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1. Einleitung

Ab Mitte der sechziger Jahre war die Raumfahrttechnik in der Lage,
Sonden weit in den interplanetaren Raum hinauszuschicken. Die Rus-
sen starteten ihre Missionen Venera 5 bis 8 zur Venus und die Ame-
rikaner die Sonden Mariner 6, 7 .und 9 zum Mars. In den siebziger
Jahren folgten dann die Pioneer-Sonden zum Jupiter und Mariner 10
zum Merkur. Die Kenntnisse {iber unsere Nachbarplaneten vermehrten
und vertieften sich wie nie zuvor. Auch die Erforschung des Raumes
zwischen den Planeten erhielt starken Auftrieb. Erstmals in der
Geschichte der Plasmaphysik konnten direkte Messungen in einem, so
auf der Erde nicht herstellbaren, hochverdiinnten Plasma vorgenom-

men werden. Weil dieses Plasma von der Sonne abstrémt, nennt man

es Sonnenwind.

Einen weiteren Schritt in der Erforschung des Sonnenwindes und da-

mit nicht zuletzt in der Erforschung der Sonne sind die Sonden

Helios 1 und 2. Sie haben keine Planeten als Ziel, sondern dringen

erstmals in den Raum jenseits der Merkurbahn und damit in bisher

nie erreichte Sonnennihe vor. Helios 1 ist am 10. Dezember 1974

gestartet worden. Helios 2 folgte am 15. Januar 1976. Beide flie-
gen auf stark exzentrischen Bahnen mit Periheldistanzen zur Sonne

von 0.3095 AE bzw. 0.290 AE ( Astronomische Einheit = mittlere

Entfernung Erde-Sonne = 149 500 000 km). An Bord befinden sich je

10 plasmaphysikalische Experimente [siehe Porsche, 1977]1. Zwel
'azééé;wfxperimente, das Forstersondenmagnetometer E2 und das In-
duktionsspulenmagnetometer E4, werden vom Institut fiir Geophysik
und Meteorologie der Technischen Universitdt Braunschweig betreut
[siehe Neubauer u.a., 1981]. Sie messen das interplanetare Magnet-

feld. Den Frequenzbereich von O bis 4 Hz iberdeckt E2,und E4

schlieft mit seinem MefBbereich von 4.7 bis 2200 Hz daran an.

Die Magnetfeldamplituden im niederfrequenten Teil sind

relativ grof und kénnen die Stdrxe des
reichen. Hier kniipfen die Helios-Messungen an Untersuchungen mlt
Viking-, HEOS- und Mariner-Sonden an [Uber-

Hintergrundmagnetfeldes er-

den IMP-, Pioneer-,



sichten in Behannon, 1976; Intriligator, 1981]. Die Fluktuationen
im hochfrequenteren Teil haben sehr viel kleinere Amplituden. Thre
Messung 1st erst durch die Entwicklung von sehr rauscharmen Ver-

stirkern mdglich geworden.

Die Helios-Sonden bieten zum ersten Mal die Mbglichkeit, iber grés-
sere Zeitrdume die Fluktuationen im interplanetaren Magnetfeld bis
weit oberhalb der lokalen Protonengyrofrequenz zu untersuchen. Ein
Teil dleser Untersuchungen ist Gegenstand dieser Arbeit. Insbeson-
dere sollen die typischen Eigenschaften dieser Fluktuationen auf
groflen Zeitskalen dargestellt werden. Eine Interpretation der Er-
gebnisse im Rahmen einiger mit den anderen Experimenten gemesse-
nen Plasmaparametern ist ebenfalls méglich und wird vorgenommen,

soweit dies in den Grenzen der Messungen sinnvoll ist.

In Kapitel 2 ist das Experiment E4 in einer kurzen Zusammenfassung

dargestellt. Die Datenverarbeitung an Bord der Raumfahrzeuge und

nach dem Empfang am Boden wird beschrieben. Besondere Aufmerksam-

keit findet die Bestimmung des Eigenrauschens der Bordelektronik.
Es folgt die Vorstellung des auswertbaren Datenmaterials und die
Eingrenzung auf die besonders wichtigen Analyseintervalle.

Kapitel 3 enthdlt die Diskussion einiger Eigenschaften des Sonnen-

windes im Bereich der Bahnen der Helios-Sonden. Eine auch nur an-

nihernd vollstidndige Darstellung des vorhandenen Wissens ist im
Rahmen dieser Arbeit nicht mdglich. Es sei daher auf Blicher bzw.
Ubersichtsartikel und die darin vorhandenen Literaturhinweise ver-
1971; Hundhausen, 1972; Feldman u.a., 1974; Holl-

wiesen [Burlaga,
Barnes, 1979; Holzer, 1979; Feldman, 19791.

weg, 1974, 1975, 1978;
Kapitel 4 beschidftigt sich mit der Einordnung der gemessenen Fluk-

tuationen in ein plasmaphysikalisches Bild. Es werden Zuordnungen
zu theoretisch mdglichen Wellen und anderen Strukturen erldutert.
Der ﬁopplereffekt spielt dabei eine besondere Rolle.

In Kapifel 5 werden die statistischen Eigenschaften der Fluktua-
tionen anhand der Spektraldichten, Spektren, Energiedichten und

EnergiefluRdichten diskutiert. Die Ergebnisse von Korrelations-

analysen mit einigen Sonnenwindparametern werden beschrieben.



Kapitel 6 stellt einige Korrelationsuntersuchungen zwischen den
Fluktuationen und lokalen Teilcheneigenschaften des Plasmas vor.
Es werden theoretische Instabilitdtskriterien beschrieben und mit
Hilfe der gemessenen Amplituden diskutiert.

In Kapitel 7 wird der Zusammenhang der Fluktuationen mit der
Stromstruktur bzw. der Sektorstruktur des Sonnenwindes unter-
sucht. Spektren mit monochromatischen Anteilen im Bereich des
langsamen Sonnenwindes werden danach vorgestellt. An einigen die-
ser Ereignisse lassen sich, ein Novum im Sonnenwind, driftende

Frequenzanteile nachweisen.
Das 8. Kapitel faRt schliefflich alle Ergebniése noch einmal zu-

sammen.

In dieser Arbeit wird ausschlieBlich das GauBsche cgs-System be-
nutzt. Die relative Permeabilitdt ist in allen Fidllen mit grofler
Genauigkeit gleich 1, so daB die magnetische Feldstdrke gleich

der magnetischen Induktion ist [Neubauer,-1973]1. Als Einheit wird

1y = 10—5 Gaufl verwendet.



2. Das Induktionsspulenexperiment E4

Elektrische und magnetische Wellenfelder mit h8heren Frequenzen

sind unter anderenm beobachtet
den Satelliter DGO 4

worden durch die Experimente auf
»3,4,5 und 6 [Holzer u.a., 1966; Carpenter
u.a., 1969; Scarf u.a., 1970; Russel u.a., 1971: Holzer u.a.,

1974; Burton und Holzer, 19741,
Gurnett und O'Brien, 1964 ;

auf Injun 3 und 5 [Gurnett, 1966
Gurnett u.a., 1969; Hente, 1975; Bein-
roth, 19751, auf IMP 6, 7 und 8 [Scarf u.a., 1974: Gurnett, 1976;
Rodriguez und Gurnett, 19761, auf den Pioneer-Sonden 8 und 9

[Scarf u.a., 1968; Scarf und Siscoe, 1971; Siscoe u.a., 1971;
Scarf und Wolfe, 19741, auf einigen Explorer-Satelliten [Fairfield,
19691 und auf Mariner 10 [Behannon, 1976, 1978]. Die meisten der
Experimente auf dieser unvollstdndigen Liste befanden sich auf Sa-
telliten im erdnahen Raum. Die Messungen sind daher weitgehend
durch die Einfliisse der Erdmagnetosphidre und der Bugstofiwelle be-
stimmt. Bei den anderen Experimenten wurde die Auswertung durch
die niedrige Resonanzfrequenz, (z.B. bei Mariner 10), durch die
niedrige Empfindlichkeit (Pioneer) oder durch starkes Eigenrau-
schen der Elektronik (0GO) stark eingeschridnkt. Messungen der hoch-
frequenten magnetischen Fluktuationen {iber ldngere Zeitintervalle
liegen erst seit Anfang der Helios-Missionen vor [Neubauer u.a.,
1@77a,b; Beinroth und Neubauer, 1981]. Inzwischen sind noch die
Messungen der ISEE-Satelliten [Gurnett u.a., 1979a; Kennel u.a.,
19801 im erdnahen Raum und die der Voyager-Missionen [Scarf und
Gurnett, 1977; Gurnett u.a., 1979c, 1981] im Bereich auflerhalb der

Erdbahn und in der N&he von Jupiter und Saturn dazugekommen.

2.1 Experimentbeschreibung und routineméfiige Datenverarbeitung

An dieser Stelle werden nur die wichtigsten Eigenschaften des Ex-
perimentes und einige Punkte der Datenverarbeitung aufgezdhlt.
Genauere Beschreibungen findet man bei Dehmel [1975], Dehmel u.a.
[1975], Dehmel und Neubauer [1977], Neubauer u.a. [1977b, 19811

und den dort aufgefithrten Literaturhinweisen.



pie drei zueinander senkrecht stehenden Sensoren sitzen an einem
langen Ausleger der Satelliten, um die Stérungen des Raumfahrzeu-
ges moglichst klein zu halten. Ein zeitlich veridnderliches Magnet-
feld H(t) induziert in den Sensorspulen eine Spannung U. Es gilt:

U= c, %% =c, » £+ H (2.1)
(f ist die Frequenz eines sinusoidalen Feldes, H ist der maximale
Wert der Feldstdrke parallel zur Sensorachse und C15Cy sind Kon-
stanten, die durch die Eigenschaften der Sensoren bestimmt werden).
Die Anderung des Magnetfeldes setzt sich zusammen aus den zeit-
lichen und riumlichen Anderungen des Magnetfeldes selber und dem
Beitrag durch die Spinstabilisierung der Helios-Sonden. Die Spin-
frequenz betridgt 1 Hz. Die Resonanzfrequenz der Sensoren liegt bel
2.8 kHz. Abbildung 1 zeigt die weitere Verarbeitung an Bord der
Satelliten.

Angeschaltet sind der Z-Sensor senkrecht zur Spinebene und jewells
einer der X- oder Y-Sensoren in der Spinebene. Nach der Verstdr-
kung werden die Signale dem Wellenformkanal und dem Spektralanaly-
sator zugefiihrt. Der Wellenformkanal interessiert im Rahmen dieser
Arbeit nicht [Auswertung dieses Teils bei Barnstorf, 1980]. Im
Spektralanalysatorteil werden die beiden Sensorsignale jeweils ei-
ner Filterbank aus 8 Bandpassfiltern, im folgenden auch Frequenz-
kanile genannt, zugefiihrt. Die Filter haben jeweils gleiche rela-
tive Bandbreiten, d.h. es gilt flir jeden Filter: (fo-fu)/fM = 0.786.
Dabei sind fo und fu die oberen bzw. unteren Eckfrequenzen im
3-dB-Punkt der entsprechenden Filterdurchlafkurven und fM die Mit-
tenfrequenzen. Da die Frequenzkandle aneinander anschlieflen, konnen
so zwei liickenlose Spektren im Frequenzbereich von 4.7 bis 2200 Hz
mit jeweils 8 Punkten belegt werden. Die Frequenzkandle werden,
entsprechend ihren oberen Frequenzgrenzen, abgetastet und einem
Mittelwertrechner an Bord der Sonden zugefithrt. Er berechnet daraus
flir jeden Kanal einen gewichteten Mittelwert der Energiespektral-

dichten P mit Hilfe von:

2 (2.2)
P(f,) = M/ (CE-E ) Fy )
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FO 3 1441288/576/1152 s
Abb. 1: Blockschaltbild der Datenverarbeitung an Bord

[aus Dehmel, 1975]

M ist das quadratische Mittel des Filterausganges [siehe hierzu
Neubauer u.a., 1977b]. Anstatt P wird im folgenden die GréBe VP ,

gemessen in vy/vHz, benutzt und als Spektraldichte des entsprechen-

den Frequenzkanals bezeichnet. Der Querstrich zur Kennzeichnung des

Mittelwertes wird kiinftig weggelassen.

Durch Verdnderung der Mittelungsintervalldauer kann die Menge der

Experimentdaten an die Telemetriekapazitit der Sonden angepafBt

werden. Die Ubertragungsbitraten lassen sich, mit Befehlen von der



Erde aus, von 8 Bit/s bis zu 2048 Bit/s einstellen. Die entspre-
chenden Mittelungszeiten liegen zwischen 1.125s und ca. 20 Minu-
ten. Sie sind in Abbildung 1 abzulesen. Zusdtzlich zu den Mittel-
werten liefert der Rechner den jeweils groRten Momentanwert aus
dem Mittelungsintervall fiir jeden Frequenzkanal. Es werden also
zweil Spektren aus Mittelwerten und zwei Spektren aus Maximalwer-

ten registriert und zur Erde iibertragen.

Die Empfangsstationen sind iiber den Erdball verteilt, so daf ein

liickenloser Empfang der Daten méglich ist. Die anfallenden Daten-

mengen sind daher groB. Sie werden dem Institut, zusammen mit den
ndétigen Zusatzinformationen iiber Bahn und den Zustand der Sonden,
den Kommandoprotokollen und mit der richtigen Zeitzuordnung, auf

Dort werden sie zundchst ohne Verlust

Magnetbidndern zugestellt.
Die

der Information komprimiert und zur Datensicherung kopilert.
weitere Verarbeitung besteht aus der Herstellung von auswertungs-
gerechten Datensitzen auf Magnetbidndern in der richtigen zeitli-

chen Reihenfolge, aus der Erstellung von Protokollen lber Daten-
tiberdeckung, Bitrate, Mittelungsldnge, usw. und aus der Anferti-

gung von Stunden- und Tagesplots.

2.2 Bestimmung des Hintergrundrauschens

Die oberen und unteren MeBgrenzen des Induktionsspulenexperimentes
und die Empfindlichkeit der Sensoren kann mit Hilfe umschaltbarer
Verstidrkungsfaktoren den gemessenen Amplituden angepallt werden.
Eigenrauschen der Elektronik die eigentliche

Den wesentlichen permanenten An-
An zu hohen

Daher stellt das
Schranke bei den Messungen dar.
teil daran haben die Vorverstdrker in den Sensoren.
Rauschpegeln der Elektronik 1litt zum Beispiel die Auswertung der

Messungen mit den 0GO-Satelliten, deren Induktionsspulenmagneto-

meter als Vorlidufer von E4 zu betrachten sind. Die Grdfe des Rau-

schens bei den Helios-Sonden wird im folgenden untersucht.

In den bereits erwidhnten Stunden- und Tagesplots finden sich Zeit-

intervalle, in denen liber einige Stunden keinerlei Variationen in
Auf Grund der

den Spektraldichten aller Frequenzkandle vorkommen.
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Abb. 2: Rauschhintergrund des Experimentes E4 im Vergleich zu
anderen Experimenten zur Messung hochfrequenter magne-

tischer Fluktuationen.
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Abb. 3: Sensorrauschen und Sensortemperatur nahe den Perihels
von 1975 bis 1980.



Seltenheit solcher Intervalle ist anzunehmen, dafl in diesen Fil-
len nur das Eigenrauschen beobachtet wird. Die Spektren des Ei-
genrauschens werden daher aus den jeweils ersten vier Monaten

der beiden Missionen nach folgendem Modus bestimmt: Alle Zeit-
intervalle ohne Variationen werden herausgesucht. Dann folgt die
Berechnung von Dreistundenmittelwerten fiir die einzelnen Fre-
quenzkandle. Es zeigen sich dabei in den unteren beiden Frequenz-
kandlen doch einige Schwankungen im Spektraldichteniveau. Hier
werden daher 10% bzw. 5% addiert. Oberhalb von 22 Hz kdnnen die
Mittelwerte ohne Aufschlag als Eigenrauschen im entsprechenden
Frequenzbereich interpretiert werden. In der Tabelle 1 im Anhang
sind die Frequenzkandle zusammen mit dem Eigenrauschen der beiden
angeschalteten Sensoren Y und Z aufgelistet. Die Spektren im Ver-
gleich mit anderen Experimenten zur Messung hochfrequenter magne-
tischer Fluktuationen zeigt Abbildung 2 in logarithmischer Darstel-
lung. Man erkennt im linken Kasten die deutlich niedrigeren Spek-
traldichten von E4 bei Helios 1 in den unteren Frequenzen. Oberhalb
von 470 Hz sind die anderen Experimente besser. Dabei ist aber an-
zumerken, dall diese Experimente mit einer viel hdheren Eigenreso-
nanz der Sensoren ausgestattet sind. Der rechte Kasten zeigt das
Hintergrundrauschen von E4 bei Helios 2. Die Maxima werden auf
Streufelder der Sonnenzellen des Satelliten zurlickgefiithrt. Die so
festgestellten Spektren sind fiir den Untersuchungszeitraum giiltig.
Eine Analyse der Abhingigkeit des Hintergrundrauschens vom Schalt-
zustand des Satelliten, z.B. vom eingestellten Telemetriemodus und
von der Sensortemperatur, brachte flir diesen Zeitraum keine wesent-

lichen Anderungen der Spektren.

Die Helios-Missionen tiberstreichen allerdings mehrere Jahre. Daher
wird die Untersuchung nun auf alle Daten ausgedehnt. Es zeigt sich,
da die Konstanz des Hintergrundrauschens fir Vollsténdige Umrun-
dungen. der Sonne nur wihrend der ersten Jahre gilt. Spidter erwdrmen
sich die Sensoren wdhrend des sonnennahen Teils der Bahn immer
Stdrker. Damit kommt es zu ansteigendem Eigenrauschen der Sensoren

in der Umgebung der Perihels. Die Ursache des Temperaturanstiegs



ist in der zunehmenden Degradation der Thermoisolationsschichten

an den Sensoren zu suchen. Nach jedem Periheldurchgang ist das
Reflexionsvermdgen dieser Schutzhiille geringer als zuvor. Die
maximale Strahlenbelastung bei Helios 1 betrdgt 10.44 SK (= So-
larkonstante; 1 SK = 1.374 kW/mZ), die von Helios 2 gar 11.87 SK.
Daher ist das Sensorrauschen bei Helios 2 bereits nach vier Peri-
heldurchgéngen merklich erhéht. Das entspricht einer Zeit von zwei
Jahren. Bei Helios 1 wird das Rauschen erst nach sechs Durchgédngen,
d.h. nach drei Jahren, héher. In der Abbildung 3 ist der Anstieg
von Hintergrundrauschen und Sensortemperatur flir den héchsten Fre-
quenzkanal der Komponente Y dargestellt. Alle anderen Frequenzka-
ndle von Y und Z verhalten sich ebenso. Der besonders steile An-
stieg des Rauschens nach dem 9. Perihel wird auf ein gdnzliches
Aufbrechen der Thermoisolierung in diesenm Durchgang zurlickgefihrt.
Nicht zu vergessen ist jedoch, daB die Erhdhung des Hintergrund-
rauschens auf den kleinen Teil der Bahnen nahe der Periheldurch-
gdnge beschridnkt ist. Fiir den gréBten Teil der Bahnen gelten die
oben bestimmten Spektren mit einer Genauigkeit weit unterhalb von
105. Ab dem 7. Aphel bei Helios 1 bzw. dem 5. Aphel bei Helios 2
fallen die Niveaus des Eigenrauschens in den sonnenfernen Teilen
der Bahn sogar leicht gegentiber den oben genannten Spektren ab.
Hier spielen Schwierigkeiten mit dem Energiehaushalt der Sonden
eine Rolle. Da auch die Solarzellen von der Degradation durch die
Sonneneinstrahlung nicht verschont werden, miissen die energie-
schluckenden Heizmatten, die vorher die Elektronik auf mindestens
+5°¢C hielten, abgeschaltet werden. Die Folge davon ist ein Absinken
der Temperaturen auf unter -80°C in den Aphels. In diesem Zusammen-
hang ist anzumerken, daR die Konstruktion der Sonden einen Betrieb

von einem halben Jahr garantieren sollte!

2.3 Herstellung von Mittelwertbidndern

Wie bereits erwdhnt, fallen bei diesem Experiment grofle Datenmen-
gen an. Die Auswertung kann nur mit Hilfe eines Computers vorge-
nommen werden. Solche automatischen Analysen bergen immer die Ge-
fahr, daf unbekannte Datenfehler oder Stdrungen die Ergebnisse



losen Vergleich mit den 8-Sekunden-Mittelwerten des Fdérstersonden-

Magnetometers E2 zu ermdglichen. Fiir die zweite Version mit 40.5-

Sekunden-Mittelwerten war der schnellste Mefzyklus des Teilchen-
experimentes El1 der MaBstab. Die Herren Dr. Rosenbauer und Dr.
Schwenn haben ihre MeRergebnisse von Protonen- und Alphateilchen-
parametern im Zuge des vereinbarten Datenaustausches zur Verfligung
gestellt. Von Herrn Dr. Pilipp stammen einige MeRintervalle mit
Elektronenparametern. Die Beschreibung und erste Ergebnisse des

Experimentes E1 findet man unter anderem 1n Schwenn u.a. [1975],

Fiir Korrelationsanalysen werden nicht nur

Rosenbauer u.a. [1977].
Es

die Mittelwertbidnder getrennt nach Experimenten hergestellt.

gibt auch Mischversionen aus E1+EZ und E1+EZ+E4.

2.4 Dateniiberdeckung und Eingrenzung der Analyseintervalle

Vom Induktionsspulenmagnetometer auf Helios 1 liegen auswertbare
Daten vom Start am 10.12.74 bis Mitte 1980 vor. Bel Helios 2
reicht die Datenmenge vom Start am 15.1.76 bis Mitte 1978. Die

jeweils ersten Monate, im folgenden Primdrmissionen genannt,
Es liegen Messungen Uber volle

haben

keine gréBeren Datenunterbrechungen.

24 Stunden pro Tag vor. Die Telemetrie wird mit 2048 Bit/s betrie-

Dies ermdglicht die maximale Zeitaufldsung von 1.125 s flr
Nach den Primdrmissionen ist die Daten-
Licken von Tagen und Stun-

ben.
ein Spektrum pro Sensor.

iiberdeckung nicht mehr ganz vollstdndig.
AuRerdem werden die Antennenkapazitdten flir den

den kommen vor.
so daB die Bitraten verkleinert werden missen.

Empfang geringer,
Dennoch gibt es auch spdter noch Datenintervalle, in denen fir

Wochen oder Tage die hohen Uberdeckungen und die hohen Bitraten

der Primdrmissionen erreicht werden.

Fir Statlstlsche Untersuchungen lber lange Zeitr#ume eignen sich

daher besonders die beiden Primiarmissionen. Nur hier lassen sich

die gemessenen Phinomene in geschlossenen, liickenlosen Zeitinter-

AuBerdem stehen einige wichtige Parameter aus

vallen verfolgen.
dem Institut nur in diesen 7eitintervallen zur

dem Experiment EI

Verfiigung. In der vorliegenden Arbeit werden daher nur Untersu-



chungsergebnisse aus den Primidrmissionen vorgestellt. Die Analy-
sen aus anderen Zeiten bringen keine weiteren Erkenntnisse hinzu.
Die genauen Zeltrdume und die iliberstrichenen Abstidnde zur Sonne

sind:

Helios 1 10.12.74 - 10.4.75 Bahn: 1.0 = 0.30 - 0.58 [AE]
Helios 2 17. 1.76 - 4.5.76 Bahn: 1.0 - 0.29 - 0.45 [AE]

Innerhalb dieser Zeitriume liegen jeweils mindestens dreil volle
Sonnenrotationen. Die fehlende zeitliche Uberlappung der Inter-
valle stellt keinen Mangel dar. Wie weiter unten in dieser Arbeit

ausgefiithrt, sind die mit dem Induktionsspulenmagnetometer gemes-

senen magnetischen Fluktuationen lokale Ereignisse.

Die Experimente liefern jeweils zwei Spektren aus dem Z-Sensor
und zwei Spektren aus dem Y-Sensor. Wesentliche Unterschiede
swischen den Daten der Sensoren sind bei keiner der vielen Ana-
lysen zu entdecken. Es werden daher nur die Untersuchungen mit
den Y-Komponenten vorgestellt. Alle Aussagen lassen sich ohne

Einschrinkung auch auf die Z-Komponenten ibertragen.



