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Kurzzusammenfassung

In dieser Arbeit werden Eigenschaften magnetischer Fluktuationen in der Plasmaumge-
bung des Planeten Venus untersucht. Da die Venus kein globales planetares Magnetfeld
besitzt, wird die Plasmaumgebung durch die Wechselwirkung des anstromenden Sonnen-
windes mit der Atmosphire des Planeten geprigt.

Die untersuchten Magnetfelddaten wurden von dem Magnetometer auf dem Satelli-
ten VENuUs-ExprEss gemessen. Die Umlaufbahn des Satelliten um den Planeten eignet
sich besonders gut zur Untersuchung von Eigenschaften niederfrequenter magnetischer
Fluktuationen in der Magnetosheath, in der Mantelregion und im Bereich des Schweifes
und konnen mit Beobachtungen aus der Plasmaumgebung des Mars verglichen werden.
Die rdumlichen Verteilungen der Welleneigenschaften in der tag- und nachtseitigen Ma-
gnetosheath sowie im Schweif und der Mantelregion weisen Gemeinsamkeiten mit Beob-
achtungen niederfrequenter magnetischer Fluktuationen in der Umgebung des Mars auf.
Da beide Planeten iiber kein globales planetares Magnetfeld verfiigen, vollzieht sich der
Wechselwirkungsprozess mit dem Sonnenwind auf dhnliche Weise, was vermuten ldsst,
dass die Anregung von Wellen zur Auspriagung dhnlicher Wellenstrukturen fiihrt.

Der Schwerpunkt dieser Arbeit liegt auf der Untersuchung der rdumlichen Verteilung
der Wellenintensitit des fluktuierenden Magnetfeldes; die analysierten Magnetfelddaten
zeigen eine im Vergleich zu den iibrigen Regionen erhdhte Intensitit in der tagseitigen
Magnetosheath. In Richtung des Terminators nimmt die Intensitit stark ab.

Fiir eine detailiertere Untersuchung dieser raumlichen Verteilung der Wellenintensitét
wird ein analytisches Stromungslinienmodell zur Beschreibung der Plasmastromung um
die Venus eingefiihrt. Mit Hilfe dieses Modells ist man in der Lage, die Entwicklung der
Wellenintensitit entlang unterschiedlicher Stromungslinien zu betrachten. Es wird ange-
nommen, dass die Wellen in der Umgebung der Bugstowelle generiert werden und mit
der turbulenten Plasmastromung stromabwirts in der Magnetosheath konvektieren. Es
zeigt sich, dass weder verschiedene Mach-Zahlen stromaufwirts und stromabwirts der
BugstoBwelle, noch die Anderung der Querschnittsfliche und der Stromungsgeschwin-
digkeit entlang der Stromungslinien einen wesentlichen Beitrag zur Erkldrung der be-
obachteten Konzentration der Wellenintensitit auf den Bereich der tagseitigen Magne-
tosheath und das daran anschliefende Abklingen im Bereich des Terminators beisteuern
konnen. Allerdings liefert die Theorie ,,sich frei entwickelnder Turbulenz® (engl. freely
evolving/decaying turbulence) eine gute qualitative Ubereinstimmung mit den analysier-
ten Messdaten, da ein Abklingverhalten der Intensitit als Funktion der Zeit nach einem
Potenzgesetz beobachtet wird.






1 Einfiihrung

Von der Sonne geht kontinuierlich ein Strom geladener Teilchen, der sog. Sonnenwind, in
den interplanetaren Raum aus. Das solare Magnetfeld wird vom Sonnenwind mitgetragen
und dringt somit ebenfalls in den interplanetaren Raum vor. Man spricht auch von dem
in den Sonnenwind ,.eingefroreren” Magnetfeld. Dieser Umstand ist urséchlich fiir die
Ausbildung des interplanetaren Magnetfeldes. In den Weltraumumgebungen der Planeten
bzw. anderer Korper des Sonnensystems (z.B. Kometen) kommt es zu einer Wechselwir-
kung zwischen dem Sonnenwind und diesen Korpern. Die Art der Wechselwirkung mit
den Planeten wird durch planetare Eigenschaften (z.B. globales Magnetfeld oder Atmo-
sphire) bestimmt. Die Erde ist ein Beispiel fiir die Wechselwirkung des Sonnenwindes
mit einem Planeten, der ein dipolartiges Magnetfeld besitzt, wihrend die Venus hingegen
kein Magnetfeld besitzt, aber von einer dichten Atmosphire umgeben ist.

