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Kurzzusammenfassung

Die Magnetopause stellt die Grenzschicht zwischen den zwei Regionen der Magnetosphä-
re und Magnetosheath dar. Die Magnetosheath zeichnet sich dabei durch ein Plasma und
Magnetfeld solaren Ursprungs aus; in der Magnetosphäre ist dagegen das Erdmagnetfeld
dominierend. In dieser Arbeit werden in statistischen Untersuchungen die Verformungen
der Magnetopause sowie die Charakteristika ihrer radialen Bewegung untersucht.

Die Datengrundlage ist im Wesentlichen durch die Messdaten der fünf Satelliten der
THEMIS-Mission gegeben, die zwischen ihrem Start im Februar 2007 und dem Einschuss
in die Umlaufbahnen der Hauptmissionsphase im September 2007 auf einem gemeinsa-
men Orbit die Erde umkreisten. Während dieser Zeit durchflogen sie zwei Mal bei jedem
Umlauf in geringem Abstand zueinander die Region der Magnetopausen-Bewegung. In
den Daten der fünf Satelliten konnten insgesamt 6697 Magnetopausen-Durchflüge iden-
tifiziert werden; durch Minimum-Varianz-Analyse wurden die lokalen Inklinationen der
Grenzschicht bei jedem Durchflug ermittelt.

Aufgrund der Aufreihung der Satelliten in ihrer besonderen Konfiguration auf dem
gemeinsamen Orbit kann die radiale Bewegung der Magnetopause bereits aus den Zeit-
punkten und Orten der Magnetopausen-Beobachtungen durch die Satelliten nachvollzo-
gen werden. Mithilfe von Spline-Funktionen wurde die zeitaufgelöste radiale Bewegung
rekonstruiert; daraus konnten dann Amplituden, Geschwindigkeiten und Frequenzen der
radialen Magnetopausen-Bewegung ermittelt werden.

Erstmalig wurde hierbei festgestellt, dass diese Bewegung mit erhöhter Wahrschein-
lichkeit bei einigen Frequenzen stattfindet, die zum Satz sogenannter „magischer“ Fre-
quenzen gehören. Für das Auftreten dieser Frequenzen bei geomagnetischen Pulsatio-
nen gibt es zwei Hypothesen: In der klassischen Erklärung werden sie auf Eigenfrequen-
zen der Eigenmoden eines magnetosphärischen Wellenleiters zurückgeführt. Desweiteren
wird auch spekuliert, ob nicht bereits im anströmenden Sonnenwind Variationen bei die-
sen Frequenzen inhärent vorhanden sind, die sich dann auf die Magnetosphäre übertragen.
In dieser Arbeit wird eine dritte Erklärungsmöglichkeit vorgeschlagen, wonach stehen-
de Oberflächenwellen auf der Magnetopause, sogenannte Kruskal-Schwarzschild-Moden,
mit ihren entsprechenden Eigenfrequenzen für die erhöhte Wahrscheinlichkeit derselben
bei der Magnetopausen-Bewegung verantwortlich sein könnten. Die Beziehungen dieser
stehenden Kruskal-Schwarzschild-Moden werden in der Näherung der Einflüssigkeits-
Magnetohydrodynamik hergeleitet.

Es zeigt sich, dass die Ergebnisse einer Untersuchung der Sonnenwindabhängigkeit
der Frequenzverteilungen der Magnetopausen-Bewegung sehr gut zu der vorgeschlage-
nen Erklärung passen. Damit wird indirekt die Existenz der stehenden Kruskal-Schwarz-
schild-Moden bestätigt.
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1 Die Magnetopause

1.1 Historische Einführung
Seit Jahrhunderten ist bekannt, dass sich eine Kompassnadel in Nord-Süd-Richtung aus-
richtet. Obwohl dieses Wissen bereits im 10. Jahrhundert von Seeleuten zur Navigation
eingesetzt wurde, sollte es noch beinahe 600 Jahre dauern, bis William Gilbert, ein engli-
scher Arzt, durch systematische, wissenschaftliche Untersuchungen herausfinden konnte,
dass die Erde selbst Ursache für die Ausrichtung der Kompassnadel ist. Er konnte wider-
legen, dass sich Kompassnadeln etwa dem Polarstern zuwenden, und zeigte, dass die Erde
insgesamt als ein großer Magnet anzusehen ist. Zu Beginn des 19. Jahrhunderts wurde die
Forschung auf dem Gebiet des Erdmagnetfeldes insbesondere durch die Arbeit von Carl-
Friedrich Gauß geprägt. Er erkannte, dass sich das Erdmagnetfeld auf der Erdoberfläche
durch ein Potentialfeld beschreiben lässt. Eine Analyse von Messungen des Erdmagnet-
feldes mithilfe von Kugelflächenfunktionen ergab, dass die Ursache des größten Anteils
des Feldes im Erdinneren liegen muss, und dass kurzperiodische Schwankungen einen
externen Ursprung haben müssen.

Den ersten Hinweis für eine solche externe Ursache findet sich in Carrington (1859).
Am 1. September 1859 war Carrington in London mit der Beobachtung und Zählung
von Sonnenflecken beschäftigt. Um 11:18 UT (engl.: universal time) bemerkte er das
helle Aufleuchten zweier Zonen in einer Sonnenfleckengruppe. Innerhalb der nachfol-
genden fünf Minuten erlosch die Erscheinung wieder. Seine Beobachtung konnte durch
unabhängige Zeugen des Phänomens bestätigt werden. Kurze Zeit nach dem Auftreten
der Leuchterscheinung wurde eine Störung des Erdmagnetfeldes in Kew (einem Stadtteil
von London) verzeichnet. Ein „Magnetsturm“ beachtlicher Größe wurde in der darauf
folgenden Nacht auf den 2. September an unterschiedlichen Orten der nördlichen und
südlichen Hemisphäre beobachtet. Obwohl ein Zusammenhang zwischen der Sonnenak-
tivität bzw. der, wie sich später herausstellen sollte, beobachteten Sonneneruption und der
Störung des Erdmagnetfeldes zum Zeitpunkt der Veröffentlichung sowohl von ihm selbst
als auch von seinen Zeitgenossen als Spekulation bewertet werden musste, stellt seine
Arbeit (Carrington 1859) den ersten Hinweis auf die starke Kopplung und Beeinflussung
des Erdmagnetfeldes durch die Sonne dar.

Maunder (1904) konnte dann durch Auswertung der Beschaffenheit der Sonnenober-
fläche während der 19 stärksten magnetischen Stürme zwischen 1875 und 1903 zeigen,
dass tatsächlich der von Carrington prognostizierte Zusammenhang zwischen der Exi-
stenz großer Sonnenflecken und dem Auftreten magnetischer Stürme besteht. In einer
nachfolgenden Arbeit (Maunder 1905), in der Beobachtungen zu 276 magnetischen Stür-
men ausgewertet wurden, konnte festgestellt werden, dass Stürme auffällig oft mit einer
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1 Die Magnetopause

Periode von 27 Tagen nacheinander auftreten - der Sonnenrotationsperiode. Darauf basie-
rend konnte Maunder folgende Schlussfolgerungen ziehen: Die Aktivität der Sonne selbst
ist ursächlich für die magnetischen Stürme verantwortlich; es gibt keinen dritten Prozess,
der zwischen Erde und Sonne stattfindet und Ursache beider Phänomene sein kann. Des-
weiteren ist für die Entstehung von magnetischen Stürmen nicht die gesamte Sonneno-
berfläche, sondern nur einzelne Regionen verantwortlich. Die Kopplung dieser Regionen
mit der Erde erfolgt nicht durch sich ausbreitende Kugelwellen (ob der scharfen Einsetz-
Zeitpunkte der Stürme), sondern muss durch einen gerichteten Strahl ausgelöst werden,
auf den die Erde in Abständen von 27 Tagen trifft. Es ist erstaunlich, dass sich damit in
dieser Arbeit schon eine gute Beschreibung von Sonnenwind-Teilchenströmen hoher Ge-
schwindigkeit, die ihren Ursprung in koronalen Löchern haben, findet (engl.: high speed
solar wind streams from coronal holes).

Die Frage, die sich nun stellte, war, inwiefern dieser angenommene Teilchenstrom
mit dem magnetischen Feld der Erde (näherungsweise: Dipolfeld) interagieren kann.
Der Durchbruch in der Beantwortung dieser Frage gelang Chapman und Ferraro (1930,
1931a,b, 1932a,b, 1933): In ihren Arbeiten nahmen sie an, dass der von der Sonne aus-
gesandte Teilchenstrom aus insgesamt neutralem, aber ionisiertem Gas besteht, das heu-
te als Plasma bezeichnet wird. Sie erkannten, dass der anströmende Teilchenstrahl eine
hohe Leitfähigkeit besitzen muss, und somit prinzipiell als Aneinanderreihung von hoch-
leitfähigen Schichten beschrieben werden kann (siehe auch Ferraro 1952). Beim Zubewe-
gen auf das Dipolfeld bewegt sich die führende Schicht des Teilchenstrahls in Regionen
stärkeren Magnetfeldes hinein. Dabei werden Ströme in dieser Schicht senkrecht zur Be-
wegungsrichtung und zur Magnetfeldrichtung des Dipolfeldes induziert. Das sekundäre
Magnetfeld kompensiert das Erdfeld im Inneren des Teilchenstromes. Das Erdfeld wird
also durch den Strom effektiv abgeschirmt. Vor dem Teilchenstrahl bewirkt das Sekun-
därfeld eine Erhöhung der Gesamtfeldstärke und damit eine Kompression des Erddipol-
feldes. Die Energie, die zur Kompression des Magnetfeldes vor der Teilchenstrahlfront
benötigt wird, stammt aus der kinetischen Energie des Strahles (der Teilchen) selbst. Die
Lorentzkraft, die die Ablenkung der Teilchen in der führenden Schicht und damit den
Strom in derselben bewirkt, führt auch zu einer Verzögerung der Teilchen in ihrer son-
nenabgewandten Bewegung. Durch die Verzögerung steigt in der führenden Schicht auch
die Massendichte. Chapman und Ferraro erkannten ebenfalls, dass die Verzögerung der
Teilchen am effektivsten in der Region des Strahles stattfindet, die sich zentral auf die
Erde zubewegt. Periphere Teile des Strahles werden weniger verzögert: In der Folge baut
sich nach Auftreffen des Teilchenstrahles ein Hohlraum um die Erde auf, in dem das
magnetische Dipolfeld der Erde eingeschlossen ist (siehe Abbildung 1.1). Chapman und
Ferraro gingen davon aus, dass die geladenen Teilchen solaren Ursprungs während einer
Passage der Erde durch einen solchen Teilchenstrahl nicht signifikant in den beschriebe-
nen Hohlraum eindringen können.

Die von Chapman und Ferraro ausgeführten Theorien suchten zunächst nur die Be-
obachtungen magnetischer Stürme auf der Erde durch gelegentlich auftretende, von der
Sonne ausgesandte Partikelströme zu erklären. Der dabei entstehende Hohlraum für das
Erdmagnetfeld war also ihrer Meinung nach nur als vorübergehende Erscheinung anzu-
sehen. Beobachtung von Kometenschweifen (Biermann 1951) ließen Zweifel ob der Ge-
legentlichkeit der solaren Partikelströme aufkommen. Die Beschleunigung der kometaren
Partikel in sonnenabgewandte Richtung ließen sich nicht durch den Lichtdruck erklären.
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1.1 Historische Einführung

Abbildung 1.1: Ein auf die Erde auftreffender Teilchenstahl von der Sonne wird bei nicht
zentralem Stoß weniger verzögert. Dadurch entsteht ein Hohlraum, in dem das Erdma-
gnetfeld eingeschlossen wird (nach Chapman und Ferraro 1930).

Im Lichte der Kontinuität der Existenz der Kometenschweife erschien die kontinuierliche
Abstrahlung von solaren Teilchen plausibel zu sein. Dieser kontinuierliche Partikelstrom
wurde von Biermann als solare Korpuskularstrahlung bezeichnet; später hat sich dann der
Begriff des Sonnenwindes dafür etabliert.

Als Konsequenz musste die von Chapman und Ferraro postulierte Grenzschicht, die
den Sonnenwind vom eingebetteten komprimierten Erdmagnetfeld trennt, permanent vor-
handen sein (Dungey 1954). Nach dieser Entdeckung wurde in mehreren theoretischen
Arbeiten versucht, die Position und Form dieser Grenzschicht vorherzusagen (siehe z. B.
Ferraro 1960, Beard 1960, Hurley 1961a,b, Slutz 1962). Im Allgemeinen stimmten die-
se Arbeiten in ihrer Vorhersage überein, dass die Grenzschicht einen Abstand von 5 bis
10 Erdradien zur Erde am subsolaren (sonnennächsten) Punkt haben sollte. Die Schicht-
dicke selbst wurde als gering im Vergleich zu den Größenskalen des erdmagnetischen
Hohlraums (heutige Bezeichnung: innere Magnetosphäre) angenommen.

Direkte Beobachtungen der magnetosphärischen Strukturen und ihrer Grenzschich-
ten konnten erst nach Beginn des Satellitenzeitalters durchgeführt werden. So wurde eine
äußere Grenzschicht (die Bugstoßwelle) von Sonett et al. (1960) mithilfe von Pioneer 1
Daten entdeckt. Dieser Satellit verzeichnete einen Abfall in einer Komponente des Ma-
gnetfeldes, als er sich etwa 14 RE (Erdradien) vor der Erde (in sonnenzugewandter Rich-
tung) befand. Die ausgedehnte Struktur des magnetosphärischen Schweifs (engl.: tail)
wurde erstmals in Explorer 10 Daten erkannt (Heppner et al. 1962, Smith 1962). Hier-
mit konnte zum ersten Mal festgestellt werden, dass in einem Abstand von 10 bis 20 RE

zur Erde auf der sonnenabgewandten Seite die Feldlinien nahezu radial verlaufen. Dies
deutete darauf hin, dass der magnetosphärische Hohlraum sich weit über den sonnenab-
gewandten Teil des erdnahen Weltraums erstreckt, wie bereits von Chapman und Ferraro1

1Chapman und Ferraro waren noch von einem unendlich langen Schweif ausgegangen. In späteren Ar-
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1 Die Magnetopause

postuliert wurde.
Die eigentliche Grenzschicht (Magnetopause) zwischen Teilchen und eingebettetem

Magnetfeld des Sonnenwindes (Sonnenwindplasma in der Magnetosheath) und dem Be-
reich, in dem das Erdmagnetfeld dominiert (innere Magnetosphäre), wurde von Cahill
und Amazeen (1963) mithilfe von Daten der Explorer 12 Mission erstmalig genauer un-
tersucht. Sie nutzten Messdaten, die bei neun Durchflügen durch die Magnetopause zwi-
schen dem 16. August und dem 30. September 1961 aufgenommen wurden. Bei allen
neun Durchflügen befand sich der Satellit in niedrigen geomagnetischen Breiten nahe der
Äquatorebene des Erdmagnetfeldes im morgendlichen Lokalzeitsektor zwischen 8:22 und
13:02 UT (engl.: universal time). Der Abstand der Magnetopause vom Erdmittelpunkt lag
zwischen 8.2 und 11.7 RE. Cahill und Amazeen fiel vor allem die abrupte Änderung in der
Magnetfeldrichtung auf. In den meisten Fällen konnten sie den deutlichen, vorhergesag-
ten Abfall im Betrag des Magnetfeldes (geringeres Feld außerhalb der Magnetosphäre)
sowie das erhöhte Feld im Inneren im Vergleich zum Erdmagnetfeld aufgrund des Stro-
mes auf der Grenzschicht (Chapman-Ferraro-Strom) bestätigen. Sie stellten ebenfalls fest,
dass die Fluktuationen im Magnetfeld deutlich stärker außerhalb dieser Grenzschicht (in
der Magnetosheath) sind. Dieser Umstand war bereits Sonett et al. (1960) aufgefallen;
sie fanden in Pioneer 1 Daten eine Region erhöhter Fluktuationen im Magnetfeld zwi-
schen 10 und 14 RE. Es wurde spekuliert, ob nicht eine Region turbulenten Plasmas zwi-
schen der Magnetopause und einer von der Erde weiter entfernt liegenden Bugstoßwelle
(engl.: shock front, bow shock) die Messungen erklären könnte (Axford 1962, Dessler
1962, Kellogg 1962). Obwohl zu diesem Zeitpunkt die Ursache für die Fluktuationen
noch nicht bekannt war, so wurde zumindest festgestellt, dass die Schwankungen im Ma-
gnetfeld innerhalb der Magnetosphäre doch deutlich geringer sind als außerhalb. Cahill
und Amazeen (1963) zeigten damit in ihrer Arbeit bereits grundlegende Eigenschaften des
Magnetfeldes auf beiden Seiten der Grenzschicht, die heute als Magnetopause bezeichnet
wird, basierend auf Beobachtungen von Explorer 12 auf.

1.2 Sonnenwind und Magnetosphäre
Die ersten Satellitenmissionen, die aufgrund ihrer Orbitkonfiguration und ihrer Instru-
mentierung in der Lage waren, die Plasmaumgebung und die Topologie des Magnetfeldes
im erdnahen Weltraum zu vermessen, trugen wesentlich zum Verständnis des Aufbaus der
Magnetosphäre bei. Der grundsätzliche Aufbau der Magnetosphäre war somit bereits En-
de der sechziger Jahre des letzten Jahrhunderts bekannt. Abbildung 1.2 zeigt eine Skizze
dieses Aufbaus, der (beispielsweise) in Baumjohann und Treumann (1996) erläutert wird:

Der Sonnenwind strömt radial von der Sonne ab und somit entlang der Achse Sonne-
Erde auf die Erde zu. Das Sonnenwindplasma besteht im Wesentlichen aus Protonen
(vollständig ionisierten Wasserstoffatomen) und Elektronen. Ein kleinerer Anteil an He-
liumionen (etwa 5%) ist ebenfalls beigemischt. Positive und negative Ladungen sind in
derselben Anzahldichte vorhanden: Das Plasma ist folglich quasi-neutral. Da das Sonnen-
windplasma die maßgebliche Partikelpopulation im interplanetaren Raum darstellt, wird
es auch als interplanetares Plasma bezeichnet. Die Elektronendichte beträgt üblicherwei-

beiten wurde aber bereits eine tropfenförmige Form der Magnetosphäre aufgrund der Diffusion von Teilchen
in den Schweif-Hohlraum angenommen.
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Interplanetares
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agnetfeld (IM

F)

Sonnenwind

Magnetosheath
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Magnetopause

Neutralschicht                       . 

Abbildung 1.2: Struktur der Magnetosphäre der Erde (nach Baumjohann und Treumann
1996). Die schwarzen Pfeile zeigen die lokale Magnetfeldrichtung an.

se wenige Partikel pro Kubikzentimeter. Die Leitfähigkeit (σ) des Sonnenwindplasmas
ist extrem hoch; dies führt dazu, dass das Magnetfeld solaren Ursprungs im Sonnenwind
eingebettet ist; es gehorcht dabei dem hydromagnetischen Theorem:

Es werde vom Ohmschen Gesetz in der Form

j = σ(E + v × B) (1.1)

ausgegangen. Hierbei wird mit j die Stromdichte im Sonnenwindplasma bezeichnet, v ist
die Geschwindigkeit des Plasmas relativ zum gewählten Bezugssystem. Das elektrische
Feld und die magnetische Induktion werden, wie in der Literatur üblich, mit den Symbo-
len E und B bezeichnet.

Es sei an dieser Stelle erwähnt, dass die Begriffe Magnetfeld und magnetische Induk-
tion in dieser Arbeit als Synonyme für die magnetische Induktion B und nicht für die
Größe H verwendet werden, die in der Physik üblicherweise mit dem Begriff Magnetfeld
benannt wird.

Auflösung des Ohmschen Gesetzes nach dem elektrischen Feld und Einsetzen in die
Induktionsgleichung ergibt:

∂B
∂t

= −
1
σ
∇ × j + ∇ × (v × B) (1.2)

Unter Vernachlässigung des Verschiebungsstroms (langsame zeitliche Variationen) kann
die Stromdichte mithilfe des Ampèreschen Gesetzes durch die Rotation der magnetischen
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1 Die Magnetopause

Induktion ersetzt werden:

j =
1
µ0
∇ × B (1.3)

Hierbei wird mit µ0 die magnetische Permeabilität des Vakuums bezeichnet. Unter Be-
rücksichtigung der Quellenfreiheit der magnetischen Induktion (∇ · B = 0) ergibt sich:

∂B
∂t

=
1
µ0σ

∆B + ∇ × (v × B) (1.4)

Der erste Term auf der rechten Seite beschreibt die magnetische Diffusion; aufgrund der
hohen Leitfähigkeit des Plasmas im Sonnenwind (σ → ∞) kann dieser Term allerdings
vernachlässigt werden. Der zweite Term beschreibt die Konvektion. Änderungen des ma-
gnetischen Feldes sind unter Berücksichtigung dieses zweiten Terms nur aufgrund der
Plasmabewegung möglich. Man sagt auch, dass das Magnetfeld im Plasma eingefroren
sei. Die magnetischen Feldlinien, die ein Plasmaelement durchkreuzen, sind an dessen
Bewegung gekoppelt: Der magnetische Fluss durch ein Flächenelement bleibt konstant,
wenn sich das Flächenelement gemäß der umschlossenen Partikel bewegt. Feldlinien-
bündel und daran gekoppeltes Plasma können somit konzeptionell zu sogenannten Fluss-
röhren zusammengefasst werden. Das hydromagnetische Theorem wird deshalb auch als
Theorem des eingefrorenen Flusses (engl.: frozen-in theorem) bezeichnet. Eine äquiva-
lente Formulierung stellt die folgende Gleichung dar:

E = −v × B (1.5)

Mit dem Sonnenwindplasma aus Protonen und Elektronen wird demnach gleichzeitig
das darin eingebettete Magnetfeld zur Erde hintransportiert. Im Mittel liegt dieses Ma-
gnetfeld, das auch als interplanetares Magnetfeld (IMF) bezeichnet wird, an der Erdposi-
tion in der Ekliptik und ist im Winkel von 45◦zur Achse Erde-Sonne geneigt. Der Winkel
ergibt sich aus der Entfernung der Erde zur Sonne, der Sonnenwindgeschwindigkeit und
der Sonnenrotationsgeschwindigkeit. Er wird durch das Parker-Modell des Sonnenwin-
des (Parker 1958) vorhergesagt, wofür notwendigerweise die sehr gut bestätigte Gültig-
keit des hydromagnetischen Theorems angenommen werden muss. Die Stärke des IMF
beträgt üblicherweise einige Nanotesla (B ≈ 4 nT). Die Geschwindigkeit des Sonnenwin-
des kann Werte von etwa 200 bis über 1000 km/s annehmen, ein mittlerer Wert von etwa
400 km/s kann als üblich angesehen werden.

Aus der Sonnenwindbewegung und dem Winkel des eingebetteten Magnetfeldes re-
lativ zur Achse Erde-Sonne ergeben sich folgende zwei Effekte: Zum einen führt die
Bewegung der Erde entlang ihres eigenen Orbits um die Sonne zu einem scheinbar schrä-
gen Einfall des Sonnenwindes. Im Bezugssystem der Erde fällt dieser mit einer nicht-
verschwindenden Komponente aus der Richtung ein, in die sich die Erde um die Sonne
bewegt. Dieser Effekt wird auch als Aberration bezeichnet. Der Einfallswinkel des Son-
nenwindes in diesem Bezugssystem gegenüber der momentanen Verbindungslinie von
der Erde zur Sonne wird demnach auch Aberrationswinkel genannt. Der zweite Effekt
bezieht sich auf den Auftreffwinkel zwischen dem IMF und der Bugstoßwelle, die die
erste Grenzschicht zwischen dem ungestörten Sonnenwind und dem zu umströmenden
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Hindernis gegeben durch das Erdmagnetfeld darstellt. Liegt das IMF parallel zur Grenz-
flächennormale (in Abbildung 1.2 wäre dies am oben dargestellten Segment der Bugstoß-
welle der Fall), so spricht man von einer quasi-parallelen Stoßwelle (engl.: quasi-parallel
shock). Der umgekehrte Fall, wenn IMF und Normale der Stoßwelle senkrecht zuein-
ander stehen, heißt quasi-senkrechte Stoßwelle. Die quasi-parallele Stoßwelle zeichnet
sich durch ein vorgelagertes Gebiet erhöhter Wellenaktivität im Sonnenwind aus, das als
Foreshock-Region bezeichnet wird.

Das Erdmagnetfeld stellt für den Sonnenwind ein im Wesentlichen undurchdringbares
Hindernis dar. Der Sonnenwind muss also vor dem Hindernis um dasselbe herumgeleitet
werden. Da der Sonnenwind im Bezugssystem der Erde mit supersonischer Geschwindig-
keit eintrifft, bildet sich vor dem Hindernis (Magnetfeld der Erde) eine Bugstoßwelle aus.
Ohne diese Bugstoßwelle wäre es nicht möglich, die Umströmung der Erdmagnetfeldre-
gion (innere Magnetosphäre, grün dargestellte Region in Abbildung 1.2) zu gewährlei-
sten, da sich die Information über die Existenz des Hindernisses nicht entgegen der Strö-
mungsrichtung in einer supersonischen Strömung ausbreiten kann. Maßgeblich ist hierbei
der Vergleich der Sonnenwindgeschwindigkeit vsw mit der magnetosonischen Geschwin-

digkeit VMS =

√
V2

S + V2
A, die aus Schallgeschwindigkeit VS und Alfvéngeschwindigkeit

VA = B/
√
µ0ρ zusammengesetzt ist und als oberes Limit für die Ausbreitungsgeschwin-

digkeit von magnetohydrodynamischen Wellen im warmen Plasma anzusehen ist. Hierbei
bezeichnet ρ die Massendichte im Plasma.

Wie der Name der Bugstoßwelle schon andeutet, ist sie eine Welle, die entgegen der
Strömungsrichtung des Sonnenwindes propagiert. Die Geschwindigkeit stimmt dabei im
stationären Fall exakt mit der Sonnenwindgeschwindigkeit überein, so dass die Bugstoß-
welle im Bezugssystem der Erde feststeht. Über die Bugstoßwelle hinweg findet ein Pro-
zess der Energieübertragung statt, so dass aus der kinetischen Energie der gerichteten
Strömung eine Erhöhung der ungerichteten kinetischen (thermischen) Energie der Proto-
nen und Elektronen des Sonnenwindes gespeist wird; die Temperatur des Plasmas nimmt
beim Übergang zu. Das Plasma wird dabei insgesamt verzögert, so dass dessen Geschwin-
digkeit unter die magnetosonische Geschwindigkeit fällt; die Strömung ist folglich hinter
der (subsolaren) Bugstoßwelle submagnetosonisch.

Diese Region hinter der Bugstoßwelle, in der die Umströmung durch das Sonnen-
windplasma stattfindet, wird als Magnetosheath bezeichnet (hellblau dargestelltes Gebiet
in Abbildung 1.2). Aufgrund der Verlangsamung und der resultierenden Kompression des
Plasmas muss der magnetische Fluss in der Magnetosheath gegenüber der Situation im
ungestörten Sonnenwind zunehmen. Dies ist in der Abbildung anhand der in der Magne-
tosheath fortgesetzten, gekrümmten Feldlinien des IMF zu erkennen. Dieses Umschlin-
gen des Hindernisses Erdmagnetosphäre durch das Magnetfeld wird auch als Drapierung
(engl.: draping) bezeichnet.

Die nächste Grenzfläche stellt das eigentliche Hindernis für die Sonnenwindpartikel
dar: die Magnetopause (dunkelblaue Linie in Abbildung 1.2). Sie ist die Grenzschicht,
die die Teilchen und das entsprechend eingebettete Magnetfeld solaren Ursprungs in der
Magnetosheath von der Plasmapopulation in der (inneren) Magnetosphäre trennt; letzte-
re Region ist vom Erdmagnetfeld durchsetzt. Eine Erklärung dafür, dass es nicht möglich
ist, diese zwei unterschiedlichen, magnetisierten Plasmen zu mischen, ist wiederum durch
das hydromagnetische Theorem gegeben. Da beide Plasmen in ihren jeweiligen Flussröh-

15



1 Die Magnetopause

ren gefangen sind und die Felder eine Mischung ohne Änderung der Magnetfeldtopologie
nicht erlauben, führt dies dazu, dass auch die Partikel solaren und magnetosphärischen Ur-
sprungs die Magnetopause bei strikter Gültigkeit des hydromagnetischen Theorems nicht
passieren können. Dies ist auch der Grund, warum eine Umströmung notwendigerweise
stattfinden muss.

Statt Teilchenaustausch gibt es aber Austausch von Impuls über die Magnetopause
hinweg. Der anströmende Sonnenwind wird in der subsolaren Magnetosheath aufgestaut.
Die Sonnenwindpartikel werden verzögert, der Impulsübertrag in Erdrichtung wird durch
Kompression des Erdmagnetfeldes in der subsolaren Magnetosphäre ausgeglichen. Die
Rotation des Magnetfeldes über die Magnetopause hinweg geht mit dem Chapman-Fer-
raro-Strom einher. Er wird durch das kontinuierliche Auftreffen und Ablenken von Son-
nenwindpartikeln aus der Magnetosheath in Bereichen höheren Magnetfeldes aufrecht-
erhalten. Dieser Zusammenhang wird in Abschnitt 1.4 ab Seite 20 noch einmal genauer
diskutiert.

In der inneren Magnetosphäre, nahe der Magnetopause, liegt die Stärke der magneti-
schen Induktion typischerweise bei einigen Zehn Nanotesla (B ≈ 50 nT). Die Teilchen-
konzentration ist hier deutlich geringer als in der Magnetosheath (weniger als 1 cm−1),
dafür steigt die Temperatur dieser Teilchenpopulation noch einmal über die Magneto-
pause hinweg an. Während im Sonnenwind und in der Magnetosheath das Plasma im
Wesentlichen aus Protonen und Elektronen besteht, werden in der Magnetosphäre auch
schwerere Ionen terrestrischen Ursprungs beobachtet. Diese kommen aus der Ionosphäre
und sind ursprünglich ionisierte Atmosphärenpartikel wie Helium- oder Sauerstoff-Ionen.

Der Staudruck des Sonnenwindes bewirkt aber nicht nur eine Deformation des Erd-
magnetfeldes auf der Tagseite der Magnetosphäre, in der das terrestrische Magnetfeld
komprimiert wird, sondern auch auf der sonnenabgewandten Seite: Hier wird das Magnet-
feld expandiert, so dass der sogenannte Magnetosphärenschweif entsteht. Im Querschnitt
durch diesen Schweif fallen zwei Gebiete von unterschiedlich orientiertem Magnetfeld
auf, die im Englischen Lobes genannt werden. Im nördlichen Schweifgebiet ist das Ma-
gnetfeld erdwärts gerichtet, im südlichen Schweifgebiet zeigt es von der Erde weg. Die
Magnetfeldkonfiguration weist eine starke Verscherung zwischen diesen beiden Gebieten
auf, die nur durch eine Stromschicht dort aufrechterhalten werden kann. Sie wird als Neu-
tralschicht bezeichnet, entsprechend heißt der dort fließende Strom auch Neutralschicht-
strom. Innerhalb der Lobes ist die Partikeldichte äußerst gering (von der Größenordnung
von 10−2 cm−3).

Die Region, in der sich die Erdmagnetfeldlinien in tagseitige und nachtseitige auf-
spalten, heißt Cusp-Region. Sie ist an den nördlichen und südlichen Polen des Erdma-
gnetfeldes zu finden. In diesen Regionen ist durch die radiale Richtung des Magnetfeldes
Teilcheneinfall aus der Magnetosheath möglich. In der Ionosphäre der Cusp-Region lie-
gen die Fußpunkte der (geschlossenen) magnetischen Feldlinien der Magnetopause.

1.3 Koordinatensysteme
Um die weitere Beschreibung der Magnetopause zu vereinfachen, werden hier zunächst
die benutzten Koordinatensysteme eingeführt. Ausgangspunkt sei das Geocentric Solar
Ecliptic (GSE) Koordinatensystem. Der Ursprung dieses Systems liegt im Erdmittelpunkt.
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Abbildung 1.3: Illustration der Richtungen der Basisvektoren im GSE-Koordinatensy-
stem.

Die x-Richtung wird durch die Verbindungslinie zwischen Erdmittelpunkt und Sonnen-
mittelpunkt festgelegt. Der Basisvektor ex zeigt von der Erde aus in Sonnenrichtung. Die
z-Richtung fällt mir der Normalenrichtung der Ekliptik zusammen, die die Bahnebene
der Erde in ihrer Bewegung um die Sonne darstellt. Der entsprechende Basisvektor ez
zeigt senkrecht zur Ekliptik in nördliche Richtung. Da die Sonne in der Bahnebene liegt,
stehen die so definierten Vektoren ex und ez orthogonal zueinander. Das rechtshändige Ko-
ordinatensystem wird durch die y-Koordinate vervollständigt. Der Basisvektor zeigt der
Bewegungsrichtung der Erde um die Sonne entgegen und wird durch das Kreuzprodukt
ey = ez × ex definiert. Die Richtungen der drei Basisvektoren im GSE-Koordinatensystem
(kurz: GSE-KS) sind in Abbildung 1.3 dargestellt. Alle Basisvektoren e seien nachfolgend
auf Länge Eins normiert (Einheitsvektoren).

Im Hinblick auf die Physik der Magnetosphäre ist insbesondere die sonnenzugewand-
te x-Richtung im GSE-KS von Bedeutung. Die Koordinate teilt die Magnetosphäre in
einen tagseitigen, komprimierten Teil (x > 0) und in einen nachtseitigen Teil (x < 0),
der den Magnetosphärenschweif enthält. Der z-Richtung kommt dagegen keine beson-
dere Bedeutung zu. Man erhält ein vom GSE-KS abgeleitetes System, wenn man die
z-Richtung neu definiert: Sie orientiert sich im GSM-System (Geocentric Solar Magneto-
spheric) an der Symmetrieachse des Dipolanteils des Erdmagnetfeldes; ein Einheitsvektor
parallel zu dieser Achse (in nordwärtige Richtung zeigend) werde mit nDip bezeichnet. Die
Orthogonalität zwischen ex und ez bleibt erhalten. Dies ist erfüllt für:

ez =
nDip − (nDip · ex) ex

|nDip − (nDip · ex) ex|
(1.6)

Der Basisvektor ez liegt also in einer Ebene, die von der Dipolachse nDip und dem Ba-
sisvektor in Sonnenrichtung ex aufgespannt wird. Er unterscheidet sich üblicherweise nur
geringfügig in der Richtung von nDip, um die Orthogonalität zu ex zu gewährleisten. Der
dritte Basisvektor ey = ez×ex ist wie im Fall des GSE-KS definiert. In der Magnetosphäre
ist die GSM z-Richtung nun ebenfalls physikalisch ausgezeichnet, da sie die Hauptfeld-
richtung in der magnetischen Äquatorialebene widerspiegelt; dies gilt in der tagseitigen
Magnetosphäre sowie in Erdnähe auf der Nachtseite (geschlossene Feldlinien mit zwei
Fußpunkten in der Ionosphäre). Insbesondere stimmt die Magnetfeldrichtung in der ma-
gnetischen Äquatorialebene auf der inner-magnetosphärischen Seite der Magnetopause
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YGSMXGSM = XGSE

Dipolachse nDip

zur Sonne

ZGSM

Abbildung 1.4: Illustration der Richtungen der Basisvektoren im GSM-Koordinatensy-
stem. Die grüne Fläche zeigt die gemeinsame Ebene an, in der die Basisvektoren ex, ez
und der Vektor der Symmetrieachse des Erddipolfeldes nDip liegen.

in etwa mit ez im GSM-System überein. Die Richtungen der Basisvektoren in diesem
GSM-KS sind in Abbildung 1.4 skizziert.

Eine weitere Anpassung an die Magnetosphäre wird durch eine Modifikation der x-
Richtung erreicht. Der Sonnenwind strömt radial von der Sonne ab und sollte somit aus
der Sonnenrichtung auf die Magnetosphäre der Erde treffen. Diese Richtung entspräche
der x-Richtung in den GSE und GSM-Systemen. Messungen ergeben allerdings, dass die
Anströmgeschwindigkeit im Mittel eine Komponente in y-Richtung im GSE-System hat,
die der Erdbewegung entgegengesetzt ist. Dieser Effekt lässt sich in Analogie zu einer
Fahrt durch senkrecht herabfallenden Regen erklären. Obwohl der Regen von außen be-
trachtet senkrecht fällt, scheint im System eines sich bewegenden Beobachters der Regen
dem Beobachter entgegenzukommen. Dadurch dass die Bahngeschwindigkeit der Erde
von etwa vE = 30 km/s und typische Sonnenwindgeschwindigkeiten von vsw = 400 km/s
sich nur um eine Größenordnung unterscheiden, kommt es zu einer merklichen Verschie-
bung der Anströmrichtung des Sonnenwindes im Bezugssystem eines erdfesten Beob-
achters. Dieser Effekt wird auch als Aberration bezeichnet. Der Aberrationswinkel kann
mit

α = arctan(vE/vsw) ≈ 4.3◦ (1.7)

berechnet werden. Der erdnächste Punkt der Magnetopause bezüglich der Anströmrich-
tung des Sonnenwindes liegt folglich nicht genau auf der GSE x-Achse; er ist in der
Ekliptik um den Winkel α in Erdbewegungsrichtung verschoben. Durch Neudefinition
der x-Richtung (entgegen der Anströmrichtung des Sonnenwindes im erdfesten Bezugs-
system) ergeben sich angepasste GSE und GSM-Koordinatensysteme. Die Definitionen
der anderen Richtungen bleiben davon unberührt, obwohl die Richtungen auch der an-
deren Basisvektoren aufgrund ihres Zusammenhangs zu ex ebenfalls eine Veränderung
erfahren. Die so modifizierten GSE und GSM-KS werden mit den Namen Aberrated Geo-
centric Solar Ecliptic (AGSE) und Aberrated Geocentric Solar Magnetospheric (AGSM)
bezeichnet.

Als besonders hilfreich für Untersuchungen von Grenzschichten hat sich das Boun-
dary Normal Coordinate System herausgestellt, das typischerweise mit LMN abgekürzt
wird nach den üblichen Symbolen für die zugehörigen Koordinaten. Dieses Koordinaten-
system wird in Russell und Elphic (1978) beschrieben und eingeführt. Der Basisvektor
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Abbildung 1.5: Illustration der Richtungen der Basisvektoren im LMN-Koordinatensy-
stem. Die grüne Fläche zeigt die gemeinsame Ebene der Basisvektoren eM und eL tan-
gential zur Grenzfläche bzw. zur Magnetopause an. In der blauen Ebene, die senkrecht
zur Grenzfläche steht, liegen die Basisvektoren eL und eN sowie der Basisvektor eZ des
GSM-KS.

eN zeigt in die Richtung der Normalen der Magnetopausen-Grenzfläche (konventionell
nach außen). Diese Richtung kann direkt aus den Messdaten eines Durchfluges mit einem
Satelliten durch die Magnetopause gewonnen werden, z. B. durch die Minimum-Varianz-
Analyse (MVA), die von Sonnerup und Cahill (1967) eingeführt wurde. Zum anderen eig-
nen sich auch diverse Magnetopausen-Modelle dazu, eine mittlere Normalenrichtung der
Grenzfläche festzulegen; im weiteren Verlauf der Arbeit wird insbesondere diese zwei-
te Variante in Verbindung mit dem Magnetopausen-Modell von Shue et al. (1997) zum
Einsatz kommen. Der zu eN orthogonale Basisvektor eL ergibt sich aus der Projektion des
GSM-Basisvektors ez auf die Magnetopausenfläche:

eL =
ez − (ez · eN)eN

|ez − (ez · eN)eN |
(1.8)

Er zeigt in etwa in die Richtung des ungestörten Magnetfeldes auf der Innenseite (magne-
tosphärischen Seite) der Magnetopause. Das System wird durch den dritten Basisvektor
eM komplettiert, der senkrecht zu den beiden anderen steht: eM = eN × eL. Der Ursprung
des Systems liegt auf der Grenzfläche selbst (lokales Koordinatensystem). Der Vorteil des
Systems liegt darin, dass die Änderungen im Magnetfeld oder in der Plasmageschwindig-
keit über die Magnetopause hinweg im Wesentlichen auf zwei Komponenten, nämlich die
beiden tangentialen L und M, beschränkt sind. Es vereinfacht die Beschreibung und Inter-
pretation von Messdaten, die in der Nähe der Magnetopause aufgenommen wurden, sowie
die Modellierung der Magnetopausensituation. Die Koordinatenrichtungen im LMN-Ko-
ordinatensystem (LMN-KS) sind in Abbildung 1.5 dargestellt.

Auch für dieses lokal angepasste Grenzflächen-Koordinatensystem gibt es alterna-
tive Definitionen: Die Projektion der z-Richtung des GSM Koordinatensystems auf die
Magnetopausen-Oberfläche stimmt im Allgemeinen nicht genau mit der lokalen Magnet-
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feldrichtung auf der Innenseite der Grenzfläche überein, da z. B. das Erdfeld kein perfek-
tes Dipolfeld ist. Folglich kann die Ausrichtung von eL auch an einem Magnetosphären-
modell vorgenommen werden, um eine bessere Übereinstimmung von mittlerer lokaler
Magnetfeldrichtung am gewählten Ursprungspunkt und dieser Koordinatenrichtung zu
erzielen. Diese Variante wurde in Plaschke et al. (2009a) verwendet: Hierbei wurde die
L-Richtung durch das magnetosphärische Magnetfeld-Modell Tsyganenko 89 festgelegt
(siehe z. B. Tsyganenko 1990); für die Bestimmung der N-Richtung wurde das Magneto-
pausen-Modell von Shue et al. (1997) verwendet, das zuvor um 5◦ um die GSE-z-Richtung
gedreht wurde, um den oben beschriebenen Aberrationseffekt zu berücksichtigen. In die-
ser Arbeit wird diese Variante des Boundary Normal Coordinate Systems durch Klein-
buchstaben (lmn) gekennzeichnet, um den Unterschied zum Koordinatensystem von Rus-
sell und Elphic (1978) deutlich zu machen. Die Basisvektoren erhalten damit auch Indizes
in Kleinbuchstaben: el, em und en.

In einer weiteren Variante kann die l-Richtung auch durch den gemessenen, mittleren
Magnetfeldvektor auf der magnetosphärischen Seite der Grenzfläche festgelegt werden.
In diesem Fall wäre diese Richtung nicht mehr von der Lage der Erddipolachse oder von
einem Magnetfeldmodell abhängig. Im letzten Kapitel dieser Arbeit (Abschnitt 6 ab Seite
181) wird diese Variante Verwendung finden.

1.4 Grundlegende Charakteristika
Wie bereits beschrieben stellt die Magnetopause die Grenzfläche zwischen dem Sonnen-
windplasma und dem magnetosphärischen Plasma dar. Bei Gültigkeit des hydromagneti-
schen Theorems können sich zwei unterschiedliche, magnetisierte Plasmen nicht einfach
mischen: Sie bleiben stattdessen getrennt und eine Grenzschicht stellt sich zwischen ih-
nen ein. Eine solche Grenzschicht wird auch als Diskontinuität bezeichnet. Sie ist eine
Übergangsregion (engl.: transition region), in der die Bedingungen eines Plasmaregimes
in das angrenzende Plasmaregime übergehen.

Die Beschreibung einer Diskontinuität soll hier in der Näherung der idealen Einflüs-
sigkeits-Magnetohydrodynamik (MHD) erfolgen, in der die Gültigkeit des hydromagne-
tischen Theorems angenommen wird. Dazu werden die Übergangsbedingungen für alle
Parameter, die das Plasma charakterisieren, in besagter Näherung hergeleitet. Diese Über-
gangsbedingungen sind ein Ausdruck der Erhaltungsgleichungen, die sowohl in den bei-
den Halbräumen einzeln als auch über die als (infinitesimal dünne) Fläche modellierte
Diskontinuität hinweg gelten. Ausgangspunkt sei die Kontinuitätsgleichung für die Mas-
se:

∂ρ

∂t
+ ∇ · (ρv) = 0 (1.9)

Hierbei bezeichnet ρ die Massendichte und v das Geschwindigkeitsfeld des Plasmas. Im
stationären Fall fallen die zeitlichen Ableitungen weg. Da sich die Parameter in der Nähe
der Grenzfläche nur über dieselbe hinweg ändern sollen, können die Ableitungen in die
drei Raumrichtungen, die in Anlehnung an das lmn-KS auch mit l, m und n bezeichnet
werden sollen, auf die n-Richtung (normal zur Grenzfläche) beschränkt werden:

∂

∂n
ρvn = 0 (1.10)
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1.4 Grundlegende Charakteristika

Mit vn wird dabei die Komponente des Geschwindigkeitsfeldes in Normalenrichtung be-
zeichnet. Es gilt ∂/∂l = ∂/∂m = 0. Gleichung (1.10) besagt, dass sich der Massenstrom
ρvn über die infinitesimal dünne Grenzfläche nicht ändern soll (Massenerhaltung). Dies
ist die erste Übergangsbedingung; diese werden üblicherweise in einer Schreibweise mit
eckigen Klammern aufgeschrieben, wobei der Inhalt der Klammern als Differenz der ent-
sprechenden Werte auf beiden Seiten der Grenzfläche zu verstehen ist: [X] = X2 − X1. So
aufgeschrieben wird (1.10) zu:

[ρvn] = 0 (1.11)

Die Impulsbilanzgleichung lautet:

ρ
dv
dt

= ρ
∂v
∂t

+ ρ(v · ∇)v = −∇p + j × B (1.12)

Die beiden Terme auf der rechten Seite beschreiben die Kraftdichte auf das Plasma auf-
grund eines Druckgradienten (−∇p) bzw. aufgrund der Lorentzkraft ( j × B). Die Strom-
dichte und die magnetische Induktion werden, wie üblich, mit den Symbolen j und B be-
zeichnet. Unter Berücksichtigung der Stationarität und nach Einsetzen des Ampèreschen
Gesetzes ( j = ∇ × B/µ0) ergibt sich nach kurzer Rechnung:

ρvn
∂v
∂n

= −en

∂p
∂n
−

en

2µ0

∂|B|2

∂n
+

1
µ0

Bn
∂B
∂n

(1.13)

Hierbei steht der zweite Term auf der rechten Seite für den magnetischen Druckgradien-
ten, der letzte Term beschreibt die Kraftdichte aufgrund der magnetischen Spannung. Se-
paration der normalen und tangentialen Komponenten (Index t) der Gleichung (1.13) er-
gibt in der Klammerschreibweise:

ρvn[vn] = −

[
p +
|Bt|

2

2µ0

]
(1.14)

ρvn[vt] =
1
µ0

[BnBt] (1.15)

Es sei dabei angemerkt, dass wie aus (1.11) bekannt, der Vorfaktor ρvn ohne Änderungen
übergeht und damit unabhängig von der Seite der Diskontinuität berechnet werden kann.
Der letzte Term aus Gleichung (1.13) geht nicht in die Beziehung (1.14) ein, da sich,
wie aus der Elektrodynamik bekannt, die Maxwellsche Gleichung ∇ · B = 0 zu [Bn] =

0 umschreiben lässt (stetiger Übergang der Normalkomponente des Magnetfeldes). Aus
dem Faradayschen Gesetz lässt sich ebenfalls eine Übergangsbedingung herleiten. Unter
der Annahme der idealen MHD (E = −v × B) sowie der Stationarität folgt:

0 =
∂B
∂t

= ∇ × E =
∂

∂n

(
en × (v × B)

)
(1.16)

Daraus folgt nach kurzer Rechnung und unter Berücksichtigung von [Bn] = 0:

[vnBt] = Bn[vt] (1.17)
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1 Die Magnetopause

Somit ergeben sich folgende allgemeine Übergangsbedingungen zwischen zwei Plasma-
regimen, die von einer infinitesimal dünnen Grenzschicht getrennt werden in der Nähe-
rung der idealen Einflüssigkeits-MHD:

[ρvn] = 0 (1.18)

ρvn[vn] = −

[
p +
|Bt|

2

2µ0

]
(1.19)

ρvn[vt] =
Bn

µ0
[Bt] (1.20)

[Bn] = 0 (1.21)
[vnBt] = Bn[vt] (1.22)

Diese Gleichungen werden auch Rankine-Hugoniot-Bedingungen genannt. Die Gleichun-
gen gelten gleichermaßen für mehrere Typen von Diskontinuitäten. Die Definition jeden
Typs selbst schränkt das obige System weiter ein. Folgende Typen von Diskontinuitäten
sind möglich (siehe z. B. Baumjohann und Treumann 1996):

Tangentialdiskontinuität: Wenn das Magnetfeld parallel zur Grenzfläche steht (Bn = 0),
so erfordert Gleichung (1.21), dass dies auf beiden Seiten gilt. Aus den Gleichun-
gen (1.20) und (1.22) folgt dann, dass die Normalgeschwindigkeit vn ebenfalls ver-
schwinden muss.

Rotationsdiskontinuität: Die Normalkomponente der Geschwindigkeit geht stetig über.
Es folgt aus (1.18), dass die Dichte ρ auf beiden Seiten der Diskontinuität gleich
ist.

Kontaktdiskontinuität: Hierbei ist wie bei der Tangentialdiskontinuität vn = 0. An die
Tangentialkomponenten des Magnetfeldes beider Seiten wird die Bedingung der
Kollinearität gestellt: Bt,1 × Bt,2 = 0.

Stoßwelle: In diesem Fall sind die tangentialen Magnetfeldvektoren beider Seiten kolli-
near. Im Vergleich zur Kontaktdiskontinuität ist aber ein endlicher Plasmafluss über
die Diskontinuität vorhanden (vn , 0).

Die Magnetopause (zumindest dessen subsolarer Teil) kann in erster Näherung als
Tangentialdiskontinuität aufgefasst werden. Plasma aus der Magnetosheath bleibt vom
magnetosphärischen Plasma über die Magnetopause hinweg getrennt. Der Massenfluss
ist nahezu Null; damit ist Gleichung (1.18) der Rankine-Hugoniot-Bedingungen trivialer-
weise erfüllt. Da auch Bn = 0 ist, gilt dies auch für die Gleichungen (1.20), (1.21) und
(1.22). Aus der Sprungbedingung (1.19) dagegen lässt sich eine interessante Eigenschaft
der Magnetopause ableiten. Über sie hinweg muss im statischen Fall ein Druckgleichge-
wicht herrschen. Es gilt nämlich:

p1 +
|Bt,1|

2

2µ0
= p2 +

|Bt,2|
2

2µ0
(1.23)

Die Summe aus dem thermischem Druck (der Ionen und Elektronen) und dem magneti-
schem Druck muss auf beiden Seiten gleich sein. Dabei ist im Allgemeinen der thermische
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1.4 Grundlegende Charakteristika

Druck in der Magnetosheath deutlich größer als der magnetische Druck; in der Magneto-
sphäre ist das Gegenteil der Fall. Der thermische Druck wird sowohl von der Teilchenan-
zahldichte als auch von der Temperatur der Teilchen abhängen. In seltenen Fällen kann
eine Erhöhung des magnetischen Druckes schon über die Magnetosheath hinweg erfol-
gen, so dass dann keine Änderung mehr an der Magnetopause auftritt. Die beiden Plas-
men bleiben aber trotzdem getrennt, und das Druckgleichgewicht über die Magnetopause
hinweg erhalten: Eine erhöhte Anzahldichte in der Magnetosheath wird dann durch eine
höherenergetische Population geringerer Dichte in der Magnetosphäre ausbalanciert.

Aus der Bedingung des Druckgleichgewichtes lässt sich der subsolare Abstand der
Magnetopause von der Erde abschätzen: Das Sonnenwindplasma kann, wie bereits be-
schrieben, nicht in die innere Magnetosphäre eindringen. Es wird in der Magnetosheath
umgelenkt; die Bewegung auf die Erde zu wird dabei vollständig verzögert (bis vn = 0).
Um ein mittleres Druckgleichgewicht an der Magnetopause zu berechnen, wird ange-
nommen, dass auf der Magnetosheath-Seite nur der Impulsübertrag aus der ungestörten
Sonnenwind-Plasmabewegung relativ zum Erdmagnetfeld zum Druckgleichgewicht bei-
trägt. Das Magnetfeld des Sonnenwindes wird dabei vernachlässigt, ebenso die thermi-
sche Bewegung; allein die mittlere Bewegung des Sonnenwindes wird berücksichtigt.
Da die Elektronen keinen wesentlichen Beitrag zum Impulsübertrag auf das Erdmagnet-
feld liefern, werden auch sie vernachlässigt. Die Impulsstromdichte der Sonnenwindionen
(Protonen, im Wesentlichen) im erdgebundenen System berechnet sich zu:

psw = ρi,swv2
sw (1.24)

Dies entspricht gerade dem Doppelten des dynamischen Druckes pdyn = ρi,swv2
sw/2. Hier-

bei ist ρi,sw die Massendichte der Sonnenwindionen und vsw die Geschwindigkeit des Son-
nenwindes. Gleichung (1.24) berücksichtigt den Impulsübertrag pro Fläche und Zeit der
Protonen auf eine im Sonnenwind stehende Oberfläche. Da diese ideale Situation nicht
vorkommen muss, wird üblicherweise ein weiterer Faktor κ angefügt, der die Effizienz
des Impulsübertrags ausdrückt; hier soll darauf verzichtet werden.

Desweiteren wird angenommen, dass der Gegendruck auf der magnetosphärischen
Seite nur durch das Magnetfeld aufgebracht wird. Die Lösung ist auf den subsolaren Punkt
beschränkt, da angenommen wird, dass der Sonnenwind vollständig verzögert wird; dies
ist strikt nur auf der Staupunktstromlinie der Fall.

Das Erdmagnetfeld sei rein dipolar: Das Dipolfeld in einem bestimmten Abstand vom
Erdmittelpunkt lässt sich in der Äquatorialebene des Dipols durch die Feldstärke auf der
Erdoberfläche BE und dem gewählten Abstand Rmp berechnen: BER3

E/R
3
mp. Hierbei wird

vom Abfall der Magnetfeldstärke mit der dritten Potenz des Abstandes Rmp ausgegan-
gen. Aus der Bedingung zum Druckgleichgewicht folgt sofort die Distanz der subsolaren
Magnetopause Rmp:

ρi,swv2
sw = psw =

B2
mp

2µ0
=

K2B2
ER6

E

2µ0R6
mp

(1.25)

Der Faktor K = 2 berücksichtigt hierbei, dass das Magnetfeld an der Magnetopause etwa
doppelt so hoch bezüglich des reinen Dipolfeldes ist: Bmp ≈ KBER3

E/R
3
mp. Die Magneto-
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MagnetosphäreB  ⊗

B  ⊗

B = 0 

Magnetopause

Ionen ElektronenIonen

Sonnenwind-Teilchen

Chapman-Ferraro-Strom

Abbildung 1.6: Teilchenreflexion an der Magnetopause (nach Baumjohann und Treumann
1996).

pausenentfernung ergibt sich nun zu:

Rmp

RE
=

(
K2B2

E

2µ0ρi,swv2
sw

) 1
6

(1.26)

Für typische Werte von BE = 30000 nT, ρi,sw = 5 cm−1 mi, wobei mi die Protonenmasse
bezeichnet, und vsw = 400 km/s erhält man einen Abstand von Rmp ≈ 10 RE. Dies ist eine
sehr gute Schätzung für den Magnetopausenabstand bei typischen Sonnenwindbedingun-
gen. An dem Exponenten von 1/6 ist bereits erkennbar, dass sich für moderate Schwan-
kungen der Impulsstromdichte des anströmenden Sonnenwindes der subsolare Abstand
der Magnetopause von der Erde nur geringfügig ändern wird.

Es stellt sich nun die Frage, warum ein Wert von K = 2 nötig ist, und damit die dop-
pelte Magnetfeldstärke am inneren Rand der Magnetopause angenommen werden muss
im Vergleich zum Dipolfeld. Der Grund dafür ist die tagseitige Kompression des Erdma-
gnetfeldes durch den anströmenden Sonnenwind. Wäre K = 1, so würde man das un-
gestörte Erddipolfeld als Ausgangspunkt zur Berechnung des inner-magnetosphärischen
Feldes an der Magnetopause annehmen. Diese ungestörte Situation liegt aber nicht vor.
Der Mechanismus, durch den das magnetosphärische Magnetfeld komprimiert wird, soll
nun erläutert werden.

Die Interaktion der Sonnenwindprotonen und Elektronen mit dem magnetosphäri-
schen Feld ist schematisch (stark vereinfacht) in Abbildung 1.6 dargestellt: Der dunkel-
blau unterlegte Bereich kennzeichnet die Magnetopause als Grenzschicht zwischen der
Magnetosphäre (grüner Bereich) und der Magnetosheath (hellblauer Bereich, vgl. auch
Abbildung 1.2). In der Magnetosphäre und der Magnetopausenregion sei das Magnet-
feld relativ stark; in der Magnetosheath werde vereinfachend angenommen, dass kein
Magnetfeld existiere. Aus dieser Annahme folgt, dass Protonen und Elektronen solaren
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1.4 Grundlegende Charakteristika

Ursprungs dort keine Gyrationsbewegung ausführen. Sie bewegen sich, wie in der Ab-
bildung dargestellt, gerade auf das mit Magnetfeld durchsetzte Gebiet zu. Erreichen sie
dieses Gebiet, so setzt die Gyrationsbewegung ein: Die Teilchen führen eine halbe Gy-
ration aus und werden aus der Magnetosphäre wieder hinausreflektiert. Das Plasma aus
dem Sonnenwind kann aufgrund der Gyrationsbewegung nicht in die Magnetosphäre ein-
dringen. In der Magnetopause werden die Protonen und Elektronen aufgrund ihrer ge-
gensätzlichen Ladung in entgegengesetzte Richtungen abgelenkt. Dies ist aus Abbildung
1.6 ersichtlich. Die unterschiedlichen Ablenkrichtungen führen zu einem Strom in der
Magnetopause ( jmp), dem Chapman-Ferraro-Strom. Dieser Strom hält wiederum die a
priori angenommene Magnetfeldkonfiguration aufrecht ( j = ∇ × B/µ0): Sie ergibt sich
durch Überlagerung des Erddipolfeldes mit dem von der Chapman-Ferraro-Stromschicht
erzeugten Feld. Das Dipolfeld wird außerhalb der Magnetosphäre kompensiert; innerhalb
der Magnetosphäre muss entsprechend die Stärke der magnetischen Induktion doppelt so
hoch sein, wie sie ohne den Chapman-Ferraro-Strom wäre. Entsprechend erscheint das
Erdmagnetfeld an der Innenseite der Magnetopause komprimiert, der magnetische Druck
ist viermal so hoch. Durch diese Feldverdoppelung erklärt sich auch, warum realistische
Werte für den Magnetopausenabstand dann erhalten werden, wenn man die doppelte Ma-
gnetfeldstärke auf der magnetosphärischen Seite bei der Berechnung annimmt. Die Wahl
von K = 2 wird damit nachträglich gerechtfertigt.

Aus der Abbildung ist ebenfalls ersichtlich, dass die Ionen aufgrund ihrer größeren
Gyroradien den Hauptstrom in der Magnetopause tragen. Dieser Strom lässt sich aus
den Sonnenwind-Parametern abschätzen: Es werde vereinfachend angenommen, dass der
Strom in der Magnetopause nur durch die Ionen getragen wird. Die Flächenstromdichte
J (Strom pro Längeneinheit in stromsenkrechter Richtung) beträgt dann:

J = ni,swevsw2rg =
2ni,swmiv2

sw

Bmp
(1.27)

Hierbei ist ni,sw die Anzahldichte der Protonen im Sonnenwind, mi deren Masse und e
die positive Elementarladung. Für den Gyroradius wurde die bekannte Relation rg = vm

eB
eingesetzt. Die Stromdichte in der Magnetopause kann ebenfalls aus der Diskontinuität
des tangentialen Magnetfeldes bestimmt werden. Aus j = ∇ × B/µ0 erhält man durch
Integration und Anwendung des Satzes von Stokes:

J = Bmp/µ0 (1.28)

Gleichsetzen der Gleichungen (1.27) und (1.28) ergibt die aus der MHD-Betrachtung
erhaltene Relation zum Druckgleichgewicht (1.25). Teilchenbild und Flüssigkeitsmodell
sind hier also konsistent.

Aus Gleichung (1.25) lässt sich nicht nur die Entfernung der subsolaren Magneto-
pause von der Erde bestimmen; auch die quasi-statische Bewegung der Magnetopause
bei langsamen Änderungen der Impulsstromdichte des anströmenden Sonnenwindes kann
damit beschrieben werden. Während der quasi-statischen Bewegung bleibt die Magneto-
pause in der jeweiligen Gleichgewichtsposition: Das Druckgleichgewicht bleibt zu jedem
Zeitpunkt über die Magnetopause hinweg erhalten. Unter der genannten Voraussetzung
erhält man die Geschwindigkeit der Magnetopause durch Differentiation aus Gleichung
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(1.25) (Matsuoka et al. 1995, Glassmeier et al. 2008):

vmp =
1

RE

∂Rmp

∂t
= −

Rmp/RE

6psw

∂psw

∂t
(1.29)

Abschließend sollte noch darauf hingewiesen werden, dass obige Ergebnisse auf der
Annahme beruhen, dass die Ionen des Sonnenwindes durch ihre Bewegung in Erdrich-
tung die Kompression des Erdmagnetfeldes an der Magnetopause direkt und unmittel-
bar verursachen; dies wird auch durch Abbildung 1.6 suggeriert. Beobachtet wird jedoch
eine Veränderung der Plasmaparameter des Sonnenwindes an der Bugstoßwelle und ei-
ne weitere Modifikation derselben über die gesamte Magnetosheath-Region hinweg. Das
tatsächliche Druckgleichgewicht an der Magnetopause ist also nicht direkt, sondern nur
mittelbar durch den Impulsübertrag der Sonnenwindionen auf der Magnetosheath-Seite
und durch den magnetischen Druck auf der magnetosphärischen Seite gegeben. Für eine
etwas genauere Beschreibung der Situation entlang der Staupunktstromlinie sei der Leser
auf Anhang A.1 ab Seite 199 verwiesen.

1.5 Räumliche Struktur
Im vorhergehenden Abschnitt wurde die Magnetopause als (dünne) Grenzschicht betrach-
tet, die die beiden Gebiete der Magnetosheath und der Magnetosphäre trennt. Tatsächlich
ist die Grenzschicht jedoch von endlicher Dicke. Der Übergang ist nicht für alle phy-
sikalischen Größen gleich; stattdessen ist auch die Magnetopause selbst noch einmal in
einzelne Schichten unterteilt. Diese Schichten sowie typische Magnetopausen-Übergän-
ge sollen hier anhand von Messdaten des Satelliten THEMIS C betrachtet werden. Die
Instrumentierung dieses Satelliten wird im nachfolgenden Kapitel 2.1 ab Seite 41 vorge-
stellt.

Die Abbildungen 1.8 und 1.9 zeigen die Messdaten dreier nacheinander folgender
Durchflüge von THEMIS C durch die Magnetopause. Diese Durchflüge fanden am 11.
August 2007 in der Zeit zwischen 8:00 und 8:30 UT statt. Wie man in beiden Abbil-
dungen erkennen kann, unterscheiden sich die Messdaten, die in den Intervallen 8:00:00
bis 8:12:40 und 8:16:40 bis 8:20:48 aufgenommen wurden, erheblich von den übrigen
Messdaten. Durch diese Wechsel um 8:12:40, 8:16:40 und 8:20:48 wird das Gesamtinter-
vall in 4 Subintervalle geteilt. Während der Subintervalle 1 und 3 befand sich THEMIS C
(kurz auch THC) in der Magnetosheath; die Subintervalle 2 und 4 dagegen zeigen Daten
aus der Magnetosphäre.

In Abbildung 1.8 sind folgende Größen von oben nach unten aufgetragen: Die oberste
Unterabbildung (A) zeigt die Komponenten des Magnetfeldes B im LMN-Koordinatensy-
stem. Hierbei wird die Normalenrichtung N aus dem Magnetopausen-Modell nach Shue
et al. (1997) bestimmt. Der Aberrationswinkel beträgt 5 Grad. Der Basisvektor eL stimmt
mit der Projektion der z-Komponente des GSM-Koordinatensystems auf eine Ebene senk-
recht zu eN überein. Der dritte Basisvektor eM ergibt sich, wie in Abschnitt 1.3 beschrie-
ben, aus dem Kreuzprodukt der Basisvektoren in die N und L-Richtungen.

In der Abbildung folgen: (B) der Betrag des Magnetfeldes |B| sowie die Winkel für (C)
Azimuth ΦB und (D) Elevation ΘB aus der L-M-Ebene des LMN-KS. Der Azimuthwinkel
wird dabei von der L-Koordinatenrichtung nach M positiv gezählt. Der Elevationswinkel
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Abbildung 1.7: Skizze zu den Winkeln Φ und Θ des Azimuths und der Elevation im
LMN-KS. Der Elevationswinkel Θ wird zwischen dem betrachteten Vektor (in rot einge-
zeichnet) und dem Basisvektor eN gemessen. Der Azimuthwinkel Φ liegt zwischen der
Projektion des betrachteten Vektors auf die L-M-Ebene und dem Basisvektor eL.

ist Null, sollte der betreffende Vektor in Richtung und Orientierung mit eN übereinstim-
men und 180◦ bei gegensätzlicher Orientierung. Beide Winkel Φ und Θ des Azimuths und
der Elevation im LMN-KS sind in Abbildung 1.7 skizziert. In den vier weiteren Unterab-
bildungen (E-H) sind dieselben Größen bezüglich der Ionengeschwindigkeit dargestellt.
Sie erhalten entsprechend die Symbole V , |V |, ΦV und ΘV .

Die Komponenten des Magnetfeldes fluktuieren in der Magnetosheath (Subintervalle
1 und 3) erheblich stärker als in der Magnetosphäre (Subintervalle 2 und 4). Dies ist auf
den turbulenten Charakter des Magnetosheath-Plasmas zurückzuführen. An der Magne-
topause tritt beim Übergang in die Magnetosphäre eine deutliche Beruhigung der Ma-
gnetfeldvariationen ein. In der Magnetosphäre zeichnet sich das Feld durch eine starke
L-Komponente aus. Die N und M-Komponenten dagegen fluktuieren leicht (und nieder-
frequenter als in der Magnetosheath) um den Nullwert. Dies ist auf die Wahl des Koor-
dinatensystems zurückzuführen: Die L-Richtung entspricht ja gerade der Projektion der
Dipolsymmetrieachse des Erdmagnetfeldes auf die Magnetopausen-Oberfläche. Berück-
sichtigt man desweiteren, dass die Magnetopause in erster Näherung einer Tangentialdis-
kontinuität entspricht, und dass das Magnetfeld somit auf beiden Seiten planparallel zur
Grenzfläche steht (also in der L-M-Ebene), so ergibt sich daraus, dass die Richtung des
magnetosphärischen Magnetfeldes in der Nähe der tagseitigen Magnetopause in etwa mit
der L-Richtung übereinstimmen muss. Abbildung 1.8 (A) zeigt dieses typische Verhalten.

Die magnetischen Fluktuationen sind nicht nur auf die Komponenten beschränkt, auch
der Betrag des Magnetfeldes fluktuiert stärker in der Magnetosheath, wie man anhand
von Abbildung 1.8 (B) erkennen kann. Gut ist auch der Anstieg des Magnetfeldbetrages
beim Übergang in die Magnetosphäre sichtbar: In der Magnetosheath werden hier im
Wesentlichen nur Magnetfeldstärken von unter 30 nT erreicht, in der Magnetosphäre wird
ein typischer und relativ konstanter Wert von etwa 50 nT beobachtet.

Da die Hauptmagnetfeldrichtung auf der Magnetosphärenseite in etwa mit der L-
Richtung übereinstimmt, ergibt sich, dass die Winkel für Azimuth und Elevation Werte
von ΦB = 0◦ und ΘB = 90◦ in der Magnetosphäre (Subintervalle 2 und 4) einnehmen
sollten. Dies wird in den Unterabbildungen (C) und (D) bestätigt. In der Magnetosheath
fluktuieren diese Größen mit den Komponenten. Eine etwas ruhigere Phase ist nur in
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Abbildung 1.8: Übersicht über die Messdaten des Satelliten THEMIS C beim Durchflug
durch die Magnetopause am 11. August 2007 zwischen 8:00 und 8:30 UT. Die acht zu-
sammengefassten Abbildungen zeigen von oben nach unten: (A) Die drei Komponenten
des Magnetfeldes im LMN-KS, (B) den Betrag der magnetischen Induktion, (C) die Win-
kel des Azimuths ΦB und (D) der Elevation ΘB des Magnetfeldes aus der L-M-Ebene, (E)
die drei Komponenten der Ionengeschwindigkeit im LMN-KS, (F) den Betrag dieser Ge-
schwindigkeit, sowie (G) Azimuth ΦV und (H) Elevation ΘB des Geschwindigkeitsvektors
bezüglich der L-M-Ebene.
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den ersten drei Minuten des Gesamtintervalls sichtbar. Der Wert für das Azimuth liegt
hier bei ±180◦, die Elevation bei etwa 90◦. Dies deutet auf ein zum Magnetosphärenfeld
gegensätzlich gerichtetes (südwärtiges) Magnetfeld in der Magnetosheath hin (stärkste
Komponente in −L-Richtung). Diese Situation begünstigt den Prozess der Rekonnexion
und die damit verbundene Generierung von Flux-Transfer-Events, die in Abschnitt 1.6.1
ab Seite 35 diskutiert werden.

Auch bezüglich der mittleren Geschwindigkeit der Ionen ist festzustellen, dass die
Fluktuationen in der Magnetosphäre im Vergleich zur Magnetosheath geringer sind, auch
wenn hier der Unterschied nicht so deutlich ausfällt. Höhere Beträge der Geschwindigkeit
werden in der Magnetosheath erreicht, da dort das Sonnenwindplasma das Hindernis der
inneren Magnetosphäre umströmt. Entsprechend liegt hier innerhalb der Magnetosphäre
die Geschwindigkeit fast immer unter 100 km/s, wohingegen in der Magnetosheath grö-
ßere Geschwindigkeiten (hier bis zu 300 km/s) beobachtet werden. Dort sollte aufgrund
der Umströmung die mittlere Fließrichtung tangential zur Magnetopause liegen: Es ist
also ein Elevationswinkel für die Ionengeschwindigkeit in den Subintervallen 1 und 3 um
den Wert ΘV = 90◦ zu erwarten. Dies ist vor allem im ersten Subintervall in guter Nä-
herung erfüllt. Die Strömung in der Magnetosheath wird entlang der Magnetopause vom
subsolaren Punkt ausgehend erfolgen. Entsprechend kann auch die Tatsache erklärt wer-
den, dass der Azimuthwinkel ΦV ∼ ±180◦ ist. Die mittlere Position von THC lag für das
Gesamtintervall bei (68635; 252;−20943) km im GSM-KS. Das heißt, dass sich der Satel-
lit südlich des subsolaren Punktes befunden hat; entsprechend ist eine Strömungsrichtung
des Sonnenwindplasmas ebenfalls in südliche Richtung (−L-Richtung) zu erwarten. Dies
entspricht aber gerade dem Azimuthwinkel ΦV = ±180◦. Aus der Position des Satelliten
kann ebenfalls der radiale Abstand der Magnetopause vom Erdmittelpunkt bestimmt wer-
den. Der Betrag dieses Vektors ergibt: Rmp = 71760 km = 11.3 RE, welches ein typischer
Wert für den Magnetopausenabstand ist.

Abbildung 1.9 zeigt weitere Messgrößen desselben Intervalls: (A) Die Teilchendich-
te, (B) die mittlere Temperatur und damit mittlere Energie der Teilchen (schwarz: Ionen,
blau: Elektronen). Nachfolgend (C) sind die Partialdrücke von Ionen (blau), Elektronen
(grün), der magnetische Druck (rot) und der Gesamtdruck als Summe der Partialdrücke
(schwarz) dargestellt. Die Partialdrücke von Ionen und Elektronen berechnen sich aus
dem idealen Gasgesetz mithilfe der Teilchendichte N und der Temperatur T zu p = NkBT ,
wobei mit kB die Boltzmann-Konstante bezeichnet wird. Der magnetische Druck ergibt
sich aus dem Betrag des Magnetfeldes über pB = |B|2/(2µ0). Die vorletzte Unterabbildung
(D) zeigt den Wert für das Plasma-Beta. Dies ist der Quotient aus dem Gasdruck (hier also
im Wesentlichen der Ionendruck pi) und dem magnetischen Druck. Zuletzt folgt (E) die
Energieflussdichte der Ionen gemessen mit dem ESA Instrument. Die Energieflussdichte
Eflux (gegeben durch die Farben in der Abbildung) hat die Einheit eV/(cm2 s sr eV); sie
ist spektral über der Energie (in eV) aufgetragen (linke Achse). Die Energieflussdichte
zeigt damit den spektral aufgelösten Fluss an kinetischer Energie getragen durch die ent-
sprechenden Teilchen (hier Ionen) pro Raumwinkelelement. Der spektrale Bereich, der
durch das ESA-Instrument abgedeckt wird, erstreckt sich von einigen wenigen eV bis zu
einigen 10000 eV (siehe Abschnitt 2.1.2).

Auch in den Größen, die in Abbildung 1.9 dargestellt sind, ist der Übergang von der
Magnetosheath zur Magnetosphäre über die Magnetopause hinweg sehr gut zu erkennen.
In der Magnetosheath ist die Teilchendichte eine Größenordnung größer als in der Ma-
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Abbildung 1.9: Übersicht über die Messdaten des Satelliten THEMIS C beim Durchflug
durch die Magnetopause am 11. August 2007 zwischen 8:00 und 8:30 UT. Die fünf zu-
sammengefassten Abbildungen zeigen von oben nach unten: (A) Elektronendichte (blau)
und Ionendichte (schwarz), (B) mittlere Elektronentemperatur (blau) und Ionentempera-
tur (schwarz), (C) magnetischer Druck (rot), Elektronendruck (grün), Ionendruck (blau)
und die Summe dieser Partialdrücke (schwarz), (D) Plasmabeta, (E) Energieflussdichte
der Ionen gemessen mit dem THEMIS ESA Instrument.

gnetosphäre. Die Teilchendichten von Ionen und Elektronen sollten eigentlich aufgrund
der Quasineutralität des Plasmas übereinstimmen; eine nicht vernachlässigbare Aufladung
der Satelliten kann aber zu unterschiedlichen Zählraten zwischen positiv und negativ ge-
ladenen Teilchen führen. In der Magnetosphäre ist dagegen die mittlere Temperatur von
Ionen und Elektronen höher als in der Magnetosheath.

In die Berechnung der partiellen Gasdrücke von Ionen und Elektronen gehen sowohl
die Teilchendichten als auch die Temperaturen linear ein. Der Anstieg der Temperaturen
kann jedoch den Abfall der Teilchendichten beim Übergang in die Magnetosphäre nicht
kompensieren: Dies führt zu einem Rückgang des Gasdruckes, der durch die thermische
Bewegung der Partikel bedingt wird. Dieser Rückgang wird allerdings durch den Anstieg
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des magnetischen Druckes kompensiert, so dass der Gesamtdruck, wie in Abbildung 1.9
Unterabbildung (C) gezeigt, annähernd konstant bleibt. Der Wert dieses Gesamtdruckes
beträgt im gezeigten Beispiel 1 nPa und ist damit von einer typischen Größenordnung.
Die Magnetopause befindet sich also im Druckgleichgewicht, wie in Abschnitt 1.4 be-
schrieben: Der thermische Druck überwiegt in der Magnetosheath; in der Magnetosphäre
ist der magnetische Druck dominierend. Der jeweils dominierende Druck ist um etwa eine
Größenordnung größer als der zweitwichtigste Partialdruck.

Das Plasma-Beta ist, wie oben beschrieben, der Quotient aus Gasdruck und magne-
tischem Druck. Ein Wert von β = 1 bedeutet, dass Gasdruck und magnetischer Druck
in gleicher Größenordnung vorhanden sind. In dieser Größe ist die Lage der Magneto-
pause sehr gut zu erkennen: In der Magnetosheath überwiegt der Gasdruck, entsprechend
ist β > 1; β nimmt in den Subintervallen 1 und 3 überwiegend Werte zwischen 10 und
100 an. In der Magnetosphäre (Subintervalle 2 und 4) ist β < 1. Werte um 0.1 sind hier
typisch.

Eine klare Abgrenzung der beiden Plasmaregime ist insbesondere auch in der Ener-
gieflussdichte sichtbar. Der rote Balken, der nur in den Subintervallen 1 und 3 sichtbar ist,
symbolisiert eine stark erhöhte Konzentration an Ionen im Energiebereich zwischen 100
und 10000 eV. Dies ist ein ausgezeichnetes Charakteristikum für das Plasma in der Ma-
gnetosheath. Der Überschuss an Ionen in diesem Energiebereich entsteht durch Verbreite-
rung der Energieverteilung der Ionen aus dem Sonnenwind. Das Plasma im Sonnenwind
ist ausgesprochen kalt: Grund hierfür ist die geringe kinetische Energie der Teilchen im
mitbewegten Referenzsystem des Sonnenwindes. Im erdgebundenen System haben die
Teilchen somit im Wesentlichen die Energie der gerichteten Bewegung des Sonnenwin-
des. Nimmt man eine Sonnenwindgeschwindigkeit von vsw = 400 km/s an, so ergibt sich
für Protonen (Masse mi = 1.67 · 10−27 kg) eine kinetische Energie von:

E =
1
2

miv2
sw = 835 eV ∼ 1 · 103 eV (1.30)

Der Übergang durch die Bugstoßwelle bewirkt eine Thermalisierung dieser Bewegungs-
energie; im Energieflussdichte-Spektrum zeigt sich dies in einer deutlichen Verbreiterung
des schmalbandigen Sonnenwind-Energiespektrums um 103 eV. Dieses verbreiterte Spek-
trum mit einem Maximum um den eben genannten Wert ist charakteristisch für die Proto-
nen in der Magnetosheath. Die Verbreiterung des Spektrums in der Magnetosheath lässt
auf einen Verzögerungsprozess der Teilchen bei gleichzeitiger Heizung schließen; dies
wird als Thermalisierung bezeichnet.

Die Plasmapopulation in der Magnetosphäre ist dagegen von anderer Herkunft. Dies
drückt sich in der viel geringeren Teilchenkonzentration und der unterschiedlichen Tem-
peratur aus. Im Energiespektrum ist die Plasmapopulation der Magnetosphäre zweigeteilt.
Zum einen findet sich eine größere Gruppe höherenergetischer Ionen (über 104 eV); die
meisten Ionen gehören dieser spektralen Gruppe an. Zum anderen finden sich auch Io-
nen niedrigerer Energien (zwischen 101 und 102 eV). Dieses Spektrum mit zwei Maxima
ist charakteristisch für das Plasma der Magnetosphäre. Das niederenergetische Maximum
entsteht aufgrund der Präsenz von kalten Ionen aus der Plasmasphäre. Das hochenergeti-
sche Maximum ist auf warme Ionen des äußeren Ringstromes zurückzuführen. Insgesamt
ist die spektrale Energieflussdichte im gemessenen Energiebereich in der Magnetosphäre
um mehrere Größenordnungen geringer als in der Magnetosheath.
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Aus den drei gezeigten exemplarischen Durchflügen durch die Magnetopause (ins-
besondere aus den letzten zwei) ist ersichtlich, dass der Übergang aus dem einen in das
andere Plasmaregime nicht instantan geschieht, und dass die Grenzschicht nicht infini-
tesimal dünn ist. Stattdessen weist sie eine endliche, im Vergleich zu typischen Größen-
ordnungen der Magnetosphäre (wie der subsolaren Magnetopausen-Distanz zur Erde von
∼ 10 RE) aber geringe Schichtdicke auf. Abbildung 1.10 zeigt eine Ausschnittsvergrö-
ßerung einiger Größen, die bereits in der Abbildungen 1.8 und 1.9 dargestellt sind, im
Intervall zwischen 08:15 und 08:18 UT. Dargestellt sind von oben nach unten die (A) drei
Komponenten des Magnetfeldes im LMN-KS, (B) der Betrag des Magnetfeldes, (C) der
Azimuthwinkel des Magnetfeldes in der L-M-Ebene, (D) die Anzahldichten von Elektro-
nen und Ionen, (E) die Partialdrücke von Ionen und Elektronen sowie der magnetische
Druck und der Gesamtdruck, und zuletzt (F) die spektrale Energieflussdichte der Ionen.

Der eigentliche Übergang aus der Magnetosphäre in die Magnetosheath findet zwi-
schen 08:16:20 und 08:17:03 UT statt; dieses Intervall umfasst die Magnetopause als Zwi-
schenregion. Die erste durchflogene Intervallgrenze wird in der Literatur (z. B. Phan und
Paschmann 1996) oft als innere Grenze der Dichtegrenzschicht bezeichnet; im Englischen
ist für diese Grenzschicht der Name low-latitude boundary layer (LLBL) gebräuchlich.
Die LLBL bezeichnet die Region der Magnetopause, in der die Ionen- und Elektronen-
dichten vom magnetosphärischen auf das Magnetosheath-Niveau übergehen. Im gegebe-
nen Beispiel von Abbildung 1.10 erfolgt der Einflug in diese Region um 08:16:20 UT
(Minimum der Ionen-Dichte); das zeitliche Ende des Durchflugs durch die LLBL ist hier
schwer zu definieren, da das Magnetosheath-Niveau der Partikeldichten erst am Ende des
gesamten dargestellten Intervalls erreicht wird; der stärkste Anstieg ist allerdings zwi-
schen 08:16:20 und 08:16:40 UT zu verzeichnen.

