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Zusammenfassung

In dieser Arbeit werden numerische Simulation der Sonnenwindwechselwirkung am Mond
und an der Venus durchgefiihrt. Hierzu wird der 3D-Hybrid-Simulationscode A.IK.E.F.
verwendet. Die Simulation des Mondes basieren dabei auf dem ersten Vorbeiflug der Son-
de ARTEMIS P1 hinter dem Mond. Im Rahmen einer dynamischen Echtzeit-Simulation
werden die Anstrombedingungen des Sonnenwinds kontinuierlich anhand angepasster
Daten aus der NASA-OMNI-Datenbank variiert und konnen so sehr genau die von der
Sonde hinter dem Mond gemessenen Daten reproduzieren. Zudem zeigt die Betrach-
tung des Magnetfelds in der Ebene senkrecht zur Anstromrichtung eine Art Friedrichs-
Diagramm hinter dem Mond mit den drei grundlegenden MHD-Moden Fast, Alfvénisch
und Slow, die anhand ihrer jeweils charakteristischen Signatur identifiziert werden kon-
nen.

Die Simulationen der Venus zielen zunéchst auf die Untersuchung der ionosphirischen
Magnetisierungszustinde ab, die Abhédngigkeit der Hohe der magnetischen Aufstauung
vor der Ionosphire vom Anstromdruck des Sonnenwindes konnte in den Simulationen
reproduziert werden. Weitere Untersuchungen zeigen die Effekte eines Sektordurchgangs
des Sonnenwindmagnetfeldes: Fossile Felder erreichen auf der Tagseite wie auch im Tail
jeweils nur Lebensdauern von wenigen Minuten, die Neuausprigung des Bereichs mit
umgekehrter y-Komponente des Magnetfelds beansprucht jedoch etwa 30 Minuten, da
dieser Effekt durch die langsamen planetaren Ionen verursacht wird.

Die Wechselwirkung beider Korper weist viele Gemeinsamkeiten auf, obwohl der iono-
sphirenlose Mond und die mit starker Ionosphire ausgestatte Venus prinzipiell in unter-
schiedliche Kategorien der Wechselwirkung eingeordnet werden. Beide zeigen jedoch
eine direkte Abhingigkeit der Wechselwirkungsstrukturen von der Richtung des Son-
nenwindmagnetfelds, auBerdem jeweils eine sehr lange nachtseitige Struktur (Wake bzw.
Tail), die aus den sehr schnellen Anstrombedingungen des Sonnenwindes resultiert.






Abstract

Numerical simulations of the solar wind interaction with Moon and Venus are performed
in this work, applying the A.LLK.E.F. 3D hybrid simulation code. The Moon simulations
are based on the first flyby of the ARTEMIS P1 probe behind the Moon. In a dynamic
real time simulation, the solar wind upstream parameters are constantly adapted using
shifted data from the NASA OMNI database, reproducing the data measured behind the
Moon in very good agreement. Additionaly, a look at the magnetic field in the plane
perpendicular to the upstream direction shows the formation of a structure resembling a
Friedrichs diagram behind the Moon; the three basic MHD modes fast, Alfvénic and slow
can be identified by their characteristic signatures.

The simulations of Venus first focus on the reproduction of the ionospheric magnetization
states. The dependency of the magnetic pile-up altitude on the solar wind upstream pres-
sure is reproduced in the simulations. Further investigations show the effects of a solar
wind magnetic field sector boundary crossing: while fossil fields on day- and nightside
only show a lifetime of a few minutes, the reformation of the area of reversed magnetic
field y-component requires about 30 minutes, as this effect is caused by the slow planetary
ions.

The interaction of both bodies shows many similarities, although the Moon without an
ionosphere and Venus with a strong ionosphere belong to different categories of interacti-
on. Common features for both include the direct dependency of the interaction structures
from the solar wind magnetic field direction and a very extended nightside structure (wake
or tail, respectively), caused by the very fast upstream conditions of the solar wind.
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1 Einleitung

Die Erforschung des Weltraums fasziniert die Menschheit seit Urzeiten. Was mit dem
bloBen Auge begann und spiter mit Fernrohren verbessert wurde, konnte mit der Ra-
ketentechnik des 20. Jahrhunderts entscheidend erweitert werden: erstmals waren nun
In-situ-Beobachtungen moglich, Missionen mit Raumsonden zum Mond und zu anderen
Planeten des Sonnensystems wurden konzipiert. Auf anderen Planeten weichen geologi-
sche, atmospharische und solare Bedingungen stark von denen auf der Erde ab - es be-
darf Vor-Ort-Analysen, um die entsprechenden Informationen zu sammeln und dem Zu-
sammenwirken breit geficherter Wissenschaftsgebiete, um sie in Génze zu analysieren.
Wegen der geringen Entfernung boten sich fiir solche Missionen drei planetare Korper
besonders an: der Erdmond, mit Abstand des naheste Objekt am Nachthimmel, sowie Ve-
nus und Mars, die Nachbarplaneten der Erde. Neben der Beschaffenheit der Korper selbst,
wie beispielsweise Gesteinsart, Kraterstrukturen auf der Oberfliche oder atmosphérischer
Zusammensetzung, ist auch die Wechselwirkung mit dem umgebenden Sonnenwind Ge-
genstand vieler Untersuchungen und Zweck vieler Instrumente an Bord.

Neben den Instrumenten sind es die Missionsplanung und der Transport in den Welt-
raum, die die anfanglichen Kosten einer wissenschaftlichen Raumsonde bestimmen. Fol-
gekosten fallen ab der Ankunft am Zielobjekt an, wenn die gemessenen Daten empfan-
gen, verarbeitet und interpretiert werden miissen. Nicht zuletzt wegen dieser Kosten ist
es das Ziel, eine Mission so effizient und erkenntnisférdernd wie moglich zu gestalten.
Weltraum-Plasmasimulation konnen hier an zwei Stellen helfen: zum einen bei der Mis-
sionsplanung, zum anderen und im wesentlichen Teil bei der Interpretation. Fiir die Missi-
onsplanung werden Plasmasimulationen bendtigt, wenn das Objekt bisher noch nie in situ
untersucht wurde oder die genaue Plasmaumgebung nicht bekannt ist. Hierfiir ist es einer-
seits hilfreich zu wissen, in welchen Groenordnungen die gemessenen Parameter (z.B.
das Magnetfeld) liegen, damit die Instrumente entsprechend konstruiert werden konnen,
andererseits kann so bestimmt werden, an welchen Stellen man Plasmagrenzschichten
erwarten kann, um die Flugbahn der Raumsonde entsprechend anzupassen. Die Interpre-
tation der gemessenen Daten erfolgt zuerst natiirlich von denjenigen, die die Rohdaten
verarbeiten, z.B. mit speziellen Algorithmen korrekt ausrichten oder kalibrieren. Die Po-
sitionen von Ubergiingen lassen sich anhand von Spriingen im Magnetfeld, in Teilchen-
dichten oder in der Temperatur so bereits gut erkennen. Allerdings misst eine Raumsonde
nur an ihrer Position zum aktuellen Zeitpunkt, sie kann weder Informationen iiber die
zeitliche Entwicklung geben noch iiber die weiter entfernte Umgebung. Missionen mit
mehreren Sonden, die im Formationsflug mehrere Stellen zugleich oder eine Stelle mehr-
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1 Einleitung

fach hintereinander messen, wurden bisher nur im erdnahen Weltraum eingesetzt, so dass
diese Option fiir andere Planeten bisher nicht zur Vefiigung steht.

Viele Raumsonden zu Planeten und Monden befinden sich auf Umlaufbahnen um das zu
untersuchende Objekt, so dass die gleichen Stellen mehrfach passiert werden konnen. Je-
doch erfolgt dies in einem zeitlichen Abstand von mehreren Stunden oder Tagen - die
Sonnenwindbedingungen konnen sich zwischenzeitlich jedoch stark geéndert haben, so
dass andere Messergebnisse erzielt werden. So gab es einen recht populidren Fall eines
scheinbar spektakuldren Messergebnisses: die Doppel-Magnetopause am Merkur, iiber
deren Entstehung lange Unklarheit herrschte, sogar die sehr diinne Natrium-Exosphére
wurde als Ursache in Betracht gezogen (Slavin et al. 2008). Miiller et al. (2012) konnten
in Simulationen jedoch zeigen, dass die Situation auch ohne exosphirische Teilchen und
nur durch das Zusammenwirken von Sonnenwindteilchen mit dem Merkur-Magnetfeld
entsteht, MESSENGER flog noch dazu genau durch das recht kleine Gebiet, in dem die-
ser Effekt auftrat. Dieses Beispiel zeigt die Notwendigkeit von Simulationen, die anders
als Raumsondendaten die gesamte Umgebung des untersuchten Objekts simulieren und
damit hdufig umfassendere Riickschliisse auf die reale Situation erlauben.

Die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit nicht-magnetisierten planetaren Korpern stellt
im Sonnensystem zwar keinen Einzelfall dar, mehrheitlich dominieren jedoch andere
Wechselwirkungen. Unter den acht Planeten des Sonnensystems verfiigen nur Mars und
Venus nicht iiber ein eigenes Magnetfeld. Die meisten groeren Monde wiederum, bei-
spielsweise an Jupiter und Saturn, liegen dauerhaft innerhalb einer Magnetosphire, so
dass sie nicht dem Sonnenwind ausgesetzt sind; der Erdmond hingegen befindet sich tag-
seitig auBerhalb der Erdmagnetosphire und so iiberwiegend im Sonnenwind. Wihrend
Planeten mit starkem Magnetfeld weitestgehend von Einfliissen des Sonnenwindes ge-
schiitzt sind, hat bei nicht-magnetisierten Korpern die Sonnenwindwechselwirkung einen
entscheidenden Einfluss. So untersuchten Boesswetter et al. (2010) beispielsweise die
Sauerstoff-Verlustprozesse am Mars, wodurch Riickschliisse auf einen fritheren Mars-
Ozean gezogen werden konnten. Innerhalb einer planetaren Magnetosphire herrschen
iiberwiegend stabile Anstrombedingungen; das umgebende Magnetfeld wird durch den
Planeten erzeugt und ist konstant, das Plasma stromt langsam und gleichméBig an die
Monde heran. Dies ist im Sonnenwind oft anders, hier gibt es viele Fluktuationen, sowohl
in Magnetfeldrichtung und -stirke, wie auch in Dichte und Geschwindigkeit der anstro-
menden Teilchen. Solche teils starken Veridnderungen erfolgen im Sonnenwind binnen
weniger Minuten, so dass sich die Plasmaumgebung eines Korpers auf diesen sehr kurzen
Zeitskalen signifikant dndern kann.

Ein Grofteil der vorangegangenen Arbeiten betrachtete dabei stationére Zustdnde; wih-
rend der Simulation werden die Anstrombedingungen des Sonnenwindes bzw. des um-
gebenden Plasmas konstant gehalten. Jedoch fliegen Raumsonden nicht beliebig schnell,
beispielsweise dauert ein Orbit von Venus Express 24 Stunden, davon benétigt das Durch-
queren des Bereichs hinter der Bugsto3welle, wo kein ungestorter Sonnenwind mehr ge-
messen werden kann, etwa zwei Stunden. In diesem Zeitraum kann sich jedoch der Son-
nenwind stark dndern. In stationiren Simulationen konnen diese Anderungen nicht be-
riicksichtigt werden und bedauerlicherweise liegen meist keine gleichzeitigen und lokalen
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1 Einleitung

Daten des ungestorten Sonnenwinds vor. Mit dynamischen Simulationen wird versucht,
diese Variationen zu beriicksichtigen. Hieraus lassen sich Riickschliisse auf Ubergangs-
zeitskalen ziehen; so zeigten beispielsweise Miiller et al. (2010), dass von der Raumsonde
Cassini gemessene Magnetfelder am Saturnmond Titan aus dem Sonnenwind stammen,
auch wihrend sich Titan bereits wieder in der Saturnmagnetosphére befand. Ein weite-
rer Fall ereignete sich am Mond wihrend des ersten ARTEMIS-Vorbeiflugs am 13. Fe-
bruar 2010, wo wellenartige Strukturen im gemessenen Magnetfeld das jahrzehntelang
bekannte Bild der Mond-Sonnenwind-Wechselwirkung ins Wanken zu bringen drohten.
Die in Abschnitt 4.1 beschriebene dynamische Simulation dieses Vorbeiflugs ermoglichte
jedoch eine Entkopplung der vom Sonnenwind aufgebrachten Stérungen von der eigent-
lichen Wechselwirkung. Fiir Venus bieten dynamische Simulationen gleich zwei Ansatz-
punkte: zum einen wird das Magnetfeld in der Ionosphére regelmidfig in zwei verschie-
denen Zustdnden vorgefunden, die in Abschnitt 2.2.6 niher erlautert werden. Diese wer-
den direkt von den Anstrombedingungen des Sonnenwindes beeinflusst, so dass mit va-
riierender Sonnenwindgeschwindigkeit ein Ubergang dieser Zustéinde herbeigefiihrt wer-
den kann. Die Verdnderungen des Sonnenwindes ermdglichen es auerdem, eine Studie
dhnlich der von Miiller et al. (2010) durchzufiihren, indem versucht wird, die Speiche-
rung von Magnetfeld in der hochleitfahigen Ionosphire bei variablem Sonnenwindma-
gnetfeld nachzuvollziehen. Weitere Fallstudien, wie die Untersuchung einer umgekehrten
By-Komponente auf der Nachtseite der Venus, konnen ebenfalls mit dynamischen Simu-
lationen untersucht werden.

Fiir die Simulationen dieser Arbeit wird der A.I.LK.E.F.-Simulationscode verwendet (Miil-
ler et al. 2011), der in Kapitel 3 noch néher beschrieben wird. Dieser gehort zur Klasse
der Hybrid-Codes: die Elektronen werden als masselose Fliissigkeit betrachtet, Protonen
und schwerere Ionen jedoch werden kinetisch modelliert. Die rdumlichen und zeitlichen
Skalen, die mit diesem Code gut simuliert werden konnen, liegen somit in der Gré3enord-
nung der Protonengyration. Damit ist er ideal geeignet, um globale Wechselwirkungen mit
nicht-magnetisierten Objekten zu simulieren, bei denen die Sonnenwind-Wechselwirkung
in ihrer unmittelbaren Umgebung stattfindet. Fiir eine Untersuchung der Erde wire hin-
gegen die Wechselwirkungsregion, die sich wegen des starken Erdmagnetfeldes auf viele
Erdradien erstreckt, bereits zu grof3. Der Code unterstiitzt auerdem dynamische Veriande-
rungen des anstromenden Sonnenwinds, so dass diese gut in die Simulation eingebracht
werden konnen. Ebenso ist die Verfeinerung der Gitterstruktur moglich: kleinskalige re-
levante Bereiche wie die Venus-Ionosphire konnen so in deutlich erhohter Auflosung be-
rechnet werden, wihrend der Rest des Simulationsgebietes numerisch effizient mit nied-
rigerer Auflosung betrachtet wird.

Zu Beginn dieser Arbeit werden die spiter betrachteten Korper Mond und Venus mitsamt
wichtigen Missionen und Erkenntnissen iiber ihre Plasmawechselwirkung vorgestellt. Der
verwendete A.LLK.E.F.-Simulationscode wird im dritten Kapitel erldutert. Das anschlie-
Bende vierte Kapitel widmet sich ganz den Simulationen; es beginnt mit dem Mond, wofiir
ein Vorbeiflug der ARTEMIS-P1-Sonde nachsimuliert wurde. Anschliefend werden die
Simulationen der Venus beschrieben, wobei zunichst Testszenarien zur Validierung der
Ergebnisse und anschlieBend Resultate aus stationdren und dynamischen Simulationen
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1 Einleitung

prisentiert werden. Am Schluss folgt eine Zusammenfassung der gewonnenen Erkennt-
nisse und ein Ausblick auf mogliche zukiinfige Untersuchungen.
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2 Charakterisierung der betrachteten
Korper

In diesem Kapitel sollen die beiden planetaren Korper vorgestellt werden, die beispielhaft
fiir die Sonnenwindwechselwirkung mit unmagnetisierten Objekten stehen: der Mond und
die Venus. Bei beiden ist die Menge an Erkenntnissen natiirlich abhéngig von den Beob-
achtungen, die gemacht werden konnten. Fiir die Plasmawechselwirkung erfordert dies
meist In-situ-Messungen, die nur mit Raumsonden moglich sind. Daher werden jeweils
ausgewihlte Missionen vorgestellt, die neue Erkenntnisse iiber die jeweilige Plasmawech-
selwirkung geliefert haben. Das Bild dieser Wechselwirkung ist bei beiden Korpern noch
nicht vollstdndig - laufende Mission offenbaren immer wieder neue Details, auch wenn
sich am grundlegenden Wechselwirkungsbild nach einer Vielzahl von Missionen nichts
mehr dndern wird. Im Verlauf dieses Kapitels wird zuerst der Mond vorgestellt, anschlie-
Bend die Venus. Am Ende wird ein Vergleich zwischen den beiden Korpern vorgenom-
men.

2.1 Mond

Wegen seiner unmittelbaren Nihe zur Erde ist der Mond derjenige Himmelskorper, wel-
cher bisher am haufigsten von Raumsonden angeflogen wurde. Aber natiirlich waren auch
sehr viele erdgebundene Beobachtungen moglich, etliche bereits mit dem bloflien Auge
oder frithen Ferngldsern. Diese Beobachtungen fokussierten sich anfangs auf die Bahn-
bewegung und die gut sichtbare Oberflachenstruktur. Somit war auch schon frith die fiir
die Plasmawechselwirkung relevante Tatsache bekannt, dass der Mond iiber keine At-
mosphére verfiigt. Weitere Aussagen konnten jedoch erst mit In-situ-Messungen einiger
Mondmissionen getitigt werden, da Plasmawechselwirkungsprozesse optisch meist nicht
beobachtbar sind.

15



2 Charakterisierung der betrachteten Korper

2.1.1 Missionen

Im Folgenden wird eine Auswahl der fiir die Messung der Plasmawechselwirkung wich-
tigsten Mondmissionen gegeben (Williams 2013).

Vor Beginn des Raumfahrtzeitalters war nicht bekannt, ob der Mond nicht vielleicht, wie
die Erde, tiber ein starkes Dipolfeld verfiigt. Ein solches miisste sich auch in weiter Entfer-
nung zur Mondoberfliche nachweisen lassen. 1958 sollte die erste Raumsonde tiberhaupt,
die sowjetische Luna 1, zum Mond fliegen, verfehlte diesen jedoch um ca. 6000 km. Ein
erhohtes Magnetfeld in diesem Abstand wurde nicht gemessen, so dass bereits hier iiber
die Nicht-Existenz eines lunaren Magnetfelds diskutiert wurde. Die Nachfolgemission
Luna 2 lieferte Magnetfeldmessungen bis zu einem Abstand von 55 km zur Mondober-
flache, wiederum wurden keine Ausschlige des Magnetometers registriert, so dass die
Obergrenze des mutmaBlichen lunaren Magnetfeldes auf 50 nT festgelegt werden konn-
te. Die IMP-1-Mission (Ness et al. 1964), deren eigentliches Ziel die Untersuchung der
Sonnenwindwechselwirkung mit der Erde selbst war, geriet in einer Entfernung von ca.
140 Ry; (Mondradius Ry = 1738 km) in die Ausldufer des Mond-Wakes (Ness 1965) und
war damit die erste Raumsonde, die Anzeichen der Plasmawechselwirkung des Mondes
fand.

1967 startete mit Explorer 35 der erste Mondorbiter, der Plasmainstrumente an Bord hat-
te. Er verblieb bis zur Abschaltung 1973 in einer elliptischen Mondumlaufbahn. Seine
Messungen zeigten u.a. die Abwesenheit eines starken lunaren Magnetfeldes, die Abwe-
senheit einer BugstoBwelle und ebenso die Abwesenheit konzentrierter Magnetfeldlinien,
wie sie bei einem stark leitfihigen Objekt auftreten wiirden. Gefunden wurden hingegen
Bestitigungen des Mond-Wakes. Weitere Messungen im Bereich des Mondes wurden ihm
Rahmen des Apollo-Programms durchgefiihrt, dessen Hauptzweck die erste bemannte
Mondlandung war. Die durch Apollo 12, 14, 15 und 16 aufgestellten Bodenmagnetome-
ter stellten hohe Magnetisierung im Gestein von 3 —327 nT fest (Dyal et al. 1974). Apollo
15 und 16 brachten zudem kleine Satelliten (,,subsatellites*) in eine niedrige (= 100 km)
Mondumlaufbahn, welche u.a. Magnetometer an Bord hatten und so magnetische Teil-
Kartierungen der Mondoberflache ermoglichten (Sharp et al. 1973).

Nach dieser Zeit wurde es deutlich ruhiger im Bereich der Mondforschung, bis 1994
WIND wihrend eines Swing-by-Manovers den Mondwake durchflog und mit besseren
Instrumenten neue Ergebnisse lieferte (Ogilvie et al. 1996). Die nichste lingere Mission
mit Daten zur Sonnenwindwechselwirkung war ab 1998 Lunar Prospektor, welche mit
einem Magnetometer und einem Elektronen-Reflektometer ausgestattet war (Lin et al.
1998). Anschliefend begann, auch dank neuer Raumfahrtnationen, eine neue Welle von
Mondmissionen: Der japanische Orbiter Kaguya (Kato et al. 2010) umkreiste von 2007
bis 2009 den Mond, fast zeitgleich dazu auch die chinesische Sonde Chang’E-1 (Huixian
et al. 2005). Die indische Mission Chandrayaan-1 (Goswami und Annadurai 2008) befand
sich von 2008 bis zum Verlust der Kommunikation 2009 im Mondorbit. Eine noch aktive
Mission ist die ARTEMIS-Mission (Angelopoulos 2011); auf diese wird in Abschnitt 4.1
niher eingegangen.
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2.1 Mond

2.1.2 Plasmawechselwirkung

Der Mond umkreist die Erde mit einer Umlaufzeit von 27.3 Tagen in einem Abstand von
ca. 400000 km, was etwa 62 Erdradien (1 Rg = 6368 km) entspricht. Seine Bahn ist im
Bezug zur Ebene der Ekliptik um 5.1° geneigt, auf der Achse zur Sonne entspricht das
einer Hohe von ca. 5.6 Rg. Damit befindet er sich zwar die meiste Zeit im Sonnenwind,
beim Durchgang hinter der Erde jedoch ca. 4 Tage lang in der Erdmagnetosphire (Dyal
etal. 1974).

Der Mond verfiigt iiber keine dichte Ionosphére und auch iiber keine globale Magneto-
sphidre. Damit ist seine Oberfliche direkt dem Sonnenwind bzw. dem Plasma der Erd-
magnetosphére ausgesetzt, wo die auftreffenden Teilchen absorbiert werden. Auch ist der
Mond kein leitfdhiges Objekt, sondern besonders in Oberflichennihe mit einer Leitfé-
higkeit von ca. 1077 S/m (Dyal et al. 1974) sogar ein guter Isolator. Daher gibt es im Ge-
gensatz zu ionosphirischen oder magnetosphirischen Hindernissen auf der Tagseite keine
nennenswerte Beeintrachtigung der Plasmaumgebung oder des Magnetfeldes. Trotz der
supersonischen Anstrombedingungen entsteht kein Stof3: das Plasma wird absorbiert und
muss daher nicht ausweichen, das Magnetfeld diffundiert wegen der hohen Resistivitiit
schnell durch das Hindernis hindurch.

Auf der Nachtseite ist die Prasenz des Mondes hingegen sehr deutlich festzustellen: Durch
das absorbierte Plasma entsteht hinter dem Mond zunichst ein Vakuum, welches durch
den umgebenden superalfvénischen Sonnenwind nur langsam wieder aufgefiillt werden
kann. Die sich so hinter dem Mond ergebende Struktur mit einer Langenausdehnung von
vielen Mondradien wird als Wake bezeichnet, Abbildung 2.1 skizziert die Situation: Der
eintreffende Sonnenwind wird absorbiert, hinter dem Mond entsteht der Wake (blau).

Diese Wake-Struktur ist geprégt durch eine geringe Teilchendichte und ein gleichzeitig er-
hohtes Magnetfeld (Whang und Ness 1970). Dieser Effekt entsteht durch den Druckgra-
dienten Vp, den die Teilchenkavitdt umgeben von ungestortem Sonnenwind hervorruft,
wie auch in Abb. 2.1 skizziert. Gemal

VpxB
ldia = _T (21)
fiihrt dieser Dichtegradient zu einem diamagnetischen Strom, der das Magnetfeld im in-
neren Wake erhoht (Colburn et al. 1967). Fiir supersonische Geschwindigkeiten wird der
Wake iiber eine Linge von mehreren Mondradien langsam wieder mit Teilchen gefiillt,
der Druckgradient Vp liegt somit zum groBten Teil senkrecht zum Sonnenwind. Anders
sieht es bei langsamen Geschwindigkeiten aus, etwa im Fall des Saturnmonds Rhea, wo
der Druckgradient auch eine starke Komponente parallel zum Anstromplasma hat (Simon
et al. 2012). Im gasdynamischen Fall wire die Auffiillung der Wake-Region symmetrisch,
im Plasma gibt jedoch das Magnetfeld eine Vorzugsrichtung vor, da die eingefrorenen
Sonnenwindteilchen sich nicht senkrecht zu den Feldlinien bewegen konnen. Bei einem
rein sonnenwindparallelen Magnetfeld findet keine Auffiillung des Wakes statt; fiir diesen
Fall ist auch die Erhohung des Magnetfeldes im Wake maximal, da der Dichtegradient,
der das diamagnetische Stromsystem treibt, nicht durch Auffiillung reduziert wird.
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Abbildung 2.1: Skizze der Plasmawechselwirkung des Mondes. Der Sonnenwind wird
an der Mondoberfliche absorbiert, das Magnetfeld diffundiert quasi ohne Beeintrichti-
gung durch das resistive Mondgestein, auf der Tagseite gibt es daher keine signifikanten
Wechselwirkungseffekte. Auf der Nachtseite bildet sich aufgrund der fehlenden Teilchen
der Wake, der langsam durch das umgebende Plasma wiederaufgefiillt wird. Durch den
Druckgradienten entstehen diamagnetische Strome, die das Feld im Inneren des Wakes
verstarken. Auflerhalb des Wakes entsteht die Verdiinnungswelle, wo Dichte und Ma-
gnetfeldstirke reduziert sind.

Verdiinnungswelle

Neben diesem teils vereinfachten Bild der globalen Mond-Plasma-Wechselwirkung ent-
deckten frithere wie aktuelle Missionen noch etliche weitere Vorginge, die an der Vorstel-
lung des scheinbar ,.einfachsten* Falles der Sonnenwindwechselwirkung mit planetaren
Korpern riitteln. Dazu zihlen beispielsweise folgende Effekte (Halekas et al. 2011):

e Mini-Magnetosphiren
Einige der Krustenmagnetfelder sind so stark, dass sie den Sonnenwind &hnlich
wie die Magnetosphire der Erde abschirmen konnen. Jedoch haben diese Mini-
Magnetosphiren Skalen von ca. 20 km und beeinflussen so nicht die groBskalige
Plasmawechselwirkung.

o Sonnenwind-Reflexion
Auch wenn ein GrofBteil des Sonnenwindes an der Oberfliche absorbiert wird,
werden ca. 10-20% der auftreffenden Ionen wieder reflektiert, bis zu 1% hiervon
bleiben dabei geladen. Unter anderem konnen solche Reflexionen an den Mini-
Magnetosphiren entstehen. Solche reflektierten Ionen unterliegen natiirlich den E x
B-Kriften und werden so zu Pickup-lonen, die aufgrund ihrer speziellen Trajektorie
auch direkt hinter dem Mond in den Wake eindringen konnen.

e Schwere Pickup-Ionen
Neben den leichten reflektierten Sonnenwind-Protonen konnen auch schwerere Pickup-
Ionen entstehen. Einerseits kann der auf die Mondoberfliche auftreffende Sonnen-
wind schwerere Teilchen aus der Oberflidche herausschlagen (,,sputtering*), ande-
rerseits wird die diinne neutrale Atmosphire ionisiert und eine Exosphére entsteht,
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aus der ebenfalls schwerere Ionen aufgesammelt werden konnen. Diese werden
verstirkt etliche zehntausend Kilometer stromabwirts gemessen und lassen auch
Riickschliisse auf die Zusammensetzung der Mondoberfliche zu.

o Oberflachenladung

Wie auch Raumfahrzeuge im Sonnenwind l4dt sich die Mondoberfldche elektrisch
auf. Das entsprechende Potential stellt sich so ein, dass ein Gleichgewicht zwischen
an- und abfliefender Ladung entsteht. Wegen der hohen Resistivitidt der Mondober-
fliche kann sich dieses Potential von Ort zu Ort stark unterscheiden; es ist nicht
global einheitlich. Durch eine entstehende Plasma-Schicht oberhalb der geladenen
Oberflache wird diese Ladung jedoch vom umgebenden Plasma abgeschirmt, so
dass diese Ladungen keinen Einfluss auf die entferntere Plasmawechselwirkung
nehmen.

So bleiben also auch auf dem scheinbar bestens erforschen Mond noch viele neue Details
zu finden, die nach und nach das Bild der Plasmawechselwirkung des Mondes vervoll-
stindigen.

2.2 Venus

Als nach dem Mond hellstes Objekt am Nachthimmel konnte die Venus schon friih di-
rekt beobachtet werden. So gelang es u.a. Galileo Galilei 1610, die Phasen der Venus zu
beobachten, ein Beweis, dass diese die Sonne und nicht die Erde umkreist. Anhand des
Venustransits, also des Vorbeiziehens der Venus vor der Sonne, konnten ab der ersten Vor-
ausberechnung 1631 durch Johannes Kepler die Entfernungen im Sonnensystem genauer
angegeben werden. Beim Transit 1761 wurde die Atmosphire der Venus entdeckt. In
spiteren Jahren, kurz vor Beginn des Raumfahrtzeitalters, konnten die hohe Oberflichen-
temperatur von iiber 600 Kelvin, die retrograde Rotation sowie die genaue Entfernung
bestimmt werden. Damit war die Grundlage fiir die bald folgenden Raumfahrtmissionen
geschaffen, von denen einige im Anschluss vorgestellt werden.

Die Venus umkreist die Sonne auf einem Abstand von 0.723 AE, wobei 1 AE der mitt-
lere Abstand Erde-Sonne von ca. 150 Mio. km ist. Mit einem Radius von Ry = 6052 km
ist ihre Grofe vergleichbar mit der der Erde (6368 km). Ein Umlauf der Venus um die
Sonne dauert ca. 244 Tage. Eine Besonderheit der Venus ist ihre retrograde Rotations-
richtung, ihre Eigendrehung verlduft umkehrt zu der der meisten anderen Planeten des
Sonnensystems im Uhrzeigersinn; dies ist sonst nur noch bei Uranus der Fall. Aufierdem
ist diese Rotation sehr langsam, ein Venustag dauert daher ca. 116 Erdtage. Die Ursache
dieser speziellen Rotation ist noch nicht bekannt. Ebensowenig gesichert ist Ursache ei-
ner zweiten Besonderheit, dem Fehlen eines intrinsischen Magnetfelds. Dieses weisen bis
auf Venus und Mars alle Planeten des Sonnensystems auf.
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2.2.1 Missionen

Basierend auf den Erkenntnissen aus erdgestiitzten Beobachtungen wurden die ersten
Raumsonden konstruiert, die die Venus untersuchen sollten. Bevor im Anschluss detail-
lierter auf die Langzeitmissionen Pioneer Venus Orbiter und Venus Express eingegangen
wird, soll hier zunichst ein Uberblick iiber andere Missionen gegeben werden (Williams
2011).

Die sowjetische Mission Venera 4 lieferte 1967 erste direkte Daten wihrend des Sink-
flugs, die Signaliibermittlung endete bei einer Hohe von 24 km. Auch Venera 5 und 6
wurden noch vor Erreichen der Oberfliche zerstort, erst 1970 gelang mit Venera 7 die er-
ste Venus-Landung. Die Ergebnisse iiber Temperatur und Druck konnten zwei Jahre spa-
ter von Venera 8 bestitigt werden. Venera 9, gestartet 1975, teilte sich vor der Landung in
Lander und Orbiter auf und war dadurch das erste Raumfahrzeug auf einer gebundenen
Venus-Umlaufbahn. Bis 1984 folgten weitere Venera-Mission bis Venera 16 und schlief3-
lich zwei Vega-Missionen, die nach Absetzen eines Venus-Landers zum Kometen Halley
weiterflogen.