Qualitativ dhnlich zum Wechselwirkungsprozess bei Venus verhilt es sich bei Mars,
der ebenso wie die Venus kein globales Magnetfeld besitzt, aber im Gegensatz zur Ve-
nus von einer diinnen Atmosphire umgeben ist. Wihrend es bei der Erde zu einer Wech-
selwirkung des Sonnenwindes mit dem planetaren Magnetfeld kommt, wechselwirkt der
Sonnenwind bei Venus direkt mit deren oberer Atmosphére. Die Dynamik des Wechsel-
wirkungsprozesses wird wesentlich durch die Sonnenaktivitit, den dynamischen Druck
des Sonnenwindes, die Mach-Zahlen des stromenden Sonnenwindes und das mit dem
Sonnenwind transportierte Magnetfeld geprigt.

Wegen des mit supermagnetosonischer Geschwindigkeit auf die Venus zustromenden
Sonnenwindes, bildet sich um den Planeten eine Bugsto3welle aus. An dieser Stof3front
wird der Sonnenwind abgebremst und aufgeheizt und flieBt in der anschlieBenden Uber-
gangsregion, der sog. Magnetosheath, um den Planeten. Die elektrisch sehr gut leitende
obere Atmosphire, die Ionosphére, verhindert das Eindringen des mit dem Sonnenwind
anstromenden Magnetfeldes sehr effizient und es ,,staut™ sich vor dem Planeten auf. Dies
fithrt zu einer Erhohung der Magnetfeldstirke in unmittelbarer Ndhe des Planeten, wes-
wegen man von einer ,,induzierten* Magnetosphére spricht. Es existiert somit eine Grenz-
schicht zwischen der Magnetosheath und der Atmosphire, die das externe Sonnenwind-
plasma vom Plasma der Ionosphire trennt.

Bei dem Sonnenwindplasma kommt es aufgrund der sehr geringen Teilchendichten
nur sehr selten zu Stofen und das Plasma wird als ,,stoBfreies Plasma bezeichnet. In
einem nahezu stolfreien Medium konnen Energie und Impuls nicht oder nicht in aus-
reichendem Mafle durch Stof3e iibertragen werden. Somit wird Wellen hinsichtlich des
Transfers von Impuls und Energie eine besondere Bedeutung bei dem Wechselwirkungs-
prozess zugeschrieben und der Untersuchung der Eigenschaften der Wellen, der Herkunft
der Wellen und den Mechanismen der Erzeugung kommt eine besondere Bedeutung hin-
sichtlich der Verbesserung des Verstindnisses der komplexen Wechselwirkungsprozesse

9



1 Einfithrung

zu.
Das Thema dieser Arbeit ist die Untersuchung niederfrequenter magnetischer Fluk-
tuationen in der Plasmaumgebung der Venus. Insbesondere liegt hierbei ein Schwerpunkt
auf der Untersuchung von Welleneigenschaften und der Diskussion zugrunde liegender
Mechanismen in der Magnetosheath.
Die Motivation bzw. Voraussetzungen fiir diese Arbeit ergeben sich aus folgenden
Tatsachen:

die gegenwirtig operierende VENUs-ExprEss-Mission, welche die erste von der Eu-
ropdischen Raumfahrtbehorde (ESA) realisierte Mission zum Planeten Venus ist

ein auf VEnus-Express installiertes Magnetfeldexperiment (Magnetometer), wel-
ches Magnetfelddaten in einer geeigneten zeitlichen Auflosung bereitstellt

die Umlaufbahn des Venus-Express-Satelliten, die Regionen in der Umgebung der
Venus bei niedriger Sonnenaktivitit abdeckt, welche durch vorherige Missionen
nicht erforscht wurden; insbesondere Regionen an der Tag-Nacht-Grenze (Termi-
nator) in unmittelbarer Nidhe zum Planeten und Regionen auf der Nachtseite der
Venus, die sich ebenfalls in geringem Abstand zur Planetenoberfliche befinden

