Die lonosphare

Wir werden heute die Entstehung, den
Aufbau und Prozesse in planetaren lo-
nospharen untersuchen. Die lonosphare
wurde erst im letzten Jahrhundert ent-
deckt und unwiderspriichlich nachgewie-
sen. Wahrend schon GauB, spater Kel-
vin und darauf Stewart aufgrund von
Fluktuationen und regelmaBigen tagli-
chen Anderungen im irdischen Magnet-
feld iiber eine leitende Schicht in der
oberen Atmosphare spekuliert hatten, blieb sie lange Zeit eben nur Spekulation,
bis zur bahnbrechenden Funkiibermittlung von Marconi um die Mittagszeit am
12. Dezember im Jahre 1901 von Poldhu in Cornwall (England) iiber den Atlantik
bis nach St. Johns in Neufundland (Kanada).

reflektierende Schicht (Ionosphire)
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Barometrische Atmosphare

Die grundlegende Gleichung fiir die Atmospharen-
physik diirfte noch aus der Hydrostatik be-
. Fy(2) kannt sein. An der imagindren Flache A in der
‘ Abb. links muss fiir ein statisches Gleichgewicht
Fy(z) = F,(z) = Ap(z) gelten. Die Gewichtskraft

v auf die Flache A ist gegeben durch

imaginare >
T roenar R =4[ peEas
E

p(2) wo p die Massendichte und g die (Erd-) Beschleu-
nigung bedeuten. Im statischen Gleichgewicht

muss daher

p@w3/mmzmwmu’ 2)
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gelten. Nach z abgeleitet erhalten wir die bekannte Form der hydrostatischen,
oder, weil wir es jetzt mit “Luft” zu tun haben, der aerostatischen Gleichung,
die schon auf Laplace zuriickgeht,

d

= = —p(2)g(2) 3)
Mit bekanntem ¢(z) und einer Beziehung zwischen p und p lasst sich also die
Hohenabhangigkeit der beiden GroBen berechnen.

Fiir ein ideales Gas gilt

p=mn = mﬁ
kT’
wo m die mittlere Masse der Teilchen ist. In die aerostatische Gleichung eingesetzt
ergibt dies
dp _ _mp _ _mg _ P
& k! T Tk’ T Tw
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WO

kT (2)

m(z)g(z)
die sog. Druckskalenhéhe der Atmosphare ist. Damit gilt auch

H(z) =

(ho) P p(ho)  Ju, H(z)

p(h) g A h g
/ dp _ »(h) z
p

wo hg eine Referenzhohe und A eine beliebige Hohe in der Atmosphare ist. Somit
haben wir auch bereits die Losung

p(h) = plio) exp {— | )}, 5)

die barometrische Hohenformel fiir den vertikalen Druck in einer Atmosphare.
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Ganz analog wird die barometrische Hohenformel fiir die Teilchendichte n(h)
hergeleitet.

Ubung 1. Tun Sie dies! Die Lésung lautet

n(h) = n(ho)?((};o)) exp {— /h | ;(Z )} _ n(ho) exp {— /h | Hi?z)}’ (6)

~1
wo H, (z) die Dichteskalenhéhe ist, H, = {dn / dz} .

n

Ubung 2. Leiten sie nun aus Glg. 8 den Ausdruck fiir die Teilchenzahlskalenhche

her. Er lautet
1 1 1dT

7.~ (#7ah) (7)
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Eine andere Erklarung fiir die barometrische Atmosphare

Die Struktur der barometrischen Atmosphare kann
A auch aus einer anderen Gleichgewichtsiiberlegung
hergleitet werden. In einer Atmosphare ohne Kon-
vektion wirken auf ein Gas zwei Krafte. Die Gravi-
tation ist bestrebt, das Gas nach unten zu ziehen,
wahrend der dadurch entstehende Druckgradient das
Gas nach oben driickt. Die Gravitation fiihrt zu
einem Fluss ®, nach unten, wahrend der aufgebaute
Druckgradient einen Fluss ®, nach oben zur Fol-
» oe hat. Im Gleichgewicht sind beide Fliisse gleich.
Weil die beiden Fliisse diffusiver Natur sind, ist die
Atmosphare dann im diffusiven Gleichgewicht.