Die Amerikaner waren beziiglich Venus nicht untitig, jedoch nicht so sehr auf Lander
fokussiert wie die Sowjetunion. Die Sonde Mariner 2 war 1962 die erste, die Messda-
ten von der Venus liefern konnte; sie mal kein intrinsisches Magnetfeld. Viele weitere
Sonden versuchten einen Einschlag bzw. eine Landung auf der Oberfldche, jedoch wa-
ren die ersten Sonden nicht fiir den Oberflachendruck von iiber 90 bar konstruiert. Mari-
ner 5 war mit Plasmainstrumenten ausgestattet und mafl 1967 wiéhrend eines Vorbeiflu-
ges im Abstand von 4000 km Magnetfelder und Plasma. Hierbei wurden durch Radio-
Okkultationsmessungen Erkenntnisse iiber die dichte Ionosphire gewonnen (Kliore et al.
1967). 1978 folge die Langzeitmission Pioneer Venus, wihrend deren Laufzeit bis 1992
nur noch die Magellan-Mission durchgefiihrt wurde, deren Hauptaufgabe von 1990 bis
1994 die Radar-Kartierung der Oberfldche war. Schlussendlich folgte nach Swing-by-
Mandévern von Galileo (1989), Cassini (1997) und MESSENGER (2004) seit 2005 Ve-
nus Express. Die 2010 gestartete japanische Sonde Akatsuki konnte wegen technischer
Fehlfunktionen nicht in einen Venus-Orbit gebracht werden und befindet sich auf einem
Sonnenorbit. Zukiinftig wird auch die geplante Sonde BepiColombo auf dem Weg zum
Merkur wahrscheinlich einen oder mehrere Venus-Flybys durchfiihren.

2.2.2 Pioneer Venus

Pioneer Venus wurde 1978 gestartet, das gesamte Programm bestand aus zwei unabhin-
gigen Sonden, einem Lander und einem Orbiter. Wihrend der Lander auf der Oberfliche
abgesetzt wurde, sollte der Orbiter die Umgebung der Venus analysieren, einschlieflich
deren Plasmawechselwirkung. Im Folgenden wird daher nur der Pioneer Venus Orbiter
(PVO) niher erldutert (Colin und Hall 1977).
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PVO erreichte Ende 1978 den Orbit um Venus, der auf eine Dauer von 24 Stunden gesetzt
wurde. Die Trajektorie von PVO war so gewihlt, dass die Periapsis in Aquatornihe lag,
bei 17°N (Brace und Kliore 1991). Mit dieser Einstellung konnte im Jahresverlauf sowohl
die tag- als auch die nachtseitige Ionosphire durchflogen werden. Die nominale Periap-
sishohe des Orbits betrug 200 km, real erreicht wurden 150 km, die Apoapsis lag bei ca.
66000 km. Abbildung 2.2 zeigt diese anfangliche Trajektorie im Vergleich zu Venus Ex-
press. Nach den ersten neunzehn Monaten der Mission liel man die Periapsis jedoch auf
bis zu 2290 km ansteigen. Zum Missionsende wurde diese Hohe wieder reduziert, so dass
in der letzten Missionsphase ab Mai 1992 zwischen 150 und 250 km erreicht wurden, bis
der Treibstoff aufgebraucht war und die Sonde in die Atmosphire fiel (Brace und Kliore
1991). Wihrend der Phase zwischen 1980 und 1992 waren also keine In-situ-Messungen
der Ionosphire moglich, da die Periapsishohe zu hoch war. Allerdings war dies genau der
Zeitabschnitt, in dem die Sonne ein Aktivitdtsminium hatte, so dass von PVO nur Daten
fiir hohe Sonnenaktivitit vorliegen.

PVO war mit vielen Plasmainstrumenten ausgestattet, darunter (Bauer et al. 1977):

o Jon Mass Spectrometer (OIMS)
Misst Anzahl und Zusammensetzung fiir lonen mit 1-60 amu

o Electron Temperature Probe (OETP)
Misst Elektronentemperatur, -dichte und mittlere lonenmasse kalter Plasmakompo-
nenten, wie sie z.B. in der Ionosphire vorkommen

o Solar Wind Plasma Analyser (OPA)

Bestimmt dreidimensionale Verteilungsfunktionen fiir heife Plasmen von 50—-8000eV /e

fiir Ionen und 1 — 500 ¢V fiir Elektronen

e Retarding Potential Analyser (ORPA)
Bestimmt Dichte, Temperatur und Geschwindigkeit von Ionen sowie Energien und
Dichten von Photoelektronen

o Magnetometer (OMAG)
Misst Magnetfelder mit einer Genauigkeit von +0.06 nT.

Damit war PVO in der Lage, alle wichtigen Plasmaparameter im Sonnenwind und in der
Ionosphére zu erfassen. Eine Zusammenfassung der Ergebnisse dieser Langzeitmission
geben Russell et al. (2006).

2.2.3 Venus Express

Venus Express wurde als Ableger von Mars Express entwickelt, daher sind viele der In-
strumente gleich oder nur leicht an die Venus-Bedingungen angepasst (Svedhem et al.
2009). Die Sonde erreichte die Venus 2006, ihre anfinglich bis 2009 geplante Mission
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O Ekliptik

PVO (1978)
Periapsis: 150 km bei 17° N

VEX (2006)
Periapsis: 185 km bei 78° N

Abbildung 2.2: Die Trajektorien von PVO und VEX im Vergleich (nach Zhang et al.
2006). Die 1978 gestartete PVO-Mission hatte eine minimale Periapsishhe von 150 km
bei 17° nordlicher Breite. VEX, seit 2006 im Orbit, erreicht eine minimale Periapsishohe
von 185km bei 78° nordlicher Breite. Die Lokalzeit der Periapsis und damit auch der
SZA ist abhingig von der Position der Venus auf ihrer Umlaufbahn.

wurde mittlerweile bis 2014 verldngert. Wie schon bei PVO bot sich aus kommunika-
tionstechnischen Griinden ein 24h-Orbit an. Die Trajektorie hat ihre Periapsis nahe dem
Nordpol bei 78°N und bei einer Hohe zunichst zwischen 250 bis 350 km, spiter wurde sie
auf bis zu 185 km abgesenkt. Abbildung 2.2 zeigt die Trajektorie im Vergleich zu PVO.
Venus Express ist unter anderem mit diesen Instrumenten ausgestattet (Svedhem et al.
2009, Barabash et al. 2007, Zhang et al. 2006):

e Jon Mass Analyser (IMA)
Analysiert Ionen im Energiebereich 0.01 —36keV/e

e Electron Spectrometer (ELS)
Analysiert Elektronen im Energiebereich 0.01 — 15keV

o Magnetometer (MAG)
Misst Magnetfelder mit zwei Fluxgate-Magnetometern; eins an einem 1m langen
Ausleger, das andere direkt an der Sonde. Durch diese Anordnung kénnen Storun-
gen durch die Sonde herausgerechnet werden. Die Genauigkeit betrdgt 0.008 nT.

Damit kann auch Venus Express die Plasmaumgebung der Venus messen, in vielen Punk-
ten aufgrund der erhohten Dateniibertragungsrate mit deutlich hoherer zeitlicher Auflo-
sung als PVO, wodurch schon bekannte Effekte noch genauer studiert werden konnen.
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Neue Resultate im Vergleich zu PVO ergeben sich auf dem Gebiet der Plasmawechsel-
wirkung zum einen durch die In-situ-Messung wihrend geringer Sonnenaktivitit (z.B.
Zhang et al. 2007), aber auch durch die andere Trajektorie, die mehr Messungen an den
Polen und Erkundungen der ndheren Nachtseite ermoglicht (z.B. Zhang et al. 2010, Du-
binin et al. 2013).

2.2.4 Ionosphire

Die Atmosphire der Venus besteht zu 96.5% aus CO,, auf der Oberfliche herrscht ein
Druck von 92 bar (Taylor 2006). Dieser im Vergleich zur Erde sehr hohe Druck resul-
tiert primér aus der atmosphérischen Zusammensetzung, durch die Dominanz des Koh-
lendioxids statt Stickstoffs ist die Atmosphére um einiges dichter. Die Plasmaschicht der
Ionosphire entsteht ab der Hohe, an durch Sonnenstrahlung ionisierte atmosphirische
Teilchen nicht sofort rekombinieren und so eine dichte Ionenschicht bilden kénnen. Diese
Hohe liegt auf der Venus bei ca. 120 km, auf der Erde beginnt sie bereits bei ca. 80 km. Der
Hauptbestandteil bis ca. 150 km Hohe ist jedoch nicht COJ, sondern O3, ein Ergebnis der
schnellen Reaktion mit atomarem Sauerstoff (Pitzold et al. 2007). Ab 180 km dominiert
dann O* die Ionosphire, dieser Bereich ist fiir die Plasmawechselwirkung entscheidend.
Die obere Grenze der Ionosphire variiert je nach solarer Intensitéit und Sonnenwindbedin-
gungen, liegt dabei meist zwischen 225 und 375 km am subsolaren Punkt. Die maximale
Dichte betriigt dabei ca. 4 - 10° cm™ bei 140 km (Pitzold et al. 2007).

Die Ionosphire entsteht durch direkte Sonneneinstrahlung, die auf der Nachtseite natiir-
lich fehlt. Von daher war zunichst nicht klar, wieso die von PVO gemessene nachtseitige
Ionosphére iiberhaupt existierte. Wihrend die Tagseite der Venus eine sehr ausgeprigte
und konstante Ionosphire aufweist, sind die Messungen der Nachtseite sehr variabel und
ohne eindeutiges Hohenprofil; die Maximaldichten liegen hier mit 0.3 - 10° cm™ mehr als
zehnmal unter denen der Tagseite (Pétzold et al. 2007). Die hier angetroffenen Ionen sind
zum GrofBteil auf der Tagseite produzierte Ionen: Durch den Druckgradienten im Plasma
zwischen tagseitig mit hoher Dichte vorhandenen Ionen und nachtseitig fehlenden Ionen
werden die tagseitigen Ionen (hauptsédchlich O*) zur Nachtseite beschleunigt, wobei sie
mit 1 — 8km/s sogar superalfvénische Geschwindigkeiten erreichen kénnen (Fox 2008,
Knudsen und Miller 1992). Weitere Ionen werden durch hochenergetische Elektronen
produziert, die Energien von etlichen 10 eV aufweisen und von mehreren Missionen auf
der Nachtseite gemessen wurden (Fox 2008). Ein Teil dieser Ionen kann in die Atmo-
sphire gelangen und dort Teilchen ionisieren. Wihrend hoher Sonnenaktivitit kann der
Anteil der durch Elektronen auf der Nachtseite produzierten Ionen bis zu 25% betragen
(Knudsen und Miller 1992).

Wegen der groBen Abhingigkeit vom tagseitigen Transport ist die Ionenzahl auf der
Nachtseite auch vom Anstromdruck des Sonnenwindes abhingig. Ausgehend von PVO-
Daten unterscheiden Luhmann und Cravens (1991) zwei prinzipielle Fille: Bei niedrigem
Anstromdruck des Sonnenwinds herrschen in der nachtseitigen Ionosphire Dichten von
etwa 10* cm™, was also in der GroBenordnung der VEX-Messungen von Pitzold et al.
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(2007) liegt. Jedoch kommt es hierbei zu ,,Lochern®, starken Dichteeinbriichen um drei
GroBenordnungen mit einer Ausdehnung von ca. 1000 km. Diese Locher gehen einher
mit einem Anstieg des Magnetfeldes und der Elektronentemperatur; das Druckgleich-
gewicht bleibt dabei erhalten, so dass sie als quasi-stationir angesehen werden konnen.
Im Fall von hohem Sonnenwind-Anstromdruck sinken die Teilchendichten im gesam-
ten Bereich auf 10° cm™, liegen also eine GroRenordnung unter den Werten bei hohem
Anstromdruck. Dieses Phinomen wird wegen der so stark gesunkenen Dichte auch als
,,verschwundene Ionosphire* (,,disappearing ionosphere*, Luhmann und Cravens 1991)
bezeichnet. Auch Pitzold et al. (2007) berichten von sehr schwankenden Dichtemessun-
gen fiir die Nachtseite, manchmal habe in den Radio-Okkultationsmessungen gar keine
Tonisation nachgewiesen werden konnen.

2.2.5 Plasmawechselwirkung

Die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit Venus unterscheidet sich von der Situation
an den meisten anderen Planeten unseres Sonnensystems, ist jedoch analog zum Mars,
welcher ebenfalls iiber eine starke Atmosphére und somit auch Ionosphére verfiigt, je-
doch kein starkes intrinsisches Magnetfeld aufweist. Daher bildet bei Mars und Venus die
Tonosphire das Hindernis fiir den Sonnenwind. Dies kann auf zwei Arten erklért werden,
im Teilchen- und im Strombild. Im Teilchenbild betrachtet man ein Sonnenwindteilchen,
welches sich mit der Geschwindigkeit v = u bewegt, wobei u die Hintergrundgeschwin-
digkeit des Plasmas in der Umgebung des Teilchens ist. Die auf das Teilchen wirkende
Lorentzkraft ist unter Verwendung des Frozen-In-Theorems

F, =qE+vxB)=q(-uxB+yxB)=0, 2.2)

das Teilchen bewegt sich also kriftefrei geradeaus. Nun gelangt es in die Nihe des Pla-
neten und damit zu quasi ruhenden Ionen. Damit ist ¥ < v, womit sofort eine ablenkende
Lorentzkraft auf das Teilchen wirkt. Da u reduziert ist, wird auch der Magnetfeldtrans-
port abgebremst, das Magnetfeld staut sich vor dem Planeten auf. Aufgrund der super-
sonischen Situationen bildet sich so schlieflich die BugstoBwelle oder auch Bow Shock
aus. In der Abbildung 2.3 ist dies, von links kommend, die vorderste, dunkelgriine Grenz-
schicht und der Beginn der tagseitigen Plasmawechselwirkung. Im Strombild erklért sich
die Magnetfeldaufstauung durch einen Strom, der durch die unterschiedliche Bewegungs-
richtung der durch die Lorentzkraft abgelenkten Ionen und Elektronen entsteht. Gemaf
des Ampereschen Gesetzes (i j = rot B verstirkt dieser das Magnetfeld.

Hinter der nun entstandenen BugstoBwelle liegt die Magnetosheath, in Abb. 2.3 griin,
die sich durch erhohtes Magnetfeld, erhohte Dichte und geringere Geschwindigkeit aus-
zeichnet; die hohe kinetische Energie des schnellen Sonnenwinds wurde beim Passieren
des Bow Shocks in erhohte Temperatur umgewandelt. Eigentlich bezeichnet die Magne-
tosheath an Planeten wie der Erde den Bereich zwischen Bow Shock und Magnetopause,
hinter der die Magnetosphire beginnt. Diese Bezeichnung wird jedoch auch fiir Planeten
mit sog. induzierter Magnetosphére wie Venus und Mars iibernommen. Der Sonnenwind
wird hier umgeleitet und stromt am Hindernis, der Ionosphire, vorbei, zusammen mit
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Abbildung 2.3: Grundlegende Elemente der Plasmawechselwirkung der Venus. Der an-
strtomende Sonnenwind transportiert das Interplanetare Magnetfeld (IMF). Am Bow
Shock wird der Sonnenwind abgebremst, aufgeheizt und in der Magnetosheath um das
Hindernis, die Ionosphire, herumgeleitet. Die Magnetfeldlinien werden dadurch um das
Hindernis drapiert. Die besonders tagseitig gut ausgeprigte Grenze zwischen Sonnenwind
und planetaren Ionen heifit lonopause.

dem eingefrorenen Magnetfeld. Analog geschieht dies auch bei der Wechselwirkung mit
planetaren Magnetfeldern, nur, dass dann die Magnetosphére das Hindernis darstellt.

Entlang der subsolaren Linie steigt das Magnetfeld nun weiter an, um dann in bzw. vor der
Tonosphire stark abzufallen; an dieser Stelle befindet sich die Magnetic Pile-Up Boundary
(MPB). Eine weitere Grenzschicht ist die lonopause oder auch Ion Composition Boundary
(ICB): hier liegt die Grenze des Sonnenwindes aus der Magnetosheath, wo die Sonnen-
winddichte stark abfillt und die Dichte der planetaren Ionen stark zunimmt. Hinter der
Tonopause folgt, in Abb. 2.3 rot, die Ionosphire, in der quasi nur noch kalte, planetare
Ionen vorliegen.

Der Sonnenwind und damit das mittransportierte Magnetfeld (in der Abb. blau) werden
vor dem Planeten, in der Magnetosheath, verlangsamt, wéhrend um den Planeten herum
der Sonnenwind weiter ohne Abbremsung stromen kann. Dadurch werden die magneti-
schen Feldlinien drapiert, also um das Hindernis herumgebogen; hinter der Venus entsteht
der Magnetotail. Das Feld an den Flanken des Magnetotails verlduft aufgrund der Drapie-
rung parallel oder antiparallel zum anstromenden Sonnenwind, wihrend im Zentrum des
Tails die Feldstirke reduziert ist. Ahnlich dem Mondwake hat der Magnetotail eine Aus-
dehnung von vielen planetaren Radien.

Wenn der Sonnenwind in der Umgebung der Venus auf die planetaren Ionen trifft, werden
diese aufgesammelt. Die Beschleunigung auf ein geladenes Teilchen ergibt sich zu

a=~(E+vxB) 23)
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2 Charakterisierung der betrachteten Korper

bzw. unter Verwendung des Frozen-In-Theorems und der Annahme, dass der konvektive
Anteil des elektrischen Feldes dominiert, ergibt sich

a=S(-uxB+vxB) . (2.4)
m

Es resultiert eine Gyrationsbewegung, von der Simon et al. (2007) am Beispiel von Ti-
tan zeigten, dass diese in der Ebene senkrecht zum Magnetfeld stattfindet, die vom kon-
vektiven elektrischen Feld und der Anstromgeschwindigkeit aufgespannt wird. Auf der
Nachtseite werden die Ionen in der Mitte des Magnetotails fokussiert, was durch die Dra-
pierung des Magnetfeldes bewirkt wird. Hierzu sei angenommen, der Sonnenwind strome
in +x-Richtung und das Magnetfeld liege in +y-Richtung; die Ionen bewegen sich somit
zunéchst in der xz-Ebene. Im Tail ist das drapierte Magnetfeld jedoch in +x-Richtung ori-
entiert; eine Betrachtung der Lorentzkraft auf die Ionen in diesem Gebiet ergibt eine zu-
sétzliche Beschleunigung in Fy-Richtung, welche die lonen immer in die Mitte des Tails
zuriick treibt. Der Ionen-Tail der Venus hat eine sehr hohe Ausdehnung; wihrend einer
giinstigen Konstellation wurde er sogar am L1-Punkt der Erde nachgewiesen (Griinwaldt
et al. 1997), d.h. in ca. 45 Mio. Kilometer Entfernung.

2.2.6 Ionosphirische Magnetisierung

Der Effekt von magnetisierter und unmagnetisierter Ionosphire wurde durch die PVO-
Mission entdeckt; einen guten Uberblick iiber den diesbeziiglichen Stand geben Russell
et al. (2006) sowie insbesondere Luhmann und Cravens (1991). Demnach entscheidet
das Druckverhiltnis zwischen anstromendem Sonnenwind (im Wesentlichen dessen An-
stromdruck) und Ionosphire (hier der thermische Druck) tiber die Hohe der Ionopause:

2

va
”:kaTsw + pxwufw + 2# = ”[kBT[ . (25)
0

Hierbei bezeichnet n die Teilchenzahldichte, kz die Boltzmann-Konstante, 7 die Tempe-
ratur, p die Massendichte, u die mittlere Geschwindigkeit und B das Magnetfeld; Sonnen-
windgrofen tragen den Index sw, ionosphérische Groen den Index i. Prinzipiell miissten
natiirlich beide Seiten dieser Druckgleichung aus denselben Termen bestehen, jedoch sind
die ionosphérischen Ionen quasi in Ruhe und die Ionosphiére (zunéchst) feldfrei, so dass
nur noch der thermische Druck bestehen bleibt. Die linke Sonnenwind-Seite von GI. (2.5)
ist vom Anstromdruck dominiert, wegen der geringen Teilchenzahldichte und des gerin-
gen Magnetfeldes fallen der erste und dritte Term nur wenig ins Gewicht; der Anstrom-
druck ist im Sonnenwind etwa ein bis zwei Grolenordnungen hoher als magnetischer und
thermischer Druck. Der Sonnenwind ist es auch, der in Zeitskalen von Minuten starke
Anderungen durchlaufen kann, da die Anstromgeschwindigkeit und auch -dichte schnell
fluktuieren konnen. Die rechte ,,jonospharische* Seite von Gl. (2.5) dndert sich mit Dichte
und Temperatur der lonosphire. Da die Atmosphdre fiir bisherige Beobachtungszeitriume
als konstant angenommen werden kann, ergeben sich Anderungen der Ionosphire durch
Anderungen der Tonisationshiufigkeit, die durch die Intensitit der Sonnenstrahlung und
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2.2 Venus

Tabelle 2.1: Eigenschaften des magnetisierten und unmagnetisierten Zustands der Venus-
Tonosphire (nach Luhmann und Cravens 1991).

Unmagnetisiert Magnetisiert
Tonopausenhohe > 300 km < 300km
Ionopausenbreite ~ 20km ~ 80km

Tonospirisches Magnetfeld ~ Nur Flux-Ropes GroBskaliges Feld bis zu 150 nT
Nachtseitige Ionosphire  stark, n, ~ 10*cm™  schwach oder gar nicht vorhanden

damit durch den 11jdhrigen Sonnenzyklus bestimmt wird. Es bedarf also Langzeitmissio-
nen wie PVO und VEX, um hier Verdnderungen in situ messen zu konnen.

Die Tonopause, der Ubergang vom Sonnenwind zur Tonosphire, bildet sich in der durch
das Druckgleichgewicht bestimmten Hohe. Da das Magnetfeld an den Sonnenwind ge-
koppelt ist, dringt es zunéchst nicht in die Ionosphire ein. Die lonopause bildet einen
scharfen Ubergang zwischen beiden Bereichen, die Tonosphiire ist dann im unmagneti-
sierten Zustand. Wenn der thermische Druck aber zu gering ist, dringt das interplanetare
Magnetfeld in die Ionosphire ein und trégt dort zur Erhohung des Gesamtdrucks bei, der
magnetisierte Zustand entsteht (Luhmann und Cravens 1991). Tabelle 2.1 gibt eine Uber-
sicht tiber die Eigenschaften beider ionosphérischen Zustinde, Abbildung 2.4 zeigt die
Situation schematisch.

Im magnetisierten Zustand befindet sich die Ionopause auf geringerer Hohe, ist breiter
und der Ubergang zwischen Sonnenwindregion und Tonosphire ist somit nicht so ein-
deutig wie im unmagnetisiertem Fall. Brace und Kliore (1991) zeigten mit PVO-Daten,
dass die Ionosphire bei steigendem Anstromdruck nur bis zu einer Ionopausenhohe von
ca. 300 km nachgibt und diese Hohe auch bei deutlich stirkerem Druck behilt. Begriin-
det wird dies durch den Anstieg der Kollisionen, die beim Sonnenwind zu einer stirke-
ren Massenbeladung und damit zu Abbremsung fiihren, wodurch der auf die Ionosphére
wirkende Druck reduziert wird. Auch konnten die in erhohter Zahl vorhandenen Neutral-
teilchen dafiir sorgen, dass die Frozen-In-Bedingung ihre Giiltigkeit verliert und sich das
Magnetfeld diffusiv in die Ionosphire ausbreitet (Elphic et al. 1981).

Auch wenn die Ionosphére im unmagnetisierten Zustand im Wesentlichen feldfrei ist,
werden doch noch magnetische Flussrohren (,,magnetic flux ropes*) gemessen. Dies sind
kleinskalige Magnetfeldkonfigurationen, die sich im ansonsten feldfreien Bereich der Io-
nosphire befinden. Besonders viele dieser Flussrohren finden sich den PVO-Messungen
zufolge in den tieferen Bereichen der Ionosphire zwischen 200 km und 160 km Hohe
(Luhmann und Cravens 1991).

Die VEX-Mission brachte auf dem Gebiet der Magnetisierung wenig neue Erkenntnisse,
was insbesondere am polnahen Perihel der VEX-Flugbahn liegt; hierdurch kénnen keine
In-situ-Messungen der dquatorialen Ionosphire durchgefiihrt werden. Weiterhin ist auch
die Perihelhohe groBer als die von PVO, so dass keine Messungen der tieferen Ionospha-
re moglich sind. Dafiir kann VEX zu Zeiten geringer Sonnenaktivitdt messen, wihrend
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Schneller
Sonnenwind

Bow Shock

Oberfliache

Langsamer
Sonnenwind

Abbildung 2.4: Magnetisierungszustinde der Venus: Bei schnellem Sonnenwind (oben)
ist die Grenze der Magnetfeldaufstauung (Magnetic Pileup Boundary, MPB) nah an der
Oberflache bei ca. 300 km, die Ionosphire befindet sich im magnetisierten Zustand. Fiir
langsameren Sonnenwind (unten) liegt die MPB héher als 300 km, die darunter liegende
Ionosphire ist im Wesentlichen feldfrei bis auf kleinskalige magnetische Flussrohren; dies
wird als unmagnetisierter Zustand bezeichnet.

PVO wegen der durchgefiihrten Bahnénderungen nur zu Zeiten starker Sonnenaktivitit
in situ messen konnte. Eine statistische Auswertung der Magnetisierungszustinde aus
VEX-Daten wurde von Angsmann et al. (2011) durchgefiihrt. Hierbei wurden héufiger
magnetisierte Zustinde gefunden als wihrend der PVO-Mission, was daran liegt, dass die
PVO-Messungen im solaren Maximum und die VEX-Messungen im solaren Minimum
stattfanden: Im solaren Minimum ist die ionisierende Sonnenstrahlung geringer und da-
her die Ionosphire der Venus schwicher, so dass es hdufiger zu magnetisierten Zustianden
kommit.

Beiden Langzeitmissionen war gemein, dass sie die lonosphére nur alle 24 Stunden pas-
sieren konnen. Da Ubergiinge zwischen den beiden Zustinden auf kiirzeren Zeitskalen
stattfinden, beispielsweise auf Minutenzeitskalen durch sonnenwindbedingte Verdanderun-
gen, kann iiber die Ubergangshiufigkeiten oder die Zeitskalen der Ubergange anhand der
Daten nicht viel ausgesagt werden. Dies ist der Ansatzpunkt fiir die in Kapitel 4.2 vorge-
stellten Simulationen.

2.3 Vergleich der Wechselwirkungen

Vom Standpunkt der Plasmawechselwirkung sind die Venus und der Mond zunichst zwei
scheinbar sehr unterschiedliche Objekte: Der Mond ist ein resistiver Korper ohne Iono-
sphire, auf den der Sonnenwind ungehindert auftrifft und durch den das Magnetfeld ein-
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2.3 Vergleich der Wechselwirkungen

fach hindurch diffundiert; bei der Venus stellt die starke Ionosphére hingegen ein Hinder-
nis fiir Magnetfeld und Sonnenwind dar, es entstehen ein Bow Shock und ein magneti-
scher Tail. Wie im Verlauf dieses Kapitels bereits beschrieben, fiihrt dies natiirlich zu Un-
terschieden in der Wechselwirkung, beide Korper werden iiblicherweise in verschiedene
Wechselwirkungsklassen eingeordnet. Jedoch gibt es auch etliche Gemeinsamkeiten, die
eine gemeinsame Betrachtung im Rahmen dieser Arbeit moglich machen und auch beide
Korper von vielen anderen im Sonnensystem abgrenzen.

Zunichst verfiigen weder Venus noch Mond {iiber ein intrinsisches Magnetfeld. Das be-
deutet, dass der Sonnenwind in unmittelbare Nihe der beiden Korper gelangen kann: bei
der Erde beispielsweise wird er schon bei ca. 10 Erdradien an der Magnetopause gestoppt,
wihrend er bei Venus bis auf weniger als 300 km an den Planeten herangelangt und den
Mond sogar direkt erreicht. Somit hat eine Variation des Sonnenwindes direktere Auswir-
kungen auf die Plasmawechselwirkung am Objekt selbst, die Dichte und Geschwindkeit
des Sonnenwinds sowie die Richtung des Sonnenwindmagnetfeldes spiegeln sich in den
Ausprigungen der jeweiligen Wechselwirkungsstrukturen wider.

Das umgebende Plasma ist auerdem in beiden Féllen stark supersonisch, superalfvénisch
und supermagnetosonisch, die jeweiligen Machzahlen liegen etwa zwischen 5 und 10. Da-
mit unterscheiden sich diese Fille von innermagnetosphérischen Monden wie Rhea oder
Titan am Saturn, die von langsamen, magnetosphdrischen Plasma umstromt werden. Bei
Mond und Venus hat die schnelle Anstromgeschwindigkeit jeweils die Ausbildung einer
langen nachtseitigen Storung zur Folge, die sich iiber viele Mond- bzw. Planetenradien
hinzieht: dem Mond-Wake bzw. dem Venus-Tail. Bei langsamerer Umstromung ist zwar
auch ein Wake vorhanden, dieser wird aber beispielsweise bei Rhea in deutlich kiirzerem
Abstand wieder aufgefiillt (Roussos et al. 2008).

Der Abstand der Orbits von Erde/Mond und Venus betrégt ca. 41 Mio. km. Dies klingt
zundchst sehr viel, in astronomischen Einheiten ist dieser Abstand mit 0.28 AE jedoch
recht klein. Fiir die Wechselwirkung bedeutet dies, dass beide Korper einem sehr dhnli-
chen Sonnenwind ausgesetzt sind, die Anstrombedingungen an der Venus sind statistisch
zwar etwas stirker als die an der Erde bzw. am Mond, jedoch liegen alle Parameter in
derselben Groflenordnung.

Auch die Lingenskalen an beiden Objekten sind vergleichbar: mit einer Ionentréigheits-
ldnge im Sonnenwind von jeweils etwa 100 km liegen die Wechselwirkungsgebiete von
Mond und Venus bei 50-200 Ionentrigheitslingen. Die Plasmawechselwirkung spielt sich
somit in beiden Fillen auf mittelgroen Lingenskalen ab, in denen die asymmetrischen
Gyrationseffekte der einzelnen Teilchen relevant sind. Dies wire beispielsweise bei der
Betrachtung der Erde aufgrund ihres starken Magnetfeldes nicht mehr der Fall.

Somit weisen Venus und Mond, trotz fundamentaler Unterschiede, auch viele Gemein-

samkeiten auf, so dass diese besonders in Bezug auf Sonnenwinddynamik gut verglichen
werden konnen.
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3 Der Hybrid-Code A.L.LK.E.F.

Samtliche in dieser Arbeit beschriebenen Simulationen wurden mit dem Hybrid-Plasma-
simulationscode A.LLK.E.F. durchgefiihrt, wobei der Name des Codes fiir ,,Adaptive lon
Kinetic Electron Fluid“ steht. Dieser Code wurde von Miiller et al. (2011) als Weiter-
entwicklung des Codes von Bagdonat und Motschmann (2002b) entwickelt. Dabei wur-
de die Plasmabeschreibung beibehalten, jedoch die Numerik signifikant verbessert, was
zusammen mit der Parallelisierung des Codes und der Verwendung der (auf Wunsch ad-
aptiven) Gitterverfeinerungstechnik deutlich aufwindigere Simulationen erlaubt als noch
mit dem Vorgingercode moglich. Im Folgenden werden zunéchst das Hybrid-Modell und
anschliefend die Vorgehensweise des Codes beschrieben.

3.1 Grundlagen des Hybrid-Codes

Zur numerischen Beschreibung eines Plasmas gibt es prinzipiell drei verschiedene Ansiit-
ze, jeder davon ist bereits in verschiedenen Simulationscodes implementiert wurden. Die
Beschreibungsmoglichkeiten unterscheiden sich jeweils nach den verwendeten Niherun-
gen und ihrer numerischen Komplexitit, wodurch wiederum die Grofe des Einsatzgebie-
tes festgelegt wird.