3. Die Umgebung der Sonden: GréBenordnung und Variation

einiger Plasmaparameter

Schon vor der Zeit der Raketen- und Satellitenexperimente stell-

te man sich das Gebiet zwischen Sonne und den Planeten nicht als
leeren Raum vor. Man nahm an, es handele sich um ein sehr diinnes
Medium, hauptsidchlich bestehend aus Staubteilchen und gelegent-
lich durchsetzt mit Teilchenstrémen von der Sonne. Die Teilchen
sollten dann auf der Erde die meBbaren Stérungen des Magnetfeldes
verursachen. Es mehrten sich aber die Hinweise fiir einen kontinu-
ierlich von der Sonne abstromenden Partikelstrom. Man fand, daf
die beobachtete Polarisation des Zodialkallichtes nur durch einen
Beitrag von stidndig vorhandenen Elektronen erkldrt werden konnte
[Behr und Siedentopf, 1953]. AuBRerdem deutete die starke Beschleu-
nigung von Ionen in Kometenschweifen auf die Einwirkung eines stén-

digen Stromes von Teilchen hin [Biermann, 19511].

Heute haben wir ein wesentlich umfassenderes, wenn auch in einigen
Bereichen noch sehr grobes Bild des interplanetaren Raumes. Ver-
mittelt wurde es durch Erdsatelliten mit stark exzentrischen Um-

laufbahnen und durch Sonden, die tief in den Raum vordrangen.

3.1 Charakteristische Zeitskalen

Als Hilfsmittel zur Einordnung der Beobachtungen hat sich die De-
finition von rdumlichen oder zeitlichen Skalen erwiesen. Burlaga
und Ness [1968] und Burlaga [1971] fihren mit Hilfe des interpla-
netaren Magnetfeldes eine Zeitskala ein. Man kann sie mit einer
mittleren Sonnenwindgeschwindigkeit von 400 km/s in eine Ldngen-
skala umrechnen. Abbildung 4 zeigt die Einordnung von Magnet-
feldstrukturen in die Makro-, Meso-, Mikro- und Kinetikskala.

Hundhausen [1972, S. 21 ff.] schldgt eine #hnliche Einteilung vor.
Sie geht aber von den lokalen Gegebenheiten des Plasmas aus. Die
ldngste charakteristische Zeit berechnet er aus der Zeit, die der

Sonnenwind zum Durchlaufen einer '"Skalenhohe'" eines Dichte-Ab-
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Abb. 4: Charakteristische Skalen des interplanetaren Magnet-

feldes [nach Burlaga, 1971]

standsgesetzes (N ~ T 2) braucht. Sie betrigt fir 1 AE 50 Stunden.
Seine mittlere charakteristische Zeit ergibt sich aus der Zeit,
die eine Schallwelle in diesem Medium braucht, um die oben defi-

nierte ""Skalenhdhe'" zu durchlaufen. Die kleinste charakteristische

Marke ist durch die Zeilt definiert, die der Sonnenwind zur Durch-

querung der Linge eines Protonengyroradius bendtigt. Mit einem Ma-
gnetfeld von 5y und einer mittleren thermischen Geschwindigkeit

der Protonen von 40 km/s ist der Gyroradius 8 - 106cm und die zu-

gehdrige charakteristische Zeit O.Zs.

Die Messungen, die in dieser Arbeit diskutiert werden sollen, zei-

gen Phidnomene, die in die kinetische Skala einzuordnen sind. In

der Skala nach Hundhausen liegen sie in der Ndhe der kleinsten
charakteristischen Zeit und darunter. Eingebettet sind sie aber in
die groBskaligen Ereignisse im Sonnenwind. Diese Phdnomene sollen



im folgenden kurz beschrieben werden, soweit sie fiir die vorlie-

gende Arbeit von Bedeutung sind.

3.2 Der Sonnenwind auf der Makro- und Mesoskala zwischen
1.0 und 0.3 AE

Der quasi elfjdhrige Sonnenfleckenzyklus ist die zeitlich lingste,
mit Sicherheit nachgewiesene, Variation der Sonnenaktivitidt. Sein
letztes Minimum liegt Anfang 1976, das folgende Maximum Ende 1979
bis Anfang 1980. Beide Primdrmissionen fallen also in Zeiten mit

"ruhiger'" Sonne.

Ein weiteres groflskaliges Phidnomen ist die Sektorstruktur des in-
terplanetaren Magnetfeldes. Ein ruhender Beobachter in der Eklip-
tikebene sieht Bereiche des mit der Sonne mitdrehenden interplane-
taren Magnetfeldes [Parker, 1958, 19631, in denen der Feldvektor
nach innen zur Sonne gerichtet ist (= negative Polaritdt), sich
abwechseln mit Bereichen, in denen das Feld von der Sonne weg
zeigt (= positive Polaritédt) [Ness und Wilcox, 1964; Wilcox und
Ness, 1965; Neubauer, 1978; Klein und Burlaga, 1980]. Man deutet

dies durch eine leichte Neigung des Sonnenmagnetfelddipols gegen

die Sonnenrotationsachse [Schultz, 1973]. Es miissen also minde-
stens zwei Sektoren, getrennt durch eine Stromschicht, beobachtbar
sein [Behannon u.a., 1981]. Es werden aber hdufig vier Sektoren
registriert. Die Grenzschicht muf also mehrfach "geworfen'" sein.

Als Ursache kommen Inhomogenitidten im Plasma oder Einfllisse durch

einen magnetischen Quadropol in Frage [Burlaga u.a., 1981].

Eine dominierende groBskalige Variation im interplanetaren Plasma
stellt der Wechsel zwischen langsamen und schnellen Sonnenwindbe-
reichen dar. Der langsame oder ruhige Sonnenwind zeichnet sich

durch Protonengeschwindigkeiten unter 500 km/s aus [Neugebauer,
1976]. Diese obere Grenze ist willkiirlich. Schon Burlaga und Ogilvie
[1970] hatten darauf hingewiesen, daf es eine definierte Basis fir

den ruhigen Sonnenwind nicht gibt. Es wird vielmehr ein Kontinuum



von niedrigen Sonnenwindgeschwindigkeiten gemessen. Bei den Pri-
mirmissionen von Helios 1 und 2 finden sich Geschwindigkeiten

von ca. 250 km/s bis hinauf zu 450 km/s [Rosenbauer u.a., 1977;
Marsch u.a.,1982b]. Andere Parameter des Plasmas zeigen im ruhi-
gen Sonnenwind ebenfalls niedrige Werte. Sie sind im Gegensatz

zur Protonengeschwindigkeit im betrachteten Raumbereich vom Ab-
stand zur Sonne abhidngig. So miBft man bei Helios 1 fiir das Magnet-
feld bei 1 AE Werte zwischen 1 und 7y und bei 0.3 AE Werte um 30y
(Musmann u.a., 1977]. Protonentemperatur und Protonendichte
schwanken zwischen 5-104 und 2-105K bzw. zwischen 2 und 6 Teil-
chen/cm® bei 1 AE und 1-10% bis 2+105K bzw. 10 bis 70 Teilchen
bei 0.3 AE. Die angeflihrten oberen Grenzen sind wieder mit der be-

reits erwdhnten Willkiir behaftet.

Zdhlt man die Stunden mit langsamen Sonnenwind in den Helios-Mes-
sungen, so wird die relative Seltenheit dieses Zustandes gegen-
iber den Zeitrdumen mit schnellem Sonnenwind deutlich. Man nennt
Gebiete mit hSherer Ceschwindigkeit im interplanetaren Plasma

auch Hochgeschwindigkeitsstrdme (high-speed streams). Obwohl kein
Hochgeschwindigkeitsstrom dem anderen gleicht, lassen sich typi-
sche Eigenschaften finden [Hundhausen, Kap. V, 1972:; Feldman u.a.,
1974; Holzer, 1979]. Die Protonengeschwindigkeit steigt innerhalb
weniger Stunden steil auf Werte zwischen 600 km/s und mehr an. Das
Maximum wird bei 1 AE aber erst nach 1 bis 2 Tagen erreicht. Werte
von iUber 1000 km/s sind mdglich, werden aber in den Primidrmissio-
nen von Helios 1 und 2 nicht erreicht. Die Steilheit des Anstiegs
der Geschwindigkeit nimmt im Gegensatz zu den Aussagen der meisten
Sonnenwindmodelle bei Anndherung an die Sonne zu [Rosenbauer u.a.,
1977]1. Nach dem Maximum klingt der Hochgeschwindigkeitsstrom im
Laufe von 6 bis 8 Tagen wieder ab. Bei 0.3 AE ist das gesamte Er-
eignis naturgemidB 'zusammengedriickt'". Die Hochgeschwindigkeits-

strome folgen auch schneller aufeinander.

Die Variationen der anderen Plasmaparameter lassen sich anhand

der Abbildung 5 leicht klarmachen.
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Abb. 5: Skizze der Einwirkung eines Hochgeschwindigkeltsstromes

auf das interplanetare Plasma im mit der Sonne rotieren-

den System [nach Hundhausen, Seite 134, 1972].

Die Hochgeschwindigkeitsstrdme haben ihren Ursprung in festen

Quellenregionen auf der Sonne [Hundhausen, Kap. V.9, 1972; Krie-

ger u.a., 1974; Smith, 1981]. Wegen seiner Ceschwindigkeit mul

das schnelle Plasma aus diesen Quellen das langsamere Plasma auf
den weniger gebogenen Stromlinien des umgebenden Sonnenwindes
einholen. Die gegenseitige Durchdringung verhindert die hohe Leit-
fihigkeit. Deshalb wird das langsame Plasma komprimiert. Die Dich-
te wichst fir einen ruhenden Beobachter vor dem Geschwindigkeits-
Es kann zur Ausbildung einer Stoffront. kommen
[Hundhausen und Burlaga, 19741. An der Crenzschicht zum Hochge-

schwindigkeitsplasma fdllt die Dichte abrupt ab, widhrend die Pro-
1975]1. Von der

anstieg stark an.

tonentemperatur steil ansteigt [Burlaga, 1974,
"erholen" sich die Werte wieder und erreichen, wie

Grenzschicht an
nach einigen Tagen die Werte des ruhigen Son-

die Geschwindigkeit,
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nenwindes. Das Verhalten des Magnetfeldes ist dem Betrage nach
shnlich dem der Protonendichte. Hiufig wird der Zustand des ruhi-
gen Sonnenwindes gar nicht erreicht, weil der nidchste Hochge-
schwindigkeitsstrom nachstdfit. Die hochsten Werte fiir Protonen-

temperatur und -dichte und Magnetfeld in den Helios-Messungen
2:10° bis 4-10°K, 30 bis 50

der Primdrmissionen bei 1 AE sind:
5
3-10

Teilchen/cm3 und 10 bis 15y. Fiir 0.3 AE werden gemessen:
bis 8:10°K, 110 bis 350 Teilchen/cm® und 40 bis 70y.

Die Elektronentemperaturen zeigen im allgemeinen kleinere Varia-
tionen als die Protonentemperaturen. Niedrige Werte um 1.5‘105K
werden in den Hochgeschwindigkeitsstrdmen beobachtet. Sie sind,

im Gegensatz zu den Protonentemperaturen, bemerkenswert konstant
[Feldman, 1981]1. HOhere Werte um 2-105K treten im Gebiet am Anfang
der Kompressionsregion und im Bereich niedriger Sonnengeschwindig-
keit auf [Feldman, 1981; Pilipp u.a., 1981]. Allerdings beschrei-
ben Pilipp u.a. signifikante Temperatureinbriiche der Elektronen-

komponente an den Sektorgrenzem.

Hochgeschwindigkeitsstrome zeigen enge Verkniipfungen mit den Ma-
gnetfeldsektoren. Da beide ihren Ursprung auf der Sonne haben, kann
auch bei beiden die Wiederkehrperiode von ca. 27 Tagen beobachtet
Sowohl Sektorgrenzen als auch Hochgeschwindigkeitsstrdme

werden.
t in mehreren aufeinander folgenden Sonnenrotationen

kénnen meis
nachgewiesen werden.

Keine Wiederholungsneigungen zeigen die StoRwellen, die von Aus-
briichen (flares) auf der Sonne ausgehen [Hundhausen, Kap. VI, 1972

1974]. Sie sind mit groflen Masseninjektionen in den

Gosling u.a.,
aus der Korona

Sonnenwind verbunden und von starker Radiostrahlung
Obwohl diese Charakteristika leicht zu beobachten sind,

begléitet.
zeugten Stoflwellen von Stof3-

fillt die Unterscheidung der flare-er
wellen, die durch nichtlineare Effekte an Hochgeschwindigkeits-

stromen entstehen, hidufig schwer. wWihrend der Primdrmissionen sind



beide Sorten selten. Es kdnnen 5, meist schwache Ereignisse, dis-

kutiert werden [Gurnett u.a., 1979b]. Nur die Stoflwellen vom 6.

und 8. Januar 1975, gemessen mit Helios 1, zeigen ausgeprigte Va-

riationen [Neubauer u.a., 1977; Richter und Keppler, 1977].

3.3 Diskontinuitidten und alfvénische Fluktuationen zwischen
1.0 und 0.3 AE

Wir betrachten nun die Sonnenwindphinomene auf der Mikroskala. Zu
den Variationen auf Zeitskalen von weniger als einer Stunde gehd-
ren die Richtungsdiskontinuititen. Dieser Name wurde von Burlaga
[1969] flr die abrupten Richtungsinderungen des Magnetfeldvektors
im vorbeistrémenden Sonnenwindplasma geprdgt. Diese Diskontinui-
tédten zeigen, daB das Plasma in viele kleinere Gebiete mit unter-
schiedlichen Eigenschaften zerfillt. Der Ubergang zwischen diesen
Gebieten ist allerdings nur bei Messungen mit geringer Zeitaufld-
sung diskontinuierlich. Bei hoher Zeitaufldsung werden Grenzschich-
ten sichtbar, in denen sich der Magnetfeldvektor kontinuierlich
dreht. Auf eine Klassifikation und genauere Beschreibung der Dis-
kontinuitidten soll hier verzichtet werden [siehe zum Beispiel bei:
Burlaga, 1968, 1969; Neubauer, 1973]. Nach der magnetohydrodynami-
schen Theorie gibt es stationdre, d.h. vom Sonnenwind mitgefihrte
Diskontinuitdten und solche, die sich mit der Alfvéngeschwindig-
keit

8, |
V =

A I

(3.1)

ausbreiten (dies gilt exakt fiir reine Drehungen. Bn ist die Magnet-
feldkomponente in Richtung der Normalen der Diskontinuitdt und o
die Mgssendichte).

Nach den Untersuchungen von Barnstorf mit Helios-Daten ergibt sich
unter anderem folgendes Bild [Barnstorf, 1980]:

Die Hiufigkeit der Richtungsdiskontinuititen mit Spreizwinkeln von
30° betrigt 1.0 bis 2.6 pro Stunde (Spreizwinkel = Winkel zwischen



dem Magnetfeldvektor vor und hinter der Diskontinuitdt). Wihlt

man kleinere Winkel, so wird die Hiufigkeit groBer. Die Abhingig-
keit der Zahl der Diskontinuititen vom Abstand zur Sonne ist ge-
ring und wird fast v6llig von der Abhdngigkeit von der Sonnenwind-
dynamik liberdeckt. In den Hochgeschwindigkeitsstrdmen steigt die
Zahl gegeniiber dem ruhigen Sonnenwind auf fast das Doppelte an.

Neben den Diskontinuitidten bilden die alfvénischen Fluktuationen
im Sonnenwind einen wesentlichen Teil der Mikrostruktur [Hollweg,
1974, 1975; Belcher, 1975; Burlaga und Turner, 1976; Denskat und
Burlaga, 1977; Barnes, 1979]. Man beschreibt sie mit der magneto-
hydrodynamischen Theorie. Sie treten im gesamten Frequenzband bis
zur Protonengyrofrequenz auf. Ein Charakteristikum innerhalb die-
ser Wellen mit hoher Amplitude ist die hohe Korrelation zwischen
den Geschwindigkeitsamplituden v und den Magnetfeldamplituden B.

Es gilt:

|

sign (k EO) (3:2)

E\
3
©

(EO ist das Hintergrundmagnetfeld und k der Wellenzahlvektor)

Hohe Korrelationskoeffizienten finden sich besonders in den Hoch-
geschwindigkeitsstrémen. Im ruhigen Sonnenwind dagegen ist die
Korrelation gering [Denskat und Neubauer, 1981]. Hier miissen ande-
re Wellenarten existieren, z.B. die magnetoakustischen Wellen. Alf-
venische Wellen pflanzen sich parallel zum Magnetfeld mit der

Alfvéngeschwindigkeit Va fort.

B
S (3.3)

V =
A yamp

Weil die Alfvéngeschwindigkeit jenseits (von der Sonne aus gesehen)
eines kritischen Punktes immer kleiner ist als die Sonnenwindge-
schwindigkeit, werden diese Wellen vom Plasma mitgeflihrt. Man beob-

achtet nur Wellen, die sich nach aullen ausbreiten [Coleman, 1966,

1967; Belcher u.a., 1969; Belcher und Davis, 19711. Die Energie-



dichten in dem Frequenzbereich sind verh#ltnismidfBig hoch und kén-
nen die Energiedichte des Hintergrundmagnetfeldes erreichen
[Denskat u.a., 1982]. Die Energiefliisse betragen zwischen 0.3

und 1.0 AE nur einige Prozent des gesamten Energieflusses im Son-
nenwind. Dennoch stellen diese Wellen einen bedeutenden Anteil im
Energiehaushalt dar. Besonders in der Nihe der Sonne liefern sie,
so vermutet man, einen Beitrag zur Aufheizung des Plasmas [siehe
z.B. Hartel und Barnes, 1970; Hollweg, 1974, 1975; Barnes, 1979].

3.4 Phdnomene auf der kinetischen Skala

Zu den Phénomenen, die Burlaga der kinetischen Skala zuordnet, ge-
héren die Stromschichten an den Diskontinuitdten im Plasma. Diese
Schichten sind sehr dinn. Das Plasmaexperiment an Bord von Helios
kann deshalb diese im Sonnenwind treibenden Strukturen nicht auf-
lésen. Die hdhere Zeitaufl&sung des Magnetfeldexperimentes hilft
hier weiter. Barnstorf [1980] ermittelte mittlere Dicken von

2700 km. Allgemein ist es besser in diesen GroBenordnungen,die
Lingen in Einheiten des Protonengyroradius (= Larmorradius) anzu-

geben. Es gilt fir den Gyroradius des Teilchens der Sorte 1:

v s
_ th,1
SR (3.4)

mit Vth,i = —-—m——"‘ ’ i c - m

ist die thermische Geschwindigkeit, T die zugehdrige Tempe-

(v

th .
ratur, m die Teilchenmasse, kB die Boltzmannkonstante und e die
Teilchenladung) .

Barnstdrf erhilt fir die mittlere Dicke, bezogen auf den lokalen

Protonengyroradius einen Wert von 47 T, D’ Es kommen aber auch
’

Dicken von tiber 200 r. vor. Andere Autoren beschreiben Schich-
' 1968: Burlaga u.a., 19771.

ten von 12 T D und weniger [Siscoe u.a.,
3



Mit ihrer kinetischen Theorie fiir magnetohydrodynamische Tangen-
tialdiskontinuititen beschreiben Lemaire und Burlaga [1976] zwel
mégliche Typen von Grenzschichten. In dem einen Typ wird die
Stromschicht durch Elektronen getragen. Diese Elektronenschicht
besitzt Dicken von einigen Elektronengyroradien. Weil die Drift-
geschwindigkeit der Elektronen aber grofier ist als die Alfvénge-
schwindigkeit, sind diese Schichten nicht stabil. Der zweite Typ
sind die Protonenschichten. Sie sind durch die geringeren Drift-
geschwindigkeiten der Protonen stabil. Ihre Ausdehnung ergibt

sich zu einigen Protonengyroradien. Solche Schichten kdnnten im

Sonnenwindplasma beobachtet werden.

In dem Bereich der kinetischen Skala kdnnen auch die Wellen mit
Frequenzen oberhalb der Protonengyrofrequenz eingeordnet werden.
Thnen soll jedoch das nichste Kapitel gewidmet werden. Der letzte
Abschnitt dieses Kapitels beschdftigt sich mit den Verteilungs-

funktionen der Teillchen im Plasma.

3.5 Teilchenverteilungsfunktionen im Sonnenwindplasma

Der Sonnenwind ist aus vielen Elementen, die alle mehr oder weni-
ger stark ionisiert sind, zusammengesetzt. Obwohl der Wasserstoff
in allen physikalischen Prozessen dominiert, kdnnen auch schwerere
Elemente wichtige Beitrége zu dynamischen und thermodynamischen
Prozessen liefern. Dies gilt besonders fir die mikrophysikalischen
Vorgdnge. Protonen und Alphateilchen (3 4He+z) stellen zusammen

mehr als 99% aller Ionen. Der Anteil der Alphateilchen daran

schwankt meistens zwischen 4 und 5%. Gelegentlich, z.B. nach flare-

induzierten StoBwellen, kann er auch bei 10% und mehr liegen
[Hirschberg u.a., 1972]. Schwerere Elemente werden im Sonnenwind
ebenfalls nachgewiesen [Holzer und Axford, 1970; Feldman u.a.,
1981; Bame, 1981; Zastenker und Yermolaev, 1981]. Beachtenswert
ist, daR die Geschwindigkeit der Alphateilchen meistens gréfler und

nie kleiner als die der Protonen ist. Die zugehdrigen Beschleuni-

gungsprozesse sind unbekannt [weitere Details z.B. in: Hollweg,

1981; Hollweg und Turner, 1978; Marsch u.a., 1982a].



Zur Beschreibung der einzelnen Teilchensorten verwendet man in

der kinetischen Theorie die Teilchenverteilungsfunktionen. Be-
sonders die Geschwindigkeitsverteilungen sind von Bedeutung, da
sich in ihnen alle Transportprozesse im Sonnenwind wiederspiegeln
[Montgomery und Tidman, 1964]. In der kinetischen Gastheorie kann
die Teilchenverteilungsfunktion durch eine isotrope Maxwellver-
teilung dargestellt werden. Im nahezu stoBRfreien (jenseits von
etwa 10-20 Sonnenradien) und magnetisierten Plasma des Sonnenwin-
des geht dies nicht. Auch eine Beschreibung durch eine Maxwellver-
teilung senkrecht und eine parallel zum Magnetfeld entspricht
meist nicht der Wirklichkeit. Im folgenden sollen die beobachteten
Verteilungsfunktionen von Elektronen und Protonen kurz beschrie-

ben werden.

Elektronen werden im Energiebereich von O bis ca. 100 keV beobach-

tet [Montgomery u.a., 1968; Lin u.a., 1972]. Betrachtet man die

Verteilungsfunktion der Elektronen lings der Magnetfeldlinien, so
lassen sich zwei Komponenten unterscheiden [Feldman u.a., 1975].

Die Elektronen mit Energien von einigen Elektronenvolt haben den-

grofiten Anteil. Feldman nennt sie Core-Elektronen. IThre Tempera-

tur folgt der totalen Elektronentemperatur [Feldman, 1981]. Die
Zahl der Elektronen bis zu einigen Kiloelektronenvolt, genannt
Halo-Elektronen, ist wesentlich kleiner. Beide Komponenten lassen
sich im ruhigen Sonnenwind meist durch je eine Maxwellverteilung

annihern. Dabei bleiben die Core-Elektronen hinter der Sonnenwind-

geschwindigkeit zuritick, wdhrend die Halo-Elektronen schneller als
das ilibrige Plasma sind. Oft ist bei den Halo-Elektronen die Anpas-
sung an eine Maxwellgeschwindigkeitsverteilung nicht akzeptabel.
Es zeigt sich, daf die Halo-Komponente hdufig in einen isotropen

Teil und in einen l4ngs des Magnetfeldes gerichteten Teil zer-

fdllt [Rosenbauer u.a., 1977; Ogilvie und Scudder, 1981]. Ober-

halb von einigen Kiloelektronenvolt f#llt die Verteilung gewOhn-
lich schnell ab. Es werden manchmal "Spitzen'" in Verbindung mit

Ausbriichen auf der Sonne beobachtet.



Ein Vergleich von Elektronentemperaturen senkrecht zum Magnet-
feld (T, ) mit denen parallel (Te“) dazu, ohne Berlicksichtigung
der Aufspaltung in Core und Halo zeigt, daB die parallelen Tem-
peraturen durchweg hdher sind [Pilipp u.a., 1981]. Die Untersu-
chung der dem Institut zur Verfiigung stehenden Elektronendaten
liefert ferner flir Bereiche niedriger Sonnenwindgeschwindigkeit
Werte zwischen 1.0 bis 1.2 fir Ten/TeJ.‘ In Hochgeschwindigkeits-
stromen treten stdrkere Variationen auf. Es werden fir Ten/TeJ.
Werte zwischen 1.2 und 2.3 beobachtet. Mittlere Werte liegen hier

um 1.5.