die Moglichkeit einer vergleichenden Studie mit Eigenschaften niederfrequenter
Wellen in der Plasmaumgebung des Mars

die Tatsache, dass fiir den Ubertrag von Impuls und Energie in der Wechselwir-
kungsregion Wellen eine Rolle spielen

eine wegen des fehlenden globalen Magnetfeldes bis in die Magnetosheath reichen-
de Exosphire; neutrale Atome/Molekiile konnen in der Magnetosheath ionisiert
werden und mit dem Sonnenwind vom Planeten weggetragen werden, was hinsicht-
lich der Anregung von Wellen und der Evolution der atmosphirischen Zusammen-
setzung von Bedeutung ist

Die Notation der physikalischen GroBe ,,Magnetfeld* ist zu Beginn dieser Arbeit zu
erldutern: in dem Arbeitsgebiet der Weltraumphysik wird tiblicherweise vom Magnetfeld
gesprochen, wenn im eigentlich streng physikalischen Sinne die magnetische Induktion
gemeint ist. In dieser Arbeit wird dieser Sprachgebrauch iibernommen. Im Folgenden ist
also mit dem Begriff ,,Magnetfeld* (wenn nicht anders erldutert) die magnetische Induk-
tion B und nicht wie sonst in der physikalischen Nomenklatur iiblich das Magnetfeld H
gemeint.

Die Aufbau der Arbeit gestaltet sich folgendermaf3en: im anschlieBenden Teil dieses
einleitenden Kapitels wird ein Uberblick iiber die Venus ausgehend von ihrem Platz in
unserem Sonnensystem bis hin zur Zusammensetzung und Dynamik ihrer Atmosphire
sowie zur Struktur ihres inneren Aufbaus gegeben. Diese Eigenschaften und die in der
Umgebung der Venus vorherrschenden Bedingungen haben wesentliche Einfliisse auf die
Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Planeten und somit auch auf die magneti-
sche Konfiguration, einschlieBlich des dynamischen Verhaltens des Magnetfeldes in der
nahen Plasmaumgebung des Planeten. Ausfiihrliche Beschreibungen zu diesen Themen
finden sich in den Biichern von de Pater und Lissauer (2010), Reith (2001), Cattermole
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1.1 Venus im Sonnensystem

(1994) und Barsukov (1992). Eine Zusammenstellung grundlegender Venuseigenschaf-
ten und -parameter findet sich dariiber hinaus in Colin (1983). Im zweiten Kapitel folgt
ein Uberblick iiber die Struktur der Plasmaumgebung der Venus, eine Zusammenfassung
theoretischer plasmaphysikalischer Wellenprozesse bzw. -mechanismen sowie eine Zu-
sammenstellung der in der Umgebung der Venus bisher beobachteten Wellenerscheinun-
gen. Im Anschluss (drittes Kapitel) wird die VEnus-Express-Mission vorgestellt sowie
die Analysemethoden zur Auswertung der Messdaten erlédutert. Das vierte Kapitel stellt
dann die Ergebnisse und daraus folgenden Interpretationen vor. Das abschlieende fiinf-
te Kapitel stellt eine Zusammenfassung und einen Ausblick auf zukiinftige interessante
Fragestellungen dar.

1.1 Venus im Sonnensystem

Venus ist einer der acht Planeten unseres Sonnensystems und zéhlt zu den inneren bzw.
terrestrischen Planeten. Abbildung 1.1 zeigt die vier terrestrischen Planeten Merkur, Ve-
nus, Erde und Mars. Bei den terrestrischen Planeten handelt es sich um die vier sonnen-
nichsten Planeten, die durch Planetenradien von gleicher Groenordnung und &dhnliche
mittlere Dichten gekennzeichnet sind. Als Riesen- bzw. Subriesenplaneten (Gasplaneten)
werden die vier duleren Planeten Jupiter, Saturn, Uranus und Neptun bezeichnet. Sie ha-
ben Radien, die etwa ein bis zwei Groenordnungen groBer sind und mittlere Dichten, die
etwa einen Faktor zwei bis drei kleiner als die der terrestrischen Planeten sind. Venus wird
wegen ihrer unmittelbaren Nachbarschaft zur Erde sowie der nahezu gleichen Grofle ge-
meinhin als die ,,Schwester* der Erde bezeichnet. Gleichwohl gibt es viele Eigenschaften,
in denen sich die Planeten Erde und Venus génzlich voneinander unterscheiden.

