierung zu vereinfachen. Auch die An-
nahme der Kreisform in 1y ist eine Vereinfachung, denn eine kreisférmi-
ge Fldche in 1; wird bei der Konvektion im strukturierten Sonnenwind
deformiert, was wir jedoch hier vernachlédssigen wollen. Wir werden auf
die Konsequenzen der Annahme, dass die Storregion in 1 im rotierenden
Koordinatensystem kreisformig ist, spater noch einmal eingehen. Wei-
terhin verzichten wir darauf, auch die transversalen Magnetfelder an der
inneren radialen Randbedingung in gleicher Vorgehensweise zu storen,
da sich die stabile numerische Realisierung als schwierig erwiesen hat.
Auch dies ist eine starke Einschrankung, da ein Charakteristikum der in
Abbildung 5.1 dargestellten Storung ein sehr niedriges Plasmabeta ist.
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5.3 Storungsevolution im 3D-Sonnenwind

Die zeitabhédngige Variation der inneren Randbedingungen in der Form
von Gleichung (5.1) hat eine dreidimensionale (3D) Storung des im ro-
tierenden Koordinatensystems K’ stationdren Sonnenwindes zur Folge.
Dabei wird die raumliche Struktur der Storung stark bestimmt durch die
Morphologie des ungestorten Hintergrundes.

Der Beginn der Stérung in einem Punkt innerhalb der grau unterleg-
ten Region in Abbildung 5.5 ist charakterisiert durch ein Riemannpro-
blem, dieses werden wir im Folgenden als das primére Riemannproblem
bezeichnen. Durch die abrupte Anderung eines Parameters von f, auf
fo + f' wird im allgemeinen ein Ensemble von MHD-Diskontinuitdten
und Wellen erzeugt, das sich teils in Bezug auf den Sonnenwind aus-
breitet, teils von ihm mitgefiihrt wird. Eine bis auf die Normalkompo-
nente des Magnetfeldes beliebige Anderung der MHD-Parameter bei ei-
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Abbildung 5.6:  Die Konstruktion des zeitabhiingigen Storsignales. Als Funktion der
korrigierten Zeit t., Gleichung (5.4), sind die nach Gleichung (5.5) bestimmten Storun-
gen der Radialgeschwindigkeit, der Dichte und des Druckes als Punkte dargestellt. Die
durchgezogene Linie ist der Verlauf unserer Anpassung der zeitlichen Storung F(t) nach
Gleichung (5.2)
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nem Riemannproblem kann als Superposition von erlaubten Diskonti-
nuitdten der MHD dargestellt werden, wobei zur vollen Lésung noch die
Verdiinnungswellen hinzukommen kénnen (Jeffrey und Taniuti [1964]).
Da im allgemeinen die zur Losung eines Riemannproblemes notwendi-
gen Wellen und Diskontinuititen unterschiedliche Ausbreitungsge-
schwindigkeit und Ausbreitungsrichtung haben, zerfillt ein solcher be-
liebiger Sprung in den MHD-Observablen in eine rdumliche Abfolge un-
terschiedlicher Diskontinuitdten der MHD, die in unserem Falle jedoch
vollstindig vom inneren Rand in das Simulationsgebiet hinein propa-
giert.

Die lokalen Losungen des primédren Riemannproblemes innerhalb der
Storungsregion in 1 (Abbildung 5.5) kdnnen unterschiedlich sein, da die
ungestorten Parameter auf der Vorderseite der Storung unterschiedlich
sind. Doch auch die zeitliche Variation der Stérung nach ihrem Beginn in
einem Punkt innerhalb der Storregion kann selber als eine Abfolge von
Riemannproblemen angesehen werden, denn an die Anderung der Pa-
rameter innerhalb der numerisch diskreten Zeitschrittweite Atzgys wer-
den keine Bedingungen gekniipft. Radialgeschwindigkeit, Dichte und
Druck dndern sich geméfs unseres Modelles der Stérung, ein funktionaler
Zusammenhang zwischen diesen Stortermen besteht in unserem Ansatz
nicht. Entsprechend ist im allgemeinen Fall die Folge der zeitabhdngigen
Storung eine Superposition einzelner Riemannprobleme, deren Losun-
gen mit einander wechselwirken und eine unter Umstdnden komplizier-
te Gesamtlosung ergeben. Entsprechend der Vielfalt der Losungsmoglich-
keiten eines einzelnen MHD-Riemannproblemes kénnen unterschiedli-
che Konstituenten in der propagierten Losung enthalten sein (Jeffrey und
Taniuti [1964]).

Obwohl die Stérungen teilweise klein sind, ist es nicht moglich, einen
linearisierten Storungsansatz zur analytischen Beschreibung der entste-
henden Losung zu wihlen, da immer mindestens ein Parameter in der
Storung von dhnlicher Gréflenordnung wie der ungestorte Hintergrund
ist. So sind zwar im langsamen Sonnenwind die Stérungen von Druck
und Dichte relativ klein, aber die Stérung der Geschwindigkeit ist relativ
grof, umgekehrt ist die Situation im schnellen Sonnenwind.

Die zeitliche Evolution der Storung ist in Abbildung 5.7 dargestellt durch
den Verlauf der relativen Anderung der Dichte in Bezug auf ihren un-
gestorten Wert bei t = 0. Als Isolinien sind Werte der Radialgeschwin-
digkeit eingetragen, wobei eine Schnittebene senkrecht zur Aquatorebe-
ne im Fixsternsystem K bei der Liange ¢rix gewdhlt ist, die zu t = 0 bei
der Lange ¢ liegt, es gilt:

brix = ¢ + Qpt.
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Abbildung 5.7:  Zeitliche Evolution von n(t)/n(to) bei t = 3d und t = 7d. Dar-
gestellt ist ein Schnitt senkrecht zur Aquatorebene im Fixsternsystem K, wobei diese
Ebene so gewiihlt ist, dass sie zu t = 0 bei der Carringtonlinge ¢ = 103° liegt.
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Abbildung 5.8:  Absolute Anderungen von v, (oben) und vg (unten) bei t = 7d. Als
Isolinien sind Werte der Radialgeschwindigkeit (oben) sowie Werte von 0.9 und von 1.1
bis 1.5 fiir die relative Druckiinderung eingetragen (unten).
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Man erkennt in Abbildung 5.7 deutlich die unterschiedliche Ausbrei-
tung der Storung im schnellen und langsamen Sonnenwind, was zu einer
grofSen radialen Erstreckung der Stérung fiihrt. Liegt die Vorderfront der
Storung im schnellen Sonnenwind in ungefdhr 4.3 AE bei t = 7d (Ab-
bildung 5.7, unten), so liegt sie zum gleichen Zeitpunkt im langsamen
Sonnenwind erst in c.a. 2 AE.

Die spezielle Lage dieses ICME im strukturierten Sonnenwind wird in
Abbildung 5.7 deutlich. Die Stérung breitet sich hinter dem Hochge-
schwindigkeitsstrom F2 aus (vergleiche die Notation in Abbildung 4.10),
liegt also zum Teil in der Verdiinnungsregion R2, und kann schwach
von der Kompressionszone C4 beeinflusst werden. Die meridionale Er-
streckung des ICME ist jedoch so grof3, dass auch Stérungsanteile bei
A > 30°S liegen und somit im fast ungestorten, schnellen Sonnenwind.
Entsprechend der niedrigen Hintergrunddichten ist n(t)/n(to) zwischen
A = 20°S und A = 35°S am grofiten und nimmt im Ubergang zum lang-
samen Sonnenwind stark ab.

Die Korrelation der starksten relativen Dichtednderung mit der absoluten
Anderung der Geschwindigkeit erkennt man in Abbildung 5.8 (oben),
denn an diesen Stellen ist auch der Zuwachs der Geschwindigkeit maxi-
mal und liegt bei ungefdahr 20 km/s in ca. 4.3 AE. Das es sich an dieser
Stelle um eine, wenn auch schwache, StofSwelle handelt, wird in Abbil-
dung 5.8 (unten) an den Isolinien der relativen Druckdnderung deutlich.
Die Linien des relativen Druckzuwachses liegen dicht an der Vorderfront
der Stérung, und zwar im gleichen Breitenintervall, in dem auch Dich-
te und Geschwindigkeit ihre stirkste Anderung haben. Die dynamische
Auswirkung dieser Druckgradienten ist an der absoluten Anderung der
Meridionalgeschwindigkeit ersichtlich, die sich entsprechend der Orien-
tierung der Normalen dieser vorwérts laufenden Stofswelle verhdlt (siehe
Abbildung 2.11). Langs der Stofiwellenfldche in der dargestellten Ebe-
ne dreht der Normalenvektor, den wir qualitativ aus der Richtung des
Druckgradienten der Stérung ablesen konnen, von einer dquatorwarti-
gen Neigung zwischen A = 20°S und A ~ 32°S auf eine leichte Neigung in
Richtung Siiden. Entsprechend den Ausfiithrungen in Kapitel 2 und Ka-
pitel 4 findet eine d4quatorwirtige Ablenkung fiir A < 32°S statt, die dann
im siidlichen Teil der Stérung in eine polwirtige Stromung tiibergeht.
Auch im riickwiértigen Bereich der Stofiwelle kommt es zu Strémungs-
ablenkungen, die assoziiert sind mit den lokalen Druckgradienten. Es
bildet sich eine Verdiinnungswelle, die in Abbildung 5.7 (unten) durch
Werte von n(t)/n(tg) < 1 charakterisiert ist. Auch durch die mit dieser
Verdiinnung verbundenen Druckgradienten wird die Stromung leicht
aus der Radialrichtung abgelenkt.

Das es sich hierbei um eine relativ schwache Stoswelle handelt, erkennt
man im Vergleich zu den korotierenden Stofiwellen in Abbildung 4.12
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und 4.13. Die dort verursachten Stromungsablenkungen sind um etwa
eine Grofienordnung stirker als in diesem Fall.