Hohe

Dichte

Die durch das Zusammenspiel von Gravitation und Reibung hervorgerufene
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Geschwindigkeit nach unten sei u,. Dann zeigt die Reibungskraft nach oben, also
in entgegengesetzter Richtung zu ug:

g
* )
V19

Fy+ Fp=—nmg —nmuvju, =0 = uy = —

wo v}, die StoBfrequenz fiir Impulsiibertragung zwischen zwei Sorten von Teilchen
der Massen mi und my ist,

% . 4 mo Rk T1 X T2
Uio = — : — | —+—|-0'n
12 3mi + mo ™ \myp  mo 2

Der Fluss nach unten ist damit gegeben durch

)

*
V19

<I>g = Nug = —N
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und der Fluss nach oben folgt durch ein dhnliches Gleichgewichtsargument. Der
Druckgradient und die Reibungskraft miissen sich im Gleichgewicht auch gerade

wieder aufheben:
dp

e MYy
und der Expansionsfluss ®,, lautet
1 d
¢, = nu, = —— ey
muvi,dz

Fir ein Gleichgewicht der Flisse gilt ®, + ®, = 0 woraus unmittelbar die
aerostatische Gleichung folgt.

Der Expansionsfluss ist auch ein diffusiver Fluss (weil er durch StoBe reguliert
wird). Ein Konzentrationsgradient dn/dz fiihrt nach dem Fickschen Gesetz zu
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einem Fluss q
n
b =—-—D— 8

wo der Diffusionskoeffizient DD geschrieben werden kann als

D11 = 9
11 myfla ( )

wo wir die Indizes 11 verwenden um anzudeuten, dass das Gas in sich selbst
diffundiert. Damit gilt fiir eine isotherme Atmosphare mit der idealen Gasgleichung

KT dn I dp
mvi,dz myidz

Op = D, (10)

Damit kann die barometrische Atmosphare auch als die Folge eines diffusiven
Gleichgewichtes gesehen werden.
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Aufbau der Atmosphare
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Die Atmosphare ist ein kom-
pliziertes physikalisches Sy-
stem in welchem verschiede-
ne Prozesse eine Rolle spie-
len. Sie wird sowohl von der
Sonne als auch von der Er-
de geheizt, sie ist teils kon-
vektiv und teils diffusiv, in
geringen Hohen ist der io-
nisierte Anteil fiir fast alle
Anwendungen vernachlaBig-
bar, in groBen Hohen ist sie
vollstandig ionisiert.
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Temperaturprofil der Atmosphare
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bination von Temperaturgradienten
und Heizprozessen relativ einfach
verstanden werden. Wir untersuchen
zuerst, wie sich ein Luftpaket um
eine kleine Auslenkung in der Hohe
bewegt. Wir nehmen an, dass es
sich immer im Druckgleichgewicht
mit der Umgebung befindet, d.h.,
dass sich kleine Druckunterschiede
sehr schnell angleichen (z.B.durch

400 00 800
Temperatur [K]

Schallwellen). Dann gilt der erste
Hauptsatz der Thermodynamik in
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der Form
0QQ = dU + pdV. (11)

Die innere Energie dU = N,,CydT" und das ideale Gasgesetz pV = N,,RT,
wo NN, die Molmenge bedeute, sind aus der Warmelehre bekannt. Mit
d(pV') = pdV + Vdp kdénnen wir Glg. 11 umschreiben

0QQ = N,,CydT +d(pV) — Vdp,
was mit dem idealen Gasgesetz und Cp = Cy + R
0QQ = N,,,CpdT — Vdp

gibt. Nun setzen wir noch das Grundgesetz der Hydrostatik ein, dp = —pgdz und
erhalten
0Q) = N,,,CpdT + Vpgdz. (12)
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Die Bewegung des Luftpaketes sei schnell und es habe keine Zeit, mit der
Umgebung Warme auszutauschen, es bewegt sich also adiabatisch. Dann ist
0() = 0 und wir erhalten

N, Cpdl' = —Vpgdz,
%cpdT = —pgdz,
dT g
- - _Z 13
dz Cp (13)

Damit haben wir den Temperaturgradienten einer adiabatischen Atmosphare
hergeleitet. Diese GroBe wird englisch “lapse rate” genannt, was manchmal fiir
Verwirrungen sorgt, weil die Bedeutung dieses Namens uns nicht klar is.