Das Modell mit den meisten Niherungen ist der magnetohydrodynamische (MHD) An-
satz. Das Plasma im Weltraum besteht aus ionisierten Teilchen, die kaum zusammensto-
Ben und trotzdem {iiber ihre elektromagnetische Kopplung kollektive Effekte ausbilden.
Wegen dieser Kopplung ist es moglich, das Plasma als Fliissigkeit zu beschreiben: Ein-
zelne Teilchen werden nicht betrachtet, sondern nur lokal gemittelte Eigenschaften des
Plasmas (Ladung, Dichte, Geschwindigkeit, Temperatur) berechnet. Dieser Ansatz ist be-
sonders fiir sehr grole Objekte praktikabel, an denen die nicht beschriebene Dynamik der
Einzelteilchen keine signifikanten Auswirkungen hat. Ein solches System ldsst sich iiber
die Vlasov-Gleichung

0uf +10,f + LB +vx B, f =0 3.1

in Verbindung mit den Maxwellgleichungen beschreiben. Hierbei bezeichnet f(x, v, ) die
Verteilungsfunktion des Plasmas.
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3 Der Hybrid-Code A.LLK.E.F.

Den genau umgekehrten Einsatz verfolgen Einzelteilchencodes, die alle Teilchen, im Son-
nenwind also Protonen und Elektronen, kinetisch beschreiben. Hierdurch wird die phy-
sikalisch genaueste Reprisentation eines Plasmas abgebildet. Die Beschrinkungen lie-
gen hierbei insbesondere in der Rechenzeit: wie weiter unten bei der Beschreibung des
A.LK.E.F.-Codes noch genauer erldutert wird, ist die Maximalldnge eines einzelnen Zeit-
schritts vom Gyroradius der betrachteten Teilchen abhingig. Wegen ihrer geringeren Mas-
se ist dieser bei Elektronen deutlich kleiner als bei Ionen, so dass fiir Prozesse, die auf Io-
nenzeitskalen ablaufen, ein Vielfaches mehr an Zeitschritten benotigt wird. Daher eignen
sich Vollteilchencodes besonders fiir kleine Gebiete oder Zeitskalen, in denen Elektro-
neneffekte eine Rolle spielen. Oft wird dabei nicht das eigentliche Masseverhiltnis von
Elektronen und Protonen von 1 : 1836 verwendet, sondern ein deutlich kleineres; Birch
und Chapman (2002) verwenden beispielsweise 1 : 20.

Der Hybrid-Ansatz wihlt einen Mittelweg aus beiden Vorgehensweisen: Die schwereren
Protonen werden als Einzelteilchen kinetisch betrachtet, wihrend die Elektronen als mas-
selose, ladungsneutralisierende Fliissigkeit betrachtet werden. Dieser Ansatz ermoglicht
Berechnungen auf Zeit- und Langenskalen der Protonengyration sowie eine Betrachtung
der durch Protonen und schwereren Teilchen erzeugten kinetischen Effekte. So konnten
mit A.LLK.E.F. und dessen Vorgénger u.a. bereits Kometen (Bagdonat und Motschmann
2002a), Mars (BoBwetter et al. 2004), die Saturnmonde Titan (Simon und Motschmann
2009) und Enceladus (Kriegel et al. 2009) sowie der Merkur (Miiller et al. 2012) simuliert
werden.

Die folgenden Niherungen werden im Simulationscode verwendet (Bagdonat 2005):

e Quasi-Neutralitit
Diese ist eine gute Niherung fiir Frequenzen unterhalb der Plasmafrequenz

2
Wpe = 1 fﬂ (3.2)
€m,

und Lingenskalen oberhalb der Debye-Linge

T
Ap = |22 . 3.3)
eln,

Im erdnahen Sonnenwind mit 7, = 5cm™ und einer Temperatur von T = 10°K
liegt die Plasmafrequenz in der GroBenordnung w,, ~ 10° s~ und die Debye-Léinge
Ap ~ 30m. In den Simulationen werden Zeitskalen von Minuten bis Stunden be-
trachtet und Léngenskalen von vielen Kilometern, womit diese Ndherung hier gut
gerechtfertigt ist.

e Masselose Elektronen
Die Ruhemasse der Elektronen wird im Code vernachlidssigt, m, = 0. Da die unter-
suchten Phéanomene sich auf rdumlichen und zeitlichen Skalen der Ionen ereignen,
stellt auch diese Ndherung hierfiir keine Einschréinkung dar.
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e Keine Verschiebungsstrome
Gemail der sog. Darwin-Néherung wird der Verschiebungsstrom im Ampere’schen

Gesetz vernachldssigt;
VXB= ‘+1d£ 3.4
2THIT 3y ' -
&4
=0
Diese Néherung bewirkt, dass der Code nur fiir niedrige Frequenzen anwendbar ist,
dies ist bei den hier zu betrachtenden Weltraumplasmen der Fall.

Unter Verwendung dieser Ndherungen ergibt sich fiir das elektrische Feld die explizite

Gleichung
VXB)xXB Vp,
JIXBXB Ve ng.p (3.5)

=Zi = =

—— HoPe Pe Ho
—_—
2 (3) )

Das elektrische Feld besteht also aus folgenden Termen:

1. Konvektiver Term
Dieser Term beschreibt das durch die Plasmabewegung im Magnetfeld erzeugte
elektrische Feld. Im ungestorten Sonnenwind ist nur dieser Term mafgeblich und
erzeugt das elektrische Hintergrundfeld.

2. Hall-Term
Dieser Term wird bei starken Anderungen des Magnetfeldes wichtig, beispielsweise
am Bow Shock oder bei stark gekriimmten Feldlinien.

3. Druckterm
Dieser Term beschreibt die Wirkung des Elektronendrucks auf das Plasma, was
besonders bei hohen Gradienten in der Ladungsdichte relevant wird, z.B. bei der
Venus-lonosphire oder auch der Wake-Region des Mondes.

4. Resistivititsterm
Dieser Term beschreibt die Verdnderung des Magnetfeldes durch resistive Effekte.
Im idealen Plasma gibe es diese Effekte nicht, im realen Sonnenwind wéren sie
sehr gering. Jedoch wird dieser Term bei der Beschreibung resistiver Hindernisse
wie dem Mond benétigt.

Der Elektronendruck p, wird iiber die adiabatische Zustandsgleichung beschrieben;

Pe = Pe,()( Pe ) . 3.6)
pc,O

Dabei sind p, der anfingliche Elektronendruck und p. die anfiangliche Ladungsdichte,

die hier wegen der Annahme von Quasi-Neutralitdt eingesetzt werden kann. «k = (f +2)/f

ist der Adiabatenexponent mit der Zahl der Freiheitgrade f. Fiir ein freies Gas wire f = 3

und x = 5/3, jedoch ist im Plasma wegen der eingeschriankten Bewegung senkrecht zum
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3 Der Hybrid-Code A.LLK.E.F.

Magnetfeld die Zahl der Freiheitsgrade auf 2 reduziert, wodurch sich also x = 2 ergibt
(BoBwetter et al. 2004). Das magnetische Feld wird tiber das Faraday’sche Gesetz aus
dem elektrischen Feld berechnet,

08 VXE 3.7

i XL . 3.7
Damit beinhaltet das Magnetfeld prinzipiell die gleichen Terme wie das elektrische Feld,
aufgrund der Annahme adiabatischer Elektronen entfillt jedoch der Elektronendruckterm,
somit ergibt sich

9B (VXB)xB 0
—:VX(%XE)—VX(—)—VX(—VXE) . (3.8)
or HoPe Ho

Damit werden die Fortschreibungen der elektromagnetischen Felder durchgefiihrt. Die
Anfangsbedingungen ergeben sich aus den Maxwell-Gleichungen VE = p/gy = 0 (we-
gen Quasineutralitit) und VB = 0. Aufgrund numerischer Fehler wird im Verlauf der
Simulation jedoch VB = 0 nicht exakt erfiillt; als weitere Neuerung im A.LLK.E.F.-Code
wird daher das Magnetfeld iiber einen speziellen Algorithmus (,,divergence cleaning*)
modifiziert, so dass die Abweichungen der Divergenz in Gréenordnungen unterhalb der
Stromdichte liegen und somit vernachlissigbar sind.

3.2 Arbeitsweise des Codes

In diesem Abschnitt wird die Arbeitsweise von A.LLK.E.F. vorgestellt. Weiterfithrende
Beschreibungen der Simulation finden sich bei Miiller (2011) und Bagdonat (2005).

3.2.1 Grundlegende Abliufe

Dem Code muss zunéchst ein Simulationsgitter vorgegeben werden, welches den gesam-
ten zu simulierenden Bereich umfasst und kartesisch ist. Krummlinige Gitter, wie bei-
spielsweise bei Simon et al. (2006) beschrieben, lassen sich in A.ILK.E.F. nicht mehr ver-
wenden. Der Hybrid-Code berechnet an den Knoten des Simulationsgitters die Momente
der Verteilungsfunktion sowie die elektromagnetischen Felder. Fiir die Teilchen wird das
Particle-In-Cell-Modell verwendet, welches in Abb. 3.1 skizziert ist: Die roten Teilchen
konnen sich an beliebigen Orten innerhalb der Simulationsbox aufhalten und sind nicht an
die Gitterknoten gebunden. Die auf sie wirkenden Krifte werden durch Interpolation von
den umgebenden Gitterknoten berechnet, wobei das ,,Cloud-In-Cell“-Schema verwendet
wird, ein Gewichtungsmodell erster Ordnung. Da die Krifte auf die Teilchen nur von den
Gitterknoten und nicht auch von anderen Teilchen kommen, handelt es sich also hierbei
um einen ,,Particle-Mesh*““-Code.

Die Berechnung erfolgt zu diskreten Zeitschritten; nach einer anfinglichen Initialisierung
werden die folgenden Arbeitsschritte zu jedem Zeitschritt wiederholt:
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Abbildung 3.1: Veranschaulichung des Particle-In-Cell-Modells: Die roten (Makro-)Parti-
kel konnen sich frei zwischen den Zellen wie auch innerhalb der Zellen bewegen und sind
nicht auf die Gitterknoten beschrinkt. Zur Bestimmung der wirkenden Krifte werden die
elektromagnetischen Felder von den Gitterknoten auf die Teilchenpositionen interpoliert.

1. Bewegung der Teilchen
Die Bewegungsgleichung der Teilchen werden iiber die explizite Leap-Frog-Methode
berechnet und die Teilchen werden auf ihre neuen Positionen gesetzt

2. Momente sammeln
Aus den neuen Teilchenpositionen werden die Momente der Verteilungsfunktion
(p, u,...) auf den Gitterknoten bestimmt

3. Felder berechnen
Auf den Gitterknoten werden mit den aktualisierten Momenten die Felder (B, E)
neu berechnet

4. Krifte bestimmen
Die neuen Feldstdrken werden auf die Teilchenkoordinaten interpoliert und die wir-
kenden Krifte berechnet

Ublicherweise sollte eine Simulation so lange laufen, bis ein quasi-stationirer Zustand
erreicht ist. Je nach Situation und gewihltem Zeitschritt kann dies etwa 5000 bis iiber
100000 Zeitschritte dauern.

3.2.2 Gitterverfeinerung

Als Neuheit des A.ILK.E.F.-Codes kann das verwendete Simulationsgitter nun nahezu be-
liebig verfeinert werden. Dabei wird eine Zelle in 8 Zellen aufgeteilt, die Zellgroie wird
dadurch halbiert, die Auflésung verdoppelt. Dies kann auch mehrmals wiederholt wer-
den, so entstehen mehrere Verfeinerungsstufen oder -level. Fiir die Simulation von Pla-
neten mit lonosphére wie der Venus ist es beispielsweise moglich, die ionospharischen
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Abbildung 3.2: Beispiel zur Gitterverfeinerung des A.LLK.E.F.-Codes: Die schwarzen,
blauen und griinen Rechtecke stehen jeweils fiir Simulationsblocke der Stufen 0, 1 und 2.
Der rote Kreis markiert den vorgegebenen Bereich, der mit hochster Auflésung berechnet
werden soll.

Gitterzellen sehr fein aufzulosen, um entsprechende Prozesse gut beobachten zu konnen.
Diese Gitterverfeinerung kann entweder voreingestellt werden, so dass sie bereits beim
Start der Simulation aktiv ist, oder der Code kann anhand vorgegebener Werte ermitteln,
an welchen Stellen eine Verfeinerung sinnvoll ist. In Abbildung 3.2 ist eine beispielhafte
Simulationsbox skizziert. Dabei soll der rote Kreis mit der zweiten Verfeinerungsstufe
(Level 2) berechnet werden. Die schwarzen, blauen und griinen Rechtecke stehen da-
bei jeweils fiir ganze Simulationsblocke der Verfeinerungsstufen 0, 1 und 2. Jeder Block
beinhaltet unabhingig vom Level dieselbe Anzahl an Gitterzellen, z.B. 10 pro Richtung,
deren GroBe entsprechend denen der Blockgrofle mit jeder Verfeinerungsstufe halbiert
wird. Ein einzelner Block kann nur jeweils in Viertel (bzw. Achtel im dreidimensionalen)
unterteilt werden; feinere Unterteilungen sind nicht moglich. Daher kann es, wie in der
Abbildung zu sehen, dazu kommen, dass der letztendlich verfeinerte Bereich nicht exakt
den Proportionen des zu verfeinernden Gebietes entspricht. Um den Bereich der hochsten
Verfeinerungsstufe muss ein Bereich mit einer um eine Stufe niedrigeren Verfeinerung
existieren, da Spriinge von mehr als einer Verfeinerungsstufe numerisch nicht sinnvoll
sind und zu Instabilitéiten fithren konnen. Eine Verwendung von mehr Root-Blocken, also
Simulationsblocken mit Level 0, und dafiir weniger Zellen pro Block, ermoglicht mehr
Flexibilitdt bei den Verfeinerungsgebieten. Allerdings steigt durch mehr Blocke auch der
Kommunikationsaufwand im Code und die Rechenzeit kann ansteigen. Da eine einzelne
CPU nicht weniger als einen Block berechnen kann, sollte eine Simulation mindestens so
viele Blocke aufweisen, wie CPUs zu ihrer Berechnung verwendet werden.

Aus der Abbildung 3.2 lisst sich noch eine weitere Abschidtzung gewinnen: Skizziert
sind 9 Bereiche mit Level 0, 8 mit Level 1 und 16 mit Level 2, insgesamt also 33 von
der Zellenzahl her gleichgrole Bereiche. Wiirde man die Auflosung der griinen Level-
2-Bereiche auf der gesamten skizzierten Box herstellen, erhielte man 192 Bereiche, also
rund sechsmal so viele. Dieser Faktor ist in der dreidimensionalen Simulation nochmal
deutlich hoher. Der groBe Vorteil der Verfeinerungstechnik liegt in der Einsparung in den
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nicht verfeinerten Bereichen, die dann eine deutlich grobere Auflosung aufweisen, als sie
fiir ein nicht-verfeinertes Gitter angesetzt wiirde. Miiller et al. (2010) ermittelten fiir eine
Merkur-Simulation einen Zeitgewinn um Faktor 71 fiir eine Simulation mit drei Verfei-
nerungsstufen gegeniiber einer Simulation mit identischer hochster Auflosung und ohne
Verfeinerung, wobei die sichtbaren Unterschiede beim Vergleich der resultierenden Plots
marginal waren. Erst diese Verfeinerungstechnik macht manche Simulationen realistisch
moglich, auch fiir die hier vorgestellten Venus-Simulationen ist sie essentiell.

Ein weiterer moglicher Zeitgewinn ist jedoch nicht im A.I.LK.E.F.-Code enthalten: die An-
passung des Zeitschritts an die Zellgrole. Der minimale Zeitschritt ergibt sich durch das
Courant-Kriterium, welches besagt, dass sich fiir eine stabile Simulation ein Teilchen in
einem Simulationszeitschritt nicht weiter als eine Gitterzelle bewegen darf. Bei physika-
lisch gleicher Situation wird der Zeitschritt also durch die Grofe der kleinsten Gitterzelle
bestimmt. Neben dem zusiitzlichen Rechenaufwand fiir mehr Zellen und Teilchen muss
bei Hinzufiigung einer zusitzlichen Verfeinerungsstufe also auch der Zeitschritt halbiert
werden, was die bendtigte Rechenzeit zum Erreichen des stationdren Zustands verdop-
pelt. Die Anpassung des Zeitschritts wurde nicht eingebaut, da die Zeitersparnis haupt-
sdchlich aus den nicht-verfeinerten Gitterzellen kommen wiirde. Da sich die Anzahl der
Gitterzellen pro Volumen mit jedem Verfeinerungslevel verachtfacht, ist es jedoch so, dass
das hochste Verfeinerungslevel fiir die meisten berechneten Situationen die Mehrzahl an
Zellen und Teilchen verlangt; dem recht geringen Zeitgewinn durch Weglassen einiger
Zeitschritte in den grob aufgelosten Bereichen stiinde jedoch ein hoher Aufwand zur Im-
plementierung dieser Technik gegeniiber sowie hochstwahrscheinlich mit asynchronen
benachbarten Gitterzellen eine weitere Quelle fiir instabile Simulationen. Auf die Imple-
mentierung dieser Technik wurde daher bewusst verzichtet.

3.2.3 Sonnenwind

Zu Beginn einer Simulation ist die Simulationsbox komplett mit Sonnenwind gefiillt, aus-
genommen im Hindernis. Dieser verfiigt bereits iiber die gewihlte Geschwindigkeit und
eine Maxwell’sch verteilte Temperatur. In jedem Zeitschritt wird ebensolcher Sonnen-
wind an den Einstrom-Boxrédndern eingefiigt, iiblicherweise also nur am -x-Rand. Aus
numerischen Griinden werden alle Teilchen nicht einzeln betrachtet, sondern zu Makro-
teilchen zusammengefasst. Jedem Makroteilchen ist ein spezifisches Gewicht zugeord-
net, welches angibt, wieviele echte Teilchen es reprisentiert. Die Bewegungsberechnung
wird nur fiir diese Makroteilchen vorgenommen, was vor allem auf Grund des reduzierten
Speicherbedarfs und der reduzierten Rechenzeit notwendig ist. Dabei wird pro Zelle eine
optimale Teilchenzahl vorgegeben, an der auch in verfeinerten Zellen festgehalten wird.
Diese Teilchenzahl pro Zelle ist folglich ein rein numerischer Parameter, der nichts iiber
die tatsdchlich vorhandene Ladung bzw. echte Teilchenzahl im Zellgebiet aussagt. Mehr
Teilchen pro Zelle verringern das thermische Rauschen, allerdings erhoht sich auch die
Rechenzeit, so dass hier eine Abwigung getroffen werden muss. Ublicherweise werden
fiir Sonnenwind-Situationen mit dem A.L.LK.E.F.-Code 50-100 Teilchen pro Zelle verwen-
det, mit dem Vorgéngercode waren es ca. 10 Teilchen. Diese Erhéhung wurde einerseits

37



3 Der Hybrid-Code A.LLK.E.F.

durch die verbesserten Teilchenroutinen des A.IK.E.F.-Codes moglich, wodurch die Be-
wegungsrechnungen schneller durchgefiihrt werden konnen, andererseits auch durch die
Parallelisierung und damit die Verwendung vieler parallel rechnender Prozessoren und
der Verfiigbarkeit von mehr Arbeitsspeicher fiir die Teilchen.

Die optimale Teilchenzahl pro Zelle ist dabei ein Richtwert, von dem natiirlich Abwei-
chungen auftreten konnen, beispielsweise auf Grund der thermischen Bewegung. Bei der
Verwendung verfeinerter Simulationsgitter sind jedoch starke Abweichungen immanent:
Bei einem Ubertritt der Teilchen in einen verfeinerten Bereich wiirde beispielsweise die
Teilchenzahl pro Zelle um den Faktor 8 sinken, bei einem Ubergang in einen groberen
Bereich um denselben Faktor steigen. Wihrend geringere Abweichungen von der vor-
gegebenen optimalen Teilchenzahl noch gut toleriert werden konnen, miissen bei solch
starken Verdnderungen Anpassungen an den Teilchenzahlen vorgenommen werden, um
die Zahl an Teilchen pro Zelle wieder zum vorgegebenen Optimalwert zu fithren. Hier-
zu wurden im Code sog. Splitting- und Merging-Algorithmen implementiert, die fiir eine
Aufteilung bzw. ein Zusammenlegen der Makroteilchen sorgen.

Beim Splitting wird dabei ein Teilchen, bevorzugt das mit dem meisten Gewicht, in zwei
Teilchen aufgeteilt, die jeweils das halbe Gewicht haben. Die gesamte reelle Ladung wird
dadurch nicht verandert. Die zwei neuen Teilchen werden jedoch zufillig verteilt um die
Position des alten Teilchens eingefiigt; wiirde man ihnen denselben Ort bei derselben Ge-
schwindigkeit zuweisen, blieben ihre Trajektorien identisch, was dem Zweck zusétzlicher
Teilchen widersprechen wiirde.

Beim Merging erfolgt ein Zusammenlegen von Teilchen. Dazu werden Teilchen heraus-
gesucht, die moglichst dhnliche Orte und Geschwindigkeiten aufweisen. Drei solcher
Teilchen werden dann so zu zwei neuen Teilchen transformiert, dass Masse, Impuls und
kinetische Energie erhalten bleiben. Unter Verwendung dieser Splitting- und Merging-
Algorithmen wird wihrend der Simulation gewihrleistet, dass diese immer im physika-
lisch und numerisch sinnvollen Bereich arbeitet.

3.2.4 Planetare Ionen

Fiir die planetaren Ionen, auch als Schwerionen bezeichnet, wird eine andere Vorgehens-
weise als fiir den Sonnenwind verwendet. Zu Beginn einer Simulation befinden sich noch
keine Schwerionen in der Simulationsbox, sondern sie werden nach und nach in die Si-
mulation eingebracht. In jedem Zeitschritt wird dazu eine vorzugebende Ladungsmenge
gleichmiBig auf eine ebenfalls vorzugebende Anzahl an Makroteilchen aufgeteilt. Diese
gleichgewichtigen Makroteilchen werden an zufilligen Orten innerhalb der Simulations-
box eingefiigt. Diese Orte sind jedoch nicht gleichverteilt, sondern unterliegen einem an
die Situation angepassten Verteilungsprofil, fiir Venus oder Mars ist dies beispielsweise
das in Abschnitt 4.2.2 vorgestellte Chapman-Profil.
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Fiir die Festlegung der Startpositionen der Teilchen wird die Verwerfungsmethode ver-
wendet, deren Bezeichnung darauf beruht, dass viele zunéchst ermittelte Zufallspositio-
nen nach Priifung wieder verworfen werden. Das Verteilungsprofil p ist eine Funktion der
drei Ortskoordinaten, p = p(r) und normiert, so dass 0 < p(r) < 1Vr erfiillt ist. Fiir ein
einzufiigendes Ion wird ein zufilliger Ort r,, bestimmt und eine Zufallszahl 0 < z < 1
erwiirfelt; alle Zufallszahlen sind dabei gleichverteilt, so dass alle moglichen Orte und
Werte von z gleichmiBig abgedeckt werden. Wenn z < p(r,) gilt, wird die Position ak-
zeptiert und das Teilchen an der Position r,, eingefiigt; ist dies nicht erfiillt, werden r,
und z verworfen und erneut ermittelt. Dieses Verfahren wird wiederholt, bis eine vorge-
gebene Anzahl von Ionen erfolgreich eingefiigt wurde. Der Vorteil des Verfahrens liegt
im einfachen Einbau beliebig komplexer Produktionsprofile, sofern diese normiert sind.
Bei Profilen, in denen p(r) in vielen Gebieten sehr klein ist, kann das Einfiigen allerdings
viele Versuche benétigen und die Laufzeit verldngern; in der Praxis fillt das insbesondere
wegen der nicht allzu hohen Zahl einzufiigender Ionen pro Zeitschritt (meist 1000) nicht
wesentlich ins Gewicht.

Sobald die Schwerionen in die Simulationsbox eingefiigt sind, werden sie in der Berech-
nung nicht anders als Sonnenwindionen behandelt, nur tiblicherweise mit einem anderen
Verhiltnis aus Masse und Ladung. Auch die Splitting- und Mergingprozesse konnen auf
die Schwerionen angewendet werden, wobei hier andere optimale Teilchenzahlen pro Zel-
le vorgebenen werden konnen als beim Sonnenwind.

Fiir die Simulationen der Venus musste fiir den Umgang mit Teilchen noch eine klei-
ne Anderung am Code gemacht werden: Ublicherweise ist die Simulation so eingestellt,
dass beim Splitting eine Ausnahme von der Teilchenzahlregel bei steigenden Dichten
gemacht wird. Dabei wird die vorgegebene optimale Teilchenzahl zunéchst mit der ak-
tuellen Hintergrunddichte der Zelle multipliziert, um die effektive Dichte fiir den Beginn
des Splitting zu erhalten. Der Sinn dieser Anpassung liegt beispielsweise bei Situationen
mit Bow Shocks, an denen die Plasmadichte ungefihr um den Faktor 4 steigt. Dies fiihrt
direkt zu einer vierfach erhohten Teilchendichte und somit zu vielen Splitting-Prozessen,
die nicht wirklich notig wiren, da sich die Teilchenzahlen bei iiblichen Einstellungen noch
schnell berechnen lassen. Allerdings treten bei Simulationen wie der Venus Probleme auf;
die Teilchenzahlen in der Ionosphire konnen durch die Einfiigung in Verbindung mit dem
nur sehr langsamen Abtransport schnell in fiinfstellige Groen wachsen, ein Splitting wird
durch die hohen Dichten trotzdem verhindert. Bei solch hohen Teilchenzahlen sind jedoch
die Teilchen-Sortieralgorithmen, die in jeder Zelle laufen und zum Splitting und Merging
bendtigt werden, sehr ineffizient und benotigen daher iiberméBig lange, ebenso die Be-
rechnung der Teilchenbewegung allein aufgrund der hohen Anzahl in diesem Bereich.
Daher wurde die Normierung der Teilchenzahl auf die Hintergrunddichte fiir die Venus-
Simulationen abgeschaltet, so dass auch in der Ionosphére das Splitting einsetzt und somit
keine extrem hohen Teilchenzahlen erreicht werden. Der Code lduft somit fiir dieses Sze-
nario schneller; Auswirkungen auf den Sonnenwind in der Magnetosheath konnten nicht
festgestellt werden.
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3.3 Dynamische Randbedingungen

Ebenfalls neu hinzugekommen im A.LLK.E.F.-Code ist die Moglichkeit der Verwendung
dynamischer Randbedingungen. Ubliche Simulationen werden mit festen Hintergrund-
werten fiir den Sonnenwind gestartet und rechnen bis zur Quasi-Stationaritit. Jedoch gibt
es Fille, in denen gezielt transiente Prozesse, die also nicht im stationdren Fall auftreten,
untersucht werden sollen. Eine noch recht einfache Variante dieser Anpassungen ist die
Anderung des Sonnenwindmagnetfeldes, beispielsweise bei einem Sektordurchgang wie
in Abschnitt 4.2.5 fiir die Venus beschrieben. Dabei wird neben der anfinglichen (alten)
und der zweiten (neuen) Feldrichtung eine Ubergangszeit vorgegeben, wihrend dieser die
Feldrichtung linear interpoliert von alt auf neu gedndert wird, sowie ein Simulationszeit-
schritt, zu dem dies passiert. Diese Funktion gab es bereits im Vorgéinger-Code, wo sie
beispielsweise von Simon und Motschmann (2009) am Titan benutzt wurde.

Fiir die dynamischen Simulationen des Mondes, die in Abschnitt 4.1 vorgestellt wer-
den, wurde eine neue Funktion des A.L.LK.E.F.-Codes verwendet: Magnetfeld, Dichte und
Geschwindigkeit konnen wihrend der Simulation anhand eines vorher festgelegten Da-
tensatzes angepasst werden. Von besonderem Vorteil ist dies dann, wenn ein Datensatz
existiert, der nicht die Messdaten der durch Plasmawechselwirkungsprozesse beeinflus-
sten eigentlichen Messsonde enthilt, sondern die eines nahen Beobachters im ungestorten
Sonnenwind. Auflerhalb des erdnahen Weltraums sind solche Konstellationen jedoch sehr
selten, konnen jedoch beispielsweise auch bei Swing-by-Manovern auftreten, wenn der
gravitativ assistierende Planet bereits von einer anderen Sonde umkreist wird. Beim Ein-
fiigen in den Code sollte der verwendete Datensatz auf Sekundenabsténde (oder weniger)
interpoliert werden, falls er in groberer zeitlicher Auflosung vorliegt. Dadurch verringern
sich die Unterschiede zwischen den einzelnen Schritten und die Stabilitidt wird erhoht.

Fiir die dynamischen Simulationen wird jedoch eine angepasste Behandlung der Trajek-
torien-Ausgabedaten benotigt, diese ist zwar nicht Bestandteil des A.I.LK.E.F.-Codes, soll
jedoch trotzdem hier beschrieben werden. Wie in stationdren Simulationen auch werden
von einer dynamischen Simulation regelméBig Ausgabewerte entlang der vorgegebenen
Trajektorie der messenden Raumsonde ausgegeben. Allerding wird in stationédren Simula-
tionen nur die Trajektorie eines Zeitschritts verwendet oder ggf. iiber 100 aufeinanderfol-
gende Zeitschritte gemittelt, so dass am Ende nur eine Trajektorie eines Zeitpunktes bzw.
eine gemittelte Trajektorie eines Zeitintervalls analysiert werden muss. Bei einer dynami-
schen Simulation, die einen Vorbeiflug in Echtzeit nachsimuliert, ergibt sich eine zusétzli-
che Herausforderung: Jeder Punkt der Trajektorie ist nur zu einem bestimmten Zeitpunkt
giiltig, dies entspricht der Bewegung der Messsonde. Jeder Punkt der final auszuwerten-
den Trajektorie besteht also aus den Daten eines anderen Simulationszeitschrittes, so dass
aus den Daten aller Ausgabezeitschritte die final auswertbare Trajektorie erstellt werden
muss. Das Vorgehen ist dabei wie folgt:

1. Erstellen der Ausgabedaten
Liegen die Daten der Messsonde beispielsweise im Sekundenabstand vor, muss die
untersuchte Trajektorie jede Anzahl Code-Zeitschritte ausgegeben werden, die ei-
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ner Echtzeit-Sekunde entspricht. Das bedeutet, dass z.B. alle 20 Zeitschritte eine
neue Trajektorie erzeugt wird; eine stationdre Simulation wiirde diese nur alle 1000
oder 2000 Zeitschritte (oder auch nur zum Ende der Simulation, bei erreichter Sta-
tionaritdt) ausgeben. Bei einem zweistiindigen Vorbeiflug ergibt dies 7200 Trajek-
torien pro Ausgabewert (z.B. ny,, uy,, B usw.) und eine Laufzeit der Simulation von
144000 Zeitschritten.

2. Sortieren der Datenpunkte
Der A.LK.E.E.-Simulationscode lduft parallel mit vielen Prozessen, wobei jeder
Prozess unabhiéngig die Daten des ihm zugewiesenen Teilgebietes ausgibt. Die Da-
ten eines einzelnen Prozesses sind zwar jeweils in der richtigen Reihenfolge, die
Datenblocke der verschiedenen Prozesse jedoch noch nicht. Daher muss nun die
Datei jedes Zeitschritts sortiert werden, indem die enthaltenen Koordinaten mit de-
nen aus der Original-Trajektoriendatei abgeglichen werden.

3. Zeitliche Selektion

Nun miissen aus den vielen sortieren Trajektorien diejenigen Datenpunkte herange-
zogen werden, die zum richtigen Zeitpunkt an der richtigen Stelle liegen. Da anders
als im Beispiel die Umrechnung von Zeitschritten auf Sekunden selten ganzzahlig
ist, kann es hierbei zu Differenzen kommen, so dass nicht pauschal die nidchste Zei-
le der Datei im néchsten Zeitschritt verwendet werden kann. Daher muss zunéchst
der nichste am dichtesten am Sekundenwert liegende Ausgabezeitschritt errechnet
werden und dann aus der entsprechenden Datei die Daten des richtigen Messpunk-
tes in die finale Trajektoriendatei kopiert werden.