Im Zuge der Storungsausbreitung werden auch die Parameter beeinflusst,
die nicht explizit bei der inneren Randbedingung gestort werden. Die
Anderung des Magnetfeldes wird dadurch verursacht, dass durch die
Storung der Radialgeschwindigkeit ¥ x B im rotierenden Koordinatensy-
stem nicht verschwindet. In Abbildung 5.9 sind die absoluten Anderun-
gen von radialem (oben) und meridionalem Magnetfeld (unten) darge-
stellt. Beide Komponenten werden zunéchst durch die StofSwelle gestort,
wobei Bg ein dhnliches Ablenkungsverhalten zeigt wie vy, vergleiche Ab-
bildung 5.8. Es entsteht eine dquatorwértige Ablenkung des Magnet-
feldes dort, wo die StofSwellennormale in Richtung Aquator zeigt, eine
polwiértige Ablenkung erfolgt in den Bereichen, in denen die Stofswellen-
normale zum Stidpol zeigt. Der Betrag des Magnetfeldes wird durch die
Stoflwelle erhcht, dementsprechend handelt es sich um eine schnelle ma-
gnetoakustische Stoflwelle. Die Struktur des Magnetfeldes im riickwarti-
gen Bereich der Stofiwelle ist relativ komplex und entsteht aus der Reak-
tion des Magnetfeldes auf die dreidimensionale Struktur der Stromung.
In Abbildung 5.10 sind Radialschnitte in 3.7, 4.0 und 4.3 AE zum Zeit-
punkt t = 7d fiir die absolute Anderung der Meridionalgeschwindigkeit
(linke Spalte) und der Azimutalgeschwindigkeit (rechte Spalte) aufge-
tragen. Als Ordinate und Abszisse sind A beziehungsweise ¢rix aufge-
tragen. Zur Verdeutlichung des Zusammenhangs der Entstehung nicht-
radialer Stromungen mit der Druckgradientenkraft sind als weifSe Iso-
linien die Werte p(t)/p(to) € {0.9,1.1,1.3,1.5} eingezeichnet. Der Wert
p(t)/p(to) = 0.9 charakterisiert die Verdiinnungswelle. Die Lage der
Druckstérungen wiederum wird bestimmt durch die Radialgeschwin-
digkeit der Stromung, in die die Stérung eingebettet ist, da die Ausbrei-
tungsgeschwindigkeit der StofSwelle vernachldssigbar klein ist. Um die-
sen Zusammenhang zu verdeutlichen, sind als schwarze, gestrichelte Li-
nien Werte der Radialgeschwindigkeit v.(t) eingetragen. Beginnen wir
die Betrachtung in 4.3 AE, Abbildung 5.10 unten, so erkennt man, dass
sich die Isolinien der relativen Druckédnderung in der Ubergangsregion
zu niedrigeren Geschwindigkeitswerten parallel zu den Isotachen anord-
nen. Die Struktur der Geschwindigkeit bestimmt die Lage der Storung,
also auch die rdumliche Form der Isobarenflichen und somit die Form
der Stromungsablenkung.

Beide Komponenten, vg und vy, zeigen das aufgrund der Isobaren erwar-
tete Verhalten, wobei die Werte der azimutalen Stérung generell kleiner
sind als die der meridionalen, da die Druckgradienten in diese Richtung
kleiner sind. Bei 4.0 AE (Abbildung 5.10, Mitte) hat sich das Maximum
der Druckstorung in die Nihe der Linie mit v, = 700 km s~ verlagert.
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Abbildung 5.9:  Absolute Anderung von By und Bg bei t = 7d. Als Isolinien sind
Werte der Radialgeschwindigkeit eingetragen.
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Abbildung 5.10:  Radialschnitte fiir ve(t) —vg(to) und vg(t) — v (to), aufgetragen
als Funktion des Winkelabstandes vom Zentrum der Storung im Fixsternystem zum
Zeitpunkt t = 7d. Schwarze, gestrichelte Isolinien: Radialgeschwindigkeit in kms™';
weifle, durchgezogene Isolinien: relative Druckinderung p(t)/p(to).
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Insgesamt ist die gestorte Region stark aufgeweitet in azimutaler Rich-
tung, Anteile der Stérung gelangen in die Kompressionszone C2 (siehe
Kapitel 4), die wir rechts von der Stérung an den starken azimutalen Gra-
dienten der Radialgeschwindigkeit erkennen kénnen.

Der Verlauf der Isolinien der Druckdnderung, die teilweise den Isotachen
folgen, lasst Druckgradienten erkennen, die in Richtung des langsameren
Sonnenwindes zeigen. Dies fiihrt zu schwachen azimutalen Ablenkun-
gen in die negative ¢-Richtung, was man auch in Abbildung 5.7 (unten)
und 5.8 (unten) erkennt, denn zwischen der Aquatorebene und A = 10°S
und von 1 = 3 AE bis 1 = 4 AE zeigen Dichte und Druck Stérun-
gen, die nicht durch rein radiale Ausbreitung entstanden sein kdnnen.
Die ,regulédre” Storung dieses Breitenintervalles befindet sich in ungefdhr
2 AE. Demnach wird diese Stérung durch die azimutale Ausbreitung
senkrecht zu der in den Abbildungen 5.7 und 5.8 dargestellten Ebene
verursacht. Diese wiederum ist Folge der lokalen Druckgradienten der
Storung, deren rdumliche Struktur durch die Morphologie der Sonnen-
windgeschwindigkeit bestimmt wird.

In Abbildung 5.10 (oben) erkennt man beir = 3.7 AE, dass sich das Maxi-
mum der Druckstérung weiter in Richtung des langsameren Sonnenwin-
des verlagert hat, es liegt jetzt bei der Isolinie mit v, = 650 km s~ '. Unter-
halb des lokalen Maximums von p(t)/p(to) tritt die Isolinie p(t)/p(to) =
0.9 auf, die ein Indikator fiir die rdumliche Lage der Verdiinnungswelle
ist. Stromungsablenkungen sind hier auch Folge eines Hereinstromens
in die lokale Verdiinnungsregion, was die Morphologie der Stérung ver-
kompliziert — die lokale Evolution der Stérung wird durch ihre dreidi-
mensionale Struktur beeinflusst.

Abbildung 5.11 verdeutlicht die rdumliche Struktur der Storung, darge-
stellt sind Schnitte bei A = 10°S, 20°S und 30°S als Funktion der Linge
Orix. Bei A = 30°S (Abbildung 5.11 unten) zeigt die hier dargestellte re-
lative Dichtednderung eine starke Erhhung an der Stoffwelle, die man
auch an der Storung der Isotachen erkennt. Das rdumliche Ende der
Storung wird durch die Verdiinnungswelle gebildet, in der die Dichte
um mehr als 20% abnimmt. Dies ist die Grundstruktur der Storung, die
in dieser Region homogenen, schnellen Sonnenwindes besonders deut-
lich wird. Limitationen in der Beschreibung der Storung entstammen
der nur méafligen numerischen Gitterauflosung in diesem Bereich, wes-
halb die Storung zwischen Stofiwelle und Verdiinnungswelle sich einer
genaueren Interpretation entzieht.

Bei A = 20°S (Abbildung 5.11 Mitte) erkennt man das gleiche Grund-
schema der Storung, wobei die Region erhohter Dichte zwischen ¢rix =
75° und ¢rix = 105° aufgrund der niedrigeren Geschwindigkeiten ,ab-
knickt”. Hinter der Verdiinnungswelle zwischen 2 und 3 AE tauchen
Storungsanteile auf, die nicht in das Stoérungsgrundschema passen.
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Abbildung 5.11:  Schnitte zwischen N = 10°S und A = 30°S aufgetragen als Funk-
tion von drix zum Zeitpunkt t = 7d. Dargestellt sind die relative Dichteinderung
n(t)/n(to) sowie die Radialgeschwindigkeit vy als Isolinien.
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Betrachtet man jedoch den Schnitt bei A = 10°S, so wird die Ursache
klar: diese Anteile der Storung sind offensichtlich durch meridionale
Stromungsablenkung entstanden. In beiden Schnittebenen sind Storungs-
anteile sichtbar, die durch dquator- oder polwértige Stromung aus darun-
ter beziehungsweise dariiber liegenden Ebenen dorthin gelangen.

5.4 Diskussion

Die Struktur der Stérung durch unser Modell ist intrinsisch dreidimen-
sional. Eine in den Sonnenwind injizierte Stérung, von der wir anneh-
men, dass sie sich selber in Bezug auf den Sonnenwind nicht ausbrei-
te, unterliegt starken Scherungen im Wechselspiel zwischen schnellem
und langsamem Sonnenwind. Ein Charakteristikum der dreidimensio-
nalen Storungstopologie ist die rdumliche Orientierung der Gradienten
an den Storungen des Druckes. Kompressionszonen und Stofswellen ha-
ben Normalenvektoren, die bestimmt werden durch die unterschiedli-
chen Stromungsgeschwindigkeiten, in die die Storung eingebettet ist. Die
meridionalen Geschwindigkeitsgradienten des ungestorten Sonnenwin-
des im ,,Band der Sonnenwindvariabilitdt” verursachen die Neigung der
Normalenvektoren, die wiederum meridionale Stromungen erzeugen.
In unserem speziellem Fall ist die Wechselwirkung der Stérung mit den
dynamischen Strukturen des ungestorten Sonnenwindes vergleichswei-
se schwach, da die Ausbreitung in die Verdiinnungsregion R2 stattfindet.
Der stiarkste Effekt dabei wird verursacht durch die starke meridiona-
le Scherung der Geschwindigkeiten im Ubergang vom langsamen zum
schnellen Sonnenwind. Dies erkldrt die starke dquatorwartige Neigung
der Vorderfront der Stérung in den Abbildungen 5.7 und 5.8. Die Wech-
selwirkung mit der Kompressionszone C4 ist dagegen vergleichsweise
schwach, jedoch zeigt diese Wechselwirkungszone die schwachste Kom-
pression aller korotierenden Wechselwirkungszonen des stationdren Mo-
delles (siehe Abbildung 4.18). Wir werden deshalb auf eine Darstellung
dieser Wechselwirkung verzichten.

Charakterisiert ist die Storungsausbreitung durch eine schnelle, vorwirts
laufende Stoflwelle und eine ihr folgende Verdiinnungswelle, was eine
Folge des von uns aus den Ulysses-Beobachtungen gewonnenen Stérungs-
modelles ist. Die Stérungsanteile, die {iber diese beiden klar identifi-
zierbaren Konstituenten der Losung des Riemannproblemes bei der In-
jektion der Stérung hinausgehen, sind weniger klar identifizierbar, was
unter anderem auch an der begrenzten numerischen Auflésung liegt.
So werden insbesondere Tangentialdiskontinuitdten durch ZEUS bedeu-
tend schlechter aufgelost als StoSwellen (Stone und Norman [1992b]). Auf-
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grund der geringen Ausbreitungsgeschwindigkeit der vorwaérts laufen-
den Stofiwelle ist die Stérung in radialer Richtung nicht sehr stark ausein-
ander gezogen, wenn die Stofiwelle den dufieren Rand in 5 AE erreicht.
Dies begrenzt die Anzahl der radialen Gitterpunkte zur Darstellung der
Region zwischen StofSwelle und Verdiinnungswelle.

Allerdings lassen sich keine Indizien fiir die Entstehung einer zweiten,
riickwarts laufenden StofSwelle im Regime des schnellen Sonnenwindes
finden. Eindimensionale, gasdynamische Simulationen, die solche Stofs-
wellenpaare aufweisen (Gosling et al. [1994a]) sind jedoch mit unserem
Modell nicht vergleichbar, und nicht zuletzt entspricht das Fehlen einer
solchen Stofswelle den Beobachtungen durch Ulysses und der Wahl des
zeitlichen Verlaufes der Stérung (Abbildung 5.6).

