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1. Vorbemerkung

Fiir 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 Phdnomene heranreicht. Mit
Hilfe solcher Messungen lieBen sich beobachtete Phdnomene im
Sonnenwind viel besser mit Beobachtungen auf der Sonnenoberfla-
che korrelieren als das mit bisherigen Satellitenmessungen in
der Nihe der Erdbahn moglich 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.

Die Sonden umfliegen die Sonne auf langgestreckten Ellipsenbah-
nen in der Ekliptik, wobei die sonnenndchsten Punkte bei 0,31 AE
und 0,29 AE liegen (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 MeBobjekt
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
Universitdt 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 Sonnenaktivitdtsmaximum
(1978 bis 1981) vor.




2. Einleitung

Schon frithe Plasma- und Magnetfeldmessungen des Sonnenwindes
Anfang der sechziger Jahre zeigten relativ groBe Fluktuationen
auf allen beobachteten Zeitskalen. Man erkannte bald, daB diese
Fluktuationen zu einem groBen Teil zuf&dllig in ihrer Erscheinung
und deshalb turbulent sind (die Bezeichnung turbulent wird
hier 1in einem lockeren Sinne benutzt, um offensichtlich unge-
ordnete Bewegungen zu beschreiben). Es wurden jedoch auch gele-
gentlich Beispiele relativ reiner Wellenmoden der magnetohydro-
dynamischen Theorie im interplanetaren Plasma beobachtet.
SchlieBlich wurde entdeckt, daB sich ein groBer Teil der inter-
planetaren Turbulenz als Alfvenische Fluktuationen identifizie-
ren 1lieB, die sich von der Sonne nach auBen hin ausbreiten. Der
Name Alfvenische Fluktuation wurde deshalb gewdhlt, weil diese
Fluktuationen Gemeinsamkeiten mit Alfvenwellen der Theorie zei-
gen. Einen Uberblick iiber bisherige Beobachtungen gibt Kapitel
4.

Das interplanetare Plasma bildet ein ausgezeichnetes Labor fiir
die Untersuchung von hydromagnetischen Wellen und von hydromag-
netischer Turbulenz, ein Thema von fundamentaler Bedeutung fiir
die Grundlagenplasmaphysik wie auch fir die Astrophysik. Auf der
anderen Seite sind offensichtlich viele dynamische Prozesse im
Sonnenwind und in der Sonnenkorona nur unter Beriicksichtigung
hydromagnetischer Wellen und Diskontinuitdten erkldrbar. Beide
Aspekte sollen in dieser Arbeit ©bei der Untersuchung der Alf-

venischen Komponente der interplanetaren hydromagnetischen Fluk-
tuationen Dberilicksichtigt werden. Mit den Helios-MeBdaten werden
generelle Eigenschaften der Alfvenischen Fluktuationen unter-
sucht, wobei folgende Fragen diskutiert werden sollen (Kapitel
5): Wann treten Alfvenische Fluktuationen auf und welche Bezie-
hung besteht zur Stromungsstruktur des Sonnenwindes? Welcher
Periodenbereich wird erfaBt? Wie verhalten sich die Fluktuatio-
nen beil unterschiedlichem Sonnenabstand? Sind die beobachteten
Alfvenischen Fluktuationen mit einem Wellentyp der hydromagneti-
schen Theorie in Einklang zu bringen? Wie ist die spektrale Zu-
sammensetzung Alfvenischer Fluktuationen und welches 1ist die
Abstandsabhdngigkeit der quadratischen Spektren? Wie sind Alf-
venische Fluktuationen polarisiert? Wie groB ist der EnergiefluB
Alfvenischer Fluktuationen im Sonnenwind im Verhdltnis zum Ener-
giefluB des Plasmas?

Mit Hilfe eines einfachen Modells werden die EnergiefluBberech-
nungen in die Sonnenkorona fortgesetzt (Kapitel 6), was Riick-



schliisse Uber mogliche koronale Beschleunigungsmechanismen des
Sonnenwindes durch Alfvenische Fluktuationen erlaubt. Ebenso
werden Spektraldichten des interplanetaren Magnetfeldes in Son-
nenrichtung extrapoliert, um Aufschliisse iiber 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 10~9 Hz bis
470 Hz gezeigt (Kapitel 7).

Der Hauptteil der Untersuchungen beschridnkt 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 Dateniliberdeckung gegeben ist. Wihrend dieses Zeitraumes war
die Sonne wenig aktiv, was zu relativ stabilen Verh&ltnissen 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 Mael = 1 und damit magnetische Feldst&rke = magneti-
sche Induktion. Dabei wird als Feldstirkeeinheit 1p=10 Mpenutzt
(Fanselau, 1960).



3. Die groBrdumige Sonnenwindstruktur sowie charakteristische
Parameter, Zeit- und Lingenskalen im Sonnenwind 1975/1976.

3.1 Die groBrdumige 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-
nenaktivitdt auf ein Minimum. Ein typisches Bild des Sonnenwin-
des wdhrend dieser wenig aktiven Sonne zeigt Abbildung 1. Die
Drehachse der Sonne ist um 7,25 Grad gegen

Abb. 1: Schematische Darstellung der groBrdumigen Magnetfeld-
struktur 1in der Umgebung der Sonne zur Zeit des Sonnen-
fleckenminimums (nach Schwenn/1981/). Ein vom nord-
polaren Koronaloch ausgehender schneller Sonnenwindstrom
ist mit seiner Kompressionszone (dunkle Schicht) in der
linken Bildhdlfte angedeutet.



die Ekliptik geneigt. GroBflidchige Koronaldcher - wie man jetzt
weiB, sind sie die Quellen des schnellen Sonnenwindes (siehe
z.B. Zirker /1977/) - existieren iiber den Polregionen, wobei
Ausldufer 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-
sphdre mit den Feldlinien des interstellaren Magnetfeldes). Nur
in einem &quatornahen Giirtel um die Sonne gibt es noch einige
aktive Gebiete. 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 Koronal&cher
und aktiven Gebiete bestimmen die Form der Trennfliche und die
Zahl der in ihr vorhandenen Falten. Nach Alfven (Ubersichtsarti-
kel: 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.

Die 1975/1976 groBriumig iiber weite Zeitriume konstanten Ver-
hdltnisse sieht man an der Magnetfeldsektorstruktur /Neubauer,
1978/, die im wesentlichen aus zwei Sektoren gebildet wird und
iber 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
"ortsfeste" schnelle Strome. Es zeigt sich, daB das im Bild
jeweils 1linke Stromsystem dem zum Nordpol gehdrigen Koronaloch
zuzuordnen ist, das rechte Stromsystem dem siidlichen Koronaloch.

3.2 Plasmaparameter, charakteristische Ldngen und Zeiten in
schnellen Sonnenwindstrémen 1975/1976

Wie sich spdter zeigen wird , sind schnelle Sonnenwindstrdme 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 wund 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 Sonnenaktivitidt (nach September
1977) verschwinden die an die Existenz koronaler Locher
geknipften schnellen Sonnenwindstrdme in der Ekliptik
fast vollig.



interplanetaren Mediums in Hochgeschwindigkeitsstrdmen in der
Ekliptik bei 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
und 2 in den Jahren 1975/1976 gemessene Werte. Das Sonnenwind-
plasma ist v51lig ionisiert und elektrisch neutral, die Stro-
mungsgeschwindigkeit ist wesentlich grdBer als charakteristische
Geschwindigkeiten hydromagnetischer Wellen (50-150 km/s). Die in
Tabelle 1 zusammengestellten Parameter zeigen groBe zeitliche
Variationen, teilweise bedingt durch Sonnenrotation und Sonnen-
zyklus. Einige Parameter wie die Stromungsgeschwindigkeit fluk-
tuieren auch stark auf Zeitskalen von Stunden und Minuten.

Um alle beobachteten Strukturen nach einer ridumlichen 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 ldngste
Zeitskala mit 100 Stunden genommen wurde, welches im wesentli-
chen die Zeit ist, die eine eingebettete Struktur in einem 400
km/s schnellen Sonnenwind braucht, um von der Sonne bis zum Ab-
stand von 1 AE zu gelangen. Die anderen Zeitskalen wurden mit 1
Stunde und 0,01 Stunden gewdhlt, jeweils um einen (willkiirli-
chen) Faktor 102 kiirzer. Diese drei Zeitskalen trennen vier
Gruppen, genannt Makro-, Meso-, Mikroskala und kinetische Skala.

Ein &dhnliches, aber mehr physikalisch begriindetes Klassifika-
tionsschema schlug Hundhausen /1972/ vor. Die ldngste Zeit- oder
Raumskala geht von einer "Dichteskalenldnge" eines Dichte-Ab-

standsgesetzes n ~ r~2 des Sonnenwindes aus: Ein 400 km/s
schneller Sonnenwind benttigt fiir diese Skalenldnge etwa 50
Stunden. Die mittlere Skala wird durch die Linge definiert, die
eine Schallwelle in einem mit dem Sonnenwind mitgefiihrten Be-
zugssystem in der Zeit durchl&duft, die das Sonnenwindplasma be-
nétigt, wum die zuerst definierte Skalenldnge zuriickzulegen. Da
die Schallgeschwindigkeit etwa bei 0,1 der Sonnenwindgeschwin-
digkeit 1liegt, entspricht dieser Léange eine Zeit von etwa 5
Stunden. Die dritte und kiirzeste Zeitskala definiert Hundhausen
iiber einen mittleren Protonengyroradius von 8x106 cm bei 1 AE.
Ein 400 km/s schneller Sonnenwind iiberstreicht diese Entfernung
in 0,2 Sekunden. Wie schon eine fliichtige Inspektion gemessener
Plasma- und Magnetfeldrichtungsfluktuationen (Kapitel 5) zeigen
wird, haben Alfvenische Fluktuationen offensichtlich einen Peri-
odenbereich von mindestens 81 s (81 s ist die kiirzeste auflds-
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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Bereich, der durch die kiirzeste und mittlere Zeitskala begrenzt
wird.

Fluktuationen von mehreren Stunden entsprechen etwa einer Lin-
genskala L = 0,1 AE. Diese Fluktuationen kdnnen Wellen oder im
Plasmasystem statische Strukturen sein oder auch eine kompli-
zierte Mischung Dbeider. Um diese Sonnenwindfluktuationen zu
analysieren, bendtigt man Ldngen- und Zeitskalen des interplane-
taren Plasmas. Tabelle 2 und 3 enthalten typische Werte dieser
Skalen fiir interplanetares Plasma in schnellen Sonnenwindstr&-
men. Aus Tabelle 2 ist ersichtlich, daB Coulombst&Be auf die
Sonnenwindstrémung nur einen &duBerst geringen EinfluB haben kdn-
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 CoulombstdBen.




4. Kurzer Uberblick iiber Alfvenische Fluktuationen im Sonnen-
wind: Bisherige Messungen und deren Interpretation

In den letzten Jahren sind mehrere Ubersichtsartikel allgemein
iiber hydromagnetische Wellen im Sonnenwind /Hollweg, 1974,
1975a; Vdlk 1975/, iiber hydromagnetische Wellen und Turbulenz im
Sonnenwind /Barnes, 1979a/ und speziell iiber Alfvenwellen und
Alfvenische Fluktuationen im Sonnenwind /Behannon and Burlaga,
1981/ erschienen. Dabei ragt die Arbeit von Barnes insofern her-
aus, als sie sich neben den Beobachtungen ausfithrlich mit der
Theorie hydromagnetischer Fluktuationen befaBt und sich dabei
nicht nur auf die magnetohydrodynamische (MHD-) Theorie be-
schrinkt, sondern hydromagnetische Fluktuationen auch mit der
kinetischen Theorie behandelt, soweit diese bisher entwickelt
wurde. Diese Artikel geben eine fast vollstdndige Zusammenfas-
sung bisheriger Arbeiten Uber 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 eingeblirgert. Wir werden diesen
Namen ubernehmen. 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 groBer
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, dafB
also nur eine vernachlidssigbare 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

b (4.1)



die oftmals als Schliissel zur Identifizierung beobachteter Fluk-
tuationen diente. v und b sind die Geschwindigkeits- und Magnet-
feldvektoren der Fluktuationen und ¢ ist die Massendichte. Das
Minuszeichen gilt dann, wenn das Hintergrundmagnetfeld B mehr
parallel als antiparallel zur Ausbreitungsrichtung zeigt, das
Pluszeichen gilt im umgekehrten Fall.

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

= = by

Y, =% Jitp A (4.2)
mit A = [1 + ;—th ( Pl —P" ) - g— z manq (AYQ)ZIHZ
a

Hierbei sind vy und b, jeweils die Fluktuationsvektoren senk-
recht zum Hintergrundmagnetfeld, B ist der Magnetfeldbetrag, Py
und P, geben den Plasmadruck jeweils senkrecht und parallel zum
Hintergrundmagnetfeld, m4 und nyg geben Masse und Anzahldichte
der Plasmasorte o und AV, gibt die Differenz zwischen Vo der Ge-
schwindigkeit der Sorte «, 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 Aufl&sung zu erlauben; d.h. bei der
Datenauswertung wurde der Plasmadruck als isotrop vorausgesetzt
und AK“ = 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 auBen im Sonnenwind
sich ausbreitende Wellen hinwies. Coleman schluBfolgerte, das
die beobachteten Fluktuationen mit einer {jberlagerung von Alf-
venwellen (Die Bezeichnung Alfvenische Fluktuationen wurde erst
spdter 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 Dbestimmen zu konnen. Coleman /1968/ fand weiterhin, das
die quadratischen Magnetfeldspektren etwa einem Potenzgesetz
folgen mit k"“(k ist die Wellenzahl), wobei o zwischen 1 und 2
liegt.




Unti and Neugebauer /1968/ machten die erste positive Identifi-
kation eines Alfvenwellenzuges. Sie fanden eine Wellenstruktur
mit einer Periode von 10 - 20 Minuten in einem 2-stiindigen Da-
tensatz von Mariner 2 Plasma- und Magnetfelddaten.

Belcher et al. /1969/ und spiter Belcher and Davis /1971/ be-
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, daB
wihrend mehr als 50% der Zeit aperiodische Alfvenwellen groBer
Amplitude die dominierende Erscheinung in der Mikrostruktur des
Sonnenwindes iiber einen Wellenldngenbereich von 103 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 Sonnenwindstromen und an
deren abfallenden Flanken auf. Alfvenische Fluktuationen mit den
gréBten Amplituden traten in Kompressionsgebieten beim Einsetzen
einer schnellen Sonnenwindstromung auf, wobel hier jedoch 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 kénnten diese Fluktuationen magnetoakustische Wellen
und/oder mitgefiihrte im Plasma stationdre 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 £74% pis £-22,

Die Belcher-Davis Arbeit ist insofern ein Schritt vorwidrts 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
moéglicherweise Fluktuationen auf Grund von nichtlinearen Wech-
selwirkungen zwischen beiden. Transversale Druckgleichgewichte
waren im Sonnenwind ebenfalls Ende der sechziger Jahre entdeckt
worden /Siscoe et al., 1968; Burlaga and Ness, 1969/ und treten
im schnellen wie auch im langsamen Sonnenwind auf. Mit Hilfe der
Helios-MeBdaten wurde eine systematische Untersuchung von Barns-
torf /1980/ durchgefihrt.
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Ein weiterer interessanter Punkt der Arbeit von Belcher und
Davis ist die Bestdtigung der schon vorher gemachten Entdeckung,
dag sich Alfvenische Fluktuationen im Plasmasystem nach auBen
hin ausbreiten. Entweder gibt es einen Mechanismus, der nur nach
auBen 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 MSglich-
keit wiirde bedeuten, daB interplanetare Alfvenische Fluktuatio-
nen die Uberbleibsel des Turbulenzfeldes in der HuBeren Sonnen-
korona sind.

Nachfolgende Datenauswertearbeiten bestidtigen im wesentlichen
die Ergebnisse von Belcher und Davis (Daily /1973/ mit Pioneer 6
Daten; Chang and Nishida /1973/ mit Explorer 33 und 35 Daten;
Saka 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 {BY des
Magnetfeldes lagen. Wiren die Fluktuationen ebene Wellen, so
wiren die Richtungen minimaler Varianz senkrecht zu den Ebenen
konstanter 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 /V6lk and Alpers, 1973/ ergeben radial gerichtete
Wellenvektoren Dbei 1AE. Nun ist der Sonnenwind nicht radialsym-
metrisch und Richter /1975/ und Hollweg /1975b/ argumentierten
aus theoretischen Griinden, daB Brechung im inhomogenen schnellen
Plasma, in dem die Fluktuationen auftreten, zu Wellenvektoren k.
fihrt, 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 dhnlichen SchluBfolgerun-
gen.

Sind die pldchen 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 Phasennorma-
len aus, moglich war jedoch ein Konsistenztest fiir eine Ausbrei-
tung parallel zum Magnetfeld oder parallel zur antisolaren Rich-
tung. Von 17 auswertbaren Alfvenischen Fluktuationen waren 5
konsistent mit einer Ausbreitungsrichtung parallel zu {B), 2
waren konsistent mit radialer Ausbreitung und 10 breiteten sich
in andere Richtungen aus. Der Vergleich von Richtungen minimaler
Varianz mit berechneten Phasennormalen erbrachte eine schlechte
Korrelation (Abbildung 3).

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

Die Frage nach dem Verhalten nicht-planarer Alfvenischer Sonnen-
windfluktuationen groBer Amplitude ist ansatzweise von Goldstein
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Abb. 3: Verteilung der Winkel zwischen dem Eigenvektor & : der

Richtung minimaler magnetischer Varianz in der Ebene der
Ekliptik, wund der Phasennormalen ﬁ, die unter der
Annahme einer ebenen Wellenfront aus der Magnetfeld-
phasenmessung bei zwei Raumsonden sowie der Messung der
Sonnenwindgeschwindigkeit berechnet wurde. Der Fehler
bei der Berechnung von n wurde mit maximal 10° abge-
schitzt /Denskat and Burlaga,1977/.



et al. /1974/ behandelt worden. Goldstein et al. haben die Exi-
stenz selbstkonsistenter nicht-planarer Losungen der nichtline-
aren MHD-Gleichungen gezeigt, die konstante Dichte, konstanten
Druck und konstante Magnetfeldstdrke ergeben, aber Fluktuationen
in der Magnetfeldrichtung erlauben.

Hinweise auf magnetoakustische Wellen fanden Sari and Valley
/1976/ bei einer 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 stationdre Strukturen keinen Beitrag zu
den Fluktuationen liefern. Sari und Valley fanden auch wahrend
der radialen Perioden signifikante Fluktuationen in [B|. 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 friilh 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 widhrend des Sonnenfleckenminimums
nach Messungen der Helios-Raumsonden

5.1 Datenbeispiele und Hdufigkeitsverteilungen des Magnetfeldes

Im folgenden werden drei Beispiele von Fluktuationen des inter-
planetaren Plasmas und Magnetfeldes vorgestellt, die nach Durch-
sicht aller Helios-MeBdaten zu Zeiten geringer Sonnenaktivitdt
als charakteristisch fiir die Jjeweiligen Sonnenwindbedingungen
gelten konnen. Abbildung 4 und 5 zeigen Fluktuationen im schnel-
len Sonnenwind Dbei verschiedenen Sonnenabstdnden, Abbildung 6
zeigt Fluktuationen in einem Kompressionsgebiet, in dem schnel-
les Sonnenwindplasma auf langsames Plasma stdB8t. Die Darstellung
wurde so gewihlt, um Alfvenische Fluktuationen moglichst deut-
lich zu zeigen. Die Richtungsfluktuationen des Magnetfeldes b
und der Sonnenwindgeschwindigkeit y wurden iibereinandergezeich-
net und der Skalenfaktor zwischen b und y wurde aus Gleichung
4.1 berechnet. Die Richtungsfluktuationen in Abbildung 4 und 5
sind in hohem 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 Dbeiden Beispielen zeigt das mittlere interplanetare Magnet-
feld von der Sonne weg; sich in antisolare Richtung ausbreitende
Alfvenwellen wirden also in v und b antikorreliert sein. Magnet-
feldstidrke F=|Bl und Protonendichte n zeigen im Gegensatz zur
Magnetfeld- und Sonnenwindgeschwindigkeitsrichtung nur geringe
Fluktuationen.

Im Gegensatz zu diesen Fluktuationen im schnellen Sonnen-
windplasma =zeigt Abbildung 6 Magnetfeld- und Plasmafluktuatio-
nen, die typisch fiir ein "stream interface" sind, also fir 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 Magnetfeldst&drke, die zudem in gewis-
sem MagBe 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-
nenwindgeschwindigkeit und Magnetfeld noch die Fluktuationen in
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Magnetfeldstdirke und Protonendichte augenfdllig korreliert oder
antikorreliert sind.

Die im schnellen Sonnenwindplasma auftretenden und in so
signifikanter Weise korrelierten Richtungsfluktuationen von Mag-
netfeld und Sonnenwindgeschwindigkeit sind von Belcher and Davis
/1971/ in Anlehnung an die transversale Alfvenwelle der Theorie
als Alfvenische Fluktuationen bezeichnet worden. Die Datenbei-
spiele an verschiedenen Raumpunkten (Abbildung 4 und 5) machen
deutlich, dap die Helios-Messungen die Moglichkeit bieten, die
Entwicklung Alfvenischer Fluktuationen zwischen 0,3 und 1 AE zu
untersuchen, da die gezeigten Beispiele durchaus signifikante
Unterschiede in den Fluktuationen aufweisen (z.B. Amplituden,
spektrale Zusammensetzung).

Fiir die in Abbildung 4 und 5 gezeigten Alfvenischen Fluktuatio-
nen sind in Abbildung 7 die Hiufigkeitsverteilungen fir die Mag-
net feldkomponenten und den Magnetfeldbetrag gezeigt. Schon ein
visueller Vergleich mit den zusdtzlich gezeichneten Wahrschein-
lichkeitsdichtefunktionen der (Gaullschen Normalverteilung zeigt
in den meisten Fidllen keine ausreichende ibereinstimmung. Die
Haufigkeitsverteilungen sind zum Teil stark unsymmetrisch, zum
Teil stidrker iberhsht als eine normale Verteilung. Allein die
Hiufigkeitsverteilung fiir die z-Komponente des interplanetaren
Magnetfeldes Dbei r = 0,29 AE scheint einer Normalverteilung zu
entsprechen. Dieses bestdtigt sich mit einem Chi-Quadrat-Pruf-
verfahren, bei dem die Hiufigkeit 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, daB
allein die beobachtete Hiufigkeitsverteilung der z-Komponente
des interplanetaren Magnetfeldes in Abbildung 7b als normalver-
teilt angesehen werden Xkann. Dieses Ergebnis ist charakteri-
stisch fiir die gesamten Daten der Primidrmissionen von Helios 1
und von Helios 2, die eingeteilt in 11 1/2 Stunden-Intervalle
mit dem Chi-Quadrat-Priifverfahren untersucht wurden. Es gab re-
lativ wenige Magnetfeldverteilungen, die als normalverteilt an-
gesehen werden konnten. Diese wenigen Verteilungen traten im
schnellen Sonnenwind auf. Die Stationaritdt der Daten wurde mit-
tels eines "Run"-Testes untersucht. Es zeigte sich, daB inner-
halb von schnellen Plasmastromen die Magnetfelddaten in den mei-
sten Fillen als stationdr gelten kdnnen in Bezug auf Richtung
und Betrag. Dies gilt nicht im langsamen Sonnenwind.
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Diese Ergebnisse stimmen nicht mit einer Untersuchung von Whang
/1977/ iiberein, der fir einige ausgewdhlte Beispiele im ruhigen
Sonnenwind fand, daB die Magnetfeldrichtungsfluktuationen nahezu
Tri-Maxwell-verteilt seien. Whang kam zu diesem SchluB durch
Berechnung von Mittelwert, Varianz und Schiefe. Fiir eine Normal-
verteilung muB die Schiefe Null sein, was Whang etwa als erfillt

ansieht. Die Hiufigkeitsverteilungen fiir die Magnetfeldkompo-
nenten sind in der Arbeit von Whang nur halbseitig als Betrage
gezeigt. Das Auftragen allein der Betrdge der Abweichungen vom

Mittelwert verhindert allerdings das Auffinden einseitig abge-
schnittener Verteilungsfunktionen wie in Abbildung 7a und 7b.

Bei Durchsicht aller verfiigbaren Daten zeigt sich, daB in
schnellen Plasmastrodmen die Magnetfeldverteilungen von einer
oder zwei Komponenten immer einseitig abgeschnitten auftreten.
Dieses ist offensichtlich ein Grund, warum die Magnetfelddaten
nicht normalverteilt sind. Ein weiterer 1liegt darin, daB auch
innerhalb von Alfvenischen Fluktuationen Tangentialdiskontinui-
titen auftreten kodnnen /Denskat and Burlaga, 1977/. Diese fiihren
dann zu Spriingen im Magnetfeld. Speziell bei entsprechend grofien
Spriingen und kleiner Hdufigkeit von Tangentialdiskontinuit&dten
wiirde dieses =zu einer Abweichung von der Normalverteilung der
Magnetfelddaten fiihren. Der EinfluB von Tangentialdiskontinuita-
ten wird im Kapitel 5.5 ausfithrlich diskutiert.

|
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Abb. 8: Schematische zweidimensionale Darstellung von Magnet-
feldrichtungsfluktuationen bei konstantem Magnetfeld-
betrag. Der Magnetfeldbetrag ist durch den Radius des
Kreises gegeben, die Richtungsfluktuationen sind durch
Drehung des Vektors in der x - y - Ebene moglich. Das
mittlere Magnetfeld (g} wihrend des Beobachtungszeit-
raumes liege in -x - Richtung.



Der Grund fir die systematische Abweichung der Magnetfeldhdufig-
keitsverteilungen von einer Normalverteilung infolge eines ein-
seitigen Abschneidens 148t sich mit den Eigenschaften einer
transversalen Alfvenwelle finden. Eine transversale Alfvenwelle
zeigt keine Magnetfeldbetragsfluktuationen. Wie Abbildung 4, 5
und 7 zeigen, sind Betragsfluktuationen in der Tat wesentlich
kleiner als Richtungsfluktuationen. In Abbildung 8 sind die Ver-
hdltnisse fiir Richtungsfluktuationen des Magnetfeldes bei kon-
stantem Betrag skizziert. Da das mittlere Feld in -x-Richtung
liegt, fiihren Fluktuationen der Feldrichtung, die in jeder Rich-
tung 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
Fall 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 muB zu einen Abschneiden der Vertei-
lung fir die x-Komponente in -x-Richtung und der y-Komponente in
+y-Richtung fiihren. 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-
keitsverteilungen 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.

1

i X
a) r= 097 AU b) r=0.29 AU

Abb. 9: Hdufigkeitsverteilung 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 schnellen
Sonnenwindplasma die Hiufigkeitsverteilungen der interplanetaren
Magnetfeldrichtung in der Ekliptik.

5.2 Alfvenische Fluktuationen und die Stromungsstruktur
des Sonnenwindes

Zur globalen Untersuchung des Auftretens von Alfvenischen Fluk-
tuationen berechnen wir die Korrelation zwischen Magnetfeldfluk-
tuationen P und Sonnenwindgeschwindigkeitsfluktuationen v. Flir
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 groBer als[O,6|fUr 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
wihrend mehr als 75% der Beobachtungszeitrdume vorhanden sind.
Sie treten dabei nicht willkiirlich verteilt auf, sondern be-
schrinken sich wesentlich auf die schnellen Sonnenwindstrome.
Teilt man die schnellen Sonnenwindstrome moch in Bereiche an-
steigender Geschwindigkeit, relativ konstanter Geschwindigkeit
und absinkender Geschwindigkeit auf, so zeigen die beiden letz-
teren keine auffdlligen 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 modglich, so daB auch starke Anteile magneto-
akustischer Wellen beobachtet werden konnen, die sonst im Son-
nenwind stark gedampft 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 v in schnellen Sonnenwindstrdmen bei etwa \O,9l. Die Wahl
von |0,6| als Grenze fiir korrelierte Fluktuationen erklirt sich
aus frilheren Untersuchungen {ber Alfvenische Fluktuationen
/Burlaga and Turner, 1976; Denskat and Burlaga, 1977/, wo nicht
so gute Korrelationen gefunden wurden. Das liegt hauptsichlich
an der Qualitdt 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 IO,27I eine signifikant von Null verschiedene Korrela-
tion bei 1% Irrtumswahrscheinlichkeit, wobei die hier gefundene
Korrelation sehr viel hdher 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 fur
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 Zeitrdume mit Alfvenischen
Fluktuationen mit 300 Sekunden-Mittelwerten von Plasma und Mag-
netfeld, so erhdhen 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 mogli-
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 Db, 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 Sonnenwindstrdmen auBerhalb des EinfluBbereiches der Kom-
pressionszonen nach auBen im Sonnenwindplasma ausbreiten. Wenn
man nicht einen Erzeugungsmechanismus findet, der im strdmenden
Sonnenwind bis 0,29 AE Alfvenische Fluktuationen mit ausschlieB-
lich einer Ausbreitungsrichtung in antisolarer Richtung bildet,
so 1ldaBt 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



stromenden Sonnenwind (Alfvenmachzahl etwa 5 - 10) riickwirts am
Raumfahrzeug vorbeigefiihrt und miiBten so beobachtet werden.