Nach diesen Schritten steht die gewiinschte finale Trajektorie zur Verfiigung, die an je-
dem Raumpunkt die Daten zum jeweils passenden Zeitpunkt enthilt. Sie kann nun mit
den Originaldaten verglichen werden. Insbesondere wegen des intensiven Dateizugriffs
auf sehr viele Dateien mit ebenfalls vielen Zeilen erwies sich dieses Verfahren als recht
zeitaufwindig; im Fall der im ndchsten Kapitel beschriebenen ARTEMIS-Simulationen
dauerte die Erstellung der finalen Trajektorie aus den Ausgabedaten etwa eine Stunde.
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In diesem Kapitel werden die durchgefiihrten Simulationen vorgestellt, zunichst jene zum
Mond, anschlieend die zur Venus. AbschlieBend werden beide insbesondere in Bezug
auf Sonnenwinddynamik verglichen.

4.1 Simulation des ARTEMIS-Vorbeiflugs am Mond

In diesem Abschnitt werden die Simulationen des Vorbeifluges von ARTEMIS am Mond
vom 13. Februar 2010 vorgestellt. Hierbei wird auf die stationdre Simulation und die dy-
namische Simulation eingegangen, was sowohl Parameter als auch Ergebnisse betriftt.
Vorab steht eine Kurzbeschreibung der ARTEMIS-Mission, die auch erklart, wie es zu
diesem ersten Vorbeiflug kam. Dieser Abschnitt beruht weitestgehend auf der Veroffent-
lichung Wiehle et al. (2011).

4.1.1 Die ARTEMIS-Mission

Am Anfang der ARTEMIS-Mission stand ungewohnlicherweise kein Raketenstart, son-
dern eine andere Mission: THEMIS (Time History of Events and Macroscale Interactions
during Substorms). Das Ziel dieser 5-Satelliten-Mission war es, durch gleichzeitige Mes-
sungen die Erdmagnetosphire, insbesondere dynamische Prozesse wie Teilstiirme, zu un-
tersuchen. Nach der erfolgreichen Durchfiihrung der zweijidhrigen Hauptmission im Jahr
2009 wurden drei Satelliten in der Erdumgebung belassen, die Satelliten THEMIS B und
C jedoch auf eine neue Bahn Richtung Mond geschickt. Fiir diese Verldngerungsmission
wurde die Bezeichnung ARTEMIS (Acceleration, Reconnection, Turbulence and Electro-
dynamics of the Moon’s Interaction with the Sun) gewihlt. Mit zwei parallel arbeitenden
Satelliten wird es moglich, Tag- und Nachtseite des Mondes synchron zu vermessen. Die
Satelliten sind Mitte 2011 in einen Mondorbit eingeschwenkt.

Der nachsimulierte Vorbeiflug ereignete sich am 13. Februar 2010, wihrend ARTEMIS
P1 (ehemals THEMIS B) sich noch auf dem Transit zum Mond befand; auch die Flug-

bahnen dieses Transits wurden jedoch so entworfen. dass mehrere lunare Flybys enthalten
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sind. Daher befindet sich der Satellit zu diesem Zeitpunkt auch nicht auf einem Orbit, son-
dern einer verhiltnismifBig geraden Flugbahn, die ihn wihrend seines zweiten Mondvor-
beiflugs hinter dem Mond entlang zum ersten Mal durch den Mondwake fiihrte. Wéahrend
dieser Zeit zeigten die Messdaten des Magnetometers wellenartige Strukturen, so dass
bereits iiber vom Mond angeregte Wellen diskutiert wurde. Eine Plasmasimulation sollte
zeigen, ob sich diese Vermutungen bestitigen lieen.

4.1.2 Messdaten und Simulationsanpassung

Als Daten werden die Magnetfelddaten des Flux-Gate Magnetometers (FGM) (Auster
et al. 2008) sowie Teilchendaten des Electrostatic Analysers (ESA) (McFadden et al.
2008) verwendet. Hiervon sind insbesondere Ionendichte und -geschwindigkeit relevant,
die direkt mit der Simulation verglichen werden konnen. Die Verwendung der Daten ge-
staltete sich jedoch nicht als ganz einfach: Wihrend des Vorbeiflugs befand sich die Sonde
zwischen 08:53 UT und 09:29 UT nicht nur im Mondwake, sondern gleichzeitig auch im
Mondschatten. Diese Bereiche sind nicht zwingend identisch, da der Schatten entlang der
Sonne-Mond-Achse verlduft, wihrend der Wake entlang der Sonnenwindrichtung ent-
steht, die um einige Grad abweichen kann; als innerer Wake wird im Folgenden die Regi-
on bezeichnet, die im Fall fehlender Wiederauftiillung keine Teilchen enthielte. Wihrend
des Fluges durch den Mondschatten kiihlt die Sonde durch die fehlende Sonneneinstrah-
lung aus, die Ausleger ziehen sich zusammen. Hierdurch kommt es zu einer Erhohung der
Rotationsgeschwindigkeit, wihrend gleichzeitig der Sonnensensor, welcher die Richtung
der Sonne bestimmt und damit die Ausrichtung der Sonde ermittelt, nicht funktionieren
kann, weil es im Schatten keine Sichtlinie zur Sonne gibt. Somit kann die Orientierung
des Raumfahrzeugs nicht mehr bestimmt werden. Allerdings kam dieser Fall im Rahmen
der Themis-Mission bereits vor, wihrend sich die Satelliten im Erdschatten innerhalb des
Erdmagnetfeldes befanden. Dank des nahezu konstanten Magnetfeldes wéhrend dieser
Phase konnte ein Modell zur Korrektur der Spindnderung der Sonde entwickelt werden,
welches nun auch fiir die Korrektur des nicht-konstanten Feldes am Mond verwendet
wurde (Georgescu et al. 2011).

Beim Vergleich von Simulation und Daten werden hier zwei verschiedene Koordinaten-
systeme verwendet: Die Messdaten liegen im SSE-System (Selenocentric Solar Ecliptic)
vor, welches das iiblicherweise verwendete Koordinatensystem fiir Monddaten darstellt.
Hierbei zeigt die x-Achse zur Sonne, die y-Achse in der Ekliptikebene der Erde entgegen
deren Orbitrichtung und die z-Achse rechtshindig senkrecht hierzu. In der Simulation
sind die Orientierung von x- und y-Achse umgekehrt; x zeigt von der Sonne weg, y in
Umlaufrichtung. Die z-Achse ist in beiden Systemen identisch. Abbildung 4.1 zeigt die
Gegeniiberstellung dieser beiden Koordinatensysteme, in Abbildung 4.2 sind die Kompo-
nenten der Trajektorie und ihre Projektion auf die yz-Ebene dargestellt.

Zum Vergleich der Messdaten mit den Sonnenwinddaten werden die Daten des Ma-
gnetfelds, Teilchendichte und -geschwindigkeit aus der hochauflésenden (HRO) NASA-
OMNI-Datenbank herangezogen. Abbildung 4.3 zeigt den Vergleich von ARTEMIS P1
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Abbildung 4.1: Skizze der verwendeten Koordinatensysteme. Im SSE-System (Seleno-
centric Solar Ecliptic, blau) zeigt die x-Achse zur Sonne, die y-Achse gegen die Erdum-
laufrichtung, die z-Achse vervollstindigt das rechthidndige System. Im Koordinatensy-
stem der Simulation (rot) sind die Richtungen der x- und y-Achse umgekehrt, die z-Achse
ist identisch.
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Abbildung 4.2: Orbit von ARTEMIS P1 von 08:00 UT bis 10:00 UT. Der linke Plot zeigt
die Position in SSE-Koordinaten; der rechte Plot zeigt die yz-Ebene, wobei der gestrichel-
te Kreis die Position des Mondes darstellt.

und OMNI-Daten. Die OMNI-Datenbank bildet eine Kombination aus den Messdaten der
Sonnenwind-Satelliten WIND und ACE, die sich im erdnahen Umfeld auB3erhalb der Ma-
gnetosphire befinden. Diese Messdaten werden an die Spitze der Bugsto3welle der Erde
verschoben!. Wihrend des Vorbeiflugs am 13. Februar befand sich der Mond zwischen
Sonne und Erde, in Abb. 4.3 treten Merkmale des Sonnenwindes daher in den ARTEMIS-
Daten zeitlich vor den OMNI-Daten auf. Nun konnten die OMNI-Daten in Ginze zeitlich
verschoben werden, allerdings zeigt eine genauere Betrachtung, dass die Merkmale nicht
alle gleichweit verschoben sind; es gab wihrend des zweistiindigen Intervalls keine exakt
gleichbleibende Sonnenwindgeschwindigkeit. Das Ziel ist es, die Daten so anzupassen,
dass sie den Sonnenwind am Zufluss der Simulationsbox abbilden und als Parameter fiir
die Simulation verwendet werden konnen.

Dazu werden die Daten in zwei Schritten angepasst: zunidchst werden die OMNI-Daten
unter Vergleich mit den ARTEMIS-Daten auf die ARTEMIS-Position angepasst, im zwei-
ten Schritt wird dieser angepasste Datensatz als Ganzes von der ARTEMIS-Position hinter
dem Mond an den Zufluss der Simulationsbox bei 1.2Ry; verschoben.

Fiir den ersten Schritt werden als erstes die OMNI-Geschwindigkeitsdaten an die P1-
Daten angepasst, hierzu werden Daten aus beiden Quellen von 08:10 bis 08:30 UT her-
angezogen, wo eine konstante Geschwindigkeit vorliegt. Die Differenz dieser Geschwin-
digkeiten zwischen beiden Datensitzen wird auf die OMNI-Daten als konstanter Offset

!Genauere Beschreibungen finden sich unter http://omniweb.gsfc.nasa.gov
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Abbildung 4.3: Vergleich der Daten von ARTEMIS P1 (griin) und dem OMNI-Datensatz
(rosa: unmodifiziert, blau: zeitversetzt auf die Sonnenwindbedingungen 1.2 Ry vor dem
Mond). Daten von oben nach unten: Nummer des Merkmals i tiber zugehorige Zeit, wie
in 4.1 aufgefiihrt; Magnetfeld (B,, B, und B, in SSE), Ionengeschwindigkeit (V,, V, und
V. in SSE), Ionendichte »;. Die Raumsonde war zwischen 08:53 und 09:29 UT im Mond-
schatten, wihrend dieser Zeit tritt ein sinusférmiges Artefakt in der V,-Komponente auf.
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4.1 Simulation des ARTEMIS-Vorbeiflugs am Mond

aufgeschlagen, so dass die Werte fiir den gewéhlten Bereich im Mittel iibereinstimmen.
Die zeitliche Anpassung der Daten erfolgt mithilfe von prignanten Merkmalen in den
Magnetfeldmessungen. Die Kreuze im oberen Panel der Abbildung 4.3 identifizieren ge-
meinsame Merkmale von OMNI- und P1-Magnetfelddaten. Gleichhohe Kreuze stehen fiir
dasselbe Merkmal, die Farbe gibt die Quelle des Merkmales an (P1, OMNI oder verscho-
bene OMNI-Daten). Diese markierten Zeiten sind in Tabelle 4.1 aufgelistet, die zeitliche
Differenz zwischen P1 und OMNI-Daten schwankt wihrend der Dauer des Vorbeiflugs
zwischen ca. 14 und weniger als 10 Minuten. Von den Zeiten der P1-Merkmale werden
die Sonnenwindbewegung zwischen dem Zufluss der Simulationsbox (1.2Ry;) und AR-
TEMIS P1 (x-Koordinate, r;p; ) abgezogen:
12 RM — r,»,plyx

titory = tip1 + T . “4.1)
i OMNILx

Hierbei ist ;1 2 g, die Zeit des Merkmales i am Simulationsboxzufluss, #;p; die von P1 ge-
messene Zeit des Merkmales sowie v; omnr,x die Plasmageschwindigkeit aus den OMNI-
Daten zur entsprechenden Zeit. Die OMNI-Daten sind zeitverschoben sowie mittels linea-
rer Interpolation gestreckt oder gestaucht, so dass die Merkmalszeiten der OMNI-Daten
mit den berechneten Daten am Simulationsboxzufluss iibereinstimmen. Der Vergleich
dieser modifizierten OMNI-Daten mit den P1-Daten ist in Abbildung 4.3 enthalten; die
Ubereinstimmung ist insbesondere fiir die B,- und B.-Komponente sehr gut, fiir B, etwas
weniger gut. Die Geschwindigkeits- und Dichtedaten weisen keine nennenswerten Ver-
gleichsmerkmale auf und und zeigen daher eine hohe Ubereinstimmung, ausgenommen
natiirlich die Zeit des Wake-Durchflugs, wo die Daten aber auch nicht iibereinstimmen
konnen und sollten. Die verschobenen OMNI-Daten sind den P1-Daten etwas voraus, da
sie an den Boxanfang bei 1.2Ry; verschoben sind, um direkt fiir die dynamische Simula-
tion verwendet werden zu konnen.

4.1.3 Stationire Simulation

Bevor allerdings eine dynamische Simulation in Angriff genommen wird, muss zunichst
der stationdre Fall moglichst gut beschrieben werden. Prinzipiell handelt es sich beim
Mond um ein resistives Hindernis, also um einen Korper mit geringer Leitfahigkeit, der
nicht durch eine zusitzliche Ionosphire geschiitzt ist. Bei der Umsetzung einer solchen
Simulation sind im Wesentlichen zwei Aspekte entscheidend: Die Resistivitdt des Hin-
dernisses und der Umgang mit dem Magnetfeld in der Schattenzone.

Der Standardplanet der Simulation wird erzeugt, indem alle in einen Kugelradius eindrin-
genden Teilchen entfernt werden. Es gibt jedoch keine kiinstlichen Randbedingungen fiir
die elektromagnetischen Felder. Da jedoch im Code iiblicherweise keine nennenswerte
Resistivitidt im Plasma vorliegt (7 = 1/upo = 0), wird das Magnetfeld B gemif

0B
E:Vx(gx§)+nA§ 4.2)

in Abwesenheit von mit Geschwindigkeit u bewegtem Plasma nicht verdndert, kann also
insbesondere nicht in das Objekt eindringen. Dies entspricht dem Fall der Supraleitung;
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Tabelle 4.1: Zeitpunkte der Sonnenwindmerkmale, die sowohl in den OMNI- als auch
den ARTEMIS-Magnetfelddaten auftreten. i benennt die laufende Nummer des Merk-
mals. Die letzte Spalte gibt an, zu welchem Zeitpunkt die OMNI-Merkmale verschoben
wurden, um die Sonnenwindbedingungen 1.2 Ry; vor dem Mond (Simulationsboxgrenze)
abzubilden.

OMNI Zeit Pl Zeit Zeitbei 1.2 Ry

i tiomnt (UT) #ip1 (UT) tii12ry (UT)
1 08:05:46  07:51:56 07:51:24
2 08:49:25  08:33:40 08:33:10
3 08:59:05  08:45:50 08:45:21
4 09:07:00  08:56:00 08:55:31
5 09:16:50  09:12:20 09:11:53
6 09:20:50  09:15:50 09:15:23
7 09:27:10  09:21:10 09:20:44
8 09:36:10  09:25:30 09:25:05
9 09:44:20  09:35:20 09:34:57
10 09:49:10  09:42:50 09:42:28
11 09:56:00 09:46:40 09:46:19

durch die verhinderte Diffusion wird eine sehr hohe Leitfahigkeit erreicht, das im Son-
nenwind eingefrorene Magnetfeld wird am Hindernis aufgestaut. Das prinzipielle Wech-
selwirkungsbild ist analog dem einer Ionosphire, welche ebenfalls sehr gut leitfahig ist.
Dies entspricht aber nicht der Beschaffenheit des Mondes, so dass in der Simulation im
Bereich des Hindernisses eine Leitfihigkeit 7 gesetzt werden muss, die eine Diffusion des
Magnetfeldes ermoglicht. Dieses Vorgehen ist analog zu vorangegangenen Arbeiten iiber
resistive Korper wie Rhea (Roussos et al. 2008), Tethys (Simon und Motschmann 2009)
oder Enceladus (Kriegel et al. 2009).

Gemil Gl. (4.2) ist die Geschwindigkeit des Magnetfeldtransports proportional zur Re-
sisitvitdt . Um eine Aufstauung zu vermeiden, sollte die Resistivitdt so hoch gewihlt
werden, dass das Magnetfeld mit der gleichen Geschwindigkeit durch das Hindernis dif-
fundiert, wie der Sonnenwind in der Umgebung das Objekt umstromt. Ein Richtwert fiir
n lautet damit

n>u-2Ry (4.3)

Damit ist der Mond fiir das Magnetfeld transparent und es kommt, wie in Messungen
beobachtet, zu keiner Aufstauung des Magnetfeldes vor dem Hindernis. Natiirlich muss
auch der physikalische Wert der Leitfiahigkeit dem des Erdmondes entsprechen, hierfiir
wurde o = 1077 S/m gemiB (Dyal et al. 1974) gewihlt.

Nachdem dieser tagseitige Umgang mit dem anstromenden Magnetfeld gelost ist, muss
gewihrleistet werden, dass das Magnetfeld das Objekt auch auf die physikalisch richtige
Weise verlédsst. Das Magnetfeld wird durch das resistive Hindernis diffundiert und er-
reicht dessen Nachtseite, wo ebenfalls keine Aufstauung auftreten sollte. Jedoch wurden
die Sonnenwindteilchen beim Auftreffen auf die Oberfliche des Hindernisses absorbiert
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bzw. aus der Simulation entfernt; im Bereich hinter dem Objekt befindet sich damit kein
bewegtes Plasma, welches den Weitertransport des Magnetfeldes bewirken konnte. Auch
der Bereich mit 7 > 0 wird an dieser Stelle verlassen, so dass es abermals zu einer Auf-
stauung des Magnetfeldes kommt. Hier bieten sich wieder zwei Ansétze an: Zum einen
kann wiederum eine Resistivitit gesetzt werden, welche auf den Bereich dieser Schat-
tenzone beschrinkt ist. Diese Option wurde von Miiller (2009) untersucht. Allerdings ist
die Festsetzung dieses Bereichs schwierig, da unphysikalische Beschreibungen des Plas-
mas aufgrund einer kiinstlichen Leitfdhigkeit vermieden werden sollen und die Grenzen
der Notwendigkeit dieser Methode nicht klar festgesetzt werden konnen. Daher wird die
zweite Moglichkeit verwendet, die im Prinzip aus der Vermeidung des Vakuums besteht.
Hierzu werden hinter dem Hindernis kiinstliche Sonnenwindteilchen eingefiigt, die zwar
Masse und Geschwindigkeit des eigentlichen Sonnenwindes haben, aber eine um mehre-
re GroBenordnungen (107°) reduzierte Dichte aufweisen. Somit ist eine Beeintrichtigung
der zu untersuchenden Plasmawechselwirkung quasi ausgeschlossen. Den gleichen An-
satz wihlten bereits Lipatov et al. (2005) bei der Simulation eines Exoplaneten. Eine
alternative Methode fiir diesen Ansatz besteht darin, die auf das Hindernis eintreffenden
Sonnenwindteilchen nicht komplett zu 16schen, sondern einen Bruchteil von ihnen zu
erhalten, die das Objekt anschlieBend wieder verlassen, wie es beispielsweise von Trav-
nicek et al. (2005) ausgefiihrt wurde. Diese zusitzlichen Teilchen hinter dem Hindernis
ermoglichen es dem Magnetfeld, das Objekt ohne Aufstauung wieder zu verlassen.

Die zur Simulation verwendeten Parameter sind in Tabelle 4.2 angegeben. Die Daten wur-
den aus dem Durchschnittswert der Messung zwischen 8:35-8:27 sowie 9:32-9:34 UT er-
mittelt, d.h. kurz vor bzw. kurz nach dem Wake-Bereich. Bei der Wahl dieses Bereichs
wurde versucht, eine moglichst gute Annidhrung an die gesamte Messung zu finden, was
natiirlich wegen des variablen Sonnenwinds nur eingeschrinkt gelingen kann. Das Tem-
peraturen der Ionen von §; = 0.2 und Elektronen mit 8, = 0.5 wurden gewihlt, da diese
Einstellung die beste Ubereinstimmung mit den Daten ergab. Damit sind die simulier-
ten Teilchen kilter als mit den Werten aus den OMNI-Daten von §;, ~ 1; Simulationen
mit diesen Daten fiihrten im Vergleich zu den ARTEMIS-Messungen jedoch zu einer zu
schnellen Auffiillung des Wakes: Entlang der ARTEMIS-Trajektorie hitte die geringste
Dichte dann noch 60% des Hintergrundwertes betragen und das Magnetfeld stiege im
Wake auf das Doppelte des Hintergrundwertes an; dies entspricht jedoch nicht den ge-
messenen Daten.

Die Simulation wurde auf einem kartesischen Gitter mit 112 Zellen in jeder Raumrich-
tung durchgefiihrt; die physikalische Grofe der Simulationsbox betriagt 6 Mondradien in
jeder Richtung. Die Protonentrigheitslidnge x, ergibt sich aus den verwendeten Hinter-
grundwerten zu ca. 128 km, in dieser Einheit ist der Mond etwa 13.5x, groB, wihrend
die GroBe einer Gitterzelle 0.72x, betrigt. Da am Mond keine tagseitige Wechselwirkung
auftritt, konnte das Zentrum des Mondes auf 1.2R); hinter den Anfang der Simulationsbox
vorverlegt werden, um einen grofleren Teil des nachtseitigen Wakes in der Simulation zu
erfassen. Folglich erstreckt sich die Simulationsbox von —1.2Ry bis 4.8Ry; in x-Richtung
und jeweils +3Ry; in y- und z-Richtung.

49



4 Simulationen

Tabelle 4.2: Simulationsparameter der stationdren und dynamischen Simulation. In der
dynamischen Simulation werden Sonnenwinddichte, -Magnetfeld und -Geschwindigkeit
aus den interpolierten OMNI-Daten verwendet.

Parameter Stationdre Simulation Dynamische Simulation
Sonnenwinddichte N, = 3.14cm™ dynamisch
Sonnenwind-Magnetfeld B, =(1.71,-4.49,2.80)nT dynamisch
Sonnenwind-Geschw. v, =(=295.6,31.6,-5.2) km/s dynamisch
Plasmabeta Ionen, Elektr. Bi=02,68,=0.5
Gitterzellen 112 x 112 x 112
Boxgrofie x —1.2Ry < x < 4.8Ry
Boxgrole y —3Rv £y <3Rm
Boxgrofe z —3Ry <2< 3Ry

Abbildung 4.4 zeigt als Ubersicht das Ergebnis der stationiren Simulation in der xz- und
xy-Ebene. Der Mondwake ist am deutlichsten in den Dichteplots (a) und (d) zu erkennen
am Bereich stark reduzierter Dichte hinter dem Mond. Ein Vergleich der beiden Ebe-
nen zeigt, dass die Auffiillung asymmetrisch ist: am rechten Rand der Simulationsbox ist
der Wake in Plot (a) schmaler als in Plot (d). Seitlich des inneren Wakes breitet sich ein
weiteres Gebiet mit verringerter Dichte aus, die Verdiinnungswelle, die vom inneren Wa-
ke ausgeht. Hierher stammen die Teilchen, die bereits zur Wiederauffiillung des Wakes
beigetragen haben. Ein kleines Gebiet mit unverdnderter Dichte ist am rechten Boxrand
ab 45x, zu erkennen; hier hat sich die Welle anscheinend vom Wake getrennt. Die Aus-
breitung des Wakes ist nicht ganz parallel zur Sonne-Mond-Achse, da der Sonnenwind
nicht genau aus —x-Richtung kommt sondern auch Geschwindigkeitsanteile in y- und z-
Richtung aufweist. Davon stammen ca. 30 km/s der y-Komponente aus der Bewegung des
Mondes (zusammen mit der Erde) um die Sonne (Aberration), die fiir eine Neigung des
Wakes sorgen. In den Geschwingkeitsplots (b) und (e) findet sich sowohl ein Bereich mit
erhohter als auch ein Bereich mit reduzierter Geschwindigkeit. Diese Diskrepanz nimmt
mit zunehmender Entfernung vom Mond ab. Die Ursache fiir diesen Effekt liegt in der
Richtung des Magnetfeldes wie in Abb. 4.6 skizziert; in der yz-Ebene in Abb. 4.5 ist der
Effekt noch besser zu erkennen. Das Magnetfeld in Plots (c) und (f) ist im Wake um ca.
30% erhoht, an dessen Rindern dafiir um ca. 10% reduziert, was mit den Daten iiberein-
stimmt. Der Simulationsplot gibt so einen guten Uberblick iiber die prinzipielle Struktur
der Wechselwirkung, die bei der Auffiillung des Wakes von den diamagnetischen Stromen
produziert wird (Colburn et al. 1967).

Einen besseren Blick auf den Einfluss des Magnetfeldes zeigen die Plots der yz-Ebene
in Abb. 4.5. Die gezeigten Schnitte zeigen die Abstidnde 1.2 Ry, 3.5 Ry und 4.8 Ry (von
oben nach unten) hinter dem Mond. Dargestellt sind (v.l.n.r) die Sonnenwinddichte, -
geschwindigkeit und das Magnetfeld. Die mittlere Reihe zeigt zusétzlich die Projektion
der ARTEMIS-Flugbahn, die etwa in dieser Ebene liegt. Diese beriihrt nur den Rand des
inneren Wakes, was auch am direkten Wiederanstieg der Dichtemessungen in Abb. 4.7 zu
sehen ist; das sonst erwartete Plateau ohne messbare Teilchendichte bleibt aus.
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Abbildung 4.4: Ergebnisse der stationdren Simulation: xz-Ebene (obere Zeile), xy-Ebene
(untere Zeile). Die Entstehung und Ausbreitung des Mondwakes ist in den Dichteplots (a)
und (d) am besten zu sehen. Der Betrag der Geschwindigkeit, Plots (b) und (e), im Wake
ist asymmetrisch. Die Magnetfeldstirke ist im Wake erhoht (Plots (c) und (f)).

In den Dichteplots (a), (d) und (g) der Abb. 4.5 ist die asymmetrische Ausdehnung des
Mondwakes gut sichtbar, die Asymmetrie ist dabei parallel zur Magnetfeldrichtung. Die
Verdiinnungswelle breitet sich senkrecht zum Magnetfeld aus und, wie in Plot (g) zu se-
hen, ist bei dieser Entfernung von 4.8 Ry; vom inneren Wake getrennt. Die Plots (b), (e)
und (h) zeigen den Betrag der Sonnenwindgeschwindigkeit; das Gebiet hinter dem Mond
wird durch das umgebende Plasma wieder aufgefiillt. Die durch das Magnetfeld verur-
sachte Asymmetrie ist in Plot (b), direkt hinter dem Mond, noch kaum ausgeprigt, die
Wiederauftiillung scheint hier fast symmetrisch zu verlaufen. Dies édndert sich mit zu-
nehmendem Abstand zum Mond, wie Plots (e) und (h) zeigen, wo deutliche Bereiche
erhohter oder verringerter Geschwindigkeit erkennbar sind. Abgesehen von einigen St6-
rungen verlduft die Trennlinie zwischen beiden Regionen senkrecht zum Magnetfeld. In
diesen Storungen zeigt sich die Ursache fiir die Erh6hung in der z-Komponente der Ge-
schwindigkeit in Abb. 4.10, die Grenzschicht ist also auch unter den hier verwendeten
stationdren Anstrombedingungen instabil. Die Anisotropie in der Geschwindigkeit wird
durch die x-Komponente des Magnetfelds versuchsacht. Abbildung 4.6 skizziert die Si-
tuation: die Plasmateilchen treten entweder parallel oder antiparallel zum Magnetfeld in
den Wake ein, dies ergibt sich durch die Frozen-In-Bedingung. In der Skizze werden
Teilchen von oberhalb des Monds beschleunigt, Teilchen von unterhalb des Monds abge-
bremst. Dieser Effekt wurde auch im Vorbeiflug von WIND nachgewiesen (Ogilvie et al.
1996). Die beiden Plasmastrome treffen innerhalb des Wakes zusammen, wodurch die
unstabile Grenzschicht entsteht.
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Abbildung 4.5: Ergebnisse der stationdren Simulation, yz-Ebene. Die Eben schneiden
hinter dem Mond bei 1.2 Ry, 3.5 Ry und 4.8 Ry (von oben nach unten). Die Plots zeigen
die Sonnenwinddichte, -Geschwindigkeit und das Magnetfeld (von links nach rechts). Die
Trajektorie ist in den 3.5 Ry-Plots eingezeichnet, da dies etwa dem Abstand wihrend des
Vorbeiflugs entspricht. Die durchgezogene schwarze Linie zeigt den Trajektorienteil vor

der Ebene, die gestrichelte Linie den dahinterliegenden Teil.
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Abbildung 4.6: Skizze der Asymmetrie der absoluten Geschwindigkeit. Die Teilchen ge-
langen nur parallel zum Magnetfeld in den Lunar Wake. Von oberhalb kommende Teil-
chen werden beschleunigt (roter Pfeil), von unterhalb kommende Teilchen abgebremst
(blauer Pfeil). Die Asymmetrie wird also durch eine sonnendwindparallele Komponente
im Magnetfeld versuchsacht.
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Abbildung 4.7: Vergleich der ARTEMIS-Daten (griin), der angepassten Sonnenwind-
Daten (blau), der stationdren Simulation (schwarz) und der dynamischen Simulation (rot).
Der obere Plot zeigt die x-Komponente des Magnetfelds (SSE), der untere die Ionendich-
te. Die dynamische Situation passt besser zu den Daten, da sie den starken Schwankungen
des Sonnenwinds folgen kann.

4.1.4 Dynamische Simulation

Fiir die dynamische Simulation wurden die Sonnenwinddaten am Eingang der Simulati-
onsbox (—x-Rand) bei jedem Zeitschritt neu aus den modifizierten OMNI-Daten eingele-
sen und die Simulation entsprechend eingestellt. Dabei wurden Magnetfeld, Geschwin-
digkeit und Dichte variiert, die anderen Parameter wurden gemafB Tab. 4.2 konstant gelas-
sen.

Zur Einbringung dieser Daten in die Simulation wurden die Daten von Minuten auf Se-
kunden linear interpoliert. Dies ermoglicht geringere Differenzen zwischen zwei aufein-
anderfolgenden Werten, was numerische Stabilitit bringt und eine auftretende Divergenz
des Magnetfeldes verringert. Diese tritt auf, da tiber den gesamten —x-Rand der Simulati-
onsbox der gleiche Wert des Magnetfeldes eingestellt wird. Damit ist 0B, /0y = 0B./0z =
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0, aber 0 - B/ox # 0, so dass VB # 0 wird. Allerdings wurde bei Betrachtungen der
Simulation festgestellt, dass dieser Effekt um zwei Groenordnungen geringer ist als die
Stromdichte im Sonnenwind, womit keine ungewollten Effekte auf die Plasmawechsel-
wirkung zu erwarten sind. Der durch die dynamischen Einstrombedingungen eingefiihrte
Fehler ist also vernachlissigbar.

Da der gesamte Vorbeiflug von etwa zwei Stunden Echtzeit simuliert werden musste, hat
die dynamische Simulation eine deutlich ldngere Laufzeit als die stationédre Simulation,
die lediglich bis zur Quasi-Stationaritit laufen muss. Wihrend der Laufzeit werden in
sekiindlichen Abstinden die Daten entlang der ARTEMIS-Trajektorie ausgegeben. Am
Ende der Simulation wird aus diesen vielen Sekundendaten dann ein Datensatz erstellt,
der die Daten an jeder Position zum jeweils richtigen Zeitpunkt enthilt und somit direkt
mit den Messdaten verglichen werden kann; dieses Vorgehen wurde in Abschnitt 3.3 be-
reits genauer beschrieben.

