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1. vorbemerkung

eine Untersuchung der vielen komplexen Phdnomene im Sonnen-
wind sollte man in-situ-Messungen (Messungen an Ort und Stelle) _
in einem Bereich des inneren Sonnensystems anstreben, der mog-
lichst nahe an die Quellen dieser Phinomene heranreicht. Mit
gilfe solcher Messungen 1lieBen sich beobachtete Phinomene im
sonnenwind viel besser mit Beobachtungen auf der Sonnenoberfla-
che korrelieren als das mit bisherigen Satellitenmessungen in
der Ndhe der Erdbahn mdglich war. Solche Uberlegungen fiihrten
schlieBlich zum Bau der beiden Sonnensonden Helios 1 und Helios
2, die bis in Bereiche weit innerhalb der Merkurbahn vordringen.
Gebaut in deutsch-amerikanischer Zusammenarbeit wurden diese
satelliten am 10.12.1974 und am 15.1.1976 gestartet.

Fur

pie Sonden umfliegen die Sonne auf langgestreckten Ellipsenbah-
nen in der Ekliptik, wobei die sonnennichsten Punkte bei 0,31 AE
und 0,29 AE 1liegen (1 AE = 1 Astronomische Einheit, etwa 150
Millionen km), die sonnenfernsten Punkte bei 1 AE. Die Umlaufs-
perioden betragen 190 bzw. 185 Tage. Die beiden Sonden sind mit
nahezu identischen MeBinstrumenten ausgestattet, wobei MeBSobjekt
das interplanetare Medium in seiner Gesamtheit ist. Von besonde-
rer Bedeutung fiir die folgenden Untersuchungen sind das Plasma-
experiment E1 zur Messung von Elektronen und Ionen des Sonnen-
windplasmas sowie das Forstersondenmagnetfeldexperiment E2 zur
Messung der langsam variierenden Komponente des interplanetaren
Magnetfeldes (Frequenzbereich 0-4 Hz). In geringem Umfang werden
auch die Daten des Induktionsspulenexperimentes E4 (Frequenzbe-
reich 4,7 Hz - 2,2 kHz) zur Untersuchung hoherfrequenter magne-
tischer Fluktuationen benutzt. Beide Magnetfeldexperimente wer-
den vom Institut fiir Geophysik und Meteorologie der Technischen
Universitit Braunschweig betreut. Die Rohdatenauswertung ist im
Fall von Helios 2 abgeschlossen (Missionsende im Mdrz 1980) und
wird fiir Helios 1 weiter durchgefiihrt. Plasma- und Magnetfeld-
daten liegen damit fiir Zeiten mit wenig aktiver Sonne
(1975/1976) sowie fiir Zeiten um das Sonnenaktivit&tsmaximum

(1978 bis 1981) vor.



2. Einleitung

Schon friihe plasma- und Magnetfeldmessungen des go
Anfang der sechziger Jahre zeigten relativ groge Flu:ZenW?m%
auf allen peobachteten Zeitskalen. Man erkannte bald ~duatum9.
Fluktuationen Zzu einem groBen Teil zufdllig in ihrer érszg ?i _
und deshalb turbulent sind (die Bezeichnung turbulen:hmn3

hier in einem lockeren Sinne benutzt, um offensichtlich Wirg
ordnete Unhge.

Bewegungen zu beschreiben). Es wurden jedoch auch
gentlich Beispiele relativ reiner Wellenmoden der magnetOthk“
dynamischen Theorie im interplanetaren Plasma beObacis?h
Schlieglich Wwu et,

rde entdeckt, daB sich ein groBer Teil der int
planetaren Turbulenz als Alfvenische Fluktuationen identifiz?;
ren lieB, e-

die sich von der Sonne nach auBen hin ausbreiten. p
Alfvenische Fluktuation wurde =

834

deshalb gewdhlt, weil diese

Name
Fluktuationen Gemeinsamkeiten mit Alfvenwellen der Theorie zej-
gen. Einen iiberblick iiber bisherige Beobachtungen gibt Kapite]
4. |
Das interplanetare Plasma pildet ein ausgezeichnetes Labor fiir
die Untersuchung von hydromagnetischen Wellen und von hydromag-
netischer Turbulenz, ein Thema von fundamentaler Bedeutung fiir
h fiir die Astrophysik. Auf der

die Grundlagenplasmaphysik wie auc
anderen Seite sind of fensichtlich viele dynamische Prozesse im

Sonnenwind und in der sonnenkorona nur unter Beriicksichtigung
hydromagnetischer Wellen und Diskontinuitdten erklidrbar. Beide
Aspekte sollen in dieser Arbeit bei der Untersuchung der Alf-

lanetaren hydromagnetischen Fluk-

venischen Komponente der interp
tuationen beriicksichtigt werden. Mit den Helios-MeBdaten werden
generelle Eigenschaften der Alfvenischen Fluktuationen unter-

sucht, wobei folgende Fragen diskutiert werden sollen (Kapitel
5): Wann treten Al fvenische Fluktuationen auf und welche Bezie-
strdmungsstruktur des Sonnenwindes? Welcher

hung Dbesteht zur
pPeriodenbereich wird erfaBt? Wie verhalten sich die Fluktuatio-

nen bei unterschiedlichem Sonnenabstand? Sind die beobachteten
Alfvenischen Fluktuationen mit einem Wellentyp der hydromagneti-

Theorie in Einklang zu bringen? Wie ist die spektrale Zu-
und welches ist die

n? Wie sind Alf-
t der EnergiefluB
nis zum Ener-

schen
sammensetzung Alfvenischer Fluktuationen

Ab%Fandsabhangigkeit der quadratischen Spektre
venische Fluktuationen polarisiert? Wie groB is
A}fvenischer Fluktuationen im Sonnenwind im Verhé&lt
giefluB des Plasmas?

Mit Hilfe eines einfachen Modells werden die EnergiEflUBberQCh_
nungen in die Sonnenkorona fortgesetzt (Kapitel 6), was RUCK”



gchliisse Uber mdgliche koronale Beschleunigungsmechanismen des
sonnenwindes durch Alfvenische Fluktuationen erlaubt. Ebenso
werden Spektraldichten des interplanetaren Magnetfeldes in Son-
nenrichtung extrapoliert, um Aufschliisse iber die spektrale Zu-
sammensetzung von Alfvenischen Fluktuationen innerhalb von 0,29
AE zu erhalten. In weiteren Kapiteln werden Beispiele von Mag-

netfeldspektren in einem Frequenzbereich von 2,4 x 1079 Hz bis
470 Hz gezeigt (Kapitel 7).

per Hauptteil der Untersuchungen beschrinkt sich auf die jeweils
ersten 110 Tage der Missionen von Helios 1 und Helios 2 (die
sogenannten Primdrmissionen), da nur hier eine nahezu vollstin-
dige Dateniiberdeckung gegeben ist. Wihrend dieses Zeitraumes war
die Sonne wenig aktiv, was zu relativ stabilen Verhiltnissen in
Bezug auf die Stromungsstruktur des Sonnenwindes fiihrte (Kapitel
3). AuBerdem werden Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen
im Sonnenwind bei einer aktiven Sonne in Kapitel 8 behandelt.

Der Anhang gliedert sich in drei Teile. Teil A beschreibt die
verwendeten Koordinatensysteme. In Teil B wird kurz beschrieben,
welche Daten fiir die Untersuchungen verwendet wurden und wie
diese Daten gemessen und ausgewertet wurden. In Teil C wird dar-
gestellt, wie die quadratischen Spektren berechnet wurden und
durch welche Fehler sie infolge der Daten und infolge der Be-
rechnungsprozedur beeinfluBt sind.

In dieser Arbeit wird das GauBsche cgs-System benutzt. Bei den
betrachteten Problemen im interplanetaren Raum gilt mit groBer
Genauigkeit pael = 1 und damit magnetische Feldsté&rke = magneti-
sche Induktion. Dabei wird als Feldstdrkeeinheit 1§=10 M benutzt
(Fanselau, 1960).



3. Die grofrdumige Sonnenwindstruktur sowie charakteristische

parameter, Zeit- und Lingenskalen im Sonnenwind 1975/1976.

3.1 Die groBriumige Struktur des Sonnenwindes 1975/1976

Die wesentlich in dieser Arbeit verwendeten Helios-MeBdaten
stammen aus den Jahren 1975/1976. Zu dieser Zeit sank die Son-
nenaktivitit auf ein Minimum. Ein typisches Bild des Sonnenwin-
des wihrend dieser wenig aktiven Sonne zeigt Abbildung 1. Die
Drehachse der Sonne ist um 7,25 Grad gegen

Abb. 1: Schematiscbe Darstellung der groBrdumigen Magnetfeld-
struktur. in der Umgebung der Sonne zur Zeit des Sonnen-
fleckenminimums (nach Schwenn/1981/). Ein vom nord-
Polarep Korgnaloch ausgehender schneller Sonnenwindstrom
1§t mlt_selner Kompressionszone (dunkle Schicht) in der

~linken Bildhdlfte angedeutet.



die Ekliptik geneigt. GroBfldchige Koronal®dcher - wie man jetzt
weiB, sind sie die Quellen des schnellen Sonnenwindes (siehe
z.B. Zirker /1977/) - existieren iiber den Polregionen, wobei
ausliufer bis in die Aquatorgegenden reichen. Die Feldlinien
sind jedoch nicht geschlossen wie bei einem normalen Dipol, son-
dern scheinen durch den Sonnenwind quasi ins Unendliche hinaus-
gezogen (In Wahrheit verbinden sie sich an der Grenze der Helio-
sphire mit den Feldlinien des interstellaren Magnetfeldes). Nur
in einem §quatognahen Gliirtel um die Sonne gibt es noch einige
aktive Geblete. Uber den in diesem Giirtel gelegentlich auftre-
tenden Sonnenflecken beobachtet man vorwiegend geschlossene
Feldlinien. Nahe der Aquatorebene liegt die scheibenartige, ge-
wellte Trennfldche zwischen den Bereichen der nordpolaren und
der siidpolaren Magnetfeldlinien. Die vorhandenen Koronaldécher
und aktiven Gebiete bestimmen die Form der Trennfliche und die
zahl der in ihr vorhandenen Falten. Nach Alfven (Ubersichtsarti-
xel: Alfven /1977/) wird dieses Konzept Ballerinamodell genannt.
An einigen Stellen kreuzt der schwingende "Rock" der Ballerina
die Ebene der Ekliptik, und wenn eine solche Sektorgrenze iiber
den Beobachter streift, sieht er einen Vorzeichenwechsel des

Magnetfeldes.

pie 1975/1976 groBridumig iiber weite Zeitrdume konstanten Ver-
hiltnisse sieht man an der Magnetfeldsektorstruktur /Neubauer,
1978/, die im wesentlichen aus zwei Sektoren gebildet wird und
iiber viele Sonnenrotationen hin bestehen bleibt, und an der Son-
nenwindgeschwindigkeit im Verlauf mehrerer Sonnenrotationen (Ab-
bildung 2). Im oberen Drittel des Bildes erkennt man zwei fast
nortsfeste" schnelle Strdme. Es zeigt sich, daB das im Bild
jeweils linke Stromsystem dem zum Nordpol gehdrigen Koronaloch
zuzuordnen ist, das rechte Stromsystem dem siidlichen Koronaloch.

charakteristische Lidngen und Zeiten in

3.2 Plasmaparameter,
trémen 1975/1976

schnellen Sonnenwinds

Wie sich spiter zeigen wird , sind schnelle Sonnenwindstrome von
besonderer Bedeutung fiir das Auftreten Alfvenischer Fluktuatio-
nen. Deshalb werden in diesem Kapitel einige Eigenschaften des
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Die Variation der Geschwindigkeit des Sonnenwindes von
1974 ©bis 1978, beobachtet mit drei Raumsonden, IMP,
Helios 1 und 2 (nach Keppler, 1980). Die horizontalen
Achsenstiicke entsprechen jeweils einer Sonnenroations-
periode. Mit der Sonne rotierende Strukturen erscheinen
in jeder folgenden Rotation fast an der gleichen Stelle
wieder. Zu Zeiten hoher Sonnenaktivitdt (nach September
1977) verschwinden die an die Existenz koronaler L&cher
gekniipften schnellen Sonnenwindstrdme in der Ekliptik
fast vollig.



interplanetaren Mediums in Hochgeschwindigkeitsstromen in der

gxliptik pei 0,3 AE und bei 1,0 AE zusammengestellt. Die Grenze
fir schnelles Sonnenwindplasma wird willkiirlich auf 500 km/ s
gelegt. Tabelle 1 gibt typische von beiden Raumsonden Helios 1
and 2 in den Jahren 1975/1976 gemessene Werte. Das Sonnenwind-
plasma ist v5llig ionisiert und elektrisch neutral, die Stro-
mungsgeschwindigkeit ist wesentlich groBer als charakteristische
Geschwindigkeiten hydromagnetischer Wellen (50-150 km/s). Die in
rTabelle 1 zusammengestellten Parameter zeigen groBe zeitliche
variationen, teilweise bedingt durch Sonnenrotation und Sonnen-
zyklus. Einige Parameter wie die Strémungsgeschwindigkeit fluk-
tuieren auch stark auf Zeitskalen von Stunden und Minuten.

Uum alle beobachteten Strukturen nach einer riumlichen oder zeit-
lichen Skala einordnen zu-konnen, wurden in der Vergangenheit
verschiedene Vorschldge gemacht. Burlaga and Ness /1968/ schlu-
gen eine Klassifizierung nach Zeitskalen vor, wobei die langste
7eitskala mit 100 Stunden genommen wurde, welches im wesentli-

die Zeit ist, die eine eingebettete Struktur in einem 400

schnellen Sonnenwind braucht, um von der Sonne bis zum Ab-
d von 1 AE zu gelangen. Die anderen Zeitskalen wurden mit 1
stunde und 0,01 Stunden gewdhlt, Jjeweils um einen (willkiirli-
chen) Faktor 102 kiirzer. Diese drei Zeitskalen trennen vier
Gruppen, genannt Makro-, Meso-, Mikroskala und kinetische Skala.
Ein &hnliches, aber mehr physikalisch begriindetes Klassifika-

tionsschema schlug Hundhausen /1972/ vor. Die langste Zeit- oder
eines Dichte-Ab-

chen
xm/s
stan

Raumskala geht von einer "Dichteskalenlédnge"
standsgesetzes n ~ I~? des Sonnenwindes aus: Ein 400 km/s
fiir diese Skalenlinge etwa 50

schneller Sonnenwind bendtigt
Stunden. Die mittlere Skala wird durch die Linge definiert, die

eine Schallwelle in einem mit dem Sonnenwind mitgefiihrten Be-
zugssystem in der 7eit durchliduft, die das Sonnenwindplasma be-

notigt, um die zuerst definierte Skalenldnge zuriickzulegen. Da

die Schallgeschwindigkeit etwa pbei 0,1 der Sonnenwindgeschwin-
Linge eine Zeit von etwa 5

digkeit 1liegt, entspricht dieser
Stunden. Die dritte und kiirzeste Zeitskala definiert Hundhausen

iiber einen mittleren pProtonengyroradius von 8x108 cm bei 1 AE.
Ein 400 km/s schneller Sonnenwind tiberstreicht diese Entfernung

in 0,2 Sekunden. Wie schon eine fliichtige Inspektion gemessener

Plasma- und Magnetfeldrichtunqsfluktuationen (Kapitel 5) zeigen
wird, haben Alfvenische Fluktuationen offensichtlich einen Peri-
odenbereich von mindestens 8l s (81 s ist die kiirzeste auflos-
bare Periode infolge der benutzten Daten mit einem Wert alle
40,5 Sekunden) bis hinauf zu mehreren Stunden. Die Alfvenischen
Fluktuationen liegen damit in der Meso- und Mikroskala nach der
Terminologie von Burlaga und Ness, oder nach Hundhausen in dem
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pereich, der durch die kiirzeste und mittlere Zeitskala begrenzt
Wird .

Fluktuationen von mehreren Stunden entsprechen etwa einer Lin-
genskala L=<O0,1 §E. Diese Fluktuationen kénnen Wellen oder im
plasmasystem statische Strukturen sein oder auch eine kompli-
gzierte Mischung Dbeider. Um diese Sonnenwindfluktuationen zu
analysieren, bendtigt man Lingen- und Zeitskalen des interplane-
taren Plasmas. Tabelle 2 und 3 enthalten typische Werte dieser
skalen fiir interplanetares Plasma in schnellen Sonnenwindstro-
men. Aus Tabelle 2 ist ersichtlich, daB8 CoulombstdB8e auf die
sonnenwindstrémung nur einen &HuBerst geringen Einflug haben kon-
nen. Diese Tatsache spiegelt sich auch in der Ungleichheit und
Anisotropie von Protonen- und Elektronentemperaturen wieder;
weiterhin entsprechen direkt gemessene Geschwindigkeitsvertei-
lungen allgemein nicht einer Maxwellverteilung /Marsch et al.
1982a, b/. Auch Fluktuationen mit L =< 0,1 AE bleiben damit im
wesentlichen unbeeinfluBt von CoulombstdSen.



4. Kurzer Uberblick liber Alfvenische Fluktuationen im Sonpe,
wind: Bisherige Messungen und deren Interpretation

In den letzten Jahren sind mehrere Ubersichtsartikel allgemeijy,
iber hydromagnetische Wellen im Sonnenwind /Hollweg, 1974,
1975a; VB1k 1975/, iiber hydromagnetische Wellen und Turbulenz ip
Sonnenwind /Barnes, 1979a/ und speziell {iiber Alfvenwellen ung
Alfvenische Fluktuationen im Sonnenwind /Behannon and Burlaga,
1981/ erschienen. Dabei ragt die Arbeit von Barnes insofern her-
aus, als sie sich neben den Beobachtungen ausfiihrlich mit der
Theorie hydromagnetischer Fluktuationen befaBt und sich dabei
nicht nur auf die magnetohydrodynamische (MHD-) Theorie be-
schrdnkt, sondern hydromagnetische Fluktuationen auch mit der
kinetischen Theorie ' behandelt, soweit diese bisher entwickelt
wurde. Diese Artikel geben eine fast vollstdndige Zusammenfas-
sung bisheriger Arbeiten iiber hydromagnetische Fluktuationen im
Sonnenwind, so daB hier ein Uberblick kurz gehalten werden kann
und nur die wesentlichen Arbeiten behandelt werden miissen.

Fiir den Periodenbereich von Sonnenwindfluktuationen weit ober-
halb der Protonengyroperiode hat sich in der Literatur der Name
hydromagnetische Fluktuationen eingebiirgert. Wir werden diesen
Namen iibernehmen. Das bedeutet nicht, daB hydromagnetische Fluk-
tuationen notwendigerweise mit der MHD-Theorie beschrieben wer-
den miissen. Wie von Barnes /1979a/ ausgefiihrt, miissen diese hy-
dromagnetischen Fluktuationen im Prinzip durch eine kinetische
Theorie beschrieben werden, da die CoulombstoBzeiten viel griéger
als die Wellenperioden sind. Auf der anderen Seite gibt die MHD-
Theorie niitzliche Konzepte. Barnes zeigt die formale Analogie
zwischen MHD-Gleichungen und den Gleichungen, die ein stoBfreies
Plasma beschreiben. Eine transversale Alfvenwelle groBer Ampli-
.tude gibt es in der MHD-Theorie wie auch in der kinetischen The-
orie. Bei der Alfvenwelle der kinetischen Theorie ist vorausge-
setzt, daB Zyklotronresonanzen vernachldssigt werden konnen, das
also nur eine vernachldssigbare Anzahl von Teilchen sich so
schnell ©bewegt, daB die Wellenperiode nahe an die Zyklotronfre—
quenz im System der Teilchen dopplerverschoben wird. Fiir die

magnetohydrodynamische Alfvenwelle gilt die Polarisationsrela-
tion ’

v = %

b
\/LTtp



die oftmals als Schliissel zur Identifizierung beobachteter Fluk-
tuationen diente. vy und b sind die Geschwindigkeits- und Magnet-
feldvektoren der Fluktuationen und g ist die Massendichte. Das
Minuszeichen gilt' dann, wenn das Hintergrundmagnetfeld B mehr
parallel als‘ anFlparallel zur Ausbreitungsrichtung zeigt, das
pluszeichen gilt im umgekehrten Fall.

Fiir die transversale Alfvenwelle der stoBfreien kinetischen The-
orie gilt folgende Beziehung /Barnes, 1979a/

v =72 A (4.2)

mit A '-'[1 + ‘éB“TZL ( Pl —P" ) = ;_th‘ z MaNq (Aya)zlllz

a

Hierbei sind vy und b, Jjeweils die Fluktuationsvektoren senk-
recht zum Hintergrundmagnetfeld, B ist der Magnetfeldbetrag, Pj
und P, geben den Plasmadruck jeweils senkrecht und parallel zum
Hintergrundmagnetfeld, m, und n, geben Masse und Anzahldichte
der Plasmasorte o« und AV, gibt die Differenz zwischen V., der Ge-
schwindigkeit der Sorte &4, und der Massengeschwindigkeit V.

Plasmaexperimente auf frilheren Raumsonden, deren Daten fiir der-
artige Wellenuntersuchungen benutzt wurden (z.B. Mariner 2 und
5, Explorer 33, 34 und 35) waren noch nicht so weit entwickelt,
um eine dreidimensionale Aufldsung zu erlauben; d.h. bei der
Datenauswertung wurde der Plasmadruck als isotrop vorausgesetzt
und A\_I_“ = 0 angenommen. Fiir die Identifizierung der Fluktuatio-
nen wurde dann Gleichung 4.1 benutzt. Coleman /1966, 1967/ mach-
te auf dieser Basis die ersten Versuche, mit Mariner 2 gemessene
interplanetare Fluktuationen als hydromagnetische Wellen zu in-
terpretieren. Er fand eine bei allen Frequenzen existierende
Korrelation zwischen den Fluktuationen in der Protonengeschwin-
digkeit und in der Radialkomponente des interplanetaren Magnet-
feldes, wobei die Phase jeweils auf nach auBSen im Sonnenwind
sich ausbreitende Wellen hinwies. Coleman schluBfolgerte, das
die beobachteten Fluktuationen mit einer Uberlagerung von Alf-
venwellen (Die Bezeichnung Alfvenische Fluktuationen wurde erst
spiter von Belcher and Davis /1971/ eingefiihrt und in den mei-
sten nachfolgenden Arbeiten beibehalten.) und schnellen magneto-
akustischen Wellen konsistent seien, ohne jedoch deren relativen
Anteil bestimmen zu kénnen. Coleman /1968/ fand weiterhin, dag
die quadratischen Magnetfeldspektren etwa einem Potenzgesetz
folgen mit kx—% (kx ist die Wellenzahl), wobei & zwischen 1 und 2
liegt,



Unti and Neugebauer /1968/ machten die erste positive Identif;_
kation eines Alfvenwellenzuges. Sie fanden eine Wellenstruktllr
mit einer Periode von 10 - 20 Minuten in einem 2-stiindigen p,.
tensatz von Mariner 2 Plasma- und Magnetfelddaten.

Belcher et al. /1969/ und spidter Belcher and Davis /1971/ pe.
nutzten Mariner 5 Plasma- und Magnetfelddaten, um solche hydro-
magnetischen Wellen nachzuweisen, wie sie die linearisierte MHD-
Theorie vorhersagt. Aus der Korrelation zwischen Geschwindig-
keits- und Magnetfeldrichtungsfluktuationen schlossen sie, dagp
wdhrend mehr als 50% der Zeit aperiodische Alfvenwellen groSer
Amplitude die dominierende Erscheinung in der Mikrostruktur des
Sonnenwindes iiber einen Wellenlidngenbereich von 102 bis 5x10€ km
sind. Diese Wellen breiteten sich im Plasmasystem nach auBen hin
von der Sonne weg aus. Die "reinsten" Beispiele von Alfvenwellen
(d.h. solche mit der geringsten Beimischung von nicht-Alfveni-
schem Rauschen) traten in schnellen Sonnenwindstrdmen und an
deren abfallenden Flanken auf. Alfvenische Fluktuationen mit den
gré8ten Amplituden traten in Kompressionsgebieten beim Einsetzen
einer schnellen Sonnenwindstrodmung auf, wobei hier Jjedoch eine
signifikante nicht-Alfvenische Komponente vorhanden war. Die
Energie in den Feldstdrkefluktuationen war im Mittel etwa 10%
der Energie in den Richtungsfluktuationen; nach Belcher und
Davis kdnnten diese Fluktuationen magnetoakustische Wellen
und/oder mitgefiihrte im Plasma stationire Strukturen sein, deren
Anteil die Autoren auf 10% oder weniger abschdtzten. Nach Bel-
cher und Davis haben die quadratischen Spektren eine Frequenzab-
hingigkeit (im MeBsystem des Satelliten) von £ pig AR,

Die Belcher-Davis Arbeit ist insofern ein Schritt vorwdrts in
der Beziehung zwischen Weltraumphysik und Plasmaphysik, als we-
nigstens zum Teil eine Ubereinstimmung zwischen theoretischen
Erwartungen und interplanetaren Plasmabeobachtungen hergestellt
wurde. Theoretische Rechnungen ndmlich sagten eine starke Damp-
fung aller Wellenmoden mit Ausnahme der Alfvenmode voraus /Bar-
nes 1966, 1967, 1968/, so daB man auBerhalb gestdrter Gebiete
erwarten kann, interplanetare Turbulenz bestiinde aus Alfvenwel-
len und stationdren transversalen Druckgleichgewichten sowie
moglicherweise Fluktuationen auf Grund von nichtlinearen Wedv
selwirkungen zwischen beiden. Transversale Druckgleichgewxdff
waren im Sonnenwind ebenfalls Ende der sechziger Jahre entda%f
worden /Siscoe et al., 1968; Burlaga and Ness, 1969/ und tn%ij
im schnellen wie auch im langsamen Sonnenwind auf. Mit Hilfeif:
Helios-MeBdaten wurde eine systematische Untersuchung von Bart®
torf /1980/ durchgefiihrt.




- 15 =~

pin weiterer inter?ssanter Punkt der Arbeit von Belcher und
pavis ist die Bes?étlgung der schon vorher gemachten Entdeckung,
gap sich Alfvenische Fluktuationen im Plasmasystem nach auBen
hin ausbreiten. Entweder gibt es einen Mechanismus, der nur nach
augen sich ausbreitende Wellen erzeugt, oder die Wellen miissen
im Gebiet sub-Alfvenischer Strdmungsgeschwindigkeit erzeugt wor-
den sein (nahe der Sonne innerhalb 0,1 AE). Die zweite Moglich-
xeit wiirde bedeuten, daB interplanetare Alfvenische Fluktuatio-

nen die Uberbleibsel des Turbulenzfeldes in der HuBeren Sonnen-

xorona sind.

Nyachfolgende Datenauswertearbeiten bestdtigen im wesentlichen
die Ergebnisse von Belcher und Davis (Daily /1973/ mit Pioneer 6
paten; Chang and Nishida /1973/ mit Explorer 33 und 35 Daten;
gaka and Kitamura /1975/ mit Explorer 34 Daten; Burlaga and Tur-
ner /1976/ mit Explorer 43 Daten). Daily und Chang und Nishida
zeigten weiter, daB die Richtungen minimaler Varianz des Magnet-
feldes B etwa parallel zum =zeitlichen Mittelwert (B) des
Magnetfeldes lagen. Wiren die Fluktuationen ebene Wellen, sO
wiren die Richtungen minimaler Varianz senkrecht zu den Ebenen
xonstanter Phase. Diese Interpretation bedeutete, daB die Phasen
der Alfvenischen Fluktuationen sich im Mittel parallel zur mitt-
leren Magnetfeldrichtung ausbreiteten. Mit der weiteren Annahme
des Wellenursprunges nahe der Sonne paBt diese Interpretation
nicht zu den Ergebnissen von WKB-Rechnungen iiber Strahlen und
Wellenvektoren in einem radialsymmetrischen Sonnenwind. Solche
Rechnungen /V8lk and Alpers, 1973/ ergeben radial gerichtete
Wellenvektoren bei 1AE. Nun ist der Sonnenwind nicht radialsym-
metrisch und Richter /1975/ und Hollweg /1975b/ argumentierten
aus theoretischen Griinden, daB8 Brechung im inhomogenen schnellen
Plasma, in dem die Fluktuationen auftreten, zu Wellenvektoren k
fiihrt, die parallel =zu ¢B) liegen. Burlaga and Turner /1976/
fanden theoretische Vorhersagen dieser Modelle nicht konsistent
mit beobachteten Verteilungen von Richtungen minimaler Varianz.
Solodyna and Belcher /1976/ kamen zu &hnlichen SchluBfolgerun-

gen.

Sind die pFlichen konstanter Phase von Alfvenischen Fluktuationen
wirklich senkrecht zur Richtung minimaler Varianz, sind also
Alfvenische Fluktuationen eben auf der GroBenskala ihrer Wellen-
linge? Diese Frage ist schwer zu beantworten, da man zur Bestim-
mung der Phasennormalen im Prinzip gleichzeitige Messungen von
vier Raumsonden bendtigt. Ein erster Schritt zur Bestimmung der
Phasennormalen wurde von Denskat and Burlaga /1977/ unternommen,
die gleichzeitige Messungen von zwei Raumsonden (Explorer 33 und
35) auswerteten. Projektionseffekte schlossen zwar im Fall von



zwei Raumfahrzeugen eine definitive Bestimmung der Phasennorp,_
len aus, mdglich war jedoch ein Konsistenztest filir eine Ausbre;_
tung parallel zum Magnetfeld oder parallel zur anti?olaren Rich.
tung. Von 17 auswertbaren Alfvenischen Fluktuationen warep -
konsistent mit einer Ausbreitungsrichtung parallel zu {B), ;
waren konsistent mit radialer Ausbreitung und 10 breiteten gj
in andere Richtungen aus. Der Vergleich von Richtungen minimale,
Varianz mit berechneten Phasennormalen erbrachte eine schlecht.

Korrelation (Abbildung 3).

Dieses deutet darauf hin, daB Alfvenische Fluktuationen bei 1 af
offensichtlich nicht planar sind.

Die Frage nach dem Verhalten nicht-planarer Alfvenischer Sonnen-
windfluktuationen groSer Amplitude ist ansatzweise von Goldstein

Abb. 3: Verteilung der Winkel zwi i a
Richtung minimaler ma net%SChen deW Elggnvektor mp, der
' s g lscher Varianz in der Ebene der
Ekliptik, wund der Phasennormalen fi, die unter der
Annahme einer ebenen Wellenfront aus der Ma netfeld:
ggasenmgssung bgi ;Wei Raumsonden sowie der Megsung der
nnenw1ndgeschw1ndlgke1tA berechnet wurde. Der Fehler

bei der Berechnung von n wu i i
3 rde mit maxi » &
schdtzt /Denskat and Burlaga,1977/. IR w g AR



et al. /1974/ behandelt worden. Goldstein et al. haben die Exi-
stenz selbstkonsistenter nicht-planarer LSsungen der nichtline-
aren MHD-Gleichungen gezeigt, die konstante Dichte, konstanten

pruck und konstante Magnetfeldstidrke ergeben, aber Fluktuationen
in der Magnetfeldrichtung erlauben.

ginweise auf magnetoakustische Wellen fanden Sari and Valley
/1976/ bei giner statistischen Frequenzanalyse von Magnetfeldda-
ten von Pioneer 6 durch Auswahl spezieller Zeitintervalle, in
denen die Magnetfeldrichtung entweder radial von der Sonne weg
zeigte (oder zur Sonne hin) oder senkrecht dazu war. Bei radial
gerichtetem Feld sollten stationire Strukturen keinen Beitrag zu
den Fluktuationen liefern. Sari und Valley fanden auch wihrend
der radialen Perioden signifikante Fluktuationen in |IBl. Da auch
Kreuzspektren mit magnetoakustischen Wellen konsistente Kohdren-
zen zeigten, schlossen Sari und Valley, daB bis zu einem Viertel

der gemessenen Spektraldichte von magnetoakustischen Wellen
stammen konne.

Eine Alternative, die interplanetare Mikrostruktur als Wellen
und analoge stationdre Strukturen zu interpretieren, besteht
darin, den Sonnenwind als turbulentes Medium zu betrachten. Ver-
suche in dieser Richtung sind schon friih unternommen worden
/Coleman, 1968/ und gerade in letzter Zeit scheint sich diese
Betrachtungsweise durchzusetzen /Barnes, persdnliche Mitteilung,
1982/ . Neuere Arbeiten existieren von Dobrowolny et al./1980
a,b/. Die Betrachtung des Sonnenwindes als turbulentes Medium
wird bei der Interpretation von Magnetfeldspektren iiber mehr als
sieben Frequenzdekaden in Kapitel 7 behandelt.
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5. Alfvenische Fluktuationen wdhrend des Sonnenfleckenminimupg
nach Messungen der Helios-Raumsonden

5.1 Datenbeispiele und Hiufigkeitsverteilungen des Magnetfeldes

Im folgenden werden drei Beispiele von Fluktuatio?en des inter-
planetaren Plasmas und Magnetfeldes vorgestellt, die nach Durch-
sicht aller Helios-MeBdaten zu Zeiten geringer Sonnenaktivitg:
als charakteristisch fiir die jeweiligen Sonnenwindbedingunger,
gelten kdnnen. Abbildung 4 und 5 zeigen Fluktuationen im schnel-
len Sonnenwind bei verschiedenen Sonnenabsténden, Abbildung ¢
zeigt Fluktuationen in einem Kompressionsgebiet, in dem schnel-
les Sonnenwindplasma auf langsames Plasma stofBt. Die Darstellung
wurde so gewdhlt, um Alfvenische Fluktuationen mtglichst deut-
lich zu zeigen. Die Richtungsfluktuationen des Magnetfeldes b
und der Sonnenwindgeschwindigkeit y wurden iibereinandergezeich-
net und der Skalenfaktor zwischen b und v wurde aus Gleichung
4.1 Dberechnet. Die Richtungsfluktuationen in Abbildung 4 und 5
sind in Thohem MaBe ungeordnet und erscheinen wie das Ergebnis
eines Zufallsprozesses, zeigen dabei aber eine fast perfekte
Antikorrelation zwischen v und b. Bei der transversalen Alfven-
welle der Theorie tritt eine solche Antikorrelation auf, wenn B
mehr parallel als antiparallel =zur Ausbreitungsrichtung zeigt.
In beiden Beispielen zeigt das mittlere interplanetare Magnet-
feld von der Sonne weg; sich in antisolare Richtung ausbreitende
Alfvenwellen wiirden also in v und b antikorreliert sein. Magnet-
feldstdrke F=|Bl und Protonendichte n zeigen im Gegensatz zur
Magnetfeld- und Sonnenwindgeschwindigkeitsrichtung nur geringe
Fluktuationen.