Alfvenische Fluktuationen sind also wesentlich Richtungs fluktua-
tionen in Magnetfeld und Sonnenwindgeschwindigkeit mit groBer

Amplitude, die immer in Verbindung mit schnellen Sonnenwind-
stromen auftreten, zumindest zu Zeiten einer wenig aktiven Sonne
in einem ‘“ruhigen" Sonnenwind. Im langsamen Sonnenwindplasma

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 Dbestimmt. So folgen innerhalb von 0,5 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 fiir stirkere
nicht-Alfvenische Wellenerzeugung in Kompressionsgebieten vor
Hochgeschwindigkeitsstromungen. Abbildung 11 zeigt starke Dich-
tefluktuationen bei mehreren Einsdtzen von Hochgeschwindigkeits-
stromen.

5.3 Radiale Abhdngigkeit der Fluktuationsamplituden

Wie schon in Abbildung 2 zu sehen war, blieben Hochgeschwindig-
keitsstrome wdhrend 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 beider Raumsonden
nicht wesentlich &nderte /Neubauer, 1978; Behannon et &l ,
1981/. Diese Bedingungen erleichtern die Untersuchung rdumlicher
Abhidngigkeiten 1im Sonnenwind. Trotzdem miissen bei der Untersu-
chung von radialen Abhdngigkeiten mit einer Raumsonde iiber einen
groBeren Zeitraum die Annahmen gemacht werden, daB wirkliche
zeitliche ZAnderungen einen kleineren Effekt verursachen als eine
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Abb. 12: Haufigkeitsverteilungen normierter Standardabweichungen
von Magnetfeldrichtungsfluktuationen 53 und Magnet-
feldstdrkefluktuationen © Dberechnet fiir einstiindige
Zeitintervalle und normiert mit der mittleren Magnet-
feldstdrke < F). Die Hiufigkeitsverteilungen wurden
jeweils fiir eine Sonnenrotation fiir 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, filir Helios 1 sind es die ersten 27 Tage nach dem
Start bzw. Jeweils etwa 20 Tage vor und 20 Tage nach
dem ersten Periheldurchgang.



inderung mit dem Abstand und daB jede Breitenabhidngigkeit infol-
ge der Inklination des Sonneniquators relativ zur radialen Ab-
hdngigkeit vernachldssigt werden kann. Bei einigen beobachteten
Abstandsabhingigkeiten werden wir diese Punkte noch ausfithrlich
diskutieren.

Zur Untersuchung der Plasma- und Magnetfeldfluktuationsamplitu-
den Dbei verschiedenen Abstédnden von der Sonne berechnen wir je-
weils fiir einstiindige Intervalle die Standardabweichungen GB,Ep
und 6m , wobei 6g die Standardweichung der Magnetfeldvektof?luk-
tuationen mit Beitrdgen von Feldstdrke- und Feldrichtungsfluk-
tuationen ist. B wird aus den einzelnen Standardabweichungen
nach Op =\ 6 +Ga2 + 6.2 berechnet, womit eine vom Koordina-
tensystem unabhdngige Groge fiir die Interpretation von Komponen-
tenmessungen vorliegt. Fir die ersten 110 Tage jeder Heliosmis-
sion wurde diese Standardabweichung berechnet. Aus der Analyse
herausgenommen wurden Bereiche um Sektorgrenzen und StoBwellen.
Mit ansteigender Magnetfeldstarke F und ansteigender Dichte n
steigen ebenso die Standardabweichungen O3, ©g und Om an. Im
Fall von Helios 1 hat die Magnetfeldstérie eine radiale Ab-
hiangigkeit -~ r W6 /Musmann et al., 1977/. Um Fluktuationen an
verschiedenen Raumpunkten vergleichen zu kdnnen, normieren wir
die oben gegebenen Standardabweichungen mit entsprechenden ein-
stiindigen Mittelwerten der Magnetfeldstdrke 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 Standardabweichungen
von Protonendichtefluktuationen. Die Zeitintervalle
sind dieselben wie in Abbildung 12.




Abbildung 13 zeigt die entsprechenden normierten Standardabwei-
chungen fiir die Dichte wdhrend derselben Zeitr&dume. Fiir die Mag-
netfeldvektorfluktuationen sind wenig systematische Unterschie-
de mit dem Abstand zu finden. Die H&dufigkeitsverteilungen
liberdecken denselben Bereich 63/{F)> von 0 bis 0,9. Die Maxima
der Verteilungen am Perihel und Aphel fallen bei Helios 1 und
Helios 2 nicht zusammen. Helios 1 beobachtete die hiufigste re-
lative Amplitude ©g/{F> zwischen 0,4 und 0,55 beim Aphel, Helios
2 beim Perihel. -

Im Gegensatz dazu zeigen normierte Magnetfeldstidrkefluktuationen
eine systematische Abhidngigkeit vom Sonnenabstand. Die Vertei-
lungen G /{F) sind am Aphel breiter als am Perihel, es kommen
also relativ hohere Amplituden vor. Das deutet auf eine lokale
Erzeugung von Feldstarkefluktuationen 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, dag 6ﬁﬁ(n} sich
mit wachsendem Sonnenabstand dndert. Bei einer Untersuchung des
durch Elektronendichtefluktuationen modifizierten Radiosignals
von Viking-Raumsonden fand Callahan /1981/, da8 6;/<n) mit zu-
nehmendem Sonnenabstand wéadchst.

Berechnet man Gé/(F) und G&ﬁ(F) wiahrend einer Sonnenrotation nur
fir Alfvenische Fluktuationen, so &ndern sich die Hiufigkeits-
verteilungen fir Gg/<F> nur minimal. Bei den Hdufigkeitsvertei-
lungen bg /KF) fehlen einige hohe Amplituden, die Tendenz bleibt
jedoch dieselbe: Die Verteilungen werden mit zunehmendem Sonnen-
abstand breiter, d.h. die relativen Amplituden werden grdBer.

Welche Erklarung gibt es fiir die Beobachtung, daB die Amplituden
der Magnetfeldrichtungsfluktuationen relativ zur mittleren Mag-
netfeldstdrke 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 Feldstidrke 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 Damp-
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fungsmechanismen flir nichtlineare transversale Alfvenische Wel-
len. Keiner der vorgeschlagenen Mechanismen scheint jedoch fir
die 1im Sonnenwind beobachteten Alfvenischen Fluktuationen an-
wendbar zu sein.

Eine andere Moglichkeit besteht darin, daB die Magnetfeldampli-
tuden von Alfvenischen Fluktuationen und die Magnetfeldstirke
etwa dem gleichen Abstandsgesetz folgen. Eine oft benutzte Me-
thode, um Fluktuationen in einem sich rdumlich &dndernden Hinter-
grund zu beschreiben, ist die Eikonal- oder WKB-Niherung. Anwen-
dungen fiir die MHD finden sich bei Bazer and Hurley /1963/ und
im Zusammenhang mit dem Sonnenwind wurde diese Theorie zuerst
von Parker /1965/ diskutiert. Barnes /1979a/ zeigt, daB fiir Alf-
venwellen kleiner Amplitude in einem radialsymmetrischen Sonnen-
wind fiir das Magnetfeldamplitudenquadrat der Welle |bl2 ~ r-3
gilt, wobei ein Anisotropieterm vernachldssigt wurde. Da das
interplanetare Magnetfeld nach Helios 1 Beobachtungen eine Be-
ziehung F ~ r~% zeigt /Musmann et al., 1977/, sind die Ab-
standsabhidngigkeiten von |bl 2 und F2 etwa gleich. Unter Berlick-
sichtigung der breiten Hiufigkeitsverteilungen fiir 6g/KPist nicht
zu entscheiden, ob die Ausbreitung Alfvenischer Fluktuationen
zwischen 0,29 AE und 1 AE ungeddmpft verlduft oder nicht. Wei-
terhin gilt das Abstandsverhalten |bl2 ~ r—3 nur fiir kleine Am-
plituden 1in der WKB-Ndherung. Inwieweit die WKB-Ndherung iiber-
haupt filir 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 1in Mariner 4 und 5 Daten im Bereich zwischen 0,7 und
1,6 AE. Sie fanden |pbl2 ~ r=37%03 fiir Mariner 4 und bl 2 ~
r-33:03 flir Mariner 5 und deuteten diese Abstandsvariation als
konsistent mit Alfvenischen Fluktuationen, die sich im Sonnen-
wind mit wenig oder gar keiner 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 £01% | pehannon /1976/ fand mit Mariner 10 Daten zwischen
0,46 AE und 1 AE einen leichten Abfall von &g /{F) mit wachsendem
Sonnenabstand. Dieses Ergebnis verglich Behannon /1978/ mit den
Ergebnissen von Mariner 4 und Pioneer 10 und fand, daB UB/<F) zu
gewissen Zeiten mit wachsendem Sonnenabstand leicht anstieg und
zu anderen Zeiten leicht abfiel. Daraus 1ldBt sich schlieBen, daB
die geringen Unterschiede fiir &g /{F) bei Helios 1 und bei Helios
2 durch zeitliche vVariationen erklirt werden konnen. Anfang 1975
stieg 6g /{F) mit wachsendem Sonnenabstand im Mittel leicht an.




1fang 1976 hingegen fiel 63 /{FY mit zunehmendem Sonnenabstand
>icht ab. -

>leman et al. /1969/ entdeckten in ihrer Untersuchung von
ariner 4 Daten zwischen 1 und 1,5 AE, daB die Feldstdrkefluk-
1ationen, wenngleich klein, mit zunehmendem Sonnenabstand weni-
>r stark abfallen als Fluktuationen in den Vektorkomponenten.
leses wird durch die Helios-Messungen innerhalb von 1 AE be-
-dtigt. Coleman et al. interpretieren das relative Anwachsen
>r kompressiven Fluktuationen als Hinweis, daB wenigstens ein
211l der gemessenen Fluktuationen durch dynamische Prozesse im
onnenwind selbst erzeugt worden sein muB. Barnes /1979%a/ ver-
itet, dieser Effekt konne ein Schliissel zum Verstdndnis inter-
lanetarer Turbulenz sein. )

irnes /1979a/ diskutiert eine Reihe von Mechanismen, wie mag-
>toakustische Wellen im Sonnenwind bei der nichtlinearen D&mp-
iIng von Alfvenwellen erzeugt werden konnten. Er kommt zu dem
hluB, daB die vorgeschlagenen Theorien, die zum Teil mit der
ID-Theorie filir stoBdominierte Plasmen entwickelt wurden, nicht
rekt fiir Verhdltnisse im Sonnenwind angewendet werden ko&nnen.
) spaltet nach der MHD-Theorie eine parallel zum Feld laufende
rkular polarisierte Alfvenwelle auf Grund der nichtlinearen
rfallsinstabilitdt in eine Schallwelle und eine in entgegen-
setzter Richtung laufende Alfvenwelle auf /Chin and Wentzel,
)72; Sagdeev and Galeev, 1969, S. 8ff/. Ob allerdings MHD-Theo-
en von nichtlinearem Wellenzerfall direkt auf stoBfreie Plas-
n angewendet werden konnen, ist zweifelhaft. Die Schallwelle,
e 1im stoBfreien Plasma linear gedampft wird und im stoBdomi-
erten Plasma ungedampft ist, spielt in der Theorie eine zen-
-ale Rolle /Cohen and Dewar, 1974; Lee and Volk, 1973/.

4 Periodenbereich Alfvenischer Fluktuationen

s Auftreten Alfvenischer Fluktuationen wurde im Kapitel 5.2
rch die Berechnung der Korrelation zwischen den Richtungsfluk-
ationen im Magnetfeld und in der Sonnenwindgeschwindigkeit
stgestellt. Diese Korrelation wurde fiir einstiindige Intervalle
rchgefiihrt. Nun zeigen die Datenbeispiele in Abbildung 4 und

daB eine Korrelation mdglicherweise auch fiir weit l&dngere
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Quadratische Spektren einer Vektorkomponente (MF - Ko-
ordinaten) des interplanetaren Magnetfeldes und der
Sonnenwindgeschwindigkeit sowie Kohdrenz und Phase
zwischen By und Vx. Die Daten wurden beim ersten
Periheldurchgang von Helios 2 zwischen 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 jeweils
aus zwel Teilen zusammengesetzt, die aus Datensitzen
verschiedener Mittelungslingen berechnet wurden. Bei
tiefen Frequenzen wurden die Spektren aus 1000 Sekun-
den - Mittelwerten von Magnetfeld- und Plasmadaten
berechnet, bei hohen Frequenzen aus 40,5 Sekunden -
Mittelwerten des Magnetfeldes und hochaufldsenden
Plasmadaten mit einem Datensatz alle 40,5 Sekunden. Bei
den hohen Frequenzen wurde nur ein representativer
Datensatz bei 0.29 AE verwendet. Zur Berechnung der
Spektren und deren Signifikanz siehe Anhang C.
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erioden besteht. Die mogliche maximale Periode Alfvenischer
luktuationen wird durch die Dauer einer Hochgeschwindigkeits-
tromung begrenzt, die minimale Periode liegt aus plasmaphysi-
alischen Griinden bei der Protonengyrofrequenz. Durch Auswahl
iner mdglichst lange dauernden Hochgeschwindigkeitsstrdmung
d8t sich der zu untersuchende Periodenbereich méglichst gro8
alten. Widhrend des ersten Periheldurchganges von Helios 2 trat
ine solche 1lang andauernde Hochgeschwindigkeitsstromung auf,
ie auch in Abbildung 11 zu sehen ist. Die lange Dauer der Hoch-
eschwindigkeitsstromung liegt daran, daB die Heliosraumsonden
hre Umlaufbahnen um die Sonne in deren Drehrichtung durchlau-
en. Wie Abbildung 11 zeigt, liegen relativ homogene Verhdltnis-
e in bezug auf die Alfvenische Fluktuationsaktivitdt im Verlauf
ieser Hochgeschwindigkeitsstrdmung vor. Die Fluktuationsampli-
uden in Betrag und Richtung bleiben relativ gleich groB, und
ie Korrelationskoeffizienten bleiben filir mehr als zehn Tage
och.

er Periodenbereich Alfvenischer Fluktuationen 148t sich mit der
ethode der statistischen Frequenzanalyse bestimmen, wobei neben
en Spektraldichten auch die Kohdrenz und Phase zwischen B und V
erechnet werden. Die Methode zur Berechnung von quadrazischeﬁ
pektren und von Kreuzspektren wird im Anhang C ausfiihrlich be-
chrieben.

bbildung 14 zeigt die Spektraldichten von B, und Vy sowie die
ohdrenz und Phase zwischen Bx und Vx. Die Spektren der x-Kom-
onenten von B und V (die Ergebnisse der beiden anderen Vektor-
omponenten sind sehr dhnlich) sind reprédsentativ filir Spektren
n Hochgeschwindigkeitsstromen am Perihel im "ruhigen" Sonnen-
ind. Die Kohdrenz und Phase zwischen Bx und Vx zeigen eine fast
erfekte Antikorrelation iiber einen breiten Frequenzbereich. Da
as Magnetfeld =zu dieser Zeit von der Sonne weggerichtet war,
st die Antikorrelation konsistent mit sich im Plasma nach auBen
usbreitenden Alfvenischen Fluktuationen. Bei Frequenzen unter-
alb von 2x10”5Hz ist die Kohdrenz zwischen B und V gering.
ie Fluktuationen sind demzufolge nicht Alfvenisch. Sie werden
ffensichtlich durch groBskalige dynamische Prozesse hervorgeru-

en .
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b. 15: Quadratische Spektren des Magnetfeldbetrages und der
Protonendichte fiir denselben Zeitraum wie in Abbildung
14.



Abbildung 15 zeigt, daB gerade im tiefen Frequenzbereich unter-
halb von 2 - 3x10™% Hz die Spektraldichten der Magnetfeldstirke
und der Protonendichte im Gegensatz zu den Spektraldichten der
Vektorkomponenten von B und V stark ansteigen. Wir betrachten
deshalb filir die weitere Analyse 2,4x10”5 Hz als untere Frequenz-
grenze flir Alfvenische Fluktuationen. Das entspricht einer
Periode von etwa 11 1/2 Stunden. Aus datentechnischen Griinden
liegt die obere Frequenzgrenze filir diese Periodenuntersuchung
bei 1,2x10~2 Hz, was durch die hochstmdgliche Abtastrate des
Plasmaexperimentes mit einem Datensatz alle 40,5 Sekunden be-
dingt ist. Diese Frequenz ist weit unterhalb der Protonengyro-
frequenz (wdhrend dieses Zeitraumes etwa 0,6 Hz), der oberen
Frequenzgrenze aus plasmaphysikalischen Griinden. Deshalb kdnnte
der Frequenzbereich bis zu 1,2x10-2 Hz Alfvenische Fluktuationen
enthalten. Die absinkende Kohdrenz oberhalb von 3x10-3 Hz muB
wenigstens zum Teil durch die Art der Daten verursacht worden
sein, die zur Berechnung der Spektren Dbenutzt wurden. Wie im
Anhang B ausgefihrt wird, handelt es sich bei den verwendeten
Magnetfelddaten um 40,5 Sekunden-Mittelwerte, die aus je 162
Vektormessungen berechnet wurden. Mit dem Plasmaexperiment wird
ein Datensatz alle 40,5 Sekunden gewonnen, der jedoch nicht not-
wendigerweise Mittelwerten iliber diesen Zeitraum entspricht. Im
allgemeinen wird ein so berechneter Datensatz vom wahren Mittel-
wert abweichen. Werden nun zwei derartig verschieden gemessene
und berechnete GridBen wie Magnetfeld- und Sonnenwindgeschwindig-
keitsvektor korreliert, so werden Fehler bei hohen Frequenzen
auftreten, wdhrend tiefere Frequenzen unbeeinfluBt bleiben. Des-
halb nehmen wir an, daB die Kohdrenz zwischen B und V oberhalb
von 3x10-2 Hz wenigstens teilweise auf Grund der verwendeten
Daten absinkt. Dieses filhrt auch zu einem etwas verkleinerten
Korrelationskoeffizienten zwischen b 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 von
By. Ebenso ist der Spektraldichteverlauf von n in Abbildung 15
im oberen Frequenzbereich sehr flach, was auch mit einem zusdtz-
lich durch die Datenauswertung erzeugten Rauschen in diesem Fre-
quenzbereich erkldrbar ist. Weiterhin ist eine mit der Frequenz
zunehmende kompressive Fluktuationsaktivitdt oberhalb von etwa
3x10~2 Hz moglich. Dieses wirde ebenfalls zu einer reduzierten
Kohdrenz zwischen B und V im oberen Frequenzbereich fithren. In
diese Richtung weist der flachere Verlauf der Spektraldichte von
F als der von By bei hSheren Frequenzen.

Diese Kohdrenzuntersuchungen zwischen V und B wurden fir alle
Daten in Hochgeschwindigkeitsstromen wiahrend der Primdrmissionen
beider Raumsonden durchgefiihrt. Bei allen Sonnenabstdnden zeig-



en sich etwa die gleichen Ergebnisse, sofern das Plasma nicht
urch grofBskalige dynamische Prozesse gestdrt war: Eine hohe
ohdrenz iiber einen weiten Frequenzbereich, ein Absinken der
ohdrenz bei hbheren Frequenzen und eine untere Frequenzgrenze
ir hohe Kohdrenz etwa Dbei 2x10 > Hz. Es findet sich keine
ystematische Variation mit dem Abstand. Das mag beziiglich der
nteren Frequenzgrenze uberraschen, weil die gemessenen Frequen-
en stark Dopplerverschoben sein koénnen und die Dopplerver-
chiebung in Perihel- bzw. Aphelndhe unterschiedlich stark ist.
ittlere Alfvenmachzahlen Mp = V/YA (V4 ist die Alfvengeschwin-
igkeit) am Aphel sind etwa 8 - 9 und in Perihelnihe 4 - 5. Die
opplerverschiebung wird durch den Faktor cos({g,y)V/VA bestimmt
kK ist der Wellenzahlvektor). Nehmen wir fiir k eine antisolare
ichtung parallel zum mittleren Magnetfeld an, das bei 0,3 AE
twa radial liegt und bei 1AE in Richtung der Rasensprengerspi-
ale etwa 459 von der Radialrichtung abweicht, so erhalten wir
n  Aphel und am Perihel eine etwa um die Hilfte geidnderte Fre-
lenzverschiebung auf Grund des Dopplereffektes. Moglicherweise
bt es Unterschiede beziiglich der unteren Frequenzgrenze im
23system, oberhalb derer die Kohdrenz zwischen V und B hoch
st. Diese Unterschiede wiirden jedoch bei den berechneten Kohi-
enzen deshalb nicht zu sehen sein, weil die Frequenzaufldsung
>i tiefen Frequenzen schlecht ist.

1sammenfassend folgern wir, daB Alfvenische Fluktuationen im
“hnellen Sonnenwindplasma im Frequenzbereich (im MeBsystem der
wumsonden) zwischen 2 - 3x10”° Hz und wenigstens 10-2 Hz auf-
‘eten. Da wir iiber die wahre Richtung von k keine Informationen
ben, ist auch eine Aussage iiber den wirklichen Frequenzbereich
1 Plasmaruhsystem schwer moglich. Da sich jedoch Alfvenische
uktuationen immer in antisolarer Richtung ausbreiten, miissen
e gemessenen Frequenzen allgemein hcher sein als die Frequen-
n  im Plasmaruhsystem. Fiir die weiteren Untersuchungen Alfve-
scher Fluktuationen nehmen wir als Frequenzgrenzen 2,4x1075 Hz
d 1,2x10~2 Hz an.

ch der Bestimmung des Periodenbereiches Alfvenischer Fluktua-
onen kommen wir auf die Frage, wie weit die Eigenschaften Alf-
nischer Fluktuationen mit denen der transversalen Alfvenwellen
r Theorie iibereinstimmen. Die Korrelation zwischen v und b ist
tiirlich nicht ausreichend, um die Fluktuation eindeutig zu
lentifizieren. Mit den MeBdaten einer Raumsonde ist auch nicht
chweisbar, ob sich die Fluktuationen als transversale Alfven-
lle ausbreiten. Ein Schritt hin zur Kldrung ist die Priifung,
) Gleichung 4.2 beim Durchgang Alfvenischer Fluktuationen er-
11t ist. Dies taten auch Burlaga and Turner /1976/, ohne je-
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doch Informationen iiber Druckanisotropien zu besitzen und mach-
ten deshalb die Annahme einer einheitlichen Plasmageschwindig-
keit und isotropen Druckes. Sie fanden die Beziehung 4.1 zum
Teil erfiillt, zum Teil fanden sie Abweichungen um mehr als einen
Faktor 2 und deuteten dieses Ergebnis als konsistent mit dem
Auftreten von Alfvenwellen, wobei die teilweise starken Abwei-
chungen auf Druckanisotropien zurlickgefiihrt wurden. Ohne Kennt-
nis - aller Parameter in Gleichung 4.2 ist offensichtlich eine
Nachpriifung nicht besonders sinnvoll. Inzwischen sind mit den
Helios-Raumsonden gemessene dreidimensionale Geschwindigkeits-
verteilungsfunktionen von Protonen und Alphateilchen und davon
abgeleitete Plasmaparameter verdffentlicht worden /Marsch et
al., 1982a, b/, so daB fiir ausgewahlte Zeiten auch Mittelwerte
fiir anisotrope Druckverteilung und Differenzgeschwindigkeiten
der Sorten zur mittleren Geschwindigkeit des Plasmas bekannt
sind. Da Gleichung 4.2 frequenzabhidngig unterschiedlich erfiillt
sein kann, priifen wir diese mit den berechneten Spektraldichten
von B und V nach, indem wir fiir jede Komponente eine GroSe R, (i
= x,y,z) einfilhren, die fiir transversale Alfvenwellen den Wert 1
haben muB.

Gy, (f)4TUCP)
Gg, (f) A

mt A=[1+42 (P -P) - 47 5 mang (BVq)?
a

R (f) =

1/2

wobei G(f) die jeweilige Spektraldichte ist.

Abbildung 16 zeigt den Verlauf von RX(f) (A wird zunidchst gleich
1 gesetzt) fiir die Fluktuationen, deren Spektren in Abbildung 14
und 15 gezeigt sind. In einem Frequenzbereich von etwa 2X107° Hz
bis 3x%10-2 Hz fluktuiert Ry um den Wert 1, unterhalb von 2%x107%
Hz sinkt Ry ab, oberhalb von 3x10%2 Hz steigt Ry mit wachsender
Frequenz stark an. Ahnliche Ergebnisse zeigen die beiden ibrigen
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 unvollstdndig und nicht
fiir den gesamten Zeitraum zu erhalten. A kann deshalb nur abge-
schidtzt werden. Betrachten wir nur Protonen als einzige Einfluf
nehmende Ionensorte, so sind relativ vollstdndige Daten vorhan-
den. T?“ /'1‘1;_L ist etwa 0,8 bei einer Temperatur Tpu von 6x10°% K
und Tey /TeL etwa 1,5 bei einer Temperatur Tey von 2x105 K. Das
fiihrt mit den bekannten Werten von Dichte und Magnetfeldstarke
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Nach Gleichung 5.1 berechnetes Verhdltnis Ry s dem

Quotienten aus den Spektraldichten von Vx und By mul-
tipliziert mit 4W< . A2 wurde gleich 1 gesetzt. Die
verwendeten Spektren sind die in Abb. 14 gezeigten.
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zu einem Wert A & 1,07. Nimmt man als zweite Ionensorte Alpha-
teilchen Thinzu, wobei sich die Alphateilchen mit etwa der Alf-
vengeschwindigkeit schneller als die Protonen bewegen, so liegt
A zwischen 0,96 und 1. Je nachdem, ob nur Protonen oder Protonen
plus Alphateilchen beriicksichtigt werden, verringert sich der
Wert flr R, um etwa 1l0%oder er erhoht sich um 15%. Die Frage, ob
nur Protonen oder zusdtzlich auch Alphateilchen als flir die Aus-
breitung von Alfvenischen Fluktuationen relevante Ionensorte
beriicksichtigt werden miissen, ist nicht willkiirlich zu entschei-
den. Die dreidimensionalen Plasmamessungen von Alphateilchen und
Protonen zeigen /Marsch, 1982 b/, daB oftmals nur die Protonen
die bei Alfvenischen Fluktuationen erwarteten Richtungsvaria-
tionen in der Geschwindigkeit zeigen, die Alphateilchen hingegen
zeigen in diesen Fdllen keine mit dem Magnetfeld korrelierten
Richtungsfluktuationen der Geschwindigkeit. Da in Hochgeschwin-
digkeitstrdmen die Alphateilchen etwa mit der Alfvengeschwindig-
keit vor den Protonen laufen, entsteht der Eindruck, als wiirden
die Alphateilchen auf den Alfvenischen Fluktuationen "surfen".
Es 1ist jedoch noch nicht systematisch untersucht worden, wann
und wie oft die Alphateilchen dises Verhalten zeigen /Marsch,
persdnliche Mitteilung, 1981/. Deshalb werden beide Mdglichkei-
ten Dberiicksichtigt . Da die Grofe R; im wesentlichen aus dem
Quotienten von Spektraldichten berechnet wird, ist keine ein-
fache Angabe von Fehlergrenzen moglich. Die Berechnung von R}
flir andere Zeitintervalle mit Alfvenischen Fluktuationen gibt
vom Verlauf her immer die gleichen Ergebnisse, wenn auch die
Kurve insgesamt verschoben ist, weil auch A andere Werte hat.
Fuir die Zeitrdume, in denen dreidimensionale Plasmadaten aus
der Literatur zur Verfiigung stehen, zeigt sich, daB R{ in einem
Frequenzbereich zwischen 2,4x10"° hz wund 2 - 3x10°° Hz etwa
zwischen 0,85 und 1,15 liegt wdhrend bei tieferen und hdheren
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, bei
hohen Frequenzen liegt der Grund wenigstens zum Teil an den ver-
wendeten Daten.