1Lapse: versch. Bedeutungen, u.a., langsame Verdnderung. Setzt man nun c¢p ~ 1 kJ/(kg K) fiir Luft ein, so
erhdlt man d7'/dz ~ 10 K/km. Effektiv sind es wegen der Kondensationswarme der Luftfeuchtigkeit eher 6.5
K/km.
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Bildung der lonosphare

Die Abb. links zeigt die Geometrie der Extinktion
von Strahlung in der Atmosphare. Auf einer
Strecke ds nimmt der Strahlungsfluss um d® ab

d® = —on(h)

o(h). (14)

COS Y

Die Hohenabhiangikeit des Flusses (oder der
Extinktion) kann nun einfach durch Integration
ermittelt werden:

®(h) 46 h -
/ % — —no/ ae_?h dh (15)

Y
- o COS X
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wo wir die barometrische Hohenformel eingesetzt haben. Die Losung ist eine
Exponentialfunktion

B(h) = oy exp {—"”OH exp (—h/H)} ~ B exp {—‘m(h)H <h)} (16)

COS X COS X

Der hier verwendete mittlere Wirkungsquerschnitt beriicksichtigt anteilig die
Beitrage von allen relevanten Extinktionsprozessen. Wegen der sich andernden
Zusammensetzung und Atmospharenchemie sind diese eigentlich hohenabhangig,
was wir hier vernachlaBigt haben.

Noch haben wir die Entstehung von Elektronen-lon-Paaren nicht in unser
einfaches Modell der Atmosphare eingebaut. Die Anzahl von Elektronen-lon-
Paaren pro Volumen, die Photoionisationsrate ¢, ist proportional zur absorbierten
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Strahlung d® pro Wegstrecke ds und zur Effizienz der Photoionisation, .

dP dd
q(h) = Koo = RCOSX (17)

Wir konnen mit Glg. 14 d®/dh durch ® ersetzen und erhalten
q(h) =Kk o n(h) ®(h). (18)

Wir kénnen nun n(h) aus der barometrischen Héhenformel (Glg. Bl) und ¢(h) aus
Glg. 17 einsetzen um die sog. Chapman-Produktionsfunktion einzufiihren:

h O'noH

q(h) =K 0 ng Py €xp {_H " eosx exp(—h/H)} (19)

Die Abb. unten gibt einen Eindruck, wie sich n, ® und ¢ mit der Hohe verhalten.
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In dieser Abbildung wird die unabhingige GroBe, die Hohe, als Ordinate
verwendet, was in den Geowissenschaften und Meteorologie durchaus iiblich ist.

Hohe h

Hier wurde ein senkrechter Ein-
fall angenommen. Die lonisa-
tionsrate ist in diesem Fall
maximal. Fir andere Winkel
X erwarten wir also kleine-
re lonisationsraten und da-
mit eine tages- und jahres-
zeitliche Schwankung und ei-
ne Breitenabhangigkeit der lo-
nisationsdichte der Photoioni-
sationsschicht der lonosphare.
Ferner ist die Atmosphare

» natiurlich auch nicht isotherm
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und die Skalenhoéhen folglich nicht konstant. Die verschiedenen Heizprozesse
der Atmosphare sind in der folgenden Folie beispielhaft fiir die Komplexitat
des Aufbaus der Atmosphare dargetstellt. Ferner muss natiirlich auch die
Atmospharenchemie bei der Bestimmung der Absorptionswirkungsquerschnitte
beriicksichtig werden, wie auch die Abhangigkeit von der Wellenlange. Weitere
Einflisse haben die Sonnenaktivitat, oder auch die Tatsache, dass bei hohen
Breiten die Strahlung “zweimal” durch die Atmosphare geht.
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Heizprozesse in der Atmosphare
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Die Komplexitat der
wirklich  auftretenden
Phanomene ist links fir
die mit der Photoionisa-
tion verkniipften Prozes-
se skizziert (Nach Prolss
2004). Dabei ist die lo-
nlsatlonseff|2|enz k<1,
ein Teil der absorbierten
Strahlung erwarmt auch
die Atmosphare mit ei-
ner schwer zu quantifi-
zierenden Effizienz.
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Hoehe [km]