Im Gegensatz 2zu diesen Fluktuationen im schnellen Sonnen-
windplasma =zeigt Abbildung 6 Magnetfeld- und Plasmafluktuatio-
nen, die typisch fiir ein "stream interface" sind, also fiir ein
Gebiet komprimierten Plasmas. Hier zeigen sich kaum Korrelatio-
nen zwischen den Richtungsfluktuationen des Magnetfeldes und der
Sonnenwindgeschwindigkeit, dafiir jedoch starke Fluktuationen in
der Protonendichte und der Magnetfeldstirke, die zudem in gewis-
sem MaBe antikorreliert sind. Solche Fluktuationen sind jedoch
im Gegensatz zu den Fluktuationen im schnellen Sonnenwind rela-
tiv selten. Im langsamen Sonnenwind treten ebenfalls Fluktuatio-
nen auf, wobei jedoch weder die Richtungsfluktuationen in Son-

i

nenwindgeschwindigkeit und Magnetfeld noch die Fluktuationen 1»
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Magnetfeldstirke und Protonendichte augenfidllig korreliert 0da
antikorreliert sind.

Die im schnellen Sonnenwindplasma auftretenden wund in 4
signifikanter Weise korrelierten Richtungsfluktuationen von Mal
netfeld und Sonnenwindgeschwindigkeit sind von Belcher and Dan
/1971/ in Anlehnung an die transversale Alfvenwelle der Theorj.
als Alfvenische Fluktuationen bezeichnet worden. Die Datenbej.
spiele an verschiedenen Raumpunkten (Abbildung 4 und 5) mache;,
deutlich, daB die Helios-Messungen die Mdglichkeit bieten, die
Entwicklung Alfvenischer Fluktuationen zwischen 0,3 und 1 AE z.
untersuchen, da die gezeigten Beispiele durchaus signifikant:
Unterschiede in den Fluktuationen aufweisen (z.B. Amplituden,
spektrale Zusammensetzung).

Fir die in Abbildung 4 und 5 gezeigten Alfvenischen Fluktuatio-
nen sind in Abbildung 7 die H&ufigkeitsverteilungen fiir die Mag-
netfeldkomponenten und den Magnetfeldbetrag gezeigt. Schon ein
visueller Vergleich mit den zusitzlich gezeichneten Wahrschein-
lichkeitsdichtefunktionen der GauBschen Normalverteilung zeigt
in den meisten Fidllen keine ausreichende Ubereinstimmung. Die
Hiufigkeitsverteilungen sind zum Teil stark unsymmetrisch, zun
Teil stirker iiberhdht als eine normale Verteilung. Allein die
Hiufigkeitsverteilung fiir die =z-Komponente des interplanetaren
Magnetfeldes bei r = 0,29 AE scheint einer Normalverteilung zy
entsprechen. Dieses bestdtigt sich mit einem Chi-Quadrat-Priif-
verfahren, bei dem die Hdufigkeit der beobachteten Verteilung
mit erwarteten Werten einer theoretischen Verteilung (hier Nor-
malverteilung) verglichen wird. Ein Chi-Quadrat-Test mit 27
Freiheitsgraden und einer Signifikanzschwelle von 0,05 (zur De-
finition siehe Bendat and Piersol, /1971, S. 119ff/) ergibt, da:
allein die Dbeobachtete Hdufigkeitsverteilung der z-Komponente
des interplanetaren Magnetfeldes in Abbildung 7b als normalver-
~teilt angesehen werden Xann. Dieses Ergebnis ist charakteri-
stisch fiir die gesamten Daten der Primidrmissionen von Helios !
und von Helios 2, die eingeteilt in 11 1/2. stunden-Intervalls
mit dem Chi-Quadrat-Priifverfahren untersucht wurden. Es gab re-
lativ wenige Magnetfeldverteilungen, die als normalverteilt an-
gesehen werden konnten. Diese wenigen Verteilungen traten ir
schnellen Sonnenwind auf. Die Stationaritdt der Daten wurde mr—
tels eines "Run"-Testes untersucht. Es zeigte sich, daB inne
halb von schnellen Plasmastrdmen die Magnetfelddaten in den mei-
sten F&dllen als stationdr gelten kdnnen in Bezug auf Richtudd
und Betrag. Dies gilt nicht im langsamen Sonnenwind.
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Diese Ergebnisse stimmen nicht mit einer Untersuchung von i,

/1977/ iberein, der fiir einige ausgewdhlte Beispiele in Nﬂua%
Sonnenwind fand, das die Magnetfeldrichtungsfluktuationen nmiﬁn
Tri-Maxwell-verteilt seien. Whang kam zu diesem Schlug du;?
Berechnung von Mittelwert, Varianz und Schiefe. Fir eine Nonm{‘
verteilung muB die Schiefe Null sein, was Whang etwa als erfun:
ansieht. Die Hiufigkeitsverteilungen fiir die MagnetfeldkOmp;
nenten sind in der Arbeit von Whang nur halbseitig als Betryq,
gezeigt. Das Auftragen allein der Betrdge der Abweichungenxmm
Mittelwert verhindert allerdings das Auffinden einseitig abge.
schnittener Verteilungsfunktionen wie in Abbildung 7a und 7b,

Bei Durchsicht aller verfiigbaren Daten zeigt sich, das ij
schnellen Plasmastrémen die Magnetfeldverteilungen VvOn einer
oder zwei Komponenten immer einseitig abgeschnitten auftreten,
Dieses ist offensichtlich ein Grund, warum die Magnetfelddaten
nicht normalverteilt sind. Ein weiterer liegt darin, daB auch
innerhalb von Alfvenischen Fluktuationen Tangentialdiskontinui-
titen auftreten kénnen /Denskat and Burlaga, 1977/. Diese fiihren
dann zu Spriingen im Magnetfeld. Speziell bei entsprechend grofen
Spriingen und kleiner H&dufigkeit von Tangentialdiskontinuitdten
wirde dieses zu einer Abweichung von der Normalverteilung der
Magnetfelddaten fiihren. Der EinfluB von Tangentialdiskontinuitd-
ten wird im Kapitel 5.5 ausfiihrlich diskutiert.

Abb. 8: Schematische zweidimensionale Darstellung von Magnet~
feldrichtungsfluktuationen bei konstantem Magnetfeld-
betrag. Der Magnetfeldbetrag ist durch den Radius des
Kreises gegeben, die Richtungsfluktuationen sind durc:
Drehung des Vektors in der x - y - Ebene mdglich. H
mittlere Magnetfeld (B) wihrend des Beobachtungszei*
raumes liege in -x - Richtung.




per Grund fiir die systematische Abweichung der Magnetfeldhdufig-
jtsverteilungen von einer Normalverteilung infolge eines ein-
ceitigen Abschneidens 1&d8t sich mit den Eigenschaften einer
transversalen Alfvenwelle finden. Eine transversale Alfvenwelle
seigt keine Magnetfeldbetragsfluktuationen. Wie Abbildung 4, 5
und 7 zeigen, sind Betragsfluktuationen in der Tat wesentlich
xleiner als Richtungsfluktuationen. In Abbildung 8 sind die Ver-
niltnisse fiir Richtungsfluktuationen des Magnetfeldes bei kon-
stantem Betrag skizziert. Da das mittlere Feld in -x-Richtung
1iegt, fihren Fluktuationen der Feldrichtung, die in Jjeder Rich-
etwa gleich hdufig angenommen werden, fiir die y-Komponente
zu einer Normalverteilung, fiir die x-Komponente jedoch zu einer
in -x-Richtung abgeschnittenen Verteilung. Dieses ist etwa der
rall in Abbildung 7b, wo das mittlere Feld fast radial in
_x-Richtung zeigt. In Abbildung 7a liegt das Feld etwa bei 135°
(0® in +x-Richtung). Dies muB8 zu einen Abschneiden der Vertei-
lung fiir die x-Komponente in -x-Richtung und der y-Komponente in
+y-Richtung fiilhren. Da das mittlere Feld in beiden Beispielen
nicht weit aus der Ekliptik herauszeigt, zeigen die z-Komponen-
ten des interplanetaren Magnetfeldes am ehesten eine Normalver-
teilung. Diese Erkldrung der abgeschnittenen Magnetfeldhdufig-
xeitsverteilungen wird bestdtigt bei mittleren Feldrichtungen
zur Sonne hin. Wenn {B) in +x-Richtung zeigt, sind die Vertei-
lungen der x-Komponente des Magnetfeldes in +x-Richtung abge-

schnitten.

ke

tung

\25%

!

al r= 0.97 AU b) r=0.29 AU

Abh. 9. Haufigkeitsverteilung der Richtung des interplanetaren
Magnetfeldes in der Ekliptik fiir die Daten aus Abbildung
4 (Teil a)) und aus Abbildung 5 (Teil b)). Die gestri-
chelte Linie gibt die 25% Hiufigkeit an.



Abbildung 9 gibt fiir die beiden gezeigten Beispiele im schpe
Sonnenwindplasma die Hidufigkeitsverteilungen der interplanet
Magnetfeldrichtung in der Ekliptik.

llep
Aren

5.2 Alfvenische Fluktuationen und die Strdmungsstruktur
des Sonnenwindes

Zur globalen Untersuchung des Auftretens von Alfvenischen Fluk-
tuationen berechnen wir die Korrelation zwischen Magnetfeldfluk-
tuationen b und Sonnenwindgeschwindigkeitsfluktuationen v. Fir
diese und alle folgenden Untersuchungen wird das MF-Koordinaten-
system (siehe Anhang A) benutzt, in dem die z-Komponente paral-
lel zur mittleren Magnetfeldrichtung liegt. Sieht man eine Kor-
relation bei Korrelationskoeffizienten gréBer als|0,6|fir alle
drei Komponenten als gegeben an, so ergibt sich jeweils fiir die
Dauer einer Sonnenrotation im Aphel (Abbildung 10) und im Peri-
hel (Abbildung 11) von Helios 2, daB Alfvenische Fluktuationen
wahrend mehr als 75% der Beobachtungszeitrdume vorhanden sind.
Sie treten dabei nicht willkiirlich verteilt auf, sondern be-
schrdnken sich wesentlich auf die schnellen Sonnenwindstrdme.
Teilt man die schnellen Sonnenwindstrme Thoch in Bereiche an-
steigender Geschwindigkeit, relativ Xkonstanter Geschwindigkeit
und absinkender Geschwindigkeit auf, so zeigen die beiden letz-
teren keine auffidlligen Unterschiede in Bezug auf die Korrela-
tion zwischen b und v. Dies ist anders im Bereich ansteigender
Geschwindigkeit, besonders bei scharfen Flanken, wo die Korrela-
tion zum Teil deutlich herabgesetzt ist. Wie die normierten
Standardabweichungen der Magnetfeldkomponenten, des Magnetfeld-
betrages und der Dichte zeigen, tritt an diesen Flanken starke
Fluktuationsaktivitdt nicht nur in der Richtung des Magnetfeldes
auf, sondern auch im Magnetfeldbetrag und der Protonendichte. In
diesen Bereichen, in denen schnelles Sonnenwindplasma auf lang-
sames Plasma trifft, erscheint eine Wellenerzeugung auf Grund
lokaler Prozesse moglich, so daB auch starke Anteile magneto-
akustischer Wellen beobachtet werden konnen, die sonst im Son-
nenwind stark geddmpft werden /Barnes 1966, 1967/. Im schnellen
Sonnenwind hingegen sind Betragsfluktuationen des Magnetfeldes
klein gegeniiber den Richtungsfluktuationen, die Fluktuationen
sind also nur zu einem geringen Teil kompressiv.
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wie Abbildung 10 und 11 zeigen, liegt die Korrelation zwischen b
und ¥ in schnellen Sonnenwindstrdmen bei etwa |0,9|. Die Wahl
von IO 6| als Grenze fiir korrelierte Fluktuationen erklirt sich
aus friilheren Untersuchungen iiber Alfvenische Fluktuationen
/Burlaga and Turner, 1976; Denskat and Burlaga, 1977/, wo nicht
so gute Korrelationen gefunden wurden. Das liegt haupts&dchlich
an der Qualitidt der Plasmadaten, die z.B. bei den Plasmaexperi-
menten auf Explorer 33, 34 und 35 schlechter waren als bei den
Plasmaexperimenten auf Helios /Binsack, persdnliche Mitteilung,
1975/. Nach einem F-Test fiir den Korrelationskoeffizienten
/Taubenheim, 1969, s. 115/ zeigt bei 89 verwendeten Wertepaaren
die Stichprobe allerdings schon bei einem Korrelationskoeffizi-
enten von |0,27| eine signifikant von Null verschiedene Korrela-
tion bei 1% Irrtumswahrscheinlichkeit, wobei die hier gefundene
Korrelation sehr viel hSher ist. Mit Hilfe von Fischers Z-Trans-
formation /Taubenheim, 1969, S. 116 - 117/ lassen sich Vertrau-
ensbereiche fiir den Korrelationskoeffizienten angeben. Z.B. lie-
gen die 99% Vertrauensgrenzen fiir 0,9 bei 0,83 und 0,94 und fiir
0,6 bei 0,39 und 0,75. Es bleibt die Frage, warum die Korrela-
tion nicht noch besser ist. Ein Grund liegt offensichtlich in
der Genauigkeit der Plasmadaten. Berechnet man die Korrelations-
koeffizienten zwischen v und b fiir Zeitridume mit Alfvenischen
Fluktuationen mit 300 Sekunden-Mittelwerten wvon Plasma und Mag-
netfeld, so erhShen sich die Korrelationskoeffizienten gegeniiber
der Berechnung mit 40,5 Sekunden-Daten. Dies wird im Anhang B
und im Kapitel 5.4 diskutiert. Ein weiterer Grund liegt mdgli-
cherweise im gleichzeitigen Vorhandensein statischer Strukturen,
die mit dem Sonnenwind mitgefiihrt werden und als Fluktuationen
gemessen werden, und/oder magnetoakustischen Wellen.

Die Art der Korrelation zwischen v und b, ob in Phase oder in
Gegenphase, gibt zusammen mit der Richtung des interplanetaren
Magnetfeldes die Ausbreitungsrichtung der Alfvenischen Fluktua-
tionen an. Fiir die Primdrmissionen von Helios 1 und Helios 2
ergibt sich, daB sich alle Alfvenischen Fluktuationen in schnel-
len Sonnenwindstromen auBerhalb des EinfluBbereiches der Kom-
pressionszonen nach auBSen im Sonnenwindplasma ausbreiten. Wenn
man nicht einen Erzeugungsmechanismus findet, der im strdmenden
Sonnenwind bis 0,29 AE Alfvenische Fluktuationen mit ausschlieg-
lich einer Ausbreitungsrichtung in antisolarer Richtung bildet,
80 1lidBt sich nur schlieBen, daB die Alfvenischen Fluktuationen
innerhalb des Alfvenischen Radius (in etwa 10 bis 20 Sonnenra-
dien Abstand von der Sonne) erzeugt worden sein miissen. Denn nur
dort breiten sich Alfvenische Fluktuationen mit Ausbreitungs-
richtung nach innen wirklich zur Sonne hin aus. Weiter auBen
erzeugte Alfvenische Fluktuationen wiirden durch den schneller
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strémenden Sonnenwind (Alfvenmachzahl etwa 5 - 10) riickwdrts ap
Raumfahrzeug vorbeigefilihrt und miiBten so beobachtet werden.

Alfvenische Fluktuationen sind also wesentlich Richtungsfluktuya.
tionen in Magnetfeld und sonnenwindgeschwindigkeit mit groge;
Amplitude, die immer in Verbindung mit schnellen S?nnenwind_
stromen auftreten, zumindest zu zeiten einer wenig aktiven Sonne
in einem "ruhigen" Sonnenwind. Im langsamen Sonnenwindplasmy
treten ebenfalls Plasma- und Magnetfeldfluktuationen auf, die

jedoch selten Alfvenisch sind.

Unterschiede im Auftreten Alfvenischer Fluktuationen (bestimmt
durch die Korrelation zwischen v und b) am Perihel und am Aphel
sind offensichtlich hauptsdchlich durch die Stromungsstruktur
des Sonnenwindes bestimmt. So folgen innerhalb von 07'5%AE
schnelle Sonnenwindstrdme in kiirzerem Abstand aufeinander als
bei 1 AE. Auf diese Weise ergeben sich nicht wie bei 1 AE mehre-
re aufeinanderfolgende Tage mit langsamen Sonnenwind. Entspre-
chend gibt es auch nur bei 1 AE mehrere aufeinanderfolgende Tage
mit nicht-Alfvenischer Fluktuationsaktivitdt im langsamen Son-
nenwind. Steilere Flanken in der Geschwindigkeit mit Einsatz
einer schnellen Plasmastrdmung innerhalb von 0,5 AE /Rosenbauer
et al., 1977/ sind mdglicherweise die Ursache fiur starkere
nicht-Alfvenische Wellenerzeugung in Kompressionsgebieten vor
Hochgeschwindigkeitsstrdmungen. Abbildung 11 zeigt starke Dich-
tefluktuationen bei mehreren Einsdtzen von Hochgeschwindigkeits-
stromen.

5.3 Radiale Abhidngigkeit der Fluktuationsamplituden

Wie schon in Abbildung 2 zu sehen war, blieben Hochgeschwindig-
keitsstrome widhrend des Sonnenfleckenminimums iiber mehrere Son-
nenrotationen bestehen. Das gleiche gilt fiir die Sektorstruktur
des interplanetaren Magnetfeldes zu dieser Zeit, die sich iiber
den gesamten Zeitraum der Primdrmissionen Dbeider Raumsonden
nicht wesentlich &inderte /Neubauer, 1978; Behannon et al.,
1981/. Diese Bedingungen erleichtern die Untersuchung rdumlicher
Abhidngigkeiten im Sonnenwind. Trotzdem miissen bei der Untersu-
chung von radialen Abhdngigkeiten mit einer Raumsonde iiber eine:
gr&Beren %eitraum die Annahmen gemacht werden, daf wirkliche
zeitliche Anderungen einen kleineren Effekt verursachen als eine
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Abb. 12: Hiufigkeitsverteilungen normierter Standardabweichungen

von Magnetfeldrichtungsfluktuationen 63 und Magnet-
feldstidrkefluktuationen ©p berechnet fiir einstiindige
Zeitintervalle und normiert mit der mittleren Magnet-
feldstdrke <(F). Die HHufigkeitsverteilungen wurden
jeweils fiir eine Sonnenrotation filir Helios 1 und Helios
2 am Aphel und am Perihel berechnet. Fiir Helios 2 sind
es die Zeitrdume, die auch in Abbildung 4 und 5 gezeigt
sind, fiir Helios 1 sind es die ersten 27 Tage nach dem
Start bzw. jeweils etwa 20 Tage vor und 20 Tage nach
dem ersten Periheldurchgang.




Anderung mit dem Abstand und daB jede Breitenabhingigkeit info
ge der Inklination des Sonnendquators relativ zur radialen p
hangigkeit vernachldssigt werden kann. Bei einigen beobachtet;
Abstandsabhingigkeiten werden wir diese Punkte noch ausfuhrL&:
diskutieren. !

Zur Untersuchung der Plasma- und Magnetfeldfluktuationsamplit,_
den bei verschiedenen Abstinden von der Sonne berechnen wir je.
weils fiir einstiindige Intervalle die Standardabweichungen.Gg,sp
und ©n , wobei €@ die Standardweichung der Magnetfeldvektorfiluyk.
tuationen mit Beitridgen von Feldstdrke- und Feldrichtungsfluy.
tuationen ist. Eg_wird aus den einzelnen Sta?dardabweichungﬂ
nach GE =\[5’81; +5<2 +6‘812‘ berechnet, womit e%ne vom Koordina-
tensystem unabhidngide Grofe fiir die Interpretation von Komponen-
tenmessungen vorliegt. Fiir die ersten 110 Tage jeder Heliosmis-
sion wurde diese Standardabweichung berechnet. Aus der Analyse
herausgenommen wurden Bereiche um Sektorgrenzen und StoBwellen,
Mit ansteigender Magnetfeldstdrke F und ansteigender Dichte p
steigen ebenso die Standardabweichungen 03 , ©g und ©pm an. In
Fall von Helios 1 hat die Magnetfeldstafke eine radiale Ab-
hingigkeit ~ r ~h® /Musmann et al., 1977/. Um Fluktuationen an
verschiedenen Raumpunkten vergleichen zu kdnnen, normieren wir
die oben gegebenen Standardabweichungen mit entsprechenden ein-
stiindigen Mittelwerten der Magnetfeldstédrke bzw. der Dichte.
Abbildung 12 zeigt die normierten Standardabweichungen von Mag-
netfeldrichtungs- und Magnetfeldstarkefluktuationen fiir beide
Raumfahrzeuge unter Perihel- und Aphelbedingungen.
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Abb. 13: Hiufigkeitsverteilungen normierter Standardabweichunge® |

von Protonendichtefluktuationen. Die Zeitintervalle
sind dieselben wie in Abbildung 12.
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Abbildung 13 zeigt die entsprechenden normierten Standardabwei-
chungen fir die Dichte widhrend derselben Zeitriume. Fiir die Mag-
netfeldvektorf1UKtuationen sind wenig systematische Unterschie-
ge mit dem  Abstand zu finden. Die Haufigkeitsverteilungen
iberdecken denselben Bereich %3/{F)> von 0 bis 0,9. Die Maxima
der Verteilungen am Perihel und Aphel fallen bei Helios 1 und
gHelios 2 nicht zusammen. Helios 1 beobachtete die hdufigste re-
lative Amplitude G§/<F7 zwischen 0,4 und 0,55 beim Aphel, Helios
2 beim Perihel.

Im Gegensatz dazu zeigen normierte Magnetfeldstirkefluktuationen
eine systematische Abhiéngigkeit vom Sonnenabstand. Die Vertei-
lungen &g /{F) sind am Aphel breiter als am Perihel, es kommen
also relativ hdhere Amplituden vor. Das deutet auf eine lokale
Erzeugung von Feldstdrkefluktuationen im Sonnenwind hin. Die
normierten Dichtefluktuationen zeigen wiederum keine systemati-
schen Unterschiede. Da jedoch ein Teil der gemessenen Dichte-
fluktuationen keine physikalische Ursache hat, sondern eine
Folge der Rohdatenauswertung ist (siehe auch Anhang B), ist auch
ein Teil der berechneten Standardabweichungen nicht physikali-
schen Ursprungs. Da dieser Anteil nicht genau feststellbar ist,
lassen sich die Ergebnisse der Dichtefluktuationen nicht weiter
auswerten. Andere Messungen deuten daraufhin, das8 &,/n) sich
mit wachsendem Sonnenabstand &ndert. Bei einer Untersuchung des
durch Elektronendichtefluktuationen modifizierten Radiosignals
von Viking-Raumsonden fand Callahan /1981/, daB 0, /<n) mit zu-
nehmendem Sonnenabstand wdchst.

Berechnet man 9g/{F) und Gkﬁ(F) wihrend einer Sonnenrotation nur
fiir Alfvenische Fluktuationen, so &ndern sich die Hiufigkeits-
verteilungen fiir bg /{F) nur minimal. Bei den Hiufigkeitsvertei-
lungen bg /K F) fehlen einige hohe Amplituden, die Tendenz bleibt
jedoch dieselbe: Die Verteilungen werden mit zunehmendem Sonnen-
abstand breiter, d.h. die relativen Amplituden werden gréBer.

Welche Erklidrung gibt es fiir die Beobachtung, daB8 die Amplituden
der Magnetfeldrichtungsfluktuationen relativ zur mittleren Mag-
netfeldstirke sich zwischen 0,3 AE und 1 AE offensichtlich nicht
wesentlich &ndern? Eine Mdglichkeit besteht darin, daB sich die
Magnetfeldfluktuationen in einem "gesdttigten" Zustand befinden.
Da die Amplituden der Fluktuationen fast die Feldstdrke des Hin-
tergrundfeldes erreichen, werden sie durch einen nichtlinearen
Mechanismus gehindert, weiter zu wachsen. In diesem Sinne ist
gesdttigt zu verstehen. Der nichtlineare Mechanismus ist jedoch
nicht bekannt. Barnes /1979a/ und Hollweg /19784/diskutieren
eine Reihe von bis zu diesem Zeitpunkt vorgeschlagenen Dimp-
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fungsmechanismen fiur nichtlineare transversale Alfvenische Ve
len. Keiner der vorgeschlagenen Mechanismen scheint jedoch Ej
die im Sonnenwind beobachteten Alfvenischen Fluktuationep .

wendbar zu sein.

an.

Eine andere Mdglichkeit besteht darin, dag die Magnetfeldamp);_
tuden von Alfvenischen Fluktuationen und die Magnetfeldstéﬂ@
etwa dem gleichen Abstandsgesetz folgen. Eine oft benutzte py,_
thode, um Fluktuationen in einem sich rdumlich &dndernden Hintep.
grund zu beschreiben, ist die Eikonal- oder WKB-Ndherung. Anwer.
dungen fiir die MHD finden sich bei Bazer and Hurley /}963/ und
im Zusammenhang mnit dem Sonnenwind wurde diese Theorie zuers:
von Parker /1965/ diskutiert. Barnes /1979a/ zeigt, daB fir Al:i.
venwellen kleiner Amplitude in einem radialsymmetrischen Sonnen-
wind fiir das Magnetfeldamplitudenquadrat der Welle |bl2 ~ r-;
gilt, wobei ein Anisotropieterm vernachldssigt wurde. Da das
interplanetare Magnetfeld nach Helios 1 Beobachtungen eine Be-
ziehung F ~ r— 16 zeigt /Musmann et al., 1977/, sind die Ab-
standsabhingigkeiten von |bl2 und F2 etwa gleich. Unter Beruck-
sichtigung der breiten Hiufigkeitsverteilungen fiir 6gKRist nicht
zu entscheiden, ob die Ausbreitung Alfvenischer Fluktuationen
zwischen 0,29 AE und 1 AE ungedidmpft verlduft oder nicht. Wei-
terhin gilt das Abstandsverhalten |bl2 ~ r—3 nur fiir kleine Am-
plituden in der WKB-N&dherung. Inwieweit die WKB-N&herung iber-
haupt fiir Alfvenische Fluktuationen im Sonnenwind anwendbar ist,
wird in Kapitel 6 diskutiert.

Coleman et al. /1969/ hatten bei einer Untersuchung von Mariner
4 Daten zwischen 1 und 1,5 AE ein Verhalten |bl2 ~ r-2# gefun-
den. Belcher und Burchsted /1974/ untersuchten Alfvenische Fluk-
tuationen in Mariner 4 und 5 Daten im Bereich zwischen 0,7 und
1,6 AE. Sie fanden |bl2 ~ r=31*03  fiir Mariner 4 und bl 2 ~
r—33*03  fiir Mariner 5 und deuteten diese Abstandsvariation als
konsistent mit Alfvenischen Fluktuationen, die sich im Sonnen-
wind mit wenig oder gar Kkeiner Erzeugung oder Dissipation aus-
breiten. Rosenberg et al. /1978/ berechneten mit Pioneer 10
Daten zwischen 1,0 und 3,3 AE eine Abstandsabhingigkeit |bl2~
r=30 *o1% Behannon /1976/ fand mit Mariner 10 Daten zwischen
0,46 AE und 1 AE einen leichten Abfall von 6a/{Fy mit wachsenden |
Sonnenabstand. Dieses Ergebnis verglich Behannon /1978/ mit den |
Erg?bnissen von Mariner 4 und Pioneer 10 und fand, daB &B/<F) zu |
gewissen Zeiten mit wachsendem Sonnenabstand leicht anstieg und
zu anderen Zeiten leicht abfiel. Daraus 1iB8t sich schlieBen, da’
die geringen Unterschiede fiir 84 /{F> bei Helios 1 und bei Helics
2 durch zeitliche Variationen erklirt werden k&nnen. Anfang 197°
stieg 6g /{F) mit wachsendem Sonnenabstand im Mittel leicht ar:




fang 1976 hingegen fiel SB /(F> mit zunehmendem Sonnenabstand
S -4
Jeicht ab:

et al. /1969/ entdeckten in ihrer Untersuchung von
Mariner 4 Daten zyischen.l un? 1,5 AE, daB die Feldstirkefluk-
tuationen' wenngleich klein, mit zunehmendem Sonnenabstand weni-
stark abfallen als Fluktuationen in den Vektorkomponenten.

r \ ;
g:eses wird durch die Helios-Messungen innerhalb von 1 AE be-
statigt. Coleman et al. interpretieren das relative Anwachsen

ger kompressiven Fluktuationen als Hinweis, daB wenigstens ein
der gemessenen Fluktuationen durch dynamische Prozesse im

Teil
sonnenwind selbst erzeugt worden sein muB. Barnes /197%9a/ ver-
mutet, dieser Effekt kdnne ein Schliissel zum Verstindnis inter-

planetarer Turbulenz sein.

Barnes /1979a/ diskutiert eine Reihe von Mechanismen, wie mag-
netoakustische Wellen im Sonnenwind bei der nichtlinearen D&mp-
fung von Alfvenwellen erzeugt werden kdnnten. Er kommt zu dem
schluB, daB die vorgeschlagenen Theorien, die zum Teil mit der
MHD-Theorie fiir stoB8dominierte Plasmen entwickelt wurden, nicht
dirext fiir Verhdltnisse im Sonnenwind angewendet werden konnen.
so spaltet nach der MHD-Theorie eine parallel zum Feld laufende
zirkular polarisierte Alfvenwelle auf Grund der nichtlinearen
gerfallsinstabilitdt in eine Schallwelle und eine in entgegen-
gesetzter Richtung laufende Alfvenwelle . auf /Chin and Wentzel,
1972; Sagdeev and Galeev, 1969, S. 8ff/. Ob allerdings MHD-Theo-
rien von nichtlinearem Wellenzerfall direkt auf stoBfreie Plas-
men angewendet werden konnen, ist zweifelhaft. Die Schallwelle,
die im stoBfreien Plasma linear geddmpft wird und im stoBdomi-
nierten Plasma ungedampft ist, spielt in der Theorie eine zen-
trale Rolle /Cohen and Dewar, 1974; Lee and V5lk, 1973/.

5.4 Periodenbereich Alfvenischer Fluktuationen

Das Auftreten Alfvenischer Fluktuationen wurde im Kapitel 5.2
durch die Berechnung der Korrelation zwischen den Richtungsfluk-
tuationen im Magnetfeld und in der Sonnenwindgeschwindigkeit
gﬁitaestgllt. Diese Korrelation wurde fir einstiindige Intervalle
; c geftht. Nun zeigen die Datenbeispiele in Abbildung 4 und
» daB eine Korrelation moglicherweise auch fiir weit l&ngere
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Quadratische Spektren einer Vektorkomponente (MF - Ko-
ordinaten) des interplanetaren Magnetfeldes und der
Sonnenwindgeschwindigkeit sowie Kohidrenz und Phase
zwischen By und Vy Die Daten wurden beim ersten
Periheldurchgang von Helios 2 2zwischen 0.29 AE und
0.34 AE im inneren Teil einer Hochgeschwindigkeits-
stromung zwischen dem 13. und 24. April 1976 gemessen
(siehe auch Abbildung 11). Die Spektren sind jewells
aus zwei Teilen zusammengesetzt, die aus Datensatzel
verschiedener Mittelungslingen berechnet wurden. Be:
tiefen Frequenzen wurden die Spektren aus 1000 Sekur”
den - Mittelwerten von Magnetfeld- und Plasmadate®
berechnet, bei hohen Frequenzen aus 40,5 Sekunden:‘.

Mittelwerten des Magnetfeldes und hochauflésmij
Plasmadaten mit einem Datensatz alle 40,5 Sekunde”-;;

den hohen Frequenzen wurde nur ein representamﬁa
Datensatz bei 0.29 AE verwendet. Zur Berechnung
Spektren und deren Signifikanz siehe Anhang C.
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n Dbesteht. Die mdgliche maximale Periode Alfvenisch

tuationen wird dgrch d%e Dauer einer Hochgeachwindigkeitzf
P romung pegrenzt, die minimale Periode liegt aus plasmaphysi-
> .lischen c';rijnden bei der Protonengyrofrequenz. Durch Auswahl
oiner méglichst lange dauernden H?chgeschwindigkeitsstrémung
156t sich der zu untersuchende Periodenbereich méglichst gros
nalten: wihrend des ersten Periheldurchganges von Helios 2 trat
eine solche 1?“9 andauernde HOCﬁQESChWindigkeitsstrémung auf,
jie auch in A?blldu?g 11 zu.sehen ist. Die lange Dauer der Hoch-
geschwindigkeltSStromung liegt daran, daB die Heliosraumsonden
ihre Umlauf?ahnen um dl? Sonn? in deren Drehrichtung durchlau-
fen. Wie Abbildung 11 zeigt, liegen relativ homogene Verh&dltnis-
ge in bezud auf dlg A}fve?lsche Fluktuationsaktivitdt im Verlauf
Jieser Hochgeschwindigkeitsstrdmung vor. Die Fluktuationsampli-
tuden in Betrag und Richtung bleiben relativ gleich gro8, und
die Korrelationskoeffizienten bleiben fiir mehr als zehn Tage

hoch.