Erste Untersuchungen einer Schicht innerhalb der Magnetopausen-Übergangsregion,
die sich erdseitig befindet und sich durch eine erhöhte Plasmadichte im Vergleich zur
Magnetosphäre mit (zum Teil) Plasma aus der Magnetosheath auszeichnet, gehen auf Ar-
beiten von Hones et al. (1972) zurück. Sie fanden Partikel aus der Magnetosheath in einer
dünnen Schicht, die an die Innenseite der Stromschicht (siehe unten) angrenzt. Diese Un-
tersuchungen waren zunächst auf die Magnetopause an den Flanken der Magnetosphäre
beschränkt. Eastman et al. (1976) erweiterten die ersten Untersuchungen und stellten fest,
dass diese Plasma-Grenzschicht ein Charakteristikum der Magnetopausenregion ist, die
unabhängig vom Ort des Durchfluges durch die Magnetopause beobachtet werden kann.
Die Dicke der Dichte-Übergangsregion wurde in dieser Arbeit mit einigen hundert bis
zu einigen tausend Kilometern abgeschätzt. Eine erhöhte Dicke dieser Übergangsregion
wurde in hohen Breiten an der tagseitigen Magnetopause festgestellt, sie erhielt später
den Namen high latitude boundary layer (HLBL), wohingegen die eher dünne Dichte-
Übergangsregion in niederen Breiten (nahe der magnetischen Äquatorialebene) den Na-
men low latitude boundary layer (LLBL) erhielt. In den Arbeiten von Hones et al. (1972)
und Eastman et al. (1976) ist zunächst nur von boundary layer die Rede.

An den Flanken stellten Eastman et al. (1976) eine deutliche Abweichung der Ma-
gnetfeldrichtung innerhalb der Dichte-Übergangsregion fest. Diese Abweichung führten
sie auf eine Streckung der magnetosphärischen Flussröhren zurück, die durch die Strö-
mung des Plasmas innerhalb der Dichte-Übergangsregion zur Nachtseite hin verursacht
wird. Diese Streckung nimmt mit zunehmendem Abstand vom subsolaren Punkt entlang
der Magnetopause zu. An der tagseitigen (subsolaren) Magnetopausenregion fanden sie
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Abbildung 1.10: Ausschnittsvergrößerung einiger Messgrößen aus den Abbildungen 1.8
und 1.9 im Intervall zwischen 08:15 und 08:18 UT. Die sechs zusammengefassten Abbil-
dungen zeigen von oben nach unten: (A) Komponenten des Magnetfeldes im LMN-KS,
(B) Betrag des Magnetfeldes, (C) Azimuthwinkel des Magnetfeldes in der L-M-Ebene,
(D) Elektronen- und Ionenanzahldichte, (E) Partialdrücke und Gesamtdruck, (F) spektral
aufgelöste Energieflussdichte der Ionen.

dagegen, dass das Magnetfeld in der Dichte-Übergangsregion im Wesentlichen in Di-
polfeldrichtung zeigt; dies ist auch in dem hier vorgestellten Beispiel (Abbildung 1.10)
zu sehen. Sie schlossen daraus, dass sich innerhalb der LLBL Plasma aus der Magneto-
sheath teilweise auch auf magnetosphärischen, d. h. geschlossenen Feldlinien, befinden
kann, deren Fußpunkte in der nördlichen bzw. südlichen Ionosphäre liegen. Die Ursache
für den Eintritt des Plasmas aus der Magnetosheath auf diese geschlossenen Feldlinien
(über mehrere Ionen-Gyroradien hinweg) konnten sie nicht klären und verwiesen auf dif-
fusive Prozesse (siehe auch Cowley et al. 1983).

Die Chapman-Ferraro-Stromschicht der Magnetopause (engl.: magnetopause current
layer) ist von der LLBL zu unterscheiden. Diese zeichnet sich in den Messdaten durch die
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Rotation des Magnetfeldes aus; nach Ampèreschem Gesetz gilt µ0 j
CF

= ∇× B. Die Rota-
tion berücksichtigt sowohl die Drehung des Magnetfeldvektors (in der äußersten Schicht
der Stromschicht) als auch der Übergang des Betrages der magnetischen Induktion. Der
Eintritt des Satelliten in diesen Bereich erfolgt um 08:16:35 UT: zu diesem Zeitpunkt be-
ginnt der Abfall in der Magnetfeldstärke. Der Austritt aus der Stromschicht geschieht um
etwa 08:17:03, dort ist eine starke Rotation des Magnetfeldvektors zu verzeichnen (siehe
Azimuthwinkel ΦB). Dieser Zeitpunkt wird auch als äußerster Punkt der Magnetopausen-
Stromschicht bezeichnet; er ist üblicherweise deutlicher in den Messdaten zu erkennen
als der innere Rand, der einen weicheren Übergang im Bezug auf den Magnetfeldbetrag
und keine Drehung des Magnetfeldvektors aufweist (siehe auch Le und Russell 1994).

Paschmann et al. (1990), Paschmann et al. (1993) und Phan und Paschmann (1996)
haben Untersuchungen zur Bewegung der Stromschicht, der Dichte-Übergangsregion und
der gesamten Magnetopausenregion durchgeführt. Basierend auf Daten des Satelliten
AMPTE/IRM erhielten sie aus einer Vielzahl von Magnetopausen-Durchgängen die Ge-
schwindigkeiten der Bewegung der Magnetopause (normale Plasmageschwindigkeit in
Magnetopausennähe) und die Dicken der genannten Schichten. Für hohe Azimuthwin-
kel des Sonnenwindmagnetfeldes (ΦB > 45◦ in der y-z-Ebene des GSM-KS; engl.: high
shear angle) wurde ein arithmetischer Mittelwert der Magnetopausengeschwindigkeit von
40 km/s festgestellt. War die Durchflugszeit höher als im Mittel, so wurde eine geringe-
re Magnetopausengeschwindigkeit beobachtet; bei kürzeren Durchflugszeiten lagen die
Geschwindigkeiten höher. Die Satellitengeschwindigkeit kann hierbei im Vergleich zur
Magnetopausengeschwindigkeit vernachlässigt werden. Die Ergebnisse von Phan und
Paschmann (1996) sind konsistent mit denjenigen von Berchem und Russell (1982), die
die Geschwindigkeit der Magnetopause mit einer Laufzeitbestimmung zwischen zwei be-
nachbarten Satelliten ISEE 1 und ISEE 2 bestimmten. Für niedrige Azimuthwinkel des
Sonnenwindmagnetfeldes (ΦB < 30◦ im GSM-KS) stellten Paschmann et al. (1993) eine
mittlere Geschwindigkeit von nur 19.3 km/s fest.

Die Dicke der Magnetopausenregion wurde in Phan und Paschmann (1996) sowie in
Paschmann et al. (1993) im arithmetischen Mittel zu 1930 km (hoher Azimuthwinkel)
bzw. zu 1900 km (niedriger Azimuthwinkel) bestimmt. Das Maximum der Verteilungs-
funktion lag aber zwischen 500 und 1000 km. In diesem Bereich liegt also die typische
Magnetopausendicke, unabhängig vom Azimuthwinkel (Berchem und Russell 1982). Das
Maximum der Verteilung der Dicke der Stromschicht allein wurde im Bereich zwischen
250 und 500 km festgestellt. Das arithmetische Mittel lag mit 940 km deutlich darüber.
Die Stromschicht war damit im Mittel nur etwa halb so groß wie der gesamt Magnetopau-
senbereich; die Dichte-Übergangsregion überlappt üblicherweise mit der Stromschicht an
deren innerem Rand und erstreckt sich weiter erdwärts.

So wie die Stromschicht und die Dichte-Übergangsregion sich zumindest eindeutig
definieren lassen, auch wenn sie sich in den Daten nicht immer eindeutig eingrenzen
lassen, so vielfältig sind die Definitionen der Magnetopause in der Literatur. In vielen
Arbeiten wird die Magnetopause nicht als Übergangsregion zwischen eindeutig magne-
tosphärischem Plasmaregime und der Magnetosheath definiert, wie es hier der Fall ist.
Stattdessen wird oft nur die Stromschicht als Indikator für die Magnetopause verwen-
det (z. B. Le und Russell 1994) bzw. der zeitliche Mittelpunkt des Durchfluges durch die
Stromschicht. Die Übergangsregion von der Magnetosheath in die Magnetosphäre ist aber
nicht nur durch die Stromschicht (äußere Magnetopausenregion) gegeben (siehe Phan und
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Paschmann 1996); sie erstreckt sich auch über die LLBL (innere Magnetopausenregion):
Die Kombination beider Schichten bildet diesen Übergang und wird deshalb hier als Ma-
gnetopause bezeichnet.

Zum Abschluss dieses Abschnittes sei nochmals auf Abbildung 1.10 verwiesen: Wie
bereits geschildert sind die beiden Einzelübergangsregionen oft nicht eindeutig in den Da-
ten einzugrenzen. Der äußerste Rand der Stromschicht ist dabei noch am klarsten sichtbar,
da er durch eine abrupte Drehung des Magnetfeldvektors gekennzeichnet wird. Anfang
und Ende des Gradienten in der Partikeldichte sind aber nicht eindeutig aus den Daten
ablesbar, wie das vorliegende Beispiel zeigt. Der Übergang in der spektralen Energief-
lussdichte, die in Abbildung 1.10 (F) dargestellt ist, ist dagegen sehr klar definiert. Im
Spektrum der Partikelenergien (der Ionen) ist das Plasma magnetosphärischen Ursprungs
von demjenigen aus der Magnetosheath durch die vollständig unterschiedlichen Energie-
verteilungen eindeutig zu identifizieren. Der Übergang zwischen diesen beiden Plasmen
findet am inneren Rand der Stromschicht innerhalb der LLBL statt (im vorliegenden Bei-
spiel um 08:16:38 UT). Die stark vertretene Partikelpopulation im Energieintervall zwi-
schen 102 und 104 eV aus der Magnetosheath wird ab diesem Zeitpunkt messbar, nur
Sekunden zuvor ist genau in diesem Energieband ein Minimum zu beobachten. Diese
Messgröße eignet sich folglich hervorragend für eine genaue zeitliche Einordnung von
Magnetopausen-Durchflügen: Ein Magnetopausen-Durchflug wird somit in dieser Arbeit
nicht durch den Mittelpunkt der Magnetopausen-Stromschicht, sondern als Übergang
zwischen den unterschiedlichen Plasmapopulationen definiert. Diese Definition hat den
Vorteil, dass sie nicht auf der ungenauen Bestimmung der Stromschichtränder oder der
Ränder der LLBL beruht. Auch die Mittelpunktsbestimmung der Übergänge ist aufgrund
der üblicherweise starken Fluktuationen in B und N relativ ungenau.

1.6 Dynamische Prozesse
Die Position der Magnetopause wird zwar im Mittel durch die Impulsstromdichte des
Sonnenwindes bestimmt; um diese mittlere Position herum ist die Magnetopause jedoch
ständig in Bewegung. In diesem Abschnitt werden einige der prominentesten physikali-
schen Phänomene erläutert, die eine Auswirkung auf Form und Bewegung der Magne-
topause haben: Dies wären die Rekonnexion bzw. die damit zusammenhängenden Flux-
Transfer-Events (FTEs), die Kelvin-Helmholtz-Instabilität und externe Druckvariationen,
die von der Magnetosheath-Seite Einfluss auf die Magnetopausen-Grenzschicht haben.
Die hiesigen Ausführungen werden in Abschnitt 5 ab Seite 153 in Einzelheiten wieder-
holt und ergänzt.

1.6.1 Flux-Transfer-Events
Das Magnetfeld drapiert sich in der Magnetosheath um die innere Magnetosphäre, die
Magnetopause bildet die Grenzschicht. Idealerweise ist diese Grenzschicht eine Tan-
gentialdiskontinuität ohne Normalkomponente des Magnetfeldes und ohne Massenfluss
über die Grenzschicht hinweg. Diese Situation ist in Abbildung 1.11 (links) skizziert.
Die Magnetfeldkonfiguration wird durch den Chapman-Ferraro-Strom aufrechterhalten.
Wenn dieser Strom lokal vom Plasma in der Magnetopause nicht mehr getragen werden
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Abbildung 1.11: Skizze zum Prozess der Rekonnexion, zeitlicher Ablauf von links nach
rechts: Eine verscherte Magnetfeldkonfiguration wird an der Magnetopause durch den
Chapman-Ferraro-Strom aufrechterhalten. Bei lokaler Stromvariation tritt eine Rekonfi-
guration des Magnetfeldes ein: Feldlinien aus Magnetosheath und Magnetosphäre werden
verbunden (rekonnektiert). Die neue Magnetfeldkonfiguration weist eine hohe magneti-
sche Spannung auf: Plasma wird somit von der Rekonnexionsstelle wegbeschleunigt.

kann, so tritt eine Änderung in der Magnetfeldtopologie auf: Dieser Prozess wird Re-
konnexion genannt. Eine lokale Variation des Stromes kann beispielsweise durch einen
superponierten Gegenstrom dargestellt werden. Die Magnetfeldstörung, die dieser lokale
Gegenstrom generiert, ist der Hauptmagnetfeldrichtung in Magnetosheath und Magneto-
sphäre entgegengesetzt, wie man anhand der mittleren Abbildung 1.11 erkennen kann.
An der Rekonnexionsstelle wird das Magnetfeld in Magnetosheath und Magnetosphäre
kompensiert; die Feldlinien werden durch die Magnetopause geschlossen (rechte Unter-
abbildung). Magnetische Flussröhren aus beiden Halbräumen werden verbunden, so dass
aus einer geschlossenen Flussröhre aus der Magnetosphäre (zwei Fußpunkte in der Iono-
sphäre) und einer offenen Flussröhre solaren Ursprungs zwei halb-offene Flussröhren mit
je einem Fußpunkt in der Ionosphäre entstehen.

Dieser Prozess tritt vor allem dann auf, wenn die beiden Plasmaregimes Magnetfeld
gegensätzlicher Richtung aufweisen. In der Magnetosphäre (in der Nähe der MP) ist das
Magnetfeld im Wesentlichen in L-Richtung (im LMN-KS) bzw. in z-Richtung (im GSM-
KS) orientiert (nordwärts). Weist das Magnetosheath-Feld eine gegensätzliche (südwär-
tige) Komponente auf, so kann die lokale Rekonnexion vermehrt stattfinden. Rijnbeek
et al. (1984) haben in einer statistischen Untersuchung gezeigt, dass diese Strukturen bis
auf wenige Ausnahmen exklusiv bei südwärtigem Sonnenwind-Magnetfeld (Bz < 0 im
GSM-KS) auftreten, zumindest im tagseitigen Bereich der Magnetopause. An den Flan-
ken der Magnetosphäre ist die Verteilung gleichmäßiger bezüglich Bz im Sonnenwind
(Kawano und Russell 1997), auch wenn eine deutliche Präferenz im Auftreten bei süd-
wärtigem Sonnenwind-Feld bestehen bleibt. Es sei darauf hingewiesen, dass für diesen
Prozess lokal das hydromagnetische Theorem nicht gültig sein darf, da ansonsten eine
Neukonfiguration des Feldes unmöglich ist.

Die neu entstandenen Flussröhren weisen eine starke magnetische Spannung auf. Die-
se Spannung entspricht einer Lorentz-Kraft, die auf die gesamte rekonnektierte Flussröhre
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wirkt und diese an den Flanken der Magnetopause entlang zur Nachtseite der Magne-
tosphäre zieht (Feldlinienverkürzung). Durch diese Flussröhrenbewegung tritt eine Aus-
weichbewegung des Magnetosheath-Plasmas sowie des magnetosphärischen Plasmas ein:
Die Magnetopause, in der sich die Flussröhre bewegt, bekommt eine Ausbuchtung, die
mithilfe von Satelliten beobachtet werden kann. Schon (Aubry et al. 1971) bemerkten,
dass die Magnetopause bei südwärtigem Sonnenwind-Magnetfeld einer Erosion unter-
lag. Die Feld-Struktur der Magnetopause bei Rekonnexion wurde danach z. B. von Rus-
sell und Elphic (1978) untersucht. Sie analysierten Magnetfeldvariationen in zeitlicher
Nähe zu Magnetopausendurchflügen der Satellitenkonstellation aus ISEE 1 und 2. In ih-
ren Daten sahen sie, dass im LMN-KS gelegentlich bipolare Strukturen in BN kurz vor
einem Magnetopausen-Durchflug sichtbar sind (in ihren Fällen in der Magnetosheath-
Umgebung). Diese Strukturen führten sie auf lokale Ausbuchtungen der Magnetopause
zu den entsprechenden Zeitpunkten zurück, die sie mit rekonnektierten Flussröhren iden-
tifizierten: Das Magnetosheath-Feld ist um diese Ausbuchtungen drapiert; bei dessen Be-
wegung über die Position des beobachtenden Satelliten hinweg würde folglich eine cha-
rakteristische, bipolare Magnetfeldstörung in N-Richtung festgestellt werden (Farrugia
et al. 1987). Russell und Elphic (1978) nannten ein solches Rekonnexions-Ereignis Flux-
Transfer-Event (FTE). Ein weiteres Ergebnis ihrer Arbeit war, dass sich Plasma aus der
Magnetosheath und der Magnetosphäre entlang der rekonnektierten Flussröhren mischen
kann.

Das Innere der rekonnektierten Flussröhren wurde nachfolgend untersucht: Cowley,
S. W. H. (1982) schlugen vor, dass ein innerer Strom in der rekonnektierten Flussröhre zu
einer Verdrehung (Torsion) ihrer eigenen Magnetfeldlinien führen könnte, die dann selbst
für die Beobachtungen der bipolaren Strukturen in Satelliten-Messdaten verantwortlich
sein könnte. Scholer (1988) und Southwood et al. (1988) stellten die Lokalität der Re-
konnexion in Frage. In ihrem Bild sollte diese entlang einer azimuthal weit ausgedehnten
Linie auf der Magnetopause stattfinden (engl.: single X line reconnection).

Sibeck (1990) kritisierte die Festlegung auf Rekonnexion und FTEs für die Erklä-
rung der beobachteten bipolaren Magnetfeldsignaturen in der Nähe der Magnetopause.
In seiner Arbeit zeigte er, dass auch Variationen der Impulsstromdichte (des dynami-
schen Druckes) des Sonnenwindes kompressible Wellen in der Magnetosheath und in
der Magnetosphäre verursachen, die zu einer Bewegung und Ausbuchtung (Verformung)
der Magnetopausenfläche führen. Die damit verbundenen Signaturen an der Magnetopau-
se sind praktisch mit den FTE Signaturen nach dem Rekonnexionsprozess identisch. Er
stellte also in Frage, ob die Beobachtung dieser Signaturen überhaupt mit Rekonnexion
in Verbindung gebracht werden müssen. Ein Vergleich der Beobachtungen, die bei bei-
den Phänomenen auftreten, ist beispielsweise von Lockwood et al. (1990) und Lockwood
(1991) durchgeführt worden.

In einer weiteren statistischen Untersuchung wurde die Beobachtungsrate nahe der
tagseitigen Magnetopause und damit die Produktionsrate von FTEs von Lockwood und
Wild (1993) mithilfe von ISEE 1 und 2 Messungen bestimmt. Es zeigt sich, dass die-
se Rate nicht einheitlich ist, und dass die zeitlichen Intervalle zwischen einzelnen FTEs
in einem weiten Bereich schwanken: Etwa 10% der FTE-Zwischenintervalle sind kür-
zer als 3 Minuten, hier liegt auch das Maximum der Verteilung (siehe Abbildung 2 von
Lockwood und Wild 1993); die längsten 10% der Intervalle sind dagegen länger als 18.5
Minuten. Der Mittelwert liegt bei etwa 8 Minuten, so dass FTEs im Mittel mit einer Fre-
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quenz von 2 mHz auftreten. Entsprechend diesem Ergebnis verhält sich auch die Frequenz
der Bewegung der Magnetopause, die durch die FTEs beim Durchzug der rekonnektierten
Flussröhren entsteht.

1.6.2 Kelvin-Helmholtz-Instabilität
Die Kelvin-Helmholtz-Instabilität (KHI) kann dann auftreten, wenn eine starke Versche-
rung der Geschwindigkeit zwischen zwei Medien (Plasmen) auftritt, die durch eine dünne
Grenzfläche voneinander getrennt sind. Leichte Schwankungen bzw. Auslenkungen der
Grenzfläche führen zu einer lokalen Erhöhung der Fließgeschwindigkeit in der kompri-
mierten Region, die nachfolgende Druckverminderung nach Bernoullischem Gesetz lässt
die initiale Auslenkung (Störung) anwachsen: Es kann sich eine Wellenstruktur auf der
Grenzfläche ausbilden, die sich mit der Differenzgeschwindigkeit zwischen den Regio-
nen fortbewegt. Die Kelvin-Helmholtz-Instabilität ist damit kein Phänomen, das nur in
der Magnetosphärenphysik beobachtet werden kann.

In der Magnetosphäre tritt das Phänomen an den Flanken der Magnetopause auf.
Vom subsolaren Punkt an nimmt die Geschwindigkeit des Magnetosheath-Plasmas zu
den Flanken (zur Nachtseite) hin zu, bis schließlich wieder die supermagnetosonische
Sonnenwindgeschwindigkeit angenommen wird. Da das Plasma in der Magnetosphäre
demgegenüber nahezu ruht, gibt es einen starken Plasma-Geschwindigkeitsgradienten an
den Flanken über die Magnetopause hinweg, präziser ausgedrückt zwischen Magneto-
sphäre und innerem Rand der LLBL (Walker 1981). Schon Dungey (1954) bemerkte, dass
diese Situation günstig für die Entwicklung einer Kelvin-Helmholtz Instabilität (KHI)
sein könnte. Southwood (1968) untersuchte die Stabilität einer Grenzschicht zwischen
zwei magnetisierten Plasmaregimes im Grenzfall der Magnetohydrodynamik (MHD).
Für inkompressible Medien ergibt sich die wohlbekannte Bedingung für Instabilität (z. B.
McKenzie 1981):

ρ1ρ2

ρ1 + ρ2
(k · v1)2 > ρ1(k · VA,1)2 + ρ2(k · VA,2)2 (1.31)

Hierbei werden mit den Indizes 1 und 2 Größen auf der Magnetosheathseite bzw. Magne-
tosphärenseite bezeichnet. ρ steht, wie üblich, für die Massendichte; mit VA = B/

√
µ0ρ

wird die Alfvén-Geschwindigkeit und mit v die Plasmageschwindigkeit benannt. Es wird
nur v1 in der Gleichung verwendet, da die Plasmageschwindigkeit in Region 2 (Magneto-
sphäre) zu Null angenommen wurde.

Aus Gleichung (1.31) ist sofort ersichtlich, dass eine große Geschwindigkeit in der
Magnetosheath zur Entwicklung der Instabilität von Vorteil ist. Deshalb wird es an den
Flanken der Magnetopause zur Nachtseite hin wahrscheinlicher, dass dieser Fall ein-
tritt. Am subsolaren Punkt der Magnetopause dagegen ist die Magnetosheath-Plasma-
geschwindigkeit nahe Null (Stagnationsstromlinie); entsprechend ist dort die Grenzfläche
nicht instabil bezüglich der KHI.

Das Magnetosheath-Plasma fließt vom subsolaren Punkt aus an der Magnetopause
entlang zur Nachtseite. In der magnetischen Äquatorialebene zeigt der Vektor des Ge-
schwindigkeitsfeldes v1 in azimuthale M-Richtung. Das Skalarprodukt auf der linken
Seite von Gleichung (1.31) ist maximal, wenn die Wellenvektor k der Kelvin-Helmholtz-
Welle (KH-Welle) auch in diese Richtung zeigt. Der Vektor der Alfvéngeschwindigkeit
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(bzw. des Magnetfeldes) in der Magnetosphäre ist aber in meridionale Richtung orientiert;
in der magnetischen Äquatorialebene stehen die Vektoren v1 und VA,2 im Wesentlichen
senkrecht zueinander. Bei k ‖ v1 folgt also k · VA,2 ≈ 0 auf der rechten Seite, was die
Instabilität begünstigt. Für KH-Wellen in meridionale Richtung wirkt der Term k · VA,2
dagegen stabilisierend.

Numerische Simulationen ermöglichten auch die Untersuchung des nicht-linearen
Wachstums der Instabilität. Unter Verwendung realistischer Input-Parameter für solche
Simulationen konnte gezeigt werden, dass die initiale KH-Welle bei weiterem Wachs-
tum in Wirbel-Strukturen des Plasmaflusses und des Magnetfeldes übergeht (Miura 1984,
1985, 1987). Diese Wirbel drehen sich an der Morgenflanke im Uhrzeigersinn und an der
Abendflanke gegen den Uhrzeigersinn (betrachtet von Norden auf die Äquatorialebene).
Das Magnetfeld darin wird verwunden und komprimiert. Die Periodendauern der Oszil-
lationen (aufeinander folgender Wirbel) liegen bei 80 bis 400 Sekunden und damit im
Wesentlichen im einstelligen Millihertz-Bereich. Die größtmögliche Amplitude der KH-
Störung wurde von Wei et al. (1990) zu 0.5 RE abgeschätzt.

Die KHI ist für die Dynamik in der gesamten inneren Magnetosphäre wichtig: Sie
ist eine der prominentesten Quellen für kompressible Störungen innerhalb der Magneto-
sphäre. Vergleicht man das dortige Auftreten ultra-niederfrequenter Pulsationen im Pc5
Frequenzbereich (Periodendauern von einigen Minuten) mit der vorherrschenden Son-
nenwindgeschwindigkeit, so findet man eine deutliche Korrelation (z. B. Junginger und
Baumjohann 1988): Bei einer erhöhten Sonnenwindgeschwindigkeit nimmt auch die Ma-
gnetosheath-Plasmageschwindigkeit an den Flanken zu, was die Entwicklung der KHI
begünstigt. Die Energie für die anwachsende Störung der KH-Welle auf der Magnetopau-
se entstammt schließlich der Geschwindigkeitsverscherung. IMF Stärke und Richtung
haben auch einen Einfluss (Miura 1995), der allerdings von geringerer Bedeutung ist. Die
sich bewegenden Ausbuchtungen der Magnetopause komprimieren und entspannen lokal
das magnetosphärische Magnetfeld und Plasma. Kompressible Wellen (Fast-Moden) wer-
den generiert, die von der Magnetopause in die Magnetosphäre propagieren (Fujita et al.
1996). Dort können sie durch den Prozess der Feldlinienresonanz an Feldlinien-geführte
Alfvénwellen ankoppeln (vgl. auch Abschnitt 4.1 ab Seite 106). Auf diese Weise führt
eine Erhöhung der Sonnenwindgeschwindigkeit letztendlich zur Verstärkung bzw. Gene-
rierung geomagnetischer Pulsationen in der Magnetosphäre (z. B. Mann et al. 2002, Rae
et al. 2005). Über die (sekundären) magnetischen Signaturen der Alfvénwellen unterhalb
der Ionosphäre ist die Korrelation zwischen Sonnenwindgeschwindigkeit und niederfre-
quenter Wellenaktivität in der Magnetosphäre auch am Boden eindeutig nachweisbar (En-
gebretson et al. 1998).

1.6.3 Externe Druck-Variationen
Variationen des Druckes in der Magnetosheath vor der Magnetopause stellen ebenfalls
eine Ursache für Bewegungen derselben dar. Bei nordwärtigem IMF ist diese Art der
Magnetopausenbewegung sogar tagseitig dominierend, da FTEs unterbunden werden und
die KHI erst an den Flanken einsetzt (Song et al. 1988).

Eine herausragende Quelle für Druckvariationen oder Druckpulse ist die Foreshock-
Region. Diese umfasst die Bereiche des Sonnenwindes, die magnetisch mit der Bugstoß-
welle verbunden sind, aber noch vor derselben im Sonnenwind liegen. Fairfield et al.
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(1990) fanden starke Magnetfeld und Dichtevariationen in der Foreshock-Region in der
Nähe der Bugstoßwelle. Da Dichte und Magnetfeld korreliert waren, das Gegenteil aber
im Sonnenwind üblicherweise der Fall ist, schlossen sie daraus, dass die Variationen in
der Foreshock-Region selbst durch Interaktion des Sonnenwindes mit der Bugstoßwelle
generiert wurden (siehe auch Paschmann et al. 1979). Durch den Sonnenwind werden
solche Fluktuationen wieder zur Bugstoßwelle und weiter in die Magnetosheath trans-
portiert. Druckvariationen können natürlich auch schon im ungestörten Sonnenwind vor-
handen sein. Diese können in Intervallen von 5 bis 15 Minuten aufeinander folgen und
große Amplituden (δp/p ≈ 1) aufweisen (Potemra et al. 1989, Sibeck et al. 1989b,a).
Treffen diese Druckvariationen schließlich (direkt oder als kompressible Welle) auf die
Magnetopause, so werden sie diese periodisch in Bewegung setzen.

Dort wo die Bugstoßwellennormale und die IMF-Richtung eine Winkeldifferenz von
unter 45◦ aufweisen, wird die Stoßwelle auch quasi-parallel genannt; davor liegt die
Foreshock-Region im Sonnenwind. Üblicherweise steht das IMF im morgendlichen Lo-
kalzeitsektor senkrecht auf der Bugstoßwelle (Parker-Spirale). Auf der Abendseite ist die
Stoßwelle quasi-senkrecht: das IMF liegt hier (öfter) tangential zur Bugstoßwelle. Da die
Foreshock-Region folglich üblicherweise auf der Morgenseite liegt, sollten die Druck-
Fluktuationen auf dieser Seite der Magnetosheath höher als auf der Abendseite sein; dies
wird so auch beobachtet (z. B. Fairfield und Ness 1970, Formisano 1981). Erheblichen
Einfluss auf die gesamte Magnetosphäre bekommen Foreshock-Wellen dann, wenn das
IMF radial, also parallel zur Verbindungslinie Erde-Sonne ausgerichtet ist, und die ge-
samte tagseitige Magnetosphäre hinter der Foreshock-Region liegt.

Erreichen (lokalisierte) Druckvariationen die Bugstoßwelle, so sind mehrere Szenari-
en für die Propagation zur Magnetopause denkbar: Falls an der Stoßwelle Regionen höhe-
ren Drucks in kompressible Wellen umgewandelt werden, so können diese Wellen in der
Magnetosheath auch senkrecht zum drapierten Magnetfeld zur Magnetopause propagie-
ren. Ist dies nicht möglich, und verbleiben im Wesentlichen isolierte Regionen höheren
Drucks im Magnetosheath-Plasma, so können diese Regionen der Staupunktstromlinie
folgend die Magnetopause am subsolaren Punkt erreichen. Dort kann sich die Störung
auf der Grenzfläche zu den Flanken hin mit dem Plasmafluss in der Magnetosheath aus-
breiten; die lokale Druckveränderung bewirkt eine lokale Deformation der Magnetopause,
die sich entsprechend mitbewegt (Sibeck et al. 1989a, Sibeck 1990).

Weite Einbuchtungen der Magnetopause, die auf Plasma-Jets hoher Geschwindigkeit
in der Magnetosheath zurückzuführen sind, wurden erst kürzlich in zwei Arbeiten dis-
kutiert. Hietala et al. (2009) haben in Satelliten-Daten der CLUSTER-Mission während
eines Intervalls von radialem IMF (entlang der Erd-Sonnen-Linie, siehe oben) eine se-
kundäre Stoßwelle in der Magnetosheath beobachtet. Sie argumentieren, dass die lokale
Krümmung der Bugstoßwelle, die bei radialem IMF signifikant sein kann, Plasma hoher
Geschwindigkeit durchlässt und fokussiert. Durch die relative Nähe der zweiten Stoß-
welle wird die Magnetopause lokal zur Erde hinbewegt. Shue et al. (2009) beobachteten
ebenfalls (mithilfe von Satelliten-Messdaten der THEMIS-Mission) schnelle Magneto-
sheath-Plasmaflüsse in der Nähe der Magnetopause, die zu einer Einbuchtung derselben
mit einer Tiefe von etwa 1 RE führten. Es folgte eine rückwärtige Bewegung, die ebenso
schnelle Plasmaflüsse in der Magnetosheath, allerdings in umgekehrte Richtung, bewirk-
te. Auch in diesem Fall war das IMF radial gerichtet.
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In der vorliegenden Arbeit werden für die Analyse der Magnetopause und ihrer Bewe-
gung vornehmlich Daten der NASA Satellitenmission THEMIS (Time History of Events
and Macroscale Interactions during Substorms) benutzt. Um die vorherrschenden Sonnen-
windbedingungen bei den einzelnen Magnetopausen-Beobachtungen zu erhalten, werden
desweiteren Messdaten der Satelliten ACE und Wind verwendet, die in den gemeinsa-
men NASA OMNI Datensatz eingegangen sind. Außerdem werden für eine Einzelfall-
betrachtung am Ende der Arbeit noch Daten des kanadischen Magnetometernetzwerkes
CARISMA interpretiert.

2.1 Die THEMIS Mission
THEMIS (Angelopoulos 2008) ist die fünfte Medium-class Explorer (MIDEX) Satelli-
tenmission der US-amerikanischen Weltraumbehörde NASA (National Aeronautics and
Space Administration). Diese Mission besteht aus fünf baugleichen Satelliten, die zu-
nächst mit den Buchstaben A bis E benannt wurden (z. B. THEMIS-A oder THA). Die
Satelliten wurden am 17. Februar 2007 mit einer einzigen Rakete in eine stationäre Um-
laufbahn um die Erde eingeschossen. Abbildung 2.1 stellt diese gemeinsame Umlauf-
bahn exemplarisch für den 1. März 2007 dar. Im linken Teil der Abbildung ist der Ta-
gesorbit der fünf Satelliten THA bis THE als Projektion auf die x-y-Ebene im GSE-
Koordinatensystem gezeigt. Die Umlaufbahnen liegen übereinander, der Umlauf erfolgt
gegen den Uhrzeigersinn. Das Apogäum dieses gemeinsamen, initialen und hochellipti-
schen Orbits lag im Abendsektor, wie aus der Abbildung ersichtlich ist. Die Satelliten sind
auf ihrem gemeinsamen Orbit aufgereiht, so dass diese Konfiguration auch als Perlenkette
(engl.: string of pearls) bezeichnet wird.

Auf der rechten Seite von Abbildung 2.1 ist eine Ausschnittsvergrößerung der linken
Teilabbildung zu sehen. Die Positionen der Satelliten zum Tageswechsel vom 1. zum 2.
März 2007 sind dort mit Kreuzen markiert. Wie man sehen kann führt der Satellit THC
(oder THEMIS-C) in der Konfiguration, es folgen in einigem Abstand die drei Satelliten
THD, THB und THA (in dieser Reihenfolge). Der Abstand zwischen diesen drei Satelliten
beträgt nur wenige 100 Kilometer. Die Perlenkettenkonfiguration wird hierbei durch den
Satelliten THE abgeschlossen. Die Abstände zwischen dem ersten Satelliten, der Dreier-
gruppe, sowie dem letzten Satelliten beträgt jeweils mehr als einen halben Erdradius.

Diese erste Perlenketten-Konfiguration, die die Satelliten nach ihrem Start einnahmen,
wurde prinzipiell bis zum September 2007 beibehalten. Während der Monate Februar bis
September wurde allerdings die Reihenfolge der Satelliten innerhalb der Perlenketten-
Konfiguration auf THB, THD, THC, THE, THA geändert. Diese ersten Monate nach
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Abbildung 2.1: Umlaufbahnen der THEMIS Satelliten (THA bis THE) am 1. März
2007, wenige Tage nach dem Start. Links: Übersicht über die Umlaufbahnen des gan-
zen Tages (Umlaufsinn gegen den Uhrzeigersinn), Projektion auf die x-y-Ebene des GSE-
Koordinatensystems (Sonne rechts). Rechts: Ausschnittsvergrößerung des linken Bildab-
schnittes. Kreuze markieren die Positionen der THEMIS Satelliten am Tageswechsel zum
2. März 2007.

dem Start werden im Englischen auch als Coast Phase bezeichnet. Dabei blieb der Orbit
im GSE-KS nicht stationär: Aufgrund der Bewegung der Erde um die Sonne erfuhr der
Orbit in diesem Koordinatensystem eine gleichförmige Drehung um die z-Achse im Uhr-
zeigersinn, so dass während der Coast Phase weite Teile der Abend-seitigen und tagsei-
tigen äquatorialen Magnetosphäre in der Perlenketten-Konfiguration abgedeckt wurden.
Die Inklination der Orbits lag bei etwa 15◦ im Bezug auf die Ekliptik, so dass es sich hier-
bei im Wesentlichen um äquatoriale Orbits handelt. Das Perigäum hatte einen Abstand
von 1.1 RE zum Erdmittelpunkt, das Apogäum lag bei etwa 15 RE. Somit durchflogen die
fünf Satelliten in kurzem Abstand hintereinander bei jedem tagseitigen Orbitdurchlauf
zwei Mal die Magnetopausenregion. Dies ist in Abbildung 2.2 illustriert.

In dieser Abbildung sind die Umlaufbahnen der fünf THEMIS Satelliten an sechs
verschiedenen Tagen des Jahres 2007 ersichtlich. Von jedem dieser sechs Tage ausge-
hend sind die Positionsdaten von jeweils vier zusammenhängenden Tagen dargestellt. In
der Abbildung ist deutlich die Drehung der Orbits um die Erde im GSE-KS zu erken-
nen. Die Magnetopausenposition wird durch eine gestrichelte Linie angedeutet. Sie ergibt
sich aus dem Magnetopausenmodell von Shue et al. (1997) in der Äquatorialebene bei
Verwendung der Parameter r0 = 10 RE (subsolare Entfernung der Magnetopause) und
α = 0.5959 (siehe Gleichung (3.14) auf Seite 70). Wie bereits erwähnt, durchstößt der ge-
meinsame THEMIS Coast Phase Orbit die Magnetopause auf der gesamten Tagseite. In
kurzen Abständen durchflogen die fünf THEMIS Satelliten bei jedem Umlauf zwei Mal
die Magnetopause in annähernd radialer Richtung, so dass die radiale Bewegung dersel-
ben aus der Sequenz der Magnetopausen-Durchflüge der Satelliten rekonstruiert werden
kann. Folglich ist die THEMIS Konfiguration auf dem Coast Phase Orbit optimal für die
Beobachtung der radialen Magnetopausen-Bewegung geeignet.

42



2.1 Die THEMIS Mission

Abbildung 2.2: Umlaufbahnen der THEMIS Satelliten (THA bis THE) an 6 unterschiedli-
chen Tagen des Jahres 2007; Projektion auf die x-y-Ebene des GSE-Koordinatensystems.
Die Erde steht im Ursprung des KS (schwarzer Kreis). Die Magnetopausenposition wird
durch eine gepunktete Linie skizziert (nach Angelopoulos 2008).

Mitte September 2007 erfolgten die Einschüsse der THEMIS Satelliten in die Um-
laufbahnen der Hauptmissionsphase. Diese Umlaufbahnen sind in Abbildung 2.2 eben-
falls dargestellt (exemplarisch für den 4.12.2007). Es ist ersichtlich, dass zwischen dem
initialen gemeinsamen Orbit und denjenigen der Hauptmissionsphase nur die jeweiligen
Apogäumshöhen verändert wurden. Damit wurde natürlich auch die Umlaufzeit der Satel-
liten um die Erde verändert. THB (hellblau in Abbildung 2.2) wurde auf die am äußersten
liegende Umlaufbahn eingeschossen. Das Apogäum wurde dafür auf etwa 30 RE angeho-
ben; die Umlaufperiode beträgt 4 Tage. Etwas weiter innen liegt der Orbit von THC mit
einer Apogäumshöhe von etwa 19 RE und einer Periode von 2 Tagen. Die Apogäen der
Satelliten THD und THE wurden dagegen auf 12 RE gesenkt; ihre Perioden lagen nach
der Bahnveränderung bei einem Tag. Die Umlaufbahn von THA wurde zunächst nicht
verändert. Er wurde als Reservesatellit ausgewählt, um im Falle eines Ausfalls einen an-
deren Satelliten zu ersetzen. Im späteren Verlauf der Mission wurde aber auch dessen
Apogäumshöhe verringert, um einen weiteren Messpunkt weiter innen, näher an der Erde
zu erhalten (Apogäum bei ∼ 8 RE und Periode < 1 Tag).

Es fällt sofort auf, dass die Orbitperioden der Satelliten THB, THC, THD und THE
ganzzahlige Vielfache von 1 Tag sind. Dies wird durch das Hauptziel der THEMIS Mis-
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sion begründet: die Erforschung der zeitlichen Abfolge und räumlichen Zuordnung aller
Phänomene, die sich vor, während und nach einem magnetosphärischen Teilsturm ereig-
nen. Vor einem Teilsturm wird durch Rekonnexion auf der tagseitigen Magnetopause ma-
gnetischer Fluss und damit Energie in den Lobes des magnetosphärischen Schweifes ge-
speichert. Auch zwischen den Lobes findet Rekonnexion statt, so dass Plasma im Schweif
wieder erdwärts transportiert wird. Die Rekonnexionsraten sind jedoch nur im langzeitli-
chen Mittel gleich. Oft setzt die Rekonnexion im Schweif ruckartig ein, es kommt dann
zu einer lawinenartigen Zunahme von kleinskaligen Plasmaflussröhren, in denen im We-
sentlichen Protonen und Elektronen zur Erde hin beschleunigt werden und Geschwindig-
keiten von über 1000 km/s erreichen können. Durch diese Bewegung der Plasmapartikel
zur Erde hin, wird magnetischer Fluss in den Lobes abgebaut; das Magnetfeld entspannt
sich und der Bereich dipolartiger Feldlinien auf der Nachtseite der Magnetosphäre ver-
größert sich (Dipolarisierung). Die Energie für die Prozesse stammt ursprünglich aus dem
Sonnenwind und wird in Form magnetischer Energie in den Lobes gespeichert. Mit dem
Plasmaeinschuss einher geht der Ausbruch von Polarlichtern in hohen Breiten der nördli-
chen und südlichen Ionosphäre. Da es sich bei einem Teilsturm um eine schnell anwach-
sende Instabilität globalen Ausmaßes bezüglich der Magnetosphäre handelt, treten un-
terschiedliche damit assoziierte Phänomene nahezu gleichzeitig an verschiedenen Orten
im Schweif oder auch in der Ionosphäre der Erde auf. Die THEMIS Mission ist deshalb
als erste Satellitenmission speziell darauf ausgelegt, genau diese zeitliche und räumliche
Zuordnung zu ermöglichen.

Aus diesem primären Missionsziel heraus ergeben sich die Umlaufbahnen der THE-
MIS Satelliten für die Hauptmissionsphase: Während der Monate Dezember bis April
2008 und 2009 sind die fünf THEMIS Satelliten im Schweif alle vier Tage zeitgleich
auf ihren jeweiligen Apogäen. Dabei haben sie die geringste Orbitgeschwindigkeit; sie
verweilen also über einige Stunden in dieser auseinandergezogenen Konfiguration auf-
gereiht auf einer Linie, die radial von der Erde weg zur Nachtseite zeigt. Dabei decken
sie durch vier Punkte radial bzw. zwischen THD und THE azimuthal den Schweif ab,
wodurch zeitlich und räumlich aufgelöst Veränderungen in den physikalischen Größen
im Schweif detektiert und analysiert werden können. Die Aufreihung der Satelliten, die
alle vier Tage stattfindet, wird im Englischen auch als Major Conjunction bezeichnet.
Alle zwei Tage kommt es zu einer Minor Conjunction ohne THB, dem äußersten Sa-
telliten. Zur gleichen Zeit der Conjunctions ist auch der Amerikanische Kontinent der
Nachtseite und dem Schweif zugewandt. Der THEMIS Mission gehören nicht nur die
fünf Satelliten sondern auch über 30 Bodenstationen an, die im Wesentlichen über den
Norden der Vereinigten Staaten und Kanada verteilt sind (GBO: ground based observa-
tories). Wenn die Conjunctions bestehen und ein Teilsturm stattfindet, so können auch
am Boden Magnetfeldfluktuationen und Polarlichter an den Fußpunkten entsprechender
Schweif-Flussröhren registriert werden.

Die fünf THEMIS Satelliten sind mit jeweils fünf wissenschaftlichen Instrumenten
gleich ausgestattet: Sie verfügen über ein Fluxgate-Magnetometer (FGM), einen Electro-
static Analyzer (ESA), ein Solid State Telescope (SST), ein Search Coil Magnetometer
(SCM) und ein Instrument zur Messung des elektrischen Feldes (Electric Field Instru-
ment, EFI).
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2.1.1 Fluxgate-Magnetometer (FGM)
Das Fluxgate-Magnetometer (Auster et al. 2008) dient der Messung des Hintergrundma-
gnetfeldes und aufgeprägter Variationen niedriger Frequenz. Es besteht aus einer Sensor-
und einer Elektronik-Einheit. Die Entwicklung des Instrumentes geschah maßgeblich in
und unter der Leitung durch das Institut für Geophysik und extraterrestrische Physik der
Technischen Universität Braunschweig. Bei der Konstruktion der Sensoreinheit wurde
auf einen langjährigen Erfahrungsschatz zurückgegriffen; sehr ähnliche Instrumente sind
auch auf den ESA Satelliten Rosetta (Auster et al. 2007) und VenusExpress (Zhang et al.
2006) unter anderen im Einsatz.

Bei Fluxgate-Magnetometern wird ein aktives Verfahren zur Messung des Magnet-
feldes angewandt, der Sensor funktioniert nach dem Prinzip eines Transformators: Ein
weichmagnetisches Material wird durch das Magnetfeld eines hochfrequenten Wechsel-
stromes in einer Primärspule periodisch ummagnetisiert. Die Amplitude des Erregerfeldes
ist dabei so hoch, dass die Magnetisierung des weichmagnetischen Materials die Sätti-
gung erreicht. In einer Sekundärspule wird eine Spannung induziert. Bei einem idealen
Transformator (lineares Verhalten) sollte diese Spannung nur die Frequenz des Erreger-
feldes aufweisen; aufgrund der Sättigung sind jedoch auch Anteile anderer ungerader
Harmonischer vorhanden. Ein externes Magnetfeld, das dem hochfrequenten Erregerfeld
überlagert ist, bewirkt, dass die Magnetisierung nicht mehr symmetrisch um den Null-
punkt schwankt, sondern zu einem Sättigungspunkt verschoben ist. Man kann zeigen,
dass die Amplitude der 2. Harmonischen der in der Sekundärspule induzierten Spannung
proportional zum anliegenden externen Feld ist.

Die THEMIS Fluxgate-Magnetometer sind Nullinstrumente: Die Sensoren besitzen
neben den Primär- und Sekundärspulen auch ein weiteres Helmholtz-Spulensystem, mit
dem ein Gegenfeld zum externen Feld erzeugt werden kann. Der Strom in diesen Feed-
back-Spulen wird durch die Messung der Magnetfelddifferenz zwischen externem Feld zu
Feedback-Feld immer wieder nachjustiert, so dass der Sensor im Wesentlichen im Null-
feld arbeitet. Das Feedback-System (Sensoren und Elektronik) ist auf einen externen Ma-
gnetfeldbereich von ±25000 nT ausgelegt. Dieser bedingt auch die maximale Auflösung
des Instrumentes von 3 pT; das realistische Rauschniveau liegt aber in der Größenordnung
von 10 pT/

√
Hz bei 1 Hz. Dies ist für die Untersuchung auch niederamplitudiger Wellen

(von der Größenordnung 1 nT) in der Nähe der Magnetopause mehr als ausreichend.
Unkalibrierte Werte, die die Stärke des externen Feldes widerspiegeln, werden mit

einer Frequenz von 128 Hz an die Prozessoreinheit der Satelliten übermittelt. Aus diesem
ursprünglichen Datenstrom werden vier Datenprodukte generiert: Das Datenprodukt mit
der höchsten Abtastrate wird mit FGH bezeichnet. Es liegt in der maximalen Frequenz
von 128 Hz vor. Wegen der großen Datenmenge, die pro Zeit für dieses Datenprodukt
anfällt, sowie aufgrund der begrenzten Telemetrie-Datenrate können pro Tag und Satellit
nur einige zehn Minuten an FGH-Daten zur Erde übermittelt werden. Mit FGL wird ein
niederfrequenteres Datenprodukt bezeichnet, für das der 128 Hz Datenstrom an Bord der
Satelliten durch Mittelung reduziert wird. An FGL-Daten sind üblicherweise 12 Stunden
pro Tag und Satellit in einer Abtastrate von 4 Hz für wissenschaftliche Untersuchungen
verfügbar. Als Zwischenprodukt, im Wesentlichen zu Fehlerbeseitigungs- und Kalibra-
tionszwecken, wird ein FGE-Datenprodukt (8 Hz) übertragen. Dieses entsteht nicht durch
Mittelung des ursprünglichen 128 Hz Datenstromes, sondern durch Selektion nur jedes
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16. Datenvektors aus diesem Strom. Die beschriebenen Datenprodukte FGH, FGL und
FGE werden als Rohdaten zum Boden übertragen und nachträglich kalibriert, entdreht
und in die gewünschten Koordinatensysteme transformiert.

Ein weiteres Datenprodukt wird mit FGS bezeichnet. Die Frequenz entspricht dabei
der Spinfrequenz der Satelliten; sie ist somit variabel. Vorteilhaft ist dabei die geringe
Datenmenge pro Zeit, die bei einer Rotationsperiode von etwa 3 Sekunden anfällt. Die in
dieser Arbeit vorgestellten Untersuchungen stützen sich vornehmlich auf die FGS-Daten.
Trotz ihrer geringen zeitlichen Auflösung sind diese nämlich praktisch für alle Zeitin-
tervalle verfügbar, was insbesondere für statistische Analysen hilfreich ist, bei denen die
Stichprobengröße eine wesentliche Rolle spielt. Die Magnetopausen-Durchflüge, die hier
betrachtet werden, erfolgen außerdem auf Zeitskalen von mehreren Sekunden bis zu Mi-
nuten, so dass eine zeitliche Auflösung von etwa 3 Sekunden durchaus als ausreichend
betrachtet werden kann.

2.1.2 Electrostatic Analyzer (ESA)
Der Electrostatic Analyzer (McFadden et al. 2008) dient der Beobachtung niederenerge-
tischer Ionen und Elektronen im Energiebereich zwischen 5 eV und 25 keV (Ionen) bzw.
30 keV (Elektronen). Das Instrument zählt Ionen und Elektronen energetisch (spektral),
zeitlich und bezüglich des Raumwinkels aufgelöst. Es ist in ähnlicher Form schon bei
den Missionen AMPTE/IRM (Carlson et al. 1983) und FAST (Carlson et al. 2001) zum
Einsatz gekommen.

Das ESA-Instrument besteht im Wesentlichen aus zwei metallenen Halbschalen (sie-
he Carlson et al. 1983, Carlson et al. 2001), deren Scheitelpunkte gegenüberliegend an-
geordnet sind. Die beiden Halbschalen gehören zu zwei getrennten Detektoreinheiten,
die jeweils für die Zählung von Ionen (Protonen) und Elektronen zuständig sind. Jede
Halbschale ist partiell von einer ebenfalls halbkugelförmigen Kuppel bedeckt, die nur
Öffnungen an den Scheitelpunkten hat, um den Einflug von Partikeln zu ermöglichen.
Zwischen dieser Kuppel und der darunterliegenden Halbschale wird ein hohe Spannung
von bis zu 4 kV angelegt. Ein einfliegendes Teilchen spürt deshalb zwischen Kuppel und
Halbschale ein radiales elektrisches Feld entsprechender Stärke. Stimmt der Radius der
Halbschale zur angelegten Spannung, sowie zur Energie, Ladung und Masse des einflie-
genden Teilchens, so wird dieses auf eine Kreisbahn zwischen Kuppel und Halbscha-
le abgelenkt. Andernfalls endet die Bahn des Teilchens an einer der beiden Elektroden
(Kuppel oder Halbschale). Über die angelegte Spannung werden die Teilchen gemäß ih-
rer Energie selektiert. Aus dem Unterschied in den Radien von Halbschale und Kuppel
von ∆R/R = 0.060 (Elektronendetektor) bzw. 0.075 (Ionendetektor) ergibt sich die inhä-
rente Energieauflösung des Instruments von 15% respektive 19% (siehe McFadden et al.
2008).

Die Anordnung der Halbschalen ermöglicht, dass das ESA-Instrument ohne Bewe-
gung des Satelliten einen Raumwinkelbereich von 180◦ × 6◦ abdecken kann. Es werden
also Teilchen aus einer bestimmten Raumrichtung in der Spinebene des Satelliten detek-
tiert, der gesamte Elevationswinkelbereich aus dieser Ebene heraus wird erfasst. Durch
die Eigendrehung des Satelliten (spin-stabilisiert), wird der komplette Raumwinkelbe-
reich von 4π während einer Umdrehung des Satelliten abgefahren. Dabei wird die Span-
nung zwischen Kuppeln und Halbschalen 32 Mal durchgefahren; es folgt in der Spinebene
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eine Winkelauflösung von (maximal) 11.25◦. Jede Durchfahrt in der Spannung ist selbst
noch einmal in 32 Schritte unterteilt, so dass Partikelenergien von 32 keV (Elektronen)
bzw. 25 keV (Ionen) bis zu 6 eV in logarithmischen Schritten abgetastet werden. Die ty-
pische Auflösung für die Energie liegt damit aufgrund der gewählten Schrittgröße für die
Spannung bei etwa ∆E/E ≈ 0.32.

In einem Halbkreis sind um die Halbschalen als Partikeldetektoren sogenannte Mikro-
kanalplatten (engl.: micro-channel plates, MCP) angeordnet, um die abgelenkten Teilchen
zu zählen. Der Elektronendetektor ist mit 8 MCPs, der Ionendetektor mit 16 MCPs aus-
gestattet, von denen 8 allerdings nur die Auflösung um die Spinebene herum erhöhen.
Damit ergibt sich die Winkelauflösung im Elevationswinkel zu 22.5◦. Ionen, die sich na-
hezu parallel zur Spinebene bewegen, können mit einer Winkelauflösung von maximal
5.625◦ detektiert werden.

Das ESA-Instrument bietet für Ionen und Elektronen getrennt drei unterschiedliche
Datenprodukte an, die mit den englischen Begriffen Full, Burst und Reduced bezeichnet
werden. Das Datenprodukt Full ist üblicherweise für alle Satelliten und den gesamten Or-
bit verfügbar. Die Rate für alle abgeleiteten Produkte beträgt allerdings nur 1 Punkt pro
128 Spinperioden des Satelliten; dies entspricht einer Periode von etwa 384 Sekunden.
Durch diese lange Zeit zwischen zwei Datenpunkten wird die zu übertragende Daten-
menge so weit reduziert, dass pro Datenpunkt die volle Energie- und Winkelauflösung
zu Verfügung stehen kann: 32 Energien und 88 Raumwinkelsegmente. Das Datenprodukt
Reduced ist ebenfalls im Allgemeinen über die gesamte Orbitperiode vorhanden. Statt
die Energieauflösung und Winkelauflösung voll auszuschöpfen, wird hier die zeitliche
Auflösung in den Vordergrund gestellt. Die Datenabtastperiode dieses Produktes liegt bei
einer Spinperiode des Satelliten (also etwa 3 Sekunden). Die Energieauflösung wird üb-
licherweise auch voll ausgeschöpft (32 Energien). Dafür wird die Winkelauflösung voll-
ständig aufgegeben, alle Raumwinkelsegmente werden zu einem einzigen vereinigt. In
dieser Arbeit wird nur auf dieses Datenprodukt zurückgegriffen, da eine hohe Datenver-
fügbarkeit und hohe zeitliche Auflösung hierbei wichtig sind, und raumwinkelaufgelöste
Verteilungsfunktionen nicht benötigt werden. Im Burst-Datenprodukt sind die Daten am
Boden in voller Energie-, Zeit- und Winkelauflösung vorhanden. Entsprechend sind nur
kurze Abschnitte von maximal einer Stunde (akkumuliert) pro Orbit übertragbar.

2.1.3 Andere Instrumente
Komplementär zum ESA-Instrument gibt es an Bord ein Solid State Telescope (SST). Das
SST-Instrument ist für die Detektion und Zählung hochenergetischer Elektronen und Io-
nen zuständig. Der Messbereich des Instruments umfasst 25 keV bis 6 MeV für Protonen
und 25−900 keV für Elektronen. Das SST-Instrument besteht aus 4 getrennten Einheiten,
die jeweils mit gemeinsamen Detektoren für Elektronen und Ionen ausgestattet sind. Auf
einer Seite der Detektoreinheit ist die Eintrittsöffnung durch eine Aluminium/Polyamid-
Folie abgedeckt, die Protonen mit Energien unter 350 keV am Eintritt in die Detektorkam-
mer hindert. Diese Seite wird deshalb Elektronenseite genannt, da Elektronen, die durch
sie in das Instrument gelangen, auch bis zu den Detektoren vordringen. Auf der andere
Seite (Ionenseite) ist ein Permanentmagnet so angebracht, dass Elektronen mit Energien
unter 350 keV abgelenkt werden und ebenfalls den Detektor nicht erreichen können. In
der Detektorkammer sind drei Halbleiterdetektoren schichtweise angebracht. Mit dieser
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Anordnung können einfallende Ionen und Elektronen unterschieden und verschiedenen
Energiebereichen zugeordnet werden. Damit in strahlungsintensiven Regionen der Ma-
gnetosphäre (wie den Strahlungsgürteln) die Degradation der Detektoren nicht zu schnell
voranschreitet, verfügen alle Eintrittsöffnungen noch über eine Iris (Attenuator), die den
Einfall von Partikeln durch Querschnittsverminderung der Eintrittsöffnung verringert und
bei Bedarf geschlossen werden kann.

Von den beschriebenen Detektoreinheiten sind vier auf jedem Satelliten installiert.
Je zwei davon sind parallel angeordnet, so dass auf jeder Seite eine Eintrittsöffnung für
Elektronen bzw. Ionen vorhanden ist. Die Inklination dieser Öffnungen liegt bei 52◦ bzw.
−25◦ aus der Spinebene des Satelliten. Die Winkelauflösung in der Spinebene (Azimuth)
folgt aus der Unterteilung in 32 Sektoren zu 11.25◦. Die Detektoreinheiten selbst haben
allerdings einen größeren Öffnungswinkel: In der Elevation beträgt dieser Winkel 30◦, im
Azimuth 20◦ (jeweils FWHM1).

So wie das SST-Instrument komplementär zum ESA-Instrument ist, so verhält sich
das Search-Coil-Magnetometer (SCM) zum Fluxgate-Magnetometer. Das Search-Coil-
Magnetometer (Roux et al. 2008) dient der Messung hochfrequenter Fluktuationen der
magnetischen Induktion im Frequenzbereich zwischen 0.1 Hz und 4 kHz. Herzstück des
SCM-Instrumentes ist eine Einheit bestehend aus drei Spulen (in drei orthogonale Raum-
richtungen), die um je einen Kernstab hoher magnetischer Permeabilität gewickelt sind.
Die gesamte Einheit ist am Ende eines ein Meter langen Auslegers montiert. Fluktuatio-
nen im Magnetfeld induzieren Wechselspannungen in den Spulen; diese Spannungsvaria-
tionen werden abgegriffen und (im Prinzip) vom Instrument als Messwerte ausgegeben.

Das Electric-Field-Instrument (EFI) dient wie das SCM der Charakterisierung höher-
frequenter Wellen. Das EFI-Instrument (Bonnell et al. 2008) misst die drei Komponenten
des elektrischen Feldes in der Plasmaumgebung um die Satelliten. Mit dem Instrument
kann das statische Feld beobachtet und Variationen bis zu einer Frequenz von 4 kHz auf-
gelöst werden. Sichtbarste Komponenten dieses Instrumentes sind die sechs Ausleger, die
von den flachen Seiten der quaderförmigen THEMIS-Satelliten senkrecht abstehen. In der
Spinebene stehen vier 25 Meter lange Kabel-Ausleger mit abschließender Schwungmasse
(engl.: wire booms) vom Satelliten ab. In Spinachsenrichtung wurden während der Coast
Phase zwei axiale Antennen ausgefahren (Länge 3.5 Meter vom Satellitenmittelpunkt).
Sensoren sind an den Enden der Antennen und Kabel-Ausleger angebracht.

Prinzipiell ist das EFI-Instrument ein Spannungsmessgerät, dass die Spannung von
gegenüberliegenden Sensoren misst (z. B. Pedersen et al. 1998). Um den Einfluss des
Satelliten auf diese Spannungsmessungen so gering wie möglich zu halten, ist eine weite
Entfernung der Sensoren von ebendiesem nötig; dies wird durch die langen Ausleger
erreicht. Für die Spannung gilt dann: Ua −Ub = −E · (ra − rb), wobei mit r die Positionen
zweier gegenüberliegender Sensoren bezeichnet werden; Ua − Ub ist die Messgröße, die,
wie man leicht sieht, proportional zur Komponente des elektrischen Feldes ist, die in die
Richtung der Differenz der Positionsvektoren der Sensoren zeigt.

1full width at half maximum
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2.2 Bodenstationen: THEMIS und CARISMA
Zur NASA Mission THEMIS gehören auch eine Reihe von Bodenstationen (Mende et al.
2008, Harris et al. 2008), die im Wesentlichen über den nordamerikanischen Kontinent
verteilt sind. Die flächendeckende Positionierung in Nordamerika ist nicht zufällig ge-
wählt, sondern mit den Umlaufbahnen der Satelliten abgestimmt.

In der ursprünglichen Konfiguration, die im Laufe der Mission durch einige Statio-
nen erweitert wurde, bestand das THEMIS Ground Based Observatory (GBO) Netzwerk
aus 20 primären Stationen, die jeweils mit einem Fluxgate-Magnetometer und einem
All-Sky-Imager (ASI, einer Kamera mit Fischaugenoptik) ausgestattet sind. Die mei-
sten dieser Stationen sind in Kanada angesiedelt; alle Stationen diesen Typs befinden
sich in der Polarlicht-Zone, in der während eines Teilsturms Polarlichtaktivität beobach-
tet wird. Dazu kommen noch weitere 13 Stationen des Education and Public Outreach
(EPO) Programms der THEMIS Mission. Diese zusätzlichen Bodenstationen befinden
sich ausnahmslos in der Nähe von Schulen; sie sind nur mit Fluxgate-Magnetometern
ausgestattet. Eine komplette Liste aller ursprünglichen Bodenstationen (GBO und EPO)
ist in Mende et al. (2008) veröffentlicht.

Die Fluxgate-Magnetometer in den GBO-Stationen (Russell et al. 2008) messen na-
türlich im Wesentlichen das Erdmagnetfeld, dass am Boden in hohen geomagnetischen
Breiten Werte von über 40000 nT erreicht. Entsprechend muss der Messbereich ausge-
legt sein; dieser umfasst ±72000 nT bei einer Auflösung von 0.01 nT. Das Rauschniveau
ist von der Größenordnung 100 pT, so dass dieser Wert der limitierende Faktor für die
Auflösung darstellt. Die zeitliche Auflösung beträgt 2 Hz.

Die All-Sky-Imager (ASI) decken durch die Fischaugenoptik einen Bereich des Him-
mels ab, der durch einen Zenitwinkel von 85◦ und einen Azimuthwinkel von 360◦ gegeben
ist. Die Imager sind im Spektralbereich zwischen 400 und 700 nm sensitiv (sichtbares
Licht). Bilder des Nachthimmels werden mit einer Periode von 3 Sekunden aufgenom-
men.

Dem CARISMA-Netzwerk (Canadian Array for Realtime Investigations of Magnetic
Acitivity) gehören auf dem nordamerikanischen Kontinent weitere Bodenstationen an, die
mit Magnetometern ausgestattet sind. Dieses Netzwerk ist aus dem CANOPUS-Netzwerk
(bis 2005) hervorgegangen (siehe Rostoker et al. 1995) und gewährleistet mit 28 Statio-
nen in Kanada und dem Norden der Vereinigten Staaten eine ähnlich gute Abdeckung
wie das THEMIS GBO und EPO-Netzwerk. Bei Beginn der THEMIS Mission wurden
bestehende CARISMA-Stationen umgerüstet und neue Stationen angelegt. Eine Liste ist
in Mann et al. (2008) veröffentlicht. Die Messwertaufnahme der Vektoren der magne-
tischen Induktion geschieht an allen Standorten mit einer Rate von 8 Vektoren pro Se-
kunde. Dieser Datenstrom wird zeitlich gemittelt, so dass das Standard-Datenformat mit
einer Abtastfrequenz von 1 Hz entsteht. Interessanterweise gibt es einen gewissen Über-
lapp zwischen den THEMIS GBO und CARISMA Netzwerken. Fünf Stationen aus dem
CARISMA-Netzwerk sind auch in das GBO-Netzwerk eingebunden, das sind die Statio-
nen: Fort Simpson (FSIM), Fort Smith (FSMI), Rankin Inlet (RANK), Gillam (GILL)
und Pinawa (PINA). Ähnlich wie bei den GBO-Magnetometern erstreckt sich bei den
CARISMA-Geräten der Messbereich über ±70000 nT; die Auflösung beträgt 25 pT. Die
Daten der CARISMA-Stationen, auch derjenigen, die gleichzeitig THEMIS-GBO Statio-
nen sind, werden über das Canadian Space Science Data Portal (CSSDP, www.cssdp.ca)
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zur Verfügung gestellt.

2.3 Sonnenwind-Messdaten des OMNI-Datensatzes
Der OMNI-Datensatz ist eine Zusammenstellung von Feld- und Partikeldaten, die von
verschiedenen Satelliten im ungestörten Sonnenwind (vor der Bugstoßwelle) aufgenom-
men wurden. Dieser Datensatz wurde an der Space Physics Data Facility (SPDF) des God-
dard Space Flight Centers (GSFC) der NASA erstellt; er wird weiterhin aktualisiert und
gewartet. Der prominenteste Teildatensatz ist der sogenannte OMNI 2 Datensatz (King
und Papitashvili 2005), der stündliche Mittelwerte des erdnahen, ungestörten Magnet-
feldes im Sonnenwind beinhaltet und über 40 Jahre in die Vergangenheit reicht. Besser
geeignet für die Ziele dieser Arbeit aufgrund der höheren zeitlichen Auflösung ist jedoch
ein anderer Teildatensatz, der sogenannte OMNI HRO (high resolution) Datensatz.

Der OMNI HRO Datensatz ist eine Zusammenstellung von ACE (ab 1998), Wind
(ab 1995), IMP 8 (1973-2000) und Geotail (1995-2006) Magnetfeld und Partikeldaten.
Desweiteren gehören Daten geomagnetischer Indizes zum Datensatz. Die zeitliche Auf-
lösung beträgt 1 Minute. Aus den Daten der genannten vier Satelliten wurde ein gemein-
samer Datensatz erstellt, der die Sonnenwindbedingungen am subsolaren Punkt der Bug-
stoßwelle der Erdmagnetosphäre repräsentiert. Eine kurze Beschreibung des Aufbaus des
Datensatzes soll hier erfolgen, eine komplette Beschreibung kann unter omniweb.gsfc.
nasa.gov/html/HROdocum.html abgerufen werden.

Die Satelliten stehen z. T. so weit vor der Erdmagnetosphäre im Sonnenwind, dass
es eine Stunde dauern kann, bis der Sonnenwind die Entfernung dazwischen zurückge-
legt hat. Deshalb ist es sinnvoll, die Sonnenwinddaten zeitlich zu verschieben, so dass
sie die Bedingungen kurz vor der Magnetosphäre (am subsolaren Punkt der Bugstoßwel-
le: rbs) repräsentieren. Sei P(t, rs) die Messgröße eines Satelliten, wobei mit t die Zeit
und mit rs die Position des Satelliten bezeichnet werden. Es wird angenommen, dass die
Sonnenwind-Parameter auf ebenen Flächen gleich sind. Eine Krümmung dieser Flächen
(Phasenfronten) wird genauso ignoriert wie eine mögliche Bewegung derselben im mit-
bewegten Koordinatensystem des Sonnenwindes. Für ∆t, der Zeitdifferenz zwischen einer
Beobachtung bei rs und rbs, ergibt sich mit der Sonnenwindgeschwindigkeit vsw und dem
Flächennormalenvektor n:

∆t =
n · (rbs − rs)

n · vsw

(2.1)

Die Position rbs wird dabei aus dem Modell von Farris und Russell (1994) berechnet,
wobei die dafür nötige Magnetopausen-Distanz zur Erde mithilfe des Magnetopausen-
modells von Shue et al. (1997) ermittelt wird; ein Aberrationswinkel aufgrund der Erdbe-
wegung um die Sonne wird bei der Positionsbestimmung berücksichtigt. Aus Gleichung
(2.1) ist ersichtlich, dass zur zeitlichen Verschiebung die Normalenrichtung der Phasen-
fläche n benötigt wird. Zur Ermittlung können zwei grundsätzlich verschiedene Methoden
angewandt werden:

Zum einen wird eine modifizierte Minimum-Varianz-Analyse (MVA, siehe auch näch-
stes Kapitel 3) angewandt unter der Nebenbedingung, dass die mittlere Magnetfeldrich-
tung

〈
B
〉

über eine Magnetfeldvariation hinweg senkrecht zur Normalenrichtung der Pha-
senfläche liegen sollte. Diese Methode, die z. B. von Haaland et al. (2004) als MVABC
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(C: constrained) oder MVAB-0 bezeichnet wird, wurde das erste Mal von Sonnerup und
Cahill (1968) angewandt und in Sonnerup und Scheible (1998) diskutiert. Bei der MVA
werden Eigenvektoren und Eigenwerte einer Kovarianzmatrix bestimmt, deren Einträge
sich aus den Werten der Magnetfeldvektoren eines bestimmten Zeitintervalls ergeben.
Der kleinste Eigenwert gehört dabei zum Eigenvektor, der in die Richtung der geringsten
Varianz zeigt. Unter der Annahme, dass es sich bei Sonnenwindvariationen um Diskon-
tinuitäten handelt, über die sich aufgrund der Divergenzfreiheit des Magnetfeldes dessen
Komponente in Normalenrichtung nicht ändert, stimmt diese Richtung der geringsten Va-
rianz mit der Normalenrichtung der Diskontinuität und damit mit der gesuchten Norma-
lenrichtung der Phasenfläche (n) überein. Die hierbei angewendete modifizierte Methode
MVAB-0 geht zusätzlich von der Annahme aus, dass die mittlere Magnetfeldrichtung

〈
B
〉

senkrecht zu dieser Normalenrichtung steht. Dies wird in die Methode implementiert, in-
dem nicht die Eigenvektoren und Eigenwerte zur Kovarianzmatrix M berechnet werden,
sondern zu einer Matrix P · M · P, wobei Pi j = δi j −

〈
B
〉

i

〈
B
〉

j. Es hat sich als vorteilhaft
erwiesen 77 Magnetfeldvektoren im zeitlichen Abstand von 15 Sekunden in die MVA
einfließen zu lassen, wobei der Quotient des kleinsten und mittleren Eigenwertes größer
als 5.2 sein sollte und der eingeschlossene Winkel zwischen der Flächennormalenrichtung
und der Sonnenwindbewegungsrichtung 73◦ nicht überschreiten sollte.

Die zweite Methode basiert auf der Annahme, dass es sich bei der Phasenfläche um
die Fläche einer Tangentialdiskontinuität handelt. In diesem Fall kann der Normalenvek-
tor durch das Kreuzprodukt aus den Magnetfeldvektoren vor und hinter der Diskontinuität
berechnet werden (CP-Methode). Für die Berechnung dieser mittleren Magnetfeldvekto-
ren wird über je 17 Einzelvektoren (15 Sekunden Abstand) gemittelt. Um die Qualität
der Annahme zu überprüfen, wird gefordert, dass das mittlere Feld in Normalenrichtung
0.035 nT nicht überschreitet und dass der Winkel zwischen n und vsw nicht größer als 73◦

ist.
Zur Bestimmung der Normalenvektoren n um den OMNI HRO-Datensatz zu generie-

ren, wurde eine Kombination aus den Methoden CP und MVAB-0 verwendet. Auf einen
gegebenen Punkt in der Zeit wird zunächst die CP-Methode angewandt. Ergibt dies kein
befriedigendes Ergebnis, so wird die MVAB-0 Methode verwendet. Scheitert dieser Ver-
such ebenfalls, so wird der Normalenvektor für den gegebenen Punkt aus den berechne-
ten Vektoren benachbarter Punkte durch Interpolation errechnet. Mithilfe der berechneten
Vektoren n und der gemessenen Vektoren der Sonnenwindgeschwindigkeit vsw werden die
zeitlichen Verschiebungen ∆t für jeden Magnetfeldvektor und alle anderen Messgrößen
berechnet. Die Datenpunkte aller gemessenen Zeitreihen werden dann in Ein-Minuten-
Abschnitte gemäß ihrer neuen Zeiten eingeordnet; der mittlere Wert jedes Abschnitts
wird dann im OMNI-Datensatz gespeichert; er ist repräsentativ für den Sonnenwind an
der subsolaren Bugstoßwelle. Die genaue Prozedur zur Ermittlung der Mittelwerte kann
unter omniweb.gsfc.nasa.gov/html/HROdocum.html eingesehen werden.

Die Mittelung erfolgt nur über Daten von einem Satelliten. Oft sind jedoch Daten
von mehreren Satelliten für dasselbe Intervall (verschobene Zeiten) verfügbar. Es werden
keine Daten vermischt; stattdessen wird die Zeit in 3-Stunden-Segmente unterteilt und
für jedes Segment eine Quelle ausgesucht. Es gibt drei Kriterien für diese Selektion: (a)
den Impakt-Parameter I (in RE) zwischen dem Satelliten (Quelle) und der Erde (Ziel) be-
züglich der Sonnenwindfließrichtung, (b) der Anteil der Datenabdeckung des 3-Stunden-
Intervalls D (zwischen 0 und 1), (c) die Kontinuität bezüglich der im vorhergehenden
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2 Datengrundlage

Intervall benutzten Quelle, um ständige Satellitenwechsel bei uneindeutiger Aussage der
Kriterien (a) und (b) zu vermeiden. Es wird nun die Kostenfunktion F ausgewertet, um zu
entscheiden, ob Daten derselben Quelle (F > 0 für Quelle A) oder einer anderen Quelle
(F < 0 für Quelle B) benutzt werden:

F =
IB − IA

60 RE
+

DA − DB

DA + DB
+ 0.125 (2.2)

Ist F > 0 so werden weiter Daten des Satelliten A benutzt, ansonsten erfolgt ein Wechsel
auf Satellit B als Quelle.
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Nach den einleitenden Kapiteln, in denen ein kurzer Überblick über die Struktur und
Lage sowie physikalische Prozesse auf der Magnetopause (MP) gegeben und die Da-
tengrundlage für diese Arbeit vorgestellt wurden, soll nun die eigentliche Untersuchung
der Magnetopausen-Bewegung (MP-Bewegung) vorgestellt werden. Die Ausführungen
in diesem Kapitel orientieren sich an der Arbeit von Plaschke et al. (2009a).

Die Magnetopause (MP) ist, wie bereits geschildert, die Grenzfläche zwischen zwei
Halbräumen unterschiedlicher, magnetisierter Plasmen. Da diese Grenzfläche sich nur in
der Änderung der Plasma- und Feldparameter äußert, ist eine Untersuchung ihrer Be-
wegung schwierig: Eine Fernerkundung der zeitabhängigen Position ist praktisch nicht
möglich und nur in-situ Messungen können bei der Bestimmung der Lage und Bewe-
gung helfen. Mit einem einzelnen Satelliten kann dabei primär nur festgestellt werden, zu
welchen Zeitpunkten die Satellitenposition Teil der Grenzschichtebene ist. In den Zwi-
schenzeiten zwischen den MP-Durchflügen bzw. Beobachtungen sind Position und Lage
unbekannt.

Zur Bestimmung der momentanen Bewegung der MP mit einem Satelliten muss die
Geschwindigkeit in der Normalenrichtung der Grenzfläche ermittelt werden. Die Bestim-
mung der Normalenrichtung selbst ist mithilfe der Minimum-Varianz-Analyse (MVA)
möglich. Diese Methode wurde von Sonnerup und Cahill (1967) eingeführt und seitdem
in zahlreichen weiteren Arbeiten eingesetzt. Die Methode basiert nur auf der Tatsache,
dass sich über eine infinitesimal dünne Grenzschicht zwischen zwei Plasmaregimes die
Normalkomponente des Magnetfeldes aufgrund der Divergenzfreiheit desselben nicht än-
dern sollte. Bei einem Durchflug durch die Grenzfläche werden N Magnetfeldvektoren Bi
zu beiden Seiten sowie in der Grenzschicht selbst gemessen. Wenn der Normaleneinheits-
vektor mit n bezeichnet wird, so sollte das Skalarprodukt Bi · n für alle i ∈ {1, . . . ,N} der
Annahme zufolge konstant bleiben. Die MVA ergibt für den Normaleneinheitsvektor n
denjenigen Vektor, für den die mittlere quadratische Abweichung des obigen Produktes
Bi · n vom Skalarprodukt

〈
B
〉
· n des mittleren Magnetfeldes mit n minimal wird. Das

mittlere Magnetfeld ergibt sich dabei aus:

〈
B
〉

=
1
N

N∑
i=1

Bi (3.1)
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Minimiert wird also:

σ2 =
1
N

N∑
i=1

(
Bi · n −

〈
B
〉
· n

)2
(3.2)

nach der Lagrangeschen Multiplikatorenmethode unter der Nebenbedingung |n| = 1. Ein-
setzen der Definition (3.1) in Gleichung (3.2) und Ausmultiplizieren ergibt:

σ2 =
1
N

N∑
i=1

(Bi · n)2 − 2(Bi · n)
1
N

N∑
j=1

(B j · n) + (
〈
B
〉
· n)2

 (3.3)

=
1
N

N∑
i=1

(
(Bi · n)2 − 2(Bi · n)(

〈
B
〉
· n) + (

〈
B
〉
· n)2

)
(3.4)

Unter Berücksichtigung, dass (Bi · n)2 auch als nT · Bi · B
T
i · n geschrieben werden kann,

ergibt sich:

σ2 = nT ·
1
N

N∑
i=1

(
(Bi · B

T
i ) − 2(Bi ·

〈
B
〉
) + (

〈
B
〉
·
〈
B
〉T)

)
· n

= nT · M · n (3.5)

wobei mit M die Kovarianzmatrix aus den vektoriellen Magnetfeldmessungen bezeichnet
wird. Wie man leicht sieht, führt die Minimierung von σ2 gemäß Gleichung (3.5) auf
eine Eigenwertgleichung für die Kovarianzmatrix M. Wird für n der Eigenvektor zum
kleinsten Eigenwert von M gewählt, so ist σ2 unter der Bedingung |n| = 1 minimal. Wird
die Matrix M aus Messdaten eines MP-Durchfluges erstellt, so folgt, dass der Eigenvektor
zum kleinsten Eigenwert in Normalenrichtung zur Grenzschicht zeigt.

Die MVA angewendet auf die Daten der magnetischen Induktion wird oft auch mit
MVAB abgekürzt. Eine alternative Methode zur Bestimmung der Grenzschicht-Normalen
und -Geschwindigkeit stellt die Maximum-Varianz-Analyse angewendet auf Messungen
den elektrischen Feldes (MVAE) dar (Paschmann et al. 1986, Sonnerup et al. 1987). Aus
dem Faradayschen Gesetz ergibt sich, dass beim Übergang über die Grenzfläche die Tan-
gentialkomponente des elektrischen Feldes E im mitbewegten System der Grenzschicht
konstant bleiben muss. Die Messdaten des Satelliten (Index: sc) müssen erst in dieses
System transformiert werden:

E = Esc + vn n × Bsc (3.6)

Hierbei ist vn die Geschwindigkeit der Grenzschicht in Normalenrichtung. Wäre diese
Größe bekannt, so ergäbe sich die Normalenrichtung als Eigenvektor zum maximalen
Eigenwert der entsprechenden Kovarianzmatrix.

Man sieht, dass man für die Berechnung des transformierten elektrischen Feldes so-
wohl die a priori unbekannte Normalenrichtung sowie die MP-Geschwindigkeit benötigt.
Folglich kann man die MVAB und die MVAE zusammen verwenden, um Normale und
MP-Geschwindigkeit zu ermitteln. Dafür wird n mithilfe der MVAB bestimmt. Anschlie-
ßend wird die MVAE iterativ durchgeführt: Es wird dabei die noch unbekannte Geschwin-
digkeit vn solange verändert, bis die Abweichung der Normalenvektoren aus MVAB und
MVAE minimal ist (siehe z. B. Sonnerup und Scheible 1998).
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Eine Methode, mit der man simultan die Normalenrichtung und die Geschwindig-
keit bestimmen kann, ist die Minimum-Faraday-Residuums-Methode (MFR) (Terasawa
1996). Ausgangspunkt ist das Faradaysche Gesetz:

∂B
∂t

= −∇ × E (3.7)

Wenn sich die Grenzschicht und das umgebende Plasma auf beiden Seiten über den Sa-
telliten mit der Geschwindigkeit vn entlang der Grenzschichtnormalen bewegt, so sind die
gemessenen Felder bei homogenen Bedingungen auf beiden Seiten nur von ξ = r · n− vnt
abhängig (Khrabrov und Sonnerup 1998a). Wird dies berücksichtigt, so lassen sich die
Ableitungen umschreiben:

vn
dB
dξ

= n ×
dE
dξ

(3.8)

Nach Integration über ξ folgt also:

vnB = n × E + C (3.9)

Hierbei ist C eine Integrationskonstante. Mithilfe einer Anzahl gemessener Vektoren der
magnetischen und elektrischen Felder müssen nun die Integrationskonstante C als auch
die gesuchten Größen vn und n berechnet werden. Dies kann durch Minimierung des
Faraday-Residuums (RF) geschehen, durch das die Methode ihren Namen erhält:

RF =

N∑
i=1

(
vnBi − n × Ei −C

)2
(3.10)

Die MVAB und MVAE, sowie die MFR Methode stellen klassische, oft angewandte
Methoden dar, mit denen räumlich auf die Satellitenposition und zeitlich auf den Durch-
flug durch die MP lokalisiert die Oberflächenbewegung festgestellt werden kann. Alle
diese Methoden sind stark von der Güte der Messungen des magnetischen respektive elek-
trischen Feldes abhängig; die Bestimmung der Grenzflächengeschwindigkeit erfolgt nur
indirekt, da diese aus den Variationen der Messgrößen über die Diskontinuität hinweg ex-
trahiert wird. Die Ungenauigkeit in der Geschwindigkeitsbestimmung schlägt sich auch
auf die Bestimmung der Dicke der einzelnen Schichten der Magnetopause nieder, da die-
se sich aus dem Produkt der Geschwindigkeit und der Zeit ergibt, die sich der Satellit in
der entsprechenden Schicht aufhält.