lonisation durch energiereiche Teilchen
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Energiereiche Elektronen und Protonen
konnen dem irdischen Magnetfeld ent-
lang bis in die lonosphare eindringen und
dort zu zusatzlicher lonisation fiihren.
Dieser Prozess spielt vorallem in Re-
gionen eine Rolle, wo Photoionisation
keine spielt, also vorallem bei hohen
magnetischen Breiten. Deponieren sie in
einem Atom mehr Energie als die lo-
nisationsenergie Wi,, des Molekiils (35
eV fir O3), so wird dieses ionisiert,
es entsteht also ein Elektron-lon-Paar.
Der Energieverlust eines energiereichen
Teilchens wird also proportional sein zu
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Wion, zur StoBfrequenz v, zur Aufenthaltsdauer 7, = dz /v, in dieser Hohe und
zur lonisationseffizienz &,

dWe(2) = kWionopn,dz weil ja mit v = o,n,(v) — v/v, = opn,.

Die lonisationsrate durch einen Fluss @& von energiereichen Teilchen
(sog. precipitating particles) betrdgt deshalb

dW,(2)
dz

q(z) =P = ®kWignonnoexp (—z/H),

wo wir eine barometrische Atmosphare angenommen haben. Das Hohenprofil der
lonisationsrate ist nicht abhangig von der Energie eines einzelnen Teilchens und
wird dominiert durch den exponentiellen Abfall der barometrischen Atmosphare.
Der Knick in groBerer Tiefe kommt dadurch zustande, dass nicht alle Teilchen
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die gleiche Reichweite haben - Teilchen niedriger Energie kdnnen nicht so tief
in die Atmosphare eindringen, wie solche hoherer Energie. Der Ort, an dem
sie steckenbleiben, kann durch Aufintegrieren ihres Energieverlustes gefunden
werden:

We Zs
W, = / dW, = / EWiononnoexp (—z/H) dz.
0 o0

Diese Integralgleichung kann nach zg aufgelost werden

P Hln (KWionannOH) .

We

(Das Vorzeichen ist wegen der verdrehten Integrationsgrenzen korrekt). Wie
erwartet konnen Teilchen hoherer Energie tiefer in die Atmosphare eindringen
als Teilchen tieferer Energie. Protonen ionisieren in hoheren Schichten weil ihre
lonisationseffizienz groBer ist als die von Elektronen vergleichbarer Energie.
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Rekombination und Elektroneneinfang

Natiirlich kann die lonosphare nicht beliebig hoch ionisiert werden, was halt
also diese Prozesse im Schach? Elektronen konnen auf zwei Arten verloren
gehen: Rekombination mit einem positiven lon (Effizienz «,), oder durch
Elektroneneinfang durch ein Molekiil (mit Effizienz S.), wodurch sich ein
negatives lon bildet. Beriicksichtigen wir, dass ein Plasma quasineutral sein soll
(n; = ne.), so kénnen wir die zeitliche Anderung der Elektronendichte in der
lonosphare schreiben als

dn.
dt

2
— que — QN — 56“67

was nichts anderes ist als die Kontinuitdtsgleichung fiir die Elektronen. ¢, .
ist die totale lonisationsrate durch Photonen und/oder energiereiche Teilchen,
die Rekombinations- und Elektroneneinfangseffizienzen hangen von komplizierten
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lonenchemischen Prozessen in der oberen Atmosphare ab. Sie erklaren zum Tell
die unterschiedliche Molekiilzusammensetzung der lonosphire. Das Hohenprofil
der Elektronen wird also auch durch die Atmospharenchemie bestimmt und ist in
der Regel nur mit numerischen Modellen nachbildbar.

Trotzdem konnen wir zwei Grenzfalle verstehen. In niedrigen Hohen dominiert we-
gen der kleinen Bindungsenergie der eingefangenen Elektronen die Rekombination.
Fiir eine stationadre lonosphare haben wir wegen dn./dt = 0

In groBen Hohen dominiert der Elektroneneinfang und wir finden

qu.e
Be

Ne —
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Die Struktur der lonosphare

Wir haben nun alle Zutaten erfasst, die zum Verstandnis der Struktur der
lonosphare erforderlich sind.

lonisation: durch UV und energiereiche Teilchen. Hohenabhangig wegen Absorp-
tion durch verschiedene lonen/Atome/Molekiile, Abhidngigkeit von der Tageszeit
und solarer Aktivitat