Abschliefiend sei eine weitere Einschrankung durch unsere numerische
Vorgehensweise betont. Aufgrund der Tatsache, dass wir die zeitabhangi-
ge Storung innerhalb einer festen Region der inneren radialen Randbe-
dingungen im rotierenden Koordinatensystem wéhlen, ist die rdumliche
Struktur der Stérung im Fixsternsystem a priori deformiert. Die Projek-
tion der kreisformigen Storregion in 1 langs der Stromlinien auf den Ra-
dius 1y < 19, in dem zur Zeit t; < t, die Storung gleichzeitig existiert,
hat keine Kreisform. Ein Grund fiir unsere Vorgehensweise ist die stabile
numerische Realisierbarkeit zeitlich variierender innerer Randbedingun-
gen. Uber die wahre raumliche Struktur des CMEs bei seiner Injektion
in den Sonnenwind kénnen wir im Rahmen unseres Modelles keine ein-
fachen Annahmen machen, weshalb wir uns fiir eine gute numerische
Realisierbarkeit entschieden haben.

Insofern stellt unsere Vorgehensweise in eher allgemeiner Form die Ef-
fekte der Storungsausbreitung in einem dynamisch strukturierten Son-
nenwind dar. Unsere Simulation ist nicht das ,wahre” Abbild dieses
speziellen ICMEs, sondern ein qualitatives Bild allgemeiner Eigenschaf-
ten von ICMEs. Als eine statistische Eigenschaft ist die Annahme, dass
die Ausbreitung eines ICMEs bestimmt wird durch die Geschwindigkeit
des ihn umgebenden Sonnenwindes, gerechtfertigt. Die in vielen Model-
len vernachldssigte Struktur des Sonnenwindes bestimmt dann die Form
der Storung. Die Topologie der entstehenden Druckstérung bestimmt
die Ablenkungen der Stromung und ist selber gekoppelt an die Mor-
phologie des ungestorten Sonnenwindes. Innerhalb der dreidimensiona-
len Stérung kann es zur Wechselwirkung einzelner Anteile der Stérung
kommen, wie man in Abbildung 5.10 bei 3.7 AE an dem Ubergang der
Stromungsablenkung von der StofSwelle in die unter ihr liegende Verdiin-
nungswelle erkennt. Solche Effekte treten nicht auf in Modellen, bei de-
nen die Ausbreitung der Storung in einen Sonnenwind homogener Ge-
schwindigkeit stattfindet. In Verallgemeinerung des hier dargestellten
Falles bewirkt die Wechselwirkung transienter Stérungen mit den ko-
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rotierenden Kompressionszonen komplexe, aber transiente, dynamische
Strukturen im Sonnenwind.

Eine wesentliche Annahme fiir unsere Simulation ist die Vernachldssig-
barkeit der Ausbreitungsgeschwindigkeit der Stérung. Das andere Ex-
trem ist eine so starke StofSwelle, dass die Geschwindigkeit des Sonnen-
windes vernachldssigt werden kann. Dies entspricht dem Bild einer Ex-
plosionsstoSwelle (,,Blast Wave”, Whitham [1974]), fiir einen solchen Fall
erwartet man rein radiale Stofswellennormalen. Zumindest theoretisch
sollten Beobachtungen von Stoffwellennormalen zwischen diesen beiden
Féllen unterscheiden kénnen: im Falle der schwachen Stoérung erwarten
wir Normalenvektoren, die entsprechend der dreidimensionalen Mor-
phologie des Sonnenwindes orientiert sind. Insbesondere in der Uber-
gangsregion von langsamen zum schnellen Sonnenwind erwartet man
dann dquatorwértige Neigungen der Normalenvektoren, im Gegensatz
zu den rein radialen Normalenvektoren im Falle der sehr starken Stof3-
welle.






KAPITEL 6

ZUSAMMENFASSUNG UND
AUSBLICK

In der vorliegenden Arbeit wird ein dreidimensionales Modell des Son-
nenwindes zwischen Erde und Jupiter entwickelt. Fundament dieses
Modelles sind Beobachtungen im erdnahen Weltraum durch die Raum-
sonde WIND und die Verwendung eines Modelles fiir die Lage der he-
liosphérischen Stromschicht bei 1 AE. Dieses wird aus Messungen von
Ulysses wahrend des , Fast-Latitude-Scans” gewonnen. Damit lassen sich
fir die Beschreibung grofiskaliger Sonnenwindstrukturen in hinreichen-
der Genauigkeit innere Randbedingungen eines numerischen MHD-
Modelles formulieren. Dies zeigt sich in der Validierung der simulier-
ten Daten im Vergleich mit den Beobachtungen durch Ulysses.

Aus den Beobachtungen durch WIND erschliefit sich die zweite Dimen-
sion in den Karten der inneren Randbedingungen in 1 AE durch die sta-
tistischen Eigenschaften der Stromschicht. Diese sind die Folge der Tat-
sache, dass sich die koronalen Quellregionen bis zur Erdbahn mit ver-
gleichsweise schwacher dynamischer Wechselwirkung abbilden und die
Stromschicht ihre Eigenschaft als Indikator der Koronastruktur beibehilt.
Dies dndert sich jedoch in der radialen Evolution des Sonnenwindes:
durch die starken dynamischen Wechselwirkungen zwischen schnellem
und langsamem Sonnenwind dominieren Kompression und Verdiinnung
das Bild in 5 AE. So findet sich das Maximum der Dichte nun nicht mehr
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am Ort der Stromschicht, sondern in den Kompressionszonen, damit ist
die Stromschicht kein Indikator koronaler Quellregionen mehr.
Zusétzlich kommt es zu sekundédren dynamischen Effekten an den Kom-
pressionszonen, fiir die die rdumliche Orientierung der Regionen mit
stark erhohtem Gesamtdruck wesentlich ist. Zunéchst treiben die Druck-
gradienten nichtradiale Stromungen, die in unserem Modell den theoreti-
schen Erwartungen und den Beobachtungen gleichermafien entsprechen.
Ab ungefdhr 3 AE bilden sich an den Kompressionszonen korotieren-
de Stofiwellen, die in einem Fall das typische paarweise Auftreten von
vorwérts und riickwérts laufender Stofiwelle zeigen. Als Konsequenz
der rdumlichen Orientierung der Kompressionszonen zeigen auch die
StofSwellennormalen das erwartete Verhalten.

Weiterhin kommt es zur transdquatorialen Wechselwirkung von Kom-
pressionszonen unterschiedlicher Magnetfeldpolaritidt, und somit im Sin-
ne von Burlaga [1995] zur Bildung einer verschmolzenen Wechselwir-
kungsregion (MIR). Da die Orientierung der Kompressionszonen davon
abhéngt, aus welcher Hemisphére der sie treibende Hochgeschwindig-
keitsstrom stammt, entsteht bei dieser Verschmelzung iiber den Aquator
hinweg eine komplexe, dreidimensionale Topologie. In diesem Sinne las-
sen sich MIR nur sinnvoll in drei Dimensionen modellieren.

Die durch die radialen Druckgradienten verursachte Nivellierung der
Geschwindigkeiten kann ebenfalls im Einklang zu den Beobachtungen
reproduziert werden.

Wesentliches Kennzeichen unseres Modelles im Vergleich zu anderen Mo-
dellen ist die fehlende Symmetrie, wie sie fiir ,Zwillingsstrommodelle”
typisch ist. Dies erlaubt den Vergleich zwischen den entstehenden Kom-
pressionszonen, wobei sich zeigt, dass die Stdarke der dquatorwartigen
Neigung der Kompressionszonen mit der Starke der dynamischen Wech-
selwirkungen zusammenhéangt.

Weiterhin untersuchen wir in dieser Arbeit die Ausbreitung einer Stérung
in einem solchen strukturierten Sonnenwind. Motiviert wird unser Vor-
gehen durch die Beobachtung einer durch einen koronalen Masseaus-
wurf verursachten interplanetaren Stérung, die von Ulysses beim Uber-
gang vom schnellen zum langsamen Sonnenwind beobachtet wird. Da
diese Storung im speziellen und (in einem statistischen Sinne) solche IC-
MEs im allgemeinen jenseits von 1 AE vergleichsweise schwache Stérun-
gen sind, unterliegt eine solche Stérung starken Scherungen aufgrund
meridionaler Geschwindigkeitsgradienten des ungestoérten Sonnenwin-
des.

Dies wiederum bestimmt die dreidimensionale Struktur der Stérung. In
dieser Vorstellung erwartet man, dass die Vorderfront der Stérung im
Ubergang zum langsamen Sonnenwind dquatorwirts geneigte Norma-
lenvektoren hat. Ist der Stérungsbeginn durch eine StofSwelle charakteri-
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siert, gilt diese Orientierung auch fiir die Stoflwellennormalen.

Das hier vorgestellte Konzept zur Bestimmung des Weltraumwetters jen-
seits der Erdbahn ldsst sich auch auf andere Zeitintervalle anwenden,
wenn eine hinreichend genaue Modellvorstellung der Stromschicht exi-
stiert. Einzige Nebenbedingung ist, dass die Stromschicht ein Indikator
koronaler Quellregionen sein muss, eine Annahme, die zu Zeiten des so-
laren Maximums nicht notwendigerweise erfiillt sein muss. Insbesonde-
re die Dominanz transienter Ereignisse und somit die starke Verletzung
der Annahme der Stationaritdt erschweren dann das Vorgehen.
Allerdings lassen sich sehr wohl auch zeitabhdngige Randbedingungen
formulieren, wie unsere Ausfithrungen zur Stérungsausbreitung zeigt.
Zum solaren Minimum lasst sich die Stromschichtlage tiber verschiedene
Ansitze bestimmen: zunédchst konnen zum Beispiel von WIND beobach-
tete Stromschichtdurchgéange benutzt werden. Das von uns benutzte Ver-
fahren zur Bestimmung verwendet zur Bestimmung der Stromschicht-
durchgdnge unter anderem die Polaritdtsfunktion T1. Diese kann auch
selber zur Bestimmung eines Stromschichtmodelles verwendet werden.
Schliefslich kann man zusatzlich Modelle der koronalen Polaritdtsvertei-
lung heranziehen.

Das so gewonnene Weltraumwetter kann von Interesse sein fiir Magne-
tosphdrenmodelle des Jupiter und des Saturn, wenn hierfiir das Simu-
lationsgebiet erweitert wird. Dazu kann man das hier vorliegende Er-
gebnis in 5 AE als innere Randbedingung fiir eine Simulation von 5 bis
10 AE benutzen. Dabei liefie sich auch die weitere radiale Evolution der
hier dargestellten dynamischen Strukturen verfolgen, was insbesondere
tiir die weitere Entwicklung der verschmolzenen Wechselwirkungszone
und die mogliche Kollision von Stofiwellen interessant ist.