Ein erster großer Schritt zur Verbesserung dieser Situation gelang, als mit den bei-
den ISEE Satelliten (1 und 2) ein Satellitenpaar zur Untersuchung der MP-Bewegung
zur Verfügung stand (Russell und Elphic 1978). Stehen zwei Satelliten in gewisser Di-
stanz zueinander entlang der Normalen der MP in der Region ihrer Bewegung (∆r · n), so
kann aus der zeitlichen Differenz ∆t der Durchflüge durch die MP und unter Kenntnis der
Magnetopausen-Normalen n die Geschwindigkeit vn entlang dieser Normalen berechnet
werden:

vn =
∆r · n

∆t
(3.11)
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Hieraus ist sofort ersichtlich, dass es von Vorteil ist, wenn die Verbindungsachse zwi-
schen den Satelliten in etwa parallel zur Magnetopausennormalen liegt, da ansonsten die
Zeitdifferenz ∆t bei gegebener Geschwindigkeit vn sehr kurz werden kann.

Auch bei dieser Methode der Bestimmung der lokalen Magnetopausenbewegung sind
einige Annahmen nötig: So muss zur Bestimmung der Normalenrichtung immernoch die
MVAB angewendet werden. Ausserdem muss davon ausgegangen werden, dass sich über
den Bereich der Satellitenpositionen die Normale nicht wesentlich ändert; es wird al-
so von einer lokal ebenen MP ausgegangen. Desweiteren wird bei der Bestimmung der
Geschwindigkeit vn angenommen, dass die Bewegung der Magnetopause in der Zeit zwi-
schen den Beobachtungen durch beide Satelliten konstant bleibt. Neben der Positionie-
rung der Satelliten entlang der Normalenrichtung ist also auch eine nicht allzu große
räumliche Entfernung derselben günstig, da somit die Zeitdifferenz ∆t begrenzt wird, und
die Annahme einer gleichbleibenden Geschwindigkeit eher gerechtfertigt ist.

Eine geeignete Satellitenkonfiguration war erstmals durch die Satelliten ISEE 1 und
2 gegeben, so dass die beschriebene Methode zur Bestimmung von vn eingesetzt werden
konnte (siehe z. B. Russell und Elphic 1978, Berchem und Russell 1982). Die Satelliten
wurden im Oktober 1977 gestartet und flogen hintereinander auf hochelliptischen Orbits
um die Erde. Da ihr Apogäum weit außerhalb der inneren Magnetosphäre lag (23 RE),
durchquerten sie die tagseitige MP-Region praktisch in Normalenrichtung zur Grenzflä-
che. Ihr Abstand konnte variiert werden; er betrug zeitweilig wenige hundert Kilometer.
Bedenkt man, dass die Geschwindigkeit der MP im Mittel einige zehn Kilometer pro
Sekunde beträgt, so ergibt sich ein ∆t von der Größenordnung 10 Sekunden; diese zeitli-
che Differenz zweier sukzessiver MP-Durchflüge konnte in den Messdaten der Satelliten
ISEE 1 und 2 aufgelöst werden.

Eine weitere Verbesserung der Geschwindigkeitsbestimmung ergibt sich, wenn Mess-
daten weiterer Satelliten (in relativer Nähe zueinander) zur Verfügung stehen. Mit der
ESA-Mission CLUSTER, die aus vier Satelliten besteht, die idealerweise in einer te-
traedralen Konfiguration angeordnet sind, sind noch weitere Analysemethoden möglich.
Fliegen beispielsweise alle vier Satelliten in dieser dreidimensionalen tetraedralen Konfi-
guration durch die MP, so kann aus den zeitlichen Differenzen zwischen den Durchflügen
auf die lokale Normalenrichtung und Geschwindigkeit geschlossen werden, ohne dass
weitere Beobachtungen (Magnetfeld, elektrisches Feld, Partikeldaten) nötig sind. Dabei
wird aus zwei Verhältnissen dreier Laufzeitinformationen zueinander auf die Komponen-
ten des Vektors n geschlossen; die dritte Komponente ergibt sich durch die Forderung:
|n| = 1. Eine letzte Information (absolute Laufzeit der Magnetopause zwischen zwei Sa-
telliten) genügt zur Ermittlung der Geschwindigkeit vn. Auch hierbei kommt man nicht
ganz ohne Annahmen aus: Wie im Fall zweier zur Verfügung stehender Satelliten muss
eine lokal ebene Grenzschicht, die sich mit gleichbleibender Geschwindigkeit bewegt,
vorausgesetzt werden.

Mehrere Arbeiten haben sich in den letzten Jahren mit der Untersuchung der Bewe-
gung und der Deformation der MP basierend auf Daten der CLUSTER Mission beschäf-
tigt. Panov et al. (2008) haben eine statistische Analyse der Charakteristika der MP in
hohen (geomagnetischen) Breiten außerhalb der Cusp-Region durchgeführt. Paschmann
et al. (2005) haben 96 Durchflüge der CLUSTER Konfiguration durch die Flanken der
MP betrachtet. Da sie eine Serie von MP-Durchflügen untersuchten, konnten sie aus den
beobachteten Änderungen der MP-Normalenrichtung zwischen nachfolgenden Durchflü-
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gen auf eine wellenartige Bewegung der MP schließen. In beiden Arbeiten lag die Distanz
zwischen den Satelliten bei einigen hundert Kilometern: Diese ist ausreichend gering, um
die oben beschriebenen Annahmen zu rechtfertigen; andererseits ist dieser Abstand nicht
ausreichend, um die Region der MP-Bewegung hinreichend abzudecken, so dass die MP
auch über einen längeren Zeitraum verfolgt werden kann. Alle vorgestellten Untersu-
chungsmethoden, die in Haaland et al. (2004) in einer Übersicht zusammengefasst sind,
dienen der Ermittlung der lokalen Eigenschaften der MP im Moment und am Ort der Be-
obachtung. Um die Magnetopause und ihre radiale Bewegung auch über längere Zeiten
verfolgen zu können, bieten sich bisher nur zwei Methoden an: die Methode der em-
pirischen Rekonstruktion (engl.: empirical reconstruction method) und die im Anschluss
besprochene Methode, die sich maßgeblich auf Daten der THEMIS Satelliten in der Coast
Phase Konstellation stützt.

Bei der Methode der empirischen Rekonstruktion bilden in-situ Messungen der Plas-
mageschwindigkeit in der Nähe der MP die Grundlage; die Methode wurde von De Keyser
et al. (2005) entwickelt. Es wird von folgenden Annahmen ausgegangen: Die Struktur der
MP ändert sich nicht über die Zeit, sie wird nur als Ganzes radial bewegt. Es gib eine kon-
stante MP-Normalenrichtung, entlang derjenigen sich die MP bewegt. Desweiteren wird
angenommen, dass es sich bei der Grenzschicht um eine ebene Tangentialdiskontinuität
handelt: Plasma aus der Magnetosheath und der Magnetosphäre kann diese Diskontinuität
nicht durchdringen. Daraus folgt, dass die Plasmageschwindigkeit in Normalenrichtung in
unmittelbarer Nähe zur Diskontinuität die Bewegung derselben widerspiegelt. Idealerwei-
se ließe sich also bereits aus der Information der Plasmageschwindigkeit in n-Richtung
(vn,p) die Bewegung der MP rekonstruieren; dieser Ansatz wurde zuvor bereits von Pasch-
mann et al. (1990) und Phan und Paschmann (1996) verfolgt:

rn,mp(t) =

∫ t

t0
vn,p(τ) dτ + rn,mp(t0) (3.12)

Hierbei bezeichnet rn,mp(t0) die bekannte Position der MP zu einem bestimmten Zeitpunkt
t0. Die Bestimmung der MP-Position durch simple Aufintegration der Plasmageschwin-
digkeit ist allerdings schwierig, da schon kleine Fehler in der Geschwindigkeit durch die
Integration schnell anwachsen, so dass wahre und errechnete MP-Positionen bereits kurz
nach der letzten sicheren Bestimmung durch einen MP-Durchflug auseinandergehen.

Die Methode der empirischen Rekonstruktion nutzt deshalb auch alle anderen verfüg-
baren Messdaten, um die Position der MP genauer bestimmen zu können. Diese weiteren
Messdaten werden (in diesem Zusammenhang) im Englischen auch als Guiding Varia-
bles bezeichnet: Am besten eignen sich dafür physikalische Größen, die sich über die
Grenzfläche hinweg ändern: Es werden zeitliche Profile für die Geschwindigkeit vn,mp(t)
in n-Richtung und, wichtiger, räumliche Profile f (rn) für die Guiding Variables erstellt.
In einem iterativen Optimierungsprozess werden diese Profile verändert und angepasst,
so dass die beste Lösung nach folgenden Kriterien gefunden wird: Die Geschwindigkeit
des Plasmas vn,p sollte annähernd mit der MP-Geschwindigkeit vn,mp übereinstimmen;
aus der sich ergebenden Abstandsfunktion der MP vom Satelliten lassen sich die übri-
gen Messgrößen mit den jeweiligen Profilwerten vergleichen, beide sollte weitgehend
übereinstimmen. Außerdem wird in diesem Optimierungsprozess auch die Glattheit der
Profile positiv berücksichtigt. Über Gewichte der benutzten Kostenfunktion, die zu mini-
mieren ist, können einzelne Kriterien hervorgehoben oder abgeschwächt werden. Damit
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erhält man eine MP-Geschwindigkeit, die sich zwar an vn,p orientiert, aber trotzdem im
Detail davon abweichen kann; die übrigen Messgrößen (Guiding Variables) steuern zu-
sätzliche Informationen bei, die zur Positionsbestimmung der MP verwendet werden und
die Genauigkeit der Schätzung erhöhen.

Die genaue Beschreibung der Methode inklusive Diskussion zur algorithmischen Lö-
sung des Optimierungsproblems findet sich in De Keyser et al. (2005). Die Komplexität
des Verfahrens ist maßgeblich dafür verantwortlich, dass es bisher nur in Einzelfällen ein-
gesetzt worden ist. Besonders herausfordernd ist dabei die Bestimmung geeigneter Start-
werte für den Optimierungsprozess. Dieser findet im hochdimensionalen Parameterraum
statt, da ein hohe Anzahl an Punkten der räumlichen und zeitlichen Profile angepasst wer-
den müssen. Der Erfolg ist somit nicht garantiert und die Mehrdeutigkeit der Lösungen
zwingend gegeben.

Es muss also festgestellt werden, dass mit den klassischen Analysemethoden nur die
Bewegung im Moment eines MP-Durchfluges charakterisiert werden kann. Mit der Me-
thode der empirischen Rekonstruktion kann man basierend auf Messungen der Plasma-
geschwindigkeit indirekt die Bewegung über längere Zeiträume (von mehreren Stunden)
ermitteln, solange in-situ Messungen aus der Nähe der MP zur Verfügung stehen. Da
diese Methode aufgrund ihrer Komplexität aber bisher nur auf einige wenige Einzelfäl-
le angewendet werden konnte, eignet sie sich weniger für eine statistische Analyse der
MP-Bewegung, die in dieser Arbeit erfolgen soll. Diese stützt sich auf die Daten der
THEMIS Coast Phase Konfiguration, die sich, wie bereits in Abschnitt 2.1 geschildert,
hervorragend zur Untersuchung der radialen MP-Bewegung durch Auswertung der MP-
Durchflugszeiten und Orte eignet: Die Satelliten befanden sich aufgereiht auf einem ge-
meinsamen äquatorialen und hochelliptischen Orbit, auf dem sie zwei Mal pro Umlauf die
tagseitige MP-Region passierten. Der Satellitenabstand betrug dabei wenige hundert bis
einige tausend Kilometer; diese Abstände liegen in der Größenordnung der Region der ra-
dialen MP-Bewegung. Berücksichtigt man desweiteren die geringe Geschwindigkeit der
Satelliten in dieser Region (von der Größenordnung 1 bis 2 km/s), so ist ersichtlich, dass
diese Region von den Satelliten über längere Zeiträume (von bis zu einigen Stunden)
räumlich mit fünf Messpunkten relativ gut abgedeckt wurde. Aus den Durchflugszeiten
durch die MP und den dazugehörigen Satellitenpositionen lässt sich die ein- und auswärti-
ge Bewegung der MP direkt bestimmen, ohne auf Messungen der Plasmageschwindigkeit
angewiesen zu sein. Dies soll im Folgenden erläutert werden.

3.1 Auswahl der Magnetopausen-Durchflüge
Grundlage der gesamten weiteren Untersuchung bilden die Daten der fünf THEMIS Sa-
telliten, die während der Coast Phase (Februar bis September 2007) aufgenommen wur-
den. Zunächst muss dieser gesamte Datensatz in einzelne Abschnitte unterteilt werden,
in denen dann gesondert nach MP-Durchflügen gesucht wird: Dafür wurden Abbildun-
gen der Tagesdaten der fünf Satelliten angefertigt, in denen die drei Komponenten der
magnetischen Induktion im GSM-KS (aufgenommen mit dem Fluxgate-Magnetometer,
FGM) und die Energieflussdichte der Protonen (gemessen mit dem ESA-Instrument) für
alle Satelliten dargestellt sind. Abbildung 3.1 ist eine solche Tagesabbildung (vom 16. Ju-
ni 2007). Es sei darauf hingewiesen, dass in der Abbildung die Energieflussdichte mit E
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(und nicht mit Eflux) bezeichnet wird. Diese Bezeichnung soll im gesamten Kapitel 3 gül-
tig sein: Da keine Messungen des elektrischen Feldes ausgewertet werden, ist die Gefahr
der Verwechselung nicht gegeben.

In dieser Abbildung gehören je zwei Unterabbildungen von Magnetfelddaten und
Energieflussdichte-Messungen zu einem Satelliten. Von oben nach unten werden Daten
der Satelliten THEMIS A, E, C, D und THEMIS B gezeigt. Dies ist die inverse Reihenfol-
ge der Satelliten auf ihrem gemeinsamen Coast Phase Orbit, der in Abschnitt 2.1 genauer
beschrieben ist. Folglich tritt THB zuerst in die Magnetosphäre ein und auch als erster
Satellit wieder am Nachmittag des 16. Juni 2007 in die Magnetosheath über.

Für die Magnetfeldmessungen wurde das FGS-Datenprodukt gewählt; hierbei liegen
die gemessenen Vektoren in einer Abtastperiode von etwa 3 Sekunden vor (Spin-Periode
des jeweiligen Satelliten). Dieses Datenprodukt bietet den Vorteil, dass es bis auf ganz we-
nige Ausnahmen zeitlich durchgehend verfügbar ist. Wie dem Abschnitt 1.5 entnommen
werden kann, ist ein Durchflug durch die MP durch eine Rotation im Magnetfeld cha-
rakterisiert. Die Energieflussdichte-Messdaten der Ionen wurde dem Reduced-Datensatz
entnommen (siehe auch Abschnitt 2.1.2). In diesem Datensatz ist die Winkelauflösung
reduziert; die Energieauflösung bleibt dagegen erhalten. Die zeitliche Auflösung der an
Bord der Satelliten berechneten Energieflussdichte entspricht der für das ESA-Instrument
maximal möglichen: Die Messdaten liegen wie die FGS-Daten in Spinperioden-Auflö-
sung vor. Die Einheit der Energieflussdichte ist eV/(cm2 sr s eV), es wird also der Ener-
giestrom pro Energiebereich, Fläche und Raumwinkelsegment angegeben, der durch die
Ionen-Bewegung erfolgt. Wie man bereits den Erläuterungen und Abbildungen aus Ab-
schnitt 1.5 entnehmen kann, ist der Übergang in der Teilchenpopulation beim Durchflug
durch die MP-Region deutlich schärfer als im Magnetfeld: In den meisten Fällen nimmt
beim Übergang aus der Teilchenpopulation der Magnetosheath in diejenige der Magneto-
sphäre (innerhalb der LLBL) die Energieflussdichte im Bereich zwischen 102 und 104 eV
während nur einer Spin-Periode um mehrere Größenordnungen ab.

Die Suche nach den MP-Durchflügen beginnt mit der Durchsicht der Tagesabbildun-
gen der Magnetfeld- und Energieflussdichte-Messungen der fünf THEMIS Satelliten. Ab-
bildung 3.1 zeigt eine solche Übersichtsabbildung. Zum Anfang des Tages befinden sich
alle fünf Satelliten außerhalb der Magnetosphäre. In den nachfolgenden Stunden durch-
queren sie zum Teil auch die Bugstoßwelle und treten in das Gebiet des Sonnenwin-
des (SW) ein. Eintritte in die Magnetosphäre erfolgen zwischen 3 und 6 UT. Dies ist
an der Rotation der gemessenen Magnetfeldvektoren zu erkennen: Die z-Komponente
im GSM-KS nimmt beim Übergang in die Magnetosphäre auf Werte um 40 nT zu. Ver-
bunden mit der Rotation im Magnetfeld ist auch das abrupte Ende der Registrierung der
Magnetosheath-Protonenpopulation im Energiebereich zwischen 102 und 104 eV. Nach
einigen weiteren Übergängen aller Satelliten um 5 UT, die in Abbildung 3.1 vor allem
durch abrupte Änderungen in der z-Komponente des Magnetfeldes sichtbar sind, treten
alle Satelliten in die innere Magnetosphäre ein. Es beginnt die Annäherung an die Er-
de (Perigäum) und die damit verbundene Messung steigender magnetischer Induktion.
Das Perigäum wird zwischen 11 und 14 UT von allen Satelliten durchflogen. Danach be-
ginnt der Flug aus der Magnetosphäre heraus in Richtung der tagseitigen MP. Rotationen
im Magnetfeld bzw. Änderungen in dessen Bz Komponente sowie sichtbare Übergän-
ge zwischen den Plasmapopulationen aus Magnetosphäre und Magnetosheath (Energie-
flussdichte-Messungen) zeigen die MP-Übergänge an. Am Ende des Tages befinden sich
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Abbildung 3.1: Messungen der magnetischen Induktion im GSM-Koordinatensystem und
der Ionen-Energieflussdichte durch die fünf THEMIS Satelliten am 16. Juni 2007. Die
Unterabbildungen sind in inverser Reihenfolge zur Position der Satelliten auf ihrem ge-
meinsamen Orbit angeordnet; von oben: THA, THE, THC, THD und THB.
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alle Satelliten wieder in der Magnetosheath.
Basierend auf den Übersichtsabbildungen aller Tage der Coast Phase werden Interval-

le definiert, in denen genauer nach MP-Durchflügen gesucht wird. Bei der Auswahl der In-
tervalle ist zu berücksichtigen, dass das Hauptanliegen dieser Arbeit in der Verfolgung der
MP-Bewegung über längere Zeiträume liegt. Somit sollten in den ausgesuchten Interval-
len sequentielle Durchflüge durch die MP mit mehreren (verschiedenen) Satelliten statt-
gefunden haben. Außerdem ist für die korrekte Identifizierung und zeitliche Einordnung
der MP-Durchflüge die Verfügbarkeit von Partikelmessungen durch das ESA-Instrument
unerlässlich. Lücken in diesen Daten sind in den Tagesabbildungen durch weiße Bereiche
in den Energieflussdichte-Messungen sichtbar (siehe Abbildung 3.1).

Sollten alle Übergänge des 16. Juni 2007 identifiziert werden, so könnten als Unter-
abschnitte die Intervalle zwischen 2 und 6 UT sowie zwischen 17 und 23 UT ausgewählt
werden. Im ersten Intervall sind aber mit Ausnahme von THE und THB ab etwa 4 UT kei-
ne Partikelmessdaten mehr vorhanden. Folglich wurde ein erstes Subintervall zur näheren
Untersuchung zwischen 2:54 und 4:03 UT gewählt, in dem MP-Durchflüge von THE,
THC, THD und THB stattfanden. THA blieb während dieser Zeit in der Magnetosheath.
Die prominenten Eintritte in die Magnetosheath um 5:00 UT, die von allen Satelliten mit
der Ausnahme von THB registriert wurden, können aufgrund der fehlenden Partikelmes-
sungen nicht berücksichtigt werden.

Desweiteren wird vom Gesamtintervall beobachteter MP-Durchgänge zwischen 17
und 23 UT nur der Bereich zwischen 17:35 und 21:52 UT zur engeren Auswahl hinzu-
genommen. Vor 17:35 UT werden nur von THB Durchflüge registriert. Somit eignet sich
das Intervall vor diesem Zeitpunkt nicht zur Verfolgung der Bewegung der MP. Nach
21:52 UT wird nur von THA der Übergang noch beobachtet; entsprechend wird auch die-
ses Intervall ausgelassen. Das ausgewählte Intervall zwischen 17:35 und 21:52 UT wird
genau genommen noch in 5 Subintervalle unterteilt. Die folgende Auflistung umfasst die
Start- und Endzeiten der ausgesuchten Subintervalle und die Kennungen der Satelliten,
die durch die MP innerhalb dieser Intervalle flogen: 17:35 - 18:04 UT (THB, THC, THD
und THE), 18:13 - 18:31 UT (THB, THC, THD und THE), 18:48 - 18:57 UT (THB, THC,
THD und THE), 18:57 - 19:38 (THC, THD und THE), und schließlich 19:52 - 21:52 UT
(THA, THB, THC, THD und THE). Insgesamt wurden 359 Subintervalle aus den Tages-
abbildungen von Februar bis September auf diese Weise ausgewählt. Das erste Subinter-
vall stammt vom 8. April 2007 (vorher sind keine Partikeldaten vorhanden bzw. es fanden
keine MP-Durchflüge statt). Das letzte Subintervall wurde von der Übersichtsabbildung
des 8. September 2007 ausgewählt; danach erfolgte der Einschuss der THEMIS Satel-
liten in die Orbits der Hauptmissionsphase, wobei die für die Bewegungsuntersuchung
notwendige Coast Phase Satellitenkonfiguration aufgegeben wurde.

Abbildung 3.2 zeigt das Intervall zwischen 17:30 und 22:00 UT aus der vorherge-
henden Abbildung 3.1. Es enthält die letzten fünf Subintervalle, die zur näheren Suche
nach MP-Durchflügen ausgewählt wurden. Erst in dieser vergrößerten Darstellung sind
einzelne Durchflüge erkennbar, die in der Tagesabbildung untergehen. Alle Durchflüge
sind in den Zeitreihen durch senkrechte Linien gekennzeichnet: eine blaue Linie weist
auf einen Übergang von der Magnetosheath in die Magnetosphäre hin, schwarze Linien
kennzeichnen die Übergänge in umgekehrte Richtung.

THB ist zu Beginn des Intervalls schon in der Magnetosheath. Es folgen die Satelliten
THD, THC und THE. THA hat einen größeren Abstand zu den übrigen vier Satelliten
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und durchquert die MP erst nach 20 UT. Man kann in der Abbildung klar erkennen, dass
Bereiche hoher Anzahldichte der Ionen im Energiebereich zwischen 102 und 104 eV im
Energieflussdichte-Spektrum von einer schwarzen Linie vor den jeweiligen Bereichen und
einer blauen Linie danach eingefasst werden. Das Magnetfeld zeigt dazwischen deutlich
stärkere Fluktuationen aufgrund der turbulenten Strömung des Plasmas in der Magneto-
sheath. In den anderen Bereichen (Magnetosphäre) ist das Magnetfeld ruhiger und in der
Richtung gleichbleibend. Hier ist die prominente Plasmapopulation der Magnetosheath
nicht erkennbar, stattdessen ist eine erhöhte Anzahldichte im höheren Energiebereich
sichtbar (über 104 eV).

Man kann erkennen, dass in diesem Intervall von 4.5 Stunden zwischen 17:30 und
22:00 UT eine Fülle von MP-Durchgängen detektiert und zeitlich eingeordnet wurde:
Nach Satelliten aufgeschlüsselt sind dies: THA: 23 MP-Durchflüge, THE: 23, THC: 25,
THD: 21 und THB:14 Durchflüge. Insgesamt wurden also hier 106 MP-Durchflüge ver-
zeichnet. Eine ausschließlich manuelle zeitliche Einordnung wäre in diesem Fall aufgrund
der großen Menge nicht praktikabel gewesen. Stattdessen wurde eine halbautomatische
Detektionsmethode entwickelt und verwendet, wodurch der zeitlich Aufwand erheblich
reduziert werden konnte. Diese Methode wird im Folgenden vorgestellt und anhand der
Abbildung 3.3 beschrieben.

Grundlage für die Ermittlung der Durchflugszeiten durch die MP sind die Subinter-
valle, die aus den Übersichtsabbildungen von Magnetfeld- und Energieflussdichte-Daten
der fünf THEMIS Satelliten ausgesucht wurden. Zu jedem dieser Intervalle wird für je-
den betreffenden Satelliten eine Abbildung erstellt, die den Betrag des Magnetfeldes und
den Energieflussdichte-Index darstellt. Beispielhaft ist in Abbildung 3.3 auf Seite 66 das
Intervall zwischen 18:57 und 19:38 UT am 16. Juni 2007 mit den entsprechenden Da-
ten von THD abgebildet. In der oberen Abbildungshälfte ist der Betrag des Magnetfeldes
dargestellt. Wie in Abbildung 3.2 kennzeichnen auch hier senkrechte Linien die gefun-
denen MP-Durchgänge um 19:13:02, 19:16:12, 19:27:36 und 19:31:52 UT. Auch ohne
diese Linien wären aufgrund der deutlich geringeren Fluktuationen zwischen den ersten
und letzten beiden Zeiten Intervalle erkennbar, in denen sich THD innerhalb der Magne-
tosphäre befand. Unterhalb ist die Zeitreihe des Energieflussdichte-Indizes IE dargestellt.
Wie man sieht, nimmt dieser Index Werte um 17 an (einheitenlos), wenn sich THD in der
Magnetosheath befand; dagegen ist in der Magnetosphäre ein Wert um 15.5 typisch.

Der Index basiert auf den Energieflussdichte-Messungen für Ionen und Elektronen aus
dem Reduced-Datenprodukt. Die Energieflussdichte-Daten E(W, t) liegen als Zeitreihen
von je 32 Datenpunkten pro Zeitschritt (Zeiten: t) vor. Diese 32 Datenpunkte sind die
gemessenen Stützstellen der Energieflussdichteverteilung zu 32 verschiedenen Energie-
werten W, die selbst mit j indiziert werden sollen. Für die Ionen wären dies (Wi, j=1...32):
24590.9, 20770.5, 15778.9, 11987.0, 9106.2, 6917.7, 5255.4, 3992.3, 3032.8, 2304.4,
1750.2, 1329.5, 1009.8, 767.8, 582.8, 442.4, 336.6, 255.5, 194.4, 147.5, 112.2, 85.6,
12.4, 9.8, 7.1 und 5.6 eV. Für die Elektronen unterscheiden sich die Energiewerte gering-
fügig (We, j=1...32): 31209.6, 26360.9, 20025.8, 15213.3, 11557.2, 8779.7, 6669.9, 5066.8,
3849.1, 2924.7, 2221.2, 1687.4, 1281.6, 974.4, 739.6, 561.5, 427.2, 324.3, 246.7, 187.2,
142.4, 108.6, 82.4, 62.4, 47.6, 36.2, 27.6, 20.5, 15.7, 12.4, 9.0 und 7.1 eV.

Zu diesen je 32 Energiewerten gehören pro Zeitschritt also 32 Werte der Energiefluss-
dichte der Ionen Ei, j und der Elektronen Ee, j in der Einheit eV/(cm2 sr s eV). Es hat sich
herausgestellt, dass die Aufsummation aller 32 Energieflussdichte-Werte, die zu einem
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Abbildung 3.2: Messungen der magnetischen Induktion im GSM-Koordinatensystem und
der Ionen-Energieflussdichte durch die fünf THEMIS Satelliten am 16. Juni 2007 zwi-
schen 17:30 und 22:00 UT. Die Unterabbildungen sind in inverser Reihenfolge zur Positi-
on der Satelliten auf ihrem gemeinsamen Orbit angeordnet; von oben: THA, THE, THC,
THD und THB. Senkrechte Linien kennzeichnen Durchflüge durch die MP. Blau: Über-
gang von der Magnetosheath in die Magnetosphäre, schwarz: Übergang in umgekehrter
Richtung.
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Zeitpunkt gehören, einen exzellenten Indikator zur Unterscheidung der Plasmapopulatio-
nen von Magnetosheath und Magnetosphäre ergibt. Der Unterschied der Summenwerte
zwischen Magnetosphäre und Magnetosheath liegt üblicherweise bei einer Größenord-
nung. Berücksichtigt man die Summe beider Energieflussdichte-Messwerte (Ionen und
Elektronen), so erreicht man durch Multiplikation der Summenwerte eine Trennung von
etwa 2 Größenordnungen. Als Energieflussdichte-Index wird folglich definiert:

IE(t) = log

 32∑
j=1

Ei, j cm2 sr s

 + log

 32∑
j=1

Ee, j cm2 sr s

 (3.13)

Der Energieflussdichte-Index für THD im Intervall zwischen 18:57 und 19:38 UT (16.
Juni 2007) ist in Abbildung 3.3 (unten) ersichtlich. Man kann sehr gut erkennen, dass
die Übergänge zwischen Magnetosphäre und Magnetosheath sehr scharf in dieser Grö-
ße IE sind und praktisch Stufenfunktionen darstellen. Trotz starker Schwankungen im
Magnetfeld stellt sich praktisch immer ein Wert in IE für die Plasmapopulationen der
Magnetosphäre (üblicherweise IE ≈ 15) und der Magnetosheath (IE ≈ 17) ein. Wech-
selt der Satellit von einer in die andere Population, so ändert sich auch der Wert von IE

abrupt. Gerade die Ähnlichkeit mit der Stufenfunktion stellt den intrinsischen Wert des
Energieflussdichte-Indizes für die MP-Detektion und deren zeitlicher Einordnung dar.

Wie bereits geschildert, wird für jedes Subintervall und jeden betreffenden Satelli-
ten eine Abbildung erstellt, die den Betrag des Magnetfeldes und den Energieflussdichte-
Index IE zeigt (siehe Abbildung 3.3). Es muss nun manuell ein Schwellwert definiert wer-
den, der sich zwischen den Niveaus von IE für die zwei Plasmaregimes befindet. Die Wahl
dieses Schwellwertes ist deshalb manuell, da die Niveaus in ihrem Wert durchaus etwas
schwanken können und vor allem, wenn die Differenz dazwischen reduziert ist, mit einer
automatischen Schwellwertsuche gute Ergebnisse nicht mehr zuverlässig erreicht werden
konnten. Außerdem ist durch die manuelle Definition des Schwellwertes eine Kontrolle
der Güte des Indizes gegeben. Im hier vorgestellten Beispiel wurde ein Schwellwert von
IE,s = 16.3 gewählt; dieser Wert ist in der Abbildung 3.3 (unten) durch eine horizontale
blaue Linie gekennzeichnet.

Von diesem Schwellwert lassen sich andere Kenngrößen ableiten. Aus den Werten von
IE, die sich oberhalb des Schwellwertes IE,s befinden, wird der Mittelwert IE,mo = 17.13
gebildet. Ebenso wird mit den Werten unterhalb der Schwelle verfahren, es ergibt sich der
Mittelwert IE,mu = 15.51. Diese Werte sind in Abbildung 3.3 durch die obere und untere
rote Linie dargestellt. Wie man sieht, stimmen diese Mittelwerte sehr gut mit den Niveaus
in IE überein, die jeweils die Magnetosheath bzw. Magnetosphäre charakterisieren. Ge-
nau zwischen diesen Mittelwerten (Niveauwerten) und dem zentralen Schwellwert liegen
zwei weitere Kenngrößen: IE,so = (IE,s + IE,mo)/2 = 16.72 und IE,su = (IE,s + IE,mu)/2 =

15.90. Diese Werte werden in der Abbildung durch grüne Linien dargestellt.
Die Kenngrößen werden für eine automatische Vordetektion und für die zeitliche Ein-

ordnung der MP-Durchflüge benötigt. Jedes ausgesuchte Intervall beginnt mit einem Wert
für IE, der sich entweder über oder unter dem gesetzten Schwellwert befindet. Somit steht
fest, in welcher der beiden Regionen sich der Satellit zu Beginn des Intervalls befunden
hat. O. B. d. A. nehmen wir an, dass sich der Satellit zunächst in der Magnetosheath be-
fand und damit IE(t0) > IE,s galt. Die Charakterisierung eines MP-Durchfluges durch die
Überschreitung des Schwellwertes ist zwar in den meisten Fällen ausreichend; manchmal
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aber ist die IE Zeitreihe unruhig, der Schwellwert wird dann gelegentlich auch unter- bzw.
überschritten, wenn kein voller Durchflug zur anderen Seite (im Sinne der Plasmaregi-
mes) erfolgte. Es hat sich deshalb als zweckmäßig herausgestellt, die Schwellwerte etwas
weiter zum jeweils anderen Niveau zu verlegen: diese Aufgabe erfüllen die Kenngrößen
IE,so und IE,su. Gilt also zunächst IE(t0) > IE,s, so muss die Indexzeitreihe erst den Wert
IE,su überqueren, damit ein MP-Durchflug aus der Magnetosheath in die Magnetosphäre
registriert wird. Bei Durchflügen in die andere Richtung wird analog verfahren, hierbei
wird dann als Schwellwert IE,so genutzt. Für die zeitliche Zuordnung wird die Zeit des
letzten IE-Messwertes vor dem Überqueren des zentralen Schwellwertes IE,s genommen.
Diese Zeiten sind in Abbildung 3.3 durch vertikale Linien gekennzeichnet.

Ein zentraler Schwellwert IE,s kann für jedes vorausgewählte Intervall und für jeden
Satelliten neu vorgegeben werden. Bei der späteren Analyse der MP-Bewegung kommt es
aber insbesondere darauf an, dass nacheinander folgende Durchflüge (von verschiedenen
Satelliten) immer an derselben MP-Struktur festgemacht werden, damit die Zeitpunkte
der Durchflüge vergleichbar sind: Das heißt, dass der Schwellwert IE,s für ein Zeitintervall
für alle Satelliten gleich gewählt werden sollte. Dies wurde bei der Wahl der Schwellwerte
strikt berücksichtigt. Außerdem wurden die Schwellwerte auch bei zeitlich benachbarten
Intervallen nach Möglichkeit gleich gewählt.

Nach der automatischen Zuordnung wird jeder einzelne auf die beschriebene Wei-
se vorgeschlagene MP-Durchgang noch anhand des Energieflussdichte-Indizes und des
Betrages der magnetischen Induktion überprüft. Wenn IE beim Durchflug aus der Ma-
gnetosphäre in die Magnetosheath abrupt ansteigt, so sollte die Stärke der magnetischen
Induktion |B| eine gegenläufige Bewegung ausführen. Sind Abweichungen davon zu ver-
zeichnen bzw. ändert sich die Magnetfeldstärke gar nicht obwohl eine abrupte Änderung
in IE sichtbar ist, so wurden die dazugehörigen vordetektierten MP-Durchflüge wieder
entfernt. Ein weiterer Grund der Ablehnung sind Artefakte in IE, die zwar als Übergang
aus einer in die jeweils andere Region durch das oben beschriebene Verfahren interpretiert
wurden, die aber offensichtlich auf fehlerhafte Partikelmessungen zurückzuführen sind.

Desweiteren wurden öfter ganze Subintervalle, die aus den tageweisen Übersichtsab-
bildungen selektiert wurden, nicht weiter betrachtet. Zwar hat sich der Energieflussdich-
te-Index als hervorragendes Werkzeug zur Unterscheidung von magnetosphärischem und
Magnetosheath-Plasma bewährt, gelegentlich aber sind Übergänge (teilweise auch über
längere Zeiträume) trotzdem unklar definiert. Dies kann z. B. damit zusammenhängen,
dass der betreffende Satellit sich während einer sehr langen Zeit innerhalb der LLBL
bzw. MP-Stromschicht befunden hat, wodurch es zu weniger klaren Änderungen in IE

kommt als in Abbildung 3.3 gezeigt. Ein weiterer Grund liegt in dem manchmal zu gerin-
gen Abstand zwischen den Niveaus IE,mo und IE,mu, so dass eine Trennung derselben nur
schwierig möglich ist. In diesen Fällen wurde auf eine weitere Untersuchung der betrof-
fenen Intervalle verzichtet. Die Ablehnung ganzer Intervalle als auch nur einzelner vor-
detektierter MP-Durchflüge erfolgte auch in Zweifelsfällen. Die noch verbliebenen MP-
Durchflüge wurden in einen gemeinsamen Datensatz aufgenommen, der die Grundlage
für die weiteren Untersuchungen in dieser Arbeit bildet. Insgesamt umfasst der Daten-
satz 6697 MP-Durchflüge aus 233 Intervallen. In diesem Datensatz sind der Zeitpunkt
des MP-Durchfluges verzeichnet, der Satellit, durch den der jeweilige Durchflug beob-
achtet wurde, und die Richtung des Durchflugs (in die Magnetosphäre hinein bzw. aus
ihr heraus), die sich aus der Richtung des Überganges in IE einfach bestimmen lässt. Im
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Abbildung 3.3: Intervall zwischen 18:57 und 19:38 UT am 16. Juni 2007. Obe-
re Abbildung: Betrag des Magnetfeldes gemessen durch den Satelliten THD. Unten:
Energieflussdichte-Index IE, der aus den Energieflussdichte-Messungen von THD für Io-
nen und Elektronen berechnet wurde (siehe Text). Ein höherer Wert kennzeichnet Plasma
aus der Magnetosheath, ein niedrigerer Wert Plasma magnetosphärischen Ursprungs. Ho-
rizontale blaue Linie: gesetzter Schwellwert IE,s; rote Linien: Mittelwerte von oberem und
unterem Index-Niveau IE,mo und IE,mu; grüne Linien teilen die Index-Intervalle zwischen
der blauen Linie und den roten Linien in zwei gleich große Teile auf. Vertikale Lini-
en kennzeichnen wie in Abbildung 3.2 die MP-Durchflugszeiten nach der beschriebenen
Methode.

Folgenden soll dieser Datensatz als MP-Datensatz bezeichnet werden. Alle mit vertikalen
Linien gekennzeichneten MP-Durchflüge in Abbildung 3.2 sind Teil dieses Datensatzes.

3.2 Analyse einzelner Magnetopausen-Durchflüge
Die Zeiten der MP-Durchflüge sind ohne die Positionen, an denen sie beobachtet wur-
den, nur von geringem Wert. Aus diesem Grund wird die Position der jeweils beob-
achtenden Satelliten zu jedem MP-Durchflugszeitpunkt bestimmt und in das AGSM-
Koordinatensystem mit konstantem Aberrationswinkel von 5◦ transformiert (siehe Ab-
schnitt 1.3 ab Seite 16). Dieses Koordinatensystem (KS) weist gegenüber dem GSM-KS
eine um 5◦ in der Ekliptik in Erdflugrichtung verdrehte x-Richtung auf. Die Anström-
richtung durch den Sonnenwind stimmt in diesem KS idealerweise mit der negativen x-
Richtung überein; der Ursprung liegt im Erdmittelpunkt. Der Aberrationseffekt hat, wie
z. B. Safránková et al. (2002) bemerken, einen erheblichen Einfluss auf die Lage der MP.
Eine übliche Annahme von MP-Modellen ist die Rotationssymmetrie der Form der MP
um die Achse der Anströmrichtung des Sonnenwindes (SW); es ist deshalb zweckmäßig
die Positionsdaten der MP erst in ein aberriertes Koordinatensystem zu überführen, wenn
sie in Verbindung mit einem MP-Modell verwendet werden sollen.

Die Positionen, an denen die MP beobachtet wurde, lassen sich aus dem kartesi-
schen AGSM-KS leicht in ein Kugelkoordinatensystem überführen. Dabei werde der
Azimuthwinkel ΦAGSM in der AGSM x-y-Ebene von der x-Richtung aus positiv nach y
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YAGSM

XAGSM
Sonnenwind
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Vektor

ΘAGSM

ΦAGSM

Abbildung 3.4: Illustration des Azimuthwinkels ΦAGSM und des Elevationswinkel ΘAGSM

im AGSM-KS.

gezählt. Ein größerer Azimuthwinkel weist also auf eine weiter östlich liegende Position
hin; ein negativer Azimuthwinkel bedeutet eine vom Anströmpunkt des SW westlich lie-
gende Position. Der Elevationswinkel ΘAGSM ist der eingeschlossene Winkel zwischen
der Verbindungslinie vom Erdmittelpunkt zum Beobachtungspunkt der MP sowie der
x-y-Ebene. Er ist positiv, wenn sich der Beobachtungspunkt nördlich von der besagten
Ebene befindet. Eine Skizze beider Winkel im AGSM-KS ist durch Abbildung 3.4 gege-
ben. Abbildung 3.5 zeigt die AGSM Azimuth- und Elevationswinkel (ΦAGSM und ΘAGSM)
der Positionen aller 6697 MP-Durchflüge, die im MP-Datensatz enthalten sind, über dem
Zeitpunkt ihrer Beobachtung.

Es ist klar erkennbar, dass der Azimuth der MP-Beobachtungen mit der Zeit abnimmt.
Dies ist darauf zurückzuführen, dass sich die gemeinsame Erdumlaufbahn der THEMIS-
Satelliten aufgrund der Bewegung der Erde um die Sonne im Sonnenausgerichteten GSE-
KS um die z-Achse von der Abend- zur Morgenseite hin dreht; dies gilt auch im AGSM-
KS, dessen x-Achse nur um 5◦ bezüglich derjenigen des GSE-Systems um z gedreht ist.
Die ersten MP-Einträge stammen von Beobachtungen, die bei ΦAGSM ≈ 90◦ an der Abend-
flanke der MP stattfanden. Bis Φ ≈ −50◦ wird der gesamte dazwischenliegende, tag-
seitige AGSM-Azimuthwinkelbereich durch MP-Beobachtungen abgedeckt. Die letzten
MP-Durchflüge im September 2007 weisen entsprechend nur noch einen negativen Azi-
muthwinkel auf; demnach befanden sich die THEMIS-Satelliten zu diesen Zeitpunkten
westlich des SW-Anströmpunktes, der durch die x-Achse im AGSM-KS gekennzeichnet
ist.

Bemerkenswert ist, dass in der Azimuthwinkel-Verteilung aus Abbildung 3.5 zwei Ge-
raden gleicher Steigung erkennbar sind. Da die THEMIS Satelliten sich auf ihrem Coast
Phase Orbit gegen den Uhrzeigersinn bewegten (von Norden aus betrachtet) und die MP-
Region bei jedem Umlauf zwei Mal passierten, befanden sie sich auf den auswärtigen Or-
bitsegmenten (aus der Magnetosphäre heraus) weiter westlich bezüglich ihrer Positionen
auf den zeitlich angrenzenden einwärtigen Orbitsegmenten. Dementsprechend gruppie-
ren sich die MP-Durchflüge bezüglich ihres AGSM-Azimuths auf zwei Geraden, die den
Austritts- bzw. Eintrittspositionen der Satelliten in die Magnetosphäre entsprechen.
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Abbildung 3.5: Positionen der Satelliten bei den jeweiligen Durchflügen durch die MP
(aus dem im Text beschriebenen MP-Datensatz) im AGSM-KS. Oben: AGSM-Azi-
muthwinkel ΦAGSM der MP-Beobachtungen, positiv nach Osten. Unten: AGSM-Eleva-
tionswinkel ΘAGSM aus der AGSM-Äquatorialebene, positiv nach Norden.

Der Elevationswinkel ΘAGSM weist dagegen keinen linearen Trend wie der Azimuth-
winkel auf. Die Streuung in ΘAGSM entsteht vor allem durch die tägliche Bewegung der
Dipolachse des Erdmagnetfeldes (z. B. im GSE-KS) aufgrund der Nicht-Übereinstim-
mung dieser Achse mit der Rotationsachse der Erde. Durch diese Drehung der Dipolachse
schwankt die Projektion derselben auf der Ebene senkrecht zur aberrierten x-Richtung.
Befindet sich der Satellit auf einer konstanten Position relativ zur Erddrehachse und zur
Verbindungslinie Erde-Sonne (fest im GSE-KS), so würde sich dessen Elevation trotzdem
im AGSM-System über einen Tag verändern.

In Abbildung 3.6 sind Histogramme der Azimuth und Elevationswinkel der identifi-
zierten MP-Durchflüge dargestellt. Die Einteilung erfolgt beim Azimuth in 5◦ und bei der
Elevation in 2.5◦ Schritten. Die Verteilung beider Werte ist noch einmal klarer zu erken-
nen: Im Azimuth ist zwischen ΦAGSM ≈ −50◦ (Morgenflanke MP) und ΦAGSM ≈ +90◦

(Abendflanke MP) eine relativ gleichmäßige Abdeckung durch die MP-Beobachtungen
gegeben. In der Elevation sind die Beobachtungen im Wesentlichen zwischen ΘAGSM =

−20◦ und ΘAGSM = +10◦ konzentriert; aus dieser Konzentration um ΘAGSM = 0◦ folgt,
dass nur magnetisch äquatoriale Beobachtungen in den MP-Datensatz eingeflossen sind
(orbitbedingt). Die Verschiebung zu niedrigeren Elevationswerten (südlich bezüglich der
magnetischen Äquatorialebene) ist auf die Inklination des Coast Phase Orbits zurückzu-
führen, dessen Apogäum südlich der Ekliptik lag. Durch die tageweise Schwankung der
AGSM-Äquatorialebene (x-y-Ebene) gegenüber der Ekliptik sind aber auch teilweise Be-
obachtungen nördlich dieser magnetischen Äquatorialebene vorhanden. Schlussendlich
zeigt Abbildung 3.7 noch die wahre Abdeckung der MP im AGSM-KS. Hierbei ist die
Elevation ΘAGSM über dem Azimuth ΦAGSM aufgetragen.

Zu jedem MP-Durchflug wird die Normalenrichtung der Grenzfläche mithilfe der
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3.2 Analyse einzelner Magnetopausen-Durchflüge

Abbildung 3.6: Histogramm der Azimuth- (oben) und Elevationswinkel (unten) der MP-
Durchflüge aus dem MP-Datensatz (nach Plaschke et al. 2009a). Intervallbreite: 5◦ im
Azimuth (oben) und 2.5◦ in der Elevation (unten).

Abbildung 3.7: Abdeckung der tagseitigen MP durch den MP-Datensatz aus Beobachtun-
gen der THEMIS Satelliten. Auftragung der Elevation über dem Azimuth im AGSM-KS.
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MVAB (Minimum-Varianz-Analyse der Magnetfeldmessungen) bestimmt. Die Messun-
gen des Magnetfeldes (FGS-Daten in Spin-Perioden-Auflösung) werden zunächst in das
AGSM-KS transformiert. Anschließend werden Intervalle von ±15 Sekunden um die
identifizierten MP-Durchflugszeiten aus den Magnetfelddaten ausgewählt, um daraus die
Kovarianzmatrizen M nach (3.5) auf Seite 54 zu berechnen. Es hat sich herausgestellt,
dass die Auswahl eines längeren Intervalls zu keinen signifikant anderen statistischen Er-
gebnissen führt, so dass hier dieselbe Intervalllänge wie in Plaschke et al. (2009a) Verwen-
dung finden soll. Aus jeder Kovarianzmatrix werden die Eigenwerte und Eigenvektoren
berechnet; der Eigenvektor zum minimalen Eigenwert entspricht gerade dem Schätzer für
die lokale Normalenrichtung zur Grenzfläche nMVA.

Diese Normalenrichtung ist wenig aussagekräftig, wenn sie nicht mit einer Referenz-
richtung verglichen werden kann. Diese Referenzrichtung wird mithilfe des MP-Modells
von Shue et al. (1997) bestimmt. In diesem Modell ist die Form der MP durch folgenden
einfachen Ausdruck festgelegt:

r = r0

(
2

1 + cos θ

)α
(3.14)

Hierbei wird mit r0 der geringste (subsolare) Abstand der MP vom Erdmittelpunkt be-
zeichnet (engl.: standoff distance). Im AGSM-KS entspricht dies dem Abstand entlang
der x-Achse entgegen der Sonnenwindanströmrichtung. Der Parameter θ ist der einge-
schlossene Winkel zwischen der AGSM-x-Achse und einer Verbindungslinie vom Erd-
mittelpunkt zu einem Punkt auf der Modell-MP; der Abstand der Modell-MP auf dieser
Verbindungslinie ist dann durch r gegeben. Es ist ersichtlich, dass es sich beim Modell
von Shue et al. (1997) um ein bezüglich der x-Achse rotationssymmetrisches Modell han-
delt.

Ausdruck 3.14 wurde in Shue et al. (1997) zur Beschreibung der MP-Form benutzt;
der Parameter α spiegelt die unterschiedliche Form bei unterschiedlichen SW-Bedingun-
gen wider. Die Autoren haben Daten der Satelliten ISEE 1 und 2, AMPTE/IRM und IMP
8 ausgewertet, um aus den beobachteten MP-Positionen und den jeweils vorherrschenden
SW-Bedingungen die funktionale Form von α zu bestimmen. Nach Approximation ihrer
MP-Datensätze erhielten sie folgenden Zusammenhang:

α =

(
0.58 − 0.01

Bz

1 nT

) (
1 + 0.01

pdyn

1 nPa

)
(3.15)

Hierbei ist Bz die z-Komponente des SW-Magnetfeldes (IMF) im GSM-KS; pdyn bezeich-
net den dynamischen Druck durch den SW. Es ist ebenfalls ein Zusammenhang zwischen
r0 und den SW-Bedingungen notwendig:

r0 =

1 RE (11.4 + 0.013 Bz/1 nT)
(
pdyn/1 nPa

)−1/6.6
, für Bz ≥ 0

1 RE (11.4 + 0.14 Bz/1 nT)
(
pdyn/1 nPa

)−1/6.6
, für Bz < 0

(3.16)

Die Rekonstruktion der vollständigen MP-Lage aus dem Modell wird hier allerdings
nicht durchgeführt. Stattdessen soll nur die funktionale Form (3.14) verwendet werden,
um aus den gegebenen Satellitenpositionen zu den Beobachtungen der MP auf die MP-
Distanz r0 zurückschließen zu können, und um aus dem jeweils angepassten Modell einen
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3.2 Analyse einzelner Magnetopausen-Durchflüge

Abbildung 3.8: Modell-MP nach Shue et al. (1997). Die drei Graphen entsprechen drei
verschiedenen Werten für den Parameter α in Gleichung (3.14): Extremfälle von hohem
und niedrigem Wert, sowie der für die weitere Untersuchung gewählte Wert von α =

0.5959. r0 wurde auf 11 RE gesetzt. Im Azimuthwinkelbereich von [−50◦, 90◦] ist die
Form der (tagseitigen) MP für alle Fälle sehr ähnlich.

Referenznormalenvektor nmod zu erhalten. Dafür wird nur die Abhängigkeit von α (3.15)
von den SW-Bedingungen benötigt, da r0 dann aus den besagten Satellitenpositionen
durch Beziehung (3.14) berechnet werden kann.

Es wird folgendermaßen vorgegangen: Zunächst werden zu jeder Position aus dem
MP-Datensatz die entsprechenden Koordinaten r (Abstand vom Erdmittelpunkt) und θ
(Winkel zwischen dem Ortsvektor zur MP-Beobachtungsposition und der x-Achse im
AGSM-KS) berechnet. Mithilfe von Gleichung (3.14) erhält man die (subsolare) MP-
Distanz r0. Dafür muss ein Wert für α angenommen werden; wie auch in Plaschke et al.
(2009a) soll hierfür der Wert α = 0.5959 Verwendung finden. Dieser kann aus (3.15) er-
halten werden, wenn beispielsweise eine IMF z-Komponente von Bz = −1 nT (GSM-KS)
und ein dynamischer SW-Druck von pdyn = 1 nPa angenommen wird. Exakte Werte für
Bz und pdyn sind durchaus nicht von übergeordneter Bedeutung, da auch in Extremfällen
α nur geringfügig vom hier benutzten Wert von 0.5959 abweichen wird: Wird Bz = −5 nT
und pdyn = 5 nPa gewählt, so erhält man einen hohen Wert von α = 0.6615; im umge-
kehrten Fall (Bz = +5 nT und pdyn = 0 nPa) ergibt sich α = 0.5300. Die Spanne der Werte
für α beträgt also hierbei etwa 0.13; der Mittelwert zwischen beiden Extremwerten liegt
mit α = 0.5958 sehr dicht am hier verwendeten Wert. Die Form der MP nach dem Modell
für diese Parameterwerte ist in Abbildung 3.8 dargestellt. Daraus ist zu folgern, dass sich
durch unterschiedliche SW-Bedingungen die mittlere Form der MP insbesondere auf der
Tagseite nur geringfügig ändert. Da hier aber nur diese tagseitige MP-Form eingeht, kann
der Wert von α = 0.5959 als typisch angesehen werden und für alle Einträge des MP-
Datensatzes verwendet werden.
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Somit erhält man aus Gleichung (3.14) mit α = 0.5959 für jede MP-Beobachtung
(Position in r und θ) einen Wert für die (subsolare) MP-Distanz r0. Dies legt global eine
Modell-MP-Fläche fest. Lokal (am Ort der MP-Beobachtung) ist damit ein Referenznor-
malenvektor nmod gegeben: Liegt o. B. d. A. die MP-Beobachtungsposition exakt in der
x-y-Ebene (AGSM-KS), so wird diese Position aus dem AGSM-KS zu einem Wertepaar
(r,θ) mit x = r cos θ und y = r sin θ umgerechnet. Wird 3.14 für r eingesetzt, so erhält
man eine parametrisierte Darstellung der MP-Oberfläche durch die Funktionen x = x(θ)
und y = y(θ). Durch Ableitung dieser Funktionen ist dann der Normalenvektor in der
x-y-Ebene folgendermaßen gegeben:

nmod =

( dy(θ)
dθ
−

dx(θ)
dθ

) (dx(θ)
dθ

)2

+

(
dy(θ)

dθ

)2−1/2

(3.17)

mit x(θ) = r0

(
2

1 + cos θ

)α
cos θ (3.18)

und y(θ) = r0

(
2

1 + cos θ

)α
sin θ (3.19)

Fand die MP-Beobachtung nicht exakt in der AGSM x-y-Ebene statt, so können obige For-
meln nach Rotation dieser Ebene um die x-Achse trotzdem angewendet werden, solange
der Beobachtungspunkt sich in der dann rotierten Ebene befindet. Ein Referenznormalen-
vektor nmod wird für alle Einträge im MP-Datensatz berechnet.

Abbildung 3.9 zeigt die Verteilung der äquivalenten subsolaren MP-Distanzen r0 (ge-
nauer: die Entfernung der angepassten Modell-MP entlang der x-Richtung im AGSM-
KS), die aus den Positionen der MP-Beobachtungen und der Funktion (3.14) berechnet
wurden. Wie man sieht, liegen diese Distanzen fast ausnahmslos zwischen r0 = 9.5 RE

und 14.5 rE. Die meisten r0-Bestimmungen sind in einem weiter eingeschränkten Intervall
zwischen 10 und 13 RE zu finden, so wie es für die MP bei eher ruhigen SW-Bedingungen
erwartet wird. Der mittlere Abstand der subsolaren MP liegt bei 11.66 RE; der Median
liegt mit 11.58 RE nur knapp darunter.

Ein Vergleich der MP-Normalenvektoren nMVA, die mithilfe der MVA bestimmt wur-
den, mit den Referenzvektoren nmod aus dem Modell zeigt eine gute Übereinstimmung,
wie man in Abbildung 3.10 erkennen kann. In der oberen Unterabbildung ist ein Histo-
gramm der Winkel Θ dargestellt, die zwischen den jeweiligen Vektoren nMVA und nmod
eingeschlossen sind (nicht zu verwechseln mit dem Elevationswinkel ΘAGSM). Die Win-
kelabweichungen Θ sind um geringere Werte (kleiner als 40◦) konzentriert, allerdings
ist auch ein Abfall zu sehr kleinen Winkeln zu erkennen. Dies kann folgendermaßen er-
klärt werden: Wären alle möglichen Richtungen für nMVA gleich vertreten, so entspräche
dies einer Gleichverteilung auf einer Halbkugel. Dies bedeutet, dass die Wahrscheinlich-
keit, einen Vektor nMVA in einem Flächenelement dieser Halbkugel festzustellen, mit der
jeweiligen Fläche skaliert. Der Winkel Θ kann dabei als Polwinkel der Halbkugel inter-
pretiert werden. Die von kleinen Polwinkeln eingeschlossene Fläche ist aber viel gerin-
ger als bei größeren Polwinkeln. Demnach ist die Wahrscheinlichkeit einen Vektor nMVA
beispielsweise im Intervall Θ ∈ [0◦, 2.5◦] festzustellen deutlich geringer als im Inter-
vall [80◦, 82.5◦], auch wenn die Intervallbreite bezüglich Θ gleich ist. Bei angenomme-
ner Gleichverteilung berechnet sich diese Wahrscheinlichkeit aus der Fläche, die auf der
Halbkugel zwischen den jeweiligen unteren und oberen Grenzen der Polwinkel-Intervalle
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Abbildung 3.9: Histogramm der äquivalenten Magnetopausendistanzen r0 berechnet aus
den Positionen der MP-Durchflüge im AGSM-KS (nach Plaschke et al. 2009a).

(Θ-Intervalle) eingeschlossen wird. Diese Fläche ergibt sich zu:

A = 2π

Θo∫
Θ=Θu

sin Θ dΘ ∼ [− cos Θ]Θo
Θu

(3.20)

wobei mit Θu und Θo die untere und obere Grenze eines Histogramm-Intervalls in Ab-
bildung 3.10 bezeichnet wird. Entsprechend muss das Histogramm aus der oberen Un-
terabbildung mit diesem Flächenwert (oder einem proportionalen Wert) gegeben durch
[− cos Θ]Θo

Θu
normiert werden. Die Normierung ist in der mittleren Unterabbildung für

jedes Intervall abgebildet. Teilt man die Histogrammwerte durch diese Normierung so-
wie durch einen weiteren Faktor, damit die Summe aller Histogrammwerte insgesamt
1 ergibt, so erhält man Abbildung 3.10 (unten). Hier ist der normierte Anteil der MP-
Beobachtungen dargestellt, bei denen mithilfe der MVA ein Normalenvektor festgestellt
wurde, der um Θ vom entsprechenden Referenzvektor abweicht. Wie man sieht, ist jetzt
unter Berücksichtigung des beschriebenen geometrischen Effektes die erwartete Konzen-
tration der Winkelabweichungen um Null deutlich besser zu erkennen. Eine Gleichver-
teilung der Richtungen von nMVA hätte eine konstante Verteilung im unteren Histogramm
zur Folge gehabt.

In der oberen und unteren Unterabbildung von Abbildung 3.10 sind Histogramme in
schwarz und rot dargestellt. Die schwarzen Histogramme beziehen sich dabei auf den
kompletten MP-Datensatz; alle durch MVA bestimmte Normalenvektoren wurden für die
Erstellung derselben berücksichtigt. Die Genauigkeit der Normalen-Bestimmung ist da-
bei nicht in allen Fällen gleich; der Quotient aus dem mittleren und kleinsten Eigenwert,
dessen Eigenvektor als Schätzer für die Normalenrichtung betrachtet wird, ist ein Maß für
die Güte der Normalenrichtungsbestimmung. Dieser Quotient sollte möglichst groß sein.
Da hier die MVA statistisch angewandt wird und keine Intervallauswahl der Magnetfeld-
messungen im Einzelfall stattfindet, kann insgesamt nicht die Güte erreicht werden, wie
sie bei Einzelfalluntersuchungen möglich wäre. Aus diesem Grund sollten die Ergebnis-
se durch Einschränkung auf ausreichend gut bestimmte Vektoren nMVA überprüft werden.
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Dazu werden nur die Vektoren ausgewählt, zu denen der oben beschriebene Eigenwert-
quotient einen Wert von 10 übersteigt. Die Anzahl an Vektoren verringert sich dadurch
von 6697 auf 1981. Die roten Graphen geben in Abbildung 3.10 und auch in den nach-
folgenden Abbildungen über die Ergebnisse mit diesem reduzierten Datensatz Auskunft.
Wie man anhand der oberen Unterabbildung erkennen kann, ist die Anzahl der benutzten
MP-Beobachtungspunkte deutlich geringer; die prinzipielle Form der Verteilung bleibt je-
doch gleich. In der unteren Unterabbildung (rotes Histogramm) erkennt man eine leichte
Zunahme des normierten Anteils der Beobachtungen, die eine geringe Abweichung in Θ

aufweisen. In allen Intervallen für Werte von Θ < 15◦ ist dieser Anteil erhöht. Für größere
Werte der Winkelabweichung ist der Anteil entsprechend geringer.

Der Grund dafür ist in Abbildung 3.12 ersichtlich. In dieser Abbildung ist nicht nur die
Winkelabweichung der Vektoren, sondern auch die Richtung der Abweichung dargestellt.
Dazu werden die Vektoren nMVA aus dem AGSM-KS in das lokale lmn-KS transformiert
(vgl. Abschnitt 1.3 ab Seite 16). Die Basisvektoren sind in diesem Koordinatensystem fol-
gendermaßen gegeben: en zeigt in die Richtung des jeweiligen Referenznormalenvektors
nmod. Zur Bestimmung von el wird die magnetosphärische Magnetfeldrichtung gegeben
durch das Magnetfeldmodell Tsyganenko 89 für die MP-Beobachtungspunkte und Zei-
ten herangezogen (z. B. Tsyganenko 1990): Der Basisvektor zeigt in die Richtung der
Projektion dieser Modell-Magnetfeldrichtung auf eine Ebene senkrecht zu en. Der Vektor
em = en×el komplettiert die Basis des rechtshändigen, kartesischen, lokalen Koordinaten-
systems. el und em liegen also tangential zur Modell-MP. In diesem KS kann jeder Vektor
nMVA durch

nMVA =

nMVA,l

nMVA,m

nMVA,n

 =

sin Θ cos Φ

sin Θ sin Φ

cos Θ

 (3.21)

mit den Winkeln Θ und Φ (positiv von el nach em gezählt) ausgedrückt werden. Eine
Skizze der Winkel Θ und Φ im lmn-KS ist durch Abbildung 3.11 gegeben. Die Position
jedes Punktes in Abbildung 3.12 wird aus diesen Winkeln (von je einem Vektor nMVA)
folgendermaßen berechnet:

s =

(
l
m

)
=

(
Θ cos Φ

Θ sin Φ

)
(3.22)

Dies Bedeutet, dass auf der gezeigten l-m-Ebene in Abbildung 3.12 die Richtung vom
Ursprung zu jedem Punkt mit der entsprechenden Richtung eines Vektors nMVA auf der
l-m-Ebene des lmn-KS übereinstimmt. Die Entfernung eines Punktes vom Ursprung gibt
die Winkelabweichung Θ zwischen nMVA und nmod linear wieder. Je weiter ein Punkt vom
Ursprung entfernt ist, desto größer ist der eingeschlossene Winkel zwischen beiden Vek-
toren. Ist ein Punkt in l-Richtung vom Ursprung entfernt, so zeigt dies eine Drehung des
Normalenvektors um die m-Achse und damit eine Verkippung der lokalen MP-Oberfläche
in die Richtung des magnetosphärischen Magnetfeldes (gemäß Tsyganenko 89 Modell)
an. Eine Verschiebung in m-Richtung dagegen weist auf eine lokale Verkippung um die
Magnetfeldrichtung in feldsenkrechte Richtung hin. Durch die Transformation in dieses
System aus l und m-Richtungen werden feldparallele und feldsenkrechte lokale Inklina-
tionen der MP separiert.
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Abbildung 3.10: Winkel Θ zwischen der mit der MVA bestimmten Normalenrichtung
nMVA und der Referenzrichtung aus dem Modell nach Shue et al. (1997) nmod (nach Plasch-
ke et al. 2009a). Oben: Histogramm der Winkel Θ aller MP-Beobachtungen aus dem MP-
Datensatz (schwarz) bzw. der Beobachtungen, bei denen der Quotient des mittleren und
kleinsten Eigenwertes bei der MVA einen Wert von 10 übersteigt (rot). Mitte: Normie-
rungsfaktor gegeben durch die Fläche auf einer Halbkugel im Polwinkelintervall zwischen
der jeweils oberen und unteren Bin-Grenze [− cos Θ]Bin−Intervall. Unten: Flächennormiertes
Histogramm der Wahrscheinlichkeit der Abweichungswinkel Θ.
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Abbildung 3.11: Skizze der Winkel Θ und Φ, mit denen die Lage der Vektoren nMVA im
lmn-KS beschrieben wird (siehe Text).

In der linken Unterabbildung von Abbildung 3.12 (schwarz) repräsentiert jeder Punkt
eine der 6697 MP-Beobachtungen aus dem MP-Datensatz; wie in Abbildung 3.10 wei-
sen die roten Punkte (rechte Unterabbildung) auf den reduzierten Datensatz hin, in dem
nur die Beobachtungen berücksichtigt sind, bei denen bei der MVA ein Eigenwertquoti-
ent von über 10 festgestellt wurde; dadurch wird die Güte der Bestimmungen von nMVA
sichergestellt. In beiden Unterabbildungen ist zu erkennen, dass die Verteilung in die l
und m-Richtungen nicht symmetrisch ist. In letztere Richtung ist eine deutlich höhere
Streuung der Punkte auch zu höheren Winkeln Θ sichtbar, unabhängig vom benutzten
Datensatz. Daraus folgt, dass die MP stärkere lokale Inklinationen um die magnetosphä-
rische Magnetfeldrichtung und damit in feldsenkrechte Richtung erfährt. Besonders aus-
gedünnt sind die Bereiche in l-Richtung (m = 0) mit einer absoluten Winkelabweichung
von Θ > 30◦. Dies bedeutet, dass eine starke Inklination der MP entlang des inner-ma-
gnetosphärischen Magnetfeldes nur selten vorkommt. Ein Unterschied zwischen den Ver-
teilungen der Punkte des kompletten bzw. reduzierten Datensatzes zeigt sich indes nur in
der Streuung derselben im höheren Θ > 30◦ Bereich; hier ist die Anzahl an Punkten beim
reduzierten Datensatz (Eigenwertquotient größer 10) vergleichsweise gering. Bei kleine-
ren Eigenwertquotienten unterliegt die Bestimmung der Richtung nMVA einem größeren
Fehler, womit eine stärkere Streuung in der l-m-Ebene einhergeht.

Um eine weitere quantitative Auswertung der Inklination der MP in die l bzw. m-
Richtung zu ermöglichen, werden Histogramme bezüglich dieser Koordinaten erstellt.
Beispielhaft ist dies für die l-Richtung in Abbildung 3.13 dargestellt: Zu jeder MP-Beob-
achtung wurden die Normalenvektoren nMVA in die Koordinaten l und m nach Vorschrift
(3.22) transformiert. In Abbildung 3.13 (oben) ist die Verteilung über diese l-Werte ab-
gebildet. Es ist klar die Lokalisierung um l = 0◦ zu erkennen, sowohl in den Daten des
kompletten Datensatzes (schwarz) als auch des reduzierten Datensatzes (rot). Die Werte
dieses Histogramms sind allerdings noch nicht normiert (vgl. obige Ausführungen): Wä-
ren die mithilfe der MVA bestimmten Normalenvektoren gleichverteilt bezüglich ihrer
Richtung (auf einer Halbkugel), so sollte auch in diesem Histogramm eine Gleichvertei-
lung sichtbar sein; dafür ist eine Normierung notwendig. Diese ist hierbei allerdings durch
die weitere Transformation in das durch Beziehung (3.22) gegebene System komplizier-
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3.2 Analyse einzelner Magnetopausen-Durchflüge

Abbildung 3.12: Winkelabweichung Θ in l und m-Richtung im lmn-KS (parallel und senk-
recht zum magnetosphärischen Magnetfeld nach Tsyganenko 89 Modell). Jeder Punkt
entspricht einem Vektor nMVA, aus der Entfernung zum Ursprung folgt der eingeschlos-
sene Winkel Θ zwischen diesem Vektor und nmod. Die Kreise schließen Winkelabwei-
chungen von Θ = 90◦, 60◦ und 30◦ ein. Links, schwarz: Alle MP-Beobachtungen aus
dem MP-Datensatz wurden berücksichtigt. Rechts, rot: Nur MP-Beobachtungen, bei de-
nen der Quotient des mittleren und kleinsten Eigenwertes bei der MVA einen Wert von
10 übersteigt (nach Plaschke et al. 2009a).

ter: Das Integral (3.20) muss auch entsprechend transformiert werden. Θ und Φ müssen
dafür als Funktionen von l und m ausgedrückt werden:

Θ =
√

l2 + m2 (3.23)

Φ = arctan
(m

l

)
(3.24)

Für jedes Intervall in l ∈ [lu, lo] ist die entsprechende Fläche auf einer Halbkugel aller
möglichen Normalenvektorrichtungen dann gegeben durch:

A =

∫
Φ

∫
Θ

sin Θ dΘ dΦ =

lo∫
l=lu

mo∫
m=mu

sin
(√

l2 + m2
)

D dm dl (3.25)

Die Integrationsgrenzen mu und mo sind dabei gegeben durch:

mu = −

√
π2

4
− l2 (3.26)

mo =

√
π2

4
− l2 (3.27)

Mit D wird die Determinante der Jacobimatrix bezeichnet; diese wird folgendermaßen
berechnet:

D =

∣∣∣∣∣∣∂Θ
∂l

∂Φ
∂l

∂Θ
∂m

∂Φ
∂m

∣∣∣∣∣∣ =

∣∣∣∣∣∣ l
√

l2+m2
− m

l2+m2

m
√

l2+m2
l

l2+m2

∣∣∣∣∣∣ =
l2

(l2 + m2)3/2 +
m2

(l2 + m2)3/2 =
1

√
l2 + m2

(3.28)
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Somit ergibt sich die Fläche auf der Halbkugel, die von einem Histogramm-Intervall in
l-Richtung eingenommen wird zu:

A =

lo∫
l=lu

mo∫
m=mu

sin
(√

l2 + m2
)

√
l2 + m2

dm dl (3.29)

Die Größen dieser Flächenelemente zu jedem Intervall sind in der mittleren Unterabbil-
dung von 3.13 dargestellt. Die Summe der Werte ergibt die Fläche der Einheits-Halbkugel
(2π). Wie bei Abbildung 3.10 erläutert müssen auch hier die Histogrammwerte (obere Un-
terabbildung) durch die Flächenwerte (Normierung) geteilt werden. Ein weiterer Faktor
wird mit den Daten multipliziert, so dass die Summe aller Histogrammwerte 1 ergibt:
Der (normierte) Anteil der MP-Beobachtungen, deren Normalenvektoren nMVA zu ent-
sprechenden Werten in l führen, ist in der unteren Unterabbildung von 3.13 dargestellt.
Qualitativ zeigt sich zwischen der normierten und unnormierten Verteilung jedoch kein
Unterschied; auch bei der unteren Abbildung ist die Lokalisierung der l-Werte um 0◦

gegeben, was auf eine üblicherweise geringe Inklination der MP-Oberfläche entlang der
lokalen magnetosphärischen Magnetfeldrichtung schließen lässt. Diese Lokalisierung ist
beim reduzierten Datensatz noch etwas deutlicher, was, wie bereits geschildert, auf die
geringere Streuung durch Auswahl besser bestimmter MVA-Normalenvektoren zurück-
zuführen ist.

Normierte Histogramme über beide Koordinaten l und m sind in Abbildung 3.14 dar-
gestellt; diese wurden entsprechend der unteren Unterabbildung von 3.13 erstellt. Die
Farben Schwarz und Rot kennzeichnen wie bisher Ergebnisse aus dem gesamten MP-
Datensatz und dem reduzierten Datensatz genauer bestimmter Normalenrichtungen. Auf
der rechten Seite sind die Histogramme über m, links diejenigen über l abgebildet. In
den beiden unteren Reihen sind jeweils nur MP-Beobachtungen berücksichtigt, die von
Positionen mit einem AGSM Azimuthwinkel |ΦAGSM| von unter bzw. über 40◦ stammen
(|ΦAGSM| < 40◦: tagseitige MP; |ΦAGSM| > 40◦: Flanken der MP).

In der Gegenüberstellung der l und m-Histogramme fällt sofort auf, dass die Lokali-
sierung der l-Werte um 0◦ sehr viel stärker als die der m-Werte ist. Dies ist auch schon aus
Abbildung 3.12 ersichtlich; hier tritt dies aber noch deutlicher hervor. Der Grund hierfür
ist sicherlich die magnetische Spannung, die an den inner-magnetosphärischen Feldlinien
aufgebaut wird, wenn die MP-Oberfläche in feldparalleler Richtung (also in l-Richtung)
verformt wird; eine Erhöhung des magnetischen Druckes ist dabei ebenfalls gegeben. Die
MP ist offensichtlich stabiler gegenüber einer Verformung in diese Richtung im Vergleich
zur lokalen Inklination in die m und damit feldsenkrechte Richtung: Dafür muss nämlich
primär nur das inner-magnetosphärische Feld lokal komprimiert werden, wodurch sich
nur der magnetische Druck auf der magnetosphärischen Seite erhöht. Der Umstand, dass
die MP gegenüber Verformung in feldparalleler Richtung stabiler ist, zeigt sich auch beim
Kriterium für die Kelvin-Helmholtz-Instabilität (KHI), Gleichung (1.31) auf Seite 38:

ρ1ρ2

ρ1 + ρ2
(k · v1)2 > ρ1(k · VA,1)2 + ρ2(k · VA,2)2 (3.30)

Eine Oberfläche zwischen zwei Plasmabereichen ist instabil gegenüber der KHI, wenn
dieses Kriterium erfüllt ist. Mit den Indizes 1 und 2 werden Größen auf beiden Seiten
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3.2 Analyse einzelner Magnetopausen-Durchflüge

Abbildung 3.13: Histogramme über die in Abbildung 3.12 dargestellten l-Werte. Oben:
Anzahl der MP-Beobachtungen mit Abweichungen zwischen nMVA und nmod im entspre-
chenden l-Intervall. Mitte: Normierungsfaktor (siehe Erläuterungen im Text). Unten: Nor-
mierter Anteil der Normalenvektoren, bei denen entsprechende Abweichungen in l festge-
stellt wurden. Schwarz: alle MP-Beobachtungen wurden berücksichtigt; rot: reduzierter
Datensatz aus Vektoren nMVA, bei deren Bestimmung durch MVA ein Eigenwertquotient
größer als 10 festgestellt wurde (nach Plaschke et al. 2009a).
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

(Magnetosheath und Magnetosphäre) identifiziert. ρ ist die Massendichte, k der Wel-
lenvektor der KH-Welle, v1 die Plasmageschwindigkeit in der Magnetosheath und VA
die Alfvéngeschwindigkeit. Der interessante Term ist der zweite auf der rechten Seite:
k · VA,2 ∼ k · B2 bezeichnet das Skalarprodukt des Wellenvektors mit dem Magnetfeld in
der Magnetosphäre, die direkt an die MP angrenzt. Der Basisvektor el wurde so gewählt,
dass er gerade in die Richtung von B2 zeigt. Ist der Term k · B2 klein, so ist das Insta-
bilitätskriterium eher erfüllt. Der Wellenvektor der KH-Welle sollte dafür also möglichst
senkrecht zum inner-magnetosphärischen Feld liegen. In diesem Fall wäre die MP-Ober-
fläche auch entlang der feldsenkrechten Achse (em) verformt. Dies ist konsistent mit der
stärkeren Lokalisierung der Abweichungen von nMVA bezüglich nmod in l-Richtung um 0◦,
da bei k ‖ B2 ein stabilisierender Effekt aufgrund der zu überwindenden rücktreibenden
Kraft aus der magnetischen Spannung auf die MP-Oberfläche ausgeübt wird.

Insgesamt bedeutet das Ergebnis aber nur, dass die MP-Oberfläche stabiler gegen-
über Verformung in feldparalleler Richtung (l-Richtung) ist. Es bedeutet nicht, dass die
höhere Streuung der Normalenabweichungen in m-Richtung insgesamt auf die KHI zu-
rückzuführen ist. Dies ist in Abbildung 3.14 ebenfalls ersichtlich: Die Verteilungen über l
und m sind für tagseitige MP-Beobachtungen (Azimuthwinkel der Beobachtungsposition
|ΦAGSM| < 40◦) und für Beobachtungen an den Flanken der MP sehr ähnlich. Vor allem
im niedrigen Azimuthwinkelbereich sollte die KHI keine große Rolle spielen, da hier die
Plasmageschwindigkeit in der Magnetosheath und damit die Geschwindigkeitsdifferenz
über die Grenzschicht hinweg, aus der die KHI gespeist wird, noch relativ gering sind.
Trotzdem ist auch an der tagseitigen (subsolaren) MP die erhöhte Stabilität in feldparal-
lele Richtung gegeben.

Es ist allerdings auch ersichtlich, dass die Verteilung der m-Werte für die MP-Flanken
einen leicht erhöhten relativen Anteil für große m-Werte aufweist. Dies deutet darauf hin,
dass starke Verformungen der MP in m-Richtung im Vergleich öfter an den Flanken auf-
treten: Dies stellt einen Hinweis auf Wellen an der MP-Flanke dar, die tatsächlich von
der KHI generiert worden sein könnten. Die Verteilung über l ist dagegen für beide Azi-
muthwinkelbereiche praktisch gleich. Qualitative Differenzen zwischen den Verteilungen
die auf dem gesamten MP-Datensatz bzw. auf dem reduzierten Datensatz basieren, sind in
Abbildung 3.14 nicht auszumachen. Die Interpretationen sind für beide Datensätze gleich.

3.3 Untersuchung von Gruppen von Magnetopausen-Be-
obachtungen

Bisher wurden die MP-Durchflüge nur als Einzelereignisse betrachtet und statistisch aus-
gewertet. Da MP-Durchflüge der THEMIS Satelliten in Serien stattgefunden haben, kön-
nen auch die Eigenschaften zeitlich zusammenhängender Gruppen von MP-Beobachtun-
gen untersucht werden. Dazu wird der gesamte MP-Datensatz in Untergruppen unterteilt,
so dass der zeitliche Abstand zwischen je zwei aufeinander folgender Beobachtungen 10
Minuten nicht überschreitet. Da der Abstand der Satelliten in ihrer Coast Phase Konfigu-
ration in der Region der MP-Bewegung von der Größenordnung 1 bis 2 RE war, bedeu-
tet eine enge zeitliche Beziehung zwischen sukzessiven MP-Beobachtungen, dass diese
auch in einem relativ begrenzten räumlichen Gebiet stattgefunden haben müssen. Um
statistische Aussagen über Charakteristika dieser Untergruppen zu gewinnen, ist es von
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3.3 Untersuchung von Gruppen von Magnetopausen-Beobachtungen

Abbildung 3.14: Histogramme der Abweichungen zwischen nMVA und nmod in l (links) und
m (rechts) gemäß unterem Bild aus Abbildung 3.13. Schwarz: alle MP-Beobachtungen;
rot: nur diejenigen, bei denen der Quotiert der kleinsten Eigenwerte bei der MVA einen
Wert von 10 übersteigt. Oben: alle Satellitenpositionen wurden berücksichtigt. Mitte und
unten: nur Beobachtungen an Positionen, die einen AGSM Azimuthwinkel |ΦAGSM| klei-
ner bzw. größer als 40◦ aufweisen (MP-Beobachtungen an der Tagseite bzw. an den Flan-
ken der Magnetosphäre).
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Vorteil, wenn die Anzahl an Durchflügen, die den Untergruppen angehören, nicht allzu
gering ist. Aus diesem Grund wird verlangt, dass mindestens sechs MP-Beobachtungen
Teil einer Untergruppe sein sollen. Wendet man beide Kriterien auf den MP-Datensatz
an, so erhält man 289 Untergruppen. Die größte Untergruppe besteht dabei aus 146 MP-
Beobachtungen; der Mittelwert liegt bei 22.3.

Das in Abbildung 3.2 auf Seite 63 dargestellte Beispielintervall, in dem die MP von
den fünf THEMIS-Satelliten durchquert wurde, wird durch die oben beschriebenen Kri-
terien in 7 Subintervalle unterteilt: Diese Subintervalle werden jeweils mit einem MP-
Durchflug begonnen und abgeschlossen. Die Zeiten in UT (und die dazugehörigen Satel-
liten) dieser MP-Durchflüge am 16. Juni 2007 sind: [17:39:48 (THB), 18:00:35 (THB)],
[18:16:59 (THB), 18:27:26 (THB)], [18:48:55 (THB), 19:32:16 (THE)], [19:55:50 (THE),
20:15:37 (THA)], [20:30:03 (THE), 20:49:55 (THB)], [21:00:43 (THD), 21:15:01 (THA)]
und [21:25:09 (THA), 21:46:54 (THA)]. Wie man sieht, liegen zwischen den Anfangs-
zeiten der Intervalle und den Endzeiten der jeweils vorhergehenden Intervalle mehr als
10 Minuten. Es soll nochmals daran erinnert werden, dass zeitlich aufeinander folgen-
de MP-Beobachtungen nicht notwendigerweise durch denselben Satelliten erfolgt sind.
Stattdessen wird durch die radiale oder wellenförmige Bewegung der MP üblicherweise
ein Teil der THEMIS Konfiguration überstrichen, so dass aufeinander folgende Beobach-
tungen typischerweise von unterschiedlichen Satelliten durchgeführt wurden.

Zur weiteren Auswertung werden die l und m-Werte der Normalenvektoren nMVA her-
angezogen, die nach Gleichung (3.22) berechnet wurden. Zu jeder Untergruppe gehört
also eine Gruppe von Vektoren s = (l,m)T, die die Informationen bezüglich der Ände-
rung des lokalen Normalenvektors innerhalb einer Gruppe beinhalten. Aus den Werten
für l und m kann zunächst gruppenweise die Standardabweichung σl und σm berechnet
werden. Eine hohe Standardabweichung in l-Richtung (beispielsweise) weist auf eine ho-
he Variabilität der MP-Oberfläche in diese Richtung hin. Desweiteren sind zu jeder MP-
Beobachtung aus dem Datensatz die Beobachtungskoordinaten (Position des betreffenden
Satelliten zum Beobachtungszeitpunkt) im AGSM-KS verfügbar. Eine mittlere Position
für die MP-Beobachtungen einer Gruppe erhält man durch Mittelung über diese Koor-
dinaten, aus denen dann wieder beispielsweise der Azimuthwinkel ΦAGSM im AGSM-
System gewonnen werden kann. Ebenso gemittelt werden die äquivalenten subsolaren
MP-Distanzen r0.

Eine Auftragung der Standardabweichungen σl und σm über dem mittleren Azimuth-
winkel ΦAGSM ist in Abbildung 3.15 zu sehen. Jedes Kreuz steht darin für die Variation
des lokalen Normalenvektors innerhalb einer Gruppe. Somit ist jedes Kreuz in dieser
Abbildung selbst ein statistisches Ergebnis aus einer Reihe von MP-Beobachtungen; die
gesamte Abbildung ist dagegen ein Ausdruck der übergeordneten Statistik über die ein-
zelnen Standardabweichungswerte.