Die Protonengeschwindigkeitsverteilungsfunktionen im Sonnenwind
schwanken von isotropen Maxwellverteilungen bis zu Konfigura-
tionen mit zwei getrennt strémenden Anteilen [Feldman u.a., 1874].
Mit dem Plasmaexperiment von Helios 1 und 2 kommen Marsch u.=a.
[1982b] zu folgenden Efgebnissen. Meistens zeigen die Protonenver-
teilungen zwei ausgeprigte "Erhebungen", mindestens jedoch eine
nach einer Seite verbreiterte "Schulter". Der Geschwindigkeitsun-
terschied zwischen den beiden Anteilen widchst mit zunehmender Son-
nenwindgeschwindigkeit und mit Annidherung an die Sonne. Im Bereich
niedriger Sonnenwindgeschwindigkeit sind die Temperaturen in der
Protonenkomponente senkrecht zum Magnetfeld (T L) niedriger als in
der Komponente parallel zum Magnetfeld (Tp“). TpU/TpL schwankt
meist zwischen 1.5 und 2.0. Es k&6nnen aber auch Werte um 3.0 er-
reicht werden. In Hochgeschwindigkeitsstrdmen werden allerdings
Quotienten nahe 1.0 gemessen. Nahe 0.3 AE sind sogar in diesem Be-

reichen 1.0 bis 0.5 mdglich.

Die Mdéglichkeit von T < T steht im Gegensatz zu den Aussagen,
= pli pl 5

1 1 = 7 =72
die aus der Erhaltung des magnetischen Momentes up = mp ‘pl ,_BO

der Protonen abgeleitet werden kdnnen. Weil das Magnetfeld B, von
der Sonne nach aufen hin abnimmt, mufl die Protonengeschwindigkeit

senkrecht zum Magnetfeld vpi_und damit auch die Temperatur Tpl_

ebenfalls abnehmen. In kinetischen Sonnenwindmodellen kommt man

daher zu sehr hohen Parallel-Temperaturen. Die beobachteten Tempe-
raturanisotropien lassen sich daher entweder durch die Annahme von
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einigen CoulombstdBen oder durch den Einflufl von Instabilitdten
erkldren. Eine weitergehende Diskussion zu diesem Thema geht
tiber den Rahmen dieser Arbeit hinaus. [Man findet sie z.B. in
Scarf, 1970; Hundhausen, 1972; Hollweg, 1974, 1975, 1978; Rehn,
1978, und Barnes, 1979, und in den dort zitierten Artikeln.]



. Die Plasmawel i 1 .
4 len im Sonnenwind zwischen der Protonen-

und der Elektronengyrofrequen:z

In diesem Kapitel werden die Mdglichkeiten der Klassifikation von
Wellen in diesem Frequenzbereich diskutiert. Wir bleiben im Bild
des kalten Plasmas. Danach werden die mit diesem Experiment mef3-
baren Wellentypen vorgestellt. Dem Dopplereffekt kommt im Rahmen
dieses Themas eine bedeutende Rolle zu. Seinen EinfluB auf die
Messung sind deshalb die beiden letzten Abschnitte dieses Kapitels

gewidmet.

4.1 Dispersionsrelationen im kalten Plasma

Es ist nlitzlich, die Wellenbewegungen der Teilchen im kalten Plasma
zu diskutieren. Viele Phinomene lassen sich in diesem Bild befrie-
digend ableiten. Der Vorteil dieses Modelles liegt vor allem in dem,
gegeniiber den realen Verhdltnissen, wesentlich geringeren mathema-
tischen Aufwand. Unter kaltem Plasma versteht man ein unbegrenztes
vollionisiertes Plasma ohne thermische Geschwindigkeit der Teil-

chen. Das heilt, es existiert kein Druck. In der kinetischen Be-
schreibung schrumpft daher die Verteilungsfunktion fir jede Teil-
chensorte zur Deltafunktion. Beschrdnkt man sich auf Wellen kleiner
Amplitude, so 1dBt sich mit den Bewegungsgleichungen filir jede Teil-
chenworte, den Maxwellgleichungen und der Annahme, dafl alle Grdflen
1. Ordnung sich ~ exp i(k-x-wt) verhalten, ein lineares Gleichungs-
system aufstellen. Die Ableitung findet man in Stix [1969, Seite 9

£f] oder in Montgomery und Tidman [1964, Seite 117 £ff].

Wird ein Koordinatensystem mit der z-Achse 1n Richtung des Magnet-
feldes B_ gewdhlt und beschrénkt man sich auf die Komponenten i=p,é€

(Protonen und Elektronen), so ergibt sich:

S - n2 cos2 O - 1D n2 cos O sin © [ EY
iD S - n2 0 Ey =0
2 . 2
0 P - n~ sin” © E”4

an cos O sin O

(4.1)
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Dabel ist n = kc/w, n der Brechungsindex, k der Wellenzahlvektor
in der x,z-Ebene, ¢ die LiChtgeschwindigkeit, w die Kreisfrequenz,
0 der Winkel zwischen B und k und E < Ey’ EZ die Fouriertransfor-

mierten der Romponenten des elektrlschen Feldes. Die anderen Gros-
sen sind:

i
5 = 5 (R+L) D = 2 (R-L)

R =1 ZT(m+g)

n. 2 (4.2)
el _Z“]Zh— (m U-J Q.)
1 w i

S

Die Plasmakreisfrequenz ist:

2
7 41l N.1 e

L === (4.3)
1

(Ni = Teilchenzahldichte)

Die Gyrokreisfrequenz ist noch mit dem Vorzeichen der Ladung be-
haftet. Da Protonen und Elektronen einfach geladen sind gilt:

e BO
Qi = i (4.4)

Nichttriviale L&ésungen und damit die Dispersionsformeln ergeben

sich, wenn die Koeffizientendeterminante in (4.1) nicht gleich
Null ist.



4.2 Klassifikation der Wellen

Mit Hilfe der Dispersionsrelationen lassen sich nun viele Wellen-
typen beschreiben. Man ordnet sie durch ihre speziellen Eigen-
schaften. In Frage kommen hier unter anderem der Frequenzbereich,
in dem sie sich ausbreiten kénnen, ihre Phasengeschwindigkeiten,
ihre Polarisation oder ihre Ausbreitungsrichtungen beziiglich des
Hintergrundmagnetfeldes. Fir © = O ergibt sich z.B. aus (4.1):

P =0 n? =R a2 - L (4.5)
2 _ R hés ) .
n- = gehort dabgl zu einer rechts-zirkular polarisierten, trans-
versalen Welle. n® = L ist links-zirkular polarisiert und eben-

falls reln transversal.
Fir @ = II/2 ergeben sich aus (4.1) die Sonderfidlle:

n? = p A% = %L (4.6)
n2 = P ist eine transversale Welle mit linearer Polarisation in

Richtung des Hintergrundmagnetfeldes und n” = RL/S hat transver-

sale und longitudinale Anteile.

Es existieren bestimmte Parameterbereiche, in denen der Brechungs-

index Null oder Unendlich wird. Fir n - O spricht man von Ab-
schneiden der Welle und fiir n - « von Resonanz. Man kann die Re-

sonanzen aus (4.1) durch den Grenziibergang n - « herleiten. Es

gilt [Stix, 1962, Seite 13 ffl:

2 -
- 4,
tan” Op, (4.7)

9p] Rav!

Es gibt also fiir bestimmte Wellentypen einen Resonanzkegel mit der

Offnung 2 - Opes Innerhalb dieses Resonanzkegels um das Magnet-

feld B, ist Ausbreitung méglich.
Flir © = 0 tritt Resonanz flir R = = bei der Elektronenzyklotron-

Res
frequenz und fir L » bei der Ionenzyklotronfrequenz auf.
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Fir ORes = /2 liegt bei S =

vor. Man bezeichnet u

O Resonanz an den Hybridfrequenzen

UHR als obere und Wi HR als untere Hybrid-
frequenz. Im Plasma aus Elektronen und Protonen gilt:

wUHR = 9 + I 2 1 = ; " 1 (4.8)

0]
@
o
(g%
<
QD

Fiir den hier interessierenden Plasmabereich gilt in guter Ndhe-
rung:

= Q.Q (4.9)
N p

Zur Diskussion der Wellentypen in bestimmten Parameterbereichen
hat sich das CMA-Diagramm (Clemmow-Mullaly-Allis-Diagramm) be-
wdhrt. Abbildung 6 zeigt dieses Diagramm fiir die hier diskutier-
ten Bedingungen. Eingezeichnet sind die Resonanzen bei © = O und
n/2, also R = », L = « und S = 0 und die Abschneidelinien P = O,

R =0 und L = O. Dadurch zerfdllt das Diagramm in 13 Bereiche.

Auf der Ordinate nimmt der Magnetfeldbetrag BO nach oben hin zu
und auf der Abszisse nach rechts die Dichte N. Beriticksichtigt man
den Dopplereffekt (siehe Kapitel 4.4), so sind die fur das Induk-
tionsspulenexperiment interessanten Gebiete die Bereiche XIII, XI
und VIII. Innerhalb der Gebiete sind noch die Wellennormalenfld-
chen, gebildet aus der Phasengeschwindigkeit Vop = w/k gegen 0,
eingezeichnet und bei © = O durch R bzw. L charakterisiert. Eben-
so sind die auBerordentliche (X) und die ordentliche (0) Welle beil
© = NI/2 markiert. Die Wellennormalenfldchen dndern sich in den Be-

reichen nicht.

Bevor nun einzelne Wellentypen in den drei interessierenden Berei-

chen benannt werden, muf auf einige einschrinkende Aspekte des bis-
her betrachteten Modelles eingegangen werden. Dissipative Effekte,

z.B. StéBe oder Krdfte hdoherer Ordnung in den Geschwindigkeiten,

werden nicht beriicksichtigt. Gebiete, in denen Ddmpfung oder An-
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£ X0 XIII
Qg= (U2 x ®0\ R L=oo
c:‘XS=O-'
IX Xl
k L R
o | (x| ¢
VI | VI VIII
QZ =(.L)2 S=0 _L R=00
% =X | L [L=0

(Mp+Tg )/ W™ —=
e
Abb. 6: CMA-Diagramm fiir ein 2-Komponenten-Plasma. [Entnommen
aus der Vorlesung Neubauer, 1976, "Ausgewdhlte Kapitel
der Weltraumphysik'.] Weitere Erkldrungen 1im Text.



fachung wesentlich sind, knnen nicht beschrieben werden. Die
parstellung von akustischen und elektrostatischen Wellen wird
durch die Vernachldssigung der endlichen Temperaturen bzw. des
Druckes verhindert. Auch Effekte durch strdmende Teilchen, Stof-
wellen und groBe Wellenamplituden beschreibt das Modell nicht.
Dennoch hat sich die Gliltigkeit der Aussagen in weiten Parame-
terbereichen erwiesen. Die Effekte durch endliche Temperaturen
oder stromende Teilchen kdnnen oftmals als kleine Korrekturen

in das Modell eingebracht werden [siehe z.B.: Stix, 1962, Seite
38 ff, Seite 41 ff, Seite 158 ff; Scarf u.a., 1968; Rehn, 19781].

4.3 Eingrenzung auf die beobachtbaren Wellen

Es werden im Sonnenwind viele Wellen mit verschiedenen Eigenschaf-
ten beobachtet., Die Namensgebung ist allerdings oftmals nicht ein-
deutig. Beginnt man bei den niedrigen Frequenzen und geht zu hdheren,
so sind als erstes die Alfvénwellen zu nennen [Belcher und Davis,
1971; Hollweg, 1975; siehe auch Kapitel 3.4]. Sie existieren un-
terhalb der Protonengyrofrequenz im Bereich XIII des CMA-Diagramms.
Das gleiche gilt filir die magnetoakustischen Wellen. Die schnelle
magnetoakustische Welle findet sich aber auch im Bereich XI. Nahe,
aber unterhalb der Protonengyrofrequenz beobachtet man die elek-
tromagnetischen Ionenzyklotronwellen. Oberhalb davon, im Bereich
1.2 @ < w < 1.5 Q_ (siehe Gleichung 4.4), folgen die elektrostati-
schen Ionenzyklotronwellen [Drummond und Rosenbluth, 1962]1. Im ge-
samten Bereich Qp << @ < Qe breitet sich die Elektronenmode oder,
in Anlehnung an Beobachtungen aus der Magnetosphdre, die Whistler-
mode aus. Sie ist elektromagnetisch. Elektrostatisch sind die io-
nenakustischen Wellen. Sie sind stark dopplerverschoben. Man beob-
achtet sie im Bereich I < w < He (siehe Gleichung 4.3) ‘[Gurnett
und Anderson, 1977; Gurnett und Frank, 1978; Gurnett u.a., 1979d].
Ebenfails elektrostatischen Charakter haben die Bernsteinwellen
und die Elektronenplasma-Oszillationen. Die Bernsteinwellen werden
in der Magnetosphidre der Erde bei Frequenzen um (j + 1/2) Qe mit

j = 1,2 beobachtet [Christiansen u.a., 1978; Kurth u.a., 1979].



Elektronenplasma—Oszillationen existieren nahe um die Elektronen-

und um hdhere Harmonische. Sie werden im Sonnen-
wind hdufig in Verbindung mit Ausbriichen von Teilchen und Radio-

wellen beobachtet [Gurnett und Anderson, 1977; Gurnett und Frank,
19781.

plasmafrequen:

Das Induktionsspulenexperiment E4 kann nattirlich nur einen Aus-
schnitt dieser Wellen registrieren.

schen Komponente ist
missen die Wellen in
In den Abbildungen 7

Die Existenz einer magneti-
zunéichst einmal Voraussetzung. Weiterhin

den iliberstrichenen Frequenzbereich fallen.
und 8 sind fiir beide Primirmissionen die ge-
Frequenzspektren fiir die Fluktuationen tiiber
dem Elektronikrauschen (siehe Tabelle 1 im Anhang) dargestellt.
Die senkrechten Striche geben die jeweils hiufigste Frequenzbreite
der im 3-Stunden-Intervall gemessenen Fluktuationen an. Darlber

ist die obere Grenze des jeweils breitesten vorkommenden Spektrums
im selben Intervall gekennzeichnet.

messenen Breiten der

zundchst ist festzustellen, daB im gesamten Zeitraum ein stdndiges
"Rauschen" der Wellen bis mindestens 10 Hz zu beobachten ist. Un-
terbrochene Spektren, d.h. Spektren, die innerhalb des beobachte-
ten Frequenzbereiches abfallen, um dann nochmals {iber das Elektro-
nikrauschen anzusteigen, kommen iiberhaupt nicht vor. Unterhalb von
0.75 AE folgt die Breite der Spektren dem Anstieg der Gyrofrequen-
zen und damit dem statischen Magnetfeld. Die hdchsten Frequenzen
steigen allgemein auf 220 Hz an. In einigen F#dllen, in der Nihe des
Perihels, liegen sie auch noch dariiber. Aber Frequenzen oberhalb
oder sehr nahe der Elektronengyrofrequenz werden nicht beobachtet.
Mit Hilfe des Plasmaexperimentes sind zusidtzlich die Intervalle
gekennzeichnet, die in Hochgeschwindigkeitsstrdmen liegen. Man er-
kennt, daf die Spektrumbreite zu Beginn jedes Hochgeschwindigkeits-
stromes deutlich ansteigt. Ganz allgemein gibt es hdufig starke und
schnelle Anderungen der Wellenaktivititen. Die Verhidltnisse bei den
beiden Primirmissionen dhneln sich. Nur sind die Wellenaktivitidten
bei Helios 2 in den ersten zwei Monaten erheblich geringer. Meist
werden dort nur im Frequenzbereich zwischen 4.7 und 10 Hz Fluktua-

tionen {iber dem Elektronikrauschen beobachtet.
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HELIOS 1 Mi:3h
f[Hz] fCH[Hz]
f , -2200
ce . Y
1000 \ %y, 1000
Ny e AR TR0
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-10
- 4.7
km
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DATUM: 2012 101 6.2 83 2.4
DIST: 098 091 0.71 0.35 048 AU

-Abb. 7: Breite der gemessenen Frequenzspektren fir Helios 1. fCH
gibt die Grenzen der einzelnen Frequenzkandle an. Die

Elektronengyrofrequenzen fce = Qe/Zﬂ und die Protonengyro-

frequenzen fcp = Qp/ZH sind aus den FOrstersondenmessungen

E2 und die Protonengeschwindigkeit V_ aus dem Plasmaexpe-

riment E1 bestimmt.
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DATUM : 151 142 153 14.4
DIST : 10 091 067 030 AU,

Abb. 8: Breite der gemessenen Frequenzspektren flir Helios 2.

Siehe auch Abb. 7.



Als Kandidaten ;
» deren magnetische Wellenkomponenten einen Beitrag

zu den gemessen .
s et t?n Spektren liefern konnen, kommen nun die schnel-
us :
e el 1sche Welle und ihre hoherfrequente Fortsetzung,
nenmode und die Tonenzyklotronwellen in Frage.

Die schnel :
le magnetoakustische Welle mit Frequenzen um £_ kann
p

nur durch.hohe Dopplerverschiebungen in den beobachteten Fre-
quenzb?relch gelangen (siehe hierzu Kapitel 4.4). Fir senkrechte
Ausbreltung'hat diese Welle eine Resonanz an der unteren Hybrid-
?requenz (siehe Gleichung 4.9). Die untere Hybridfrequenz konnte
in den Abbildungen 7 und 8§ nicht eingezeichnet werden. Man kann
sich aber ihren Verlauf durch fLHR = 0.02 - £ leicht vorstellen.
Das heiflt, bei verschwindendem Dopplereffekt iznn diese Mode nur
nahe am Perihel einen Beitrag im niedrigsten Frequenzkanal lie-

fern.

Das gleiche gilt fiir die elektromagnetischen Ionenzyklotronwellen
[Stix, 1962, Seite 34 ff]. Sie sind links-polarisiert, d.h. ihre
elektrische Komponente dreht im selben Sinn wie ein Proton um das
Magnetfeld (siehe Gleichung 4.5). Thr Wellenvektor liegt parallel
zum Magnetfeld. Daher sind hier hohe Dopplerverschiebungen mog-
lich, die die urspriinglichen Frequenzen nahe fc , zumindest nahe

dem Perihel, in den Mefbereich bringen k&énnen [Denskat, 1975].

Die dominierende elektromagnetische Welle ist aber die Elektronen-

mode. Ihre Polarisation ist im Sinne der Elektronengyration. Nur

diese Welle kann im gesamten MeBbereich existieren. Beil Ausbrei-
tung parallel zum Hintergrundmagnetfeld gerdt sie erst bel der
Elektronengyrofrequenz. in Resonanz. Ihre Phasengeschwindigkeit

liegt flir niedrige Frequenzen nahe der Alfvéngeschwindigkeit. Sie
L4iBt man auch Aus-

steigt mit wachsender Frequenz aber stark an.
t sich auf den Be-

breitung schridg zum Magnetfeld zu und beschrédnk
reich @ << w < ©_, so gilt die Dispersionsrelation [Stix, 1962,

P e
Seite 40]:

2 “ez
SR (4.10)

w(la,| cos 0-w)



Bei paralleler Ausbreitung hat die Phasengeschwindigkeit bei

0.5 * @, 1hr Maximum. Die Ausbreitung um das Magnetfeld ist auf
den Bereich innerhalb des Resonanzkegels beschridnkt (siehe Glei-
chung 4.7). Der Resonanzwinkel kann jedoch gréBere Werte anneh-
men. Die zugehSrige Gruppengeschwindigkeit wichst mit der Fre-
quenz. Daher zeigen einige dieser Wellen in der Ionosphdre einen
mit der Zeit abfallenden Frequenzverlauf. Das hat ihnen den Namen
"Whistler'" eingebracht. Eine umfassende Darstellung der Theorie
der "Whistler" findet man in Helliwell [1965]. In Anlehnung an
dieses Charakteristikum faBt man rechts-zirkular polarisierte
Wellen in diesem Frequenzbereich auch unter dem Namen Whistler-
mode zusammen.

Neben den theoretischen Argumenten fiir die Whistlermode als wesent-
lichen Bestandteil der mit dem Induktionsspulenexperiment E4 ge-
messenen Fluktuationen gibt es auch beobachtete Hinweise fUr ihre
Existenz. Barnstorf [1980] hat die Wellenformdaten von E4 in eini-
gen Abschnitten ausgewertet. Er fand rechts-polarisierte Wellen in
diesem Frequenzbereich. Mit ISEE 1 konnten Anderson u.a. [1981]
nahe der BugstoBwelle der Erde Wellen in ihrer elektrischen (E)

und ihrer magnetischen Komponente (B) untersuchen. Damit kann man
den Brechungsindex direkt berechnen. Nach dem Induktionsgesetz

gilt fiir transversale elektromagnetische Wellen:

(4.11)

oo
il
| &

Anderson u.a. fanden besonders im Frequenzbereich zwischen 0.25
und 0.5 Qe Werte fir n, die zur Gleichung (4.10) bei paralleler

Ausbreitung passen.

4.4 EinfluR des Dopplereffektes

Die beiden Raumfahrzeuge messen in einem schnell strdmenden Medium.
Deshalb spielt der Dopplereffekt eine grofe Rolle. Es soll im fol-
genden besonders sein Einfluf auf die Whistlermode anhand von ge-



ssenen Plas : ¢
= maparametern diskutiert werden. Der zugehdrige,

ist klei i -
meis ine Beitrag durch die Eigenbewegung der Sonden wird

ernachlidssigt, i . .
v gt. Die Frequenz im Plasmaruhsystem w_ verschiebt

ich im mit i i .
si : der Sonnenw1ndgeschw1ndigkeit Vg strdmenden Medium
fir einen ruhenden Beobachter auf w:

W = w + - 4.12
o v kv, (4.12)
Umgeformt gilt fiir den Betrag der Dopplerverschiebung:
w £ v
ol ST T 1+ o cos 8 (4.13)
o 0 VPh

wobel v, ~die Phasengeschwindigkeit der Welle und 8 der Winkel
zwischen Vgy und k ist. Die Mglichkeit, Wellen, die im Ruhsystem
in der Ndhe oder innerhalb des FrequenzmeRbereiches entstehen, zu
beobachten, hédngt also entscheidend von ihrer Phasengeschwindig-
keit und dem Winkel B ab. Der Faktor durch den Winkel kann maxi-
mal +1 oder -1 ausmachen. Mit Hilfe der Plasmadaten von E1 wird
nun der Betrag VSW/VPh abgeschitzt.

In Abbildung 9 ist er gegen die mit fce normierten Frequenzen fir
drei typische Sonnenwindplasmabedingungen dargestellt. Die Phasen-
geschwindigkeit ist aus Gleichung (4.10) mit © = O berechnet wor-
den. Die Plasmaparameter sind gerundete 1-Stundenmittelwerte, wo-
bei die Sonnenwindgeschwindigkeit durch die gemessene Protonenge-
schwindigkeit reprédsentiert wird. Der gemessene und gemittelte
Wert fiir das statische Magnetfeld wird jetzt und in Zukunft mit F
bezeichnet. Die Kurven sind ausgezogen, soweit die Frequenzen mit
E4 in diesem Bereich beobachtet werden. Kurve 1 gehSért zu einem
1—Stﬁnden—2eitabschnitt mit niedriger Sonnenwindgeschwindigkeit.
Kurve 2 stammt aus der folgenden Kompressionsregion und Kurve 3
ist aus Werten v N_ und F fiir den zugehdrigen Hochgeschwindig-

SW’ - -
keitsstrom ermittelt worden (siehe Kapitel 3.2). Es wird deutlich,

daR sz/vPh fiir Bereiche auBerhalb der hohen Dichten und der hohen
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Abb. 9: Der EinfluB des Dopplereffektes auf die Whistlermode fiir
parallele Ausbreitung zum Magnetfeld bei 1.0 AE. £/ £
ist hier die mit der Elektronengyrofrequenz nor-
mierte Frequenz im Plasmaruhsystem.
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Abb. 10: Der Einfluf des Dopplereffektes filir parallele Aus-
— breitung bei 0.3 AE (siehe auch Abb. 9).
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Magnetfelder der KOmPrcssionsrcgion den Betr
tet. In der Kompressionsregion kénnen
drigen Frequenz

ag 1 nicht tliberschrei-

aber auch nur bei sehr nie-
en Werte unp 2 erreicht wenda.

Die Abblldung 10 zeigt sz/vph fir vergleichbare Gebiete in der

selben Relhenfolge nahe dem Perihel. Ahnlich den Verh4ltnissen
in der vorigen Abbildung bleiben die W

erte meist unter 1. Nur in
der Kom

ressi i . : i d
pressionsregion kann man i niederfrequenten Teil Betrige
um 2 erwarten,

Vow
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Abb. 11: Der EinfluB des Dopplereffektes fir Ausbreitung unter

dem Winkel ©. Die Sonnenwindparameter sind mit denen
aus Kurve 6 in Abbildung 11 identisch.