ANHANG A

DIE DARSTELLUNG IM
ROTIERENDEN
KOORDINATENSYSTEM

An dieser Stelle soll unsere Darstellungsweise des Gleichungssatzes im
rotierenden Koordinatensystem durch den Beweis der Gleichungen (3.26)
bis (3.28) belegt werden.

A.1 Die skalaren Gleichungen

Wir 16sen die Gleichungen im rotierenden Koordinatensystem ', aber
benutzen die Geschwindigkeit im Fixsternsystem K. Dazu eliminieren
wir die Geschwindigkeit V' des Gleichungssystemes in K’ nach folgender
Gleichung

=/

V' =V —Qgrsin €y (A1)

Wobei V' die Geschwindigkeit im rotierenden Koordinatensystem, v die
Geschwindigkeit im Inertialsystem und Qg die Rotationskreisfrequenz
der Sonne ist. Fiir die skalare Gleichungen, also der Kontinuititsglei-
chung (3.6) und der Gleichung fiir die innere Energiedichte (3.34), lasst
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sich in sphérischen Polarkoordinaten fiir ein Skalarfeld 1 schreiben:

10

0 AN 2 (2 !
atlb V-V = atw T (rv)
a . ! a !
+Tsin6@ (sin 61pve) + Tsineﬁ (1l)v¢)

Mit der Substitution (A.1) wird daraus

d 0, 10

0 , . 1 0 d
Trsingoe MO Tigingag (Ve T Goge Y
0 . 0
= all)‘FV'(ll)V)—Q@—ad)ll)

womit Behauptung (3.27) bewiesen wiére.

A.2 Die Bewegungsgleichung

Fiir die Bewegungsgleichung miissen wir zunédchst die Scheinkrifte in
sphérischen Polarkoordinaten formulieren, siehe dazu zum Beispiel Hol-
ton [1979]. Bestimmen wir zunéchst die Zentrifugalbeschleunigung, fiir
diese gilt

F, = —mQg x (fi@ X ?)
Fiir den Vektor O, gilt in sphérischen Polarkoordinaten

Qo = Qg (cos B, — sin 0&,) (A.2)

wobei €, € und spiter € die orthogonal-krummlinigen Basisvektoren
sind. In der Aquatorebene (8 = 90°) zeigt & vom Ursprung weg , €
steht senkrecht auf der Aquatorebene und zeigt nach unten und &, ver-
vollstandigt das lokale Dreibein durch €, x €; = €, indem es in Rotati-
onsrichtung der Sonne zeigt. Damit folgt fiir die Zentrifugalkraft:

Fz = mQ?2r (sin 8 cos 8¢, + sin’ 6¢,) (A.3)

Wir iiberpriifen kurz dieses Ergebnis: die Zentrifugalkraft verschwindet
an den Polen, hat keine Anteile in €4 und steht tiberall senkrecht auf der
Rotationsachse.

Fiir die Corioliskraft gilt:

Fc = —2mQ, x &'
Damit folgt:

Fe = 2mQ, {sin OV}, € + cos OV} €s — (cos Ovy +sinBv)) €, }  (A.4)
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Auch hier eine kurze Uberpriifung des Resultates: In der Aquatorebene

zeigt ﬁc in die negative Azimutrichtung, wenn v/ = v/¢,.

Von der Substitution (A.1) ist alleine die Corioliskraft betroffen, fiir sie

gilt

Fc = 2mQg {sin Bv €, + cos Bvg, €9 — (cos Bvg + sin Bv,) €y}
—Zmﬂér sin? 9¢, — ZmQéT sin 0 cos O€g

Neben den Scheinkréften miissen auch die Pseudobeschleunigungen (3.22)
bis (3.24) der Substitution (A.1) unterzogen werden.

d’ d'v, _, N d've N d'vg
—V = —e€ +—€ +—¢€
dt dt at 0 dt ¢
2 2
Vg +V
—{ o . ¢ —ZQ@sinevd,—i—Qérsinze}é}

Vr'Vo Vi
+ Tr —Tt¢’G+ZQ®cos9v¢—QéTsin9cos9 €o
an

ViVe VoV . } N
— Qg sinOv, — Qg cosOvg ¢ €
+ { T Ttan 0 © ' © of e
Hierbei ist der Operator % die totale Zeitableitung im rotierenden Sy-
stem, was bedeutet, dass gelten muss
d ., = d -
m—V =F&m—-V=F+F+F
dt AT 2+ Fe

wobei F' die restlichen Krifte sind. Beginnen wir mit der Auswertung
dieser Gleichung in der Radialkomponente:

2 2
dV-,- Vo + V‘b

dt T

+20Q4sinBvy — Q2rsin’® =  Q2rsin’6
+2Q sin Bvy,
—20Q2rsin’ @
+F!

Die Auswertung der totalen Zeitableitung ergibt:

ov, N v, v OV, ve Oovy v VE+Vy

or T 00 7rsin® % © % N
Hierbei kann auf die Unterscheidung der totalen Zeitableitung verzichtet
werden, da dieser formal durch die Hinzunahme der Scheinkrifte Rech-
nung getragen wird.

Fiir die Meridionalkomponente gilt analog:

. (A5)

2
dVe VVg . V¢

0t — — 5 T 200 cosBvy — Q2rsinBcos® =  Q2rsin@cosH

+2Q cos Bvy,
—ZQéT sin 0 cos O

+F
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Auch hier kiirzen sich die Scheinkrifte weg, die Auswertung der totalen
Zeitableitung ergibt

Ovg Vg OV vy Ove Ovg | VrVe Vi
S . o Tane

aVe+v .
r 00 ' Tsin® 0 °d¢ 't Ttanod

ot 0

Fy (A.6)

Es bleibt die Auswertung der Azimutalkomponente, wobei nur die Co-

rioliskraft Anteile hat:
dvey | vive | VeVg
dt T Ttan©

—2Q04sinBv, — 205 cosOvg = —20 cosOvy
—2Q¢ sin Ov,
+F,,

Daraus folgt analog zu den tibrigen Komponenten:

vy 4 Vg Vo vy Ve Ovg B OVy . ViVg | VoVe
ot 'Oor T 00 rsin6dd 2dp  r | rtand

—F, (A7)

Damit ergibt sich fiir alle drei Komponenten die Behauptung (3.26), wenn
wir den Operator —(Q 04 herausziehen und F’ = F gilt:

., d. d .
== —-0Q.—
at’ T a0

Die Modifikation dieser Gleichung auf die Form (3.17) verlduft analog.

A.3 Die Induktionsgleichung

Wir definieren zunéchst folgende Gréfie in Analogie zu Stone und Norman
[1992b]:
x B

Il
<l

€:

Im rotierenden Koordinatensystem gilt:

p

I

=V x B
In der Substitution A.1 folgt

€' :=€—Qyrsinbey, x B

Zur Auswertung der Induktionsgleichung (3.8) beginnen wir mit der Ra-
dialkomponente:

-, 1 0 .
[Vxel, = [VxE€,+ P {% (Q@TsmGBT)}

0
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Analog folgt fiir die Meridionalkomponente:

[V xelg = [VxE&g+ L {ad) (Q@TsmGBe)}

a
= [V x¢€lp +Q®@Be

Fiir die Azimutalkomponente folgt unter Beachtung der Quellenfreiheit
des Magnetfeldes:

[VX51]¢ = [an¢—%{i

o (Qur*sin 6B,)

0 .
+ 30 (Qprsin OBB)}

= [V x &y —QQTsinG{lzai (r*B,) +

0

19
Tsin 0 00 (smeBe)}

Damit folgt, dass

0 = J -
aB Vxe—Vxe—l—Q@%B

und somit ist Gleichung (3.28) bewiesen.
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B.1 Numerische Losung von —Q 9

Der von uns eingefiihrte Operator —()04 wird durch ein so genanntes
,Upwind”-Schema (zum Beispiel Anderson [1995]) beschrieben. Die phy-
sikalische Bedeutung dieser Gleichung besteht im Transport in negative
Azimutrichtung mit der festen Winkelgeschwindigkeit Q. Das Prinzip
des ,,Upwind”-Schemas besteht nun darin, keinen rdumlich zentrierten
Differenzenquotienten zu benutzen, sondern in den Differenzenquotien-
ten in die Richtung, aus der die Stromung kommt, zu verschieben, in
diesem Falle also der positiven Azimutrichtung:

1 1
n+l . n T1+7 . T1+7
Yijxe —Yijx 0 Yijxe — Yik
- ©
At b1 — dx

Zur Nomenklatur der Gleichung: Wir notieren (in Ubereinstimmung zu
Stone und Norman [1992a]) fiir ein rdumlich diskretes Gitter entsprechend
dem Koordinatentripel (r, 8, ¢) deren Indizes mit (i, j, k), n ist der Index
der Zeitentwicklung, At ist die Zeitschrittweite und y die transportier-
te Grofle. Den zentrierten Zeitschritt approximieren wir durch Verwen-

1
dung der Annahme y?;r © A Yl Damit folgt
1
Yk — Yl
At

mn mn
Yijx+1 — Yijk

=Q
O i1 — b

(B.1)
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B.2 Das ZEUS-Gitter

Um moglichst effizient zentrierte Differenzen berechnen zu kénnen be-
nutzt ZEUS ein versetztes Gitter fiir Skalare und Vektoren. Skalare sind
definiert als Gitterzellen-zentrierte Grofden, das heifdt sie sind im Mit-
telpunkt einer Gitterzelle definiert. Fiir eine Gitterzelle, die durch den
Punkt (11, 85, di) definiert ist und deren Grofie durch die lokalen Gitter-
weiten (Ary, AB;, Ady) gegeben ist, liegt die dieser Gitterzelle zugeordne-
te Dichte und innere Energie am Punkt (r; + %Ari, 0; + %Aej, ok + %Ad)k).
Man definiert als A-Gitter die Menge aller Gitterpunkte {(ri, 0;, $r)}, das
so genannte B-Gitter ist das, auf dem die Skalare p und ¢ definiert sind.
Wir schreiben im folgenden fiir die Punkte des A-Gitters (1{*, 87", ¢7') und
analog fiir die Punkte des B-Gitters (v7, 67, 7). Die beiden gegeneinan-
der versetzten Gitter sind schematisch in Abbildung B.1 dargestellt.