Es ist erkennbar, dass die Werte für die Standardabweichungen in l und m stark
streuen. Der Mittelwert ist aber jeweils verschieden: σl ist im Wesentlichen im Inter-
vall [5◦, 35◦] konzentriert, für σm liegt das Intervall bei [20◦, 45◦]. Dies zeigt, dass die
MP-Oberfläche in m-Richtung (senkrecht zum magnetosphärischen Magnetfeld) deutlich
stärker schwankt als in l-Richtung (feldparallel). Aus dem letzten Abschnitt konnte aus
den einzelnen MP-Beobachtungen und Normalenvektoren nur auf eine momentane Nei-
gung bzw. Verformung der MP geschlossen werden. Die Standardabweichung gibt aber
nun Auskunft über die Variabilität der Oberfläche in einem räumlich und zeitlich be-
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Abbildung 3.15: Standardabweichungen der l und m-Werte der MP-Normalenvektoren
nMVA, die Teil einer Untergruppe des MP-Datensatzes sind. Auftragung über dem mittle-
ren AGSM Azimuthwinkel ΦAGSM der Satellitenkonfiguration, gegeben durch Mittelung
der Koordinaten der jeweiligen Satellitenpositionen zu den Zeitpunkten der beitragenden
MP-Beobachtungen.

grenzten Bereich. Wie man sieht ist nicht nur die Neigung in Einzelfällen in m-Richtung
stärker, für die Variabilität der Normalenrichtung trifft dies ebenfalls zu. Eine Tendenz
bezüglich des Azimuthwinkels ΦAGSM ist dagegen kaum zu erkennen. Eine leichte Erhö-
hung der Standardabweichungswerte σl und σm bei höheren Azimuthwerten ist allenfalls
zu vermuten.

Aus den Gruppen von (l, m)-Tupeln lassen sich auch die Richtungen der größten und
kleinsten Variabilität auf der MP-tangentialen l-m-Ebene bestimmen. Dazu kann wieder-
um eine MVA angewendet werden. Die Grundlage bilden in diesem Fall die Vektoren
s = (l,m)T, die anstatt der Magnetfeldvektoren B verwendet werden. Daraus kann die
(2x2) Kovarianzmatrix M nach (3.5) berechnet werden. Der Eigenvektor zum größten Ei-
genwert von M gibt in der MP-tangentialen l-m-Ebene die Richtung größter Variabilität
der MP-Normalenrichtung an, der zweite Eigenvektor (entsprechend zum kleinsten Ei-
genwert) gibt die dazu orthogonale Richtung der minimalen Variabilität an. Es sei daran
erinnert, dass durch die Eigenvektoren nur eine Richtung gegeben ist, die Orientierung
ist bedeutungslos. Entsprechend kann man sich bei den Azimuthwinkel Φ zur Angabe
dieser Richtungen auf den Bereich [0◦, 180◦] beschränken. Der Azimuthwinkel wird von
der l-Achse positiv nach m gezählt; er ist in Abbildung 3.16 eingezeichnet (vgl. auch
Abbildung 3.11).
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Abbildung 3.16: Werte für l und m, die sich aus den Abweichungen der Normalenvektoren
nMVA von den Referenzvektoren nmod ergeben, bestimmt aus 23 MP-Durchflügen, die am
24. Juni 2007 zwischen 00:24:14 und 00:51:37 UT stattgefunden haben und zu Gruppe
199 zusammengefasst wurden. Linie: Richtung maximaler Variabilität gegeben durch den
Azimuthwinkel Φ in der l-m-Ebene.

Abbildung 3.16 zeigt die l und m-Werte, die zu den Normalenvektoren nMVA von Grup-
pe 199 gehören. Die 23 MP-Beobachtungen dieser Gruppe fanden am 24. Juni 2007 zwi-
schen 00:24:14 und 00:51:37 UT statt. Entsprechend markieren 23 Kreuze in der Ab-
bildung die Abweichungen zwischen den Vektoren nMVA und den jeweiligen Referenz-
vektoren nmod. Die Richtung größter Variabilität (größter Eigenwert) ist durch eine Linie
gekennzeichnet. Der Azimuthwinkel Φ dieser Richtung ist ebenfalls eingezeichnet; er be-
trägt Φ = 84◦. Dass sie die Richtung maximaler Variabilität ist, ist in diesem Beispiel
leicht erkennbar, da die Streuung der Kreuze entlang der eingezeichneten Linie erheblich
größer ist als in die dazu senkrechte Richtung minimaler Variabilität. Wie aus der Her-
leitung der MVA und insbesondere aus den Gleichungen (3.2) und (3.5) auf Seite 54 zu
erkennen ist, sind die Eigenwerte der Kovarianzmatrix die Quadrate der Standardabwei-
chungen der zugrundeliegenden Daten in die Richtungen, die durch die Eigenvektoren
gegeben sind. Man erhält damit automatisch aus der MVA nicht nur die Richtungen mi-
nimaler und maximaler Variabilität, sondern auch die Standardabweichungen von s in
diese Richtungen. Diese Standardabweichungen sollen im Folgenden mit σmax und σmin

bezeichnet werden.
σmin ist in Abbildung 3.17 über σmax aufgetragen. Der Bereich der möglichen Werte-

paare für die Standardabweichungen ist durch Linien eingefasst; die Winkelhalbierende
drückt aus, dass der kleinere Eigenwert per Definition kleiner als der größere der beiden
ist, und somit immer σmax ≥ σmin gilt. Jedes Kreuz in der Abbildung gehört zu einer
Gruppe; eine Position näher an der Winkelhalbierenden bedeutet, dass die Standardab-
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weichungen in die Richtungen maximaler und minimaler Variabilität sehr ähnlich sind.
Infolgedessen kann geschlossen werden, dass es in der betreffenden Gruppe keine aus-
gezeichnete Richtung der MP-Oberflächenbewegung gibt. Eine Kreuz, das sich näher an
der Grenze von σmin = 0◦ befindet, deutet an, dass die Bewegung der MP-Oberfläche vor-
nehmlich in eine Richtung stattfand. Dies kann als Wellenbewegung interpretiert werden,
die im Wesentlichen durch einen Wellenvektor (k in die Richtung maximaler Variabilität)
beschrieben werden kann. Eine solche Interpretation ist insbesondere dann angebracht,
wenn die maximale Standardabweichung σmax sehr viel größer als σmin ist. Sind dagegen
beide Werte (und damit beide Eigenwerte) klein, so ist insgesamt die Variation der Nor-
malenrichtung gering. In diesem Fall bewegt sich die MP im Wesentlichen radial und ist
nur geringfügig verformt.

Wie man an der Verteilung in Abbildung 3.17 erkennen kann, liegen die meisten Punk-
te in einem Bereich, der durch σmin > 5◦ und σmax < 45◦ abgegrenzt wird. Auffällig ist,
dass eine Konzentration von σ-Tupeln im Zentrum des möglichen Bereiches auftritt. Ei-
ne besondere Ordnung ist nicht zu erkennen. Offensichtlich ist in den weitaus meisten
Fällen zwar eine Richtung maximaler Variabilität durchaus gegeben; schließlich kommt
der Fall σmax ≈ σmin seltener vor, was an der Ausdünnung der Verteilung zur Winkelhal-
bierenden hin zu erkennen ist. Gleichermaßen sind aber eindeutige Wellen auf der MP,
die sich in einer Beziehung σmax � σmin zeigen würden, ebenfalls nur in der Minderheit.
Als typisch sind die Mittelwerte der Standardabweichungen von (σmax, σmin) = (35◦, 16◦)
anzusehen. Die Verformung der MP ist also in den meisten Fällen erheblich und durch-
aus stark schwankend. Eine einzige dominante Richtung der Verformung ist dagegen oft
nicht vorhanden. Ebenso selten tritt nur eine geringfügige Verformung auf, so dass für
die Standardabweichungen σmax ≈ σmin ≈ 0◦ gilt. Ein reines „Atmen“ der MP bzw. ei-
ne rein radiale Bewegung ohne zusätzliche Oberflächenverformungen ist demnach auch
eher die Ausnahme. Dies bestätigt, dass die MP-Oberfläche ständigen Bewegungen un-
terliegt und eine statische, unverformte MP nur als grobe Näherung der hochdynamischen
Grenzschicht zwischen Magnetosheath und Magnetosphäre anzusehen ist.

Obwohl die Verteilung von σmin über σmax strukturlos erscheint, so ist doch eine Ord-
nung bezüglich der Entfernung der MP von der Erde gegeben; dies ist in Abbildung 3.18
dargestellt. In dieser Abbildung ist die mittlere äquivalente subsolare Entfernung der MP
〈r0〉 von jeder Gruppe von MP-Beobachtungen über der gesamten Standardabweichung
σt aufgetragen. Als Maß für die gesamte Standardabweichung wurde

σt =

√
σ2

max + σ2
min (3.31)

gewählt. Dies entspricht in Abbildung 3.17 dem Abstand zwischen dem Ursprung (linke
untere Ecke) und jedem eingezeichneten Kreuz. Hohe Variabilität tritt bei eher niedrige-
ren Entfernungen 〈r0〉 auf, dagegen ist bei größeren Entfernungen der subsolaren MP die
Variabilität tendenziell geringer. Dies zeigt sich auch im linearen Trend der Punktvertei-
lung; es ergibt sich:

〈r0〉 =

(
13.488 − 0.045

σt

1◦

)
RE (3.32)

Die entsprechende Gerade ist ebenfalls in der Abbildung eingezeichnet. Für Gruppen mit
σt < 20◦ wurde eine mittlere äquivalente subsolare MP-Distanz von mindestens 11 RE
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Abbildung 3.17: Standardabweichung der Winkelabweichung in die Richtung der mi-
nimalen Varianz σmin über diejenige der Richtung maximaler Varianz σmax. Die Linien
umschließen den Bereich möglicher Werte (nach Plaschke et al. 2009a).

Abbildung 3.18: Mittlere äquivalente subsolare MP-Distanz 〈r0〉 (in AGSM x-Richtung)
aufgetragen über der Gesamtvariabilität σt der MP-Oberfläche. Jedes Kreuz gehört zu
einer Gruppe von MP-Beobachtungen. Die Gerade zeigt den linearen Trend der Verteilung
(nach Plaschke et al. 2009a).

festgestellt. Lag 〈r0〉 dagegen unter 9 RE, so entsprach die Gesamtvariabilität bei den ent-
sprechenden MP-Beobachtungsgruppen hohen Werten von über 50◦ (bis auf eine Aus-
nahme bei etwa σt = 35◦). Der Trend ist möglicherweise sogar noch etwas deutlicher
ausgeprägt wenn man berücksichtigt, dass aufgrund der Apogäumshöhe des gemeinsa-
men Coast Phase Orbits der THEMIS-Satelliten die mittlere subsolare MP-Distanz 〈r0〉

auf Werte unter 15 RE begrenzt ist.
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3.3 Untersuchung von Gruppen von Magnetopausen-Beobachtungen

Es stellt sich die Frage nach der Ursache für diesen Zusammenhang. Eine weiter außen
liegende MP ist auf eher ruhige SW-Bedingungen mit niedrigem dynamischen Druck zu-
rückzuführen. Möglicherweise ist in diesem Fall auch das Anregungsniveau herabgesetzt,
so dass keine starken Verformungen der MP auftreten. Im umgekehrten Fall würde eine
stark komprimierte MP auf einen entsprechenden SW-Druck mit möglicherweise größe-
rer SW-Geschwindigkeit hinweisen. Durch die dadurch erhöhte Plasmageschwindigkeit
in der Magnetosheath könnte möglicherweise eine stärkere Anregung der MP-Oberfläche
erfolgen.

Von Interesse sind ebenfalls die Gruppen, die eine geringe Standardabweichung in
die jeweilige Richtung minimaler Variabilität aufweisen. Diese sind in Abbildung 3.17
am unteren Rand konzentriert. Bei einer zusätzlich gegebenen geringen Variabilität σmax

bewegt sich die MP im Wesentlichen radial. Ist σmax dagegen größer, so entspricht dies
einer wellenförmigen Verformung der MP in eine dominante Richtung. Um diesen Über-
gang untersuchen zu können, werden die Gruppen ausgewählt, für die σmin < 15◦ gilt.
Dies ist für 142 Gruppen der Fall. Eine Fragestellung in diesem Zusammenhang wäre,
ob die vornehmlich radiale Bewegung eher an der subsolaren MP stattfindet, während
klare wellenförmige Bewegungen (z. B. aufgrund der KHI) eher an der Flanke der MP
auftreten. Zur Klärung dieser Frage ist in Abbildung 3.19 (oben) der mittlere AGSM
Azimuthwinkel ΦAGSM der MP-Beobachtungspositionen für die 142 ausgewählten Grup-
pen gegen die Standardabweichung σmax aufgetragen. Eine auffällige Struktur bezüglich
ΦAGSM ist hier allerdings nicht offensichtlich. Einzig eine Häufung von niedrigen σmax

Werten (kleiner als 18◦) bei niedrigen Azimuthwinkeln |ΦAGSM| ist zu beobachten: Dies
wäre mit einer öfter auftretenden rein radialen Bewegung der MP an der tagseitigen subso-
laren MP zu vereinbaren, wo von der KHI aufgrund der niedrigen Plasmageschwindigkeit
auf der Magnetosheath-Seite keine Wellen zu erwarten sind. Die Anzahl an Beobachtun-
gen in diesem Bereich ist aber sehr gering und der Rest der Gruppen ist in etwa gleichför-
mig über die AGSM Azimuthwinkel verteilt, so dass sich ein möglicher Zusammenhang
über die Art der MP-Bewegung und dem Ort der Beobachtung (Tagseite oder Flanke) aus
diesen Daten nicht ableiten lässt. Stattdessen muss eher die Vermutung angestellt wer-
den, dass es einen solchen Zusammenhang (statistisch) nicht gibt oder er nicht besonders
ausgeprägt ist. Darauf weist auch die starke Streuung der Standardabweichungswerte in
jedem Azimuthwinkelbereich hin.

Im unteren Bild von Abbildung 3.19 ist der Azimuthwinkel Φ der Richtung der ma-
ximalen Variabilität über der maximalen Standardabweichung σmax aufgetragen. Ein be-
kanntes Muster setzt sich auch hier fort: Die Richtung der maximalen Variabilität fällt
statistisch mit der m-Richtung zusammen. Dies drückt sich in einer Konzentration der
Azimuthwinkel auf der l-m-Ebene um Φ ≈ 90◦ aus; der Mittelwert beträgt Φ = 88◦, die
Standardabweichung dieses Winkels um den Mittelwert liegt bei 20.5◦. Eine weitergehen-
de Abhängigkeit von Φ bezüglich σmax (für kleine σmin) ist nicht zu erkennen.

In Abbildung 3.20 ist schlussendlich der Azimuthwinkel Φ der Richtung maxima-
ler Variabilität in der l-m-Ebene über dem mittleren AGSM Azimuthwinkel ΦAGSM der
MP-Beobachtungen (oben) bzw. dem AGSM Elevationswinkel ΘAGSM (unten) abgebildet.
Hierbei wurden wieder alle Gruppen berücksichtigt ohne Einschränkung bezüglich σmin.
Es fällt im Vergleich mit Abbildung 3.19 (unten) auf, dass die Streuung in Φ erheblich
zunimmt, wenn alle Gruppen berücksichtigt werden. Dies kann damit zusammenhängen,
dass bei größeren Werten der Standardabweichung in die Richtung minimaler MP-Ober-
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Abbildung 3.19: Auswahl der Gruppen von MP-Beobachtungen nach σmin < 15◦. Oben:
Auftragung des mittleren AGSM Azimuthwinkels der Beobachtungen ΦAGSM über σmax.
Unten: Auftragung der Richtungs-Azimuthwinkel Φ der Richtungen maximaler MP-
Oberflächenvariabilität (in der l-m-Ebene) über σmax; Φ = 90◦ weist auf maximale Va-
riabilität in m-Richtung (senkrecht zum magnetosphärischen Magnetfeld) hin.

flächenvariabilität die Richtung der maximalen Variabilität nicht mehr so eindeutig defi-
niert ist; folglich würde die Streuung zunehmen. Gleich bleibt jedoch die Tatsache, dass
die Azimuthwinkel Φ um den Mittelwert von 〈Φ〉 ≈ 90◦ streuen, wie man anhand der Ab-
bildungen 3.19 und 3.20 sieht. In der letzten Abbildung ist ebenfalls der Trend von Φ über
den AGSM Positionswinkeln (Azimuth ΦAGSM und Elevation ΘAGSM) eingezeichnet. Die-
ser Trend weist in beiden Fällen praktisch keine Steigung auf; die Richtung maximaler
Variabilität kann auf der ganzen durch die Coast Phase Orbits abgedeckten, äquatoria-
len MP im statistischen Mittel durch den Azimuthwinkel Φ ≈ 90◦ in der l-m-Ebene be-
schrieben werden, unabhängig von der konkreten Position der MP-Beobachtungen. Wie
bereits diskutiert, stimmt diese Richtung maximaler Variabilität mit der lokal senkrech-
ten Richtung zum magnetosphärischen Magnetfeld überein. Dieses Ergebnis der Streuung
um Φ = 90◦ unabhängig von der MP-Beobachtungsposition wird nur erreicht, wenn für
die l-Richtung ein guter Schätzer für die lokale magnetosphärische Magnetfeldrichtung
verwendet wird. Wird l in GSM z-Richtung orientiert (parallel zur Dipolachse des Erd-
magnetfeldes) so wird diese Unabhängigkeit nicht erzielt und die Streuung in Φ nimmt
weiter zu (hier nicht gezeigt). Insofern ist das in Abbildung 3.20 dargestellte Ergebnis
eine Bestätigung der Sinnhaftigkeit der Wahl des lmn-KS mit den lokal ausgezeichneten
Richtungen n (im Mittel normal zur MP-Oberfläche) und l (parallel zum lokalen Magnet-
feld auf der magnetosphärischen Seite).
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3.4 Radiale Bewegung der Magnetopause

Abbildung 3.20: Azimuthwinkel Φ der Richtung maximaler Variabilität der MP-
Oberfläche in der l-m-Ebene über dem mittleren AGSM Azimuthwinkel ΦAGSM (oben)
der entsprechenden MP-Beobachtungen bzw. über dem mittleren AGSM Elevationswin-
kel ΘAGSM (unten).

3.4 Radiale Bewegung der Magnetopause
In den letzten beiden Abschnitten 3.2 und 3.3 wurde die Bewegung der MP-Oberfläche re-
lativ zur Referenznormalen gegeben durch das Modell von Shue et al. (1997) untersucht.
In diesem Abschnitt geht es um die radiale Bewegung der MP, die aus den Positionen
und Zeiten der MP-Durchflüge rekonstruiert werden kann. Die grundsätzliche Idee dieser
Rekonstruktion lässt sich anhand von Abbildung 3.21 erläutern. In dieser Abbildung sind
Messungen der magnetischen Induktion durch die fünf THEMIS Satelliten zu sehen, die
am 16. Juni 2007 zwischen 18:15 und 18:30 UT durchgeführt wurden. Die Reihenfol-
ge der Unterabbildungen (THB, THD, THC, THE und THA) entspricht der Sortierung
der Satelliten auf ihrem gemeinsamen Orbit: THB war der führende Satellit bei dieser
Passage der MP-Region in auswärtige Richtung (aus der Magnetosphäre in die Magneto-
sheath). Die radiale Bewegung der MP über die Reihe der THEMIS-Satelliten hinweg ist
direkt aus den Messdaten ersichtlich: Am Anfang des Intervalls befindet sich die MP jen-
seits der Position von THB. Dann überstreift die Grenzfläche die Satelliten THB, THD,
THC und THE; sie wechseln in die Region der Magnetosheath über. THA bleibt dage-
gen während des gesamten Intervalls in der Magnetosphäre. In Abbildung 3.21 sind alle
MP-Durchflüge zeitlich durch senkrechte Linien gekennzeichnet. Nach einer Bewegung
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3 Eigenbewegungen der Magnetopause

Abbildung 3.21: Magnetfelddaten im GSM-KS der fünf THEMIS Satelliten, aufgenom-
men am 16. Juni 2007 zwischen 18:15 und 18:30 UT. Die Unterabbildungen zeigen Daten
der Satelliten THB, THD, THC, THE und THA; dies entspricht der Reihenfolge auf ih-
rem gemeinsamen Orbit bei der auswärtigen Passage durch die MP-Region (THB ist der
führende Satellit). Senkrechte Linien kennzeichnen die detektierten MP-Durchflüge nach
dem MP-Datensatz (nach Plaschke et al. 2009c).

um die Position von THE kehrt sich die Bewegungsrichtung um. Die MP überstreift wie-
der die Satelliten THE, THC und THD; THB bleibt in der Magnetosheath. Es folgt eine
weitere einwärtige Bewegung bevor die MP sich schließlich wieder aus der Satellitenkon-
figuration herausbewegt, und damit alle Satelliten am Ende des Intervalls wieder in der
Magnetosphäre sind.

Anhand der Abbildung lässt sich also die radiale Bewegung der MP mühelos ver-
folgen. Tatsächlich sind die Satelliten aber nicht genau in einer Reihe radial zur Erde
oder parallel zur mittleren Normalen der MP-Oberfläche angeordnet. Für eine quanti-
tative Auswertung und Modellierung der Bewegung müssen die Positionen der Satelli-
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3.4 Radiale Bewegung der Magnetopause

ten also zunächst auf eine eindimensionale Größe transformiert werden. Die äquivalente
subsolare MP-Distanz r0 (Gleichung (3.14) auf Seite 70) aus dem MP-Modell von Shue
et al. (1997) stellt eine solche Größe dar. Die Differenz der r0-Werte zweier aufeinan-
der folgender MP-Beobachtungen entspricht auch in etwa der Distanz zwischen den be-
treffenden Modellgrenzflächen entlang der lokalen Normalenrichtung, so dass sich r0 als
Schätzer für die relative lokale Position der MP eignet. Dies gilt zumindest im AGSM-
Azimuthwinkelbereich ΦAGSM ∈ [−90◦,+90◦], in dem alle MP-Beobachtungspositionen
liegen. Die Änderung von r0 ist folglich ein Schätzer für die Bewegung der MP entlang
der lokalen Normalenrichtung.

Zu jeder der 6697 MP-Beobachtungen liegen die äquivalenten subsolaren MP-Distan-
zen r0 vor (siehe Abschnitt 3.2). Für das betrachtete Beispielintervall sind die r0-Werte der
Satellitenpositionen in Abbildung 3.22 durch gepunktete Linien dargestellt. Während des
fünfzehnminütigen Intervalls bewegen sich die Satelliten von der Erde weg: Dies ist an der
positiven Steigung ihrer Kurven (r0(t)) erkennbar, die Steigung gibt ihre Geschwindigkeit
entlang der eindimensionalen r0-Koordinate an. Die Zeitpunkte der MP-Durchflüge sind
in der Abbildung durch schwarze Punkte markiert; die korrespondierenden MP-Distanzen
r0 lassen sich an der Ordinate ablesen. Die MP-Bewegung, die durch die roten Kurven dar-
gestellt wird, die die Punkte schneiden, ist qualitativ schon anhand der Datenabbildung
3.21 erkennbar; die r0-t-Darstellung ermöglicht die quantitative Auswertung. Die Schritte
zur Ermittlung dieser r0(t)-Beziehung sollen im Folgenden dargelegt werden.

In den Zeiten zwischen den MP-Beobachtungen ist die Lage und Bewegung der MP
zunächst unbekannt. Für eine Auswertung der Bewegung der MP müssen diese Zeiträume
überbrückt werden; dies geschieht mithilfe von Spline-Funktionen, die eine Interpolation
zwischen gegebenen Datenpunkten ohne starke Überschwinger ermöglichen, wie dies
beispielsweise bei einer Interpolation durch Polynome hohen Grades oft der Fall ist. Für
eine Interpolation ist es unerlässlich, Position und Bewegung der MP durch eine eindi-
mensionale Größe auszudrücken; die Größe r0 erfüllt diese Voraussetzung.

Vor der Berechnung von Interpolanten sind einige Vorarbeiten nötig: Beispielsweise
ist es nicht sinnvoll, lange Zeiten zwischen zwei MP-Beobachtungen mit Spline-Funktio-
nen zu überbrücken, da sich die Bewegung der MP von der vorausgesagten Bewegung
mit zunehmender Zeit ohne zusätzliche Beobachtungen auch in zunehmendem Maße un-
terscheiden wird. Aus diesem Grund wird eine Zeit von 10 Minuten als Maximalzeit
zwischen zwei MP-Durchflügen gewählt; dieses Zeitintervall wurde bereits zur Eintei-
lung der MP-Beobachtungen in Gruppen angewandt (siehe Abschnitt 3.3). Diese Grup-
pen können also als Grundlage für die weiteren Betrachtungen verwendet werden und
müssen nur noch ggf. in weitere Untergruppen unterteilt werden: Es ist nämlich eben-
falls nicht sinnvoll, wenn mehrere MP-Beobachtungen von demselben Satelliten durch
Spline-Interpolation verbunden werden, da dann die Spline-Funktion nur die Trajekto-
rie des Satelliten im r0-t-Raum wiedergibt. Deshalb dürfen zu einer Gruppe von MP-
Beobachtungen, aus denen eine Spline-Interpolante berechnet wird, nur je zwei konse-
kutive Durchflüge durch einen Satelliten eingehen. Wird die MP von einem einzigen Sa-
telliten 3 oder mehr Male hintereinander beobachtet, so werden die entsprechenden MP-
Beobachtungen in zwei unterschiedliche Gruppen einsortiert, so dass in jeder einzelnen
Gruppe das obige Kriterium erfüllt ist.

Zu jedem MP-Durchflug ist auch die MP-Bewegungsrichtung bei der Detektion aus
den Energieflussdichte-Daten extrahiert worden, sie ist somit Teil des MP-Datensatzes
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Abbildung 3.22: Unten: Äquivalente subsolare MP-Distanz r0 nach dem Modell von Shue
et al. (1997) über der Zeit im Intervall 18:15 bis 18:30 UT am 16. Juni 2007. Eingetragen
sind die Positionen der THEMIS-Satelliten (gepunktete Kurven), die MP-Beobachtungen
(schwarze Punkte), und die Spline-Interpolanten derselben (rote Kurven) als Schätzer für
die zeitaufgelöste MP-Position. In grün sind die Amplituden zweier Halbschwingungen
der MP dargestellt, in blau sind die entsprechenden Halbperioden zwischen den loka-
len Extrema der Spline-Interpolante eingezeichnet. Oben: Zeitliche Ableitung der MP-
Bewegung dr0/dt gegeben durch die Spline-Interpolante aus dem unteren Bild. Markiert
sind die extremalen Geschwindigkeiten (nach Plaschke et al. 2009c).

(Satellit geht aus der Magnetosheath in die Magnetosphäre: auswärtige Bewegung der
MP; im umgekehrten Fall: einwärtige Bewegung der MP). Anhand dieser Daten kann
die Sequenz der MP-Beobachtungen auf Konsistenz überprüft werden. Wenn zwei MP-
Durchflüge direkt nacheinander durch denselben Satelliten beobachtet wurden, so können
diese nur Teil derselben Gruppe sein, wenn die MP-Bewegungsrichtung in beiden Beob-
achtungen unterschiedlich ist. Die Sequenz aus einwärtiger und auswärtiger Bewegung
deutet dann beispielsweise auf eine Umkehr der Bewegung der MP hin, während sie sich
näher an der Erde als der beobachtende Satellit befand.

Sind zwei konsekutive MP-Beobachtungen von verschiedenen Satelliten durchgeführt
worden, so müssen die entsprechenden MP-Distanzen r0 und die beobachteten Bewe-
gungsrichtungen im Einklang stehen: Fand also der zweite Durchflug weiter außerhalb
statt (r0(t2) > r0(t1) mit t2 > t1), so muss die beobachtete MP-Bewegungsrichtung für
beide Durchflüge auswärtig sein; im gegensätzlichen Fall ist eine einwärtige MP-Be-
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wegungsrichtung für beide Durchflüge gefordert. Nur wenn dies der Fall ist, gehören
beide MP-Beobachtungen zu derselben Gruppe, andernfalls wird die Untergruppe an
dieser Stelle in zwei kleinere Subgruppen von MP-Beobachtungen aufgeteilt. Dies ge-
schieht auch, wenn zwei MP-Beobachtungen zum selben Zeitpunkt stattfanden; dieser
Fall kann aufgrund der lokalen Verformung der MP und der nicht perfekt radial aufge-
reihten THEMIS-Satellitenkonfiguration durchaus vorkommen: Würde die MP nicht ver-
formt sein (dem Modell nachempfunden sein) und nur eine radiale Bewegung aufweisen,
so wäre die Konsistenz der Beobachtungen immer gegeben. Durch lokale Verformungen
und Strukturen ist es aber durchaus möglich, dass ein weiter außen liegender Satellit eine
sich nach außen bewegende MP früher als ein weiter innen liegender Satellit beobachtet,
weil dieser beispielsweise in einer Einbuchtung der Magnetosheath liegt. Eine Konsi-
stenzprüfung (wie oben beschrieben) ist daher vor der Durchführung der Interpolation
erforderlich.

Schließlich muss noch eine minimale Anzahl von 4 MP-Beobachtungen pro Subgrup-
pe gefordert werden, da bei weniger Stützstellen eine Interpolation mit kubischen Spline-
Funktionen ohne weitere zusätzliche Informationen nicht durchgeführt werden kann. Un-
ter Berücksichtigung aller oben genannten Kriterien erhält man aus den 289 Gruppen, die
im vorigen Abschnitt 3.3 untersucht wurden, 452 Subgruppen mit jeweils 4 oder mehr
MP-Beobachtungen, über die jeweils eine Spline-Interpolation durchgeführt wird. Die
größere Anzahl an Subgruppen ergibt sich durch die Teilung von Gruppen mit vielen
MP-Beobachtungen in kleinere Subgruppen, in denen dann jeweils alle Kriterien erfüllt
sind.

Die Vorgehensweise kann anhand der Abbildungen 3.21 und 3.22 noch einmal am
Beispiel erläutert werden. Im gegebenen Intervall wurden 14 MP-Durchflüge beobachtet,
sie gehören zu einer Gruppe, die zunächst einmal nur dadurch gegeben ist, dass die darin
enthaltenen sukzessiven Beobachtungen jeweils weniger als 10 Minuten auseinanderlie-
gen. Die ersten vier MP-Durchflüge erfüllen die Kriterien: Sie wurden durch unterschied-
liche Satelliten durchgeführt; die einwärtige Bewegung korrespondiert mit der monoto-
nen Verringerung der r0-Werte der MP-Beobachtungen. Es folgen vier MP-Durchflüge
durch denselben Satelliten (THE) zwischen 18:20 und 18:24 UT. Schon durch die ersten
drei Durchflüge dieses Subintervalls ist das entsprechende Kriterium verletzt, das besagt,
dass maximal zwei konsekutive Beobachtungen durch denselben Satelliten in einer Grup-
pe enthalten sein dürfen. Deshalb wird der erste Durchflug noch zur ersten Subgruppe
gezählt; mit dem dritten der vier Durchflüge beginnt eine zweite Subgruppe von MP-
Beobachtungen, in der dann nur noch die letzten zwei Durchflüge von THE enthalten
sind, so dass das Kriterium erfüllt ist. Bei den restlichen MP-Beobachtungen ist wie bei
den ersten vier die Konsistenz zwischen MP-Bewegungsrichtung und Veränderung in r0

gegeben.
Es ergeben sich also aus den 14 MP-Beobachtungen im Intervall zwei Subgruppen

mit 4 Beobachtungen (Reihenfolge: THB, THD, THC und THE) und 9 Beobachtungen
(Reihenfolge THE, THE, THC, THD, THD, THC, THC, THD und THB). Eine Spline-
Interpolation der (r0, t)-Tupel wird für beide Subgruppen getrennt durchgeführt. Es ist
a priori nicht festgelegt, mit welcher Art von Funktionen die Zeiten zwischen den ein-
zelnen MP-Beobachtungen überbrückt werden sollen. Wenig sinnvoll ist allerdings die
Wahl von Funktionen, die zu starken Überschwingern führen; man beachte, dass dies bei
einer Interpolation nicht unüblich ist, da hier die gewählten Funktionen die gegebenen
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Punkte treffen müssen. Aus diesem Grund werden nicht herkömmliche kubische Spline-
Funktionen für die Interpolation verwendet, sondern sogenannte gespannte Splines (engl.:
splines under tension). Hierbei wird die Interpolante ähnlich einem Gummiband zusam-
mengezogen, um ein Überschwingen zu minimieren. Eine Art der Realisierung solcher
gespannter Splines ist in Cline (1974a) beschrieben und in Cline (1974b) implementiert.
Die Spline-Interpolation wird hier mit den Funktionen CURV1 und CURV2 aus der letzt-
genannten Arbeit durchgeführt. Als Spannungsparameter für CURV2 wurde σ = 3 ge-
wählt. Das Ergebnis ist in Abbildung 3.22 (unten) für das Beispielintervall durch rote
Kurven darstellt. Die beiden Kurven verbinden jeweils die MP-Beobachtungen der zwei
Subgruppen im r0-t-Raum. Folglich sind sie für die zwei Subintervalle Schätzer für die
zeitlich aufgelöste radiale Position der MP am Ort der Beobachtungen ausgedrückt als
zeitabhängige äquivalente subsolare MP-Distanz r0 in AGSM x-Richtung.

Diese Form der Rekonstruktion der MP-Bewegung, basierend auf Zeitpunkten und
Orten von MP-Beobachtungen, wurde zum ersten mal in Glassmeier et al. (2008) an-
gewandt. Teile dieser Arbeit sind ebenfalls in Auster et al. (2008) veröffentlicht. Eine
automatische Anwendung nach Überprüfung der Konsistenz zwischen MP-Bewegungs-
richtungen und Orten der Beobachtung ist zum ersten Mal in Plaschke et al. (2009a)
durchgeführt worden. Hierbei fand auch der MP-Datensatz zum ersten Mal Verwendung.

Aus den Spline-Interpolanten lassen sich nun weitere Informationen zur MP-Bewe-
gung gewinnen. Dafür sind insbesondere die Extrema von Bedeutung: Der Unterschied in
r0 zwischen jeweils zwei aufeinander folgender Extrema (Minimum bzw. Maximum) ist
ein Schätzer für die Spitze-Spitze-Amplitude A = |r0,min − r0,max| der MP-Bewegung. Die
zwei möglichen Amplitudenbestimmungen im Beispielintervall sind in Abbildung 3.22
in grün eingezeichnet (A1 bzw. A2). Aus der zeitlichen Differenz zwischen zwei Extrema
erhält man eine Schätzung für die Halbperiodendauer der radialen MP-Schwingung; sie
sind in Abbildung 3.22 in blau dargestellt. Diese zeitlichen Differenzen (Halbperioden)
werden im Folgenden von der Norm abweichend mit T bezeichnet; es handelt sich hierbei
nicht um volle Periodendauern!

Desweiteren kann die Ableitung der Spline-Interpolanten nach der Zeit berechnet wer-
den: dr0/dt. Sie ist ein Maß für die Geschwindigkeit der MP entlang ihrer mittleren Nor-
malenrichtung. Für das Beispielintervall ist diese Geschwindigkeit im oberen Bild der
Abbildung 3.22 dargestellt. Auch in der Geschwindigkeit sind Extrema vorhanden, die
in der Abbildung mit V1 und V2 bezeichnet werden. Das Vorzeichen dieser Extremwerte
gibt Auskunft über die Bewegungsrichtung der MP zu den Zeitpunkten der betragsmäßig
schnellsten Bewegung.

Die 452 Spline-Interpolanten weisen insgesamt 1288 Extrema der MP-Geschwindig-
keit V auf. Abbildung 3.23 zeigt die Anzahl der Geschwindigkeitsextrema in den je-
weiligen Geschwindigkeitsintervallen. Wie man leicht sieht, nimmt die Anzahl der Ge-
schwindigkeits-Bestimmungen mit der Geschwindigkeit ab. Die maximale Anzahl wird
im untersten Geschwindigkeitsintervall zwischen 0 und 10 km/s beobachtet; zum Bereich
zwischen 30 und 40 km/s gehören nur etwa halb so viele Geschwindigkeitsbestimmun-
gen. In Einzelfällen werden auch Geschwindigkeiten von einigen hundert km/s beobach-
tet. Nichtsdestotrotz liegen mehr als 82% der bestimmten Werte für V im Bereich unter
100 km/s. Der Median der Verteilung liegt bei 32.9 km/s; das arithmetische Mittel be-
rechnet sich zu 82.7 km/s und ist damit deutlich höher als der Median. Dies ist darauf
zurückzuführen, dass die Verteilung eine starke Asymmetrie zu niedrigen Geschwindig-
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3.4 Radiale Bewegung der Magnetopause

Abbildung 3.23: Histogramm der Beträge der extremalen Geschwindigkeiten |dr0/dt| be-
stimmt aus den Spline-Interpolanten der subsolaren MP-Distanzen r0. Die Intervallgröße
beträgt 10 km/s (nach Plaschke et al. 2009a).

keiten aufweist: Die hohen V-Werte führen dann zu einem wesentlich höheren Mittelwert
im Vergleich zum Median.

Die mehrheitlich geringen Maximalgeschwindigkeiten der MP von unter 100 km/s
können beispielsweise zur Alfvéngeschwindigkeit in der Magnetosphäre in Beziehung
gesetzt werden. Geht man von einem magnetosphärischen Magnetfeld von 50 nT und
einer Protonenanzahldichte von 1 cm−3 aus, so ergibt sich eine Alfvéngeschwindigkeit VA

von über 1000 km/s; die magnetosonische Geschwindigkeit Vms, mit der sich die Fast-
Mode senkrecht zum Magnetfeld ausbreitet, nimmt noch höhere Werte an. Aus einem
Vergleich mit den deutlich geringeren, typischen MP-Geschwindigkeiten ergibt sich also,
dass die MP-Bewegung in radialer Richtung bezüglich der Ausbreitung von Fast-Moden
von der MP aus in die Magnetosphäre hinein mehrheitlich als quasi-statisch angesehen
werden muss: Die durch die MP-Bewegung verursachten kompressiblen Störungen in der
Magnetosphäre werden mit viel höherer Geschwindigkeit von der MP wegtransportiert,
so dass sich nahezu instantan ein neues Druck-Gleichgewicht einstellen sollte.

Glassmeier et al. (2008) haben in einer Einzelfalluntersuchung festgestellt, dass die
MP-Bewegung entlang der Staupunktstromlinie im Wesentlichen auf Druckvariationen
in der Magnetosheath zurückzuführen ist. Dabei ändert sich der Druck so langsam, dass
sich die Lage der MP und der entsprechende magnetische Gegendruck in der Magne-
tosphäre instantan anpassen können, so dass das Druckgleichgewicht während der Be-
wegung gewahrt bleibt (quasi-statische Bewegung). Ihr erfolgreicher Vergleich (hohe
Korrelation) zwischen der beobachteten MP-Bewegung und den Voraussagen eines rein
quasi-statischen Modells nach den Gleichungen (1.26) und (1.29) auf Seite 24 beruhend
auf Messungen des Gesamt-Drucks in der Magnetosheath lassen diesen Schluss zu. Das
hier gefundene Ergebnis der geringen typischen MP-Geschwindigkeit im Vergleich zur
magnetosphärischen Alfvéngeschwindigkeit bestätigt statistisch den mehrheitlich quasi-
statischen Charakter der Bewegung. Es sei angemerkt, dass dieses Ergebnis nicht im Wi-
derspruch zu einer Erklärung der MP-Bewegungen durch Oberflächenwellen steht. In die-
sem Fall wäre die langsame radiale Bewegung als Schnelle zu bewerten, also als erste
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Ableitung der Auslenkung eines Mediums beim Durchlaufen einer Transversalwelle.
Abbildung 3.24 zeigt die aus dem MP-Datensatz erhaltene Geschwindigkeitsvertei-

lung (V-Werte) im Vergleich zu denjenigen, die von Panov et al. (2008) (obere Unterab-
bildung) und Berchem und Russell (1982) (untere Unterabbildung) gefunden wurden. In
beiden Unterabbildungen wird eine normalisierte Anzahl der Geschwindigkeits-Bestim-
mungen gezeigt, um einen Vergleich überhaupt zu ermöglichen. Im ersten Fall werden die
Anzahlen bezüglich des Wertes im zweiten Intervall des Histogramms (20 - 40 km/s) auf
1 normiert. Man kann dann sehen, dass die Verteilungen sehr gut übereinstimmen, wenn
man vom Intervall niedrigster Geschwindigkeit absieht: Aus den Spline-Interpolanten der
MP-Distanzen r0 geht hervor, dass sich die MP oft nur mit geringer Geschwindigkeit von
einigen km/s bewegt; dieser Anteil fehlt in der von Panov et al. (2008) erhaltenen Vertei-
lung gänzlich. Dass die Verteilungen ansonsten so außerordentlich gut übereinstimmen,
ist umso erstaunlicher, als dass die Verteilung von Panov et al. auf MP-Beobachtungen
in hohen Breiten (nicht in der magnetischen Äquatorialebene) basiert. Es wurden aller-
dings nur Messungen berücksichtigt als die Grenzschicht den Charakter der LLBL (aus
niedrigen Breiten) aufwies. Die markantesten Unterschiede zwischen den Verteilungen
sind durch die relativen Häufigkeiten der Geschwindigkeiten zwischen 60 und 80 km/s
sowie zwischen 140 und 160 km/s gegeben. Eine mögliche Erklärung dafür ergibt sich
aus der sehr viel kleineren Stichprobe der Beobachtungen von Panov et al. und der da-
mit verbundenen größeren statistischen Unsicherheit ihres Ergebnisses: Es gingen nur 38
Geschwindigkeitswerte ein; dies steht 1288 Geschwindigkeits-Bestimmungen in der hier
vorgestellten Untersuchung gegenüber.

Im unteren Bild der Abbildung 3.24 wird die Geschwindigkeitsverteilung mit derjeni-
gen von Berchem und Russell (1982) (rote gestrichelte Linie) verglichen. In dieser Arbeit
wurden die MP-Geschwindigkeiten durch Untersuchung der MP-Laufzeit zwischen den
beiden Satelliten ISEE 1 und 2 bestimmt. Der Stichprobenumfang ist mit 30 Werten noch
etwas geringer als in Panov et al. (2008). Die Histogramme wurden in diesem Fall auf
den höchsten Wert der relativen Häufigkeit in einem Intervall normiert; es ist dabei zu
beachten, dass die Intervallbreiten im Geschwindigkeitsbereich von Berchem und Russell
nicht konstant gewählt wurden; ihre Einteilung wurde hier beibehalten.

Wie man leicht sieht, stimmen auch in diesem Fall die Verteilungen gut überein; die
Verteilung, die von Berchem und Russell (1982) gefunden wurde, kann hier mit erheblich
größerem Stichprobenumfang bestätigt werden. Die einzige auffällige Differenz ist wie-
derum im niedrigen Geschwindigkeitsbereich zwischen 0 und 10 km/s gegeben. Folglich
stellt sich die Frage, worauf diese systematische Abweichung zurückzuführen ist. Es ist
festzustellen, dass zwischen zwei Intervallen schneller MP-Bewegung in eine Richtung
gemäß der Spline-Interpolanten häufig auch eine Phase langsamerer MP-Bewegung liegt.
Wenn sich die MP nur sehr langsam bewegt, so sinkt auch die Wahrscheinlichkeit für
eine MP-Beobachtung im betreffenden Zeitintervall. Es sei dabei erinnert, dass typische
Satellitengeschwindigkeiten von wenigen Kilometern pro Sekunde gering im Vergleich
zu typischen MP-Geschwindigkeiten sind. In der großen Mehrzahl der Fälle ist eine MP-
Beobachtung deshalb auf das Überstreichen der Satellitenposition durch die MP zurück-
zuführen und nicht umgekehrt. In den Spline-Interpolanten können auch kleine Extrema
der Geschwindigkeit im Bereich der Satellitengeschwindigkeit identifiziert werden, ob-
wohl während dieser Zeiten die MP üblicherweise nicht beobachtet wird. In den Arbeiten
von Panov et al. (2008) und Berchem und Russell (1982) dagegen wird die Laufzeit der
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Abbildung 3.24: Histogramme der relativen Häufigkeiten der extremalen MP-Geschwin-
digkeiten in den angegebenen Geschwindigkeitsintervallen. Oben: Vergleich von V aus
dem MP-Datensatz (schwarze durchgezogene Linie) mit den Ergebnissen von Panov et al.
(2008) für die MP in hohen Breiten, wenn die Grenzschicht den Charakter einer LLBL
(aus niedrigen Breiten) aufwies (rote gestrichelte Linie). Die Normierung der Histogram-
me erfolgte anhand der Anzahlen im zweiten Geschwindigkeitsintervall (20 bis 40 km/s).
Unten: Vergleich mit den Ergebnissen aus Berchem und Russell (1982) (rote gestrichel-
te Linie). Die Histogrammintervalle unterscheiden sich in der Länge. Normierung beider
Verteilungen auf den jeweiligen höchsten Häufigkeitswert (nach Plaschke et al. 2009a).

MP zwischen vier (CLUSTER) bzw. zwei (ISEE) Satelliten ausgewertet, um eine mittlere
MP-Geschwindigkeit abzuschätzen. Falls die MP zwischen den Satelliten kurz anhält, so
geht das entsprechende Minimum der Geschwindigkeit in einen kleineren Mittelwert der-
selben ein; dieser Mittelwert wird aber auf jeden Fall größer als der minimale Geschwin-
digkeitswert sein. Befindet sich die MP außerhalb der jeweiligen Satelliten-Konfiguration,
so ist die Wahrscheinlichkeit ihrer Beobachtung bei kleiner MP-Geschwindigkeit gering.
Folglich weist in beiden Arbeiten der jeweils unterste Bereich der Geschwindigkeitsver-
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Abbildung 3.25: Histogramm der Spitze-Spitze-Amplituden der MP-Bewegung abgelei-
tet aus den Zeitreihen der Spline-Interpolanten der äquivalenten subsolaren MP-Distanzen
r0: Die absolute Anzahl der Amplituden-Bestimmungen ist über den jeweiligen Amplitu-
denintervallen aufgetragen (nach Plaschke et al. 2009a).

teilungen eine zu geringe relative Häufigkeit auf. Dasselbe Phänomen tritt im Übrigen
auch auf, wenn die Geschwindigkeit mithilfe von Einzelsatelliten-Messungen bestimmt
wird. Da die MP bei hoher radialer Eigengeschwindigkeit große Volumina pro Zeit im
Vergleich zum Fall niedriger Geschwindigkeit überstreicht, ist es viel wahrscheinlicher,
eine sich schnell bewegende MP mit einem Satelliten zu durchqueren und zu beobachten.
Auch bei einer Statistik, die auf solchen Messungen beruhte, wären also die niedrigen Ge-
schwindigkeiten unterrepräsentiert. Eine Statistik der MP-Geschwindigkeiten weist die-
ses Problem nur dann nicht auf, wenn sie auf einer Rekonstruktion der MP-Bewegung
beruht; diese kann nur durch Spline-Interpolation beobachteter MP-Positionen (wie ge-
zeigt) oder, für wenige Intervalle, durch die Methode der empirischen Rekonstruktion
nach De Keyser et al. (2005) erhalten werden.

Die Verteilung der Spitze-Spitze-Amplituden A der MP-Bewegung sind in Abbildung
3.25 dargestellt. Die Anzahl der Amplituden-Bestimmungen ist im Intervall zwischen 0
und 0.1 RE am größten im Vergleich zu den anderen Intervallen des Histogramms; dies
korrespondiert mit der erhöhten Anzahl an niedrigen MP-Geschwindigkeiten. Mit zu-
nehmender Amplitude nimmt auch hier die relative Häufigkeit ab; Amplituden von über
2.5 RE kommen sehr selten vor (insgesamt unter 2.5%). Die Stichprobe umfasst 682 Am-
plituden-Bestimmungen. Auch bei dieser Größe ist aufgrund der Schiefe der Verteilung
der Median mit 0.37 RE nur etwa halb so groß wie der Mittelwert von 0.78 RE. Die Spitze-
Spitze-Amplitude der MP-Bewegung liegt bei über 61% der Bestimmungen unter 0.5 RE;
diese Werte sind durchaus als typisch anzusehen (vgl. Song et al. 1988).

Diese Verteilung kann auch mit Ergebnissen anderer Arbeiten zu Variationen im SW
verglichen werden; dazu sind einige Vorarbeiten nötig: Grundlage soll die Relation der
subsolaren MP-Distanz r0 zur Impulsstromdichte des SW (psw) sein (Beziehung (1.26)
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auf Seite 24):

r0 =

(
2B2

E

µ0 psw

)1/6

RE (3.33)

BE bezeichnet hierbei die Feldstärke der magnetischen Induktion am Erdboden (magneti-
scher Äquator). Ableitung von r0 nach psw ergibt eine Beziehung der Änderungen beider
Werte relativ zu ihren Hintergrundwerten (siehe auch Glassmeier et al. 2008):

dr0

dpsw
= −

r0

6psw
⇒

∣∣∣∣∣∆psw

psw

∣∣∣∣∣ = 6
∣∣∣∣∣∆r0

r0

∣∣∣∣∣ (3.34)

Nimmt man die Mittelwerte der Amplitude 〈A〉 = 0.78 RE und der subsolaren äquivalenten
MP-Distanz 〈r0〉 = 11.66 RE als Grundlage für ∆r0 und r0, so erhält man eine relative
Variation der SW-Impulsstromdichte von:

∆psw

psw
≈ 0.4 (3.35)

Dieser Wert kann nun durch Beobachtungen überprüft werden. Bowe et al. (1990) ermit-
telten für das mittlere Verhältnis der Standardabweichung der SW-Protonendichte σn zum
Hintergrundwert 〈σn/n〉 = 0.12 und für dieselbe Größe bezogen auf die SW-Geschwin-
digkeit 〈σv/v〉 = 0.02.

Wenn ∆r die Spitze-Spitze-Amplitude einer sinusoidalen Variation darstellt, so lässt
sich daraus die Standardabweichung folgendermaßen berechnen:

σr =
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(3.36)

Unter Annahme einer solchen Variation lassen sich die Größen aus Bowe et al. (1990)
umschreiben:

∆n
n
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√
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〈
σn
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〉
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v

〉
(3.37)

Damit ergibt sich für den Vergleichswert zu (3.35):

∆psw

psw
=

∆(nv2)
nv2 ≈

∆n
n

+ 2
∆v
v
≈ 0.45 (3.38)

Wie man sieht, stimmen die Werte gut überein, die zum einen auf der SW-Untersuchung
von Bowe et al. (1990) und zum anderen auf den charakteristischen Werten der hier er-
mittelten Verteilungen beruhen.

Schlussendlich kann noch überprüft werden, ob die Beobachtungsposition auf der
äquatorialen MP ausschlaggebend für die Form der Verteilung der Amplituden und Ge-
schwindigkeiten ist. Dazu sind zu den Gesamtverteilungen aus den Abbildungen 3.23 und
3.25 in Abbildung 3.26 zusätzlich noch die Verteilungen dargestellt, bei denen nur Werte
berücksichtigt wurden, die auf MP-Beobachtungen basieren, die entweder an der Flan-
ke der MP (AGSM Azimuthwinkel |ΦAGSM| > 40◦, rote Linie) oder an der tagseitigen

99



3 Eigenbewegungen der Magnetopause

äquatorialen MP (|ΦAGSM| < 40◦, grüne Linie) durchgeführt wurden. Eine eindeutige Ab-
hängigkeit der Verteilungen von ΦAGSM scheint jedoch nicht vorzuliegen: Bezüglich der
Geschwindigkeiten ist die Verteilung der Beobachtungen an den Flanken in den Bereichen
zwischen 0 und 20 km/s sowie zwischen 40 und 60 km/s erhöht. Da in den umgebenden
Bereichen diese Verteilung aber erniedrigt ist, kann man hier nicht feststellen, dass nied-
rige Geschwindigkeiten der MP häufiger an den Flanken als an der Tagseite beobachtet
würden. Ähnlich verhält es sich bezüglich der Amplituden der MP-Bewegung. Die Vertei-
lung der Amplituden der MP-Flanken ist im Bereich zwischen 0.2 und 0.6 RE erhöht. Dies
wäre ein Indiz dafür, dass niedrige Amplituden der radialen MP-Bewegung an den Flan-
ken häufiger vorkommen als auf der Tagseite. Durch erniedrigte Werte in den ersten Inter-
vallen dieser Verteilung (in Bereich zwischen 0 und 0.2 RE) wird diese Aussage aber wie-
der relativiert. Insgesamt kann man also bei den Verteilungen der Geschwindigkeiten und
der Amplituden von keiner klaren Abhängigkeit bezüglich der MP-Beobachtungsposition
(Azimuthwinkel ΦAGSM) ausgehen.

Die Verteilung der Periodendauern ist die Grundlage der weiteren Betrachtungen in
dieser Arbeit. In Abbildung 3.27 ist ein Histogramm der Halb-Periodendauern T darge-
stellt. Für die Intervallgröße wurde ein Wert von 25 Sekunden gewählt, um einen Ver-
gleich mit den Ergebnissen von Ivchenko et al. (2000) (dargestellt durch die rote ge-
strichelte Linie) zu ermöglichen. Die Verteilung der Halb-Periodendauern T weist ein
Maximum der Häufigkeit im Bereich um 50 s auf. Zu kleineren Halb-Periodenwerten
nimmt die Verteilung stark ab, dabei sei allerdings zu bedenken, dass das erste Inter-
vall nur die halbe Breite aufweist und damit die aufgeführte Anzahl nicht die Anzahl-
dichte (im Vergleich zu den anderen Werten des Histogramms) widerspiegelt. Zu höhe-
ren Werten von T fällt die Verteilung langsamer ab; auch lange Halb-Periodendauern
von über 800 Sekunden wurden aus den Spline-Interpolanten ermittelt. Dies scheint zu-
nächst dem Kriterium zu widersprechen, dass der maximale zeitliche Abstand zwischen
zwei MP-Beobachtungen 10 Minuten (600 Sekunden) betragen soll. Dieses Kriterium
wurde bei der Zusammenstellung der Gruppen aus MP-Beobachtungen angewandt, de-
ren Distanzwerte r0 dann mithilfe der beschriebenen Spline-Funktionen interpoliert wur-
den. Tatsächlich ergibt sich daraus aber kein Widerspruch: Obwohl die Zeit zwischen
einzelnen MP-Durchflügen die Grenze von 10 Minuten nicht überschreitet, können die-
se dennoch zu Halb-Perioden der MP-Bewegung von über 10 Minuten Dauer gehören;
das Kriterium bezieht sich ja nur auf die Stützstellen der Interpolation. Trotzdem ist da-
von auszugehen, dass die Häufigkeit des Auftretens von MP-Schwingungen mit Halb-
Periodendauern von (weit) über 10 Minuten aufgrund des gewählten Kriteriums unter-
schätzt wird. Andererseits ist zu beachten, das bei zu großen Abständen zwischen zwei
MP-Beobachtungen die MP-Bewegung durch Spline-Interpolation möglicherweise nicht
mehr hinreichend gut approximiert werden kann. Insofern spiegelt das Kriterium einen
Ausgleich zwischen der Güte der Interpolation und der Rekonstruktionsfähigkeit langpe-
riodischer MP-Schwingungen wider.

Der Abfall vom Maximum der Verteilung zu geringeren und höheren Halb-Perioden-
dauern T ist auch in der Verteilung aus Ivchenko et al. (2000) zu sehen. Allerdings scheint
die Verteilung aus Ivchenko et al. (2000) im Vergleich zu derjenigen aus dieser Arbeit
zu höheren T (um etwa 50 s) verschoben zu sein. Der Grund dafür liegt in der Me-
thode, mit der in besagter Arbeit die dargestellte Stichprobe erhalten wurde: Das rote
Histogramm in Abbildung 3.27 zeigt die Verteilung der Zeiten zwischen je zwei auf-
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Abbildung 3.26: Histogramme der extremalen Geschwindigkeiten V (oben) und der
Spitze-Spitze-Amplituden A ermittelt aus den Spline-Interpolanten der äquivalenten sub-
solaren MP-Distanzen r0. Aufgetragen sind relative Häufigkeiten normiert auf die Ge-
samtanzahl der jeweiligen Werte (schwarz gepunktet). Verteilungen der Amplituden und
Geschwindigkeitswerte, die auf MP-Beobachtungen bei |ΦAGSM| > 40◦ basieren, sind in
rot dargestellt (MP-Flanke). Die Verteilungen zu |ΦAGSM| < 40◦ (tagseitige MP-Beobach-
tungen) sind in grün dargestellt.

einander folgender MP-Durchflüge durch den Satelliten Geotail. Da bei jeder Periode
der MP-Bewegung über einen Satelliten hinweg dieser zweimal die MP passiert, kann
die Verteilung mit derjenigen der Halb-Periodendauern verglichen werden; obwohl die
Datengrundlagen prinzipiell verschieden sind. Ivchenko et al. (2000) haben keine Re-
konstruktion der MP-Bewegung durchgeführt, aus denen Halb-Periodendauern extrahiert
werden können. Die Zeiten zwischen einzelnen MP-Durchflügen dienen nur als (unge-
nauer) Schätzer der Halb-Periodendauern. Unter der Annahme einer sinusförmigen MP-
Bewegung stimmen die Zeiten zwischen einzelnen MP-Beobachtungen nur dann mit den
MP-Halbperioden überein, wenn sich der Satellit genau zwischen den extremalen Punk-
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Abbildung 3.27: Histogramm der Halb-Periodendauern T zwischen zwei Extrema der
Spline-Interpolanten von r0. In rot ist zum Vergleich die Verteilung der Zeiten zwischen
je zwei MP-Durchflügen des Geotail-Satelliten nach Ivchenko et al. (2000) dargestellt.
Die Intervallbreite beträgt 25 Sekunden (nach Plaschke et al. 2009a).

ten der MP-Bewegung befindet. Ist der Satellit allerdings einem Extremum näher, so wird
eine Sequenz von langen und kurzen Zwischenzeiten zwischen MP-Durchflügen beob-
achtet. Erst die Addition von einer langen und einer kurzen Zeit entspricht der tatsäch-
lichen Periodendauer. Üblicherweise werden also mit dieser Methode nicht die wahren
Halb-Perioden beobachtet, sondern Werte unter und über den tatsächlichen Werten von
T . Dies führt bei einer ansonsten zu höheren Werten langsam abfallenden Verteilung von
T starker Schiefe (Skewness) dazu, dass die erhaltene Verteilung der Zwischenzeiten der
MP-Beobachtungen gegenüber der Verteilung der tatsächlichen Halb-Perioden zu höhe-
ren Werten verschoben erscheint, so wie es in Abbildung 3.27 ersichtlich ist. Insofern
kann man davon ausgehen, dass die beiden Ergebnisse auch quantitativ gut übereinstim-
men.

Aus den Halb-Periodendauern T (basierend auf den Spline-Interpolanten) kann eine
Verteilung der MP-Oszillationsfrequenzen f = 1/(2T ) erstellt werden; diese ist in Ab-
bildung 3.28 dargestellt. Es ist zu sehen, dass auch bei dieser Verteilung eine deutliche
Schiefe festzustellen ist: Im Wesentlichen fällt sie zu höheren Frequenzen hin ab. Wenn
man von den Strukturen der Verteilung absieht, so kann der Abfall gut durch eine Expo-
nentialfunktion beschreiben werden (siehe auch Abbildung 5.3 auf Seite 164). Das Ma-
ximum wird im Bereich zwischen 1.2 und 1.4 mHz erreicht. Ein noch deutlicherer Abfall
der Häufigkeit ist auch zu niedrigeren Frequenzen (Bereich zwischen 0 und 1 mHz) zu
verzeichnen. Dies ist im Hinblick auf die obige Diskussion um das Kriterium bezüglich
der maximalen zeitlichen Abstände zwischen konsekutiven MP-Beobachtungen nicht ver-
wunderlich: Eine Halb-Periode von 600 s entspricht einer Frequenz von f = 0.83 mHz;
eine niedrigere Häufigkeit um und unterhalb dieser Frequenz ist also schon durch die
Methode der Gruppierung der MP-Beobachtungen bedingt.

Der weitaus interessantere Teil der Verteilung ist ihre Struktur im niedrigen Frequenz-
bereich (zwischen 1 und 4 mHz): Die ersten vier lokalen Maxima bei 1.3, 1.9, 2.7 und
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Abbildung 3.28: Histogramm der MP-Oszillationsfrequenzen f = 1/(2T ), berechnet
aus den Halb-Periodendauern T , deren Verteilung in Abbildung 3.27 zu sehen ist (nach
Plaschke et al. 2009b). Mit Pfeilen markiert sind die Frequenzen 1.3, 1.9, 2.65 und
3.3 mHz, die beispielsweise in Radarmessungen der Ionosphäre in hohen geomagneti-
schen Breiten prominent hervortraten (siehe z. B. Samson et al. 1992).

3.1 mHz stimmen gut mit den Frequenzen überein, die von Ruohoniemi et al. (1991) und
Samson et al. (1991) in Radarmessungen der Ionosphäre in hohen geomagnetischen Brei-
ten als prominente, stabile und wiederkehrende Frequenzen identifiziert wurden (1.3, 1.9,
2.6 bis 2.7 sowie 3.2 bis 3.4 mHz). Später wurden diese Frequenzen auch in Magnet-
feldmessungen am Boden in unterschiedlichen geomagnetischen Breiten nachgewiesen
(z. B. Francia und Villante 1997). Eine mögliche Erklärung für die Existenz dieses pro-
minenten Frequenzsatzes wird in Samson et al. (1992) beschrieben: Sie postulierten die
Existenz eines Wellenleiters innerhalb der Magnetosphäre, der als Volumenoszillator ei-
ne Frequenzauswahl ermöglichen kann. Aus diesem Grund wurden die Frequenzen auch
als CMS-Frequenzen bezeichnet, nach dem englischen Ausdruck cavity mode model of
Samson. Desweiteren wurden diese Frequenzen aufgrund ihres Auftretens in unterschied-
lichen Messdaten (beobachtet an unterschiedlichen Orten) und aufgrund ihrer nie ab-
schließend geklärten Ursache auch als „magische“ Frequenzen (engl.: magic frequencies)
bezeichnet. Abbildung 3.28 stellt die erste Beobachtung der „magischen“ Frequenzen bei
der Bewegung der MP dar. Die Entdeckung dieser Eigenbewegungen lässt vermuten, dass
die MP selbst Ursache für das Auftreten der „magischen“ Frequenzen sein könnte.
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Der Terminus „magische“ Frequenzen (MF) bezeichnet den Satz der Frequenzen 1.3, 1.9,
2.65 und 3.3 mHz. Diese Frequenzen zeichnen sich dadurch aus, dass sie auf der Grund-
lage verschiedener Messungen in der Magnetosphäre, der Ionosphäre, am Boden sowie
im Sonnenwind (SW) festgestellt wurden. Wie bereits erwähnt, konnten ihre Ursache und
Herkunft noch nicht abschließend geklärt werden. Der Terminus selbst geht historisch
auf John C. Samson zurück, der sich in zahlreichen Arbeiten der Analyse und Erklärung
derselben gewidmet hat.

Zum ersten Mal wurden geomagnetische Pulsationen mit Frequenzen aus dem Satz
der „magischen“ Frequenzen (MF) von Ruohoniemi et al. (1991) beobachtet und ausge-
wertet. Die Grundlage ihrer Untersuchung bildeten Messungen der ionosphärischen Plas-
mageschwindigkeit in der F-Region (Höhe um 400 km) durch ein Hochfrequenz-Radar,
das vom Applied Physics Laboratory der Johns Hopkins Universität in Goose Bay (La-
brador, Kanada) betrieben wird. Das Messprinzip ist sehr einfach: Ein hochfrequentes
elektromagnetisches Signal (Radiowellen, mit einer Frequenz von ∼ 11 Mhz) wird schräg
von der Position des Radars aus zur Ionosphäre gesendet. In der Ionosphäre wird die-
ses Signal an kleinskaligen Dichtevariationen zurückgestreut (Größenskalen von 10 bis
20 Metern). Das empfangene Signal weist aufgrund der Bewegung der Dichtevariationen
mit dem ionosphärischen Plasma in Blickrichtung des Radars eine Frequenzverschiebung
zum ausgesandten Signal auf (Dopplereffekt). Mithilfe eines zweiten Radars, das aus
einem anderen Blickwinkel dieselbe ionosphärische Region beobachtet, ist eine zweite
Komponente und damit der Vektor der Geschwindigkeit des Plasmas in einer Ebene pa-
rallel zur Erdoberfläche bestimmbar; ein solches Zweitinstrument stand Ruohoniemi et al.
allerdings nicht zur Verfügung. Aus der Messung der Plasmageschwindigkeit kann unter
der Annahme, dass die entsprechende Plasma-Drift durch ein elektrisches Feld (E) unter
dem Einfluss eines magnetischen Feldes verursacht wird (v = E × B/B2, E × B-Drift), auf
dieses elektrische Feld geschlossen werden, wenn das Magnetfeld bekannt ist.

Die von Ruohoniemi et al. (1991) untersuchten Radar-Daten wurden am Morgen des
11. Januar 1989 zwischen 03:00 und 09:00 UT mit besagtem HF Radar in Goose Bay
aufgenommen; der untersuchte Bereich der Ionosphäre lag während dieser Zeit im frü-
hen morgendlichen magnetischen Lokalzeit-Sektor. Die Zeitreihen der Plasmageschwin-
digkeit in Ost-West Richtung weisen Oszillationen im niedrigen Millihertz-Bereich auf.
Durch ihre Amplitude herausragende Oszillationen wurden in den Zeitreihen durch Fou-
riertransformation einstündiger Teilintervalle bei den Frequenzen 1.3, 1.95 und 2.6 mHz
festgestellt. Die Oszillationen sind in Wellenpaketen etwa einstündiger Länge gruppiert.
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Innerhalb einzelner Wellenpakete bleibt die Phase konstant. Die Wellenpakete mit den
einzelnen Frequenzen traten unabhängig voneinander auf.

Die Pulsationen sind in unterschiedlichen geomagnetischen Breiten beobachtet wor-
den. Diejenigen bei einer Frequenz von 1.95 mHz weisen die höchste Amplitude in einer
Breite von 70.7◦ auf. Pulsationen bei einer Frequenz von 2.6 mHz treten mit höchster
Amplitude bei einer niedrigeren Breite von 70.0◦ auf. In dieses Schema passt auch, dass
Pulsationen mit der niedrigsten Frequenz von 1.3 mHz bei einer Breite von 71.6◦ beob-
achtet wurden.

Die Phase dieser Pulsationen ändert sich über die jeweilige Position maximaler Am-
plitude hinweg in meridionaler Richtung (entlang der Längenkreise) um etwa 180◦. Ge-
rade die Lokalisierung der Amplitude in meridionaler Richtung, der Phasensprung über
diese Stelle hinweg und der Zusammenhang zwischen Frequenz und geomagnetischer
Breite der Region maximaler Amplitude lassen darauf schließen, dass es sich bei den be-
obachteten Pulsationen um multiple stehende Alfvénwellen handelt, die mit dem Prozess
der Feldlinienresonanz assoziiert werden.

4.1 Die Feldlinienresonanz
Die Feldlinienresonanz (FLR) ist ein Prozess, bei dem eine kompressible Störung, die in
die Magnetosphäre hineinpropagiert, lokal an eine Alfvénwelle ankoppelt und Energie auf
diese überträgt. Dabei kann sich bei geeigneten Bedingungen eine stehende Alfvénwelle
auf einer Schar von Feldlinien ausbilden. Die Theorie der Feldlinienresonanz beruht auf
der Arbeit von Tamao (1965). Die Beobachtung der Charakteristika bezüglich der bereits
angesprochenen Breitenabhängigkeit der Amplitude und Phase stehender Alfvénwellen
gelang erstmals Samson et al. (1971). Southwood (1974) griff die theoretischen Vorar-
beiten von Tamao (1965) auf, und war damit in der Lage, die von Samson et al. (1971)
gefundenen experimentellen Ergebnisse zu erklären.

Die Beschreibung des Prozesses der Feldlinienresonanz (FLR) geschieht in der Arbeit
von Southwood (1974) in einer besonders einfachen Geometrie, der sogenannten Box-
Magnetosphäre: Die Feldlinien der inneren Magnetosphäre fußen auf der nördlichen und
südlichen Ionosphäre. Die durch die magnetischen Feldlinien gegebene Geometrie wird
im Box-Magnetosphärenmodell nach Southwood (1974) rektifiziert. In diesem Modell
ist das Magnetfeld homogen. Es zeige in z-Richtung: B0 = (0, 0, B0)T. Die Begrenzun-
gen der Feldlinien durch die Ionosphären entsprechen in diesem Bild Begrenzungen in
z-Richtung, zwischen denen das Magnetfeld bestehe. Die radiale Richtung (zum Erdmit-
telpunkt) sei in der Box-Magnetosphäre die x-Richtung, Begrenzungen in dieser Rich-
tung sind durch die Magnetopause (MP) und die Plasmapause gegeben. Die y-Richtung
entspricht dann der azimuthalen Richtung in der realen Magnetosphäre. Eine Skizze der
Box-Magnetosphäre ist Abbildung 4.1 dargestellt.

Eine wesentliche Bedingung für das Ankoppeln kompressibler Störungen an Alfvén-
wellen ist die Existenz eines Gradienten in der Alfvéngeschwindigkeit VA = B/

√
µ0ρ.

Unter der Annahme eines konstanten homogenen Magnetfeldes kann diese Bedingung
nur durch einen Gradienten in der Dichte ρ realisiert werden. Desweiteren werde das
Plasma in der Box-Magnetosphäre in der Näherung der Einflüssigkeits-Magnetohydro-
dynamik (MHD) beschrieben; das Plasma werde als kalt angenommen (T = 0), wodurch
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Abbildung 4.1: Skizze der Box-Magnetosphäre nach Southwood (1974). Das Hinter-
grundmagnetfeld ist homogen und zeigt in z-Richtung. Die Fußpunkte der Feldlinien
liegen in den Ionosphären bei z = 0 und z = z0. In x-Richtung wird der Raum durch
die Magnetopause begrenzt.

Effekte durch den thermischen Druck vernachlässigt werden. Außerdem wird von der
Annahme kleiner Störungen des Grundzustandes ausgegangen: In diesem Fall können
die MHD-Gleichungen linearisiert werden. Die Plasmageschwindigkeit, das elektrische
Feld und die elektrische Stromdichte werden im Grundzustand zu Null angenommen.
Das Hintergrund-Magnetfeld sei durch den Vektor B0 gegeben, die gestörte Größe werde
mit b bezeichnet. Die Bewegungsgleichung für das Plasma lautet in dieser Näherung:

ρ0
∂v
∂t

= j × B0 (4.1)

Hierbei bezeichnet v die Störung der Geschwindigkeit des Plasmas, ρ0 dessen ungestör-
te Massendichte und j die Störungskomponente der Stromdichte. Diese kann durch die
Rotation des Magnetfeldes ausgedrückt werden, da in der Näherung der MHD der Ver-
schiebungsstrom vernachlässigt wird. Das Ampèresche Gesetz folgt dann zu:

µ0 j = ∇ × b (4.2)

Mithilfe des Faradayschen Gesetzes erhält man eine Beziehung zwischen j und der Stö-
rung des elektrischen Feld E:

∇ × (∇ × E) = ∇ ×

(
−
∂b
∂t

)
= −

∂

∂t
∇ × b = −µ0

∂ j

∂t
(4.3)

Anwendung von B0 × B0× auf die vorige Gleichung ergibt:

B0 × (B0 × (∇ × (∇ × E))) = −µ0B0 ×

B0 ×

∂ j

∂t

 (4.4)

Die Bewegungsgleichung kann durch Anwendung von ×B0 und unter Berücksichtigung
der Gültigkeit des hydromagnetischen Theorems (E = −v× B0) in eine Gleichung für das
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elektrische Feld umgeformt werden:

ρ0
∂(v × B0)

∂t
= −ρ0

∂E
∂t

= ( j × B0) × B0 = B0 × (B0 × j) (4.5)

Nach partieller Ableitung der letzten Gleichung (4.5) nach der Zeit t ist die strukturelle
Gleichheit ihrer rechten Seite zu derjenigen der vorletzten Gleichung (4.4) erkennbar.
Gleichsetzen ergibt dann eine Wellengleichung für das elektrische Feld:

µ0ρ0
∂2E
∂t

= B0 × (B0 × (∇ × (∇ × E))) (4.6)

Nach Vereinfachung durch die Alfvéngeschwindigkeit VA = B0/
√
µ0ρ0 ergibt sich:

∂2E
∂t

= VA × (VA × (∇ × (∇ × E))) (4.7)

Es werde nun eine allgemeine Störung des elektrischen Feldes E angenommen, die auf
jeder y-z-Ebene durch eine ebene Welle gegeben sei, und dessen Struktur in x-Richtung a
priori nicht festgelegt sei:

E =

Ex(x)
Ey(x)

0

 eikyy+ikz−iωt (4.8)

Eine Komponente von E in z-Richtung (parallel zu B0) wird durch das hydromagnetische
Theorem ausgeschlossen. Setzt man diesen Ansatz in die Wellengleichung (4.7) ein, so
ergibt sich nach einigen Vereinfachungsschritten:

−ω2

Ex(x)
Ey(x)

0

 = V2
A(x)


−iky

∂Ey(x)
∂x − k2

y Ex(x) − k2
z Ex(x)

−k2
z Ey(x) +

∂2Ey(x)
∂x2 − iky

∂Ex(x)
∂x

0

 (4.9)

Dividiert man diesen Ausdruck durch die Alfvéngeschwindigkeit, so ergibt sich ein Vor-
faktor der Form:

K2(x) =
ω2

V2
A(x)

=
ω2µ0ρ0(x)

B2
0

(4.10)

Es sei daran erinnert, dass die x-Abhängigkeit der Alfvéngeschwindigkeit in diesem Mo-
dell auf eine langsame Änderung der Hintergrunddichte des Plasmas zurückzuführen ist.
In der realen Magnetosphäre ist bei radialer Bewegung von der Magnetopause (MP) zur
Plasmapause ein Anstieg in der Alfvéngeschwindigkeit festzustellen. Dieser wird aller-
dings im Wesentlichen durch einen Anstieg in der Stärke der magnetischen Induktion bei
Annäherung an die Erde getragen; die Änderung wird im betrachteten Modell durch ei-
ne monotone Reduktion der Hintergrunddichte ρ0(x) in x-Richtung nachgestellt. Diese
Vorgehensweise ist für die Einfachheit der Betrachtung von enormem Vorteil, da bei Än-
derung der Alfvéngeschwindigkeit mithilfe der Magnetfeldstärke auch Ströme im Grund-
zustand betrachtet werden müssen ( j

0
, 0), die die Situation erheblich verkomplizieren

(siehe nachfolgende Abschnitte dieses Kapitels sowie A.2 ab Seite 201).
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Die x-Komponente der vektorwertigen Gleichung 4.9 ist nach Ex auflösbar. Einsetzen
in die y-Komponente derselben Gleichung ergibt dann:

(K2(x) − k2
z )Ey(x) +

∂2Ey(x)
∂x2 +

∂

∂x

 k2
y

K2(x) − k2
y − k2

z

∂Ey(x)
∂x

 = 0 (4.11)

Durch Anwendung der Quotientenregel und nach einigen Umformungen folgt aus dieser
Gleichung die bekannte und in Southwood (1974) hergeleitete Differentialgleichung für
die y-Komponente des elektrischen Feldes (azimuthale Komponente in der Magnetosphä-
re):

Ey(x)(K2(x) − k2
y − k2

z ) +
∂2Ey(x)
∂x2 =

k2
y

(K2(x) − k2
z )(K2(x) − k2

y − k2
z )
∂K2(x)
∂x

∂Ey(x)
∂x

(4.12)

Der Vorfaktor des Terms auf der rechten Seite wird singulär, wenn entweder K2(x)−k2
z = 0

(am Punkt x = xR) oder K2(x) − k2
y − k2

z = 0 (am Punkt x = xT) eintritt. K2(x) fällt nach
Voraussetzung monoton in x-Richtung. Startet man also mit einem Wert K2(x) > k2

y + k2
z ,

so durchläuft man in fortschreitender x-Richtung zunächst den Punkt xT und dann den
Punkt xR.

Im Bereich x < xT gilt

K2(x) =
ω2µ0ρ0(x)

B2
0

=
ω2

V2
A(x)

> k2
y + k2

z (4.13)

Für eine kompressible MHD-Welle (Fast-Mode) im kalten Plasma gilt lokal die Dispersi-
onsrelation: ω2/V2

A = k2
x +k2

y +k2
z . Aus obiger Relation ergibt sich dann, dass für eine Fast-

Mode die Ausbreitung im Bereich x < xT möglich ist, da dort k2
x > 0 gilt. Die Fast-Mode

ist also in diesem Bereich ausbreitungsfähig; die Lösung der Differentialgleichung (4.12)
ist eine Welle. Am Punkt x = xT gilt K2(xT) − k2

y − k2
z = 0. Dieselbe Fast-Mode würde an

diesem Punkt eine verschwindende x-Komponente des Wellenvektors k2
x(xT) = 0 aufwei-

sen; jenseits dieses Punktes gilt dann entsprechend k2
x < 0, damit ist kx imaginär: Die Fast

Mode ist im Bereich x > xT also nicht mehr ausbreitungsfähig, stattdessen bildet sich hier
eine Oberflächenwelle aus, deren Amplitude in x-Richtung exponentiell abnimmt. Da die
Fast-Mode am Punkt xT total reflektiert wird, wird dieser Punkt im Englischen auch als
Turning Point (Reflexionspunkt) bezeichnet. In der Nähe dieses Punktes wird die Lösung
Ey(x) der Differentialgleichung (4.12) lokal durch die Airy-Funktion beschrieben.

Jenseits dieses Punktes gibt es noch einen weiteren Punkt xR, bei dem der Vorfaktor
auf der rechten Seite der Differentialgleichung (4.12) singulär wird. Hier gilt:

K2(xR) =
ω2

V2
A(x)

= k2
z (4.14)

Diese Relation ist die lokale Dispersionsrelation für Alfvénwellen, da die z-Richtung
mit derjenigen des Hintergrundmagnetfeldes zusammenfällt. Folglich stimmt an diesem
Punkt (xR) die Ausbreitungsgeschwindigkeit der exponentiell nach x abklingenden Ober-
flächenwelle (der ursprünglichen Fast-Mode) in der z-Richtung mit derjenigen einer Alf-
vénwellen überein. Die Gleichung (4.14) wird deshalb auch als Resonanzbedingung zwi-
schen der kompressiblen Störung und der Alfvénwelle bezeichnet; der Punkt xR wird
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Resonanzpunkt genannt. Energie wird hierbei von der Fast-Mode durch die Oberflächen-
welle auf die Alfvénwelle übertragen. Die Lösung für Ey(x) ist an dieser Stelle singulär,
was darauf zurückzuführen ist, dass hier kein Einschaltvorgang, sondern ein stationärer
Zustand laufender, resonanter Energieeinkopplung auf eine ungedämpfte Alfvénwelle be-
schrieben wird. In der realen Magnetosphäre verliert die Alfvénwelle vor allem durch
Joulesche Wärmeverluste in der Ionosphäre Energie (Dämpfung), so dass die Amplitude
in Ey(x) zwar bei Einstrahlung durch eine entsprechenden Fast-Mode rasch ansteigt, aber
endlich bleibt.

Die Kopplung der Oberflächenwelle an die Alfvénwelle kann auch mithilfe des Pola-
risationsstromes

j
p

=
1

µ0V2
A

∂E
∂t

, (4.15)

der sich aus Gleichung (4.5) ergibt, veranschaulicht werden (siehe Glassmeier 1995). Die
kompressiblen Störungen im kalten Plasma sind Störungen im Betrag des Magnetfel-
des, die rücktreibende Kraft erfolgt durch Gradienten im magnetischen Druck. Die Po-
larisationsströme, die mit diesen Magnetfeldstörungen einhergehen, sind auf die Ebene
senkrecht zum Magnetfeld (x-y-Ebene) beschränkt und fließen in darin quellenfrei. Tritt
eine kompressible Störung in eine Region ansteigender Alfvéngeschwindigkeit ein, so
ist ersichtlich, dass der Polarisationsstrom bei gleichbleibender zeitlicher Änderung im
elektrischen Feld geringer wird. Die Stromschleifen lassen sich folglich nicht mehr in der
Ebene schließen; dies geschieht über feldparallele Ströme, die ein Charakteristikum der
Alfvénwellen sind: Die dadurch verursachten Magnetfeldstörungen liegen senkrecht zur
Hintergrundmagnetfeldrichtung. Folglich kann überall dort, wo ein Gradient in der Alf-
véngeschwindigkeit vorliegt, Energie aus einer kompressiblen Störung in Alfvénwellen
eingekoppelt werden; dies ist nicht nur am Resonanzpunkt der Fall. An diesem Punkt je-
doch fallen die feldsenkrechten Polarisationsströme beider Moden aufgrund der gleichen
Ausbreitungsgeschwindigkeit in z-Richtung zusammen: Sie sind Teil eines gemeinsamen
Stromsystems, die Kopplung ist hier resonant.

Unabhängig von der Kopplung werde nun eine Alfvénwelle betrachtet, deren Störung
des elektrischen Feldvektors in x-Richtung liege. Der Gradient in der Alfvéngeschwindig-
keit werde dafür vernachlässigt, der Wellenvektor wird auf die z-Komponente kx = ky = 0
reduziert. Durch Wahl eines Ebene-Welle-Ansatzes für E = Ex0exe

ikzz−iωt können die Am-
plituden anderer Größen berechnet werden. Aus dem Induktionsgesetz ergibt sich bei
Verwendung eines allgemeinen ebene Welle Ansatzes für die Störung des Magnetfeldes
b = b0eikzz−iωt:

−∇ × E = −ikzEx0(ez × ex)e
ikzz−iωt = −iωb0eikzz−iωt =

∂b
∂t

(4.16)

Daraus ergibt sich für die Störungsamplitude des Magnetfeldes:

b0y =
kzEx0

ω
b0x = b0z = 0 (4.17)

Die periodische Störung des elektrischen Feldes in x-Richtung ist also mit einer Störung
des Magnetfeldes in y-Richtung verbunden; diese liegt senkrecht zur Hauptmagnetfeld-
richtung und ist eine Alfvénische Störung. In der realen Magnetosphäre entspricht dies
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einer Magnetfeldstörung in azimuthaler Richtung; eine solche Alfvénwelle wird auch
als toroidale Alfvénwelle bezeichnet. Demgegenüber wird einer Alfvénwelle mit radialer
Magnetfeldstörung (hier in x-Richtung) als poloidale Welle bezeichnet.