Fluk

Der periodenbereich Alfvenischer Fluktuationen 1ld8t sich mit der
Methode der statistischen Frequenzanalyse bestimmen, wobei neben
den Spektraldichten auch die Kohdrenz und Phase zwischen B und V
perechnet werden. Die Methode zur Berechnung von quadraEischeE
spektren und von Kreuzspektren wird im Anhang C ausfiihrlich be-

gschrieben.
Abbildung 14 zeigt die Spektraldichten von By und Vy sowie die
Kohirenz und Phase zwischen By und Vy. Die Spektren der x-Kom-

ponenten von.g_und_y_(die Ergebnisse der beiden anderen Vektor-
xomponenten sind sehr dhnlich) sind reprasentativ fiir Spektren
in Hochgeschwindigkeitsstrdmen am Perihel im "ruhigen" Sonnen-
wind. Die Kohirenz und Phase zwischen Bx und Vx zeigen eine fast
perfekte Antikorrelation iiber einen breiten Frequenzbereich. Da
das Magnetfeld zu dieser Zeit von der Sonne weggerichtet war,
ist die Antikorrelation konsistent mit sich im Plasma nach auBen
ausbreitenden Alfvenischen Fluktuationen. Bei Frequenzen unter-
halb von 2x10~5Hz ist die Kohdrenz zwischen B und V. gering.
Die Fluktuationen sind demzufolge nicht Alfvenisch. Sie werden
offensichtlich durch groBskalige dynamische Prozesse hervorgeru-

fen. . F )
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Ab
b. 15; Quadratische Spektren des Magnetfeldbetrages u?d der
i:otonendichte fiir denselben Zeitraum wie in Abbildung
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dap gerade im ti(lafen Frequenzberejq, .
2 - 3x1077 Hz die spektraldichten der Magnetfe), ‘.

oy VCmP otonendichte im Gegensatz zu den-spektraldichthj"fa

EZStoiE;mpZnenten von B und V stark anstelgen. VWir betrr]“rf*,:':-

- 2,4%x10"5 Hz als untere
i ie weitere Analyse 2. Fre
deshalb Ezi d;lxlfvenische Fluktuationen. Das entspricht

Abbildung 15 zeigt,

¢

qU@:L

Qi_

grevzze von etwa 11 1/2 Stunden. Aus'datentec':hnischen Gri .
?rlt die obere Frequenzgrenze fu'r" dleS? Pz.arlodenunterSuC,r‘fv
lieg was durch die htchstmSgliche Abtastyy,, .

bei 1,2x%10<2 Hz,

Plasmaexperimentes
ingt ist. Diese Freque ' o
iizguenz (wahrend dieses Zeitraumes etwa“o,e Hz), dey o‘oé.;_
Frequenzgrenze aus plasmaphy51kallschen Griinden. Deshalp k'dnr,:_'

der Freguenzbereich bis zu 1,2x10-2 Hz Al fvenische Fluktuatio‘“:

enthalten. Die absinkende Kohdrenz oberhalb von 3x10-3 g, .

zum Teil durch die Art der Daten verursacht iy,

einem Datensatz alle 40,5 Sekunde, .

mit
nz ist weit unterhalb der Protoney

wenigstens

sein? die =zur Berechnung der Spektren .benutzt wurden. Wie is
anhang B ausgefiihrt wird, handelt es sich bei den verwenge:,.
Magnetfelddaten um 40,5 Sekunden-Mittelwerte, die aus je

Vektormessungen berechnet wurden. Mit dem Plasmaexperiment yi,;
ein Datensatz alle 40,5 Sekunden gewonnen, der jedoch nicht not:
wendigerweise Mittelwerten iiber diesen Zeitraum entspricht, .
allgemeinen wird ein so berechneter Datensatz vom wahren Mitte].
wert abweichen. Werden nun zwel derartig verschieden gemessene
und berechnete GrdBen wie Magnetfeld- und Sonnenwindgeschwindig.
keitsvektor korreliert, so werden Fehler bei hohen Frequenze;
auftreten, widhrend tiefere Frequenzen unbeeinfluBt bleiben. Des-
halb nehmen wir an, daB die Kohdrenz zwischen B und V oberhal;
von 3x10-2 Hz wenigstens teilweise auf Grund der verwendeter
Daten absinkt. Dieses fiihrt auch zu einem etwas verkleinerter
Korrelationskoeffizienten zwischen Db und v, wie er in Kapitel,
5.2 berechnet wird. Der Spektraldichteverlauf von Vy in Abbil-|
dung 14 ist im oberen Frequenzbereich flacher als derjenige vor|
By. Ebenso ist der Spektraldichteverlauf von n in Abbildung 13 |
im oberen Frequenzbereich sehr flach, was auch mit einem zusatz-|
lich durch die Datenauswertung erzeugten Rauschen in diesem Fre-|
quenzbereich erkldrbar ist. Weiterhin ist eine mit der Frequent |
zunehmende kompressive Fluktuationsaktivitat oberhalb von et'?%
3x10~2 Hz mdglich. Dieses wiirde ebenfalls zu einer reduziert®l]
Kohdrenz zwischen B und V im oberen Frequenzbereich fiihren. In
diese Richtung weist der flachere Verlauf der Spektraldichte ¥
F als der von By bei hSheren Frequenzen.

Diese Kohdrenzuntersuchungen zwischen V und B wurden fiir_aljf
Daten in Hochgeschwindigkeitsstromen wihrend der Primarmissior
beider Raumsonden durchgefiihrt. Bei allen Sonnenabstédnden €%




ten sich etwa die gleichen Ergebnisse, sofern das Plasma nicht
durch groeskalige dynamische Prozesse gestdrt war: Eine hohe
Kohirenz iber einen weiten Frequenzbereich, ein Absinken der
Kohidrenz bei h8heren Frequenzen und eine untere Frequenzgrenze
giir hohe Kohdrenz etwa bei 2x10"° Hz. Es findet sich keine
systematische Variation mit dem Abstand. Das mag beziiglich der
unteren Frequenzgrenze iiberraschen, weil die gemessenen Frequen-
zen stark Dopplerverschoben sein kdnnen und die Dopplerver-
schiebung in Perihel- bzw. Aphelndhe unterschiedlich stark ist.
Mittlere Alfvenmachzahlen Mp = V/V4q (V4 ist die Alfvengeschwin-
jigkeit) am Aphel sind etwa 8 - 9 und in Perihelnihe 4 - 5. Die
popplerverschiebung wird durch den Faktor cos(¥k,V)V/Va bestimmt
(k ist der Wellenzahlvektor). Nehmen wir fiir k eine antisolare
Richtung parallel zum mittleren Magnetfeld anj- das bei 0,3 AE
etwa radial liegt und bei 1AE in Richtung der Rasensprengerspi-
rale etwa 452 von der Radialrichtung abweicht, so erhalten wir
am Aphel und am Perihel eine etwa um die Hilfte gednderte Fre-
quenzverschiebung auf Grund des Dopplereffektes. Mbglicherweise
gibt es Unterschiede bezliglich der unteren Frequenzgrenze im
MeBsystem, oberhalb derer die Kohdrenz zwischen V und B hoch
ist. Diese Unterschiede wiirden jedoch bei den bereéﬁheteﬂ—koha—
renzen deshalb nicht zu sehen sein, weil die Frequenzaufldsung
bei tiefen Frequenzen schlecht ist.

gusammenfassend folgern wir, daB Alfvenische Fluktuationen im
schnellen Sonnenwindplasma im Frequenzbereich (im Me8system der
Raumsonden) zwischen 2 - 3x10”° Hz und wenigstens 10~2 Hz auf-
treten. Da wir iiber die wahre Richtung von k keine Informationen
haben, ist auch eine Aussage liber den wirklichen Frequenzbereich
im Plasmaruhsystem schwer mdglich. Da sich jedoch Alfvenische
Fluktuationen immer in antisolarer Richtung ausbreiten, mniissen
die gemessenen Frequenzen allgemein hoher sein als die Frequen-
zen im Plasmaruhsystem. Fiir die weiteren Untersuchungen Alfve-
nischer Fluktuationen nehmen wir als Frequenzgrenzen 2,4x10'5'Hz

und 1,2x10~2 Hz an.

Nach der Bestimmung des Periodenbereiches Alfvenischer Fluktua-
tionen kommen wir auf die Frage, wie weit die Eigenschaften Alf-
venischer Fluktuationen mit denen der transversalen Alfvenwellen
der Theorie iibereinstimmen. Die Korrelation zwischen v und b ist
natiirlich nicht ausreichend, um die Fluktuation eindeutig zu
identifizieren. Mit den MeBdaten einer Raumsonde ist auch nicht
nachweisbar, ob sich die Fluktuationen als transversale Alfven-
welle ausbreiten. Ein Schritt hin zur Klidrung ist die Priifung,
ob Gleichung 4.2 beim Durchgang Alfvenischer Fluktuationen er-
fillt ist. Dies taten auch Burlaga and Turner /1976/, ohne je-
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doch Informationen iiber Druckanisotropien zu besitzen Und-ma?h~
ten deshalb die Annahme einer einheitliche? PlaSTageSChW1ndlg\
keit und isotropen Druckes. Sie fanden die Bezle:ungl4.l'2um
Teil erfiillt, zum Teil fanden sie Abweichungen um @e r als einen
Faktor 2 und deuteten dieses Ergebnis éls Fon51ste:t mit d?m
Auftreten von Alfvenwellen, wobei die ﬁellwelse stagﬁen :bwei‘
chungen auf Druckanisotropien zurﬁckgefh?rt wurden: ht;ichenpb-
nis aller Parameter in Gleichung 4.2 lSt.OffenSlC' p mite;ne
Nachpriifung nicht besonders sinnv?ll. ?nzw15chen hsigdi keiten
Helios-Raumsonden gdemessene dreidimensionale Geschw 3 o S~
verteilungsfunktionen von Protonen und .Alphateléchen/ggrscﬁvo:
abgeleitete Plasmaparameter veraffentllch? worden Jarsen :
al., 1982a, b/, so daBg fir ausgewahltg Zeiten auch .1d.ek 'z e
fiir anisotrope Druckverteilung und Differenzgeschwilndigkelten
der Sorten zur mittleren Geschwindigkeit des ?lasyas bekénnt
sind. Da Gleichung 4.2 frequenzabhdngig unterschiedlich e?fullt
sein kann, priifen wir diese mit den berechneten ?pektréldlchFe§
von B und V nach, indem wir fir jede Komponente eine GroBe R/ 1
= x;;lz) einfithren, die fiir transversale Alfvenwellen den Wert 1

haben mufl.

Gy, (F)4TLCPD

. o 5E4]
Ri () = 5z (5.1)
: 172
mt A=[1+42 (P -P ) -4 > mgng [ AV4)?]

a

wobei G(f) die jeweilige Spektraldichte ist.

Abbildung 16 zeigt den Verlauf von Rx(f) (A wird zunachst gleich
1 gesetzt) fiir die Fluktuationen, deren Spektren in Abbildung 14
und 15 gezeigt sind. In einem Frequenzbereich von etwa 2x10 > Hz
bis 3%10~2 Hz fluktuiert Ry¢ um den Wert 1, unterhalb von 2%x107%
Hz sinkt Ry ab, obgrhalb von 3x10T2 Hz steigt Ry mit wachsender
Frequenz stark an. Ahnliche Ergebnisse zeigen die beiden iibrigen
Komponenten. Um den EinfluB des Faktors A auf Gleichung 5.1 zu
berechnen, sind wir fiir die Ionendaten auf in der Literatur ver-
offentlichte Ergebnisse in Form von Diagrammen und Tabellen an-
gewiesen /Marsch et al. 1982a, b/. Von den fiir die Berechnung
von A bendtigten Werten sind einige nur unvollstidndig und nicht
fir den gesamten Zeitraum zu erhalten. A kann deshalb nur abge-
schdtzt werden. Betrachten wir nur Protonen als einzige Einflud
nehmende Ionensorte, so sind relativ vollstdndige Daten vorhan-
den. Tp” /T?¢ ist etwa 0,8 bei einer Temperatur Tpu von 6x105.K
und Tg /TQL etwa 1,5 bei einer Temperatur Te; Vvon 2x105 K. Das
fihrt mit den bekannten Werten von Dichte und Magnetfeldstdrke



HELIOS -2
gl -29-.35AU

L 1zl s ol

) u Lllllll’ L y llllllL A A L A 444
10°° 10° 10~ 10™° 10~ 10~
FREQUENCY [Hz]

Abb. 16;

Nach Gleichung 5.1 berechnetes Verhdltnis Ry,

dem
Quotienten

- aus den Spektraldichten von Vx und By mul-
tipliziert mit 4W<8> . A2 wurde gleich 1 gesetzt. Die
verwendeten Spektren sind die in Abb. 14 gezeigten.
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Nimmt man als zweite IonenSOrte -

teilchen hinzu, wobei sich die Alphateilchen mit etw, day E;q
vengeschwnxdlgkea,t schneller als die Protonen bewegen, e li;.,_‘

6 und 1. Je nachdem, ob nur Protonen oder pmt |
gli‘svlsiligﬁagezlchen berdcksn.chtlgth‘zerdeg: Vigglngert sict 1
Wert fiir Ry um etwa lotoder er erhow = @4 W' 5% Die Frage,
nur Protonen oder zusitzlich auch Alp.a eilc EI; als fiir die .
breitung von Al fvenischen Fluktuat;onenlllr;e ivante IonenoOn
pberiicksichtigt werden miissen, ist nicht wi tirlich zu entsep,
den. Die dreidimensionalen Plasmamessungen von Alphatellchen "
Protonen zeigen /Marsch, 1982 b/, daB oftmals nur die Protou
die bei Alfvenischen Fluktuationen erwarteten RlchtUngsVarl
tionen in der Geschwindigkeit zeigen, die Alphateilchen hlnge( ‘
zeigen in diesen Fillen keine mit dem Magnetfeld korrellerta &
Richtungsfluktuationen der Geschwindigkeit. Da in HOChgeschwlr :
digkeitstrdmen die Alphateilchen etwa mit der Alfvengeschwmdlc 5
keit vor den Protonen laufen, entsteht der Eindruck, als wiirde, b
die Alphateilchen auf den Alfvenischen Fluktuationen "surfep"
Es ist Jjedoch noch nicht systematlsch untersucht worden, wan;
und wie oft die Alphateilchen dises Verhalten zeigen /Marsch ‘
persdnliche Mitteilung, 1981/. Deshalb werden beide Mogllchkel- ,{
ten Deriicksichtigt . Da die GroBe Ry 1im wesentlichen aus dep|
Quotienten wvon Spektraldlchten berechnet wird, ist keine ein-
fache Angabe von Fehlergrenzen moglich. Die Berechnung von R} e
fiir andere Zeitintervalle mit Alfvenischen Fluktuationen glb‘,,-_"
vom Verlauf her immer die gleichen Ergebnisse, wenn auch dicl
Kurve insgesamt verschoben ist, weil auch A andere Werte hat.;;
Fiir die Zeitrdume, in denen dreidimensionale Plasmadaten aus|
der Literatur zur Verfiligung. stehen, zeigt sich, daB8 R{ in einen
Frequenzbereich zwischen 2,4x10 ° Hz und 2 - 3x10°° Hr  etws &
zwischen 0,85 und 1,15 liegt wdhrend bei tieferen und hdherenf
Frequenzen stdrkere Abweichungen auftreten und Gleichung 4.2}
sicher nicht erfiillt ist. Wie schon zuvor diskutiert, ist der
Grund dafiir bei tiefen Frequenzen physikalischer Natur, bel
hohen Frequenzen liegt der Grund wenigstens zum Teil an den ver-

wendeten Daten.

zu einem Wert A & 1,07.

-,‘rgr‘l?.';“.-‘l
A

5.5 Diskontinuitédten in schnellen Sonnenwindstrémen

. : ; zelg”
Schon die ersten interplanetaren Messungen mit Raumsonden :
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ten abrupte Knderunge2 in Magnetfeld
. ckontinuitdten zu de inieren, sind ei . -
gziutzt worden. Ein Uberblick iiber die begitzzzzhirzzn $r1ter1en
von Burlaga /1972/ und Siscoe /1974/ gegeben. Verscs?lgn wurde
coren berichten von Diskontinuitdtsraten von mehrerEnlg ene Au-
sen pro Stund? ?l? zu ?inem in zwei Tagen, was zum Teiieggnés_
jeweiligen Definition einer Diskontinuitit liegt /Belcher 197§r
pelcher and Solodyna, 1975; Burlaga and Ness, 1969: M 't' 7
) %% <1973 ¢ Siscoe et al., 1968; Smith, 1973 N b-'Tuir in e;
. siscoe, 1971/. Man erwartet, daB sich diese Diskonéiéuité:er a?
. hydromagnetische Fluktuationen identifizieren lassen (sicinaz f
preitende oder stationdre), deren Charakteristische Lingen asf
kleine Werte geschrumpft sind. AuBer der Kontaktdiskontinuitit
~ die im stoBfreien Plasma schnell ausgeldscht wird /Barnes'
_197964 sind alle Arten von MHD-Diskontinuititen (eventuell durcﬂ
pruckanisotropien modifiziert) erlaubt und wurden auch im Son-
nenwind beobachtet /Siscoe, 1974/. Die am hiufigsten auftreten-
" gen Diskontinuitdten sind entweder Tangentialdiskontinuititen
(Tangentiale Druckgleichgewichte mit "Null" - Dicke) oder Rota-
tionsdiskontinuitdten (transversale Alfvenwellen mit "Null" -
' Dicke). Dabei ist "Null" - Dicke natlirlich nur idealisiert zu
sehen. Barnstorf /1980/ zeigte mit hochaufgel®dsten Magnetfeld-
~ daten die kontinuierliche Vektordrehung in einer Richtungsdis-
. kxontinuitdt. Es herrscht allgemeine Ubereinstimmung, daB beide
- arten von Diskontinuitdten auftreten, aber unterschiedliche An-
' gichten bestehen iiber deren relative Ruftretenshdufigkeit. Rota-
tionsdiskontinuitidten breiten sich wie andere Alfvenische Fluk-
tuationen auch im Plasmasystem nach auBen aus. Wir werden sie
aus diesem Grunde nicht als besondere Klasse betrachten. Insbe-
. sondere deshalb nicht, weil ein hohes MagB von Willkiirlichkeit in
ihrer Auswahl und damit ihrer -Abgrenzung von "normalen" Alfve-
nischen Fluktuationen 1liegt (Das Auswahlkriterium ist i.allg.
so, daB sich das Magnetfeld in einem bestimmten Zeitraum um mehr
als einen bestimmten Winkel dreht und die Relation 4.2 erfiillt
sein muB). Der Ursprung von Rotationsdiskontiniutdten ist unbe-
kannt, wenn sie nicht zusammen mit anderen Alfvenischen Fluktua-
tionen in einem Bereich nahe der Sonne erzeugt worden sind.
Falls dieses nicht der Fall ist, ist ein moglicher Erzeugungs-
mechanismus die von Cohen and Kulsrud /1974/ diskutierte nicht-
lineare Entwicklung von magnetoakustischen Wellen in Rotations-

diskontinuitidten.

und Plasmadaten.Unm diese

Tangentialdiskontinuititen bilden scharfe und im Plasma statio-
nire Grenzflichen, die verschiedene zustinde des Sonnenwindes
voneinander trennen /Burlaga, 1969/. Wenn die beobachteten
. Richtungsdiskontinuititen im schnellen Sonnenwindplasma in der
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Mehrheit tangentialer Natur sind, so tragen sie natlrlich aye,
zu den als Alfvenisch charakterisierten Fluktuationen bej,
Barnstorf /1980/ fand in den Helios-Daten auch im schnellen Sop.
nenwind, daf die Mehrheit der uitdten tangentiale,

Natur war,

Diskontin

ldiskontinuitaten einen Beitrag gz,
n liefern und wie grof dieser mig-
wir zwel ausgewdhlte Zeltrdure

owie einen Vergleichszeitraum inm

langsamen Sonnenwind mit ausgeprdgt nicht - Alfv?n1§CEen Fluk-
tuationen auf das Auftreten von Tangentialdiskont1nu1taten. Als
MaB fiir das Auffinden VvoOn Richtungsdiskontinuitéten benutzten

ein auch von Barnstorf /1980/ verwendetes Kriterium; ausge-
hend von iiber 30 sekunden gemittelten Magnetfeldvektoren wirg
fortlaufend der Spreizwinkel zwischen zweil aufeinanderfolgenden
Vektoren bestimmt. Ist dieser groBer als 300, so wird das Werte-

der aufeinanderfolgenden Magnetfeldvektoren als.Richtungs_
net, wenn zusatzlich die peiden vorher

liegenden und die beiden nachfolgenden Vektoren einen Spreizwin-
eBt benachbarte Dis-

kel kleiner als 159 bilden (letzteres schli
kontinuitditen aus). Nach dem pauffinden der Richtungsdiskontinui—
ten Analyse unter-

titen wurden alle Ereignisse einer detaillier
zogen, die von ungemittelten Magnetfelddaten (4 Vektoren Ppro
Sekunde) ausging. Sie bestand aus einer varianzanalyse (diese

prozedur wird z.B. bei Barnstorf /1980/ beschrieben) der Uber-
gangsschicht, d.h. des Gebietes maximaler Richtungsidnderung des
Feldvektors. Die Varianzanalyse muB auf dieses Gebiet beschrankt
werden, da Richtungsfluktuationen in der Umgebung der Strom-
schicht die Ergebnisse verfilschen. Beginn und Ende der maxima-
len Richtungsinderung wurde zundchst durch einen Suchalgorithmus
aus den Daten bestimmt und danach die Varianzanalyse auf dieses
Intervall angewendet. Das Ergebnis der Analyse und das von der
Prozedur ausgewdhlte Datenmaterial wurde sofort in graphischer
Form auf einem Bildschirm dargestellt. Damit war eine Kontrolle
und Korrektur des Analysenintervalles mdglich. Weitere Einzel-

heiten siehe Barnstorf /1980/.

Um festzustellen, oOb Tangentia
den Alfvenischen Fluktuatione
liche Beitrag ist, untersuchten
mit Alfvenischen Fluktuationen S

wir

paar
diskontinuitat bezeich

E%n Ergebnis war jeweils die Magnetfeldkomponente B in Normal-
rlchtung. Diese sollte fir Tangentialdiskontinuitétegkverschwin-
3§Zé£sﬁzgﬁt aber fir Rotationsd%skontinuitéten. Fiir die folgende
tialdiskos:gnuiigin wir alle R}chtungsfluktuationen als Tangen-
sy AT ten  an, be% denen B, / { F» £0,4 war. Dies
Salie oo oineg g;n :Zsife;sfre}es Kriter%um fiir Tangentialdis-
Magnetfeldkomponente in Nog;ziiiziitzgontlnuitéten .

L.




sind. Tabelle 4 gibt die Anzahl

jch sin i ; der gefundenen
miﬁg}iéungsdlskontlnmtﬁ;en und die Anzahl der&'l'angential-
g;skontin“itﬁte“’ wobel etwa die Hidlfte der gefundenen

ngentialdiskontinuitliten ein By /<{F) < 0,05 haben.

Tabelle 4: Zahl der Richtungsdiskontinuitiiten NR und
Zahl der darin identifizierten Tangential-
diskontinuititen Nrp an drei Tagen wihrend
der Primdrmission von llelios 2

Zeit E N '

ei r [AE] V Lkm/s] Np Nrp

23.1.76 12.00 0.97 ~600 - 46 10
- 24.1.76 12.00

14,4,76 12.00 0.29 ~700 95 24
- 15.4.76 12.00

27.1.76 0.96 ~400 44 26
0.00 - 24.00
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ufigkeit im schnellen gon_
sonnenferne und etwa 4 pr,
twa den von Barnstorf /19sag/
dene mittlere Haufigkeit ve, |
n Sonnenwind bei 0,9g

Die hier gefundene mittlere Ereignishd
nenwind von etwa 2 pro Stunde bei
Stunde bei Sonnennihe entspricht e
angegebenen Hiufigkeiten. Die gefu; "
knapp 2 Ereignissen pro Stunde im langsam .. ’
AE ist im gergleicg sehr hoch. Das Verhaltnlsl vgn s
tations- zu Tangentialdiskontinuitaten ist anders a.s cas vop
Barnstorf /1980/ allerdings fir die gesAnER l.’rfmaml?ﬂ;’.‘ v
Helios 1 gefundene, WO Tangentiald1sko?tlnu1ta;en %: itte]
iiberwiegen. Speziell im schnellen Sonnegwxgd ?an en 3%1 an dep
ausgewdhlten zwei Tagen eine relative Hauflgkglt von 3: zggun-
sten der Rotationsdiskontinuitaten- Das muB ?edoch kgin nider.
spruch zu den Untersuchungen von Barnstorf sgln..Wenn éucﬁ ??ch
dessen Ergebnissen im Mittel die Tangentlaldlskont}nu1taLen
iiberwiegen , so 1ist das Verhdltnis von Tangential- zZu
Rotationsdiskontinuit&dten starken Schwankungen u?terworfen
/Barnstorf, persdnliche Mitteilung, 1981/. Mit Kenntnis der Er-
eigniszeiten der Tangentialdiskontinuitéten innerhalb de? Alf-
venischen Fluktuationen sind wir nun in der Lage. deren E}nf}uﬁ
auf einige statistische Ergebnisse abzuschdtzen. Die Erelgnis-
zeiten verteilen sich nicht gleichmaBig, sondern hdufen sich zu
pbestimmten Stunden. Wir konnen SO z.B. Korrelationskoeffizienten
zwischen v und b und Fluktuationsamplituden fiir Stunden mit und
ohne Tangentialdiskontinuitéten bestimmen. Wenn diese innerhalb
der Alfvenischen Fluktuationen wesentlich zur Fluktuationsakti-
vitit beitragen, sollten gewisse Unterschiede zu erwarten sein.
Dieses scheint jedoch nicht der Fall 2zu sein. Weder die Korre-
lation v - b noch die normierten standardabweichungen 6g / LF),
6g/KF» und 6, /{4 n> zeigen systematische Unterschiede. Weiterhin
wurden ausgehend von 8 Sekunden-Mittelwerten Spektraldichten des |
Vektormagnetfeldes berechnet. Systematische Unterschiede zwi-
s?hen Zeiten ohne und mit Tangentialdiskontinuitdten ergaben
sich dabei nicht. Im Gegensatz dazu scheinen im langsamen Son-
ngnwind (am 27. Januar 1976) Tangentialdiskontinuit&ten offen-
s%chtlich mehr zur Fluktuationsaktivitdt beizutragen. In Stunden |
mit Tangentialdiskontinuitdten war z.B. 6p /{F) oftmals groBer
als in Stunden ohne Tangentialdiskontinuititen. 7

Obgleich nur relativ kurze - und mdglicherweise in Bezug auf das
Auftr?tep von Tangentialdiskontinuitdten nicht charaktegistische
= Zeitrdume untersucht wurden und die Vergleiche mehr ualita-
tiver als quantitativer Art waren, scheinen zumindesz in den
untersucbten Zeitrdumen die erkannten Tangentialdiskontinuizéten
::;gez?nlgizu; EesamtaktiVit?t %lfvenischer Fluktuationen beizu-
bt it f“n ersuchungszeitrdume waren dabei insofern charak-

c iir das Auftreten Alfvenischer Fluktuationen, als




sche Eigel'lschaften wie gut korrelierte Richtungsfluktua
gonnenwindgeschwindigkeit und Magnetfeld dies;elgn tua-
n Zeitraumen waren. an wie

statistl
n andere

Unbeffiedigend bleibt ﬁaS‘AUSWahlverfahren fiir Tangentialdiskon-
titen durc't? w11}kur11ch gesetzte Schranken. Im Zusammenhan
gamit stellt §1C1'1 die Frage, warum im Plasma stationire Struk?
caren diskontlx?ulerll..Ch.S‘ilﬂ missen. Und auch fiir die sogenann-
ren Richtungsdlskom:.lnl_utaten hat Barnstorf /1980/ gezeigt, dap

Magnetfeld kontinuierlich dreht. Eventuell sind Tangentiial—-

tinul

das g : : ;
diskontan1t§ten einfach die 1leicht identifizierbaren extremen
geispiele einer Klasse von kontinuierlichen tangentialen Druck-

jeichgewichten. Ein Hinweis darauf wird von Denskat and Burlaga
/1977/ gegeben, die eilne kontinuierlich variierende Struktur
fanden, deren Phasenebene, die durch Beobachtungen mit zwei
raumsonden bestimmt wurde, parallel zum Magnetfeld B lag. Es
erscheint durchaus msglich, daB stationdre Strukturen kontinu-
jerlicher und diskontinuierlicher Art auch im schnellen Sonnen-
wind vorhanden sind. TIhr Beitrag zur Fluktuationsaktivitat
bleibt dabei jedoch so gering, daB wesentliche statistische Ei-
genschaften Alfvenischer Fluktuationen nicht oder nur wenig be-

einfluBt werden.

5.6 Quadratische Spektren des interplanetaren Magnetfeldes
swischen 0,29 AE und 1,0 AE

die Primirmissionen beider Helios-Raumsonden wurden im Fre-
guenzbereich Alfvenischer Fluktuationen quadratische Spektren
des interplanetaren Magnetfeldes berechnet. Ausgehend von 11 1/2
stiindigen Datenintervallen wurden mit jeweils 1024 Datenpunkten
Spektraldichteschdtzwerte & der drei Magnetfeldvektorkomponenten
(MF - Koordinaten) und der Feldstdrke berechnet, wobei sich fir
aufeinanderfolgende Spektren die Datenintervalle jeweils um eine
halbe Stunde iiberlappten. Die Prozedur zur Berechnung quadrati-
scher Spektren wird in Anhang C beschrieben. Von den Helios 1
l“_4<'=19netfelddaten konnten auf Grund von Datenliicken nur 75 Daten-
intervalle innerhalb von 110 Tagen zur Berechnung quadratischer
Spektren benutzt werden. Da speziell wihrend der besonders
igzeressanten Perihelphase von Helios 1 nur eine kleine Anzahl
o Sgektrex.l beobachtet werden konnte, miissen wir die Al.JSh.IerFung

rgebnisse der Spektralanalyse wesentlich auf diejenigen

Flr
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Quadratische Spektren des interplanetaren Magnet feldes
(Vektorkomponenten im MF - Koordinatensystem und Betrad
F) bei verschiedenem Sonnenabstand. Die zur Berechnunj
der Spektraldichteschdtzwerte benutzten Magnetfelddaten
sind in Abbildung 4 und 5 dargestellt. Die Fluktua-
tionen waren widhrend dieser Zeit Alfvenisch.
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. Helios 2 beschranken. Von den von Helios 2 verfiigbaren Daten

vol T
ganren der 110 Tage der Primarmission konnten 161
1mtenintervalle zur Berechnung quadratischer Spektren
éusgewertet werden. .

g 17 zeigt quadratische Spektren des interplanetaren Mag-
netfeldes an verschie@enen Raumpunkten bei 0,97 AE und bei 0,39
AE. Diese Spekfren.81nd“durchaus reprasentativ fiir der MeBort
ger Daten und fir die wiahrend der Messung herrschenden Sonnen-
~indbedingungen . In beiden Zeitintervallen befand sich die Raum-
sonde im schnellgn und relativ ungestdrten Sonnenwindplasma, in
gem die Fluktuationen als Alfvenisch klassifiziert wurden. Die
Spektraldichteschétzwerte sowohl fiir die Vektorkomponenten als
auch fur den Betrag des Magnetfeldes zeigen deutliche Unter-
ochiede bei 0,97 AE und bei 0,29 AE. Die Spektraldichte steigt
pei Anndherung an die Sonne mit zunehmender Magnetfeldstdrke an,
wobel Unterschiede zwischen den Vektorkomponenten und dem Betrag
geutlich werden. Dieser generelle Spektraldichteanstieg iliber den
gesamten Frequenzbereich war schon 1in den zuvor gezeigten
Ergebnissen  fUr GE/(F> und 6 /{(F) enthalten. Der zweite
unterschied zwischen den Spektren bei 0,97 AE und 0,29 AE ist
jder unterschiedliche Abfall der Spektraldichteschdtzwerte mit
zunehmender Frequenz. Die Spektren sowohl der Vektorkomponenten
als auch des Betrages sind bei 0,29 AE deutlich flacher als bei
0,97 AE. Dabei sind die wesentlichen Unterschiede bei tiefen
Frequenzen etwa unterhalb von 2 x 10-3 Hz erkennbar. Dies gilt
fiir die vektorkomponenten des Magnetfeldes . Ein anderes Ergeb-
nis zeigt der Spetraldichteverlauf der Magnetfeldstdrke, der bei
0,29 AE iiber den gesamten Frequenzbereich flacher verlduft als
pei 0,97 AE. Fiir Vektorkomponenten und Betrag zeigen die Spek-
traldichteverléufe bei 0,97 AE etwa einen linearen Zusammenhang
zwischen log G und log £ , d.h. der Spektraldichteverlauf last
sich durch ein Potenzgesetz mit & ~f~* beschreiben. Beim Spek-
traldichteverlauf der drei Vektorkomponenten bei 0,29 AE scheint
ec keinen linearen Zusammenhang zwischen 1log ¢ und log f zu

geben, zumindest nicht bei tiefen Frequenzen.

flach verlaufende, tieffrequente Teil des

durchgefiihrten Frequenzgldttung nur
das Spektrum einer

Da bei 0,29 AE der
Spektrums infolge der
schlecht aufgeldst ist, wird in Abbildung 18
Magnetfeldvektorkomponente gezeigt, das aus Magnetfelddaten von
9 aufeinanderfolgenden Tagen berechnet wurde und infolge einer
Segmentmittelung eine weitaus Dbessere Frequenzauflosung bei
itwa gleicher statistischer Sicherheit Dbietet. Dieses Datenin-
difvall enthilt auch das 11 1/2 stiindige Datenintervall, aus dem

e Spektren bei 0,29 AE in Abildung 17 perechnet wurden. Aus
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18: Quadratisches Spektrum der x - Komponente des inter-

planetaren Magnetfeldes bei Sonnenentfernungen zwische
0.29 AE und 0.33 AE. Die Spektren sind aus zwei Teilen
zusammengesetzt, wobei zur Berechnung Daten mit 40,5

Sekunden - bzw. 8 Sekunden - Mittelungsl&dnge benutzt
wurden. Um eine durch die 95% Vertrauensbereiche ang’
gebene statistische Sicherheit zu erreichen, wurde

jeweils Segmentmittelung durchgefiihrt (siehe Anhang Cl:

S



dem verlauf der Spektraldichteschitzwerte in Abbildung 18 ist
deutlich zu sehen, daB das flache Spektrum bei tiefen Fréquenzen
mit zunehmendefiFrquenz kontinuierlich steiler wird. Oberhalb
Ygg éeﬁ:g 13;12 ge::b;i? etwa ein linearer Zusammenhang zwischen
wir nehmen trotz der Ergebnisse bei 0,29 AE an, der Spektral-
dichteverlauf werde durch ein Potenzgesetz 6 ~ f~% peschrieben
und berechnen mit der Methode der kleinsten Quadrate den Spek-
tralexponenten &«. FUr die in Abbildung 17 gezeigten Spektral-
dichteverldufe variiert der berechnete Wert fiir den Spektral-
exponenten o zwischen 1,59 und 1,69 (Komponenten und Betrag)
fiir die Spektren bei 0,97 AE und zwischen 0,87 und 1,15 fir die
spektren bei 0,29 AE. Die Genauigkeit der Berechnung von & wird
in Anhang C mit * 0,12 abgeschidtzt. Dazu kommt ein systema-
+ischer Fehler von 0,02, um den jeder Wert fiir ® zu hoch be-

rechnet wird.