Die Geschwindigkeiten und Magnetfelder sind iiber ihre Komponenten
in den Gitterzellen definiert, man zerlegt einen Vektor in die Anteile, die
dieser an den Grenzflachen der Gitterzellen in die Normalenrichtung der
Grenzflache hat, und zwar zentriert auf den Mittelpunkt der Flache. In
der folgenden Ubersicht ist dargestellt, an welchen Punkten die vekto-
riellen Komponenten definiert sind, exemplarisch fiir die Geschwindig-

keit:

. A B B
VT‘,:L,j,k * T"L ) e) ) d)k
. B A B
Veijk ¢ T, 05, by

. B B A
Voijk T, 05, by

[ ]
Skalare
(i,j,k+1
Vektoren | X A7 .
i N |-~ B-Gltter_
\>.4
(i+1,j+1,k)
(i,j,k) A-Gitter (i+1,j,k)

Abbildung B.1:  Schematische Darstellung des in ZEUS benutzten Gitters. Definiert
durch das Tripel (i,j,k) ist die Gitterzelle des so genannten A-Gitters. Um eine halbe
Gitterzelle versetzt in jeder Raumrichtung ist das B-Gitter, auf dem die Skalare p und
¢ definiert sind. Die Vektoren ¥ und B werden in ihre Komponenten aufgespalten und
sind an den Grenzflichen der Gitterzelle in die jeweilige Normalenrichtung definiert.
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Das Gitter muss in ZEUS nicht dquidistant gewédhlt werden, lineare Gitter
lassen sich beliebig mit logarithmischen kombinieren. Fiir unser Problem
wahlen wir dquidistante Gitter fiir © und ¢, fiir die r-Koordinate wahlen
wir ein Gitter, dessen Gitterweite vom inneren Rand in 1, bis zum dufde-
ren radialen Rand r; (das heifst dem Punkt, an dem die letzte Gitterzelle
endet) exponentiell anwéchst. Fiir den i-ten Gitterpunkt des A-Gitters
gilt bei N, Gitterpunkten der Radialkoordinate:

i—ig

T\ Nr
A
To

Dabei ist is der Index, an dem das aktive Simulationsgebiet beginnt. Da
fir das Verfahren von van Leer [1977] jeweils 2 benachbarte Gitterpunkte
benotigt werden, umfasst der Rand des Simulationsgebietes innen wie
auflen je zwei Gitterzellen, deshalb ist i; = 3. Aus dieser Gleichung ist
ersichtlich, dass die radialen Gitterabstdnde rekursiv zusammenhéngen:

1
7\ Nr

A 1

Ti+1—<_> 1”{\
To

Eine solche Wahl des Gitters hat sich als sehr effizient erwiesen, da im
Rahmen unserer Zielsetzung der innere Rand 1 so gewdhlt ist, dass er
mit 1 AE in einer Region liegt, in der dynamische Wechselwirkungen
zwischen den verschiedenen Sonnenwindzustdnden beginnen, die ra-
diale Evolution des Plasmas zu dominieren. In dieser ,Saatregion” der
dynamischen Strukturen — wie korotierende StofSwellenpaare — haben
wir in der Radialkoordinate die beste Auflosung. Wenn sich StofSwellen
einmal gebildet haben, dann ist fiir ihre weitere Ausbreitung eine hohe
Auflosung des Gitters weniger wichtig.

B.3 Die Begrenzung der Stofswellenstirke

In der numerischen Approximation der Gleichungen (3.39) bis (3.41) wird
ein dimensionsloser Parameter C eingefiihrt, den man formal als den Pa-
rameter | normiert auf die Gitterweite interpretieren kann:

2 2
. {C Pijk (Vrit1jk — Vrijk)” Wennvriiijx— Vigjk <0

Arijk

0 sonst

C? 2 0

Pijk (Vo ijrik —Veijk) Wennveijiix—Veijk <

do,ijk

0 sonst

2 2

Copiik (Voijke1 = Voijx) WeNNVgijri1 — Ve ijx <0
do,ijk

0 sonst
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Typischerweise (Stone und Norman [1992a], Roache [1972]) wahlt man C ~
3, wir werden in unseren Modellrechnungen immer C = 4 wihlen, um
eine moglichst gute Erfiillung der Sprungbedingungen zu erreichen. Da-
mit betrdgt die Dicke der Stofiwellen ungefdhr 4 Gitterpunkte. Diese
Dicke ist zwangsldufig viel grofier als die Dicke beobachteter Stofiwel-
len im Sonnenwind, aber ein leider unvermeidlicher Kompromiss. Ein
weiterer Effekt besteht in der scheinbaren Zunahme der StofSwellendicke
einer in die Radialrichtung propagierenden Stofiwelle, die sich durch die
Wahl unseres Gitters in dieser Koordinate erkladrt. Mit radial anwachsen-
den Gitterweiten wéachst die Dicke in physikalischen Langeneinheiten,
ohne dass die Giiltigkeit der Sprungbedingungen beeintrachtigt wére.
Wir wollen sicherstellen, dass die polytrope Modifikation der Energie-
gleichung (also F4) die Stofiwellen nicht modifiziert, unter der Annahme,
dass die polytrope Warmezufuhr 5Q, keine Rolle spielen soll innerhalb
der Stowelle. StoSwellen sind so abrupte Anderungen, dass sie adiaba-
tisch ablaufen, weshalb in Stofiwellen F, = 1 gesetzt werden soll. Nach
welchem Kriterium kénnen wir nun Stoflwellen in der Simulation iden-
tifizieren? Es bietet sich an, dazu die Hauptdiagonalenelemente des Ten-
sors @ heranzuziehen, jedoch sollte der Kontrollparameter K, dimensi-
onslos sein. Wir definieren deshalb

spur Q
XPijx
Pij.x
= CZ b) Av.tz)‘k
XPijk ’
2
2 AV k

C 2

aisk

Kaijk =

Dabei ist & der Polytropenindex, p der Plasmadruck und a die lokale
Schallgeschwindigkeit. Den lokalen Geschwindigkeitssprung definieren
wir als

2 2 2
AVE = (Veitt ik — Vrija)” + Voijat e — Vorijk) + (Voijiet — Voijk)

Der Kontrollparameter K, ist also proportional zum Verhiltnis des Qua-
drats des Geschwindigkeitssprunges zum Quadrat der Schallgeschwin-
digkeit. Wir setzen

o—1

& wenn Ky ;5% < 1
Foc,i,j,k — {y] x,1,j,k (BZ)
1 sonst

Es sei jedoch angemerkt, dass die auftretenden Stofiwellen in unseren Si-
mulationen generell nicht so stark werden, dass diese StofSwellenbegren-
zung notwendig wird, das Kriterium K, wird nicht erreicht. Weiterhin
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sollte das Kriterium im Falle sehr starker StofSwellen auf den magneto-
hydrodynamischen Fall der schnellen Stofswelle modifiziert werden, al-
so die lokale polytrope Schallgeschwindigkeit durch die schnelle magne-
toakustische Geschwindigkeit ersetzt werden.

B.4 Die Normierungen

Wir rechnen innerhalb von ZEUS mit dimensionslosen Gleichungen, in-
dem wir alle Grofien zundchst einer Normierung unterziehen. Die Nor-
mierungen sind dabei so gewdhlt, dass sie aus charakteristischen Ska-
len des Problems abgeleitet werden. Fiir jede der acht gelésten MHD-
Parameter, die Zeit und die Lange definieren wir die Normierungen in
folgender Form:

X =% - XNorm

Dabei ist x die dimensionsbehaftete Grofde, X die normierte, dimensions-
lose Grofie und Xnorm die benutzte Normierung. Die Auswertung des in
ZEUS benutzten Gleichungssatzes mit diesem Ansatz ergibt, dass nicht
alle Normierungsgroflen frei gewdhlt werden kénnen. So berechnen wir
die Langennorm Lyorm aus der Geschwindigkeits- und der Zeitnorm, al-
SO

LNon = VNorm : TNorm

Die Normierung des Magnetfeldes bestimmen wir aus der gegebenen
Normierung des Druckes Pnorm, Wobei zu beachten ist, dass in ZEUS o
auf 1 gesetzt wird (Clarke et al. [1994]). Damit folgt fiir die Normierung

des Magnetfeldes
Brnorm = v/ HoPNorm

Fiir die Zeitnorm wéhlen wir einen Tag, also
TrNorm = 86400 s

Die verbleibenden Normierungen bestimmen wir aus den Werten {iber
den Koronaldchern in Tabelle 3.5. Die Dichte wird auf ihren Mittelwert
in 1 AE normiert, also
RNorm = Po

Die Geschwindigkeit normieren wir auf die polytrope Schallgeschwin-
digkeit in 1o:
o0

Po
wobei « der gewdhlte Polytropenindex ist. Fiir den Druck definieren wir
entsprechend der Argumentation in Kapitel 3

VN orm — ’

Po = 2nokgTo
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Hierbei ist Tp wieder der Mittelwert der Protonentemperatur und n, die
mittlere Protonendichte in 1 AE, siehe Tabelle 3.5 Es bleibt die Normie-
rung des Druckes, fiir die wir definieren

PNon = &Po

B.5 Modifikationen an ZEUS

Am ZEUS-Grundschema (Clarke et al. [1994]) sind fiir die in Kapitel 4 dar-
gestellten Ergebnisse des stationdren Sonnenwindes Modifikationen vor-
genommen worden, die in folgender Abbildung veranschaulicht werden:

START mstart

—
BNDYUPDATE empty
EXTENDGRID empty stvlrot
GRAVITY empty stv2rot
SPECIAL empty stv3rot
SOURCE srcnew pdvnew
SPECIALSOURCE |srcpsrt
TRANSPORT transpl tranxlc
SPECIALTRN empty momx1c
NEWTIMESTEP nudt xlzc3dc
NEWGRID empty x1fc3dc
DATAQOUTPUT dataio
FINISH empty

L |

PROBLEM heliosph

PROBLEMRESTART empty
ARTIFICIALVISC viscous

Die Notation entspricht den in der Datei zeus34. mac definierten Ali-
asnamen, die durch den Praprozessor xedi t 22 in ZEUS Anwendung
finden.

Die Routine sr cnew ruft wihrend des Quelltermschrittes pdvnew auf.
In dieser Routine ist die Modifikation der Energiegleichung in der Form
3.34 realisiert, um eine polytrope Zustandsdnderung beschreiben zu kon-
nen.

Weiterhin  werden  die  Quelltermroutinen  stvilpsrt bis
st v3psrt benutzt, die die Modifikation der Bewegungsgleichung nach
Abschnitt A beinhalten.