Die Geschwindigkeitsstörung der betrachteten toroidalen Alfvénwelle kann aus der
Bewegungsgleichung für das Plasma gewonnen werden, wenn auch hierfür ein Ebene-
Welle-Ansatz v = v0eikzz−iωt verwendet wird:

ρ0
∂v
∂t

= −iωρ0v0eikzz−iωt = j × B0 =
1
µ0

(∇ × b) × B0

=
ikzb0yB0

µ0
(ez × ey) × eze

ikzz−iωt =
ikzb0yB0

µ0
eye

ikzz−iωt (4.18)

Daraus folgt, dass die Störung der Geschwindigkeit wie die des Magnetfeldes in y-Rich-
tung liegt:

v0y = −
kzb0yB0

µ0ωρ0
v0x = v0z = 0 (4.19)

Die meridionalen Charakteristika bezüglich der Phasenänderung der Pulsationen (180◦

Phasensprung) und bezüglich der Lokalisierung in der Amplitudenverteilung, die von
Ruohoniemi et al. (1991) beobachtet wurden, können jedoch erst verstanden werden,
wenn auch die Reflexion der Alfvénwellen an der Ionosphäre und nicht nur die Gene-
rierung berücksichtigt wird:

In der Ionosphäre sind genug Ladungsträger (Elektronen und Ionen) vorhanden, um
Ströme tragen zu können. Desweiteren ist die Stoßfrequenz dieser Teilchen untereinander
und mit Neutralgasatomen genügend hoch, um auch einen signifikanten Strom senkrecht
zur Richtung des Magnetfeldes und in Richtung des elektrischen Feldes (Pedersen-Strom)
zu ermöglichen. Idealerweise kann die Ionosphäre als unendlich dünne Schicht unendlich
hoher Leitfähigkeit betrachtet werden. In dieser Näherung ist das tangentiale elektrische
Feld innerhalb der Schicht Null. Eine zur Ionosphäre entlang des Magnetfeldes propagie-
rende Alfvénwelle würde aufgrund dieser Bedingung an der Ionosphäre total reflektiert
werden. Tatsächlich wird allerdings ein Teil der Energie der Welle in thermische Ener-
gie der Ionosphärenpartikel umgewandelt und damit der Welle entzogen; folglich ist die
reflektierte Alfvénwelle gedämpft. Da die Reflexion an der nördlichen und südlichen Io-
nosphäre stattfindet, kann sich im Raum dazwischen entlang der Magnetfeldlinien eine
stehende Alfvénwelle ausbilden. Dies ist möglich, da die Alfvénwelle entlang des Ma-
gnetfeldes geführt wird.

Die Bedingungen an das elektrische Feld in der Ionosphäre können auf die Situa-
tion der Box-Magnetosphäre übertragen werden: Die ionosphärischen Grenzen des Ma-
gnetosphärengebietes sollen in der rektifizierten Geometrie des Modells bei z = 0 und
z = z0 > 0 liegen (siehe Abbildung 4.1). Die Entfernung eines ionosphärischen Fußpunk-
tes vom anderen entlang der Magnetfeldlinien sei also z0. Eine stehende Alfvénwelle be-
steht aus zwei gegenläufigen Wellen, die dieselbe Amplitude aufweisen. Die resultierende
Amplitude entlang des Magnetfeldes in Abhängigkeit der Zeit ist dann im elektrischen
Feld gegeben durch (z. B. Walker 2005):

Ex(z, t) = Ex0

(
eikzz−iωt − e−ikzz−iωt

)
(4.20)
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Der linke Summand in der Klammer beschreibt dabei die in positive z-Richtung laufen-
de Welle, der rechte Summand entsprechend die gegenläufige Welle. Das Minuszeichen
zeigt, dass beide Wellen einen Phasenversatz von 180◦ aufweisen; die Amplitude ist vom
Betrag her gleich (Ex0). Dieser Ansatz garantiert, dass das elektrische Feld an der Gren-
ze z = 0 selbst Null ist. Der Ausdruck wird um 2i erweitert, wodurch sich ein anderer
Amplitudenvorfaktor ergibt:

Ex(z, t) = 2iEx0
eikzz − e−ikzz

2i
e−iωt = 2iEx0 sin(kzz)e−iωt = Ẽx0 sin(kzz)e−iωt (4.21)

Die Bedingung, dass das elektrische Feld bei z = z0 verschwinden soll, ist dann erfüllt,
wenn für das Argument des Sinus kzz0 = nπ mit n ∈ N gilt. Es folgt, dass die Distanz
z0 zwischen den Ionosphären (entlang des Magnetfeldes) ganzzahligen Vielfachen der
halben Wellenlänge der stehenden Alfvénwellen entsprechen muss: z0 = nλ/2.

Die Verteilung der Geschwindigkeitsstörung v und der Störung des Magnetfeldes b
können in gleicher Weise zu (4.16) und (4.18) bestimmt werden:

−∇ × E = −kzẼx0 cos(kzz)e−iωtey =
∂b
∂t

(4.22)

b = −
ikzẼx0

ω
cos(kzz)e−iωtey (4.23)

Für v ergibt sich:

ρ0
∂v
∂t

= j × B0 =
1
µ0

(∇ × b) × B0 =
−kzb0yB0

µ0
ey sin(kzz)e−iωt =

ik2
z Ẽx0B0

µ0ω
ey sin(kzz)e−iωt

(4.24)

v =
−k2

z Ẽx0B0

µ0ρ0ω2 ey sin(kzz)e−iωt (4.25)

Man kann leicht erkennen, dass nicht nur die Verteilung des elektrischen Feldes einen
Knoten an der Position der Ionosphären bei z = 0 und z = z0 aufweist, sondern auch
das Geschwindigkeitsfeld des magnetosphärischen Plasmas. Die Magnetfeldstörung weist
dagegen an diesen Positionen einen Bauch auf, ihre Amplitude maximiert dort.

Der gesamte Feldlinienresonanz-Prozess stellt sich folgendermaßen dar: Eine externe
kompressible Störung läuft in die Magnetosphäre ein. Aufgrund des Gradienten in der
Alfvéngeschwindigkeit gibt es einen Reflexionspunkt, an dem die kompressible Störung
reflektiert wird. Jenseits dieses Punktes existiert eine exponentiell abfallende Oberflä-
chenwelle; diese koppelt überall am Alfvéngeschwindigkeits-Gradienten, insbesondere
aber am Resonanzpunkt an Alfvénwellen an (erste Resonanzbedingung). Die Alfvén-
wellen breiten sich entlang des magnetosphärischen Magnetfeldes zu den Ionosphären
aus. Ist die Frequenz der Alfvénwellen so, dass ein ganzzahliges Vielfaches der halben
Wellenlänge gerade in den Zwischenraum zwischen die ionosphärischen Fußpunkte ent-
lang der Feldlinien passt, so wird sich dort, wo dies der Fall, eine stehende Alfvénwelle
als Eigenschwingung der betreffenden magnetischen Feldlinien (Flussröhren) einstellen
(zweite Resonanzbedingung). Bezüglich stehender Alfvénwellen können die Flussröhren
zwischen den Ionosphären als Oszillatoren mit ihren Eigenfrequenzen betrachtet wer-
den. Die Eigenfrequenzen sinken mit zunehmendem radialen Abstand zur Erde, weil die
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Alfvéngeschwindigkeit geringer wird und sich die Entfernung der ionosphärischen Fuß-
punkte entlang der Feldlinien erhöht. In der Magnetosphäre gibt es also auch bezüglich
der Eigenfrequenzen von stehenden Alfvénwellen einen Gradienten in radialer Richtung;
Feldlinienschalen des Erdmagnetfeldes bilden Isoflächen der Eigenfrequenz.

Der Feldlinienresonanz-Prozess ist am effektivsten, wenn die erste und zweite Reso-
nanzbedingung auf derselben Feldlinienschale erfüllt sind. Umliegende Feldlinienscha-
len anderer Eigenfrequenzen werden zu erzwungenen Schwingungen angeregt. Dabei ist
ein Unterschied in der relativen Phase festzustellen, der mit der Theorie der Anregung
harmonischer Oszillatoren erklärt werden kann: Ein Oszillator, der mit einer deutlich ge-
ringeren Frequenz in Bezug auf seine Eigenfrequenz angeregt wird, wird dieser Schwin-
gung instantan folgen können (keine Phasenverschiebung). Im umgekehrten Fall liegt eine
Phasenverschiebung von 180◦ vor. Sind Anregung und Oszillator in Resonanz, so ist die
Schwingung um 90◦ Phasenverschoben. Da der Gradient der Eigenfrequenzen in radialer
Richtung verläuft, ist in dieser Richtung über die Resonanzstelle hinweg auch eine Pha-
senverschiebung der Schwingung um 180◦ gegeben. Diese Phasenverschiebung kann am
Boden in meridionaler Richtung beobachtet werden. Entsprechend verhält es sich mit
der Lokalisierung der Amplitude in meridionaler bzw. radialer Richtung: Jenseits der
Feldlinienschale, bei der Anregungsfrequenz und Eigenfrequenz übereinstimmen, sind
die Schwingungen nicht in Resonanz und die Amplituden geringer. Entsprechend ist auch
eine Lokalisierung der Amplitude in meridionaler Richtung am Boden gegeben. Die be-
schriebenen meridionalen Profile in Amplitude und Phase wurden von Ruohoniemi et al.
(1991) beobachtet.

Das Besondere an der Entdeckung von Ruohoniemi et al. (1991) ist die Tatsache, dass
es keinen kontinuierlichen Übergang zwischen den einzelnen Pulsations-Frequenzen gibt.
Bei einer breitbandigen Anregung würden sich stehende Alfvénwellen auf einer Schar
von Feldlinienschalen mit den entsprechenden Eigenfrequenzen ausbilden. Am Boden
wäre ein fließender Übergang in den Frequenzen der Pulsationen in meridionaler Richtung
zu sehen. Genau dies wurde beim Ereignis vom 11. Januar 1989 aber nicht beobachtet.
Stattdessen wurden Pulsationen vornehmlich bei den diskreten, „magischen“ Frequenzen
(MF) von 1.3, 1.95 und 2.6 mHz beobachtet; Pulsationen bei den Zwischenfrequenzen
fehlen.

In Bezug auf mögliche Ursachen für die Beobachtung einzelner (diskreter) Frequen-
zen mutmaßen Ruohoniemi et al. (1991), dass es sich hierbei um die messbaren Auswir-
kungen von Hohlraummoden (engl.: cavity modes) handeln könnte. Die Theorie des ma-
gnetosphärischen Hohlraumresonators wird in der Arbeit von Kivelson und Southwood
(1986) begründet. Globale Eigenmoden des magnetosphärischen Hohlraums würden dem-
nach an Alfvén-Wellen ankoppeln und stehende Alfvénwellen mit Frequenzen hervorru-
fen, die durch die diskreten Eigenfrequenzen des Hohlraumresonators vorgegeben wer-
den. Breitbandige Störungen der Magnetosphäre von außen würden erst die Eigenmoden
des Hohlraumresonators anregen; die Einkopplung der Energie in stehende Alfvénwellen
würde nachrangig geschehen.
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Abbildung 4.2: Skizze der verschiedenen Wellentypen beim Feldlinienresonanz-Prozess:
Wellenausbreitung einer Fast-Mode bis zum Reflexionspunkt xT, an dem sie reflektiert
wird; dahinter Oberflächenwelle, deren Amplitude exponentiell in x-Richtung abfällt. Am
Resonanzpunkt xR: Lokale Kopplung der Oberflächenwelle mit einer Alfvénwelle. Da ei-
ne Fast-Mode auch an der MP reflektiert wird, kann sich zwischen derselben und dem
Reflexionspunkt eine stehende kompressible Welle einstellen: Der gelbe Bereich kenn-
zeichnet den magnetosphärischen Hohlraumresonator.

4.2 Der magnetosphärische Hohlraumresonator
Die Theorie des magnetosphärischen Hohlraumresonators basiert auf derjenigen der Feld-
linienresonanz, weshalb hier direkt an die Ergebnisse des letzten Abschnittes angeknüpft
werden kann. Wie dort bereits erwähnt sind kompressible Wellen über den Reflexions-
punkt xT hinaus nicht ausbreitungsfähig. Die Magnetopause (MP) stellt eine weitere re-
flektierende Fläche für kompressible Wellen dar: In der Magnetosheath ist das Magnetfeld
vom Betrag her geringer als in der Magnetosphäre; die Plasmadichte ist üblicherweise um
eine oder zwei Größenordnungen höher. Dementsprechend ist die Alfvéngeschwindigkeit
VA in der Magnetosheath deutlich geringer als in der Magnetosphäre; über die MP hinweg
besteht ein erheblicher Gradient in VA, an dem kompressible Wellen, die aus dem Inneren
der Magnetosphäre zur MP propagieren, reflektiert werden. Folglich gibt es einen Raum,
der in radialer Richtung durch die MP bei xM und den Reflexionspunkt bei xT begrenzt
wird, in dem kompressible Wellen eingefangen werden können. In diesem Raum können
sich folglich stehende kompressible Wellen einstellen, deren Eigenfrequenzen durch die
Geometrie des Raumes und durch das Profil der Alfvéngeschwindigkeit (bzw. der magne-
tosonischen Geschwindigkeit) gegeben sind. In feldparallele Richtung ist der Raum durch
die Ionosphären begrenzt (z = 0 und z = z0); er ist schematisch in Abbildung 4.2 darge-
stellt (gelbe Fläche). In der azimuthalen Richtung wird in der Theorie des magnetosphä-
rischen Hohlraumresonators von einer axialsymmetrischen Magnetosphäre ausgegangen,
so dass sich der Hohlraum als Torus um die Erde erstreckt.

Ausgangspunkt für die Herleitung der darin gültigen Beziehungen sei Differentialglei-
chung (4.12) für die azimuthale Komponente des elektrischen Feldes (y-Komponente in
der Box-Magnetosphäre). Gesucht ist eine approximative Lösung für den Bereich zwi-
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schen xM und xT. Zunächst kann die Differentialgleichung stark vereinfacht werden, in-
dem man annimmt, dass sich die Alfvéngeschwindigkeit und damit K2(x) nur langsam
mit x ändern. Damit ergibt sich ∂K2(x)/∂x ≈ 0, sowie:

Ey(x)(K2(x) − k2
y − k2

z ) +
∂2Ey(x)
∂x2 = Ey(x)κ2(x) +

∂2Ey(x)
∂x2 = 0 (4.26)

mit κ2(x) = K2(x)− k2
y − k2

z . Entsprechend obiger Annahme gälte dann auch ∂κ(x)/∂x ≈ 0;
damit folgt die Lösung von (4.26) zu:

Ey(x) = A exp
(
i
∫ x

κ(ζ)dζ
)

+ B exp
(
−i

∫ x

κ(ζ)dζ
)

(4.27)

Die erste Lösung (erster Summand auf der rechten Seite) steht dabei für die in positive
x-Richtung propagierende kompressible Welle, die zweite Lösung beschreibt die gegen-
läufige Welle. Gesucht ist nun die Bedingung für die möglichen Wellenlängen und Fre-
quenzen stehender kompressibler Wellen zwischen den beschriebenen Grenzen. Dabei ist
zu berücksichtigen, wie kompressible Wellen an beiden Grenzen reflektiert werden. An
der MP findet die Reflexion aufgrund des abrupten Abfalls der Alfvéngeschwindigkeit
statt. Das tangentiale elektrische Feld wird, wie aus der Elektrodynamik bekannt, über
die Grenzfläche hinweg stetig übergehen. Ein elektrisches Feld in paralleler Richtung
zum Hintergrundmagnetfeld ist aber nicht zu erwarten, da die Leitfähigkeit des Plasmas
in dieser Richtung als unendlich hoch angenommen werden kann. Da die Richtungen
des Hintergrundmagnetfeldes in Magnetosheath und Magnetosphäre üblicherweise nicht
übereinstimmen, wird entsprechend an der MP das tangentiale elektrische Feld Null sein
(wie an der Ionosphäre): Daraus resultiert ein Phasensprung der reflektierten Welle in Be-
zug auf die hinlaufende Welle von 180◦ (siehe auch Abschnitt 4.1). Am anderen Ende
des Resonators findet die Reflexion am Reflexionspunkt xT statt. An dieser Stelle ist die
Lösung der Differentialgleichung (4.12) lokal durch die Airy-Funktion gegeben; an die-
ser findet Reflexion mit einem Phasensprung von 90◦ statt (siehe Walker et al. 1992). Da
sich bei einer stehenden Welle die Phase bei einem Umlauf (in x-Richtung) nur um ein
ganzzahliges Vielfaches von 360◦ bzw. 2π ändern darf, ist die gesuchte Bedingung für die
Frequenz dieser stehenden Wellen und damit der Eigenmoden des Hohlraumresonators
gegeben durch (Walker et al. 1992):

φ(ω) =

∫ xT

xM

κ(x)dx =

∫ xT

xM

√
ω2

V2
A(x)

− k2
y − k2

z dx =

(
n −

1
4

)
π (4.28)

mit n ∈ N. Die Eigenfrequenzen des Resonators sind durch die Werte von ω gegeben,
für die die obige Gleichung erfüllt ist. Jenseits des Reflexionspunktes gehen auch die ste-
henden Wellen in Oberflächenwellen über, die dann wieder an entsprechenden Resonanz-
punkten an Alfvénwellen ankoppeln können (Feldlinienresonanz, siehe oben). Die durch
Gleichung (4.28) gegebene Frequenzselektion würde die Beobachtungen von Ruohonie-
mi et al. (1991) bezüglich der Auswahl von Frequenzen erklären können. Im Modell des
magnetosphärischen Hohlraumresonators ist aufgrund der angenommenen Axialsymme-
trie der Magnetosphäre die Wahl von ky (bzw. m: übliche Bezeichnung der azimuthalen
Wellenzahl) nicht frei, sondern auch quantisiert. In der Box-Magnetosphäre kann dies
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durch periodische Randbedingungen an Grenzen in y-Richtung erzwungen werden. Ist
die Länge zwischen diesen Grenzen Ly, so ist für ky zu fordern: Lky = 2πn mit n ∈ N.

Basierend auf den Untersuchungen von Ruohoniemi et al. (1991) haben Samson et al.
(1991) Daten des HF-Radars von Goose Bay und des kanadischen Bodenmagnetometer-
Netzwerkes CANOPUS von 6 verschiedenen Tagen ausgewertet. Leistungsdichtespek-
tren wurden aus den Plasmageschwindigkeitsmessungen (Dopplerverschiebung) des Ra-
dars und aus den Magnetfeldbeobachtungen am Boden berechnet. Die berechneten Spek-
tren beider Datenquellen weisen Maxima bei den Frequenzen auf, die bereits Ruohonie-
mi et al. aufgefallen sind: 1.3, 1.9 und 2.6 mHz. Die Stabilität dieser drei Frequenzen
war mit ±5% in hohem Maße gegeben. Samson et al. (1991) schlossen daraus, dass es
sich hierbei um ausgewählte, wiederkehrende und stabile Frequenzen handelt, die nicht
nur bei einem Ereignis festzustellen sind. Zusätzlich zeigten sie, dass nicht nur die Fre-
quenzselektion, sondern auch die drei beobachteten Frequenzen durch Eigenmoden eines
magnetosphärischen Hohlraumresonators erklärt werden können: Dazu benutzten sie das
oben beschriebene Modell des Resonators in der Box-Magnetosphäre. Nötig ist eine An-
nahme über die azimuthale Wellenzahl (ky � kz), wodurch der Resonanzpunkt an den
Reflexionspunkt heranrückt. Die Kopplung der Hohlraumeigenmoden findet folglich in
diesem Modell in der Nähe der inneren Grenze des Resonators statt. Die radiale Position
des Resonanzpunktes (und damit des Reflexionspunktes) erhielten Samson et al. (1991)
aus einer Beziehung von Samson und Rostoker (1972); das Alfvéngeschwindigkeitsprofil
wurde ebenfalls a priori festgelegt. kz ergibt sich damit aus ω2/V2

A(xR ≈ xT) − k2
z = 0,

wobei ω = 2π fn durch eine der beobachteten Frequenzen fn gegeben ist. Der Parameter
xM, die MP-Position, wurde durch Minimierung der Kostenfunktion:

3∑
n=1

(
φ(2π fn) −

(
n −

1
4

)
π

)2

(4.29)

erhalten, wobei φ(ω) durch das Phasenintegral (4.28) gegeben ist. Auf diese Weise ergab
sich eine MP-Distanz vom Erdmittelpunkt von 14.5 RE. Berücksichtigt man, dass ihre
Beobachtungen im morgendlichen magnetischen Lokalzeitsektor stattfanden, so ist dies
als realistischer Wert für die MP-Distanz an der Flanke der Magnetosphäre einzuschät-
zen. Damit folgten für die ersten vier Eigenmoden des Hohlraumresonators die Werte:
1.30, 1.88, 2.63 und 3.41 mHz. Wie man leicht sieht, passt dieses Ergebnis sehr gut zu
den Beobachtungen. Die vierte Frequenz gehört, wie anfangs erwähnt, auch zum Satz der
„magischen“ Frequenzen (MF); Pulsationen mit dieser Frequenz wurden an 2 der 6 Be-
obachtungstage in Samson et al. (1991) festgestellt. Aufgrund dieser Arbeit werden die
ermittelten Eigenfrequenzen im Englischen nach dem cavity mode model of Samson auch
als CMS-Frequenzen bezeichnet.

Eine Modifikation des Konzeptes des Hohlraumresonators wurde in einer Anschluss-
arbeit (Samson et al. 1992) vorgeschlagen: Die berechneten Eigenmoden wären demnach
eher diejenigen eines Wellenleiters denn eines Hohlraumresonators. Der Unterschied ist
sehr subtil: Beim Hohlraumresonator wird von einer axialsymmetrischen Magnetosphäre
ausgegangen, was zu einer Quantisierung der azimuthalen Wellenzahl ky führt. Diese An-
nahme ist aufgrund der Struktur der Magnetosphäre (Schweif) schwer zu rechtfertigen.
In Samson et al. (1992) wird deshalb eher von einem magnetosphärischen Wellenleiter
ausgegangen, der an den Flanken zur Nachtseite hin offen ist. Diese Modifikation des
zugrundeliegenden Konzeptes ändert an der obigen Rechnung allerdings nichts.
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Die Erklärung der beobachteten MF mithilfe des magnetosphärischen Wellenleiters
wurde bereits von Samson et al. (1992) kritisch hinterfragt: Beispielsweise wird die azi-
muthale Wellenzahl ky � kz gesetzt; eine Variation in dieser Wellenzahl hat aber Einfluss
auf die Eigenfrequenzen des Wellenleiters. Ein Merkmal der beobachteten Pulsationen ist
die Stabilität der MF, sie wurden als wiederkehrende, in Spektren hervorgehobene Fre-
quenzen identifiziert. Walker et al. (1992) weisen darauf hin, dass diese Eigenschaft mit
Eigenmoden eines Wellenleiters, dessen äußerer Rand durch die MP an den Flanken ge-
geben ist, schwerlich vereinbar ist, da unterschiedliche SW-Bedingungen auch notwendi-
gerweise andere Positionen für die MP (xM) zur Folge hätten: Eine veränderte Breite des
Wellenleiters würde zweifelsohne zu einem anderen Satz von Eigenfrequenzen führen.
Die Stabilität der beobachteten Frequenzen suggeriert dagegen den unrealistischen Fall
einer nahezu unveränderlichen Geometrie des Wellenleiters zu unterschiedlichen Zeiten
und an unterschiedlichen Tagen. Desweiteren weisen sowohl Walker et al. (1992) als auch
Samson et al. (1992) darauf hin, dass auch im Frequenzbereich unter 1 mHz Wellenak-
tivität in den Radar- und Magnetometer-Daten festzustellen ist. Ein weiteres Maximum
im Bereich um 0.6 bis 0.8 mHz (siehe Samson et al. 1992) wäre allerdings nicht mit dem
Wellenleitermodell vereinbar, da sich für eine solche Frequenz der Grundmode (Eigen-
mode unterster Frequenz) eine MP-Entfernung von über 30 RE ergäbe; dieser Wert wurde
als unrealistisch eingeschätzt. Wäre diese Frequenz also Teil der stabilen und wiederkeh-
renden MF, so wäre das Wellenleitermodell zur Erklärung ungeeignet; im Modell von
Samson et al. wird die Frequenz von 1.3 mHz als Frequenz der Grundmode betrachtet.

Es gibt eine ganze Reihe von Untersuchungen, die für die Existenz der MF bzw.
CMS-Frequenzen sprechen. Beispielsweise finden Francia und Villante (1997) die MF in
Magnetfeldmessungen geomagnetischer Pulsationen, die am Boden in niedrigeren Brei-
ten (im italienischen L’Aquila) durchgeführt wurden. Ihr Ergebnis wird in einer statisti-
schen Nachfolgeuntersuchung (Villante et al. 2001) mit Daten derselben Station bestä-
tigt. Die MF werden auch in weiteren Radar-Messdaten als Satz hervorgehobener Fre-
quenzen identifiziert: Fenrich et al. (1995) analysierten die Signaturen von Feldlinienre-
sonanzen (stehenden Alfvénwellen) gemessen in allen Lokalzeitsektoren mithilfe dreier
Hochfrequenz-Radare des SuperDARN Netzwerkes und fanden in beeindruckender Wei-
se ein deutliches Übergewicht der diskreten Frequenzen 0.7, 1.3, 1.9, 2.5, 3.3 mHz. Es
sei nochmals darauf hingewiesen, dass die niedrigste Frequenz von 0.7 mHz durch das
Wellenleitermodell nicht erklärbar ist (siehe oben). Mathie et al. (1999) untersuchten 137
niederfrequente Pulsationen in Bodenmagnetometerdaten des IMAGE-Netzwerkes und
fanden, dass die MF vornehmlich, aber nicht exklusiv auftreten.

Im Gegensatz dazu fanden Ziesolleck und McDiarmid (1995) in ihrer statistischen
Untersuchung, die auf Bodenmagnetometerdaten (CANOPUS Netzwerk) eines Jahres
basiert, keinen Hinweis dafür, dass Feldlinienresonanzen oder stehende Alfvénwellen be-
sonders oft mit den MF auftreten, wenn man von der Frequenz 1.9 mHz absieht. Sarafo-
poulos (2005) testete das Hohlraumresonator- bzw. Wellenleiter-Modell mit Multipunkt-
messungen: Er analysierte Bodenmagnetometerdaten sowie Messungen unterschiedlicher
Satelliten in der Magnetosphäre und im SW hinsichtlich der MF nach Samson et al.
(1991). In seiner Einzelfallstudie konnte er aber weder die Eigenmoden des Hohlraum-
resonators bzw. des Wellenleiters in der Magnetosphäre noch Pulsationen bei den MF
beobachten.

Zusammenfassend ist festzustellen, dass das Modell des magnetosphärischen Wellen-
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leiters Erfolge bei der Erklärung der MF vorweisen kann. Schwierigkeiten bereiten insbe-
sondere die Erklärung der beobachteten spektralen Maxima bei Frequenzen unter 1 mHz
sowie die umstrittene Stabilität und Wiederkehr der Frequenzen bei geomagnetischen Pul-
sationen. Der Wellenleiter sollte ja permanent vorhanden sein; somit stellt sich die Frage,
warum in einigen Studien die MF prominent hervortreten, in anderen dagegen Feldli-
nienresonanzen bei verschiedenen Frequenzen beobachtet werden, ohne dass bestimmte
Frequenzen herausragen. Es erscheint folglich sinnvoll, nach alternativen Erklärungsmög-
lichkeiten für das Auftreten der diskreten MF zu suchen; eine dieser Möglichkeiten wird
im folgenden Abschnitt vorgestellt.

4.3 Diskrete Frequenzen aus dem Sonnenwind
Kepko et al. (2002) stellten fest, dass zwar der magnetosphärische Wellenleiter, so wie
er von Samson et al. (1992) postuliert wurde, das Erscheinen der diskreten MF erklären
kann; Variationen der Dichte oder des dynamischen Druckes des SW könnten allerdings
auch zu solchen Maxima in der Spektren der verschiedenen genannten Beobachtungen
führen. Im SW müssten die periodischen Variationen dafür mit nahezu gleichbleibenden,
diskreten Wellenlängen vorhanden sein. Unter der Annahme einer konstanten SW-Fließ-
geschwindigkeit werden diese eingebetteten räumlichen Variationen beim Erreichen des
Hindernisses Magnetosphäre zu zeitlichen Variationen des dynamischen SW-Druckes im
Ruhesystem der Erde. Diese werden zunächst kompressible Störungen (Fast-Moden) in
der Magnetosheath verursachen, die dann zur Magnetopause und darüber hinweg in die
Magnetosphäre propagieren können. Die Störungen könnten dort durch den Prozess der
Feldlinienresonanz an Alfvénwellen ankoppeln, so dass die Frequenzen, die sich aus den
Längenskalen der SW-Variationen ergeben, letztendlich in Radar- und Bodenmagnetome-
ter-Messungen nachweisbar wären. In einem davon leicht abweichenden Szenario würden
Dichte bzw. Druckvariationen in der Magnetosheath eine radiale, quasi-statische Bewe-
gung der MP verursachen. Innerhalb der Magnetosphäre ergäbe sich daraus eine kom-
pressible Störung mit entsprechender Frequenz durch Kompression der gesamten Ma-
gnetosphäre (siehe z. B. Korotova und Sibeck 1995). Es ist keine neue Erkenntnis, dass
Fluktuationen im ungestörten SW direkt geomagnetische Pulsationen innerhalb der Ma-
gnetosphäre bewirken können. Das neue an der Betrachtung von Kepko et al. (2002) ist
der Umstand, dass sie zum ersten Mal eine Verbindung herstellen zwischen den diskreten
Frequenzen, die von Ruohoniemi et al. (1991) erstmalig in prominenter Weise beobachtet
wurden, und den Variationen des SW in Dichte bzw. dynamischem Druck.

In ihrer Arbeit benutzen Kepko et al. (2002) SW-Messungen des Satelliten Wind (Ma-
gnetfeld, Dichte und Geschwindigkeit), der sich jenseits der Bugstoßwelle im ungestörten
SW befand. Zwei Zeitintervalle (5.2.2000, 17:00 bis 20:00 UT, sowie 27.4.2000, 00:00
bis 05:00 UT) werden beispielhaft untersucht. Sie zeigen, dass in beiden Zeitintervallen
die Dichte und der dynamische SW-Druck Variationen mit diskreten Frequenzen auf-
weisen. Pulsationen mit denselben Frequenzen wurden einige Zeit später innerhalb der
Magnetosphäre durch den GOES-10 Satelliten (Magnetfeldmessungen) beobachtet. Die
Zeitreihen von Wind und GOES-10 sind außergewöhnlich stark korreliert (Korrelations-
koeffizient: R = 0.9), wenn man den erwähnten Zeitversatz berücksichtigt. Die Störungen,
die von GOES-10 im Betrag des Magnetfeldes beobachtet wurden, weisen folglich auf ei-
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ne kompressible Störung in der Magnetosphäre verursacht durch die Variationen der SW-
Parameter hin.

Durch Fouriertransformation erhalten Kepko et al. (2002) die Spektren der Messgrö-
ßen von WIND und GOES-10 für die zwei analysierten Intervalle. Im ersten Fall finden
sich Maxima in allen Spektren (SW und Magnetosphäre) bei 0.7, 1.4, 2.0 und 2.7 mHz:
Diese Frequenzen liegen bemerkenswert nah an den MF. Die entsprechenden geomagne-
tischen Pulsationen in der Magnetosphäre werden folglich durch die beobachteten SW-
Variationen erklärt; ein Wellenleiter wird zur Erklärung nicht benötigt. Die Transforma-
tion der Messdaten des zweiten Intervalls ergibt ein ähnliches Bild: Variationen diskreter
Frequenzen werden im SW und in der Magnetosphäre beobachtet; die Maxima der Spek-
tren liegen bei 0.4, 0.7, 1.0 und 1.3 mHz. Sie stimmen also nicht ganz so gut mit den MF
überein wie im ersten Fall.

Es bleibt festzustellen, dass Pulsationen mit den MF in der Magnetosphäre auch durch
entsprechende Variationen im SW verursacht werden können. Dadurch wird zwar das
Wellenleitermodell nicht grundsätzlich in Frage gestellt; trotzdem stellt sich damit die
Frage, ob nicht zumindest ein Teil der magnetosphärischen Beobachtungen, in deren
Spektren die MF hervortreten, auch durch SW-Variationen erklärt werden kann. Die MF
wurden von Samson et al. (1991) als stabil und wiederkehrend beschrieben. Wollte man
das Auftreten der MF unter der Annahme der Gültigkeit dieser Aussage allein durch SW-
Variationen erklären, so wäre zu fordern, dass auch im SW die MF öfter auftreten als
andere Frequenzen im unteren Millihertz-Bereich. In diesem Fall müsste es auch einen
physikalischen Prozess geben, der für eine solche Frequenzauswahl in den SW-Variatio-
nen verantwortlich ist.

Die Wiederkehr bestimmter Frequenzen sowohl bei Fluktuationen im SW (Dichte)
als auch in der Magnetosphäre (Betrag des Magnetfeldes) wurde in Viall et al. (2008)
und Viall et al. (2009a) untersucht. Diese Arbeiten basieren auf einem Datensatz des Sa-
telliten Wind von 11 Jahren Länge (SW-Messdaten von 1995 bis 2005) sowie auf einem
zehnjährigen Datensatz der GOES Satelliten (1996 bis 2005; geostationäre Satelliten).
Bezüglich der SW-Dichte erhalten Viall et al. das Ergebnis, dass Variationen bei den
Frequenzen 0.7, 1.4, 2.0 und 4.8 mHz mit statistisch signifikant höherer Wahrscheinlich-
keit im untersuchten Intervall auftreten als bei anderen Frequenzen. Bei Variationen im
Betrag des Magnetfeldes in der Magnetosphäre seien die Frequenzen 1.0, 1.5, 1.9, 2.8,
3.3 und 4.4 mHz ausgezeichnet. Sie argumentieren, dass die prominenten Frequenzen der
Variationen im SW mit denen in der Magnetosphäre zum Teil gut übereinstimmen wür-
den. In vielen Fällen, in denen eine Frequenz in SW-Spektren prominent hervortreten
würde, wäre auch ein entsprechendes Maximum im Spektrum des Magnetfeldbetrages
der tagseitigen Magnetosphäre vorhanden. Insgesamt würde dies dafür sprechen, dass es
ausgezeichnete Frequenzen bei SW-Dichtevariationen gebe, die sich auf geomagnetische
Pulsationen in der Magnetosphäre übertragen würden.

Im Detail ergibt sich aus Viall et al. (2009a) allerdings ein differenzierteres Bild: Die
spektralen Maxima sind nicht umbedingt stabil über die 10 bzw. 11 untersuchten Jahre.
Teilt man diese Intervalle in Subintervalle von je drei Jahren Länge auf, so sind Verschie-
bungen in den Frequenzen der Maxima der mittleren Spektren zwischen diesen Subinter-
vallen ersichtlich. Vergleicht man die Maxima der SW-Spektren der Subintervalle mit den
korrespondierenden Maxima der magnetosphärischen Spektren, so ist oft keine Überein-
stimmung festzustellen. Beispielsweise sind in den SW-Spektren der Jahre 1996 bis 1998
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die Frequenzen 0.7 und 2.3 mHz ausgezeichnet. In den entsprechenden Spektren der Ma-
gnetosphärendaten sind dies die Frequenzen 1.1, 1.9 und 2.8 mHz. Die Untersuchung von
Einzelintervallen ergibt, dass in nur 54% der Fälle (mindestens) ein Maximum des un-
tersuchten SW-Spektrums mit einem Maximum des entsprechenden magnetosphärischen
Spektrums zusammenfällt. Dies weist darauf hin, dass zwar SW-Variationen durchaus
Pulsationen in der Magnetosphäre verursachen, dass aber die Spektren der Magnetosphä-
re bei weitem nicht aus den SW-Spektren ableitbar sind.

Mögliche Gründe für eine erhöhte Wahrscheinlichkeit bestimmter Frequenzen bei Va-
riationen der SW-Dichte werden in Kepko und Spence (2003) und Viall et al. (2009b)
angeführt. Es ist zunächst festzustellen, dass die Ursache nur im interplanetaren Medium
bzw. in der Sonne selbst zu verorten ist: Der SW-Fluss ist supermagnetosonisch; somit
ist es schwer vorstellbar, dass die Erde auf die Frequenzen der Variationen im SW weit
vor der Bugstoßwelle Einfluss nehmen kann. Kepko und Spence (2003) skizzieren meh-
rere Mechanismen, über die sich Pulsationen der Sonne auf den SW aufprägen könnten:
Zum einen liegen die Frequenzen von p-Wellen der Sonne (Druckwellen) mit 1 bis 5 mHz
im Bereich der betrachteten diskreten Frequenzen. Es wäre also denkbar, dass sich diese
Eigenmoden der Sonne auf eine Strukturierung des abströmenden SW auswirken könn-
ten. Desweiteren führen Kepko und Spence (2003) an, dass die beobachteten Variationen
in der SW-Dichte mit dem magnetischen Druck des IMF (SW-Magnetfeld) antikorreliert
sind, so dass der Gesamtdruck erhalten bleibt; diese Strukturen werden mit der Abkür-
zung PBS (engl.: pressure balance structure) bezeichnet. Das Verhältnis von Helium zu
Protonen in diesen PBS lasse gemäß Reisenfeld et al. (1999) darauf schließen, dass sie
solaren Plumes entstammten. In diesen haben Ofman et al. (2000) periodische Dichteva-
riationen mit Frequenzen von 0.7, 1.3 und 2.4 mHz festgestellt. Kepko und Spence (2003)
bewerten es zwar als gewagte aber dennoch denkbare Hypothese, dass Prozesse in der
Sonne oder in der Sonnenkorona letztendlich für Dichte-Variationen im SW und damit
möglicherweise auch für die MF der geomagnetischen Pulsationen in der Magnetosphäre
verantwortlich sein könnten.

Gegen SW-Variationen als (primäre) Ursache für das Auftreten der MF spricht die
Tatsache, dass geomagnetische Pulsationen mit diesen Frequenzen auch festgestellt wur-
den, ohne dass entsprechende SW-Variationen beobachtet wurden: Baddeley et al. (2007)
untersuchten Radar- und Bodenmagnetometer-Messdaten sowie Daten des Satelliten ACE
(SW-Messungen) eines Intervalls am 2 März 2002. Am Boden wurden hierbei Pulsatio-
nen mit den Frequenzen 1.7, 2.6, 3.3, 4.2 und 5.4 mHz (Morgenseite) sowie mit 1.7 und
2.3 mHz (Abendseite) beobachtet. Baddeley et al. (2007) führten die Pulsationen auf ei-
ne mögliche Kelvin-Helmholtz-Instabilität (KHI) an den Flanken der Magnetosphäre so-
wie auf Eigenmoden des magnetosphärischen Wellenleiters zurück. Ihre Datengrundlage
erlaubt die Beobachtung der KHI oder der Wellenleiter-Eigenmoden nicht. SW-Varia-
tionen als direkte Taktgeber für die geomagnetischen Pulsationen konnten mithilfe der
ACE-Daten allerdings ausgeschlossen werden. Von besonderem Interesse ist, dass das
Untersuchungsintervall Teil eines längeren Zeitintervalls ist, das sich durch eine andau-
ernde nordwärtige z-Komponente (GSM-KS) des SW-Magnetfeldes (IMF) auszeichnet
(Bz > 0). Es stellt sich folglich die Frage, ob die Generierung von geomagnetischen Pul-
sationen mit den MF nicht von den vorherrschenden SW-Bedingungen abhängen könnte,
auch wenn die beobachteten Variationen nicht direkt im SW auftreten. Dafür müsste dann
ein physikalischer Prozess verantwortlich sein, der Störungen vornehmlich mit den MF
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erzeugen kann, und (anders als der magnetosphärische Wellenleiter) in der prinzipiellen
Funktionsfähigkeit von den Bedingungen des SW abhängig ist. Ein solcher Prozess soll
im nächsten Abschnitt beschrieben werden.

4.4 Kruskal-Schwarzschild-Moden
Anknüpfungspunkt dieses Abschnittes sind die Ergebnisse aus dem vorigen Kapitel 3.
Aus den Spline-Interpolanten der äquivalenten MP-Distanzen r0 (zu den Beobachtungs-
zeiten der MP durch die THEMIS-Satelliten) konnten Halb-Periodendauern der MP-Be-
wegung bestimmt werden. Abbildung 3.28 zeigt die Häufigkeit der entsprechenden Fre-
quenzen, mit denen die MP in radialer Richtung oszilliert. Die Maxima der Häufigkeits-
verteilung liegen bei 1.3, 1.9, 2.7, 3.1 und 4.1 mHz und damit in Nähe der MF. Das
Auftreten dieser Frequenzen in Beobachtungen der MP-Bewegung suggeriert, dass die
MP selbst Ursache dieser Frequenzen sein könnte. In diesem Fall müsste es Eigenmoden
der MP-Bewegung geben, deren Frequenzen mit den MF übereinstimmen. Die Häufig-
keitsverteilung aus Abbildung 3.28 würde hierbei als Spektrum der MP-Oszillationen mit
entsprechenden Maxima bei den Frequenzen der Eigenmoden interpretiert werden.

Eigenmoden der MP-Bewegung müssen Eigenmoden von Oberflächenwellen auf der
MP sein. Nun gibt es, wie bereits erwähnt, zwei ausgezeichnete Richtungen auf der MP-
Oberfläche: die l-Richtung parallel zum inner-magnetosphärischen Magnetfeld und die m-
Richtung senkrecht dazu. Oberflächenwellen in m-Richtung werden beispielsweise durch
die KHI an der Flanken der Magnetosphäre erzeugt; deren Ausbreitung wird maßgeblich
durch den Plasmafluss in der Magnetosheath bestimmt. Eigenmoden diesen Typs sind
schon deshalb nicht möglich, da es keinen Reflexionspunkt für Oberflächenwellen in m-
Richtung (azimuthale Richtung) gibt, so dass sich stehende Wellen einstellen könnten.
Die einzige Möglichkeit dafür bieten Oberflächenwellen in l-Richtung (feldparallel), da
sie an den ionosphärischen Fußpunkten der geschlossenen MP-Feldlinien (Cusp-Region)
reflektiert werden könnten.

Die Ausbreitung von Wellen ist im homogenen Plasma in der Näherung der Magneto-
hydrodynamik (MHD) hinlänglich bekannt. Bei einer Oberflächenwelle auf der MP muss
aber zusätzlich zu einer einfachen Betrachtung im homogenen Plasma berücksichtigt wer-
den, dass eine Lösung auf beiden Seiten der Grenzfläche gültig sein und bestimmte Über-
gangsbedingungen am Ort der Grenzfläche selbst erfüllen muss. Im Folgenden werden
zunächst die Gleichungen der MHD im Falle eines inhomogenen Plasmas betrachtet, da
diese Verallgemeinerung im weiteren Verlauf dieser Arbeit noch benötigt wird. Erst in
einem zweiten Schritt werden dann die Übergangsbedingung an der MP eingearbeitet.

Die Wellenausbreitung von MHD-Wellen im homogenen Plasma kann ausgehend von
den linearisierten MHD-Gleichungen mithilfe eines Ebene-Welle-Ansatzes leicht berech-
net werden. Alfvénwellen sowie die beiden magnetosonischen Wellen (Fast- und Slow-
Mode im warmen Plasma) stellen die Eigenlösungen eines solchen Systems dar. Die Be-
schreibung der Ausbreitung derselben Wellenmoden im inhomogenen Medium ist da-
gegen weitaus komplexer. Entsprechende Berechnungen wurden z. B. von Southwood
(1974) durchgeführt und sind in Abschnitt 4.1 dargelegt. Die dabei betrachtete Inhomoge-
nität des ungestörten System ist durch einen Gradienten in der Dichte gegeben. Das Ma-
gnetfeld wird in Richtung und Betrag als konstant angenommen. Der thermische Druck
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muss somit nicht betrachtet werden (kaltes Plasma); in der Impulsbilanzgleichung fehlt
der Gradient des thermischen Druckes.

Jahre später haben Belmont et al. (1995) und De Keyser et al. (1999) dieselbe Idee
noch einmal nachvollzogen. Sie gehen in ihren Rechnungen von derselben Geometrie
wie Southwood (1974) aus, allerdings lassen sie explizit Variationen der Grundparameter
des plasmaphysikalischen Systems in Dichte, Magnetfeld und Druck zu. Ihre Berech-
nungen, die auf früheren Arbeiten von Walker (1981) basieren, sind damit nicht auf die
unrealistischen Systeme beschränkt, in denen nur der Dichtegradient zum Gradienten der
Alfvéngeschwindigkeit beiträgt. Es können auch Systeme beschrieben werden, in denen
vor allem der Betrag des Magnetfeldes den größten Teil dieses Gradienten ausmacht, so
wie es in der Magnetosphäre der Erde bzw. an der MP der Fall ist. Der Nachteil dieser
Betrachtung ist allerdings, dass die Komplexitätssteigerung die analytische Lösung des
Systems unmöglich macht. Es können also nur prinzipielle Lösungsklassen angegeben
werden; für gegebene Parameterkonfigurationen können Lösungen nur numerisch berech-
net werden (siehe auch Abschnitt 4.4.4.1 ab Seite 145). In der nachfolgenden Rechnung,
die auf den obig genannten Arbeiten sowie insbesondere auf Walker (2005) basiert, wer-
den die zugrundeliegenden Differentialgleichungen hergeleitet, die die Wellenausbreitung
in einem plasmaphysikalischen System beschreiben, das sich durch Inhomogenität in den
Parametern des Grundzustandes bezüglich einer Raumrichtung auszeichnet. Es wird mit
der Bearbeitung der Grundgleichungen begonnen, die durch MHD- und Maxwell-Glei-
chungen gegeben sind.

Die Impulsbilanzgleichung lautet in der Näherung der Einflüssigkeits-MHD für das
warme Plasma (∇p , 0):

ρ
dv
dt

= −∇p + j × B (4.30)

Hierbei wird mit ρ die Massendichte des Plasmas bezeichnet. Mit v wird die Geschwin-
digkeit des Plasmas, mit p dessen thermischer Druck beschrieben. B steht für das Magnet-
feld; j bezeichnet das Feld der elektrischen Stromdichte. Wie bereits erwähnt, lässt sich
die Stromdichte durch die Rotation des Magnetfeldes ausdrücken, wenn der Verschie-
bungsstrom vernachlässigt werden kann:

j =
1
µ0
∇ × B (4.31)

µ0 steht hierbei für die magnetische Vakuumpermeabilität. Damit kann der Lorentzkraft-
Term ( j × B) durch zwei Terme, die den magnetischen Druck und die magnetische Span-
nung beschreiben, ersetzt werden:

j × B = −∇
B2

2µ0
+

1
µ0

(B · ∇)B (4.32)

Die Impulsbilanzgleichung lautet damit:

ρ
dv
dt

= −∇p − ∇
B2

2µ0
+

1
µ0

(B · ∇)B (4.33)

122



4.4 Kruskal-Schwarzschild-Moden

Die Kontinuitätsgleichung für die Plasma-Massendichte kann folgendermaßen darge-
stellt werden:

∂ρ

∂t
= −∇ · (ρv) (4.34)

Für adiabatische Zustandsänderungen kann ein Zusammenhang zwischen der Massen-
dichte ρ und dem thermischen Druck p durch folgende Beziehung hergestellt werden:

∂p
∂ρ

=
γp
ρ

= V2
S (4.35)

Dieser Zusammenhang lässt sich z. B. direkt aus der polytropen Zustandsgleichung p ∼ ργ

erhalten; VS steht dabei für die Schallgeschwindigkeit. Damit kann man aus der Kontinui-
tätsgleichung (4.34) eine Gleichung für die zeitliche Entwicklung des Druckes gewinnen:

∂p
∂t

= −
γp
ρ
∇ · (ρv) = −V2

S∇ · (ρv) (4.36)

Die Induktionsgleichung (4.37) stellt das magnetische und elektrische Feld in Be-
ziehung. Mithilfe des Ohmschen Gesetzes (4.38) für den Fall unendlicher Leitfähigkeit
(ideale MHD) lässt sich das elektrische Feld E wieder eliminieren:

∂B
∂t

= −∇ × E (4.37)

E = −v × B (4.38)

Unter Berücksichtigung von ∇ · B = 0 folgt:

∂B
∂t

= ∇ × (v × B) = (B · ∇)v − (v · ∇)B − B(∇ · v) (4.39)

Bisher sind noch keine Einschränkungen bezüglich der betrachteten Geometrie ein-
gegangen; diese wird in Anlehnung an die Box-Magnetosphäre nach Southwood (1974)
folgendermaßen definiert: Der radialen Richtung in der realen Magnetosphäre entspreche
die x-Richtung in der Box-Magnetosphäre. Die Parameter Druck, Dichte und Magnetfeld,
die den Grundzustand des Systems beschreiben, seien nur in dieser Richtung variabel. Die
Vektoren des Magnetfeldes seien desweiteren auf Ebenen senkrecht zu dieser Variations-
richtung beschränkt. Im folgenden werden mit dem Index 0 die Grundzustandsgrößen
gekennzeichnet:

p0 = p0(x) (4.40)
ρ0 = ρ0(x) (4.41)

B0 = (0, B0y(x), B0z(x))T (4.42)

Im Grundzustand sei das Plasma in Ruhe (v0 = 0). Daraus ergibt sich, dass das elektrische
Feld ebenfalls im Grundzustand verschwindet (E0 = 0, ideale MHD). Die gestörten Grö-
ßen (Variationen der Grundzustandsgrößen) werden im Folgenden nicht indiziert, sondern
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mit einem δ gekennzeichnet. Für diese Variationen wird ein Ebene-Welle-Ansatz gewählt,
um die oben eingeführten Differentialgleichungen zu algebraisieren:

δp = p(x) eikyy+ikzz−iωt (4.43)

δρ = ρ(x) eikyy+ikzz−iωt (4.44)

δb = b(x) eikyy+ikzz−iωt (4.45)

δv = v(x) eikyy+ikzz−iωt (4.46)

Mit ky und kz werden dabei die Wellenzahlen in y und z-Richtung (senkrecht zu x) be-
zeichnet. Sie werden im Wellenvektor kt (tangential zur y-z-Ebene, später MP) zusam-
mengefasst:

kt = (0, ky, kz)T (4.47)

Der Gesamtwert einer Größe ergibt sich durch Superposition der Grundzustandsgröße mit
der entsprechenden Variation, beispielsweise:

B(x, y, z, t) = B0(x) + δb(x, y, z, t) = B0(x) + b(x) eikyy+ikzz−iωt (4.48)

Wird dieser Ansatz in obige Differentialgleichungen eingesetzt, so können partielle Ab-
leitungen nach y, z und t durch die entsprechenden Ausdrücke iky, ikz und −iω ersetzt
werden. Desweiteren kann z. B. die totale Ableitung nach der Zeit in der Impulsbilanz-
gleichung (4.30) durch die partielle ersetzt werden, da das Plasma im Grundzustand ruht:

ρ
dv
dt

=
d
dt

(ρ0 δv + δρ v0) =

[
∂

∂t
+ (v0 · ∇)

]
(ρ0 δv) = ρ0

∂

∂t
δv

= −iωρ0v (4.49)

Hierbei wurde ausgenutzt, dass Produkte zweier gestörter Größen (δρ δv, Linearisierung)
nicht berücksichtigt werden, und dass das Plasma ruht, d. h. v0 = 0 ist. Damit folgt die
linearisierte Form der Impulsbilanzgleichung zu:

−iωρ0v = −ex

∂ψ

∂x
− iktψ + i(kt · B0)

b
µ0

+
bx

µ0

∂B0

∂x
(4.50)

ex ist hier der Einheitsvektor in x-Richtung und bx die x-Komponente von b. Die Variable
ψ bezeichnet die Gesamtdruckstörung, die in der linearisierten Form gegeben ist durch:

ψ = p +
B0 · b
µ0

(4.51)

Diese Größe ist entsprechend auch in x-Richtung veränderlich. Es sei angemerkt, dass der
Anteil der magnetischen Druckstörung (linearisiert: B0 · b/µ0) aus der Lorentzkraft (4.32)
vollständig in ψ eingeht, wohingegen der Anteil der magnetischen Spannung

1
µ0

(B · ∇)B =
1
µ0

(B0 · ∇)δb + (δb · ∇)B0

=
1
µ0

[
(B0yiky + B0zikz)δb + δbx∂B0/∂x

]
(4.52)
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durch die letzten beiden Summanden in der linearisierten Impulsbilanzgleichung (4.50)
beschrieben wird. Es wurde hierbei ausgenutzt, dass das ungestörte Magnetfeld B0 keine
x Komponente habe und nur bezüglich x veränderlich sei.

Da also das Magnetfeld im Grundzustand einen Gradienten aufweist, muss diese
räumliche Veränderung des magnetischen Druckes durch eine entsprechende Verände-
rung des thermischen Druckes kompensiert werden. In der Magnetosphäre kann eine
Kompensation auch durch die magnetische Spannung erfolgen. Dies ist hier aufgrund
der rektifizierten Geometrie nicht möglich. Für die Grundzustandsgrößen p0(x) und B0(x)
gilt folglich:

∂p0

∂x
= −

∂

∂x

(
B2

0

2µ0

)
= −

B0

µ0

∂B0

∂x
(4.53)

Aus der Kontinuitätsgleichung (4.36) wird durch Linearisierung:

∂(δp)
∂t

= −V2
S∇ · (ρ0 δv) = −V2

S

[
(∇ρ0) · δv + ρ0(∇ · δv)

]
⇒ −iωp = −V2

S

[
(v · ex)

∂ρ0

∂x
+ ρ0

(
∂vx

∂x
+ ikt · v

)]
(4.54)

= −V2
S

[
vx

V2
S

∂p0

∂x
+ ρ0

(
∂vx

∂x
+ ikt · v

)]
denn es gilt:

∂p0

∂x
=

dp0

dρ0

∂ρ0

∂x
= V2

S
∂ρ0

∂x
(4.55)

Aus der Induktionsgleichung (4.39) ergibt sich auf ähnliche Weise:

−iωb = i(B0 · kt)v − vx
∂B0

∂x
− B0

(
∂vx

∂x
+ ikt · v

)
(4.56)

Der Übersicht halber seien die drei linearisierten MHD-Gleichungen (Impulsbilanz-
gleichung, Kontinuitätsgleichung und Induktionsgleichung) hier noch einmal zusammen-
gefasst (Walker 2005):

−iωρ0v = −ex

∂ψ

∂x
− iktψ + i(kt · B0)

b
µ0

+
bx

µ0

∂B0

∂x
(4.57)

−iωp = −V2
S

[
vx

V2
S

∂p0

∂x
+ ρ0

(
∂vx

∂x
+ ikt · v

)]
(4.58)

−iωb = i(B0 · kt)v − vx
∂B0

∂x
− B0

(
∂vx

∂x
+ ikt · v

)
(4.59)

Im Folgenden müssen nun sukzessive Variablen aus diesen drei Gleichungen elimi-
niert werden. Die x-Abhängigkeit kann vollständig durch eine Differentialgleichung 2.
Ordnung beschrieben werden, wie sich noch herausstellen wird. Diese kann aus zwei
gekoppelten Differentialgleichungen 1. Ordnung für 2 der obig benutzten Variablen ge-
wonnen werden. Dafür werden die Variablen vx und ψ ausgewählt (siehe Walker 1981).
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Die Geschwindigkeit kann durch den Verschiebungsvektor ξ ersetzt werden. Als Umrech-
nungsvorschrift wird:

v = −iωξ (4.60)

verwendet.
Eine Gleichung, die die x-Komponente des Geschwindigkeitsfeldes mit der entspre-

chenden Komponente der Magnetfeldstörung in Beziehung setzt, kann aus der x-Kompo-
nente von Gleichung (4.59) gewonnen werden:

−iωbx = i(B0 · kr)vx (4.61)

Mit (4.60) ergibt sich daraus:

bx = i(B0 · kt)ξx (4.62)

Als nächstes wird die x-Komponente von Gleichung (4.57) bearbeitet:

−iωρ0vx = −
∂ψ

∂x
+

i
µ0

(B0 · kt)bx (4.63)

Einsetzen der Gleichung (4.62) für bx und Substitution von vx durch −iωξx ergibt dann:

−ω2ρ0ξx = −
∂ψ

∂x
−

1
µ0

(B0 · kt)
2ξx

⇒
∂ψ

∂x
= ξx

(
ω2ρ0 −

1
µ0

(B0 · kt)
2
)

⇒
∂ψ

∂x
= ρ0ξx

(
ω2 − (VA · kt)

2
)

(4.64)

Hierbei steht VA = B0/
√
µ0ρ0 für die lokale Alfvéngeschwindigkeit; dieser Parameter ist

wie das Magnetfeld in x-Richtung veränderlich: VA = VA(x).
Der Vektor der Wellenzahl kt liegt gemäß Definition senkrecht zur Variationsrichtung

x aller Grundgrößen. Der Anteil der Gleichungen (4.57) und (4.59) in dessen Richtung
lässt sich durch skalare Multiplikation bestimmen. Das Produkt von (4.59) mit kt ergibt:

−iω(b · kt) = i(B0 · kt)(v · kt) − vx

(
∂B0

∂x
· kt

)
− (B0 · kt)

(
∂vx

∂x
+ i(v · kt)

)
⇒ iω(b · kt) = vx

∂(B0 · kt)
∂x

+ (B0 · kt)
∂vx

∂x
(4.65)

Hierbei wurde ausgenutzt, dass der Wellenzahlvektor kt selbst nicht von x abhängt. Unter
Berücksichtigung von (4.60) folgt somit eine Beziehung für b · kt:

b · kt = −ξx
∂(b0 · kt)
∂x

− (B0 · kt)
∂ξx

∂x
(4.66)

Aus Skalarproduktbildung von kt mit Gleichung (4.57) folgt:

−iωρ0(v · kt) = −ik2
t ψ +

i
µ0

(B0 · kt)(b · kt) +
bx

µ0

∂(B0 · kt)
∂x

(4.67)
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Division durch −iωρ0 und Einsetzen von Gleichung (4.66) um b · kt zu eliminieren, ergibt
dann:

v · kt =
k2

t ψ

ωρ0
−

(B0 · kt)
ωµ0ρ0

(
−ξx

∂(B0 · kt)
∂x

− (B0 · kt)
∂ξx

∂x

)
+

ibx

ωµ0ρ0

∂(B0 · kt)
∂x

(4.68)

Die x-Komponente des gestörten Magnetfeldes b lässt sich mithilfe der Beziehung (4.62)
durch die Geschwindigkeit bzw. Verschiebung ersetzen (ibx = −(B0 · kt)ξx). Damit ergibt
sich unter Berücksichtigung der Definition der Alfvéngeschwindigkeit:

v · kt =
k2

t ψ

ωρ0
+

(VA · kt)
2

ω

∂ξx

∂x
(4.69)

Bisher wurden nur die Komponenten der linearisierten MHD Gleichungen (4.57) und
(4.59) in ex und kt Richtung berücksichtigt. Nun soll auch die Kontinuitätsgleichung
(4.58) weiter betrachtet werden. Unter Berücksichtigung der Erhaltung des Gesamtdrucks
p0 + B2

0/(2µ0) im ungestörten Zustand wurde mit (4.53) bereits eine Beziehung zwischen
dem Gradienten des Druckes und des Magnetfeldbetrages gefunden. Mithilfe dieser Be-
ziehung lässt sich (4.58) folgendermaßen aufschreiben:

−iωp + ρ0V2
S

(
∂vx

∂x
+ i(v · kt)

)
= vx

B0

µ0

∂B0

∂x
(4.70)

Der mittlere Term (v · kt) kann durch die eben berechnete Beziehung (4.69) eliminiert
werden. Außerdem kann wieder vx durch −iωξx ersetzt werden. Es ergibt sich:

−iωp + ρ0V2
S

(
−iω

∂ξx

∂x
+

ik2
t ψ

ωρ0
+

i(VA · kt)
2

ω

∂ξx

∂x

)
= vx

B0

µ0

∂B0

∂x
(4.71)

Auflösen nach p ergibt dann:

p = −ρ0V2
S

(
1 −

(VA · kt)
2

ω2

)
∂ξx

∂x
+

k2
t V2

Sψ

ω2 +
ξx

2µ0

∂(B2
0)

∂x
(4.72)

Die Komponenten in die Richtungen von ex und kt sind von den Gleichungen (4.57)
und (4.59) bereits verarbeitet worden. Eine weitere ausgezeichnete Richtung senkrecht zu
ex ist die lokale Magnetfeldrichtung des ungestörten Feldes B0. Das Skalarprodukt von
(4.57) mit B0 ergibt:

−iωρ0(v · B0) = −iψ(B0 · kt) + i(B0 · kt)
(b · B0)
µ0

+
bx

µ0

(
∂B0

∂x
· B0

)
(4.73)

Der letzte Summand lässt sich umschreiben zu:

bx

µ0

(
∂B0

∂x
· B0

)
=

bx

2µ0

∂(B2
0)

∂x
(4.74)

so dass nach Division mit dem Vorfaktor −iωρ0 folgt:

(v · B0) =
ψ

ωρ0
(B0 · kt) −

(B0 · kt)(b · B0)
ωρ0µ0

+
ibx

2ωρ0µ0

∂(B2
0)

∂x
(4.75)
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Analog verfährt man mit Gleichung (4.59). Skalare Multiplikation dieser Gleichung mit
B0 und Umstellung nach (v · B0) ergibt:

(v · B0) = −ω
(b · B0)
(B0 · kt)

−
ivx

2(B0 · kt)
∂(B2

0)
∂x
−

iB2
0

(B0 · kt)

(
∂vx

∂x
+ i(v · kt)

)
(4.76)

Durch Elimination von (v · B0) von den vorherigen zwei Gleichungen erhält man eine
dritte Gleichung zur Bestimmung von (b · B0):

(b · B0)
µ0

(
−

(B0 · kt)
ωρ0

+
ωµ0

(B0 · kt)

)
= −

ψ

ωρ0
(B0 · kt) −

ibx

2ωρ0µ0

∂(B2
0)

∂x
−

ivx

2(B0 · kt)
∂(B2

0)
∂x

(4.77)

−
iB2

0

(B0 · kt)

(
∂vx

∂x
+ i(v · kt)

)
In der letzten Klammer kann (v ·kt) durch die rechte Seite von (4.69) ersetzt werden. Unter
Berücksichtigung der schon bekannten Beziehungen bx = i(B0 · kt)ξx, sowie vx = −iωξx

und deren Ableitung ∂vx/∂x = −iω∂ξx/∂x ergibt sich dann:

(b · B0)
µ0

(
(B0 · kt)
ωρ0

−
ωµ0

(B0 · kt)

)
=
ψ(B0 · kt)
ωρ0

−
ξx

2µ0

∂(B2
0)

∂x

(
(B0 · kt)
ωρ0

−
ωµ0

(B0 · kt)

)
(4.78)

+
ωB2

0

(B0 · kt)
∂ξx

∂x
−

B2
0

(B0 · kt)

(
k2

t ψ

ωρ0
+

(VA · kt)
2

ω

∂ξx

∂x

)
Wie man sieht, ist im Term mit die Ableitung ∂(B2

0)/∂x bereits der Faktor enthalten, der
auch auf der linken Seite der Gleichung zu finden ist. Durch Ausklammern von ∂ξx/∂x in
der letzten Zeile kann dieser Faktor nochmals erhalten werden:

ωB2
0

(B0 · kt)
∂ξx

∂x
−

B2
0

(B0 · kt)
(VA · kt)

2

ω

∂ξx

∂x

= B2
0
∂ξx

∂x

(
ω

(B0 · kt)
−

(VA · kt)
2

ω(B0 · kt)

)
(4.79)

= ρ0V2
A
∂ξx

∂x

(
ωµ0

(B0 · kt)
−

µ0(B0 · kt)
2

ωρ0µ0(B0 · kt)

)
(4.80)

Insgesamt ergibt sich also nach Division mit besagtem Faktor:

(b · B0)
µ0

= −
ξx

2µ0

∂(B2
0)

∂x
− ρ0V2

A
∂ξx

∂x

+ ψ

(
(B0 · kt)
ωρ0

−
B2

0k2
t

ωρ0(B0 · kt)

) (
(B0 · kt)
ωρ0

−
ωµ0

(B0 · kt)

)−1

(4.81)

128



4.4 Kruskal-Schwarzschild-Moden

Die beiden Klammern lassen sich mühelos zu einem Bruch zusammenfassen, so dass sich
letztendlich folgendes ergibt:

(b · B0)
µ0

= −
ξx

2µ0

∂B2
0

∂x
− ρ0V2

A
∂ξx

∂x
− ψ

(VA · kt)
2 − V2

Ak2
t

ω2 − (VA · kt)
2 (4.82)

Mit (4.72) und (4.82) wurden zwei Ausdrücke für die Störungen des thermischen
Druckes p und des magnetischen Druckes (b ·B0)/µ0 gefunden. Die Addition beider Glei-
chungen ergibt eine Beziehung für die Störung des Gesamtdrucks ψ:

ψ = p +
(b · B0)
µ0

(4.83)

= −ρ0V2
S

(
1 −

(VA · kt)
2

ω2

)
∂ξx

∂x
+

k2
t V2

Sψ

ω2 − ρ0V2
A
∂ξx

∂x
− ψ

(VA · kt)
2 − V2

Ak2
t

ω2 − (VA · kt)
2

Weiteres Auflösen nach ψ bzw. nach der Ableitung ∂ξx/∂x ergibt dann eine übersichtliche
Differentialgleichung, die ebendiese Größen miteinander in Beziehung setzt:

ψ

(
1 −

k2
t V2

S

ω2 +
(VA · kt)

2 − V2
Ak2

t

ω2 − (VA · kt)
2

)
= −

∂ξx

∂x
ρ0

(
V2

S −
V2

S(VA · kt)
2

ω2 + V2
A

)
(4.84)

⇒
∂ξx

∂x
= −ψ

1 − k2
t V2

S
ω2 +

(VA·kt)
2−V2

Ak2
t

ω2−(VA·kt)
2

ρ0

(
V2

S −
V2

S(VA·kt)
2

ω2 + V2
A

) = −ψ

ω4

ω2(V2
S+V2

A)−(VA·kt)
2V2

S
− k2

t

ρ0(ω2 − (VA · kt)
2)

(4.85)

Die Einführung der hilfreichen Abkürzungen G(x) und F(x) für Zähler und Nenner des
Bruchs auf der rechten Seite von (4.85) ermöglicht die kompaktere Schreibweise der Dif-
ferentialgleichung.

G(x) =
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t (4.86)

F(x) = ρ0(ω2 − (VA · kt)
2) (4.87)

Aus den Gleichungen (4.85) und (4.64) wird damit (Belmont et al. 1995, Walker 2005):

∂ξx

∂x
= −ψ

G(x)
F(x)

(4.88)

∂ψ

∂x
= ξxF(x) (4.89)

Durch dieses System von zwei Differentialgleichungen 1. Ordnung wird die Variation der
gestörten Größen in x-Richtung vollständig beschrieben.

4.4.1 Reflexion und Transmission an der Magnetopause
Aus den allgemeineren Differentialgleichungen (4.88) und (4.89) lassen sich natürlich
auch wieder die Lösungen der MHD-Gleichungen (ideale MHD, Einflüssigkeitsmodell)
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des homogenen Plasmas bestimmen. Dazu dürfen die Grundgrößen keine Variation mehr
in x-Richtung aufweisen. Diese Variation wird für die gestörten Größen proportional zu
eikx x gesetzt. Für das Magnetfeld gilt dann:

B0 = (0, B0y, B0z)T , (0, B0y(x), B0z(x))T (4.90)

δb = b eikx x+ikyy+ikzz−iωt (4.91)

wobei b ein konstanter Vektor der Störungsamplitude ist. Obige Abhängigkeiten gelten
für die anderen Grund- und Störungsgrößen in analoger Weise. Damit folgt aus den Glei-
chungen (4.88) und (4.89):

∂ξx

∂x
= ikxξx = −

kxvx

ω
= −ψ

G
F

(4.92)

ikxψ = ξxF =
ivx

ω
F (4.93)

Man erhält nach wenigen Schritten:

Fvx = ωkxψ (4.94)

aus (4.93), sowie unter der Annahme, dass F , 0 ist, aus (4.92) und (4.94):

k2
xψ = ψG (4.95)

Absichtlich wurde ψ nicht gekürzt, da ansonsten hätte angenommen werden müssen, dass
ψ , 0 ist. Die Gleichungen (4.94) und (4.95) stellen die Dispersionsrelationen von Alf-
vénwelle, Fast- und Slow-Mode dar, die die Eigenlösungen der MHD-Gleichungen im
homogenen Plasma sind.

Die Alfvénwelle zeichnet sich dadurch aus, dass sie mit keiner Druckstörung verbun-
den ist (weder thermisch noch magnetisch). Die rücktreibende Kraft, die für die Propaga-
tion einer Alfvénwelle sorgt, wird allein durch die magnetische Spannung bereitgestellt.
Für eine solche Mode ist demnach die Druckstörung ψ = 0. Aus Gleichung (4.94) wird
damit Fvx = 0. Unter der Annahme, dass die Geschwindigkeitsstörung vx senkrecht zum
Magnetfeld und zu kt nicht Null ist, muss F = 0 gelten. Daraus ergibt sich aber gerade
die Dispersionsrelation für die Alfvénwelle:

ω2 = (V2
A · kt)

2 (4.96)

Hierbei sei daran erinnert, dass sowohl das ungestörte Magnetfeld und damit VA als auch
der Wellenvektor kt in der y-z-Ebene liegen.

Wird dagegen eine Druckstörung zugelassen (ψ , 0), so kann Gleichung (4.95) nur
dann erfüllt werden, wenn k2

x = G gilt. Dies ist aber gerade die Dispersionsrelation für
magnetosonische Wellen (Fast- und Slow-Mode):

k2
x + k2

t = k2
x + k2

y + k2
z =

ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

(4.97)

⇒ ω4 − k2(V2
A + V2

S)ω2 + k2k2
B0

V2
AV2

S = 0 (4.98)
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Die letzte Gleichung zeigt die übliche Form der Dispersionsrelation; hierbei wird mit
k2 = k2

x + k2
y + k2

z das Betragsquadrat des gesamten Wellenvektors und mit k2
B0

dasjenige
des Anteils des Wellenvektors in Richtung des Magnetfeldes B0 bezeichnet.

Mit der gewählten Auflösung der MHD-Gleichungen nach ξx bzw. vx und ψ lassen
sich Lösungen des Gleichungssystems unter Berücksichtigung zweier Plasmaregimes, die
durch eine ebene Grenzschicht (die MP) voneinander getrennt sind, am besten finden. Die
MP soll hierbei in der y-z-Ebene liegen; die x-Richtung stellt die Normalenrichtung dazu
dar. O. B. d. A. liege sie bei x = 0; der Raum x < 0 stelle die Magnetosheath dar, der
Halbraum x > 0 sei die innere Magnetosphäre.

Aus der Magnetosheath werde eine im Bezug auf die MP einfallende Welle betrach-
tet. Dafür kommen nicht alle Wellenmoden infrage: Die Alfvénwelle kann nur Energie in
feldparallele Richtung transportieren; ihr Poyntingvektor liegt immer parallel zu B0. Ge-
mäß der anfänglichen Annahmen liegt der Vektor der magnetischen Induktion aber in der
y-z-Ebene, unabhängig von x. Das garantiert einerseits, dass die MP hierbei als Tangen-
tialdiskontinuität betrachtet wird. Andererseits gibt es aber auf keiner Seite der MP (bei
x = 0) eine Komponente des Magnetfeldes in x-Richtung. Folglich kann eine Alfvénwelle
aus der Magnetosheath keine Energie zur MP transportieren, weshalb sie als einfallende
Welle nicht weiter betrachtet werden muss.

Für die anderen beiden Moden gilt, wie bereits erwähnt, die Bedingung ψ , 0 und
damit k2

x = G. Diese Beziehung kann zum einen als Dispersionsrelation der magnetoso-
nischen Moden identifiziert werden. Desweiteren ist sie aber auch eine Vorschrift, die die
Frequenzω und den zur MP tangentialen Wellenvektor kt zur Wellenzahl in Grenzflächen-
Normalenrichtung kx in Beziehung setzt (z. B. De Keyser et al. 1999):

k2
x =

ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t (4.99)

Betrachtet man einfallende, reflektierte und transmittierte Welle in Bezug auf die MP, so
ist zu fordern, dass die Frequenz der drei Wellen gleich sein muss. Gleichzeitig muss auch
der tangentiale Anteil des Wellenvektors für alle drei Wellen gleich sein und insbesonde-
re auch über die MP stetig übergehen. Da Gleichung (4.99) für die drei Wellen gilt, ist
bei gegebenem ω und kt durch die einfallende Welle die Wellenzahl in Normalenrich-
tung kx bis auf das Vorzeichen nur noch von den Alfvén- und Schallgeschwindigkeiten
auf den beiden Seiten der MP abhängig. Da kx,E (Wellenzahl kx der einfallenden Welle)
festgelegt ist, folgt für die reflektierte Welle kx,R = −kx,E, damit die Gleichung (4.99)
erfüllt bleibt, denn die einfallende und reflektierte Welle haben dieselbe Frequenz und
tangentialen Wellenvektor und propagieren im selben Halbraum, wodurch auch besagte
Geschwindigkeiten für beide Wellen gelten. Entsprechend müssen ihre Wellenzahlen kx

auch im Betrag übereinstimmen. Daraus ergibt sich automatisch, dass bei einer einfallen-
den Fast-Mode die reflektierte Welle ebenfalls eine Fast-Mode sein muss. Ist die einfal-
lende Welle eine Slow-Mode, so muss dies entsprechend auch für die reflektierte Welle
gelten. Für die transmittierte Welle ist bis auf das Vorzeichen die Wellenzahl kx,T und da-
mit der gesamte Wellenvektor ebenfalls durch Gleichung (4.99) festgelegt. Damit steht
schon fest, ob es sich bei dieser Welle um eine Fast- oder Slow-Mode handelt, oder nur
um eine Oberflächenwelle, deren Amplitude in x-Richtung von der MP aus exponentiell
abfällt. Die transmittierte Welle kann nur von einem der drei Typen sein; eine Mischung
aus Wellenmoden ist hierbei nicht möglich (siehe Walker 2005).
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Durch die Wellenvektoren und die gemeinsame Frequenz sind Typ und Propagations-
richtung eindeutig festgelegt. Die transmittierte Welle ist genau dann vom Typ Oberflä-
chenwelle, wenn die Wellenzahl in x-Richtung imaginär ist. Dann muss gemäß (4.99)
gelten:

kx = ±
√

G = ±

√
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t mit G < 0 (4.100)

Da die x-Abhängigkeit aller gestörten Größen durch eikx x gegeben ist, ergibt sich durch
eine imaginäre Wellenzahl kx der entsprechende Abfall der Amplitude mit zunehmender
Entfernung von der MP. Mathematisch möglich wäre auch ein exponentieller Anstieg der
Amplitude nach x; diese Lösung ist physikalisch allerdings nicht sinnvoll.

Die Amplitude wird beispielsweise über den Parameter ψE , 0 (Gesamtdruck der
einfallenden Welle) auch für die reflektierte und transmittierte Welle festgelegt. Dafür ist
es nötig, zwei Übergangsbedingungen an der MP zu fordern (Walker 1981). Zum einen
sei das Druckgleichgewicht über die MP hinweg gegeben, nicht nur für die Grundgrößen
sondern auch für die gestörten Größen. Desweiteren ist es sinnvoll zu fordern, dass die
Plasmageschwindigkeit in Normalenrichtung zur Grenzfläche auf beiden Seiten gleich ist.
Dies entspricht der Forderung, dass die MP als infinitesimal dünne Grenzschicht erhalten
bleibt, und keine Plasmahohlräume entstehen. Der stetige Übergang von ψ und vx wird
folgendermaßen mathematisch beschrieben:

ψ1 = ψ2 ⇔ ψE + ψR = ψT (4.101)
vx,1 = vx,2 ⇔ vx,E + vx,R = vx,T (4.102)

Aus der Übergangsbedingung in vx ergibt sich natürlich auch die lokale Geschwindigkeit
der MP; sie entspricht der Plasmageschwindigkeit an der Grenzschicht (auf beiden Sei-
ten). Die Indizes 1 und 2 kennzeichnen hierbei Größen der Magnetosheath (x < 0) bzw.
der Magnetosphäre (x > 0).

Weiterhin gilt die Gleichung (4.94) Fvx = ωkxψ für jede der drei Wellen. Für die ein-
fallende Welle beispielsweise lässt sich damit die Geschwindigkeit vx,E in Abhängigkeit
von der Amplitude der Druckstörung ψE schreiben:

vx,E =
ωkx,EψE

F1
=

ωkx,EψE

ρ0,1(ω2 − (VA,1 · kt)
2)

(4.103)

Hierbei ist anzumerken, dass sowohl ρ0 als auch VA zwar von der Seite bezüglich der MP
(Magnetosheath oder Magnetosphäre), aber nicht von der Welle selbst abhängen. Aus
diesem Grund erhält hier F den Index 1, um die Zugehörigkeit zur Magnetosheath auszu-
drücken. Ebenso kann mit der reflektierten und transmittierten Welle verfahren werden.
Unter Berücksichtigung, dass die normale Wellenzahl der reflektierten Welle kx,R dem ne-
gativen der entsprechenden Wellenzahl der einfallenden Welle entspricht, lässt sich die
Übergangsbedingung (4.102) auch folgendermaßen schreiben:

vx,E + vx,R =
ωkx,E

F1
(ψE − ψR) =

ωkx,T

F2
ψT = vx,T (4.104)

Mit den Gleichungen (4.101) und (4.104) ist ein Gleichungssystem gegeben, aus dem sich
die Amplituden der gestörten Gesamtdrücke der reflektierten und transmittierten Welle
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von der Gesamtdruckamplitude ψE der einfallenden Welle ableiten lassen. Definiert man
den Reflexions- R und Transmissionskoeffizienten T jeweils als Quotienten der Druckam-
plituden, so ergeben sich nach kurzer Rechnung (Walker 2005):

R =
ψR

ψE
=

kx,EF2 − kx,TF1

kx,EF2 + kx,TF1
(4.105)

T =
ψT

ψE
=

2kx,EF2

kx,EF2 + kx,TF1
(4.106)

Wenn die gestörten Druckgrößen bekannt sind, können über die linearisierten MHD-
Gleichungen die Amplituden der übrigen gestörten Größen berechnet werden.

4.4.2 Dispersion der Kruskal-Schwarzschild-Moden
Mit den jetzt abgeschlossenen Vorarbeiten kann nun die Frage geklärt werden, ob es nicht
stehende Wellen auf der MP geben kann, die dann ursächlich für das Auftreten der MF
verantwortlich sein könnten. Stehende Wellen auf Feldlinienschalen innerhalb der Ma-
gnetosphäre sind hinlänglich bekannt. Alfvénwellen können sich entlang der Feldlinien
ausbreiten; sie werden an den Fußpunkten der Feldlinien in der nördlichen und südlichen
Ionosphäre reflektiert, so dass sich bei entsprechender Wahl der Frequenz ω und bei gege-
bener feldparalleler Wellenzahl eine stehende Welle zwischen den Ionosphären ausbilden
kann.

Die Betrachtung von Oberflächenwellen auf der MP gestaltet sich schwieriger, da bei-
de Plasmaregimes in den angrenzenden Halbräumen berücksichtigt werden müssen. Im
letzten Abschnitt sind bei Betrachtung des Problems der Reflexion und Transmission an
der MP bereits Oberflächenwellen als Lösung mit abgefallen. Allerdings bezogen sich
die Oberflächenwellen nur auf eine Seite (die magnetosphärische Seite). Eine Oberflä-
chenwelle tritt anstatt der transmittierten propagierenden Welle genau dann auf, wenn die
Wellenzahl k2

x,T < 0 und damit kx,T imaginär ist. Dies ist, wie bereits erwähnt, nach Vor-
schrift (4.100) dann der Fall, wenn G < 0 ist. Eine (gemeinsame) Oberflächenwelle auf
der MP ergäbe sich folglich durch Zusammenfügung zweier Wellen obigen Typs an der
MP, deren Amplituden jeweils ausgehend von der MP in die Halbräume hinein exponen-
tiell abnimmt; diese Situation ist in Abbildung 4.3 dargestellt.

Diese Lösung der MHD-Gleichungen (in beiden Hälbräumen) geht zurück auf eine
Arbeit von Kruskal und Schwarzschild (1954), die von Fejer (1964) wieder aufgegriffen
und in Chen und Hasegawa (1974b) weiterentwickelt wurde. Kruskal und Schwarzschild
(1954) untersuchten die Stabilität eine Grenzfläche zwischen zwei Plasmaregimes, die
übereinander angeordnet sind und sich insgesamt in einem Schwerefeld befinden. Das
obere Plasma (endliche Massendichte) drückt auf das untere Plasma mit vernachlässig-
barer Massendichte aufgrund des Eigengewichts im Gravitationsfeld. Beide Plasmen sind
magnetisiert. Der Druck durch das Gravitationsfeld auf das untere Plasma wird durch
einen entsprechenden Gradienten im magnetischen Druck kompensiert: Das Magnetfeld
ändert sich über die Grenzfläche hinweg, so dass an der Grenzfläche eine Rotation der
magnetischen Induktion und damit verbunden ein elektrischer Strom auftritt. Die Grenz-
schicht ist also (wie die MP) eine Stromschicht. Die Plasmen werden in der Näherung der
Einflüssigkeits-MHD beschrieben. Die polytrope Zustandsgleichung wird zur Schließung
des Systems herangezogen. Es wird direkt ein Ansatz gewählt, der den exponentiellen
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X

Magnetopause

MagnetosphäreMagnetosheath

Amplitude der
Oberflächenwelle

Abbildung 4.3: Skizze des Amplitudenverlaufs bei einer Oberflächenwelle auf der MP,
die aus zwei einzelnen Oberflächenwellen in beiden Halbräumen (Magnetosheath und
Magnetosphäre) zusammengesetzt ist. Die Amplitude fällt von der MP aus in die Halb-
räume hinein exponentiell ab.