pa der Spektraldichteverlauf bei 0,29 AE durch ein Potenzgesetz
offensichtlich unzureichend beschrieben wird, priifen wir, ob
cine exponentielle Anpassung ~ e Pf bessere Ergebnisse liefert.
Es zeigt sich, daB Dbei 0,29 AE diese Anpassung nur bei etwa
3-4x10-3 Hz zufriedenstellend ist. Uber den gesamten Frequenz-
bereich von 2,4x10”% Hz bis 1,2x107* Hz ist auch bei 0,29 AE
eine exponentielle Anpassung nicht besser. Wie spdter noch
ausgefiihrt werden wird, liefert die Beschreibung des Spektral-
dichteabfalls mit einem Potenzgesetz fiir den groBten Teil des

untersuchten Abstandsbereichs zwischen 0,29 AE und 1 AE die
Anpassung liber den gesamten betrachteten Fre-

lgende systematische Untersuchungen des
Spektraldichteverlaufes wenden wir deshalb die Anpassung mit
einem Potenzgesetz an. Eine mogliche Aufspaltung des Frequenz-
bereiches in einzelne Segmente, fiir die jeweils eine getrennte
Anpassung durchgefiihrt wird, halten wir nicht fir sinnvoll.
Unsere vorhergehenden Untersuchungen haben gezeigt, daB Alfve-
nische Fluktuationen im gesamten untersuchten Frequenzbereich
vorhanden sind. In Perihelndhe ist die Angabe eines Spektral-
exponenten dann in der Weise zu verstehen, daBf durch ihn etwa
ein mittlerer Abfall der Spektraldichte bestimmt wird. Bei der
Berechnung von o« werden allerdings die tiefen Frequenzen etwas

stdrker gewichtet (siehe Anhang C).

weitaus bessere
quenzbereich. Fur noch fo
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19: Mittlere Spektraldichte der Magnetfeldkomponenten

(Summe der Diagonalelemente -der Spektralmatrix) fir
drei Frequenzbereiche als Funktion des Sonnenabstandes
wihrend der Primdrmission von Helios 2. Die Mittelwerte
iiber Abstandsintervalle von jeweils 0.05 AE wurden aus
insgesamt 161 Spektren berechnet. Die Pfeile geben
jeweils den Abstandsbereich fiir eine Sonnenrotation
(von der Raumsonde aus gesehen) an. Die Spektraldichten
in den fehlenden Frequenzbereichen von 1,6 x 10 ° He
bis 3,1 x 1073 Hz und von 4,7 x 1073 Hz  Dbis
9,4 x 10-3 Hz wurden aus Griinden einer klareren Dar-
stellung weggelassen, passen aber gut zwischen dié
Spektraldichten der gezeigten Frequenzbereiche.



bbildungen 19 und 20 gebel? die Abhdngigkeit der Spektral-
pie = yom sonnenabstand fiir die Magnetfeldkomponenten und den
gicht® an. Fiir diese Untersuchung wurden Spektraldichten iiber
petrad preite Frequenzbereiche berechnet. Die mittleren Gesamt-
relatlvldichten Py ( Summe der Diagonalelemente der Spektral-
ctra fiir die Magnetfeldkomponenten der verschiedenen Fre-
pinder fallen generell mit zunehmenderm Sonnenabstand ab
s 19). Fir alle Frequenzen f&dllt die Spektraldichte
Abstandsskala 1in Sonnenndhe stidrker ab als in
nferne . Dabei ist der Spektraldichteabfall mit zunehmendem
Sap tand fir tiefe Frequenzen kleiner als fiir hohe Fre-

enabs X g \
sonn Die geringe Spektraldichte zwischen 0,55 AE und 0,60 AE

nzene. 5 . Coosass .
Clﬂ_:zgt . sehr gerlinger Fluktuationsaktivitdt im langsamen
sonnenwindplasma.

mittleren Spektraldichten Pp fiir den Magnetfeldbetrag zei-

ie g : 3
Dzn epenfalls elnen Abfall mit zunehmendem Sonnenabstand. Dieser
gbfall ist aber generell kleiner als der Abfall der Spektral-

den Magnetfeldkomponenten. Dieser Unterschied wird

dichten in

sehr deutlich in Abbildung 21, in der fir drei

HELI10S-2
10%
v v v
Pe

2.4%107°-1.6 x 10 Hz

-31%1073-47 x1073Hz
102_ ‘

10' —l._ __]—L‘__,——

9.4%x10°3-11x102Hz "

SPECTRAL DENSITY | y2/Hz]

1001 : y ' : : 5
03 04 05 06 07 08 09 10

rlAU]

Abb. : i . .
20 G]_.elc‘ne Darstellung wie Abbildung 19 fir die Spektral-
dichte Pr im Magnetfeldbetrag.
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Mittleres Verhiltnis /PF fiir drel Abstandsbereiche
von der Sonne als Funktion der Frequenz. Die verwende
ten Spektraldichteschédtzwerte sind die auch in Abbil
dung 19 und 20 gezeigten. Um die Darstellung iiber-
sichtlich zu halten, sind die Werte in den Abstands
bereichen zwischen 0,40 AE und 0,55 AE sowie zwische
0,70 AE und 0,85 AE weggelassen, liegen aber entspre
chend etwa zwischen den gezeigten Werten.



niedene Abstandsbereiche das Verh&dltnis der Spektraldich-

o1 8C x N .
\;; np/PF als Funktion der Frequenz gezeigt wird. Wihrend dieses
terhélt“is mit zunehmendem Sonnenabstand im gesamten Frequenz-

. .y stark absinkt, zeigt sich in den beiden Abstandsberei-
aniher an der §onne eine ausgepriagte Frequenzabhidngigkeit,
ijm nicht gezeigten Abstandsbereich zwischen 0,70 AE und

5 g5 AE nur noch wevig vorhanden ist und auBerhalb von 0,85 AE
e vdllig verschwindet. Untersucht man

fast . den sehr abrupten An-
ctieg in pr/Pr vom tiefsten zum nichsthdheren Frequenzbereich
nit hoherer Frequenzaufldsung, so verteilt sich dieser Anstieg

auf mehrere Frequenzbereiche. Der kleinste Wert fiir Py/Pp 1liegt
jewells im tiefsten aufgeldsten Frequenzbereich.

untersucht man systematisch, welche der berechneten Spektral-
jichteschdtzwerte fir das MagneEfeld sich zufriedenstellend mit
einem Potenzgesetz der Form G ~ f~® beschreiben lassen, so
ergibt sich, daB auBerhalb von etwa 0,4 AE etwa 90 % der Spek-
tren einen linearen Zusammenhang zwischen log & und log f zei-
gen. Systematische Abweichungen von einer Geraden treten beim
ginsetzen von Hochgeschwindigkeitsstromen sowie gelegentlich im
langsamen Sonnenwind auf. Auflerhalb der gestdorten Gebiete vor
Hochgeschwindigkeitsstromen zeigen die Spektren im schnellen
sonnenwindplasma auBerhalb von etwa 0,4 AE einen Verlauf, der
gut durch eine Gerade zwischen log G und log f angendhert werden
kann. Innerhalb wvon 0,4 AE ist in Hochgeschwindigkeitsstrdmen
diese Anpassung relativ schlecht. Wie oben beschrieben, liegt
das an dem kontinuierlich flacher werdenden Spektraldichtever-
lauf bei kleiner werdenden Frequenzen.

Abbildung 22 zeigt die Haufigkeitsverteilungen fiir den nach
der Methode der kleinsten Quadrate bestimmten Spektralexponenten
bei verschiedenen Sonnenabstdnden. Die Hdufigkeitsverteilungen
fir By und By (Komponenten senkrecht zum mittleren Feld) sind
sehr &dhnlich. Die Verteilung fiir By, die Komponente parallel
zum mittleren Feld, ist in einigen Abstandsbereichen etwas
breiter. Die Verteilung fiir den Magnetfeldbetrag ist wesent-
lich anders. Hier ist auch oftmals die Anpassung mit einem
Potenzgesetz nicht zufriedenstellend. Bei Anndherung an die
Soﬁne dndert sich der Spektralexponent von einem Mittelwert
zw}SChe“ 0,85 AE und 1AE etwa bei 1,6 auf einen Mittelwert etwa
bei 1,3 ip Perihelnihe. Diese Anderung geschieht dabei nicht
kontiguierlich iiber den Abstandsbereich von 0,71 AE, sondern
on heios S e e o eran Datgen senerols das sieiche
Verhalte o ec ne'en Spe ?en g g  talte
n. So dndert sich fiir die By - Komponente der gemi
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Abb. 22: Hiufigkeitsverteilungen des Spektralexponenten & (be-
stimmt nach der Methode der kleinsten Quadrate unter
der Annahme, der Spektraldichteabfall sei proportional
zu £~%) innerhalb von fiinf Abstandsbereichen zwischen
0.29 AE und 1 AE fiir die Vektorkomponenten
(MF - Koordinaten) und den Betrag des Magnetfeldes. N
gibt die Anzahl der berechneten Spektren in jedenm
Abstandsintervall an. Die Pfeile markieren die Mittel-

werte der Hiufigkeitsverteilungen.
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Abb, 23. Hdufigkeitsverteilungen fiir den Spektralexponenten

berechnet aus Spektren der xpyp - Komponente des inter-
Planetaren Magnetfeldes. Die Hiufigkeitsverteilungen
wurden aufgeteilt in schnelles (V>500 km/s) und
langsames (V<500 km/s) Sonnenwindplasma. Im schnellen
Plasma wurde weiter unterschieden nach Gebieten, in
denen  die Sonnenwindgeschwindigkeit stark ansteigt
("leading edges"), Gebieten, in dem die Geschwindigkelt
m Mittel konstant bleibt ("center") und den sogenann-
ten "trailing edges", in denen die Sonnenwindgeschwin-

digkeit langsam absinkt.
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Spektralexponent von 1,36 zwischen 0,31 AE und 0,40 AE auf 1,54
zwischen 0,85 AE und 1 AE.

Speziell zur Untersuchung Alfvenischer Fluktuatlonen ist eing
Aufspaltung nach Gebieten schnellen und langsamen Sonnenyip,
plasmas wiinschenswert. In Abbildung' 23 “lsz —
Magnetfeldkomponente die Hiufigkeitsverteilung BUE iCen Spekiyg;,
exponenten mit einer entsp

hin sind im schnellen Sonnenwindplasma : . o
("leading edges") von den ungestdrten Gebieten ("center" y,

"trailing edges") abgetrennt, wobei letzteze die Gebiete Sing,
in dem die Alfvenischen Fluktuatlonen auftreten.
daB besonders steile Spektren

auftreten. Kein : . r
Spektren in Hochgeschwindlgkeltsstr?mep :
und bei abfallender Sonnenwindgeschwindigkelt.

Vor der Suche nach physikalischen Erklarungen der systematischey |

Anderungen in den gquadratischen Spektren soll diskutiert werden,

ob es fir diese Anderungen neben der Abhdngigkeit vom Sonnenab.
stand noch andere Ursachen gibt. Dies ist besonders deshalb vgp
Bedeutung, weil ein wesentlicher Effekt, wie der sehr vig] j

flachere Spektraldichteabfall des Magnetfeldeslnur in einem be-

grenzten Raumbereich und damit auch in einem begrenzten Zeitin- |

tervall auftraten. Prinzipiell konnen die beobachteten Unter-
schiede in den Spektren von verschiedenen heliographischen

Lingen und Breiten, von verschiedenen Abstdnden von der Sonne |

oder von zeitlichen Variationen verursacht worden sein. Es gibt
jedoch Grilinde, die darauf schlieBen lassen, daB die beobachteten
spektralen Charakteristika neben einer Abhdngigkeit von der
Stromungsstruktur wesentlich vom Abstand zur Sonne abhdangen.

Erstens lagen die Primdrmissionen von Helios 1 und Helios 2 un |

mehr als ein Jahr auseinander, allerdings unter sehr &hnlichen

Bedingungen Dbei minimaler Sonnenaktivitit. Die Anderungen in |

Abfall der Spektraldichte bei einem Sonnenabstand von etwa 0,4
AE wurden jedoch von beiden Raumsonden beobachtet, wenn auch in
Fall von Helios 1 in diesem Abstandsbereich nur eine relativ
kleine Anzahl von Datenintervallen ausgewertet werden konnte .
Zweitens beobachteten im Abstandsbereich zwischen 0,29 AE und
0,4 AE (Helios 2) bzw. zwischen 0,31 AE und 0,4 AE (Helios 1)
beide Raumsonden Magnetfeldfluktuationen in einem Zeitraum von
25 Tagen, was einem heliographischen Langenbereich von etwd
200° und einem Breitenbereich von - 5§° bis 7,2° (Helios 2) bzvw
von - 6,5° bis 6,5° (Helios 1) entspricht. Wie schon in Kapitel
3 ausgefiihrt, gab es in diesem Zeitraum- wie auch in den Monate’

zuvor- zweil fast "ortsfeste" schnelle Sonnenwindstrome und ein?

eins F

rechenden Aufspaltung gezeigt. Weite, |
die gestdrten Gebiey, |

Es zeigt siey |

speziell im langsamen Sonnenwipq |

wesentlicher Unterschied ergibt sich bei gg, |
bei relativ konstante,

P




je quadratischen Spektren der :
gtruk ur- :ich mit der Stromungsstruktur g:gn:;:rflﬁigf/iluztua?lonen
0,4 AE in gleic.:her Weise wie weiter von dernszs inner-
ha bt je wurden steiler im langsamen Plasma ung fl’a‘;‘;een'?..
schwindigken.tsstromen, waren jedoch im Mittel ir in
als auBerhalb von 0,4 AE . Es wurde keine nachweisgzsz
Abhanglgkeit' von der sich iiber me'ahr als 12° &ndernden heliogra-
-ischen Bre.lte gef\'mden, da bestlr'nmte‘Teile einer Hochgeschwin-
digkeitsstrbmung bel ganz unterschiedlichen Breiten auftraten.
beobachteten systematischen Anderungen in den
sadratischen Spektren interplal_letarer Magnetfeldfluktuationen
nicht ihre Urs?ch.e im unterschiedlichen Sonnenabstand hitten
(neben der Ab}}anglgke}t von der Stromungsstruktur des. Sonnen—
yindes) ,dann miJBT.en dJ.e. f]._acheren Spektren im Perihelbereich
gurch eine zeitllcl'le Varltfltlon genau zu der Zeit hervorgerufen
worden sein, als beide Helios - Raumsonden innerhalb von 0,4 AE
waren und sich dabei in einem heliographischen Lingenbereich von
200° aufhielten. AuBerhalb von 0,4 AE wurde von beiden Raum-
sonden kein vergleichbares Abflachen der Spektren in diesem
Lingenbereich bei jeweils drei vorhergehenden Sonnenrotationen
peobachtet. Daraus lagt sich schlieBen, daB8 der Hauptgrund fiir
die systematischen Anderungen in den quadratischen Spektren der
Magnetfeldfluktuationen der sich dndernde Abstand von der Sonne
ist. Daneben unterscheiden sich die Spektren in unterschied-

lichen Gebieten des Sonnenwindes.

wenn also die

Es gibt einige friithere Arbeiten {lber eine radiale Abh&dngigkeit
quadratischer Spektren des interplanetaren Magnetfeldes. Eine
ibersicht findet sich bei Behannon /1978/. In einem Frequenzbe-
reich der mit dem in dieser Arbeit verwendeten vergleichbar ist,
fanden Blake and Belcher /1974/ bei der Berechnung quadratischer
Spektren des interplanetaren Magnetfeldes aus Daten von Mariner
4 und 5 zwischen 0,7 AE und 1,6 AE, daB8 auBer einem generellen
Absinken der Spektraldichte mit zunehmendem Sonnenabstand die
Spektren keine offensichtliche Abstandsabhédngigkeit zeigten.
Coleman et al. /1969/ untersuchten spektrale Abhidngigkeiten im
Fr‘?quenzbereich zwischen 10~¢ und 102 Hz in Mariner 4 Daten
ZWischen 1 AE und 1,5 AE. Sie fanden fiir die Richtungs- und die
§§:§agsflut1.1ationen' des Magnetfeldes f:in unterschiec'iliche‘rs\
£ m;f!n mit wachsendem Sonnenabstand. Dieses hatten 51eta;cl:t
e g sole Varianzen des Feldes und der Komponenten festgeste
gedeutet, daB eine kompressive Wellenmode mit zunehmendem

So ;
ge:?:nabs‘tand gegeniiber transversalen Fluktuationen an Bedeutung
nt,



Behannon /1976/ fand bei der Untersuchung quadratischer Spektr,
des interplanetaren Magnetfeldes nach Mariner }O Mgssungeni:
Frequenzbereich zwischen 10~% Hz und 12 Hz, dafB 1m tleffrequmﬁ
ten Bereich die Spektraldichte zwischen 0,5 AE Hnd 0,95 AE mj,
zunehmendem Sonnenabstand generell absinkt. Zusatzl}ch fander
oberhalb von 0,4 Hz eine Aufsteilung der Spektren bel abnehpe,

dem Sonnenabstand.

Behannon and Sari /1977/ verglichen Fluktuationen, die etwa pg
gleicher heliographischer Linge erzeugt wurden und bel verschie.
denen Sonnenabstinden von IMP/Heos - Raumsonden 'bel 1 AE yyq
Mariner 10 bei 0,5 AE beobachtet wurden. Dabei zeigten mit gg,
mittleren Feld normierte Spektraldichten der Richtungsflukty,.
tionen Xkeine oder nur eine geringe Abhingigkeit vom Sonnenap.
stand im Frequenzbereich zwischen 10-% Hz und 10~% Hz.

Diese friitheren Arbeiten iiber eine radiale Abhdngigkeit vop
Magnetfeldspektren werden von den Helios - Beobachtungen bestj-
tigt, da einige wesentliche Unterschiede in den Spektren nyy
innerhalb von 0,4 AE auftraten bzw. erst dort stark in Erscheij-
nung traten und somit von friiheren Missionen in einem Abstangds-
bereich weiter auBerhalb nicht oder nur in schwdcherer Forp
beobachtet werden konnten. Aus den quadratischen Spektren gder
Helios Daten geht z. B, die Zunahme eines kompressiven Anteils
weit deutlicher hervor als aus den aus Mariner 4 Daten berechne-
ten Spektren, da die wesentlichen Anderungen innerhalb von 1 AE
geschehen. Auch die Frequenzabhingigkeit von Pt/Pp ist nur
innerhalb von 1 AE stark ausgeprdgt und wurde offensichtlich
deshalb von Coleman et al. /1969/ nicht entdeckt. Da nur inner-
halb von etwa 0,4 AE die Spektraldichte der Magnetfeldrichtungs-
fluktuationen viel flacher abf&dllt als auB8erhalb und dann nach
auBen hin der Spektralexponent sich nur wenig &dndert, wurde
dieser Effekt erst mit den Messungen der Helios - Raumsonden

beobachtbar.

Prinzipiell gibt es mehrere Moglichkeiten, die beobachteten
Anderungen im Spektraldichteverlauf von Magnetfeldrichtungs-
fluktuationen innerhalb und auBerhalb von 0,4 AE zu erkléaren.
Die erste Moglichkeit ist, daB die Alfvenischen Fluktuationen
wdhrend ihrer Ausbreitung im Sonnenwind geddmpft werden und
zwar zunehmend stdrker mit wachsender Frequenz. Als zweite
Mdglichkeit kommt eine Anfachung von Fluktuationen ausschlief-
lich Dbei tiefen Frequenzen in Betracht. Diese Anfachung konnte
durch grofBskalige plasmaphysikalische Prozesse geschehen, derenl
Einfluf auBerhalb von 0,4 AE dann unbedeutend wird. Eine dritte



. _pkeit ist, dap das Absinken der Spektraldichte bei hsheren
Mgl zen mit einem Anstelgen bei tiefen Frequenzen gekoppelt
Frequeweiterhin sollte beachtet werden, dap gleichzeitig mit
jste enden sonnenabstand der relative Anteil von Magnetfeld-
Zu?ekef],uktt,lationerl gegeniber den Richtungsfluktuationen zu-
s;;;t' Allerdings is:.) diese Ar.lderung n%chf._ auf den Bereich
‘pnerhalp von 0,4 AE begrenzt. Will man die Anderung der Spek-

Al fvenischer Fluktuationen mit dem Sonnenabstand als Damp-
tren interpretieren, so fdllt auf, dapB aus normierten Standard-
:gﬁgichungen €a /<F> von Alfvt.e.nischen Fluktuationen nicht ge-
chlossen werden }'connte, ob Ddmpfung vorliegt. (Kapitel 5.3).
Serech“et man eine entsprechend normierte Spektraldichte
PT-/<F>2' SO ergibt sich fur hdhere Frequenzen oberhalb
3 x 1073 Hz ein klarer Abfall mit zunehmendem Sonnenabstand. Bei
tiefen Frequenzen unt?rhallla von 2mx 10-3 Hz jedoch zeigt Pp/{F):?
einen leichten Anstieg mit wachsendem Sonnenabstand. Der iber
die verschiedenen Frequenzen integrierende Effekt bei der Be-
rechnung der Standardabweichung gleicht dann dieses unterschied-
1iche Verhalten etwa aus.
gine Reihe linearer und nichtlinearer Mechanismen zur Dampfung
von hydromagnetischen Wellen sind untersucht worden. Ubersichten
finden sich bei Barnes /1979a/, Hollweg /1978a/ und Schwartz
/1980/. Die meisten der nichtlinearen Untersuchungen wurden
dabei mit Hilfe der MHD-Theorie durchgefijhrt. Wie schon in Ka-
pitel 5.3 ausgefuhrt, ist jedoch fraglich, wieweit MHD-Theorien
auf stoBfreie Plasmen angewendet werden konnen.

Will man die-Ddmpfung Alfvenischer Fluktuationen erkl&dren, so
findet man zunidchst das theoretische Ergebnis /Barnes, 1966/,
dag Alfvenwellen der linearen Theorie sich in einem stoBfreien

Medium ungeddmpft ausbreiten.

Fiir den Spezialfall paralleler Ausbreitung zum Hintergrundmag-
netfeld untersuchten Lee and Volk /1973/ die nichtlineare
Dimpfung wvon Alfvenwellen im Sonnenwind mit der kinetischen
Theorie. Sie fanden eine Dampfung auf Grund von resonanter
Wechselwirkung mit den Protonen, die dabei aufgeheizt werden.
Barnes: and Hollweg /1974/ untersuchten die Anderungen in den
Welleneigenschaften, wenn bei einer linear polarisierten MHD--
Fluktuation Terme zweiter Ordnung in der Wellenausbreitung bei-
behalten werden. Aus der linear polarisierten Alfvenwelle klei-
Ner Amplitude der linearisierten Theorie wird dann unter Ein-
zzh}lluﬁ. von Effekten zweiter Ordnung ein Fluktuationstyp, der
Hil(‘:lt im Fall einer Ausbreitung mehr senkrecht als parallel zum

€rgrundmagnetfeld als {iberlagerung einer transversalen
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Alfvenwelle mit einer schnellen magnetoakustischen' Welle
schreiben 1i8t, wobei der kompressive Ante%l durch nlChtlineM:
Landauddmpfung dissipiert werden wiirde. Dieser Flugtu?tionstg
wurde in der kalten Plasmanaherung gefunden und exlst.zlert augy,
nur, solange Terme dritter Ordnung in der Wellenamplitude Ve

I~
nachldssigt werden.

Die meisten Untersuchungen zur Stabilitét. Yo? Alernwellenim
Sonnenwind wurden fiir die Zerfallsinstabllltat' mit der Mmp.
Theorie durchgefiihrt. Die Voraussetzung war dabgl €ln gegen g,
Magnetfelddruck vernachlédssigbarer Plasmadruck /Galeev ang
Oraevskii, 1963; Chin and Wentzel, 1972; Cohen and Dewar,.197%
Cohen, 1975/. Zwar ist die direkte Anwendung der Zerfallsinst,.
bilitit auf den Sonnenwind, in dem Plasmadruck und @agnetfem.
druck etwa die gleiche Stdrke haben, zweifelhaft - dieses wurg,
schon in Kapitel 5.3 ausgefiihrt -, jedoch wur@e solc?-eln Pro-
zess zu mit Beobachtungen vergleichbaren Ergebnissen filhren. Bgj
diesem ProzeB zerfdllt eine in Magnetfeldrichtung laufenge
Alfvenwelle in eine in gleicher Richtung laufende langsame mag-
netoakustische Welle und eine rilickwdrts laufende Alfvenwelle,
Wie Schwartz /1980/ fiir C¢ & Vp(Cg= Schallgeschwindigkeit, V=
Alfvengeschwindigkeit) zeigt, ist die riickwdrts laufende Alfven-
welle etwas weniger energiereich als die urspriingliche. Diese
riickwidrts laufende Alfvenwelle Xann wieder in eine ebenfalls
riickwirts laufende langsame magnetoakustische Welle und eine
wiederum vorwirts laufende Alfvenwelle noch kleinerer Energie
zerfallen. Dieser Prozef kdnnte eine nichtlineare Energiekaskade
bedeuten. AuBer den oben erwdhnten generellen Schwierigkeiten
fiilr die Anwendung im Sonnenwind sind weitere Schwierigkeitep
offensichtlich. So diirften nur hochfrequente Fluktuationen
diesem ProzeB folgen bzw. deren Zerfallsrate muB wesentlich
héher sein, als der der tieffrequenten Fluktuationen. Weiterhin
zeigen die Helios Beobachtungen keinerlei Anzeichen fiir eine
riickwdrtige Ausbreitung Alfvenischer Fluktuationen. Auch kommen
Cohen and Dewar /1974/ zu dem Schluf, daB zumindest fiir nicht
allzu groBSe Wellenamplituden typische Alfvenische Spektren des
Sonnenwindes stabil gegen nichtlineare Erzeugung von riickwarts
laufenden Wellen sind.

Fiir realistischere Sonnenwindbedingungen (Plasmadruck =< Magnet-
felddruck) hat Goldstein /1978/ die Ausbreitung einer zirkular
polarisierten Alfvenwelle groBer Amplitude in einem Plasma mit
statistischen Fluktuationen in Magnetfeld und Dichte untersucht.
Dabei kann die Alfvenwelle in drei "Tochter"-wellen zerfallen.
Dieser Zerfall resultiert aus der Kopplung der Alfvenwelle mit
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otk pichte- und Magnetfeldstéjrkefluktuationen tmi

sachsen vonlAvaemfeller“ als Ergebnis einer Instabilitst
5 nschergeschWLndlgkelten in Plasmastrdmen wurde von Dobro-
gurch /1977/ und von Ba.was:s:an(': et. al. /1978/ untersucht. Ihre
wolnY i deuten auf ein mdgliches Anwachsen bei kurzen Wellen-
grgebn Sl nicht bei groBSen Wellenlingen hin.

14ngé

pisherigen theoretischen Rechnungen und Mode]]e iiber die
pie fung oder Anfachung von Alfvenwellen sowie Stabilititsunter-
Dam}l:ungen sind auf die wirklichen Sonnenwindverhdltnisse nur
suc

e pegrenzt anwendbar, da entweder nur sehr spezielle Wellen-
soden petrachtet wurden und/oder Rechnungen nur fiir den Fall
r;lines gegeni.iber"dem Magnetfe.lddruck‘vernachléissigbaren Plasma-
drucks durchge{‘.uhrt wurden. Desha?.b 1st auch keir'le Kldrung mdg-
1ich, warum die Spektren Alfvenlgcher F:!.uktuatlonen innerhalb
il augerhalb von 0,4 AE so versch;.eden sind. Allerdings deutet
das peobachtete 1.'elat1ve Anwachsen der kompressiven Fluktua-
tionskomponente mlt. waf:.hsex_ldem Sonnenabstand auf einen Prozes
hin, der maglicher.'welse dhnlich verlduft wie einer der oben vor-
gestellten Mechanismen.

Im Zusammenhang mit der Entwicklung Alfvenischer Fluktuationen
pbei grdBer werdendem Sonnenabstand sind Plasmaeigenschaften als
Funktion des Sonnenabstandes von Interesse. So zeigten Marsch et
al. /1982a/, daB die von Helios beobachteten Protonentempera-
turen parallel und senkrecht zum Magnetfeld mit zunehmendem Son-
nenabstand weniger stark absinken als bei einer adiabatischen
Abkiihlung. Marsch et al. folgern daraus, daB im gesamten Ab-
standsbereich zwischen 0,29 AE und 1 AE die Protonen lokal auf-
geheizt werden miissen. Dabei fallen mit zunehmendem Sonnenab-
stand die Senkrechttemperaturen TP.L stdrker ab als die Parallel-
temperaturen T, und zeigen dabel keine erkennbare Abhiangigkeit
von der Sonnenwindgeschwindigkeit. Anders verhalten sich die
?aralleltemperaturen. Tp) zeigt die flachesten radialen Profile
lrfl schnellen Sonnenwindplasma, wdhrend im langsamen Plasma sehr
viel stirkere Abkiihlung beobachtet wurde.

Als mdgliche Ursache fiir eine 1lokale Aufheizung der Parallel-
t‘_*mperatur der Protonen im schnellen Sonnenwindplasma bietet
E;Ch eine Wechselwirkung mit Wellen an. Bei den oben beschrie-

"en  Theorien iiber Dampfung und Zerfall von Alfvenwellen ent-

st maalsis

19227’ Jéwells magnetoakustische Wellen. Barnes /1966, 196§,

Proton Zelgt, dap diese im wesentlichen durch Landaudimpfung die
en

aufheizen k&nnen. Allerdings waren diese Rechnungen fiir
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iner Amplitude und filir pj-

i .iarte Wellen kleine Mayxy,
lil?earlzservon protonen und Ellektronexl'n durchge fiihrt "’Qr’zlbm:‘
tellung " sonnenwindplasma zumindest sind gemessene Verteiin' I
schnelle / Marsch et al., 1982 a; Felqg Ung,

viel kompleXel mann . "

sehr
pilipp 1
her keine addquate

.2 einen Spe .
iuid f‘;tl:. das nichtlineare stofreie Problem ausgearbeitet
e

d gab etwa dieselben Ergebnisse_ wie die MHD-Theorie /B‘;’:rdea
un 9b3 pisher wurden fir beliebige Ausbreitungsrichtungennes,
}];ZZris;.ische Versuche gemac}jt, um den EinflufB von Wellen grogm
Amplitude auf den Landaude.lmpfungsprozefs ZU verstehen, Barnzz
/198la/ kommt bei solch einer Betrachtung zu dem Schlug, da:
auch magnetoakustische Wellen groBer. A.ITlplli':ude bei den meisted
im Sonnenwind beobachteten Geschwxnﬁlgkeltsverteilungen f"n
protonen und Elektronen =zundchst gedémpft werden. Zusétznl;;
kénnten jedoch nach geniigend langer Zeit Teilchen infolge ress
nanter Beschleunigung im magnetischen Trog der Welle eingefange.
werden, wo sie dann zu oszillieren beginnen. Solch eine BeWegunn
von Teilchen im Feld einer ebenen magnetoakustischen Welle
grofer Amplitude wurde von Matsumoto /1977/ simuliert,. gg st
jedoch nicht klar, wie weit dieser ProzeB einen Einflug ayf die

Vorgidnge im Sonnenwind hat.

nichtlineare Theorie fiir den stoBfre; S bi,

- breit °0 Fa
zialfall der Ausbreltung senkrecht zum My 1,
Gnax

Weitere Plasmaeigenschaften haben mSglicherweise mit der beo-
bachteten Fluktuationsaktivitdt zu tun. So wurde eine enge Kor-
relation zwischen der Alfvengeschwindigkeit und der Differenz-
geschwindigkeit zwischen den beiden Protonenkomponenten ip
schnellen Plasma wie auch zwischen Alfvengeschwindigkeit und der
Differenzgeschwindigkeit zwischen Protonen und Alphateilchen ge-
funden /Marsch et al.,1982 a,b/. Dabei ist die Art der Wechsel-
wirkung allerdings noch unklar.

Zusammenfassend ist zu sagen, daB es keine direkt anwendbare
Theorie gibt, die die Dbeobachteten Spektraldichte&nderungen in
Sonnenwind zwischen 0,29 AE und 1 AE beschreiben. Die Beobach-
tungen lassen sich als eine Art von TiefpaBfilterwirkung des
Sonnenwindes auf hydromagnetische Wellen beschreiben. Relativ

"weipe" Alfvenische Spektren im tiefen Frequenzbereich ent-

wickeln sich =zwischen 0,29 AE und 1 AE infolge dieser Filter

wirkung zu Spektren, die sich gut durch ein Potenzgesetz G~Et
darstellen lassen.

Zwischen 0,29 AE und 1 AE wichst der kompressive Fluktuations
antell betrdchtlich. Das deutet darauf hin, dag die vorgestell’
ten theoretischen Modelle zur Dampfung und Stabilitdt Vol

et al.: j981/. Fiir magnetoakustische Wellen gibt o 031, |




1 n, mdglicherweise in di i
oduzierehy - : e richtige Ri
udmwenn sie nicht direkt auf den Sonnenwind anwesggzng 2egten,
r sind.