Anders ist die Situation, 1l&Rt man groRere Winkel zwischen Wellen-
2ahlvektor und Magnetfeldvektor zu. In Abbildung 11 sind fiir das
HOChgeschwindigkeitsgebiet bei 0.3 AE die Kurven 2 bis 5 jeweils
mit VergrdéBerung des Winkels © um 26% gezeichnet. Kurve 1 ist mit
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deg Furve-é der vorigen Abbildung identisch. Fir Winkel kleiner
507 SREAELe DopplerversChiebqu noch gering. Darliber sorgt die

i klein "
immeT er werdende Phasengeschwindigkeit fiir immer h&here
Dopplerverschlebungen im Bereich kleinerer Frequenzen.

zusammenfassend ist festzuhalten, daf die Dopplerverschiebung fir

die Whistlermode in fast allep Bereichen klein ist. Meistens liegt
der Frequenzmeflbereich des Experimentes zwischen 0.03 - f/fCe und

0.6 + £/f__. Dort ist der Faktor Voy/ Vpy, kleiner als | und bei

hoheren Frequenzen Sogar erheblich kleiner. Erst fiir sehr grolle

Ausbreitungswinkel zwischen Welle und Hintergrundmagnetfeld sind
groflere Verschiebungen zu erwarten.

4.5 Statische Strukturen

Bisher wurden ausschlieBlich Plasmawellen als Ursache der gemes-
senen Fluktuationen angenommen. Es ist aber auch ein Betrag von
statischen Strukturen im Plasma denkbar. Man stelle sich diinne
Schichten vor, an denen sich der Magnetfeldvektor in Betrag und
Richtung, oder in beiden &dndert. Werden diese Schichten nun mit
dem Sonnenwind am Raumfahrzeug vorbeigefithrt, so kdnnen sie einen
Wellenvektor iliber dem Dopplereffekt (siehe Gleichung 4.12) vor-
tduschen, so lange sie nur dinn genug sind [Neubauer u.a., 1977bl.
Lemaire und Burlaga [1976] haben in ihrer kinetischen Theorie
Elektronenstrukturen dieser GréBenordnung beschrieben. Eine direk-
te Messung mit einem Teilchenexperiment ist auf Grund der Ausdeh-
nung iiber nur einige Elektronengyroradien mit keinem gegenwdrti-
gen Experiment mdglich. Der Einflufl der statischen Strukturen 1&d0t
sich aber mit folgenden Uberlegungen diskutieren.

Die Amplitude der vorgetduschten Wellen ist die Komponente des Ma-
gnetfeldes senkrecht zum Wellenzahlvektor. Sie hidngt also von der
GrbRe des Winkels & zwischen Magnetfeldvektor und vorgetduschten
k ab. Dabei wird das Problem nur in einer Ebene betrachtet. Diese
Einschrinkung erscheint nach den Untersuchungen an Diskontinui-
titen von Barnstorf [1980] als zuldssig. Variiert der Magnetfeld-



vektor im Bereich nahe -
¢ =0, d.n. liegt er im Mittel parallel

zur Sonnenwindgeschwinds '
. = Indigkeit, so miBten die gemessenen Spektral-
dichten minimal werden und deshalhp t i
unter

glektronik verschwinden dem Eigenrauschen der

\sBte Beitrag zu g FUr Winkel nahe 6 = 90° ist dagegen der
ier Wit B fe des Pen SPektraldichten zu erwarten. Es werden da-
lasmanPerimentes E1 und der E2-Magnetometer-

essung Zeitabs i
m g chnitte gesucht, in denen der Winkel & zwischen

::i:;:fe;iiii:irezzznsiznijwindgeschwindigk?itsvektor i?nerhal?
w2t Lomet Sm Magnetfelibei st g?oﬁen Berélch ub?rstrelcht. Die
ratur sollen in diesen Abs r?g, in der Téllchendlchte und TeTpe-
) ) chnitten so klein sein, daf keine Ein-
flisse von ?rhohten Wellenemissionen, etwa an Diskontinuitdten,
enthalten sind. Die Abbildungen 12 und 13 zeigen jeweils einen
dieser seltenen Abschnitte. Gezeichnet sind nur die Spektraldich-
ten des 1. Frequenzkanals der Komponente Y in einem 5%-Raster.
Wie erwartet Thaben die Spektraldichten bei § = 90° ihr Maximum.
Man beachte dabei die Stauchung durch die logarithmische Darstel-
lung. Fir ¢ - 0° ergeben sich aber nicht verschwindend kleine
Spektraldichten. Dasselbe Ergebnis zeigen die Untersuchungen in
hoheren Frequenzkandlen und in der Z-Komponente. Daraus folgt,
daf mitgefﬁh?te statische Strukturen einen Beitrag liefern konnen.
Jedoch beweisen die Spektraldichten fiir kleine Winkel die Existenz
von groBen Wellenanteilen in den gemessenen magnetischen Fluktua-
tionen. Dariiberhinaus haben Lemaire und Burlaga [1976] gezelgt,
daR diese Elektronenschichten im Sonnenwind nicht stabil sind.
Sie miissen nach ihrer Entstehung sehr bald "auseinanderfliefllen"

und sind deshalb sicher nicht besonders hdufig.
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5, Die statlstischen Eigenschaften der Spektren auf grofien
7zeitskalen

getrachtet man die gemessenen Amplituden in Zeitrdumen von mehre-
ren Tagen, so spielen hauptsichlich die Phinomene der Makroskala
eine Rolle. Die Plasmastrdme drehen sich mit der Sonnenrotation

an den Sonden vorbei und kdnnen nach zirka 27 Tagen wieder beob-
achtet werden. Wihrend der Primirmissionen war die Erhaltungsnei-
gung der grofirdumigen Strukturen im Sonnenwind sehr stark. Hoch-
geschwindigkeitsstrome, einmal beobachtet, lassen sich auch nach
mehreren Sonnenrotationen noch wiederfinden [Neubauer u.a., 1977a;
Rosenbauer u.a., 1977]. Vergleicht man daher die Messungen in Zeit-
rdumen von vollstédndigen Sonnenrotationen in richtiger Reihenfolge,
so sind die Einflisse durch die Strom- und Sektorstruktur des Son-
nenwindes immer die gleichen. Man kann also Aussagen iber die Ab-

hingigkeit der magnetischen Fluktuationen vom Abstand zur Sonne
gewinnen.

5.1 Spektraldichten in Abhdngigkeit vom Abstand zur Sonne

In den Abbildungen 7 und 8 in Kapitel 4 zeigte es sich, dal die
héchsten Frequenzen in jedem Spektrum anndhernd immer den selben
Abstand zu den Gyrofrequenzen einhalten. Bei hdherer Zeitaufl6-
sung schwankt dieser Frequenzabstand allerdings stark. In den 8-
Sekunden-Mittelwerten iiberdecken aber tber 80% der Spektren den
Bereich innerhalb 0.2 fCe < £f < 0.6 fce' Spektren lber 0.6 fce
sind in Hochgeschwindigkeitsstrdmen, insbesondere in den Kom-
pressionsregionen und nahe an Diskontinuitdten hdufiger. In die-

sem Zusammenhang sind Abhdngigkeiten vom Abstand zur Sonne nicht

zu finden.

Betrachtet man die Spektraldichten aller Frequenzkandle gemeinsam,
wihrend die Sonden sich der Sonne ndhern, so erkennt man aber
leicht den Anstieg des gesamten Spektrums mit zunehmender Annédhe-
rung an die Sonne. Abbildung 14 zeigt Histogramme fir die ersten

6 Frequenzkanile. Verwendet werden 8-Sekunden-Mittelwerte aus voll-
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} 1 .
stindigen SOnnenrotatlonen. Die untere Reihe zeigt die Verhdlt-

‘ 4 ) Der scharfe Abfall an der linken
Seite der Histogramme markiert das Elektronikrauschen. Uber dem

Rauschen sind meistens nyur Frequenzen zwischen 4.7 Hz und 22 Hz.
Nur 25% aller Spektren reichen in héhere Kandle und in nur 1%
aller 8-Sekunden-Spektren werden Amplituden iiber dem Rauschen im
Frequenzbereich zwischen 100 Hz und 220 Hz gemessen. Dariiber kén-
nen keine Wellenaktivititen festgestellt werden. Die obere Reihe

der Histogramme stammt aus der Ubernichsten Sonnenrotation. Sie
enthdlt das Perihel von Helios 1

kandle immer iiber deq Rauschen.

nisse in HOhe der Erdbahn.

Hier sind die unteren Frequenz-
Die Verschiebung der Maxima vom
unteren zum oberen Histogramm zeigt einen Anstieg von ungefidhr
einer Grofenordnung. Oberhalb 22 Hz haben sich die Fluktuationen
ebenfalls verstédrkt. In 6% aller Spektren werden noch Amplituden
im Bereich zwischen 220 Hz und 470 Hz registriert. Die Elektronen-

gyrofrequenzen variieren in diesem Bereich zwischen 85 Hz und
1800 Hz.

Der Vergleich deér Histogramme aus den beiden Sonnenrotationen

zeigt die Ausdehnung des Frequenzbereiches und den Anstieg der ma-
gnetischen Fluktuationen auf grofen Zeitskalen bei Anndherung an
die Sonne. Dieses Verhalten und auch die GrdBenordnung des Anstiegs
dndern sich nicht, wenn man andere Sonnenrotationen untersucht.
Auch in den Messungen von Helios 2 findet sich das gleiche Ergeb-
nis. Die freie Energie, die diese Fluktuationen speist, nimmt also
im betrachteten Plasmabereich zur Sonne hin zu. Das gilt offenbar
nicht nur auf Zeitskalen von Monaten, sondern zumindest auch fiir

den gesamten Zeitraum um das Sonnenfleckenminimum.

5.2 Korrelation der Spektraldichten mit einigen Plasmaparametern

Mit Hilfe des Plasmaexperimentes E1 14Bt sich der Zusammenhang
der Wellenaktivitdten mit einigen anderen Plasmaparametern unter-
suchen. In Abbildung 15a sind die Spektraldichten des untersten

Frequenzkanals gegen die Protonengeschwindigkeiten flir den gesam-
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ten Zeitraum vom Aphel zum Perihel von Helios 1 aufgetragen.
Hier bewirkt die Mittelung {iber einen Tag, dafl nur grofiskalige
Ereignisse 1m Sonnenwind berlicksichtigt werden. Die Punktwolke

der Mefidaten zeigt keine Korrelation zwischen den beiden Parame-
tern.

Dagegen 1st die Korrelation zwischen den Spektraldichten und dem
Hintergrundmagnetfeld sehr hoch. In Abbildung 15b bezeichnet die
Marke "Noise" das Elektronikrauschen. Fiir die Mittelwerte werden
allerdings nur Spektraldichten iiber dem zweifachen Wert dieses
Niveaus berlcksichtigt, um den Korrelationskoeffizienten R nicht
zu verfdlschen. Es gilt in guter Niherung vP ~ F. Dabei kann ein
direkter Eingang des statischen Magnetfeldes in die Messung ausge-

schlossen werden, da die Frequenzfilter solche Einfliisse gut ver-
hindern.

Die Korrelation mit den Protonendichten N_ ist etwas weniger aus-
geprdgt. Hier gilt grob: VP ~ NpO'S. Die berechnete Korrelation
mit der Protonentemperatur T_ ist dagegen nicht signifikant. Diese
Untersuchungen wurden mit Spektraldichten aus anderen Frequenzka-
ndlen, soweit sie iUber dem Rauschen lagen, wiederholt. Es ergeben
sich dabei keine anderen Aussagen.

Dehnt man die Korrelationsanalysen auf kleinere Zeitskalen aus, so
indern sich die Bilder fir Magnetfeld und Protonendichte umso mehr,
je kleiner die Zeitskalen werden. Innerhalb von Zeitintervallen von
Stunden oder Bruchteilen davon finden sich flir die entsprechend an-
gepafiten Mittelwerte dieser GrdfRen meistens keine signifikanten Kor-
relationen. In bestimmten Abschnitten allerdings ist die Korrelation
zwischen Spektraldichten und Magnetfeld bzw. Protonendichte wieder
sehr hoch. Die Untersuchung mit dem Magnetfeld férderte sogar in
einigen Fidllen Intervalle mit hoher negativer Korrelation zu Tage.
Die Bedingungen, unter denen sich diese kleinskaligen Korrelationen
zeigen, werden anhand der in Kapitel 7 gefilihrten Diskussion deut-
lich, Die Beziehung der Spektraldichten zu Magnetfeld und Protonen-
dichte auf der groBrdumigen Skala ist allein eine Folge der Abhédn-

-

gigkeit dieser Parameter vom Abstand zur Sonne (siehe Kapitel 3.2).
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5.3 Anpassung der Spektren an ein Potenzgesetz

Im Abschnitt 5.1 ist der Abfall der Spektren mit steigender Fre-

quenz bereits angesprochen worden, Nehmen wir einmal an, alle

Spektren fielen monoton ab und es gelte fiir die Energiespektral-
dichtespektren:

P(f) = Al . gla (5.1)

Dabei wird a als Spektralexponent bezeichnet. Auf logarithmischen
Skalen kann man nun mit Hilfe der linearen Regression das Spektrum
durch eine Gerade annihern und so direkt den Spektralexponenten
gewinnen. Zum Minimum soll also die GriRe werden:

x = 1 —7 { log P.-2 log A-2a log £, (5c2)

Die Frequenzkandle i z#hlen von 1 bis imax, der Nummer des letzten
Frequenzkanales {iber dem doppelten Elektronikrauschniveau. Liicken
kommen in den Spektren nicht vor. Der Gewichtsfaktor Sy 2 berlick-
sichtigt die unterschiedliche Frequenzbreite der Kanale und die
verschiedene Mittelungsdauer. In den 8-Sekunden-Mittelwertbindern
kénnen grdfere Mittelwerte in Erdferne vorkommen. Von den Spek~-
traldichten in den einzelnen Kan#dlen wird jeweils vorher die zuge-
hdérige Spektraldichte des Elektronikrauschens PR,i abgezogen. Dem
Verfahren der ausschliefilichen Berlicksichtigung von Spektraldich-
ten oberhalb des zweifachen Niveaus des Elektronikrauschens und
des Abzugs von PR,i haftet eine gewisse Willkiir an. Das Ziel ist
eine mdglichst unverzerrte Darstellung der Wellenspektren im Plas-
ma. DPaher wurden verschiedene Schranken der Berucksichtigung aus-
pProbiert und anhand von Stichproben beurteilt. Wiahlt man die
Schranke zu hoch, so werden sehr viele Spektren verschenkt und man
sammelt nur eine spezielle Sorte. Wihlt man sie zu niedrig, so
mehren sich die Einfliisse durch das Elektronikrauschen. Das oben
beschriebene Verfahren stellt somit einen KompromiB dar.



pie GrdRen 2a und 2logA berechnet man nun aus:

.
>— X~ =0 N A 5.3

Das zugehdrige Gleichungssystem ist zum Beispiel in Bevington
(1969, S. 103 £f]1 zu finden. In Abbildung 16 ist o zusammen mit

der gesamten Energiedichte W pro Spektrum dargestellt. Hier wird
W nicht aus Gleichung (5.1) berechnet, sondern nach:

imax

(Pi = Pp,i) (£5 5 = £y, ) (5.4)

1=1
Durch Tests wurde festgestellt, daB die Berechnung nach (5.4) und

nach (5.7) zu den gleichen Resultaten fihrt. Darum ist der pro-
grammtechnisch einfacheren Gleichung der Vorzug gegeben worden.

Die Histogramme flir den Spektralexponenten zeigen alle ein Maximum
bei a = -1.7. Werte von -1.4 bis -2.0 sind relativ hiufig. Die
Spektren kdnnen sich schnell mit der Zeit &ndern. So folgen sehr
flache Spektren auf sehr steile und umgekehrt. Dies gilt beson-
ders filir den Bereich niedriger Sonnenwindgeschwindigkeit und in
Kompressionsregionen. Messungen mit Mariner 10 deuteten, im Ver-
gleich zu diesen Ergebnissen, auf einen Spektralindex von -2 hin
[Behannon, 1976]. (Beachte, dafl meistens zur Definition des Spek-
tralexponenten nicht Gleichung (5.1), sondern P ~ f' benutzt wird.
In der nachfolgenden Diskussion 1st der Spektralexponent auf o
nach (5.1) umgerechnet.) Das Experiment liefl allerdings nur eine
Auswertung bis zu ca. 10 Hz zu. Werte um oder grdfler als -1 sag-
ten auch Russel [1972] mit OGO-5-Daten fir Frequenzen {iber 1 Hz
und Coleman [1968] mit Mariner-Daten fir Frequenzen zwischen 0.2
Hz und 2 Hz voraus. (bereinstimmend mit neueren Helios-Messungen
kamen alle Autoren zu dem Ergebnis, daR die Spektren unterhalb von
1 Hz flacher sind als -1, in allen mit diesen Experimenten zuging-
lichen Abstandsbereichen im Sonnenwind. Mit E2-Daten finden Denskat
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Abb. 16: 8-Sekunden-Mittelwert-Histogramme der Energiedichte W
und des Spektralexponenten a flir ganze Sonnenrotationen
in zwei verschiedenen Abstandsintervallen. Der linke
Viererblock gehdrt zu Helios 1, der rechte zu Helios 2.

7ur Definition von o und W beachte den Text.
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und Neubauer [1982] Werte um -0.8 fiir den Abstandsbereich aufer-
hglb 0wt AL tund zWischen 0.29 AE und 0.4 AE Werte um -0.5. Die
encsprechenéen Mittelwerte fir E4-Daten schwanken um -1.6 bis

g un? HELESDT kedne Abhingigkeit vom Abstand. Es existiert

BOES ?w1schen den beiden Frequenzbereichen ein "Knick'. Da in
oder 1n dE? Ndhe des Freduenzﬁberganges die lokale Protonengyro-
frequenz liegt, ist anzunehmen, daB unterhalb dieser Grenze, im
pild des CMA-Diagrammes, dey Ubergang zwischen den Bereichen 13
g~ éie Spektren erheblich flacher sind als oberhalb. Damit
kénnen die Aussagen vonp Chashey und Shishov [1977] nicht bestdtigt
werden. Sie hatten mit Hilfe einer Theorie, die den Transport von
Energie groBiskaliger Turbulenz in Richtung kleinskaliger be-
schreibt, flachere Spektren oberhalb der Protonmengyrofrequenz und
steilere unterhalb vVorausgesagt,

Die Histogramme fir die Energiedichten in Abbildung 16 sind, sieht
man einmal vom scharfen Abfall durch die Beriicksichtigung der
Schranke zum Elektronikrauschen ab, annihernd symmetrisch. Wie bei
den Spektraldichten in den einzelnen Kanilen, ist der Anstieg von
W allein eine Folge der Anndherung an die Sonne. Nimmt man als MaB
die Verschiebung des Maximums der Histogramme zwischen der unteren
und der oberen Reihe in der Abbildung, so steigen die Werte um zwei
Dekaden. Man beachte aber die absoluten Grdflen. Ein Vergleich mit
Energiedichten anderer Phdnomene im Sonnenwind zeigt, wie gering
der Beitrag dieser hochfrequenten Wellenfelder zum gesamten Ener-
giehaushalt ist. Zum Beispiel ist die typische Energiedichte des

Hintergrundmagnetfeldes im Bereich niedriger Sonnenwindgeschwindig-
-10 3

keit auf Hohe der Erdbahn ca. 10 erg/cm” !

Nun zuriick zu dem Abfall der Spektren mit wachsender Frequenz. Die
bisherige Annahme von konstanten Exponenten innerhalb der Spektren
gibt sicherlich ein niitzliches aber grobes Bild der Verhdltnisse
wiederi Mit den 8 Frequenzkanidlen 148t sich ein der Wirklichkeit
besser angepafRtes Bild konstruieren. Zundchst wird aber die Gultig-

keit des groberen Modelles nach Gleichung (5.1) tberprift. Dazu
berechnet man am besten die mit den Gréfen A und a bestimmte Mo-



Jellgerade und bildet, fiir jeden Frequenzkanal getrennt, die Dif-
ferenzen zu den gemessenen Spektraldichten. Es zeigt sich mit die-
cer Untersuchung, daB die Anpassung der Spektren an eine Gerade 1in
jogarithmischer Darstellung nur fiir Gebiete innerhalb der Hochge-
schwindigkeitsstrdme gilt. Aber auch dort findet man, wie in allen
anderen Bereichen, eine Tendenz zu steilerem Abfall der Spektren
mit wachsender Frequenz. In seltenen Fillen kdnnen auch Spektren
mit nicht-monotonem Abfall beobachtet werden. Doch davon mehr in

Kapitel 8.3.
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Abb. 17: 8-Sekunden-Histogramme des Abfalles in den Spektren von
Mittenfrequenz fM zu Mittenfrequenz der Kanidle flr
Helios 1. Die Zeitrdume sind die gleichen wie in Abb. 16.
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In Abblld?ng 17 sind Histogramme des Spektralexponenten darge-
stellt, die durch direkte Berechnung des Abfalles von Frequenz-
kanal zu Frequenzkanal, reprisentiert durch die zugehdrigen Mit-
tenfr?quen:en, entstanden sind. Die oberen drei zeigen die Ver-
piltnisse auf Hohe der Erdbahn. Die Spektren fallen erst mit Wer-
ten um -1.5, dann aber kontinuierlich steiler ab. Im Bereich 0.5

bis 0.3 AE kdnnen 5 Histogramme, entsprechend den unteren 6 Fre-
quenzkandlen, gewonnen werden. Hier fallen die Spektren bis 100 Hz
mit konstantem Exponenten ab. Danach folgt wieder der schnell
steiler werdende Abfall. Diese Form der Spektren kann durch den
folgenden Test bestdtigt werden: Die Spektren werden mit deT line-
aren Regression nach Gleichung (5.1) nacheinander fir die unteren
2,3,4 usw. Frequenzkanile berechnet. Jedes Spektrum liefert also
einen Satz von Spektralexponenten, deren Werte sich nur durch die
Abschneidefrequenz dndern. Der Vergleich der Exponenten zelgt,

sum Beispiel fiir Spektren in Sonnennihe, bei Verldngerung der Spek-
tren von den unteren 2 auf die unteren 4 Kandle nur kleine Anderun-
gen. Jede weitere Hinzunahme von Kanilen verschiebt den berechneten

Exponenten dann zu hdheren, negativen Betrdgen.

Es bleibt festzuhalten, die Spektren der magnetischen Fluktuationen
fallen oberhalb der Protonengyrofrequenz Qp meistens monoton ab. Es
gibt aber einen breiten Bereich, direkt oberhalb Q_, in dem die
Spektren mit konstantem Spektralexponenten abfallen. Erst danach
werden sie schnell steiler. Besonders deutlich wird dies in Sonnen-
nihe, wo zum einen { ndher am unteren Rand des FrequenzmelRberei-
ches liegt, zum anderen die gesamten Spektraldichten hoher als 1in
sind. Bei der Suche nach den Anregungs- und Ddmpfungs-

Sonnenferne
miissen also Eigenschaften unter-

mechanismen dieser Fluktuationen,

stellt werden, die gleichmdBig auf breite Bereiche liber der Proto-

nengyrofrequenz wirken.



- 55 -

5.4 EnergiefluBdichten dery Elektronenmode

Jede Wellenbewegung erfordert Energie. Die Energie der Plasmawel-
len erscheint in den elektromagnetischen Komponenten des Feldes
und in der kinetischen Energie der kohirenten Teilchenbewegung.
pisher wurden nur die gemessenen Energiedichten diskutiert. Man
kann jedoch bei Kenntnis der Energiedichten Aussagen iber den
Energieflull im {iberstrichenen Frequenzbereich machen. Fiir ein
homogenes, verlustfreies Plasma gilt die Beziehung:'

€

dy ¥

Xg="§_W§—l' (5.5)
Wel ist der totale EnergiefluB in den Plasmawellen mit der totalen
Energiedichte W, und v ihre Gruppengeschwindigkeit. Auf eine Her-
leitung dieser Gleichung soll hier verzichtet werden. Man findet
sie bei Stix [1962, Kapitel 3]. Gleichung (5.5) gilt nur fiir Fédl-
le, in denen w und k langsam variierende Funktionen der Zeit bzw.
des Raumes sind und in denen der Dielektrizitdtstensor K(w,k) sich
ebenfalls so verhdlt. Das ist natiirlich nicht mehr in der Ndhe der

Abschneidefrequenzen und der Resonanzen richtig.