Abfall der Amplituden der Störungsgrößen beinhaltet. Übersetzt in das hier benutzte Ko-
ordinatensystem gehen sie von einem Magnetfeld aus, das in beiden Halbräumen in eine
gemeinsame Richtung zeigt (tangential zur Oberfläche); dies sei hier die z-Richtung. Die
Massendichte sei im Halbraum 1 (Magnetosheath) durch ρ0,1 gegeben. In Fejer (1964) und
Chen und Hasegawa (1974b) wird die Massendichte im Halbraum 2 (Magnetosphäre) als
nicht vernachlässigbar angenommen (ρ0,2 , 0). Damit erhält man für die beschriebene
Gesamt-Oberflächenwelle (Kruskal-Schwarzschild-Mode) bestehend aus zwei einzelnen
Oberflächenwellen auf beiden Seiten der Grenzfläche die Dispersionsrelation (siehe z. B.
Chen und Hasegawa 1974b):

ω2 = k2
z

B2
0,1 + B2

0,2

µ0(ρ0,1 + ρ0,2)
(4.107)

Dieses Ergebnis soll zunächst mithilfe der bereits geleisteten Vorarbeitet hergeleitet
werden. Ausgangspunkt sei Gleichung (4.104). Da nur zwei Oberflächenwellen an der
MP die Übergangsbedingungen erfüllen müssen, kann man die zweite Welle auf der Ma-
gnetosheath-Seite (reflektierte Welle) außer Acht lassen. Die gestörten Größen bekommen
damit die Indizes 1 und 2 gemäß der Bezeichnung des Halbraumes in dem sie jeweils gel-
ten:

vx,1 =
ωkx,1ψ1

F1
=
ωkx,2ψ2

F2
= vx,2 (4.108)

Die Wellenzahlen kx müssen imaginär sein, damit es sich um Oberflächenwellen handelt.
Damit ergibt sich aus (4.100), dass nur bestimmte Kombinationen aus ω und kt in Abhän-
gigkeit von der Alfvéngeschwindigkeit und Schallgeschwindigkeit auf beiden Seiten der
Grenzfläche möglich sind. Sind ω und kt gewählt, so stehen kx,1 und kx,2 fest. Außerdem
sei angemerkt, dass das Vorzeichen der kx so gewählt werden sollte, dass die Amplituden
von der MP aus in die beiden Halbräume hinein abfallen.

Über die MP hinweg herrscht ein Druckgleichgewicht gemäß Bedingung (4.101). Da-
mit vereinfacht sich (4.108) weiter: F2kx,1 = F1kx,2. Setzt man F ein, so ergibt sich die
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allgemeine Dispersionsrelation für Kruskal-Schwarzschild-Moden (KS-Moden):

kx,1ρ0,2(ω2 − (kt · VA,2)2) = kx,2ρ0,1(ω2 − (kt · VA,1)2) (4.109)

Diese Dispersionsrelation gilt allgemein für Oberflächenwellen in der Näherung der idea-
len Einflüssigkeits-MHD, die wie beschrieben aus zwei in x-Richtung nicht ausbreitungs-
fähigen, magnetosonischen Wellen (Fast- oder Slow-Moden) zusammengesetzt sind, die
exponentiell von der Grenzschicht in die Halbräume hinein abklingen.

Eine weitere Verallgemeinerung wird erreicht, wenn das Plasma auf beiden Seiten der
Grenzschicht nicht relativ zueinander ruht, sondern es eine Verscherung der Geschwin-
digkeit an der Grenzfläche gibt. Nimmt man an, dass die Geschwindigkeit des Plasmas in
Halbraum 1 relativ zu derjenigen aus Halbraum 2 durch den Vektor v0,1 gegeben ist, so
gilt die Frequenz ω nicht mehr für beide Halbräume; am Übergang bei x = 0 muss die
Dopplerverschiebung durch die Geschwindigkeit berücksichtigt werden und es gilt dann:
ω1 = ω2 − kt · v0,1. Hierbei wird mit ω1 und ω2 die Frequenz der Oberflächenwelle im
Ruhesystem der Plasmen beider Halbräume bezeichnet. Es ergibt sich damit als Verallge-
meinerung der Dispersionsrelation (4.109):

kx,1ρ0,2(ω2
2 − (kt · VA,2)2) = kx,2ρ0,1(ω2

1 − (kt · VA,1)2)

= kx,2ρ0,1((ω2 − kt · v0,1)2 − (kt · VA,1)2) (4.110)

Diese Beziehung wird beispielsweise in Pu und Kivelson (1983) hergeleitet. In dieser
Arbeit werden die abklingenden magnetosonischen Oberflächenwellen auch als Quasi-
Fastmoden bzw. Quasi-Slowmoden bezeichnet im Gegensatz zu den (laufenden) Fast-
und Slow-Moden, die in x-Richtung ausbreitungsfähig sind. Die Kruskal-Schwarzschild-
Moden (KS-Moden) werden in derselben Arbeit auch als Kelvin-Helmholtz-Wellen (KH-
Wellen) bezeichnet. Dies ist nachvollziehbar, da auch die Oberflächenwellen, die durch
die KHI generiert werden, durch die Theorie der KS-Moden beschrieben werden können,
wenn der Geschwindigkeitsunterschied der Plasmen auf beiden Seiten der MP berück-
sichtigt wird. Folglich gilt für die KS-Oberflächenwellen, die durch die KHI generiert
wurden, die Dispersionsrelation (4.110). Im weiteren Verlauf dieser Arbeit sollen nur
die durch KHI entstandenen KS-Moden auch als Kelvin-Helmholtz-Wellen (KH-Wellen)
bezeichnet werden; für allgemeine Oberflächenwellen auf der MP nach der hier darge-
legten Theorie wird abweichend von Pu und Kivelson (1983) die Bezeichnung Kruskal-
Schwarzschild-Mode (KS-Mode) verwendet.

Nach Quadrierung der Dispersionsrelation (4.110) und Ersetzung der Wellenzahlen in
Normalenrichtung k2

x mithilfe von (4.99) sowie einer der Frequenzen ω1 oder ω2 durch
die jeweils andere mithilfe der Dopplerverschiebungsrelation ergibt sich (nach längerer
Rechnung) ein Polynom 10. Grades bezüglich der gewählten Frequenz. Lösungen dieses
Polynoms können entweder reell oder komplexwertig sein. Hierbei zeigt sich der quali-
tative Unterschied der KH-Wellen in Bezug auf die übrigen KS-Moden: Lösungen von
ω für die KH-Wellen weisen einen (kleinen) nichtverschwindenden negativen komplexen
Anteil auf, so dass der zeitabhängige Anteil des Ebene-Welle-Ansatzes e−iωt mit der Zeit
anwächst; die damit gegebenen Lösungen der KS-Mode sind Kelvin-Helmholtz instabil.
Es sei dabei zu berücksichtigen, dass nur die Lösungen des Polynoms auch einer KS-
Mode entsprechen, bei denen die Vorzeichen der Wellenzahlen in Normalenrichtung so
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gegeben sind, dass die Wellenamplituden von der Grenzfläche in die beiden Halbräume
hinein abfallen.

Die Instabilität erwächst aus der Geschwindigkeitsdifferenz zwischen den Plasmen
auf beiden Seiten der Grenzfläche. Aus diesem relativen Geschwindigkeitsunterschied
wird die anwachsende Amplitude der KH-Welle gespeist. Im Falle einer vernachlässigba-
ren Geschwindigkeitsverscherung wird die KH-Welle nicht angeregt. Trotzdem können
sich auch in diesem Fall KS-Moden auf der MP ausbreiten; der folgende Teil dieses Ka-
pitels ist diesen KS-Moden (nicht KH-Wellen) gewidmet. Für sie gilt dann die etwas ein-
fachere Dispersionsrelation (4.109), bei der die Frequenzen auf beiden Seiten der Grenz-
fläche gleich und ausschließlich reell sind.

Aus dieser Gleichung ist die Dispersionsrelation für den deutlich eingeschränkteren
Fall (4.107) leicht herleitbar. Es wird angenommen, dass die Magnetfeldrichtung auf bei-
den Seiten der Grenzfläche gleich sei; nur der Betrag soll sich noch unterscheiden dürfen.
O. B. d. A. zeige das Magnetfeld in z-Richtung. Damit vereinfacht sich (4.109) zu:

ω2 = k2
z

kx,1ρ0,2V2
A,2 − kx,2ρ0,1V2

A,1

kx,1ρ0,2 − kx,2ρ0,1
(4.111)

Desweiteren kann bei Annahme eines inkompressiblen Plasmas (∇ · δv = 0, auf beiden
Seiten) die Dispersionsrelation weiter vereinfacht werden. Um dies zeigen zu können,
sind wieder einige Vorarbeiten nötig. Da B0 = B0ez gilt, und da das Plasma bezüglich der
Hintergrundwerte in beiden Halbräumen jeweils homogen ist, lassen sich die Gleichungen
(4.57) und (4.59) von Seite 125 folgendermaßen schreiben:

−iωρ0v = −ikψ + ikzB0
b
µ0

(4.112)

−iωb = ikzB0v − i(k · v)B0 (4.113)

Einsetzen von (4.113) in (4.112) ergibt:

v(ω2 − k2
z V2

A) =
ωψ

ρ0
k − (k · v)V2

Akzez (4.114)

Es ist hierbei ersichtlich, dass im Falle ψ = 0 eine Störung der Geschwindigkeit in x oder
y-Richtung (v ⊥ ez, senkrecht zum Hintergrundmagnetfeld) nur dann möglich ist, wenn
auch die Dispersionsrelation für die Alfvénwelle ω2 − k2

z V2
A = 0 erfüllt ist.

Nun wird die Bedingung für die Inkompressibilität des Plasmas ∇·δv = ik ·δv = 0 ein-
gearbeitet. Es ergibt sich sofort, dass der letzte Term von (4.114) zu Null wird. Aus dem
Rest der vektoriellen Gleichung ergibt sich wegen v ∼ k letztendlich folgende Beziehung
zwischen den Komponenten von v und k:

vx

kx
=

vy

ky
=

vz

kz
(4.115)

Dies wird in die Inkompressibilitätsbedingung eingesetzt:

k · v = k2
x
vz

kz
+ k2

y
vz

kz
+ k2

z
vz

kz
= 0 (4.116)

⇒ k2
x + k2

y + k2
z = 0 (4.117)
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Damit folgt, dass im Fall des inkompressiblen Plasmas die Wellenzahlen kx bis auf ihr
Vorzeichen bereits vollständig durch den Wellenvektor kt tangential zur MP gegeben
sind; kt wiederum geht stetig an der Grenzfläche über und gilt somit für den gesamten
Raum. Es folgt sofort: kx,2 = −kx,1. Unter Berücksichtigung der Definition der Alfvénge-
schwindigkeit VA = B0/

√
µ0ρ0 folgt aus Gleichung (4.111) die von Chen und Hasegawa

(1974b) unter den genannten Annahmen hergeleitete Dispersionsrelation (4.107) für die
KS-Moden.

Wird das Plasma als strikt inkompressibel angenommen, so ist dies äquivalent zur
Annahme einer unendlich hohen Schallgeschwindigkeit VS = ∞. Die Wellenzahl kx ist
dann durch Gleichung (4.117) gegeben, die die Gleichung (4.100):

kx = ±
√

G = ±

√
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t mit G < 0 (4.118)

zu ersetzen scheint. Tatsächlich folgt aber aus (4.100) bzw. (4.118) mit VS = ∞ wieder
Beziehung (4.117):

kx = ±

√
−k2

y − k2
z (4.119)

kx ist dann nicht mehr von der Frequenz ω, sowie von der Alfvén- und Schallgeschwin-
digkeit abhängig. Sind ky und kz, die tangentialen Komponenten des Wellenvektors, reell,
so folgt damit bereits, dass kx rein imaginär ist; ein exponentieller Abfall der Amplitu-
de bei zunehmender Entfernung von der Grenzfläche (Oberflächenwelle) wird auf diese
Weise bei korrekter Wahl des Vorzeichens erzwungen.

4.4.3 Stehende Kruskal-Schwarzschild-Moden
Die Dispersionsrelationen (4.107) und (4.109) sind für laufende KS-Moden berechnet
worden. Im Abschnitt über die Feldlinienresonanz 4.1 wurde die Struktur einer stehenden
Alfvénwelle in der Magnetosphäre hergeleitet; diese Rechnung soll nun erstmalig auf den
Fall der KS-Mode übertragen werden. Für die Herleitung der laufenden KS-Moden wur-
de von zwei Oberflächenwellen ausgegangen, die an der Grenzfläche (MP) durch Über-
gangsbedingungen verknüpft sind. Stehende KS-Moden müssen zusätzlich die Reflexi-
onsbedingungen an der Ionosphäre erfüllen. Es werde wie im Abschnitt 4.1 von einer in
z-Richtung begrenzten Box-Magnetosphäre ausgegangen; die nördlichen und südlichen
ionosphärischen Fußpunkte der magnetosphärischen Feldlinien (Halbraum 2) sollen wie-
der bei z = 0 und z = z0 liegen (vgl. Abbildung 4.1). Bei der KS-Mode ist auch das
Magnetfeld in der Magnetosheath zu berücksichtigen. Zur Berechnung von Beziehung
(4.107) wurde bereits angenommen, dass dieses in die gleiche Richtung wie das magne-
tosphärische Magnetfeld zeigt (beide in z-Richtung). Vereinfachend soll nun davon aus-
gegangen werden, dass auch die Feldlinien der Magnetosheath-Seite (Halbraum 1) durch
eine Ionosphäre bei z = 0 und z = z0 begrenzt seien; dies ermöglicht die analytische
Herleitung der Beziehungen einer stehenden KS-Mode. Es sei darauf hingewiesen, dass
dies auf die reale Magnetosheath nicht zutrifft: Das Magnetfeld in dieser Region ist im
Wesentlichen das drapierte SW-Magnetfeld, dessen Feldlinien offen sind, wenn man von
Rekonnexion absieht (siehe Abschnitt 1.6.1 ab Seite 35); sie weisen keine Fußpunkte auf
der terrestrischen Ionosphäre auf.
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Die Pedersen-Leitfähigkeit der Ionosphäre werde im vorliegenden Modell als unend-
lich angenommen. Damit muss das tangentiale elektrische Feld bei z = 0 und z = z0 Null
sein, da es sonst sofort durch einen Strom kompensiert würde. Das Plasma in beiden Halb-
räumen werde als inkompressibel angenommen. Gleichung (4.114) sei der Ausgangs-
punkt der folgenden Rechnungen; deren letzter Term fällt aufgrund der angenommenen
Inkompressibilität weg (k · v = 0). Für ψ , 0 ergibt sich die Störung der Geschwindigkeit
somit aus der Störung des Gesamtdruckes ψ:

v =
ωψ

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
k (4.120)

Die Störungskomponente des elektrischen Feldes kann aus der Bedingung E = −v × B0
(hydromagnetisches Theorem) erhalten werden:

E = −v × B0 = −
ωψ

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
k × B0 (4.121)

Unter Berücksichtigung von B0 = B0ez folgt:

E = −
ωψB0

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
(kyex − kxey) (4.122)

Um die Reflexionsbedingung an den Ionosphären zu erfüllen, wird wie in Abschnitt
4.1 ein Ansatz zweier überlagerter, gegenläufiger Wellen gewählt. Für die Störung des
elektrischen Feldes in y-Richtung wird also angesetzt:

δEy = Ey0eikx x+ikyy−iωt
(
eikzz − e−ikzz

)
(4.123)

mit Ey0 =
ωψB0kx

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
(4.124)

ky und kz seien reell, um eine Propagation in der y-z-Ebene zu ermöglichen. Aus der
Gleichung (4.119) folgt sofort, dass kx imaginär sein muss. Erweiterung mit 2i ergibt:

δEy = 2iEy0 sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt (4.125)

Für die x-Komponente des elektrischen Feldes gilt dies in analoger Weise:

δEx = 2iEx0 sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt (4.126)

mit Ex0 = −
ωψB0ky

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
(4.127)

Da gefordert wird, dass δEx und δEy bei z = 0 und z = z0 Null sind, ergibt sich hier wie bei
der stehenden Alfvénwelle die Bedingung: kzz0 = nπ mit n ∈ N. Auch hierbei muss also
zwischen den ionosphärischen Fußpunkten bei einer stehenden Welle ein ganzzahliges
Vielfaches der halben Wellenlänge Platz finden: z0 = nλ/2.

Aus der Störung des elektrischen Feldes (4.125) und (4.126) lassen sich auch die
anderen gestörten Größen berechnen. Über E = −v × B0 mit B0 = B0ez hängen die x
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und y-Komponenten von E mit denjenigen von v zusammen: Ex = −vyB0 und Ey = vxB0.
Damit folgen diese Geschwindigkeitskomponenten zu:

δvx =
δEy

B0
=

2iωψ
ρ0(ω2 − k2

z V2
A)

kx sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt = Ωkx sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt (4.128)

δvy = −
δEx

B0
=

2iωψ
ρ0(ω2 − k2

z V2
A)

ky sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt = Ωky sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt (4.129)

mit Ω =
2iωψ

ρ0(ω2 − k2
z V2

A)
(4.130)

Die Einheit von Ω ist hierbei: [Ω] = m2/s. Die dritte Geschwindigkeitskomponente in
z-Richtung kann man mittels der Inkompressibilitätsbedingung ∇ · δv = 0 ausrechnen:

−
∂δvx

∂x
−
∂δvy

∂y
= −iΩ sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt(k2

x + k2
y) =

∂δvz

∂z
(4.131)

⇒ δvz =
iΩ
kz

cos(kzz)eikx x+ikyy−iωt(k2
x + k2

y) (4.132)

Mit den Geschwindigkeitskomponenten der stehenden KS-Mode können die Kompo-
nenten der Magnetfeldstörung berechnet werden. Im inkompressiblen Fall mit B0 = B0ez
reduziert sich die Induktionsgleichung (4.39) auf:

∂δb
∂t

= B0
∂δv
∂z

(4.133)

Somit folgt für die Störung des magnetischen Feldes δb:

−iωδb = B0Ωeikx x+ikyy−iωt

 kxkz cos(kzz)
kykz cos(kzz)

−i(k2
x + k2

y) sin(kzz)

 (4.134)

bzw. aufgelöst nach δb:

δb =
B0Ω

ω
eikx x+ikyy−iωt

 ikxkz cos(kzz)
ikykz cos(kzz)

(k2
x + k2

y) sin(kzz)

 (4.135)

Dies ist ein sehr interessantes Ergebnis, da die Abhängigkeit der Amplitude der Ma-
gnetfeldkomponenten von der feldparallelen z-Richtung nicht einheitlich ist. Aus der Be-
trachtung der klassischen Feldlinienresonanz und der damit verbundenen stehenden Alf-
vénwelle in der Magnetosphäre (Abschnitt 4.1 ab Seite 106) sei in Erinnerung gerufen,
dass die Magnetfeldstörung an der Ionosphäre maximierte, so wie es für die feldsenkrech-
ten Komponenten δbx und δby hier der Fall ist. Die z-Komponente δbz weist dagegen ein
anderes Verhalten auf. Sie maximiert in der Grundmode in der magnetischen Äquatorial-
ebene: Dort weist die Störung des magnetischen Druckes folglich die höchste Amplitude
auf, die Amplitude der feldsenkrechten Komponenten ist dagegen minimal. Somit sieht
die stehende Kruskal-Schwarzschild-Mode an den Ionosphären, dort wo sie reflektiert
wird, wie eine Alfvénwelle aus; dazwischen, dort wo sie vermeintlich angeregt wird, ist
die Störung kompressibel.
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4 Kruskal-Schwarzschild-Moden und die „magischen“ Frequenzen

Es folgt die Berechnung der Störung der Stromdichte δ j bei einer stehenden KS-
Mode:

δ j =
∇ × δb
µ0

=
iB0Ω

µ0ω
eikx x+ikyy−iωt

 (k2
x + k2

y)ky sin(kzz) + kyk2
z sin(kzz)

−kxk2
z sin(kzz) − (k2

x + k2
y)kx sin(kzz)

ikxkykz cos(kzz) − ikxkykz cos(kzz)


=

iB0Ω

µ0ω
sin(kzz)eikx x+ikyy−iωt

 (k2
x + k2

y)ky + kyk2
z

−kxk2
z − (k2

x + k2
y)kx

0

 = 0 (4.136)

Wie man sieht, ist die Stromdichte-Komponente parallel zum Magnetfeld identisch Null.
Es sei daran erinnert, dass diese Rechnung unter der Annahme eines inkompressiblen
Plasmas durchgeführt wird. Dabei gilt k2

x + k2
y + k2

z = 0, so dass auch insgesamt δ j = 0
folgt: Es gibt in beiden Halbräumen überhaupt keinen Strom. Die Störung der elektrischen
Stromdichte findet einzig und allein in der MP statt (siehe unten).

Alle berechneten Größen gelten zunächst einmal nur in einem der beiden Halbräume
(Magnetosheath oder Magnetosphäre). Es sollen nun auch die Übergangsbedingungen
noch einmal betrachtet werden. Die Geschwindigkeitskomponente δvx (4.128) sollte an
der MP stetig übergehen:

δvx,1 = Ω1kx,1 sin(kzz)eikyy−iωt = Ω2kx,2 sin(kzz)eikyy−iωt = δvx,2 (4.137)

Hierbei bezeichnen die Indizes 1 und 2 die beiden Seiten x < 0 (Magnetosheath) und
x > 0 (Magnetosphäre). Da auf beiden Seiten der MP die Amplitude zu entgegengesetz-
ten Richtungen entlang x abfällt (nach −x bei x < 0 und nach +x bei x > 0), muss sich
das Vorzeichen von kx über die MP ändern. Gleichzeitig wird über die Inkompressibili-
tätsbedingung aber gefordert, dass der Betrag von kx sich über die MP nicht ändert. Es
gilt also kx,1 = −kx,2. Damit die Bedingung δvx,1 = δvx,2 erfüllt werden kann, muss auch
Ω das Vorzeichen über die MP hinweg wechseln:

Ω1 =
2iωψ1

ρ0,1(ω2 − k2
z V2

A,1)
= −Ω2 = −

2iωψ2

ρ0,2(ω2 − k2
z V2

A,2)
(4.138)

Die andere Übergangsbedingung an der MP ist: ψ1 = ψ2. Folglich kann ein Vorzeichen-
wechsel nur durch den Nenner von Ω vollzogen werden: ω2−k2

z V2
A. Die KS-Mode bewegt

sich also auf einer Seite etwas schneller in feldparallele Richtung und auf der anderen et-
was langsamer als eine Alfvénwelle gleicher Frequenz. Gleichung (4.138) ist die von
Chen und Hasegawa (1974a) berechnete Dispersionsrelation (4.107) für KS-Moden:

ω2 = k2
z

B2
0,1 + B2

0,2

µ0(ρ0,1 + ρ0,2)
(4.139)

Da δvy (4.129) den Faktor kx nicht enthält, ändert sich das Vorzeichen dieser Kom-
ponente über die MP hinweg. Es gilt: δvy,1 = −δvy,2. Entsprechend gilt dies für die z-
Komponente: δvz,1 = −δvz,2. In der Gleichung für die Störung der magnetischen Induktion
δbx (4.135) in Normalenrichtung zur MP:

δbx =
B0Ω

ω
eikx x+ikyy−iωtikxkz cos(kzz) (4.140)
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Abbildung 4.4: Die MP (blau) ist lokal gegenüber der z-Richtung inkliniert. Die x-
Komponenten der Magnetfeldstörung δb (orange) gehen an dieser Stelle nicht stetig über;
dies gilt nur für das Verhältnis δbx/B0 dieser Störungskomponenten mit den respektiven
Hintergrundmagnetfeldern B0 (grün), die in beiden Halbräumen parallel zur z-Achse ge-
richtet sind: B0 = B0ez. Das resultierende Feld liegt somit auf beiden Seiten parallel zur
MP; ∇ · B = 0 ist über die Grenzfläche hinweg gültig.

ist ein Faktor Ωkx enthalten, der sich über die Grenzfläche hinweg nicht ändert. Desweite-
ren ist aber auch der Faktor B0 enthalten, und genau dieser soll sich ja über die MP ändern.
Folglich geht bei x = 0 nicht δbx selbst, sondern das Verhältnis δbx/B0 stetig über; gleiche
relative Störungen des Magnetfeldes im Bezug auf das Hintergrundmagnetfeld führen bei
einer entsprechenden Inklination der MP dazu, dass die MP als Tangentialdiskontinuität
erhalten bleibt. Dies ist in Abbildung 4.4 illustriert: Die MP sei gegenüber der z-Achse
inkliniert. Da das Verhältnis δbx/B0 stetig übergeht, liegen die resultierenden Magnet-
feldvektoren B = B0 + δb weiterhin tangential zur MP, obwohl die x-Komponenten auf
beiden Seiten voneinander abweichen. Die resultierende lokale Normalkomponente des
Magnetfeldes ist Null: Folglich bleibt auch die Bedingung ∇ · B = 0 über die MP hinweg
gültig.

Die Situation ist entlang der gesamten MP noch einmal in Abbildung 4.5 dargestellt.
Es werde die Grundmode einer stehenden KS-Mode angenommen, so dass genau eine
halbe Wellenlänge zwischen die Ionosphären bei z = 0 und z = z0 passt. In der Äquato-
rialebene maximiert die x-Komponente des Geschwindigkeitsfeldes δvx. Die MP ist da-
gegen nicht inkliniert (bezüglich der z-Achse); folglich gibt es auch keine x-Komponente
des Magnetfeldes, wie aus Beziehung (4.140) deutlich wird. Das Magnetfeld ist also auf
beiden Seiten der Grenzfläche in der x-z-Ebene ebenfalls nicht inkliniert und liegt tan-
gential zur MP (in der Äquatorialebene). In der Nähe der Ionosphären maximiert gerade
diese Komponente δbx; die resultierenden Magnetfeldvektoren liegen, wie man auch in
Abbildung 4.4 erkennen kann, trotzdem tangential zur MP, die an dieser Stelle ebenfalls
eine lokale Inklination aufweist. Die Geschwindigkeit der MP in x-Richtung ist dagegen
hier Null; deren Differenz zur Äquatorialebene ermöglicht erst die Inklination der MP.

Aus den Übergängen der Komponenten δby und δbz können die Ströme auf der MP
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Abbildung 4.5: An den Ionosphären ist die Geschwindigkeit in x-Richtung Null, die In-
klination der MP sowie δbx sind hier maximal; das resultierende Magnetfeld bleibt tan-
gential zur MP. In der Äquatorialebene z = z0/2 maximiert δvx; die MP ist nicht inkliniert,
folglich ist δbx = 0; das resultierende Magnetfeld ist auch hier tangential zur MP.

errechnet werden, die die Störung zum Hintergrundstrom (Chapman-Ferraro-Strom) dar-
stellen. Dieser Flächenstrom bewirkt gerade die Rotation des Hintergrundmagnetfeldes
über die MP hinweg. Aus j

0
= ∇ × B0/µ0 erhält man durch Integration und Anwendung

des Stokesschen Satzes einen Ausdruck für die Flächenstromdichte J0 (in y-Richtung):

J0 = jy,0∆xmp =
B0,1 − B0,2

µ0
(4.141)

wobei angenommen wurde, dass das Hintergrundmagnetfeld in beiden Halbräumen in z-
Richtung zeigt: B0,1 = B0,1ez und B0,2 = B0,2ez. Mit ∆xmp wird eine typische Breite der
MP bezeichnet. Wendet man (4.141) auf die Störungskomponenten δby und δbz tangential
zur MP an, so erhält man die Störung der Chapman-Ferraro-Flächenstromdichte J0 bei
x = 0:

δJy =
δbz,1 − δbz,2

µ0
=

sin(kzz)eikyy−iωt

ωµ0

(
B0,1Ω1(k2

x,1 + k2
y) − B0,2Ω2(k2

x,2 + k2
y)
)

=
k2

z sin(kzz)eikyy−iωt

ωµ0

(
B0,2Ω2 − B0,1Ω1

)
(4.142)

δJz =
δby,2 − δby,1

µ0
=

ikykz cos(kzz)eikyy−iωt

ωµ0

(
B0,2Ω2 − B0,1Ω1

)
(4.143)

Hierbei wurde bei (4.142) ausgenutzt, dass k2
x,1 + k2

y = k2
x,2 + k2

y = −k2
z in der Näherung

des inkompressiblen Plasmas gilt. Rechnet man die Flächendivergenz in der MP aus, so
ergibt sich:

∇ · δJ =
∂δJy

∂y
+
∂δJz

∂z
=

ikyk2
z sin(kzz)eikyy−iωt

ωµ0

(
B0,2Ω2 − B0,1Ω1

)
−

ikyk2
z sin(kzz)eikyy−iωt

ωµ0

(
B0,2Ω2 − B0,1Ω1

)
= 0 (4.144)
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Die Flächendivergenz verschwindet, so dass keine Ströme in den Halbräumen geschlossen
werden müssen. Alle Stromschleifen verlaufen in der x = 0 Ebene innerhalb der MP.

Aus den Einzelkomponenten von δJ ist außerdem ersichtlich, dass an den Ionosphä-
ren (z = 0 und z = z0) im Wesentlichen feldparallele Ströme (in z-Richtung) fließen.
Die feldparallelen Ströme werden in der Ionosphäre geschlossen, was die Reflexion der
KS-Mode bewirkt und damit stehende KS-Moden ermöglicht. Dies steht im Einklang mit
dem Ergebnis für die Störung des Magnetfeldes δb: An den Ionosphären ist diese Störung
auf die feldsenkrechte x-y-Ebene beschränkt; die KS-Mode hat dort Alfvénischen Cha-
rakter. In der Grundmode fließen in der Äquatorialebene dagegen azimuthale Ströme, die
eine Störung des Chapman-Ferraro-Stromes in Richtung desselben darstellen. Sie stehen
im Einklang mit der dortigen Bewegung der MP in radiale Richtung (δvx) sowie mit der
kompressiblen Störung des Magnetfeldes (δbz) bei einer stehenden KS-Mode. Es handelt
sich um eine reine Oberflächenwelle; die MP kann dabei mit einer Membran identifiziert
werden, die zwischen den Ionosphären eingespannt ist. Stehende KS-Moden stellen Ei-
genmoden der MP-Membran dar; aufgrund der Quantisierung der Wellenzahl kz werden
sie nur bei einzelnen, diskreten Eigenfrequenzen auftreten.

Um die Frage zu klären, ob auch die Beobachtungen der „magischen“ Frequenzen
(MF) durch diese Wellen erklärt werden können, soll berechnet werden, mit welchen Fre-
quenzen sich stehende KS-Moden auf der MP einstellen können. Wie bereits ermittelt
gilt zwischen den Ionosphären (Entfernung entlang der MP-Feldlinien: z0) die Bedingung
kzz0 = nπ und damit z0 = nλ/2, wobei mit λ die Wellenlänge der KS-Mode in feldparalle-
ler Richtung bezeichnet wird. Die Ausbreitungsgeschwindigkeit in dieser Richtung (Vph,z)
ist durch die Dispersionsrelation (4.107) gegeben:

V2
ph,z =

ω2

k2
z

=
B2

0,1 + B2
0,2

µ0(ρ0,1 + ρ0,2)
(4.145)

Die Eigenfrequenzen der stehenden KS-Moden können nach Plaschke et al. (2009b) damit
berechnet werden; es gilt: Vph,z = fλ = f 2z0/n, wobei mit f die Frequenz bezeichnet wird.
Daraus folgt:

f = n
Vph,z

2z0
= n

1
2z0

√
B2

0,1 + B2
0,2

µ0(ρ0,1 + ρ0,2)
(4.146)

Um typische Eigenfrequenzen berechnen zu können, müssen Werte für B0 und ρ0 auf bei-
den Seiten der MP angenommen werden; diese Werte werden aus Phan et al. (1994), einer
statistischen Analyse der Plasmaumgebung um die MP, entnommen. In dieser Arbeit wer-
den die Fälle hohen und niedrigen Scherwinkels des Magnetfeldes über die MP hinweg
gesondert betrachtet. Ein eingeschlossener Winkel zwischen den mittleren Magnetfeld-
richtungen in Magnetosheath und Magnetosphäre von unter 30◦ (über 60◦) wird in Phan
et al. (1994) als niedriger (hoher) Scherwinkel bezeichnet.

Im Fall niedriger Verscherung erhalten sie Werte für den magnetischen Druck pB in
der Magnetosheath (Halbraum 1) und Magnetosphäre (Halbraum 2) von pB,1 = 0.6 nPa
und pB,2 = 1.7 nPa. Daraus folgen typische Magnetfeldwerte von B0,1 = 38.8 nT und
B0,2 = 65.4 nT. Die Protonendichte wird mit N1 = 20 cm−3 und N2 = 3 cm−3 angegeben.
Multiplikation mit der Protonenmasse ergibt typische Werte für die Massendichte der
Plasmen: ρ0,1 = 3.35 · 10−20 kg/m3 und ρ0,2 = 5.02 · 10−21 kg/m3. Setzt man diese Werte
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in (4.145) ein, so erhält man für die Ausbreitungsgeschwindigkeit der KS-Mode entlang
der MP den Wert:

Vph,z,nV = 346 km/s bei niedriger magnetischer Verscherung. (4.147)

Für den Fall hoher Verscherung erhalten Phan et al. (1994) folgende Werte: pB,1 = 0.3 nPa
und pB,2 = 1.3 nPa, sowie N1 = 18 cm−3 und N2 = 1 cm−3. Daraus errechnen sich die
Magnetfeldbeträge und Massendichten zu: B0,1 = 27.5 nT und B0,2 = 57.2 nT, sowie
ρ0,1 = 3.01 · 10−20 kg/m3 und ρ0,2 = 1.67 · 10−21 kg/m3. Eingesetzt in (4.145) ergibt dies
eine Ausbreitungsgeschwindigkeit entlang der MP von:

Vph,z,hV = 317 km/s bei hoher magnetischer Verscherung. (4.148)

Einen typischen Wert für die Distanz zwischen den ionosphärischen Fußpunkten ent-
lang der korrespondierenden subsolaren MP-Feldlinien erhält man beispielsweise mithil-
fe des Tsyganenko 89 Magnetfeldmodells (z. B. Tsyganenko 1990) durch Verfolgung der
Feldlinien ausgehend vom subsolaren Punkt mit der Entfernung von r0 = 11.6 RE. Der
Wert von r0 entspricht dabei dem Median bzw. Mittelwert der äquivalenten subsolaren
MP-Distanzen der MP-Beobachtungen (siehe Abschnitt 3.2 ab Seite 66). Eine typische
Länge der (magnetosphärischen) Feldlinien der MP beträgt dann1 (Plaschke et al. 2009b):

z0 = 2.73 · 105 km (4.149)

Unter Verwendung von (4.146) können nun typische Eigenfrequenzen für stehende
KS-Moden berechnet werden. Für den Fall niedriger magnetischer Verscherung ergibt
sich für die ersten fünf Werte von fn mit n ∈ {1, . . . , 5}:

f1 = 0.63 mHz f2 = 1.27 mHz f3 = 1.90 mHz
f4 = 2.53 mHz f5 = 3.17 mHz (4.150)

Bei hoher magnetischer Verscherung ergeben sich die Eigenfrequenzen zu:

f1 = 0.58 mHz f2 = 1.16 mHz f3 = 1.74 mHz
f4 = 2.32 mHz f5 = 2.90 mHz (4.151)

Wie man sieht, passen die ausgerechneten Eigenfrequenzen für den Fall niedriger magne-
tischer Verscherung schon außerordentlich gut zu den von Ruohoniemi et al. (1991) und
Samson et al. (1991) gefundenen Frequenzen. Die Werte für den Fall hoher Verscherung
fallen insgesamt etwas zu niedrig aus; es ist aber zu vermerken, dass die Dispersionsrela-
tion, die zur Berechnung der Ausbreitungsgeschwindigkeit Vph,z verwendet wurde, expli-
zit für den Fall niedriger Verscherung hergeleitet wurde (Hintergrundmagnetfeld in bei-
den Halbräumen in z-Richtung: kein eingeschlossener Scherwinkel). Außerdem ist damit
zu rechnen, dass die Frequenzwerte eine untere Abschätzung darstellen und noch etwas
höher liegen sollten, da in der Nähe der Fußpunkte die Alfvéngeschwindigkeit aufgrund

1Grundlage für diesen Wert ist die Auswertung des Modell-Magnetfeldes (Tsyganenko 89) für den 23.
März 2007, 12 UT. Berechnungen der MP-Feldlinien-Längen zu unterschiedlichen Zeitpunkten haben ge-
zeigt, dass dies als typischer Wert anzusehen ist.
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der Zunahme der Magnetfeldstärke stark zunimmt, und somit die effektive Distanz zwi-
schen den Ionosphären verkürzt wird. Dies würde die Frequenzen noch leicht erhöhen,
so dass dann (im Fall niedriger Verscherung) von einer exzellenten Übereinstimmung mit
den MF-Werten von 1.3, 1.9, 2.6 und 3.3 mHz auszugehen ist. Eine Grundfrequenz von
f0 = 0.65 mHz würde ideal zu den MF passen. In diesem Fall lägen die höheren Har-
monischen bei 1.3, 1.95, 2.6 und 3.25 mHz. Es darf aber dabei nicht vergessen werden,
dass es sich bei der hier präsentierten Rechnung letztendlich nur um eine Abschätzung
der Eigenfrequenzen handelt.

Zusammenfassend kann festgestellt werden, dass die stehenden KS-Moden (Eigen-
moden der MP) Eigenfrequenzen aufweisen, die mit den MF sehr gut übereinstimmen.
Aus diesem Grund könnten sie die Ursache für magnetosphärische Beobachtungen der
MF darstellen; insbesondere ergibt sich die beobachtete Frequenzselektion in natürlicher
Weise. Die MP wirkt dabei als Membran, die zwischen den ionosphärischen Fußpunkten
der geschlossenen MP-Feldlinien eingespannt ist. Die stehenden KS-Moden sind dann
mit den Eigenmoden einer Membranschwingung zu identifizieren; mögliche Anregungs-
mechanismen dieser Eigenmoden der MP werden im Folgenden diskutiert.

4.4.4 Anregung von Kruskal-Schwarzschild-Moden
Bisher wurde die MP in diesem Kapitel als infinitesimal dünne Grenzschicht zwischen
zwei Halbräumen betrachtet. Die MP weist jedoch, wie anfangs dargelegt, eine endliche
Ausdehnung auf. Innerhalb dieser für magnetosphärische Längenskalen dünnen Schicht
findet die Rotation des Magnetfeldes von der Magnetosheath zur Magnetosphäre statt. Da
das Magnetfeld typischerweise in der Magnetosphäre stärker ist, und da die Massendichte
des Plasmas von der Magnetosheath zur Magnetosphäre oft um über eine Größenordnung
abnimmt, herrscht innerhalb der MP-Region ein starker Gradient der Alfvéngeschwindig-
keit VA. Die Vermutung liegt also nahe, dass der Prozess der Modenkopplung zwischen
einer kompressiblen Störung aus der Magnetosheath und einer Alfvénwelle an der Posi-
tion der MP zur Anregung einer KS-Mode führen könnte (vgl. Abschnitt 4.1 zur Feldli-
nienresonanz ab Seite 106). Diese Möglichkeit soll nun untersucht werden.

4.4.4.1 Feldlinienresonanz in der Magnetopause

Praktisch alle Vorarbeiten dafür sind in den vorhergehenden Abschnitten dieses Kapitels
bereits geleistet worden. Für den allgemeineren Fall der nicht-trivialen x-Abhängigkeit
aller Größen, insbesondere der Grundgrößen wie B0(x), wurden die Differentialgleichun-
gen (4.88) und (4.89) für die Größen ξx(x) (Verschiebung des Plasmas in x-Richtung) und
ψ(x) (Gesamtdruck) erhalten:

∂ξx

∂x
= −ψ

G(x)
F(x)

(4.152)

∂ψ

∂x
= ξxF(x) (4.153)
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Hierbei sind die Größen G und F gemäß (4.86) und (4.87) gegeben durch:

G(x) =
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t (4.154)

F(x) = ρ0(ω2 − (VA · kt)
2) (4.155)

Dieses System von 2 Differentialgleichungen 1. Ordnung beschreibt die Variation der
gestörten Größen in x-Richtung vollständig. Durch die Auswertung der Komponente der
MHD Gleichungen (4.57) und (4.59) auf Seite 125, die lokal senkrecht zu ex und B0 steht,
erhält man eine dritte Bestimmungsgleichung für einige der gestörten Größen. Skalare
Multiplikation der besagten Gleichungen mit (eB0

× ex) ergibt:

−iωρ0v · (eB0
× ex) = −iψkt · (eB0

× ex) +
i
µ0

(B0 · kt)b · (eB0
× ex)

+
bx

µ0

(
∂B0

∂x
· (eB0

× ex)
)

(4.156)

−iωb · (eB0
× ex) = i(B0 · kt)v · (eB0

× ex) − vx

(
∂B0

∂x
· (eB0

× ex)
)

(4.157)

Die beiden letzten Terme der Gleichungen sind strukturell gleich, wenn man berücksich-
tigt, dass sich vx zu bx = −(B0 · kt)vx/ω umrechnen lässt. Einsetzen dieser Beziehung in
die zweite Gleichung und Umstellen nach diesem Term ergibt dann:

bx

µ0

(
∂B0

∂x
· (eB0

× ex)
)

= −i
(B0 · kt)

2

ωµ0
v · (eB0

× ex) − i
(B0 · kt)
µ0

b · (eB0
× ex) (4.158)

Dies kann nun in die Gleichung (4.156) eingesetzt werden. Es folgt:

−iωρ0v · (eB0
× ex) + iψkt · (eB0

× ex) = −i
(B0 · kt)

2

ωµ0
v · (eB0

× ex) (4.159)

Nun wird als Index zur Kennzeichnung der Richtung, die lokal entlang eB0
× ex zeigt, das

Symbol ⊥ eingeführt. Damit lässt sich die entsprechende Wellenvektorkomponente und
Geschwindigkeitskomponente mit k⊥ = kt ·(eB0

×ex) respektive v⊥ = v·(eB0
×ex) abkürzen.

Desweiteren gilt −iωξ⊥ = v⊥, wodurch sich (4.159) folgendermaßen vereinfacht:

−ω2ρ0ξ⊥ + iψk⊥ = −
(B0 · kt)

2

µ0
ξ⊥ (4.160)

Auflösen nach ξ⊥ und Anwendung der Definition der Alfvéngeschwindigkeit ergibt dann
schließlich (Walker 2005):

ξ⊥ =
iψk⊥

ρ0(ω2 − (VA · kt)
2)

=
iψk⊥

F
(4.161)

Diese Störung der Auslenkung (bzw. des Geschwindigkeitsfeldes) in senkrechter Rich-
tung zum Gradienten der Grundzustandsgrößen und zum Magnetfeld kann mit der toroi-
dalen (transversalen) Alfvénwelle identifiziert werden. Deren Abhängigkeit von der Am-
plitude der Druckstörung zeigt, dass die Alfvénwelle von den magnetosonischen Wellen,
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die mit einer Druckstörung einhergehen, getrieben wird. Umgekehrt gibt es aber keine
Beeinflussung der magnetosonischen Moden durch die Alfvénwelle. Dies kann man ge-
rade an der fehlenden Abhängigkeit des Gleichungssystems aus (4.152) und (4.153) von
den Komponenten ξ⊥ bzw. v⊥ sehen (vgl. auch Walker 2005). Im Fall k⊥ = 0, womit der
Wellenvektor in der Ebene senkrecht zu x nur noch in Magnetfeldrichtung liegen könn-
te, wäre die Alfvénwelle nicht mehr von den magnetosonischen Wellen abhängig; die
Lösungen für die Moden wären vollständig entkoppelt.

Aus den beiden gekoppelten partiellen Differentialgleichungen 1. Ordnung (4.152)
und (4.153) lassen sich zwei gleichwertige gewöhnliche Differentialgleichungen 2. Ord-
nung in ψ und ξx bestimmen. Aus (4.153) ergibt sich durch Differentiation:

∂2ψ

∂x2 =
∂F
∂x
ξx + F

∂ξx

∂x
(4.162)

Einsetzen von (4.152) und (4.153) ergibt dann:

∂2ψ

∂x2 =
1
F
∂F
∂x

∂ψ

∂x
−Gψ (4.163)

In Kurzschreibweise, in der Ableitungen nach x durch einen Strich (′) gekennzeichnet
werden, lautet diese Gleichung:

ψ′′ =
F′

F
ψ′ −Gψ (4.164)

Auf ähnliche Weise kann man leicht eine Differentialgleichung für ξx herleiten. Diese
lautet dann:

ξ′′x =

(
G′

G
−

F′

F

)
ξ′x −Gξx = −

[F
G

]′ G
F
ξ′x −Gξx (4.165)

Die Differentialgleichungen (4.164) und (4.165) entsprechen derjenigen für die y-
Komponente des elektrischen Feldes (4.12), die in Southwood (1974) zur Erklärung der
Feldlinienresonanz hergeleitet wurde. Die Unterschiede folgen aus den verschiedenen
Grundannahmen. In Southwood (1974) wurde ein kaltes Plasma angenommen; die Mo-
denkopplung findet in einem inhomogenen Plasma statt, dessen Inhomogenität sich in
einer variablen Massendichte äußert. Hier sind diese Einschränkungen aufgehoben: Der
Gradient der Alfvéngeschwindigkeit kann auch durch eine Variation im Magnetfeld B0
gegeben sein. Dies verkompliziert die Situation; beispielsweise darf nun die Hintergrund-
stromdichte j

0
nicht mehr zu Null gesetzt werden. Obige Differentialgleichungen lassen

sich wieder in eine Form bringen, die derjenigen von Gleichung (4.12) aus dem einfa-
cheren Modell von Southwood (1974) entspricht. Dies wird in Anhang A.2 ab Seite 201
gezeigt.

Betrachtet wird nun eine einfallende Fast-Mode, die sich (auch) in x-Richtung entlang
des Gradienten der Grundzustandsgrößen ausbreitet. Die Variation der gestörten Größen
wird dabei, wie bereits erwähnt, durch die Differentialgleichungen (4.164) und (4.165)
beschrieben. Diese Differentialgleichungen weisen einige interessante Punkte auf, die im
Folgenden diskutiert werden (vgl. auch Abschnitt 4.1 ab Seite 106 über die Feldlinienre-
sonanz).
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Wie man an der Form von F(x) = ρ0(ω2 − (VA · kt)
2) erkennen kann, ist diese Va-

riable bei der Beschreibung einer lokalen, transversalen Alfvénwelle identisch Null, da
die Dispersionsrelation für die Alfvénwelle durch ω2 = (VA · kt)

2 gegeben ist. Die Ter-
me der einfachen Ableitungen in den Differentialgleichungen (4.164) und (4.165) sind
dann nicht mehr endlich. Falls kt und ω Parameter einer einfallenden Fast-Mode sind, so
stimmen diese am Punkt xR, für den

F(xR) = 0 mit F(x) = ρ0(ω2 − (VA · kt)
2) (4.166)

gilt, mit denjenigen einer dort lokal laufenden Alfvénwelle überein. Dieser Ort wird des-
halb auch als Resonanzpunkt bezeichnet; er wird in Abschnitt 4.1 für das in Southwood
(1974) betrachteten Modell der Feldlinienresonanz diskutiert. Aufgrund des dort ange-
nommenen konstanten Hintergrundmagnetfeldes zerfällt das Skalarprodukt VA · kt (siehe
obige Bedingung) in das Produkt der Skalare VAkz. Die Interpretation bleibt jedoch gleich:
Die Kopplung zwischen den Wellen ist am Resonanzpunkt maximal: Energie kann aus der
Fast Mode in die Alfvén Mode übertragen werden. Wie oben beschrieben, ist dieser Ener-
gieübertragungsweg nur in eine Richtung nutzbar. Aus einer laufenden Alfvénwelle kann
also keine Energie in eine Fast Mode ausgekoppelt werden.

Die Variable G dagegen beschreibt im Wesentlichen die Ausbreitung der magnetoso-
nischen Wellen. Aus der Gleichung

G(x) =
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − (VA · kt)
2V2

S

− k2
t = k2

x (4.167)

lassen sich leicht die Dispersionsrelationen von Fast- und Slow-Mode herleiten; die Glei-
chung stellt einfach das Produkt beider Dispersionsrelationen dar. Obige Gleichung be-
sagt folglich, dass in Gebieten mit G(x) < 0, magnetosonische Wellen in x-Richtung nicht
ausbreitungsfähig sein können. Entsprechend breitet sich auch eine einfallende Fast- oder
Slow-Mode nicht jenseits des Punktes xT aus (Reflexionspunkt), wobei dieser Punkt durch
G(xT) = 0 gegeben ist. Ab diesem Punkt ist die Welle nur noch eine Oberflächenwelle
exponentiell abklingender Amplitude. Die Propagationsbedingung G(x) ≥ 0 lässt sich
umschreiben zu:

ω4

ω2(V2
S + V2

A) − V2
Ak2

t cos2 θV2
S

≥ k2
t (4.168)

Hierbei wird mit θ der Winkel zwischen den Vektoren kt und VA bezeichnet. Erweitern
mit V2

A/ω
2 > 0 ergibt:

1

1 +
V2

S
V2

A

(
1 − k2

t V2
A

ω2 cos2 θ
) ≥ k2

t V2
A

ω2 (4.169)

Abweichend von den einfachen Betrachtungen zur Feldlinienresonanz in Abschnitt (4.1)
ist aus Gleichung (4.165) ersichtlich, dass ein singulärer Punkt nicht nur bei F = 0 vor-
handen ist. Resonante Modenkopplung ist ebenfalls für G = ∞ möglich. Dies ist genau
dann der Fall, wenn der Nenner der linken Seite von (4.169) Null wird. Man erhält dann
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(De Keyser et al. 1999):

1 +
V2

S

V2
A

(
1 −

k2
t V2

A

ω2 cos2 θ

)
= 0

⇒
k2

t V2
A

ω2 cos2 θ = 1 +
V2

A

V2
S

⇒ |kB0 | = |kt cos θ| =
ω

VS

√
1 +

V2
S

V2
A

(4.170)

Hierbei bezeichnet kB0 den Anteil des Wellenvektors kt in Richtung des lokalen unge-
störten Magnetfeldes B0. Dies entspricht einer Resonanz einer einfallenden Fast-Mode
mit einer lokal entlang des Magnetfeldes laufenden Slow-Mode (engl.: slow mode reso-
nance); Energie ginge in diesem Fall von der Fast-Mode auf die Slow-Mode über.

Der Prozess der resonanten Modenkopplung von Fast-Moden, die aus der Magneto-
sheath zur MP propagieren, mit Alfvénwellen oder Slow-Moden in der MP selbst ist in
zahlreichen Arbeiten behandelt worden, auf denen auch die vorgestellte Rechnung beruht:

Hervorzuheben ist dabei die Arbeit von Belmont et al. (1995). Sie lösen die Differen-
tialgleichungen (4.152) und (4.153) nach Umformungen numerisch. Wie in Southwood
(1974) wird angenommen, dass sich über die Grenzfläche nur die Dichte ändert, nicht
aber das Magnetfeld. Desweiteren wird auch ein kaltes Plasma angenommen (VS = 0).
Somit bleiben von den MHD-Moden nur noch die Fast-Mode und die Alfvénwelle übrig.
In dieser Näherung sind drei Szenarien möglich: 1. Eine aus der Magnetosheath einfal-
lende kompressible Welle (Fast-Mode) propagiert durch die MP hindurch. Am Alfvén-
geschwindigkeitsgradienten wird zwar ein Teil reflektiert, die transmittierte Welle breitet
sich aber in der Magnetosphäre aus. 2. Die einfallende Welle wird total reflektiert; in der
Magnetosphäre ist nur eine exponentiell abklingende Oberflächenwelle zu beobachten.
3. Zusätzlich zur auftretenden Oberflächenwelle tritt in der MP auch resonante Moden-
kopplung zu einer Alfvénwelle statt. Dabei wächst in dem betrachteten Modell (vgl. auch
Southwood 1974) die Störungsamplitude lokal im Resonanzpunkt (xR in der MP-Region)
stark an. Welche Lösung sich bei gegebenen Plasmaparametern einstellt, ist insbesonde-
re vom tangentialen Wellenvektor kt der einlaufenden Fast-Mode abhängig. Für kleine
tangentiale Wellenzahlen sind dies Lösungen der Klasse 1 (transmittierte Welle ist aus-
breitungsfähig).

De Keyser et al. (1999) gingen in einer Folgearbeit einen Schritt weiter und unter-
suchten den MP-Übergang unter realistischen Bedingungen. Es wurde ein stetiges (und
glattes) MP-Profil für die Dichte, das Magnetfeld (Rotation des Vektors und Änderung
im Betrag) und die Temperatur mit realistischen Werten vorgegeben. Die Einschränkung
auf das kalte Plasma wurde aufgehoben (VS , 0); damit ist auch eine Modenkopplung
zwischen Fast- und Slow-Mode möglich, wie oben beschrieben. Auch sie lösten die Dif-
ferentialgleichungen (4.152) und (4.153) numerisch.

Die Modenkopplung zur Alfvénwelle tritt auf, wenn lokal die Bedingung (4.166) er-
füllt ist; für die Modenkopplung zur Slow-Mode muss die Bedingung (4.170) lokal gelten.
Dort, wo dies der Fall ist, steigt die Amplitude einiger Größen lokal stark an. In der MP
können in Abhängigkeit des konkreten Übergangsprofils und des tangentialen Wellen-
vektors der einlaufenden Welle an mehreren Punkten die Resonanzbedingungen für die
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Alfvén- und Slow-Mode erfüllt sein. Außerdem kommt eine weitere Lösungsklasse hinzu:
Resonante Modenkopplung kann in der MP stattfinden, gleichzeitig kann die transmittier-
te Welle in der Magnetosphäre ausbreitungsfähig sein. Für Details sei auf die Arbeit von
De Keyser et al. (1999) verwiesen. Die Folgen einer breitbandigen Anregung werden in
De Keyser (2000) und De Keyser und Čadež (2001) diskutiert.

Der Prozess der resonanten Modenkopplung kann also dazu beitragen, Energie kom-
pressibler Wellen aus der Magnetosheath in Alfvénwellen oder Slow-Moden innerhalb
der MP-Fläche umzuleiten. Dies geschieht an den Resonanzpunkten. Nun ist die Frage zu
klären, ob es durch diesen Prozess möglich ist, eine KS-Mode auf der MP anzuregen: Die
KS-Mode wird aus zwei in beiden Halbräumen exponentiell abklingenden Oberflächen-
wellen (an der MP) zusammengesetzt. Durch diese Kombination entsteht eine neue Mode,
die nur entlang der MP propagieren kann, und die sich von der MP ausgehend nicht in die
Halbräume hinein ausbreiten kann. Die tangentialen Wellenvektoren kt der KS-Moden
müssen folglich so gegeben sein, dass die dazugehörigen magnetosonischen Moden in
beiden Halbräumen nicht ausbreitungsfähig sind. Damit ergibt sich in natürlicher Weise
ein Einwand gegen den hier beschriebenen Prozess der resonanten Modenkopplung zur
Generierung von KS-Moden: Dafür muss nämlich gefordert werden, dass zumindest in
der Magnetosheath, dem angenommenen Ursprung der Energie der Oberflächenwelle, ei-
ne laufende Welle mit demselben Wellenvektor kt (wie bei der KS-Mode) existiert. Eine
Mode kann jedoch in einem Gebiet nicht gleichzeitig ausbreitungsfähige Welle und nicht-
ausbreitungsfähige Oberflächenwelle sein.

Die Einkopplung erfolgt in der von Belmont et al. (1995) und De Keyser et al. (1999)
dargelegten Theorie in Moden, die lokalen Charakters sind. Sie gehören zum Modenspek-
trum, das in Chen und Hasegawa (1974a) als kontinuierlich beschrieben wird: Aufgrund
der Gradienten der Alfvén- und Schallgeschwindigkeit in der MP können lokal Wellen
unterschiedlicher Ausbreitungsgeschwindigkeit angeregt werden. Passen Frequenz und
tangentialer Wellenvektor zusammen, so dass eine der Resonanzbedingungen erfüllt ist,
so kann aus einer externen kompressiblen Störung Energie lokal in eine Alfvénwelle oder
Slow-Mode aus dem kontinuierlichen Spektrum eingespeist werden. Neben diesen Mo-
den existiert die kollektive Eigenmode der MP (siehe Chen und Hasegawa 1974a), die
KS-Mode, die separat zu betrachten ist: Die Charakteristika der kollektiven Eigenmode
ergeben sich nicht aus den lokalen Parametern der Schichten innerhalb der MP-Region,
sondern aus den Parametern, die in den Halbräumen zu beiden Seiten der MP in der Ma-
gnetosheath und in der Magnetosphäre vorherrschen. Diese Mode ist weniger gedämpft,
je schärfer der Übergang ist: Wenn der Übergang in der MP sehr graduell ist, so ist die KS-
Mode zeitlich stark gedämpft und es bleiben nur die Moden des kontinuierlichen Spek-
trums über.

4.4.4.2 Lokale Verformung der Magnetopause

Eine weitere Möglichkeit zur Generierung von KS-Moden geht auf Glassmeier und Hepp-
ner (1992) zurück; sie wurde in Plaschke et al. (2009b) wieder aufgegriffen. Glassmeier
und Heppner (1992) diskutieren die Ursache eines Doppelwirbels im Stromsystem der
Ionosphäre, das aus Magnetfeldmessungen am Boden in hohen geomagnetischen Breiten
(Skandinavien) abgeleitet werden konnte. Der Doppel-Stromwirbel sei auf feldparallele
Ströme entlang magnetosphärischer Feldlinien nahe der MP zurückzuführen: Ein weiter
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östlich liegender Wirbel entspreche einem zum Boden gerichteten feldparallelen Strom,
der zweite (westliche) Wirbel entstehe durch einen Strom, der aus der Ionosphäre in die
Magnetosphäre fließt. Die Ursache für diese Stromstruktur wird einem Druckpuls aus der
Magnetosheath auf die MP zugeschrieben.

Eine lokale Druckerhöhung in der Magnetosheath bewirkt lokal eine Kraft auf die
MP. Diese wird dadurch lokal eingedrückt. Durch die Bewegung nach innen wird der
Chapman-Ferraro-Strom modifiziert, wie dies in Abbildung 4.6 dargestellt ist. Dies kann
dadurch ausgedrückt werden, dass ein weiterer Strom dem primären als Störung über-
lagert wird. Die Stromstörung verläuft (wie der Chapmen-Ferraro-Strom) in azimuthale
Richtung; er ist lokal auf die Region begrenzt, auf die die Druckerhöhung wirkt. Bei einer
Verformung der MP-Oberfläche nach innen fließt dieser zusätzliche Strom nach Osten,
im umgekehrten Fall nach Westen. Aufgrund der geforderten Quasi-Neutralität muss die
lokale Stromstörung geschlossen werden. Die Schließung des Stromes ist prinzipiell auf
zwei verschiedene Arten möglich: Zum einen ist es möglich, die Ströme innerhalb der
Magnetosphäre bzw. der Magnetosheath zu schließen. Die so entstehenden Stromschlie-
ßungen entsprächen einer kompressiblen Störung (Fast-Mode), die sich von der MP weg
in die Magnetosphäre hinein und als Verdünnungswelle auch in die Magnetosheath aus-
breiten würde. Desweiteren kann sich der zusätzliche MP-Strom aber auch über feldpa-
rallele Ströme schließen (siehe Abbildung 4.6). Diese feldparallelen Ströme können mit
einer Alfvénwelle oder Alfvénischen Störung des Magnetfeldes identifiziert werden.

Die Alfvénische Störung propagiert entlang der inner-magnetosphärischen MP-Feld-
linien bis zur Ionosphäre; dort werden die feldparallelen Ströme geschlossen, die Alf-
vénische Störung wird reflektiert. Damit wäre aber das Stromsystem einer stehenden
KS-Mode bereits vollständig aufgebaut, wie ein Vergleich mit der Flächenstromdichte
in azimuthale (y) und feldparallele (z) Richtung gegeben durch die Gleichungen (4.142)
und (4.143) zeigt: In der Äquatorialebene ist eine stehende KS-Mode in der Grundmode
durch eine periodische Störung im azimuthalen Strom der MP charakterisiert. Die Stö-
rung entspricht gerade einer radialen Bewegung der MP, die z. B. durch einen Druckpuls
aus der Magnetosheath ausgelöst werden kann. In der Nähe der ionosphärischen Fuß-
punkte der geschlossenen MP-Feldlinien ist eine Störung der MP-Flächenstromdichte bei
der stehenden KS-Mode in feldparallele Richtung gegeben. Dies entspricht gerade den
feldparallelen Strömen, die durch eine lokale Störung des Chapman-Ferraro-Stromes in
der äquatorialen MP generiert werden. Zusammenfassend ist also festzustellen, dass ein
lokaler Druckpuls aus der Magnetosheath, wie in Glassmeier und Heppner (1992) be-
schrieben, ein Stromsystem in Gang setzen kann, das genau demjenigen einer stehenden
KS-Mode entspricht. Es kann also angenommen werden, dass ein solcher lokaler Druck-
puls an kollektiven Eigenmoden der MP-Grenzschicht (KS-Moden) ankoppeln kann, so
dass diese generiert werden.

Es sei darauf hingewiesen, dass eine Lokalisierung des Druckpulses insbesondere in
azimuthaler Richtung für die Erzeugung der feldparallelen Ströme unabdingbar ist. Lang-
periodische Druckschwankungen können sich selbstverständlich auch auf die gesamte
tagseitige MP auswirken. Sollte beispielsweise der dynamische Druck im SW zuneh-
men, so wird die Magnetosphäre komprimiert; die MP bewegt sich insgesamt weiter an
die Erde heran. Der zusätzliche Chapman-Ferraro-Strom, der dieser neuen Konfiguration
entspricht, ist aber nicht lokal auf ein Gebiet der MP begrenzt; er wird deshalb auch nicht
über feldparallele Ströme zu den Ionosphären auf der Tagseite, sondern vollständig inner-
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Abbildung 4.6: Ein Druckpuls drückt lokal die MP ein; dadurch wird der Chapman-Fer-
raro-Strom lokal modifiziert. Die Stromstörung wird über feldparallele Ströme zu den
Ionosphären geschlossen, die mit einer Alfvénischen Störung des Magnetfeldes assoziiert
werden können (nach Glassmeier und Heppner 1992).

halb der MP auf der Nachtseite geschlossen. Dies entspricht nur einer Verstärkung des
existierenden Chapman-Ferraro-Stromes. Es ist daher verständlich, dass nur lokalisierte
langperiodische Druckvariationen aus der Magnetosheath KS-Moden generieren können:
Die Lokalisierung ist notwendig für die Kopplung, die Zeitskala der Druckvariation sollte
im Bereich der (unteren) Eigenfrequenzen stehender KS-Moden liegen. Auch beim Pro-
zess der lokalen Modenkopplung nach Belmont et al. (1995) und De Keyser et al. (1999)
ist eine lokal feldsenkrechte Strukturierung zur Kopplung unerlässlich; dies ist anhand
von Gleichung (4.161) erkennbar: Eine Fast-Mode kann nur dann an eine Alfvénwelle
ankoppeln, wenn die Wellenzahl k⊥ nicht Null ist.
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5 Sonnenwindabhängigkeit der
Magnetopausen-Bewegung

In Kapitel 3 wurde eine Untersuchung der Magnetopausen-Bewegung (MP-Bewegung)
vorgestellt, die auf den Coast Phase Daten der THEMIS Mission basiert. Mithilfe der
Messdaten der fünf THEMIS Satelliten konnte in direkter Weise die radiale Bewegung
der Magnetopause (MP) rekonstruiert werden; typische Frequenzen der MP-Bewegung
konnten daraufhin ermittelt werden. Abbildung 3.28 auf Seite 103 zeigt eine Häufigkeits-
verteilung dieser Frequenzen. Es ist ersichtlich, dass einige Frequenzen öfter beobachtet
wurden: Sie entsprechen den „magischen“ Frequenzen (MF), deren Auftreten von Sam-
son et al. (1992) mit Eigenmoden eines magnetosphärischen Wellenleiters erklärt wurde
(siehe Abschnitt 4.2). Später identifizierten Kepko et al. (2002) und Viall et al. (2008)
den Sonnenwind (SW) als mögliche Quelle für Pulsationen mit diesen Frequenzen (Ab-
schnitt 4.3). Desweiteren können die Beobachtungen der „magischen“ Frequenzen (MF)
auch durch stehende Kruskal-Schwarzschild-Moden (KS-Moden) auf der MP selbst er-
klärt werden (Abschnitt 4.4), die durch lokale Druckerhöhungen in der Magnetosheath
generiert werden; diese Erklärung wurde in Plaschke et al. (2009b) sowie in dieser Arbeit
erstmalig vorgeschlagen.

Gesichert erscheint bisher nur, dass eine ganze Reihe von physikalischen Prozessen
zur Bewegung der MP und damit, letztendlich, zum Histogramm 3.28 beigetragen ha-
ben werden. Nicht nur die genannten Mechanismen, die die MF erklären können, sondern
auch andere physikalische Prozesse, wie z. B. Flux-Transfer-Events (FTE, siehe Abschnitt
1.6.1) und die Kelvin-Helmholtz-Instabilität (KHI, Abschnitt 1.6.2), können periodische
Bewegungen der MP verursachen. Es ist daher sinnvoll, die Sonnenwind-Bedingungen
(SW-Bedingungen) genauer zu untersuchen, die geherrscht haben, als die Bewegung der
MP mit den MF stattgefunden hat. Dadurch könnte eine Eingrenzung bezüglich der Me-
chanismen möglich sein, die zu diesen Bewegungen geführt haben.

Folglich sollen in diesem Kapitel die Abhängigkeiten des Spektrums der Bewegung
der MP von den Bedingungen des ungestörten SW untersucht werden; die Ausführungen
orientieren sich dabei an der Arbeit von Plaschke et al. (2009c). Der Datensatz der Fre-
quenzen der MP-Bewegung, die wie in Kapitel 3 beschrieben aus den THEMIS-Messda-
ten gewonnen wurden, stellt die Grundlage der Untersuchung dar: Er besteht vornehm-
lich aus 682 Bestimmungen der Halb-Perioden (T ) der MP-Bewegung, die in Frequen-
zen f = 1/(2T ) ungerechnet werden können und im Histogramm 3.28 dargestellt sind.
Desweiteren umfasst der Frequenz-Datensatz auch die AGSM-Azimuthwinkel ΦAGSM der
mittleren Positionen der Satelliten zu den Zeitpunkten der MP-Beobachtungen, die in die
jeweiligen Gruppen gemäß der Beschreibungen in Abschnitt 3.3 eingegangen sind. Die-
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ser Azimuthwinkel wird von der AGSM x-Richtung positiv nach Osten gezählt. Zu jeder
Halb-Periode sind die zeitlichen Grenzen derselben und der mittlere Beobachtungszeit-
punkt vermerkt.

Um die Abhängigkeit der Halb-Perioden bzw. MP-Oszillationsfrequenzen von ei-
nigen SW-Parametern untersuchen zu können, müssen auch diese SW-Parameter zum
Frequenz-Datensatz hinzugefügt werden. Sie werden dem NASA OMNI HRO Datensatz
entnommen, der in Abschnitt 2.3 (Seite 50) beschrieben wird. Dieser Datensatz basiert
(für das Jahr 2007) auf Messungen der Satelliten ACE und Wind, die zeitlich verschoben
werden, um die Bedingungen am subsolaren Punkt der Bugstoßwelle zu repräsentieren.
Die Abtastperiode der Messdaten dieses Datensatzes beträgt 1 Minute. Das SW-Plasma
benötigt natürlich noch zusätzliche Zeit, um sich von der Bugstoßwelle beispielsweise
entlang der Staupunktstromlinie zur MP zu bewegen, bzw. um sich auf dieselbe auszu-
wirken. Setzt man für die Bewegungsgeschwindigkeit 100 km/s und für die Entfernung
von der Bugstoßwelle zur MP 5 RE an, so ergibt sich eine Zeitspanne von 5 Minuten.
Entsprechend werden für die Bestimmung der SW-Parameter, die zu einer bestimmten
Halb-Periode der MP-Bewegung gehören, OMNI-Daten der Zeitspanne der jeweiligen
Halb-Periode und eines fünfminütigen Zeitintervalls davor benutzt.

Mittelwerte (über die beschriebenen Intervalle) der z-Komponente des SW-Magnet-
feldes (Bz) im GSM-KS, des Winkels θsw zwischen dem SW-Magnetfeld und der Verbin-
dungslinie Erde-Sonne (x-Achse im GSM-System) sowie der SW-Plasmageschwindig-
keit vsw werden dem Frequenz-Datensatz hinzugefügt. Zur Berechnung dieser Mittelwerte
werden die SW-Messdaten zunächst auf Ein-Sekunden-Werte linear interpoliert. Es wer-
den dann die interpolierten Werte der oben beschriebenen Intervalle selektiert, woraus die
Mittelwerte berechnet werden.

Der OMNI-Datensatz stellt nicht für jedes Halb-Perioden-Intervall Messdaten zu Ver-
fügung. Es sind folglich nicht in jedem Fall Mittelwerte berechenbar. Für 508 der ins-
gesamt 682 Halb-Perioden konnten die Mittelwerte der drei Parameter Bz, θsw und vsw

berechnet werden. Diese 508 Werte der Halb-Perioden bzw. Frequenz der MP-Bewegung
mit den respektiven SW-Parametern und AGSM-Azimuthwinkeln ΦAGSM bilden im fol-
genden die Grundlage der Untersuchungen in diesem Kapitel. Dieser Datensatz ist eine
Stichprobe aus einer (unbekannten) Grundgesamtheit diese Werte.

Basierend auf dieser Stichprobe lassen sich Frequenzspektren unter gegebenen SW-
Bedingungen leicht berechnen; die Wahrscheinlichkeitsdichte P( f ) des Auftretens einer
MP-Bewegung mit der Frequenz f kann nach dem Bayesschen Theorem durch folgende
Beziehung bestimmt werden:

P( f ) =

%
P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw) P(Bz ∩ vsw ∩ ΦAGSM ∩ θsw) dBz dvsw dΦAGSM dθsw%

P(Bz ∩ vsw ∩ ΦAGSM ∩ θsw) dBz dvsw dΦAGSM dθsw

(5.1)

Hierbei bezeichnet P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw) die Wahrscheinlichkeitsdichte über der Fre-
quenz für das Auftreten von (periodischen) MP-Bewegungen unter gegebenen Bedingun-
gen für Bz, vsw, ΦAGSM und θsw. P(Bz∩vsw∩ΦAGSM∩θsw) stellt dagegen die Wahrscheinlich-
keitsdichte für das gemeinsame Auftreten der genannten Bedingungen dar. Die Auswahl
der Bedingungen erfolgt durch Einschränkung des Integrationsgebietes; das Integral des
Nenners garantiert die Normierung der resultierenden Wahrscheinlichkeitsdichte P( f ), so
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dass sich aus
∞∫

0

P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw) d f = 1 (5.2)

und
&

Def.−Bereich

P(Bz ∩ vsw ∩ ΦAGSM ∩ θsw) dBz dvsw dΦAGSM dθsw = 1 (5.3)

die Normierung der Wahrscheinlichkeitsdichte P( f ) mit

∞∫
0

P( f ) d f = 1 (5.4)

ergibt.
Die Wahrscheinlichkeitsdichte P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw) ist aus der Stichprobe (Da-

tensatz der Frequenzen und besagter Parameter) bestimmbar. Auch die Wahrscheinlich-
keitsdichte P(Bz ∩ vsw ∩ ΦAGSM ∩ θsw) kann aus diesem Datensatz gewonnen werden;
diese Wahrscheinlichkeitsdichtefunktion hängt aber gar nicht von den Frequenzen der
MP-Bewegung ab. Folglich kann diese Größe auch direkt aus den Daten des OMNI-
Datensatzes erhalten werden. Man bedenke dabei, dass nur 508 Frequenzen und zugehö-
rige Parameter zur Stichprobe beitragen. Dieser Datensatz ist als klein anzusehen, wenn
man damit eine Wahrscheinlichkeitsdichte im fünfdimensionalen Parameterraum bestim-
men möchte. Es ist deshalb angebracht, nur den Anteil P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw) daraus zu
bestimmen und eventuelle Ungleichgewichte in der Häufigkeit einzelner Parameter durch
die genauere, separate Bestimmung von P(Bz ∩ vsw ∩ΦAGSM ∩ θsw) aus den OMNI-Daten
auszugleichen.

Dazu werden die SW-Daten des OMNI-Datensatzes aus der Zeit der THEMIS Coast
Phase (7 Monate von März bis September 2007) ausgewählt; dies ist die Zeit, aus der
auch die hier benutzten THEMIS-Messungen stammen. Die Zeitreihen für Bz, vsw und
θsw aus diesen sieben Monaten werden dann in annähernd 34000 aufeinander folgende
und nicht überlappende Intervalle von 550 Sekunden Länge unterteilt. Diese Intervalllän-
ge entspricht gerade derjenigen eines Halb-Periodenintervalls korrespondierend zu einer
Frequenz von 2 mHz (250 Sekunden), das, wie oben beschrieben, um ein weiteres fünf-
minütiges Intervall (300 Sekunden) erweitert wurde. Das Halb-Periodenintervall von 250
Sekunden wurde als Referenzintervall ausgewählt, weil im Folgenden gerade die Vertei-
lungen der Frequenzen im unteren einstelligen Millihertz-Bereich (um 2 mHz) untersucht
werden sollen. Die Berechnung der Mittelwerte aus den 550-Sekunden-Intervallen erfolgt
wie oben beschrieben: Zunächst werden die OMNI-Daten auf Sekundenwerte interpoliert
und 550 Werte davon, gehörend zum jeweiligen Intervall, selektiert. Davon wird der Mit-
telwert gebildet. Die Mittelwerte von Bz, vsw und θsw, die aus einem gemeinsamen Intervall
berechnet wurden, werden auch zusammen in Dreier-Tupeln gespeichert, wenn keine Da-
tenlücken die Berechnung mindestens eines der Mittelwerte verhindern: Es ergeben sich
damit 13513 Dreier-Tupel; der Datensatz dieser Werte wird im Folgenden als Grundge-
samtheit bezeichnet. Prinzipiell handelt es sich bei diesem Datensatz natürlich auch nur
um eine Stichprobe. Da hierbei der Stichprobenumfang aber signifikant größer im Ver-
gleich zum Frequenz-Datensatz ist, ist es sinnvoll diese umfangreichere Stichprobe als
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(relative) Grundgesamtheit anzusehen. Es sei erwähnt, dass die Verteilungen der drei Pa-
rameter Bz, vsw und θsw nicht umbedingt statistisch unabhängig voneinander sein müssen,
wie man möglicherweise annehmen würde. Nur beim Parameter ΦAGSM, der den AGSM-
Azimuthwinkel der zugrundeliegenden MP-Beobachtungen darstellt, ist eine statistische
Unabhängigkeit von den SW-Parametern gegeben.

In Abbildung 5.1 sind die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen der Parameter Bz, vsw,
ΦAGSM und θsw gegeben durch Histogramme aus den Einträgen der Datensätze Stichprobe
und Grundgesamtheit dargestellt. Histogramme, die auf Daten der Stichprobe (Frequenz-
Datensatz) basieren, sind durch schwarze Linien gekennzeichnet; diejenigen, die durch
gelbe Flächen dargestellt werden, wurden aus dem Datensatz Grundgesamtheit berechnet.

Unterabbildung (A) zeigt die Wahrscheinlichkeitsdichte bezüglich der z-Komponente
des SW-Magnetfeldes (interplanetares Magnetfeld: IMF) im GSM-Koordinatensystem.
Man kann erkennen, dass die Verteilung der Grundgesamtheit näherungsweise einer Nor-
malverteilung mit Mittelwert Bz = 0 entspricht. Die Verteilung aus dem kleineren Fre-
quenz-Datensatz (Stichprobe) weist ebenfalls eine nahezu symmetrische Verteilung um
Bz = 0 auf; allerdings ist diese Verteilung stärker um diesen Wert konzentriert: die Wahr-
scheinlichkeitsdichte im Bereich zwischen 0 und 0.5 mHz ist im Vergleich zu derjenigen
der Grundgesamtheit etwa doppelt so hoch. Insgesamt stimmen die Verteilungen jedoch
qualitativ überein.

Die Verteilungen der SW-Geschwindigkeit vsw sind in Unterabbildung (B) dargestellt.
Man sieht, dass die Verteilung der Grundgesamtheit eine erhöhte Wahrscheinlichkeits-
dichte zwischen vsw = 300 und 500 km/s aufweist. Im angrenzenden Bereich höherer
SW-Geschwindigkeit zwischen 500 und 700 km/s ist die Wahrscheinlichkeitsdichte ge-
ringer. Nur in wenigen Fällen lag die mittlere SW-Geschwindigkeit unter 300 km/s. Dies
wird grundsätzlich durch die Verteilung der Stichproben-Daten bestätigt; allerdings ist die
Streuung der Histogrammwerte hierbei deutlich stärker, was auf die geringere Anzahl an
Datenpunkten in der Stichprobe zurückzuführen ist.

Aus den SW-Messdaten kann selbstverständlich keine Verteilung für die AGSM-Azi-
muthwinkel ΦAGSM der MP-Beobachtungspositionen abgeleitet werden. Die Verteilung
aus der Stichprobe ist (durch schwarze Linien) in Unterabbildung (C) dargestellt. Es ist
davon auszugehen, dass aufgrund der gleichmäßigen Rotation der THEMIS-Orbits im
GSE-Koordinatensystem aufgrund der Bewegung der Erde um die Sonne die Abdeckung
im Azimuthwinkel annähernd gleichmäßig sein sollte. Ausgehend von der Verteilung der
Stichprobenwerte wird deshalb die Verteilung von ΦAGSM in der Grundgesamtheit auf
eine Gleichverteilung im Winkelbereich zwischen −50◦ und 90◦ gesetzt. Es ist festzustel-
len, dass in diesem Bereich die Verteilung aus der Stichprobe Schwankungen aufweist;
qualitativ aber kann sie als Gleichverteilung betrachtet werden.

In der letzten Unterabbildung (D) sind die Wahrscheinlichkeitsdichteverteilungen be-
züglich des Winkels θsw dargestellt. Man kann erkennen, dass sich die Verteilung der
Grundgesamtheit in etwa proportional zu sin(θsw) verhält. Wenn man davon ausgeht, dass
die (mittleren) Magnetfeldvektoren bezüglich ihrer Richtung eine Gleichverteilung auf-
weisen, so wäre die Wahrscheinlichkeitsdichte über θsw proportional zu einer Fläche auf
Bereichen einer Kugelschale, die durch die entsprechenden Werte in θsw (als Polwinkel)
erreicht werden können (vgl. Normierung von Abbildung 3.10 auf Seite 75 und zugehöri-
ge Erläuterungen). Die Fläche auf einer Kugelschale um die GSM x-Achse (θsw zwischen
0◦ und 5◦) ist dabei sehr viel kleiner als der Ring, der auf der Kugelschale durch den Win-
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kelbereich 85◦ bis 90◦ gegeben ist. Die Wahrscheinlichkeitsdichte der Grundgesamtheit
steigt daher näherungsweise monoton von θsw = 0◦ bis 90◦ an und verhält sich proportio-
nal zu sin(θsw), in etwa so als ob eine Gleichverteilung der Richtungen der IMF-Vektoren
auf einer Kugelschale vorläge. Wäre dies strikt der Fall, so ergäbe sich die Verteilung, die
in der mittleren Unterabbildung (Normierung) von Abbildung 3.10 dargestellt ist.

Die Verteilung der θsw Werte der Stichprobe dagegen verhält sich vollkommen anders.
Das Maximum dieser Verteilung liegt um θsw = 20◦, die Wahrscheinlichkeitsdichte nimmt
dann zu höheren Werten des Winkels ab. Wenn man bedenkt, dass die Wahrscheinlichkeit
in den ersten Intervallen (0◦ bis 10◦) vor allem deshalb so gering ist, weil diese Werte in
der Grundgesamtheit schon mit nur einer sehr geringen Wahrscheinlichkeit eingenommen
werden (relativ kleine Fläche auf der Kugelschale), so kann man daraus schließen, dass
die Verteilung der Winkel des IMF zur Verbindungslinie Erde-Sonne in der Stichprobe
ein umgekehrtes Verhalten im Bezug auf die Verteilung der Grundgesamtheit aufweist.
Dies ist insofern erstaunlich, als dass der Stichprobe wie der Grundgesamtheit diesel-
be Verteilung zugrunde liegen sollte. Es folgt daraus, dass die Selektionsmethode der
MP-Beobachtungen aus den THEMIS-Daten tendenziell solche präferiert, die bei eher
geringen Winkeln θsw stattgefunden haben.

Ziel ist es nun, aus der Stichprobe und der Grundgesamtheit eine Schätzung für die
Frequenzverteilung der MP-Bewegung P( f ) (unter verschiedenen Bedingungen) zu er-
halten; dafür soll die diskrete Form des Integrals (5.1) verwendet werden, da die dafür be-
nötigten Verteilungen nicht analytisch gegeben sind. Der limitierende Faktor bei der Dis-
kretisierung des Integrationsgebietes ist die Verteilung der Frequenzen in Abhängigkeit
von den Parametern P( f |Bz, vsw,ΦAGSM, θsw), da der zugrundeliegende Datensatz (Stich-
probe) nur eine geringe Anzahl von 508 Datenpunkten aufweist. Da in jedem Subgebiet
des gesamten Integrationsgebietes aber noch eine vollständige Verteilung der Frequenzen
aus diesem Datensatz extrahiert werden muss, kann das Integrationsgebiet bzw. der Para-
meterraum nur grob in Subgebiete unterteilt werden. Somit kann auch keine im Parame-
terraum feinskalige Korrektur der Ungleichgewichte in den Verteilungen der Stichprobe
mithilfe des Datensatzes Grundgesamtheit durchgeführt werden; nur eine grobe Anpas-
sung ist möglich.