Abbildung 4.7 zeigt einen Ausschnitt aus den Daten von ARTEMIS und OMNI sowie
Ergebnisse der stationdren und der dynamischen Simulation entlang der Trajektorie fiir
die Sonnenwinddichte und die x-Komponente des Magnetfelds (SSE). Der Mondwake ist
am besten in der Sonnenwinddichte im unteren Plot zu erkennen; zwischen 08:40 und
09:40 UT ist ein Dichteriickgang bis fast auf Vakuumniveau feststellbar. Um 09:15 UT
treten in den P1-Daten sowie in der dynamischen Simulation einige Fluktuationen auf,
die als intrinsische Instabilitdt des Wakes interpretiert werden konnten. Ein Vergleich zu
den OMNI-Daten zeigt jedoch, dass diese Fluktuationen bereits im Sonnenwind enthalten
sind, sie sind folglich kein Resultat der Mondwechselwirkung. Auch die stationdre Simu-
lation erzeugt diese Effekte nicht. Der Vergleich von ARTEMIS-Daten, Sonnenwinddaten
und Simulationen ermoglicht also die Unterscheidung zwischen vom Sonnenwind und
von der Mondwechselwirkung ausgehenden Einfliissen.

Der obere Plot in Abb. 4.7 zeigt die x-Komponente des Magnetfelds. Der Grofteil der
Variationen und scheinbaren Wellenstrukturen haben ihren Ursprung im Sonnenwind; die
dynamische Simulation enthilt diese Strukturen ebenfalls. Die Priasenz des Mondwakes
wird am Anstieg des Magnetfelds im Wake und einem kleinem Abfall an dessen Flan-
ken deutlich. Dies stimmt mit der bekannten Wechselwirkungsstruktur iiberein (Whang
und Ness 1970). Innerhalb des Wakes sind dynamische Simulation und OMNI-Daten bis
auf eine Verschiebung um 1nT gleich; die Magnetfeldstirke in x-Richtung ist erhoht,
aber es entstehen keine zusétzlichen Strukturen. Dies wird auch in der stationdren Simu-
lation entlang der Trajektorie deutlich: B, ist erhoht, folgt aber nicht den Sonnenwind-
strukturen. Ein Vergleich nur mit der stationdren Simulation wiirde diese Situation nicht
eindeutig aufkldren konnen, da die sonnenwindverursachten Stérungen in derselben Gro-
Benordnung liegen wie die Effekte des Mondwakes. In beiden Plots in Abb. 4.7 erzeugt
die dynamische Simulation eine bessere Wiedergabe der Messdaten als die stationire Si-
mulation. Daher werden die Daten ab sofort nur noch mit der dynamischen Simulation
verglichen. Auf die Ergebnisse der stationdren Simulation wird weiter unten bei der Be-
trachtung von Wellenmoden nochmals zuriickgegriffen.

54



4.1 Simulation des ARTEMIS-Vorbeiflugs am Mond

ARTEMIS P1 dynamic sim.
6
. 4
=
0
-2E
(2); ]
- Wi
m E-Z; B
-4 E
-6E . 3
8: T |
_6C E
o2 4F E
2 3
()= 3
7
— 6 )
m '_
— =5 fh
4
> E E
=3 E
> E E
=3 E
> E =
= E
_ 7 350°
= E E
=3 E
080

hhmm 0 0900 1000
2010 Feb 13

Abbildung 4.8: Vergleich der ARTEMIS-Daten (griin) und der dynamischen Simulation
(rot) fiir die gesamte Zeit des Vorbeifluges. Die dynamische Simulation weist eine sehr
gute Ubereinstimmung mit den Messdaten des Magnetfeldes auf. In Geschwindigkeit und
Dichte konnen die gemessenen Strukturen mit leichten Verschiebungen ebenso reprodu-
ziert werden.
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Abbildung 4.9: Vergleich der ARTEMIS-Daten (griin), der angepassten Sonnenwind-
Daten (blau), der stationdren Simulation (schwarz) und der dynamischen Simulation (rot)
fiir die By-Komponente. Die wellenartigen Strukturen werden bereits vom Sonnenwind
mitgefiihrt, in der stationdren Simulation konnen sie nicht reproduziert werden.

Alle Komponenten des Magnetfeldes der dynamischen Simulation sind in guter Uber-
einstimmung mit den Beobachtungen, wie in Abb. 4.8 zu sehen. Auf die x-Komponente
wurde oben bereits eingegangen. In der y- und z-Komponente scheinen viele Muster auf
eine Wellenanregung hinzudeuten. Ein Vergleich mit dem Sonnenwindhintergrund, bei-
spielhaft fiir die y-Komponente von 09:10 bis 09:40 UT in Abb. 4.9 dargestellt, offenbart
die Quelle dieser Muster: Alle werden bereits vom Sonnenwind mitgefiihrt, auch sind sie
in der stationdren Simulation nicht enthalten. Im Gegenteil, der Mondwake hat anschei-
nend nahezu keinen Einfluss in der y- und z-Komponente. Die enthaltenen Schwankungen
stammen alle aus Sonnenwindfluktuationen, was erneut die Wichtigkeit dessen Einbezie-
hung in die Simulation demonstriert. Die Sonnenwindfluktuationen in der Geschwindig-
keit sind, im Vergleich zu denen im Magnetfeld, deutlich schwicher als der Einfluss des
Mondwakes, wie in den vier mittleren Plots in Abb. 4.8 zu sehen.

Alle Komponenten zeigen ein entgegengesetztes Stromungsmuster (,,counterstreaming®),
wie es auch in vorangegangen Vorbeiflugen gefunden wurde (Ogilvie et al. 1996). Dieses
Muster ist am stark sinusférmigen Verlauf der Geschwindigkeit sichtbar, die einen recht
scharfen Ubergangspunkt bei ungefihr 09:10 UT aufweist. Es findet sich in allen Kom-
ponenten, da das Magnetfeld nicht genau auf einer der Koordinatenachsen liegt. Auf den
ersten Blick ist daher schwer zu erkennen, dass die Richtung dieses Stromungsmusters
wirklich parallel zum Magnetfeld liegt; dies ist in den Plots der Simulationsergebnisse in
Abb. 4.5 besser zu sehen.

Die abgebildeten Geschwindigkeitsdaten von ARTEMIS konnen noch Abweichungen
von der tatsdchlichen Geschwindigkeit erhalten, die aus der Spinkorrektur stammen. Die-
se musste nur auf die x- und y-Komponente angewendet werden, da die z-Komponente
parallel zur Spinachse stand. Die schnellen Fluktuationen im Mondschatten werden durch
den Betrieb des ESA-Instruments im magnetosphirischen Modus statt im Sonnenwind-
modus verursacht (McFadden et al. 2008), was zu einer geringeren Winkelauflosung der
Tonenmessungen fiihrt.
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Obwohl auch die x- und y-Komponente der Geschwindigkeit qualitativ gut zur Simulati-
on passen, soll nur die z-Komponente weiter diskutiert werden. Den Geschwindigkeits-
anstieg in V gegen 08:50 UT kann von der Simulation nicht in voller Hohe beschrieben
werden. Dies konnte daran liegen, dass die Auffiillung des Wakes durch Ladungstrennung
und die daraus resultierenden elektrischen Felder erfolgt; die beweglichen Elektronen be-
wegen sich zuerst in den Wake. Dies kann in dieser Simulation, die Quasi-Neutralitt
voraussetzt, nicht realisiert werden. Nach dem Ubergangspunkt, an dem die beiden trans-
versalen Geschwindigkeitskomponenten das Vorzeichen wechseln, finden sich zwei Aus-
schldge in der Simulation und mehrere in der gemessenen Geschwindigkeit V,. Abbildung
4.10 zeigt einen genaueren Ausschnitt dieses Bereichs. Die Sonnenwindgeschwindigkeit
ist hier recht stabil, weiterhin ist auch ein Ausschlag in der stationdren Simulation vor-
handen. Folglich stammen diese Ausschlidge aus dem Auffiillungsprozess und konnten
auf eine Wirbelstruktur im inneren Wake hindeuten. Der Bereich des inneren Wakes ist
ein instabiles Gebiet, die Effekte konnten daher durch eine Zweistrom-Instabilitiit hervor-
gerufen werden.

In Abb. 4.10 passt die stationdre Simulation anscheinend besser zu den Daten als die
dynamische. Dies zeigt einerseits, dass die verwendeten Durchschnittswerte die Bedin-
gungen wihrend des Durchflugs durch den inneren Wake recht gut abbilden. Andererseits
miisste die dynamische Simulation diesen Bedingung noch besser entsprechen, da die Ge-
schwindigkeit immer wieder angepasst wird. Die Ausbreitung des Wakes verléuft parallel
zur Richtung des anstromenden Sonnenwindes; eine geringfiigig andere Anstromrich-
tung fiithrt daher zu einer verdnderten Ausbreitungsrichtung des Wakes und bei Verfol-
gung der P1-Flugbahn zu einem verschobenen Ubergangspunkt in der Geschwindigkeit.
Wahrscheinlich enthalten die verwendeten OMNI-Daten eine geringe Abweichung zur
tatsdchlichen Geschwindigkeit, wodurch sich Unterschiede zwischen der dynamischen
Simulation und den ARTEMIS-Messungen ergeben.

4.1.5 MHD-Wellenausbreitung im Mondwake

Bei konstanten Anstrombedingungen bildet sich eine stationdre Wakestruktur hinter dem
Mond aus. Ankommende Sonnenwindteilchen werden an der Mondoberfliche absorbiert,
das Magnetfeld diffundiert durch den nicht-leitfdhigen Mond jedoch hindurch. Da die
thermische Auffiillung nur einen recht geringen Teilchenfluss in die innere Wake-Region
erzeugt, bleibt der Wake auf einer Lange von vielen Mondradien bestehen. Das plotzliche
Fehlen von Teilchen stromabwirts des Monds ist wahrscheinlich die Quelle magnetohy-
drodynamischer Wellen, die sich entlang des Wakes ausbreiten. Die drei MHD-Moden
(Fast, Alfvén und Slow) erzeugen jeweils charakteristische Storungssignaturen in Dich-
te und Magnetfeld. Die Fast-Mode, die sich in jede Richtung ausbreiten kann, kompri-
miert gleichermaBen Dichte und Magnetfeld. Die Slow-Mode breitet sich hauptsidchlich
feldparallel aus und die Storung in Dichte und Magnetfeld sind antikorreliert. Auch die
Alfvén-Mode breitet sich feldparallel aus, erzeugt jedoch keine Komprimierung des Ma-
gnetfelds.
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Die yz-Ebene stellt einen Querschnitt durch den Wake dar, in dem die beschriebenen Wel-
len gut sichtbar sein sollten. Hierzu werden die Magnetfeldvektoren dieser Ebene in ein
feldparalleles Koordinatensystem transformiert, was eine einfache Trennung in feldpar-
allele und feldsenkrechte Komponenten ermdglicht. Weiter wird die Hintergrundstirke
des Magnetfeldes subtrahiert, so dass nur Abweichungen des Hintergrundfeldes bestehen
bleiben. Abbildung 4.11 zeigt diese Abweichungen in der Ebene in 4.8 Ry; Entfernung.
Die feldparallele Komponente im linken Plot der Abb. 4.11 kann positives oder nega-
tives Vorzeichen haben. Dies ist bei der feldsenkrechten Komponente, die im rechten
Plot aufgetragen ist, nicht der Fall, da 2D-Richtungsangaben auf der Ebene nicht im Plot
dargestellt werden konnen; es ist daher nur der Absolutwert der Stérung erfasst. Beide
Komponenten sollten im ungestorten Sonnenwind Null sein. Das Zentrum des Storungen
liegt nicht im Zentrum der gezeigten yz-Ebene, da die Sonnenwindgeschwindigkeit nicht
parallel zur Sonne-Mond-Achse liegt, was auch in Abb. 4.4 zu sehen ist.

Die iiberlagerten weilen/schwarzen Linien in Abb. 4.11 représentieren die Ausbreitungs-
grenzen der MHD-Moden. Zu deren Berechnung wurden Slow-, Fast- und Alfvén-Mode
von der Mondoberflidche ausgehend iiberlagert. Der duere Kreis umschlieft die Phasen-
front der Fast-Mode. Die Ausbreitungsgeschwindigkeit wird anhand der Dispersionsrela-
tion der MHD-Wellen in warmen Plasmen berechnet. Die magnetosonische Geschwin-
digkeit ist hierbei durch c,,; = /v2+ 2 gegeben, dabei sind v, = 59km/s die Alf-
véngeschwindigkeit im ungestorten Sonnenwind und ¢, = v, - \/yB8/2 = 34.9km/s die
Schallgeschwindigkeit. Fiir den Adjabatenkoeffizienten wird wie im Hybrid-Code y = 2
verwendet, das Plasmabeta wurde auf 8 = (8; + 8.)/2 = 0.35 gesetzt. Da die gezeigte
Schnittebene einen Abstand von 4.8 Ry hat, haben die MHD-Moden bei einer Sonnen-
windgeschwindigkeit von 297 km/s t = 28 s Zeit zur Ausbreitung. Daher hat der dufere
Kreis zum innersten Kreis einen Abstand von ¢, - t (in feldsenkrechter Richtung), der
innerste Kreis stellt den geometrischen Wake dar: einen Kreis mit Radius Ry, der ent-
sprechend des Sonnenwindgeschwindigkeitsvektors positioniert ist.

Diese dargestellten Ausbreitungsgrenzen erinnern an ein Friedrichs-(I)-Diagramm, was
aber streng genommen nicht der Fall ist: Wihrend ein Friedrichsdiagramm von der Punkt-
quelle ausgehende Modengeschwindigkeiten zeigt, sind die Linien in Abb. 4.11 das Re-
sultat der Anwendung des Huygens’schen Prinzips auf viele Punktquellen entlang der
Mondoberfldche. Fiir jeden Winkelgrad entlang des inneren Kreises zeigt der Plot die wei-
testmogliche Ausbreitung der jeweiligen Mode unter Beriicksichtigung aller Punktquellen
zur gegebenen Zeit. Dies erklért auch, warum die Grenzen von Slow- und Alfvén-Mode
Ausbreitung in feldsenkrechter Richtung aufweisen, was in einen Friedrichs-Diagramm
fiir eine einzelne Punktquelle nicht der Fall wire.

Die zwei mittleren Linien begrenzen das Ausbreitungsgebiet der Alfvén- bzw. Slow-
Mode. Das Friedrichs-Diagramm wird durch die Abweichungen in Magnetfeld und Dich-
te auf der gezeigten Schnittebene gut wiedergegeben, obwohl die x-Komponente des Ma-
gnetfelds nicht fiir die Berechnung der Ausbreitung beriicksichtigt wurde. Das Gebiet
verringerter Magnetfeldstirke liegt in dem Bereich, der nur vom dufleren Kreis (dem der
Fast-Mode) umschlossen wird. Hier liegt auch ein Bereich verringerter Sonnenwinddichte
vor, auch sind kaum feldsenkrechte Storungen vorhanden. Dies deutet auf eine Drucksto-
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rung hin; zusammen mit der Korrelation des Riickgangs von Magnetfeld und Teilchen-
dichte kann die Storung hier klar als Fast-Mode identifiziert werden. Dies ist auch die
einzige Mode, die in der verfiigbaren Zeit von ¢ = 28 s in diesen Bereich expandieren kann
(Verdiinnung-Fast-Mode-Welle). In feldparalleler Richtung, im linken Plot der Abb. 4.11,
bestehen zwischen der Slow-Mode-Grenze und dem Mondradius sowohl feldparallele als
auch feldsenkrechte Stérungen. Dabei sind die feldparallelen Komponenten positiv, das
Magnetfeld ist also erhoht. In diesem Bereich ist jedoch die Teilchendichte reduziert,
so dass hier die Slow-Mode vorliegt, fiir die Magnetfeldstirke und Dichte antikorreliert
sind. Im Bereich zwischen den Grenzen der Slow- und Alfvén-Mode sind die Storun-
gen im Magnetfeld vorrangig in feldsenkrechter Richtung vorhanden, die Dichte erreicht
hier fast Sonnenwindniveau. Daher sind die Stérungen hier nicht kompressibel, sondern
von alfvénischer Natur. Dies ist jedoch eine andere Situation als bei Enceladus (Kriegel
et al. 2009) oder Io (Linker et al. 1988), wo Regionen mit hoher Leitfahigkeit stehende
Alfvén-Wellen (sog. Alfvén-Fliigel) hervorrufen. In diesen Plots der Magnetfeldkompo-
nenten konnten so alle drei MHD-Moden in der stationdren Simulation des Mondwakes
identifiziert werden. Die berechneten maximalen Ausbreitungsgrenzen zeigen aulerdem
eine gute Ubereinstimmung mit den Simulationsergebnissen.
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Abbildung 4.10: Vergleich der ARTEMIS-Daten (griin), den modifizierten OMNI-Daten

(blau), der stationdren Simulation (schwarz) und der dynamischen Simulation (rot). Ab-
gebildet ist die z-Komponente der Geschwindigkeit (SSE) von 08:50 bis 09:30 UT.
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Abbildung 4.11: Variationen des Magnetfelds in der yz-Ebene parallel (links) und senk-
recht (rechts) zum Hintergrundmagnetfeld. Die Linien zeigen die berechnete weitestmog-
liche Wellenausbreitung der MHD-Moden ausgehend von der Mondoberfliche (innerster
Kreis) bis zur gezeigten Ebene bei 4.8 Ry;.
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4.2 Simulationen der Venus-Wechselwirkung

Der nun folgende Abschnitt beschiftigt sich mit den Plasmasimulationen in der Umge-
bung der Venus. Auch wenn bereits Untersuchungen mit Simulationscodes vorgenom-
men wurden, bietet sich unter Verwendung des A.ILK.E.F.-Codes doch die Moglichkeit
zu weiterreichenden Studien, die so bisher noch nicht betrieben wurden. Ein Schwer-
punkt liegt auf der besseren Beschreibung der Ionosphire, so dass Prozesse wie die in
Abschnitt 2.2.6 vorgestellten Magnetisierungszustinde in den Simulationen reproduziert
werden konnen. Einen weiteren Schwerpunkt bilden dynamische Prozesse: Simulationen
unter wechselnden Sonnenwindbedingungen konnen beispielsweise Prozesse wihrend ei-
nes Sektordurchgangs des interplanetaren Magnetfeldes abbilden oder auch die Situation
spontaner Anderungen in der Anstrdmgeschwindigkeit untersuchen.

In diesem Kapitel wird zunéchst die Ausgangssituation dieser Arbeit erldutert, insbeson-
dere, welche Simulationsstudien bereits gemacht wurden. AnschlieBend wird auf die Mo-
dellierung der Venus-Ionosphire im Hybrid-Code eingegangen. Der dritte Abschnitt be-
schifigt sich mit den Einstellungen im Code, die eine Untersuchung der Venus mit Fokus
auf die Ionosphire ermoglichen. AnschlieBend wird konkret die Abhidngigkeit der Ma-
gnetisierung der Ionosphére von den Parametern Resistivitidt, Auflosung und Anstrom-
geschwindigkeit untersucht. Im letzten Abschnitt des Kapitels wird der Durchgang einer
magnetischen Sektorgrenze im Sonnenwind nachgebildet und die dadurch ausgeldsten
transienten Effekte beschrieben.

4.2.1 Ausgangssituation

Seit die PVO-Mission genauere Erkenntnisse zur Plasmawechselwirkung und der Iono-
sphire lieferte, entstanden viele Arbeiten iiber die Interpretation von Messdaten und auch
Simulationen des Planeten mit verschiedenen Schwerpunkten. Als zusammenfassende
Arbeit stellt Russell et al. (2006) die Erkenntnisse der PVO-Mission in allen Bereichen
vor. Detailliertere Betrachtungen des ionosphirischen Magnetfelds finden sich bei Luh-
mann und Cravens (1991); hierbei handelt es sich ebenfalls um eine Zusammenfassung
vorangegangener Arbeiten dieser und weiterer Autoren. Eine jiingere statistische Unter-
suchung der mit VEX gemessenen Magnetisierungszustdnde wurde von Angsmann et al.
(2011) durchgefiihrt.

Der Effekt verschiedener Magnetisierungszustinde ist also schon seit den frithen Ta-
gen von PVO bekannt, trotzdem findet er nur in wenigen Simulationen Beachtung. Den
Schwerpunkt legen viele Studien zunichst auf der Wiedergabe der Grenzflichen (Marti-
necz et al. 2009) und des Ionen-Pickups (Kallio et al. 2006, Jarvinen et al. 2009, Liu et al.
2009). Jarvinen et al. (2008) untersuchten statistisch das Magnetfeld aus PVO-Daten,
die Simulationen hatten allerdings in Planetennéhe nicht die notwendige Auflésung, um
ionosphirische Prozesse abzubilden. In Kallio et al. (2008) wird der Verlauf des Magnet-
felds nachgezeichnet, allerdings nur die Grenzregionen auf3erhalb der Ionosphire wie z.B.
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der Bow Shock, auf die Ionosphire wird nicht eingegangen. In einem 2D-Hybrid-Modell
beschreiben Terada et al. (2002) Kelvin-Helmholtz-Instabilititen an der Ionopause, be-
fassen sich aber nicht mit Magnetisierungszustéinden. In Jarvinen et al. (2013) liegt der
Schwerpunkt auf den Veridnderungen der Plasmaumgebung durch die vorherrschende Ma-
gnetfeldrichtung. Trotz hoher ionosphérischer Dichten wird jedoch auch hier nicht auf die
Magnetisierung eingegangen.

Arbeiten, die auf die Magnetisierung eingehen, nahmen bestimmte Einschriankungen vor.
So simulierten Jin et al. (2008) mit einem MHD-Modell den Sonnenwinddruck zum Ein-
dringen des Magnetfelds in die Ionosphire, beschrinkten die Simulation jedoch auf zwei
Dimensionen sowie auf einen Halbkreis auf der Tagseite des Planeten. Ebenso wie Terada
et al. (2009), die in 3D-MHD-Simulationen auch die Magnetisierung untersuchen, wird
jedoch das Magnetfeld an der inneren Grenze, also dem Planeten, zu Null forciert; eine
selbstkonsistente Beschreibung der gesamten Wechselwirkung ist somit nicht mehr gege-
ben. Shimazu und Tanaka (2008) widmen sich mit einem Vollteilchenmodell gezielt den
magnetischen Flussrohren in einer kleinen, periodischen Simulationsbox, die inneriono-
sphirische Prozesse nachbildet; die umgebende planetare Plasmawechselwirkung kann so
nicht beschrieben werden.

Die ionosphirische Magnetisierung wurde folglich noch nicht im Kontext selbstkonsti-
stenter 3D-Plasmawechselwirkung simuliert. Auch fiir den Mars, dessen Wechselwir-
kungsbild vergleichbar ist, existieren keine entsprechenden Arbeiten. Die Ursache diirf-
te in dem recht hohen numerischen Aufwand einer solchen Simulation liegen: Einer-
seits muss die gesamte Plasmawechselwirkung des Planeten abgedeckt werden, die mit
Magnetosheath-Region etwa einen Radius von mindestens 10000 km umschlieft, ande-
rerseits muss die Ionosphire gut aufgelost werden konnen, deren Breite zwischen ca.
300 km am subsolaren Punkt und 1000 km am Terminator variiert. Weiterhin f#llt auf, dass
beispielsweise die Hybrid-Simulationen von Martinecz et al. (2009) oder Jarvinen et al.
(2009) nicht annédhernd die hohen ionosphirischen Dichten erreichen, die fiir die Venus
gemessen wurden. Auf die hieraus entstehenden Probleme fiir die Simulation der Ma-
gnetisierung wird in Abschnitt 4.2.3.2 noch genauer eingegangen. Der A.ILK.E.F.-Code
mit der Technik der Gitterverfeinerung bringt die nétigen Voraussetzungen mit, um trotz
dieser numerischen Herausforderungen Simulationen der gesamten Sonnenwindwechsel-
wirkung der Venus mit Magnetisierungszustinden der Ionosphire anzugehen.

4.2.2 Modellierung der Ionosphire

In Abschnitt 3.2.4 wurde erklirt, dass die planetaren Ionen anhand eines Einfiigeprofils
nach und nach in die Simulation eingefiigt werden. Das fiir alle Venus-Simulationen ver-
wendete Einfiigeprofil soll hier erldutert werden. Es basiert auf den von Martinecz et al.
(2009) fiir Venus und ebenso von BoBwetter et al. (2004) fiir Mars verwendeten Profilen,
diese wieder auf dem Modell der Chapman-Ionosphire fulen. Fox (2007) zeigte, dass die
Venus-Ionosphére sehr gut mit dem Chapman-Modell iibereinstimmt, obwohl die dabei
angesetzte Isothermie in der Praxis nicht erfiillt ist.
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Eine Ionosphire entsteht durch Ionisation einer neutralen Atmosphire. IThre Hohenaus-
dehnung beginnt dort, wo ionisierte Teilchen nicht sofort einen Rekombinationspartner
finden, wie es in tieferen, dichten Atmosphidrenregionen immer der Fall ist. Diese Hohe
liegt bei Venus auf ca. 120 km (Pitzold et al. 2007). Die Ionosphire endet im Fall der Ve-
nus an der Ionopause zwischen ca. 300 km und 1000 km, wo die Ionendichte stark abfillt.

Die Dichte der Atmosphire an einer bestimmten Hohe ergibt sich iiber die hydrostati-
sche Grundgleichung; gefordert wird dafiir ein Druckgleichgewicht mit den dariiber und
darunter liegenden Schichten. Betrachtet man ein Volumenelement dV = A - dz, wo-
bei die Fliache A parallel zur Oberfliache lduft und dz eine infinitesimale Hohendifferenz
beschreibt, herrscht in diesem der ideale Gasdruck p = n,kpT, wobei n, die Neutralteil-
chenzahldichte, kp die Boltzmannkonstante und 7' die Temperatur darstellen. Die Kraft
auf dieses Element besteht aus den Druckkriften von oben (p.,) und unten (p,_) sowie
der Gravitationskraft auf die Teilchen der Masse m; seitliche Driicke heben sich auf:

Fov=p.A-p,A-nmg-dV . (4.4)

Diese Kraft muss verschwinden, damit die atmosphérische Dichteverteilung stabil bleibt.
Damit ist

0 = p,A-p. A—-nmg-dV
0 = p,-— pu —nymg dz

dp

pa = -n,mg

dn,  n,mg

dz T kT

Dabei wird fiir unterschiedliche Hohen dieselbe Temperatur vorausgesetzt (Isothermie).
Integration liefert

In(,) = 7= -2
B
" _
n,(2) = no - exp [,{B—i (- z)] =ny- eXp(ZOH Z) @.5)

Hierbei wurden die Skalenhthe H = kT /mg sowie die Dichte n( an der Referenzhohe
7o eingefiihrt. Analog zu Martinecz et al. (2009) werden nun sowohl die kalten als auch
die heilen Sauerstoffatome beriicksichtigt, beide weisen unterschiedliche Referenzhohen
71 und z, mit entsprechenden Dichten n; und n, sowie die Skalenhthen H, und H, auf;
wegen ihrer hohen Energie werden die heilen Sauerstoffatome noch in groeren Hohen
gefunden als die kalten. Mit zwei beriicksichtigten Spezies ergibt sich

n() = m -exp(Z‘H_1 Z) - cxp(ZZH_2 Z) : @.6)
wobei der Index 1 fiir den kalten und 2 fiir den heillen Sauerstoff steht, die numerischen
Werte finden sich in Tab. 4.3. Eine Beriicksichtigung weiterer Spezies erfolgt nicht, da
Sauerstoff oberhalb von 180km die dominante Spezies bildet (Pitzold et al. 2007) und
damit fiir die Plasmawechselwirkung mafigeblich ist.
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Mit diesem Ausdruck fiir die Dichte der neutralen Atmosphére kann nun die Ionendichte
bestimmt werden. Die lonisation ist dort am grof3ten, wo viel Strahlung auf viele Teil-
chen trifft. Die ankommende Strahlung wird beim Durchgang durch die Atmosphire ab-
geschwicht, so dass sie tiefere Schichten kaum erreicht; in den hohen Schichten sind
wiederum nur wenige Teilchen vorhanden, die iiberhaupt ionisiert werden konnten. Fiir
die Absorption der eintreffenden Strahlung gilt zunéchst

dl
—— =on,l , 4.7
7= 4.7)
hierbei sind / die Intensitét der Strahlung, s der in der Atmosphére zuriickgelegte Weg
und o der Absorptionsquerschnitt. Die Beziehung des Weges s zur Hohe z ergibt sich zu
s = z/ cos(y), wobei y der Winkel zwischen senkrechter Hohe und Einfallsweg ist. Somit
gilt:

dl(z) o
— = 2(2)d: 4.8
1(z) cos(,\{)n (e)dz “8)
und damit -
a ’ /
I(z.x) = I exp[—m f (2 )dz] : 4.9)
Einsetzen von Gl. (4.6) und Ausfiithrung der Integration liefert
-z -2z
I(z,x) = I H . 4.10
(z.x) eXp( (X)[ 1eXP( , )+nz 2eXP( o )]) (4.10)

Die Ionenproduktionsrate Q ist proportional zur Absorption aus Gl. (4.7), wobei der Fak-
tor der Ionisationseffizienz hier analog zu BoBwetter et al. (2004) zu 1 angenommen wird.

Es folgt
-z -z
[n.H] exp( T ) +nH, exp( 2H2 )]) 4.11)

0z, x) = on,l = n,(2)v 6XP( cost)
mit der Photoionisationsfrequenz v = o/,. Diese Funktion Q(z, y) dient in der Simu-
lation zur Festlegung der Entstehungsorte neuer Ionen. Vor dem Einbau muss sie aber
noch normiert werden, da die Einfiigewahrscheinlichkeit, wie in Abschnitt 3.2.4 erklért,
zwischen 0 und 1 liegen muss. Dazu muss das Maximum der Ionisationsrate ermittelt
werden; durch dQ(z, x)/dz = 0 erhilt man die Hohe der maximalen Produktion z,,; das
Maximum fiir y liegt offensichtlich bei y = 0 und damit Qy = Q(zpy, ¥ = 0). Nun kann
die Produktionsfunktion in der Simulation verwendet werden.

Der wihrend der Rechung herangezogene Winkel y ist der solare Zenit-Winkel (solar ze-
nith angle, SZA). Der SZA ist der Winkel zwischen der Verbindung des Planetenzentrums
mit dem aktuellem Beobachtungspunkt und der subsolaren Linie, also der Verbindungs-
linie zwischen Planetenzentrum und Sonne. In der Nidhe des Terminators geht jedoch
x — 90° und damit in Gl. (4.11) 1/ cos(y) — oo. Daher wird ab y = 87° keine Winkel-
abhingigkeit mehr verwendet, sondern der Wert konstant auf y = 87° gelassen, was etwa
5% der maximalen tagseitigen Produktion entspricht. Gleichzeitig wird Q(z, y = 87°) fiir
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Abbildung 4.12: Normierte Produktionsfunktion fiir die Ioneneinfiigung. Oben: Doppelt
Logarithmische aufgetragener 1D-Verlauf fiir den subsolaren Punkt (y = 0°) und am
Terminator (y = 87°) sowie der Verlauf der Neutraldichte. Unten: Linear aufgetragener
2D-Plot iiber die Tagseite. Das Chapman-Profil begrenzt die Produktion im Wesentlichen
auf eine Hohenausdehung von 200-300 km, am Terminator ist das Produktionsmaximum

geringer und in groBerer Hohe.
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Tabelle 4.3: Werte des fiir die Simulationen verwendeten Ionenproduktionsprofiles aus
GI. (4.11), wie sie auch bei Martinecz et al. (2009) verwendet wurden, sowie die daraus
resultierenden Grofen am subsolaren Punkt und beim Terminator.

Parameter Wert
Photoionisationsfrequenz v 4.55.1077s7!
Gesamte Produktionsrate Oro  1.037-10%s7!

Referenzdichte kalter Sauerstoff n 2-10"m™
Referenzhohe kalter Sauersoff Z1 110km
Skalenhohe kalter Sauerstoff H, 16.7 km
Referenzdichte heiler Sauerstoff n 4.1-10°m>
Referenzhohe heiller Sauerstoff 2 1000 km
Skalenhohe heier Sauerstoft H, 920km
Hohe Produktionsmaximum y = 0°  zy 201 km
Hohe Produktionsmaximum y = 87°  zpy87 250km
Produktionsrate y = 0° Omo 1.42-107s7!
Produktionsrate y = 87° Ougr  6.72-10°s7!

die gesamte Nachtseite des Planeten verwendet; dies entspricht etwa der Groenordnung
der dort vorhandenen Ionosphére (Brace und Kliore 1991).