Die Modifikation des Transportschrittes in der Routine t r ansp1 ist not-
wendig, da fiir Randbedingungen in der r-Koordinate ein Fehler in der
uns zur Verfiigung gestellten Version enthalten ist. Dieser tritt nur dann
auf, wenn die Geschwindigkeit am inneren, radialen Rand (oder allge-
meiner in der Variablen x1) nicht konstant ist. Dazu miissen die Unter-
routinen des Transportes nach dem Schema von van Leer [1977] ebenfalls
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modifiziert werden. Diese Anderungen sind von uns aus dem eigentli-
chen Programm tiiber den Aliasnamen TRANSPORT ausgelagert worden.
Die Initialisierungsroutine hel i osph liest die zuvor mittels des Program-
mes | nt er erzeugten inneren Randbedingungen ein und bestiickt den
Simulationsraum mit den in Kapitel 3 dargestellten Werten. Die zur Si-
mulation notwendigen Parameter werden entsprechend des ZEUS-Kon-
zeptes in der Datei i nzeus in folgender Weise notiert:

$i ocon iotty=6, iolog=2
$rescon dtdnp=30.0, id="f0", resfile="zr04f0", iaddz=-1
$ggenl nbl =300, x1mi n=21.1889591902159

, X1max=105. 875432410986

, igrid= 3, lgr

id=.t.

$ggen2 nbl =200, x2m n= 45.0, x2max= 135.0, igrid=1
, X2rat=1.0, units="dg, lgrid=.t.

$ggen3 nbl =300, x3m n= 0.0, x3max= 360.0,igrid=1
, X3rat=1.0, units="dg', lgrid=.t.

$pcon nli m= 999999,
, tsave=10.0

tlhine

24.0, ttotal =10000000. 0

$hycon gqcon=4.0, glin=0.0, dtrat=0.001, courno=0.5
, iord=2, istp=0, ico

$iib niib(1l:205,1:
$oi b noi b( 1: 205, 1:
$ijb ni j b(1: 305, 1:
$oj b noj b( 1: 305, 1:
$i kb ni kb(1: 305, 1:
$okb nokb(1: 305, 1:

305) =3
305) =2
205) =3
205) =3
205) =4
205) =4

ol =0, itote=0

$grvcon g=6. 6725985d- 11, ptmass=123187887664. 62
, X1ptm=0. 0, x2ptm=0.0, x3ptnm=0.0

$eqos gamma=1. 6666666667, ni so=0, ciso=1.0
$gcon x1f ac=0. 0, x2fac=0.0, x3fac=0.0, ia=3, ja=3, ka=3
, igcon=0

$ext con istretch(1:4)=0, jstretch(1:4)=0, kstretch(1:4)=0

$hdf con dt hdf=2.0, hdfvar="d ',’vl ,'v2 ,'v3,6 'e’

, 'b1,’ b2, b3

$pgen ps=2d0, TO0=0.27d6,

, B0=0.45942434

roi rs= 215d0, al pha=1.5d0

$

In der Datei chgz 34 miissen noch die folgenden Praprozessorbefehle ge-

setzt werden:

*defi ne BRVAP
*read heliosph.f
*read hcsloc. f

*read transpl.f

* &

& H B H B

&

&
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*read tranxlc. f
*read nonxlc. f
*read x1fc3dc.f
*read xl1lzc3dc.f
*read srcnew. f
*read pdvnew. f

*defi ne PSEUDOROT
*read stvlpsrt.f
*read stv2psrt.f
*read stv3psrt.f
*read srcpsrt.f

*al i as OVEGAS . 247564432

Durch das Setzen des Parameters BRMAP wird in hel i osph das Einlesen
der Karte fiir B, veranlasst. Der Parameter PSEUDOROT bindet alle Modi-
fikationen ein, die notwendig sind in der numerischen Realisierung des
Operators —(;04. OVEGAS schliefilich ist die globale Konstante, die die
solare Rotationsfrequenz definiert, fiir sie gilt in der normierten Form:

A . 27(
© ™ 2538

Zur Simulation des ICMEs wird das folgende Schema benutzt:

START mstart

—
BNDYUPDATE signal
EXTENDGRID empty k0p4
GRAVITY empty
SPECIAL empty

SOURCE srcnew

SPECIALSOURCE |srcpsrt

TRANSPORT transpl tranxlc
SPECIALTRN empty momxlc
NEWTIMESTEP nudt x1zc3dc
NEWGRID empty x1fc3dc
DATAOUTPUT dataio
FINISH empty
L 1
PROBLEM empty

PROBLEMRESTART
ARTIFICIALVISC viscous

Die Modifikationen des Quellterm- und des Transportschrittes werden
hier natiirlich beibehalten. Benutzt wird ein so genannter , Restart-Dump”
des stationdren Sonnenwindmodelles. Dieser wird zunéchst in der Rou-
tine i nce eingelesen. Weiterhin werden der Iterarionszdhler nhy und
die Simulationszeit t i me zuriickgesetzt. Die zeitabhdngige Storung wird
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dann mit der Routine bndycne realisiert, die die Randwerte in jedem
Zeitschritt entsprechend unseres Storungsmodelles modifiziert.



ANHANG C

DIE INNEREN
RANDBEDINGUNGEN

C.1 Parameter des Stromschichtmodelles

Die Parameter der Anpassung 3.48 lauten

co =  0.000°
c = 3.508°
c; = —13.553°
c; = 1383
= 0.029°
s = —2.208°
c = —0.001°
c; = 0.001°
do = —4.125°

Hierzu werden die Werte der c; innerhalb plausibler Grenzen variiert, bis
die Grofle (3.49) ein lokales Minimum erreicht. Das Ergebnis der Anpas-
sung ist in Abbildung 3.5, blaue Kurve, dargestellt. Das so entstehende
Modell der Stromschicht besitzt je zwei Minima und Maxima der Funk-

tion Ancs ().
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33250_r field g, #0.5, 1, 2.5, 5, 10 HieroTesla
T I TzITZ01291Z81 271261 25124 1221221211201 I8 T8 17T I6TISTTATI2TIZIIITIONe T8 T7Tg TaTarz T2l
r DEC 1894 |

33250_r field g, #0.5, 1, 2.5, 5, 10 HieroTesla
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33250_R field 0, #0.5, 1, 2.5, 5, 10 MieroTesla
(28241231221 211201 1eTI8TITTI8T 15T 1T IZTI2TIITIoT e T AT 7 16 T 5 14T 3 T2 T T2IT20128128T2 71267
r FEB 1985 |

by

33250_R field 0, #0.5, 1, 2.5, 5, 10 MieroTesla
241231221211 20T I8 TIaT I I8 15T AT I3TI2TIITIGoT e T A T 7 T& T8 T4 T 2 T2 T 1 12512 712&125124123T22T
r MAR 1995 |

w

ma] S01H

F20m 201

aQ 2|O 60 =pl 120 150 18‘0 zl0 240 2’|70 2?0 2"20 36‘0

33250_R field Q, #0.5, 1, 2.5, 5, 10 MicroTesla
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Abbildung C.1:  Modell des koronalen Magnetfeldes auf der ,Source Surface” von
Carringtonrotation 1890 bis 1894. Quelle: Wilcox Solar Observatory, Stanford Uni-
versity.
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Zum Vergleich sind in Abbildung C.1 Modelle des koronalen Magnetfel-
des in 2.5 R, dargestellt . Dabei handelt es sich um Potenzialfeldmodell,
welches das beobachtete photosphérische Magnetfeld auf die so genann-
te ,Source Surface” abbildet (zum Beispiel Schmitt [1998]). Als Funktion
der Carringtonldnge und der Breite sind hier Karten von Carringtonro-
tation 1890 bis 1894 dargestellt. Die hellere Schattierung (in den Abbil-
dungen in der nordlichen Hemisphére) entsprechen positiver Polaritét,
die dunklere Schattierung entspricht negativer Magnetfeldpolaritidt. Der
Ubergang zwischen den beiden Gebieten bestimmt die Lage der Strom-
schicht in diesem Modell. Man erkennt auch hier, dass je vier, mehr oder
weniger stark ausgepragte Extrema in der Stromschicht als Funktion der
Carringtonldnge existieren. Somit ergibt sich kein Widerspruch zu unse-
rem Modell der Stromschicht in 1 AE.

C.2 Das Interpolationsverfahren

Zur Interpolation der Daten nach der in Kapitel 3 skizzierten Vorgehens-
weise bestimmen wir zundchst fiir jeden Punkt (1o, 65, ¢x) des numeri-
schen Gitters bei unserer inneren Randbedingung in 1o den néichstlie-
genden Messpunkt (rs,c, As/c, ds,c) und weisen dem Gitterpunkt diesen
Messwert zu. Es seien 0s,c x = 90° — Ag/c x und s/ c x die Approximatio-
nen der Koordinaten des Raumfahrzeuges auf das numerische Gitter.
Weiterhin sei 0ycs x die Lage der Stromschicht entsprechend unseres Mo-
delles bei der Lange ¢s/c x. Der Messwert, den wir dem Gitterpunkt zu-
gewiesen haben, sei fs,cx. Wir nehmen nun an, dass wir die Parameter
v;, n und T entlang des Langenkreises durch ¢s/c stetig interpolieren
konnen. Diese lokale Interpolationsfunktion bezeichnen wir mit Fy(0).
An diese Funktion stellen wir die folgenden Bedingungen:

1. Der Wert in O5/,¢ x sei gegeben durch
Fr(0s/cx) == fs/cx (C1)

2. An der Stromschicht Bycs « sei Fi extremal, also

o,

= =0 (C.2)

OHCs k

3. Uber den Koronaldchern, deren Beginn mit den Breiten 05 und
On k bezeichnet wird, sollen die von Ulysses bestimmten Mittelwer-

1Quelle: htt p: / / quake. st anf or d. edu/ ~wso/ cor onal . ht m
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te Fs und Fy gelten

Vo S GN k Fk(G) =
VO > Bsx : F(0)

N (C.3)
Fs (C4)

4. Der Ubergang von den homogenen Regionen iiber den Korona-
l6chern zum Band der Sonnenwindvariabilitdt sei stetig in erster

Ordnung;:
oFy B
20 o 0 (C5)
oFy B
20 o 0 (C.6)

Obwohl fiir jede lokale Interpolationsfuntkion Fy lings des Langenkrei-
ses die Lage der Koronaltcher, 65, und Oy  gesondert bestimmt werden
kann, werden wir diese Parameter fiir alle k gleich setzen, also

Vk : GN,k = GN und GS,k = 95.