5.7 polarisation Alfvenischer Fluktuationen

in theoretischen Arbeiten {iber Alfvenwellen von einer

oft wird
pestimmten Polarisation der Wellen ausgegan
5 gen. So
,.B. Lee and vslk /1973/ und Goldstein /1978/ zirkuitersuchtgn
sierte Alfvenwellen grogSer Amplitude. ular polari-

polarisationsuntersuchung von Mariner 10 gemessenen inter

Eine

planetaren Magnetfelddaten ist von Sari /1977 i
durch

worden. AuS Phasenuntersuchungen zwischen Magnetféldkompgizgzzz

schliest Sari, daB Alfvenische Fluktuationen aus nicht

versalen Alfvenwellen bestehen. Was damit gemeint Esﬁ_ trans-

gich aus elner diesbeziiglichen Klassifizierung durch éeﬁrglbt

.nd Burlaga /1981/. Sie unterscheiden grundsitzlich et

drei Typen von Alfvenwellen (Abbildung 24). Beim ersten ;;;seg:g
r

] -
|8l CONST

7/ W
“GENERAL" TRANSVERSE
ALFVEN WAVE

’ ’
SMALL AMPLITUDE ALFVENIC
ALFVEN WAVE FLUCTUATIONS

Abb. 24, .
g;gggatlSChe Darstellung der grunds&tzlich mbglichen
/1981/)V°nA Alfvenwellen (na?h Behannon and Burlaga
Nomenklét bWElch?nd von Qer in dieser Arbeit benutzten
oder 4 ur bezeichnen diese das Magnetfeld der Welle
er Fluktuation als Bj. zur weiteren Erlduterung

siehe Text.
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"allgemeinen" Alfvenwelle, fluktuiert das Wellenmagnetfa), .
drei Dimensionen (abweichend von der sonst in dieser firbei':‘."
nutzten Bezeichnung b wird das Wellenmagnetfeld in Abbildur-.'-’“
mit B, bezeichnet). Ferner ist IBl=IBe + bl = constant, Dangy
flir diese Welle by # o und die Spitzen von B und b bewege, _.*

auf der Oberfliche einer Kugel. Die Existenz einer 301:""
Alfvenwelle war von Whang /1973/ und Goldstein et a], /1,7&,
gezeigt worden. Barnes /1976/ wies nach, daB es keine Lijsung"'

gibt, bei der B auf eine Ebene beschrdnkt ist, die B, enthie

Der zweite Typ ist die transversale Alfvenwelle mit einer Zwej
dimensionalen Fluktuation des Wellenmagnetfeldes. Dreht sic};-:
in einer Ebene, so beschreibt die Spitze von b einen Krejg, daf
durch den Schnitt der Ebene mit der Kugel |B}= constant gegebe.
(Abbildung 24). AuSer wenn diese Ebene den Mittelpunkt g,
Richtung senkrecht zur E’be-;
0 ), nennt man dies;-:

ist
Kugel enthidlt, 1&8t sich B, als
definieren. Da b senkrecht zu By ist (b =
Wellentyp transversale Alfvenwelle.

Als dritter Typ ist in Abbildung 24 die Alfvenwelle kleine
Amplitude gezeigt, deren Wellenmagnetfeld nur eindimensiona]
fluktuiert. Dabei bewegt sich B auf einen infinitesimalen Boge,
des Kreises |§_|= const, so daB b parallel zum Bogen und etwa ip
einer Richtung liegt. Das erfordert b &K' B und ist bei den ge-

messenen Fluktuationen nicht gegeben.

Bei einer "allgemeinen" Alfvenwelle miissen bp und by anti-
korreliert sein. Sari /1977/ fand diese Eigenschaft fir einen
groBen Teil der untersuchten Zeitrdume erfiillt. Er fand keine
Beispiele fiir transversale Alfvenwellen, fand aber durch
schwache Korrelation zwischen Fluktuationen in Feldst&rke und
Komponenten Hinweise auf einen kleinen Anteil magnetoakustischer

Wellen.

Behannon und Burlaga klassifizieren Alfvenische Fluktuationen
als eine Mischform zwischen der "allgemeinen" und der trans-
versalen Alfvenwelle. Zwar fluktuiert das Wellenmagnetfeld drei-
dimensional (b # 0), Jjedoch sind die Fluktuationen anndhernd
transversal (Abbildung 24). Dieses wurde aus den Ergebnissen deI
Minimum-Varianz-Methode geschlossen. Dabei wurde meistens eine
Raumrichtung gefunden, in der die magnetische Fluktuationsal ti-
vitit deutlich kleiner als in den beiden anderen Raumrichtunse
war. Diese Richtung lag etwa parallel zum mittleren Magnetfels:
Ergebnisse der Minimum-Varianz-Methode angewendet auf Daten Nk
Helios finden sich im ndchsten Kapitel.
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Ebb, 25: Zwei representative Beispiele fir Kohdrenz und Phase

zwischen den Magnetfeldfluktuationen parallel und
senkrecht zum mittleren Feld im schnellen Sonnenwind-
plasma. Die benutzten Magnetfelddaten s;nd _d;e ;n
Abbildung 4 und 5 gezeigten. Die Vetrauensberelche o=
geben sich aus einer Zahl von 32 Freiheitsgraden

(Anhang C).
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Die Klassifizierung der Alfvenischen Fluktuationen nacp Bet,
Helios-Messungen bestyti, anp,,

und Burlaga wird auch von den gt
die Primirmission von Helios 2 wurden Phasenbeziehungen Zwi;f;,
Magnetfeldkomponenten einerseits und MagnetfeldkOmPOnenten»ne;
Magnetfeldbetrag andererseits im Frequenzbereich Zwig lirg
2,4 x 10~S Hz und 1,2 X 10°¢ Hz berechnet':. Abbildung 35 Che,
von interplanetaren Magnetfelddaten bei 0,97 AE wungd g
berechnete Kohidrenzen und Phasen zZwischen

Magnetfeldfluktuationen parallel und senkrecht zur mittle:"‘
Feldrichtung. Kohdrenzen zwischen 0,6 und 0,95 und Phage, ven
etwa 180° sind typisch fur Al fvenische Fluktuationen im Schne?
len Sonnenwindplasma. ¥

Ahnliche Ergebnisse fanden Bavassang ,
al. /1981/ bei einer Untersuchung ebenfalls mit HelioS_DateHt

Kohdirenzen sind allerdings auch nie grogBer als 0,95,
ge Auftreten von anderen Fluktuati%1
hin. Magnetoakustische Wellen konnten 1in diesem FrequenzbereiCh
im schnellen Sonnenwind allerdings nicht nachgewiesen werden, g,
berechnete Kohirenzen zwischen Magnetfeldbetrag und Magnetfeq.
komponenten nicht signifikant waren. Hinweise auf magnetoakys.
tische Wellen fanden sich jedoch 1in Gebieten ansteigender §op.
nenwindgeschwindigkeit, wo in einigen Datenintervallen Kohérer.
zen zwischen Magnetfeldkomponenten und Magnetfeldbetrag bis gy
0,9 und entsprechende Phasen bei 0© beobachtet wurden.

28ia

129

Die
deutet auf das gleichzeiti

Berechnet man den Quotienten aus den Spektraldichteschdtzwerte
der Magnetfeldkomponenten parallel und senkrecht zum Magnetfeld
P"/ P,, so liegt dieser Quotient fiir Alfvenische Fluktuatione
typisch zwischen 0,1 und O, 3. Al fvenische Fluktuationen sind
also nur niherungsweise transversal.

5.8 Varianzanalyse magnetischer Fluktuationen

Im allgemeinsten Fall werden Messungen von vier Raumsondet
bendtigt, um die Ausbreitungsrichtung einer Wellenfront 1f
interplanetaren Raum zweifelsfrei zu bestimmen. Ist ein Weller
zug einer elektromagnetischen Welle jedoch zirkular oder ellip
tisch (aber nicht linear) polarisiert, dann reichen auch Mes”
sungen mit einer Raumsonde aus, weil die Richtung der Phasenaus”

breitung parallel zu der Richtung ist, in der die Vax:mnsz5
Magnetfeldes wegen des Auftretens der Welle ein Minimum 5%




e

jert eine {Uberlagerung von Wellen pit verschi
gsrichtungen, dann ergeben die ledenen Aus-

. ; . Varia
ten ein Ellipsoid, dessen mit g nzen dex Magnetfeld-

. : er kleins '
Achse eine mittlere Ausbreitungsrichtungtzggzsilanz ver-

b n
gompone
pundene

jchtung minimaler Varianz wird bp : . ;
pang R des Einheitsvektors e e;:gt?i;;_ lndzr;rgle e
[( B - <B>)+g3]* > zum  Minimum macht  (siehe éonneru
/1971/:Burlaga and  Turner /1976/). Dieses ist gleichbedeuteng
it der Dlagonaln..sn.erung der Matrix «B;B > - <B;> <B;
. 8 e 3. Der Eigenvektor L d : B"'> '
i, = 1,2,. LJens L &3, der zum kleinsten Eigenwert Ay
gehsrt, zeigt dann in die Richtung minimaler Varianz des Magnet-
feldes. Entsprechend geben die Eigenvektoren e, und e, mit den
pigenwerten Aq und A, die Richtungen maximalg; und-na{ittlerer
yarianz an. Die Richtung minimaler Varianz ist dann nicht defi-
niert, wenn Ag == A3 ist, die Varianzmatrix also die Form einer
zigarre hat.

pie

die

wie schon in Kapitel 4 ausgefiihrt wurde, ist die Anwendung der
varianzanalyse auf Alfvenische Fluktuationen nur dann sinnvoll,
wenn die Fluktuationen eben sind. Durch gleichzeitige Messungen
mit zwei Raumsonden fanden Denskat .and Burlaga /1977/ deutliche
Hinweise darauf, daB Alfvenische Fluktuationen auf der Gr&Ben-
skala ihrer Wellenldnge nicht eben sind. 1Indirekte Hinweise
waren von Burlaga and Turner /1976/ und von Solodyna and Belcher
/1976/ gegeben worden, die zeigten, daB Richtungen minimaler
magnetischer Varianz nur schwer mit Ergebnissen der WKB-Ndaherung
zu vereinbaren sind. :

Eine weitere Moglichkeit, warum die Untersuchung Alfvenischer
Fluktuationen mit der Varianzanalyse keine direkte Information
iiber die Ausbreitungsrichtung gibt, liegt in der Natur der
Fluktuationen, wie sie Abbildung 4 und 5 zeigen. In einem unter-
suchten Zeitintervall tritt eine Folge von Richtungsdnderungen
des Magnetfeldes auf, die wenig mit einem definierten Wellenzug
ZU  tun haben. Mdglicherweise hat das Ergebnis, da8 die Richtung
minimaler Varianz mit der Richtung des mittleren Feldes zusam-
menfillt, einfach damit zu tun, daf in jedem analysierten Zeit-
intervall eine Anzahl von mehr zufidllig aufeinanderfolgenden
Richtungsanderungen vorhanden 1ist.

Basierend auf dieser Idee hat Barnes /1981b/ ein stochastisches
Modell eines Turbulenzfeldes entwickelt. Dabei sind die I.?luk-
tl_lationen turbulent im Sinn von zufidllig, ohne aber eine m.cht‘:—
11'.neare Energiekaskade zuzulassen. Wird in diesem Modell die
Rlchtung minimaler Varianz der Fluktuationen berechnet, soO
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Abb. 26: Hdufigkeitsverteilungen der Eigenwertquotienten des
Varianzellipsoids von B fiir einstiindige Zeitintervalle.
Az gibt den minimalen und A, den maximalen Eigenwer
an. Die Haufigkeitsverteilungen in Aphel- und Perihel-
ndihe wurden jeweils iiber eine Sonnenrotation berechnet
wobei die Zeitintervalle die auch in Abbildung 12 ve¥”
wendeten sind.
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gich (unter bestimmten Einschrinkun
, die im .Mittel in RiChtUng des
veranschaulicht dieses Ergebnis mit q

mit einem festgehaltenen Ende. Die Beweer Bewegung einer
jst solange §nnéhernd senkrecht gzur mg::g der Stangen-
solange die Spitze nicht allzuweit aus der lerennnusrich_
gelenkt wird. urspriinglichen

gen) eine definierte
Magnetfeldes zeigt,

tundq
page 318
ch die Varia?zmethode keine sicheren Ergebnisse beziigli
phasenausbreitung 1liefern wird, so wenden wirem'lgllf:'h
Helios_Daten bei unterschiedlichem Abstand von der SonneS;2 fzr
’ m

. trische Orientierung d :
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die in Abbildung 12 verwendeten.



zeigen die Ergebnisse der Varianzanalyse von Helios 1 und g,
2 fiir die Zeitridume iber je eine Sonnenrotation in Perihej._
Aphelnihe. Die Hiufigkeitsverteilungen fir die Eigenwertya, .
nisse unterscheiden sich kaum von bisher verﬁffentlichtenfgﬂt
nissen anderer Raumsonden /Belcher and Davis, 1971; Burlamf
Turner, 1976; Denskat and Burlaga, 1977/. Gewisse Untersepi,,
in den Verteilungen zeigen sich zwischen Perihel ungq p %
besonders bei Helios 2 fiir Aa/ A4 und A3/ Nq. Hauptgrund dafij,
der grdBere Beitrag hochfrequenter Richtungsdnderungen in pegtl
helnihe zur Varianz in jedem einstiindigen Analysenintervall,
die Verteilung fiir A/ A4 weniger anisot':rop machen und die ygy
teilung fiir A3/ A4 etwas verbreitern. Dieses 1l&dBt sich auch
dem Turbulenzfeldmodell nach Barnes /1981b/ begriinden. In Bphe]
ndhe tragen pro Analysenintervall hauptsécblich langsam drehens
stochastische Richtungsdnderungen zum Varianzellipsoid bei, p
sind einige wenige Richtungsanderungen pro AnalyseninterVall.@
Perihelnihe kommen dazu eine gréBere Anzahl schnell drehepg,
stochastischer Richtungsdnderungen ., die in der g4 - gz-fbf
eine isotropere Verteilung bewirken und dabei auch ingz

Richtung die Varianz vergroSern.

1r
Uy
i
it
.
~

ak
=l
3

Die Unterschiede in den Verteilungen von Helios 1 und Heﬁo@
cind damit zu erkldren, dag in Periheln&dhe bei Helios 2 hoch
frequente Fluktuationen relativ mehr zur gesamten Wellenaktivi.
tit (gemessen durch die varianz) beitragen als bei Helios |
Generell sind die Unterschiede jedoch nicht sehr groB. Da
varianzellipsoid ist sehr abgeflacht, d.h. die Fluktuatione
liegen ndherungsweise in einer Ebene. Die Lage dieser Ebene i
etwa senkrecht zur mittleren Magnetfeldrichtung (Abbildung 27)
Deutliche Unterschiede sind in Aphel- und Perihelndhe zu sehen
Die schmalere Verteilung in Perihelndhe ist wiederum auf des
gréBeren Beitrag der hochfrequenten magnetischen Fluktuationes
zum Varianzellipsoid zuriickzufiihren.

5.9 EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktuationen

Bisher sind Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen untersucht
worden und wie diese durch die Stromungsstruktur des Sonner
wind?s beeinfluft werden. Dabei war der Sonnenwind meistens *~
passives Hintergrundmedium betrachtet worden. AlfvenischeEf-
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onéh xénnen jedoch auch Energie und
puatd sglicherweise  Drehimpuls /holjye
(und 1968/) und damit eine i
cole oder es erhitzen. Ein Beijg
Alfvenwellen auf das Plasma
pruckes Wwar zuerst von Parker /1ogg

Portieren

und 1D

. diesem Kapitel soll die EnergiefluBdicht
nen berechnet und in Zusammenhang mit
gestellt werden, die

€ Alfvenischer Fluk-
tuatiot > e 4 anderen Sonnenwind-

camete : ; en Energietra -
v:nt sind. l?abei wird .dle EnergiefluBdichte 1?\lfvenrilzg}cw)§ ;;11}?-
ruationen einmal aus einer fiir Alfvenwellen hinreichend kleiner
Amplitude hergelelteten.Formel berechnet werden und unabhingig
gavon in ganz allgemeiner Weise aus der Gleichung fiir den
gesamten EnergiefluB des Sonnenwindes.

I

rir Vergleiche zwischen dem EnergiefluB Alfvenischer Fluktuatio-
nen und dem GesamtenergiefluB des Sonnenwindplasmas ist es sinn—
voll, die Rechnungen in einem mit der Sonne korotierenden System

mit der Winkelgeschwindigkeit Q durchzufithren; in diesem
System  sind die Sonnenwindgeschwindigkeit v und der
EnergiefluB Alfvenischer Fluktuationen F ALFVEN ©twa parallel.

Die gesamte EnergiefluBdichte von Plasma und  Magnetfeld
wird von Hundhausen /1972, S.59/ fir ein Inertialsystem
angegeben und lautet modifiziert fir ein korotierendes
System:

2 B
Frora =\_/[’;‘ sz + %f\k (Te + Tp )*E_n] 'I.;n( vV-B]
- (5.2)

p [GrMo * ;_'(QXE)Z] +Qe + Qp

<<

Die Terme in der ersten Klammer geben kinetische Energie und
Enthalpie von Elektronen und Protonen, die Terme mit Magnetfeld
Stammen  vom Poynting - Vektor , die Terme in der zweiten
Klammer sing Potentiale von Gravitation- und Zentrifugalfeld,

WObei T der Abstandsvektor ist und (_]:e und g_P Sind warmestrom-

dichten von Elektronen und Protonen. Helios - Messungen von dp

Wurden yop Marsch et al. /1982a/ verdffentlicht. Warmestrom-

dichten von Protonen sind typisch etwa 10 & der Wiarmestromdich-

Zen Von Elektronen. Da letztere bei allen Sonnenabstdnden :(1:2](313
Thebl i op kleiner als z. B. die mitgefiihrte Enthalpile von
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tronen und Protonen sind (Tabelle 5), wird die Wirmestrop,
der Protonen fiir die Berechnung von E ToTAL nicht weiter berj.,
sichtigt. Gleichung 5.2 ist auBer der Annahme elnes isotr,,
plasmadruckes ganz allgemein. I1sotrope€ l?rUCkVefteLLUng
deshalb angenommen, da fir protonen Anisotroplewerte

generell zur Verfiigung standen. EqorTaL "‘aﬁh glz]'-c?img 5.2
durch diese Einschrankung nur unwesentlic eeinflugt,

]iﬂkm

Qpe:
Wurg,
niché
Wirg

Ausgehend von einer Beziehung fiir den Gesamtenergieflug yn, §
EinschluB von Druckanisotropien leitet Barnes /1979a( fiir qq,
Fall mit dem Magnetfeld paralleler Sonnenw1ndgeschwxnd%gkeit
eine Beziehung fiir den Energieflu von Alfvenwellen her, die g
sich nach auBen im Sonnenwind ausbreltenfi_e Wellf-'n bis ZU zZweite
Ordnung in der Fluktuationsamplitude giiltig 1st und Einflijge,

von Potentialen vernachld ssigt.

(B> (o {(bp)?> :
<EALFVEN> = (%(E{) + e )e T (5-3]

VLtTp

T @ =1+ 4T (p - Py )/<B>2. Bei der Ber?chnung von
£ F a1 FVEN > wird zundchst 6 gleich l.gesetzt und wir nehmer} an,
diese Beziehung gelte fir im sonnenwind beobachtete Alfvenische
Fluktuationen. Mittelwerte fiir die EnergiefluBdichte Alfve-
nischer Fluktuationen, weitere relevante EnergiefluBdichten und
Geschwindigkeiten sind in Tabelle 5 fiir Perihel- und Aphelnihe
in Hochgeschwindigkeitsstromen zusammengestellt. Die letzte
Spalte gibt Informationen iliber Parameter bei groBter Sonnenndhe
der Raumsonde, wihrend die ersten beiden Spalten Mittelwerte
iiber Parameter 1in Hochgeschwindigkeitsstromen wdhrend einer
Sonnenrotation angeben. Dabei wurden Jjeweils die gleichen
Gebiete wiederkehrender Hochgeschwindigkeitsstrome ausgewahlt,
die nicht vom Kompressionsgebiet beim Einsetzen der jeweiligen
Hochgeschwindigkeitsstromung beeinfluBt sind. Die einzelnen
Parameter wurden zundchst fiir zwdlfstiindige Zeitintervalle -
entsprechend der maximalen Periode Alfvenischer Fluktuationen
- berechnet und dann gemittelt.

Bei einer &hnlichen Untersuchung analysierten Belcher et al.

/1976/ IMP 8 Daten aus fiinf Hochgeschwindigkeitsstromen bei 1 A*
und fanden &dhnliche Parameter wie in dieser Arbeit mit Daten V@
Helios 2 2zwischen 0,92 AE und 0,98 AE. Das Verhdltnis V¢
Enthalpieflu8 zum gesamten EnergiefluB (chne den Beitrag ‘"
Fluktuationen) fHllt von etwa 6 % bei 0,29 AE auf 3 % bei 1 ¥

ab. Der Wdrmestrom der Elektronen ist in Hochgeschwindigke:ts"
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stromen bei allen Sonnenabstinden kleiner als der Enthalpiefhm
zusitzlich zu den in Tabelle 5 angegebenen Werten g
F TOTAL, r*t'? im schnellen Sonnenwindplasma wurde diese Grog,
auch fiur alle iibrigen Zeiten wahrend eln?r Sonn?nrotationam
Aphel und am Perihel berechnet. Dabeil di?ferleren die Ergebnigg,
um weniger als 2 %. Da die Ergebnisse 1m schne}len Sonnenwing.
plasma stdrker differieren,deute? dies auf elnen Verlaufvon
FTQOTAL, T im schnellen Plasma hin, der etwas anders als r -,

abfillt.

5.3 berechneten EnergiefluBdichten wurdep
Annahme berechnet, daf diese Beziehung fj;
Al fvenische Fluktuationen gilt, und zweitens wurde eine isotnme
Druckverteilung vorausgesetzt. Wie weit letztere'Annahme die fijr
<F ALFVEN ~ berechneten Werte beeinfluBt, 1a8t Slch.aus Elektro-
nendaten und den von Marsch et al./ 1982a/ verdffentlichten
Werten fiir die Temperaturanisotropien der Protonen abschitzen,
Alphateilchen werden auf Grund der geringen Teilchendichte bej
nur schwacher Druckanisotropie /Marsch et al., 1982b/ vernach-
lissigt. Aus dreidimensionaler Auswertung der Protonendaten
folgt, dag die Temperaturanisotropie TP"/TEL im schnellen Son-
nenwind typisch etwa 1 ist, aber im langsamen Plasma Werte bis
etwa 3 erreicht. In Perihelndhe werden im schnellen Plasma auch
Anisotropien beobachtet, bei denen Tp, doppelt so groB wie Tﬂt
war. Ganz allgemein vergrdBern solche Anisotropien < F ALFVEN 2
in Gleichung 5.3, bei denen T; grdBer als T) ist, wdhrend
<§ALFVEN > kleiner wird, wenn T kleiner als T|1 ist. Die von
Marsch et al. verdffentlichten Anisotropien liegen zum Teil in
Form von Abbildungen und zum Teil in Form von Tabellen vor.

Die nach Gleichung
erstens unter der

Wihlen wir entsprechende Daten im schnellen Plasma in perihel-
und Aphelnihe aus deren Tabelle 1 aus (Tag 35 bei r = 0,95 AE
und Tag 107 bei r = 0,29 AE), so konnen wir die entsprechende
Anderung der EnergiefluBdichte von Alfvenischen Fluktuationen
berechnen. In diesen ausgewdhlten Fillen wird bei 0,29 AE die
EnergiefluBdichte um 7 % groBer und sinkt bei 0,95 AE um 12 %
ab. In Perihelndhe wird diese Korrektur auf Grund der weitaus
hBheren Temperatur wesentlich durch die Protonen bestimmt. Im
Vergleich mit in mehreren Abbildungen von Marsch et al. gezelg-
ten Anisotropien {iber ldngere Zeitrdume scheinen die aus der
Tabelle entnommenen Anisotropiewerte relativ typisch zu sein:
Das 1&8t den SchluB zu, daB die berechneten Energieflugdichte?
Alfvenischer Fluktuationen um etwa 5 bis maximal 15 & korregiert
werden miissen. Dabei muB der berechnete Wert in Perihelndl®
etwas vergridfert und in Aphelnihe etwas verkleinert werden.
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annahme daﬂ'die Beziehung 5.3 die Ener
pie Fluktuationen hinreichend I
indem der EnergieflupB der

ionen ganz allgemein mit der :
;;zu nehmen.wir ei_r?en stetigen Flugeg;:hgzgnz'z-berech"“
Fluktuatlom.an Uberlagert sing, So soll _nglndp%ag,ma"s
an: g 5.2 (nur die Potentiale ung warmesf‘.romdizhi GroBe in
xonstant genommen) aus einem stetigen T igdWex'rden
uktuierenden Komponente bestehen, B =<B>4+ b, y=(yyy g
=¢n>* n’ I.sz' Dlt.ases wird in Gleichung §.2 eIngesgtzt !
Terme separiert, die nur Mittelwerte enthalten. Damit 1Hgd
sy Beh Energieflull der Fluktuationen in ganz allgemeiner Weisz
perechnen - ?:m verglelch m1E den aus 5.3 berechneten Werten zei-
en sich bel Berechnungen iiber zwSlfstiindige Datenintervalle im
.chnellen Sonnenwindplasma Differenzen bis zu 30%, wobei eine
nittlere Differenz im Verlauf einer Hochgeschwindigkeitsstrémung
qwischen 5 % und 15 % liegt. Geringe Unterschiede bestehen
zwischen berechneten Werten in Perihelnihe und Aphelnihe, wobei
gie Differenzen 1in Perihelndhe etwas kleiner waren. Diese Ab-
weichungen sind nicht sehr gro8, wenn man beriicksichtigt, dag
(5.3) nur fiilr ausreichend kleine Amplituden giiltig ist und dags
in Hochgeschwindigkeitsstrdmen auch andere Wellenmoden und/oder
statische Strukturen auftreten konnen.

c:;ieflquichte Alfve-
Wledergibt, 1t sich
Magnetfelg- und Plasma-

die

pie beobachteten Energieflufidichten Alfvenischer Fluktuationen
mit Perioden bis zu zwolf Stunden tragen mit etwa 2 $ bei 1 AE
und etwas mehr als 5 % bei 0,29 AE zur Gesamtenergieflupdichte
des Sonnenwindes bei. Diese Zahlen sind nicht besonders grof und
scheinen darauf hinzuweisen, daB8 Alfvenische Fluktuationen fiir
die Dynamik des Sonnenwindes nur eine unwesentliche Rolle spie-
len. Dieser Punkt und die Frage, wie weit der zwischen 0,29 AE
und 1 AE beobachtete Abfall in der EnergiefluBdichte Alfve-
nischer Fluktuationen mit der Theorie vereinbar ist, werden in
Kapitel 6 noch weiter untersucht werden.

2-10 Messungen mit Helios 1 und Helios 2 bei radialer
flordnung der Satelliten

D e by . :
‘¢ beste Untersuchung radialer Abhdngigkelten i Sonnenwind
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. " shomens mit einer Raumsonge
Messung desselben Phano
wiare die g msonde (oder mehrere, .

an der Sonne und einer weiteren Rau : Ry
sonden) in groBerer SOnnenentfernungéego S:;g:eii:glgreich s
Helios-, IMP- und Voyager- Raumfon o e mane -'plaunterS“Ch;
worden /Burlaga et al., 1980/. Fir S eilse o radi:Ta ling
ups", bei denen die Sonné, Helios 1 unadiale xS Py, verky,
den sind, haben Schwenn et al. (1981( r e SeyEdln afelten

Plasmaparametern untersucht. Hierbel yuse au% radialeltte}w
iber mehrere Stunden berechnet und die Abhip,

keiten untersucht.

oy,
e:'te
9ig.

alfvenischen Fluktuationen bietensiﬂ
[}

solche Konstellationen der beiden Raum§onden g?é Eil d?nmidiue
in radialer Richtung hintereinande; llegen-R.ChtunErgleauﬂxeL
tung Alfvenischer Fluktuationen llegF 3? N ;t klgi es Magnet.
feldes. Da jedoch die Gruppengesc§W}n tg z.e . nkg?ge“du
Sonnenwindgeschwindigkeit ist, dominler 'ld' ko?ve tion geq
Fluktuationsfeldes mit der Sonnenw1ndgesdhw1§ ig elF. W91te#ﬁn
ist im inneren Sonnensystem das Magnetfeld.nlcht W?lt von ?Hmr
radialen Ausrichtung entfernt, SO das die Energieausbreityng
parallel zum Magnetfeld nur eine klelpere Korrﬁktur'zu den ays
den Bahndaten berechneten "plasma line - ups ?rlngt.lﬁe%
"plasma line - ups" wurden soO berechnet, dag eln.bel der jeweilg
inneren Raumsonde mit der Lange A und der B¥e1te € gemesseneg
Plasmapaket nach einer durch die Sonnenw1n§gesc@windigka¢
gegebenen Laufzeit bei der duBeren Raumsonde bel gleicher Linge
A und gleicher Breite £ gemessen wird.

Auch zur Untersuchung von

Aus den Bahndaten und einstiindigen Mittelwerten der Sonnenwing-
geschwindigkeit wurden im Zeitraum Januar 1976 bis Dezember 1977
acht "line - ups"" von Helios 1 und 2 gefunden. Um Alfvenische
Fluktuationen untersuchen zu konnen, miissen Hochgeschwindig-
keitsstrdmungen vorliegen und von beiden Raumsonden miissen auf-
einanderfolgende Plasma- und Magnetfelddaten fiir zumindest
mehrere Stunden vorliegen. Nimmt man als kiirzesten zusammen-
hdngenden Zeitraum vier Stunden, so bleibt von den acht "line -
ups" nur einer flir eine Auswertung {ibrig. Es ist dies ein elf-
stiindiges Datenintervall in einem schnellen Plasmastrom am 9.
und 10. Marz 1976, also wdhrend der Primdrmission von Helios 2.
Die Zeitdifferenz zwischen der Messung "desselben" Fluktuations-
feldes bei Helios 1 und Helios 2 wurde aus den Bahndaten, der
Sopnenwindgeschwindigkeit und der Alfvengeschwindigkeit De-
stimmt. Bei diesem "line - up" war die Zeitverschiebung zwdlf
Stunden. Abbi%dung 28 zeigt einige Sonnenwindparameter in diese?
L Bind Bia Deten yikren Sds Sl mie e et T

es elfstiindigen Zeitintervalles nic¥
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Abb. 28 MeBdaten von Helios 1 und 2 an sechs Tagen im Mdrz 1976
bei radialer Anordnung der Raumsonden. Das bei dieser
Anordnung untersuchte zeitintervall ist durch zwel
senkrechte Striche gekennzeichnet. Gezeigt sind von
oben nach unten einstiindige Mittelwerte der Magnet-
feldstdrke, der Magnetfeldrichtung angegeben durch
Azimutwinkel und Elevationswinkel © , SOWi€ der
Str'dmungSgeschwindigkeit, Dichte und Temperatur der
Protonen.



Tabelle 6:

Von beiden Raumsonden wihrend eines "line-up » ;

In

einem Hochgeschwindigkeitsstrom gemessene Sonnep.
windparameter. Die Parameter wurden fiir je ein-
stindige Intervalle berechnet und dann tber e)f

Stunden gemittelt.

Mittlere Parameter Helios 1 Helios 3
im Hochgeschwindigkeitsstrom r = 0.506 AE = 0.721
T
-1
VRADIAL (Protonen) (km*s ) 634 651
F (v) 16.8 9.7
By (Grad) 349 319
By (Grad) 19 -9
-3
n (em ) 11.3 5.0
-1
VTHERMISCH (Protonen) (km*s ') 92 79
VALFVEN (km-s~ ) 108 94
°§ %) 93.0 249
op/<F> 0.58 0.56
op/ <F> 0.12 0.05
F (er °cm-2-s_1) 0.071 0.020
ALFVEN g . .
FaLrveEn / Froraw 0.029 0.017
2 : = . 26
(erg*s™ ) 1.35 x 10%® 1.27 x 10

FroTaL,r'T
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genﬁgender Aufl&sung vorhanden,

1 » . S0 dag ‘ .
r 13ier5tundlge Datenintervalle vyop nur zwei drej-

i Hel
A kgnnen . Die von beiden Raum:;szenl a;:gzwertet
?rd: ngsfluktuai:.lor'len . . von Magnet felq ssenen
Rlchenwindgeschwlndlgkelt sind . sehr gut korreliert ll;nd
sonntuationen sind demnach Ali'ivenlsch, Vergleicht man Phas' ie
pluk peider Raumsonden, so sind keine Ubereinstimmungen zinezzn

n ; ,
Dat}ien- per Abstand zur Sonne in diesem Zeitraum bpet
dec 1 0,506 AE und filir Helios 2 0,721 AE

i 0S : . :
igiiandsberelch sind die aus den

ragt fiir
Beobacht In diesem
. : achtungen jeweils einer
Raumsonde abgeleiteten radialen Abhéngigkeiten nicht so deutlich

gie etwa zwisc?hen (_),3 AE u1:1d 0,5 AE. Weiterhin verhindern die
satenliicken bei Hello§ 1 die Untersgchung der langperiodischen
AlfveniSChen }:?‘lukv‘::uatlonen. Gerade diese aber zeigen deutliche
radiale Abhdngigkelten. -

in rTabelle 6 sind wdhrend des "line - up" von beiden Raumsonden
peobachtete Parametel_: zu§amenge§tellt. Zusdtzlich wurden noch
Magnetfe1dspektren mit elner maximalen Periode von 2,9 Stunden
perechnet. Die Spektren der Richtungsfluktuationen an den
yerschiedenen Raumpunkten unterscheiden sich hauptsidchlich
qurch die bei allen Frequenzen niedrigere Spektraldichte bei
0,72 AE. Zusdtzlich waren Dberechnete Spektralexponenten bei
0,72 AE um etwa 0,1 grdBer als bei 0,51 AE. Dieser Unterschied
liegt innerhalb des in Anhang C.3 abgeschitzten Fehlers von
+0.12 bei der Berechnung des Spektralexponenten. Dieses Ergeb-
nis entspricht etwa der in Kapitel 5.6 gefundenen radialen Ab-
hingigkeit des Spektralexponenten, wobei der untersuchte Perio-
denbereich hier allerdings kleiner ist.

Die meisten der in Tabelle 6 zusammengestellten Parameter bei
0,51 AE und 0,72 AE entsprechen etwa den nach den bisherigen
Ergebnissen an diesen Raumpunkten erwarteten Werten. Da wdhrend
der elfstiindigen MeBzeit die Schwankungen z. B.in 63 oder
FALFVEN nur gering waren, bietet es sich an, die bei Tunter-
schiedlichen Abstinden gemessenen Parameter mit theoretischen
Rechnungen iiber die riumliche Variation z. B der Amplituden oder
des Energieflusses Alfvenischer Fluktuationen zu vergleichen. -

Barnes /1979a/ gibt mit der WKB-Ndherung hergeleitete Beziehun-
981 fiir Amplituden und EnergiefluB von Alfvenwellen an, die die
ral-lft-llic:he Variation entlang eines Strahls beschreiben, wenn die
Stromungsgeschwindigkeit parallel zum Magnetfeld ist.