Um aus den gemessenen Spektraldichten mit Hilfe von Gleichung
(5.5) Energiefluflspektren Wfl(f) zu gewinnen, wird weiterhin an-
genommen, daf die Wellen rechts-zirkular polarisiert sind und sich
parallel zum Magnetfeld ausbreiten. Die zugehdrige Beziehung fin-
det man in Gleichung (4.5). Mit dem Koordinatensystem aus Kapitel
4.1 gilt also flr den Wellenzahlvektor und die elektrischen und

magnetischen Wellenkomponenten:

1_<_ = (0, O, kz )

= it E_ = E 5.6)
E ( Ex’ Ey’ o ) m X 5 (
B = ( B, By’ o ) mit BY = By
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im folgenden werden die Vereinfachungen k, =k, E,. = E = E und

= B = B benutzt,
Bx y
genutzt werden.

Es soll der gesamte Frequcnzmeﬁberelch aus-
| Da bei niedrigen Frequenzen der Einflufl der Pro-
tonen nicht vernachldssigbar ist, wird auf den Tensor in Gleichung

(4.1) zurlickgegriffen. Es gilt daher fiir die Energiedichte [siehe
stix, 1962, Seite 487];:

= 2
W, = g5 (B « B2 . B(w S)) (5.7)

S erhdlt man aus den Gleichungen (4.2) und die elektrischen Feld-
komponenten aus dem Induktionsgesetz (siehe Gleichung (4.11)):

E = B/%_E (5.8)

Unter diesen Voraussetzungen 14B8t sich nun die Beziehung (5.5)
vollstdndig berechnen, und man gewinnt mit Hilfe der gemessenen
Spektraldichten EnergiefluBdichtespektren. Inwieweit diese die Rea-
1itdt richtig wiedergeben, kann wegen der einschneidenden Voraus-
setzungen, kaltes Plasma und Gleichung (5.6), nicht erschdpfend ge-
klirt werden. Jedoch sollten die Ergebnisse in weiten Plasma- und

Frequenzbereichen der Wirklichkeit nahe kommen.

Bei der Berechnung der totalen Energiedichten WO fd11t auf, dald
der 2. Term in der Klammer von Gleichung (5.7) generell sehr klein
ist. Der grofte Anteil an der Energiedichte der gemessenen Fluktua-

tionen befindet sich also in der magnetischen Komponente!

In Abbildung 18 sind vier typische Energiefluflspektren, berechnet
mit 10-Minuten-Mittelwerten, dargestellt. Auf eine umfangreichere
statistische Darstellung kann verzichtet werden, da die Spektren
fast ohne Ausnahme Geraden parallel zur Frequenzachse bilden. Nur

bei den hdchsten Frequenzen iber dem Elektronikrauschen tritt

manchmal ein leichter Abfall auf. Die Ursache des waagerechten

Verlaufes begriindet sich auf die Abhingigkeit der Gruppengeschwin-



- 57 -

reichen.
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Abb. 18: Typische Energieflufldichtespektren aus zwel Abstandsbe-

In der jeweils linken H&lfte ein Spektrum aus

dem Bereich niedriger CGeschwindigkeit und in der rechten

Hilfte aus einem Hochgeschwindigkeitsstrom.

dlgkelt und der Energiespektraldichten von der Frequenz..

Die Grup-

Pengeschw1nd1gke1t wichst und die Energiespektraldichten erniedri-

gen sich mit steigender Frequenz.

Verlauf finden sich nur dann,
ton abfallen.
pitel 8.3 behandelt.

Abweichungen vom waagerechten
wenn die Spektraldichten nicht mono-

Diese Fille werden in Kapitel 8 und besonders in Ka-
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wie die Spektraldichten nehmen auch die EnergiefluBdichten zur
sonne hin zu. Die 40.5-Sekunden-Mittelwerte im Frequenzbereich
4.7 Hz bis 10 Hz schwanken innerhalb der Sonnenrotationen

bei 1.0 AE: 7.1 - 1077 pis 6.3 - 10°° erg/cmz-s
und bei 0.3 AE: 3.4 . 10—6 bis 8.1 - 10—4 erg/cmz-S-

pie Schwankungsbreite ergibt sich durch den Unterschied zwischen
percichen mit nledriger Plasmageschwindigkeit und den Hochge-
schwindigkeitsstrdmen. Die Tabelle 2 ist aus Hundhausen [1972Z,
Seite 45] entnommen worden. Zum Vergleich ist in der letzten
zeile der 40.5-Sekunden-Mittelwert der gesamten Energieflufdichte
der Fluktuationen ilber dem Elektronikrauschen fiir einen Bereich

niedriger Geschwindigkeiten eingetragen.

Ursache EnergiefluRdichten [erg/cmz'S]
Kinetik 0+22
Enthalpie 0.008
Gravitation 0.004
Magnetfeld 0.003
Elektronenwdrmeleitung 0.007
Protonenwdrmeleitung 0.00001
Wellen (4.7 - 47 Hz) 0.0000038

Tabelle 2: EnergiefluBdichten flir den Bereich niedriger Sonnen-

windgeschwindigkeiten bel 1 AE [zum Teil aus Hund-
hausen, 1972, S. 45].

Fiir den Bereich der Hochgeschwindigkeitsstrdme gilt die Tabelle 3.
Hier werden unter anderem die Energiefluflidichten der Wellen ober-
halb der Protonengyrofrequenz zusammen mit den EnergiefluBdich-
ten def Wellen unterhalb dieser Frequenz, hier alfvénische Wellen
génannt, eingetragen. Alle Parameter sind aus Helios-Messungen
berechnet worden. Die Mittelwertlidnge der Ed4-Daten stimmt aller-

dings nicht mit der der anderen Grdfen lberein.
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Ursache Ca. TAE [erg/cmz-s] ca. 0.3AE [erg/cmz-s]
Gesamt
(ohne alfvén. Wellen) 4. 9.00
alfvéenische Wellen 0.014 5. 5
Elektronenwdrmefluf} 0.009 .
Wellen (4.7 - 470 Hz) 0.0000048 0.000055

Tabelle 3:

EnergiefluRdichten fiir Hochgeschwindigkeitsstrome in

verschiedenen Abstandsbereichen [Denskat u.a., 1982 ].

Beide Tabellen zeigen den geringen Beitrag der hier untersuchten
Wellen zum Energiehaushalt des Sonnenwindes. Er ist immer um
Gréfenordnungen kleiner als andere dort aufgefithrte Energiefluf3-
dichten. Das mindert die Bedeutung dieser Wellen aber nicht. Sie
kdénnen zum einen als diagnostisches Hilfsmittel benutzt werden,
zum anderen haben sie grofBen EinfluB auf die Form der Teilchen-
verteilungsfunktionen im Sonnenwindplasma. Die Beziehungen zwi-
schen Teilchenverteilungsfunktionen und den Whistlermode-Wellen
sind Thema des nédchsten Kapitels.



g 9£9_2£3§ma1nstabllltﬁten im Frequenzbereich zwischen der
EIQEQE?H— und der Elektronengyrofrequenz

gs gibt gute Grinde anzunehmen, daB die beobachteten Wellen lokal
;n Sonnenwindplasma entstehen. Zumindest ist eine Erzeugung 1in der
yihe des MeBortes wahrscheinlich. Die Ausbreitung der Fluktuatio-
pen von Quellen nahe der Sonne in den interplanetaren Raum ist
.war denkbar, doch erfordert sie ganz spezielle Teilchenvertei-
jungsfunktionen im gesamten Bereich von der Sonne zum Mefpunkt.

pa die Wellen alle mehr oder weniger gediampft werden, miiBten die
verteilungsfunktionen so beschaffen sein, daf im Ausbreitungsbe-
reich weder Ddmpfung noch Anfachung iiberwiegt. Das ist gllein

schon wegen der Zerrung des interplanetaren Magnetfeldes im Raum
unwahrscheinlich. Zu bestimmten Zeiten befinden sich Helios 1 und
Helios 2 auf einer Magnetfeldlinie. Nimmt man an, daR sich Whist-
lermode-Wellen exakt ldngs dieser Linie von der Sonne weg ausbrei-
ten, so kann man die Zeit berechnen, die eine solche Welle von der
inneren zur AduBeren Sonde braucht. Phdnomene in den Spektraldich-
ten am inneren MeBpunkt sollten nach der berechneten Zeit am &ule-
ren MeBpunkt wiederzufinden sein. Die Untersuchung der in Frage
xommenden Zeiten forderte keine Hinweise auf Ausbreitung liber gros-
se Entfernung zu Tage. Dieses Argument muB man allerdings in Frage
stellen, weil eine eindeutige Identifikation von Wellenphidnomenen
nach der Ausbreitung tiber Stunden schwierig ist. Fur die lokale Er-
zeugung dieser Wellen gibt es dagegen viele Argumente. Einige wer-
den in den folgenden Abschnitten angesprochen. Allerdings ist eine

erschépfende Darstellung der Arbeiten auf diesem Gebiet im Rahmen

dieser Arbeit nicht méglich.

6.1 Lineare Theorie

Instabilit4tsuntersuchungen in Theorie und Experiment filr Plasmen

auBerhalb des Labors sind besonders aus dem Gebiet der Magneto-

sphidrenphysik bekannt geworden. Eine (lbersicht findet man zum Bei-
Sriel in Shawhan [1979]1. Mit sunehmender Verbesserung der Experi-
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; 11
pente wurden die Untersuchungen auch auf den interplanetaren Raum

ausgedehnt' Eine Zusammenstellung jlingeren Datums ist in Schwartz
(1980] enthalten.

Instabil ist ein System, wenn in ihnm kleine Stdrungen anwachsen
ksnnen und das System damit aus seinem anfinglichen Gleichgewicht
entfernt wird. Zeitlich kann man die Entwicklung dieser Instabili-
tit in zwel Abschnitte teilen [Haerendel, 1981]. In der friihen
wachstumsphase verdndern sich die mittleren physikalischen Eigen-
schaften des Systems, wie Dichte, Temperatur, Geschwindigkeit usw.
noch nicht. Dies ist die lineare Phase. Irgendwann beginnen die
durch die Instabilitdt hervorgerufenen Verinderungen die mittle-
ren physikalischen Grofen zu beeinflussen,und damit dndern sie
auch die Wachstumsbedingungen der Stérung. Dies nennt man die
nichtlineare Phase. Hdufig sind auch konkurrierende Typen von Ia~
stabilitdten moglich. Wie kompliziert die Entwicklung des insta-
bilen Systems auch verlduft, letzten Endes flihrt sie zum Abschal-
ten der Instabilitidt durch Dissipation. Es sei denn, die freie En-
ergie, die die Instabilitédt speist, wird laufend nachgeliefert. Im
Sonnenwind kann die freie Energie unter anderem durch strdmende
oder driftende Teilchen oder allgemein durch thermische Effekte,
zum Beispiel Wirmeleitung und Temperaturanisotropie, geliefert
werden. Diese Phdnomene miissen sich in der Form der lokalen Tell-

chenverteilungsfunktionen niederschlagen.

In der kinetischen, linearen Theorie geht man meistens von der
Vlasovgleichung aus. Eine ausfiithrliche Darstellung findet man beil
Akhiezer u.a. [1975, Kapitel 5.2 ff.]. Die Teilchenverteilungsfunk-
tion der Teilchensorte i kann man aufspalten:

Fi(}:sy_)t) = fi,O(V“’V-L) + fi(}:,y_,t) ) (6.1)

Dabei beschreibt fi,o den Quasi-Gleichgewichtszustand des Plasmas
und fi kleine pszillierende Abweichungen davon. Kleine Abweichun-
gen von grofskaligen mittleren Werten miissen auch die Fluktuationen
im Magnetfeld und im elektrischen Feld zeigen. Dann ist die Linea-



risieruns des Gleichungssystems und die Berechnung von Disper-
Sionsrelationen wie in Kapitel 4 moglich, Dabei ist jetzt aber

jie Frequenz k?mplex. Nun versucht man unter der Bedingung, dab
der Imagindrtell von w klein ist, Schwellenwerte zu entwickeln,
pei denen bestimmte Wellen im Plasma instabil werden. Auch die
anwachsraten sind interessant, wenn Instabilitdten miteinander
gonkurrieren kdnnen. Die Gleichungen sind allerdings sehr kom-
pliziert- Daher versucht man meistens nicht, allgemeine Instabili-
titskriterien zu entwickeln, sondern beschrinkt sich auf besonders
interessierende Parameterbereiche. Im Sonnenwind sind das hdufig
Mehr-Komponentenplasmen, bestehend aus Elektronen und Protonen.
Eventuell kommen noch kleine Anteile von schwereren Elementen,

z.B. Heliumionen, hinzu. Als einen der charakterisierenden Para-
meter wird h#ufig das Verhdltnis von thermischem Druck der Teil-

chensorte i zum Druck des Hintergrundmagnetfeldes B_ benutzt:

8. =_i__§._£ (6.2)

811

Im Sonnenwind ist B, nur nahe der Sonne klein. Auf Hohe der Erd-
bahn gilt meistens: B, ~ 1. Die Teilchenverteilungsfunktionen mis-
sen den jeweiligen Bedingungen angepafBt werden. Meistens benutzt
man Bi-Maxwellverteilungen, entsprechend den zwei Vorzugsrichtun-
gen in magnetischen Plasmen. Es werden aber auch andere Verteilun-
gen, zum Beilspiel Bi-Lorentzverteilungen, benutzt [Abraham-Schrau-
ner und Feldman, 1977].

Die Grenzen der linearen Theorie werden durch die beiden Voraus-
setzungen, kleine Abweichungen vom Mittelwert und kleiner Imagindr-
teillin w, bestimmt. Die Instabilititsuntersuchungen gelten daher
nur fir den Einsatz der Instabilitédt. Die eigentlichen Auswirkun-
gen auf das Hintergrundplasma kdnnen nicht beschrieben werden. Die-
se Parameter werden aber meistens ausschlieBlich gemessen. Weiter-
hin ist die Frage nach der dominierenden Instabilitdt in den jewei-
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Jigen plasmen.nu? schwer zu beantworten. In einigen Bereichen ver-
spfechen quasi-lineare Theorien bessere Aussagen. Es werden in
diesen Arbeiten die kleinen Abweichungen im Plasma mit weiteren
rermen fortentwickelt. Zum Beispiel hat Barnes [1968] fiir Wellen
niedriger Frequenz eine solche Theorie fiir Sonnenwindplasmen ent-
qorfen. Fir hoherfrequente Wellen beschreiben Gary und Feldman
(19771 mit Parametern 2. Ordnung ein dynamisches Gleichgewicht
;wischen dem linearen Anwachsen von Whistlermode-Wellen und der

pate des Impulsverlustes der Halo-Elektronen durch Streuung der
whistler-Fluktuationen.

gpenfalls werden mit der linearen Theorie nicht die Einfliisse von
Wwellen untereinander beschrieben. Mehrere lineare Wellen k6nnen so
wirken, dafl sich ihre Amplituden relativ zueinander indern. Zum
Beispiel kann die nichtlineare Wirkung zweier Wellen wieder eine
lineare Welle sein, die sich auf Kosten von einer oder beider an-
deren Wellen im Plasma ausbreitet. Mdglich sind dabei Kaskaden,

zum Beispiel zu immer hdherfrequenteren Wellen. Untersuchungen

gibt es hierzu an Alfvenwellenspektren im Sonnenwind [Cohen, 19751.

6.2 Zyklotronresonanz

Anfachung oder Dimpfung von Wellen im interessierenden Frequenzbe-
reich wird ganz wesentlich von der Zyklotronresonanz zwischen
Teilchen und Welle beherrscht. Die Teilchen bewegen sich auf einer
Spiralbahn lings der Magnetfeldlinien mit der Geschwindigkeit Vi
Treffen sie auf Wellen mit passender Frequenz und richtiger Dreh-
richtung, so kann Energieaustausch stattfinden. Dabei wird die
Geschwindigkeit des Teilchens senkrecht zum Magnetfeld v, anwach-
sen und die Welle wird geddmpft oder die Energie der Welle nimmt
zu und die Geschwindigkeit des Teilchens wird geringer. Der Dopp-
lereffekt sorgt dafir, daB die Teilchen die Welle bei ihrer Gyro-
frequenz oder dem Vielfachen davon sehen. Die Resonanzbedingung
fir ein Teilchen der Sorte i lautet:



w - kz\}'“ N lQl‘ mit 1 = i1’i2’_+_3’ . (6.3)

gnter Resonanz bel normalem Dopplereffekt versteht man den Fall

;> 0. pann ist die phaseﬂgeschwindigkeit der Welle entlang dem

bmgnetfeld grofer als V + Resonanz unter anormalem Dopplereffekt

gibt €s bei 1 < O. Hier ist Vph,” < vy . Man beachte, daf die
cyrofrequenz 1in Gleichung (6.3) nicht fiir hochenergetische Teil-

chen gilt. Bel sehr hohen Geschwindigkeiten muB ein Faktor berlck-
sichtigt werden [Cornwall, 1964],

= * - i l I N
Yirelr T Y 0 & YIS 5

Fiir den groBten Teil der Teilchen im Sonnenwind kann man jedoch

y = 1 setzen. Die Niherung gilt noch fiir Energien bis zu 100 keV.
So besitzt ein Elektron mit v = 0.5c die Energie 74 keV (ver-
gleiche mit den gemessenen Elektronenpopulationen im Sonnenwind,

die in Kapitel 3.5 beschrieben sind). Der zugehdrige Wert fir den
Faktor ist y = 1.15.

Innerhalb der Verteilungsfunktion fiir eine Teilchensorte wird es
immer einige Teilchen geben, deren Geschwindigkeit die Resonanzbe-
dingung erfiillen. Fiir die hier betrachteten hochfrequenten Wellen
muB man die kritischen Geschwindigkeiten mehr im Schweif der Ver-
teilungen suchen. Wie hoch die Ausbeute an Resonanzereignissen
zwischen einer Welle und Teilchen ist, hdngt aber nicht nur von

der Lage der kritischen Geschwindigkeiten innerhalb der Verteilungs-
funktionen ab, sondern auch von der rdumlichen Ausdehnung des Ge-
bietes, in dem Resonanz mit dieser Welle mdglich ist. So lassen

sich charakteristische Frequenzverldufe in bestimmten diskreten
Emissionsformen in der Magnetosphdre mit der schnellen Anderung

der Plasmaparameter auf dem Weg der Teilchen erkldren [Helliwell,
19671. Wann Ddmpfung oder Anfachung der Welle eintritt, hidngt von
der Form der Vertellungsfunktion im kritischen Geschwindigkeitsin-
tervall ab. Die Abweichung der Verteilungsfunktionen von der Gleich-
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ichtsverteilung, zum Beispiel durch Teilchen- oder durch Wir-

ew . .
ksnnen zur Anfachung von Wellen fiihren.

mestrdme,
NutzliChe Aussagen lassen sich auch aus der Bestimmung der Reso~
nanZEHGTgle Ep gewlnnen. Bezeichnet man die kritische Geschwin-

jigkeit fur eine spezielle Welle nach Gleichung (6.3) mit Vp >

Ry I 2 6.4
R,i 2 i 'R,i Liad

pffekte, die die Resonanzenergie verringern, ermdglichen mehr Teil-
Ausbeute nimmt daher

so 14Bt sich
Dies 1st zum

mte

chen, in Beziehung zur Welle zu treten. Die
;u. Kennt man die Dispersionsrelation einer Welle,

nit (6.4) und (6.3) die Resonanzenergie berechnen.

Instabilitétskriterien fiir bestim

Beispiel eine Moglichkeit,
er Kri-

Wellen zu finden. Im ndchsten Abschnitt sollen einige dies

terien aufgezihlt werden.

6.3 Einige Kriterien fUr Instabilitdten im Frequenzbereich

swischen der Protonen- und der Elektronengyrofrequenz

atur eine Filille von Modellen mit denen Insta-

Es gibt in der Liter
fiir Sonnenwind-

bilitdten, ihre Schwellenwerte und Anwachsraten
verhiltnisse diskutiert werden. Dieser Abschnitt beschriankt sich
lichen auf Modeile fiir die hier interessierenden Wellen-
Soweit moglich, ist die Aufzihlung nach
stabilitdten gegliedert.

im wesent
und Parameterbereiche.
den Ursachen fiir das Auftreten der In

Der WirmefluB ist eine der Ursachen fiir die Anregung von Instabi-

litdten im Sonnenwindplasma. ET fiihrt zu einer "Ausbeulung" der

Elektronen- und protonenverteilungsfunktion [Forslund, 19701.
Forslund untersuchte deren Wirkung auf einige lineare Wellen und
fand, daf fir Te >> T die ionenakustischen Wellen dominieren.
N3 . . "
tahert sich T, aber Tp, so werden die elektrostatischen Ionenzyklo-
ro . . o e ] i
nwellen wichtiger, wenn Bp klein ist (also eher nidher an der



sonne) . Beide Typen sind mit den Induktionss
picht mefbar. Forslund rdumt aper ein,
instabil werden kénnen. Cary u.a.
schnelle magnetoakustische Welle,
jermode. Sie zeigten,

pulenexperiment E4
daBl auch andere Wellen
[1975a,b] untersuchten die

die Alfvénwelle und die Whist-

d . .
. - all alle drei Typen bei Sonnenwindverhdlt-
nissen instabil werden kdnnen.

Dabei werden sie von den Halo-Elek-
w ] i
enn diese gewisse Schwellenwerte in der rela-

tiven D?lft‘zw1schen den Halo-Elektronen und der Sonnenwindge-
schwindigkeit {iberschreiten.

tronen getrieben,

Die in diesem Experiment besonders

interessierende Whistlermode wird am stidrksten instabil fir den

Bereich 4 < ker, p S 7 (zur Definition von r. ,, siehe Gleichung

)

3.4). Dies gilt aber nur fir T /T, < 1.2 der Halo-Elektronen. Fir
groflere Anisotropien in dieser Elektronenkomponente wird die In-
stabilitédt Unterdrlickt [Gary u.a., 1975a; Dobrowolny und Tessa-
rotto, 1978]. Feldman u.a. [1976] haben ebenfalls die Bedeutung
der Whistlermode-Instabilitit im Plasma mit WdrmefluR der Halo-
Elektronen unterstrichen. In einem Vergleich dieser Instabilitdt
mit elektrostatischen Instabilitdten fand Gary [1978]1, dal selbst
in Bereichen mit Te > Tp und kleinen B_ die Whistlermode-Instabi-
1itdt dominiert. Erst beil Te >> Tp und kleinem B_ sinkt der
Schwellenwert der elektrostatischen ionenakustischen Welle unter

den der Whistlermode.