Es wird folgendermaßen vorgegangen: Der vierdimensionale Parameterraum bezüg-
lich Bz, vsw, ΦAGSM und θsw wird in 16 Subgebiete unterteilt, indem man jede Parame-
terachse bei folgenden mittleren Werten teilt: B̃z = 0 nT, ṽsw = 500 km/s, Φ̃AGSM = 40◦

und θ̃sw = 30◦. Den Einträgen der Stichprobe, die zu einem der 16 Gebiete bzw. Gruppen
gehören, wird der Gewichtungsfaktor:

W(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM, θsw ≷ θ̃sw)

=
PG(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, θsw ≷ θ̃sw) PΦ(|ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM)

NS(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM, θsw ≷ θ̃sw)/NS,ges
(5.5)

zugeordnet. Hierbei muss jedes Symbol „≷“ gruppenspezifisch als Größer- oder Kleiner-
Als-Symbol interpretiert werden. Die Wahrscheinlichkeit PG ergibt sich aus der Grund-
gesamtheit durch die Gleichung:

PG(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, θsw ≷ θ̃sw) =
NG(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, θsw ≷ θ̃sw)

NG,ges
(5.6)
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Abbildung 5.1: Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen für die Parameter Bz (z-Komponente
des SW-Magnetfeldes im GSM-KS), vsw (Geschwindigkeit des SW-Plasmas im erd-
festen System), ΦAGSM (AGSM-Azimuthwinkel der MP-Beobachtungen) und θsw (ein-
geschlossener Winkel zwischen der SW-Magnetfeldrichtung und der Verbindungslinie
Erde-Sonne). Histogramme dargestellt durch schwarze Linien: Daten aus dem Frequenz-
Datensatz (Stichprobe); gelbe Flächen: Daten aus 7 Monaten OMNI-Messungen (Grund-
gesamtheit), für ΦAGSM Gleichverteilung im Intervall [−50◦, 90◦] (nach Plaschke et al.
2009c).
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Hierbei wird mit NG die Anzahl der Datenpunkte im Datensatz der Grundgesamtheit be-
zeichnet, die in dem Gebiet des Parameterraumes zu finden sind, das durch die Argu-
mente von PG und NG gegeben ist. Mit NG,ges = 13513 wird die Gesamtzahl der Da-
tenpunkte in der Grundgesamtheit bezeichnet. Entsprechend ist NS,ges = 508 die Anzahl
der Punkte in der Stichprobe und NS(Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM, θsw ≷ θ̃sw)
die Anzahl der Stichprobenpunkte der durch den Klammerinhalt gegebenen Gruppe. PΦ

ist die Wahrscheinlichkeit, die sich durch Integration der oben gegebenen Gleichvertei-
lung über einen Teil des Azimuthwinkelbereiches zwischen −50◦ und 90◦ ergibt; es gilt
PΦ(|ΦAGSM| > Φ̃AGSM) = 0.429 und PΦ(|ΦAGSM| < Φ̃AGSM) = 0.571.

Mit diesen Vorarbeiten kann nun die Frequenzverteilung P( f ) bei gegebenen (ein-
geschränkten) SW-Bedingungen und AGSM-Azimuthwinkeln ΦAGSM berechnet werden.
Dazu werden zunächst die entsprechenden Halb-Periodenwerte aus der Stichprobe se-
lektiert (bezüglich der SW-Bedingungen). Es wird ein Histogramm der zugehörigen Ge-
wichtungsfaktoren W erstellt, wobei nicht die Anzahl der Datenpunkte in jedes Frequenz-
Intervall des Histogramms eingeht, sondern die Summe der Gewichtungsfaktoren selbst.
Nach Normierung des Histogramms ergibt sich eine Wahrscheinlichkeitsverteilung, die
approximativ, wegen der Diskretisierung und gruppenweisen Korrektur durch die Ge-
wichtungsfaktoren, dem Ergebnis aus Integral (5.1) entspricht.

Die Anpassung der Verteilungen aus Abbildung 5.1 geschieht, wie bereits beschrie-
ben, nur für ganze Gruppen von Datenpunkten aus der Stichprobe. Durch die Teilung der
jeweiligen Parameterbereiche in je zwei Unterbereiche erhält man (bei vier Parametern)
16 Gruppen, in die der vierdimensionale Parameterraum unterteilt wird. Die Werte der
Parameter, an denen diese Teilung erfolgt, sind durch die Verteilungen selbst motiviert,
die in Abbildung 5.1 dargestellt sind: Bezüglich der z-Komponente des Magnetfeldes (Bz)
im GSM-KS erfolgt die Trennung bei B̃z = 0 nT. Wie man an Unterabbildung (A) sehen
kann, sind die Verteilungen dieses Wertes um B̃z nahezu symmetrisch; es bietet sich ei-
ne Aufteilung in Beobachtungen bei nordwärtigem bzw. südwärtigem IMF (Bz > 0 bzw.
Bz < 0) an. Die Aufteilung der Geschwindigkeitsverteilung erfolgt bei ṽsw = 500 km/s.
In Unterabbildung (B) ist erkennbar, dass die Wahrscheinlichkeitsverteilungen für Ge-
schwindigkeiten unterhalb des gewählten Schwellwertes höhere Werte aufweisen (niedri-
ge bzw. moderate SW-Geschwindigkeiten); durch die Wahl des Schwellwertes wird also
der (relativ geringere) Anteil der Beobachtungen bei hohen SW-Geschwindigkeiten abge-
trennt; es wird eine Unterscheidung der Frequenzverteilungen der MP-Bewegung bei nor-
malen und niedrigen sowie hohen SW-Geschwindigkeiten ermöglicht. Die Auswahl des
AGMS-Azimuthwinkels der MP-Beobachtungsposition mit |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM = 40◦ teilt
die Verteilung bezüglich dieses Parameters in tagseitige Beobachtungen (um den subso-
laren Punkt im AGSM-KS) und solchen, die an den Flanken der MP stattgefunden haben.
Der Wert von Φ̃AGSM = 40◦ berücksichtigt dabei, dass die Anzahl an Datenpunkten aus der
Stichprobe etwa gleichmäßig auf die durch diese Teilung entstehenden Gruppen aufgeteilt
wird. Dies gilt insbesondere auch für die Teilung des Gesamtintervalls des Winkels θsw

bei θ̃sw = 30◦. Wie in Unterabbildung (D) ersichtlich ist, teilt dieser Wert die Verteilung
der Stichprobenwerte etwa gleichmäßig auf die zwei dadurch entstehenden Subintervalle
auf.

Würden die Verteilungen der Datenpunkte der Stichprobe und der Grundgesamtheit
im vierdimensionalen Parameterraum vollständig übereinstimmen, so wären alle Gewich-
tungsfaktoren identisch Eins. Die Verteilungen der Parameter Bz, vsw und ΦAGSM stimmen
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zumindest qualitativ überein, wie aus Abbildung 5.1 deutlich wird. Die Verteilungen be-
züglich des Winkels θsw sind jedoch auch qualitativ unterschiedlich. Die Abweichungen
der Gewichtungsfaktoren vom Normwert Eins sind demzufolge vor allem durch diesen
Unterschied bedingt: Stichprobeneinträge, die einen geringen Winkel θsw aufweisen, wer-
den mit niedrigeren Gewichtungsfaktoren in ihrem Einfluss auf die Frequenzverteilung
beschränkt; Einträge höheren Winkels, die in zu geringer Anzahl relativ zur Grundge-
samtheit vorhanden sind, erhalten dagegen einen Gewichtungsfaktor über Eins.

Eine Übersicht über die Wahrscheinlichkeiten des Auftretens verschiedener Parame-
terkombinationen aus Bz, vsw, ΦAGSM und θsw ist in Tabelle 5.1 gegeben. Die Spalten 2
bis 5 dieser Tabelle geben Auskunft über die Auswahlkriterien der Datenpunkte aus den
Datensätzen Stichprobe und Grundgesamtheit, die den 16 Gruppen jeweils zugrundelie-
gen. Spalte 6 enthält die auf Eins normierten Wahrscheinlichkeitswerte des Auftretens der
gezeigten Parameterkombinationen gemäß dem Datensatz der Grundgesamtheit (PG PΦ).
Für den Datensatz Stichprobe ist die äquivalente Wahrscheinlichkeit in Spalte 7 gegeben
(PS = NS/NS,ges). Der Gewichtungsfaktor für die Stichprobendaten aus den entsprechen-
den Gruppen steht in Spalte 8; er wird, wie bereits beschrieben, durch den Quotienten
W = PG PΦ/PS berechnet. In der letzten Spalte ist noch die Anzahl der Stichproben-
einträge angegeben, die jeweils die Kriterien der entsprechenden Gruppen erfüllen (NS).
Gruppen mit geraden Gruppennummern zeichnen sich dadurch aus, dass hierbei die zu-
gehörigen Winkel θsw unterhalb des Schwellwertes θ̃sw liegen; folglich sind die Gewich-
tungsfaktoren W dieser Gruppen in der Regel kleiner als Eins. Für die Gruppen ungerader
Nummer gilt das Gegenteil. Die niedrigsten Gewichtungsfaktoren mit W < 0.3 gelten für
die Gruppen 2, 6 und 8: Diesen Gruppen ist gemein, dass sie nur Stichprobeneinträge zu
MP-Beobachtungen enthalten, die bei nordwärtigem IMF (Bz > 0 nT) stattfanden; diese
Beobachtungen sind in der Stichprobe überrepräsentiert.

Mit den Gewichtungsfaktoren können die Frequenzverteilungen P( f ) für unterschied-
liche SW-Bedingungen berechnet und ausgewertet werden; Abbildung 5.2 zeigt drei un-
terschiedliche Frequenzverteilungen: Das Histogramm, das durch (dicke) schwarze Lini-
en dargestellt ist, zeigt die Frequenzverteilung so wie sie sich aus dem gesamten verfüg-
baren Datensatz der Halb-Perioden ergibt. Dieses Histogramm ist folglich identisch zu
demjenigen aus Abbildung 3.28. Reduziert man diesen Datensatz auf diejenigen Halb-
Perioden, für die mittlere SW-Parameter bestimmt werden konnten, so ergibt sich der
Stichprobendatensatz; die Häufigkeitsverteilung aller (508) Stichprobeneinträge bezüg-
lich der Frequenz wird durch die schraffierte Fläche dargestellt. Wie man sieht ist dieses
Histogramm selbstverständlich vollständig in demjenigen enthalten, das aus allen Halb-
Perioden erstellt wurde, da ja bei der Reduzierung des Halb-Perioden-Datensatzes nur
Einträge aufgrund fehlender SW-Messdaten herausgenommen wurden. Das schraffier-
te Histogramm zeigt aber noch eine unkorrigierte Frequenzverteilung. Werden stattdes-
sen die Gewichtungsfaktoren W jeweils aufsummiert (pro Frequenzintervall), so ergibt
sich die Häufigkeitsverteilung, die durch die gelbe Fläche in Abbildung 5.2 dargestellt
wird. Während beim Übergang vom vollen zum reduzierten Datensatz in der Häufig-
keitsverteilung im Wesentlichen nur eine Absenkung der Anzahlen der Beobachtungen
bei den verschiedenen Frequenzen zu sehen ist, so ist der Unterschied zwischen dem
schraffierten und gelben Histogramm (unkorrigierte bzw. mit den Gewichtungsfaktoren
korrigierte Frequenzverteilung) bedeutender: Die aus den Gewichtungsfaktoren berech-
nete Frequenzverteilung weist höhere Fluktuationen auf; dies ist darauf zurückzuführen,
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# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦA| ≷ Φ̃A θsw ≷ θ̃sw PG PΦ PS W NS

1 > > > > 0.052 0.089 0.592 45
2 > > > < 0.010 0.057 0.175 29
3 > > < > 0.070 0.051 1.367 26
4 > > < < 0.013 0.008 1.692 4
5 > < > > 0.129 0.043 2.976 22
6 > < > < 0.023 0.093 0.249 47
7 > < < > 0.172 0.079 2.183 40
8 > < < < 0.031 0.144 0.214 73
9 < > > > 0.051 0.061 0.834 31

10 < > > < 0.012 0.024 0.489 12
11 < > < > 0.068 0.047 1.437 24
12 < > < < 0.015 0.039 0.391 20
13 < < > > 0.126 0.063 2.007 32
14 < < > < 0.025 0.057 0.443 29
15 < < < > 0.169 0.089 1.903 45
16 < < < < 0.034 0.057 0.591 29

Tabelle 5.1: Wahrscheinlichkeit des Auftretens verschiedener Kombinationen von SW-
Parametern und AGSM-Azimuthwinkeln ΦA ≡ ΦAGSM der MP-Beobachtung. Spalten: 1.
Gruppennummer, 2. bis 5. Auswahlkriterien von Datenpunkten aus der Stichprobe und
der Grundgesamtheit, 6. Wahrscheinlichkeit nach der Grundgesamtheit (PG PΦ), 7. Wahr-
scheinlichkeit gemäß Stichprobenwerten (PS = NS/NS,ges), 8. Gewichtungsfaktor als Quo-
tient der Wahrscheinlichkeiten aus den Spalten 6 und 7 (W = PG PΦ/PS), 9. Anzahl der
Datenpunkte (NS) aus der Stichprobe, die die Auswahlkriterien der jeweiligen Gruppe
erfüllen.

dass aufgrund der Ungleichgewichte der Parameterverteilungen der Stichprobe relativ zur
Grundgesamtheit einige Einträge der Stichprobe und die zugehörigen Frequenzen mit
hohen Gewichtungsfaktoren belegt werden. Zu anderen Frequenzintervallen tragen dage-
gen eher Einträge bei, die in ihrer Gewichtung reduziert wurden. Folglich ergibt sich je
nach Frequenzintervall eine Erhöhung oder Reduktion der relativen Häufigkeit. Da die
Gewichtungsfaktoren keine ganzen Zahlen sind, werden bezüglich der Anzahl der Be-
obachtungen bei der korrigierten Frequenzverteilung (gelbes Histogramm) auch nicht-
ganzzahlige Werte eingenommen. Für dieses Histogramm zeigt die rechte vertikale Ach-
se an der Abbildung 5.2 die äquivalente Wahrscheinlichkeitsdichte in der Einheit 1/mHz
an. Diese ist auf das Intervall 0 bis 6 mHz normiert; das heißt, dass sich bei Integration
der Wahrscheinlichkeitsdichte über diesen Frequenzbereich der Wert Eins ergibt.

An dieser Stelle sei angemerkt, dass die statistische Signifikanz der Maxima der drei
Frequenzverteilungen, die in Abbildung 5.2 dargestellt sind, eigentlich nicht gegeben ist;
dies wird in Abbildung 5.3 gezeigt. Dort sind die drei Frequenzverteilungen noch einmal
einzeln als Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen im Frequenzintervall zwischen 1 und
6 mHz dargestellt. Eine Integration der dargestellten Funktionen über dieses Frequenz-
intervall ergibt den Wert Eins. Die Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen wurden jeweils
durch eine Exponentialfunktion AeB f + C approximiert, wobei die Normierung so ange-

161



5 Sonnenwindabhängigkeit der Magnetopausen-Bewegung

Abbildung 5.2: Histogramme der Anzahl an Stichprobeneinträgen bzw. der beobachte-
ten Halb-Perioden der MP-Bewegung bei bestimmten Frequenzen. Schwarze Linie: Fre-
quenzverteilung gegeben durch alle Halb-Perioden aus dem Frequenz-Datensatz, die be-
reits in Abbildung 3.28 dargestellt ist. Schraffiertes Histogramm: Frequenzverteilung ge-
geben durch den reduzierten Stichprobendatensatz aus den Halb-Perioden, für die SW-
Parameter bestimmt werden konnten. Gelbes Histogramm: Frequenzverteilung gegeben
durch Summen über die Gewichtungsfaktoren aller Stichprobeneinträge (Halb-Perioden
aus dem reduzierten Stichprobendatensatz). Für das letztgenannte Histogramm ist durch
die rechte vertikale Achse die äquivalente Wahrscheinlichkeitsdichte in 1/mHz bezüglich
des Frequenzintervalls 0 bis 6 mHz gegeben (nach Plaschke et al. 2009c).

passt wurde, dass auch dafür

6 mHz∫
1 mHz

(AeB f + C) d f = 1 (5.7)

gilt. Mit f wird hierbei die Frequenz bezeichnet. Wie man an der Abbildung erkennen
kann, wird der generelle Trend der Häufigkeitsverteilungen durch die Exponentialfunk-
tionen, die in rot eingezeichnet sind, sehr gut wiedergegeben. Mithilfe der Gesamtanzahl
an Frequenzwerten im betrachteten Gesamtintervall und der Wahrscheinlichkeit für das
Auftreten von Frequenzwerten in jedem einzelnen Frequenzintervall, gegeben durch die
normierte Exponentialfunktion, können unter Annahme der Binomialverteilung die α/2
und 1−α/2 Quantile für α = 0.95 und α = 0.99 für jedes Frequenzintervall berechnet wer-
den. Die entsprechenden Bänder in der Wahrscheinlichkeitsdichte mit einem Signifikanz-
niveau von 99% (95%) sind in der Abbildung in orange (gelb) dargestellt. Man sieht, dass
unter der Annahme einer exponentiell mit der Frequenz abfallenden Wahrscheinlichkeits-
dichte die Maxima und Minima der Frequenzverteilung aller Halb-Perioden (obere Unter-
abbildung) nicht außerhalb der Signifikanzbänder liegen, wenn man vom Maximum bei
2.7 mHz absieht. Folglich unterscheidet sich die Frequenzverteilung nicht signifikant von
derjenigen, die durch die Exponentialfunktion gegeben ist. Es könnte also durchaus sein,
dass die Maxima der Verteilung durch Zufall bei den Werten der MF liegen. Bedenkt man
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aber auch, dass mit den MF ein ausgezeichneter Satz von Frequenzen bezeichnet wird, so
scheint es wiederum unwahrscheinlich zu sein, dass die Maxima gerade dort liegen, falls
nur der Zufall für deren Lage verantwortlich sein sollte. Die Wahrscheinlichkeitsvertei-
lung der 508 Frequenzwerte aus dem Stichprobendatensatz ist in der mittleren Unterab-
bildung von 5.3 dargestellt. Man sieht, dass aufgrund der Reduktion der Frequenzwerte
die Signifikanz der Maxima ebenfalls weiter abnimmt; dies zeigt sich in dem zur obe-
ren Unterabbildung verbreiterten Wahrscheinlichkeitsdichteband zwischen den Quanti-
len. Die Korrektur dieser Frequenzverteilung durch die Gewichtungsfaktoren stellt einen
Kompromiss dar zwischen der zu erzielenden Beseitigung von Tendenzen im Stichpro-
bendatensatz bezüglich einzelner SW-Parameter und der zu vermeidenden Erzeugung von
Artefakten aufgrund extremer Gewichtungsfaktoren. Ausdruck des letztgenannten Effek-
tes ist die stärkere Abweichung der Frequenzverteilung der Stichprobeneinträge von der
entsprechenden approximierten Exponentialfunktion, wenn die Gewichtung berücksich-
tigt wird (Abbildung 5.3 unten). Der Wahrscheinlichkeitsdichtewert bei der Frequenz von
3.1 mHz weicht hierbei signifikant (Signifikanzniveau: 95%) von der angenommenen ex-
ponentiell abfallenden Wahrscheinlichkeitsdichteverteilung ab. Eine hochsignifikante Ab-
weichung (99% Signifikanzniveau) ist aber nicht festzustellen, was dafür spricht, dass die
Gewichtungsfaktoren nicht allzu extrem ausfallen und der gewählte Kompromiss bei der
Gewichtung akzeptabel ist.

Durch die Gewichtung werden die Verteilungen der Stichprobeneinträge im Parame-
terraum denjenigen der Grundgesamtheit grob bezüglich der 16 Gruppen bzw. Bereiche
angepasst. Mit dieser Methode kann aber nicht der Abfall der Frequenzverteilungen un-
terhalb einer Frequenz von 1 mHz korrigiert werden, da die Frequenzverteilung selbst
nur aus dem Stichprobendatensatz bestimmt werden kann, und nicht Teil der Grundge-
samtheit ist. Wie man in Abbildung 5.2 erkennen kann, ist dieser Abfall in den drei dar-
gestellten Frequenzverteilungen ersichtlich; er ist, wie bereits erwähnt, vor allem darauf
zurückzuführen, dass die maximale Zeitspanne zwischen zwei MP-Durchflügen auf 10
Minuten gesetzt wurde (siehe Abschnitte 3.3 und 3.4), um nicht zu lange Zeiten ohne
bekannte MP-Position mit Spline-Funktionen überbrücken zu müssen, aus denen dann
die Halb-Perioden der MP-Bewegung ermittelt werden. Durch diese Einschränkung wer-
den sehr langperiodische MP-Bewegungen mit geringerer Wahrscheinlichkeit erfasst. Der
entsprechende Abfall der ursprünglichen Frequenzverteilung aus allen Halb-Perioden zu
kleinen Frequenzen hin (unter 1 mHz) überträgt sich auch auf die Frequenzverteilungen
des (unkorrigierten und korrigierten also gewichteten) Stichprobendatensatzes. Darüber
hinaus kann auch die jeweils endliche Verweildauer der THEMIS Satelliten in der MP-
Region dazu führen, dass sehr langperiodische MP-Bewegungen mit der in dieser Arbeit
beschriebenen Methode nicht detektiert werden können. Der letztendlich einschränkende
Faktor ist hierbei aber mit Sicherheit der gesetzte maximale zeitliche Abstand zwischen
je zwei aufeinander folgende MP-Beobachtungen.

Die „magischen“ Frequenzen (MF), die von Ruohoniemi et al. (1991) und Samson
et al. (1991) zum ersten Mal gleichzeitig mithilfe von ionosphärischen Radarmessungen
beobachtet wurden, liegen bei 1.3, 1.9, 2.7 und 3.3 mHz. Die Maxima der ursprüngli-
chen Frequenzverteilung (basierend auf allen Halb-Perioden der MP-Bewegung) lagen
auf oder nur knapp neben diesen Maxima (bei 3.1 anstelle von 3.3 mHz). Schon in der
Frequenzverteilung des reduzierten Datensatzes der Stichprobe zeichnet sich das Maxi-
mum bei 1.9 mHz kaum noch ab, wie man am schraffierten Histogramm in Abbildung 5.2
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Abbildung 5.3: Schwarze Linien: Wahrscheinlichkeitsdichten bezüglich der Frequenz im
Intervall zwischen 1 und 6 mHz gegeben durch die Frequenzverteilungen aller ermittel-
ten Halb-Perioden der beobachteten MP-Bewegung (oben), der Stichprobeneinträge (Mit-
te) sowie der Gewichtungsfaktoren der Stichprobeneinträge (unten). Rote Linien: Wahr-
scheinlichkeitsdichtefunktionen gegeben durch jeweils approximierte Exponentialfunk-
tionen. Die orangenen und gelben Flächen zeigen die Konfidenzintervalle für Abweichun-
gen der MP-Frequenzverteilungen von den Exponentialfunktionen mit Signifikanzniveau
95% (gelb) und 99% (orange) an.
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sehen kann. Bei Einbeziehung der Gewichtungsfaktoren erhält man eine Frequenzvertei-
lung ohne das Maximum bei 1.9 mHz und auch das Maximum bei 1.3 mHz erscheint um
ein Intervall zu 1.1 mHz verschoben. Sollten die MF nun bei gewissen SW-Bedingungen
und unter bestimmten AGSM-Azimuthwinkeln ΦAGSM der MP-Beobachtung vornehmlich
auftreten, so sollte auch die zugehörige Frequenzverteilung beruhend auf den gewichteten
Halb-Perioden-Einträgen der Stichprobe Maxima bei ebendiesen Frequenzen aufweisen.
Die Bedingungen, die mit den am stärksten ausgeprägten Maxima bei den MF korrespon-
dieren, sollten dann auch für die Entwicklung der MP-Bewegung mit diesen Frequen-
zen am günstigsten sein. Aus diesen Bedingungen lassen sich dann gegebenenfalls Rück-
schlüsse auf den physikalischen Mechanismus ziehen, der ursächlich für die Generierung
von MP-Oszillationen mit den MF verantwortlich ist. Dies ist das Ziel dieses Kapitels.

Um diese für die MF günstigen Bedingungen zu bestimmen, werden Auswahlkriterien
in allen möglichen Kombinationen (Bz ≷ B̃z, vsw ≷ ṽsw, |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM und θsw ≷ θ̃sw)
auf den Stichprobendatensatz angewandt, wobei auch die Nichtanwendung eines Aus-
wahlkriteriums eine mögliche Option darstellt: Dies bedeutet z. B. bezogen auf die GSM
z-Komponente des IMF, dass entweder nur die Beobachtungen bei nordwärtigem IMF
(Bz > 0 nT) oder bei südwärtigem IMF (Bz < 0 nT) ausgewählt werden, oder ganz auf
eine Einschränkung bezüglich dieses Parameters verzichtet wird. Es ergeben sich also
pro Parameter 3 Optionen; bei vier Parametern, die neben der MP Frequenz Teil des Da-
tensatzes Stichprobe sind, müssen also 34 = 81 Parameterkombinationen berücksichtigt
werden.

Zu jeder dieser Parameterkombinationen werden die entsprechenden Stichprobenein-
träge selektiert und zwei Frequenzverteilungen daraus berechnet, mit und ohne Berück-
sichtigung der Gewichtungsfaktoren; diese entsprechen gerade den gelb und schraffiert
dargestellten Histogrammen in Abbildung 5.2. Die Frequenzverteilungen werden nor-
miert, so dass sie Wahrscheinlichkeitsverteilungen für das Auftreten von MP-Oszilla-
tionen bei bestimmten Frequenzen im Intervall 0 bis 6 mHz unter vorgegebenen Bedin-
gungen entsprechen. Aus diesen Wahrscheinlichkeitsverteilungen wird die Wahrschein-
lichkeit PMF für das Auftreten einer MP-Bewegung bei den Frequenzen 0.7, 1.3, 1.9,
2.7 und 3.3 mHz berechnet. Dies bedeutet, dass jeweils das Integral über die jeweili-
gen Wahrscheinlichkeitsdichteverteilungen in den Bereichen um die obigen Frequenzen
(±0.1 mHz) ausgewertet wird; die Frequenzintervalle der Verteilungen bzw. der Histo-
gramme haben eine Breite von 0.2 mHz. Zu den klassischen MF (siehe Samson et al.
1992) wurde noch die Frequenz 0.7 mHz hinzugefügt, die bereits in den Radardaten iden-
tifiziert wurde (siehe Walker et al. 1992) und in etwa der Grundfrequenz möglicher ste-
hender KS-Moden auf der MP entsprechen würde.

Die sich ergebenden Wahrscheinlichkeiten PMF berechnet aus den Frequenzverteilun-
gen der ungewichteten Stichprobeneinträge bzw. der Gewichtungsfaktoren sind in den
Tabellen A.1 respektive A.2 mit den zugehörigen Parameterkombinationen aufgelistet.
Beide Tabellen enthalten 81 Einträge, einen für jede mögliche Kombination; sie sind ab-
steigend bezüglich PMF sortiert. Aufgrund ihrer Länge stehen sie im Anhang A.3 ab Seite
205.

Es werde zunächst Tabelle A.1 betrachtet (ungewichtete Stichprobeneinträge). Die
obersten Einträge der Tabelle gehören zu den Parameterkombinationen, denen die höch-
sten Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten von MP-Bewegungen mit den MF zugeord-
net sind. Der erste Eintrag mit PMF = 0.429 wird bei Auswahl der Halb-Perioden er-
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reicht, die während südwärtigem IMF (Bz < 0 nT), hoher SW-Geschwindigkeit (vsw >
500 km/s), hohem Winkel zwischen dem mittleren IMF und der Verbindungslinie Erde-
Sonne (θsw > 30◦) an der tagseitigen MP (|ΦAGSM| < 40◦) beobachtet wurden; diese
Kombination von Auswahlkriterien wird im Folgenden mit K1 bezeichnet. Dem reinen
Wahrscheinlichkeitswert nach zu urteilen wären dies also die günstigsten Bedingungen
zur Entwicklung von MP-Oszillationen bei den MF. Allerdings muss, um ein Urteil dies-
bezüglich fällen zu können, auch die Anzahl der Halb-Perioden NS,0−6mHz berücksich-
tigt werden, die zur Frequenzverteilung im Intervall 0 bis 6 mHz beitragen, aus denen
die Wahrscheinlichkeiten PMF letztendlich berechnet werden. Im Falle der Kombinati-
on Nummer 1 wären dies nur NS,0−6mHz = 14. Diese Anzahl ist als sehr gering anzuse-
hen, wenn man bedenkt, dass aufgrund der gewählten Intervallbreite von 0.2 mHz für alle
hier berechneten Histogramme und Frequenzverteilungen das Gesamtintervall von 0 bis
6 mHz in 30 Einzelintervalle unterteilt wird. Bei einer Anzahl von 14 Einträgen, die bei
dieser Auswahl aus der Stichprobe übrig bleiben, ergibt sich also nur ein halber Eintrag
pro Frequenzintervall. Es ist mehr als fraglich, ob bei einer so dürftigen statistischen Basis
hier die Aussage erlaubt ist, dass die obig genannten Bedingungen tatsächlich Bewegun-
gen der MP mit den MF bevorzugt ermöglichen. Je geringer die statistische Basis (Größe
der Stichprobe) ist, desto geringer ist auch die Aussagekraft der abgeleiteten Größe PMF.
Es ist demnach sinnvoll, einen Minimalwert für NS,0−6mHz zu setzen; dieser Minimalwert
soll bei NS,0−6mHz = 60 liegen, so dass zumindest 2 Halb-Perioden bzw. Stichprobenein-
träge pro Frequenzintervall im Mittel zur Berechnung der Frequenzverteilung beitragen.

Der zweithöchste Wert für PMF liegt bei 0.364; die Anzahl der zugrundeliegenden
Halb-Perioden ist NS,0−6mHz = 44: Dieser Wert ist zwar auch noch klein in Bezug auf
die Anzahl der Frequenzintervalle (30) und geringer als der gesetzte Minimalwert (60),
aber immerhin dreimal so hoch wie im zuvor beschriebenen Fall. Die für die MF gün-
stigen Auswahlkriterien wären in diesem Fall: nordwärtiges IMF (Bz > 0 nT), niedrige
oder moderate SW-Geschwindigkeit (vsw < 500 km/s) und niedriger Winkel zwischen
IMF und der Linie Erde-Sonne (θsw < 30◦); zum ersten Fall gleich bleibt das Auftreten
dieser Frequenzen bei tagseitiger Beobachtung der MP (|ΦAGSM| < 40◦). Dieser Satz von
Auswahlkriterien wird im Folgenden mit K2 bezeichnet.

Zu den beiden höchsten Werten von PMF gehört jeweils eine Kombination von Aus-
wahlkriterien (K1 oder K2) bezüglich der vier betrachteten Parameter. Das bedeutet, dass
die zugrundeliegenden Halb-Perioden in beiden Fällen aus genau einer der 16 Gruppen
stammen, in die der Parameterraum aufgeteilt wurde, um die Gewichtungsfaktoren zu be-
rechnen. Eintrag 1 in Tabelle A.1 entspricht dabei Zeile (Gruppe) 11 in Tabelle 5.1; der
2. Eintrag in A.1 korrespondiert mit Zeile (Gruppe) 8 in Tabelle 5.1. In dieser Tabelle ist
ablesbar, dass der Gewichtungsfaktor im ersten Fall (K1) bei W = 1.4, im zweiten Fall
(K2) bei W = 0.2 liegt. Das bedeutet, dass die Beobachtungen aus Gruppe 11 (K1) im
Bezug auf die Grundgesamtheit unterrepräsentiert sind; in Gruppe 8 (K2) dagegen sind
mehr als vier Mal so viele Einträge vorhanden, als dies nach dem Datensatz der Grundge-
samtheit zu erwarten wäre. Unter der Annahme, dass mit beiden Parameterkombinationen
eine erhöhte Wahrscheinlichkeit für das Auftreten der MF bei MP-Bewegungen einher-
geht, hätten allerdings nur die Halb-Perioden aus Gruppe 8 (K2) diese Eigenschaft auf
die ursprüngliche Frequenzverteilung aller Halb-Perioden (Abbildung 3.28) übertragen
können, da sie relativ zahlreich in diesem ursprünglichen Datensatz vorhanden sind. Die
Halb-Perioden aus Gruppe 11 (K1) dagegen sind in viel geringerer Anzahl vorhanden, so
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dass es unwahrscheinlich erscheint, dass ihre Frequenzverteilung merklich zu den Maxi-
ma in der ursprünglichen Verteilung beigetragen hat.

Von den ersten 10 Einträgen aus Tabelle A.1 gehören die Einträge 3 und 7 ebenfalls zu
Eintrag 1 (K1); zur Ermittlung der zugehörigen Frequenzverteilungen wurde nur jeweils
auf ein Auswahlkriterium relativ zu K1 verzichtet. Entsprechend ist die Halb-Perioden-
Anzahl NS,0−6mHz mit 26 respektive 31 etwas höher ohne an die entsprechende Anzahl
von Eintrag 2 (Gruppe 8) heranzureichen. Zu diesem Eintrag gehören in analoger Weise
auch die Einträge 4, 5, 6, 8 und 10 mit Anzahlen NS,0−6mHz von 66, 48, 61, 86 und 72.
Unter den ersten 10 Einträgen der Tabelle (höchste Wahrscheinlichkeiten PMF) sind also
nicht nur mehr Einträge zur Parameterkombinationen K2 zu finden, zu den Wahrschein-
lichkeitswerten respektive zugrundeliegenden Frequenzverteilungen tragen auch deutlich
mehr Halb-Perioden bzw. Stichprobeneinträge bei. Darauf basierend scheint die Aussa-
ge eher gerechtfertigt, dass die Parameterkombination K2 günstig für die Entwicklung
von periodischen Bewegungen der MP mit den MF ist. Dass auch die Parameterkombi-
nation K1 (südwärtiges IMF, hohe SW-Geschwindigkeit, hoher Winkel θsw und niedriger
Azimuthwinkel ΦAGSM) in erhöhtem Maße zu Beobachtungen der MP-Bewegung bei den
MF führt, ist aufgrund der deutlich geringen Anzahl NS,0−6mHz nur mit verminderter stati-
stischen Sicherheit festzustellen.

Die Ergebnisse aus Tabelle A.1 sind in Abbildung 5.4 graphisch dargestellt. In dieser
Abbildung wurde als Minimum für NS,0−6mHz der Wert 60 gesetzt (siehe oben); Parame-
terkombinationen, die zur Auswahl von weniger Halb-Perioden-Einträgen führen, wur-
den nicht berücksichtigt, um die Aussagekraft bezüglich der Wahrscheinlichkeitswerte
PMF zu gewährleisten. Ein Vergleich mit Tabelle A.1 ergibt, dass damit von den ersten 10
Einträgen derselben nur diejenigen mit den Nummern 4, 6, 8 und 10 in das Diagramm
einfließen; bei allen anderen Parameterkombinationen ist NS,0−6mHz zu gering.

In der Abbildung 5.4 entspricht jeder Block entlang der Abszisse einem Eintrag der
Tabelle A.1. Durch die schwarze Linie (linke Ordinatenachse) wird der jeweilige Wahr-
scheinlichkeitswert PMF für das Auftreten der MF angezeigt; die Einträge sind nach rechts
aufsteigend bezüglich PMF geordnet. Die Höhe der farbigen Rechtecke entspricht der An-
zahl NS,0−6mHz der Halb-Perioden, die zu den Frequenzverteilungen beitragen, aus denen
die Werte PMF berechnet werden. Eine gestrichelte Linie zeigt den Minimalwert von 60
an. Unter der eigentlichen Abbildung wird farblich die zu jedem Eintrag gehörende Para-
meterkombination angezeigt: Ein grün ausgefülltes Kästchen weist darauf hin, dass das je-
weils links stehende Auswahlkriterium angewandt wurde; bei einem roten Kästchen wur-
de das entgegengesetzte Kriterium angewandt. Ist ein Kästchen nicht ausgefüllt, so wurde
keine Auswahl bezüglich des entsprechenden Parameters durchgeführt. Die Farben der
Rechtecke, die die Anzahlen NS,0−6mHz anzeigen, ist grün, falls nur Parameterbereichsaus-
wahlen entsprechend der angegebenen Kriterien getroffen wurden; wurde bezüglich eines
Parameters das gegenteilige Kriterium angewandt, so ist das korrespondierende Recht-
eck rot. Diese angegebenen Kriterien entsprechen der Parameterkombination K2. Wie
man anhand der Abbildung klar erkennen kann, führen diese Bedingungen zu überdurch-
schnittlichen Werten für die Wahrscheinlichkeit PMF: Die grünen Rechtecke sind auf der
rechten Seite der Abbildung konzentriert, die mit höheren Werten von PMF korrespon-
diert. Auch daraus ist also erkennbar, dass die SW-Bedingungen nordwärtiges IMF, mo-
derate/niedrige SW-Geschwindigkeit und niedriger Winkel zwischen dem IMF und der
Verbindungslinie Erde-Sonne auf der tagseitigen MP in erhöhtem Maße zu periodischen
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Bewegungen mit den MF führen. Werden gegensätzliche Auswahlkriterien angewandt,
so sind die zugehörigen Einträge (rote Rechtecke) in Abbildung 5.4 auf der linken Seite
zu finden; die entsprechenden Werte für PMF sind erheblich geringer und in den meisten
Fällen auch geringer als der Wert PMF = 0.23 (Eintrag 39 in Tabelle A.1), der unter Be-
rücksichtigung aller Stichprobeneinträgen (ohne weitere Auswahl) berechnet wurde.

Das Äquivalent zu Tabelle A.1 ist Tabelle A.2; in dieser Tabelle sind die Wahrschein-
lichkeitswerte PMF aus den Frequenzverteilungen gelistet, die durch Summation der je-
weils ausgewählten Gewichtungsfaktoren W berechnet wurden. Auch in dieser Tabelle
entspricht der Parameterkombination K1 (Bz < B̃z, vsw > ṽsw, |ΦAGSM| < Φ̃AGSM und
θsw > θ̃sw) der höchste Wert für PMF. Dies ist auch nicht weiter verwunderlich, da die
Auswahl hierbei bezüglich aller Parameter stattfand, und deshalb alle ausgewählten Stich-
probeneinträge zu einer Gruppe gehören, für die ein gemeinsamer Gewichtungsfaktor gilt.
Folglich wurde durch die Gewichtung der Wert PMF = 0.429 auch nicht verändert. Ein-
trag 2 aus dieser Tabelle gehört zu derselben Parameterkombination K1, wenn man von
einer Auswahl bezüglich θsw absieht. Diese Kombination führte bei Benutzung der unge-
wichteten Stichprobeneinträge zu einem Wahrscheinlichkeitswert von Psw = 0.323; bei
Gewichtung der Halb-Perioden ergibt sich ein deutlich höherer Wert von Psw = 0.381.
Erst auf Platz 3 erscheint die Parameterkombination K2, die gemäß Abbildung 5.4 am
günstigsten für die Entwicklung von MP-Oszillationen mit den MF ist (unter Berücksich-
tigung des Minimalwertes NS,0−6mHz ≥ 60). Es sei angemerkt, dass sich die Anzahlen
NS,0−6mHz durch die Gewichtung nicht verändern.

Die zu 5.4 äquivalente Abbildung unter Berücksichtigung der Gewichtungsfaktoren ist
Abbildung 5.5. Auch hierbei werden nur die Einträge aus Tabelle A.2 in die Abbildung
übernommen, bei denen 60 oder mehr Halb-Perioden zur Berechnung von PMF ausge-
wählt wurden. Wie man sieht, dominieren auch in dieser Abbildung die grünen Farben auf
der rechten Seite. Die Parameterkombination, die hierbei zu den höchsten Werten von PMF

führt, ist also wiederum K2: nordwärtiges IMF, niedrige/moderate SW-Geschwindigkeit
sowie niedrige Winkel θsw und ΦAGSM.

Obwohl dieser generelle Trend durch die Gewichtung nicht verändert wird, zeigen
sich doch zwei Unterschiede zwischen den Abbildungen 5.4 und 5.5: Zum einen ist der
Anstieg der Werte PMF in der Abbildung der gewichteten Stichprobeneinträge 5.5 gerin-
ger; erst bei den letzten zwei Werten ist ein deutlicher Anstieg zu sehen. Wie bereits er-
wähnt, entspricht die dazugehörige Parameterkombination K2 derjenigen der Gruppe 8 in
Tabelle 5.1. Es ist in dieser Tabelle ersichtlich, dass der zugehörige Wert von PS = 0.144
der bei weitem höchste aller Gruppen ist; der Gewichtungsfaktor ist mit W = 0.214 einer
der niedrigsten. Daraus folgt, wie bereits geschildert, dass dieser Gruppe zu viele Stich-
probeneinträge bzw. Halb-Perioden angehören im Vergleich zur Grundgesamtheit. In der
entsprechenden Frequenzverteilung kommen die MF mit deutlich erhöhter Wahrschein-
lichkeit PMF = 0.364 vor. Die große Anzahl an Stichprobeneinträgen der Gruppe 8 be-
wirkt zum einen die Übertragung der MF-Maxima auf die Gesamtverteilung; desweiteren
werden aber auch nach Erweiterung der Menge der Halb-Perioden (aus Gruppe 8) durch
Nichtberücksichtigung einzelner Auswahlkriterien die Eigenschaften der resultierenden
Menge immernoch durch die Stichprobeneinträge aus ebendieser Gruppe 8 dominiert
(wegen ihrer relativen Anzahl). Folglich ist der Abfall in PMF in Abbildung 5.4 gradueller
als in Abbildung 5.5. Durch die niedrige Gewichtung der Stichprobeneinträge aus Grup-
pe 8 pausen sich ihre Frequenzmaxima in geringerer Weise auf die Frequenzverteilungen

168



5 Sonnenwindabhängigkeit der Magnetopausen-Bewegung

Abbildung 5.4: Darstellung des Inhaltes der Tabelle A.1 für zugrundeliegende Stichpro-
benanzahlen NS,0−6mHz ≥ 60. Jeder Block auf der Abszisse entspricht einem Eintrag in
der Tabelle. Schwarze Linie (linke Achse): Wahrscheinlichkeit PMF für das Auftreten
von MP-Bewegung bei den MF im Intervall zwischen 0 und 6 mHz, monoton steigend
nach rechts. Zur Berechnung wurden ungewichtete Stichprobeneinträge verwendet. Far-
bige Rechtecke (rechte Achse) zeigen die Anzahlen NS,0−6mHz an. Die jeweils angewende-
ten Auswahlkriterien sind unter der Abbildung dargelegt. Grünes Kästchen: Links aufge-
führtes Auswahlkriterium wurde verwendet. Rotes Kästchen: Das gegenteilige Kriterium
wurde verwendet. Weißes Kästchen: Es wurde keine Auswahl bezüglich dieses Parame-
ters durchgeführt (nach Plaschke et al. 2009c).

Abbildung 5.5: Darstellung wie in Abbildung 5.4. Abweichend davon: Ermittlung der
Werte PMF aus Frequenzverteilungen, die durch Summation der Gewichtungsfaktoren W
berechnet wurden. Die eingetragenen Werte sind in Tabelle A.2 aufgelistet (nach Plaschke
et al. 2009c).
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größerer Halb-Perioden-Gruppen ab (wenn die Gewichtung berücksichtigt wird). Folglich
fällt die Wahrscheinlichkeit PMF in Abbildung 5.5 (gewichtete Stichprobeneinträge) stär-
ker ab, wenn einzelne Auswahlkriterien nicht berücksichtigt werden. Daraus kann man
schließen, dass erst die Kombination aller vier Bedingungen Bz > 0 nT, vsw < 500 km/s,
|ΦAGSM| < 40◦ und θsw < 30◦ (K2) zur signifikanten Erhöhung der Wahrscheinlichkeit
führt, dass die MP periodische Bewegungen mit den MF ausführt. Es sei dabei berücksich-
tigt, dass diese Kombination nicht in Abbildung 5.5 dargestellt ist, da mit NS,0−6mHz = 44
die Mindestanzahl von 60 nicht erreicht wird; in Tabelle A.2 (Zeile 3) kann der entspre-
chende Wert PMF = 0.364 abgelesen werden, der größer ist als diejenigen der Einträge,
die in den Abbildungen gezeigt werden.

Der zweite Unterschied zwischen den Abbildungen 5.4 und 5.5 ist das Auftreten von
4 Tabellen-Einträgen auf der rechten Seite (höhere Werte von PMF) der Abbildung 5.5, de-
ren Auswahlkriterien (teilweise) denjenigen von K2 widersprechen. Diese Einträge sind
in beiden Abbildungen durch rote Rechtecke gekennzeichnet. Bezüglich der 4 genannten
Einträge ist festzustellen, dass die zugrundeliegenden Auswahlkriterien auf die Kombina-
tion K1 zurückzuführen sind (erste Einträge der Tabellen A.1 und A.2). Der Gewichtungs-
faktor W = 1.437 > 1 der entsprechenden Gruppe 11 in Tabelle 5.1 weist darauf hin, dass
diese Gruppe weniger Halb-Perioden-Einträge umfasst als es nach Grundgesamtheit sein
sollten. Die Gewichtung bewirkt folglich, dass die Eigenschaften der Gruppe bei Erwei-
terung durch zusätzliche Halb-Perioden (Nicht-Beachtung einiger der Auswahlkriterien)
stärker in die resultierende Frequenzverteilung eingehen als ohne Gewichtung. Folglich
ist PMF in diesen Fällen bei Berücksichtigung der Gewichtungsfaktoren höher; die ent-
sprechenden Werte werden dann in Abbildung 5.5 weiter rechts dargestellt.

Insgesamt bewirkt die Gewichtung, dass unterrepräsentierte Gruppen stärker und über-
repräsentierte Gruppen schwächer berücksichtigt werden. Dies spiegelt sich in den Fre-
quenzverteilungen wieder, die mit Halb-Perioden-Daten aus mehreren Gruppen erstellt
werden; wenn bestimmte Maxima nur in einigen wenigen Gruppen vorhanden sind, so
wird ihre Bedeutung durch die Gewichtung in den gemeinsamen Frequenzverteilungen
auf ein durch die Grundgesamtheit vorgegebenes Maß reduziert oder angehoben. Die
Maxima werden dabei durch die Addition von Anteilen ohne bestimmte Charakteristi-
ka zur gemeinsamen Frequenzverteilung maskiert. Daraus folgt, dass unter Berücksichti-
gung der Gewichtungsfaktoren bei fast allen Parameterkombinationen, die in Abbildung
5.5 dargestellt sind, die Wahrscheinlichkeitswerte PMF nur wenig um einen mittleren Wert
von 0.2 schwanken. Die Konzentration der Einträge zu den Auswahlkriterien K2 (grüne
Rechtecke) auf der rechten Seite von Abbildung 5.4 (ungewichtete Stichprobeneinträge)
ist durch die fehlende Gewichtung und die damit verbundene Dominanz der Stichproben-
einträge aus Gruppe 8 erklärbar.

Für die Erklärung der MF stehen, wie im vorigen Kapitel 4 genauer beschrieben, drei
unterschiedliche Theorien zur Verfügung. Die klassische Theorie der Erklärung mithilfe
magnetosphärischer Wellenleiter geht auf Samson et al. (1992) zurück. Von Kepko et al.
(2002) wurde vorgeschlagen, dass der Sonnenwind direkt Pulsationen der Magnetosphäre
mit den MF treibt; nach dieser Theorie müssten gewisse Längenskalen im Sonnenwind
häufiger auftreten als andere, was im Ruhesystem der Erde zu typischen Pulsationsfre-
quenzen führen würde. Desweiteren wird in dieser Arbeit (siehe auch Plaschke et al.
2009b) eine weitere Erklärung vorgestellt: Demnach könnten stehende KS-Moden auf
der MP und damit letztendlich Eigenschwingungen der MP selbst für die MF verantwort-
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lich sein. Als Ursachen für die Bewegung der MP kommen natürlich auch noch andere
Phänomene in Frage: Zwei sehr bekannte Ursachen der MP-Bewegung sind die KHI,
die KH-Wellen auf der MP bewirkt, und lokale Rekonnexion bzw. Flux-Transfer-Events
(FTEs). Beide Phänomene wurden im Abschnitt 1.6 ab Seite 35 kurz beschrieben.

Die Parameterkombinationen K1 und K2 scheinen günstig in Bezug auf das Auftreten
von radialen MP-Bewegungen bei den MF zu sein. Zur Interpretation dieses Ergebnisses
im Hinblick auf obige Ursachen der MP-Bewegung trägt insbesondere auch die Abbil-
dung 5.6 bei, die zusammenfassend die Frequenzverteilungen zeigt, die zu einigen aus-
gewählten Kombinationen von Auswahlkriterien gehören. Die Frequenzverteilungen, die
aus ungewichteten Stichprobeneinträgen (Halb-Perioden) berechnet wurden, sind durch
schwarze Linien gekennzeichnet. Bei Berechnung durch Summation der Gewichtungs-
faktoren werden die Frequenzverteilungen durch gelbe Flächen dargestellt. Die Unter-
abbildungen (A) bis (G) korrespondieren mit unterschiedlichen Kombinationen von an-
gewandten Auswahlkriterien; diese sind am oberen rechten Rand jeder Unterabbildung
durch eine farbige Untermalung der Parameter unter Berücksichtigung der Legende unter
der Abbildung gegeben. Die Benutzung der Farben entspricht derjenigen bei den Abbil-
dungen 5.4 und 5.5. Alle Frequenzverteilungen sind bezüglich des Intervalls 0 bis 6 mHz
auf Eins normiert, um einen Vergleich zwischen den Verteilungen zu ermöglichen. Am
rechten Rand der Unterabbildungen stehen desweiteren die Anzahlen der Halb-Perioden,
die zur jeweiligen Frequenzverteilung beitragen (NS,0−6mHz). Die Frequenzintervalle um
die MF (0.7, 1.3, 1.9, 2.7 und 3.3 mHz) sind durch graue vertikale Balken gekennzeich-
net.

Weicht man von den Parameter-Sätzen K1 und K2 ab und wendet weniger Auswahl-
kriterien an, so sinkt sofort die Wahrscheinlichkeit für das Auftreten der MF (PMF), wie
man anhand von Abbildung 5.5 erkennen kann. Es ist folglich nicht so, dass die MF bei al-
len SW-Bedingungen gleichermaßen prominent in den zugehörigen Frequenzverteilungen
hervortreten. Für den weitaus größten Bereich des Parameterraumes ist PMF nicht erhöht.
Es stellt sich deshalb die Frage, ob beispielsweise die Erklärung der MF durch direkten
SW-Einfluss, wie von Kepko et al. (2002) beschrieben, hier zutreffen kann. Sollte die
Präsenz von Dichte- oder Druckschwankungen auf gewissen charakteristischen Längen-
skalen im SW nicht von den SW-Bedingungen abhängen, so stünde das hier gefundene
Ergebnis damit im Widerspruch, da eine ausgeprägt SW-Abhängigkeit von PMF festzu-
stellen ist. Von einer SW-Abhängigkeit im Auftreten von SW-Fluktuationen mit charak-
teristischen Längenskalen wurde allerdings bislang nicht berichtet.

Sowohl bei Benutzung der ungewichteten Stichprobeneinträge als auch der Gewich-
tungsfaktoren ergibt sich, dass die resultierende Frequenzverteilung bei Anwendung der
Kriterien K1 die höchste Wahrscheinlichkeit für das Auftreten der MF aufweist (PMF =

0.429). Die diesem Ergebnis zugrundeliegende Frequenzverteilung ist in Abbildung 5.6
(D) dargestellt. Da hierbei alle eingehenden Stichprobeneinträge aus einer Gruppe stam-
men (Gruppe 11), sind alle Gewichtungsfaktoren gleich; daraus folgt, dass die Frequenz-
verteilungen aus gewichteten und ungewichteten Stichprobendaten übereinstimmen. Man
kann an der Frequenzverteilung direkt ablesen, dass diese nur durch 14 Frequenzwerte
(Halb-Perioden) gegeben ist; maximal 2 Werte sind je einem Frequenzintervall zugehö-
rig. Dies ist insbesondere für die Frequenzintervalle um 1.3, 1.9 und 2.7 mHz der Fall;
somit ergibt sich die hohe rechnerische Wahrscheinlichkeit PMF = 0.429 = 6/14. Aller-
dings erkennt man an der Frequenzverteilung auch, wie unsicher dieser Wert ist. Bereits
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Abbildung 5.6: Auf das Intervall 0 bis 6 mHz normierte Frequenzverteilungen, berech-
net sowohl aus ungewichteten Stichprobeneinträgen (schwarze Linien) als auch durch
Summation entsprechender Gewichtungsfaktoren (gelbe Flächen). Die angewandten Aus-
wahlkriterien sind durch den Farbcode an jeder Unterabbildung und der unteren Legende
gegeben. Es gilt: ΦA ≡ ΦAGSM. Rechts neben den Unterabbildungen stehen die Anzahlen
NS,0−6mHz der beitragenden Halb-Perioden zu den jeweiligen Verteilungen (nach Plaschke
et al. 2009c).
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die Abweichung einer Halb-Periode um 0.1 mHz bewirkt, dass die Wahrscheinlichkeit auf
PMF = 5/14 = 0.357 fällt.

Verzichtet man auf eine Selektion bezüglich θsw, so ergeben sich die Frequenzvertei-
lungen, die in Unterabbildung (E) dargestellt sind. Der deutliche Unterschied zwischen
den Verteilungen aus den gewichteten (gelbe Fläche) und ungewichteten Stichprobenein-
trägen (schwarze Linie) ist auf das Ungleichgewicht bezüglich des Parameters θsw zwi-
schen Stichprobe und Grundgesamtheit zurückzuführen; Halb-Perioden, die alle Kriterien
K1 erfüllen, werden deutlich übergewichtet, wie ein Vergleich zwischen den Unterabbil-
dungen (D) und (E) zeigt: Die Maxima der gewichteten Verteilung aus (E), die über die
ungewichtete Verteilung hinausgehen, entsprechen den besetzen Frequenzintervallen in
Unterabbildung (D). Damit überträgt sich die hohe Wahrscheinlichkeit PMF auch auf die
Frequenzverteilungen, die in (E) gezeigt werden.

K1 exklusive der Auswahlkriterien bezüglich Bz und ΦAGSM ergibt die in (F) gezeig-
ten Frequenzverteilungen. Die Wahrscheinlichkeit PMF bei Berücksichtigung der Gewich-
tungsfaktoren ist immerhin die vierthöchste derjenigen, die in Abbildung 5.5 dargestellt
sind; mit NS,0−6mHz = 60 ist die Bedingung für die Berücksichtigung in dieser Abbildung
auch gerade erfüllt. Obwohl die Auswahlkriterien von K1 abgeleitet sind, so ist aus der
Frequenzverteilung keine bedeutende Präferenz mehr für die MF erkenntlich. Maxima im
gezeigten Frequenzbereich liegen z. B. bei 1.7, 2.7 und 3.1 mHz. Davon stimmt nur die
Frequenz von 2.7 mHz mit einer der MF überein. Aus den drei Unterabbildungen 5.6 (D),
(E) und (F) lässt sich zusammenfassend sagen, dass man aus der hohen Wahrscheinlich-
keit für das Auftreten der MF bei Anwendung der Kriterien K1 nicht gesichert schließen
kann, dass gerade diese Kriterien oder Bedingungen günstig für die Entwicklung von
MP-Oszillationen mit den MF sind; die Abbildungen der zugehörigen Frequenzverteilun-
gen bestätigen nochmals die Vermutung, die bereits durch die geringen Werte NS,0−6mHz

(gemäß der Tabellen A.1 und A.2) begründet war.
Die Auswahlkriterien K1 können mit dem physikalischen Phänomen der Flux-Trans-

fer-Events (FTEs) assoziiert werden. Dieses Phänomen wurde bereits zu Beginn dieser
Arbeit in Abschnitt 1.6.1 ab Seite 35 kurz beschrieben. Hier sei nochmals erwähnt, dass
ein FTE durch lokale Rekonnexion an der MP entsteht. Dadurch wird lokal die Feldto-
pologie verändert; Flussröhren der Magnetosheath und der Magnetosphäre werden lokal
miteinander verbunden. Damit dieser Prozess stattfinden kann, muss das Magnetfeld auf
beiden Seiten der MP mindestens in einer Komponente entgegengesetzt gerichtet sein.
Bei diesem Prozess wird magnetische Energie in kinetische Energie umgewandelt. Nach
Änderung der Magnetfeldtopologie stehen die resultierenden Flussröhren unter einer ho-
hen magnetischen Spannung. Dies bewirkt eine Kraft, die die gesamte Flussröhre mit
dem Plasma darin von der Rekonnexionsstelle zu den Flanken der Magnetosphäre entlang
der MP zieht. Bei in-situ Messungen mithilfe von Satelliten wird dabei oft eine bipolare
Struktur in der N-Komponente des Magnetfeldes (im LMN-KS) in der Nähe der MP be-
obachtet (z. B. Russell und Elphic 1978). Durch diesen Prozess wird magnetischer Fluss
an der (subsolaren) MP-Region abgebaut.

FTEs werden vornehmlich auf der tagseitigen MP entstehen, wo der magnetische
Fluss durch Aufstauen von SW-Plasma auf der Magnetosheath-Seite der MP wachsen
kann. Schnellere SW-Geschwindigkeiten bzw. ein erhöhter dynamischer Druck des SW
sind dafür sicher von Vorteil. Außerdem sollte eine Komponente des Magnetfeldes über
die MP hinweg entgegengesetzt gerichtet sein: Unter der Annahme, dass im GSM-KS das
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magnetosphärische Magnetfeld an der MP näherungsweise in z-Richtung orientiert ist, er-
gibt sich, dass es für die Entwicklung von FTEs günstig ist, wenn Bz (IMF) im GSM-KS
negativ und damit südwärtig orientiert ist (z. B. Russell und Elphic 1978, Rijnbeek et al.
1984). Es ist sogar so, dass FTEs an der tagseitigen MP praktisch nur dann auftreten,
wenn Bz < 0 nT im SW vorherrscht. Werden die genannten Bedingungen mit denjenigen
von K1 verglichen (Bz < 0 nT, vsw > 500 km/s, |ΦAGSM| < 40◦ und θsw > 30◦), so ist eine
Übereinstimmung feststellbar.

Die Kombination der Kriterien K1 ist folglich günstig für die Entwicklung von FTEs
an der MP. Werden die zugehörigen Flussröhren entlang der MP zur Nachtseite gezo-
gen, so wird auch die MP-Oberfläche bewegt. Lockwood und Wild (1993) haben in einer
statistischen Untersuchung von ISEE 1 und 2 Daten gefunden, dass FTEs durchaus pe-
riodische MP-Bewegungen hervorrufen können. Im Mittel liegt die Rate der Entstehung
bzw. Beobachtung bei etwa einem FTE in 8 Minuten; dies entspräche einer Frequenz von
etwa 2 mHz. Die 10% Quantile der Periodenverteilung der FTEs liegen bei etwa 3 und
18.5 Minuten. Wenn gesichert ausgesagt werden könnte, dass unter den Bedingungen
K1 MF bei der MP-Bewegung häufiger vorkommen, so könnte man argumentieren, dass
möglicherweise FTEs, die bei diesen Bedingungen vornehmlich entstehen, selbst eine Er-
klärung für das Auftreten der MF darstellen könnten. Da die hohe Wahrscheinlichkeit
PMF wie aus Abbildung 5.6 erkenntlich mit den Auswahlkriterien K1 ebensogut zufällig
einhergehen könnte, kann man diesen Schluss, dass FTEs für MP-Bewegungen bei den
MF verantwortlich sind, nicht ziehen. Es ist hierbei keine gesicherte Aussage möglich.

Die Frequenzverteilungen zu den Auswahlkriterien K2, die in den Abbildungen 5.4
und 5.5 mit den höchsten Werten für PMF in Beziehung stehen, sind in Abbildung 5.6
in der Unterabbildung (A) dargestellt. Da auch hier bezüglich der vier Parameter Bz, vsw,
ΦAGSM und θsw eine Auswahl stattgefunden hat, sind die Gewichtungsfaktoren für alle aus-
gewählten Halb-Perioden dieselben: Folglich sind die Frequenzverteilungen aus den ge-
wichteten und ungewichteten Halb-Perioden bzw. Stichprobeneinträgen gleich. Die dar-
gestellte Frequenzverteilung weist Maxima an den vier MF 1.3, 1.9, 2.7 und 3.3 mHz auf,
die von Samson et al. (1992) als solche identifiziert wurden, als auch an der niedrigeren
Frequenz von 0.7 mHz, die in etwa der Grundfrequenz für stehende KS-Moden entspre-
chen würde. Es sei hierbei nochmals angemerkt, dass Frequenzen unter 1 mHz aufgrund
der Gruppierungskriterien der MP-Beobachtungen (10 Minuten als Maximum zwischen
zwei MP-Durchflügen) nur eingeschränkt beobachtet wurden und in der ursprünglichen
Verteilung (Abbildung 3.28) nur in vermindertem Maße vorkommen. Zwar erfüllen nur
NS,0−6mHz = 44 Halb-Perioden alle Kriterien K2 und damit weniger als die geforderten 60,
trotzdem sind im Vergleich zwischen den Unterabbildungen (A) und (D) die Maxima bei
den MF in der Frequenzverteilung zu den Kriterien K2 (A) deutlich besser als solche iden-
tifizierbar als bei der Verteilung zu K1 (D), obwohl die Wahrscheinlichkeit PMF = 0.364
(K2) unter derjenigen bei Anwendung von K1 (0.429) liegt.

Die Unterabbildungen (B) und (C) gehören zu den beiden höchsten Werten PMF, die
in Abbildung 5.5 eingehen. Bei der Berechnung der Frequenzverteilungen in Unterabbil-
dung (B) wurde bezüglich K2 auf das Kriterium des AGSM-Azimuthwinkels der MP-
Beobachtung ΦAGSM verzichtet; erst dadurch werden 66 Halb-Perioden selektiert, so dass
die Minimalanzahl NS,0−6mHz = 60 überschritten wird. Die Verteilungen aus den unge-
wichteten und gewichteten Stichprobeneinträgen sind nahezu identisch. Dies ist durch
einen Blick in Tabelle 5.1 erklärbar: Es gehen hierbei nur Halb-Perioden aus den Grup-
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pen 6 und 8 ein; da die Gewichtungsfaktoren dieser Gruppen mit 0.249 und 0.214 nahezu
gleich sind, stimmen auch die abgeleiteten Frequenzverteilungen in Abbildung 5.6 (B)
fast überein. Aus Gruppe 6 gehen dabei nur noch weitere 22 Halb-Perioden ein, die die
wesentlichen Eigenschaften der Verteilung selbst und insbesondere die Lage der Maxima
nicht verändern; in dieser Unterabbildung liegen folglich auch die Maxima bei den MF,
wenn man von der untersten dieser Frequenzen (0.7 mHz) absieht.

Mit größerer statistischer Sicherheit kann folglich der Schluss gezogen werden, dass
der Satz an Auswahlkriterien K2 mit erhöhten Wahrscheinlichkeiten PMF für das Auftre-
ten der MF bei den MP-Bewegungen zu identifizieren ist. Die in Abbildung 5.6 darge-
stellten Frequenzverteilungen bestätigen also auch diese Vermutung, die bereits aus den
Tabellen A.1 und A.2 sowie aus den Abbildungen 5.4 und 5.5 gewonnen werden konnte.
Wie bereits zuvor diskutiert, werden die MF-Maxima der Frequenzverteilung der Gruppe
8 (Tabelle 5.1), für die die Bedingungen K2 gelten, aufgrund der hohen Anzahl an Halb-
Perioden in dieser Gruppe auf die allgemeine Frequenzverteilung aller Halb-Perioden
übertragen (ohne Gewichtung). Der Prozess, der zu diesen Maxima führte, muss also mit
den Auswahlkriterien K2 vereinbar sein.

Die Frequenzverteilungen von Unterabbildung (C) gehören zu den Stichprobeneinträ-
gen, für die die Auswahlkriterien K2 exklusive einer Auswahl bezüglich Bz gelten. Auch
hierbei sind noch Maxima bei den Frequenzen 0.7, 1.3, 1.9 und 3.3 mHz erkennbar. Die-
se Maxima zeichnen sich vom Rest der Verteilung allerdings merklich schlechter ab im
Vergleich zu den Frequenzverteilungen der Unterabbildungen (A) und (B); die Maxima
sind zum Teil breiter und bezüglich der Frequenz 2.7 mHz nicht an der richtigen Positi-
on (gewichtete Stichprobeneinträge). Daraus folgt, dass die wenigen Halb-Perioden der
MP-Bewegung, die bei südwärtigem IMF beobachtet wurden, und für die ansonsten die
Auswahlkriterien K2 zutreffen (Gruppe 16 in Tabelle 5.1), die Verteilung doch merklich
zu Ungunsten der Auftretenswahrscheinlichkeit der MF (PMF) verändern. Berücksichtigt
man insbesondere, dass die Frequenzverteilung, die nur aus Halb-Perioden der Gruppe
16 erzeugt wird, nur eine Wahrscheinlichkeit für das Auftreten der MF von PMF = 0.235
(Eintrag 24 in Tabelle A.2 der gewichteten Stichprobeneinträge) aufweist, so kann man
daraus schließen, dass Bz > 0 nT eine wichtige Bedingung innerhalb der Kriterien K2 für
die Entstehung und Beobachtung von MP-Bewegungen mit den MF ist. Daraus wiederum
folgt, dass FTEs nicht als Erklärung für die MF-Maxima in der Frequenzverteilung aller
Halb-Perioden in Frage kommen, da die FTEs an der tagseitigen MP so gut wie nie vor-
kommen, wenn die z-Komponente des SW-Magnetfeldes (IMF) positiv ist (nordwärtiges
IMF): FTEs sind mit den Kriterien K2 nicht vereinbar.

Neben den FTEs ist die Kelvin-Helmholtz-Instabilität (KHI) auch als bedeutende
Quelle von MP-Bewegungen bekannt. Sie wurde zu Beginn dieser Arbeit in Abschnitt
1.6.2 ab Seite 38 kurz beschrieben. An den Flanken der MP können Kelvin-Helmholtz-
Oberflächenwellen (KH-Wellen) durch den Unterschied in der Strömungsgeschwindig-
keit zwischen dem Plasma in der Magnetosheath und demjenigen innerhalb der Magne-
tosphäre entstehen. Wenn das Magnetfeld in einer der Regionen (oder in beiden) paral-
lel zum Wellenvektor der KH-Welle liegt, so wird die Instabilität gehemmt. Der Grund
dafür liegt in der Spannung des Magnetfeldes, die als rücktreibende Kraft einem An-
wachsen von KH-Wellen entlang der Feldlinien entgegenwirkt. Günstig für die Entwick-
lung von KH-Wellen ist dagegen eine möglichst große Geschwindigkeitsdifferenz zwi-
schen den Plasmen der Magnetosheath und Magnetosphäre, sowie die Parallelität zwi-

175



5 Sonnenwindabhängigkeit der Magnetopausen-Bewegung

schen dem Wellenvektor einer KH-Oberflächenwelle und dem Vektor der Geschwindig-
keitsdifferenz; dies geht aus der bekannten Bedingung für die Instabilität (1.31) auf Seite
38 hervor (siehe McKenzie 1981). Bezogen auf die SW-Bedingungen sollte eine hohe
SW-Geschwindigkeit für die Entwicklung der KHI an den Flanken der MP (großer Azi-
muthwinkel |ΦAGSM|) von Vorteil sein. Die Frequenzverteilungen, die sich bei Anwendung
dieser zwei Kriterien ergeben, sind in Abbildung 5.6 (G) dargestellt. Man kann erkennen,
dass bis auf das Maximum bei 2.7 mHz kein weiteres Maximum der Verteilungen mit den
MF übereinstimmt. Daraus folgt, dass die KHI hier das Auftreten der MF nicht erklären
kann, obwohl die KHI selbst eine bedeutende Quelle für MP-Bewegungen darstellt. Die
Kriterien K2 widersprechen bezüglich vsw und ΦAGSM den für die KHI günstigen Bedin-
gungen.

Der magnetosphärische Hohlraumresonator bzw. Wellenleiter stellt die klassische Er-
klärung für die MF dar. Dieser würde sich zwischen der MP und einem in der Magne-
tosphäre liegenden Reflexionspunkt erstrecken (siehe Samson et al. 1992). Es ist unbe-
stritten, dass in einem solchen Wellenleiter gefangene kompressible Wellen auch einen
Einfluss auf die Position der MP haben werden, da sie dort periodische Schwankungen
im Gesamtdruck bzw. in der radialen Plasmageschwindigkeit (normal zur Grenzfläche)
verursachen müssten. Aus der Theorie selbst ist keine unmittelbare SW-Abhängigkeit ab-
leitbar. Natürlich ist es denkbar, dass bestimmte SW-Bedingungen zu einer häufigeren
oder stärkeren Anregung von Hohlraumeigenmoden führen könnten; aufgrund der beob-
achteten Prävalenz der MF bei niedrigeren oder moderaten SW-Geschwindigkeiten fällt
aber die KHI als Anregungsmechanismus weg. Nicht verständlich ist, warum gerade eine
nordwärtige Komponente des SW-Magnetfeldes (Bz > 0) im GSM-KS vorteilhaft für die
Entwicklung von Hohlraumeigenmoden im magnetosphärischen Wellenleiter sein sollte,
da ja das Magnetfeld in der Magnetosheath keinen Einfluss auf diese Wellen haben sollte.
Die Reflexion an der MP wird schließlich durch den Gradienten in der Alfvéngeschwin-
digkeit verursacht, und dieser ist erstmal unabhängig von der konkreten Richtung des
Sheath-Feldes.

Die SW-Bedingungen K2 passen dagegen zu einem Bild, in dem zwischen den Cusp-
Regionen stehende Kruskal-Schwarzschild-Moden (KS-Moden) auf der MP für die Fre-
quenzselektion verantwortlich sind. Die Bedingungen K2 seien hier nochmals aufgeführt:
Bz > 0 nT (nordwärtiges IMF), vsw < 500 km/s (niedrige oder moderate SW-Geschwin-
digkeit), θsw < 30◦ (niedriger Winkel zwischen dem IMF und der Verbindungslinie Erde-
Sonne) sowie |ΦAGSM| < 40◦ (niedriger AGSM-Azimuthwinkel der MP-Beobachtung,
MP-Bewegung im tagseitigen Bereich).

Die KS-Moden sind Oberflächenwellen auf der MP, deren Amplituden zu beiden Sei-
ten der MP in Normalenrichtung exponentiell abfallen; sie werden im vorhergehenden
Abschnitt 4.4 ab Seite 121 ausführlich behandelt. Die Ströme, die mit der Ausbreitung
der KS-Mode einhergehen, fließen exklusiv in der Grenzschicht zwischen den beiden
involvierten Plasmaregimes, also innerhalb der MP-Region. Die Annahme scheint des-
halb nicht abwegig, dass zur Ausbreitung dieser Wellen eine möglichst ungestörte MP-
Oberfläche vorteilhaft wäre. Aus dieser Annahme heraus ließe sich erklären, warum ein
nordwärtiges SW-Magnetfeld günstig für die Ausbreitung von KS-Moden auf der MP sein
könnte: Bei südwärtigem Magnetfeld tritt verstärkt Rekonnexion auf (FTEs). Flussröhren,
die aus gemeinsamen Magnetosheath und magnetosphärischen Feldlinien bestehen, wer-
den durch die magnetische Spannung entlang der MP zur Nachtseite gezogen. Durch die
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Rekonnexion erodiert das Magnetfeld innerhalb und in der Umgebung der MP-Region.
Rekonnektieren inner-magnetosphärische Feldlinien der MP-Region, auf denen feldpa-
rallele Ströme zwischen den Ionosphären im Fall einer KS-Mode fließen, so kann die-
ser Stromfluss an der Rekonnexionsstelle nach Änderung der Magnetfeldtopologie nicht
mehr gegeben sein. Bei einer nordwärtigen Komponente des SW-Magnetfeldes (Bz > 0 im
GSM-KS), ist dagegen die Rekonnexion vermindert. FTEs werden bei solchen Bedingun-
gen an der Tagseite der MP praktisch gar nicht beobachtet; die MP-Oberfläche ist stabiler
und weniger gestört. Folglich sollte sich diese Bedingung günstig für die Entwicklung
von Oberflächenwellen auf der MP auswirken. In ähnlicher Weise wirkt sich eine niedri-
ge bzw. moderate SW-Geschwindigkeit aus (2. Bedingung aus dem Satz K2). Bei hohen
Geschwindigkeiten sind insbesondere die Flanken der MP zunehmend KH instabil; eine
niedrige SW-Geschwindigkeit sollte also ebenfalls zur Stabilisierung der MP-Oberfläche
beitragen.

Die 3. Bedingung des K2-Satzes, dass die MF insbesondere bei MP-Bewegungen auf
der Tagseite beobachtet wurden (|ΦAGSM| < 40◦), könnte mit der zunehmenden Verzer-
rung der inner-magnetosphärischen Feldlinien in MP-Nähe mit steigendem Azimuthwin-
kel |ΦAGSM| (entlang der Flanken zur Nachtseite) zusammenhängen. Im Idealfall eines
zu vernachlässigenden Magnetfeldes in der Magnetosheath, wirkt dieses inner-magneto-
sphärische Feld an der MP als Führungsfeld für die KS-Moden. Durch die zunehmende
Relativgeschwindigkeit zwischen den Plasmen in der Magnetosphäre und der Magneto-
sheath bei steigendem Azimuthwinkel wird auch das magnetosphärische Feld nahe der
MP zu den Flanken hin ausgelenkt und verformt. Es ist sicherlich nicht abwegig anzuneh-
men, dass dieser Umstand die Ausbildung von stehenden KS-Moden, die zwischen den
Ionosphären reflektiert werden müssen, erschwert. Desweiteren sind die Frequenzen der
Eigenmoden stehender KS-Moden von der Länge des Ausbreitungsweges abhängig. Die
in Abschnitt 4.4.3 berechneten Frequenzen bezogen sich auf die subsolare MP. Die Wer-
te sind sicherlich auch in einem breiteren Lokalzeit-Bereich der tagseitigen MP gültig;
mit zunehmendem Azimuthwinkel (zu den Flanken hin) wird aber der Ausbreitungsweg
länger, und das Spektrum der Eigenfrequenzen sollte folglich zu niedrigeren Frequenzen
verschoben sein. Die subsolare bzw. tagseitige MP sollte also die besten Bedingungen für
stehende KS-Moden (mit den MF) bieten.

Die Begünstigung der MP-Bewegung bei den MF, wenn der eingeschlossene Winkel
θsw zwischen dem IMF und der Verbindungslinie Erde-Sonne niedrig ist, könnte mit dem
Anregungsmechanismus für stehende KS-Moden zusammenhängen. Wie bereits in Ab-
schnitt 4.4 beschrieben, ist die stehende KS-Mode in der Grundmode durch einen Bauch
im Geschwindigkeitsfeld in der magnetischen Äquatorialebene charakterisiert; hier wird
die MP am weitesten von ihrer mittleren Position ausgelenkt. Für die Anregung der KS-
Mode ist eine lokalisierte Auslenkung der MP nötig (Abschnitt 4.4.4.2); der daraus resul-
tierende zusätzliche Chapman-Ferraro-Strom auf der MP kann über feldparallele Ströme
in der Ionosphäre geschlossen werden. Es ergibt sich somit das Stromsystem der stehen-
den KS-Mode. Wird dagegen die MP großflächig (nicht lokalisiert) bewegt, so stellt sich
nur ein neues Druckgleichgewicht ein; das gesamte Chapman-Ferraro-Stromsystem wird
dabei in seiner Stärke verändert; feldparallele Ströme und KS-Oberflächenwellen wer-
den dabei nicht generiert. Folglich sind zur Anregung von KS-Moden lokalisierte MP-
Verformungen nötig; diese können bei niedrigem Winkel θsw als SW-Bedingung vermehrt
entstehen (siehe Abschnitt 1.6.3 ab Seite 39): Unter dieser Bedingung liegt die Foreshock-
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Region im SW vor der subsolaren Bugstoßwelle; aus der Sicht des anströmenden SW liegt
die gesamte Magnetosphäre dann hinter der Foreshock-Region. Fairfield et al. (1990) bei-
spielsweise fanden heraus, dass Kompressionen und Entspannungen in der subsolaren
Magnetosphäre oft mit Variationen des dynamischen Druckes des SW in der Foreshock-
Region einhergehen, wenn diese Region vor der subsolaren Bugstoßwelle liegt und ent-
sprechend der Winkel θsw klein ist. Bei diesen Druckvariationen sind Dichte und Betrag
des Magnetfeldes im SW korreliert. Da im ungestörten SW üblicherweise eine Antikorre-
lation vorliegt, schlossen Fairfield et al. daraus, dass die Druckvariationen durch Interak-
tion zwischen SW und Bugstoßwelle in der Foreshock-Region entstanden sein müssten.
Sie argumentieren, dass die hier generierten Regionen erhöhter oder verminderter Dichte
vom SW durch die Bugstoßwelle transportiert werden, und dann auf die MP einwirken.
Die Beziehung zwischen einem niedrigen Winkel θsw, der damit verbundenen vorgelager-
ten Foreshock-Region und daraus resultierenden lokalen MP-Verformungen wurde erst
kürzlich durch zwei Einzelfallstudien (Shue et al. 2009, Hietala et al. 2009) bestätigt.

Shue et al. (2009) konnten anhand von Messdaten der fünf THEMIS Satelliten ei-
ne lokale, kleinskalige, 2 RE breite und 1 RE tiefe Einbuchtung in der MP identifizieren.
Diese wurde durch einen schnellen Plasmafluss innerhalb der Magnetosheath vor der sub-
solaren MP verursacht. Der schnelle Plasmafluss erfolgte zunächst zur MP hin. Durch die
Entspannung des Feldes auf der magnetosphärischen Seite erfolgte die Rückbeschleuni-
gung der verformten Grenzfläche nach außen, wodurch ein schneller Plasmafluss in der
Magnetosheath in entgegengesetzte Richtung erzeugt wurde; dieser wurde ebenfalls durch
die THEMIS Satelliten beobachtet. Während des Ereignisses war das IMF radial gerichtet
und damit θsw klein. Dies gilt auch für das in Hietala et al. (2009) diskutierte Ereignis. In
ihrer Arbeit stellen sie Messungen der CLUSTER Satelliten vor, mit denen sie ebenfalls
einen schnellen (sogar supermagnetosonischen) Plasmastrom mit Geschwindigkeiten um
500 km/s innerhalb der Magnetosheath hinter der (quasi-parallelen) Bugstoßwelle fest-
stellen konnten (siehe auch Němeček et al. 1998). Durch den Plasmastrom bildete sich
eine weitere Stoßwelle von etwa 1 bis 2 RE Breite in der Magnetosheath hinter der ei-
gentlichen Bugstoßwelle. Der dynamische Druck im Plasmastrom war mit 6 nPa extrem
hoch; seine Richtung war gegenüber der ungestörten SW-Fließrichtung verkippt. Hieta-
la et al. führen die Beobachtung der zweiten Stoßwelle auf eine lokale Krümmung der
subsolaren Bugstoßwelle bei radialem IMF zurück: An der Bugstoßwelle würde der SW
verzögert, wenn er dieselbe in deren Normalenrichtung passiert. Wenn die Bugstoßwelle
aber verformt ist, so kann ihre Normalenrichtung lokal senkrecht zum heranfließenden
SW stehen; an diesen Stellen würde das Plasma die Bugstoßwelle nahezu ungehindert
passieren und nicht verzögert werden; es hätte dann weiterhin supermagnetosonische Ge-
schwindigkeit. Es würde nur eine Ablenkung des Plasmastromes von der ursprünglichen
SW-Fließrichtung stattfinden, so dass durch diese Ablenkung auch eine Fokussierung
und Kompression des Plasmas verbunden ist; dies führt laut Hietala et al. (2009) zum
hohen dynamischen Druck des Magnetosheath-Plasmastromes. Durch die Fokussierung
entstehen in der Magnetosheath Bereiche lokal stark erhöhter (im Plasmastrom) bzw. er-
niedrigter Dichte, die zu lokalen Verformungen der MP führen. Die MP wird in dem Be-
reich, auf den der Plasmastrom trifft und vor dem sich die zweite Stoßwelle einstellt, lokal
nach innen gedrückt; an anderen Stellen wird die Grenzschicht aufgrund der geringeren
Magnetosheath-Plasmadichte nach außen gezogen. Es ergibt sich dadurch wieder eine
lokale Verformung der MP, die, wie bereits beschrieben, zur Anregung einer KS-Mode
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auf der MP führen kann. Die Verformungen der Bugstoßwelle, die in diesem Bild die
Ursache für die schnellen Plasmaströme in der Magnetosheath sind, entstünden aufgrund
der Instabilität der quasi-parallelen Stoßwelle, bei der SW-Magnetfeldrichtung und Nor-
malenvektor parallel zueinander liegen: SW-Ionen werden von der Bugstoßwelle in die
Foreshock-Region reflektiert und wechselwirken dort mit dem anströmenden SW (z. B.
Fairfield et al. 1990, Burgess et al. 2005). Dort entstehen kompressible Störungen, die bei
radialem IMF mit dem SW wieder zur Bugstoßwelle zurückkonvektiert werden und mit
dieser wechselwirken bzw. zu Verformungen auf derselben führen.

Zusammenfassend bedeutet dies: Bei radialem IMF und damit niedrigem Winkel θsw

ist die subsolare Bugstoßwelle quasi-parallel, IMF und Normalenvektor liegen dort par-
allel zueinander. In dieser Situation ist die Bugstoßwelle nicht stabil, sondern wird auf-
grund der Wechselwirkung mit Foreshock-Wellen deformiert. Innerhalb der Magneto-
sheath können sich dadurch schnelle Plasmaströme ergeben, die zu lokalen Verformungen
der MP-Oberfläche führen. Durch diese lokalen Verformungen werden KS-Oberflächen-
wellen auf der MP angeregt. Folglich ist die SW-Bedingung θsw < 30◦ als günstig für die
Entwicklung von stehenden KS-Moden auf der MP zu werten.