Ib12 . p!/2 __ _
' (MA+1)2[1+ATE(P1"’P")/B ]




Alfvenwellen das Auftreten der Gartenschlauchinstabjjj,.,
Sonnenwind. Eine dritte Mdglichkeit ist die E‘.rzeuguh,a“iﬂ
schnellen magnetoakustischen Wellen durch W'EirmestrominSt:b.v?‘“
titen (Forslund, 1970; Perkins, 1973; Gary et al., 1975/115‘
dadurch direkt keine Alfvenwellen erzeugt werden, mugtn',‘“
einen zusitzllichen ProzeB finden, um aus schnellen magnetog,,‘u"f“
tischen Wellen Alfvenwellen zu erzeugen. T

Coleman /1967/ schlug als Quelle interplanetarer Wellen so,,
Granulation oder Supergranulation vor. Das einzige Modell ein;
spezifisch solaren Quelle von Alfvenwellen stammt von Holjye.
/1972/, der als Quelle horizontale Bewegungen in der SOlar;n
Supergranulation vorschlug. Diese Bewegungen konnten Wellen pj,
Perioden zwischen 20 und 40 Stunden erzeugen. Unter Berijc.
sichtigqung der Dopplerverschiebung konnten gerade die ldngste,
der von Raumsonden im interplanetaren Raum beobachteten Alfys.
nischen Fluktuationen in diesem Periodenbereich liegen. Hollweg
schlug entsprechend dem Modell von Colemann /1968/ zur Erklérung
der beobachteten kiirzeren Perioden Alfvenischer Fluktuationep
eine nichtlineare Energiekaskade zu hdheren Wellenzahlen hip

vor.

Seit einer Reihe von Jahren wird als ein mdglicher Mechanismus
zur Aufheizung von Chromosphdre und Korona der Sonne die Rolle
von hydromagnetischen Wellen diskutiert /Wentzel, 1977, 1978/.
Beziiglich der weiteren Ausbreitung der Wellen schloB Wentzel
/1977/, daB von in der Photosphidre erzeugten hydromagnetischen
Wellen nur Alfvenwellen sich bis weit in die Korona und in den
Sonnenwind ausbreiten kdnnen. Hollweg /1978b, 1981/ untersuchte
mit einem Modell die Eigenschaften von Alfvenwellen in der Son-
nenatmosphire und =zeigte, daB konvektive Bewegungen auf der
Sonne Alfvenwellen mit EnergiefluBdichten zwischen 10% und 105
erg cm=2 s-1 bei Perioden <£1,6 Stunden erzeugen kdnnen, die
sich weiter nach auBen ausbreiten. Fiir die Aufheizung von Chro-
mosphire und Korona seien jedoch hoherfrequente Al fvenwellen
(10 Ssekunden £ T < einige Minuten) verantwortlich.

Mit beiden Helios-Raumsonden wurden mit Hilfe des Tragersignals
Elektroneninhalt- und Faradayrotationsmessungen in der Sonnet”
korona durchgefiihrt /Edenhofer et al., 1980; Hollweg et al..
1982/, die Fluktuationen im Elektroneninhalt und der Faraday-
rotation mit einer Periode von etwa einer Stunde innerhal® vor
0.05 AE =zeigten. Hollweg et al. interpretieren die peobachtete!
Faradayrotationsfluktuationen als konsistent mit von der sonne
ausgesendeten Alfvenwellen. Die Elektronendichtefluktuatione? L

~
n oder

der Korona werden mit langsamen magnetoakustischen Weller



. chtlinearer Wechselwirkung von Alfveny
it . Erklérungsmbgllchkelt wird vorgeschlag
ceiter sonnenwind turbulent seien,

ellen erkliart. Alg

en, dapg Korona und
daB diese Turbulenz tejl-

. amel : i d .
1“‘.15e xompressiv sel un deshalb auch Dichtefluktuationen auf-
welterl migten

treé

ot suche ne'xch Hinwe(ii.sen auf den Ort der Erzeugung Alfve-
I et Fluktuationen wurden élle verfligbaren Helios-Daten auf
“1§cinterValle durchgesehen, in denen die Alfvengeschwindigkeit
Ze{;er als die Stromungsgeschwindigkeit des: Sonnenwindes war
foden Alfvenische Fluktuationen ndmlich in der Nihe des Alfve:-
“L}:chen Radius erzeugt, so sollten dann auch in solarer Richtung
i de Fluktuationen beobachtet werden kSnnen. 1In den Daten
de 1980 wurden acht sub- Alfvenische Zeitriume in Perihel-
ine der peiden Raums?.nden gefunder.a. Jedoch waren die Strdmungs-
- dingungen so gestort, dE'lB keine Analyse der Fluktuationen
5glich war. wihrend sechs dlgser Zeitrdume war die hohe Alfven-
cschwindigkeit durch sehr geringe Dichte infolge eines vorher-
gehenden stoBwellenereignisses verursacht worden.

n
jaufen

bis En

6.2 Spektrale Zusammensetzung und EnergiefluBdichten

Um Aussagen iiber Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen inner-
halb von 0,29 AE zu gewinnen, bietet es sich an, einige aus den
Helios — Daten gefundene radiale Abhédngigkeiten nach innen fort-
zusetzen. Diese Fortsetzungen miissen wegen gewisser Unzulang-
lichkeiten - nicht ausreichende oder ganz fehlende theoretische
Beschreibung - etwas spekulativ bleiben.

Der schon in Abbildung 19 gezeigte unterschiedliche Abfall der
?Pektraldichteschéitzwerte von Magnetfeldrichtungsfluktuationen
In verschiedenen Frequenzbereichen als Funktion des Sonnenab-
Standes erdffnet die interessante Moglichkeit einer Extrapola-
tion nach innen in die Sonnenkorona: Wie ist dort die spektrale
(leilsamenSEtzung Alfvenischer Fluktuationen? Abbildung 29 zeigt
lae hach Messungen von Helios 2 berechneten Spektra%dlchtever:'—

ufe der magnetischen Richtungsfluktuationen und die zu klei-

n ' -

diiin Sonnenabstinden durchgefiihrte Extrapolation der spektral

Chtete?chatzwerte Alfvenischer Fluktuationen. Dle|Spektrald;—
" In den beiden gezeigten Kurven unterscheidep sich dadurch,



Abb. 29: Spektraldichteschitzwerte
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Richtungsfluk-
Helios 2 widhrend der
Schitzwerte in den drei tiefer
Frequenzbereichen wurden

magnetischer

tuationen P nach Messungen von
Primdrmission. Die

aus 40,5 Sekunden - Mittel-
werten berechnet und {iber Abstandsintervalle Wf
0.05 AE gemittelt. Die vier Datenpunkte flir die hohe?
Frequenzen =zeigen aus hochaufl®senden Daten bereduft;
und flir je einen Tag gemittelte Werte im schneﬂé_
Plasma. Gestrichelte Linien geben berechnete

gressionsgeraden an.
rungen,

Siehe Text flir weitere Erldute”
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pmal nur aus Datenintervall

i
Sle e en m
B rechnet wurden (" ' it Alfy
diationex_’ be ezeigten Kurvé trailing edgesg") WSnLSChen Fluk
t gweiten ) . aus allen paten é dhrend gje bai
de utzten Frequenzbédnder sind relatiy breit erechnet wyrgen
. ity

m . .
ysnahme von drei nicht gezei I Fluktuationen

g€ gten

: i : requenzby

al ktraldlchteverlauf §ls Funktion des sOnneanandern. Deren
spﬁau swischen den gezeligten Frequenzbindern abstandes liegt
ge | |

einiger Variabilitdt scheint eip
r;gitzden verlauf <.ier spe}'qtraldichte G als gzﬁigizzsz: Ag e
angemes§en'. wobel nur dl.e. Spektl‘“aldichteschétzwerte i shoriuny
schwindlgREltSPIasma berljlck51cht.1gt wurden. Offensichtm'HOChge_
sinen klaren Unterschied zwischen dem Spektraldichi;\c;h ?lbz
erlau

fsten Frequenzband (~r~— 2,8 ) und in den hsh
eren Fre-

.o tle
im - 4,0 ).

@mnzbandern (~r

genutzt man diese Abstandsbeziehuhgen, um den Spektraldicht
zur Sonne hin zu extrapolieren, so findet man ein ﬁbei—

verlauf .
schneiden der Spektraldichteverl&ufe der beiden tiefsten Fre-
quenzba‘nder etwa Dbeim Alfvenischen Radius. Der Alfvenische

padius Tra wurde aus Plasma- und Magnetfeldmessungen bei 0,29 AE
perechnet. Innerhalb des durch den Alfvenischen Radius begrenz-
ten Gebietes werden mit groBer Wahrscheinlichkeit die Alfve-
nischen Fluktuationen erzeugt. Da wir {iber den wirklichen Er-
zeugungsort keine weiteren Informationen haben - die Messungen
des Elektroneninhalts und der Faradayrotation mit dem Helios-
Trigersignal zeigten Fluktuationen innerhalb von 0,05 AE, also
etwa innerhalb des Alfvenischen Radius - begrenzen wir die Ex-
trapolation bei der Sonnenentfernung, bei der sich die Spektral-
dichten der beiden tiefsten Frequenzbinder treffen. Bei dieser
einfachen Extrapolation wiirde die Spektraldichte des interpla-
netaren Magnetfeldes als Funktion der Frequenz bei diesem Son-
nenabstand einen aus zwei Teilen bestehenden verlauf zeigen. Bis
zu einer Frequenz von etwa 3,1 X 10-3 bis 4,7 x 1073 Hz wire
die Spektraldichte konstant und fiele danach wie weiter aufien im
Sonnenwind mit G ~ £~ ab ( & etwa bel 1,7). Uber den gesamten
Frequenzbereich wire dieses ein sehr viel flacherer Abfall als

bei 0!3 AE.

s ist méglicherweise die

Weiter inn { i
e en Radliu .
rhalb vom Alfvenisch 3.1 X 10=3 Hz Dbis

Spektraldichte im Frequenzbereich — von :
4,7 x 10-3 - : : Frequenzen. In diesem
Faly 0 Hz groBer als pei tieferen q]_d' hte zwischen
¢ gibe es ei i in der Spektraldic
s ein Maximum 11 l1dichten hoherer Fre-

3, L
1 X103 g yng 4,7 x 10~3 Hz. Spektra



quenzen kdénnen nicht grofer werden, da sie zwischen 0,29 AE ung
1 AE dasselbe Abstandsverhalten zelgen.

Wahrscheinlich ist diese Extrapolation zu einfach, e
verliBliche Ergebnisse liefern zu konnen. ;n EFmangelung einey
Modellvorstellung, die die Abstandsabhéng}gkelt der Spektraj.
dichte des interplanetaren Magnetfeldes zw1§chen 0,29 AE ung 1
AE physikalisch sinnvoll beschreibt, bleiben jedoch Kkaum andere
Moglichkeiten, um Aussagen uber die spektrale ZusarnmensetZung
magnetischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE zu erhaltep,
Bei dieser Extrapolation wurde nur angenommen, déB im Abstands-
bereich innerhalb von 0,29 AE -ebenso wie das weiter auBen beg-
bachtet wurde - die Spektraldichte oberhalb von 3,1 x 1073 g,
relativ zur Spektraldichte bei tieferen Frequenzen weiter zy-
nimmt. Nur wenn gerade innerhalb von 0,29 AE eln ProzefB ein-
setzt, der fiir den unterschiedlichen radialen Abfall in dep
einzelnen Frequenzbereichen verantwortlich ist, wdre die Extra-
polation vollig falsch.

Der bei dieser Extrapolation gefundene Frequenzbereich von
3,1 x 10-3 Hz bis 4,7 x 10-3 Hz, der mbglicherweise innerhalb
des Alfvenischen Radius den Frequenzbereich maximaler Spektral-
dichte von Alfvenischen Fluktuationen angibt, dr&dngt einen
Vergleich mit neuen Ergebnissen solarer Seismologie auf. Hier
wurde in letzter Zeit eine Fiille neuer Informationen iiber dyna-
mische Oszillationen der Sonne gefunden. Dabei wurden ver-
schiedene Wellenmoden durch eine Messung der Dopplerverschiebung
des Lichtes als Funktion des Ortes auf der Sonnenscheibe beo-
bachtet:; insbesondere fiihrten integrale Messungen {iiber die
gesamte Sonnenscheibe zur Entdeckung eines Satzes von Eigen-
frequenzen bei 3 mHz/Claverie et al., 1979; Grec et al., 1980/.
Weiterhin sind schon friiher ldngere 2 Stunden 40 Minuten Oszil-
lationen der Sonne beobachtet worden /Severny et al. 1976/.
Diese atmosphdrischen Schwingungen haben Amplituden der Gr&Ben-
ordnung 10 cm/s. Diese Amplituden machen allerdings atmos-
phérische Schwingungen durch Sonnenoszillationen als direkte
Ursache Alfvenischer Fluktuationen unwahrscheinlich. Fiir Al fven-
wellen in Sonnenwindmodellen werden Amplituden von der GrdBen-
ordnung einiger 10 km/s bei einem Abstand von 300 000 km iiber
der Photosphdre angenommen. Im Vergleich damit haben horizontale
granulare Bewegungen Amplituden von etwa 1 km/s /Beckers, 1976/.

Als weitere Gr&fBe zur Abschdtzung innerhalb von 0,29 AE bietet
sich die EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktuationen an. In

Kapitel 5.9 war gezeigt worden, daB deren Anteil relativ zur

GesamtfluBdichte des Sonnenwindes zwischen 2 % bei 1 AE und iiber
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0,29 AR VE.‘rl‘.Lert' Dazu berechnen wir zuni
primirmission von Helios 2 gja E;lerg(':hzi aus den
leflufidichte

Fluktuationen < F S ,
. gcher ) -~ ALFVENZ @us Gleich .
| :; flupdichte des Sonnenwindes < Fror u;gauZ'é und die
Gesamfur lz,stunden Intervalle als Funktian dglf Alfvcmﬁzcl:‘zhu}:g
' za

A ecinem mit der Sonne korotierenden s :

‘A tln iiber Wertbereiche MA_= 1,5 g:;i:f;eﬁzzlldgz?gzo
ceid VEN> /<FTOTP§L > ' als Funktion der Alfvenmachzahl DO i
<F,AI"tF Jieses Verh&dltnis von 1,8% bei Mg =11,75 ( 1 AE )abex
steld pei MA = 4,25 ( 0,3 AE ) an. In fritheren Arbeiten anaz.f_
= ene kleinere Werte z.B. 0,7% bei 1 AE von Belcher et 21
99976/ stammen aus Berechnungen, bei denen kiirzere Fluktuation;;
/1 soden penutzt wurden. Lange Perioden tragen jedoch besonders
Szi 1 AE wesentlich zur EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktua-

tionen b

pel
5 ¢ der
Daten

, £Eve .
A £ nergl®

el.

pine Extrapolation des zwischen . O,.29 AE und 1 AE gemessenen
© otienten { F pALFVEN > / < Fpopar, » in die Korona ist mit dem
Jon Barnes /1979a/ bergelelteten Ausdruck 5.5 mdglich, wobei die
yellenamplituden mit der WKB-Ndherung berechnet wurden. Nach
sndert sich das Verhdltnis der EnergiefluBdichte Alfve-

(5.5) .
nischer Fluktuationen zur GesamtenergiefluBdichte mit
(3/2 Mp t 1)/( Mag + 1 )2 unabhdngig von der Geometrie der FluB-

réhre. Kurve III in Abbildung 30 =zeigt den so berechneten
quotienten { F A1, FVEN >/ { Fporar > als Funktion von M4 » wenn
nan von dem gdgemessenen Quotienten bei M= 11,75 ausgeht.
Beginnt man mit dem gemessenen Wert bei Mp = 4.25, so erhdlt man
gurve 1I. Diese Extrapolationen fihren an der Koronabasis zu
Werten von 15 % Dzw. 19 % fur {Fprpven > /< F qoran > - Der
Unterschied zwischen diesen beiden Werten deutet darauf hin, dagB
die rdumliche Variation der EnergiefluBdichte durch den mit WKB
- Wellenamplituden hergeleiteten Ausdruck nicht hinreichend be-
schrieben wird. Diese Differenz wird groBer unter Berilicksichti-
gung von Anisotropien. In Kapitel 5.9 war abgeschidtzt worden,
dag bei 0,29 AE der ©berechnete Wert um 7 % erhoht und beil
0,95 AE um 12 & verringert wird. Etwa um den gleichen Anteil
dndert sich der Wert bei Mp = 4,25 bzw. Mp = 11,75. Die Kurven
II und III fiihrten dann zu einem EnergiefluBverh&ltnis von 20 %

bzw 13 ¢ an der Koronabasis.

Die Abhdangigkeit des gemessenen EnergiefluBquotienten von dz_r
Alfvenmachzahl 1#8t sich gut mit einem Potenzansatz ~Ma~
beschreiben und weicht damit von Beziehung 5.5 ab, wie.z Kurve
;g,ze%gt- Diese empirisch erhaltene Abhéingig}‘ceit kann nicht ?;f
£1 lebig nahe an der Sonne gelten. Nehmen wir an. der Energ 3
UBabfall der Alfvenischen Fluktuationen relativ zum Gesamt
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30: Verhidltnis von EnergiefluBdichten Alfvenischer Fluk-

des Sonnen-

tuationen zur gesamten EnergiefluBdichte
ationen)

windes (ohne den Beitrag Alfvenischer Fluktu
als Funktion der Alfvenmachzahl Mp. Die Energiefluf-
dichten wurden in einem mit der Sonne rot%eremﬁn
System Dberechnet. Die dick gezeichnete Linile zeigt
Mittelwerte, die aus Daten in Hochgeschwindigkelt®
stromen Dberechnet wurden, die vertikalen Linien 9“3:
jeweils die entsprechenden Standardabweichungen: Dz
mit I, II und III bezeichneten Kurven werden im Te%
erkldrt. Zur Veranschaulichung wurden weiter die o
Alfvenmachzahlen entsprechenden Sonnenabst#dnde o109
zeichnet, wobei die Abstandsskala nach den bel - legt
und 0.95 AE gemessenen Alfvenmachzahlen festge

wurde.



R R N ST

o

T T T T T s i T T N

e

T TSR TR A

jefluf hat zwel Ursachen. pie

. erste Ursg ,
energden Alfvenischen Fluktuationen - dasaczalz 1st dabei der
yon ) der aus dem Abfall der Amplitude 857 1 asma ausgeiibte

Df“‘::éluktuatiollen mit zunehmendem Sonn o e
i ne

fvenma'Chzahl nach (?.4)_result1ert. Dieses ist in g menc:’ler

ALEY®TC 5 enthalten, die die Variation von < F T Bezie-

nufd der Alfvenmachzahl beschreibt. pa ALFVEN > Mit sich

jndel . gemessen

ang -y /L Fporar>erst bei kleineren Ma  von dei Werte von
4 ALhneten abweichen (Kurve II11), ist 4i nach (5.5)
perec ' €@ Hauptursache Ffiir den

beobachteten Abfall offensichtlich der von den Alfvenischen
Fluktuationen auf das Plasma ausgeiibte Druck.

pje zweite Ursache, dl:.e fi‘ir den Dbeobachteten Unterschied bei
\leinen M, Verantwortlich J..st, ist moéglicherweise eine nicht-
lineare Déimg'afung von Alfvenischen Fluktuationen bei gleichzei-
riger aufheizung des Plasmas /Hollwegq, 1975a/. Diese nichtli-
qeare Démpfur}g wurde deshalb angenommen, um beobachtete Wellen-
amplituden mit | ol /(F) <1 2zu erkldren. Berechnet man nimlich
ausgehend von plausiblen Werten in der Sonnenkorona mit der WKB
- Methode die Ausbreitung von Alfvenwellen, sofindet man ein
relatives Anwachsen von |bl /{F) mit wachsendem Sonnenabstand,
wobei je nach den gewdhlten Anfangsbedingungen z. B. bei 19 e
/Hollweg:l978‘3/ Ibl/ <F> den Wert von 1/Y2' erreicht. Ein
weiteres Anwachsen wird im Modell dann dadurch verhindert, dag
nichtlineare Dampfung der Wellen angenommen wird. Der Mechanis-
mus dafiir wird allerdings nicht weiter spezifiziert.

Nehmen wir Hollweg’s Rechnungen als Anhaltspunkt fiir den Sonnen-
abstand, bel dem die relativen Amplituden Alfvenischer Fluktua-
tionen |b| /<F) den Wert 1/V2 erreichen. Innerhalb von 20 r

folge dann die EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktuationen
(5.5) und auBerhalb von 20 rg gelte der empirisch gefundene
Abfall mit ~ M—s (Kurve I). Diese Extrapolation fiihrt zu einem
Verhdltnis < Farrven > /< FroTaLn ) von 29 % an der Koronabasis.
Elne Berilicksichtigung von Teilchenanisotropien vergrdBert das
Verhdltnis um einige Prozent. :

Die Aussagekraft dieser Ergebnisse ist dadurch eingeschrédnkt,
da8 auch in der Sonnenkorona die rdumliche Entwicklung der
Amplituden Alfvenischer Fluktuationen, die in die Berechnung der
Energieflugdichte eingehen, mit der WKB - Ndherung behandelt
W}lrde_ Die WKB - Niherung ist 'dann anwendbar, wenn ﬁie Weller}—
linge Xlein ip Vergleich zur CréBenordnung einer Anderung im
Medium ist, die durch eine Skalenlidnge ausgedriickt wird. Nahe
d?r Sonne nehmen wir fiir Sonnenwindgeschwindigkeit und Plasma-
dichte Skalenl'alngen der Grofie 10¢ km an. Die Perioden von 11,5



Stunden entsprechenden Wellenldngen sind auch ohne BerUckgichti
gung der Dopplerverschiebung um ein Viel?aches groBer alg dhm:
Skalenlingen, so daB die WKB - Ndaherung 1n der Korona fiir dieg,
Wellenlingen im Grunde nicht anwendbar 1st. Das bedeutet, g,,
die in Abbildung 30 gezeigten Extrapolatiopen mit abnehmender
Alfvenmachzahl immer weniger vertrauenswiirdig werden. Andenn_
seits folgern Heinemann and Olbert /1980/ aus Vergleichen pj,
Nicht-WKB Alfvenwellen in der Sonnenkorona, daB dort die wkp _
Niherung hinreichend gute Werte fiir die Energiedichte und qdje

EnergiefluBdichte von Alfvenwellen liefert.

Vergleicht man diese Energiefliisse mit denen, die in Sonnenwing-
modellen verwendet worden sind, sO findet man etwa die gleiche
GroBenordnung. Um gemessene Sonnenwindparamet?r in einer Hoch-
geschwindigkeitsstrdmung zu reproduzieren, ging Belcher /197y
in einem Sonnenwindmodell mit Alfvenwellen bei einem Abstand wvop
3 x 105 xm iiber der Photosphidre von plausiblen Werten fir Mag-
netfeldstirke, Dichte und Temperatur ' aus und postulierte einep
Wellenenergieflu8 von etwa 40% des gesamten Energieflusses bei
diesem Abstand. Damit stimmten die mit diesem Modell berechneten
Werte mit den gemessenen Werten iiberein. Ohne den Einfluf8 von
Wellen ist es nicht mdglich, mit diesem Modell hohe Geschwindig-
keiten in Verbindung mit geringer Dichte bei 1 AE zu erreichen.
Die angegebenen Zahlen sollten allerdings nicht allzu genau
genommen werden. Das Modell hat Unzulidnglichkeiten und die an-
genommenen Anfangswerte oberhalb der Photosphdre beeinflussen
nicht nur wesentlich die gesamten Ergebnisse, sondern auch den
dort postulierten WellenenergiefluB. Dieser 1ist z.B. propor-
tional zur dritten Potenz der angenommenen Magnetfeldst&drke und
hidngt damit wesentlich von der Wahl dieses Anfangswertes ab.
Auch in Belcher’s Modell wird die Wellenamplitude bei Ausbrei-
tung im Sonnenwind grdBer als das Hintergrundmagnetfeld und
erreicht bei 1 AE den Wert 3. Auch Belcher postuliert deshalb
eine Wellenddmpfung mit nachfolgender Aufheizung der Protonen,
sobald die Wellenamplitude die GrdBe des Hintergrundfeldes
erreicht hat.

Die Extrapolation der von Helios gemessenen Energiefliisse in den
Alfvenischen Fluktuationen in die Sonnenkorona hat sicherlich
einige Unzuldnglichkeiten. Sie bietet jedoch die Mdglichkeit:
Vorstellungen von der GrdBenordnung des moglichen Beitrages
Alfvenischer Fluktuationen zur Beschleunigung und Aufheizung des
Sonnenwindes innerhalb von 0,3 AE zu bekommen. Dabei zeigt sich
dag der berechnete EnergiefluB Alfvenischer Fluktuationen in der
Korona etwa von gleicher GrdSenordnung ist wie der, der in
Sonnenwindmodellen fiir Alfvenwellen postuliert wird, um perech
nete an bei 1 AE gemessene Sonnenwindparameter anzupassen.
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53&%} worden sind, bleibt noch die Frage Offegerfrequenz be-
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zeitliche Folge von Magnetfeldspektren in diesem Frequenz-
zeigt Abbildung 31 in der Nihe des ersten Perihels von
3. Diese Magnetfeldspektren sind die ersten, die iiber
so welten Frequenzbereich von einer Raumsonde im inter-
apetaren Medium gemessen wurden. Die Strémungsbedingungen
rend des gezeigten Zeitraumes sind sehr unterschiedlich.
nichst ist der Sonnenwind langsam. Dann setzt ein Hochge-
wwindigkeitsstrom ein und filhrt zu einer Kompression des
lasmas mit einem Dichteanstieg von 60 cm=-3 auf iiber 200 cm=3.
ansteigender Strdmungsgeschwindigkeit auf 700 km/s sinkt
ssnn die Dichte auf etwa 30 cm™3 und bleibt im weiteren Verlauf
isr Hochgeschwindigkeitsstrdmung bei diesem Wert. Die Magnet-
ssldstirke liegt in diesem Teil der Strdmung etwas oberhalb von
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Die Magnetfeldspektren zeigen im gesamten Frequenzbereich einen
yon der Strdmungsstruktur abhdngigen Verlauf. Dabei ist das
fenlen fast jeglicher statistischer Fluktuationen der Spektren
cberhalb von 10-~2 Hz auf die Mittellung iiber sehr viele Einzel-
¢pektren zuriickzufithren. Im langsamen und iT komprimierten
Sonnenwindplasma zeigen die Spektraldichten G unterhal? von
102 Hz etwa einen linearen Zusammenhang zwischen log G und
log f. Dagegen zeigen die Spektren oberhalb davon bis zu 2 Hz
“d von 4,7 bis 470 Hz offensichtlich erhShte Fluktuations=
Mtivitit in pestimmten Frequenzbereichen. (Die Spektraldichte-
&hmmng bei 1 Hz stammt allerdings nicht von einem Me?smg@al:
zggffr“ ist auf die Spinvariation zuriickzufiihrer;{,Chd;:cg‘:ng
9 aus den Daten entfernt werden konnte.) Im Hochg
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Abb. 31: Zeitliche Folge von jeweils elf Stunden auseinander-
liegenden Spektraldichteschitzwerten der z - Kompo-
nente des interplanetaren Magnetfeldes zwischen 0.29 AE
und 0.34 AE. Spektraldichteschitzwerte unterhalb von
2 Hz wurden aus Daten des Fdrstersondenmagnetometers
berechnet, wobei fiir die tiefen Frequenzen bis zu
1,2 x 10™* Hz 40,5 Sekunden - Mittelwerte und fiir die
hoheren Frequenzen bis zu 2 Hz die hochauflosenden
Daten benutzt wurden. Die aus letzteren Daten berech-
neten Spektraldichteschidtzwerte wurden jeweils uber 170
Einzelspektren segmentgemitelt. Die Spektraldichte?
oberhalb von 4,7 Hz wurden mit dem Induktionsspulen”
magnetometer gemessen und entsprechend gemittelt. Ij%mlt
wird insgesamt ein Frequenzbereich von 2,4 x 10 Ef{f

bis 470 Hz erfaBt. In der Abbildung rechts sind el .

stiindige Mittelwerte der StrbmungsgeschWindigkelt‘.di

Protonendichte und der Magnetfeldstirke gezeid™’
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. ljasma in Perihelndhe zeigt sich bei tj

. .xeitsP P X €l tiefen Frequen
dl?erhalb vorﬁl e }_lz das bekannte Bild von sehr flacheg s e
w aie bel anstelgender Frequenz etwas steiler werden Ogek_
. er-—

ent -2 i
t;lb o J:O Hz blsl-2 Hz und von 4,7 bis 470 Hz zeigen die
haekt:ren el men 'etwa tnearen Zusammenhang zwischen 1 ¢
Sp pie gezeigten Spektraldichten geben keinen Anhaﬁspuzﬁi

109 “ j1enerzeugung oder Wellenabsorption bei

¢ W
ir . .. .
;eque"z' die z. B. wdhrend der zweiten Hilfte

der Protonengyro-
. - des in i

3 gezeigten“ (Z;eltra_t.xmje-.s bei 0,6 H? im Plasmaruhsy:}z:;li:g?
Allefdings wiirden mogliche Effekte i. allg. nicht direkt bei
3jeser Frequenz, sondern Dopplerverschoben gemessen werden,
womit evem':uel% auftretende Anderungen in der Spektraldichte
gerade in die nicht erfaBte Frequenzliicke fallen kinnter.

pine peutung dieses Spektraldichteverlaufes soll hier nicht nmit
einzelnen Wellentypen unternommen werden. Msgliche Wellentypen
fir den tieffrequenten Bereich sind schon vorher in dieser
arbeit behandelt worden. Kandidaten fiir den hSherfrequenten
gereich {Ionenzyklotronwellen, magnetoakustische Wellen, Whist-
Jerwellen und dinne statische Strukturen) wurden von Neubauer et
al. /1977a,b/ und Beinroth and Neubauer /1981/ diskutiert. Es
soll hier vielmehr im Vergleich mit den Beobachtungen eine
getrachtungsweise untersucht werden, die schon frither bei den
ersten Studien interplanetarer Fluktuationen vorgeschlagen wurde
/Coleman, 1968/, dann nicht weiter verfolgt und erst in letzter
7eit wieder behandelt wurde /Barnes, 198la/, nimlich die Be-
schreibung interplanetarer Fluktuationen als Turbulenz. Eine
unfassende Beschreibung der Turbulenztheorien geht iiber den
Rahmen dieser Arbeit hinaus. Vielmehr soll an Hand der Beobach-
tungen dargestellt werden, welche Griinde dafiir sprechen, das
eine Beschreibung speziell Alfvenischer Fluktuationen als Turbu-
lenz angebrachter erscheint, als eine Beschreibung mit bestimm-
ten Wellenmoden der Theorie. Ein wesentlicher Grund ist, das
quadratische Spektren interplanetarer Fluktuationen iiber einen
weiten Frequenzbereich stetig abfallen, wobei zumindest iiber
gewisse Frequenzbereiche der Jjeweilige Spektraldichteverlauf
durch ein Potenzgesetz Dbeschrieben werden kann. So fillt die
Spektraldichte im Hochgeschwindigkeitsplasma im tiefen Frequggi—
bereich etwa mit f""’2 , im mittleren Frequenzbereich mit £

und im hohen Frequenzbereich mit £73 ab. Bei 1 AE #ndert sich
der  Spektraldichteabfall nur im tiefen Frequenzbereich
(6~f=%€ ), \ihrend der Abfall bei hoheren Frequenzen der-
:‘?1139 bleibt. Diese Eigenschaft des Spektraldlcht‘:eabfa%ls rlxach
lnem Potenzgesetz sah Coleman /1968/ - allerdings fir elnen
*rénzteren Frequenzbereich - als Hinweis auf einen Inertial-

bereich hydrodynamischer Turbulenz an.
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Fir die Erzeugung der beobachteten struturlosen Spektrep :
Coleman eine nichtlineare Energiekaskade von tiefen 4, Hug
Wellenzahlen vor. Dieser ProzeB kann jedoch fiir Alfvenq,,. "
Fluktuationen mit ausschlieBlich antisolarer ll‘msbrei|'_Ungslf]cf"é
tung nicht stattfinden /Dobrowolny et al., 1980&,b/.;£:m
Autoren =zeigten, daB dann keine nichtlineare Wechgelwhw-%
stattfinden kann, wenn nur eine Sorte Alfvenischer FlUkt“ath:L
mit Ausbreitung entweder nur in solarer 9der nur in antisoa;%
Richtung vorhanden ist. Wenn die Fluktuatlongn solaren UrSpner
sind und sie sich ohne nichtlineare wechselwirkungen aqureiu;s
so wiirde man in diesem Fall erwarten, im Spektrum einige Chang'
teristische Merkmale der sonnenatmosphdre zu finden /Ho1lys N
1978b/. Dies ist nicht der Fall; vielmehr sind alle beobachtet,,
Magnetfeldspektren Alfvenischer Fluktuationen strukturlos, ;

Dobrowolny et al./1980b/ schlagen VoI, daB das Fehlen njch;.
Wechselwirkungen keine spezielle Eigenschaft der gqp.

linearer .
nenwindturbulenz sei, sondern eine generelle Folge g,
Relaxation von anfdnglich angeregter MHD-Turbulenz. Mitte]g

einer Dimensionsuntersuchung von Gleichungen der asymmetrischey
MHD-Turbulenz zeigen Dobrowlny et al., dag die nichtlineare
Kaskadenrelaxation dann auftritt,wenn die urspriingliche Anregung
asymmetrisch ist, also eine Ausbreitungsrichtung bevorzugt. sie
kommen weiter =zu dem Ergebnis, daB die Energiedichte propor-
tional zu k-%5 abfillt, wobei k die Wellenzahl ist. Dies
entspricht dem von Kraichnan /1965/ gefundenen Potenzgesetz fir

hydromagnetische Turbulenz.

Wieweit 138t sich dieses Mocdell mit den Ergebnissen der Helios -
Messungen vereinbaren? Offensichtlich ist die beobachtete zu-
nehmende kompressive Fluktuationsaktivitdt mit zunehmenden
Sonnenabstand mit diesem Modell nicht erkldrbar. Weiterhin sind
entweder nichtlineare Wechselwirkungen oder Ddmpfungsmechanismen
notwendig, um den sich &ndernden Abfall der Magnetfeldspektral-
dichten zwischen 0,29 AE und 1 AE =zu erkldren. Nach Dobrowolny
et al. /1980b/ soll die nichtlineare Relaxation in einen vollig
asymmetrischen Zustand nach einer sogenannten nichtlinearen
zeit T¥ abgeschlossen sein, die sehr viel kiirzer als die Kon-
vektionszeit des Turbulenzfeldes vom Erzeugungsort zum Mefort
sein muB. Fiir die liangsten gefundenen Perioden Alfvenischer
Fluktuationen ist diese Forderung bei 0,3 AE nicht erfiillt.
Andererseits sind bei 0,3 AE wiederum keine Anzeichen fir in
solarer Richtung laufende langperiodische Alfvenische Fluktua-
tionen zu finden.