Abbildung 4.12 zeigt die Produktionsfunktion in zwei Varianten: oben der eindimensiona-
le Plot in doppelt logarithmischer Auftragung. Hier ist besonders gut zu der Effekt der zu-
sdtzlichen heiflen Sauerstoffteilchen zu sehen: Wéhrend im Hohenbereich bis ca. 400 km
der kalte Sauerstoff aufgrund seiner htheren Ausgangsdichte dominiert, ist in groBerer
Hohe der heile Sauerstoff dominant, jedoch bereits 3-4 GroSenordnungen unterhalb der
Maximaldichte des kalten Sauerstoffs. Ein Vergleich mit dem Verlauf der Neutraldichte,
die im Plot um 13 Groflenordnungen reduziert eingezeichnet werden musste, zeigt den
Effekt der Absorption der Strahlung in niedriger Hohe: Wiéhrend die Verldufe bis hinun-
ter zu ca. 200km noch quasi parallel sind, féllt die Produktionsrate danach schnell ab,
wihrend die Neutraldichte ungebremst weiter ansteigt. Dies zeigt auch den ziemlich ge-
ringen Hohenabstand zwischen dem Einsetzen der Ionenproduktion und ihrem Maximum.
Die Dichte am Terminator zeigt den gleichen Verlauf wie die am subsolaren Punkt, jedoch
liegt ihr Produktionsmaximum hoher und ist ca. 20mal schwicher, die genauen Werte die-
ser GrofBen sind in Tab. 4.3 angegeben. Oberhalb von 400 km sind die Unterschiede kaum
noch vorhanden, jedoch sind dort auch die Produktionsraten bereits deutlich geringer.

Die logarithmische Auftragung iiberzeichnet jedoch den Einfluss des heilen Sauerstoffs;
der untere 2D-Plot in Abb. 4.12 ist daher linear aufgetragen. Das Produktionsmaximum
am subsolaren Punkt ist auch hier sehr deutlich erkennbar und auch am Terminator sieht
man noch eine Produktion. Ab 300 km findet jedoch scheinbar keine Produktion mehr
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statt; die um mehrere GroBenordnungen geringere Produktionsrate an dieser Hohe ist im
linear aufgetragenen Plot nicht zu erkennen. Analog zu dieser Wahrnehmung verhilt es
sich auch mit der Plasmawechselwirkung: Die nur sehr geringen resultierenden Dichten
auf grofler Hohe haben auf das Wechselwirkungsbild mit dem Sonnenwind und die re-
sultierenden elektromagnetischen Felder kaum einen Einfluss, die Wechselwirkung wird
von der starken Ionenproduktion im Bereich von 200-300 km bestimmt.

4.2.3 Studien verschiedener Simulationsparameter

Neben schnell fluktuierendem Sonnenwind, der je nach Situation beim Start einer Simu-
lation mit vorzugebender Dichte, Geschwindigkeit und mitgefiihrtem Magnetfeld erzeugt
wird, haben noch viele weitere Parameter Einfluss auf das Ergebnis der Simulation. Im
Idealfall gédbe es diese Parameter nicht; die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der
Venus wiirde immer bestmoglich beschrieben und das Ergebnis wire nur von den einge-
stellten Sonnenwindparametern und ggf. der Simulationsauflosung abhingig. Allerdings
kann dieser Idealfall in einer numerischen Simulation nicht erreicht werden, auller viel-
leicht, der Simulationscode ist ausschlieBlich fiir dieses spezielle Hindernis geschrieben.
Fiir die Untersuchung der Venus mit dem A.LK.E.F.-Code stellt die Konfiguration des
Planeten mitsamt seiner Ionosphire die grofite Herausforderung dar.

Die Simulationen wurden mit den von VEX gemessenen Sonnenwinddaten durchgefiihrt,
die bereits in Martinecz et al. (2009) verwendet wurden. Dabei war der Sonnenwind eher
schwach und entsprach nahezu den hiufig fiir die Erde angebenen Standardparametern.
Tabelle 4.4 gibt einen Uberlick iiber die verwendeten Daten.

Die bisherigen Vorarbeiten mit dem A.LLK.E.F.-Code bzw. dessen Vorginger zu Venus
und Mars konzentrierten sich auf Grenzfldchen und Ionen-Pickup, die tagseitige Iono-
sphire oder Magnetisierungszustinde wurden nicht behandelt. Dementsprechend wurde
auch bei den Einstellungen im Code kein Fokus darauf gelegt, solche Prozesse moglichst
gut zu beschreiben. Daher mussten die numerischen Parameter der Simulation zunéchst
so eingestellt werden, dass auch die ndhere Umgebung der Venus, d.h. die Ionosphire,
moglichst gut beschrieben wird. Dies gilt insbesondere hinsichtlich ihrer Wirkung auf
das Magnetfeld.

Die im Folgenden dargestellten Simulationen sollten in ihrer Funktion als Vorstudien si-
cherstellen, dass zum einen die Wechselwirkung mit dem Sonnenwind von der Ionosphére
ausgeht, zum anderen auch, dass der Planet nur als Teilchensenke dient und die duflere
Plasmawechselwirkung nicht beeinflusst. Danach wird die Einstellung der Ionenproduk-
tionsrate mittels Zdhlung der Ionenzahl im Code iiberpriift, abschlieend wird auf den
Verzicht der Verwendung einer Elektronentemperatur eingegangen.
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Tabelle 4.4: Sonnenwindwerte fiir die Simulationen, wie auch von Martinecz et al. (2009)
verwendet, und abgeleitete Plasmagr6Ben. Die Sonnenwindgeschwindigkeit wurde fiir
einige der Simulationen veréndert.

Parameter Wert
Sonnenwinddichte N Scm™
Sonnenwindgeschwindigkeit Ugyy 360km/s
Interplanetares Magnetfeld B,|Bl (4,3,0),5nT
Temperatur Sonnenwind-Ionen T i 10eV
Temperatur Sonnenwind-Elektronen T, 20eV
Alfvén-Machzahl My 7.38
Plasmabeta SW-Ionen Bsw.i 0.81
Plasmabeta SW-Elektronen Bw.e 1.61

4.2.3.1 Die Ionosphire als Hindernis

Zur Simulation der Venus-lonosphire ist es notig, dass die Ionosphére als Hindernis fiir
den anstromenden Sonnenwind wirkt, nicht der Planet selbst. In den Simulationen der Ve-
nus, die anders als die Simulationen des Mondes keine Resistivitit im Planeten verwen-
den (eine Begriindung hierfiir wird am Ende von Abschnitt 4.2.4.1 gegeben), ist dieser
Unterschied jedoch nicht unmittelbar erkennbar. Abbildung 4.13 zeigt drei verschiedene
Simulationen: ohne, mit schwacher und mit starker lonosphire. Zunéchst fillt die prinzi-
pielle Ahnlichkeit der drei Simulationen auf: alle Fille verfiigen iiber einen Bow Shock,
hinter dem sich Magnetfeld und Sonnenwinddichte erhthen. Das Magnetfeld kann das
Hindernis nicht durchdringen, es wird daher tagseitig aufgestaut und nachtseitig drapiert.
Der Sonnenwind wird durch diese Feldkonfiguration um das Hindernis herum gelenkt.
Die grundlegende Wechselwirkung ist zunichst also dhnlich, jedoch ergeben sich bei ni-
herer Betrachtung wichtige Unterschiede.

Ein leitfdhiger Planet ohne Ionosphire (obere Zeile in Abb. 4.13) erzeugt durch Induk-
tionseffekte des konvektierten Magnetfeldes ein Wechselwirkungsbild, welches von dem
einer Ionosphére kaum zu unterscheiden ist. Im Gegensatz zu einem stark resistiven Pla-
neten wie dem Mond kann sich das ankommende Magnetfeld hier nicht ausbreiten, es
wird an der Tagseite gestaut. Neben dem Anstieg des Magnetfeldes am Bow Shock findet
die stirkste Aufstauung erst an der Planetengrenze statt; in Abb. 4.13(a) ist gut zu sehen,
dass nur innerhalb des Planeten hohe Feldstirken > 25 nT erreicht werden.

Die mittlere Zeile der Abbildung 4.13 zeigt eine Simulation mit geringer lonendichte,
wie sie in vorherigen Simulationsstudien mit dem Vorginger des A.I.LK.E.F.-Codes von
Martinecz et al. (2009) fiir die Venus oder auch von BoBwetter et al. (2004) fiir den Mars
verwendet wurde. Die Produktionsrate in der Simulation entspricht hierbei der physika-
lischen Rate aus Photoionisationsprozessen. Das Maximum der ionosphirischen Dichten
liegt hierbei ungefihr bei dem 20fachen der Sonnenwinddichte. Es ist erkennbar, dass sich
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Abbildung 4.13: Testsimulationen ohne Ionen (oben), mit bisheriger lIonenproduktions-
rate (Mitte) und mit zehnfach hoherer Ionenproduktionsrate (unten). Die Plots zeigen
jeweils Magnetfeld, Sonnenwind- und Schwerionendichte (von links nach rechts). Die
Verwendung von nur wenigen [onen mit geringer resultierender Dichte verdndert die Plas-
maumgebung von Magnetfeld und Sonnenwind kaum. Erst bei Erreichen hoher ionosphi-
rischer Dichten wird der Sonnenwind vor Erreichen des Planeten abgelenkt (Plot (h)) und
das Magnetfeld staut sich vor der Ionosphére auf (Plot (g)) statt im Planeten (Plots (a) und
(d)).
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die Ionosphire nicht signifikant auf das Wechselwirkungsbild auswirkt: Das Magnetfeld
wird vorrangig durch den Planeten aufgestaut, nur eine minimale Vorverlagerung der Auf-
stauung ist beim Vergleich der Plots (a) und (d) erkennbar. Der Bereich zwischen Beginn
der Aufstauung und Planet ist durchgehend stark magnetisiert. Bei Vergleich der Plots der
Sonnenwinddichte, (b) und (e), fillt die zunehmende Dicke der Magnetosheath-Region
auf, also des (im Plot griinen) Bereichs zwischen Bow Shock und Planet: Ganz ohne lo-
nen treffen viele Sonnenwindteilchen auf den Planeten und werden dort absorbiert, bevor
sie ausweichen konnen, daher ist die Magnetosheath dort sehr diinn. Im Bild mit gerin-
ger Ionendichte ist sie etwas dicker, da die Ionen einen Teil des Sonnenwindes umlenken
konnen, der dann nicht mehr vom Planeten absorbiert wird. Fiir eine Beschreibung der
ionosphirischen Pick-Up-Prozesse ist diese Methode geeignet, doch die Ionosphire ist
aufgrund der Induktionseffekte stets stark magnetisiert.

In der unteren Zeile der Abbildung 4.13 wurde eine 10fach stirkere lonenproduktionsrate
verwendet. Die Aufstauung des Magnetfeldes im Plot (g) beginnt weiter entfernt vom
Planeten und der Hochstwert der Aufstauung wird einige hundert Kilometer iiber dem
Planeten erreicht. Die Aufstauung erreicht in der gezeigten Simulation zwar den Planeten,
befindet sich dabei aber bereits im Riickgang, so, wie es prinzipiell in der Ionosphire
bzw. beim Ubergang zur Atmosphire und dem Planeten selbst zu erwarten ist. Plot (h)
zeigt, dass der Sonnenwind nicht mehr den Planeten erreicht: Zwischen Magnetosheath
und Planet befindet sich ein Bereich (die untere Ionosphére), in den kein Sonnenwind
eindringt. Folglich wird der gesamte Sonnenwind um den Planeten herum geleitet, wie
es fiir die Venus selbst fiir geringe Sonnenaktivitit gezeigt wurde (Zhang et al. 2007).
Entsprechend ist die Magnetosheath hier auch nochmal deutlich breiter als bei geringerer
Tonenproduktionsrate (Plot (e)). In dieser Simulation liegt das Maximum der Ionendichte
etwa um den Faktor 700 tiber der Sonnenwinddichte.

Dieser Vergleich der verschiedenen Produktionsraten zeigt, dass die angestrebte Simula-
tion von magnetisierter und unmagnetisierter lonosphére nur mit einer hohen ionosphi-
rischen Dichte moglich ist. Weder ganz ohne Ionen noch mit wenigen Ionen findet ein
Riickgang des Magnetfeldes auflerhalb des Planeten statt. In der Simulationen mit hoher
Dichte dient jedoch ausschlieBlich die Ionosphére als Hindernis und der Sonnenwind wird
vor Erreichen des Planeten umgelenkt.

4.2.3.2 Simulationen ohne Planeten

Unter Verwendung der im letzten Abschnitt gezeigten starken Ionosphire konnte bereits
gezeigt werden, dass nun diese als Hindernis wirkt und nicht mehr der Planet selbst.
Nichtsdestrotz erreicht noch Sonnenwind-Magnetfeld den leitfihigen Planeten, was zu
ungewollten Effekten fithren konnte. Um einen Einfluss des Planeten auf die duflere Wech-
selwirkung auszuschlieen, wurden Simulationen ohne Planeten durchgefiihrt.

Ein Planet wird im A.I.LK.E.F.-Code als Teilchensenke betrachtet, d.h. alle Teilchen, die
die Planetenregion erreichen, werden aus der Simulation entfernt. Dieses Verhalten si-
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muliert die Neutralisation der Ionen in der Atmosphire eines Planeten sowie, bei nicht-
ionosphirischen Hindernissen wie dem Mond, den Einbau des eintreffenden Sonnen-
windes in das Oberflidchengestein. Bei der Simulation ohne Planeten wurde die ionosphi-
rische Produktion unveréndert gelassen, die Anordnung entspricht also einer Kugelschale
im freien Raum. Alle Effekte, die aus der Leitfahigkeit des Planeten entstehen, konnen
somit ausgeschlossen werden. Allerdings werden hier Ionen, die die gedachte Planeten-
oberfldche passieren, nicht entfernt, was dazu fiihrt, dass sie sich im Zentrum der Simu-
lation ansammeln. Jedoch hat diese Ansammlung keine unmittelbaren Auswirkungen auf
die Ionosphirenregion, erst mit sehr langer Simulationszeit entstehen durch die mehr und
mehr anwachsende Dichte unerwiinschte Effekte. Im betrachteten Zustand, in dem die Io-
nosphérenregion bereits als quasistationir angesehen werden kann, hat dies jedoch keine
Auswirkungen.

Abbildung 4.14 zeigt die Simulation als Vergleich mit und ohne Planeten. In der oberen
Zeile, die die Simulation ohne Planeten zeigt, dient die eingezeichnete Planetenoberfliche
lediglich der besseren Vergleichbarkeit. Zunichst soll die Sonnenwinddichte (Plots (b)
und (e)) verglichen werden; hier sind die Unterschiede am geringsten. In beiden Fillen
wird der Sonnenwind bereits vor Erreichen des Planeten nahezu vollstindig umgelenkt;
der Abstand, in dem das geschieht, ist in beiden Fillen identisch. Der grofite sichtbare
Unterschied liegt erwartetermaf3en in der Schwerionendichte vor (Plots (c) und (f)); in
der Simulationen ohne Planeten dringen die planetaren Ionen bis ins Zentrum der Simu-
lationsbox vor. Auf der Nachtseite sind dabei zwei markante Schweife zu sehen, die in
der Simulation mit Planeten fehlen. Dies ist jedoch kein stationérer Effekt, sondern ein
Resultat des anfénglich innerhalb des Planetengebietes enthaltenen Sonnenwindes. Die-
ser sammelt bei seiner Fortbewegung die ionosphirischen Teilchen auf und bewegt diese
so zum Boxausgang, zum Zeitpunkt der Ploterstellung ist sind von diesem Vorgang nur
noch die Rénder zu sehen, wihrend der Sonnenwind den Planetenbereich bereits weitest-
gehend verlassen hat. Tageseitig sind die Schwerionen in beiden Simulationen weitest-
gehend gleich. Auch das Magnetfeld (Plots (a) und (d)) sieht sehr @hnlich aus: In beiden
Fillen tritt die Magnetfeldaufstauung durch die Ionosphire ein und befindet sich vor der
Planetengrenze. Auf der Nachtseite ist das Magnetfeld in der Simulation ohne Planeten
nicht so stark umschlieend wie bei aktiviertem Planeten. Dies ldsst sich anhand des be-
reits diskutierten Effekts in der Schwerionendichte erkliren, die hinten vorhanden Ionen
sperren die geringe Sonnenwinddichte aus, das Magnetfeld wird nicht um den Planeten
herum getragen.

Zusammenfassend sind die Unterschiede zwischen beiden Simulationen also durch den
Verbleib von Sonnenwind und Schwerionen im eigentlichen Planetenbereich entstanden.
Die Tagseite beider Simulationen, auf der diese Effekte nicht vorhanden sind, ist weitest-
gehend identisch. Damit kann auch weiterhin das planetare Hindernis in der Simulation
zur Entfernung eindringender Teilchen verwendet werden, ohne dass hierdurch ein Ein-
fluss auf die Plasmaumgebung ausgeiibt wird.
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Abbildung 4.14: Testsimulationen ohne (oben) und mit Planeten (unten). Die Plots zei-
gen jeweils Magnetfeld, Sonnenwind- und Schwerionendichte (von links nach rechts).
Das dullere Wechselwirkungsbild ist nahezu identisch, bis auf eine transiente nachtseitige
Struktur, die aus anfénglich noch im Planeten vorhandenen Sonnenwind resultiert.
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4.2.3.3 Ionenproduktionsrate

Die Eigenschaft des Codes, in jedem Zeitschritt eine bestimmte Menge an planetaren
Ionen einzufiigen, ermoglicht eine selbstkonsistente Simulation. Die Ionosphire stellt
sich unter einem Gleichgewicht aus Produktion und Konvektion, die letztlich zur Ent-
fernung der Teilchen fiihrt, ohne weitere dufiere Vorgaben ein. Dieses Vorgehen ist ef-
fektiv fiir Situationen, in denen absolute Ionosphérendichten eine untergeordnete Rolle
spielen, da beispielsweise primidr der Abtransport der Ionen untersucht werden soll. In
vergangenen Arbeiten wie BoBwetter et al. (2004) und Martinecz et al. (2009) wurde zur
Festsetzung der Produktionsrate in der Simulation die aus Messdaten und analytischen
Rechnungen bestimmte Ionenproduktionsrate verwendet. Jedoch zeigte sich, dass diese
Rate zu gering ist, um im Rahmen der Simulationszeit eine hinreichend starke Ionosphé-
re zu erzeugen. Unter Verwendung dieser Rate stieg zum Zeitpunkt scheinbarer Quasi-
Stationaritit, an denen also die Sonnenwind- und Schwerionenstrukturen den hinteren
Boxrand erreicht hatten und keine signifikanten Anderungen mehr zeigten, die ionosphi-
rische Dichte weiterhin an. Mit der Auswertung einer Simulation sollte sich jedoch echte
Quasi-Stationaritit eingestellt haben, die ebenfalls ionosphirische Dichten berticksichtigt.

In diesem Teil der Untersuchungen wurde daher betrachtet, wie sich die zeitliche Ent-
wicklung der Gesamtzahl an Schwerionen in Abhédngigkeit von der Produktionsrate ver-
hilt. Das Ziel dabei war es, eine starke, stabile Ionosphire ohne zu lange vorangehende
Simulationszeit erhalten zu konnen. Der Ausgangspunkt fiir die Produktionsraten war da-
bei die bereits von Martinecz et al. (2009) verwendete Produktionsrate von 1.037-10%¢57".
Diese wurde zur Erzielung hoherer Produktionsraten mit einem Faktor multipliziert, des-
sen Hohe je nach Situation verdndert wurde.

Bisheriges Modell

Bisher wurde die Produktionsrate der Schwerionen wihrend einer Simulation immer kon-
stant belassen, wenn auch im Rahmen dieser Arbeit um ein Vielfaches hoher als die
experimentell bestimmte Fluchtrate; der Faktor betrug in den meisten Simulationen 20.
Dies war notig, um innerhalb relativ kurzer Simulationszeit eine starke Ionosphire zu
bekommen. Die ionosphirische Dichte nahm jedoch auch nach Erreichen einer anson-
sten quasi-stationdren Simulation weiterhin zu, was sich besonders auswirkt, wenn lange
Zeitraume betrachtet werden sollen, beispielsweise zur dynamischen Nachsimulation ei-
nes Vorbeiflugs. Nun wurde einer solchen Simulation ein Ladungszihler hinzugefiigt, der
die Ladung (,,weight*) jedes Makroteilchens einer Spezies in einem betrachteten Gebiet,
welches in diesem Fall die gesamte Simulationsbox war, aufsummiert. Die Simulation
wurde lange laufen gelassen, um festzustellen, ob sich eine gleichbleibende Ladungszahl
einstellt und falls ja, wann diese erreicht ist.

Das Ergebnis dieser Simulation zeigt Abb. 4.15. Hier zeigt sich zunichst, dass der Son-
nenwind bereits nach etwa 5000 Zeitschritten einen stationiren Wert erreicht, so dass

es berechtigt ist, dem Sonnenwind Quasi-Stationaritit zuzusprechen; im weiteren Verlauf
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Abbildung 4.15: Ladungszahlen in der Simulationsbox mit Produktionsfaktor 20. Die La-
dung des Sonnenwinds (rote Line) ist bereits nach wenigen tausend Zeitschritten stabil,
wihrend die Ladung der planetaren Ionen (griine Linie) erst ab ca. 600000 Zeitschritten
relativ konstant bleibt.

der Simulation zeigen sich nur sehr geringe Schwankungen. Auflerdem sieht man deutlich
die unterschiedliche Behandlung von Sonnenwind- und Ionosphirenteilchen: Wihrend
die Simulationsbox zu Beginn bereits mit Sonnenwind gefiillt ist und sich die Sonnen-
windladung verhiltnisméBig wenig verdndert, startet die Simulation ohne Venus-Ionen
und fiigt diese erst nach und nach ein. Die Ladungsanzahl der planetaren Ionen steigt bis
ca. 600000 Zeitschritte an, bis sie eine Sittigung erreicht. Die geringen Schwankungen
dieses Wertes riihren aus der Plasmawechselwirkung; eine grundsitzliche Erhhung oder
ein Abfall treten nicht mehr ein.

Dieser Test hat gezeigt, dass eine stationidre Situation der ionosphirischen Ladung mit die-
sen Simulationseinstellungen erst bei mehreren hunderttausend Zeitschritten zu erwarten
ist. Auch wenn die Laufzeit des A.L.LK.E.F.-Codes prinzipiell nicht begrenzt ist, zur Aus-
fiihrung der Simulationen steht nicht beliebig viel Zeit zur Verfiigung bzw. nicht beliebig
viele CPUs, um die verbrauchte Zeit zu minimieren. Eine Simulation in hoher Auflésung
benétigt auf den verwendeten Systemen mindestens einen Tag fiir 20000 Zeitschritte, bis
zur ermittelten Stationaritdt miisste die Simulation also gut einen Monat laufen, wozu
nicht ausreichend Ressourcen zur Verfiigung stehen.

Variable Produktionsrate

Um bereits zu frithen Zeitschritten eine starke, stationdre Ionosphire zu erhalten, wur-
de die Produktionsrate im folgenden Test fiir den Anfang der Simulation stark erhoht, um
die Ionosphire aufzubauen, und anschlieend reduziert, um nur noch die Verluste auszu-
gleichen und die Ionosphire soweit moglich konstant zu halten. Abbildung 4.16 zeigt das
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Abbildung 4.16: Ladungszahlen in der Simulationsbox mit Produktionsfaktor 50 bis
20000 Zeitschritte und Produktionsfaktor 3.7 danach. Die durch die anfingliche Produk-
tion erreichten Ionenzahlen werden im weiteren Simulationsverlauf recht konstant gehal-
ten, nur ein minimaler Anstieg ist noch zu erkennen.

Ergebnis dieser Simulation. Die starke Produktion (Faktor 50) wurde ab Zeitschritt 20000
durch eine schwichere Produktion (Faktor 3,7) abgelost; dieser Faktor wurde durch meh-
rere Simulationen iterativ ermittelt. Wiederum ist zu erkennen, dass der Sonnenwind sich
recht friih stabilisiert, nach einer kurzen Aufbauphase fallen die Anderungen erneut nur
sehr gering aus. Die Ionenzahlen erreichen mit diesen Simulationeinstellungen bereits
bei 20000 Zeitschritten, zum Ende der starken Produktionsphase also, dhnliche Werte
wie zuvor erst im stationdren Fall ab 600000 Zeitschritten, hier sogar noch etwas hoher.
Bei Aussetzen der starken Produktion kommt es zunichst zu einem Riickgang, der jedoch
durch die nachsetzende Produktion wieder abgefangen werden kann. Bereits ab ca. 30000
Zeitschritten sind die Ionenzahlen auf einem recht konstanten Niveau, bis zum Ende der
Simulationszeit findet nur noch ein sehr geringer Anstieg statt. Insgesamt sorgt diese Me-
thode also fiir eine schnell aufgebaute und weitestgehend konstant starke Ionosphire, so
dass weitere Simulationen ebenso durchgefiihrt werden.

4.2.3.4 Einfluss der Elektronentemperatur

Die Elektronentemperatur ist fiir die hier durchgefiihrten Venus-Simulationen ein kriti-
scher Parameter. Im Gegensatz zur Ionentemperatur, die bei der Erzeugung der Ionen ei-
ne statistisch verteilte Geschwindigkeit zuweist, geht die Elektronentemperatur gemiaf3 Gl.
(3.5) uiber den thermischen Elektronendruck in das elektrische Feld ein: E = ... - Vp,/p,.
Beim Einfiigen einer starken Ionosphire mit Chapman-Profil kommt es zu einer Situati-
on, in der hohe ionosphérische Dichten unmittelbar neben geringen Sonnenwinddichten
existieren. Dies fiihrt zu einem starken Druckgradienten Vp, und somit zu einem erhéh-
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Abbildung 4.17: Simulation mit eingeschaltetem Elektronendruck. Deutlich zu erkennen
ist die starke Vorstromung der planetaren Ionen (Plot (f)), welche die Ionen (Plot (c)) und
damit auch das Magnetfeld (Plot (a)) und den Sonnenwind (Plot (b)) ca. 1 Ry weit gegen
die Anstromrichtung driickt. Das elektrische Feld (Plot (d)) ist in der Einfiigeregion kurz
iiber der Oberfliche stark erhoht und bewirkt die Beschleunigung der Schwerionen auf
ca. 60 km/s.

ten elektrischen Feld antiparallel zu diesem Gradienten, in der Venus-Situation also radial
vom Planeten weg.

Abbildung 4.17 zeigt eine Simulation mit Elektronentemperatur unter Verwendung der in
Abschnitt 4.2.3.1 begriindeten erhohten Produktionsrate. Sofort auffillig ist die extreme
Ausdehnung der Ionosphire, die einen Vorschub der Strukturen in Sonnenwind und Ma-
gnetfeld bewirkt. Die planetaren Ionen werden durch das starke elektrische Feld aus ihrer
Produktionsregion dicht iiber der Planetenoberfliache radial wegbewegt und sammeln sich
in einer vorgelagerten Aufstauungsregion in fast 1 Ry Entfernung an.

Dieser Effekt tritt bei den beispielsweise von Martinecz et al. (2009) verwendeten Dich-
ten noch nicht in Erscheinung. Auch eine Reduktion der Elektronentemperatur dnderte
qualitativ nichts an der Situation, erst bei einer zu Null gesetzten Elektronentemperatur
verschwand der Effekt. Alle hier gezeigten Simulationen bis auf Abb. 4.17 sind daher
ohne Schwerionen-Elektronentemperatur simuliert; als Ausgleich wurde dafiir die Tem-
peratur der Schwerionen entsprechend erhoht.
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Dieser unrealistische Effekt entstammt der adiabatischen Beschreibung der Elektronen
und dem Umgang mit dem Elektronendruck bei verschiedenen Spezies. Eine verbesserte
A.LK.E.E-Version kann mittlerweile den Elektronendruck realistisch beschreiben (Ra-
nocha 2013), diese stand jedoch fiir die durchgefiihrten Simulationen noch nicht zur Ver-
fiigung.

4.2.4 Jonosphirische Magnetisierung

Eines der Hauptziele der Simulationsstudien war es, die bisher nicht in selbstkonsistenten
globalen Simulationen untersuchte Magnetisierung der Ionosphére der Venus abzubil-
den. Der Effekt der Magnetisierung wurde bereits in Abschnitt 2.2.6 beschrieben. Da der
magnetisierte Zustand im Wesentlich dem entspricht, was bereits in vorherigen Simula-
tionen erreicht wurde, nimlich der Aufstauung des Magnetfelds in der Ionosphire, sollte
hier zunéchst der unmagnetisierte Zustand erreicht werden. Geméf3 der Druckbilanz aus
Gleichung (2.5) wird hierzu ein nicht zu starker Sonnenwind bei hoher ionosphirischer
Dichte gefordert. Aulerdem muss die Frozen-In-Bedingung méoglichst gut erfiillt werden,
d.h., das durch die Sonnenwindteilchen herangetragene Magnetfeld muss wie der Sonnen-
wind an der Ionosphére gestoppt werden. Dazu wird zunichst der Einfluss der Resistivitét
untersucht, im nichsten Schritt der Einfluss der Auflésung der Simulationsbox.

4.2.4.1 Einfluss der Resistivitit

Fiir den A.ILK.E.F.-Simulationscode wird immer eine gewisse Glittung des Magnetfeldes
benoétigt, um die numerische Stabilitét zu erhalten. Im Code kann dies einerseits durch das
sog. Smoothing erreicht werden, das die Magnetfeldwerte benachbarter Zellen einander
angleicht (Bagdonat 2005). Eine zweite Moglichkeit ist die Wahl einer Hintergrundresi-
stivitit; diese kann analog zur Einstellung im Planeten auch fiir den gesamten Simula-
tionsbereich festgesetzt werden. Jedoch unterscheiden sich die Parameter nicht in ihrer
Wirkung, beide glitten Gradienten des elektrischen und magnetischen Feldes und ver-
hindern so auch die exakte Einhaltung der Frozen-In-Bedingung. Die Verwendung der
globalen Resistivitit anstelle des Smoothings bietet zwei direkte Vorteile: zum einen ist
die Resistivitit eine physikalische Grofe und in ihrer Wirkung auf das Plasma nicht von
der Auflosung oder vom Zeitschritt in der Simulation abhéngig, zum anderen ist eine
Ortsabhéngigkeit der Resistivitit auch tiber die Unterscheidung Planet/Sonnenwind hin-
aus leicht in den Code einzubringen. Daher wurde fiir die Simulationen die Resistivitét
anstelle von Smoothing verwendet.

Da Diffusionseffekte im Plasma nicht gewiinscht sind, wurde zunichst der kleinstmogli-
che Wert der Hintergrundresistivitéit bestimmt, mit dem die Simulation noch stabil lduft.
Der fiir die Venus-Situation ermittelte Minimalwert der Hintergrundresistivitit betragt
1, = 1.6. Fur die Normierung gilt * = n/no mit 179 = By/eny.
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Abbildung 4.18: Simulationen mit Hintergrundresistivitit 7, = 1.6 in der gesamten Box
(oben) sowie 777, = 0.3 fiir r < 1.I5Ry und 75, = 1.6 sonst. Die Plots zeigen jeweils
Magnetfeld in der xy- und xz-Ebene sowie die Sonnenwinddichte in der xy-Ebene (von
links nach rechts). Bei verringerter ionosphirischer Resistivitit zeigt sich eine hohere
Aufstauung auf derselben raumlichen Skala und damit hohere Gradienten.

Fiir die Untersuchung von fossilen Feldern am Titan verwendeten Miiller et al. (2010) den
Ansatz, die Hintergrundrestivitdt nicht homogen zu setzen, sondern im ionosphérischen
Bereich zu reduzieren. Dieses Vorgehen wurde auch auf die Venus-Simulationen iiber-
tragen, um die magnetische Diffusion in der Ionosphire zu reduzieren. Hierzu wurde der
Bereich bis zu 1.15 Ry mit einer separat einzustellenden Resistivitéit versehen und auch
hier wiederum der geringstmogliche Wert ermittelt, wobei im iibrigen Raum die zuvor
ermittelte minimale Resistivitit von 77;,, = 1.6 beibehalten wurde. Die Resistivitit um den
Planeten kann kleiner sein, da im Bereich der Ionosphire auch die Geschwindigkeit des
umstromenden Plasmas reduziert ist und daher nicht so viel Glattung benotigt wird. Aus
den Tests ergab sich hierfiir ein Minimalwert von 77;, = 0.3, d.h. iiber fiinfmal niedriger als
fiir den anstromenden Sonnenwind nétig. Bei noch kleineren Werten lief die Simulation
instabil.