Einzige Ausnahme ist hier die Geschwindigkeit, da wir dort zur Behand-
lung von Ausnahmefillen 05 variieren. In allen anderen Fillen haben wir
die in Kapitel 3 genannten Werte benutzt. Zur Bestimmung von Fy(0)
wéhlen wir eine stiickweise Polynominterpolation fiir 6 € [O\,6s], da
dies die erforderliche Ordnung des Polynoms niedrig héalt und starke
Schwingungen vermeidet. Dazu unterteilen wir [0y, 8s] in zwei Teilin-
tervalle
Ip = [On, OHcs ] und  I; =]Bncsk, O]

Auf jedem dieser Teilintervalle benutzen wir ein Polynom 3. Grades (P3)
zur Darstellung von Fy. Dazu beginnen wir auf dem Teilintervall, wel-
ches den Messpunkt 65, x beinhaltet. Dort haben wir zwei Funktions-
werte, den Messwert fs,cx und den Mittelwert Fs beziehungsweise Fy,
sowie die verschwindende Ableitung an den Intervallgrenzen. Damit
extrapolieren wir an den Ort der Stromschicht und erhalten so einen pro-
gnostizierten Wert Fy (01cs k). Diesen benutzen wir dann auf dem zwei-
ten Intervall zusammen mit dem Mittelwert des anderen Koronaloches.
Schematisch ist unsere Vorgehensweise in Abbildung 3.6 verdeutlicht.
Damit ergibt sich folgende Darstellung:

Fn wenn 60 < Oy
FL(0) = P30(0) wenn Oy <0 < Opcsk
¢ P3‘](9) wenn eHcs‘k <0< 95

Fs wenn 60 > Og

Die Funktionen P3 und Pz ; werden im Folgenden definiert.
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C.3 Zur Vorgehensweise beim Magnetfeld

Zur Interpolation der von WIND gemessenen Radialkomponente des Ma-
gnetfeldes auf das ZEUS-Gitter wihlen wir eine Vorgehensweise, die si-
cherstellt, dass unser Modell der Stromschicht implementiert wird, selbst
dann, wenn das von unserem Modell prognostizierte Signum des Ma-
gnetfeldes nicht dem von WIND gemessenen entspricht.

Unsere Vorgehensweise ist in Abbildung C.2 schematisch dargestellt. Als
Funktion der Breite 8 werden vier Intervalle definiert. Uber den Regio-
nenlIund IV sei B, konstant und habe das der Hemisphdre entsprechende
Vorzeichen (der Betrag ergibt sich nach Tabelle 3.5). Das konstante Inter-
vall I wird bis an den Ort der Stromschicht fortgesetzt, dass heifst wir
benutzen den Messwert zur Interpolation nur in der Hemisphaére, in der
sich das Raumfahrzeug auch befindet. In dem dargestellten Fall liegt 5 ¢
rechts von der Stromschicht (6ycs), deshalb findet der Messwert auch nur
in Intervall III Verwendung zur Interpolation. Das in Region III benutzte
Verfahren entspricht dem oben beschriebenen Standardverfahren unter
Verwendung des Polynoms P3.

Die Breite der Region II betrdagt 5° (als Funktion von 0), sie vermeidet
numerische Schwierigkeiten bei der Losung der Induktionsgleichung,
wenn der Ubergang zu scharf ist.

Auch hier gibt es Ausnahmefille, und zwar dann, wenn der Messwert
ein anderes Vorzeichen hat, als er nach dem Stromschichtmodell haben
sollte. In einem solchen Fall wird der Messwert substituiert durch den
Mittelwert ,richtiger” Polaritit. Nach der Interpolation auf das ZEUS-
Gitter wird relativ schwach in Azimutalrichtung gleitend tiber 5 Gitter-
punkte zentriert gemittelt.

Region Il ist ein symmetrisch um die Stromschicht bei 8y cs angeordnetes
Intervall, indem ein einfach stetig differenzierbarer Ubergang zwischen
den Intervallen I und III gewihrleistet wird. Dazu wird ein Polynom Q4
benutzt, welches sich leicht aus dem Polynom P, (siehe unten) herleiten
lasst.

C.4 Erzwingung der Periodizitit

Zunidchst nehmen wir an den uns von der Mission WIND zur Verfiigung
stehenden Daten eine Transformation in das heliozentrische, rotierende
Koordinatensystem unserer Simulation vor (Hapgood [1992]). Da Statio-
naritdt im rotierenden Koordinatensystem die Pramisse in unserem Ver-
fahren ist, kann es aufgrund zeitlicher Evolution der realen Daten zu
Unstetigkeiten in dem zur Erzeugung der inneren Randbedingungen be-
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Ahcs \J/
I

Abbildung C.2:  Schematische Darstellung der Interpolation des radialen Magnet-
feldes. Der Durchgang durch die Stromschicht entsprechend unseres Modelles wird
erzwungen (Region II), der Messwert in Os,c wird nur in Region III zur Interpolation
benutzt. Innerhalb von Region Il wird ein stetiger Ubergang von der konstanten Region
I zur Region 111 bestimmt, um numerische Schwierigkeiten zu vermeiden.

nutzten Datensatz kommen. In allgemeiner Form wéhlen wir einen Zeit-
punkt teenter und bestimmen die Intervallgrenzen tiber
T
to := teenter — %
Tsyn

t1 = teenter + T

Wobei Ty, die synodische Rotationsperiode ist. Damit deckt das Zeit-
intervall [t0, t1] das Langenintervall [0°,360°] vollstindig ab, wobei der
Ubergang zwischen t, und t; beliebig innerhalb des Intervalls liegen
kann. Zu den Zeitpunkten t, und t; gehoren eindeutig Carringtonldngen
do und ¢, wobei gilt, dass ¢o ~ ¢;.

Wir erzwingen nun Periodizitdt in dem Datensatz, indem wir die gemes-
senen Zeitreihen F(t) auf den beiden Zeitintervallen

Jo = [to — At, to + At]
Ji = [t — At, t1 + At]

so mitteln, dass F(t) = F(t1) gilt und der Ubergang stetig ist. Dazu

definieren wir
£ F(to) + F(t1)

2
Wir fiihren eine lineare Wichtungsfunktion auf dem Intervall J; ein (¢ =
0,1):

_tte

t—t
WC::{ A—t‘—l—l wennt; —At <t <t
o t1 wennt; <t <t +At

Mit dieser Wichtung substituieren wir innerhalb unserer Zeitreihe auf
den beiden Intervallen Iy und I;:

F(t) — (1 —we(t)) - F(t) +we(t) - F fiir te ],
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Wir haben At = 9h gewdhlt, um Unstetigkeiten in unseren Karten in
1 AE zu unterdriicken. Dabei ist klar, dass mit dieser Vorgehensweise
Unterschiede zwischen F(to) und F(t;) aufgrund der Breitenvariation in-
nerhalb des Intervalls [to, t1], die ja kein Widerspruch zur Annahme der
Stationaritdt sind, verloren gehen. Da jedoch die Breitenvariation eines
ekliptikalen Raumfahrzeuges innerhalb von T, eher schwach ist, neh-
men wir diese Tatsache zu Gunsten der Stetigkeit und der Periodizitit in
Kauf.

C.5 Ausnahmefille und Glittung

Da in dieser Vorgehensweise a priori keinerlei Bedingung an den fiir die
Stromschicht prognostizierten Wert Fy (Bcs «) gibt, kann es vorkommen,
dass dieser einen plausiblen Wertebereich verldsst. Fiir die Plasmapara-
meter wird deshalb dieser Wert fiir jedes ¢y tiberpriift, ob er innerhalb
eines einstellbaren Wertebereiches liegt. Die Vorgehensweise unterschei-
det sich dann fiir den jeweiligen Parameter.

Da weiterhin zunéchst keinerlei Beziehung zwischen in ¢-Richtung be-
nachbarten Punkten besteht, konnen die extrapolierten Werte in Azimu-
talrichtung beliebig unstetig sein. Dies wird bestimmt durch das Ausmaf?
der Fluktuation der Stundenmittelwerte. Um eine hinreichende Stetig-
keit zu erlangen, wird fiir jeden Parameter ein eigenes Glattungsverfah-
ren in Azimutalrichtung ldngs eines jeden Breitenkreises angewendet.

C.5.1 Die Radialgeschwindigkeit

Hier akzeptieren wir die Werte an der Stromschicht nur dann, wenn
300km/s < v, (Oncs) < 400km/s.

Unterschreitungen der unteren Schranke treten dann auf, wenn sich die
WIND-Trajektorie in Meridionalrichtung sehr weit von der Stromschicht
entfernt befindet. Wenn dann relativ kleine Geschwindigkeiten in 85/,
gemessen werden, ist durch die Nahe zu 65 oder 6N der meridionale Ge-
schwindigkeitsgradient vom Betrag sehr grofs , weshalb die an der Strom-
schicht prognostizierten Werte zu klein werden. Unsere Vorgehensweise
ist es dann, auf den Messwert zu verzichten und am Ort der Stromschicht
den Wert auf 300 km/s zu setzen.

Der andere Fall kann eintreten, wenn der Messwert mit sehr hohen Ge-
schwindigkeiten nahe an der Stromschicht liegt. Dann ist das progno-
stizierte Minimum an der Stromschicht vereinzelt deutlich hoher als die
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oben formulierte obere Schranke. Da aber die gemessenen Geschwindig-
keiten alle kleiner sind als die von Ulysses bestimmten Mittelwerte tiber
den Koronalochern, l4fst sich der zu schwache meridionale Geschwindig-
keitsgradient dadurch verbessern, dass unter Beibehaltung des Messwer-
te Os (wenn Os,c < Oncs) beziehungsweise On lokal lings des Lang-
enkreises ndher an 0g,¢ verschoben wird. Dies geschieht sukzessive, bis
entweder der neue Wert an der Stromschicht unter 400 km/s liegt, oder
|85 — Brics| < 17°. Die letzte Bedingung wurde gewihlt, damit ein Min-
destabstand zwischen Koronalochgrenze und Stromschicht eingehalten
wird, wobei der Wert empirisch ermittelt wurde. Der Fall zu grofier Ge-
schwindigkeiten tritt wegen der Dominanz der siidlichen Hochgeschwin-
digkeitsstrome nur in der stidlichen Hemisphére auf.

Um den Ubergang zum schnellen Sonnenwind zu glitten, wird eine glei-
tende Mittelung langs eines Breitenkreises vorgenommen,

d+T(6)
1

<vr > (10,0,0) = 5175 J vi(10,6, &')dd’

$-—T(0)

wobei die Mittelungsldnge I' eine Funktion des Abstandes von 85 bezie-
hungsweise Oy ist. Zum Rand des Koronaloches wird stark gemittelt,
die Mittelungsldnge nimmt linear ab in Richtung Stromschicht. Auf eine
Mittelung wird verzichtet, wenn der Abstand vom Rand des jeweiligen
Koronalochs in Richtung Aquator mehr als 10° in Meridionalrichtung be-
tragt.