PSRN
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such in letzter 231F vorgesch}agene Turbulenztheorjen fur
wenn {sche Fluktuatlon?n im Sonnenwind obachtungen
ven hend erkldren konnen, scheinen gje dennoch eine bessere
el:ibung tieffrequenter interplanetarer Fluktuationen im
Bschrlen sonnenwindplasma zu liefern alg einfache Wellenmoden.
Sdmiéalls deuten die im schnellen

Jede

Plasma des Sonnenwindes
en strukturlosen Spektren darayf

hin.
gemessent



- 98 -~

8. Alfvenische Fluktuationen bei einer aktiven Sonne

Nach den Ergebnissen in Kapitel 5 sinC:i A]'-fve'}iSChe"Fl‘JktuatioM
eng mit dem Auftreten von Hochgeschw:r.ndlg}-celtsstromen Veranpf:
und tragen mdglicherweise zur Beschleunigung des Sonnem,,indeS
bei (Kapitel 6). In Abbildung 2 war zu sehen, daB nach eine,
Sonnenrotation wiederkehrende und mehrere Tage andauernde Hoch-
geschwindigkeitsstrdme ab 1977 seltener werden und zum Tej] gang
verschwinden. Wie schon in Kapitel 3 ausgefiihrt, sind Korep,.
15cher als Quellen von Hochgeschwindigkeitsstrdmen im Sonnenwipy
identifiziert worden. Zu Zeiten einer wenig aktiven Sonne 193
und 1976 existierten riesige Koronaldcher iiber den Polen gg,
Sonne, die sich zum Teil bis zum Sonnendquator erstreckten ypq
sehr ausgeprigte und langandauernde Hochgeschwindigkeitsst_:.-asme
erzeugten. Mit aktiver werdender Sonne ab etwa 1977 schrumpftep
die polaren Koronalécher /Hundhausen et al., 1981/. _Dafir tra-
ten zusidtzlich eine Anzahl kleinerer Koronaldcher am Aquator ypg
in mittleren Breiten auf, die ihre gr&Bte Ausdehnung paralle]
zum Sonneniquator hatten. Diese ganz verschiedene Struktur der
Korona fithrte offensichtlich auch zu einer gédnzlich anderen
Stromungsstruktur des Sonnenwindes (Abbildung 2).

Abbildung 32 zeigt fiir die Dauer einer Sonnenrotation von Helios
2 wihrend des fiinften Periheldurchganges gemessene statistische
Eigenschaften von Plasma- und Magnetfeldfluktuationen in Verbin-
dung mit dem Geschwindigkeitsprofil des Sonnenwindes. Zunichst
fd1lt im Gegensatz zu den Geschwindigkeitsprofilen in Abbildung
10 und 11 das Fehlen von ausgeprdgten und ldnger andauernden
Hochgeschwindigkeitsstromen auf. Statt dessen traten offenbar
viele kleinere und schnell aufeinanderfolgende Plasmastrdme auf,
so daB im Mittel die Sonnenwindgeschwindigkeit niedriger war als
beim Sonnenfleckenminimum. Marsch et al. /1981/ untersuchten
Daten von Helios 2 aus demselben Zeitraum und fanden bei ausge-
prdagter Alfvenischer Fluktuationsaktivitit (27.4. und 10.5.1978)
Eigenschaften der Ionen, wie sie bei ruhiger Sonne nur im Hoch-
geschwindigkeitsplasma auftraten. So fanden sie ausgeprigte
Geschwindigkeitsdifferenzen zwischen Alphateilchen und Protonen
von der GrdBe der Alfvengeschwindigkeitt und starke Temperatur-
anisotropien der Protonen mit TPII/TP_L < 1. RAus Abbildung 32
wird ersichtlich, daB Alfvenische Fluktuationen in diesem Zeit-
raum auch im relativ langsamen Sonnenwindplasma auftraten
andererseits aber nichts dagegen spricht, daB sie weiterhin mit
relativ gesehenen schnelleren Plasmastrdmen gekoppelt waren, die
in kurzen Abstinden aufeinander folgten. Das Geschwindigkeits-
profil hat Ahnlichkeit mit dem innerhalb von Hochgeschwindig-
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keitsstromen in Zeiten ruhiger Sonne JEemMeSSEnen. Dag ye;
X ! : : 8

darauf hin, daB dieser Sonnenwind wesentlich vom lan%amet

Sonnenwind bei minimaler Sonnenaktivitdt verschieden ist. "

Eine systematische Untersuchung von Fllﬂ‘:tllati'LC’nE‘ﬂ’:igenschaften
bei aktiver Sonne wird durch viele Datenliicken behindert, 4,
nach Ablauf der Primdrmission beider Helios - Raumsondep nur
selten eine 24- stiindige Uberdeckung mit hoher Datenrate mdglich
war. Abbildung 32 zeigt eine sehr gute Dateniiberdeckung im Ver-
gleich zu anderen Zeitr&umen. Besonders von Perioden in Aphej.
in denen Helios auf der von der Erde gesehen anderen Seite
der Sonne stand, sind nur wenige Daten mit ausreichender Aysf.
18sung vorhanden. Eine Untersuchung von Abstandsabhdngigkeitep
war deshalb zum Teil mehr stichpunktartig als systematisch mig-

lich.

nahe,

Fiir einen Zeitraum von Juli 1977 bis August 1978 (vom drittey
bis =zum fiinften Apheldurchgang von Helios 2) wurden Fluktua-
tionseigenschaften untersucht. Es zeigten sich Dbeziiglich von
Hiufigkeitsverteilungen der Fluktuationsamplituden keine offen-
sichtlichen Unterschiede zu den Ergebnissen bei wenig aktiver
Sonne wihrend der Primdrmissionen von Helios 1 und 2. Unter-
schiede zu den Ergebnissen der Primdrmissionen scheinen jedoch
Magnetfeldspektren von Alfvenischen Fluktuationen =zu zeigen,
wobei jedoch einschrinkend gesagt werden muB, dag eine defini-
tive Aussage auf Grund einer sehr geringen Anzahl berechneter
Spektren nicht moglich ist. So lieBen sich fiir den in Abbildung
32 gezeigten Zeitraum auf Grund auch vieler kurzer Datenliicken
nur sechs Spektren mit maximalen Perioden von 11,5 Stunden
berechnen. Es zeigt sich, daB8 1in Perihelndhe bei aktiver Sonne
der Spektraldichteverlauf von Magnetfeldrichtungsfluktuationen
zwischen 2,4 x 10“5 Hz und 1,2 x 10"'2~ Hz steiler war als bei
ruhiger Sonne und die Abflachung bei tiefen Frequenzen ent-
sprechend weniger ausgeprdgt war. Eine mdgliche Erkl&rung liegt
in den unterschiedlichen Laufzeiten der Alfvenischen Fluktua-
tionen im relativ langsamen Sonnenwind bei aktiver Sonne bzw. im
schnellen Sonnenwind bei ruhiger Sonne. Im langsamen Sonnenwind
bei aktiver Sonne wdre dann die Entwicklung eines Spektrums be{'-
0,3 AE schon in einem Stadium, das im schnellen Sonnenwind bel
ruhiger Sonne erst weiter auBen erreicht wird. Bei ruhiger Sonne
inderten sich die Spektren etwa bei o,4 AE und zeigten danz
auBerhalb etwa einen Verlauf wie die Spektren bei aktiver sonné
innerhalb von 0,4 AE. :
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9. Zusammenfassung

Wahrend der Primidrmissionen von Helios 1 und 2 im Sonnenflecken-
minimum wurden von Experimenten auf diesen Raumsonden die Eigen-
schaften des interplanetaren Plasmas und Magnetfeldes zwischen
0,29 AE und 1 AE kontinuierlich gemessen und zur Erde ilber-
tragen. Dieses ermdglichte eine umfassende systematische Unter-
suchung von Magnetfeld- und Plasmafluktuationen im interplane-
taren Medium, insbesondere eine Untersuchung der Alfvenischen
Komponente dieser Fluktuationen. MeBdaten der Helios - Raumson-
den wdhrend einer sehr aktiven Sonne etwa ab September 1977
haben oftmals eine geringere Zeitaufldsung und weisen relativ
viele Datenliicken auf, wodurch nur eine eingeschrdnkte Auswer-
tung von Fluktuationen in diesem Zeitraum msglich war.

Die Ergebnisse der Untersuchungen lassen sich in vier Teile
gliedern. Der erste Teil enth#lt neue Ergebnisse im Hinblick auf
Alfvenische Fluktuationen, die unabhdngig vom Abstand sind. Der
zweite und wesentliche Teil der neuen Informationen stammt aus
der Auswertung von Abstandsabhdngigkeiten. Mit Hilfe dieser
gefundenen Abstandsabhidngigkeiten werden auch Aussagen {iiber
Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE
ermbglicht (Teil 3). Der vierte Teil der Ergebnisse resultiert
aus der Untersuchung Alfvenischer Fluktuationen wdhrend einer

aktiven Sonne.

Als relativ unabhdngig vom Sonnenabstand erwies sich der Perio-
denbereich Alfvenischer Fluktuationen. Dieser wurde aus der
Kohdrenz zwischen den Richtungsfluktuationen in der Sonnenwind-
geschwindigkeit und im Magnetfeld ermittelt. Er erstreckt sich
(im MeBsystem der Raumsonde) von mindestens 81 Sekunden bis zu
etwa 12 Stunden. Die untere Periodengrenze ist dabei durch die
maximale Zeitaufldsung des Plasmaexperimentes gegeben und ist
deshalb nicht physikalischer Natur. In diesem Periodenbereich
ist auch die Polarisationsrelation filir Alfvenwellen gut erfiillt.
Abstriche miissen allerdings bei kurzen Perioden gemacht werden,
wo wesentlich aus Griinden der Datenqualit&dt Abweichungen auf-
treten. Im schnellen Sonnenwindplasma ist die Korrelation
zwischen den Richtungsfluktuationen im Magnetfeld und in der
Sonnenwindgeschwindigkeit i. allg. sehr gut. Fiir Stundeninter-
valle 1liegen die Korrelationskoeffizienten fiir die Vektor-
komponenten oftmals oberhalb von 0,95. Abweichungen von 1 sind
hdufig allein durch die oben erwihnte Datenqualitdt zu erkldren.
Diese Korrelationen sind erheblich hther als bei fritheren Mes-
Sungen gefundene, was auf verbesserte MeBinstrumente zurickzu-
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fiihren ist. Bestdtigt wurden mit der Auswertung der Heliog
Daten die bekannte Koppelung zwischen dem Auftreten von achnelq'
len Sonnenwindstrdmen und Alfvenischen Fluktuationen bei "’eni‘
aktiver Sonne, die Ausbreitungsrichtung Al fvenischer Fluktuatj,.
nen im Plasmasystem ausschlieflich in antisolarer Richtung
sowie die Tatsache, daB die Fluktuationen nur anndhernd trang.
versal sind. Das driickt sich dadurch aus, daB die Fluktuationen
parallel und senkrecht zur mittleren Feldrichtung antikorrelijert
sind.

Die mit der mittleren Magnetfeldstdrke normierten Standardap-
weichungen der Magnetfeldrichtungsfluktuationen zeigen keine
offensichtliche Abhingigkeit vom Sonnenabstand. Da die Abstands-
abhingigkeiten der Magnetfeldstdrke und der Fluktuationsamplj-
tuden des Magnetfeldes in der WKB - Niherung zwischen 0,29 aAg
und 1 AE etwa gleich sind, 1last sich nicht endgiiltig kl&ren, op
die riumliche Entwicklung der Magnetfeldfluktuationen der WKB -
Theorie entspricht. Eine weitere Moglichkeit 1ist, daB eine Art
gesdttigter Zustand vorliegt, bei dem durch nichtlineare
Dimpfung ein weiteres Anwachsen der Fluktuationsamplituden ver-
hindert wird. Ein anderes Verhalten zeigen normierte Magnet-
feldstidrkefluktuationen, die mit zunehmendem Sonnenabstand
groBer werden.

Ebenso zeigen quadratische Spektren des interplanetaren Magnet-
feldes im Alfvenischen Periodenbereich eine klare Abstandsab-
hingigkeit. Zwischen 0,29 AE und 0,4 AE ist der Spektraldichte-
abfall bei tiefen Frequenzen gering und wird mit ansteigender
Frequenz stdrker. Ein Potenzgesetz liefert nur eine schlechte
Beschreibung der Frequenzabhidngigkeit. Weiter auBerhalb ist der
Spektraldichteabfall auch bei tiefen Frequenzen stédrker und die
Frequenzabhingigkeit wird durch ein Potenzgesetz gut wieder-
gegeben. Dieses Verhalten gilt im wesentlichen fiir magnetische
Richtungsfluktuationen im schnellen Sonnenwindplasma. Auch
guadratische Spektren der Magnetfeldstdrke fallen mit zunehnen-
der Frequenz auBerhalb von 0,4 AE stédrker ab als innerhalb.
Jedoch zeigen die insgesamt flacheren Spektren bei 0,3 AE einen
mit ansteigender Frequenz geringer werdenden Abfall. Betrachtet
man magnetische Spektraldichten von Richtungsfluktuationeniﬂ
einzelnen Frequenzbereichen als Funktion des Sonnenabstandes, SO
ergibt sich mit zunehmendem Abstand ein geringerer Abfall bei
tiefen Frequenzen als bei hohen Frequenzen. Erklirungsmdglich-
keiten fiir dieses spektrale Verhalten sind eine frequenzabhdn-
gige Dimpfung oder Erzeugung von Fluktuationen, oder eine nicht-
lineare Energiekaskade. Letztere erfordert eine Beschreibung als
Turbulenz. Generell deuten zum Teil strukturlose Spektren if
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sonnenwindplasma darauf hin, dag eipe Beschreibun
scher Fluktuationen als Turbulenz mdglicherweise ange?

i : ‘ 4
A gven - ist als eilne Beschreibung mit bestimmten Wellenmoden

DraChte

open erwahnte relative Ansteigen der kompressiven Fluktua-
pas on mit zunehmendem Sonnenabstand findet sich auch beim
gion von Spektren von Richtungs- ung Betragsfluktuationen

leich .
verd Magnetfeldes. Der Quotient aus den Spektraldichten von

d?shtungs_ und Betragsfluktuationen nimmt mit zunehmendem
msnenabstand ab. Zusdtzlich zeigt dieser Quotient innerhalb von
So7 eine ausgeprdgte Frequenzabhingigkeit, die weiter auBen
g;st verschwindet.

yit den gefundenen Abstandsabhdngigkeiten 1lassen sich durch

Extrapolation in Sonnenrichtung Aussagen iiber mogliche Eigen-
schaften Alfvenischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE

. machen. Daraus ergibt sich, daB Magnetfeldspektren mit abnehmen-

gem Sonnenabstand innerhalb von 0,29 AE zunehmend flacher ver-
laufen. In der Korona gibt es mdglicherweise ein Maximum in der
spektraldichte zwischen 3 x 103 Hz und 5 x 10-3 Hz. Die Extra-
polation von EnergiefluBfdichten gemessener Alfvenischer Fluktua-
tionen in die Korona zeigt, daB diese mdglicherweise einen An-
teil von 20% bis 30% an der gesamten zur Verfiigung stehenden
EnergiefluBdichte (ohne den Beitrag vwvon Fluktuationen) haben.

' Unzuldnglichkeiten 1in der Theorie lassen keine genauere Aussage

zu. Im Vergleich mit in Sonnenwindmodellen postulierten Energie-
flugdichten von Alfvenwellen in der Korona sind diese berechne-
ten EnergiefluBdichten etwa von gleicher Grdge.

Wahrend einer aktiven Sonne zeigen Alfvenische Fluktuationen
dhnliche statistische Eigenschaften wie im Sonnenfleckenminimum.
Jedoch treten sie hier nicht kontinuierlich aufeinanderfolgend
vihrend so langer Zeitrdume wie im Sonnenfleckenminimum auf. Das
liegt offensichtlich an der vOllig gednderten Stromungsstruktur
des Sonnenwindes, der aus vielen kurz aufeinanderfolgenden
Plasmastrdmen besteht, die im Mittel nur eine relativ langsame
Geschwindigkeit erreichen. Alfvenische Fluktuationen treten des-
halb hier auch im langsamen Sonnenwind auf, der jedoch vollig

Verschieden vom langsamen Sonnenwind bei wenig aktiver Sonne
1st,

| F ;
38t man alle Untersuchungsergebnisse von Alfvenischen Fluktua-

| t'
tonen Zusammen, so 1&Bt sich das folgende Szenar aufstellen,

da - " :
° fiir Sschnelles Sonnenwindplasma gelten ktnnte. In einem tur-

. ;
anlenten Gebiet in der Atmosphire der Sonne werden Fluktuationen
9¢reqt , Deren magnetische Amplituden sind klein gegen das
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Hintergrundmagnetfeld. Prinzipiell konnen dabei verschjeq
der Ausbreitung nach au:ne
&n

Wellenmoden angeregt werden. Bei

verschwinden die magnetoakustischen wellenmoden infolge stapy

Ddmpfung. Alfvenische Fluktuationen haben zwar zundchst eier
dmagnetfeld, tranamrtif;e

kleine Amplitude relativ zum HintergrunGried o
ren aber auf Grund der hohen Alfvel’lge5‘:'1'“"”'1',1(31gke.]?t s, e Koron,
viel Energie. Infolge abfallender Amplitude uben die Alfy,_

nischen Fluktuationen bei der Ausbreitung nach aullen Druck ayg

das Plasma aus und beschleunigen €s:

n in der Ndhe des Alfvenischep
Spektraldichte des Magnet.-
flach in einem Frequenzbereich yqp
2,4 x 10~5 Hz bis etwa 3 X 10~3 Hz. Bei einer Erzeugung in der
Nihe der Photosphédre ist ein spektraldichteverlauf mit einep
Maximum bei einer Periode von einigen Minuten mdglich. Die bej
0,29 AE beobachteten Spektren k&nnen dann als Folge einer
Energiekaskade im Wellenzahlraum entstehen. Ausgehend von einen

flachen Spektraldichteverlauf in der Korona widre auch eine
Erklirung der beobachteten Spektren bei 0,29 AE mit frequenz-

abhingiger Dampfung moglich.

Fluktuatione

Werden Alfvenische
verliuft die

Radius erzeugt, dann
feldes dort sehr

wachsen die normierten Ampli-
die GroBe des Hinter-
zwischen dem

einer Ausbreitung nach aufBen
Turbulenzfeldes und erreichen
einem Sonnenabstand, der

Alfvenischen Radius und 0,29 AE liegt. Von da an werden
Al fvenische Fluktuationen nichtlinear gedidmpft, womit ein
weiteres Anwachsen der Amplituden verhindert wird. Dabei werden
kompressive Fluktuationen erzeugt, die wiederum die Protonen

aufzuheizen vermdgen.

Bei
tuden des
grundmagnetfeldes bei
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,thilt die Darstellung der verwend
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. anhand kurze Zusammenstellun d eten Koordinae

pet e, eine g er Rohdatenye SHALen-

systc..- netfeld' und Plasmadaten und des daraug i rarnmtung

vor :-5§§151 die verwendete Methode zur Berechnung 22:2% Daten-
erlt : i Diskussion d : ratisch

2 wie eine und Abschit - er
.»ren s0 zZung der damit ——

. dete Koordinatensysteme
2. yverwen

zur Untersuchung interplanetarer Ereignisse oft verwendetes
:;oordinatensystem ist c.ias solar—z.akliptisc‘ne (SE)- Koordinaten-
cystem. SO sind z.B. dJ'.e aufbereiteten Magnetfelddaten des He-
l'ios..f‘arstersondenexper1mentes E2 in SE-Koordinaten dar-

gestellt .

Ein

Das sg-Koordinatensystem ist folgendermaBen definiert: Xge liegt
in der Ekliptik und zeigt vom Beobachter zur Sonne, Z¢ zeigt
zum Nordpol der Ekliptik und Yge ergdnzt das rechtshindige,
rechtwinklige Koordinatensystem.

Fiir Beobachtungen, bei denen Richtungen parallel und senkrecht
zum Magnetfeld ausgezeichnet sind, ist hdufig das "mean field"
(MF)-Koordinatensystem verwendet worden. Bei diesem Koordinaten-
system liegt eine Achse in Richtung des mittleren Magnetfeldvek-
tors (Mittelung {iiber das Analysenintervall), die wir mit Zyg
bezeichnen. Die Xpyp-Achse ist senkrecht zu Zpmg und liegt in der
Xeg -Zg¢ ~Ebene und Y,g ergdnzt das rechtshindige, rechtwinklige
Koordinatensystem. Damit sind die Einheitsvektoren dieses Koor-

dinatensystems

;( _ KB>XIxz
MF = B> X Ixz|

Q (B> x (<{B>XIxz)
ME = T¢B> x (<B> Xxz)!

5 (B>
AV KB I

mit [xz = <BXSE>i * <BZSE

2K
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Die Einheitsvektoren 1 und £ zeigen in die Xgg = und ZIETRP$

tung.

In dieser Arbeit werden mit dem MF_K?ordinatensystem die py,
tuationen parallel und senkrecht zum mittleren Magnetfeld up,,, .
sucht. Bei der Prisentation gemessener Flgktoationen ig KAphmz
5.1 werden SE-Koordinaten verwendet. Zur Auswertung Alfveniaa;_
Fluktuationen (Kapitel 5.2 und nachfolgende Kapitel) wirg a,.
MF-Koordinatensystem benutzt.

dag

B. Magnetfeld- und Plasmadaten

orm zusammengefast werden, wie die

Rohdatenverarbeitung des Magnetfeldexperimentes E2 und des Plag-
maexperimentes EL der Raumsonden Helios 1 und Helios 2 durchge-
fiihrt wurde und welche Daten dann fiir die Untersuchung der Fluk-
tuationsaktivitdt benutzt wurden. Dabei wird dem Abschnitt iiber
die 1in dieser Arbeit verwendeten Plasmadaten mehr Raum gegeben,
da bisher wenig dariiber verdffentlicht worden ist, wie die Roh-
messungen in fir physikalische Untersuchungen verwendbare Plas-

madaten umgewandelt werden.

Im folgenden soll in kurzer F

B.1l Magnetfelddaten

Beim Fdrstersondenexperiment E2 (beschrieben von Musmann et al.
/1975/) miissen nach der Rickgewinnung der Rohmagnetfeldvektoren
Korrekturen fiir die Phasenverschiebung durch das Aliasingfilter,
die Nullpunktverschiebungen durch variable Raumfahrzeugfelder
und Magnetometernullpunkte sowie Schiefstellungen des gesamten
MeBtripels durchgefiihrt werden. Diese Korrekturen miissen bei
allen Magnetfeldexperimenten auf spinnenden Raumfahrzeugen ange-
bracht. werden. Zum Schluf kommen verschiedene Koordinatentrans-
formationen, bis dann die Daten auf Magnetbinder geschrieben
w?rden, u@ spdter dann wissenschaftlich ausgewertet werden zu
k?nnen. Diese Prozedur ist von Neubauer et al. /1981/ ausfihr-
lich beschrieben worden und muB deshalb hier nicht nochmals dar-
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st s
- liche untf’t fiir diese Arbeit relevante Fehlerquelle in den
gine pesteht in der %(orrektur der Nullpunktverschiebung d
te“rs parallel zur Spinachse der Raumsonde. Die Null unkgv -
Saﬁob dieses Sensors kann nicht wie bei den Sensorzn in zr-
scl}lzbene durch die Benutzung der Spinvariation korrigiert \«'ef‘f
spin=" tzteres ist auch nur anwendbar bei hohen Datenraten, die
erings wéihr?nd der.Prlmarmissionen von Helios 1 und 2 immer
1ebe waren. Die gestlmmung der Nullpunktverschiebung des Sen-
ged i Spinachsenrlchtung erfolgt mit Hilfe einer von Hedgecock
1975 entwickelten Methode, die auf statistischen Annahmen iiber
interplanetare Magnetfeld Dberuht. Neubauer et al. /1981/

5 .
d;wn eine genauere Beschreibung der Anwendungen auf die Helios-
gmmnr wobei sich Intervalle von 8 Stunden als giinstigster Kom-

hen Zeitaufldsung und Genauigkeit erwiesen.

gromi® zwisc

ehler auf Grund dieser Korrektur betreffen im SE-Koor-
ginatensystem die Z-Komponente und den Betrag. Da die endgiiltig
penutzten Nullpunkte durc}} Interpolation der 8 Stunden auseinan-
gerliegenden Werte b?stlmmt werden, erwarten wir bei Fluktua-
tionsuntersuchungen eine Beeinflussung durch eine mdgliche feh-
lerhafte Korrektur beli Perioden im Bereich von Stunden in der
7 - Komponente und im Betrag. Kiirzere Perioden sollten nicht

tlich beeinflufit werden.

szgliche F

wesen

In dieser Arbeit werden hauptsdchlich gemittelte Werte des Vek-
tormagnetfelds benutzt. Es sind dies 40,5 Sekunden-Mittelwerte,
um vergleichende Untersuchungen mit den Plasmadaten zu erleich-
tern, die in hdchster Aufldsung alle 40,5 Sekunden gemessen wer-
den. In geringerem Umfang werden auch Mittelwerte iiber 1000 Se-
kunden und {iiber 8 Sekunden verwendet. Bel der Berechnung von
Magnetfeldspektren liber einen weiten Frequenzbereich bis hinauf
zu 470 Hz (Kapitel 7) werden auch die hochaufldsenden Daten des
E2 (4 Vektoren pro Sekunde) sowie mit
pektraldich-
/1981/

Férstersondenexperimentes
dem Induktionsspulenexperiment E4 direkt gemessene S
ten des Magnetfeldes benutzt (siehe dazu Neubauer et al.

und Beinroth and Neubauer /1981/).

Un Einfliisse auf die Auswerteergebnisse auf Grund moglicher Feh-
ler in der Nullpunktskorrektur zu erkennen, wurden im MF-Koordi-
nE,’te“SYstem durchgefithrte Untersuchungen zusitzlich im SE-Koor-
d}natensystem durchgefiihrt. Es zeigten sich jedoch keine offen-
sichtlichen Unterschiede zwischen den Resultaten fir die X, Y-
E:’FPOnenten und die Z-Komponente des SE-Koordinatensystems z.B.

! der Untersuchung von Korrelationen zwischen Sonnenwindge-
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schwindigkeits- und Magnetfeldfluktuationen im Zejit- und e,
quenzbereich. )

B.2 Plasmadaten

Unter der Bezeichnung nplasmaexperiment” El auf Helios sind yie,
unabhdngige Instrumente zur Untersuchung des Sonnenwind;_)lasm‘as
zusammengefaft (Experimentbeschreibung von Schwenn et ,],
/1975/). Drei Instrumente messen Protonen und schwerere Ionep
mit Energie- zu Ladungs-Werten E/q zwiscl}en 0,155'3 und 15,32 gy,
Zzwei davon erlauben auch eine vollstdndige Bestimmung der Eip-
fallsrichtung der Teilchen. Das vierte Instrument analysiert
Elektronen im Energiebereich von 0,5 bis 1660 eV mit eindimep-
sionaler Richtungsaufl&sung. Primir werden die Geschwindigkeits-
verteilungsfunktionen der verschiedenen Teilchensorten gemessen,
Daraus werden dann durch Momentenbildung die hydrodynamischen
Parameter des Sonnenwindes abgeleitet.

Die eigentliche Messung der positiven Komponente des Sonnenwin-
des wird dabei von 32 Energiekandlen mit maximal je 16 Kandlen
fiir das Azimut (Winkel in der Ekliptik) und 9 Kandlen fir die
Elevation vorgenommen. Das MeBverfahren ist prinzipiell sehr
einfach: Die Teilchen werden entsprechend ihren Geschwindigkei-
ten und Einfallsrichtungen sortiert und einzeln gezdhlt. Ein
E/q-Spektrum wird dabei schrittweise aufgenommen. Pro Umdrehung
der Raumsonde wird ein Energiekanal in Azimut und Elevation ge-
messen. Zur azimutalen Richtungsaufldsung wird die Rotation der
Raumsonde direkt zu Hilfe genommen; durch spinsynchrone Sektor-
pulse wird die MeBzeit in jeder Umdrehung in geeignete "Azimut-
kanile" aufgeteilt, die den erwarteten Teilcheneinfallsrichtun-
gen entsprechen. Zur Elevationsmessung sind separate Detektoren
vorhanden. Insgesamt dauert dieser MeBzyklus etwa 32 Sekunden.
Zusitzliche Messungen bendtigen weitere 8,5 Sekunden, SO da8
sich eine gesamte MefBdauer von 40,5 Sekunden ergibt. Die pre
Energiekanal in 9 Elevations- und 16 Azimutkandilen maximal mog-
lichen ]'.44 MeBwerte iibersteigen die Ubertragungsrate. Deshalb
we.erden i.allg. nur 7x7 Zdahlraten pro Energiekanal iibertragemn:
die mit einer Vorauswahl an Bord von Helios bestimmt werden und
um die Richtung des maximalen Teilcheneinfalles gruppiert sind-
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i arbeit standen Protonendaten fir beide p imz
Fif d:;iosraumsonden und Daten von Alphatej in ver esionen
sef B i verfiigung.Diese Daten wuren n

mfaf? en” Verfahren ausgewertet (g

: chwenn i
1981). Dieses Verfahren ist ¢+ Persdn

in Grundziigen

1 hier
1€~ 4erden an Bord jeder Raumsong i i
et e die

= oxanal iber belde Raumrichtungen aufsy

grgl oy - mmiert. Das ergibt
?; werte, die zZur Erde.ubertragen werden. Diege bilden iibergJEJ/)
3 ragen eine Verteilung, deren Massenschwerpunkt den Betrag

£qet : :
adsz o U i i

s serémungsgeschwindigkeit liefert, sofern die Teilchensorte
ich mit Hilfe eines der

annt ist. Die Teilchensorte 1lipgt g
,:réi Ionenexperimente Dbestimmen, bei dem nach der Teilchenge-

c&Windingit separiert wird. Die beiden unabhédngigen Kriterien
E.eschvindiQKEit und If:nergie pro Ladung fiihren zu einer Selektion
ir Teilchen nach 1}}rem Masse-pro-Ladungsverhiltnis (M/q). Da
fe p_ichtungsinformatn:on durch die Aufsummation verlorengegangen
;st, werden zur Bestimmung des Stromungsgeschwindigkeitsvektors
die dreidimensionalen Daten benutzt, die aus den 32 Energieka-
rilen mit je 7%7 Zihlraten bestehen. Die beiden Winkel zur Fest-
jequng der Vektorrichtung werden dann in folgender Weise berech-
net: Fiir jeden Azimutwinkel wird iiber alle Elevationswinkel und
inergien aufsummiert. Damit ergibt sich eine Verteilung fiir die
pzimutwinkel. Der Scheitelpunkt dieser Verteilung wird durch
eine Parabelanpassung bestimmt und liefert den Azimutwinkel fir
den Vektor der Str&mungsgeschwindigkeit. In gleicher Weise wird
der Elevationswinkel bestimmt, indem eine Verteilung der Eleva-
tionswinkel durch Aufsummation iiber alle Azimutwinkel und Ener-
gien berechnet wird und der Scheitelpunkt der Verteilungskurve
bestimmt wird. Mit diesen beiden Winkeln und dem Betrag ist dann
der Vektor der Stromungsgeschwindigkeit bestimmt, wobei Lage und
eschwindigkeit des Raumfahrzeugs beriicksichtigt werden. Dichte
“nd Temperatur folgen dann mit einer vereinfachten Momentenbil-
@ng aus der E/g-Verteilung. Die Dichte ergibt sich aus der auf-
?3M£rten Fliche unter der Kurve und die Temperatur wird aus
“r Breite der E/g-Verteilung bestimmt.

liche Mit-
bei Posen-
izziers werden.
Zéhlraten in jedem

[ £ )

é:zwm?her} bekannte Einzelheiten der auBerordentlich kgmii.e;:zim
o_gﬁhwlndlgkeitsverteilungsfunktionen von Protogen. un . hfer..
"‘:mlihen /Marsch 1982 a,b/ geben Hinweise auf mogliche eplas-
&&aEH bei der "dreifach eindimensionalen? A\-nswex"tungdvonAl a8~
%High 80 sind die thermischen Geschwlndlgkeltin/sezo 9508'
4z €N und der Protonen zwischen 10 km/s und 100 km

8ich : . ; {iberlappen. Wenn
Yege deren Geschwindigkeitsverteilungen . artankinch

b . | i t
erlappung sehr stark ist, geling nente nicht, was

d*jrc
hgefuhrte Abtrennung der Alphateilchenkompo

B

e e R
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dann zu Schwankungen im Betrag der protonengeschwindigye,
fiihrt. Weiterhin ist die Geschwindigkeitsvertellung der Proume;
oftmals in zwei Anteile aufgespalten /Marsch, 1982 a/. die Pro-
tonendoppelstrome genannt werden. wahrend der langsam?re Haupt .
anteil etwa in radialer Richtung von der Sonne weglduft, kanp
die zweite Komponente der Magnetfeldrichtl:lng fOlgend beliebig
schrdg sein. Nach Ansicht der Plasmaexperlme?tatoFen $Schwmm
und Marsch, persdnliche Mitteilung /1981/) w?rd.dle.Wlnkelbe‘
stimmung zur Festlegung des stromungsgeschwindlgkeltsvektors
ungenauer, wenn das Feld sehr schrdg zur Radla}rlchFung liegt,
Dieses fiihrt dann in den Daten zu zusatzlichen kiinstlichen Rich-

tungsfluktuationen.

Generell 1liefert das plasmaexperiment mit einem Datensatz alle
40,5 Sek. keine Mittelwerte iiber dieses Zeitin?ervall, sondern
Stichproben aus diesem Zeitintervall. Diese.Stlchproben konnen
von Mittelwerten durch Fluktuationen im Periodenbereich unter-
halb der MeBdauer abweichen. auf Fluktuationsaktivitdt auch in
diesem Periodenbereich weisen Spektren der hochaufldsenden Mag-

netfelddaten hin.