Haben die Teilchenverteilungsfunktionen zwei oder mehr Maxima, so
kann man auch hier Instabilitdten vermuten. In den Protonenvertei-
lungsfunktionen sind diese Verhdltnisse relativ hdufig. Montgomery
u.a. [1975] haben fiir den Bereich 0.05 < 8 < 1 isotrope lonen-
strome, die sich ldngs des Magnetfeldes mit unterschiedlichen Ge-
schwindigkeiten bewegen, untersucht. Sie fanden drei Instabilitid-
ten im Frequenzbereich w < Qp. Davon ist fiir das Indukt%onsspulen-
experiment nur die Verldngerung der Whistlermode zu niedrigen Fre-
quenzen, bei Montgomery u.a. schnelle akustische Welle mit Aus-
breitung parallel zum Magnetfeld genannt, interessant. Die zuge-
horige Instabilitdt wdchst mit zunehmender Differenzgeschwindig-
keit an. Hoherfrequente Instabilitdten untersuchten Gary u.a.
(19811 mit Ionenstrémen, die von der Bugstofiwelle ldngs der Ma-



tfeldlinlen zurlck in den Interplanetaren Raup stromen. Sie

dem SchluB, daR fiir . .
wmm1zu ’ R Qp die Whistlermode-Tnstabili-

tat“icht direkt von den Protonenstrémepn getrieben werden kann.

pie unterschiedlichen Teilchentemperaturen im Sonmenwind senkrecht
und parallel zum Magnetfeld geben ein breites Feld zur Anregung
vmllnStabilitﬁten ab. Kennel und Petschek [1966] betrachteten im
plasma aus Protonen und Elektronen die Whistlermode, die Ionenzy-
Jotronwelle und die magnetoakustische Welle nahe 0
qap die Whistlermode instabil wird, wenn:

Sie fanden,

TeJ_
Teﬂ

_‘1>

Q

el T U

Jedoch ist diese Anisotropie ToL? Tl im Sonnenwind ungewShnlich.
Fir die Ionenzyklotronwelle gilt die Bedingung flr Instabilitdat 1n

der Ndhe von Qp:

T

_.P_—L__ -1 > e —
T = W
pil P

T . > T ist im Sonnenwind nicht ungewshnlich. Diese Anisotropie
w?%a haggtséchlich in den Hochgeschwindigkeitsstrémen gemessen
(siehe Kapitel 3.5). Sie liegt aber im Bereich <.2. Umgekehrte én—
isotropien in den Protonen sind aber hdufiger. Die magnetoakusti-

sche Welle wird daher in weiten Bereichen instabil, denn ihr Schwel=-

lenwert ist:

Senf Q a. [1967]1 zeigten, daBR eine andere Instabilitdtsbedingung
dufig i i ullt
fiir die Whistlermode-Wellen nahe Qp hdufig im Sonnenwind erfl

wird:
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pll w +

piese Instabllitdt wird durch die Resonanz von Welle und Protonen
mit dem anomalen Dopplereffekt getrieben. Die Protonenenergie
senkrecht zum Feld verstirkt sich dabei [Brice, 1964]1. Der Effekt
kann also die Protonenanisotropien reduzieren. Kennel und Scarf
[1968] haben fiir dieselbe Instabilitit gezeigt, daf die Anwachs-
rate durch Elektronenanisotropien verstirkt wird. AuBerdem kdnnen
héhere Bp dieselbe Wirkung haben. In den Untersuchungen galt aber
immer die Voraussetzung, daB die resonanten Protonen im Schweif

der Verteilung zu suchen sind. Das heifft, die Ausbeute mulite ganz
allgemein gering sein. Hollweg und V&81k [1970] berechneten in

ihrer Theorie die Instabilit#t neu mit zwei Voraussetzungen. Die
resonanten Protonen sollten sich mehr in der Nihe des Maximums der
Verteilung befinden und die Elektronenresonanzen sollten vernach-
lissigbar sein. Sie konnten zeigen, daB die Instabilitdt der Whist-
lerwelle in Anwesenheit von Elektronenanisotropien auch fiir Proto-
nen nahe des Verteilungsmaximums liegt, wenn hohe Protonenanisotro-
pien vorhanden sind. Sie berechneten die Bedingung Tp“ 2 4-Tpl_.
Weiterhin beschreiben sie eine Instabilitdt der Protonen mit Ionen-
zyklotronwellen beil TpH/Tpl.z 2. Gary u.a. [1976] untersuchten die
Resonanzinstabilititen, in dem sie die neueren Protonenmessungen

in Rechnung stellten. Sie setzten die Anisotropie im "kihleren"
Teil der Protonen mit Tp“ < Tpl_an und im "heiferen'" Teil mit

T > T
pi '
lUJé. Sgé-kamen im Fall der Ionenzyklotron-Instabilitdt zu dem Er-

Die Elektronen bestanden aus einer isotropen Vertei-

gebnis, daB die Anwachsraten von Bp’ dem Verhdltnis der Teilchen-
dichten von "heiBer'" Protonenkomponente zu Elektronen und vom Tem-
Peraturverhiltnis in den parallelen Komponenten von "heifRen'" Pro-
tonen zu "kithleren', abhingen. Auflerdem hatte die Anwachsrate bei

AUSbreitung der Welle parallel zum Magnetfeld ihr Maximum.
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- itere (] .
Einé we?t ; Q?elle fir Plasmainstabilititen sind strémende Teil-
i y :
chen, Wie sle 1in Stromschichten ap Diskontinuitdten, Stofwellen

torgrenze S
und Sek g zen auftreten, Fir Sonnenwind- und Magnetosphdren-

verhdltnisse sind Modelle fiiy Teilchenstréme in Magnetfeldrich-

rung und fUr driftende Teilchep quer zum Feld gerechnet worden.

pie Instab?lltaten faBt man unter dem Namen Strominstabilitdten
pzw. Driftinstabilitédten Zusammen.

Gary u.a. [1376] untersuchten parallel zum Feld strdmende Elektro-
nen. Fur T, >> Tp zeigt die elektrostatische ionenakustische Welle
die niedrigste Instabilitdtsschwelle. Fir g_ > 1 und T < T. domi-
niert aber die Whistler-Strominstabilitét, wenn die StiomgeZChwin-
digkeiten der Elektronen relativ zu den Protonen sehr viel groéfler

als.die Alfvéngeschwindigkeit sind. Die Zyklotronresonanz ereignet
sich dabei in der Protonenverteilung. Nur wenig hohere Schwellen-

werte hat aber eine sich schrdg zum Magnetfeld fortpflanzende, elek-
tromagnetische ionenakustische Instabilitit.

Stréme quer zum Magnetfeld, wie sie zum Beispiel in StoBwellen auf-
treten, wurden von Lemons und Gary [1977, 19781 betrachtet. Sie

~ fanden . fir T, >> Tp wieder die ionenakustischen Instabilitdten bei
Elektronendriften kleiner als die thermische Geschwindigkeit der
Elektronen. AuBerdem diskutierten sie die im Frequenzbereich um
YR (siehe Gleichung (4.9)) auftretenden zwei Instabilititen mit
elektromagnetischen Charakter. Die erste ist eine Art Zwei-Strom-
instabilitit, dort '"modified two-stream instability'" genannt. Sie
hat ihre groRte Anwachsrate flir Wellenvektoren nahezu senkrecht

zum Magnetfeld. Die zweite, die untere Hybridinstabilit#t entwik-
kelt sich aus der modifizierten Zwel-Strominstabilitédt, sobald
Cradienten in der Dichte, Temperatur oder im Magnetfeld des Plas-
mas auftreten. Sie hat ihre hdchste Anwachsrate exakt bei k 1 B, .
Huba u.a. [1978] konnten Messungen von elektrostatischen und magne-
tischen Wellen im entfernten Teil des Magnetosphdrenschweifes der
Erde ebenfalls mit der unteren Hybridinstabilitdt erkldren. Sie

existiert nach ihrem Modell besonders an grolen Dichtegradienten.
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allerdings wurde bei der Rechnung der Einfluf von Temperaturgra-
jienten und der MagHEtfeldkonfiguration vernachldssigt. Auch in
der Magnetopause der Erde ist die untere Hybridinstabilitédt die
wahrscheinlichste Ursache fiiy einige der gemessenen Fluktuationen.
In dieser Region untersuchten Gary und Eastman [1979] die auftre-
tenden Instabilitdten und verglichen sie mit ISEE 1 und 2 Messun-
gen der elektrischen und magnetischen Wellenkomponenten. Filr

g_ .~ 1 und Tp >> T, zeigten sie, daR besonders im Bereich, in der
die Driftgeschwindigkeit klein gegen die thermische Geschwindig-
keit der Protonen ist, die untere Hybridinstabilitdt die hdchsten
Anwachsraten hat. Auch an Diskontinuititen und anderen kleinrdumi-
gen Strukturen mit scharfen Feldgradienten des Sonnenwindes tritt
diese Instabilitdt wahrscheinlich auf. Barnstorf [1980]1 untersuch-
te an einigen dieser Phidnomene die Wellenform- und die Spektral-
dichtedaten des Induktionsspuleninstrumentes E4. Er verglich sie
mit den theoretischen Modellen von Huba u.a. [1978] und zeigte,
daf auch im Sonnenwind an diesen Strukturen die untere Hybridin-
stabilitdt wirken kann.

Damit soll die Aufzdhlung der Instabilitdtskriterien beendet wer-
den. Die Modelle und Untersuchungen in Verbindung mit Helium-

‘oder schwereren Jonen sollen hier nicht im einzelnen diskutiert
werden, weil entsprechende Plasmamessungen flir diese Arbeit nicht
vorlagen. Die zugehdrigen Wellentypen fir die Instabilitidten lie-
gen hauptsdchlich im Frequenzbereich w < @ . Es sei hier auf die
Diskussion in Marsch u.a.[1982a] und in dem Ubersichtsartikel von
Hollweg [1981] verwiesen. Ein Anspruch auf Vollstédndigkeit dieser
Sammlung wird nicht erhoben. Viele Modelle eignen sich auch nicht
zum Vergleich mit den Messungen, weil ihre Voraussetzungen zu
grofe Vereinfachungen enthalten. Auch die hier aufgezdhlten Kri-
terien sind meist nicht unter Berlicksichtigung aller realen Ein-
fliisse .im Plasma entstanden und kdnnen daher auch die Realitdt nur
in Teilaspekten wiedergeben. Vollstdndig vernachldssigt werden muf3-

ten im Rahmen dieser Arbeit die Untersuchungen von Plasmainstabili-

tdten eingeschlossener Plasmen im Labor.



6.4 Korrelationsanalysen zwischen Plasmaparametern und
spektraldichten

[n vorigen Abschnitt zeigte es sich, daB die Instabilitdtskrite-
rien fir bestimmte Wellen unter anderem von der kritischen Ge-
schwindigkeit fiir Resonanz bzw. der Resonanzenergie, von der
groBe des Wdrmestromes, den Temperaturunterschieden von Protonen
ynd Elektronen oder den Temperaturanisotropien abhingen. Einige
dieser GroBen sind hier durch das Plasmaexperiment ET zugdnglich.
wenn die Modelle realistisch genug sind, sollten sich Korrela-

tionen zwischen den gemessenen Spektraldichten und den oben geé-
nannten Grdflen ergeben.

pazu ist aber die Festlegung der instabilen Wellentypen erforder-
lich. Es soll im weiteren angenommen werden, daB die Spektraldich-
ten ausschlieflich von den rechts-zirkular polarisierten Whistler-
mode-Wellen stammen. Aus den in Kapitel 4.2 genannten Griinden ist
das mindestens flir den Frequenzbereich oberhalb Qe/4 erlaubt. Zur
Korrelation werden daher nur Spektraldichten aus Frequenzkandlen
verwendet, die diese Bedingung erfiillen und die Amplituden ober-
halb des Elektronikrauschens zeigen. Die lokale Elektronengyrofre-
quenz wird dabei jeweils mit Hilfe der MeBwerte der Fdrstersonde
E2 bestimmt.

Mit den so bestimmten Spektraldichten werden Mittelwerte iliber 40.5,
600 und 3600 Sekunden und tber 1 Tag erzeugt und mit passenden
Mittelwerten aus folgenden Parametern in entsprechend langen Zeit-

intervallen korreliert:

1
) VRse/Vth,e
(siehe Gleichungen 4.4, 3.4) ‘
Wenn dieser Faktor klein ist, d.h. wenn v >> v ist,

th, e R,e
sollten viele Elektronen zur Resonanz zur Verfligung stehen

und die Instabilitit also stark anwachsen lassen.



2) VR,p/Vth,p

Hier gilt dieselbe Uberlegung fiir Protonen.

5) Qg/(ng * mg Vih,e)

Dies 1st der normierte Betrag des Elektronenwdrmestromes.
Q. ist dabei aus denm 3,

schw

Moment der dreidimensionalen Ge-

indigkeitsverteilung von E1 berechnet [Montgomery
und Tidman, 1964, Seite 1971.

) Tpr /Ty

Hier wurden die Anisotropien,jeweils getrennt fiir die
gesamte Elektronenverteilung, die '""Halo'"-Komponente
und die "Core'"-Komponente berechnet.

Fir 3) bis 7) standen allerdings nur Mittelwerte mit ca. 600 Se-

kunden und grofier und nur fiir einige Intervalle in der GrdfRe von
Tagen zur Verflgung.

Die Ergebnisse sind jedoch in allen Korrelationsanalysen fiir die

7 Fdlle stets negativ. Es kdnnen keine Korrelationen nachgewie-
sen werden, die auf lokale Einfliisse hindeuten. Nur die Abhidngig-
keiten der Dichte, der Temperatur, des Magnetfeldes, des Wirme-
stromes und der Spektraldichten vom Abstand zur Sonne kommen in
den groferen Mittelwerten deutlich heraus. Das bedeutet aber nicht,
dal die vorgestellten Modelle alle unrealistisch sind. Vermutlich
dndern sich die Teilchenverteilungsfunktionen durch die starken
dynamischen Variationen im Sonnenwind sehr schnell. Die_berechne—
ten Bedingungen fiir den Einsatz der Instabilitédten treten wahr-
scheinlich immer nur sehr kurzfristig auf. Die Zeitaufl®&sung von
maximal 40.5 Sekunden in den Plasmaparametern ist daher unzurei-
chend und die 600-Sekunden-Intervalle in den Fdllen 4 bis 7 k&nnen

Uberhaupt keine Aussagen iiber die Form der Verteilungsfunktionen
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zum zeitpunkt der Entstehung ciner Instabilitit liefern. Auf wel-
chen kleinen Zeltskalen die Emissionen entstehen und vergehen,

4ird an den Untersuchungen tber die Stationaritit der Wellen im
ichsten Abschnitt deutlich,

quvoT soll aber die M8glichkeit des Energietransportes vom Wellen-
spektrum im Frequenzbereich unterhalb der Protonengyrofrequenz in
jen Bereich hoherer Frequenzen, wie sie im Abschnitt 6.1 kurz er-
wihnt wurde, gepriift werden. Die Arbeitshypothese sei: Wenn im MeB-
pereich von E2 hohe Amplituden in den Magnetfeldfluktuationen auf-
treten, SO missen auch hohe Amplituden im Frequenzbereich von E4
auftreten. Als Mafll fir die GréBe der Amplituden sollen die Stan-

dardabweiChungen in den beiden Bereichen gelten. Die Standardab-
weichung flr eine GrdBe x ist:

Dabei wird jeweils iiber insgesamt N Werte summiert. Das Fdrsterson-
denexperiment E2 stellt zwei verschiedene Standardabweichungen zur

Verfligung. Die erste ist aus dem Mittelwert des Magnetfeldbetrages
B errechnet. Es gilt:

: 1
T 52 =\ 2 27
SF = .Zi— .Z_B
N N
Die zweite setzt sich aus den Standardabweichungen der Mittelwerte
der einzelnen Magnetfeldkomponenten, entsprechend dem solar-eklip-
tischen Koordinatensystem, zusammen:
1
2
STOT = (SX° + Sy + s2%)
Dabei ist anzumerken, daB STOT durch SZ bestimmt wird und die Hin-

zunahme von SX und SY die Grdfe nicht wesentlich dndert. Man kann
also STOT mit der entsprechenden Z-Komponente der Ed4-Daten ver-
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gleiChen' Es gilt fir den Frequenzkanal 1i:

1
SI = (P, . - 2
(P, (fo,i fu,i)]

alle standardabweichungen der Mittelwerte sind mit dem Betrag des
gintergrundmagnetfeldes normiert. Abbildung 19 zeigt die normier-
ten Grofen SF, STOT und S3, die Standardabweichung im Frequenzka-

nal von 22 Hz bis 47 Hz, fiir g Tage im Bereich des Perihels von
HeliOS 1.

pie 1-Stunden-Mittelwerte sind bis auf die Protonendichte auf line-
aren Skalen abgebildet. Es ist der zeitliche Verlauf eines Hochge-
schwindigkeitsstromes nahe dem Perihel von Helios 1 dargestellt.
STOT zeigt wdhrend des gesamten Zeitraumes starke Schwankungen und
eignet sich deshalb nicht fiir einen Vergleich. Die Standardabweil-
chungen des Magnetfeldbetrages SF dagegen variiert wenig, besitzt
dafiir aber in der Kompressionsregion,am Anfang des 13. Mdrz und
hinter dem Strom um die Mitte des 17.3. und Ende des 18.3., ausge-
prigte Maxima. An den gleichen Stellen befinden sich in den hoch-
frequenten Amplituden von S3 breite Maxima. In diesen Bereichen

ist es daher denkbar, dal von den niederfrequenten Wellenfeldern
Energie in hdherfrequente Bereiche abgegeben wird. Genausogut kann
jedoch auch an diesen Stellen freie Energie im Plasma verschiedene
Instabilitdten im hochfrequenten und im niederfrequenten Bereich
gleichzeitig antreiben. Die steilen Variationen an allen drei Stel-
len im Hintergrundmagnetfeld deuten auch auf diese Méglichkeit hin.
Eine Unterscheidung widre nur bei genauerer Kenntnis der lokalen

Verteilungsfunktionen zu erzielen.

6.5 Stationaritit der Wellenfelder

Das Experiment E4 liefert aufer Mittelwerten auch die Spitzenwerte
aus den zugehdrigen Mittelungsintervellen, Aus dem Verhdltnis von

Spitzenwert Max zu Mittelwert Mi kanun man nun auf den Charakter



jer pluktuationen schliegep,

hand

Ist das Verhdltnis Max/Mi klein, soO

- ' "Rauschen". Grofe Werte von Max/Mi
»urze 1 A .o .
jeuten au usbriiche" hoher Amplitude, eingebettet in lan-

i Ab i ) . .
ge > ruhigere thnltte, hin. Die GréRe von Max/Mi ist allerdings
quch von der gewdhlten Intervalldauer abhédngig.

elt es sich um konstantes

n Abbildung 20 sind T-Stunden—Histogramme aus vier Tagen mit un-
rerschiedlichen Plasmaverhdltnissen festgehalten. Man findet die
entsprechenden Stunden in der Abbildung 19. Sie sind in fortlaufen-
der Reihenfolge aus dem Gebiet niedriger Geschwindigkeit, aus der

KompresSS1ONSYEglon, aus dem Maximum und aus dem abklingenden Teil
des Hochgeschw1ndigkeitsstromes ausgewidhlt.

Frequenzkandle 1 bis 4,

Untersucht werden die
Im Bild sind sie durch ihre Mittenfrequen-

Benutzt werden wieder 8-Sekunden-Mittelwerte ober-
halb der zweifachen Spektraldichte des Elektronikrauschens. Die

gkala Uberstreicht den Bereich 1 < Max/Mi < 15 in Schritten von 1.
N gibt die Zahl der benutzten Werte inm Histogramm an.

zen £y markiert.

Vergleicht man die Histogramme innerhalb eines Kanales, also lings
einer Spalte, so lassen sich wesentliéhe Unterschiede nicht fest-
stellen. Es gibt somit keine Anderungen in Abhingigkeit von den
grofrdumigen Strukturen der Sonnenwindgeschwindigkeit. Vergleicht
man aber die Histogramme einer Spalte, so wird die Anderung von
Max/Mi mit wachsender Frequenz erkennbar. Wihrend bei 7 Hz die Hi-
stogramme noch schmal sind und ihr Maximum zwischen 3 und S haben,
werden sie in hd8heren Frequenzen breiter und ihr Maximum verschiebt
sich kontinuierlich nach grdfReren Werten. Ebenso verschieben sich
die Flanken der Histogramme an der Seite mit niedrigen Werten fir
Max/Mi. Das '"Rauschen" in hdheren Frequenzen ist also unruhiger

als in Bereichen niedriger Frequenz. Das gilt fir den gesamten un-

tersuchten Zeitraum und in allen {iberstrichenen Abstandsbereichen.

VergréBert man die Mittelungsintervallingen, so sollte das Verhilt-
Nls Max/Mi anwachsen, denn mit zunehmenden Zeitschritten wird die
Wahrscheinlichkeit fir das Auftreten eines besonders hohen Spitzen-

eértes immer gréoBer. Irgendwann mufl das Verhdltnis einem konstanten
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wert zustreben, da die auftretenden Spektraldichten sicherlich
nicht unbegrenzt sind. Untersucht werden Mittelwertintervalle

pis zu cinem Tag. Fir den Bereich vom vorderen Rand der Kompres-
sionsregion bis zur abfallenden hinteren Flanke der Hochgeschwin-
digkeitsstrdme ergeben sich keine Anderungen gegeniiber den §-se-
kunden-Mittelwerten. Hier miissen also besonders ""herausragende”
gurze Emissionen sehr selten sein.

Im Bereich niedriger Geschwindigkeit und besonders an den hinte-
ren Flanken erreicht Max/Mi manchmal erheblich héhere Werte als
sie in Abbildung 20 vorkommen. Zum Beispiel trifft man im Fre-
quenzbereich um 7 Hz Werte fiir Max/Mi von bis zu 18 an. In hdheren
Frequenzen kdnnen sie sogar noch dariiber liegen. Diese hohen Werte
treten unregelmidfig und unsystematisch innerhalb der angegebenen
Gebiete auf. Weitere Untersuchungen zu diesem Thema finden sich im
nichsten Kapitel. Es gibt auch in einigen seltenen Fédllen Werte
Max/Mi > 30. Sie lassen sich jedoch eindeutig als Datenfehler iden-
tifizieren. Trotz aller Tests bei der Herstellung der Mittelwert-

binder miissen sie unerkannt durchgeschliipft sein.

Verkleinert man die Mittelungsintervallidnge, so mufl Max/Mi gegen 1
streben. Es zeigt sich jedoch, daB selbst bei der héchstmdéglichen
Zeitaufldsung von 1.125 Sekunden die Spitzenwerte immer noch ein
Vielfaches der Mittelwerte erreichen. Das Experiment ist so konz1i-
piert, daB die Spitzenwerte fir eine monochromatische Welle um v2Z
iiber den Mittelwerten liegen. In den Wellenfeldern mlissen also
grundsdtzlich stédrkere "Ausbriiche'" auf Zeitskalen unterhalb eilner
Sekunde enthalten sein. Das unterstiitzt die im Abschnitt 6.3 vor-

getragene Vermutung, dal die Verteilungsfunktionen des Sonnenwind-

plasmas sehr schnellen Anderungen unterworfen sind.

6.6 Einflup der Diskontinuitdten

Diskontinuititen im Sonnenwindplasma und die damit verbundenen
Stromschichten sind in zweierlei Hinsicht flr die Interpretation

der Daten interessant. Zum einen kdnnen sie die Ursache flr ver-

stirkte Anfachung oder Ddmpfung von Wellen sein, zum anderen sind

an den starken Cradienten der Plasmagrdhen Reflexionen zu erwar-
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gen. ES ist sogar denkbar, (ag die an Diskontinuititen durch In-
stabilitéFen entstehenden Fluktuationen das gesamte Spektraldich-
teniveau im betrachteten Frequenzbereich erzeugen. Weil alle in
Frage kommenden Wellen ip Plasma geddmpft werden, miissen die ge-
pessenen Spektraldichten bei Anndherung der Sonde an eine Diskon-

¢inuitdt ansteigen und auf gey Rickseite der Grenzschicht wieder
sbfallen.

parnstorf [1980] hat mit dep Messungen der Induktionsspulenmagne-
rometer auf beiden Helios-Sonden die nihere Umgebung einer grdfe-
ren Anzahl von Diskontinuititen untersucht. Er kam zu folgenden
grgebnissen: Die Anzahl der Diskontinuititen mit einer, meist
glockenfdrmigen, ErhShung der Spektraldichten liegt bei iiber 95%.
Dabei wird im Mittel das Doppelte des umgebenden Spektraldichte-
niveaus erreicht. Die berechneten Spektralexponenten der nahe der
Diskontinuitidten gemessenen Spektren stimmen mit dem in Abbildung
16 in dieser Arbeit ermittelten Héufigkeitsmaximum gut Uberein.
Unsymmetrische Spektraldichteverteilungen vor und hinter den Dis-
kontinuitdten sind selten. In einigen Fillen konnen auch Wellen-
form-Daten untersucht werden. Sie zeigen monochromatische, schwach
elliptisch polarisierte, rechtsdrehende Wellen. Barnstorf konnte
auch durch Vergleich der Messungen mit dem theoretischen Modell
von Huba u.a. [1978] Argumente fiir das Wirken der Hybrid-Driftin-
stabilitdt an einigen Magnetfeldgradienten finden.

Es ist also anzunehmen, dafBl die Plasmen an den Diskontinuititen im
Sonnenwind eine Quelle fiir die gemessenen Fluktuationen zwischen
der Profonen— und der Elektronengyrofrequenz sind. Im folgenden
soll nun untersucht werden, wie grofl der Anteil der von den Dis-
kontinuititen herkommenden Fluktuationen an den stidndig vorhande-
nen Spektraldichten ist. Als Stichprobe steht daflir eine- Datei von
Ereiéniszeiten der unter bestimmten Bedingungen erkannten Diskon-
tinuititen zur Verfiigung [siehe Barnstorf, 1980, Seite 26 ff.].