C.5.2 Die Dichte

Da die Dichte im Vergleich zur Radialgeschwindigkeit bedeutend starker
fluktuiert, ist unsere Vorgehensweise hier eine andere. Hier muss durch
relativ starke Mittelung sichergestellt werden, dass die Werte an der
Stromschicht innerhalb eines sinnvollen Wertebereiches liegen. Dies ge-
schieht in zwei Schritten, zundchst wird die Zeitreihe gleitend gemittelt,
und zwar werden je drei Datenpunkte zusammengefasst:

< >= % (M1 + 1+ nypq)
wobei n; ein Messwert innerhalb der Zeitreihe in Stundenmittelwerten
ist. Damit wird ein gewisses Maf$ an Glattung schon vor der Anwen-
dung unseres Extrapolationsverfahrens erreicht. Es zeigt sich allerdings,
dass dies nicht ausreichend ist, eine weitere gleitende Mittelung auf dem
ZEUS-Gitter ist notwendig. Diese Mittelung erfolgt wieder langs eines
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Breitenkreises, in diskreter Form gilt

k+dx
1

<M 05 gy D osk
k k—dy

wobei die Periodizitdt in ¢ ausgenutzt wird, iy ist der Index fiir 7. dy
wird so grofs gewdhlt, dass die Extrema der Dichte innerhalb plausibler
Grenzen liegen, in den hier vorgestellten Ergebnissen ist di = 9.

C.5.3 Die Temperatur

Ahnlich wie bei der Dichte ist die Variabilitit der Temperatur relativ
stark, hier jedoch verwenden wir explizite Schwellenwerte, innerhalb de-
rer die fiir die Stromschicht prognostizierten Werte liegen miissen:

27 x10*K < T(Bnes) < 2.4 x 10°K

Diese Wahl ist motiviert durch den von Ulysses tiber den Koronaléchern
bestimmten Mittelwert der Protonentemperatur T, = 2.7 x 10° K (McCo-
mas et al. [2000]). Wird die untere Schranke unterschritten, so wird wie
im Falle der Radialgeschwindigkeit der Wert an der Stromschicht festge-
setzt auf den der unteren Schranke, also 2.7 x 10% K.

Wird die obere Schranke tiberschritten, dann wird zundchst ebenfalls der
Wert an der Stromschicht auf den Wert der unteren Schranke gesetzt.
Das bedeutet, dass dann auf dem Teilintervall, welches 8s,c beinhaltet,
3 Funktionswerte vorgegeben werden, ndmlich am Beginn des Korona-
lochs (also 8s beziehungsweise 8y), am Ort des Messwertes (8s,¢) und
am modellierten Ort der Stromschicht (Bycs). Da dieses Problem nur
in der Stidhemisphdre auftritt, werden an diesen Punkten die Werte an
Orcs, Bs/c und Bs vorgegeben, die Bedingung, dass die Ableitung an
den Punkten 0y cs und 8s verschwindet, wird beibehalten. Man benétigt
dementsprechend ein Polynom 4. Grades, P4, siehe unten.

Zwar konnen mit dieser Methode unrealistische Werte an der Strom-
schicht verhindert werden, es ist aber ebenfalls eine starke Glattung wie
fiir die Dichte notig, um Stetigkeit in ¢-Richtung zu erlangen:

1 k+dy

< T>ijx= Tioj;
LO)J)k 2dk+] k;k 'LO,],k
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C.6 Die Interpolationspolynome

C.6.1 Das Polynom P;

Nach den obigen Ausfiihrungen ist ein Interpolationspolynom P3(6) ge-
sucht, fiir das Funktionswerte an 2 Punkten bekannt sind sowie die Stei-
gung an zwei weiteren Punkten Null ist, wir definieren dazu die folgen-
den Punkte

. 9P3 _
00,1 : 20 ‘90,1 =0

023: P3(023) =Fo3
Man findet folgendes Polynom, welches diese Bedingungen erfiillt:
P3(8) = ao + a1 - K3(6)

mit : ]
K;3(0) = §93 -3 (84 01) - 0% + 6,0, - 6

wobei fiir die Konstanten ay und a; gilt:

o = K3(02)F; — K3(03)F,
° K3(82) — K3(03)
P, Fs
K3(02) — K3(03)

ay =

Wenn 0s,cx € [On,Oncsk] = o, dann gelten fiir die Bestimmung der
Polynome P3 und P3; folgende Parameter:

P3)o . eo = GN
01 = Oncesx
0, = O, F, =Fn
03 =0s/cx, F3="s/cx
Mit dem prognostiziertem Wert P3 o(Byics ) am Ort der Stromschicht folgt
die stetige Fortsetzung vom Intervall I in das Intervall I;:

P31: 00 = Oncsx

0; =065
02 = Oncsk, F2 =P30(Oncs i)
03 = 0Os, F3 =Fs
Ist jedoch Bs/cx €]0ncsx, On] = I, dann kehrt sich das Verfahren um,

dass heifst man bestimmt zunédchst P; ; auf I; und setzt mit dem extrapo-
lierten Wert P3 ;(Oncs «) stetig auf I fort.
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C.6.2 Das Polynom P,

Gesucht ist hier ein Polynom, fiir dass 3 Funktionswerte gegeben sind,
das Verschwinden der Ableitungen aber, wie zuvor, an 2 Punkten gefor-
dert ist:

. oP
Oo1: Sg

30 ‘90‘1 =0

0234: Pa(0234) =Fr34
Man findet ein Polynom 4. Ordnung:
P4(0) = ao + a1 - K3(0) + a1 - K4(0)

K3 ist dabei wie zuvor definiert, fiir K4 ergibt sich:

1 1 1
K4(8) = Ze4 -3 (80 +671)-0°+ zeoe] - 9%

Mit der Kurznotation
Ki,j:Pi(ej)> 1.':3)4» ]:2a3>4
ergibt sich fiir die Koeffizienten ay, a; und ay:

F2(K44K33 — Ka3K34) + F3(Ks 2Kz 4 — K3 5Ks4) + Fa(Ka3K3 2 — K3 3Ky 2)

o K32(Kz3 — Ksz4) + K33(Kz s —K32) + Kz4(Kg2 — Ky 3)

S F2(Kga —Ka3) + F3(Ka2 — Kag) + Fa(Kg3 — Ks2)
K32(K33—Ksz4) + K33(K34 — K32) + K3 4(Ks2 — Kg3)

4 = F2(K34 —K33) + F3(K32 — K3 4) + F4(Kz3 — K32)

K;32(Kz3—Ksa) + K33(Kza — K32) + K34 (Kso — Ky 3)

Fiir die beschriebenen Ausnahmefille der Temperatur (T (Bpcs) < 2.4 X
10° K), die nur auftreten, wenn 0g sc € I, wihlen wir folgende Vorge-
hensweise:

Fir 0 € I; benutze Py mit: 0y = 05
01 = Oncs k
02 = 0Os, F,=Fs
03 =0s,cx, F3=Fnin
04 = Oncsx, Fa = Fnin
Fiir 0 € Iy benutze P; mit: 6y = Oncsx

07 = On
02 = Oncsxy F2 = Frin
03 = O, F3 =Fyn

Fimin wird hierbei auf den Wert der unteren Schranke gesetzt, also

Frin = 2.7 x 107K
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C.7 Zur Simulation eines ICME

C.7.1 Interpolation

Die in Abbildung 5.6 dargestellte Interpolationsfunktion des zeitlichen
Verlaufes der StorgrofSe wird tiber eine Abfolge einzelner Interpolations-
polynome 3. Grades gewonnen, die wir wie folgt definieren:

azt® + at? + ait+ap wennt € [ty tiy1]
gi(t) = v (C7)
0 sonst
wobei die t; aus einer zu bestimmenden Menge an Stiitzstellen stammen.

Wir definieren als gesamtes Interpolationspolynom

N1
o) {Ziﬂ gi(t) wennt € [ti, tn,] )

0 sonst

Dabei ist N; die Anzahl der Stiitzstellen. Die stiickweisen Interpolations-
polynome haben folgende Eigenschaft:

dgi
dt

dgi
dt

=0
=0

ti

t

Damit lassen sich zwei der Koeffizienten a; in Gleichung (C.7) bestim-
men, die verbleibenden zwei werden durch die Vorgabe des Funktions-
wertes an der Stiitzstelle bestimmt. Fiir unsere Anpassung in Abbildung
5.1 ergeben sich die in Tabelle C.1 angegebenen Werte. Fiir alle Groéflen
haben wir sieben Stiitzstellen gewdhlt, deren Zeitpunkte in der korrigier-
ten Zeit nach Gleichung (5.4) angegeben sind. Wir erzwingen die Stetig-
keit des Ubergangs zwischen den Teilintervallen, es gilt:

gi(tit1) = gipr(tisr) (C9)

C.7.2 Randglittung

Nach Kapitel 5 initialisieren wir auf der Sphdre vom Radius 1o = 1 AE
innerhalb einer kreisformigen Region unsere zeitabhéngigen Storungen.
Der Mittelpunkt dieses Kreises ist durch die Koordinaten
Tieme ¢ (7o, O1eme, Pieme) gegeben, wobei 81cme = 90° — Aieme. Diese
Koordinaten definieren eine Achse, die vom Ursprung durch den Punkt
Tieme geht. Zwischen dem Vektor ¥ und der Achse durch das Zentrum
der Storregion Ticme liegt der Winkel §, fiir den gilt

cos 3 = sin O1cme sin 0{cos (¢ — dicme)} + cos Oieme cos O. (C.10)
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[d] t 1%} t3 ts ts te t;

V! 3090 | 31.50| 31.73 | 31.88| 3190 | 31.96 | 32.12
n’ 3090 | 31.18 | 31.55| 31.75| 31.80| 31.90 | 32.12
' 3090 | 31.20 | 31.78 | 31.80| 3191 | 32.11| 32.12

g1(t1) | g2(t2) | 93(t3) | galts) | 95(ts) | gelte) | 97(t7)
v/ [km/s] 75.00 | 43.00| -5.00| 70.00 | 35.00| 30.00 0.00

n' [em 3] 115 010 -030| -0.05| 220 -0.68| 0.00
p’ [pPal 38.00 | -3.00 -5.00| 8.00| -3.00 0.00| 0.00

Tabelle C.1:  Die Interpolationsparameter des ICME. Im oberen Teil der Tabelle sind
die Zeitpunkte der Stiitzstellen angegeben, im unteren Teil die Funktionswerte an diesen
Punkten.

Alle Punkte mit v = 7y, fiir die < PBricme gilt, werden nach Gleichung
(5.1) gestort, wobei wir Bicme = 25° gewdhlt haben. Den Rand der
Storungsregion glatten wir mittels einer Funktion H(f3), die wir folgen-
dermafSen definieren:

0 fir B > Bicme + 0

H(B):= { h(B) fiir Bicme +8 > B > Breme (C.11)
1 fir Breme > B

In dem in Kapitel 5 dargestellten Fall ist 5 = 5°. Fiir die Funktion h(f3)
wihlen wir:

2
(B — Browe) } | C12)

h(p) :=exp {— 292

Wir wihlen fiir den Parameter o den folgenden Wert, der sicherstellt,
dass der Ubergang hinreichend glatt ist:

Damit ersetzen wir die Storgrofie in Gleichung (5.1) in folgender Weise:

(8, d,t) —= H(B)F'(6, P, 1) (C.14)
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