In dieser Arbeit werden protonendaten mit der hoéchsten Aufl&sung
(1 Datensatz alle 40,5 sekunden) sowie Mittelwerte tiber 1000
sekunden benutzt. Fir spezielle Anwendungen stehen auBerdem bei
ausgewihlten Zeitintervallen der Primdrmission von Helios 2
Elektronendaten in Form von Mittelwerten iiber 10 Minuten zur

ver fiigung.

C. Die Berechnung quadratischer Spektren
C.1l Die Methode

Schitzwerte quadratischer Spektren werden in dieser Arbeit mit
dem Algorithmus der schnellen Fouriertransformation (FFT) nach
der Methode von Cooley and Tukey /1965/ berechnet. Dabei wird im
wesentlichen den Arbeitsvorgdngen gefolgt, wie sie von Bendat
and Piersol /1971, S. 327ff./ empfohlen weréen.




aung gliedert sich dabei in fo)
nung von Kreuzspektren zwei
beitet werden:

.gende Schritte, wobei
Zeitreihen An und Y, je-

BereCh
Die ereCh
Z‘Jf paral.lel verar
418

¥ von Zentralwert, Mittelwert'

hung . und Standard i -
' gere“;‘ grstellen von Histogrammen. abwel
chund’
tersuchund der MeBreiHen auf Datenliicken, Stationaritit und
Y l;zriodizitaten' Datenliicken: Die MeBreihe wird nicht weiter

nter5UCht' wenn r.nehr als.lO% Daten fehlen oder wenn mehrere
u nlicken in gleichem zeitlichen Abstand auftreten. Statio-

ate . \
:aritét . Untersuchung mittels "run-Test". Periodizititen:
visuelle Untersuchung der Daten sowie der (spdter berechne-

wen) ungemittelten spektralen Schidtzwerte.
gentrierung der MeBwerte durch Subtraktion der Mittelwerte.

Trendbeseitigung nach der Methode der kleinsten Quadrate (Po-
1ynom zweiten Grades) und erneute Berechnung der Standardab-

weichung.

suschneiden der MepBwerte auf N = 2™ Werte (Ld&nge des FFT-Al-
gorithmus) durch Abschneiden oder Hinzufiigen wvon Nullen.
gpenso werden Datenliicken mit Nullen aufgefiillt, da Null der
wahrscheinlichste Wert der =zentrierten GauBschen Normalver-
teilung ist.

. Multiplikation mit geeignetem Zeitfenster ("cosine taper win-
dow" /Bendat and Piersol, 1971, S. 323 - 325/) zur Vermeidung
von "leakage'.

Berechnung der Fourierkoeffizienten X4 und Yy mittels des
FFT-Algorithmus bei den diskreten Frequenzen fy = k/(NAL), k
= 0,1....,N/2, wobei At die Zeitdifferenz zwischen zwei MeB-

werten ist. fN/z ist die Nyquistfrequenz.
N-1 k
Xk = > Xpexp | -2T‘Ci—r;q—]
=0
" (c-1)
— . _nk
Yk = > ynexpl[-2mi €]
n=0

mit k = 0,1...,N/2



- 112 -

8. Berechnug der "rohen" Spektraldichteschdtzwerte fyj, X

=

2 (C~2

Gy (f)

und der “"rohen" Kreuzspektraldichteschdtzwerte durch

285 1%k Vil
Cxy [ fi ) - iQxy (fi) (C-3)

Gyy [ i)

wobei Xi komplex-konjugiert zu Xg ist und Exv(fg) und '5“(5&)
die Schitzwerte des Wirkspektrums (engl. co-spectrum) und des
Blindspektrums (engl. gquad-spectrum) sind.

9. Korrektur fiir Zeitfenster (Division der "rohen" Sch&dtzwerte
durch 0,875 fiir das "cosine taper window".

10.Test, ob bei Datenliicken eingefiigte Nullen die spektralen
Schitzwerte beeinfluBt haben. Nur wenn folgende Beziehungen
besser als auf 1% erfiillt waren, wurden die spektralen
Schitzwerte weiterverarbeitet.

6% [ B (f) df

und COV2='ff& C(f)df

mit 62 und cov?2 der Varianz und Kovarianz und mit den Fre-
quenzgrenzen des Spektrums f, und f,.

(C-4)

11.Berechnung gegldtteter Schdtzwerte e(f&), a(f*) und 6(fl)
durch Mittelung iiber je 16 benachbarte "rohe" Schidtzwerte.

12.Berechnung von Schdtzwerten fiir Koh&drenz 312 (£5) und Phase

> 2 | Gyy (fi )12

Y (fk) = xy LTk

Ll Gx(fk)Gy(fk) )
X (C-5

Oxy [ fi) = -1( A LRAY, )

SRRl tan Cxyl(fk)
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) ise werden die Schlitzwe

uBigerve - - “Werte der spet

Ck?sch doppcltloc:;arlt':hmlsch und dije SChéitzwertz Vol.”aldif:'hten
gt age nalblogarithmisch dargestellt. In den gpektragas o2
o gufen wird jewells die GroBe der Vertrauensberei.che il
Vertrauensberelche geben an, welche Werte d angege-
.. dem berechneten Schitzw g r Spektral-
e Mt © - JZWert  G(fy) noch vertriglien
d}c it einer gew..vah]..ten statistischen Sicherheit v 7

gind 95%) und 32 Frelheitsgraden ergeben on 0,95

sich folgend
oder ir die Spekt : gende Vertrau-
ensgrenzen”:;r/ -1e pektraldichte G(fg) /Otnes ang Enochson,
S. 2 . :

A
0,65 G(f) < G(£) 1,75 e(fk)
Vertrauensgrenzen fir Koh‘zix::enz” und Phase k&nnen nicht derart
allgemein gegeben werdc.an. Sle hédngen vom Schitzwert fiir die Ko-
pirenz selber ab. Jenﬁlns and Watts /1968, S. 379 - 381/ geben
einen pAusdruck zurﬁnaherungswelsen Berechnung der Vertrauens-
grenzen von arctanh ¥xy(fa), die in dieser Arbeit benutzt wurde.
pa fiir jede diskrete Frequenz die Vertrauensbereiche fiir 3\’2“( f&)
einzeln berechnet werden und i.a. unterschiedlich sind, werden
sie in den graphischen Darstellungen nicht gezeigt. Die 95% Ver-
trauensgrenzen liegen z.B. fir ¥ (f*) = 0,85 bei 0,69 und 0,92,
fiir XiY(f'&) = 0,95 bei 0,920 ung 0,98, fir x2 (f_&) = 0,44 bei
0,08 und 0,64. Vertrauensgrenzen fiir die Phase sind noch schwe-
rer zu ermitteln. Jenkins and Watts /1968, S. 381/ zeigen eine
graphische Darstellung von ndherungsweise ermittelten Vertrau-
ensgrenzen filir die Phase in Abhangigkeit von der Kohdrenz und
der Zahl der Freiheitsgrade. Danach sind bei 32 Freiheitsgraden
di% 95% Vertrauensgrenzen fijrodie Phase fiir §)2<Y( f*) = 0:85 bgi
16°, fiir ¥iy(fg) = 0,95 bei £2° und fir Ugw(f& = 0,44 bei #18°.

Es ist mdglich, eine hdhere Frequenzaufldsung bei gleicher sta-
tistischer Sicherheit zu erreichen, wenn man mehrere Zeitreihen
wr Verfligung hat, die unter gleichen physikalischen Bedingungen
Jemessen wurden. Um gegldttete spektrale Schiatzwerte zu er:‘hal—
ten, wirqg hier anstelle der Frequenzglattung eine Segmentmitte-
'ing durchge fijhrt /Bendat and Piersol, 1971, S. 328 - 329/, d.h.
® werden die jeweils zur gleichen Frequenz gehorenden spel‘ctra—
" Schitzwerte der verschiedenen Zeitreihen gemittelt. Welter-
%:eln mbg.lich ist eine kombinierte Prozecllur bestehend aus Z‘g::
nen :glattung plus Segmentmittelung. Abwe%chend vom obgnlci;zgkei—
te blaufplan wurden in einigen Fdllen diese beiden M&g

n _ ed
Jewe'zum Berechnen endgiiltiger Schétzwerte benutzt. l?lese z;zr
aehrlls erkenntlich an einer gednderten Frequengauflb:ung

1el glatterem Verlauf der Spektraldichteschatzwer e.



)

Bei der Berechnung guadratischer Spektren treten eine Reihe o
Fehlern auf, deren Einflug hier diskutiert werden soll. 533“
Fehler liegen 2 einem Teil zn den D2ten seliber, zuzm ander.
= - - p— - -
Teil an der Methode der Serechnung. Die€ FPehler kOmnen sich ge_
-

genseitig beeinflussen.
Die Datenfehler bestehen aus GeX Bauschen des MeSinstrumentss
und der Quantisierung der Daten- pDie Fehler zuf Grund der Ze.
rechnungsmethode Destenen 2us dem statistischen Fenler, dem Foo-
siztenzfenler ("lezkzge™), einex Fenler auf Grund verwendeter
vittelwerte, deo erliasingfehler, einer eventuellen Verfilschmg
durch die Subtrakxtion eines Trends und dem Einfiigen wvon Hullez

bei Datenliicken.

3 pas Instrumentenrauschen von Forster-

1. Instrumentenrauscnen:
sondenmagnetometern wurde Von Maier [f1975/ untersuch
pauschniveau eines mit

baugleichen Magnetomet
menden Zbfall ~£—0%8 , Dz die gemessenen Spe
ler abfallen, sind Vergleiche von Rauschspek
messenen Magnetfeldspektraldichten bei en

ausreichend fiir eine Beurteilung. Bei a .
40,5 Sekunden Mittelwerten (1,2%10-2 Hz) liegt das Instr nten-
rauschen bei 1,5x10-2-v2/Hz. Dieser Wert liegt etwa zwei GrdSen-
ordnungen unterhalb von gemessenen Spektraldichten des interpla-
netaren Magnetfeldes. Bei der Spektralberechnung mit hochaufld-
senden Magnetfelddaten (NMyquistfreguenz 2 Hz) liegen die gering-
sten gemessenen und in dieser Arbeit verwendeten Spektraldichten
bei etwa l42/Hz und damit ebenfalls weit oberhalb des Rausch-
niveaus von 4x10-% #2/Hz bei der Nyquistfrequenz. Das bedeutet,
dagf der Einfluf des Instrumentenrauschens im gesamten petrachte-

ten Fregqunzbereich vernachldssigbar klein ist.

s zeigte einen mit der Freguenz aboeh-
ktraldichten stei-

chten und ge-
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‘gierung: Analog-Digit

Quantlsle g-Digital-wanqg)
A\ D i n ‘ : . un

2 . zu einem zusdtzlichen Beitrag Gxg e ek
s Jines Intervalles zugeordnet wird v bt Meﬁwertde“

b i :

! Beitrag zum i tun ' ‘ -
it g quadratischen Spektrumsie;glbt T e
iz nfolge des Quan-

9 unkorreliert sizg
reinen Additj '
lon de

Anteil von §Xy, ist - u;

eines
da

lichen
sfehlers. Wenn X
n und §X, w5114

das gesamte Spektrum

. aus eij

spe};tren fl'.lr Xy und §Xy. Der Spektrale ner
Ergebnis vorwegzunehmen - klein

das . . und beei
einer st':etlg mit der Frequenz abfallenden g Zlftuﬁt fleShalb bei
stens die oberen lf‘requenzen, in dieser Arbeii)t b]':'aldlchte hoch-
anteil am quadratischen Spektrum durch den Q 1S zu 2 Hz. Der
petragt /otnes and Enochson, 1972, 5. 53/ uantisierungsfehler

DF?

GGX ( fk ) = —
12f4,2

wobei DF das Digitalisierungsfen i

genz sind. Fir das Helios—Fg‘rstei:zidzggxngﬁnedtl:e D.quUiStfre—
und fnye = 2 Hz (bei hoher Bitrate wihrend dernP mlt DE" ='0’4

ergibt sich Ggx(£fg) 2zu 6,7x10-3 yw2/Hz. Dieses li:mzrmlSSlon)

eine Grofenordnung unter den gemessenen Spektraldic‘gtemehr aJ‘-S

ist auch der Quantisierungsfehler vernachldssigbar kleinr.l. P

3. Statistischer Fehler: Spektraldichten werden nur aus ein

patenintervall oder im Fall der Segmentmittelung aus eini ::
[ﬁtenintervgllen berechnet. Der statistische Fehler zeigt sgch
durch statistische Schwankungen der Spektraldichte. Bei "rohen"
spektraldichteschatzwerten sind dabei die statistischen Schwan-
kungen von gleicher GroBe wie die zu ermittelnde Spektraldichte
/otnes and Enochson, 1972, S. 212/. Der statistische Fehler wird
verringert durch VergroBerung der Anzahl von Freiheitsgraden.
Das wird durchgefiihrt mit einer Frequenzglidttung oder mit einer
Segmentmittelung durch Aufteilung der Datenreihe in kiirzere Ab-

schnitte.

rtrauensbereiche angegeben,
ner bestimmten prozentualen

um den jeweiligen Schatz-
pt der Vertrauensberei-
GauBschen Normalvertei-
hme ist flr die Fluk-

Der statistische Fehler wird durch Ve
was besagt, daB der wahre Wert mit ei
Wahrscheinlichkeit in diesem Bereich
wert liegt. Allerdings basiert das Konze
che auf der Annahme, dap die Daten einer

?mg folgen und "weiB" sind. Letztere Anna .
Vationen des interplanetaren Plasmas und Magnetfeldes nicht

;rﬁﬂit' da die Daten korreliert sind. Das reduziert die Agzahl
D?r Freiheitsgrade und vergroBert damit die Vertrauensberelche.
lese sollten deshalb streng gemommen nuf als Anhaltspunkte

betrachtet werden.
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4. Konsistenzfehler: Dieser Fehler entsteht durch die end] {

Linge des benutzten Zeitintervalles T. Das fuhrt dazu, qaq ;:he
Schitzwert bei einer gewlinschten Frequenz Nebenbiinder benachbaum
ter Frequenzen beitragen ("leakage"). Nebenblinder entstehz-
durch am Anfang und Ende abgeschnittene Datenintervalle, Un di:
Nebenbinder mdglichst klein zu halten, sorgt man fir einen ygqp._
tinuierlichen Anstieg und Abfall der Daten am Anfang ung Ende
des Datenintervalles. Dies wird durch Multiplikation der Date;

mit einem Fenster erreicht.

Da in der Literatur verschiedene Fenster vorgeschlagen werden,
wurde mit einer Computersimulation das optimale Fenster ermit.
telt. Optimal bedeutet hier, daB ein berechnetes Spektrum miqg-
lichst wenig von einem vorgegebenen abweichen darf, nachdep
zwischen einer Reihe von weiteren Rechenschritten das Fenster
auf die Daten angewendet wurde. Da diese Simulation auch noch
fiir weitere Fehleruntersuchungen angewendet wurde, wird sie hier
kurz geschildert. Man gibt sich ein Spektrum Gyg(fy) beliebiger
Form vor. Daraus berechnet man die entsprechenden Fluktuationen
im Zeitbereich /Owens, 1978 b/, indem die inverse Fouriertrans-
formation der Fourierkoeffizienten Xg durchgefiihrt wird. Die X
jassen sich dabei nicht direkt aus (c-2) berechnen, da bei der
Bildung von |Xgl?2 die Phaseninformation verloren ging. Man kann
zeigen, daB fir eine zufdllig und gleichfdrmig iiber das Winkel-
intervall (0,2N) verteilte Phase ag die X4 folgendermaBen be-
rechnet werden konnen
V2

N .
X\ =(-2—£t— G, f, )) exp (-iay ) (C-6)

Jeder Satz zufilliger Phasen ag, 0 = k = N/2, ergibt dann eine
Realisierung der Zeitreihe X, zum vorgegebenen quadratischen
Spektrum Gy(fa). Dann werden alle im Kapitel C.1 gegebenen
Sechritte zur Berechnung von Spektraldichteschédtzwerten durchge-
fiihrt und das sich am Ende ergebende Spektrum mit dem Ausgangs-
spektrum verglichen. Bei der Untersuchung von Fenstern ergab
sich, daB nach Anwendung des "cosine-taper-window" das Original-
spektrum am genauesten wiedergegeben wurde. Es brachte in allen
Frequenzbereichen bessere Ergebnisse als z.B. das von Otnes and
Enochson /1972, §S. 286/ vorgeschlagene Goodman-Enochson-0Otnes
(GEO) window, das als Glattungsfunktion im Frequenzbereich ange-
wendet wird.
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die Benutzung von Mittelwerten;

durch Um s
5. ii;ger Periodex:x bere?hnen zu konnen, benutzze::];ze:w:z;}:
b eise durch Tlefpaﬁfl}terung gewonnene Mittelwerte. Die
mﬁmgMagnetba“d vex.:fugbaren Forstersondendaten wurden durch ein-
0f Mitte]-wertblj.'dung erzeugt, d.h. je N aufeinanderfolgende
gach® Jnkte mit Zeitabstand At wurden mit dem Faktor 1/N verse-
tenpP ufsummiert. Dieser TiefpaBfilter hat einige negative

und @ : .
hen schaften, die bei der Berechnung der Spektraldichteschitz-—

gigen Cach der Theorie zu systematischen Abweichungen vom wahren
fiihren. Dieses 1dBt sich an Hand der Ubertragungsfunk-
: P rTiefpaBfilters zeigen. Eine sehr genaue Naherung fiir
tio U.bertragungsfunktion des Dbenutzten Tiefpagfilters lautet

sie :
JHoL1oway « 1958/

sin (TLfAtN)
TCf At N (C-7)

T(f)=

ine Anwendung auf Spektren muB8 IT(f)] quadriert werden. Aus
verlauf von IT(£)I 2 ist zu entnehmen, daf die aus den Mit-
gewonnenen Spektraldichtewerte in einem breiten Fre-
quenzbereich systematisch zu niedrig berechnet werden. Die Ab-
weichungen gehen dabel von 2% bei f\,,/6 iliber 9% bei fN/2/3 bis

su 59% bei der Nyquistfrequenz fy ;.

Fiir e
dem
telwerten

perechnete Spektren zeigen allerdings keine offensichtliche Ab-
senkung der Spektraldichte ©bei hohen Frequenzen. Dieses wird
pesonders deutlich, wenn Spektren des gleichen Zeitraumes iiber-
lagert werden, die jedoch aus Daten verschiedener Mittelungs-
linge berechnet wurden. So zeigt z.B. die Spektraldichte in Ab-
bildung 18 im iliberlappenden Frequenzbereich innerhalb der 95%
Vertrauensgrenzen dieselben Werte. Die Spektraldichtewerte des
Spektrums Gg aus 8 Sekunden-Mittelwerten sollten dabeli im Be-
reich der Nyquistfrequenz des Spektrums G4 aus den 40,5 Sekunden
Mittelwerten keinerlei systematische Abweichung auf Grund der
TiefpaBfilterung zeigen und deshalb innerhalb der Vertrauens-
grenzen das wahre Spektrum wiedergeben. Im Spektrum Gg wird eine
systematische Abweichung unterhalb von etwa 2/3 fy/p innerhalb
der Vertrauensgrenzen liegen. Nur direkt unterhalb der Nyquist-
fr(::‘quenz sollte die Abweichung sichtbar sein. Diese Abweichung
tfltt also offensichtlich nicht auf. Der Grund dafir wird im
flichsten Kapitel im Zusammenhang mit einer weiteren Fehlerquelle
diskutiert ,
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6. Aliasingfehler: Das Helios-FOrstersondenexperiment enthy
zur Bandbegrenzung ein Aliasingfilter zur UnterdruckUng von
Fluktuationsanteilen oberhalb der Nyquistfrequenz fy,; von 4 y,.
Bei Benutzung der hochaufldsenden Daten sollte dieser Fehje,
also keine Rolle spielen. Beispiele von Spektren im Frequenzpe.
reich bis zu 2 Hz (Abbildung 31) zeigen gelegentlich einen pap-
stieg in der Spektraldichte bei 2 Hz, der wahrscheinlich ayf
Grund von Frequenzfaltung auftritt. Dieser Effekt ist jedoch

duBerst gering.

bei der Untersuchung lénger-

Etwas anders sind die Ergebnisse
durch TiefpaBfilterung be-

periodischer Fluktuationen, bei der
rechnete Mittelwerte verwendet werden.

Aus der im letzten Kapitel gegebenen Ubertragungsfunktion des
verwendeten TiefpaBfilters ist auch ersichtlich, daB Frequenz-
faltung durchaus eine Rolle spielen kann, da oberhalb der Ny-
quistfrequenz |IT(f)l 2 nur relativ langsam kleiner wird und wei-

tere Nebenmaxima hat.

Da das Spektrum des interplanetaren Magnetfeldes relativ steil
abfillt, sollte Aliasing 1i.allg. keinen groBen EinfluB haben
/Russell, 1972/. Eine fiir einige Werte berechnete Frequenzfal-
tung mit |T(£f)| 2 bei stetig abfallender Spektraldichte zeigt
einen mdglichen EinfluB ab fNy2/2, der innerhalb der Fehlergren-
zen aber erst ab 0,8 fp g deutlich wird und nahe f )y etwa 30%
erreicht. Da ein entsprechender Anstieg auch in solchen Spektren
nicht =zu finden 1ist, die vom gleichen Zeitintervall aus ver-
schiedenen Mittelwerten berechnet wurden (Abbildung 18); und
gleichzeitig die erwartete systematische Absenkung fehlt, liegt
der SchluB nahe, daB die Fehler auf Grund der gewdhlten Mittel-
wertbildung und der Frequenzfaltung sich etwa ausgleichen.

7. Prewhitening: Ein bisher nicht erwdhnter Fehler bei der
purchfiihrung der Spektralanalyse Xann auftreten, wenn einige
Frequenzbereiche sehr viel hthere Amplituden zeigen als andere.
Fiir diesen Fall wird gelegentlich empfohlen /Blackman and Tukey.
1958, §S. 29/, die Daten so vorzuverarbeiten, daB das daraus be-
rechnete Spektrum dem von weiBem Rauschen dhnelt ("Prewhite-
ning"). Beim weiBen Spektrum hebt sich dann der Einfluf der Sei-
tenbinder auf. Am Ende der Berechnung muB dieses durch "Post-
darkening" wieder riickgangig gemacht werden.

Mit einigen einfachen Hochpagfiltern /Blackman and Tukey, 1958:
S: 40/ wurde mit der oben beschriebenen Computersimulation der
EinfluB von "Prewhitening" auf ein mit der Frequenz stetig ab-
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- gpektrum untersucht. Das Ergebnis i
ﬂ;lez: :b-prewhite“ingn fir in dieser Arbeit g::‘ésdaﬂ die Proze-
keine Verbesserung liefert. Erst 32:2 gx;ek;ral-

stirker als f£73 abfdllt, sind Unterschiedeeofzf)::::_

urch das Einfligen von Nullen: Wie Computersi
liefert die Prifung durch die numerische ;‘rsnl-.:‘natj‘.o-
o spe};treﬂ_“aCh Arbe.eitsschrzz.tt }O im Kapitel C.1 einegrgsi:;‘
&craﬂis gw.J:SChen €iner ge{:lngfugigen Beeinflussung des Spek-
;,aiaichteSChatzwerteS und elner nicht méglichen Auswertung des
:teninten'alles' Da Datenliicken permanent auftreten, wire sonst
- fassende Auswertung mdglich. Nach Simulationsrech-

liegen die mdglichen Abweichungen in der Spektraldichte

E‘ehler d

aum eine um

,.w:gen . o
;::er jnnerhalb der statistischen Schwankungen, wenn die in Ka-
1 gegebenen Beziehungen innerhalb der gesetzten Fehler-

pitel C-

<chranken erfiillt sind.
3. Fehler durch Trendbeseitigung: Ein Trend in den Daten wird
gefiniert als jede auftretende Frequenzkomponente, deren Periode
linger als das untersuchte Datenintervall ist. Trends in den
wagnet feldmeBdaten kdnnen instrumentenbedingt durch driftende
sullpunkte auftreten, die aber bei der Rohdatenverarbeitung kor-
rigiert worden sein sollten. Physikalische Variationen kOnnen
surch sehr tieffrequente Wellen oder langsame Anderungen an der

Quelle des Sonnenwindes verursacht worden sein.

Realisierungen zum Bestimmen des Trends sind Anpassung
an eine Gerade oder an ein Polynom zweiten Grades mit der Metho-
de der Xleinsten Quadrate. Dies wird von Bendat and Piersol
/1971, S. 288/ empfohlen. Gelegentlich wird auch die Ermittelung
des Trends durch gleitende Mittelung, also ein Tiefpagfilter,

vworgeschlagen /Taubenheim, 1969, S. 277/. Diese Methode ist je-
doch fragwiirdig, da durch sie Polarititswechsel zu analysieren-
der hbherfrequenter Wellen verursacht werden kdnnen /Holloway,
1958/. owens /1978 a/ zeigt, daB Fehler durch eine Trendbeseiti-
fg mit der gleitenden Mittelung wesentlich stirker sind als
die bei einer linearen Trendbesejtigung.

¥igliche

alle Frequenzen innerhalb
sen. Bei der praktischen
auch niedrige Frequenzen

2:: A:eseiti?ung eines Trends sollte
D:rchfi_ai;ysenl“tel“valles unbeeinflust las
by rung zeigte sich jedoch, das : quenzen
Simy) ‘Z‘Bt werden. Diese Beeinflussung wurde wieder mit gn
“Eiseatlon untersucht. Dazu wurde einer in oben be-schr}: enie:.;
Treng aus einem vorgegebenen Spektrum gewonnenen ?.eltrel e ei
Uberlagert. Der Trend wurde als sinusformige welle mit
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einer Periode vom 3- bis 10-fachen der LZnge des Da

T 1

les angesetzt. Die Variation des Kullpunktes iiber die La‘:,:; .
Datenintervalles wurde z.B. bei 1 AE =it 3% angencmmen. Bt ;;r:
Spektrumsberechnung wurde <ann nit der Methode der ‘_19-1:3;:
Quadrate der Trend eliminiert. Die Trendfunktion wurde dabej p:,
einer Geraden und mit einem Polyno= zweiten Grades ar-ger.:a_:}-;::
Beim Vergleich des berechneten Spextrums mit ?e: vOrgegebene
Spektrum zeigte sich - nach Wiederholungen mit verschiedene,
Sitzen von Zufallszahlen - ein znstieg von etwa 4% im tiefge..
Zu diesen Frequenzintervall tragen 1§ .

Frequenzintervall.
spriinglich berechnete Werte bei,
tiefsten Fourierkomponente vor der

betrug.

so daB8 die Ebweichung bei
Frequenzgldttung einige

Ll &}
<o
o by

Fiir die routinemifige Trendbeseitigung wurde ein mit der Methods
der kleinsten Quadrate bestimmtes Polynom zweiten Grades verwen-
det. Ein Polynom zweiten Grades ergab in der Mehrzahl der Fille
eine bessere Anpassung an den Trend als eine Gerade.

C.3 Fehler bei der Bestimmung des Spektraldichteabfalls

Einige der im letzten Kapitel diskutierten Fehler bei der Be-
rechnung eines Spektrums beeinflussen auch Untersuchungen ven
bestimmten Eigenschaften eines Spektrums, so z.B. die Berechnung
des Abfalls der Spektraldichte mit ansteigender Frequenz. Zumin-
dest in Hochgeschwindigkeitsstrémen bei 1 AE 1d8t sich die Ab-
hingigkeit zwischen Spektraldichte G und Frequenz f durch ein
Potenzgesetz G ~ £~%mit dem Spektralexponenten of gut beschrei-
ben. Systematische und statistische Fehler bei der Spektrumsbe-
rechnung beeinflussen auch die Bestimmung des Spektralexponenten
& Hier soll untersucht werden, mit welcher Genauigkeit der
Spektralexponent bestimmt werden kann. Die Abschatzung der Ge-
nauigkeit gilt fiir Spektren mit 32 Freiheitsgraden, die durch
Frequenzgldttung berechnet wurden.

Der Spektralexponent ™® wird durch eine lineare beste Anpassung
nach der Methode der kleinsten Quadrate zwischen log G(f) und
log £ berechnet. Da Frequenzkanile linear mit jeweils gleicheX
Anzahl von Werten gemittelt wurden, wird die Berechnung von X
von tiefen Frequenzen relativ stdrker beeinflust. Eine Abwel-
chung von einem linearen Zusammenhang zwischen 1log G(£) und
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wie in Hochgeschwindigkeitsstrodmen

109 £ bei tiefen Frequenzen
fiir o« besonders

0,3 AE Dbeeinflupt den berechneten Wert

pei
stark.
pie Prozedur zur Anpassung einer Dbesten Geraden an das quadra-

tische Spektrum nimmt an, daB jeder Spektraldichteschdtzwert
spezifiziert ist. Wie oben ausgefiihrt, ist dies nicht so.
gur Abschdtzung dieses Effektes auf die berechneten Werte fir
den Spektralexponenten gehen wir von einem Magnetfeldspektrum
aus, das aus MagnetfeldmeBdaten von Helios 2 bei 0,97 AE berech-
net wurde. Der mit der Methode der kleinsten Quadrate berechnete
Spektralexponent o hat einen Wert von 1,66. Fiir jede der 32 Fre-
quenzen definieren wir mit den 953 Vertrauensgrenzen einen Be-
reich zwischen 0,65 G(f) und 1,75 G(£), in dem ein neuer Wert
fiir die Spektraldichte durch Multiplikation des jeweiligen
Schitzwertes mit einer Zufallszahl zwischen 0,65 und 1,75 fest-
gelegt wird. Von diesem neuen Spektraldichteverlauf wird wieder
der Spektralexponent berechnet, der etwas vom urspriinglich be-
rechneten abweicht. Mit jeweils neuen S&dtzen von Zufallszahlen
wird diese Prozedur 300 mal durchgefihrt.

Abbildung 33 stellt die Hiufigkeitsverteilung der betragsmaBi-
gen Abweichungen zwischen jeweils berechneten Spektralexponenten
 und einem gemittelten Spektralexponenten {t) dar. Dabei stimmt
der gemittelte Spektralexponent {t) mit dem aus den reinen Daten
berechneten Spektralexponenten iiberein. Die Hiufigkeitsvertei-
lung zeigt, daB die maximalen Abweichungen etwa 10% vom berech-
neten Wert betragen. Als Wert fir die Unsicherheit der Berech-
nung des Spektralexponenten nehmen wir die 26 Grenzen, d.h. zwel
standardabweichungen auf jeder Seite des Mittelwertes der Hau-
figkeitsverteilung, innerhalb der etwa 95% der Werte liegen.
Daraus folgt eine Ungenauigkeit von +0,11 in der Berechnung des

Spektralexponenten.

exakt

Wie im letzten Kapitel diskutiert wurde, heben sich die Fehler
auf Grund der benutzten Mittelwerte und der Frequenzfaltung etwa
Mogliche Abweichungen in der Nihe der Nyquistfrequenz lie-

innerhalb der Vertrauensgrenzen. Nehmen wir trotzdem eine
an, die bei fysp/3 vernach-
so dndert das den

auf.
gen
Abweichung zwischen fpy /3 und f /2
lissigbar klein ist und bei fN/g 25% erreicht,
berechneten Spektralexponenten um weniger als 0,0l.

Der Fehler bei der Trendbeseitigung, der im vorigen Kapitel si-

muliert worden war, fiihrt zu Abweichungen in der GroBe des Spek-

tralexponenten von etwa 0,02.
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Abb. 33: Hiufigkeitsverteilungen der Abweichungen von 300 be-

rechneten Spektralexponeneten vom Mittelwert. Ausgehend
von einem berechneten Magnetfeldspektrum nach Helios 2
MeBdaten bei 0,97 AE wurde bei den 300 Berechnungen
jeder der 32 Spektraldichtewerte in einem Bereich
zwischen 0,65 G(f) und 1,75 G(f) ( 95% Vertrauensbe-
reich ) um den Schitzwert zufallsverteilt. Fiir jede
Berechnung wurde ein neuer Satz Zufallszahlen benutzt.

Nur der Fehler auf Grund der Trendbeseitigung ist in der Rich-
tung eindeutig festgelegt. Er 148t den Spektralexponenten zu
groB erscheinen. Die gemessenen Spektren lassen keinen SchlubB
zu, in welche Richtung die Fehler durch die Benutzung von Mit-
telwerten und durch Frequenzfaltung den Spektralexponent beein-
flussen. Damit ergibt sich insgesamt eine Unsicherheit in der
Berechnung des Spektralexponenten von +0,12 fiir jedes Spektrum.
Weiterhin ist jeder berechnete Spektralexponent systematisch um
etwa 0,02 2zu groB. Diese Unsicherheit wvon 0,12 ist grdfer als
von anderen Autoren gefundene (z.B. Parker /1982/). Da der
Hauptgrund fiir diese Fehlergrenzen darin liegt, das die spek-



sraldichteschitzwerte nur innerhalb gewisser Vertrauensbereiche
perechnet werden kdnnen, sind sehr viel kleinere Fehlergrenzen
nicht ganz verstindlich. Die Fehlergrenzen lassen sich zwar
drastisch .verkleinern, inden die Vertrauensbereiche verkleinert
Dies spiegelt dann jedoch nur kiinstlich verkleinerte

werden .

fFehlergrenzen vor, die nicht unbedingt der Realitat entsprechen

piissen. Nimmt man ndmlich eine grofe Anzahl berechneter Spek-
wurden, und fihrt zu-

die mit Frequenzgldttung gewonnen

eine Segmentmittelung iiber alle Spektren durch, so er-
sehr glatten Verlauf des

von Freiheitsgraden und

tren,
sitzlich
hilt man als Ergebnis einen i.allg.

spektrums mit einer sehr groSen Zahl
entsprechend kleine Vertrauensgrenzen. So fiihrt eine Abschatzung

Fehlergrenzen fiir aus hochaufldsenden Daten berechneten und

der
Gesamtspektren, wie sie in

iiber 160 Einzelspektren gemittelten
Abbildung 31 gezeigt werden, zu Fehlergrenzen in der Bestimmung

des Spektralexponenten von +0,02. Dabei ist jedoch der verschie-
den starke Abfall der Einzelspektren vor der Mittelung verloren-—

gegangen und die Angabe ?§F+%F%§Figkeitsgrenzen fir den Verlauf
des Spektrums mit G ~ f = 00%) onthilt nichts iber die Varia-

bilitit der Einzelspektren.
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