5.5 Diskontinuitdten in schnellen Sonnenwindstromen

Schon die ersten interplanetaren Messungen mit Raumsonden zeig-
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:n abrupte Anderungen in Magnetfeld und Plasmadaten.Um diese
iskontinuitdten zu definieren, sind eine Anzahl von Kriterien
snutzt worden. Ein Uberblick iiber die benutzten Kriterien wurde
on Burlaga /1972/ und Siscoe /1974/ gegeben. Verschiedene Au-
ren berichten von Diskontinuitdtsraten von mehreren Ereignis-
>n pro Stunde bis zu einem in zwei Tagen, was zum Teil an der
>weiligen Definition einer Diskontinuitdt liegt /Belcher, 1975;
2lcher and Solodyna, 1975; Burlaga and Ness, 1969; Martin et
L., 1973; Siscoe et al., 1968; Smith, 1973 a,b; Turner and
iscoe, 1971/. Man erwartet, daB sich diese Diskontinuititen als
sdromagnetische Fluktuationen identifizieren lassen (sich aus-
ceitende oder stationdre), deren charakteristische Lingen auf
leine Werte geschrumpft sind. AuBer der Kontaktdiskontinuitit,
ie im stoBfreien Plasma schnell ausgeldscht wird /Barnes,
3790/, sind alle Arten von MHD-Diskontinuit&ten (eventuell durch
ruckanisotropien modifiziert) erlaubt und wurden auch im Son-
:nwind beobachtet /Siscoe, 1974/. Die am hdufigsten auftreten-
:n Diskontinuitdten sind entweder Tangentialdiskontinuit&dten
fangentiale Druckgleichgewichte mit "Null" - Dicke) oder Rota-
lonsdiskontinuitdten (transversale Alfvenwellen mit "Null" -
Lcke). Dabei ist "Null" - Dicke natiirlich nur idealisiert zu
chen. Barnstorf /1980/ zeigte mit hochaufgeldsten Magnetfeld-
iten die kontinuierliche Vektordrehung in einer Richtungsdis-
ontinuitdt. Es herrscht allgemeine Ubereinstimmung, daB beide
ten von Diskontinuitdten auftreten, aber unterschiedliche An-
.chten bestehen iiber deren relative Auftretenshdufigkeit. Rota-
.onsdiskontinuitdten breiten sich wie andere Alfvenische Fluk-
lationen auch im Plasmasystem nach auBen aus. Wir werden sie
1s diesem Grunde nicht als besondere Klasse betrachten. Insbe-
ndere deshalb nicht, weil ein hohes MaB von Willkiirlichkeit in
wrer Auswahl und damit ihrer Abgrenzung von "normalen" Alfve-
schen Fluktuationen 1liegt (Das Auswahlkriterium ist i.allg.
, daB sich das Magnetfeld in einem bestimmten Zeitraum um mehr
s einen bestimmten Winkel dreht und die Relation 4.2 erfiillt
>in muB). Der Ursprung von Rotationsdiskontiniutiten ist unbe-
nnt, wenn sie nicht zusammen mit anderen Alfvenischen Fluktua-
onen in einem Bereich nahe der Sonne erzeugt worden sind.
11ls dieses nicht der Fall 1ist, ist ein mdglicher Erzeugungs-
chanismus die von Cohen and Kulsrud /1974/ diskutierte nicht-
neare Entwicklung von magnetoakustischen Wellen in Rotations-
skontinuitdten.

ngentialdiskontinuitdten bilden scharfe und im Plasma statio-
re Grenzfldchen, die verschiedene Zustidnde des Sonnenwindes
neinander trennen /Burlaga, 1969/. Wenn die beobachteten
chtungsdiskontinuitdten im schnellen Sonnenwindplasma in der



Mehrheit tangentialer Natur sind, so tragen sie natiirlich auch
zu den als Alfvenisch charakterisierten Fluktuationen bei.
Barnstorf /1980/ fand in den Helios-Daten auch im schnellen Son-
nenwind, daB die Mehrheit der Diskontinuit&dten tangentialer
Natur war,

Um festzustellen, ob Tangentialdiskontinuit&dten einen Beitrag zu
den Alfvenischen Fluktuationen liefern und wie groB dieser mog-
liche Beitrag ist, untersuchten wir zwei ausgewihlte Zeitriume
mit Alfvenischen Fluktuationen sowie einen Vergleichszeitraum im
langsamen Sonnenwind mit ausgeprdgt nicht - Alfvenischen Fluk-
tuationen auf das Auftreten von Tangentialdiskontinuititen. Als
MaB fiir das Auffinden von Richtungsdiskontinuititen benutzten
wir ein auch von Barnstorf /1980/ verwendetes Kriterium: ausge-
hend von iUber 30 Sekunden gemittelten Magnetfeldvektoren wird
fortlaufend der Spreizwinkel zwischen zwei aufeinanderfolgenden
Vektoren bestimmt. Ist dieser grdBer als 30°, so wird das Werte-
paar der aufeinanderfolgenden Magnetfeldvektoren als Richtungs-
diskontinuitdt bezeichnet, wenn zusdtzlich die beiden vorher
liegenden und die beiden nachfolgenden Vektoren einen Spreizwin-
kel kleiner als 159 bilden (letzteres schlieBt benachbarte Dis-
kontinuitdten aus). Nach dem Auffinden der Richtungsdiskontinui-
tdten wurden alle Ereignisse einer detaillierten Analyse unter-
zogen, die von ungemittelten Magnetfelddaten (4 Vektoren pro
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 beschriankt
werden, da Richtungsfluktuationen in der Umgebung der Strom-
schicht die Ergebnisse verf&dlschen. Beginn und Ende der maxima-
len Richtungs&dnderung 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/.

Ein Ergebnis war jeweils die Magnetfeldkomponente B, in Normal-
richtung. Diese sollte filir Tangentialdiskontinuititen verschwin-
den, nicht aber fiir Rotationsdiskontinuititen. Fiir die folgende
Untersuchung sahen wir alle Richtungsfluktuationen als Tangen-—
tialdiskontinuititen an, bei denen B, / £ F) £ 0,4 war. Dies
ist natiirlich kein zweifelsfreies Kriterium fiir Tangentialdis-
kontinuitdten, da auch Rotationsdiskontinuitdten mit kleiner
Magnetfeldkomponente in Normalrichtung



glich sind. Tabelle 4 gibt die Anzahl der gefundenen
chtungsdiskontinuitdten und die Anzahl der Tangential-
skontinuitédten, wobel etwa die Hdlfte der gefundenen
ngentialdiskontinuitdten ein By/{F) < 0,05 haben.

Tabelle 4: Zahl der Richtungsdiskontinuitidten NR und
Zahl der darin identifizierten Tangential-
diskontinuititen Np, an drei Tagen wiihrend

der Primirmission von llelios 2

| o . : . Pl

’ Zeit r [AE] vV [km/s] \R NTU

|23-1.76 12.00 0.97 ~600 16 10

| - 28,1.76 12.00 |

(M40 12400 0.29 ~700 95 24

| - 15.4.76 12.00

| 275 W76 | 0.96 ~400 14 26 |

| 0.00 - 24.00 ; |
| |
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Die hier gefundene mittlere Ereignishdufigkeit im schnellen Son-
nenwind von etwa 2 pro Stunde bei Sonnenferne und etwa 4 pro
Stunde Dbei Sonnenndhe entspricht etwa den von Barnstorf /1980/
angegebenen Hdufigkeiten. Die gefundene mittlere Hdufigkeit von
knapp 2 Ereignissen pro Stunde im langsamen Sonnenwind bei 0.96
AE 1ist 1im Vergleich sehr hoch. Das Verhdltnis wvon Ro-
tations- zu Tangentialdiskontinuitdten ist anders als das von
Barnstorf /1980/ allerdings fiir die gesamte Primdrmission von
Helios 1 gefundene, wo Tangentialdiskontinuitdten im Mittel
liberwiegen. Speziell im schnellen Sonnenwind fanden wir an den
ausgewdhlten zwei Tagen eine relative Haufigkeit von 3:1 zugun-
sten der Rotationsdiskontinuitdten. Das muB jedoch kein Wider-
spruch zu den Untersuchungen von Barnstorf sein. Wenn auch nach
dessen Ergebnissen im Mittel die Tangentialdiskontinuité&ten
iiberwiegen , so ist das Verhdltnis von Tangential- zu
Rotationsdiskontinuité&dten starken Schwankungen unterworfen
/Barnstorf, personliche Mitteilung, 1981/. Mit Kenntnis der Er-
eigniszeiten der Tangentialdiskontinuitdten innerhalb der Alf-
venischen Fluktuationen sind wir nun in der Lage, deren EinfluB
auf einige statistische Ergebnisse abzusch&dtzen. Die Ereignis-
zeiten verteilen sich nicht gleichmdBig, sondern hdufen sich zu
bestimmten Stunden. Wir konnen so z.B. Korrelationskoeffizienten
zwischen v und b und Fluktuationsamplituden fiir Stunden mit und
ohne Tangentialdiskontinuitdten bestimmen. Wenn diese innerhalb
der Alfvenischen Fluktuationen wesentlich zur Fluktuationsakti-
vitidt Dbeitragen, sollten gewisse Unterschiede zu erwarten sein.
Dieses scheint jedoch nicht der Fall =zu sein. Weder die Korre-
lation ¥ - b noch die normierten Standardabweichungen 6g 7 LBy
6F/ZF) und 6, / { n) zeigen systematische Unterschiede. Weiterhin
wurden ausgehend von 8 Sekunden-Mittelwerten Spektraldichten des
Vektormagnetfeldes berechnet. Systematische Unterschiede zwi-
schen Zeiten ohne und mit Tangentialdiskontinuitdten ergaben
sich dabei nicht. Im Gegensatz dazu scheinen im langsamen Son-
nenwind (am 27. Januar 1976) Tangentialdiskontinuit&dten offen-
sichtlich mehr zur Fluktuationsaktivit&dt beizutragen. In Stunden
mit Tangentialdiskontinuitdten war z.B. 6g /{F) oftmals groBer
als in Stunden ohne Tangentialdiskontinuititen.

Obgleich nur relativ kurze - und mdglicherweise in Bezug auf das
Auftreten von Tangentialdiskontinuitdten nicht charakteristische
- Zeitrdume untersucht wurden und die Vergleiche mehr qualita-
tiver als quantitativer Art waren, scheinen zumindest in den
untersuchten Zeitridumen die erkannten Tangentialdiskontinuit&ten
nur wenig zur Gesamtaktivitdt Alfvenischer Fluktuationen beizu-
tragen. Die Untersuchungszeitrdume waren dabei insofern charak-
teristisch fiir das Auftreten Alfvenischer Fluktuationen, als



tistische Eigenschaften wie gut korrelierte Richtungsfluktua-
nen in Sonnenwindgeschwindigkeit und Magnetfeld dieselben wie
anderen Zeitrdumen waren.

efriedigend bleibt das Auswahlverfahren fiir Tangentialdiskon-
uitdten durch willkiirlich gesetzte Schranken. Im Zusammenhang
it stellt sich die Frage, warum im Plasma stationdre Struk-
en diskontinuierlich sein miissen. Und auch fir die sogenann-
. Richtungsdiskontinuitdten hat Barnstorf /1980/ gezeigt, dasB
.~ Magnetfeld kontinuierlich dreht. Eventuell sind Tangential-
kontinuitdten einfach die 1leicht identifizierbaren extremen
spiele einer Klasse von kontinuierlichen tangentialen Druck-
ichgewichten. Ein Hinweis darauf wird von Denskat and Burlaga
77/ gegeben, die eine kontinuierlich variierende Struktur
den, deren Phasenebene, die durch Beobachtungen mit zwei
msonden bestimmt wurde, parallel zum Magnetfeld B lag. Es
cheint durchaus mdglich, daB stationdre Strukturen kontinu-
licher und diskontinuierlicher Art auch im schnellen Sonnen-
d vorhanden sind. TIhr Beitrag zur Fluktuationsaktivitat
ibt dabei jedoch so gering, daB wesentliche statistische Ei-
schaften Alfvenischer Fluktuationen nicht oder nur wenig be-
fluBt werden.

' Quadratische Spektren des interplanetaren Magnetfeldes
schen 0,29 AE und 1,0 AE

die Primdrmissionen beider Helios-Raumsonden wurden im Fre-
nzbereich Alfvenischer Fluktuationen quadratische Spektren
interplanetaren Magnetfeldes berechnet. Ausgehend von 11 1/2
ndigen Datenintervalleg wurden mit jeweils 1024 Datenpunkten
ktraldichteschdatzwerte G der drei Magnetfeldvektorkomponenten
- Koordinaten) und der Feldstdrke berechnet, wobei sich fir
einanderfolgende Spektren die Datenintervalle jeweils um eine
be Stunde iiberlappten. Die Prozedur zur Berechnung quadrati-
er Spektren wird in Anhang C beschrieben. Von den Helios 1
netfelddaten konnten auf Grund von Datenliicken nur 75 Daten-
ervalle innerhalb von 110 Tagen zur Berechnung quadratischer
ktren benutzt werden. Da speziell wahrend der besonders
eressanten Perihelphase von Helios 1 nur eine kleine Anzahl
Spektren beobachtet werden konnte, miissen wir die Auswertung
Ergebnisse der Spektralanalyse wesentlich auf diejenigen
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Quadratische Spektren des interplanetaren Magnetfeldes

(Vektorkomponenten im MF - Koordinatensystem und Betrag
bei verschiedenem Sonnenabstand. Die zur Berechnung
der Spektraldichteschdtzwerte benutzten Magnetfelddaten
sind
tionen waren wdhrend dieser Zeit Alfvenisch.

F)

in

Abbildung 4 und 5

dargestellt. Die

Fluktua-



Helios 2 beschridnken. Von den von Helios 2 verfiigbaren Daten
~end der 110 Tage der Primdrmission konnten 161
>nintervalle zur Berechnung quadratischer Spektren
jewertet werden.

ldung 17 zeigt quadratische Spektren des interplanetaren Mag-
feldes an verschiedenen Raumpunkten bei 0,97 AE und bei 0,29
Diese Spektren sind durchaus reprdsentativ filir der MeBort
Daten und fiir die wdhrend der Messung herrschenden Sonnen-
ibedingungen. In beiden Zeitintervallen befand sich die Raum-
le im schnellen und relativ ungestdrten Sonnenwindplasma, in
die Fluktuationen als Alfvenisch klassifiziert wurden. Die
traldichteschédtzwerte sowohl fiir die Vektorkomponenten als
1 fiir den Betrag des Magnetfeldes =zeigen deutliche Unter-
lede Dbei 0,97 AE und bei 0,29 AE. Die Spektraldichte steigt
Anndherung an die Sonne mit zunehmender Magnetfeldstidrke an,
i Unterschiede zwischen den Vektorkomponenten und dem Betrag
lich werden. Dieser generelle Spektraldichteanstieg iiber den
amten Frequenzbereich war schon in den zuvor gezeigten
bnissen fir 65 /{F> und 6¢ /{F) enthalten. Der zweite
rschied zwischen den Spektren bei 0,97 AE und 0,29 AE ist
unterschiedliche Abfall der Spektraldichteschitzwerte mit
hmender Frequenz. Die Spektren sowohl der Vektorkomponenten
auch des Betrages sind bei 0,29 AE deutlich flacher als bei
’ AE. Dabei sind die wesentlichen Unterschiede bei tiefen
juenzen etwa unterhalb von 2 x 10-3 Hz erkennbar. Dies gilt
die Vektorkomponenten des Magnetfeldes . Ein anderes Ergeb-
zeigt der Spetraldichteverlauf der Magnetfeldstidrke, der bei
) AE iber den gesamten Frequenzbereich flacher verlduft als
0,97 AE. Fir Vektorkomponenten und Betrag zeigen die Spek-
dichteverldufe bei 0,97 AE etwa einen linearen Zusammenhang
schen log G und log £ , d'hA der Spektraldichteverlauf 1laBt
. durch ein Potenzgesetz mit G~f ™% beschreiben. Beim Spek-
dichteverlauf der drei Vektorkomponenten bei 9,29 AE scheint
keinen linearen Zusammenhang zwischen 1log G und log f zu
n, zumindest nicht bei tiefen Frequenzen.

bei 0,29 AE der flach verlaufende, tieffrequente Teil des
trums infolge der durchgefiihrten Frequenzgldttung nur
echt aufgeldst ist, wird in Abbildung 18 das Spektrum einer
etfeldvektorkomponente gezeigt, das aus Magnetfelddaten von
ufeinanderfolgenden Tagen berechnet wurde und infolge einer
entmittelung eine weitaus bessere Frequenzaufldsung bei

gleicher statistischer Sicherheit bietet. Dieses Datenin-
all enthdlt auch das 11 1/2 stiindige Datenintervall, aus dem

Spektren bei 0,29 AE in Abildung 17 berechnet wurden. Aus
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Quadratisches Spektrum der x - Komponente des inter-
planetaren Magnetfeldes bei Sonnenent fernungen zwischen
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 - Mittelungsldnge benutzt
wurden. Um eine durch die 95% Vertrauensbereiche ange-
gebene statistische Sicherheit zu erreichen, wurde

jeweils Segmentmittelung durchgefiihrt (siehe Anhang C).



m Verlauf der Spektraldichteschdtzwerte in Abbildung 18 ist
utlich zu sehen, daB das flache Spektrum bei tiefen Frequenzen
t zunehmender Frequenz kontinuierlich steiler wird. Oberhalb
n Aetwa 3x1073 Hz ist etwa ein linearer Zusammenhang zwischen
g G und log f gegeben.

r nehmen trotz der Ergebnisse bei 0,29 QE an, der Spektral-
chteverlauf werde durch ein Potenzgesetz G ~ f~ ™ beschrieben
d berechnen mit der Methode der kleinsten Quadrate den Spek-
alexponenten «. Fiir die in Abbildung 17 gezeigten Spektral-
chteverldufe variiert der berechnete Wert filir den Spektral-
ponenten o zwischen 1,59 und 1,69 (Komponenten und Betrag)
r die Spektren bei 0,97 AE und zwischen 0,87 und 1,15 fiir die
ektren bei 0,29 AE. Die Genauigkeit der Berechnung von & wird
. Anhang C mit * 0,12 abgeschdtzt. Dazu kommt ein systema-
scher Fehler wvon 0,02, um den jeder Wert fiir ® zu hoch be-
chnet wird.

der Spektraldichteverlauf bei 0,29 AE durch ein Potenzgesetz
fensichtlich unzureichend beschrieben wird, priifen wir, ob
ne exponentielle Anpassung =~ e Pf bessere Ergebnisse liefert.

zeigt sich, daB ©bei 0,29 AE diese Anpassung nur bei etwa
4x10~3 Hz zufriedenstellend ist. Uber den gesamten Frequenz-
reich von 2,4x107% Hz bis 1,2x107%* Hz ist auch bei 0,29 AE
ne exponentielle Anpassung nicht besser. Wie spadter noch
sgefithrt werden wird, liefert die Beschreibung des Spektral-
chteabfalls mit einem Potenzgesetz fiir den groBten Teil des
tersuchten Abstandsbereichs zwischen 0,29 AE und 1 AE die
itaus Dbessere Anpassung iiber den gesamten betrachteten Fre-
enzbereich. Fir noch folgende systematische Untersuchungen des
ektraldichteverlaufes wenden wir deshalb die Anpassung mit
nem Potenzgesetz an. Eine m&gliche Aufspaltung des Frequenz-
reiches in einzelne Segmente, fiir die jeweils eine getrennte
passung durchgefiihrt wird, halten wir nicht fiir sinnvoll.
sere vorhergehenden Untersuchungen haben gezeigt, daf Alfve-
sche Fluktuationen im gesamtén untersuchten Frequenzbereich
rhanden sind. In Perihelndhe ist die Angabe eines Spektral-
oonenten dann in der Weise zu verstehen, daB durch ihn etwa
1 mittlerer Abfall der Spektraldichte Dbestimmt wird. Bei der
cechnung von o werden allerdings die tiefen Frequenzen etwas
irker gewichtet (siehe Anhang C).
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Mittlere Spektraldichte der Magnetfeldkomponenter
(Summe der Diagonalelemente der Spektralmatrix) fiix
drei Frequenzbereiche als Funktion des Sonnenabstandes
wahrend der Primdrmission von Helios 2. Die Mittelwerte
iiber Abstandsintervalle von jeweils 0.05 AE wurden aus
insgesamt 161 Spektren berechnet. Die Pfeile geber
jeweils den Abstandsbereich fiir eine Sonnenrotatior
(von der Raumsonde aus gesehen) an. Die Spektraldichter
in den fehlenden Frequenzbereichen von 1,6 x 1073 Hz
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 die
Spektraldichten der gezeigten Frequenzbereiche.



> Abbildungen 19 und 20 geben die Abhdngigkeit der Spektral-
'hte vom Sonnenabstand fiir die Magnetfeldkomponenten und den
rag an. Fir diese Untersuchung wurden Spektraldichten iiber
ativ breite Frequenzbereiche berechnet. Die mittleren Gesamt-
ktraldichten Py ( Summe der Diagonalelemente der Spektral-
rix) fiir die Magnetfeldkomponenten der verschiedenen Fre-
nzbander fallen generell mit zunehmendem Sonnenabstand ab
bildung 19). Fir alle Frequenzen f3llt die Spektraldichte

linearer Abstandsskala in Sonnenndhe stidrker ab als in
nenferne. Dabei ist der Spektraldichteabfall mit zunehmendem
nenabstand filir tiefe Frequenzen kleiner als fir hohe Fre-
nzen. Die geringe Spektraldichte zwischen 0,55 AE und 0,60 AE
gt an sehr geringer Fluktuationsaktivitdt im langsamen
nenwindplasma.

mittleren Spektraldicnten Pg flir den Magnetfeldbetrag zei-
- ebenfalls einen Abfall mit zunehmendem Sonnenabstand. Dieser
all 1ist aber generell kleiner als der Abfall der Spektral-
hten 1in den Magnetfeldkomponenten. Dieser Unterschied wird
r deutlich in Abbildung 21, in der fir drei
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e 202 G;eiche Darstellung wie Abbildung 19 fiir die Spektral-
dichte P im Magnetfeldbetrag.
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Mittleres Verhdltnis Py/Pg fiir drei Abstandsbereiche
von der Sonne als Funktion der Frequenz. Die verwende-
ten Spektraldichteschdtzwerte sind die auch in Abbil-
dung 19 und 20 gezeigten. Um die Darstellung iiber-
sichtlich 2zu halten, sind die Werte in den Abstands-
bereichen zwischen 0,40 AE und 0,55 AE sowie zwischen
0,70 AE und 0,85 AE weggelassen, liegen aber entspre-
chend etwa zwischen den gezeigten Werten.



erschiedene Abstandsbereiche das Verhdltnis der Spektraldich-
en Py/Pg als Funktion der Frequenz gezeigt wird. Wahrend dieses
erhiltnis mit zunehmendem Sonnenabstand im gesamten Frequenz-
ereich stark absinkt, zeigt sich in den beiden Abstandsberei-
hen niher an der Sonne eine ausgepridgte Frequenzabhiangigkeit,
ie im nicht gezeigten Abstandsbereich zwischen 0,70 AE und
,85 AE nur noch wenig vorhanden ist und auBerhalb von 0,85 AE
ast vollig verschwindet. Untersucht man den sehr abrupten An-
tieg in Py/Pr vom tiefsten zum ndchsthdheren Frequenzbereich
it hoherer Frequenzaufldsung, so verteilt sich dieser Anstieg
uf mehrere Frequenzbereiche. Der kleinste Wert fir Pr/Pp liegt
eweils im tiefsten aufgeldsten Frequenzbereich.

ntersucht man systematisch, welche der berechneten Spektral-
ichteschatzwerte fir das Magnetfeld sich zufriedenstellend mit
inem Potenzgesetz der Form § ~ £=* peschreiben lassen, so
rgibt sich, daB auBerhalb von etwa 0,4 AE etwa 90 % der Spek-
ren einen linearen Zusammenhang zwischen log G und log f zei-
en. Systematische Abweichungen von einer Geraden treten beim
insetzen von Hochgeschwindigkeitsstrdmen sowie gelegentlich im
angsamen Sonnenwind auf. AuBerhalb der gestdrten Gebiete vor
ochgeschwindigkeitsstrdmen zeigen die Spektren im schnellen
onnenwindplasma auBierhalb von etwa 0,4 AE einen Verlauf, der
ut durch eine Gerade zwischen log & una log f angendhert werden
ann. Innerhalb von 0,4 AE ist in Hochgeschwindigkeitsstromen
iese Anpassung relativ schlecht. Wie oben beschrieben, liegt
as an dem kontinuierlich flacher werdenden Spektraldichtever-
auf bei kleiner werdenden Frequenzen.

bbildung 22 zeigt die Hdufigkeitsverteilungen fiir den nach
er Methode der kleinsten Quadrate bestimmten Spektralexponenten
ei verschiedenen Sonnenabstdnden. Die Haufigkeitsverteilungen
ir By und By (Komponenten senkrecht zum mittleren Feld) sind
ehr &hnlich. Die Verteilung fiir Bz, die Komponente parallel
um mittleren Feld, ist in einigen Abstandsbereichen etwas
reiter. Die Verteilung fir den Magnetfeldbetrag ist wesent-
ich anders. Hier ist auch oftmals die Anpassung mit einem
otenzgesetz nicht zufriedenstellend. Bei Anndherung an die
onne &dndert sich der Spektralexponent von einem Mittelwert
wischen 0,85 AE und 1AE etwa bei 1,6 auf einen Mittelwert etwa
ei 1,3 in Perihelnihe. Diese Anderung geschieht dabei nicht
sntinuierlich {iber den Abstandsbereich von 0,71 AE, sondern
elativ abrupt innerhalb von 0,4 AE. Die aus 75 Datenintervallen
on Helios 1 berechneten Spektren zeigen generell das gleiche
srhalten. So dndert sich fiir die By - Komponente der gemittelte
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Haufigkeitsverteilungen 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 jedem
Abstandsintervall an. Die Pfeile markieren die Mittel-
werte der Haufigkeitsverteilungen.
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Haufigkeitsverteilungen fiir den Spektralexponenten tx
berechnet aus Spektren der Xmp - Komponente des inter-
planetaren Magnetfeldes. Die H&dufigkeitsverteilungen
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 Geschwindigkeit
im Mittel konstant bleibt ("center") und den sogenann-
ten "trailing edges", in denen die Sonnenwindgeschwin-
digkeit langsam absinkt.



Spektralexponent von 1,36 zwischen 0,31 AE und 0,40 AE auf 1,58
zwischen 0,85 AE und 1 AE.

Speziell =zur Untersuchung Alfvenischer Fluktuationen ist eine
Aufspaltung nach Gebieten schnellen und langsamen Sonnenwind-
plasmas wiinschenswert. In Abbildung 23 ist fir eine
Magnetfeldkomponente die Haufigkeitsverteilung fiir den Spektral-
exponenten mit einer entsprechenden Aufspaltung gezeigt. Weiter-
hin sind im schnellen Sonnenwindplasma die gestdrten Gebiete
("leading edges") von den ungestdrten Gebieten ("center" und
"trailing edges") abgetrennt, wobei letztere die Gebiete sind,
in dem die Alfvenischen Fluktuationen auftreten. Es zeigt sich,
daB besonders steile Spektren speziell im langsamen Sonnenwind
auftreten. Kein wesentlicher Unterschied ergibt sich bei den
Spektren in Hochgeschwindigkeitsstromen bei relativ konstanter
und bei abfallender Sonnenwindgeschwindigkeit.