In Abbildung 4.18 ist ein Vergleich beider Resistivititseinstellungen gezeigt. In der obe-
ren Zeile wird der Wert fiir 777, = 1.6 fiir die gesamte Simulationsbox verwendet, in der
unteren Zeile ist eta;, = 0.3 in der Ionosphire und im Planeten eingestellt. Wie erwar-
tet bringt die Umstellung keine strukturellen Unterschiede und auch alle Grenzflichen
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befinden sich an den gleichen Stellen. In der Sonnenwinddichte (linke Plots) sind kei-
ne Unterschiede auszumachen. Im Magnetfeld sind die Unterschiede jedoch gut sichtbar:
Die Aufstauung in der Ionosphére ist mit kleinerer Resistivitdt hoher, ohne dabei mehr
Ausdehnung zu benotigen. Die verringerte Resistivitit bewirkt folglich stirkere Gradien-
ten in der magnetischen Aufstauungsregion. Weiterhin ist die verringerte Resistivitit am
verzogerten Eindringen des Magnetfeldes in den Planeten zu erkennen: Beide Simulatio-
nen wurden zur selben Zeit aufgenommen; in der oberen Zeile mit htherer Resistivitit ist
das Magnetfeld deutlich weiter ins Planeteninnere vorgedrungen als in der unteren Zeile
mit geringerer Resistivitit.

Bisher wurde nur auf die Hintergrund-Resistivitit eingegangen bzw. deren Reduzierung
im ionosphérischen Bereich. Wiinschenswert wire es jedoch, die Resistivitdt im Planeten
bzw. bereits in der Atmosphédre wieder ansteigen zu lassen, so dass das eindringende
Magnetfeld schnell abtransportiert wird. Dies wire dann analog zum Mond, wo dies, wie
in Abschnitt 4.1 beschrieben, erfolgreich durchgefiihrt werden konnte.

Die Verwendung einer hohen Resistivitit bringt jedoch im Simulationscode numerische
Probleme mit sich: Da ein direkter Ubergang vom leitfihigen Sonnenwind zum resistiven
Planeten zu Instabilitéiten fithrt, muss das Leitfahigkeitsprofil gegléttet werden. Das ist fiir
den weiter oben beschriebenen Ubergang von Ai* ~ 1 noch ohne Belang, aber fiir eine
hinreichend schnelle Diffusion sollte die Resistivitit im Planeten etwa 77, = 100 — 1000
betragen. Die Gléttung des Profils bedeutet aber, dass auch oberhalb der Planetenober-
flache noch eine signifikante Leitfahigkeit vorliegt, welche genau in der zu untersuchen-
den Ionosphire wirkt - dort also, wo zunidchst die Resistivitdt gezielt reduziert wurde.
Diese wiirde jedoch das Magnetfeld propagieren, ankommendes Feld, welches sich vor
der Ionosphire aufstauen sollte, wiirde in den Planeten hineindiffundieren. Dieser Ef-
fekt ist bereits in Abb. 4.18 zu sehen, dort jedoch im Vergleich noch sehr gering ausge-
prigt: In Testsimulationen zeigte sich bei Verwendung des geglitteten Leitfdhigkeitspro-
fils ein starker Riickgang der Magnetfeld-Aufstauung und eine signifikante Abnahme des
Bugstowellen-Abstands. Mehrere Versuche der Anpassung des Leitfahigkeitsprofils auf
stirkere Gradienten, so dass die niedrige Resistivitét in der Ionosphére noch erhalten wird,
fiihrten zu keinen stabilen Simulationen, so dass diese Option nicht umgesetzt werden
konnte.

4.2.4.2 Einfluss der Simulationsauflosung

Die Auflosung der Simulationsbox kann bei der Beschreibung einer unmagnetisierten
Ionosphire einen Unterschied ausmachen. Wie in Abschnitt 2.2.6 erwihnt, fallt im unma-
gnetisierten Zustand das Magnetfeld an der lonopause innerhalb von 40 km vollstindig
ab. Um diesen starken Abfall korrekt zu simulieren, wiren iiber diese kurze Strecke wohl
mehrere Gitterzellen notig, d.h. eine Auflésung von ca. 10km in der Ionosphire. Die
Simulationen der globalen Plasmawechselwirkung der Venus benotigen eine minimale
Simulationsboxgrofle von etwa 30000 km, um die Bugstowelle korrekt dazustellen und
storende Randeftekte auszuschliefen. Eine Zellgrofe von ca. 10km wire somit erst auf
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Abbildung 4.19: Studie zum Auflosungsvergleich (1), Level O (oben) und Level 1 (unten).
Die Plots zeigen jeweils Magnetfeld, Sonnenwind- und Schwerionendichte (von links
nach rechts). Die ZellgroBen sind Tab. 4.5 zu entnehmen. In der linken Spalte ist das
Simulationsgitter in die obere Hilfte des Plots eingezeichnet.

Verfeinerungsstufe 5 erreicht, die mit den derzeit zur Verfiigung stehenden Simulations-
rechnern nicht erreicht werden kann.

Aber bereits bei nicht so stark erhohter Auflosung werden die Ergebnisse im verfeinerten
Bereich zunehmend exakter. Unter Verwendung verschiedener Verfeinerungsstufen soll
hier geklart werden, wie stark die Simulationsergebnisse im Bereich der Ionosphire von
der Auflosung der Simulation abhéngen. Dazu wurde die physikalisch identische Situa-
tion in vier verschiedenen maximalen Verfeinerungsstufen (0-3) simuliert, wobei jeweils
die Auflosung innerhalb eines vorgegebenen Bereichs verdoppelt wird. Tabelle 4.5 gibt
einen Uberblick iiber die ZellgroBen. Die Ergebnisse der Simulationen sind in Abb. 4.19
und 4.20 dargestellt.

In den Abbildungen 4.19 und 4.20 sind die Ergebnisse fiir die Verfeinerungsstufen 0
und 1 bzw. 2 und 3 aufgetragen. Die jeweils linke Spalte beinhaltet zudem in der obe-
ren Hilfte des Plots das zugrunde liegende Simulationsgitter; hier wurde als Verfeine-
rungsbereich eine Kugelschale vorgegeben. Die hiochste Verfeinerung liegt im Bereich
der Ionosphire. Beim Vergleich der beiden Zeilen von Abb. 4.19 fallen Unterschiede be-
sonders beim Magnetfeld ins Auge: Wihrend in der Level-0-Simulation die Aufstauung
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Abbildung 4.20: Studie zum Auflosungsvergleich (2), Level 2 (oben) und Level 3 (unten).
Die Plots zeigen jeweils Magnetfeld, Sonnenwind- und Schwerionendichte (von links
nach rechts). Die ZellgroBen sind Tab. 4.5 zu entnehmen. In der linken Spalte ist das
Simulationsgitter in die obere Hilfte des Plots eingezeichnet.

Tabelle 4.5: ZellgroBen der Verfeinerungsstufen und resultierendes maximales Magnet-
feld aus Abb. 4.21.

Verfeinerungsstufe ZellgroBe B,

0 378km  29nT
1 189km  36nT
2 95km  47nT
3 47km  47nT

des Magnetfeldes vor der Ionosphire kaum zu erkennen ist (Plot (a)), ist diese in der
Level-1-Simulation deutlich als gelber Bereich zu erkennen (Plot (d)). Ansonsten sehen
Magnetfeld und Sonnenwinddichte recht dhnlich aus, allerdings ist der Beginn des Bow
Shocks, die Standoff-Distance, in der Level-1-Simulation etwas nidher am Planeten. In
der Ionendichte sind in der Level-1-Simulation auf der Tagseite leere Zellen zu erken-
nen (Plot (f)), die bei geringerer Auflosung (Plot (c)) nicht auftreten. Dies liegt an der
sehr kleinen Zahl an ionosphérischen Makropartikeln, die sich in diesem Bereich befin-
den, bei gleicher Zahl von eingefiigten Makropartikeln kommt es wegen der reduzierten
Zellgrofle und der sehr geringen Produktion auf dieser Hohe (vgl. Abb. 4.12) zu verein-
zelten Zellen ohne Teilchen. Diese Effekte sind folglich ebenso in Abb. 4.20(c) und (f)

81



4 Simulationen

B (nT)

-2.5 -2 -1.5 -1 -0.5 0
Position (Ry)

Abbildung 4.21: Verlauf des Magnetfelds entlang der subsolaren Linie vom Boxanfang
(x = =2.5Ry) bis zum Zentrum (x = ORy) fiir die vier Verfeinerungsstufen. Die schwar-
ze Line zeigt die Position der Planetenoberflache. Die maximale Aufstauung wird jeweils
kurz vor dem Hindernis erreicht. Der Betrag der Aufstauung ist mit Leveln 2 und 3 deut-
lich hoher als nur mit Level 0 und 1, auch die Standoff-Distance des Bow Shocks geht
mit hoheren Leveln zuriick. Die zackige Ausprigung der Graphen fiir hohere Level ist
der etwas unkorrekten Ausgabe des VisIt-Programms geschuldet.

enthalten. Bei Erhohung der Verfeinerung auf Level 2 und 3 ist zu sehen, dass die schon
bei Verwendung von Level 1 gesehenen Effekte sich hier fortsetzen: Die Aufstauung des
Magnetfeldes steigt weiter an und die Standoft-Distance reduziert sich.

Einen genaueren Blick auf die Verinderungen im Magnetfeld ermoglicht Abb. 4.21. Hier
ist der Verlauf des Magnetfeldes fiir alle Verfeinerungsstufen entlang der subsolaren Linie
aufgetragen. Beginnend im Sonnenwind, wo das noch ungestorte Magnetfeld den Hinter-
grundwert von 5 nT aufweist, zeigen sich die ersten Unterschiede zwischen den Verfeine-
rungsstufen bei Beginn des Bow Shocks: dieser beginnt in der Level-0-Simulation etwa
600 km weiter vorne als in der Level-1-Situation; weitere ca. 400 km nidher am Hinder-
nis liegt der Box Shock bei Level 2 und 3. Im weiteren Verlauf wird deutlich, dass auch
der Anstieg des Magnetfeldes bei hohen Auflosungen deutlich stirker ist als bei geringen
Auflosungen, das Maximum der Aufstauung erhoht sich von 26 nT bei Level O auf 47 nT
bei Level 2 und 3, siehe auch Tab. 4.5.

Der Verlauf der beiden hochsten Verfeinerungsstufen 2 und 3 unterscheidet sich in Abb.
4.21 kaum voneinander. Dies kann bedeuten, dass der physikalisch korrekte Wert fiir das
Aufstauungsmaximum hier bereits mit Level 2 erreicht ist. Die Auflosung innerhalb der
Tonosphire liegt hierbei noch bei recht groben 95 km, so dass dies unwahrscheinlich ist.
Allerdings ist auch auf Level 3 nur ein geringer Teil der Simulationsbox (die Ionosphire)
auf dem hochsten Level aufgelost und die Umgebung noch mit entsprechend geringeren
Leveln, wie in Abb. 4.20(f) dargestellt.
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Moglicherweise konnte eine Ausdehnung des Level-3-Bereichs eine weitere Erhohung
der Aufstauung bringen, jedoch ginge dies mit einer Vergrolerung des Level-2-Bereichs
und demnach auch des Level-1-Bereichs einher, so dass deutlich mehr Rechenzeit be-
notigt wiirde. Auch eine weitere Verfeinerungsstufe wiirde zunéchst eine Ausdehnung
des Level-3-Bereichs benotigen; wegen der Bedingung von maximal einem Level Unter-
schied in benachbarten Zellen miisste der Level-3-Bereich den Level-4-Bereich komplett
umschlieBen. Aulerdem wird in der Umgebung eines hoheren Verfeinerungslevels auch
die Teilchenzahl verachtfacht, um einen nahtlosen Ubergang zu gewihrleisten. Dadurch
stiege also die Teilchenzahl auch in der Umgebung des ionosphirischen Bereichs noch-
mals deutlich an. Erste Tests ergaben Rechenzeiten von 1-2 Minuten pro Zeitschritt, dies
ist bei mehreren zehntausend Zeitschritten nicht mehr in akzeptabler Zeit zu erreichen.
Somit ist also eine weitere Verfeinerungsstufe mit den zum Simulationszeitpunkt zur Ver-
fiigung stehenden Mitteln nicht mehr realisierbar.

4.2.4.3 Erhohung der Anstromgeschwindigkeit

Auch wenn in den vorherigen Kapiteln gezeigt wurde, dass eine ideale unmagnetisierte
Tonosphire derzeit nicht zu erreichen ist, so kann doch die Reaktion des Magnetfeldes
auf eine Erhohung der Anstromgeschwindigkeit tiberpriift werden. Wie bereits im Ab-
schnitt 2.2.6 beschrieben, reduziert sich die Hohe der magnetischen Barriere bei erhoh-
tem Anstromdruck bis die erhohte ionosphérische Dichte auf der entsprechenden Hohe
den Druck ausgleichen kann.

Abbildung 4.22 zeigt das Ergebnis der Simulationen mit Alfvén-Machzahl 6.8 (oben), 8
(Mitte) und 10 (unten). Die Simulationen wurden mit Verfeinerungsstufe 2 und der im
ionosphirischen Bereich verringerten Resistivitit durchgefiihrt. Das Magnetfeld (linke
Spalte) wird durch die zunehmende Geschwindigkeit sichtbar stirker komprimiert, die
Standoff-Distance sinkt und die Aufstauung an der MPB steigt. Jedoch liegt die maxi-
male Aufstauung noch immer vor der Grenze des Hindernisses, so dass auch bei erhoh-
ter Geschwindigkeit die simulierte Ionosphire fiir die Aufstauung verantwortlich zeich-
net. Dieses Bild bestitigt sich auch bei der Betrachtung der Sonnenwinddichte (mittle-
re Spalte): hier steigt mit zunehmender Geschwindigkeit die Dichte unmittelbar hinter
dem Bow Shock stérker an und die Breite der Magnetosheath verringert sich aufgrund
der reduzierten Standoff-Distance. Auch bei Mach 10 erreicht der Sonnenwind nicht die
Planetenoberfliche, sondern wird vorher am Hindernis vorbei gelenkt. In der planetaren
Tonendichte (rechte Spalte) zeigen sich die geringsten Veridnderungen bei steigender An-
stromgeschwindigkeit, tagseitig ist jedoch ein leichtes Zusammenstauchen der Ionosphére
erkennbar.

Abbildung 4.23 zeigt das Magnetfeld entlang der subsolaren Linie fiir die drei unter-
suchten Anstromgeschwindigkeiten. Hier bestitigen sich die Ergebnisse aus Abb. 4.22:
Die maximale Magnetfeldaufstauung erhoht sich von 28 nT bei M, = 6.8 auf 33 nT bei
M, = 8 und schlieBlich 38 nT bei M, = 10. Dabei verschiebt sich die MPB, an der
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Abbildung 4.22: Erhohung der Anstromgeschwindigkeit von Mach 6.8 (obere Reihe) auf
Mach 8 (mittlere Reihe) und Mach 10 (untere Reihe). Die Plots zeigen jeweils Magnet-
feld, Sonnenwind- und Schwerionendichte (von links nach rechts). Das ionosphérische
Magnetfeld reagiert auf die Zunahme der Anstromgeschwindigkeit mit steigender Maxi-
maldichte, die magnetische Barriere wird niher an den Planeten gedriickt.
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Abbildung 4.23: Verlauf des Magnetfelds entlang der subsolaren Linie vom Boxanfang
(x = —2.5Ry) bis zum Zentrum (x = ORy) fiir drei verschiedene Anstromgeschwin-
digkeiten. Die schwarze Line zeigt die Position der Planetenoberfliche. Die maximale
Aufstauung wird jeweils vor dem Hindernis erreicht. Bei hoherer Anstromgeschwindig-
keit sinkt die Standoff-Distance des Bow Shocks und das maximale Magnetfeld steigt,
der Punkt der hochsten Aufstauung riickt aulerdem niher zum Planeten.

die hochste Aufstauung vorliegt, um ca. 250 km zur Planetenoberfliche, von der sie bei
M, = 10 noch ca. 350 km weit entfernt ist.

Somit konnen die Auswirkungen steigenden Sonnenwind-Anstromdrucks, d.h. erhohte
Magnetfeldaufstauung in geringerer Hohe, in den Simulationen reproduziert werden. Eine
durch diese Simulation fliegende Sonde wiirde somit in Abhéngigkeit von der Anstrom-
geschwindigkeit ein unterschiedlich starkes Feld in der ionosphérischen Region messen.
Dies entspricht damit grundsétzlich den Messungen von PVO und VEX, die die Aus-
wirkungen veridnderten Sonnenwind-Anstromdrucks in der Ionosphére als magnetisierten
und unmagnetisierten Zustand gemessen haben. Der Abfall des Magnetfeldes unterhalb
der MPB ist allerdings in den Simulationen noch deutlich zu gering, um von einer wirklich
unmagnetisierten Situation zu sprechen; so betrdgt die Magnetfeldstirke am Hindernis
noch ca. 25nT. Die durchgefiihrten Simulationen zeigen jedoch die prinzipielle Repro-
duzierbarkeit von Magnetisierungszustinden im Rahmen einer globalen Simulation der
Plasmawechselwirkung der Venus.

4.2.5 Sektordurchgang im Sonnenwind

Das Magnetfeld der Sonne ist in Sektoren unterteilt, die bei der Erzeugung entstehen
und durch den Frozen-In-Effekt im gesamten Sonnensystem vorliegen. Dabei wechseln
sich ,,Towards‘“-Sektoren mit ,,Away‘-Sektoren ab; die Bezeichnung ergibt sich aus der
vorhandenen x-Komponente, die innerhalb eines Sektors stets zur Sonne hin bzw. von
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der Sonne weg zeigt. Ebenfalls wechselt beim Sektordurchgang die y-Komponente, im
fiir die Simulation verwendeten Koordinatensystem ist +y parallel zur Umlaufbewegung
der Venus um die Sonne und -y entsprechend antiparallel. Die beiden Sektoren weisen
dabei jeweils +x/-y bzw. -x/+y-Orientierung auf (Jarvinen et al. 2008). Die Haufigkeit
von Sektorwechseln schwankt zwischen Stunden und Tagen (Ma et al. 1999), die Dauer
eines Sektordurchgangs kann von Minuten zu Stunden variieren.

Neben weiteren Fluktuationen des Sonnenwindes wie Anderungen in Geschwindigkeit
und Dichte sowie kleineren Fluktuationen des Magnetfeldes bilden Sektordurchgénge des
Sonnenwindmagnetfeldes eine regelmifige, starke Storung der Plasmaumgebung der Ve-
nus. Im Folgenden wird ein solcher Sektordurchgang in den Simulationen nachgebildet.
Dazu wird jeweils zundchst der quasi-stationdre Zustand mit der urspriinglichen Magnet-
feldrichtung erreicht, anschlieend werden x- und y-Komponente des Feldes umgekehrt.
Dies geschieht, auch aus numerischen Griinden, nicht instantan, sondern iiber eine gewis-
se Zeitspanne, wie es auch im echten Sonnenwind gezeigt wurde. AnschlieBend wird die
Simulation wieder bis zum quasi-stationdren Zustand laufen gelassen, wobei hier aller-
dings gerade die transienten Ubergangsprozesse von besonderem Interesse sind.

In den nachfolgenden Abschnitten werden mehrere Auswirkungen eines Sektordurchgan-
ges untersucht; wegen der verschiedenen Schwerpunkte waren hierzu separate Simulatio-
nen notwendig. Betrachtet werden das Entstehen fossiler Felder in der Ionosphire, der
Verbleib fossiler Felder im Tail sowie das Verhalten des Bereichs mit umgekehrter By-
Komponente.

4.2.5.1 Tagseitige Fossile Felder

Die Ausbreitung des Magnetfeldes wird mit der in Abschnitt 4.1.3 bereits angegebenen
Dynamogleichung (4.2) beschreiben. Im ungestorten Sonnenwind entspricht die Skala
der zeitlichen Verinderung damit der konvektiven Veridnderung iiber die Sonnenwindge-
schwindigkeit, auch ein Sektordurchgang des Magnetfeldes erreicht mit dieser Geschwin-
digkeit die Venus. In der unmittelbaren Umgebung eines ionosphérischen Hindernisses
wie der Venus sinkt jedoch die Konvektionsgeschwindigkeit stark ab, ein signifikanter
diffusiver Anteil durch Neutralteilchen beginnt jedoch erst in der tieferen Ionosphére bzw.
im Ubergang zur Atmosphire. Im oberen Bereich der Ionosphire liegen also gleichzeitig
eine geringe konvektive Geschwindigkeit und eine sehr niedrige Resistivitit vor, so dass
die zeitliche Entwicklung des Magnetfeldes dort stark verlangsamt wird. Damit kann sich
das Magnetfeld in diesem Bereich nur langsam an schnelle Verdnderungen seiner Umge-
bung anpassen, wie beispielsweise das umgekehrte interplanetare Magnetfeld nach einem
Sektordurchgang. Wihrend einer gewissen Ubergangszeit nach einem solchen Durchgang
wird also das noch mit alter Orientierung vorhandene Magnetfeld vom aktuellen Magnet-
feld in neuer Orientierung umschlossen. In dieser Situation bezeichnet man das alte Feld,
welches man quasi ausgraben miisste, um es zu erhalten, als fossiles Feld.
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Eine durch diese Konstellation durchfliegende Raumsonde wiirde in Ionosphére und Son-
nenwind bzw. Magnetosheath gegensitzliche Orientierungen des Magnetfeldes messen,
was in einem stationdren System nicht moglich wére. Eine solche Messung gelang der
Raumsonde Giotto am Kometen Halley (Raeder et al. 1987) und, wie anfinglich bereits
erwihnt, der Raumsonde Cassini am Titan, wo vorhandenes Magnetosheathfeld in der
Titan-Ionosphire noch etliche Minuten nach Wiedereintritt des Mondes in die Saturn-
Magnetosphire gemessen werden konnte (Bertucci et al. 2008). Aus den durchgefiihrten
Simulationen erhielten Miiller et al. (2010) eine Dauer dieser fossilen Situation am Titan
von mindestens 25 Minuten; dieser Werte stelle jedoch eher eine Minimalabschitzung
darstellen und konne real auch etliche Stunden erreichen.

Derzeit gibt es von der Venus keine Veroffentlichungen iiber Messungen von fossilen Fel-
dern. Allerdings untersuchten Luhmann et al. (1984) die Zeitskalen fiir den Abbau des
Magnetfelder in der Ionosphire, beispielsweise fiir den Fall nachlassenden Sonnenwind-
Anstromdrucks und somit einer Umstellung von der magnetisierten auf die unmagneti-
sierte Situation. In ihren 1D-Simulationen entsprach das einem Verschwinden des Feldes
auf 195 km Hohe binnen 10 min nach Beginn der Simulation. Die Verweilzeit des Magnet-
feldes zwischen 140 und 190 km betrug in dieser Einstellung, die den schnellstmoglichen
Fall nur unter Einbeziehung von Diffusion beschreiben soll, mehrere Stunden. In wei-
teren Simulationen mit einer Abwértsbewegung der Ionen mit bis zu 10m/s gelangten
Luhmann et al. (1984) zu Zeitskalen von wenigen Minuten, allerdings blieb hierbei das
Magnetfeld an der Ionopause konstant auf dem Anfangswert und wurde nicht reduziert.
Diese Untersuchungen zeigen, dass ein Verbleiben eines fossilen Feldes in der Venus-
Ionosphire auf Zeitskalen von Minuten vorhanden sein sollte. Zeitskalen von Stunden
erscheinen hingegen unwahrscheinlich, einerseits, weil dafiir keine vertikale Plasmabe-
wegung vorhanden sein diirfte, andererseits, weil mit einer Orbitperiode von 24 Stunden
fiir PVO und VEX dieser Fall mit hoher Wahrscheinlich gemessen und entsprechend auch
veroffentlicht worden wire.

Wie in der Realitit ist auch in der Simulation die Leitfidhigkeit bzw. Resistivitdt im io-
nosphiarischen Bereich ein entscheidender Parameter fiir die Dauer von fossilen Feldern.
Luhmann und Cravens (1991) zeigen fiir den relevanten Bereich von 150-300 km einen
hohenabhiingigen Diffusionskoeffizienten D = 5/uy von der GroBenordnung 10*m?/s.
In Abschnitt 4.2.4.1 wurde festgestellt, dass das im ionosphérischen Bereich erreichbare
Minimum fiir die Simulation bei n* = 0.3 liegt, was im Vergleich einem Diffusionsko-
effizienten Dy;,, ~ 10° m?/s entspricht, d.h. fiinf GroBenordnungen oberhalb des realen
Wertes. Selbst ohne Plasmakonvektion wire in der Simulation also kein stundenlanger
Verbleib der fossilen Felder erreichbar. Analog zu Miiller et al. (2010) kann die Diffusi-
onszeit zu

Ty~ oo AR* ~ 107°x5-107% x (4 - 10°)*s = 80 (4.12)

abgeschitzt werden. Das beriicksichtigt eine Hohendifferenz Ah = 400 km und damit
die komplette Hohe der Ionosphire in der Simulation, wihrend Luhmann et al. (1984)
von einer durch starken Sonnenwinddruck komprimierten Ionosphire iiber einer neutralen
Atmosphire ausgehen und daher lediglich eine Hohendifterenz von ca. 100 km ansetzen,
was in der Simulation zu T; =~ 5 s fithren wiirde.
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Abbildung 4.24: Sektordurchgang bei Os (oben, vor Feldumkehr), 100s (Mitte, fossile
Situation), 400s (unten, nach der Feldumkehr). Die Plots zeigen jeweils absolutes Ma-
gnetfeld sowie dessen x- und y-Komponente (von links nach rechts) in der xy-Ebene.
Die fossile Situation hat in der Simulation fiir wenige Minuten Bestand, bis das ganze
ionosphirische Magnetfeld neu orientiert ist.
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Das Ergebnis der Simulation eines Sektordurchgangs zeigt Abbildung 4.24, wobei dies-
mal der Betrag des Magnetfeldes und dessen x- und y-Komponente jeweils in der xy-
Ebene dargestellt sind. Die Simulation wurde mit der auch zuvor verwendeten Richtung
des Magnetfeldes B = (—4, —3,0)nT gestartet und in den quasi-stationdren Zustand ge-
bracht (obere Zeile). In der By-Komponente ist der Drapierungseffekt erkennbar: in der
oberen Hilfte laufen alle Feldlinien entgegen der Sonnwindrichtung (—x) und in der un-
teren Hilfte mit der Sonnenwindrichtung (+x). Der Bereich der Magnetosheath und der
Ionosphire weist durchweg eine stark negative By-Komponente auf.

Die mittlere Reihe der Abbildung 4.24 zeigt die Situation ca. 100 s nach Einschalten der
Feldumkehr. In Plot (d) ist gut erkennbar, dass der Code nicht direkt umschaltet, son-
dern den Wechsel auf (in dieser Einstellung) 200 Zeitschritte (ca. 2 s) interpoliert; da von
B, = (-4,-3,0)nT auf B,,, = (4,3,0)nT gewechselt wird, ist das Feld zwischenzeit-
lich sehr klein bzw. kurzzeitig null. Ein Blick auf die x-Komponente in Plot (¢) macht
die Verdnderungen noch deutlicher; insbesondere in der oberen Hilfte liegen die gegen-
sdtzlich orientieren Felder direkt nebeneinander, wegen der Richtung des Feldes ist die
Situation nicht symmetrisch und in der unteren Hilfte schwicher. In der y-Komponente
in Plot (f) ist die fossile Situation am besten zu sehen: im ionospérischen Bereich ist das
Feld noch negativ orientiert, das positive Magnetosheathfeld liegt direkt dariiber. Zu die-
sem Zeitpunkt wiirde eine durchfliegende Raumsonde unterschiedliche Orientierungen
des Magnetfeldes in Magnetosheath und Ionosphire messen.

In der unteren Abbildung nach ca. 400 s ist die fossile Situation zumindest tagseitig wieder
aufgehoben; die y-Komponente in Plot (i) ist durchgéngig positiv. Die x-Komponente
hat ihre Anordnung im Vergleich zur Zeit vor der Feldumkehr vertauscht, allerdings nur
tagseitig. Auf der Nachtseite ist insbesondere an Plot (h) gut erkennbar, dass dort noch
immer die vorherigen Felder vorherrschen.

Zusammenfassend liegen die Zeitskalen des tagseitigen fossilen Feldes bei Venus bei eini-
gen Minuten, was der GroBenordnung der vorherigen Abschitzung entspricht. Ausgehend
von der Simulation halten sich die fossilen Felder im nachtseitigen Ionen-Tail noch deut-
lich lénger als auf der Tagseite, weshalb diese Region im nichsten Abschnitt betrachtet
wird.

4.2.5.2 Nachtseitige Fossile Felder

In dieser Simulation wird eine lingere Simulationsbox verwendet als bisher; zur besse-
ren Betrachtung des Ionen-Tails bei einem Sektordurchgang wurde die Boxlinge in x-
Richtung auf 12 Ry erhoht, wobei der Planet nahe am Boxeingang platziert wurde, um
einen moglichst langen Tail zu erhalten. Da die Ausbildung dieses langen Tails aufgrund
der langsamen lonenbewegung mehr Rechenzeit erfordert, wurde nur eine zusitzliche
Verfeinerungsstufe statt wie vorher zwei verwendet.
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Abbildung 4.25: Sektordurchgang bei Os (oben, vor Feldumkehr), 400s (Mitte, fossi-
le Situation im Tail), 800 s (unten, nach der Feldumkehr). Die Plots zeigen jeweils die
x-Komponente des Magnetfeldes (links) und die Schwerionendichte (rechts) in der xy-
Ebene. Die fossile Situation im Tail ist nach 400 s voll ausgeprégt, wihrend sie sich auf
der Tagseite bereits aufgelost hat.
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Abbildung 4.25 zeigt die Simulation diesmal mit der gesamten Simulationsbox, die linke
Spalte zeigt die x-Komponente des Magnetfeldes, an der die fossile Situation im Tail am
besten zu erkennen ist, die rechte Spalte zeigt die Schwerionendichte. Die obere Zeile
zeigt die Situation unmittelbar vor der Feldumkehr, wie bereits in der vorherigen Simula-
tion zu sehen weist die x-Komponente des Magnetfeld im Wesentlichen ein zweigeteiltes
Verhalten auf, welches durch die Drapierung verursacht wird. Nur entlang der y=0-Linie
verschwindet die x-Komponente. Hier konzentrieren sich, bedingt durch die drapierten
Felder, auch die Schwerionen. Das elektrische Hintergrundfeld zeigt senkrecht zur ge-
zeigten xy-Ebene, weswegen keine Pick-Up-Zykloiden oder dhnliche Strukturen erkenn-
bar sind.

Die mittlere Zeile der Abb. 4.25 zeigt die Situation etwa 400 s nach Beginn des Sektor-
durchganges, wie bereits in Abb. 4.24 ist die tagseitige fossile Situation zu diesem Zeit-
punkt bereits wieder aufgelost. Anders sieht es auf der Nachtseite aus: im inneren Tail,
grob innerhalb von +1 Ry entlang der x-Achse, ist das Feld durchgingig noch nach der
urspriinglichen Orientierung ausgerichtet; umgeben ist es komplett von Magnetfeld mit
neuer Ausrichtung. Hier herrscht also eine fossile Situation entlang des gesamten Tails
vor. Der Ionen-Tail ist nun etwas stirker auf die y=0-Linie zusammengedriickt, was aus
der leichten Zunahme der inneren Tail-Magnetfelder in dieser Situation resultiert.