Zur Abschiatzung des gesuchten Anteils werden nun die Spektraldich-
ten der beiden untersten Frequenzkandle zweimal gemittelt. Beim
eérsten Mal werden alle Werte lber dem Elektronikrauschen herange-



ogen- Die zweite Mittelung eénthdlt nur die Menge der Werte aus-
erhalb einer Umgebung um die Ereigniszeit. Die Differenz der
lﬁammengehorlgen Mittelwerte in Prozent des ersten Mittelwertes

¢ibt ein Mal fir den gesuchten Anteil, bezogen auf die Mittelungs-
lange an. Varillert man nun die Mittelungslinge und die Intervall-
14ng¢€ um die DlSkont1HU1taten so 14Bt sich der EinfluR der Dis-

kontlnultaten auf das allgemeine Spektraldichteniveau abschdtzen.

pie Untersuchung zeigt zunichst einmal, daB Intervallingen von gros-
ser als 1 Minute vor und hinter der Ereigniszeit der Diskontinuitdt
nicht sinnvoll sind. AuBerhalb dieses Bereiches sind alle untersuch-
ten SpektraldichteerhShungen auf das umgebende Niveau abgesunken.
giner Minute entsprechen bei mittleren Sonnenwindverhdltnissen bei

1 AE (Vp = 450 km/s, Tp = 1.5 . 10° K, F = 5y) einer Linge von 26
protonengyroradien und bei entsprechenden Verhdltnissen bei 0.3 AE
(Vp = 450 km/s, Tp = 1.5 . 10° K, F = 30vy) einer Linge von 160 Pro-
tonengyroradien. Den Bereich, in dem sich die Spektraldichten an

den Diskontinuitdten eindeutig vom umgebenden Niveau abheben, muB
man also innerhalb der angegebenen Abstinde um die Grenzschichten
suchen. Aus diesen Griinden ist auch der Anteil der Spektraldichten
in der Ndhe von Diskontinuitdten, gemessen mit groBen Mittelwerten,
gering. Fir 1-Stunden-Mittelwerte gerit er kaum einmal {iber 5%,
selbst wenn 5 bis 7 Diskontinuitidten innerhalb des Stundeninterval-
les identifiziert werden. Im Mittel bleibt er hier unter 1%. In
10-Minuten-Mittelwerten dagegen kann eine einzige Diskontinuitit
einen Anteil von 30% erreichen. Jedoch werden auch hier im Mittel

nur Werte zwischen 5% und 10% gefunden.

Es muB allerdings erwihnt werden, daB mit dem Suchalgorithmus
sicherlich nicht alle vorhandenen Diskontinuititen im Plasma ge-
ﬂmdep worden sind. Auflerdem beschrdnkt sich Barnstorf bei der Er-
Stellung der Datei auf Diskontinuititen, die bestimmte Sprunggrds-
éN nicht unterschreiten. Trotzdem ist es nach den oben genannten
Ergebnissen schwer vorstellbar, daBl die gemessenen Spektraldichten
“UsschlieRflich auf Instabilitdten an Diskontinuititen zuruckzufih-
renSind es sei denn, man erkldrt schon sehr kleine Anderunoen im

Plasma Zu diskontinuierlichen Ubergidngen.



7. EiE,B?lationen zwischen schnellen magnetischen Fluktuationen

und speziellen Bereichen im Sonnenwindplasma

Es 1st bereits angeklungen, daf die dynamischen Strukturen im
gonnenwindplasma sich deutlich in den Phidnomenen der wellenfelder
im Bereich zwischen der Protonengyrofrequenz und der Elektronen-
gyrofrequenz niederschlagen. Die Energiefliisse und die Spektral-
jichten zeigen im Mittel hdhere Werte in den Hochgeschwindigkeits-
stromen. Trotzdem existiert keine Korrelation zwischen der Massen-
geSChWindigKEit des Plasmas, hier repridsentiert durch die Proto-
nengeschwindigkeit, und den Parametern der Fluktuationen. Wenn man
jedoch das Sonnenwindplasma ganz grob in zwei Sorten einteilt, 1in
das Plasma der Hochgeschwindigkeitsstréme und das Plasma des Be-
reiches niedriger Geschwindigkeit, so ist die Protonengeschwindig-
keit die kennzeichnende GrdRe fiir die Sorte Plasma, in der eine

Sonde sich gerade befindet.

In diesem Kapitel sollen die unterschiedlichen Merkmale der Wellen-
felder in den Sonnenwindbereichen und an deren Ubergdngen heraus-
gearbeitet werden. Den Ubergidngen wird besondere Aufmerksamkeit
geschenkt, denn dort sind sehr turbulente Vorgdnge zu vermuten.

Man kann also viel freie Energie zum Antrieb von Instabilitédten
erwarten. In den beiden letzten Abschnitten dieses Kapitels wer-
den die in diesen Bereichen auftretenden besonderen Spektren ana-

lysiert.

7.1 Wellenfelder an Hochgeschwindigkeitsstrdmen

Der zeitliche charakteristische Verlauf einiger Plasmagrd6fen an
und in Hochgeschwindigkeitsstrdmen ist bereits in Abschnitt 3.2
diskutiert worden. Die entsprechenden Parameter findet man in Ab-
bildung 21. Gezeigt wird ein Strom aus dem Bereich nahe der Erd-
bahn. Alle Skalen, bis auf die der Protonengeschwindigkeit, sind
logarithmisch. Die Gesamtenergie W ist nach Gleichung (5.4) be-
rechnet worden. Die Werte oberhalb des Hdufigkeitsnaximums fir die

Zugehdrige Sonnenrotation, W = 5 » 10_1'erg/cmJ (siehe Abb. 16)
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Abb. 21: 10-Minuten-Mittelwerte der Wellenfelder und einiger

Plasmaparameter nahe 1 AE. Die Kdsten zeigen von unten
nach oben: statisches Magnetfeld F, Protonendichte N

]

Protonentemperatur Tp, Protonengeschwindigkeit V_, Ge-

samtenergie der magnetischen Fluktuationen W (die Werte
oberhalb 5 - 10_17erg/cm3 sind durch ausgezogene Linien
bis zu dieser Grenze betont). SP.IND. ist der Spektral-
exponent o, ermittelt nach Gleichung (5.2). Dariiber be-
finden sich die Spektraldichten VP, der 4 Frequen:zka-
nile im Rereich zwischen 4.5 Hz und 100 Hz. Sie sind am

rechten Rand durch ihre Mittenfrequenzen gekennzeichnet.,



renze betont. Der

3 nt i :
(p?ne 1St nach der ip Abschnitt 5.3 beschriebenen Me-
chode deT linearen Regression berechnet

jbt er nur in grober Néherung die For
gestellt durch einen Strj

Wie bereits diskutiert,
m des Spektrums wieder. DaT-

wie €r aus den 8‘Sekunden—Mittelwert—Spektren innerhalb des jewel-
jigen 10-Minuten-Intervalles €rmittelt worden ist.
pei dem das Spektrum waagerecht verliuft,
te Linie angedeutet.

Der Wert a = O,
ist durch die gestrichel-

per Hochgeschwindigkeitsstyon beginnt in der Nacht zum 17. Dezem-

ber. Besonders scharf ausgeprédgt ist in diesem Fall die Grenze
;wischen dem kOmprimierten,kalten Plasma auf der einen Seite und

dem dinnen, heifien Plasma auf der anderen Seite. Symmetrisch um die-

se Grenzschicht liegen die h&chsten Energiedichten und die hochsten

spektraldichten, die in dem gesamten hier gezeigten Zeitintervall

noch weit in der Kompressionsregion, findet sich
ebenfalls ein Amplitudenmaximum. Die starken Variationen des Spek-
tralexponenten in dieser Zone zeigen, daB hier die Spektren hdufig
nicht monoton abfallen. Nach den ausgeprdgten W
direkt um die Grenzschicht

auftreten. Zuvor,

ellenverstidrkungen
gibt es einen breiten Bereich von er-
hohten Amplituden bis hinauf zum Geschwindigkeitsplateau des Stro-

mes. Er ist besonders in den Energiedichten deutlich. Das Maximum
aus der Grenzzone wird aber nicht mehr erreicht. Die Amplituden
bleiben bis zum 21. Dezember relativ hoch. Danach werden die Spek-
tren zunehmend schmaler, die Energie- und Spektraldichten verrin-
gern sich und am 25. Dezember ist wieder ein Gebiet niedriger Son-
neDWiﬁdgeschWindigkeit erreicht. Man beachte den zeitlichen Ver-
lauf der Spektraldichten. Von der Kompressionsregion bis {iber das
Hochgeschwindigkeitsplateau zeigen sie wenig kleinrdumige Varia-
tionen. Auch der Spektralindex von Spektrum zu Spektrum schwankt
¥enig. Mit dem Abfall der Protonengeschwindigkeit wird es wesent-
lich unruhiger. Besonders auffallend sind die "Spitzen" in den Fre-
qUenzkanilen um 15 und 32 Hz. Es handelt sich hier um einzelne

Schar¢f gegeneinander abgegrenzte Emissionen von mehreren Minuten
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per charakterisierte Spektraldichteverlauf der schnellen magneti-

schen Fluktuationen widhrend des Durchzuges eines Hochgeschwindig-

keitsstromes ist typisch. Er 144t sich an jedem, im Untersuchungs-
eitraum vorkommenden, Stronm nachweisen. Nihern sich die Sonden
dem perihel, so folgen die Hochgeschwindigkeitsstrﬁme enger auf-
einander. Alle Strukturen sind mehr "zusammengedriickt'. Trotzdem
jassen sich die einzelnen Stromphasen anhand der spektraldichten
sicher identifizieren. Abbildung 22 zeigt in der selben Form wie
die vorige Abbildung einen Hochgeschwindigkeitsstrom bei 0.3 AE.
pas Perihel der Sonde ist am 15.3. 9.00 Uhr. Symmetrisch um die
Grenzschicht vom kalten zum heiBen Plasma finden sich wieder die
héchsten Spektral- und Energiedichten. Davor sieht man ebenfalls
ein ausgeprdgtes, nicht ganz so hohes, Maximum. Wihrend des gesam-
ten Stromes bleiben die Spektraldichten relativ hoch, um dann mit

der Abschwdchung des Stromes ebenfalls abzuklingen.

Man kann also festhalten, die magnetischen Fluktuationen zeigen
wihrend eines Hochgeschwindigkeitsstromes typische Merkmale:

- héchste Amplituden und starke Verbreiterung der Spektren

in der Kompressionsregion und um die Ubergangsschicht
- hohe Amplituden wé&hrend der Hochgeschwindigkeitsphase
- abklingende Amplituden am Ende eines Stromes.

Wie erwartet zeigen die turbulentesten Plasmaregionen die groB-
ten Wellenenergiedichten. Aber auch im Hochgeschwindigkeitsstrom
bewegt sich das Plasma keineswegs mit konstanter Geschwindigkeit.
Schwankungen von iiber 10% im 40.5-Sekunden-Intervall sind keine
Seltenheit.

Charakteristisch sind vor allen Dingen die ''glatten" zeitlichen
Verldaufe der Spektren und die geringen Variationen in den Spek-
tralexponenten. Das soll in den ndchsten drei Abbildungen deut-

lich gemacht werden.

Abbildung 23 zeigt eine dreidimensionale, logarithmische Darstel-
lung der Spektren. Die Zeit lduft von vorn nach hinten. Man
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schaut in diesem, wie auch in allen folgenden Bildern dieser ATT,
con rechts vorn und schrig von oben auf das Gebilde. Bis zum 7.2.
2iBt das Experiment fast nur Elektronikrauschen. Bei Beginn der
ompressionszone steigen die Spektren steil an und dehnen sich

,u hoheren Frequenzen aus. Nach der Kompressionsregion fallen

die spektraldichten leicht zuriick, die Spektren zeigen abeT weiter-
hin einen glatten Verlauf. Der Einschnitt am 8.2. von 7.30 bis

g.30 Uht markiert eine Datenliicke. Die Spektren bleiben wdhrend
des gesamten Stromes so,

pie Abbildung 24 zeigt im Gegensatz zum vorigen Bild 10-Minuten-
wittelwerte, jetzt fiir den Anfang eines Hochgeschwindigkeitsstro-
mes bei 0.4 AE. Wegen der gréferen Nihe zur Sonne steigen die
spektraldichten wesentlich stirker an. Trotzdem sind auch hier

nur glatt abfallende Spektren und keine Strukturen zu erkennen.

Nyur die, jetzt gut aufgeldsten, zwei Maxima in der Kompressions-
zone fallen aus der Monotonie heraus. Dasselbe gilt fir Abbildung
25. Hier wird ein Gebiet direkt auf dem Hochgeschwindigkeitsplateau
eines Stromes,kurz nach dem Perihel von Helios 2, gezeigt. Die
Spektraldichten sind hoch, die Spektren fallen gerade ab und zeigen

in ihrem zeitlichen Verlauf keine Variationen.

Ganz anders sehen die Spektren hdufig an den riickwdrtigen Flanken
der Hochgeschwindigkeitsstrtme und im Bereich niedriger Geschwin-
digkeit aus. Abbildung 26 zeigt das Gebiet fir den Strom aus Ab-
bildung 21. Die charakteristischen '"Spitzen' an seiner Flanke wur-
den bereits erwihnt. In der dreidimensionalen Darstellung finden
sie sich als scharfe Erhebungen liber einem Hintergrund von glatten,
niedrigen Spektren. Sie heben sich nicht nur um eine GrdRenordnung
und mehr ab, sie fallen auch, entsprechend den "Spitzen', hdufig
nicht monoton ab. Man findet sie fast in allen Bereichen niedriger
Geschwindigkeiten und besonders in der Nihe von Hochgeschwindig-

keitsstromen.

Gehen wir noch einmal zuriick zu Abbildung 22. Dort ist der Berei:zh

Nniedriger Geschwindigkeit vor dem Hochgeschwindigkeitsstrom vom
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Abb. 26: Dreidimensionale s
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Flanke des llochgeschwindigkeitsstromes von Abbildung 21. Sonst wie Abb. 25.

Bwe..

/



9.5. bis zum 13.3. abgebildet. Hier sind die steilen kurzen An-

stiege in den Spektraldichten und die "Spitzen'" sehr deutlich.
Hinter dem Strom, etwa ip Gebiet vom 18,3. bis zum 20.3., findet
man Sie aber nur ganz selten. Hier ist der Verlauf der Spektral-
dichten fast so glatt wie in der Hochgeschwindigkeitsphase. Die
mogliche Erkldrung wird ip ndchsten Abschnitt geliefert.

Ein wichtiges Ergebnis dieses Abschnittes ist die grundlegend an-
dere Entwicklung der Spektren in den zwei verschiedenen Plasmage-
bieten des Sonnenwindes. Wahrend der Hochgeschwindigkeitsphase

Sehr stabile Verh4ltnisse im Plasma. Die schnellen ma-
Fluktuationen haben permanent hohe Amplituden.'Starke
mit der Zeit gibt es nur in der Nihe des Uberganges vom
heiflen Plasma. Im Bereich niedriger Geschwindigkeit zei-
gen die groflen Variationen in den Spektraldichten von Spektrum zu
Spektrum sehr unruhige Bedingungen an. Daher erscheint unter dem

findet man
gnetischen
Anderungen

kalten zum

Aspekt der schnellen Fluktuationen der Begriff des ''ruhigen Sonnen-
windes', wie er fiir diesen Bereich in der Anfangsphase der inter-
planetaren Erkundungen gepridgt wurde, als nicht zutreffend.

7.2 Kurzfristige Amplitudenverstidrkungen im Bereich von
Sektoriibergidngen

Die Sektorstruktur des interplanetaren Magnetfeldes ist eng mit

der Stromstruktur des Sonnenwindes verknlipft. Hochgeschwindigkeits-
strome Uber einen Sektorilibergang hinaus werden nicht beobachtet.
Meistens beginnt ein Hochgeschwindigkeitsstrom nach einem Sektor-
tbergang und endet direkt vor dem nédchsten. Klein und Burlaga

[1980] stellten fest, daR die Sektorgrenzen bei 1 AE oftmals mit
den Grenzschichten zwischen kaltem und heifRem Plasma zusammenfal-
len oder zumindest in deren Ndhe liegen. Behannon u.a. [1981] konn-
ten.dies im wesentlichen auch flir den gesamten, mit den Helios-Son-
den {iberstrichenen Bereich bestdtigen. Jedoch zeigte Neubauer [1978]
anhand von E2-Messungen mit Helios 1, daf es wdhrend des hier inte-

ressierenden Untersuchungszeitraumes neben zwei grofen, langlebigen



magnet15Chen Sektoren nmit klaren Polarititswechseln an den Gren-

sen, eine Region gibt,

gen mehrmals wechseln. Die Plasmaparameter, gemessen mit El,
seigen in diesem Bereich keine klare Stromstruktur und nur nie-
drige Somnenwindgeschwindigkeiten. Behannon u.a. [1981] unter-
suchten die Stromschicht an dep Sektoriibergingen und fanden
schichtdicken, die signifikant dicker waren als andere im Sonnen-
wind beobachtbare Stromschichten. Helios 1 durchquert diese

schichten innerhalb von 1 bis 4 Minuten. Die Schichtdicken errei-
chen meistens Stdrken um 3

in der die Polarititen innerhalb von Ta-

104km. Die Mehrfachiibergidnge 1in man-
chen Bereichen erkldrten sie mit starken Fluktuationen der Strom-
schicht. Abbildung 27a zeigt ihre Vorstellungen. Die Stromschicht
ist nicht nur gegen die Ekliptik geneigt, sondern zeigt auch
kleinrdumige "Riffel" oder wellenférmige Bewegungen. Abbildung 27D
erkldrt das Auftreten von Mehrfachiibergidngen bei den Helios-Son-
den. Helios 1 gerdt bei entsprechender Neigung der 'geriffelten"

Stromschicht gegen die Bahnebene &fter von einem Sektor in den
anderen.

Mit denen von Behannon zur Verfiigung gestellten Zeiten filir die
Grenzschichtdurchgédnge kdénnen nun die schnellen magnetischen Fluk-
tuationen an diesen Schichten untersucht werden. Zundchst f&llt
auf, daf in Bereichen mit Sektoriibergingen nach Hochgeschwindig-
keitsstrdmen in allen Fdllen die kurzfristigen, sehr starken Am-
plitudenerhéhungen und die '"Spitzen'" in den Spektraldichten auf-
treten. In Abbildung 21 bzw. 26 wurde dafiir bereits ein Beispiel
gezeigt. Es finden sich dort wdhrend des 25. Dezembers 3 Sektor-
iberginge. Die besonders deutlichen "Spitzen'" treten aber nicht
direkt an den Grenzschichten auf! Dennoch sind sie kein allgemei-
nes Phinomen in abklingenden HochgeschwindigkeitsstrOmen oder in
Bereichen niedriger Geschwindigkeit. Es mufl vielmehr ein Zusammen-
hang mit den Sektorgrenzschichten bestehen. Das kann in Abbildung
22 gezeigt werden. Anfang Midrz passiert Helios 1 zweimal die Strom-
schicht., Hier kénnen die charakteristischen '"Spitzen'" und Amplitu-

dEDVErstérkungen wihrend mehrerer Tage sehr hdufig beobachtet wer-
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den. Die Werte fir den Spektralindex variieren sehr stark, beson-
dJers in Richtung flacherer Spektren, weil hier viele Spektren mit
nichtmonotonem Abfall auftreten. Mitte Mirz, nach dem Durchgang
des Hochgeschwindigkeitsstromes, fehlen die "Spitzen" fast ganz.
Aber hier gibt es auch keine Sektorgrenzen. Der Zusammenhang von
kurzfristigen Amplitudenverstirkungen bzw. "Spitzen' und Sektor-

ibergdngen 140t sich fir alle im Untersuchungszeitraum vorkommen-
den Fdlle nachweisen.

Fiir Sektorlbergidnge, auf die der Anstieg zu einem Hochgeschwindig-
keitsstrom folgt, erscheint der Zusammenhang zundchst nicht in al-
len Fédllen gegeben. Doch hier iberlagern hiufig die breiten Ampli-
tudenverstdrkungen alle Einzelheiten. Mit der dreidimensionalen
Darstellung lassen sich die gesuchten Charakteristika aber eben-
falls nachweisen. Abbildung 28 zeigt den Bereich nach der Grenz-
schicht und im Anstieg zu einem schwachen Hochgeschwindigkeits-
strom. Der Sektorlibergang ereignet sich um 10.00 Uhr. In diesem
Beispiel kann man die steilen Erhthungen in den Spektraldichten
und die nicht monoton abfallenden Spektren hiufig finden. Jedoch
gilt auch hier wie in allen anderen untersuchten Fidllen, daf un-

mittelbar an der Grenzschicht keine auRergewdhnlichen Ereignisse
in den Spektraldichten vorkommen.

Will man an der Stromschicht zwischen den interplanetaren Magnet-
feldvektoren als einer Quelle fiir die gemessenen Fluktuationen
festhalten, so muf die Annahme ausschlieBlich lokaler Erzeugung
dieser Wellen nach diesen Ergebnissen fallengelassen werden.
Jedenfalls, wenn man unter lokaler Erzeugung die Erzeugung am Ort
der Messung versteht. Wellen, die an der Stromschicht entstehen,
milBten sich ausbreiten und wiirden méglicherweise auch an der
Schicht reflektiert oder gebiindelt. Es hinge dann von den Plasma-
bedingungen zwischen Sonde und der Quelle und von deren Abstand
zueinander ab, ob die Emissionen gemessen werden oder nicht.

In Zeiten, in denen die Sonde innerhalb kurzer Zeit mehrmals den
Sektor wechselt, wie in Abbildung 27b skizziert, werden die charak-
teristischen kurzen Emissionen folglich besonders hdufig sein. Ab-

bildung 29 zeigt die Zeit Ende Januar 1975.
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Abb. 29: 10-Minuten-Mittelwerte der Spektraldichten und einiger Plasmaparameter
wihrend eines Bahnabschnittes nahe der Sektorgrenzschicht. Die Grenz-
schichtdurchginge sind durch senkrechte Striche markiert. Zur Defini-

tion der Parameter siehe Abbildung 21.



[n den Plasmaparametern sind die eindeutig identifizierbaren
Gren25ChiChtdurChgﬁnge durch senkrechte Striche markiert. Einige
purchgdnge folgen so dicht aufeinander, daf sie sich in der ver-
vendeten Zeitaufldsung nur als dickere Balken darstellen lassen.
yie erwartet finden sich im Bereich vom 20.1. bis zum 29.1. die
typischen Amplitudenverstérkungen. Man kann sie jedoch meistens
keinem speziellen Durchgang zuordnen. Eine Ausnahme bilden die

s purchgdnge am Anfang des 28.1..Hier finden sich ausgeprdgte ET-
hohungen in den Fluktuationen direkt an den Grenzschichten. Die

in ihrer Ausprdgung ganz Hhnlichen Spektraldichteerhdhungen am
24.1. liegen dagegen mehrere Stunden weit von dem nidchsten Grenz-
schichtdurchgang entfernt. Die vielen scharfen, iiber den gesamten
Jeitraum verteilten "Spitzen" deuten auf "Verwerfungen' oder Fluk-
tuationen der Grenzschicht, nicht nur in Zeitintervallen von Tagen
oder Stunden hin. Es miissen noch sehr viel kiirzere Intervalle vor-
kommen. Die Grenzschicht bleibt innerhalb dieses Zeitraumes immeT
mehr oder weniger nahe der Helios-Bahn. Erwdhnenswert ist noch,
daB die 1in dieser Zeitaufldsung schwer erkennbaren "Einbriiche"

im Magnetfeld ebenfalls keine Korrelation mit den gemessenen Spek-
traldichten zeigen.

Zzusammengefalt gilt: Die unmittelbare Nihe der Stromschicht zwi-
schen zwei Sektoren 146t sich mit den speziellen Erhdhungen der
Spektraldichten sicher feststellen. Man kann die Schicht also auch
dann erkennen, wenn keine Durchgidnge der Sonde stattfinden. Damit
muf man die Annahme der ausschlieflich lokalen Erzeugung von schnel-
len magnetischen Fluktuationen allerdings einschrdnken. Die Wellen-
felder kénnen sich, zumindest unter speziellen Bedingungen, an den

Sektorgrenzen auch weiter ausbreiten.