Vor der Suche nach physikalischen Erkldrungen der systematischen
Anderungen in den guadratischen Spektren soll diskutiert werden,
ob es fiir diese Anderungen neben der Abhdngigkeit vom Sonnenab-
stand noch andere Ursachen gibt. Dies ist besonders deshalb von
Bedeutung, weil ein wesentlicher Effekt, wie der sehr viel
flachere Spektraldichteabfall des Magnetfeldes nur in einem be-
grenzten Raumbereich und damit auch in einem begrenzten Zeitin-
tervall auftraten. Prinzipiell kdnnen die beobachteten Unter-
schiede 1in den Spektren von verschiedenen heliographischen
Lingen und Breiten, von verschiedenen Abstdnden von der Sonne
oder von zeitlichen Variationen verursacht worden sein. Es gibt
jedoch Griinde, die darauf schlieBen lassen, daB die beobachteten
spektralen Charakteristika neben einer Abhdngigkeit von der
Stromungsstruktur wesentlich vom Abstand zur Sonne abhdngen.
Erstens lagen die Primdrmissionen von Helios 1 und Helios 2 um
mehr als ein Jahr auseinander, allerdings unter sehr dhnlichen
Bedingungen bei minimaler Sonnenaktivitdt. Die Anderungen im
Abfall der Spektraldichte bei einem Sonnenabstand von etwa 0,4

AE wurden jedoch von beiden Raumsonden beobachtet, wenn auch im
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 L&ngenbereich von etwa
200° und einem Breitenbereich von - 5° bis 7,2° (Helios 2) bzw.
von - 6,5° bis 6,5° (Helios 1) entspricht. Wie schon in Kapitel
3 ausgefiihrt, gab es in diesem Zeitraum- wie auch in den Monaten
zuvor- zwei fast "ortsfeste" schnelle Sonnenwindstrdme und eine



wesentlich aus zwel Sektoren bestehende groBrdumige Magnetfeld-
struktur. Die quadratischen Spektren der Magnetfeldfluktuationen
dnderten sich mit der Stromungsstruktur des Sonnenwindes inner-
halb von 0,4 AE in gleicher Weise wie weiter von der Sonne ent-—

fernt. Sie wurden steiler im langsamen Plasma und flacher in
Hochgeschwindigkeitsstrdmen, waren jedoch im Mittel immer
flacher als auBerhalb von 0,4 AE . Es wurde keine nachweisbare

Abhingigkeit von der sich iiber mehr als 12° &dndernden heliogra-
phischen Breite gefunden, da bestimmte Teile einer Hochgeschwin-
digkeitsstrdmung bei ganz unterschiedlichen Breiten auftraten.

Wenn also die beobachteten systematischen Anderungen in den
quadratischen Spektren interplanetarer Magnetfeldfluktuationen
nicht ihre Ursache im unterschiedlichen Sonnenabstand hdtten
(neben der Abhdngigkeit von der Stromungsstruktur des Sonnen-
windes),dann miiBten die flacheren Spektren im Perihelbereich
durch eine zeitliche Variation genau zu der Zeit hervorgerufen
worden sein, als beide Helios - Raumsonden innerhalb von 0,4 AE
waren und sich dabei in einem heliographischen Ldngenbereich 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
beobachtet. Daraus 1lidB8t sich schlieBen, daB der Hauptgrund fir
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.

Es gibt einige frilhere Arbeiten iiber eine radiale Abhdngigkeit
gquadratischer Spektren des interplanetaren Magnetfeldes. Eine
Ubersicht 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, daB auBer einem generellen
Absinken der Spektraldichte mit zunehmendem Sonnenabstand die
Spektren keine offensichtliche Abstandsabhdngigkeit =zeigten.
Coleman et al. /1969/ untersuchten spektrale Abhdngigkeiten im
Frequenzbereich zwischen 10-€ und 102 Hz in Mariner 4 Daten
zwischen 1 AE und 1,5 AE. Sie fanden fiir die Richtungs- und die
Betragsflutuationen des Magnetfeldes ein unterschiedliches
Absinken mit wachsendem Sonnenabstand. Dieses hatten sie auch
fir die Varianzen des Feldes und der Komponenten festgestellt
und so gedeutet, daB eine kompressive Wellenmode mit zunehmendem
Sonnenabstand gegeniiber transversalen Fluktuationen an Bedeutung
gewinnt.
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Behannon /1976/ fand bei der Untersuchung quadratischer Spektren
des interplanetaren Magnetfeldes nach Mariner 10 Messungen im
Frequenzbereich zwischen 10~% Hz und 12 Hz, daB im tieffrequen-
ten Bereich die Spektraldichte zwischen 0,5 AE und 0,95 AE mit
zunehmendem Sonnenabstand generell absinkt. Zusdtzlich fand er
oberhalb von 0,4 Hz eine Aufsteilung der Spektren bei abnehmen-
dem Sonnenabstand.

Behannon and Sari /1977/ verglichen Fluktuationen, die etwa bei
gleicher heliographischer Ldnge erzeugt wurden und bei verschie-
denen Sonnenabstinden von IMP/leos - Raumsonden bei 1 AE und
Mariner 10 bei 0,5 AE beobachtet wurden. Dabei zeigten mit dem
mittleren Feld normierte Spektraldichten der Richtungsfluktua-
tionen Xeine oder nur eine geringe Abhdngigkeit vom Sonnenab-
stand im Frequenzbereich zwischen 10~% Hz und 1072 Hz.

Diese friilheren Arbeiten iiber eine radiale Abhdngigkeit von
Magnet feldspektren werden von den Helios - Beobachtungen besta-
tigt, da einige wesentliche Unterschiede in den Spektren nur
innerhalb von 0,4 AE auftraten bzw. erst dort stark in Erschei-
nung traten und somit von friiheren Missionen in einem Abstands-
bereich weiter auBerhalb nicht oder nur in schwdcherer Form
beobachtet werden konnten. Aus den quadratischen Spektren der
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 Frequenzabhidngigkeit von Pr/Pg 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 auBerhalb und dann nach
aufen hin der Spektralexponent sich nur wenig dndert, wurde
dieser Effekt erst mit den Messungen der Helios - Raumsonden
beobachtbar.

Prinzipiell gibt es mehrere Mdglichkeiten, die beobachteten
Anderungen 1im Spektraldichteverlauf von Magnetfeldrichtungs-
fluktuationen 1innerhalb und auBerhalb von 0,4 AE zu erkldren.
Die erste Moglichkeit ist, daB die Alfvenischen Fluktuationen
wahrend ihrer Ausbreitung 1im Sonnenwind gedampft werden und
zwar zunehmend stiArker mit wachsender Frequenz. Als zweite
Moglichkeit kommt eine Anfachung von Fluktuationen ausschlief-
lich Dbei tiefen Frequenzen in Betracht. Diese Anfachung kdnnte
durch groBskalige plasmaphysikalische Prozesse geschehen, deren
EinfluB auBerhalb von 0,4 AE dann unbedeutend wird. Eine dritte



5glichkeit ist, daB das Absinken der Spektraldichte bei hdheren
requenzen mit einem Ansteigen bei tiefen Frequenzen gekoppelt
st. Weiterhin sollte Dbeachtet werden, daB gleichzeitig mit
unehmendem Sonnenabstand der relative Anteil von Magnetfeld-
tdrkefluktuationen gegeniiber den Richtungsfluktuationen zu-
immt. Allerdings 1ist diese Anderung nicht auf den Bereich
nnerhalb von 0,4 AE begrenzt. Will man die Anderung der Spek-
ren Alfvenischer Fluktuationen mit dem Sonnenabstand als Damp-
ung interpretieren, so f&llt auf, daf aus normierten Standard-
bweichungen 63 /<{F)> wvon Alfvenischen Fluktuationen nicht ge-
chlossen werden konnte, ob Dampfung vorliegt. (Kapitel 5.3).
erechnet man eine entsprechend normierte Spektraldichte
T/€E) 2, so ergibt sich fiir hohere Frequenzen oberhalb

X 10-3 Hz ein klarer Abfall mit zunehmendem Sonnenabstand. Bei
iefen Frequenzen unterhalb von 2 x 10-3 Hz jedoch zeigt Py/{F):2
inen leichten Anstieg mit wachsendem Sonnenabstand. Der iiber
.ie verschiedenen Frequenzen integrierende Effekt Dbei der Be-
‘echnung der Standardabweichung gleicht dann dieses unterschied-
.iche Verhalten etwa aus.

!ine Reihe linearer und nichtlinearer Mechanismen zur Dimpfung
'on hydromagnetischen Wellen sind untersucht worden. Ubersichten
‘inden sich bei Barnes /1979a/, Hollweg /1978a/ und Schwartz
'1980/. Die meisten der nichtlinearen Untersuchungen wurden
labei mit Hilfe der MHD-Theorie durchgefiihrt. Wie schon in Ka-
>itel 5.3 ausgefiihrt, ist jedoch fraglich, wieweit MHD-Theorien
wuf stoBfreie Plasmen angewendet werden konnen.

7ill man die Dampfung Alfvenischer Fluktuationen erkl&ren, so
‘indet man zundchst das theoretische Ergebnis /Barnes, 1966/,
lag Alfvenwellen der linearen Theorie sich in einem stoBfreien
ledium ungedampft ausbreiten.

'ir den Spezialfall paralleler Ausbreitung zum Hintergrundmag-
et feld untersuchten Lee and V6lk /1973/ die nichtlineare
ampfung von Alfvenwellen im Sonnenwind mit der kinetischen
heorie. Sie fanden eine Dampfung auf Grund von resonanter
lechselwirkung mit den Protonen, die dabei aufgeheizt werden.
larnes and Hollweg /1974/ untersuchten die Anderungen in den
lelleneigenschaften, wenn bei einer linear polarisierten MHD--
'luktuation Terme zweiter Ordnung in der Wellenausbreitung bei-
ehalten werden. Aus der linear polarisierten Alfvenwelle klei-
ler Amplitude der linearisierten Theorie wird dann unter Ein-
schluB  von Effekten zweiter Ordnung ein Fluktuationstyp, der
sich  im Fall einer Ausbreitung mehr senkrecht als parallel zum
{intergrundmagnetfeld als Uberlagerung einer transversalen




Alfvenwelle mit einer schnellen magnetoakustischen Welle be-
schreiben 1d8t, wobei der kompressive Anteil durch nichtlineare
Landauddmpfung dissipiert werden wiirde. Dieser Fluktuationstyp
wurde 1in der kalten Plasmandherung gefunden und existiert auch
nur, solange Terme dritter Ordnung in der Wellenamplitude ver-
nachldssigt werden.

Die meisten Untersuchungen zur Stabilit&dt von Alfvenwellen im
Sonnenwind wurden fiir die Zerfallsinstabilitdt mit der MHD-
Theorie durchgefiihrt. Die Voraussetzung war dabei ein gegen den
Magnetfelddruck vernachldssigbarer Plasmadruck /Galeev and
Oraevskii, 1963; Chin and Wentzel, 1972; Cohen and Dewar, 1974;
Cohen, 1975/. Zwar ist die direkte Anwendung der Zerfallsinsta-
bilitdt auf den Sonnenwind, in dem Plasmadruck und Magnetfeld-
druck etwa die gleiche Stdrke haben, zweifelhaft - dieses wurde
schon in Kapitel 5.3 ausgefiihrt -, jedoch wiirde solch ein Pro-
zess zu mit Beobachtungen vergleichbaren Ergebnissen fiihren. Bei
diesem ProzeB =zerfdllt eine in Magnetfeldrichtung laufende
Alfvenwelle in eine in gleicher Richtung laufende langsame mag-
netoakustische Welle wund eine riickwdrts laufende Alfvenwelle.
Wie Schwartz /1980/ fiir Cg < Vp(Cg¢= Schallgeschwindigkeit, £ =
Al fvengeschwindigkeit) zeigt, ist die riickwdrts laufende Alfven-
welle etwas weniger energiereich als die urspriingliche. Diese
rickwdrts laufende Alfvenwelle kann wieder in eine ebenfalls
riickwarts laufende langsame magnetoakustische Welle und eine
wiederum vorwdrts laufende Alfvenwelle noch kleinerer Energie
zerfallen. Dieser ProzeB konnte eine nichtlineare Energiekaskade
bedeuten. AuBer den oben erwdhnten generellen Schwierigkeiten
flir die Anwendung im Sonnenwind sind weitere Schwierigkeiten
offensichtlich. So dirften nur hochfrequente Fluktuationen
diesem ProzeB folgen bzw. deren Zerfallsrate muB wesentlich
hoher 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 SchluB, daB zumindest fiir nicht
allzu groBe 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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-atistischen Dichte- und Magnetfeldstdrkefluktuationen im
ngebenden Medium.

s Anwachsen von Alfvenwellen als Ergebnis einer Instabilit&dt
irch Schergeschwindigkeiten in Plasmastrdmen wurde von Dobro-
)lny /1977/ und von Bavassano et. al. /1978/ untersucht. Ihre
-gebnisse deuten auf ein mogliches Anwachsen bei kurzen Wellen-
ingen aber nicht bei groBen Wellenldngen hin.

e bisherigen theoretischen Rechnungen und Modelle iiber die
impfung oder Anfachung von Alfvenwellen sowie Stabilit&dtsunter-
ichungen sind auf die wirklichen Sonnenwindverhdltnisse nur
hr Dbegrenzt anwendbar, da entweder nur sehr spezielle Wellen-
>den betrachtet wurden und/oder Rechnungen nur fiir den Fall
nes gegeniiber dem Magnetfelddruck vernachldssigbaren Plasma-
-ucks durchgefiihrt wurden. Deshalb ist auch keine Kldrung mog-
ch, warum die Spektren Alfvenischer Fluktuationen innerhalb
1d auBerhalb von 0,4 AE so verschieden sind. Allerdings deutet
s beobachtete relative Anwachsen der kompressiven Fluktua-
onskomponente mit wachsendem Sonnenabstand auf einen ProzefB
n, der mdglicherweise &dhnlich verlduft wie einer der oben vor-
stellten Mechanismen.

1 Zusammenhang mit der Entwicklung Alfvenischer Fluktuationen
i grodBer werdendem Sonnenabstand sind Plasmaeigenschaften als
nktion des Sonnenabstandes von Interesse. So zeigten Marsch et
. /1982a/, daB die von Helios beobachteten Protonentempera-
ren parallel und senkrecht zum Magnetfeld mit zunehmendem Son-
nabstand weniger stark absinken als bei einer adiabatischen
kiihlung. Marsch et al. folgern daraus, daB im gesamten Ab-
andsbereich zwischen 0,29 AE und 1 AE die Protonen lokal auf-
heizt werden miissen. Dabei fallen mit zunehmendem Sonnenab-
and die Senkrechttemperaturen T stdarker ab als die Parallel-
mperaturen T und zeigen dabei keine erkennbare Abhdngigkeit
n der Sonnenwindgeschwindigkeit. Anders verhalten sich die
ralleltemperaturen. Tp) zeigt die flachesten radialen Profile
. schnellen Sonnenwindplasma, wahrend im langsamen Plasma sehr
el starkere Abkiihlung beobachtet wurde.

s mogliche Ursache fiir eine 1lokale Aufheizung der Parallel-
mperatur der Protonen im schnellen Sonnenwindplasma bietet
ch eine Wechselwirkung mit Wellen an. Bei den oben beschrie-
nen Theorien iber Diampfung und Zerfall von Alfvenwellen ent-
ehen jeweils magnetoakustische Wellen. Barnes /1966, 1968,
69/ zeigt, daB diese im wesentlichen durch Landauddmpfung die
otonen aufheizen konnen. Allerdings waren diese Rechnungen fiir
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linearisierte Wellen kleiner Amplitude und fiir Bi- Maxwellver-
teilungen von Protonen und Elektronen durchgefiihrt worden. Im
schnellen Sonnenwindplasma zumindest sind gemessene Verteilungen
sehr viel komplexer / Marsch et al., 1982 a; Feldmann 1981;
Pilipp et al., 1981/. Fir magnetoakustische Wellen gibt es bis-
her keine addquate nichtlineare Theorie fiir den stoBfreien Fall.
Nur flr einen Spezialfall der Ausbreitung senkrecht zum Magnet-
feld ist das nichtlineare stoB8freie Problem ausgearbeitet worden
und gab etwa dieselben Ergebnisse wie die MHD-Theorie /Barnes,
1979b/. Bisher wurden fiir beliebige Ausbreitungsrichtungen nur
heuristische Versuche gemacht, um den EinflufBl von Wellen groBer
Amplitude auf den LandauddmpfungsprozefB zu verstehen. Barnes
/198la/ kommt bei solch einer Betrachtung zu dem Schlugf, daB
auch magnetoakustische Wellen groBer Amplitude bei den meisten
im Sonnenwind beobachteten Geschwindigkeitsverteilungen fiir
Protonen und Elektronen =zundchst gedampft werden. Zusitzlich
konnten jedoch nach geniligend langer Zeit Teilchen infolge reso-
nanter Beschleunigung im magnetischen Trog der Welle eingefangen
werden, wo sie dann zu oszillieren beginnen. Solch eine Bewegung
von Teilchen 1im Feld einer ebenen magnetoakustischen Welle
groBer Amplitude wurde von Matsumoto /1977/ simuliert. Es ist
jedoch nicht klar, wie weit dieser ProzeB einen EinfluB auf die
Vorgédnge im Sonnenwind hat.

Weitere Plasmaeigenschaften haben moglicherweise mit der beo-
bachteten Fluktuationsaktivitdt zu tun. So wurde eine enge Kor-
relation zwischen der Alfvengeschwindigkeit und der Differenz-
geschwindigkeit zwischen den ©beiden Protonenkomponenten im
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 2zu sagen, daB es keine direkt anwendbare
Theorie gibt, die die beobachteten Spektraldichtednderungen im
Sonnenwind zwischen 0,29 AE und 1 AE beschreiben. Die Beobach-
tungen lassen sich als eine Art von TiefpaBfilterwirkung des
Sonnenwindes auf Thydromagnetische Wellen beschreiben. Relativ
"weiB3e" Alfvenische Spektren 1im tiefen Frequenzbereich ent-
wickeln sich zwischen 0,29 AE und 1 AE infolge dieser F%lter—
wirkung zu Spektren, die sich gut durch ein Potenzgesetz G~ f~%
darstellen lassen.

Zwischen 0,29 AE und 1 AE wdchst der kompressive Fluktuations-
anteil bpetrdchtlich. Das deutet darauf hin, daB die vorgestell-
ten theoretischen Modelle =zur Dampfung und Stabilitdt von




lfvenwellen, die jeweils einen magnetoakustischen Wellenanteil
roduzieren, mdglicherweise 1in die richtige Richtung deuten,
uch wenn sie nicht direkt auf den Sonnenwind anwendbar sind.

.7 Polarisation Alfvenischer Fluktuationen

ft wird in theoretischen Arbeiten iber Alfvenwellen von einer
estimmten Polarisation der Wellen ausgegangen. So untersuchten
.B. Lee and Vdlk /1973/ und Goldstein /1978/ zirkular polari-
ierte Alfvenwellen groBer Amplitude.

ine Polarisationsuntersuchung von Mariner 10 gemessenen inter-
lanetaren Magnetfelddaten ist von Sari /1977/ durchgefiihrt
orden. Aus Phasenuntersuchungen zwischen Magnetfeldkomponenten
chlieBt Sari, daB Alfvenische Fluktuationen aus nicht- trans-
ersalen Alfvenwellen bestehen. Was damit gemeint ist, ergibt
ich aus einer diesbeziiglichen Klassifizierung durch Behannon
nd Burlaga /1981/. Sie unterscheiden grundsdtzlich zwischen
rei Typen von Alfvenwellen (Abbildung 24). Beim ersten Typ, der
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D. 24: Schematische Darstellung der grundsitzlich moglichen
Typen von Alfvenwellen (nach Behannon and Burlaga
/1981/). Abweichend von der in dieser Arbeit benutzten
Nomenklatur bezeichnen diese das Magnetfeld der Welle
o@er der Fluktuation als §1. Zur weiteren Erlduterung
siehe Text.



- 66 -

"allgemeinen" Alfvenwelle, fluktuiert das Wellenmagnetfeld b ir
drei Dimensionen (abweichend von der sonst in dieser Arbeit be-
nutzten Bezeichnung b wird das Wellenmagnetfeld in Abbildung 24
mit B, bezeichnet). Ferner ist [B|=IB4 + bl= constant. Damit ist
fiir diese Welle b, # o und die Spitzen von B und b bewegen sict
auf der Oberfldche einer Kugel. Die Existenz einer solchen
Alfvenwelle war von Whang /1973/ und Goldstein et al. /1974/
gezeigt worden. Barnes /1976/ wies nach, daB es keine Ldsung

gibt, bei der B auf eine Ebene beschrédnkt ist, die B, enthdlt.

Der zweite Typ ist die transversale Alfvenwelle mit einer zwei-
dimensionalen Fluktuation des Wellenmagnetfeldes. Dreht sich &
in einer Ebene, so beschreibt die Spitze von b einen Kreis, der
durch den Schnitt der Ebene mit der Kugel |§J= constant gegeben
ist (Abbildung 24). AuBer wenn diese Ebene den Mittelpunkt der
Kugel enthdlt, 148t sich B, als Richtung senkrecht zur Ebene
definieren. Da b senkrecht zu By ist (byy = O ), nennt man dieser
Wellentyp transversale Alfvenwelle.

Als dritter Typ ist in Abbildung 24 die Alfvenwelle kleiner
Amplitude gezeigt, deren Wellenmagnetfeld nur eindimensional
fluktuiert. Dabei bewegt sich B auf einen infinitesimalen Bogen
des Kreises |B|= const, so daB b parallel zum Bogen und etwa in
einer Richtung liegt. Das erfordert b4 B und ist bei den ge-
messenen Fluktuationen nicht gegeben.

Bei einer "allgemeinen" Alfvenwelle missen by und bj anti-

korreliert sein. Sari /1977/ fand diese Eigenschaft fiir einen
groBen Teil der untersuchten Zeitrdume erfiillt. Er fand keine
Beispiele fir transversale Alfvenwellen, fand aber durch

schwache Korrelation zwischen Fluktuationen in Feldstirke 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 der
Minimum-Varianz-Methode geschlossen. Dabei wurde meistens eine
Raumrichtung gefunden, in der die magnetische Fluktuationsakti-
vitdt deutlich kleiner als in den beiden anderen Raumrichtungen
war. Diese Richtung lag etwa parallel zum mittleren Magnetfeld.
Ergebnisse der Minimum-Varianz-Methode angewendet auf Daten von
Helios finden sich im ndchsten Kapitel.
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Zwei representative Beispiele fiir Kohdrenz und Phase
zwischen den Magnetfeldfluktuationen parallel und
senkrecht zum mittleren Feld im schnellen Sonnenwind-
plasma. Die benutzten Magnetfelddaten sind die in
Abbildung 4 und 5 gezeigten. Die Vetrauensbereiche er-
geben sich aus einer Zahl von 32 Freiheitsgraden
(Anhang C).



Die Klassifizierung der Alfvenischen Fluktuationen nach Behannor
und Burlaga wird auch von den Helios-Messungen bestdtigt. Fir
die Primirmission von Helios 2 wurden Phasenbeziehungen zwischer
Magnetfeldkomponenten einerseits und Magnetfeldkomponenten unc
Magnet feldbetrag andererseits im Frequenzbereich zwischer
2,4 x 10-5Hz und 1,2 x 107 Hz berechnet. Abbildung 25 zeigt
von interplanetaren Magnetfelddaten bei 0,97 AE und 0,29 AF
berechnete Kohdrenzen und Phasen zwischen der
Magnetfeldfluktuationen parallel wund senkrecht zur mittlerer
Feldrichtung. Kohdrenzen zwischen 0,6 und 0,95 und Phasen vor
etwa 1809 sind typisch fiir Alfvenische Fluktuationen im schnel-
len Sonnenwindplasma. Ahnliche Ergebnisse fanden Bavassano et
al. /1981/ Dbei einer Untersuchung ebenfalls mit Helios-Daten.
Die Kohidrenzen sind allerdings auch nie groBer als 0,95. Das
deutet auf das gleichzeitige Auftreten von anderen Fluktuationer
hin. Magnetoakustische Wellen konnten in diesem Frequenzbereict
im schnellen Sonnenwind allerdings nicht nachgewiesen werden, de
berechnete Kohidrenzen zwischen Magnetfeldbetrag und Magnetfeld-
komponenten nicht signifikant waren. Hinweise auf magnetoakus-
tische Wellen fanden sich jedoch 1in Gebieten ansteigender Son-
nenwindgeschwindigkeit, wo in einigen Datenintervallen Koh&dren-
zen zwischen Magnetfeldkomponenten und Magnetfeldbetrag bis zt
0,9 und entsprechende Phasen bei 0© beobachtet wurden.

Berechnet man den Quotienten aus den Spektraldichteschdatzwerter
der Magnetfeldkomponenten parallel und senkrecht zum Magnetfelcd
P"/ Py, so liegt dieser Quotient fiir Alfvenische Fluktuationer
typisch zwischen 0,1 und O,3. Alfvenische Fluktuationen sinc
also nur nidherungsweise transversal.

5.8 Varianzanalyse magnetischer Fluktuationen

Im allgemeinsten Fall werden Messungen von vier Raumsonde!
bendtigt, um die Ausbreitungsrichtung einer Wellenfront ir
interplanetaren Raum zweifelsfrei zu bestimmen. Ist ein Wellen
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, 1in der die Varianz de
Magnetfeldes wegen des Auftretens der Welle ein Minimum ist



xistiert eine iiberlagerung von Wellen mit verschiedenen Aus-
reitungsrichtungen, dann ergeben die Varianzen der Magnetfeld-
omponenten ein Ellipsoid, dessen mit der kleinsten Varianz ver-
indene Achse eine mittlere Ausbreitungsrichtung angibt.

le Richtung minimaler Varianz wird Dberechnet, indem die Rich-

ing des Einheitsvektors e bestimmt wird, die
: [ B -<B> )-g3]2:> zum Minimum macht (siehe Sonnerup
1971/;Burlaga and Turner /1976/). Dieses ist gleichbedeutend
it der Diagonalisierung der Matrix < Bg B‘> - <B,-_> (B}) W
,j = 1,2,3. Der Eigenvektor gg, der zum kleinsten Eigenwert A,

>hort, zeigt dann in die Richtung minimaler Varianz des Magnet-
>ldes. Entsprechend geben die Eigenvektoren g, und e, mit den
igenwerten A4 und A, die Richtungen maximaler und mittlerer
srianz  an. Die Richtung minimaler Varianz ist dann nicht defi-
lert, wenn A= A3z ist, die Varianzmatrix also die Form einer
igarre hat.

ie schon in Kapitel 4 ausgefiihrt wurde, ist die Anwendung der
irianzanalyse auf Alfvenische Fluktuationen nur dann sinnvoll,
>nn  die Fluktuationen eben sind. Durch gleichzeitige Messungen
it zwei Raumsonden fanden Denskat and Burlaga /1977/ deutliche
inweise darauf, daB Alfvenische Fluktuationen auf der GroBen-
cala ihrer Wellenldnge nicht eben sind. Indirekte Hinweise
sren von Burlaga and Turner /1976/ und von Solodyna and Belcher
1976/ gegeben worden, die zeigten, daB Richtungen minimaler
ignetischer Varianz nur schwer mit Ergebnissen der WKB-Ndherung
1 vereinbaren sind.

ine weitere Moglichkeit, warum die Untersuchung Alfvenischer
luktuationen mit der Varianzanalyse keine direkte Information
er die Ausbreitungsrichtung gibt, 1liegt in der Natur der
luktuationen, wie sie Abbildung 4 und 5 zeigen. In einem unter-
ichten Zeitintervall tritt eine Folge von Richtungsinderungen
>s Magnetfeldes auf, die wenig mit einem definierten Wellenzug
1 tun haben. Mdglicherweise hat das Ergebnis, daB die Richtung
inimaler Varianz mit der Richtung des mittleren Feldes zusam-
>nfillt, einfach damit zu tun, daB in jedem analysierten Zeit-
1tervall eine Anzahl von mehr zufdllig aufeinanderfolgenden
. chtungsidnderungen vorhanden ist.

isierend auf dieser Idee hat Barnes /1981b/ ein stochastisches
>dell eines Turbulenzfeldes entwickelt. Dabei sind die Fluk-
lationen turbulent im Sinn von zufdllig, ohne aber eine nicht-
neare Energiekaskade zuzulassen. Wird in diesem Modell die
chtung minimaler Varianz der Fluktuationen berechnet, so
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Abb. 26: Hiufigkeitsverteilungen der Eigenwertquotienten des
Varianzellipsoids von B fiir einstiindige Zeitintervalle.
A3 gibt den minimalen und A, den maximalen Eigenwert
an. Die Hdufigkeitsverteilungen in Aphel- und Perihel-
ndhe wurden jeweils iliber eine Sonnenrotation berechnet,
wobei die Zeitintervalle die auch in Abbildung 12 ver-
wendeten sind.



ergibt sich (unter bestimmten Einschrdnkungen) eine definierte
Richtung, die im Mittel 1in Richtung des Magnetfeldes zeigt.
Barnes veranschaulicht dieses Ergebnis mit der Bewegung einer
Stange mit einem festgehaltenen Ende. Die Bewegung der Stangen-
spitze 1ist solange anndhernd senkrecht =zur mittleren Ausrich-
tung, solange die Spitze nicht allzuweit aus der urspriinglichen
Lage ausgelenkt wird.