Insgesamt ergibt sich damit aus den Betrachtungen dieses Kapitels folgendes Bild:
Aus einer Untersuchung der Frequenzverteilungen bezüglich der vorherrschenden SW-
Bedingungen ergab sich, dass MP-Bewegungen mit den MF besonders dann auf der
Tagseite (kleiner Azimuthwinkel |ΦAGSM|) vorkommen, wenn simultan die Bedingungen
K2 (nordwärtiges IMF, niedrige bzw. moderate SW-Geschwindigkeit und radiales IMF
bzw. niedriger Winkel θsw) erfüllt sind. Aufgrund der zahlreichen Beobachtungen der MP
bei diesen Bedingungen, übertrugen sich die Maxima der zugehörigen Frequenzvertei-
lung (MF) auch auf die Frequenzverteilung aller Halb-Perioden. Die für das Auftreten
der MF günstigen Bedingungen wurden mit denjenigen Verglichen, die für die Entwick-
lung verschiedener physikalischer Prozesse vorteilhaft sind, die Bewegungen auf der MP
verursachen können. Es wurde gefunden, dass die Bedingungen vor allem günstig für
die Entwicklung der in dieser Arbeit vorgestellten (stehenden) Kruskal-Schwarzschild-
Moden sind. Folglich kann das Ergebnis dieses Kapitels als indirekter Beweis für die
Existenz von stehenden KS-Moden gedeutet werden, da einerseits die MF bei den SW-
Bedingungen häufiger beobachtet wurden, die auch für die Entstehung und Ausbreitung
der KS-Moden günstig sind, und andererseits die Frequenzselektion zugunsten der MF
durch stehende KS-Moden erklärt werden kann.
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis
vom 23. August 2007

Der direkte Beweis der Existenz stehender KS-Moden kann nur durch einen Vergleich von
Beobachtungen solcher Wellen mit den theoretischen Voraussagen geschehen. Verschie-
dene Aspekte der Welle müssen dabei überprüft werden, um eine korrekte Klassifizierung
zu ermöglichen: Um den exponentiellen Abfall der Amplitude der Oberflächenwelle zu
verifizieren, dürfen Messungen nicht nur in der Nähe der MP, sondern sollten auch weiter
innerhalb der Magnetosphäre bzw. Magnetosheath stattfinden. Desweiteren muss die ra-
diale Bewegung der MP nachvollzogen werden können; Satelliten, die die Bewegung der
MP direkt beobachten und durch sie hindurchfliegen, können aber schwerlich gleichzeitig
auch die Eigenschaften der Welle in einem der Halbräume (Magnetosphäre oder Magne-
tosheath) beobachten, da sie ständig die Grenzfläche passieren werden. Eine zwischen den
Fußpunkten der inner-magnetosphärischen Feldlinien (in der Cusp-Region) stehende KS-
Mode sollte am Boden ebenfalls eine magnetische Signatur generieren. Die mit der Welle
assoziierten feldparallelen Ströme werden schließlich in der Ionosphäre geschlossen. Wei-
tere Messpunkte in meridionaler oder azimuthaler Richtung entlang der MP-Grenzfläche
wären sicherlich hilfreich, um die Wellenzahl einer Oberflächenwelle (direkt) bestimmen
zu können.

Die beschriebene Konstellation von Satelliten und Bodenstationen, die für eine Iden-
tifizierung einer stehenden KS-Mode zumindest wünschenswert ist, wird sicherlich eher
seltener gegeben sein. Neben den beobachtungstechnischen Vorraussetzungen muss dann
natürlich auch eine stehende KS-Mode an der (sonst ungestörten) MP vorhanden sein, um
sie auch verifizieren zu können. Der Fall einer durch genügende Beobachtungen gut er-
fassten stehenden KS-Mode wird also selten eintreten. In diesem Kapitel soll ein Ereignis
diskutiert werden, bei dem zumindest die Voraussetzungen bezüglich der multiplen Be-
obachtungspunkte gegeben sind. Die Messungen weisen in vielen Punkten Ähnlichkeiten
zu den in Kapitel 4.4 hergeleiteten Gesetzmäßigkeiten für stehende KS-Moden auf.

Das zu untersuchende Ereignis fand am 23. August 2007 zwischen 15 und 16 UT statt.
Die fünf THEMIS-Satelliten befanden sich noch in der Coast Phase auf ihrem gemein-
samen Orbit, auf dem sie hintereinander in relativ geringem Abstand flogen (bezogen
auf magnetosphärische Längenskalen). Die Projektion der Positionen der fünf Satelliten
zwischen 14 und 17 UT auf die x-y-Ebene des GSE-KS (Ekliptik) ist in Abbildung 6.1
dargestellt: Sie befanden sich auf dem Weg aus der Magnetosphäre in die Magnetosheath
im späten morgendlichen Lokalzeitsektor. THB war hierbei der führende Satellit auf dem
gemeinsamen Orbit, es folgten die Satelliten THC, THD und THE in geringem Abstand
zueinander. In etwas größerem Abstand schloss THA die Konfiguration ab.
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Abbildung 6.1: Projektion der Positionen der fünf THEMIS Satelliten am 23. August
2007 zwischen 14 und 17 UT auf die x-y-Ebene des GSE-KS. Die Kreuze zeigen die
Positionen um 17 UT. Die gestrichelte Linie skizziert die Lage der MP (Modell nach
Shue et al. (1997) mit r0 = 10.5 RE und α = 0.5959).

Abbildung 6.2 zeigt Messungen des Magnetfeldes (oben) und der Ionengeschwin-
digkeit (unten) im Zeitindervall zwischen 14:30 und 16:45 UT, die vom Satelliten THE
durchgeführt wurden. Es sind die Komponenten beider Größen im lmn-KS dargestellt.
Dieses MP-angepasste Koordinatensystem unterscheidet sich leicht gegenüber denjeni-
gen, die in Abschnitt 1.3 vorgestellt wurden: Die l-Richtung korrespondiert mit der Rich-
tung des mittleren Magnetfeldes1 innerhalb der Magnetosphäre. Die n-Richtung ist, wie
üblich, durch das MP Modell von Shue et al. (1997) gegeben, bei dem eine Aberrati-
on von 5◦ für den Einfallswinkel des Sonnenwindes berücksichtigt wurde. Auch hier wird
α = 0.5959 gewählt (siehe Abschnitt 3.2 ab Seite 66); dieser Parameter bestimmt die Form
der MP in diesem Modell. Von der Modellnormalen wird nur der zur l-Richtung senk-
rechte Anteil für die Bestimmung des Normalenvektors en benutzt. Die m-Richtung ver-
vollständigt das rechtshändige Koordinatensystem; der zugehörige Basisvektor em zeigt
senkrecht zum magnetosphärischen Feld und zur MP-Normalen nach Westen.

Anhand der Magnetfelddaten sind drei Übergänge von THE durch die MP erkennbar:
Zwischen 16:10 und 16:20 UT befindet sich der Satellit kurzzeitig in der Magnetosheath,
wie man am Abfall der l-Komponente sieht; das Fluktuationsniveau ist hier auch höher
als in der Magnetosphäre. Um etwa 16:36 UT tritt THE dann ein zweites Mal in die Ma-
gnetosheath ein. Betrachtet man die Magnetfeldmessungen vor dem ersten MP-Durchflug
genauer, so kann man periodische Fluktuationen in allen drei Komponenten von niedriger
Amplitude feststellen. In den Komponenten der Ionengeschwindigkeit sind Fluktuationen
von gleicher Periodizität vorhanden; die Variationen in B gehen also mit Bewegungen der
Ionen und auch der Elektronen, deren Geschwindigkeit hier nicht gezeigt wird, einher.
Vor allem die Variationen in der Ionengeschwindigkeit scheinen dabei mit Annäherung
des Satelliten an die MP zuzunehmen; dies kann als erster Hinweis für eine beobachtete
Oberflächenwelle gedeutet werden. Die hier dargestellten Fluktuationen sind in Satelliten-
messungen in MP-Nähe durchaus häufig zu finden und keine Seltenheit; das hier bespro-

1Die mittlere Magnetfeldrichtung ergibt sich aus der Mittelung der Komponenten (GSE-KS) der Ma-
gnetfeldvektoren im Zeitintervall zwischen 15:00 und 15:40 UT.

182



6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

  
-40
-20

0
20
40
60

T
H

E
B

LM
N

[n
T

]
  Bl

  Bm

  Bn

1500 1600
-200
-100

0

100
200

T
H

E
V

LM
N

[k
m

/s
]

  Vl

  Vm

  Vn

hhmm
2007 Aug 23 

Abbildung 6.2: Messungen des Magnetfeldes (oben) und der Ionengeschwindigkeit (un-
ten) durch den Satelliten THE am 23.8.2007 zwischen 14:30 und 16:45 UT im lmn-KS
nach der im Text gegebenen Definition.

chene Ereignis zeichnet sich aber durch eine gute räumliche Verteilung an Messpunkten
durch die THEMIS-Satelliten und durch Bodenstationen aus, wie sie für die Identifikation
einer stehenden KS-Mode nötig wäre: Periodische Variationen in unterschiedlichen Mess-
größen wurden zeitgleich durch alle THEMIS-Satelliten und durch einige Bodenmagneto-
meterstationen des kanadischen Netzwerkes CARISMA registriert, desweiteren waren zu
diesem Zeitpunkt auch SW-Daten das OMNI-Datensatzes verfügbar. Einige ausgesuchte
Messungen sind exemplarisch in Abbildung 6.3 dargestellt. In der obersten Unterabbil-
dung (A) ist zum Vergleich die l-Komponente der Ionengeschwindigkeit gemessen durch
den Satelliten THE ersichtlich. Aus der ursprünglichen Zeitreihe wurde der einminüti-
ge gleitende Mittelwert berechnet, um die höherfrequenten superponierten Fluktuationen
zu unterdrücken. Aus diesem Grund sind hierbei die quasi-periodischen Variationen zwi-
schen 15 und 16 UT besonders deutlich sichtbar.

Die zwei nächsten Unterabbildungen (B) und (C) zeigen Magnetfeldmessungen der
Bodenstation Taloyoak (Kennung: TALO). Diese Station befindet sich bei den geogra-
phischen Koordinaten 69.54◦ Nord und 266.45◦ Ost, und ist Teil des kanadischen Ma-
gnetometernetzwerkes CARISMA. Die korrigierte geomagnetische Breite der Station ist
78.28◦ Nord (siehe www.carisma.ca). Diese Station liegt somit im Bereich der Fuß-
punkte der Cusp-Feldlinien. Im betrachteten Zeitintervall befanden sich die CARISMA
Stationen wie auch die THEMIS Satelliten im späten morgendlichen Sektor, die Fuß-
punkte der Magnetfeldlinien, die die Positionen der THEMIS Satelliten kreuzen, lagen in
der Nähe der Station TALO. Die Magnetfeldmessungen aller CARISMA Stationen lie-
gen zunächst im geographischen Koordinatensystem vor, die drei Komponenten zeigen
in nördliche (x) und östliche (y) Richtung, sowie zum Nadir (z). In der x-y-Ebene wurde
von den TALO Magnetfeld-Daten die mittlere Feldrichtung im Intervall 15:00 bis 15:40
UT ermittelt: Diese Richtung wird nun als H-Richtung bezeichnet, sie zeigt weiterhin
in nördliche Richtung, allerdings nicht bezüglich des geographischen Nordpols, sondern
bezüglich der lokalen Feldrichtung. Senkrecht dazu zeigt die D-Richtung nach Osten.
Die hier gezeigten Messungen liegen in diesem H-D-Koordinatensystem vor; die beiden
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

Komponenten sind in Abbildung 6.3 (B) und (C) dargestellt. Wie man anhand der Un-
terabbildungen erkennen kann, sind periodische Fluktuationen in beiden Komponenten
(H und D) am Boden sichtbar; diese Fluktuationen stimmen zeitlich und bezüglich ih-
rer Periodizität mit denjenigen bei THE überein. Allerdings sind die Variationen weniger
monochromatisch als beispielsweise in der l-Komponente der Ionengeschwindigkeit bei
THE. Auch in Magnetfelddaten anderer benachbarter Bodenstationen sind diese Oszilla-
tionen sichtbar: Die Stationen Fort Churchill (FCHU) und Gillam (GILL) befinden sich
näherungsweise auf demselben geomagnetischen Meridian wie TALO. Die korrigierten
geomagnetischen Breiten liegen bei 68.32◦ und 66.03◦ respektive. Die Oszillationen, die
an diesen Stationen verzeichnet wurden, sind von geringerer Amplitude als bei TALO
(wenige Nanotesla).

THE ist einer der drei mittleren Satelliten der THEMIS Konfiguration; der führende
Satellit auf dem Coast Phase Orbit ist hier THB. Dieser Satellit überquerte folglich auch
als erster die MP; radiale Bewegungen sollten sich also vornehmlich in Beobachtungen
dieses Satelliten bemerkbar machen: Dies ist anhand der Unterabbildungen (D) und (E)
nachvollziehbar. In (D) sind die drei Komponenten des Magnetfeldes (THB) im lmn-KS
dargestellt; Unterabbildung (E) zeigt die spektrale Energieflussdichte der Ionen gemes-
sen mit dem ESA-Instrument von THB. Es ist ersichtlich, dass Eintritte in das Magneto-
sheath-Plasma innerhalb des Intervalls 15 bis 16 UT in periodischen Abständen erfolgen,
die mit den Oszillationen bei THE synchronisiert sind. Dies ist an den Änderungen der
Energieflussdichte erkennbar (vgl. auch Abschnitt 1.5 ab Seite 26). Folglich weist die MP
eine (radiale) Bewegung mit der Periodendauer der beobachteten Pulsationen auf. Auch
am innersten der fünf Satelliten (THA) sind diese Oszillationen messbar. Sie unterschei-
den sich von denjenigen bei THE allerdings nur bezüglich ihrer Amplitude, die zum Teil
deutlich geringer ist; folglich soll hier auf eine weitere Abbildung verzichtet werden.

Die beiden letzten Unterabbildungen (F) und (G) von Abbildung 6.3 zeigen die SW-
Parameter Bz (im GSM-KS) und θsw (Winkel zwischen dem IMF und der Verbindungs-
linie Erde-Sonne). Die gezeigten Zeitreihen sind um 5 Minuten zu denjenigen aus dem
OMNI-Datensatz verschoben worden, um die Zeit zu berücksichtigen, die das SW-Plas-
ma näherungsweise benötigt, bis es sich nach Passieren der Bugstoßwelle auf die MP
auswirkt. Man kann erkennen, dass der Winkel θsw mit etwa 20◦ im interessierenden Zei-
tintervall gering ist. Es sei daran erinnert, dass kleine Winkel θsw (unter 30◦) als günstige
Bedingung für die Entstehung von (stehenden) KS-Moden identifiziert werden konnte.
Ebenso galt dies für die Bedingung Bz > 0 nT, die allerdings hier nicht umbedingt vor-
liegt: Zu den meisten Zeiten des Intervalls 15 bis 16 UT liegt der Wert von Bz um Null;
ab etwa 15:47 weist das IMF dann eine südwärtige Komponente bis zum Ende des darge-
stellten Intervalls bei 16:45 UT auf.

Auf den vorgestellten Zeitreihen basierend ist festzustellen, dass das vorliegende Er-
eignis ein aussichtsreicher Kandidat für die erste direkte Beobachtung einer stehenden
KS-Mode ist: Es sind Oszillationen der MP sichtbar, die mit Variationen im Magnet-
feld und der Ionengeschwindigkeit in deren Nähe einhergehen. Entfernt man sich von
der MP, so nimmt die Amplitude ab, was leicht durch den exponentiellen Abfall einer
Oberflächenwelle in die angrenzenden Halbräume hinein erklärt werden kann. Die Ober-
flächenwelle generiert Störungen des Magnetfeldes am Boden, die durch ionosphärische
Ströme verursacht werden; dies wird bei der stehenden KS-Mode erwartet, da sich in die-
sem Fall in der Ionosphäre feldparallele Ströme schließen müssen, und die assoziierten
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Abbildung 6.3: Unterabbildungen (A) bis (G) von oben nach unten: (A) l-Komponente der
Ionengeschwindigkeit bei THE, (B) H-Komponente des Magnetfeldes gemessen an der
Bodenstation Taloyoak, (C) D-Komponente derselben Station, (D) Magnetfeld im lmn-
KS bei THB, (E) spektrale Energieflussdichte der Ionen bei THB (Einheit der Farbskala:
cm−2s−1sr−1), (F) z-Komponente des SW-Magnetfeldes im GSM-KS und (G) θsw aus dem
OMNI-Datensatz, verschoben um 5 Minuten (siehe Text). Alle Zeitreihen umfassen den
Bereich 14:30 bis 16:45 UT am 23. August 2007.
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

Hall-Ströme (siehe Hughes-Rotation, z. B. Hughes 1974) eine magnetische Signatur mit
der Oszillationsfrequenz am Boden generieren sollten. Variationen mit derselben Peri-
odizität wurden an der Station TALO gemessen; bei weiter südlich liegenden Stationen
ist die Amplitude geringer, was wiederum mit dem radialen exponentiellen Abfall der
Amplitude bei einer Oberflächenwelle erklärbar ist. Die Periodendauer kann anhand der
Abbildung 6.3 (A) zu etwa 10 Minuten abgeschätzt werden; dies entspricht einer Fre-
quenz von 1.7 mHz. Dies stimmt zwar nicht mit einer der MF überein, die Frequenz liegt
aber zumindest im unteren Millihertz-Bereich, in dem auch die Eigenfrequenzen stehen-
der KS-Moden liegen sollten. Die SW-Bedingungen sind bezüglich des Winkels θsw gün-
stig für die Entwicklung von KS-Moden, wie bereits im letzten Kapitel begründet wurde.
Die z-Komponente des SW-Magnetfeldes schwankt im Wesentlichen um Null, was weder
als günstige noch als ungünstige Bedingung für die Ausbreitung von KS-Moden auf der
MP zu deuten ist. Die SW-Geschwindigkeit wurde während des besagten Intervalls nur
sporadisch gemessen, die wenigen verfügbaren Datenpunkte weisen aber auf eine niedri-
ge SW-Geschwindigkeit von etwa 320 km/s hin, was gegen die KHI als Ursache für die
beobachteten Oszillationen spricht ist. Allenfalls die Beobachtung an der tagseitigen Mor-
genflanke (AGSM-Azimuthwinkel leicht über 40◦) spräche gegen stehende KS-Moden als
Erklärung für die beobachteten Oszillationen.

Eine abschließende Bewertung zugunsten stehender KS-Moden kann jedoch erst er-
folgen, wenn Amplituden und Phasen der Pulsationen in den verschiedenen Größen, ge-
messen in der Nähe der MP und am Boden, auch mit den theoretischen Vorhersagen aus
Abschnitt 4.4 übereinstimmen. Dieser Vergleich soll vornehmlich auf den Messungen des
Satelliten THE basieren; die Komponenten des Magnetfeldes und der Ionengeschwindig-
keit, die in Abbildung 6.2 bereits im lmn-KS dargestellt sind, werden in Abbildung 6.4
nochmals einzeln gezeigt: Um höherfrequentes Rauschen zu unterdrücken, wurde von
den Zeitreihen jeweils ein einminütiger gleitender Mittelwert berechnet; diese Mittelwer-
te sind hier dargestellt.

Es ist ersichtlich, dass sich die Oszillationen zwischen den einzelnen Komponenten
der Ionengeschwindigkeit stark unterscheiden. Während sie in der l-Komponente quasi-
monochromatisch sind, so sind in der Zeitreihe der m-Komponente nicht zu vernach-
lässigende, höherfrequente, superponierte Schwingungen enthalten; die niederfrequen-
te Schwingung ist aber in der Zeitreihe noch problemlos erkennbar. Dies ist in der n-
Komponente schon fast nicht mehr gegeben; hier überwiegen höherfrequente Fluktua-
tionen. In den drei Komponenten des Magnetfeldes sind die Oszillationen untereinander
ähnlicher; hier soll nur der Vergleich dieser Komponenten erfolgen, da die Magnetfeld-
messungen gut interpretierbar, präzise und am besten mit den Ergebnissen aus der Theorie
der Einflüssigkeits-MHD vergleichbar sind.

In der Näherung der idealen Einflüssigkeits-MHD und unter der Annahme der Gül-
tigkeit der Inkompressibilitätsbedingung ∇ · δv = 0, aus der sich eine Beziehung für die
Komponenten des Wellenvektors einer KS-Mode ableiten lässt (k2

x = −k2
y −k2

z ), erhält man
die Beziehung (4.135) auf Seite 139 für die Störung des Magnetfeldes:

δb =
B0Ω

ω
eikx x+ikyy−iωt

ikxkz cos(kzz)
ikykz cos(kzz)
−k2

z sin(kzz)

 (6.1)
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Abbildung 6.4: Komponenten des Magnetfeldes sowie der Ionengeschwindigkeit im lmn-
KS, gemessen durch den Satelliten THE am 23. August 2007 zwischen 14:30 und 16:45
UT.
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

Für die Plasmageschwindigkeit wurde die folgende Beziehung hergeleitet:

δv = Ωeikx x+ikyy−iωt

 kx sin(kzz)
ky sin(kzz)
−ikz cos(kzz)

 (6.2)

Die Komponenten von Gleichung (6.1) können nun mit den Magnetfelddaten (B) von
THE verglichen werden. Dazu wird das Zeitintervall zwischen 15:15 und 15:55 UT aus-
gewählt, in dem die Pulsationen am deutlichsten hervortreten. Der lineare Trend wird
von den ungefilterten Zeitreihen subtrahiert, und die sich ergebenden Zeitreihen werden
Fourier-transformiert. Zum Vergleich wird mit den Zeitreihen der Ionengeschwindigkeit
(V) gleich verfahren. Die Ergebnisse der Fouriertransformation sind in Tabelle 6.1 zusam-
mengefasst und in Abbildung 6.5 dargestellt.

In der Abbildung sind die spektralen Leistungsdichten P für die Komponenten des
Magnetfeldes Bl, Bm und Bn (Einheit nT2/Hz, obere Unterabbildungen) und für die Kom-
ponenten der Ionengeschwindigkeit Vl, Vm und Vn (Einheit (km/s)2/Hz, untere Unterab-
bildungen) im Frequenzbereich zwischen 0 und 6 mHz abgebildet. Man kann deutlich das
gemeinsame Maximum aller 6 Spektren bei 1.67 mHz erkennen, das zu den beobachte-
ten Oszillationen gehört. Es sei zu beachten, dass aufgrund des analysierten Zeitintervalls
von 40 Minuten die Frequenzauflösung nur bei etwa 0.4 mHz liegt. In den Spektren sind
auch andere Maxima ersichtlich; Oszillationen der zugehörigen Frequenzen tragen ent-
sprechend auch zu den beobachteten Zeitreihen bei. Die Werte der spektralen Leistungs-
dichten P und der relativen Phasen ϕ an der Position der Maxima bei 1.67 mHz werden
aus den Spektren extrahiert, und sind in Tabelle 6.1 aufgelistet.

Es ist hieraus ersichtlich, dass die Leistungsdichten respektive die Amplituden der
Oszillationen in den l-Komponenten des Magnetfeldes und der Ionengeschwindigkeit am
größten sind. Wie bereits aus Abbildung 6.4 vermutet werden konnte, sind die Ampli-
tuden aller Komponenten von B vergleichbar; unnormierte Amplitudenwerte können aus
den Leistungsdichtewerten durch Berechnung der Quadratwurzel gewonnen werden. Bei
der Ionengeschwindigkeit ist die bei weitem stärkste Oszillation bei 1.67 mHz in Vl ge-
geben, die Leistungsdichte von Vn ist fast eine Größenordnung kleiner als die von Vl;
entsprechend sind die Oszillationen in der Zeitreihe von Vl deutlich und in Vn kaum er-
sichtlich.

Mithilfe der tabellarischen Daten kann nun ein Vergleich mit Gleichung (6.1) erfol-
gen: Gemäß dieser Gleichung ist der Quotient der Amplituden der x und y-Komponenten
der Magnetfeldstörung gleich dem Quotienten der komplexen Beträge der Wellenzahlen
|kx| und |ky|. Die Wellenzahl kx ist diejenige in Normalenrichtung der Grenzfläche; sie
sollte in der Theorie rein imaginär sein; ky dagegen sollte reellwertig sein. Dies ist nur
für die Phase zwischen den Komponenten δbx und δby von Bedeutung, nicht aber für die
Amplitude (Betrag der komplexen Amplitude), die aus der spektralen Leistungsdichte P
(aus Tabelle 6.1) berechnet wird. Es folgt |δbx| ∼ |kx| und |δby| ∼ |ky| mit demselben Pro-
portionalitätsfaktor. Es ist zu beachten, dass die x-Richtung im Koordinatensystem des
Modells mit der −n-Richtung des lmn-KS übereinstimmt; y und z entsprechen respektive
den Koordinaten m und l. Es folgt für den Quotienten der Beträge der Wellenzahlen kx
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

Abbildung 6.5: Spektrale Leistungsdichte P der Komponenten des Magnetfeldes und der
Ionengeschwindigkeit im lmn-KS, gemessen durch der Satelliten THE im Intervall zwi-
schen 15:15 und 15:55 UT am 23. August 2007.

und ky:

|kx|

|ky|
=
|kn|

|km|
=

√
PBn√
PBm

= 1.042 (6.3)

Man kann nun die Inkompressibilitätsbedingung ausnutzen, die ja schon bei der Herlei-
tung der Beziehung (6.1) eingearbeitet wurde, um mithilfe des obigen Quotienten auch
eine Beziehung zwischen kx und kz bzw. kn und kl zu erhalten. Es gilt k2

x = −k2
y −k2

z . Dabei
sollte kx rein imaginär, und ky sowie kz rein reell sein. Unter dieser Annahme ergibt sich
für die komplexen Beträge der Wellenzahlen und unter Berücksichtigung der gefundenen
Beziehung (6.3):

|kx|
2 = |ky|

2 + |kz|
2 =

|kx|
2

1.0422 + |kz|
2 (6.4)

⇒ 0.0786 |kx|
2 = |kz|

2 (6.5)

⇒
|kx|

|kz|
= 3.566 (6.6)

Betragsmäßig ist also kz deutlich kleiner als kx und ky. Somit wäre eine Lokalisierung der
beobachteten Wellen im Wesentlichen in azimuthale y bzw. m-Richtung gegeben; die Wel-
lenlänge in l-Richtung entlang des magnetosphärischen Feldes wäre entsprechend länger
als in m-Richtung.

Aus Beziehung (6.1) kann auch der Quotient aus x und z-Komponente gebildet wer-
den. Hierbei ist zu berücksichtigen, dass die Lage des Satelliten entlang der MP (zwischen
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# Komponente THE spektr. Leistungsdichte P Phase ϕ
1 Bl 2164 nT2/Hz 88◦

2 Bm 1497 nT2/Hz −93◦

3 Bn 1625 nT2/Hz −174◦

4 Vl 4.65 · 105 km2/s −165◦

5 Vm 1.75 · 105 km2/s −31◦

6 Vn 0.61 · 105 km2/s −167◦

Tabelle 6.1: Spektrale Leistungsdichte P und relative Phase ϕ der Variationen bei der Fre-
quenz f = 1.67 mHz in den Komponenten des Magnetfeldes B und der Ionengeschwin-
digkeit V im lmn-KS bestimmt durch Fouriertransformation des Zeitintervalls 15:15 bis
15:55 UT am 23. August 2007. Die zugrundeliegenden Zeitreihen sind durch den Satelli-
ten THE gemessen worden.

den Ionosphären) sowie der Typ der angenommenen stehenden Welle (Grundschwingung
bzw. höhere Harmonische) aufgrund der Sinus- bzw. Kosinus-Faktoren von Bedeutung
sind. Für den Quotienten der komplexen Beträge der Amplituden ergibt sich wiederum:

|δbx|

|δbz|
=
|kx| | cos(kzz)|
|kz| | sin(kzz)|

= 3.566
| cos(kzz)|
| sin(kzz)|

=

√
PBn√
PBl

= 0.866 (6.7)

⇒
| cos(kzz)|
| sin(kzz)|

= 0.243 (6.8)

Es folgt, dass der Sinus-Faktor betragsmäßig größer ist als der Kosinus-Faktor. Dies könn-
te darauf zurückzuführen sein, dass der Satellit THE sich näher an einem Bauch der nor-
malen (radialen) Plasmageschwindigkeit δvx nach Beziehung (6.2) befunden hat. Eine un-
zweideutige Position auf der korrespondierenden MP-Feldlinie ist damit allerdings nicht
bestimmbar. Dies geht einher mit der Unkenntnis, ob es sich bei der beobachteten Os-
zillation um eine Grundschwingung oder um eine höhere Harmonische handelt, immer
unter der Annahme, dass die Beobachtungen mit der Theorie stehender KS-Moden aus
Abschnitt 4.4 erklärbar sind. Aus dieser Beziehung ergeben sich aber mögliche Punkte
auf besagter Feldlinie, wenn man außerdem annimmt, um welche Harmonische es sich
hierbei handelt. Dies wird in Abbildung 6.6 verdeutlicht: In dieser Abbildung sind für
die Grundschwingung (n = 1) sowie für die zweite und dritte Harmonische (n = 2 und
n = 3) möglicher stehender KS-Moden die Quotienten | cos(nπz/z0)|/| sin(nπz/z0)| dar-
gestellt. Sie entsprechen gerade dem Quotienten (6.8); der Wert von 0.243, der aus den
Messungen abgeleitet wurde, ist als horizontale Linie eingezeichnet. Jeder Schnittpunkt
der entsprechenden Kurven mit der Geraden entspricht einem möglichen Beobachtungs-
punkt entlang der Feldlinien. Der normierte Abstand entlang einer MP-Feldlinie zwischen
den Ionosphären ist hier mit z/z0 gegeben (Abszisse). Da sich THE (wie auch die ande-
ren THEMIS Satelliten) auf einer äquatorialen Umlaufbahn befand, käme in diesem Fall
wohl nur die Grundschwingung bzw. die 3. Harmonische in Frage; die Schnittpunkte lä-
gen dann zwischen 0.4 und 0.6 bezüglich z/z0. Wenn man von der Position von THE
um 16:15 UT (erstes Magnetosheath-Intervall) mithilfe des Tsyganenko 89 Modells die
Entfernung beider Ionosphären entlang der magnetosphärischen Feldlinien bestimmt, so
erhält man Werte von z0,S = 15.65 RE für die südliche Ionosphäre und z0,N = 23.74 RE für
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Abbildung 6.6: Quotient aus | cos(nπz/z0)|/| sin(nπz/z0)| für die Grundschwingung n =

1 (durchgezogene Linie) und zwei Harmonische n = 2 (gepunktete Linie) und n = 3
(gestrichelte Linie). Mit z/z0 wird dabei der normierte Weg zwischen den Ionosphären
entlang einer MP-Feldlinie bezeichnet. Der konstante Wert bei 0.243 ist Beziehung (6.8)
entnommen; Schnittpunkte dieser Geraden mit den Quotientenfunktionen sind mögliche
Beobachtungspunkte entlang z/z0 für THE, unter der Annahme einer stehenden KS-Mode
(mit n ≤ 3) und Gültigkeit von Beziehung (6.8).

die nördliche Ionosphäre. Beim MP-Durchflug befindet sich THE also etwa bei:

z
z0

=
z0,S

z0,S + z0,N
= 0.4 (6.9)

Dieser Wert würde gut zu einer Interpretation durch eine stehende KS-Welle in der Grund-
mode (n = 1) passen (siehe Abbildung 6.6); die beobachtete Frequenz würde allerdings
eher auf eine Schwingung in der dritten Harmonischen (n = 3) hindeuten.

Da sich mit den Messungen eines Satelliten nicht ohne weiteres Aussagen über Ab-
solute Werte der Wellenzahlen gewinnen lassen, werden nun auch die Beobachtungen
am weiter innen liegenden Satelliten THA hinzugezogen. Es wird wie bei THE verfah-
ren: Aus den Zeitreihen von B (Magnetfeld) und V (Ionengeschwindigkeit) im lmn-KS
wird zunächst ein einminütiger gleitender Mittelwert berechnet. Die einzelnen Kompo-
nenten werden im Zeitintervall zwischen 15:15 und 15:55 UT Fourier-transformiert. Die
sich ergebenden spektralen Leistungsdichtewerte P bei der Frequenz 1.67 mHz sowie die
relativen Phasen ϕ sind in Tabelle 6.2 gegeben.

Ein Vergleich der Tabellen 6.1 und 6.2 zeigt, dass die Amplituden bei THA in grö-
ßerer Entfernung von der MP deutlich kleiner sind als bei THE. Für die Quotienten der
Amplituden ergibt sich:√

PBl,THE√
PBl,THA

= 1.42

√
PBm,THE√
PBm,THA

= 2.93

√
PBn,THE√
PBn,THA

= 1.92 (6.10)√
PVl,THE√
PVl,THA

= 4.45

√
PVm,THE√
PVm,THA

= 3.99

√
PVn,THE√
PVn,THA

= 4.21 (6.11)
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# Komponente THA spektr. Leistungsdichte P Phase ϕ
1 Bl 1081 nT2/Hz 100◦

2 Bm 174 nT2/Hz −80◦

3 Bn 441 nT2/Hz −160◦

4 Vl 0.23 · 105 km2/s −162◦

5 Vm 0.11 · 105 km2/s −49◦

6 Vn 0.03 · 105 km2/s −157◦

Tabelle 6.2: Spektrale Leistungsdichte P und relative Phase ϕ der Variationen bei der Fre-
quenz f = 1.67 mHz in den Komponenten des Magnetfeldes B und der Ionengeschwin-
digkeit V im lmn-KS bestimmt durch Fouriertransformation des Zeitintervalls 15:15 bis
15:55 UT am 23. August 2007. Die zugrundeliegenden Zeitreihen sind durch den Satelli-
ten THA gemessen worden.

Die Amplituden des Magnetfeldes und der Ionengeschwindigkeit fallen also zwischen
THE und THA unterschiedlich ab. Während der Quotient der Amplituden für das Ma-
gnetfeld einen mittleren Wert von ∆AB = 2.1 aufweist, liegt dieser Wert für die Ionenge-
schwindigkeit bei ∆AV = 4.2 (doppelt so hoch). Die Störungsamplituden fallen für das
Magnetfeld auf größeren Längenskalen ab.

Aus den Amplitudenquotienten kann nun ein absoluter Wert für die MP-normale Wel-
lenzahl kx bzw. kn bestimmt werden. Dazu ist die Differenz der Abstände der Satelliten
THA und THE von der MP nötig. Als Schätzwert für diese Größe kann die Differenz
der radialen Abstände der Satelliten vom Erdmittelpunkt benutzt werden, da sich beide
Satelliten in einem gemeinsamen Azimuthwinkelsektor befinden. Die Position von THA
war am 23. August 2007 um 15:00 UT: (5.6,−6.6,−2.4)T RE im GSE-KS; THE befand
sich bei: (7.5,−6.9,−3.0)T RE. Damit ergibt sich als Schätzwert (nach obiger Beschrei-
bung) für ihre relative Entfernung in Normalenrichtung: 1.6 RE. Der Quotient der Ampli-
tuden sollte sich aus den Exponentialfunktionen eikx x berechnen lassen. Alternativ kann
bei Kenntnis des Quotienten ein Wert für kx abgeschätzt werden:

∆A =

√
PTHE
√

PTHA
=

eikx xTHE

eikx xTHA
= e−|kx |(xTHE−xTHA) (6.12)

Unter Verwendung von xTHE − xTHA = −1.6 RE (zunehmendes x bei Entfernung von der
MP) und von ∆AB = 2.1 bzw. ∆AV = 4.2 ergeben sich Schätzwerte für |kx| von: |kx,B| =

0.46/RE bzw. |kx,V | = 0.89/RE nach der Vorschrift:

|kx| = −
ln(∆A)

xTHE − xTHA
(6.13)

Je nachdem ob ein exponentieller Abfall in B oder V betrachtet wird, ergeben sich also
um den Faktor 2 unterschiedliche Schätzungen für den komplexen Betrag der Wellenzahl
in Normalenrichtung. Mit diesen Schätzungen können nun auch Schätzungen für die Wel-
lenzahlen in y und z-Richtung (m und n-Richtung) berechnet werden. Mit (6.3) und (6.6)
ergeben sich die folgenden Werte:

|kx,B| = 0.46/RE |ky,B| = 0.44/RE |kz,B| = 0.13/RE (6.14)
|kx,V | = 0.89/RE |ky,V | = 0.85/RE |kz,V | = 0.25/RE (6.15)
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6 Einzelfalluntersuchung: Ereignis vom 23. August 2007

Daraus ergeben sich die nachfolgenden Werte für die Wellenlängen λ der Oberflächen-
welle:

λy,B = 14 RE λz,B = 49 RE (6.16)
λy,V = 7 RE λz,V = 25 RE (6.17)

Nimmt man nun den Wert z0 = z0,S + z0,N = 39.4 RE für die Feldlinienlänge an der MP an,
so würde ein Wert von λz,B = 49 RE für eine Schwingung in der Grundmode oder in der
zweiten Harmonischen sprechen; letztere Aussage steht wiederum im Widerspruch zum
bereits diskutierten Verhältnis der Kosinus und Sinus-Faktoren. Es muss aber berücksich-
tigt werden, dass sich die lokale Wellenlänge entlang der MP aufgrund unterschiedlicher
Ausbreitungsgeschwindigkeiten für die stehende KS-Mode ändern kann; es gilt allein die
Bedingung, dass die Welle zwischen den Ionosphären eine Phasenänderung gleich einem
ganzzahligen Vielfachen von π durchlaufen muss. Wird λz,V = 25 RE als Schätzwert für
die Wellenlänge in magnetosphärischer Magnetfeldrichtung genommen, so müsste man
eher von n = 3, also einer stehenden Welle in der dritten harmonischen Frequenz ausge-
hen. In jedem Fall ist die Wellenlänge in azimuthaler m-Richtung deutlich geringer.

Es sei nochmals daran erinnert, dass alle bisher aus den Daten extrahierten Wellenzah-
len und Wellenlängen nur dann von Bedeutung sind, wenn auch die getroffenen Annah-
men gültig sind: Das Ereignis wurde ausgewertet unter der Prämisse, dass es sich hierbei
um eine stehende KS-Mode handelt, die mit den in Abschnitt 4.4 hergeleiteten Gleichun-
gen in der Näherung der idealen, inkompressiblen Einflüssigkeits-MHD beschrieben wer-
den kann. Bis zu diesem Punkt sind noch keine so gravierenden Widersprüche aufgetre-
ten, dass an der Interpretation des Ereignisses im Sinne einer stehenden KS-Mode nicht
festgehalten werden könnte.

Ein bedeutender Widerspruch ergibt sich jedoch bezüglich der Phasenlage der ein-
zelnen Komponenten des Magnetfeldes: Aus Beziehung (6.1) folgt, dass sich die y und
z-Komponenten von δb, respektive die m und l-Komponenten, in den Faktoren iky cos(kzz)
und −kz sin(kzz) unterscheiden sollten. Daraus kann auf die Phase zwischen den Oszilla-
tionen in beiden Komponenten geschlossen werden. Es wird angenommen, dass sowohl ky

also auch kz rein reell sind, da sich die Welle tangential zur MP ausbreiten sollte und nur
in x bzw. n-Richtung eine exponentiell abfallen Amplitude aufweisen sollte. Wäre dies
der Fall, so würde sich zwischen den Oszillationen von δby und δbz eine Phasendifferenz
von 90◦ ergeben; je nach Vorzeichen von ky cos(kzz) und kz sin(kzz) würde entsprechend
δby oder δbz in der Phase führen. Gemäß Tabelle 6.1 ergibt sich aber eine Phasendif-
ferenz von etwa 180◦ zwischen Bl und Bm, was der vorgestellten Theorie widerspricht.
Die Phasendifferenz ist hierbei nicht etwa schlecht bestimmt; die Gegenphasigkeit be-
sagter Zeitreihen wird bereits aus den oberen zwei Unterabbildungen von Abbildung 6.4
deutlich. Auch aus Tabelle 6.2 für THA ist diese Phasenbeziehung ersichtlich. Insgesamt
unterscheiden sich die relativen Phasenlagen zwischen THA und THE nur geringfügig.
Dies wäre möglicherweise durch einen leichten azimuthalen Versatz von THA bezüglich
der Position von THE erklärbar, der auch in Abbildung 6.1 erkennbar ist.

Es bleibt also festzustellen, dass die beobachtete Welle oder Oszillation durch die
Theorie der stehenden KS-Moden (gemäß Abschnitt 4.4) nicht vollständig erklärbar ist.
Dies könnte daran liegen, dass es sich hierbei nicht um eine stehende KS-Mode handelt.
Andererseits ist auch möglich, dass die Annahmen und Näherungen, die zur Herleitung
der Beziehungen der stehenden KS-Mode in Abschnitt 4.4 angewandt wurden, in der hier
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betrachteten Situation nicht mehr gerechtfertigt sind. Es sei daran erinnert, dass die Rech-
nung in der Näherung der idealen und inkompressiblen Einflüssigkeits-MHD durchge-
führt wurde. Desweiteren wurde angenommen, dass das Magnetfeld in der Magnetosheath
parallel bzw. antiparallel zu demjenigen in der Magnetosphäre liegt, und dass es, wie
das magnetosphärische Feld, Fußpunkte in einer leitfähigen Schicht, der Ionosphäre, auf-
weist. Während die erste Annahme hier noch gerechtfertigt sein mag (vgl. Unterabbildung
(D) von Abbildung 6.3), widerspricht die zweite Annahme der tatsächlichen Situation in
der Magnetosheath. Es kann allerdings argumentiert werden, dass es für eine Reflexion
genügen sollte, dass die Ströme der KS-Mode, die entlang der inner-magnetosphärischen,
geschlossenen Feldlinien fließen, in der Ionosphäre geschlossen werden, und dass die
Feldlinien in einem der Halbräume (Magnetosphäre) durch die Ionosphäre begrenzt sind.
Die Randbedingungen für die Oberflächenwellen in einem Halbraum sollten sich auf-
grund der Übergangsbedingungen an der MP auch auf die Oberflächenwellen des zweiten
Halbraums auswirken.

Wenn man von der Diskrepanz in den Phasenbeziehungen absieht, so weist das hier
vorgestellte Ereignis andererseits viele Charakteristika auf, die gut zu einer Interpretati-
on im Sinne einer stehenden KS-Mode passen. Für die unzweifelhafte, direkte Bestäti-
gung der Existenz stehender KS-Moden mag das Ereignis zwar nicht dienen; nichtsdesto-
trotz kommen die Messungen den erwarteten Beobachtungen bei einer solchen KS-Mode
schon recht nahe.
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7 Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Arbeit konnte zum ersten Mal gezeigt werden, dass einige Frequenzen, die „ma-
gischen“ Frequenzen, bei der Bewegung der Magnetopause ausgezeichnet sind. Die ra-
diale Bewegung derselben findet mit erhöhter Wahrscheinlichkeit bei diesen Frequenzen
statt. Es konnte (indirekt) nachgewiesen werden, dass die Ursache für das Auftreten dieser
Frequenzen Eigenmoden der Magnetopausen-Bewegung, sogenannte Kruskal-Schwarz-
schild-Moden, sind. Diese Moden sind Oberflächenwellen, die an der Ionosphäre der Erde
reflektiert werden, so dass sich stehende Kruskal-Schwarzschild-Moden auf der Magneto-
pause einstellen können. Die herausragenden Frequenzen der Magnetopausen-Bewegung
entsprechen gerade den Eigenfrequenzen dieser stehenden Wellen.

Um diese Ergebnisse zu erhalten, waren zahlreiche Schritte notwendig, die hier noch-
mals in einer Rückschau betrachtet werden sollen: Alle experimentalphysikalischen Er-
gebnisse dieser Arbeit beruhen im Wesentlichen auf Messdaten (Magnetfeld, Partikelda-
ten) der fünf THEMIS Satelliten. Dadurch dass sie anfänglich in eine gemeinsame, äqua-
toriale und hochexzentrische Umlaufbahn eingeschossen wurden, auf der sie in relativ
geringem Abstand hintereinander herflogen und dabei die Magnetopausenregion (MP-Re-
gion) zwei Mal pro Umlauf passierten, ergab sich die außerordentlich günstige Möglich-
keit der Untersuchung der (radialen) Magnetopausen-Bewegung (MP-Bewegung) durch
Auswertung der Zeitpunkte und Orte der Durchflüge der Satelliten durch die MP-Grenz-
schicht. Aus einer Begutachtung von Messdaten der fünf Satelliten aus etwa sieben Mona-
ten Beobachtungszeit konnten 6697 Durchflüge durch die MP, definiert durch Übergänge
in der spektralen Energieflussdichte der Ionen und Elektronen, identifiziert werden. Die-
se Zahl ist als relativ hoch anzusehen, wenn man sie mit den Stichprobengrößen anderer
statistischer Untersuchungen der MP vergleicht.

Die Durchflüge durch die MP wurden zunächst einzeln betrachtet. Mithilfe der Mi-
nimum-Varianz-Analyse (MVA) ergab sich ein statistisches Bild der Deformationen der
MP-Oberfläche in Bezug auf das lokale lmn-Koordinatensystem (lmn-KS): Es zeigt sich
eine statistisch stärkere Inklination der Oberfläche in m-Richtung als in l-Richtung. Dar-
aus folgt, dass die Oberfläche in l-Richtung stabiler gegenüber Verformungen ist. Dies ist
insofern nicht verwunderlich, als dass die l-Richtung näherungsweise mit der Richtung
des Magnetfeldes auf der magnetosphärischen Seite der MP übereinstimmt. Bei einer
Verformung der MP in dieser Richtung wirkt als rücktreibende Kraftdichte nicht nur der
Gradient des magnetischen Druckes des magnetosphärischen Feldes, sondern auch derje-
nige der magnetischen Spannung, da hierbei ja das Feld in Feldrichtung verändert werden
muss: (B · ∇)B , 0. Dieses Ergebnis gilt sowohl für die tagseitige MP als auch für die
MP an den Flanken der Magnetosphäre. Verteilungen bezüglich der Inklinationswinkel
der Oberfläche konnten aus den Ergebnissen der MVA erstellt werden.

In einem zweiten Schritt wurden die MP-Durchflüge zeitlich gruppiert, um Aussagen
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über ganze Serien aufeinanderfolgender MP-Beobachtungen treffen zu können. Durch
die zeitliche Gruppierung erfolgt gleichermaßen eine Gruppierung bezüglich des Ortes.
Eine Untersuchung der MVA-Ergebnisse der Gruppen ergab, dass der Fall klarer Wellen-
bewegungen der MP-Oberfläche mit Inklinationen in vornehmlich eine Richtung selten
vorkommt; ebenso verhält es sich im Bezug auf rein radiale Bewegungen der MP, bei
denen die Oberfläche keine oder nur eine geringe Inklination aufweist. Die Inklinationen
in beide Richtungen sind dagegen in den allermeisten Fällen signifikant, auch wenn es
üblicherweise eine diesbezüglich ausgezeichnete Richtung in der MP-Ebene gibt.

Werden die Positionen der Durchflüge der Satelliten durch die MP mithilfe des Mo-
dells nach Shue et al. (1997) in äquivalente subsolare MP-Distanzen r0 vom Erdmittel-
punkt transformiert, so kann unter Zuhilfenahme der Beobachtungszeitpunkte die radia-
le Bewegung der MP zeitlich aufgelöst nachvollzogen werden. Es sei dabei angemerkt,
dass man bei allen MP-Durchflügen nur eine Momentaufnahme der MP-Position gege-
ben durch einen bestimmten Raum- und Zeitpunkt erhält. Zwischen zwei aufeinander-
folgenden MP-Durchflügen ist die Position der Grenzfläche zunächst unbestimmt. Diese
Zeiträume unbekannter MP-Position werden in dieser Arbeit durch Spline-Funktionen
überbrückt. Es wurde eine Interpolation der Durchflugszeitpunkte und Positionen r0 mit
gespannten Spline-Funktionen nach Cline (1974a,b) durchgeführt.

Aus den Spline-Interpolanten konnten Verteilungen der Amplituden und Geschwin-
digkeiten der radialen Bewegung der MP gewonnen werden. Diese bestätigen die in frü-
heren Arbeiten gefundenen Ergebnisse bei höherer statistischer Sicherheit aufgrund der
großen Stichprobe. Desweiteren konnten aus den Spline-Interpolanten 682 Halb-Perioden
der MP-Bewegung ermittelt werden. Diese können zu entsprechenden Frequenzwerten
umgerechnet werden. Aus den Frequenzwerten lässt sich eine Häufigkeitsverteilung er-
stellen; diese weist Maxima bei den sogenannten „magischen“ Frequenzen (MF) auf: ei-
nem Satz von Frequenzen, der vornehmlich aus ionosphärischen Radar- und Bodenma-
gnetometer-Messungen geomagnetischer Pulsationen bekannt ist (z. B. Ruohoniemi et al.
1991, Samson et al. 1991). Die gefundene Verteilung der Frequenzen stellt ein zentrales
Ergebnis dieser Arbeit dar. Erstmalig konnte festgestellt werden, dass die MF auch bei
der radialen MP-Bewegung vornehmlich auftreten. Dies legt nahe, dass die MP selbst
Ursache für das Auftreten dieser Frequenzen ist.

In der klassische Erklärung für die MF (Samson et al. 1992) wird die beobachtete
Frequenzselektion auf die Eigenmoden eines magnetosphärischen Wellenleiters zurück-
geführt. Kepko et al. (2002) stellten eine alternative Erklärung vor: Sie gehen davon aus,
dass der SW bereits Variationen in der Dichte bzw. im dynamischen Druck vornehm-
lich auf gewissen Längenskalen aufweist, die mit den MF korrespondieren. Eine weitere
Erklärung, die durch die MP-Beobachtungen motiviert ist, wird in dieser Arbeit vorge-
stellt: Hierbei wären auf der MP stehende Kruskal-Schwarzschild-Moden (KS-Moden)
für die Frequenzselektion verantwortlich, so dass der MP selbst eine aktive Rolle bei der
Erzeugung der MF zukäme. Aus der Häufigkeitsverteilung der Frequenzwerte allein ist
allerdings eine Ursache für die beobachteten MP-Bewegungen bei den MF nicht ableitbar.

Aus diesem Grund werden Messdaten des ungestörten SW aus dem NASA OMNI Da-
tensatz hinzugezogen. Frequenzwerte und zugehörige SW-Parameter (Bz: z-Komponente
des SW-Magnetfeldes im GSM-KS, vsw: SW-Geschwindigkeit und θsw: Winkel zwischen
der SW-Magnetfeldrichtung und der x-Richtung im GSM-KS) sowie der Azimuthwinkel
der jeweiligen MP-Beobachtungen (ΦAGSM) bilden zusammen den Datensatz, der mit dem
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Namen Stichprobe bezeichnet wird. Aus dem Stichprobendatensatz allein könnten schon
Frequenzverteilungen zu verschiedenen SW-Bedingungen abgeleitet werden, indem man
bestimmte Einträge des Datensatzes bezüglich ihrer SW-Parameterwerte auswählt. Wie in
Kapitel 5 aber ausführlich dargelegt wird, ist der Stichprobendatensatz relativ klein (508
Einträge); die Verteilung seiner Einträge weicht zumindest in θsw erheblich vom viel grö-
ßeren Vergleichsdatensatz Grundgesamtheit, der nur aus OMNI SW-Daten generiert wur-
de, ab. Um Tendenzen in den Stichprobeneinträgen zugunsten gewisser SW-Bedingungen
auszugleichen, wurde eine Gewichtung der Einträge errechnet. Dadurch werden die re-
sultierenden SW-Parameterverteilungen aus Stichprobe und Grundgesamtheit näherungs-
weise angepasst.

Die Anzahl der Frequenzwerte, die zu einer bestimmten SW-Parameterkombination
gehören, bestimmt die Güte der sich daraus ergebenden Frequenzverteilung; und nur dar-
aus lassen sich wiederum die Frequenzen bestimmen, mit denen sich die MP vornehmlich
bei den entsprechenden SW-Bedingungen bewegt. Unter Berücksichtigung dieses Um-
standes folgt, dass die SW-Bedingungen K2 (Bz > 0 nT, vsw < 500 km/s und θsw < 30◦)
für tagseitige Bewegungen der MP (|ΦAGSM| < 40◦) mit den MF am günstigsten sind.
Zwar wurde bei Anwendung der Auswahlkriterien K1 (Bz < 0 nT, vsw > 500 km/s und
θsw > 30◦) eine noch höhere Wahrscheinlichkeit für das Auftreten der MF gefunden; aller-
dings lässt die geringe Anzahl an Frequenzwerten an der Aussagekraft der resultierenden
Frequenzverteilungen zweifeln, wie man anhand von Abbildung 5.6 (D) leicht nachvoll-
ziehen kann.

Durch einen Vergleich der Bedingungen K2 mit den SW-Bedingungen, die für das
Auftreten verschiedener physikalischer Phänomene günstig sind, die zu einer periodi-
schen Bewegung der MP führen können, kann indirekt auf die Ursache der beobachteten
MP-Bewegungen bei den MF geschlossen werden. Es ergibt sich, dass die in dieser Arbeit
vorgestellten stehenden KS-Moden unter den betrachteten Ursachen die wahrscheinlich-
ste darstellen, da die Bedingungen K2 auch günstig für die Ausbreitung und Entstehung
von KS-Moden sind. Desweiteren kann mithilfe stehender KS-Moden auch die beobach-
tete Frequenzselektion zugunsten der MF erklärt werden. Die Koinzidenz der SW-Para-
meter und der Frequenzen der MP-Bewegung kann als indirekter Beweis für die Existenz
der stehenden KS-Moden gewertet werden. Dies ist ein weiteres zentrales Ergebnis dieser
Arbeit.

Die (direkte) Verifikation ihrer Existenz kann jedoch nur in einer Einzelfalluntersu-
chung durch einen erfolgreichen Vergleich von Beobachtungen (in der Nähe der MP und
am Boden) mit der Theorie der KS-Moden (siehe Abschnitt 4.4) erfolgen. Im letzten Ka-
pitel 6 wurde eine solche Einzelfalluntersuchung vorgestellt. Beim diskutierten Ereignis
werden Oszillationen im unteren Millihertz-Bereich im Magnetfeld sowie in der Ionen-
geschwindigkeit in der Nähe der MP beobachtet; diese bewegt sich synchron mit diesen
Oszillationen. Am Boden wurden ebenfalls geomagnetische Pulsationen derselben Fre-
quenz in hohen geomagnetischen Breiten (Cusp-Region) beobachtet. Die Eigenschaften
der Beobachtungen stimmen in vielerlei Hinsicht mit den Erwartungen bezüglich stehen-
der KS-Moden überein: Insbesondere ist ein Abfall in der Oszillationsamplitude mit zu-
nehmender Entfernung von der MP gegeben (Charakteristikum einer Oberflächenwelle).
Eine vollständige Übereinstimmung mit den hergeleiteten Beziehungen für die KS-Mo-
de konnte allerdings nicht festgestellt werden, da die beobachteten Phasenbeziehungen
der Magnetfeldkomponenten untereinander nicht zur Theorie passen. Folglich steht die
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Verifikation der Existenz stehender KS-Moden durch eine Einzelfalluntersuchung noch
aus.

Daraus ergeben sich einige Anknüpfungspunkte für zukünftige Arbeiten: Zum einen
wäre es wünschenswert, die Theorie der stehenden KS-Moden von einigen Annahmen zu
befreien. Die Beziehungen dieser Moden wurden unter der Annahme hergeleitet, dass die
Ionosphäre als reflektierende Schicht ebenfalls die Magnetosheath-Feldlinien begrenzt;
auf diese unrealistische Annahme kann höchstwahrscheinlich verzichtet werden, da Rand-
bedingungen auf einer Seite der MP sowie die Schließung der MP-Ströme in der Iono-
sphäre für die Reflexion der gesamten KS-Welle genügen sollten. Ebenso wünschenswert
wäre die Aufhebung der Einschränkungen der Rechnung bezüglich der Inkompressibilität
des Plasmas und der Parallelität der Magnetfeldrichtungen in beiden Halbräumen.

Für die direkte Verifikation der Existenz stehender KS-Moden ist die Suche nach ei-
nem geeigneten Ereignis durchzuführen. Das im letzten Abschnitt vorgestellte Ereignis
zeichnete sich auch dadurch aus, dass Messungen von vielen Beobachtungspunkten (in
der Nähe der MP, an der MP selbst, im SW und am Boden) verfügbar waren, so dass eine
Verifikation prinzipiell möglich gewesen wäre. Darauf ist bei der Suche nach Beobach-
tungen einer stehenden KS-Mode zu achten, da offensichtlich eine solche Konstellation
nicht immer gegeben sein wird. Neben der Verifikation der Existenz stehender KS-Moden
ist auch die Beziehung zwischen KS-Moden und den MF zu überprüfen. In dieser Ar-
beit konnte nur ein indirekter Beweis für ihren Zusammenhang gefunden werden, indem
festgestellt wurde, dass die SW-Bedingungen, die günstig für die Entwicklung der KS-
Moden sind, mit einer erhöhten Wahrscheinlichkeit für die MF bei MP-Bewegungen ein-
hergehen, die wiederum durch stehende KS-Moden erklärt werden können. Ein direkter
Beweis dieser Theorie wäre machbar: Dafür müsste allerdings eine genügende Anzahl an
Ereignissen stehender KS-Moden gefunden werden, um eine statistische Auswertung ih-
rer Frequenzen durchführen zu können. Für einen derartigen Beweis könnten zukünftige
Multisatelliten-Missionen sicherlich einen wertvollen Beitrag leisten.
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A Anhang

A.1 Plasmafluss entlang der Staupunktstromlinie in der
Magnetosheath

In Abschnitt 1.4 wurde von den Annahme ausgegangen, dass ein Impulsübertrag durch
die Sonnenwindionen (in Erdrichtung) die Kompression des Erdmagnetfeldes an der Ma-
gnetopause direkt bewirkt. Dies ist nur mittelbar richtig. In Wirklichkeit verändern sich
die Parameter des Sonnenwindplasmas stark, bis dieses zur Magnetopause durchgedrun-
gen ist. Der Sonnenwind muss erst die äußerste Grenzschicht, die Bugstoßwelle, durch-
queren. Hierbei wird das Plasma auf sub-magnetosonische Geschwindigkeit verzögert.
Die Dichte und der magnetische Druck steigen über diese Grenzschicht hinweg an. Die-
ser Anstieg kann durch die Rankine-Hugoniot Bedingungen (1.18) bis (1.22) auf Seite
22 beschrieben werden; die Bugstoßwelle ist eine Diskontinuität vom Stoßwellen-Typ
mit endlichem normalen Massenfluss und kollinearem tangentialen Magnetfeld. Hinter
der Bugstoßwelle wird das Plasma umgelenkt, so dass es die Magnetosphäre umströmen
kann. Auf der Staupunktstromlinie (subsolar) wird das Plasma einfach verzögert. Der dy-
namische Druck wird bis zur Magnetopause auf Null verringert, der thermische sowie der
magnetische Druck steigen an. Diese Konversion wird durch die Bernoullische Gleichung
beschrieben, die für einen stationären adiabatischen Plasmafluss entlang der Staupunkt-
stromlinie gültig ist (siehe Kuznetsova und Pudovkin 1978):

1
2
ρmshv2

msh +
γ

γ − 1
pmsh +

B2
msh

µ0
= konstant (A.1)

Hierbei bezeichnet der Index „msh“ die Größen in der Magnetosheath; mit γ wird der
Adiabatenkoeffizient bezeichnet. Der Gesamtdruck aus thermischem und magnetischem
Druck auf der Magnetosheath-Seite der Magnetopause wird durch den magnetischen
Druck auf der magnetosphärischen Seite kompensiert; an der Magnetopause gilt auf der
Staupunktstromlinie vmsh = 0.

Gleichung (A.1) entstammt wie schon die Rankine-Hugoniot-Bedingungen der Flüs-
sigkeitsbeschreibung des Plasmas. Sie soll nun hergeleitet werden; es werde von der Im-
pulsbilanzgleichung der Einflüssigkeits-MHD ausgegangen:

ρ
∂v
∂t

+ ρ(v · ∇)v = −∇p + j × B (A.2)

Der Einfachheit halber werde auf die Indizes verzichtet, die darauf hindeuten, dass es
sich um die Plasmaparameter in der Magnetosheath auf der Staupunktstromlinie handelt.
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Da nur der stationäre Fall betrachtet wird, ist die zeitliche Ableitung identisch Null. Die
konvektive Ableitung des Geschwindigkeitsfeldes und der Lorentzkraftterm lassen sich
folgendermaßen vereinfachen:

(v · ∇)v =
1
2
∇v2 − v × (∇ × v)︸  ︷︷  ︸

=0

(A.3)

j × B =
1
µ0

(∇ × B) × B = −
1

2µ0
∇B2 +

1
µ0

(B · ∇)B︸   ︷︷   ︸
=0

(A.4)

Hierbei wird von einer verschwindenden Rotation des Geschwindigkeitsfeldes und einer
vernachlässigbaren magnetischen Spannung auf der Staupunktstromlinie ausgegangen.
Damit folgt:

1
2
∇v2 = −

1
ρ
∇p −

1
2µ0ρ

∇B2 (A.5)

wobei B = |B| ist. Die in Gleichung (A.5) auftretenden Gradienten können entlang der
Staupunktstromlinie zu eindimensionalen Ableitungen (entlang dieser Linie, x) verein-
facht werden. Damit ergibt sich für den ersten Druckterm auf der rechten Seite:

−
1
ρ

∂p
∂x

= −
∂

∂x

(
p
ρ

)
−

p
ρ2

∂ρ

∂x
(A.6)

Das Plasma verhalte sich adiabatisch; es soll also die Zustandsgleichung p ∼ ργ gelten,
wobei mit γ der Adiabatenkoeffizient bezeichnet wird. Damit folgt:

ρ =
p1/γ

c1/γ (A.7)

∂ρ

∂x
=

1
c1/γγ

p(1/γ)−1∂p
∂x

=
ρ

γp
∂p
∂x

(A.8)

Hierbei ist c ein Proportionalitätsfaktor. Einsetzen in Gleichung (A.6) ergibt:

−
1
ρ

∂p
∂x

= −
∂

∂x

(
p
ρ

)
−

1
γρ

∂p
∂x

(A.9)

= −
γ

γ − 1
∂

∂x

(
p
ρ

)
(A.10)

Desweiteren soll angenommen werden, dass entlang der Staupunktstromlinie das Ver-
hältnis zwischen der magnetischen Induktion und der Massendichte des Plasmas konstant
bleibt: B/ρ = const (hydromagnetisches Theorem). Damit lässt sich auch der zweite Term
auf der rechten Seite von (A.5) etwas vereinfachen:

−
1

2µ0ρ
∇B2 = −

B
µ0ρ

∂B
∂x

(A.11)

Somit kann Gleichung (A.5) auch in der folgenden Form geschrieben werden:

1
2
∂v2

∂x
+

γ

γ − 1
∂

∂x

(
p
ρ

)
+

B
µ0ρ

∂B
∂x

= 0 (A.12)
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Diese Gleichung kann nun entlang der Staupunktstromlinie in einfacher Weise integriert
werden, da in den einzelnen Summanden jeweils die ersten Ableitungen der Veränderli-
chen entlang x stehen. Es sei darauf hingewiesen, dass der Quotient B/ρ für die Integration
aufgrund der bereits eingebrachten Annahme als konstant anzusehen ist. Aus der Integra-
tion ergibt sich die Bernoulli-Gleichung in der bekannten Form; insgesamt gilt also für
das Plasma entlang der Staupunktstromlinie mit den getroffenen Annahmen das folgende
Gleichungssystem:

v2

2
+

γ

γ − 1
p
ρ

+
B2

µ0ρ
= konstant (A.13)

p/ργ = konstant (A.14)
B/ρ = konstant (A.15)

A.2 Die Feldlinienresonanz nach Southwood
Es soll hier gezeigt werden, dass sich aus den Differentialgleichungen (4.164) und (4.165)
bzw. (4.88) und (4.89) die von Southwood (1974) gefundene Differentialgleichung (4.12)
für das elektrische Feld rekonstruieren lässt.

Die Rechnungen von Southwood wurden unter der Annahme eines kalten Plasmas
durchgeführt; es ist also p0 = p = 0 zu setzen. Da im Grundzustand der Gesamtdruck
aus thermischem Druck und magnetischem Druck erhalten bleiben muss, wird damit
implizit auch eine Änderung des Magnetfeldbetrages im Grundzustand ausgeschlossen:
B0 , B0(x). Desweiteren wird angenommen, dass das Hintergrundmagnetfeld überall im
Raum in eine Richtung (z-Richtung) zeigt:

B0 = B0ez mit B0 = const (A.16)

Ein Gradient der Alfvéngeschwindigkeit kann sich folglich nur noch durch eine Variation
in der Dichte ρ0 ergeben. Sie bleibt von x abhängig.

Aus den gewählten Bedingungen für p folgt, dass auch die Schallgeschwindigkeit
VS =

√
∂p/∂ρ identisch Null sein muss. Unter diesen Voraussetzungen lassen sich die

Ausdrücke (4.86) und (4.87) für G(x) und F(x) vereinfachen:

G(x) =
ω2

V2
A

− k2
y − k2

z (A.17)

F(x) = ρ0(ω2 − k2
z V2

A) (A.18)

Diese Ausdrücke können in die Differentialgleichung (4.165) eingesetzt werden. Dazu
müssen auch die Ableitungen berechnet werden:

∂F
∂x

= F′ = ρ′0(ω2 − k2
z V2

A) − 2ρ0k2
z VAV ′A (A.19)

∂G
∂x

= G′ = −2
ω2

V3
A

V ′A (A.20)

Der Vektor der Amplitude der Störung des elektrischen Feldes E kann aus dem lineari-
sierten Ohmschen Gesetz für den Fall idealer Leitfähigkeit (4.38) aus v und B0 bestimmt
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werden:

E = −v × B0 = −B0(v × ez) (A.21)

Durch die feste Ausrichtung des Magnetfeldes ergibt sich ein unmittelbarer Zusammen-
hang zwischen der von Southwood (1974) betrachteten Ey-Komponente und der hier be-
trachteten ξx-Komponente. Es gilt nämlich:

Ey = vxB0 = −iωB0ξx

bzw. ξx =
iEy

ωB0
(A.22)

Damit ist die Ableitung von ξx nach x in diesem speziellen Fall entsprechend einfach:

∂ξx

∂x
= ξ′x =

i
ωB0

E′y =
i

ωB0

∂Ey

∂x
(A.23)

Jetzt kann Gleichung (4.165) umgeschrieben werden:

ξ′′x =

(
G′

G
−

F′

F

)
ξ′x −Gξx (A.24)

⇒ E′′y =

 −2ω2

V3
A

V ′A
ω2

V2
A
− k2

y − k2
z

−
ρ′0
ρ0
−
−2ρ0k2

z VAV ′A
ρ0(ω2 − k2

z V2
A)

 E′y −
(
ω2

V2
A

− k2
y − k2

z

)
Ey

Der Quotient ω/VA(x) werde mit der Varialen K(x) = ω/VA(x) bezeichnet. Für die
Dichte ρ0 ergibt sich aus der bekannten Beziehung für die Alfvéngeschwindigkeit:

ρ0 =
B2

0

µ0V2
A

=
B2

0K2

µ0ω2 (A.25)

⇒ ρ′0 =
B2

0

µ0ω2 2KK′ (A.26)

⇒
ρ′0
ρ0

=
2K′

K
(A.27)

Einsetzen in (A.25) ergibt dann:

E′′y +

2K′

K
−

2k2
z

V′A
VA

K2 − k2
z

+
2K2 V′A

VA

K2 − k2
y − k2

z

 E′y + (K2 − k2
y − k2

z )Ey = 0 (A.28)

Aus der Definition von K(x) lässt sich eine Beziehung für die Ableitung V ′A(x) berechnen:

V ′A = −ω
K′

K2 (A.29)

⇒
V ′A
VA

= −
ω

K2 K′
K
ω

= −
K′

K
(A.30)
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Damit kann nun der mittlere Klammerausdruck in (A.28) weiter vereinfacht werden. Nach
dem Einsetzen der obigen Beziehungen müssen die 3 Brüche auf einen Hauptnenner ge-
bracht werden. Es ergibt sich:

2K′

K
−

2k2
z

V′A
VA

K2 − k2
z

+
2K2 V′A

VA

K2 − k2
y − k2

z
=

2K′

K
+

2k2
z K′

K(K2 − k2
z )
−

2K2K′

K(K2 − k2
y − k2

z )

=
−2K2K′k2

y

K(K2 − k2
z )(K2 − k2

y − k2
z )

(A.31)

= −
k2

y
∂(K2)
∂x

(K2 − k2
z )(K2 − k2

y − k2
z )

Schließlich erhält man die Differentialgleichung (4.12) für Ey in der aus Southwood
(1974) bekannten Form:

E′′y −
k2

y
∂(K2)
∂x

(K2 − k2
z )(K2 − k2

y − k2
z )

E′y + (K2 − k2
y − k2

z )Ey = 0 (A.32)

A.2.1 Erweiterung auf warme Plasmen
Die Differentialgleichung für die Komponente Ey des elektrischen Feldes für den et-
was allgemeineren Fall einer Variation in der Stärke des Hintergrundmagnetfeldes in x-
Richtung soll im Folgenden berechnet werden. Die Richtung des Hintergrundmagnetfel-
des bleibe dabei konstant (B0 = B0(x)ez); damit wird die Einfachheit des Zusammenhangs
zwischen der Verschiebungsamplitude ξx und der E-Feld Komponente Ey beibehalten. Al-
lerdings muss jetzt auch die Druckvariation p0 = p0(x) berücksichtigt werden; es kann
nicht mehr mit der Annahme eines kalten Plasmas gerechnet werden. Entsprechend ist
nun die Schallgeschwindigkeit VS(x) nicht mehr Null; die Dichte ρ0(x) darf ebenfalls va-
riieren. Für die Variablen G(x) und F(x) sowie für deren Ableitungen folgt unter den
genannten Voraussetzungen:

G =
ω4

ω2(V2
S + V2

A) − k2
z V2

AV2
S

− k2
y − k2

z (A.33)

F = ρ0(ω2 − k2
z V2

A) (A.34)

G′ = −
ω4[2ω2(VSV ′S + VAV ′A) − 2k2

z VAVS(VSV ′A + V ′SVA)]

[ω2(V2
S + V2

A) − k2
z V2

AV2
S]2

(A.35)

F′ = ρ′0(ω2 − k2
z V2

A) − 2ρ0k2
z VAV ′A (A.36)

Ausgangspunkt sei wiederum die Differentialgleichung für ξx (4.165), in die obige Aus-
drücke eingesetzt werden. Zuvor muss noch die Umrechnung der Ableitungen von ξx

berechnet werden. Diese sind nun nicht mehr trivial gegeben, da B0 auch von x abhängig
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ist. Aus (A.22) ergibt sich:

ξx =
iEy

ωB0
(A.37)

ξ′x =
i

ωB2
0

(E′yB0 − EyB′0) (A.38)

ξ′′x =
i

ωB4
0

[B2
0(E′′y B0 + E′yB′0 − E′yB′0 − EyB′′0 ) − (E′yB0 − EyB′0)2B0B′0]

=
i

ωB4
0

[Ey(2B0(B′0)2 − B2
0B′′0 ) − E′y2B2

0B′0 + E′′y B3
0] (A.39)

Damit ergibt sich aus (4.165)

ξ′′x +

(
F′

F
−

G′

G

)
ξ′x + Gξx = 0

folgende Differentialgleichung für Ey:

i
ωB4

0

[Ey(2B0(B′0)2 − B2
0B′′0 ) − E′y2B2

0B′0 + E′′y B3
0]

+

[
F′

F
−

G′

G

]
i

ωB2
0

[E′yB0 − EyB′0] + G
i

ωB0
Ey = 0 (A.40)

Multiplikation mit B4
0 ergibt:

Ey[2B0(B′0)2 − B2
0B′′0 ] − E′y2B2

0B′0 + E′′y B3
0

+

[
F′

F
−

G′

G

]
B2

0[E′yB0 − EyB′0] + B3
0GEy = 0 (A.41)

Jetzt kann nach Ableitungen von Ey sortiert werden. Es ergibt sich:

E′′y B3
0 + E′y

[
−2B2

0B′0 +

[
F′

F
−

G′

G

]
B3

0

]
+ Ey

[
2B0(B′0)2 − B2

0B′′0 −
[
F′

F
−

G′

G

]
B2

0B′0 + B3
0G

]
= 0 (A.42)

Durch Division mit B3
0 erhält man eine Gleichung, die derjenigen von Southwood (1974)

sehr ähnlich ist:

E′′y + E′y

[
F′

F
−

G′

G
− 2

B′0
B0

]
+ Ey

[
2

(B′0)2

B2
0

−
B′′0
B0
−

F′

F
B′0
B0

+
G′

G
B′0
B0

+ G
]

= 0 (A.43)

Einsetzen der Ausdrücke (A.33), (A.34), (A.35) und (A.36) für F und G und deren Ab-
leitungen ergäbe eine weitaus unüberschaubarere Gleichung ohne weiteren Mehrwert in
Bezug auf die in Abschnitt 4.4.4.1 gewonnenen Erkenntnisse.
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A.3 Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der „magi-
schen“ Frequenzen: Tabellen

Der Stichproben-Datensatz enthält die gemittelten Werte der jeweils vorherrschenden
Sonnenwind-Parameter Bz (z-Komponente des Sonnenwind-Magnetfeldes im GSM-Ko-
ordinatensystem), vsw (Sonnenwind-Geschwindigkeit), θsw (Winkel zwischen der Verbin-
dungslinie Erde-Sonne und der mittleren Magnetfeldrichtung im Sonnenwind) sowie des
AGSM-Azimuthwinkels der zugrundeliegenden Magnetopausen-Beobachtungen ΦAGSM.
Nach Anwendung unterschiedlicher Kombinationen der Auswahlkriterien Bz ≷ B̃z, vsw ≷
ṽsw, |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM und θsw ≷ θ̃sw bezüglich der Stichprobeneinträge ergeben sich
unterschiedliche Frequenzverteilungen. Die Frequenzverteilungen werden mithilfe von
Histogrammen ermittelt, wobei eine Frequenzintervallbreite von 0.2 mHz gewählt wur-
de. Da auch Gewichtungsfaktoren für die Stichprobeneinträge berechnet wurden, um eine
Approximation der Parameterverteilungen der Stichprobendaten an diejenigen der Grund-
gesamtheit zu erreichen, können Frequenzverteilungen von ungewichteten und gewichte-
ten Stichprobeneinträgen berechnet werden; im zweiten Fall werden nicht die Anzahlen
der Einträge zu bestimmten Frequenzintervallen berechnet, sondern die Summen über
die jeweiligen Gewichtungsfaktoren. Alle Frequenzverteilungen wurden bezüglich des
Intervalls 0 bis 6 mHz auf Eins normiert, so dass sich Wahrscheinlichkeitsdichtevertei-
lungen für die Frequenzen der MP-Bewegung bezüglich dieses niederfrequenten Inter-
valls ergeben. Aus diesen werden durch Integration über Intervalle von ±0.1 mHz um
die „magischen“ Frequenzen (MF) 1.3, 1.9, 2.7 und 3.3 mHz sowie um die zusätzliche
Frequenz 0.7 mHz die relativen Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten dieser Frequen-
zen PMF berechnet. In den nachfolgenden zwei Tabellen sind diese Wahrscheinlichkeiten
für die 34 = 81 Parameterkombinationen (unter Berücksichtigung, dass auch die Unter-
lassung einer Auswahl bezüglich eines Parameters eine Option darstellt) aufgeführt. Die
Tabelleneinträge sind nach PMF in absteigender Reihenfolge sortiert. In der ersten Spalte
werden die Einträge durchnummeriert, in den Spalten 2 bis 5 sind die angewandten Aus-
wahlkriterien dargelegt: Ein fehlender Eintrag weist auf die Nichtanwendung hin. Spalte 6
zeigt die Anzahl an Halb-Perioden bzw. Stichprobeneinträgen mit Frequenzen im Intervall
von 0 bis 6 mHz (NS,0−6mHz), die in die Berechnung der jeweiligen Frequenzverteilungen
eingegangen sind. Die letzte Spalte (Nummer 7) enthält schließlich den Wahrscheinlich-
keitswert für das Auftreten von Magnetopausen-Bewegungen bei den MF (PMF). In der
ersten Tabelle A.1 sind Ergebnisse aus den Frequenzverteilungen zusammengefasst, die
auf den ungewichteten Stichprobeneinträgen beruhen; die zweite Tabelle A.2 basiert auf
den Gewichtungsfaktoren der jeweiligen Stichprobeneinträge.

# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM θsw ≷ θ̃sw NS,0−6mHz PMF

1 < > < > 14 0.429
2 > < < < 44 0.364
3 > < > 26 0.346
4 > < < 66 0.333
5 > < < 48 0.333
6 < < < 61 0.328

(Fortsetzung nächste Seite)
Tabelle A.1: Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der MF
(PMF) berechnet aus ungewichteten Halb-Perioden der MP-
Bewegung (Stichprobeneinträge). 205
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(Fortsetzung)
# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM θsw ≷ θ̃sw NS,0−6mHz PMF

7 < > < 31 0.323
8 > < 86 0.314
9 > > > < 16 0.312
10 > < < 72 0.306
11 > > < 20 0.300
12 < < 82 0.293
13 > > < 38 0.289
14 > < 104 0.288
15 > < 88 0.284
16 < < 100 0.280
17 > < 47 0.277
18 > < > < 22 0.273
19 < 141 0.270
20 < > > 26 0.269
21 < 165 0.267
22 < < 118 0.263
23 < < > 43 0.256
24 < > 47 0.255
25 > 158 0.253
26 > > < > 12 0.250
27 < > > < 4 0.250
28 > < > 32 0.250
29 > > < 20 0.250
30 < < 77 0.247
31 > < 41 0.244
32 < > 83 0.241
33 < > < 21 0.238
34 > < 59 0.237
35 < 186 0.237
36 < < < 34 0.235
37 < < < < 17 0.235
38 < > < < 17 0.235
39 287 0.230
40 > < > 40 0.225
41 > 101 0.218
42 > > 70 0.214
43 > < < > 28 0.214
44 > < > 38 0.211
45 < > < 39 0.205
46 < > 74 0.203
47 < 129 0.202
48 < < 55 0.200

(Fortsetzung nächste Seite)
Tabelle A.1: Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der MF
(PMF) berechnet aus ungewichteten Halb-Perioden der MP-
Bewegung (Stichprobeneinträge).206
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(Fortsetzung)
# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM θsw ≷ θ̃sw NS,0−6mHz PMF

49 > > 60 0.200
50 > < > > 10 0.200
51 < < < 46 0.196
52 < < > 57 0.193
53 > 146 0.192
54 < > 68 0.191
55 > < < 21 0.190
56 > > < 16 0.188
57 < > 86 0.186
58 > > 54 0.185
59 > > > 38 0.184
60 > > 72 0.181
61 > 122 0.180
62 < < < 34 0.176
63 < < < > 29 0.172
64 < > > 29 0.172
65 < < 82 0.171
66 < < > 48 0.167
67 > > 54 0.167
68 < < > > 19 0.158
69 > > > 34 0.147
70 < > < 21 0.143
71 < < > 36 0.139
72 < > 52 0.135
73 < > > 31 0.129
74 > > 63 0.127
75 < > > 16 0.125
76 > > > 32 0.125
77 < < > < 17 0.118
78 > > > > 22 0.091
79 > > > 34 0.088
80 < > > > 12 0.083
81 > > < < 4 0.000

Tabelle A.1: Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der MF
im Intervall 0 bis 6 mHz bei gegebenen Parameterkombina-
tionen für Bz, vsw, ΦAGSM und θsw. Zugrundeliegende Fre-
quenzverteilungen wurden mit ungewichteten Stichproben-
einträgen berechnet. NS,0−6mHz gibt die Anzahl der in die je-
weiligen Frequenzverteilungen einfließenden Halb-Perioden
bzw. Stichprobeneinträge an.
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# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM θsw ≷ θ̃sw NS,0−6mHz PMF

1 < > < > 14 0.429
2 < > < 31 0.381
3 > < < < 44 0.364
4 > < > 26 0.348
5 > < < 66 0.330
6 < > > 26 0.314
7 > > > < 16 0.313
8 < < < 61 0.297
9 < > 47 0.297
10 > > < 20 0.287
11 > > < 38 0.286
12 > < 47 0.286
13 > < > < 22 0.273
14 < < 100 0.251
15 < > > < 4 0.250
16 > > < > 12 0.250
17 > > 60 0.247
18 < < > 43 0.241
19 < < 77 0.240
20 < > < 21 0.239
21 > < 86 0.237
22 < < < 34 0.235
23 < > < < 17 0.235
24 < < < < 17 0.235
25 > < < 72 0.234
26 < > 83 0.231
27 < 165 0.230
28 > 101 0.227
29 > < 104 0.227
30 < < 82 0.224
31 > < > 40 0.222
32 > < 88 0.220
33 < 141 0.219
34 > < < > 28 0.214
35 > < < 48 0.211
36 > < > 32 0.211
37 > < 59 0.211
38 > < > 38 0.210
39 < < 118 0.209
40 > 158 0.208
41 287 0.205
42 < < 55 0.203
43 < 129 0.202

(Fortsetzung nächste Seite)
Tabelle A.2: Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der MF
(PMF) berechnet aus den Gewichtungsfaktoren der Halb-
Perioden der MP-Bewegung (gewichtete Stichprobeneinträ-
ge).
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(Fortsetzung)
# Bz ≷ B̃z vsw ≷ ṽsw |ΦAGSM| ≷ Φ̃AGSM θsw ≷ θ̃sw NS,0−6mHz PMF

44 < > 74 0.202
45 > 146 0.202
46 > > 72 0.202
47 > < > > 10 0.200
48 < 186 0.197
49 < < > 57 0.194
50 < > 86 0.188
51 > > 70 0.186
52 < < < 34 0.185
53 < > < 39 0.183
54 < < < 46 0.182
55 > > > 34 0.180
56 < > 68 0.177
57 > > < 16 0.177
58 < > > 29 0.176
59 < < < > 29 0.172
60 < < 82 0.169
61 > > > 32 0.167
62 < < > 48 0.166
63 > 122 0.163
64 > < 41 0.161
65 > > 54 0.158
66 < < > > 19 0.158
67 > > 63 0.154
68 < < > 36 0.151
69 < > < 21 0.145
70 < > 52 0.143
71 < > > 31 0.142
72 > > > 38 0.130
73 > > 54 0.122
74 < < > < 17 0.118
75 > < < 21 0.117
76 < > > 16 0.111
77 > > < 20 0.091
78 > > > > 22 0.091
79 > > > 34 0.088
80 < > > > 12 0.083
81 > > < < 4 0.000

Tabelle A.2: Wahrscheinlichkeiten für das Auftreten der MF
im Intervall 0 bis 6 mHz bei gegebenen Parameterkombina-
tionen für Bz, vsw, ΦAGSM und θsw. Zugrundeliegende Fre-
quenzverteilungen wurden aus den Gewichtungsfaktoren der
Stichprobeneinträge berechnet. NS,0−6mHz gibt die Anzahl der
in die jeweiligen Frequenzverteilungen einfließenden Halb-
Perioden bzw. Stichprobeneinträge an.
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