7.3 Spektren mit "monochromatischen" Anteilen

Dieser Abschnitt beschdftigt sich mit den nicht-monoton abfallen-
den Spektren in der niheren und weiteren Umgebung um die Sektor-
Uberginge der Sonden. Der Ausdruck 'monochromatisch" ist hier nur



in Rahmen der Frequenzauflssung des Induktionsspulenexperimentes

” bezieht sich auf die eindeutigen, starken
SpektraldlChteVGTStéTkungen In einzelnen Frequenzkandlen, wie
gie zum Beispiel in Abbildung 28 um

-u verstehen. Er

14.15 Uhr zu erkennen sind.

jnwiewelt e€s sich hier tatsichlich up Amplitudenverstdrkungen 1in

jiskreten Wellenfrequenzen handelt, kann hier nicht untersucht

werden. Jedoch hat Barnstorf [1980] bei seinen Untersuchungen an

Wellenformdaten von E4 héufig monochromatische Wellenziige gefun-
den.

pie Abbildungen 28, 30 und 31 zeigen eine Auswahl von ''monochroma-

tischen' Spektren aus der hier untersuchten Gesamtzahl von Spektren
dieser Art. Die hervorgehobenen Zeitmarken geben die Stellen an, an
denen die Werte fir Tabelle 4 (siehe unten) ermittelt worden sind.
Das Ereignis um 22.05 Uhr in Abbildung 31 ist allerdings durch einen
patenfehler verursacht worden. Die Analyse der Gesamtzahl von unter-
suchten Spektren flhrt zu folgenden Ergebnissen:

Es handelt sich um Amplitudenverstidrkungen von einigen Minuten Dau-
er, die sich meist um mehr als eine GrdoBenordnung von den umgeben-
den Amplituden abheben. In den Frequenzkanilen oberhalb von 10 Hz
werden mit ihnen die hdchsten Spektraldichten im gesamten Unter-
suchungszeitraum gefunden. Sie befinden sich alle in der Umgebung
von Sektorlibergdngen. Mit Anniherung an die Sonne wandern die ''mono-
chromatischen'" Anteile zu htheren Frequenzen. Man kann dies in den
Abbildungen 30 und 31 gut vergleichen. Die Spektren in Abbildung 30
stammen aus einer Distanz von 0.9 AE. Thre "monochromatischen' An-
teile liegen im Bereich von 10 bis 22 Hz bei dem Ereignis um 3.30
Uhr und von 10 bis 47 Hz bei dem Ereignis um 4.44 Uhr und den fol-
genden. Die Spektren in Abbildung 31 haben ihre "monochromatischen'
Anteile im Frequenzbereich ab 47 Hz bis zu 470 Hz.

Es dréngt sich bei der Untersuchung ein Vergleich mit den bei Barn-
Storf [1980] beschriebenen '"Bandenspektren' auf. Direkt an Diskon-

tinuititen im Sonnenwindplasma fand er diese Spektren mit ebenfalls
Nicht-monotonem Abfall. Sie hatten aber nur eine Lebensdauer im Se-

Kundenbereich. Hier erstrecken sich die "monochromatischen'" Spek-
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ren meist Uber mehrere Minuten, Sollten in beiden gErscheinungsfor-
dleselbe“ Erzeugungsmechanismen zu Grunde liegen, nur mit dem
ljteTSChled dal die Strdme in den Sektorgrenzen in gtirke und AuUS~
1ah wesentlich grdéfer sind? Die '"monochromatischen' Spektren liegen
benfalls nur selten in unmittelbarer Nihe von Diskontinuitdten im

gnetfeld In Tabelle 4 sind in der Spalte ''Disk' die pille mit "+"
kontlnul-

Ma
gekennzelChnet in deren unmittelbarer Nihe eine solche Dis

tdt auftritt. Nur bel Nummer 3 fallen die Ereignisse nahezlu zusam-

men -

Auerdem sind in Tabelle 4 die Mittenfrequenzen £ der "monochroma-
rischen" Frequenzanteile aufgelistet. Die angegebene Zeit stimmt
nit den Markierungen in den Abbildungen 28, 30 und 31 iiberein. FUT
gie folgenden Gréflen werden 1-Stunden-Mittelwerte benutzt, in dert
Hoffnung, damit auch das Umfeld um die interessierenden Spektren
cinbeziehen zu kdnnen. GroBie Anderungen in den verwendeten Parame-
tern Magnetfeldbetrag F, Protonendichte N_ und Protonengeschwindig-
keit Vp treten innerhalb der Stundenintervalle ohnehin nicht auf.
pie lokale untere Hybridfrequenz f . ist nach Gleichung (4.9) unter
vernachldssigung der Alphateilchen berechnet. Die nachfolgenden Pa-
rameter gelten nur fiir bestimmte Annahmen. Sie sollen jetzt erldu-

tert werden.

Bei der Suche nach einer besonderen Frequenz im Bereich zwischen
der Protonen- und der Elektronengyrofrequenz dridngt sich die lokale
untere Hybridfrequenz auf. Sie besitzt die geforderte Abhdngigkeit
vom Abstand zur Sonne. Es soll angenommen werden, es handele sich
bei den Wellen um nahe an fLHR erzeugten Whistlermode-Wellen. Ihre
Ausbreitungsrichtung sei parallel zum interplanetaren Magnetfeld.
Diese Wellen werden natiirlich dopplerverschoben. Die Dopplerver-
schiebung hdngt unter anderem vom interplanetaren Magnetfeldvektor
und dem Sonnenwindgeschwindigkeitsvektor (hier reprdsentiert durch
den Protonengeschwindigkeitsvektor) gemdf Gleichung (4.12) ab. Die
GroRe cos f ist daher aus dem entsprechenden Skalarprodukt berech-
Net. Der nichste Parameter, fM/fLHR’ ergibt sich einfach aus den
VoTher angegebenen GrdBen. Man kann nun die obige Annahme an dem
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NT. Datum Zeit Disk mz mrzw |cos 8] mz\mr:w D1 D2 | Sektoriiberginge
[h. min.] [Hz] [Hz] [h. min]

1 25175 14.15 - 15 7.4 0.61 2.0 1.6 1.2 10.00

2 25.1.75 14.45 - 32 7.0 0.95 4.6 3.8 {1.3

3 Te2«75 3.30 + 15 4.2 0.73 5.6 3.6 [ 1.1 3.57/5.47

4 7.2.75 3.47 - 15 4.3 0.87 3.5 2+9 1.2

5 12.3.75 14 .25 - 147 22.6 0.89 6.5 6.2 0.7 15.20/15.40

6 12.3.75 15.25 - 68 21 .2 0.80 Ha2 2.7 |0.7

Tabelle 4: Vergleich einiger Parameter

aus bestimmten Gebieten mit driftenden Frequenzan-

teilen. Die Parameter D1, D2 gelten nur unter bestimmten Voraussetzungen. Sie

werden im Text definiert.
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Vcrgleich der zwel folgenden Parameter testen. D1 wird berechnet

AuS £/ FLHR und cos B, wobei die Frequenzen "hinaufgeschoben”

erden sollen (siehe Gleichung (4.13)).
W

I UL
bl [cos B] = &
on

p2 dagegen wird direkt aus der Messung der Sonnenwindgeschwindig-
keit, dem statischen Magnetfeld und der Protonendichte bestimmt
nit Gleichung (4.10).

Vp
D2 =
Vph(G = 0,w =

W1 HR)

7um Vergleich der beiden Parameter muB man einbeziehen, da durch
die Festlegung der Frequenz innerhalb der Frequenzkandle auf die
entsprechenden Mittenfrequenzen der Fehler bei fM maximal 1.5 be-
tragen kann. Damit zeigen sich in der Tabelle nur beil Nr. 1 und
Nr. 4 miteinander vertrdgliche Werte. Hier kdénnen also Whistler-
mode-Wellen nahe fLHR in paralleler Ausbreitung zum statischen
Magnetfeld die Ursache der '"monochromatischen'" Anteile in den ge-
messenen Spektren sein. Will man fiir die anderen Fdlle ebenfalls
Whistlermode-Wellen nahe fLHR verantwortlich machen, so mull Aus-
breitung unter gréfBeren Winkeln zum statischen Magnetfeld angenom-
men werden. Dann aber wdchst flr © gegen 90° der Brechungsindex n
gegen Unendlich und mit der dritten Zeile in (4.1) gilt der Grenz-

wert:
lim Ez ) cos O sin ©
! 0 == = lim = =0
0~+90 E
X P . 2
. — - sin 0O
n

Das heift, fir groBere Winkel © liegt die elektrische Feldkompo-
Ménte nahezu parallel zu k. Nach den Maxwellschen Gleichungen ist:



AlsO wird man an der unteren Hybridfrequenz fiir grofe Winkel O

geine nennenswerten magnetischen Komponenten in den whistlermode-
1len erwarten.

we
7umlndeSt die in den Fdllen 2,3,5,6 beobachteten "monochromati-
cchen" Anteile kdnnen daher nur in eng begrenzten Frequenz berei-
chen oberhalb der unteren Hybridfrequenz durch eine Whistlermode-
[nstabilitdt erzeugt worden sein. Die in Abschnitt 6.3 beschrie-

pene Hybridinstabilitédt kommt ebenfalls als Ursache fiir die beob-
achteten Phdnomene in Frage,

7.4 Frequenzdriften in "monochromatischen'" Frequenzanteilen

per letzte Abschnitt dieses Kapitels soll sich mit einem Sonder-
fall der nicht-monoton abfallenden Spektren befassen. Wihrend man
die Spektren mit "monochromatischen'" Anteilen in der N&he der Sek-
toriibergidnge relativ h#dufig findet, konnten von den hier diskutier-
ten Ereignissen insgesamt nur drei im Untersuchungszeitraum von
Helios 1 gefunden werden. Ihr Charakteristikum ist eine merkliche
Frequenzverschiebung mit der Zeit. Dieses Phé&nomen ist aus Wellen-
messungen innerhalb der Magnetosphidre der Erde bekannt. Bisher

konnte es im interplanetaren Raum aber noch nicht beobachtet wer-
den.

Die Frequenzdriften kommen nur in Ereignissen vor, die sich im Ge-
gensatz zu den bisher betrachteten '"'monochromatischen'" Spektren
nicht {iber Minuten, sondern iiber mehrere Stunden hinziehen. Deshalb
kann man homogene Verh#ltnisse in allen Plasmaparametern nicht er-
warten, Wihrend der Ereignisse werden Diskontinuitdten und "Ein-
briiche" im statischen Magnetfeld beobachtet. Die Amplitudenerhdhun-
gen sind wahrscheinlich deshalb innerhalb der Zeit stark struktu-
riert, Sie zeigen innerhalb eines Frequenzkanals Schwankungen liber
8rdlere Spektraldichtebereiche. Manchmal fallen sie zwischendurch
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génzlich in sich zusammen. Abbildung 32 soll hier zuT [1lustrar”

¢jon dienen. Die Spektren sind in der zu dieser Zeit héchs?-
sglichen Zeitaufl8sung von 75 Sekunden dargestellt- pas Ereig-
qis beginnt um ca. 4.45 Uhr im Frequenzbereich von 22 bis 47 Hz
und verlagert sich mit der Zeit immer mehr in den Bereich von

47 bis 100 Hz. Dabei schwanken die Spektraldichten der "'monochro-
natischen' Anteile stark auf und ab. 7wischendurch gibt €S Spek-
cren, die fast gerade abfallen. Betrachtet man die Amplitudenver-
stdrkungen aber im Vergleich mit den Spektren aus den Stunden VOT~
her und hinterher, so muf man die Emissionen als jnsgesamt zusam~
menhdngend ansehen. Alle drei Ereignisse stammen aus zeitinterval-
jen in der Ndhe von registrierten Sektordurchgdngen, aber kein ET-

eignis fdllt direkt mit einem Durchgang zusammen.

pas Ereignis in Abbildung 32 ist um 4.30 Uhr noch nicht zu Ende.
Abbildung 33 zeigt die gesamte Entwicklung in einer Darstellung
mit 10-Minuten-Mittelwerten. Diese Zeitaufldsung gibt 1in diesem
Fall ein bedeutend klareres Bild. Die Abbildung 34 zeigt das zwel-
te Ereignis dieser Art. Hier driften die Frequenzen in umgekehrter
Richtung. Die Emissionen beginnen um 14.10 Uhr im Bereich von 47
bis 100 Hz und enden nach 18.10 Uhr zwischen 22 und 47 Hz. Im
dritten Ereignis, gezeigt in Abbildung 35, driften die Frequenzen
wieder zu groReren Werten. Es beginnt bei 22 bis 47 Hz und endet
mit fiir diesen Abstand von der Sonne ganz auBergewShnlich hohen

Spektraldichten im Frequenzbereich zwischen 47 und 100 Hz.

Die Ursache dieser Frequenzdriften findet sich in den zugehdrigen
Plasma- und Magnetfelddaten. Es werden wieder, wie im vorigen Ab-
schnitt, 1-Stunden-Mittelwerte berechnet. Sie sind in Tabelle 5
aufgelistet. Die Grdflen ¢F und eF sind die Winkel der Komponenten
des Magnetfeldvektors vom Betrage F im solar-ekliptischen Koordi-
natensystem. Jedes Ereignis ist durch zwei Zeitabschnitte repri-
sentiert. Sie werden in zeitlicher Reihenfolge mit a und b be-
zeichnet. Vergleicht man die Anderungen der Protonengeschwindig-
keit, der Protonendichte und der Protonentemperatur zwischen a

und b, so fZ1llt nur das Ereignis 3 mit relativ groBen Unterschie-
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400-Sekunden-Spektren mit einer Drift zu kleineren Frequenzen.
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jen aus dem Rahmen. 1p den beiden

) ) anderen sind die Differenzen
gering. Sehr deutlich inp allen Ere

ignissen ist aber die ausge-
gnetfeldvektors. Betrachtet
Darstellung, so sieht man in

Fdllen ej '
allen 1ne relativ glatte Drehung des Magnetfeldes {ber

die Stunden von a nach p.

Es liegt daher nahe, fir die Frequenzdriften eine unterschiedli-

-he Dopplerverschlebung der auftretenden Emissionen anzunehmen.

panach werden hier Wellen, fiir die im Ruhsystem alle der gleiche

Frequenzbereich gemessen wirde, allein durch die Bewegung des Ma-
gnetfeldvektors um unterschiedliche Werte verschoben. Die Ursache
der Wellen muBl daher immer die gleiche Orientierung zum Magnetfeld
einhalten, denn der Sonnenwindgeschwindigkeitsvektor indert sich

in allen 3 Ereignissen nicht und die Phasengeschwindigkeit der Wel-
le sollte zumindest in den Ereignissen 1 und 2 dem Betrage nach
ebenfalls konstant sein. Sind diese Schliisse richtig, so muB fir

die Frequenzverschiebung Af das Cesetz gelten (siehe Gleichung

(4.13)):

f -V
Af = L SW_ . A cos B oder __Af
Vph(mo,eo) A cos B

= konst.

Leider kann die Konstante infolge der unzureichenden Frequenzauf-
16sung in den Spektraldichten hier nicht berechnet werden. In der
Tabelle 5 wird jedoch deutlich: Wdchst |cos B|, so driften die
Wellen zu héheren Frequenzen. Nimmt |cos B| dagegen ab, so driften
die Wellen zu niedrigeren Frequenzen. Die Tabelle zeigt sogar, dal
im Rahmen der Ungenauigkeiten, insbesondere in der Bestimmung der

Frequenzen £y, gilt:

fM,a o 9% Fa
fM,b cos Bb
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g. zusammenfassung

imn folgenden sollen die wichtigsten Ergebnisse der Untersuchung
von schnellen magnetischen Fluktuationen im Sonnenwind zwischen

1.0 AE und 0.3 AE zusammengestellt werden.

pie Induktionsspulenmagnetometer auf den Sonden Helios 1 und

Helios 2 messen die magnetischen Komponenten im Frequenzbereich
zwischen 4.7 bis 2200 Hz und decken dabei einen grofen Teil des
Frequenzintervalles zwischen der lokalen Protonengyrofrequenz

und der lokalen Elektronengyrofrequenz im Sonnenwindplasma ab.

Zur Auswertung stehen pro Zeitintervall Mittelwertspektraldich-

ten und die zugeh®rigen Spitzenwertspektraldichten zur Verfigung.
Jedes Spektrum kann mit 8 Stiitzstellen aus aneinander angrenzen-
den Frequenzkandlen mit logarithmisch gleicher Breite belegt wer-
den. Das Eigenrauschen der Elektronik ist extrem gering und zeligt
auch lUber viele Monate nur wenige Anderungen. Die Untersuchungs-
zeitrdume umfassen im wesentlichen die Primdrmissionen von Helios 1
und 2. Sie repridsentieren nur einen Teil des insgesamt zurT Verfi-
gung stehenden Datenmaterials aus den Jahren 1974 bis 1981. Dennoch
sind sie umfangreich genug, um den Untersuchungsergebnissen einen
Anspruch auf Allgemeingiiltigkeit fiir die Zeit des zugehdrigen Son-

nenfleckenminimums zu sichern.

Die Whistlermode oder Elektronenmode ist der einzige Wellentyp, der
sich im gesamten, iiberstrichenem Frequenzbereich ausbreiten kann.
Ihre Dopplerverschiebung ist gering, solange der Winkel zwischen
Magnetfeldvektor und Ausbreitungsrichtung nicht zu grofl wird. Im
unteren Frequenzbereich der gemessenen Spektren sind auch Anteile
von stark dopplerverschobenen Ionenzyklotronwellen und schnellen
magnetoakustischen Wellen zu erwarten. Nicht ganz ausgeschlossen
werdén kann auch ein Beitrag zu den Spektraldichten von im Sonnen-
wind mitgefithrten statischen Strukturen.

Die gemessenen Spektraldichten zeigen die permanente Anwesenheit
von Fluktuationen im Frequenzbereich unterhalb von 10 Hz. Bei An-

ndherung an die Sonne werden die Spektren immer breiter und er-
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reiChen e P?rihel der Sonden Frequenzen um 470 Hz und in selte-
nen pillen bis zu 1000 Hz. Die Spektraldichten liegen dort um un=
gfihr €1ne Grofenordnung tiber denen, die im Aphel registriert
cerden. Korrelationsanalysen der Spektraldichten auf grofien Zeit-
ckalen mit dem Betrag des statischen Magnetfeldes fordern nur die
Abhéngigkeit beider GrdBen vom Abstand zur Sonne zutage. Das
gleiChe gilt, wenn auch mit geringerer Korrelation, fur die Un-
tersuchungen zwischen Spektraldichten und Protonendichten. Keine
signifikanten Korrelationen zeigen sich zwischen den spektraldich-
ten und der Sonnenwindgeschwindigkeit und den Spektraldichten und
Jer Protonentemperatur auf groflen Zeitskalen. Auf kleineren Zeit-
skalen, im Bereich unterhalb einéer Stunde, kdnnen iiberhaupt kelne
allgemein gliltigen Zusammenhinge zwischen den Spektraldichten und

den anderen vier Parametern gefunden werden.

yimmt man fiir den Abfall in den gemessenen Spektren ein Potenzge-
o an, so ergeben sich fiir den Spektralindex a
werte zwischen -1.4 bis -2.0. Der haufigste Wert von o ist -1.7.
pie Untersuchung der Spektraldichten in aneinander angrenzenden
Frequenzkandlen zeigt, daB die Spektren im Bereich kleiner Fre-

setz der Form P ~ f

quenz gerade abfallen und einen Spektralindex von um -1.5 aufwei-
sen. Mit wachsender Frequenz werden die Spektren dann zunehmend
steiler. Bei der Suche nach den Anregungs- und Dimpfungsmechanismen
dieser Wellen miissen also Eigenschaften unterstellt werden, die
auf breite Bereiche oberhalb der Protonengyrofrequenz wirken. Keine
Abhidngigkeiten zeigt der spektrale Abfall in den Wellen vom Abstand

zur Sonne, jedenfalls in dem hier betrachteten Abstandsbereich.

Die statistische Untersuchung der Spektraldichten hinsichtlich der
Variationen in der Resonanzgeschwindigkeit, der thermischen Ce-
schwindigkeit, der wirmestromflulRdichte und der Temperaturaniso-
tropien, getrennt fiir Elektronen und Protonen und zum Teil auch ge-
trennt nach "heiBerer'" und "kithlerer' Komponente, bringen keine
konkreten Ergebnisse. Hier ist der Grund in der unzureichenden
Zeitauflbsung der Messungen zu suchen, denn die theoretischen, line-
aren Instabilititsuntersuchungen gelten nur fiir den Augenblick des
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ginsatzes €Iner Instabilitse, aycp der stidndige GréBenunterschied

_wischen den Mittelwerten ypq den Spitzenwerten innerhalb der zu-

gﬁﬂgliChen zeitaufl8sung kanp auf starke Variationen in Zeitbe-
reichen unterhalb einer Sekunge hindeuten

wahrend der Einfluf der Diskontinuititen im statischen Magnetfeld

auf .die Wellenamplituden nur ip der unmittelbaren Umgebung deT

grenzschichten zu messen 1st, zeigen die Spektraldichten charakte-

ristische Variationen {iper weite Bereiche um die Sektorgrenzen des

interplanetaren Magnetfeldes. fg werden kurzfristige, sehr starke

amplitudenerhdhungen in dep sonst allgemein niedrigen Spektraldich-

ten des langsamen Sonnenwindes beobachtet. Unmittelbar an den Sek-

torgrenzen finden sich allerdings nur die wenigsten dieser Emissi-

onen. Hier erscheint es Plausibel, daB die unter speziellen Bedin-

gungen angefachten Instabilititen Wellen erzeugen, die sich bis zum

MeRort ausbreiten kdénnen, wobei sie unterwegs moglicherweise re-

flektiert oder gebiindelt werden. In Zeiten mit mehreren Sektor-

durchgidngen der Helios-Sonden 148t sich die Nihe der Stromschicht
zwischen den Sektoren {iber mehrere Tage hin nachweisen.

Bei jedem Durchzug eines Hochgeschwindigkeitsstromes im Sonnenwind-
plasma lassen sich die gleichen, charakteristischen Phinomene in
den schnellen magnetischen Fluktuationen nachweisen. In der Kom-
pressionsregion steigen die Spektraldichten stark an. Besonders um
die Grenzschicht zwischen "heifiem" und "kaltem" Plasma findet sich
ein breites Spektraldichtemaximum. Gleichzeitig dehnen sich die
Spektren zu h8heren Frequenzen hin aus. Wihrend des gesamten Hoch-
geschwindigkeitsstromes bleiben die Spektraldichten auf hohem Ni-
veau. Die Variationen von Spektrum zu Spektrum sind hier im Ver-
gleich zum langsamen Sonnenwind extrem gering. Man kann deshalb
schon aus der Kenntnis der Spektraldichten in einem 1-Tages-Zeit-
abschnitt erkennen, ob die Messung in einem Hochgeschwindigkeits-
Strom oder im Bereich niedriger Geschwindigkeit des Sonnenwind-
Plasmas stattgefunden hat.
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in den starken AmplitudenerhShungen in der Nihe der Sektorgrenz-
schicht finden sich hidufig Spektren, die nicht monoton abfallen.
Diese "monochromatischen" Anteile verlagern sich bei Anndherung

an die Sonne 1n héhere Frequenzbereiche. Als Ursache fur diese
Frequenzanteile kommen Whistlermode-Wellen, die an oder oberhalb
der unteren Hybridfrequenz eérzeugt worden sind, in Frage. Aller-
gings muf man auch Wellen in Betracht ziehen, die durch die Drift-

jnstabilitdt an der unteren Hybridfrequenz erzeugt werden konnen.

In ganz besonders seltenen Fidllen lassen sich in den "monochroma-
tischen" Anteilen der oben beschriebenen Spektren Frequenzdriften
nachweisen. Dieses Phidnomen ist aus den Messungen in der Erdmagne-
tosphére bekannt. Im Sonnenwind konnte es aber bisher nicht nach=
gewiesen werden. Die Frequenzdrift in den hier untersuchten drei
Fillen 1408t sich auf die langsame Drehung des lokalen, statischen

Magnetfeldvektors zurlickfihren.

Die gesamten Spektraldichten und damit auch die gesamten Energle-
dichten der hier untersuchten magnetischen Fluktuationen sind um
GroRenordnungen kleiner als die der im Sonnenwind vorkommenden
langwelligeren Wellenphinomene. Nennenswerte Beitrdge zur Energie-
bilanz des Sonnenwindes kénnen deshalb nicht erwartet werden. Die-
se Arbeit zeigt aber, daB die Untersuchung der htherfrequenten

Fluktuationen viele Riickschliisse auf den Zustand des Plasmas in

der Umgebung der MefBsonde liefern kann.
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ANHANG

Frequenzkanal Helios 1 Helios 2

Nr.| £, - £ [Hz] £, [Hz] Y(y/vHz] Zly//Hz] YIvy//Hz] Z[y/vHz]

1 4.7 - 10 7 |4.10 2.60 2.20 3.11

2 i ~ 22 15 |1.30 - 107%]2.20 |1-30 }- 107|180 | - 1074
3 22 -~ 47 32 [1.00 s.00 [ = 2.38 2.79

4 47 - 100 68 |5.50 1.20 8.85 8.62

5 100 - 220 147 [4.90 5.00 3.36 3.42

6 220 - 470 316 [2.85 $- 107°|2.75 o|z.59 @ 1077(2.48 - 107°
7 470 - 1000 681 (2.25 221 10 2.20 2.28

8 | 1000 - 2200 1468 [2.06 1.96 2.00 2.10

Tabelle 1:

Spektraldichten des Eigenrauschens, gemessen mit den Sensoren Y und

7
o
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