Wenn auch die Varianzmethode keine sicheren Ergebnisse bezliglich
einer Phasenausbreitung liefern wird, so wenden wir sie fiir
Helios-Daten bei unterschiedlichem Abstand von der Sonne an, um
die geometrische Orientierung der magnetischen Varianzmatrix
untersuchen zu konnen. Abbildung 26 und 27
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Abb. 27: Hdaufigkeitsverteilung der Winkel zwischen der Richtung
minimaler magnetischer Varianz und der mittleren Mag-
netfeldrichtung. Die Zeitintervalle sind dieselben wie
die in Abbildung 12 verwendeten.



zeigen die Ergebnisse der Varianzanalyse von Helios 1 und Helio:
2 flir die Zeitrdume iliber je eine Sonnenrotation in Perihel- unc
Aphelndhe. Die Haufigkeitsverteilungen fiir die Eigenwertverhidlt-
nisse unterscheiden sich kaum von bisher verdffentli¢hten Ergeb-
nissen anderer Raumsonden /Belcher and Davis, 1971; Burlaga anc
Turner, 1976; Denskat and Burlaga, 1977/. Gewisse Unterschiede
in den Verteilungen =zeigen sich zwischen Perihel und Aphe:
besonders bei Helios 2 fir Ny/ A4 und A3/Aq. Hauptgrund dafir ist
der grdBere Beitrag hochfrequenter Richtungsdnderungen in Peri-
helndhe zur Varianz in jedem einstiindigen Analysenintervall, die
die Verteilung fiir A3/ A4 weniger anisotrop machen und die Ver-
teilung fiir A3/ A4 etwas verbreitern. Dieses 1&B8t sich auch mit
dem Turbulenzfeldmodell nach Barnes /1981b/ begriinden. In Aphel-
ndhe tragen pro Analysenintervall hauptsdchlich langsam drehende
stochastische Richtungsdnderungen zum Varianzellipsoid bei. Das
sind einige wenige Richtungsdnderungen pro Analysenintervall. Ir
Perihelnihe kommen dazu eine grodBere Anzahl schnell drehender
stochastischer Richtungsdnderungen , die in der g4 - e, -Ebene
eine isotropere Verteilung bewirken und dabei auch in g5 -
Richtung die Varianz vergroBern.

Die Unterschiede in den Verteilungen von Helios 1 und Helios
sind damit zu erkldren, daB in Perihelndhe bei Helios 2 hoch-
frequente Fluktuationen relativ mehr zur gesamten Wellenaktivi-
tdt (gemessen durch die Varianz) beitragen als bei Helios 1.
Generell sind die Unterschiede jedoch nicht sehr grofB. Das
Varianzellipsoid ist sehr abgeflacht, d.h. die Fluktuationer
liegen ndherungsweise in einer Ebene. Die Lage dieser Ebene ist
etwa senkrecht zur mittleren Magnetfeldrichtung (Abbildung 27).
Deutliche Unterschiede sind in Aphel- und Perihelndhe zu sehen.
Die schmalere Verteilung in Perihelndhe ist wiederum auf der
grdBeren Beitrag der hochfrequenten magnetischen Fluktuationer
zum Varianzellipsoid zuriickzufiihren.

5.9 EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktuationen

Bisher sind Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen untersucht
worden und wie diese durch die Stromungsstruktur des Sonnen-
windes beeinfluBt werden. Dabei war der Sonnenwind meistens als
passives Hintergrundmedium betrachtet worden. Alfvenische Fluk-
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uationen ko&nnen jedoch auch Energie und Impuls transportieren
und moglicherweise Drehimpuls /Hollweg, 1973; Schubert and
oleman, 1968/) und damit eine Kraft auf das Hintergrundplasma
usiiben oder es erhitzen. Ein Beispiel ist der durch transver-
ale Alfvenwellen auf das Plasma ausgeiibte Druck. Die Existenz
ieses Druckes war zuerst von Parker /1965/ ausgefiihrt worden
nd in Sonnenwindmodelle von Belcher /1971/ und von Alazraki and
outurier /1971/ eingefiigt worden.

n diesem Kapitel soll die EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluk-
uationen Dberechnet und in Zusammenhang mit anderen Sonnenwind-
arametern gestellt werden, die fiir den Energietransport rele-
ant sind. Dabei wird die EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluk-
uationen einmal aus einer fiir Alfvenwellen hinreichend kleiner
mplitude hergeleiteten Formel berechnet werden und unabhidngig
avon 1in ganz allgemeiner Weise aus der Gleichung fiir den
esamten EnergiefluB des Sonnenwindes.

ir Vergleiche zwischen dem EnergiefluB Alfvenischer Fluktuatio-
en und dem GesamtenergiefluB des Sonnenwindplasmas ist es sinn-
0ll, die Rechnungen in einem mit der Sonne korotierenden System

it der Winkelgeschwindigkeit Q durchzufihren; in diesem
ystem sind die Sonnenwindgeschwindigkeit v und der
nergiefluf Alfvenischer Fluktuationen F ALFVEN €twa parallel.
ie gesamte EnergiefluBdichte wvon Plasma und Magnetfeld
ird von Hundhausen /1972, S.59/ flir ein Inertialsystem
ngegeben und lautet modifiziert fiir ein korotierendes
ystem:
- 1
TotaL = ¥ [7pV —nk(Te+ p)+ ] (\_/B)
?
GMo (5.2)

<

P [ e > (R X r) ] + de + gp

ie Terme in der ersten Klammer geben kinetische Energie und
nthalpie von Elektronen und Protonen, die Terme mit Magnetfeld
tammen vom Poynting - Vektor , die Terme in der zweiten
lammer sind Potentiale von Gravitation- und Zentrifugalfeld,
obei r der Abstandsvektor ist und de und dp sind Warmestrom-
ichten von Elektronen und Protonen. Helios - Messungen von dp
airden von Marsch et al. /1982a/ verdffentlicht. Wirmestrom-—
ichten von Protonen sind typisch etwa 10 % der Warmestromdich-
enn  von Elektronen. Da letztere bei allen Sonnenabstdnden schon
rheblich kleiner als z. B. die mitgefiihrte Enthalpie von Elek-
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tronen und Protonen sind (Tabelle 5), wird die Warmestromdichte
der Protonen fiir die Berechnung von E qopap, Nicht weiter berick-
sichtigt. Gleichung 5.2 ist auBer der Annahme eines isotroper
Plasmadruckes ganz allgemein. Isotrope Druckverteilung wurde
deshalb angenommen, da fiir Protonen Anisotropiewerte nichi
generell zur Verfiligung standen. Fqqopar, nach Gleichung 5.2 wirc
durch diese Einschrdnkung nur unwesentlich beeinfluBt.

Ausgehend von einer Beziehung fiir den Gesamtenergiefluf3 unte:
EinschluB von Druckanisotropien leitet Barnes /1979a/ fir der
Fall mit dem Magnetfeld paralleler Sonnenwindgeschwindigkeif
eine Beziehung fiir den EnergiefluB von Alfvenwellen her, die fi
sich nach auBen im Sonnenwind ausbreitende Wellen bis zu zweite:
ordnung in der Fluktuationsamplitude giiltig ist und Einfliissc¢
von Potentialen vernachlédssigt.

(B> & =
{Fatrven 2 = (%(Y) “[Bp VO )6 <(b) 2 (555

mit © =1+ 4T (P - P“)/<B)2 Bei der Berechnung vor
<EALFVEN > wird zundchst 6 gleich 1 gesetzt und wir nehmen an
diese Beziehung gelte fiir im Sonnenwind beobachtete Alfvenisch
Fluktuationen. Mittelwerte fiir die EnergiefluBdichte Alfve:
nischer Fluktuationen, weitere relevante EnergiefluBdichten un
Geschwindigkeiten sind in Tabelle 5 fiir Perihel- und Apheln&h
in Hochgeschwindigkeitsstromen zusammengestellt. Die letzt
Spalte gibt Informationen iiber Parameter bei groBter Sonnenndhe
der Raumsonde, wihrend die ersten beiden Spalten Mittelwert
iber Parameter in Hochgeschwindigkeitsstromen wdhrend eine:
Sonnenrotation angeben. Dabei wurden jeweils die gleiche
Gebiete wiederkehrender Hochgeschwindigkeitsstrome ausgewahlt
die nicht vom Kompressionsgebiet beim Einsetzen der jeweilige:
Hochgeschwindigkeitsstromung beeinfluBt sind. Die einzelne
parameter wurden zunidchst flir zwdlfstiindige Zeitintervalle
entsprechend der maximalen Periode Alfvenischer Fluktuatione!
- berechnet und dann gemittelt.

Bei einer &hnlichen Untersuchung analysierten Belcher et al
/1976/ IMP 8 Daten aus finf Hochgeschwindigkeitsstrdmen bei 1 A
und fanden dhnliche Parameter wie in dieser Arbeit mit Daten vo
Helios 2 zwischen 0,92 AE und 0,98 AE. Das Verhdltnis vo
EnthalpiefluB zum gesamten EnergiefluB (ohne den Beitrag vo
Fluktuationen) f&dllt von etwa 6 % bei 0,29 AE auf 3 % bei 1 A
ab. Der Wirmestrom der Elektronen ist in Hochgeschwindigkeits
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stromen bei allen Sonnenabst&dnden kleiner als der Enthalpieflug.
Zusdtzlich zu den in Tabelle 5 angegebenen Werten fiir
FTOTAL,r'rz im schnellen Sonnenwindplasma wurde diese GroBe
auch fiir alle 1iibrigen Zeiten wdhrend einer Sonnenrotation am
Aphel und am Perihel berechnet. Dabei differieren die Ergebnisse
um weniger als 2 %. Da die Ergebnisse im schnellen Sonnenwind-
plasma stdrker differieren,deutet dies auf einen Verlauf von
FroTAL,r im schnellen Plasma hin, der etwas anders als r -2
abfallt.

Die nach Gleichung 5.3 berechneten EnergiefluBdichten wurden
erstens unter der Annahme berechnet, daB diese Beziehung fir
Al fvenische Fluktuationen gilt, und zweitens wurde eine isotrope
Druckverteilung vorausgesetzt. Wie weit letztere Annahme die fiir
<FaLpvEN > berechneten Werte beeinfluBt, ldB8t sich aus Elektro-
nendaten und den von Marsch et al./ 1982a/ verdffentlichten
Werten fiir die Temperaturanisotropien der Protonen abschdtzen.
Alphateilchen werden auf Grund der geringen Teilchendichte bei
nur schwacher Druckanisotropie /Marsch et al., 1982b/ vernach-
lidssigt. Aus dreidimensionaler Auswertung der Protonendaten
folgt, daB die Temperaturanisotropie TPI/TPL im schnellen Son-
nenwind typisch etwa 1 ist, aber im langsamen Plasma Werte bis
etwa 3 erreicht. In Perihelnihe werden im schnellen Plasma auch
Anisotropien beobachtet, bei denen Tp, doppelt so groB wie Tp"
war. Ganz allgemein vergrdBern solche Anisotropien £ F arpyen 2

in Gleichung 5.3, bei denen T; groBSer als Ty ist, wahrend
<EALFVEN > kleiner wird,. wenn QL.kleine? als. h ists D%e vgn
Marsch et al. verdffentlichten Anisotropien liegen zum Teil 1in

Form von Abbildungen und zum Teil in Form von Tabellen vor.

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 Fdllen wird bei 0,29 AE die
EnergiefluBdichte um 7 % groBer und sinkt bei 0,95 AE um 12 %
ab. In Perihelnidhe wird diese Korrektur auf Grund der weitaus
hoheren Temperatur wesentlich durch die Protonen bestimmt. Im
Vergleich mit in mehreren Abbildungen von Marsch et al. gezeig-
ten Anisotropien iiber ldngere Zeitrdume scheinen die aus der
Tabelle entnommenen Anisotropiewerte relativ typisch zu sein.
Das 138t den SchluB zu, daB die berechneten EnergiefluBdichten
Alfvenischer Fluktuationen um etwa 5 bis maximal 15 % korregiert
werden miissen. Dabei muB der berechnete Wert in Perihelndhe

etwas vergroBert und in Aphelndhe etwas verkleinert werden.



Jie Annahme, daB die Beziehung 5.3 die EnergiefluBdichte Alfve-
1ischer Fluktuationen hinreichend genau wiedergibt, 1&B8t sich

iperpriifen, indem der EnergiefluB der Magnetfeld- und Plasma-
fluktuationen ganz allgemein mit der Beziehung 5.2 berechnet
vird. Dazu nehmen wir einen stetigen FluB des Sonnenwindplasmas

in, dem Fluktuationen iiberlagert sind. So soll jede GrdBe in
s5leichung 5.2 (nur die Potentiale und Widrmestromdichten werden
11s konstant genommen) aus einem stetigen Hintergrund und einer
fluktuierenden Komponente bestehen, B = {B>+Db, V=(V)+ v,
n=<n)+ n’ usw. Dieses wird in Gleichung 5.2 eingesetzt und
lie Terme separiert, die nur Mittelwerte enthalten. Damit 148t
sich der EnergiefluB der Fluktuationen in ganz allgemeiner Weise
>erechnen. Im Vergleich mit den aus 5.3 berechneten Werten zei-
jen sich bei Berechnungen iiber zwolfstiindige Datenintervalle im
schnellen Sonnenwindplasma Differenzen bis zu 30%, wobei eine
ittlere Differenz im Verlauf einer Hochgeschwindigkeitsstrodmung
wischen 5 % und 15 % liegt. Geringe Unterschiede bestehen
wischen Dberechneten Werten in Perihelndhe und Aphelndhe, wobei
lie Differenzen in Perihelnihe etwas kleiner waren. Diese Ab-
veichungen sind nicht sehr groB, wenn man beriicksichtigt, dag
'5.3) nur filir ausreichend kleine Amplituden giiltig ist und dag
n Hochgeschwindigkeitsstromen auch andere Wellenmoden und/oder
statische Strukturen auftreten konnen.

)ie beobachteten EnergiefluBdichten Alfvenischer Fluktuationen
1it Perioden bis zu zwdlf Stunden tragen mit etwa 2 % bei 1 AE
ind etwas mehr als 5 % bei 0,29 AE zur GesamtenergiefluBdichte
les Sonnenwindes bei. Diese Zahlen sind nicht besonders groB und
scheinen darauf hinzuweisen, daB Alfvenische Fluktuationen fiir
lie Dynamik des Sonnenwindes nur eine unwesentliche Rolle spie-
en. Dieser Punkt und die Frage, wie weit der zwischen 0,29 AE
nd 1 AE beobachtete Abfall 1in der EnergiefluBdichte Alfve-
\ischer Fluktuationen mit der Theorie vereinbar ist, werden in
(apitel 6 noch weiter untersucht werden.

.10 Messungen mit Helios 1 und Helios 2 bei radialer
.nordnung der Satelliten

iie Dbeste Untersuchung radialer Abhdngigkeiten im Sonnenwind
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wdre die Messung desselben Phdnomens mit einer Raumsonde n&dher
an der Sonne und einer weiteren Raumsonde (oder mehreren Raum-

sonden) 1in groéBerer Sonnenentfernung. So sind erfolgreich mit
Helios-, IMP- und Voyager- Raumsonden StoBwellen untersucht
worden /Burlaga et al., 1980/. Flir sogenannte '"plasma line -
ups", bei denen die Sonne, Helios 1 und Helios 2 radial verbun-

den sind, haben Schwenn et al. /1981/ radiale Abhidngigkeiten von
Plasmaparametern untersucht. Hierbei wurden jeweils Mittelwerte
iiber mehrere Stunden berechnet und diese auf radiale Abhangig-
keiten untersucht.

Auch zur Untersuchung von Alfvenischen Fluktuationen bieten sich
solche Konstellationen der beiden Raumsonden an, bei denen diese
in radialer Richtung hintereinander liegen. Die Energieausbrei-
tung Alfvenischer Fluktuationen liegt in Richtung des Magnet-
feldes. Da jedoch die Gruppengeschwindigkeit klein gegen die
Sonnenwindgeschwindigkeit 1ist, dominiert die Konvektion des
Fluktuationsfeldes mit der Sonnenwindgeschwindigkeit. Weiterhin
ist im inneren Sonnensystem das Magnetfeld nicht weit von einer
radialen Ausrichtung entfernt, so daB die Energieausbreitung
parallel zum Magnetfeld nur eine kleinere Korrektur zu den aus
den Bahndaten berechneten ‘"plasma line - ups" bringt. Diese
"plasma line - ups" wurden so berechnet, daB ein bei der jeweils
inneren Raumsonde mit der Liange A und der Breite & gemessenes
Plasmapaket nach einer durch die Sonnenwindgeschwindigkeit
gegebenen Laufzeit bel der duBeren Raumsonde bei gleicher Ldnge
A und gleicher Breite & gemessen wird.

Aus den Bahndaten und einstiindigen Mittelwerten der Sonnenwind-
geschwindigkeit wurden im Zeitraum Januar 1976 bis Dezember 1977
acht "line - ups"" von Helios 1 und 2 gefunden. Um Alfvenische
Fluktuationen untersuchen zu ko&nnen, miissen Hochgeschwindig-
keitsstromungen vorliegen und von beiden Raumsonden miissen auf-
einanderfolgende Plasma- und Magnetfelddaten fir zumindest
mehrere Stunden vorliegen. Nimmt man als kiirzesten zusammen-
hingenden Zeitraum vier Stunden, so bleibt von den acht "line -
ups" nur einer fir eine Auswertung {ibrig. Es ist dies ein elf-
stiindiges Datenintervall in einem schnellen Plasmastrom am 9.
und 10. Mirz 1976, also wahrend der Primdrmission von Helios 2.
Die Zeitdifferenz zwischen der Messung '"desselben" Fluktuations-
feldes bei Helios 1 und Helios 2 wurde aus den Bahndaten, der
Sonnenwindgeschwindigkeit und der Alfvengeschwindigkeit be-
stimmt. Bei diesem "line - up" war die Zeitverschiebung zwdlf
Stunden. Abbildung 28 zeigt einige Sonnenwindparameter in diesem
Intervall sowie an mehreren Tagen vorher und nachher. Von Helios
1 sind die Daten wahrend des elfstilindigen Zeitintervalles nicht
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28: MeBdaten von Helios 1 und 2 an sechs Tagen im Mirz 1976
bei radialer Anordnung der Raumsonden. Das bei dieser

Anordnung untersuchte Zeitintervall ist durch zwei
senkrechte Striche gekennzeichnet. Gezeigt sind von
oben nach unten einstiindige Mittelwerte der Magnet-
feldstdrke, der Magnetfeldrichtung angegeben durch
Azimutwinkel und Elevationswinkel 8 , sowie der
Stromungsgeschwindigkeit, Dichte und Temperatur der
Protonen.




Tabelle 6: Von beiden Raumsonden wihrend eines "line-up " in
einem Hochgeschwindigkeitsstrom gemessene Sonnen-
windparameter. Die Parameter wurden fir je ein-
stiindige Intervalle berechnet und dann iiber elf

Stunden gemittelt.

Mittlere Parameter Helios 1 Helios 2

im Hochgeschwindigkeitsstrom r = 0.506 AE ¥ = 0,721 AE
VRapiaL (Protonen) (km-s™") 634 651

F (v) 16.8 9.7

By (Grad) 349 319

By (Grad) 19 -9

n (cm™3) 1.3 5.0
VIHERMISCH [Protonen)(km's-') 92 79
VALFVEN (km-s™ ") 108 94

°§ (vz) 93.0 24 .9
UB/<F> 0.58 0.56
cF/<F> 0.12 0.05
FALFVEN (ergrem .57 0.071 0.020
Favevin / FroTaL 0.029 0.017
FTOTAL,r'rz (erg-s™') 1.35 x 1028 1.27 % 109




= 8§ -

immer in geniigender Aufldsung vorhanden, so daB nur zwei drei-

bzw. vierstiindige Datenintervalle von Helios 1 ausgewertet
werden konnen . Die von beiden Raumsonden gemessenen
Richtungsfluktuationen von Magnetfeld und
Sonnenwindgeschwindigkeit sind sehr gut korreliert. Die

Fluktuationen sind demnach Alfvenisch. Vergleicht man Phasen von
Daten beider Raumsonden, so sind keine Ubereinstimmungen zu ent-
decken. Der Abstand zur Sonne in diesem Zeitraum betridgt fir
Helios 1 0,506 AE und filir Helios 2 0,721 AE. In diesem
Abstandsbereich sind die aus den Beobachtungen jeweils einer
Raumsonde abgeleiteten radialen Abhidngigkeiten nicht so deutlich
wie etwa zwischen 0,3 AE und 0,5 AE. Weiterhin verhindern die
Datenliicken Dbei Helios 1 die Untersuchung der langperiodischen
Alfvenischen Fluktuationen. Gerade diese aber zeigen deutliche
radiale Abhadngigkeiten.

In Tabelle 6 sind wdhrend des "line - up" von beiden Raumsonden
beobachtete Parameter zusammengestellt. Zusidtzlich wurden noch
Magnetfeldspektren mit einer maximalen Periode von 2,9 Stunden
berechnet. Die Spektren der Richtungsfluktuationen an den
verschiedenen Raumpunkten unterscheiden sich Thaupts&dchlich
durch die Dbei allen Frequenzen niedrigere Spektraldichte bei
0,72 AE. Zusdtzlich waren Dberechnete Spektralexponenten bei
0,72 AE um etwa 0,1 groBer als bei 0,51 AE. Dieser Unterschied
liegt innerhalb des in Anhang C.3 abgeschidtzten Fehlers von
* 0.12 Dbei der Berechnung des Spektralexponenten. Dieses Ergeb-
nis entspricht etwa der in Kapitel 5.6 gefundenen radialen Ab-
hdngigkeit 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 wiahrend
der elfstiindigen MeBzeit die Schwankungen z. B.in GQ oder
FALFVEN nur gering waren, bietet es sich an, die bei unter-
schiedlichen Abstdnden gemessenen Parameter mit theoretischen
Rechnungen iiber die rdumliche Variation z. B der Amplituden oder
des Energieflusses Alfvenischer Fluktuationen zu vergleichen.

Barnes /1979a/ gibt mit der WKB-Niherung hergeleitete Beziehun-
gen fir Amplituden und EnergiefluB von Alfvenwellen an, die die
rdumliche Variation entlang eines Strahls beschreiben, wenn die
Stromungsgeschwindigkeit parallel zum Magnetfeld ist.

p1/2
2 2 43/2 (8-4]
(Ma + 102 (144U (P, -P, ) /B2 )

lgl2 = const.
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Ausgehend von bei 0,51 AE gemessenen Werten fiir das Quadrat der
Fluktuationsamplitude und die EnergiefluBdichte werden in einem
mit der Sonne korotierenden System die entsprechenden Werte bei
0,72 AE unter der Annahme isotropen Druckes berechnet. Der er-
haltene Wert fiir das Quadrat der Fluktuationsamplitude ist 50%
hoher als der gemessene und die berechnete EnergiefluBdichte ist
35% hdher als die gemessene. Die Interpretation dieser Differen-
zen hidngt natiirlich davon ab, ob wirklich dasselbe Fluktuations-
feld beobachtet wurde. Denskat and Burlaga /1977/ hatten durch
Phasenuntersuchungen mit zwei Raumsonden festgestellt, dafB die
riumliche Ausdehnung von Phasenfronten Alfvenischer Fluktuatio-
nen oftmals kleiner als 0,003 AE ist.

Berechnet man ausgehend vom ersten Megort (z. B. der Ort in der
Mitte des MeBzeitraumes) bei 0,506 AE aus der Ausbreitungsrich-
tung und Geschwindigkeit von Sonnenwindplasma und Fluktuations-
feld den erwarteten Ort des Fluktuationsfeldes auf einer Kugel
mit dem Radius 0,721 AE, so liegen dieser Ort und der Ort der
4juBeren Raumsonde auf dieser Kugel um 0,01 AE auseinander. Die
"plasma line - ups" waren fir genau radiale Ausbreitung berech-
net worden. Mdglicherweise sind also die von Helios 1 bei
0,51 AE gemessenen Fluktuationen durchaus verschieden von den

bei 0,72 AE gemessenen. Darauf weisen auch die Messungen von
GF/<F> hin, die den bisherigen Ergebnissen gdnzlich zu wider-
sprechen scheinen. Dann widren die wdhrend eines "line - up"

gemachten Messungen beziiglich der Alfvenischen Fluktuationen

kurzzeitige Stichproben an den entsprechenden Raumpunkten, wobei
verschiedene Fluktuationsfelder beobachtet wurden. Dieses er-
scheint unter Beriicksichtigung der Phasenuntersuchungen von
Denskat und Burlaga als die wahrscheinlichste Moglichkeit. Da
bei weiteren "line - wups" 1in schnellen Plasmastromen viele
Datenliicken Dbei wenigstens einer Raumsonde eine Auswertung ver-
hindern, ist keine endgiiltige Aussage moglich.



6. Alfvenische Fluktuationen innerhalb von 0.29 AE

6.1 Mogliche Erzeugungsmechanismen

Bei der Bestimmung des Ursprungs interplanetarer Fluktuationen
sind bisher wenig Fortschritte gemacht worden. Es wurde viel
spekuliert, jedoch 1ist eine Uberpriifung der Theorien durch
Messungen nur sehr begrenzt mdglich.

Die sicherste Aussage liber den Ursprung interplanetarer Fluktua-
tionen 1ist die, daB es starke Hinweise fiir eine Erzeugung der

Alfvenischen Komponente innerhalb des Alfvenischen Radius
( ra%<20 rg) gibt, der das Gebiet sub - Alfvenischen Flusses
begrenzt. Dieses wird aus der Ausbreitungsrichtung Alfvenischer

Fluktuationen gefolgert (siehe Kapitel 5.2). Mogliche Erzeu-
gungsmechanismen auBerhalb des Alfvenischen Radius erscheinen
sehr unwahrscheinlich /Barnes, 1979a/. Das Modell einer Erzeu-
gung der Alfvenischen Fluktuationen innerhalb des sub- Alfve-
nischen Gebietes paBt zu den Messungen zwischen 0,29 AE und 1 AE
und bietet keine offensichtlichen Schwierigkeiten. Dort erzeugte
Alfvenische Fluktuationen mit einer zur Sonne hin gerichteten
Ausbreitung laufen in Sonnenrichtung und wiirden auBierhalb des
Alfvenischen Radius nicht beobachtbar sein. Andere in diesem
Gebiet erzeugte hydromagnetische Wellenmoden wiirden wahrschein-
lich auf Grund von Landauddmpfung verschwinden, bevor sie von
Raumsonden beobachtet werden kdnnten /Barnes, 1966, 1967/.