Rekombination: Hohenabhingige Rekombinationsraten wegen versch. Skalenhéhen
Elektroneneinfang: Hohenabhingige Einfangsraten wegen versch. Skalenhohe,
abhangig von der lonospharenchemie

Diese Variabilitat resultiert in einer betrachtlichen Komplexitat der lonosphare. Sie
andert sich mit allen oben beschriebenen Prozessen, was fiir viele Anwendungen
wichtig ist: Vermessung, GPS, Radiokommunikation, etc.

lhre Variabilitat wird mit sog.lonosonden vermessen und die entsprechenden
Daten (Hohenprofile der Elektronendichte) als lonogramme in Abonnementen zur
Verfiigung gestellt.
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Plasmasphare

Elektronendichte

Die Struktur ist links schematisch angedeu-
tet. Die komplizierten Heiz- & lonisations-
und Rekombinationsprozesse und die lo-
nenchemie resultieren in einer komplexen,
orts- und ortszeitabhangigen Struktur der
lonosphare, die hier nicht wiedergegeben
werden kann. Prolss listet die 15 wichtigsten
chemischen Reaktionen in der lonosphare
inkl. ihrer Reaktionsraten auf. Diese sind
temperaturabhangig und hangen wie auf
Seiten und beschrieben auch von
der Dichte ab. Der lonisationsgrad der lo-

nosphire betrigt zwischen 10~% (D-Region) bis zu 1072 (obere F-Region). Die
lonendichte erreicht zwischen 220 und 400 km Hohe ein Maximum von 1 bis 30

10'* m~3, die lonenkolonnendichte betrdgt zwischen 10" und 10'® pro m?.

2
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die x-Achse die Frequenz (in

MHz) wund die y-Achse die Hohe in km. Weitere Informationen:

https://www.iap-kborn.de/forschung/abteilung-radarsondierungen/instrumente/ionosonde

ET | - V1 - Seite 27


https://www.iap-kborn.de/forschung/abteilung-radarsondierungen/instrumente/ionosonde

| Iéféktronehdichté

El
=<,
Protonen
,é) \
)
T

Elektronen____ \

oooo 100000 .
Elektronendichte [cm™ ]

Nordlichter

Man unterscheidet zwischen diffusen und dis-
kreten Aurorae. Erstere sind oft frustrierend
schwierig zu erkennen und oft fast nicht vom
Nachthimmel einer fernen Stadt zu unterschei-
den. Sicher ist man, wenn man sie lber der
Ostsee erkennt. Klarer erkennbar sind diskrete
Nordlichter (die es am Siidpol natiirlich auch
gibt). Sie leuchten gelb-griin, rot, dunkelrot und
blau-violett, diese Farben sind auf verschiedene
angeregte Linien zuriickzufiihren. In den fiir Au-

“*®rorae typischen Hohen von 100 km herrscht noch

die typische Atmospharenzusammensetzung mit

hauptsdchlich Stickstoff und Sauerstoff. Stickstoff leuchtet dunkelrot (bei 650
- 680 nm) und blau violett (390 - 470 nm, als N;L) Sauerstoff gelb-griin
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(558 nm) und rot (630 und 636 nm). Bei [diskreten Aurorael kann man auch
das irdische Magnetfeld erkennen, Regionen hoherer Leuchtkraft entsprechen
starkerem Magnetfeld.

Polarlichter sind in der Regel nur bei [gestorten geomagnetischen Verhaltnissen| zu
sehen. Sie werden ausgelost durch energiereiche Elektronen und Protonen, welche
entlang des irdischen Magnetfeldes in die polaren Regionen eintauchen und dort
den Stickstoff und Sauerstoff zum Leuchten anregen. Solche Situationen werden
durch den Sonnenwind, bzw.Stérungen in ihm - sog. koronale Massenauswiirfe
- ausgelost. Weil dabei die irdische Magnetosphare stark gestort wird, bewegen
sich die (diskreten) Nordlichter auch. (Eine Anderung im Magnetfeld induziert
einen Strom, welcher wiederum ein Magnetfeld erzeugt.) Trotz der spektakuldren
Erscheinung wird nur ein kleiner Anteil (~1%) der Energie der Teilchen in Licht
umgesetzt, der Lowenanteil geht in die Heizung der Atmosphare.
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