Die untere Zeile von Abb. 4.25 wurde nach ca. 800 s erstellt und zeigt bereits die nahezu
aufgeloste fossile Situation. Im Zentrum des magnetischen Tails ist das fossile Magnet-
feld nahezu verschwunden, die Breite des Bereichs zeigt jedoch, dass zu diesem Zeitpunkt
noch kleine gegensiitzlich orientierte Felder vorhanden sind. Damit ist die fossile Situati-
on im Wesentlichen vorbei, auch wenn die Strukturen noch nicht ganz analog zum Aus-
gangszustand sind. Das schwache Magnetfeld im inneren Tail macht sich in der Schwe-
rionendichte bemerkbar, diese ist jetzt deutlich weniger auf die y=0-Ebene fokussiert als
zuvor und weist eine einheitlich breite Struktur auf.

In dieser Simulation hélt sich die fossile Situation im Tail ca. 10 Minuten lang und damit
etwa doppelt so lange wie auf der Tagseite. Jedoch sind die magnetischen Strukturen im
Tail etwa zehnmal so breit, dies wiirde unter Verwendung von Gl. (4.12) zu einer etwa
hundertfachen Lebenszeit der fossilen Felder fithren. Zum Teil kann die schnelle Aufl6-
sung der Situation im Tail damit erklidrt werden, dass hier nicht der geringe Resistivitits-
wert der Ionosphire von ¥ = 0.3 verwendet wurde, sondern hier der Sonnenwind-Wert
von n* = 1.6 vorliegt, also ca. 5x hoher. Das allein kann aber die schnelle Adaption nicht
erkldren.

Eine mogliche Ursache dieser schnellen Ummagnetisierung konnte im Sonnenwind lie-
gen; dieser ist zwar im Tail-Bereich nur noch schwach vorhanden, konnte wihrend des
Sektordurchgangs allerdings in den Tail gelangen und dort entsprechend die Feldumkehr
beschleunigen. In Abbildung 4.26 wurde daher die Sonnenwinddichte im Tail aufgetra-
gen, abweichend zur bisherigen Darstellung mit logarithmischer Skalierung und kontrast-
reicherer Farbskala, wie sie sonst nur fiir die Schwerionen verwendet wurde; so lassen die
Strukturen mit geringer Dichte im Tail besser erkennen. Die linke Spalte der Abbildung
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Abbildung 4.26: Sektordurchgang bei Os (oben, vor Feldumkehr), 400s (Mitte, fossile
Situation im Tail), 800 s (unten, nach der Feldumkehr). Die Plots zeigen jeweils die Son-
nenwinddichte in der xy-Ebene (links) bzw. der xz-Ebene (rechts). Fiir diese Abbildung
wurden eine logarithmische und kontrastreichere Farbskala gewéhlt. Durch die Feldum-
kehr dringt Sonnenwind in den Tail ein, was die in Abb. 4.25 zu sehende Ummagnetisie-
rung beschleunigt.
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zeigt die xy-Ebene, die rechte Spalte die xz-Ebene, die Zeilen zeigen mit 0s, 400 s und
800 s dieselben Zeitpunkte wie oben in Abb. 4.25.

In der oberen Zeile von Abb. 4.26 ist der Zustand vor der Feldumkehr zu sehen. In der xy-
Ebene, Plot (a), wirkt der Tail zweigeteilt, was durch aus der +z-Richtung eindringenden
Sonnenwind verursacht wird, wie in Plot (b) gut zu sehen. Der weile Bereich hier zeigt
zugleich den Haupt-Ionentail, der von Sonnenwind weitestgehend frei ist. Vor Einsetzen
der Feldumkehr gibt es also weite Bereiche im Tail, die wie erwartet frei von Sonnenwind
sind, was jedoch nicht fiir die gesamte Schattenregion der Venus gilt, da Sonnenwind aus
+z-Richtung eindringt.

Die mittlere Zeile zeigt wiederum die Situation mit fossilen Feldern im Tail, auch in der
Sonnenwinddichte der xy-Ebene, Plot (c), ist ein Zusammendriicken und somit eine Ver-
kleinerung der sonnenwindfreien Bereiche zu erkennen. Eine noch stirkere Veréinderung
zeigt sich in der xz-Ebene in Plot (d): Die Umkehr des Magnetfeldes fiihrt zu einem Ein-
dringen von Sonnenwindteilchen hinter dem Planeten, wodurch der zuvor sonnenwind-
freie Tail-Bereich jetzt durchgehend Sonnenwind enthilt.

In der unteren Zeile der Abb. 4.26 ist zu sehen, dass dieses Eindringen von Sonnenwind
noch weiter zugenommen hat. In beiden Ebenen sind weite Teile des Tails nun mit Son-
nenwind in Dichten von 0.1 bis 0.5cm™ gefiillt, also ca. 10% der Hintergrunddichte.
Eine weitere Auffiillung scheint jedoch nicht stattzufinden, da dicht hinter dem Planeten
nur noch sehr geringe Sonnenwinddichten vorliegen.

Eine Umkehr des Magnetfeld fiihrt also in der Simulation zu einem Eindringen des Son-
nenwindes in den Tail-Bereich, was die Umkehrung des Magnetfeldes dort beschleunigt,
so dass die nur aus der magnetischen Diffusion zu erwartende lange Lebensdauer nicht
eintritt. Auch iiber diese Region wurden keine Messungen von fossilen Feldern veroffent-
licht, was ebenfalls fiir den in der Simulation gezeigten schnellen Abbau dieser Felder
spricht.

4.2.5.3 Umgekehrte By-Komponente

In jiingeren Messungen von Venus Express wurde der Effekt einer umgekehrten By-
Komponente auf der Nachtseite der Venus festgestellt (Zhang et al. 2010, Du et al. 2013).
Das iibliche Modell der Magnetfeldwechselwirkung um Venus beschreibt die lokale Um-
kehrung der Bx-Komponente durch die Drapierung (siehe auch Abb. 4.25); in den beiden
anderen Komponenten finden sich durch die Wechselwirkung zwar Modifikationen, aber
keine Richtungsumkehr. Zhang et al. (2010) erkldren die Entstehung dieser Region mit
verinderten Feldlinien-Konfigurationen, das Magnetfeld gelange in der E~-Hemisphire,
in der das elektrische Feld zum Planeten zeigt, durch Konvektion néher an den Plane-
ten heran und umschliefe ihn daher stirker. Moglicherweise werde dies noch durch Re-
konnexion verstirkt. Du et al. (2013) berichten weiterhin, dass diese Struktur sowohl
in Hybrid- als auch in Multi-Fluid MHD-Simulationen reproduzierbar sei, nicht jedoch
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in der Einfliissigkeits-MHD. Auch bei Simulationen mit dem A.LK.E.F.-Code lésst sich
dieser Effekt reproduzieren, wenn planetare Teilchen verwendet werden. Bereits in Abb.
4.24(c) ist ein entsprechendes Gebiet zu sehen, jedoch wurde an dieser Stelle noch nicht
darauf eingegangen. Dieser Effekt ist also offensichtlich an die planetaren Ionen gebun-
den, weshalb die Veridnderung dieses Effekt bei einer Umkehr des Sonnenwind-Magnet-
feldes und die entsprechende Zeitskala hier untersucht werden sollen.

Abbildung 4.27 zeigt dieselbe Simulation wie Abb. 4.25 und 4.26, diesmal den Vergleich
zwischen der By-Komponente (linke Spalte) und den Schwerionen (rechte Spalte) in der
xz-Ebene, d.h. der Ebene des elektrischen Feldes. Dieses zeigt vor der Feldumkehr in +z-
Richtung, d.h. in den Plots der oberen Zeile nach oben, nach der Feldumkehr entsprechend
in -z-Richtung, d.h. in den Plots der unteren Zeilen nach unten. Der Bereich mit positiver
By-Komponente ist in Plot 4.27(a) sehr deutlich zu erkennen, er liegt auf der Nachtseite
und primir in der E~-Hemisphire, reicht jedoch in der Nihe des Planeten auch in die
E*-Hemisphére hinein. Der Bereich erstreckt sich deutlich iiber ca. 3 Planetenradien in
+x-Richtung, dariiber hinaus wird er ungleichmaBiger und schwécher, ldsst sich jedoch
noch bis zum Boxausgang verfolgen. Weitere kleinskalige Bereiche mit umgekehrter By-
Komponente finden sich im Tail in der E*-Hemisphire, was gut zu den von Zhang et al.
(2010) dargestellten VEX-Messungen passt. Der Vergleich mit der Schwerionendichte in
Plot (b) zeigt, dass sich der Hauptteil des Ionen-Tails ebenfalls in der E~-Hemisphére
befindet und primér in +x-Richtung verlduft. In der E*-Hemisphire befinden ebenfalls
Teilchen, diese sind weniger, aber schneller als im Haupttail. Diese Struktur entspricht
den VEX-Messungen von Dubinin et al. (2013) sowie den Untersuchungen von BoBwetter
et al. (2004) am Mars. Weiterhin zu sehen ist eine Asymmetrie in der Ionosphére um den
Planeten, diese ist auf der E*-Hemisphére insgesamt geringer und am Terminator, d.h. am
Nordpol, kaum noch vorhanden. An dieser Stelle werden viele der produzierten Teilchen
durch den Pick-Up-Prozess zunichst parallel zum elektrischen Feld in die E*-Hemisphire
beschleunigt, wodurch dort die beschriebene ausgedehnte Struktur entsteht.

Die Plots 4.27(c) und (d) zeigen die Situation bei 800 s, entsprechen also zeitlich be-
reits der jeweils letzten Zeile in Abb. 4.25 und 4.26. Wihrend die Bx-Komponente sich
zu diesem Zeitpunkt bereits nahezu komplett umgestellt hat, ist eine umgekehrte By-
Komponente am Planeten direkt nicht auszumachen; ihr Auftreten im Tail in der (jetzt)
E~-Hemisphire ist noch keine Neuausbildung, sondern die Erhaltung des vorherigen Zu-
stands. Am Planeten ist die vormals positive Struktur nun von positivem Feld umgeben,
so dass hieran keine fossilen Effekte beobachtet werden konnen. Eine Neuausprigung auf
der neuen E~-Hemisphire hat noch nicht eingesetzt; direkt am Planeten ist noch keine
negative By-Komponente vorhanden. Wie auch die By-Komponente ist By im Planeten
selbst wegen der geringen Resistivitit noch in urspriinglicher Orientierung vorhanden.
Der Ionen-Tail zeigt sich in dieser Situation auch im Ubergangszustand; die Pick-Up-
Teilchen haben bereits ihre Hemisphire gewechselt und befinden sich nun auf der neuen
E*-Hemisphre, in der gezeigten Ebene unten. Der Haupttail hat sich jedoch aufgrund der
deutlich geringeren Geschwindigkeit noch nicht angepasst und befindet sich ebenfalls in
der E*-Hemisphire. Die planetennahe Ionosphire ist jetzt anndhernd symmetrisch, ihre
Breite an Nord- und Siidpol unterscheidet sich kaum. Am Siidpol ist zu erkennen, dass
der schnelle Pick-Up bereits begonnen hat, denn die Ionosphire ist dort schwécher aus-

94



4.2 Simulationen der Venus-Wechselwirkung

X (Rv)

Abbildung 4.27: Sektordurchgang bei Os (oben, vor Feldumkehr), 800 s (Mitte), 4000 s
(unten). Die Plots zeigen die Y-Komponente des Magnetfelds (linke Spalte) und die pla-
netare Ionendichte (rechte Spalte). Die umgekehrte By-Komponente auf der Nachtseite
verschwindet zwischendurch und formiert sich parallel zur Neuausrichtung des Ionen-
Tails neu.

95



4 Simulationen

geprigt als zuvor, am Nordpol haben sich die Dichten durch Produktion und Umkehrung
der Driftrichtung bereits stark erhoht.

Die untere Zeile der Abb. 4.27 zeigt die Situation 4000 s nach dem simulierten Sektor-
durchgang. Der Zustand zu diesem Zeitpunkt entspricht strukturell fast dem Ausgangszu-
stand, nur mit vertauschter magnetischer und elektrischer Feldrichtung. Die umgekehrte
By-Komponente, jetzt negativ, hat sich nun in der neuen E~-Hemisphire auf der Nacht-
seite des Planeten gebildet. Diese wird tailabwérts gefolgt von einem Bereich mit stark
reduziertem By, welcher jedoch hier noch nicht, wie vor der Feldumkehr, iiber lingere
Bereiche umgekehrt ist. Wiederum gibt es auch in der E*-Hemisphire kleine Bereiche
mit negativem By. Der Ionen-Tail zeigt nun deutlich seine Hauptausprigung in der neuen
E~-Hemisphire, in der E*-Hemisphire sind wie schon zuvor Pick-Up-Teilchen zu er-
kennen. Die stirkere Auspridgung des Ionen-Tails im Vergleich zum Zeitpunkt vor der
Feldumkehr ist wohl der ldngeren Simulationszeit geschuldet, die nun fiir das Auftreten
hoherer Dichten im Tail auch weiter vom Planeten entfernt sorgt. Wie zuvor ist auch jetzt
die Tonosphire in der E*-Hemisphire, diesmal also am Stidpol, geringer ausgeprigt als in
der E~-Hemisphire am Nordpol.

Zusammengefasst bildet der nachtseitige Bereich mit umgekehrter By-Komponente in
der E~-Hemisphire eine charakteristische Eigenschaft der Sonnenwind-Wechselwirkung
mit Venus. Die Reproduktion dieser Struktur in den Simulationen ist mit den VEX-
Messergebnissen vergleichbar. Die Simulationen zeigten, dass die sich Struktur nach ei-
nem Sektordurchgang auf Zeitskalen der lonenbewegung neu ausbildet. Dies geschah in
der Simulation ab ungeféhr einer halben Stunde danach; die gezeigte, nahezu vollstin-
dige Ausprigung stellte sich gut eine Stunde nach dem Sektordurchgang ein. Damit ist
dies wohl die magnetische Struktur an der Venus, bei der die Umstellung auf eine neue
IMF-Richtung am ldngsten dauert.

4.3 Vergleich der Sonnenwindwechselwirkung

Im Verlauf dieses Kapitels wurden die Wechselwirkungen des Sonnenwindes zunichst
mit dem Mond, anschliefend mit der Venus beschrieben. In beiden Fillen spielten sowohl
die stationidre Situation als auch nicht-stationdre Situation, hervorgerufen durch Verinde-
rungen im Sonnenwind, eine wichtige Rolle. Wie vorher bereits erwartet, zeigten beide
Korper auch in der Simulation zunéchst ein unterschiedliches Bild: Beim Mond wurde
vorrangig der Wake untersucht, die sich auffiillende Dichtekavitit auf der Nachtseite; bei
der Venus standen die tag- wie nachtseitigen Magnetfelder und ihr Verhalten bei einer An-
derung der Anstrombedingungen im Vordergrund. Im folgenden wird die Plasmawechsel-
wirkung von Venus und Mond basierend auf den zuvor gezeigten Simulationsergebnissen
verglichen.

Auf der Tagseite ist die Priasenz des Mondes in den Simulationen quasi nicht sichtbar.
Durch die Absorption der auftreffenden Sonnenwindteilchen und der Resistivitit, die ei-
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ne schnelle Diffusion des Magnetfeldes erméglicht, stellt der Mond kein Hindernis dar,
welches durch Modifikationen im anstromenden Plasma umgangen werden miisste. So-
mit bildet der Mond bzw. allgemein resistive, unmagnetisierte Korper ohne Ionosphire
einen Spezialfall: eine fehlende signifikante tagseitige Wechselwirkung wird nur bei Vor-
handensein dieser drei Eigenschaften erreicht. Auf der Tagseite der Venus bildet sich hin-
gegen der Bow Shock aus, da Magnetfeld und Teilchen durch die Ionosphére verlangsamt
werden und umgelenkt werden miissen. Bei der Struktur dieses Shocks zeigt sich eine
direkte Abhingigkeit von der Richtung des Sonnenwindmagnetfeldes: In der Ebene des
Magnetfelds (hier war dies stets die xy-Ebene) entsteht durch die unterschiedliche Aus-
richtung des Shocks zum Magnetfeld eine asymmetrische Struktur, senkrecht dazu ist der
Bow Shock symmetrisch. Dies ist in Abb. 4.18 gut zu sehen, wo beide Ebenen dargestellt
sind.

Die Nachtseite der Korper, wo sich jeweils die Wake- bzw. Tail-Region befindet, weist
ebenfalls eine deutliche Asymmetrie beziiglich der vorherrschenden Magnetfeldrichtung
auf. Dies zeigt sich im Fall des Mondes besonders deutlich in der yz-Ebene (Abb. 4.5),
wo sich die Strukturen in Magnetfeld, Dichte und Geschwindigkeit entlang der vorherr-
schenden Feldrichtung einstellen. Der magnetische Tail der Venus ist durch die Drapie-
rung in zwei Hélften mit positiver bzw. negativer Bx-Komponente unterteilt. Der Verlauf
der Grenze zwischen diesen Teilen wird durch die Richtung der By- und Bz-Komponenten
festgelegt, ist also auch direkt vom Sonnenwind abhéngig. Beim Ionen-Tail der Venus be-
stimmt die Richtung des Sonnenwindmagnetfelds die Lage des Ionentails und somit auch
der umgekehrten By-Komponente, wie in Abschnitt 4.2.5.3 gezeigt wurde. Somit wird
die Ausrichtung der nachtseitigen Strukturen beider Korper direkt vom Sonnenwindma-
gnetfeld bestimmt. Die hohe Sonnenwindgeschwindigkeit hingegen sorgt fiir eine grofle
Ausdehnung dieser nachtseitigen Strukturen, bei beiden Korpern reichen diese noch iiber
die verwendete Simulationsbox hinaus, die auf der Nachtseite jeweils etliche Objektradi-
en umfasst.

Ein Unterschied zeigt sich im Vergleich der Zeitskalen bei Verdnderungen im anstromen-
den Sonnenwind: Der Mond-Wake reagiert hierauf quasi instantan, wie am Vergleich zwi-
schen den reinen Sonnenwinddaten und der dynamischen Simulation bzw. den damit gut
ibereinstimmenden Messungen deutlich wurde: Abgesehen vom konstanten Offset, resul-
tierend aus der Bewegung des Sonnenwindes, ist keine weitere Verzogerung erkennbar.
Bei der Venus wirkt hingegen die starke Ionosphire als eine Art Puffer, die eine soforti-
ge Anpassung an gednderte Sonnenwindverhéltnisse verzogert. Dies duBert sich in tag-
und nachtseitigen fossilen Feldern, die jeweils einige Minuten bestehen bleiben. Dabei
wird der Abbau dieser Situation auf der Nachtseite noch von in den Tail eindringendem
Sonnenwind beschleunigt. Die Neuausrichtung des Ionen-Tail und damit der Neuaufbau
des Gebiets umgekehrter By-Komponente, das an die Ionen gekoppelt ist, dauern mit ca.
30 min nochmal deutlich ldnger.
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In der vorliegenden Arbeit wurde die Wechselwirkung des Sonnenwinds an unmagneti-
sierten Korpern betrachtet, wofiir beispielshaft der Mond und die Venus mit dem 3D-Hy-
bridsimulationscode A.I. K.E.F. untersucht wurden. Dieser wurde bereits zuvor mehrfach
an diesen und dhnlichen Objekten erfolgreich verwendet. Neben der Beschreibung der
stationdren Wechselwirkung lag ein Schwerpunkt dieser Arbeit auch auf der der Beschrei-
bung der Auswirkung von dynamischen Verdnderungen im Sonnenwind; die Anstrombe-
dingungen wurden nach Erreichen einer quasistationdren Situation modifiziert und die
entstehenden transienten Effekte analysiert.

Der A.LK.E.F.-Code erwies sich dabei fiir beide Objekte als sehr geeignet. Als Hybrid-
Code, der die Bewegungsgleichungen der Ionen 16st und damit Prozesse auf Zeit- und
Lingenskalen der Ionengyration gut behandeln kann, liegen beide Hindernisse hierfiir im
idealen Bereich. Auch waren Effekte, die auf der Teilchendynamik beruhen, ein wichti-
ger Bestandteil beider Untersuchungen. Die Gitterverfeinerungstechnik des Codes kam
weiterhin bei den Venussimulationen zur Anwendung und erméglichte die Simulation
insbesondere der Ionosphére mit signifikant erhohter Auflosung gegentiber der ferneren
Umgebung. Der hierdurch erreichte Rechenzeitgewinn machte die Simulationen mit ho-
hen Auflsungen erst moglich. Die Untersuchungen des Mondfalls profitierten hingegen
von der Fihigkeit des Codes, die Anstromparameter wihrend des Laufzeit anhand von
Messdaten stindig neu einzustellen, womit ein kompletter Vorbeiflug in Echtzeit simu-
liert werden konnte.

Im ersten Teil des Simulationskapitels wurden Simulationen des Mondes durchgefiihrt,
basierend auf Daten des ersten ARTEMIS-P1-Durchflugs durch den Mondwake. Zusétz-
lich zu den iiblichen stationdren Simulationen wurde eine Simulation mit dynamischen,
aus einem externen Datensatz stammenden Anstrombedingungen durchgefiihrt, um den
gesamten Vorbeiflug von ca. 2 Stunden Dauer in Echtzeit nachzusimulieren. Dazu wur-
de der OMNI-Datensatz zeitlich an den Anfang der Simulationsbox verschoben und die
Sonnenwindparameter wurden wihrend der gesamten Laufzeit jede Echtzeitsekunde ent-
sprechend angepasst. Die resultierende Trajektorie erlaubte einen direkten Vergleich mit
den P1-Messdaten. Nur durch die dynamische Simulation war es moglich, die vom Mond
verursachten Magnetfeldstorungen, die lediglich ca. 10% des Hintergrundwertes betra-
gen, trotz des stark fluktuierenden Sonnenwind-Magnetfeldes herauszuarbeiten. Eine zu-
sdtzliche stationdre Simulation erlaubte weiterhin im Vergleich mit den Messdaten eine
Trennung der vom Mond und von den Sonnenwindfluktuationen ausgeldsten Effekte.
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In der stationédren wie auch der dynamischen Simulation konnten die bekannten Struktu-
ren des Mondwakes (Colburn et al. 1967, Whang und Ness 1970) reproduziert werden.
Auch die zwei gegensitzlichen Stromungen im Wake (Ogilvie et al. 1996) sowie die hier-
von hervorgerufenen Storungen in der Mitte des Wakes sind in der Simulation enthalten,
was nur bei Verwendung eines kinetischen Ansatzes mit anisotroper Geschwindigkeits-
verteilung gelingen kann. Neben dem Vorbeiflug konnten auch Effekte im Wake gezeigt
werden: So findet die Auffiillung des Wakes durch den umgebenden Sonnenwind zwar
primér parallel zur Magnetfeldrichtung statt, direkt hinter dem Mond zeigte sich in der
Simulation jedoch ein eher symmetrisches Verhalten. Die im Magnetfeld vorhandene x-
Komponente fiihrte dazu, dass in den Wake eindringende Teilchen je nach Ursprungs-
richtung beschleunigt oder abgebremst werden, auch dieser Effekt konnte wihrend des
WIND-Flybys beobachtet werden (Ogilvie et al. 1996). Durch Berechnung der Wellen-
ausbreitung konnte gezeigt werden, dass die Dichte- und Magnetfeldstrukturen mit den
MHD-Moden iibereinstimmen. Die schnellen, Alfvénischen und langsamen Moden sind
mit ihren jeweiligen Geschwindigkeiten und Richtungen im simulierten Wake enthalten.
Die Ebene senkrecht zum Sonnenwind kann somit als anschauliches Beispiel hierfiir an-
gesehen werden; das Bild erinnert direkt an ein Friedrichsdiagramm. Solche Dinge kon-
nen nur durch die Messdaten nicht reproduziert werden; erst detaillierte Simulationen,
die die Daten in die konsistente Plasmaumgebung des Mondes einbetten, machen solche
Erkenntnisse moglich.

Der zweite Teil des Simulationkapitels beschéftigte sich mit der Venus. Das erste Ziel
war dabei zundchst die Reproduktion der magnetisierten und unmagnetisierten Zustén-
de der Venus-Ionosphire. Neben der ionosphirischen Dichte, die sich vergleichsweise
langsam mit dem Sonnenzyklus @ndert, bildet der Sonnenwind mit schnell wechselndem
dynamischen Anstromdruck die Quelle fiir hiufige Ubergiinge zwischen diesen beiden
Zustianden. Fiir deren Simulationen mussten die Simulationsparameter in einer Reihe
von Testldufen zuerst so angepasst werden, dass der Effekt besser bzw. iiberhaupt be-
obachtet werden konnte. Ausgehend von den Venus-Simulationen von Martinecz et al.
(2009) wurde insbesondere die Stirke der Ionosphére erhoht, so dass der Sonnenwind nur
durch die Ionosphire ablenkt wurde. Vergleichssimulationen mit und ohne eingeschal-
tetem Hindernis in der Simulationsbox bestitigten dieses Ergebnis. Statt des im vorhe-
rigen Code verwendeten Fischaugen-Gitters verwendet A.LLK.E.F. verfeinerte Gitter, die
die Auflosung mit jeder Stufe verdoppeln. Insbesondere bei der Magnetfeldaufstauung an
der Ionosphire hat sich eine starke Auflosungsabhingigkeit gezeigt. Zuletzt wurde auch
die verwendete Hintergrund-Resistivitidt minimiert, insbesondere im ionosphérischen Be-
reich, um eine Diffusion des Magnetfeldes im eigentlich nicht-resistiven Bereich der obe-
ren lonosphire bestmoglich zu verhindern. Durch diese Anpassungen konnte erstmals
eine nicht-magnetisierte Situation qualitativ mit dem A.L.LK.E.F.-Code simuliert werden,
bei der das Magnetfeld nach der Aufstauung vor der Ionosphire stark abnimmt, bis es
den Planeten erreicht. Allerdings ist die Léngenskala dieser Abnahme aufgrund der Auf-
16sung und Hintergrund-Resistivitit noch deutlich groBer als die von PVO gemessenen
40km (Luhmann und Cravens 1991), so dass das Magnetfeld in der Ionosphére noch
nicht vollstindig verschwindet. Prinzipielle Reaktionen konnten mit den so eingestellten
Simulationen jedoch beschrieben werden, so beispielswiese die Beeinflussung der Hohe
der magnetischen Aufstauung durch den Anstromdruck des Sonnenwindes. Bei Erhohung
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der Anstromgeschwindigkeit ergab sich neben einer Zunahme der Aufstauungshohe auch
eine Absenkung des Aufstauungspunktes, was in Einklang mit Theorie und Experimenten
steht.

Im Anschluss wurden Simulationen eines magnetischen Sektordurchgangs durchgefiihrt.
Ausgehend von einer stationdren Situation wurden die x- und y-Komponente des IMFs
invertiert und die Prozesse beobachtet. Dabei gelang es, kurzzeitige fossile Felder in
der Venus-Ionosphire zu erhalten. Ein solcher Effekt wurde bereits bei anderen @hnli-
chen Himmelskorpern nachgewiesen, fiir Venus liegen jedoch noch keine entsprechenden
Messdaten vor, was auf eine eher kurze Verweilzeit dieser fossilen Felder hindeutet. In
der Simulation lag diese Verweilzeit auf der Tagseite bei wenigen Minuten, was aufgrund
der in der Simulation vorhandenen Hintergrund-Resistivitit eher eine untere Abgrenzung
darstellt.

Es konnte auch gezeigt werden, dass fossile Felder ebenfalls auf der Nachtseite, entlang
des Tails, existieren. Fiir diese wurde aufgrund ihrer groBeren raumlichen Ausdehnung
eine lingere Verweilzeit der fossilen Felder erwartet. Allerdings dringt durch den Sektor-
durchgang schneller Sonnenwind in die Region des lonentails ein; dieser verhindert einen
langen Verbleib der fossilen Felder im Tail. Trotz der hoheren rdumlichen Ausdehnung
war die Verweilzeit in den Simulationen mit ca. 8 min nur doppelt so hoch wie auf der
Tagseite.

Mit einem Bereich umgekehrter By-Komponente konnte neben der zuvor betrachteten
drapierten By-Komponente im Tail eine weitere signifikante Magnetfeldstruktur ausge-
macht werden, deren Verhalten bei einem Sektordurchgang untersucht werden sollte. Da
diese Struktur nur in Anwesenheit von planetaren Ionen auftritt, ist ihre Ausprigung mit
einer deutlich ldngeren Zeitskala verbunden. Bereits kurz nach der Umkehr der Feldrich-
tung des anstromenden Sonnenwindes ist sie nicht mehr sichtbar, da ihre Orientierung nun
der ihrer Umgebung entspricht. Es dauerte danach in den Simulationen etwa eine halbe
Stunde, bis erneut ein solches Gebiet entwickelte bzw. eine ganze Stunde, bis dieses wie-
der anndhernd die zuvor vorgefundene Ausdehnung erreicht hatte. Neben den schweren
planetaren Ionen, bei denen die Anpassung wegen der hohen Trigheit und den langsa-
men Geschwindigkeiten recht lange dauert, gibt es mit diesem Bereich umgekehrter By-
Komponente also auch eine Magnetfeldstruktur, an der ein vorheriger Sektordurchgang
noch ldnger als nur wenige Minuten nachgewiesen werden kann.

Im abschlieBenden Teil des Simulationskapitels wurden die am Mond und an der Venus
beobachteten Effekte verglichen. Trotz offensichtlicher Unterschiede ist beiden Féllen die
direkte Beeinflussung der Lage der entstandenen Plasmastrukturen durch die Richtung
des Sonnenwindmagnetfeldes gemein. Auch die Richtung der Teilchenbewegung wird je-
weils durch das anliegende IMF kontrolliert. Die stark supersonische Geschwindigkeit
des anstromenden Sonnenwindes sorgt zudem in beiden Fillen fiir ausgedehnte nachtsei-
tige Strukturen. Im Fall der Venus sorgt die Ionosphire bzw. die Ionen im Tail fiir eine
Verzogerung bei der Reaktion auf dynamische Sonnenwindverdnderungen, beim Mond
hingegen kommt es zu keiner Verzogerung, die Strukturen im Wake passen sich direkt
dem umgebenden Sonnenwind an.
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Die in dieser Arbeit vorgestellten Untersuchungen an nicht-magnetisierten Kérpern konn-
ten zukiinftig noch erweitert werden. Zunichst steigen mit wachsenden Rechenkapazité-
ten auch die Simulationsmoglichkeiten weiter an; insbesondere an der Venus konnten
hohere Auflosungen noch zu einer besseren Beschreibung der ionosphérischen Magneti-
sierungszustéinde fithren. Auch wire es wiinschenswert, die Venus dhnlich wie den Mond
mit einer Resistivitdt auszustatten, so dass das in den Planeten bzw. in die Atmosphi-
re eindringene Feld dort schnell hindurchdiffundiert wird. Die dafiir nétige Resistivitit
benoétigt derzeit jedoch eine starke Gléttung, zu starke Gradienten im Resistivititsprofil
konnen aus numerischen Griinden nicht realisiert werden. Eine solche Glittung konnte
bei den Simulationen des Mondes problemlos angewendet werden, da es in dessen unmit-
telbarer Nihe keine relevanten Strukturen, insbesondere des Magnetfeldes, gab. Bei der
Venus hitte eine analoge Simulationseinstellung jedoch zur Folge, dass auch in der oberen
Ionosphére noch eine hohe Resistivitit vorliegt, die das Auftreten der magnetischen Auf-
stauungsregion verhindert. Entsprechende Simulationen waren daher bisher nicht sinnvoll
umsetzbar, wiirden aber die Moglichkeiten zur Abbildung der Magnetisierungszustinde
deutlich verbessern. Fiir den Mond konnten noch die aus neueren Messungen bekannten
Phinomene wie reflektierte Protonen oder herausgeschlagene schwerere Teilchen umge-
setzt werden, um die Auffiillung des Wakes noch genauer untersuchen zu konnen. Da der
A.LK.E.F.-Code diese Teilchen separat von Sonnenwindteilchen ausgeben kann, konnte
so eine Trennung der Auffiillungsquellen gezeigt werden, die aus Messdaten allein nur
schlecht ermittelt werden kann. Eine mogliche Erweiterung des A.LLK.E.F.-Codes konn-
te in der Beschreibung von Krustenmagnetfeldern bestehen, was die Untersuchung einer
weiteren Komponenten der globalen Sonnenwindwechselwirkung des Mondes (aber auch
des Mars) ermoglichen wiirde.
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