Eine Reihe von Mdglichkeiten werden in der Literatur zur Erzeu-
gung von Alfvenwellen diskutiert. So kdnnen Alfvenwellen durch

die Kelvin - Helmholtz - Instabilit&dt erzeugt werden /Dobro-
wolny,1977/. 1I. allg. erfordert dieser Mechanismus Geschwindig-
keitsscherungen, die groBer als die Alfvengeschwindigkeit sind
/Burlaga, 1968/. Innerhalb des Alfvenischen Radius ist die

Alfvengeschwindigkeit jedoch groBer als die Sonnenwindgeschwin-
digkeit, so daB Geschwindigkeitsscherungen der geforderten Grdge
unwahrscheinlich sind (auBer moglicherweise gerade innerhalb des
Alfvenischen Radius). Weiterhin ist nach den Rechnungen von
Dobrowolny die Kelvin - Helmholtz - Instabilit&dt nur in der Nihe
der Ionengyrofrequenzen effektiv. Eine zweite Moglichkeit ist

die Wellenerzeugung durch die Gartenschlauchinstabilitidt. Pat-—
terson /1971/ zeigte, daB radiale Ausbreitung des Sonnenwindes
in Gegenwart von Alfvenwellen nie das Instabilitidtskriterium
erreicht. ©Nach dieser Arbeit verhindert die Anwesenheit von



Alfvenwellen das Auftreten der Gartenschlauchinstabilitit im
Sonnenwind. Eine dritte Moglichkeit ist die Erzeugung von
schnellen magnetoakustischen Wellen durch Wirmestrominstabili-
tdten (Forslund, 1970; Perkins, 1973; Gary et al., 1975/. Da
dadurch direkt keine Alfvenwellen erzeugt werden, miBte man
einen zusdtzllichen ProzeB finden, um aus schnellen magnetoakus-
tischen Wellen Alfvenwellen zu erzeugen.

Coleman /1967/ schlug als Quelle interplanetarer Wellen solare
Granulation oder Supergranulation vor. Das einzige Modell einer
spezifisch solaren Quelle von Alfvenwellen stammt von Hollweg
/1972/, der als Quelle horizontale Bewegungen in der solaren
Supergranulation vorschlug. Diese Bewegungen kénnten Wellen mit
Perioden zwischen 20 und 40 Stunden erzeugen. Unter Beriick-
sichtigung der Dopplerverschiebung kdnnten gerade die ldangsten
der von Raumsonden im interplanetaren Raum beobachteten Al fve-
nischen Fluktuationen in diesem Periodenbereich liegen. Hollweg
schlug entsprechend dem Modell von Colemann /1968/ zur Erklirung
der Dbeobachteten kiirzeren Perioden Alfvenischer Fluktuationen
eine nichtlineare Energiekaskade zu hdheren Wellenzahlen hin
vor .

Seit einer Reihe von Jahren wird als ein mdglicher Mechanismus
zur Aufheizung von Chromosphidre 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 Photosphire 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-
nenatmosphdre 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-
mosphdre und Korona seien jedoch hoherfrequente Alfvenwellen
(10 sekunden £ T < einige Minuten) verantwortlich.

Mit Dbeiden Helios-Raumsonden wurden mit Hilfe des Trigersignals
Elektroneninhalt- und Faradayrotationsmessungen in der Sonnen-
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 innerhalb von
0.05 AE zeigten. Hollweg et al. interpretieren die beobachteten
Faradayrotationsfluktuationen als konsistent mit von der Sonne
ausgesendeten Alfvenwellen. Die Elektronendichtefluktuationen in
der Korona werden mit langsamen magnetoakustischen Wellen oder



mit nichtlinearer Wechselwirkung von Alfvenwellen erklidrt. Als
weitere Erkldrungsmdglichkeit wird vorgeschlagen, daB Korona und
innerer Sonnenwind turbulent seien, daB diese Turbulenz teil-
weise kompressiv sei und deshalb auch Dichtefluktuationen auf-
treten miuBten.

Auf der Suche nach Hinweisen auf den Ort der Erzeugung Alfve-
nischer Fluktuationen wurden alle verfiigbaren Helios-Daten auf
Zeitintervalle durchgesehen, in denen die Alfvengeschwindigkeit
groBer als die Stromungsgeschwindigkeit des Sonnenwindes war.
Wirden Alfvenische Fluktuationen ndmlich in der Nihe des Alfve-—
nischen Radius erzeugt, so sollten dann auch in solarer Richtung
laufende Fluktuationen beobachtet werden kdnnen. In den Daten
bis Ende 1980 wurden acht sub- Alfvenische Zeitrdume in Perihel-
ndhe der beiden Raumsonden gefunden. Jedoch waren die Stromungs-—
bedingungen so gestdrt, daB keine Analyse der Fluktuationen
moéglich war. Wdhrend sechs dieser Zeitrdume war die hohe Al fven-—
geschwindigkeit durch sehr geringe Dichte infolge eines vorher-
gehenden StoBwellenereignisses verursacht worden.

6.2 Spektrale Zusammensetzung und EnergiefluBdichten

Um Aussagen iliber Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen inner-—
halb wvon 0,29 AE zu gewinnen, bietet es sich an, einige aus den
Helios — Daten gefundene radiale Abhdngigkeiten 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
Spektraldichteschidtzwerte 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
Zusammensetzung Alfvenischer Fluktuationen? Abbildung 29 zeigt
die nach Messungen von Helios 2 berechneten Spektraldichtever-
ldufe der magnetischen Richtungsfluktuationen und die zu klei-
neren Sonnenabstanden durchgefiihrte Extrapolation der Spektral-
dichteschdtzwerte Alfvenischer Fluktuationen. Die Spektraldi-
chten in den beiden gezeigten Kurven unterscheiden sich dadurch,
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daB sie einmal nur aus Datenintervallen mit Alfvenischen Fluk-
tuationen berechnet wurden ("trailing edges"), wdhrend sie bei
der =zweiten gezeigten Kurve aus allen Daten berechnet wurden.
Die benutzten Frequenzbidnder sind relativ breit und umfassen den
gesamten moglichen Frequenzbereich Alfvenischer Fluktuationen
mit Ausnahme von drei nicht gezeigten Frequenzbidndern. Deren
Spektraldichteverlauf als Funktion des Sonnenabstandes liegt
genau zwischen den gezeigten Frequenzbdndern.

Trotz einiger Variabilitdt scheint ein Potenzansatz G ~ r~%
fiir den Verlauf der Spektraldichte G als Funktion des Abstandes
angemessen, wobei nur die Spektraldichteschdtzwerte im Hochge-
schwindigkeitsplasma bericksichtigt wurden. Offensichtlich gibt
es einen klaren Unterschied =zwischen dem Spektraldichteverlauf
im tiefsten Frequenzband ( ~r— 2% ) und in den hdheren Fre-
quenzbindern ( ~ r — *:© ),

Benutzt man diese Abstandsbeziehungen, um den Spektraldichte-
verlauf zur Sonne hin zu extrapolieren, so findet man ein Uber-
schneiden der Spektraldichteverlaufe der beiden tiefsten Fre-
quenzbinder etwa beim Alfvenischen Radius. Der Alfvenische
Radius rp wurde aus Plasma- und Magnetfeldmessungen bei 0,29 AR
berechnet. Innerhalb des durch den Alfvenischen Radius begrenz-

ten Gebietes werden mit groBer Wahrscheinlichkeit die Alfve-
nischen Fluktuationen erzeugt. Da wir Uber den wirklichen Er-
zeugungsort keine weiteren Informationen haben - die Messungen
des Elektroneninhalts und der Faradayrotation mit dem Helios-
Trdgersignal =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 Frequenzbidnder treffen. Bei dieser
einfachen Extrapolation wiirde die Spektraldichte des interpla-
netaren Magnetfeldes als Funktion der Frequenz bei diesem Son-
nenabstand einen aus zwel 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 bei 1,7). Uber den gesamten
Frequenzbereich widre dieses ein sehr viel flacherer Abfall als
bei 0,3 AE.

Weiter innerhalb vom Alfvenischen Radius ist moglicherweise die
Spektraldichte im Frequenzbereich von 3l X 10”3 Hz bis
4,7 x 102 Hz groBer als bei tieferen Frequenzen. In diesem
Falle gdbe es ein Maximum in der Spektraldichte zwischen
3,1 x 1073 Hz und 4,7 x 1073 Hz. Spektraldichten hoherer Fre-



quenzen kdnnen nicht grdBer werden, da sie zwischen 0,29 AE und
1 AE dasselbe Abstandsverhalten zeigen.

Wahrscheinlich ist diese Extrapolation zu einfach, um
verldBliche Ergebnisse liefern zu kénnen. In Ermangelung einer
Modellvorstellung, die die Abstandsabhadngigkeit der Spektral-
dichte des interplanetaren Magnetfeldes zwischen 0,29 AE und 1
AE physikalisch sinnvoll beschreibt, bleiben jedoch kaum andere
Mtglichkeiten, um Aussagen iiber die spektrale Zusammensetzung
magnetischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE zu erhalten.
Bei dieser Extrapolation wurde nur angenommen, daf im Abstands-
bereich innerhalb von 0,29 AE -ebenso wie das weiter auBen beo-
bachtet wurde - die Spektraldichte oberhalb von 3,1 x 1073 Hz
relativ zur Spektraldichte bei tieferen Frequenzen weiter zu-
nimmt. Nur wenn gerade innerhalb von 0,29 AE ein ProzeB ein-
setzt, der fiir den unterschiedlichen radialen Abfall in den
einzelnen Frequenzbereichen verantwortlich ist, widre die Extra-
polation vollig falsch.

Der bei dieser Extrapolation gefundene Frequenzbereich von
3,1 x 1073 Hz bis 4,7 x 10-3 Hz, der mdglicherweise innerhalb
des Alfvenischen Radius den Frequenzbereich maximaler Spektral-
dichte von Alfvenischen Fluktuationen angibt, drdngt 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 fiilhrten 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 GroBen-
ordnung 10 cm/s. Diese Amplituden machen allerdings atmos-
pharische Schwingungen durch Sonnenoszillationen als direkte
Ursache Alfvenischer Fluktuationen unwahrscheinlich. Fir Alfven-
wellen in Sonnenwindmodellen werden Amplituden von der GréBen-
ordnung einiger 10 km/s bei einem Abstand von 300 000 km i{iber
der Photosphidre angenommen. Im Vergleich damit haben horizontale
granulare Bewegungen Amplituden von etwa 1 km/s /Beckers,1976/.

Als weitere GroBe 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



5% Dbei 0,29 AE variiert. Dazu berechnen wir zunichst aus den
Daten der Primdrmission von Helios 2 die EnergiefluBdichte
Alfvenischer Fluktuationer1<§:ALFVEN)aus Gleichung 5.3 und die
GesamtenergiefluBdichte des Sonnenwindes <ETOTAL> aus Gleichung
5.2 fir 12-Stunden Intervalle als Funktion der Alfvenmachzahl
MaA in einem mit der Sonne korotierenden System. Abbildung 30
zeigt tiber Wertbereiche Ma= 1,5 gemittelte GroBen
<F arpven> / €F popap, > als Funktion der Alfvenmachzahl. Dabei
steigt dieses Verhdltnis von 1,82 bei Mp =11,75 (1 AE ) auf
5,2% Dbei Mp = 4,25 ( 0,3 AE ) an. In frilheren Arbeiten ange-
gebene kleinere Werte =z.B. 0,7% bei 1 AE von Belcher et al.
/1976/ stammen aus Berechnungen, bei denen kiirzere Fluktuations-
perioden Dbenutzt wurden. Lange Perioden tragen jedoch besonders
bei 1 AE wesentlich zur EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktua-
tionen bei.

Eine Extrapolation des zwischen 0,29 AE und 1 AE gemessenen
Quotienten < Fappyen 2>/ € Fopgpap, > in  die Korona ist mit dem
von Barnes /1979a/ hergeleiteten Ausdruck 5.5 mdglich, wobei die
Wellenamplituden mit der WKB-Niherung berechnet wurden. Nach
(5.5) &dndert sich das Verhidltnis der EnergiefluBdichte Alfve-
nischer Fluktuationen zur GesamtenergiefluBdichte mit
(3/2 MA + 1)/( Ma + 1 )2 unabhingig von der Geometrie der FluB-
rohre. Kurve 1III in Abbildung 30 =zeigt den so berechneten
Quotienten {F prpypy >/ € Fropar, > als  Funktion von Mp o wenn
man von dem gemessenen Quotienten Dbei Ma= 11,75 ausgeht.
Beginnt man mit dem gemessenen Wert bei Ma = 4.25, so erhdlt man
Kurve II. Diese Extrapolationen fithren an der Koronabasis zu
Werten von 15 % bzw. 19 & fiir < Farrven > /< F popar, > - Der
Unterschied zwischen diesen beiden Werten deutet darauf hin, dag
die rdumliche Variation der EnergiefluBdichte durch den mit WKB
- Wellenamplituden hergeleiteten Ausdruck nicht hinreichend be-
schrieben wird. Diese Differenz wird grdBer unter Beriicksichti-
gung von Anisotropien. In Kapitel 5.9 war abgeschitzt worden,
daB Dbei 0,29 AE der berechnete Wert um 7 $ erhdht und bei
0,95 AE um 12 % verringert wird. Etwa um den gleichen Anteil
dndert sich der Wert bei Mp = 4,25 bzw. Mg = 11,75. Die Kurven
IT und III fithrten dann zu einem EnergiefluBverhdltnis von 20 %
bzw 13 ¢ an der Koronabasis.

Die Abhdngigkeit des gemessenen EnergiefluBquotienten von der
Alfvenmachzahl 1&d8t sich gut mit einem Potenzansatz ~Mp~ S
beschreiben und weicht damit von Beziehung 5.5 ab, wie Kurve
III zeigt. Diese empirisch erhaltene Abhingigkeit kann nicht bis
beliebig nahe an der Sonne gelten. Nehmen wir an, der Energie-
fluBabfall der Alfvenischen Fluktuationen relativ zum Gesamt-—



Abb.

HELIOS -2
—= r[AU]
0?1 0.02 0.05 %1 02 05 10
2r, i 201,
50
40—
Froa> =~ | TT0—-- %
20—_ _
10—_
8 -
6 -
2
21 WAVE FREQUENCIES:
24X10°Hz - 12 X 102 Hz
1 ——— ———
01 02 03 05 1 2 3 5 1012

30:

Verhdltnis von EnergiefluBdichten Alfvenischer Fluk-
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nergiefluB hat zwei Ursachen. Die erste Ursache ist dabei der
on den Alfvenischen Fluktuationen auf das Plasma ausgeiibte
ruck, der aus dem Abfall der Amplitude der magnetischen Rich-
uingsfluktuationen mit zunehmendem Sonnenabstand und zunehmender
| fvenmachzahl nach (5.4) resultiert. Dieses 1ist in der Bezie-
ing 5.5 enthalten, die die Variation von < F ALFVEN>mit sich
ndernder Alfvenmachzahl beschreibt. Da gemessene Werte von
FALFVEN /2 /L Fpopapyerst bei kleineren Mp von den nach (5.5)
orechneten abweichen (Kurve III), ist die Hauptursache fiir den
cobachteten Abfall offensichtlich der von den Alfvenischen
luktuationen auf das Plasma ausgeiibte Druck.

ie zweite Ursache, die fiir den beobachteten Unterschied bei
leinen M, verantwortlich ist, ist mdglicherweise eine nicht-
ineare Dampfung von Alfvenischen Fluktuationen bei gleichzei-
iger Aufheizung des Plasmas /Hollweg, 1975a/. Diese nichtli-
care Dampfung wurde deshalb angenommen, um beobachtete Wellen-
aplituden mit IBI/(F) <1 zu erkldren. Berechnet man ndmlich
isgehend von plausiblen Werten in der Sonnenkorona mit der WKB

Methode die Ausbreitung von Alfvenwellen, sofindet man ein
~latives Anwachsen von |bl /(F) mit wachsendem Sonnenabstand,
obei  je nach den gewdhlten Anfangsbedingungen z. B. bei 19 rg
iollweg,1978a/ Ibl/ <F>» den Wert von 1/2' erreicht. Ein
>iteres Anwachsen wird im Modell dann dadurch verhindert, daSB
ichtlineare Dampfung der Wellen angenommen wird. Der Mechanis-
us dafiir wird allerdings nicht weiter spezifiziert.

~hmen wir Hollweg’s Rechnungen als Anhaltspunkt fiir den Sonnen-
bstand, bei dem die relativen Amplituden Alfvenischer Fluktua-
ionen |b| /{F) den Wert 1/Y2 erreichen. Innerhalb von 20 r
blge dann die EnergiefluBdichte Alfvenischer Fluktuationen
5.5) und auBerhalb von 20 rg, gelte der empirisch gefundene
>fall mit ~ M, (Kurve I). Diese Extrapolation fiihrt zu einem
erhiltnis < Fappyen D /< Fropar, 2 von 29 % an der Koronabasis.
ine Beriicksichtigung von Teilchenanisotropien vergrodBert das
>rhidltnis um einige Prozent.

le Aussagekraft dieser Ergebnisse 1ist dadurch eingeschrdnkt,
13 auch in der Sonnenkorona die rdumliche Entwicklung der
nplituden Alfvenischer Fluktuationen, die in die Berechnung der
lergiefluBdichte eingehen, mit der WKB - Ndherung behandelt
irde. Die WKB - Ndherung ist dann anwendbar, wenn die Wellen-
inge klein 1im Vergleich zur GrdBenordnung einer Anderung im
>dium ist, die durch eine Skalenldnge ausgedriickt wird. Nahe
>r Sonne nehmen wir fir Sonnenwindgeschwindigkeit und Plasma-
L.chte Skalenldngen der GroBe 10% km an. Die Perioden von 11,5




Stunden entsprechenden Wellenldngen sind auch ohne Beriicksichti-
gung der Dopplerverschiebung um ein Vielfaches gréBer als diese
Skalenldngen, so daB die WKB - Ndaherung in der Korona fiir diese
Wellenlidngen 1im Grunde nicht anwendbar ist. Das bedeutet, dag
die in Abbildung 30 gezeigten Extrapolationen mit abnehmender
Al fvenmachzahl immer weniger vertrauenswiirdig werden. Anderer-
seits folgern Heinemann and Olbert /1980/ aus Vergleichen mit
Nicht-WKB Alfvenwellen in der Sonnenkorona, daB dort die WKB -
Niherung hinreichend gute Werte fiir die Energiedichte und die
EnergiefluBdichte von Alfvenwellen liefert.

Vergleicht man diese Energiefliisse mit denen, die in Sonnenwind-
modellen verwendet worden sind, so findet man etwa die gleiche
GroBenordnung. Um gemessene Sonnenwindparameter in einer Hoch-
geschwindigkeitsstrdmung zu reproduzieren, ging Belcher /1971/
in einem Sonnenwindmodell mit Alfvenwellen bei einem Abstand von
3 x 105 km iiber der Photosphdre von plausiblen Werten fir Mag-
netfeldstirke, Dichte und Temperatur aus und postulierte einen
WellenenergiefluB von etwa 40% des gesamten Energieflusses bei
diesem Abstand. Damit stimmten die mit diesem Modell berechneten
Werte mit den gemessenen Werten iiberein. Ohne den EinfluB von
Wellen ist es nicht méglich, mit diesem Modell hohe Geschwindig-
keiten 1in Verbindung mit geringer Dichte bei 1 AE zu erreichen.
Die angegebenen Zahlen sollten allerdings nicht allzu genau
genommen werden. Das Modell hat Unzulédnglichkeiten und die an-
genommenen Anfangswerte oberhalb der Photosphédre beeinflussen
nicht nur wesentlich die gesamten Ergebnisse, sondern auch den
dort postulierten WellenenergiefluB. Dieser 1ist z.B. propor-
tional zur dritten Potenz der angenommenen Magnetfeldstdrke und
hingt damit wesentlich von der Wahl dieses Anfangswertes ab.
Auch in Belcher’s Modell wird die Wellenamplitude bei Ausbrei-
tung im Sonnenwind groBer als das Hintergrundmagnetfeld und
erreicht bei 1 AE den Wert 3. Auch Belcher postuliert deshalb
eine Wellendampfung mit nachfolgender Aufheizung der Protonen,
sobald die Wellenamplitude die GroBe 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 Moglichkeit,
Vorstellungen von der GroBenordnung des méglichen Beitrages
Al fvenischer Fluktuationen zur Beschleunigung und Aufheizung des
Sonnenwindes innerhalb von 0,3 AE zu bekommen. Dabei zeigt sich,
daB der berechnete EnergiefluB Alfvenischer Fluktuationen in der
Korona etwa von gleicher GrdBenordnung 1ist wie der, der in

Sonnenwindmodellen fiir Alfvenwellen postuliert wird, um berech-
nete an bei 1 AE gemessene Sonnenwindparameter anzupassen.



Magnetfeldspektren von 2,4 X 1075 Hz bis 470 Hz

.chdem in den vorhergehenden Kapiteln Magnetfeldfluktuationen
efer Frequenzen weit unterhalb der Protonengyrofrequenz be-
ndelt worden sind, bleibt noch die Frage offen, welche hdher-
-equenten magnetischen Fluktuationen neben den tieffrequenten
ftreten. Im Frequenzbereich oberhalb von 4,7 Hz fanden Bein-
>th and Neubauer /1981/ bei der Auswertung der Daten der Induk-
ionsspulenmagnetometer an Bord beider Helios - Raumsonden
-indig vorhandene magnetische Fluktuationen. In diesem Kapitel
srden nun aus Daten der Forstersonde und der Induktionsspule
srechnete Spektren zusammengestellt, um einen Frequenzbereich
n 2.4 x 1075 bis 470 Hz auswerten zu koénnen. Dabei bleibt eine
icke zwischen 2 Hz und 4,7 Hz, die durch die MeBbereichsgrenzen
-r beiden Magnetometer bei der benutzten Dateniibertragungsrate
egeben sind.

ine zeitliche Folge von Magnetfeldspektren in diesem Frequenz-—
ereich zeigt Abbildung 31 in der N&he des ersten Perihels von
~lios 2. Diese Magnetfeldspektren sind die ersten, die iber
inen so weiten Frequenzbereich von einer Raumsonde im inter-
lanetaren Medium gemessen wurden. Die Stromungsbedingungen
ihrend des gezeigten Zeitraumes sind sehr unterschiedlich.
undichst ist der Sonnenwind langsam. Dann setzt ein Hochge-
chwindigkeitsstrom ein und fihrt zu einer Kompression des
lasmas mit einem Dichteanstieg von 60 cm-3 auf iber 200 cm=3.

ei ansteigender stromungsgeschwindigkeit auf 700 km/s sinkt
ann die Dichte auf etwa 30 cm~3 und bleibt im weiteren Verlauf
er Hochgeschwindigkeitsstromung bei diesem Wert. Die Magnet-
eldstirke liegt in diesem Teil der Strdmung etwas oberhalb von

Oy -

ie Magnetfeldspektren zeigen im gesamten Frequenzbereich einen
on der Stromungsstruktur abhdngigen Verlauf. Dabei 1ist das
ehlen fast jeglicher statistischer Fluktuationen der Spektren
berhalb von 10~2 Hz auf die Mittellung iiber sehr viele Einzel-
pektren zuriickzufiihren. 1Im langsamen und iT komprimierten
onnenwindplasma zeigen die Spektraldichten G unterhalb von
0-2 Hz etwa einen linearen Zusammenhang zwischen log G und
og f. Dagegen zeigen die Spektren oberhalb davon bis zu 2 Hz
nd von 4,7 bis 470 Hz offensichtlich erhOhte Fluktuations-
ktivitit in bestimmten Frequenzbereichen. (Die Spektraldichte-
rhohung bei 1 Hz stammt allerdings nicht von einem MeBsignal,
ondern ist auf die Spinvariation zuriickzufihren, die nicht
6llig aus den Daten entfernt werden konnte.) Im Hochgeschwin-
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31: Zeitliche Folge von jeweils elf Stunden auseinander-
liegenden Spektraldichteschdtzwerten der z¢z - Kompo-
nente des interplanetaren Magnetfeldes zwischen 0.29 AE
und 0.34 AE. Spektraldichteschdtzwerte unterhalb von
2 Hz wurden aus Daten des Forstersondenmagnetometers
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 hochaufl&senden
Daten benutzt wurden. Die aus letzteren Daten berech-
neten Spektraldichteschdtzwerte wurden jeweils Uber 170
Einzelspektren segmentgemitelt. Die Spektraldichten
oberhalb von 4,7 Hz wurden mit dem Induktionsspulen-
magnetometer gemessen und entsprechend gemittelt. Damit
wird insgesamt ein Frequenzbereich von 2,4 X 1075 Hz
pis 470 Hz erfaBt. In der Abbildung rechts sind elf-
stiindige Mittelwerte der Strdmungsgeschwindigkeit, der
Protonendichte und der Magnetfeldstdrke gezeigt.
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digkeitsplasma in Perihelndhe zeigt sich bei tiefen Frequenzen
unterhalb von 10-2 Hz das bekannte Bild von sehr flachen Spek-
tren, die bei ansteigender Frequenz etwas steiler werden. Ober-
halb von 1072 Hz bis 2 Hz und von 4,7 bis 470 Hz zeigeE die
Spektren einen etwa linearen Zusammenhang zwischen log G und
log f. Die gezeigten Spektraldichten geben keinen Anhaltspunkt
fir Wellenerzeugung oder Wellenabsorption bei der Protonengyro-
frequenz, die z. B. wdhrend der zweiten Hilfte des in Abbildung

31 gezeigten Zeitraumes bei 0,6 Hz im Plasmaruhsystem lag.
Allerdings wiirden mdgliche Effekte i. allg. nicht direkt bei
dieser Frequenz, sondern Dopplerverschoben gemessen werden,

womit eventuell auftretende Anderungen in der Spektraldichte
gerade in die nicht erfaBte Frequenzliicke fallen kdnnten.

Eine Deutung dieses Spektraldichteverlaufes soll hier nicht mit
einzelnen Wellentypen unternommen werden. Mdgliche Wellentypen
fiir den tieffrequenten Bereich sind schon vorher in dieser
Arbeit behandelt worden. Kandidaten fiir den héherfrequenten
Bereich (Ionenzyklotronwellen, magnetoakustische Wellen, Whist-
lerwellen und diinne 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
Betrachtungsweise untersucht werden, die schon friiher bei den
ersten Studien interplanetarer Fluktuationen vorgeschlagen wurde
/Coleman, 1968/, dann nicht weiter verfolgt und erst in letzter
Zeit wieder behandelt wurde /Barnes, 198la/, nimlich die Be-
schreibung interplanetarer Fluktuationen als Turbulenz. Eine
umfassende Beschreibung der Turbulenztheorien geht iiber den
Rahmen dieser Arbeit hinaus. Vielmehr soll an Hand der Beobach-
tungen dargestellt werden, welche Griinde dafilir sprechen, daB
eine Beschreibung speziell Alfvenischer Fluktuationen als Turbu-
lenz angebrachter erscheint, als eine Beschreibung mit bestimm-
ten Wellenmoden der Theorie. Ein wesentlicher Grund ist, dag
quadratische Spektren interplanetarer Fluktuationen iiber einen
weiten Frequenzbereich stetig abfallen, wobei =zumindest iiber
gewisse Frequenzbereiche der jeweilige Spektraldichteverlauf
durch ein Potenzgesetz beschrieben werden kann. So fillt die
Spektraldichte im Hochgeschwindigkeitsplasma im tiefen Frequenz-
bereich etwa mit £ M?, im mittleren Frequenzbereich mit £ 1%
und im hohen Frequenzbereich mit £73 ab. Bei 1 AE dndert sich
der Spektraldichteabfall nur im tiefen Frequenzbereich
(G ~f =156 ), wdhrend der Abfall bei hoheren Frequenzen der-
selbe bleibt. Diese Eigenschaft des Spektraldichteabfalls nach
einem Potenzgesetz sah Coleman /1968/ - allerdings fiir einen
begrenzteren Frequenzbereich - als Hinweis auf einen Inertial-
bereich hydrodynamischer Turbulenz an.
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Fiir die Erzeugung der beobachteten struturlosen Spektren schlug
Coleman eine nichtlineare Energiekaskade von tiefen zu hohen
Wellenzahlen vor. Dieser ProzeB kann jedoch fiir Alfvenische
Fluktuationen mit ausschlieBlich antisolarer Ausbreitungsrich-
tung nicht stattfinden /Dobrowolny et al., 1980a,b/. Diese
Autoren zeigten, daB dann keine nichtlineare Wechselwirkung
stattfinden kann, wenn nur eine Sorte Alfvenischer Fluktuationen
mit Ausbreitung entweder nur in solarer oder nur in antisolarer
Richtung vorhanden ist. Wenn die Fluktuationen solaren Ursprungs
sind und sie sich ohne nichtlineare Wechselwirkungen ausbreiten,
so wiirde man in diesem Fall erwarten, im Spektrum einige charak-
teristische Merkmale der Sonnenatmosphidre zu finden /Hollweg,
1978b/. Dies ist nicht der Fall; vielmehr sind alle beobachteten
Magnetfeldspektren Alfvenischer Fluktuationen strukturlos.

Dobrowolny et al./1980b/ schlagen vor, daB das Fehlen nicht-
linearer Wechselwirkungen keine spezielle Eigenschaft der Son-
nenwindturbulenz sei, sondern eine generelle Folge der
Relaxation von anfanglich angeregter MHD-Turbulenz. Mittels
einer Dimensionsuntersuchung von Gleichungen der asymmetrischen
MHD-Turbulenz zeigen Dobrowlny et al., daB 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-~ 45 abfdllt, wobei k die Wellenzahl ist. Dies
entspricht dem von Kraichnan /1965/ gefundenen Potenzgesetz fir
hydromagnetische Turbulenz.

Wieweit 1Bt sich dieses Modell mit den Ergebnissen der Helios -
Messungen vereinbaren? Offensichtlich ist die beobachtete zu-
nehmende kompressive Fluktuationsaktivitdt mit zunehmendem
Sonnenabstand mit diesem Modell nicht erkldrbar. Weiterhin sind
entweder nichtlineare Wechselwirkungen oder Ddmpfungsmechanismen
notwendig, um den sich &dndernden Abfall der Magnetfeldspektral-
dichten zwischen 0,29 AE und 1 AE zu erkldren. Nach Dobrowolny
et al. /1980b/ soll die nichtlineare Relaxation in einen v&llig
asymmetrischen Zustand nach einer sogenannten nichtlinearen
zeit T¥ abgeschlossen sein, die sehr wviel kiirzer als die Kon-
vektionszeit des Turbulenzfeldes vom Erzeugungsort zum MefBort
sein muB. Fiir die langsten gefundenen Perioden Alfvenischer
Fluktuationen 1ist 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.



venn auch in letzter Zeit vorgeschlagene Turbulenztheorien fiir
Alfvenische Fluktuationen im Sonnenwind nicht alle Beobachtungen
ausreichend erkldren kdnnen, scheinen sie dennoch eine bessere
Beschreibung tieffrequenter interplanetarer Fluktuationen im
schnellen Sonnenwindplasma zu liefern als einfache Wellenmoden.
Jedenfalls deuten die im schnellen Plasma des Sonnenwindes
jemessenen strukturlosen Spektren darauf hin.



8. Alfvenische Fluktuationen bei einer aktiven Sonne

Nach den Ergebnissen in Kapitel 5 sind Alfvenische Fluktuationen
eng mit dem Auftreten von Hochgeschwindigkeitsstromen verknipft
und tragen mdglicherweise zur Beschleunigung des Sonnenwindes
bei (Kapitel 6). In Abbildung 2 war zu sehen, daB nach einer
Sonnenrotation wiederkehrende und mehrere Tage andauernde Hoch-
geschwindigkeitsstrodme ab 1977 seltener werden und zum Teil ganz
verschwinden. Wie schon in Kapitel 3 ausgefiihrt, sind Korona-
16cher als Quellen von Hochgeschwindigkeitsstrdmen im Sonnenwind
identifiziert worden. Zu Zeiten einer wenig aktiven Sonne 1975
und 1976 existierten riesige Koronaldcher iiber den Polen der
Sonne, die sich zum Teil bis zum Sonneniquator erstreckten und
sehr ausgeprigte und langandauernde Hochgeschwindigkeitsstrome
erzeugten. Mit aktiver werdender Sonne ab etwa 1977 schrumpften
die polaren Koronaldcher /Hundhausen et al., 1981/. Dafiir tra-
ten zusitzlich eine Anzahl kleinerer Koronaldcher am Aquator und
in mittleren Breiten auf, die ihre groBte Ausdehnung parallel
zum Sonnendquator hatten. Diese ganz verschiedene Struktur der
Korona fiihrte offensichtlich auch zu einer gidnzlich anderen
Strémungsstruktur des Sonnenwindes (Abbildung 2).

Abbildung 32 zeigt flir 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. Zundchst
fi1lt 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 Plasmastrome 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-
prigter Alfvenischer Fluktuationsaktivitdt (27.4. und 10.5.1978)
Eigenschaften der Ionen, wie sie bei ruhiger Sonne nur im Hoch-
geschwindigkeitsplasma auftraten. So fanden sie ausgepragte
Geschwindigkeitsdifferenzen zwischen Alphateilchen und Protonen
von der GroBe der Alfvengeschwindigkeitt und starke Temperatur-
anisotropien der Protonen mit Tp“/Tp < 1. Aus 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 gemessenen. Das weist
darauf hin, daB dieser Sonnenwind wesentlich vom langsamen
Sonnenwind bei minimaler Sonnenaktivitdt verschieden ist.

Eine systematische Untersuchung von Fluktuationseigenschaften
bei aktiver Sonne wird durch viele Datenliicken behindert, da
nach Ablauf der Primdrmission beider Helios - Raumsonden nur
selten eine 24- stiindige Uberdeckung mit hoher Datenrate moglich
war. Abbildung 32 zeigt eine sehr gute Dateniiberdeckung im Ver-
gleich zu anderen Zeitrdumen. Besonders von Perioden in Aphel-
ndhe, in denen Helios auf der von der Erde gesehen anderen Seite
der Sonne stand, sind nur wenige Daten mit ausreichender Auf-
16sung vorhanden. Eine Untersuchung von Abstandsabhdngigkeiten
war deshalb zum Teil mehr stichpunktartig als systematisch mdg-
Lich:.

Fir einen Zeitraum von Juli 1977 bis August 1978 (vom dritten
bis zum fiinften Apheldurchgang von Helios 2) wurden Fluktua-
tionseigenschaften untersucht. Es =zeigten sich beziiglich von
Hdufigkeitsverteilungen der Fluktuationsamplituden keine offen-
sichtlichen Unterschiede zu den Ergebnissen bei wenig aktiver
Sonne widhrend der Primdrmissionen von Helios 1 und 2. Unter-
schiede =zu den Ergebnissen der Primdrmissionen scheinen jedoch
Magnetfeldspektren von Alfvenischen Fluktuationen =zu zeigen,
wobei jedoch einschridnkend gesagt werden muB, daB eine defini-
tive Aussage auf Grund einer sehr geringen Anzahl berechneter
Spektren nicht méglich 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, daB in Perihelndhe bei aktiver Sonne
der Spektraldichteverlauf von Magnetfeldrichtungsfluktuationen
zwischen 2,4 x lO‘S’Hz und 1;2 X 1072 Hz steiler war als bei
ruhiger Sonne und die Abflachung bei tiefen Frequenzen ent-
sprechend weniger ausgepragt war. Eine mdgliche Erklidrung liegt
in den wunterschiedlichen 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 bei
0,3 AE schon in einem Stadium, das im schnellen Sonnenwind bei
ruhiger Sonne erst weiter auBen erreicht wird. Bei ruhiger Sonne
dnderten sich die Spektren etwa bei 0,4 AE und zeigten dann
auBerhalb etwa einen Verlauf wie die Spektren bei aktiver Sonne
innerhalb von 0,4 AE.
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9. Zusammenfassung

Wihrend der Primirmissionen 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 iber-
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 wihrend einer sehr aktiven Sonne etwa ab September 1977
haben oftmals eine geringere Zeitaufldsung und weisen relativ
viele Datenliicken auf, wodurch nur eine eingeschrédnkte Auswer-
tung von Fluktuationen in diesem Zeitraum moglich war.

Die Ergebnisse der Untersuchungen lassen sich in vier Teile
gliedern. Der erste Teil enthilt neue Ergebnisse im Hinblick auf
Alfvenische Fluktuationen, die unabhingig vom Abstand sind. Der
zweite und wesentliche Teil der neuen Informationen stammt aus
der Auswertung von Abstandsabhingigkeiten. Mit Hilfe dieser
gefundenen Abstandsabhingigkeiten werden auch Aussagen tiber
Eigenschaften Alfvenischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE
ermdglicht (Teil 3). Der vierte Teil der Ergebnisse resultiert
aus der Untersuchung Alfvenischer Fluktuationen widhrend einer
aktiven Sonne.

Als relativ unabhidngig vom Sonnenabstand erwies sich der Perio-
denbereich Alfvenischer Fluktuationen. Dieser wurde aus der
Kohirenz 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 fiir Alfvenwellen gut erfiillt.
Abstriche miissen allerdings bei kurzen Perioden gemacht werden,
wo wesentlich aus Griinden der Datenqualitdt Abweichungen auf-
treten. Im schnellen Sonnenwindplasma ist die Korrelation
swischen 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. BAbweichungen von 1 sind
hiufig allein durch die oben erwdhnte Datenqualitdt zu erkldren.
Diese Korrelationen sind erheblich hdher als bei fritheren Mes-
sungen gefundene, was auf verbesserte MeBinstrumente zurickzu-
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filhren 1ist. Bestdtigt wurden mit der Auswertung der Helios -
Daten die bekannte Koppelung zwischen dem Auftreten von schnel-
len Sonnenwindstromen und Alfvenischen Fluktuationen bei wenig
aktiver Sonne, die Ausbreitungsrichtung Alfvenischer Fluktuatio-
nen im Plasmasystem ausschlieBlich in antisolarer Richtung,
sowie die Tatsache, daB die Fluktuationen nur anndhernd trans-
versal sind. Das driickt sich dadurch aus, daB die Fluktuationen
parallel und senkrecht zur mittleren Feldrichtung antikorreliert
sind.

Die mit der mittleren Magnetfeldstdrke normierten Standardab-
weichungen der Magnetfeldrichtungsfluktuationen zeigen keine
offensichtliche Abhingigkeit vom Sonnenabstand. Da die Abstands-
abhingigkeiten der Magnetfeldstdrke und der Fluktuationsampli-
tuden des Magnetfeldes in der WKB - N&herung zwischen 0,29 AE
und 1 AE etwa gleich sind, 1&B8t sich nicht endgiiltig kl&ren, ob
die raumliche Entwicklung der Magnetfeldfluktuationen der WKB -
Theorie entspricht. Eine weitere Moglichkeit ist, daB eine Art
gesdttigter Zustand vorliegt, bei dem durch nichtlineare
Dampfung 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 stirker und die
Frequenzabhingigkeit wird durch ein Potenzgesetz gut wieder-
gegeben. Dieses Verhalten gilt im wesentlichen fiir magnetische
Richtungsfluktuationen im schnellen Sonnenwindplasma. Auch
quadratische Spektren der Magnetfeldstidrke fallen mit zunehmen-
der Frequenz auBerhalb von 0,4 AE stdrker ab als innerhalb.
Jedoch zeigen die insgesamt flacheren Spektren bei 0,3 AE einen
mit ansteigender Frequenz geringer werdenden Abfall. Betrachtet
man maghetische Spektraldichten von Richtungsfluktuationen in
einzelnen Frequenzbereichen als Funktion des Sonnenabstandes, so
ergibt sich mit zunehmendem Abstand ein geringerer Abfall bei
tiefen Frequenzen als bei hohen Frequenzen. Erkliarungsmoglich-
keiten fiir dieses spektrale Verhalten sind eine frequenzabhan-
gige Dampfung oder Erzeugung von Fluktuationen, oder eine nicht-
lineare Energiekaskade. Letztere erfordert eine Beschreibung als
Turbulenz. Generell deuten zum Teil strukturlose Spektren im
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schnellen Sonnenwindplasma darauf hin, daB eine Beschreibung
Alfvenischer Fluktuationen als Turbulenz mdglicherweise ange-
brachter ist als eine Beschreibung mit bestimmten Wellenmoden.

Das oben erwdhnte relative Ansteigen der kompressiven Fluktua-
tionen mit zunehmendem Sonnenabstand findet sich auch beim
Vergleich von Spektren von Richtungs- und Betragsfluktuationen
des Magnetfeldes. Der Quotient aus den Spektraldichten von
Richtungs- und Betragsfluktuationen nimmt mit zunehmendem
Sonnenabstand ab. Zusdtzlich zeigt dieser Quotient innerhalb von
0,7 AE eine ausgeprigte Frequenzabhdngigkeit, die weiter auBen
fast verschwindet.

Mit den gefundenen Abstandsabhédngigkeiten lassen sich durch
Extrapolation 1in Sonnenrichtung Aussagen iiber mogliche Eigen-
schaften Alfvenischer Fluktuationen innerhalb von 0,29 AE
machen. Daraus ergibt sich, dag Magnetfeldspektren mit abnehmen-
dem Sonnenabstand innerhalb von 0,29 AE zunehmend flacher ver-
laufen. 1In der Korona gibt es mdglicherweise ein Maximum in der
Spektraldichte zwischen 3 x 10-3 Hz und 5 x 10-3 Hz. Die Extra-
polation von EnergiefluBdichten gemessener Alfvenischer Fluktua-
tionen in die Korona zeigt, daB diese mdglicherweise einen An-
teil wvon 20% bis 30% an der gesamten zur Verfiligung stehenden
EnergiefluBdichte (ohne den Beitrag von Fluktuationen) haben.
Unzuldnglichkeiten in der Theorie lassen keine genauere Aussage
zu. Im Vergleich mit in Sonnenwindmodellen postulierten Energie-
fluBdichten von Alfvenwellen in der Korona sind diese berechne-
ten EnergiefluBdichten etwa von gleicher Groge.

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

FaBt man alle Untersuchungsergebnisse von Al fvenischen Fluktua-
tionen =zusammen, so laBt sich das folgende Szenar aufstellen,
das fiir schnelles Sonnenwindplasma gelten k&dnnte. In einem tur-
bulenten Gebiet in der Atmosphdre der Sonne werden Fluktuationen
angeregt. Deren magnetische Amplituden sind klein gegen das
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Hintergrundmagnetfeld. Prinzipiell kdnnen dabei verschiedene
Wellenmoden angeregt werden. Bei der Ausbreitung nach auBen
verschwinden die magnetoakustischen Wellenmoden infolge starker
Diampfung. Alfvenische Fluktuationen haben zwar zunidchst eine
kleine Amplitude relativ zum Hintergrundmagnetfeld, transportie-
ren aber auf Grund der hohen Alfvengeschwindigkeit in der Korona
viel Energie. Infolge abfallender Amplitude iiben die Alfve-
nischen Fluktuationen bei der Ausbreitung nach auBen Druck auf
das Plasma aus und beschleunigen es.

Werden Alfvenische Fluktuationen in der Nidhe des Alfvenischen
Radius erzeugt, dann verlduft die Spektraldichte des Magnet-
feldes dort sehr flach in einem Frequenzbereich von
2,4 x 1075 Hz bis etwa 3 x 1073 Hz. Bei einer Erzeugung in der
Ndhe der Photosphdre ist ein Spektraldichteverlauf mit einem
Maximum bei einer Periode von einigen Minuten mdglich. Die bei
0,29 AE Dbeobachteten Spektren konnen dann als Folge einer
Energiekaskade im Wellenzahlraum entstehen. Ausgehend von einem
flachen Spektraldichteverlauf in der Korona widre auch eine
Erkldarung der beobachteten Spektren bei 0,29 AE mit frequenz-
abhdngiger Dampfung méglich.

Bei einer Ausbreitung nach auBen wachsen die normierten Ampli-
tuden des Turbulenzfeldes und erreichen die GroBe des Hinter-
grundmagnetfeldes bei einem Sonnenabstand, der zwischen dem
Alfvenischen Radius und 0,29 AE 1liegt. Von da an werden

Al fvenische Fluktuationen nichtlinear gedampft, womit ein
weiteres Anwachsen der Amplituden verhindert wird. Dabei werden
kompressive Fluktuationen erzeugt, die wiederum die Protonen

aufzuheizen vermogen.
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Anhang

Der Anhang enth&dlt die Darstellung der verwendeten Koordinaten-

systeme, eine kurze Zusammenstellung der Rohdatenverarbeitung
von Magnetfeld- und Plasmadaten und des daraus gewonnenen Daten-—
materials, die verwendete Methode zur Berechnung quadratischer

Spektren sowie eine Diskussion und Absch&dtzung der damit verbun-
denen Fehler.

A. Verwendete Koordinatensysteme

Ein zur Untersuchung interplanetarer Ereignisse oft verwendetes
Koordinatensystem 1ist das solar-ekliptische (SE)- Koordinaten-
system. So sind z.B. die aufbereiteten Magnetfelddaten des He-
lios-Forstersondenexperimentes E2 in SE-Koordinaten dar-
gestellt.

Das SE-Koordinatensystem ist folgendermaBen definiert: Xgg liegt
in der Ekliptik und zeigt vom Beobachter zur Sonne, Zgg zeigt
zum Nordpol der Ekliptik und Ygg ergdnzt das rechtshdndige,
rechtwinklige Koordinatensystem.

Flir 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 Zmg
bezeichnen. Die Xyg-Achse ist senkrecht zu Zme und liegt in der
X¢g —Zge ~Ebene und Yye ergdnzt das rechtshdndige, rechtwinklige

Koordinatensystem. Damit sind die Einheitsvektoren dieses Koor-
dinatensystems

" _ (BrXIx

MF = B> Xz |

? _ <B>x (<B>XIxz)

ME T e X (<BY X1

A (B>

AV KB>I

mit Ixz = <BXSE>E * <BZSE>k
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Die Einheitsvektoren % und R zeigen in die XSE— und ZSEfRiCh—
tung.

In dieser Arbeit werden mit dem MF-Koordinatensystem die Fluk-
tuationen parallel und senkrecht zum mittleren Magnetfeld unter-
sucht. Bei der Prédsentation gemessener Fluktuationen in Kapitel
5.1 werden SE-Koordinaten verwendet. Zur Auswertung Alfvenischer
Fluktuationen (Kapitel 5.2 und nachfolgende Kapitel) wird das
MF-Koordinatensystem benutzt.

B. Magnetfeld- und Plasmadaten

Im folgenden soll in kurzer Form zusammengefaBt werden, wie die
Rohdatenverarbeitung des Magnetfeldexperimentes E2 und des Plas-
maexperimentes El der Raumsonden Helios 1 und Helios 2 durchge-
fihrt 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 Dbisher wenig dariiber ver&ffentlicht worden ist, wie die Roh-
messungen in flir physikalische Untersuchungen verwendbare Plas-
madaten umgewandelt werden.

B.1 Magnetfelddaten

Beim Forstersondenexperiment E2 (beschrieben von Musmann et al.
/1975/) miissen nach der Riickgewinnung 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 SchluB kommen verschiedene Koordinatentrans-
formationen, bis dann die Daten auf Magnetbdnder geschrieben
werden, um spdter dann wissenschaftlich ausgewertet werden zu
kbnnen. Diese Prozedur ist von Neubauer et al. /1981/ ausfiihr-
lich beschrieben worden und muB deshalb hier nicht nochmals dar-



gestellt werden.

Eine modgliche und fiir diese Arbeit relevante Fehlerquelle in den
Daten besteht in der Korrektur der Nullpunktverschiebung des
Sensors parallel zur Spinachse der Raumsonde. Die Nullpunktver-
schiebung dieses Sensors kann nicht wie bei den Sensoren in der
Spinebene durch die Benutzung der Spinvariation korrigiert wer-
den. Letzteres ist auch nur anwendbar bei hohen Datenraten, die
allerdings widhrend der Primdrmissionen von Helios 1 und 2 immer
jegeben waren. Die Bestimmung der Nullpunktverschiebung des Sen-
sors in Spinachsenrichtung erfolgt mit Hilfe einer von Hedgecock
/1975/ entwickelten Methode, die auf statistischen Annahmen iiber
das interplanetare Magnetfeld beruht. Neubauer et al. /1981/
geben eine genauere Beschreibung der Anwendungen auf die Helios-
Daten, wobei sich Intervalle von 8 Stunden als glinstigster Kom-
promifB zwischen Zeitaufldsung und Genauigkeit erwiesen.

Mogliche Fehler auf Grund dieser Korrektur betreffen im SE-Koor-
dinatensystem die Z-Komponente und den Betrag. Da die endgiiltig
benutzten Nullpunkte durch Interpolation der 8 Stunden auseinan-
derliegenden Werte bestimmt werden, erwarten wir bei Fluktua-
tionsuntersuchungen eine Beeinflussung durch eine m&gliche feh-
lerhafte Korrektur Dbei Perioden im Bereich von Stunden in der
7Z — Komponente und 1im Betrag. Kiirzere Perioden sollten nicht
wesentlich beeinfluBt werden.

In dieser Arbeit werden hauptsadchlich gemittelte Werte des Vek-
tormagnetfelds benutzt. Es sind dies 40,5 Sekunden-Mittelwerte,
um vergleichende Untersuchungen mit den Plasmadaten zu erleich-
tern, die in hochster Aufldsung alle 40,5 Sekunden gemessen wer-
den. In geringerem Umfang werden auch Mittelwerte lber 1000 Se-
kunden und iber 8 Sekunden verwendet. Beli der Berechnung von
Magnetfeldspektren iiber einen weiten Frequenzbereich bis hinauf
zu 470 Hz (Kapitel 7) werden auch die hochaufldsenden Daten des
Forstersondenexperimentes E2 (4 Vektoren pro Sekunde) sowie mit
dem Induktionsspulenexperiment E4 direkt gemessene Spektraldich-
ten des Magnetfeldes benutzt (siehe dazu Neubauer et al. /1981/
und Beinroth and Neubauer /1981/).

Um Einfliisse auf die Auswerteergebnisse auf Grund moglicher Feh-
ler in der Nullpunktskorrektur zu erkennen, wurden im MF-Koordi-
natensystem durchgefihrte Untersuchungen zusédtzlich im SE-Koor-
dinatensystem durchgefiihrt. Es zeigten sich jedoch keine offen-
sichtlichen Unterschiede zwischen den Resultaten fiir die X, Y-
Komponenten und die Z-Komponente des SE-Koordinatensystems z.B.
bei der Untersuchung von Korrelationen zwischen Sonnenwindge-
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schwindigkeits- und Magnetfeldfluktuationen im Zeit- und Fre-
quenzbereich.

B.2 Plasmadaten

Unter der Bezeichnung "Plasmaexperiment" El1 auf Helios sind vier
unabhdngige Instrumente zur Untersuchung des Sonnenwindplasmas
zusammengefagt (Experimentbeschreibung von Schwenn et al.
/1975/). Drei Instrumente messen Protonen und schwerere Ionen
mit Energie- zu Ladungs-Werten E/q zwischen 0,155 und 15,32 kV.
Zwei davon erlauben auch eine vollstdndige Bestimmung der Ein-
fallsrichtung der Teilchen. Das vierte Instrument analysiert
Elektronen im Energiebereich von 0,5 bis 1660 eV mit eindimen-
sionaler Richtungsaufldsung. Primdr 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 fiir 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. 2Zur azimutalen Richtungsaufldsung wird die Rotation der
Raumsonde direkt zu Hilfe genommen; durch spinsynchrone Sektor-
pulse wird die MeBzeit in jeder Umdrehung in geeignete "Azimut-
kanidle" 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 daB
sich eine gesamte MeBdauer von 40,5 Sekunden ergibt. Die pro
Energiekanal in 9 Elevations- und 16 Azimutkandlen maximal m&g-
lichen 144 MeBwerte ilibersteigen die Ubertragungsrate. Deshalb
werden 1i.allg. nur 7x7 Zihlraten pro Energiekanal iibertragen,
die mit einer Vorauswahl an Bord von Helios bestimmt werden und
um die Richtung des maximalen Teilcheneinfalles gruppiert sind.
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Fiir diese Arbeit standen Protonendaten fiir beide Primdrmissionen
der Heliosraumsonden und Daten von Alphateilchen in vermindertem
Umfang zur Verfiligung.Diese Daten wuren nach einem "dreifach ein-
dimensionalen" Verfahren ausgewertet (Schwenn, persdnliche Mit-
teilung, 1981). Dieses Verfahren ist in Grundziigen bei Rosen-
bauer et al. /1977/ dokumentiert und soll hier skizziert werden.
Zundchst werden an Bord jeder Raumsonde die Zdhlraten in jedem
Energiekanal iiber beide Raumrichtungen aufsummiert. Das ergibt
32 Werte, die zur Erde iibertragen werden. Diese bilden iiber E/gq
aufgetragen eine Verteilung, deren Massenschwerpunkt den Betrag
der Stromungsgeschwindigkeit liefert, sofern die Teilchensorte
bekannt ist. Die Teilchensorte 138t sich mit Hilfe eines der
drei Ionenexperimente bestimmen, bei dem nach der Teilchenge-
schwindigkeit separiert wird. Die beiden unabhdngigen Kriterien
Geschwindigkeit und Energie pro Ladung fithren zu einer Selektion
der Teilchen nach ihrem Masse-pro-Ladungsverhdltnis (M/q). Da
die Richtungsinformation durch die Aufsummation verlorengegangen
ist, werden zur Bestimmung des Strdmungsgeschwindigkeitsvektors
die dreidimensionalen Daten benutzt, die aus den 32 Energieka-
ndlen mit je 7x7 Zdhlraten bestehen. Die beiden Winkel zur Fest-
legung der Vektorrichtung werden dann in folgender Weise berech-
net: Fiir jeden Azimutwinkel wird iiber alle Elevationswinkel und
Energien aufsummiert. Damit ergibt sich eine Verteilung fiir die
Azimutwinkel. Der Scheitelpunkt dieser Verteilung wird durch
eine Parabelanpassung bestimmt und liefert den Azimutwinkel fir
den Vektor der Stromungsgeschwindigkeit. In gleicher Weise wird
der Elevationswinkel bestimmt, indem eine Verteilung der Eleva-
tionswinkel durch Aufsummation iiber alle Azimutwinkel und Ener-
gien Dberechnet 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
Geschwindigkeit des Raumfahrzeugs beriicksichtigt werden. Dichte
und Temperatur folgen dann mit einer vereinfachten Momentenbil-
dung aus der E/g-Verteilung. Die Dichte ergibt sich aus der auf-
summierten Fldche unter der Kurve und die Temperatur wird aus
der Breite der E/g-Verteilung bestimmt.

Inzwischen bekannte Einzelheiten der auBerordentlich komplexen
Geschwindigkeitsverteilungsfunktionen von Protonen und Alpha-
teilchen /Marsch 1982 a,b/ geben Hinweise auf mégliche Fehler-
quellen bei der "dreifach eindimensionalen" Auswertung von Plas-
madaten. So sind die thermischen Geschwindigkeiten der Alpha-
teilchen und der Protonen zwischen 10 km/s und 100 km/s so groB,
daB sich deren Geschwindigkeitsverteilungen {berlappen. Wenn
diese Uberlappung sehr stark 1ist, gelingt eine automatisch
durchgefilhrte Abtrennung der Alphateilchenkomponente nicht, was
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dann zu Schwankungen im Betrag der Protonengeschwindigkeit
filhrt. Weiterhin ist die Geschwindigkeitsverteilung der Protonen
oftmals in zwei Anteile aufgespalten /Marsch, 1982 a/, die Pro-
tonendoppelstrome genannt werden. Wahrend der langsamere Haupt-
anteil etwa in radialer Richtung von der Sonne wegliuft, kann
die zweite Komponente der Magnetfeldrichtung folgend beliebig
schrdg sein. Nach Ansicht der Plasmaexperimentatoren (Schwenn
und Marsch, persdnliche Mitteilung /1981/) wird die Winkelbe-
stimmung zur Festlegung des Stromungsgeschwindigkeitsvektors
ungenauer, wenn das Feld sehr schrdg zur Radialrichtung liegt.
Dieses fiihrt dann in den Daten zu zusatzlichen kiinstlichen Rich-
tungsfluktuationen.

Generell liefert das Plasmaexperiment mit einem Datensatz alle
40,5 Sek. keine Mittelwerte {iber dieses Zeitintervall, sondern
Stichproben aus diesem Zeitintervall. Diese Stichproben kdnnen
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 hdchsten Aufldsung
(1 Datensatz alle 40,5 Sekunden) sowie Mittelwerte iiber 1000
Sekunden Dbenutzt. Fir spezielle Anwendungen stehen auBerdem bei
ausgewdhlten Zeitintervallen der Primdrmission von Helios 2
Elektronendaten in Form von Mittelwerten iiber 10 Minuten zur
Ver fligung.

C. Die Berechnung quadratischer Spektren

C.1 Die Methode

Schdtzwerte 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 werden.



Die Berechnung gliedert sich dabei in folgende Schritte, wobei
zur Berechnung von Kreuzspektren zwei Zeitreihen X, und Y. je-
weils parallel verarbeitet werden:

1. Berechnung von Zentralwert, Mittelwert und Standardabwei-
chung; Erstellen von Histogrammen.

2. Untersuchung der MeBreihen auf Datenliicken, Stationaritat und
Periodizitdten. Datenliicken: Die MeBreihe wird nicht weiter
untersucht, wenn mehr als 10% Daten fehlen oder wenn mehrere
Datenliicken in gleichem zeitlichen Abstand auftreten. Statio-
naritdt: Untersuchung mittels "run-Test". Periodizitdten:
Visuelle Untersuchung der Daten sowie der (spater berechne-
ten) ungemittelten spektralen Schitzwerte.

3. Zentrierung der MefBwerte durch Subtraktion der Mittelwerte.

4. Trendbeseitigung nach der Methode der kleinsten Quadrate (Po-
lynom zweiten Grades) und erneute Berechnung der Standardab-
weichung.

5. Zuschneiden der MeBwerte auf N = 2™ Werte (Ldnge des FFT-Al-
gorithmus) durch Abschneiden oder Hinzufigen von Nullen.
Ebenso werden Datenliicken mit Nullen aufgefiillt, da Null der
wahrscheinlichste Wert der =zentrierten GauBschen Normalver-
teilung ist.

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

7. Berechnung der Fourierkoeffizienten X, und Yg mittels des
FFT-Algorithmus bei den diskreten Frequenzen fy = k/(NAt), k

= 0,1....,N/2, wobei At die Zeitdifferenz zwischen zwei MefB-
werten ist. fN/2 ist die Nyquistfrequenz.

N-1
- . nk
Ky = n§=0xnexp[-2Tt|—N ]
(e=T)
N-1
Yk = > ynexpl[-2Ti —”N“ ]
n=0

mit k= 01.. .,N/2
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8. Berechnug der ‘"rohen" Spektraldichteschitzwerte fiir k =
0,1....,N/2 und fg = k/(N At) durch

Gy (fi) =285 1x,l?

2At 2
B 9]

(C-2)

Gy (f)

und der "rohen" Kreuzspektraldichteschatzwerte durch

2 *
28 Xy Yl
Cxy (fi ) - iQxy (fx)

Gyy { i)
(C=3)

wobei Xi komplex-konjugiert zu Xg ist und EXY(fA) und Sxy(f*)
die Schitzwerte des Wirkspektrums (engl. co-spectrum) und des
Blindspektrums (engl. quad-spectrum) sind.

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

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

6= [* G (f) af
" (C-4)
und cov2='/‘ C(f)df

mit €62 und cov2? der Varianz und Kovarianz und mit den Fre-
quenzgrenzen des Spektrums f; und f,.

11.Berechnung gegldtteter Schdatzwerte e(f*), 6(fh) und 6(fA)
durch Mittelung iiber je 16 benachbarte "rohe" Schdtzwerte.

12.Berechnung von Schdtzwerten fiir Kohdrenz ﬁ;v(f&) und Phase

o | Gy L))
Yy Tk Gy (i) Gy (f4)

(C-5)

Quy (fi) )

A =]
Oxy [ fk) tan ( T



wveckmifBigerweise werden die Schitzwerte der Spektraldichten
raphisch doppeltlogarithmisch und die Schitzwerte von Kohdrenz
nd Phase halblogarithmisch dargestellt. In den Spektraldichte-
erliufen wird jeweils die GroBe der Vertrauensbereiche angege-
en. Die Vertrauensbereiche geben an, welcae Werte der Spektral-
ichte mit dem berechneten Schatzwert G(fA) noch vertraglich
ind. Mit einer gewdhlten statistischen Sicherheit von 0,95
oder 95%) und 32 Freiheitsgraden ergeben sich folgende Vertrau-
nsgrenzen fiir die Spektraldichte G(f&) /Otnes and Enochson,
872, S. 2ATEEY

0,65 ank) = G(f) = 1575 eifk)

’Jertrauensgrenzen fiir Kohdrenz und Phase konnen nicht derart
11lgemein gegeben werden. Sie hingen vom Schédtzwert fir die Ko-
\irenz selber ab. Jenkins and Watts /1968, S. 379 - 381/ geben
>inen Ausdruck zurﬁnéherungsweisen Berechnung der Vertrauens-
jrenzen von arctanh KXY(f&)' die in dieser Arbeit benutzt wurde .
ba fiir jede diskrete Frequenz die Vertrauensbereiche fir XQY(E&)
sinzeln berechnet werden und i.a. unterschiedlich sind, werden
sie in den graphischen Darstellungen nicht gezeigt. Die 95% Ver-
-rauensgrenzen liegen z.B. fir X%((f*) = 0,85 bei 0,69 und 0,92,
Eur ‘KiY(f*) = 0,95 bei 0,90 ung 0,98, fﬁr'KiY(f&) = 0,44 bei
),08 und 0,64. Vertrauensgrenzen fiir die Phase sind noch schwe-
~er zu ermitteln. Jenkins and Watts /1968, S. 381/ zeigen eine
jraphische Darstellung von niherungsweise ermittelten Vertrau-
snsgrenzen fiir die Phase in Abhingigkeit von der Kohdrenz und
jer Zahl der Freiheitsgrade. Danach sind bei 32 Freiheitsgraden
11% 95% Vertrauensgrenzen'fﬁrodie Phase fir iY(f ) = 0185 bii
k6%, fir x;Y(f&) = 0,95 bei #2° und fur a;Y(f& = 0,44 bei x187.

is ist moglich, eine hohere Frequenzaufldsung bei gleicher sta-
.istischer Sicherheit zu erreichen, wenn man mehrere Zeitreihen
;ur Verfiigung hat, die unter gleichen physikalischen Bedingungen
jemessen wurden. Um gegldttete spektrale Schatzwerte zu erhal-
-en, wird hier anstelle der Frequenzgldttung eine Segmentmitte-
lung durchgefiihrt /Bendat and piersol, 1971, S. 328 - 329/, d.h.
s werden die jeweils zur gleichen Frequenz gehdrenden spektra-
en Schitzwerte der verschiedenen Zeitreihen gemittelt. Weiter-
1in mdglich 1ist eine kombinierte Prozedur bestehend aus Fre-
juenzglattung plus Segmentmittelung. Abweichend vom oben gegebe-
ten Ablaufplan wurden in einigen Fdllen diese beiden Moglichkei-
‘en zum Berechnen endgiiltiger Schitzwerte benutzt. Diese sind
jeweils erkenntlich an einer geanderten Frequenzaufldsung oder
sehr viel glatterem Verlauf der Spektraldichteschétzwerte.
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C.2 Fehlerquellen

Bei der Berechnung quadratischer Spektren treten eine Reihe von
Fehlern auf, deren EinfluB hier diskutiert werden soll. Diese
Fehler 1liegen 2zu einem Teil an den Daten selber, zum anderen
Teil an der Methode der Berechnung. Die Fehler kdnnen sich ge-
genseitig beeinflussen.

Die Datenfehler bestehen aus dem Rauschen des MeBinstrumentes
und der Quantisierung der Daten. Die Fehler auf Grund der Be-
rechnungsmethode bestehen aus dem statistischen Fehler, dem Kon-
sistenzfehler ("leakage"), einem Fehler auf Grund verwendeter
Mittelwerte, dem Aliasingfehler, einer eventuellen Verfidlschung
durch die Subtraktion eines Trends und dem Einfiigen von Nullen
bei Datenliicken.

1. Instrumentenrauschen: Das Instrumentenrauschen von Forster-
sondenmagnetometern wurde von Maier /1975/ untersucht. Das
Rauschniveau eines mit den auf den Heliosraumsonden verwendeten
baugleichen Magnetometers zeigte einen mit der Frequenz abneh-
menden Abfall ~f—0%*8 ., Da die gemessenen Spektraldichten stei-
ler abfallen, sind Vergleiche von Rauschspektraldichten und ge-
messenen Magnetfeldspektraldichten bei den hochsten Frequenzen
ausreichend filir eine Beurteilung. Bei der Nyquistfrequenz von
40,5 Sekunden Mittelwerten (1,2x10-2 Hz) liegt das Instrumenten-
rauschen bei 1,5x10-2 vZ/Hz. Dieser Wert liegt etwa zwel GroBen-
ordnungen unterhalb von gemessenen Spektraldichten des interpla-
netaren Magnetfeldes. Bei der Spektralberechnung mit hochaufl&-
senden Magnetfelddaten (Nyquistfrequenz 2 Hz) liegen die gering-
sten gemessenen und in dieser Arbeit verwendeten Spektraldichten
bei etwa 1y 2/Hz und damit ebenfalls weit oberhalb des Rausch-
niveaus von 4x10~% y2/Hz bei der Nyquistfrequenz. Das bedeutet,
daB der EinfluB des Instrumentenrauschens im gesamten betrachte-
ten Frequnzbereich vernachldssigbar klein ist.
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2. Quantisierung: Analog-Digital-Wandlung eines MefBwertes Xon
fiihrt 2zu einem zus&dtzlichen Beitrag 8§X,, da der MeBwert der
Mitte eines Intervalles zugeordnet wird. Das ergibt einen zu-
sdtzlichen Beitrag zum quadratischen Spektrum infolge des Quan-
tisierungsfehlers. Wenn X, und 8)(,I vollig unkorreliert sind,
bestdnde das gesamte Spektrum aus einer reinen Addition der
Spektren fiir X, und §X.. Der spektrale Anteil von &§X,, ist - um
das Ergebnis vorwegzunehmen - klein und beeinfluBt deshalb bei
einer stetig mit der Frequenz abfallenden Spektraldichte hoch-
stens die oberen Frequenzen, in dieser Arbeit bis zu 2 Hz. Der
Anteil am quadratischen Spektrum durch den Quantisierungsfehler
betrdgt /Otnes and Enochson, 1972, S. 53/

2
DF
Gﬁx(fk) = S
12 fy,2
wobei DF das Digitalisierungsfenster und fy, die Nyquistfre-
quenz sind. Fir das Helios-Fdrstersondenexperiment mit DF = 0,4
¥ und fy, = 2 Hz (bei hoher Bitrate wdhrend der Primdrmission)

ergibt sich Ggx(fg) 2zu 6,7x10-3 w2/Hz. Dieses liegt mehr als
eine GroBenordnung unter den gemessenen Spektraldichten. Damit
ist auch der Quantisierungsfehler vernachldssigbar klein.

3. Statistischer Fehler: Spektraldichten werden nur aus einem
Datenintervall oder im Fall der Segmentmittelung aus einigen
Datenintervallen Dberechnet. Der statistische Fehler zeigt sich
durch statistische Schwankungen der Spektraldichte. Bei "rohen"
Spektraldichteschadtzwerten 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 VergrdBerung der Anzahl von Freiheitsgraden.
Das wird durchgefiihrt mit einer Frequenzgldttung oder mit einer
Segmentmittelung durch Aufteilung der Datenreihe in kiirzere Ab-
schnitte.

Der statistische Fehler wird durch Vertrauensbereiche angegeben,
was besagt, daB der wahre Wert mit einer bestimmten prozentualen
Wahrscheinlichkeit in diesem Bereich um den jeweiligen Schitz-
wert liegt. Allerdings basiert das Konzept der Vertrauensberei-
che auf der Annahme, daB die Daten einer GaufB3schen Normalvertei-
lung folgen und "weiB" sind. Letztere Annahme ist fiir die Fluk-
tuationen des interplanetaren Plasmas und Magnetfeldes nicht
erfiillt, da die Daten korreliert sind. Das reduziert die Anzahl
der Freiheitsgrade und vergrdBert damit die Vertrauensbereiche.
Diese sollten deshalb streng genommen nur als Anhaltspunkte
betrachtet werden.
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4. Konsistenzfehler: Dieser Fehler entsteht durch die endliche
Ldnge des benutzten Zeitintervalles T. Das fiihrt dazu, das zum
Schdtzwert bei einer gewilinschten Frequenz Nebenbinder benachbar-
ter Frequenzen beitragen ("leakage"). Nebenbinder entstehen
durch am Anfang und Ende abgeschnittene Datenintervalle. Um die
Nebenbdnder mbglichst klein zu halten, sorgt man fiir einen kon-
tinuierlichen Anstieg und Abfall der Daten am Anfang und Ende
des Datenintervalles. Dies wird durch Multiplikation der Daten
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 mog-
lichst wenig von einem vorgegebenen abweichen darf, nachdem
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 Gx(fy) beliebiger
Form vor. Daraus berechnet man die entsprechenden Fluktuationen
im Zeitbereich /Owens, 1978 b/, indem die inverse Fouriertrans-
formation der Fourierkoeffizienten X g durchgefiihrt wird. Die Xy
lassen sich dabei nicht direkt aus (C-2) berechnen, da bei der
Bildung von |Xql 2 die Phaseninformation verloren ging. Man kann
zeigen, daB fiir eine zufdllig und gleichfSrmig iiber das Winkel-

intervall (0,2W) verteilte Phase ag die X4 folgendermaBen be-
rechnet werden k&nnen
2

N
X =(T Gx( fk )) exp (-iﬂk ) (C-6)

Jedexl“ .Satz zufdlliger Phasen agr 0 = x =n/2, ergibt dann eine
Reallslerung der Zeitreihe Xy zZum vorgegebenen quadratischen
Spektrum Gx(fa). Dann werden alle im Kapitel C.1 gegebenen
Schritte zur Berechnung von Spektraldichteschitzwerten durchge-
fihrt 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-oOtnes
(GEO) window, das als Glattungsfunktion im Frequenzbereich ange-
wendet wird.
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5. Fehler durch die Benutzung von Mittelwerten: Um Spektren auch
sehr langer Perioden berechnen zu konnen, benutzt man zweck-
mdBigerweise durch TiefpaBfilterung gewonnene Mittelwerte. Die
auf Magnetband verfiigbaren Forstersondendaten wurden durch ein-
fache Mittelwertbildung erzeugt, d.h. Jje N aufeinanderfolgende
Datenpunkte mit Zeitabstand At wurden mit dem Faktor 1/N verse-
hen und aufsummiert. Dieser TiefpaBfilter That einige negative
Eigenschaften, die bei der Berechnung der Spektraldichteschadtz-
werte nach der Theorie zu systematischen Abweichungen vom wahren
Spektrum fiihren. Dieses 148t sich an Hand der Ubertragungsfunk-
tion des TiefpaBfilters zeigen. Eine sehr genaue Ndherung fur
die Ubertragungsfunktion des benutzten TiefpaBfilters lautet
/Holloway, 1958/:

sin (TLfAtN)
Tiflz ——e—— (6-7)
TLf At N
Fiir eine Anwendung auf Spektren muB8 {T(f)] quadriert werden. Aus

dem Verlauf von IT(f)l 2 ist zu entnehmen, daB die aus den Mit-
telwerten gewonnenen Spektraldichtewerte in einem breiten Fre-
quenzbereich systematisch zu niedrig berechnet werden. Die Ab-
weichungen gehen dabei von 2% bei fy,,/6 iliber 9% bei fy, /3 bis
zu 59% bei der Nyquistfrequenz fy/p-

Berechnete Spektren zeigen allerdings keine offensichtliche Ab-
senkung der Spektraldichte Dbei hohen Frequenzen. Dieses wird
besonders deutlich, wenn Spektren des gleichen Zeitraumes liber-
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 G, aus 8 Sekunden-Mittelwerten sollten dabei 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-
frequenz sollte die Abweichung sichtbar sein. Diese Abweichung
tritt also offensichtlich nicht auf. Der Grund dafir wird im
nidchsten Kapitel im Zusammenhang mit einer weiteren Fehlerquelle
diskutiert.
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6. Aliasingfehler: Das Helios-Forstersondenexperiment enthilt
zur Bandbegrenzung ein Aliasingfilter zur Unterdriickung von
Fluktuationsanteilen oberhalb der Nyquistfrequenz fy,; von 4 Hz.
Bei Benutzung der hochaufldsenden Daten sollte dieser Fehler
also keine Rolle spielen. Beispiele von Spektren im Frequenzbe-
reich bis zu 2 Hz (Abbildung 31) zeigen gelegentlich einen An-
stieg in der Spektraldichte bei 2 Hz, der wahrscheinlich auf
Grund von Frequenzfaltung auftritt. Dieser Effekt ist jedoch
duBerst gering.

Etwas anders sind die Ergebnisse bei der Untersuchung ldnger-
periodischer Fluktuationen, bei der durch TiefpagBfilterung be-
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 |T(f)l 2 nur relativ langsam kleiner wird und wei-
tere Nebenmaxima hat.

Da das Spektrum des interplanetaren Magnetfeldes relativ steil
abfdllt, sollte Aliasing i.allg. keinen groBen EinfluB haben
/Russell, 1972/. Eine fiir einige Werte berechnete Frequenzfal-
tung mit |T(£f)] 2 bei stetig abfallender Spektraldichte zeigt
einen moglichen EinfluB ab fpNy2/2, der innerhalb der Fehlergren-
zen aber erst ab 0,8 fyp  , deutlich wird und nahe f )/ etwa 30%
erreicht. Da ein entsprechender Anstieg auch in solchen Spektren
nicht 2zu 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 Dbei der
Durchfiihrung der Spektralanalyse kann auftreten, wenn einige
Frequenzbereiche sehr viel hohere 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 weiBlen Spektrum hebt sich dann der EinfluB der Sei-
tenbidnder auf. Am Ende der Berechnung muB dieses durch "Post-
darkening" wieder riickgangig gemacht werden.

Mit einigen einfachen HochpaBfiltern /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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fallendes Spektrum untersucht. Das Ergebnis ist, daB die Proze-
dur des "Prewhitening" fiir in dieser Arbeit gemessene Spektral-
dichteverliufe keine Verbesserung liefert. Erst wenn die Spek-
traldichte stirker als f£=3 abfdllt, sind Unterschiede offen-
sichtlich.

8. TFehler durch das Einfiigen von Nullen: Wie Computersimulatio-
nen zeigen, liefert die Priifung durch die numerische Integration
der Spektren nach Arbeitsschritt 10 im Kapitel C.l1 einen guten
KompromiB zwischen einer geringfligigen Beeinflussung des Spek-
traldichteschitzwertes und einer nicht mdglichen Auswertung des
Datenintervalles. Da Datenliicken permanent auftreten, widre sonst
kaum eine umfassende Auswertung mdglich. Nach Simulationsrech-
nungen liegen die mdglichen Abweichungen in der Spektraldichte
immer innerhalb der statistischen Schwankungen, wenn die in Ka-
pitel C.l gegebenen Beziehungen innerhalb der gesetzten Fehler-
schranken erfiillt sind.

9. Fehler durch Trendbeseitigung: Ein Trend in den Daten wird
definiert als jede auftretende Frequenzkomponente, deren Periode
linger als das untersuchte Datenintervall ist. Trends in den
MagnetfeldmeBdaten konnen instrumentenbedingt durch driftende
Nullpunkte auftreten, die aber bei der Rohdatenverarbeitung kor-
rigiert worden sein sollten. Physikalische Variationen konnen
durch sehr tieffrequente Wellen oder langsame Anderungen an der
Quelle des Sonnenwindes verursacht worden sein.

Mbgliche Realisierungen zum Bestimmen des Trends sind Anpassung
an eine Gerade oder an ein Polynom zweiten Grades mit der Metho-
de der Xkleinsten Quadrate. Dies wird von Bendat and Piersol
/1971, S. 288/ empfohlen. Gelegentlich wird auch die Ermittelung
des Trends durch gleitende Mittelung, also ein Tiefpasfilter,
vorgeschlagen /Taubenheim, 1969, S. 277/. Diese Methode ist je-
doch fragwiirdig, da durch sie Polaritdtswechsel zu analysieren-
der hoherfrequenter Wellen verursacht werden kdnnen /Holloway,
1958/. Owens /1978 a/ zeigt, daB Fehler durch eine Trendbeseiti-
gung mit der gleitenden Mittelung wesentlich starker sind als
die bei einer linearen Trendbeseitigung.

Die Beseitigung eines Trends sollte alle Frequenzen innerhalb
des Analysenintervalles unbeeinfluBt lassen. Bei der praktischen
Durchfithrung zeigte sich jedoch, daB auch niedrige Frequenzen
beeinfluBt werden. Diese Beeinflussung wurde wieder mit einer
Simulation untersucht. Dazu wurde einer 1in oben beschriebener
Weise aus einem vorgegebenen Spektrum gewonnenen Zeitreihe ein
Trend iiberlagert. Der Trend wurde als sinusfdrmige Welle mit
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einer Periode vom 3- bis 10-fachen der Ldnge des Dateninterval-
les angesetzt. Die Variation des Nullpunktes iiber die Lange des
Datenintervalles wurde z.B. bei 1 AE mit 3 angenommen. Bei der
Spektrumsberechnung wurde dann mit der Methode der kleinsten
Quadrate der Trend eliminiert. Die Trendfunktion wurde dabei mit
einer Geraden und mit einem Polynom zweiten Grades angendhert.
Beim Vergleich des berechneten Spektrums mit dem vorgegebenen
Spektrum zeigte sich - nach Wiederholungen mit verschiedenen
Sdtzen von Zufallszahlen - ein Anstieg von etwa 4% im tiefsten
Frequenzintervall. Zu diesem Frequenzintervall tragen 16 ur-
spriinglich berechnete Werte bei, so daB die Abweichung bei der
tiefsten Fourierkomponente vor der Frequenzgldttung einige 10%
betrug.

Flir die routinemdBige Trendbeseitigung wurde ein mit der Methode
der kleinsten Quadrate bestimmtes Polynom zweiten Grades verwen-
det. Ein Polynom zweiten Grades ergab in der Mehrzahl der Fidlle
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 von
bestimmten Eigenschaften eines Spektrums, so z.B. die Berechnung
des Abfalls der Spektraldichte mit ansteigender Frequenz. Zumin-
dest in Hochgeschwindigkeitsstromen bei 1 AE 1dBt sich die Ab-
hidngigkeit zwischen Spektraldichte G und Frequenz f durch ein
Potenzgesetz G ~ £ % nit dem Spektralexponenten o 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 Abschdtzung der Ge-
nauigkeit gilt fiir Spektren mit 32 Freiheitsgraden, die durch
Frequenzglattung berechnet wurden.

Der Spektralexponent ™ wird durch eine lineare beste Anpassung
nach der Methode der kleinsten Quadrate zwischen log G(f) und
log £ Dberechnet. Da Frequenzkandle linear mit jeweils gleicher
Anzahl von Werten gemittelt wurden, wird die Berechnung von &
von tiefen Frequenzen relativ stdarker DbeeinfluBt. Eine Abwei-
chung von einem linearen Zusammenhang zwischen log G(f) und



log £ Dbei tiefen Frequenzen wie in Hochgeschwindigkeitsstrmen
bei 0,3 AE DbeeinfluBt den berechneten Wert fiir &« besonders
stark.

Die Prozedur zur Anpassung einer besten Geraden an das quadra-
tische Spektrum nimmt an, daB jeder Spektraldichteschatzwert
exakt spezifiziert ist. Wie oben ausgefiihrt, ist dies nicht so.
Zur Abschdtzung dieses Effektes auf die berechneten Werte fiir
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 & hat einen Wert von 1,66. Fir jede der 32 Fre-
quenzen definieren wir mit den 95% Vertrauensgrenzen einen Be-
reich zwischen 0,65 G(f) und 1,75 G(f), in dem ein neuer Wert
fiir die Spektraldichte durch Multiplikation des Jjeweiligen
Schdtzwertes 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 Sdtzen von Zufallszahlen
wird diese Prozedur 300 mal durchgefiihrt.

Abbildung 33 stellt die Hiufigkeitsverteilung der betragsmafi-
gen Abweichungen zwischen jeweils berechneten Spektralexponenten
x und einem gemittelten Spektralexponenten {&) dar. Dabei stimmt
der gemittelte Spektralexponent {&X) 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 filir die Unsicherheit der Berech-
nung des Spektralexponenten nehmen wir die 26 Grenzen, d.h. zwei
Standardabweichungen auf jeder Seite des Mittelwertes der Hiu-
figkeitsverteilung, innerhalb der etwa 95% der Werte liegen.
Daraus folgt eine Ungenauigkeit von *0,11 in der Berechnung des
Spektralexponenten.

Wie im letzten Kapitel diskutiert wurde, heben sich die Fehler
auf Grund der benutzten Mittelwerte und der Frequenzfaltung etwa
auf. Mogliche Abweichungen in der Ndhe der Nyquistfrequenz lie-
gen innerhalb der Vertrauensgrenzen. Nehmen wir trotzdem eine
Abweichung zwischen fy,,/3 und fp, an, die bei fygp/3 vernach-
ldssigbar klein ist und bei f Ny, 25% erreicht, so dndert das den
berechneten Spektralexponenten um weniger als 0,01.

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: Haufigkeitsverteilungen der Abweichungen von 300 be-
rechneten Spektralexponeneten vom Mittelwert. Ausgehend
von einem berechneten Magnetfeldspektrum nach Helios 2
MeBdaten Dbei 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 ) wum den Schatzwert zufallsverteilt. Fir 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 SchluB
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 fir jedes Spektrum.
Weiterhin ist jeder berechnete Spektralexponent systematisch um
etwa 0,02 =zu groB. Diese Unsicherheit von 0,12 ist groBer als
von anderen Autoren gefundene (z.B. Parker /1982/). Da der
Hauptgrund fiir diese Fehlergrenzen darin liegt, daB die Spek-
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traldichteschdtzwerte nur innerhalb gewisser Vertrauensbereiche
berechnet werden konnen, sind sehr viel kleinere Fehlergrenzen
nicht ganz verstdndlich. Die Fehlergrenzen lassen sich zwar
drastisch verkleinern, indem die Vertrauensbereiche verkleinert
werden. Dies spiegelt dann jedoch nur kiinstlich verkleinerte
Fehlergrenzen vor, die nicht unbedingt der Realitit entsprechen
missen. Nimmt man ndmlich eine groBe Anzahl berechneter Spek-
tren, die mit Frequenzgldttung gewonnen wurden, und fiihrt zu-
sdtzlich eine Segmentmittelung iliber alle Spektren durch, so er-
hdlt man als Ergebnis einen i.allg. sehr glatten Verlauf des
Spektrums mit einer sehr groBen Zahl von Freiheitsgraden und
entsprechend kleine Vertrauensgrenzen. So fiihrt eine Abschatzung
der Fehlergrenzen fiir aus hochaufldsenden Daten berechneten und
Uber 160 Einzelspektren gemittelten Gesamtspektren, wie sie in
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_93f+Gen%ulgkeitsgrenzen flir den Verlauf
des Spektrums mit G ~ f - enthdlt nichts iber die Varia-
bilitédt der Einzelspektren.
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