Der Abstand der Venus von der Sonne betragt im Mittel 0,7 AE. Eine Astronomische
Einheit (AE) entspricht dem mittleren Abstand zwischen Erde und Sonne und betrégt
etwa 149,6 - 10° m. Damit hat Venus die zweitgeringste Entfernung (nach Merkur) zur
Sonne. Alle Planeten umkreisen die Sonne prograd, d.h. entgegen dem Uhrzeigersinn bei
Betrachtung aus nordwiértiger Richtung auf die Ekliptik. Wéhrend auch der Rotationssinn

Abbildung 1.1: Die vier terrestrischen Planeten Merkur, Venus, Erde und Mars (von links
nach rechts) in einer vergleichenden Darstellung; die Fotos stammen von den Raumson-
den MARINER 10 (Merkur und Venus), ApoLLo 17 (Erde) und Viking (Mars) (Grafik: ESA).
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1 Einfithrung

Tabelle 1.1: Physikalische Eigenschaften und Bahneigenschaften der Planeten Venus, Er-
de und Mars im Vergleich (Daten aus de Pater und Lissauer (2010), Taylor und Grinspoon
(2009), Prolss (2004), Reith (2001), Bougher et al. (1997), Kieffer et al. (1992) und Hun-
ten et al. (1983)).

Eigenschaft Venus Erde Mars
Entfernung von der Sonne [AE] 0,72 1,00 1,52
mittlerer Radius [km] 6052 6371 3390
rel. Radius (bzgl. Erde) 0,95 1 0,53
Abplattung [%] 0,0 0,34 0,65
Radius des Kerns [km] ca. 3200 3485 ca. 1700
Masse [kg] 4,869 - 10** 5,974 -10* 6,419 - 103
rel. Masse (bzgl. Erde) 0,815 1 0,107
mittlere Dichte [g/cm?] 5,243 5,515 3,933
unkomprimierte Dichte [g/cm3] 4,3 4,4 3,7
mittl. Temperatur (Oberfliche) [K] 737 288 215
Gleichgewichtstemperatur [K] 232 255 210
mittl. Druck (Oberfliche) [bar] 92 1,013 0,00636
dquat. Schwerebeschl. [m/s?] 8,9 9,8 3,7
Dipolmoment [Am?] <4-10"® 7,98-102% <25-10"
rel. Dipolmoment (bzgl. Erde) <5-107 1 <3-10™
Albedo (sphérisch) 0,75 0,31 0,25
Exzentrizitit der Bahn 0,0067 0,0167 0,0935
Inklination der Bahn [°] 3,39 0 (Definition) 1,85
Neigung der Rotationsachse [°] 177,36 23,45 25,19
siderische Umlaufperiode [d] 224,701 365,256 686,980
siderische Rotationsperiode [d] 243,01 (retrograd) 0,997 1,029
Fluchtgeschwindigkeit [km/s] 10,4 11,2 5,0
Bahngeschwindigkeit [km/s] 35,0 29,8 24,1

der meisten Planeten prograd ist, bildet die Venus mit einem retrograden Rotationssinn zu-
sammen mit Uranus eine Ausnahme. Dies konnte die Folge eines moglichen Zusammen-
stofles der Proto-Venus mit einem planetengroflen anderen Korper sein. Eine Zusammen-
stellung der physikalischen Eigenschaften und der Bahneigenschaften der terrestrischen
Planeten Venus, Erde und Mars zeigt Tabelle 1.1.

1.2 Erkundungsgeschichte

Die in-situ-Erkundung und -Erforschung der Venus hat Anfang der 1960er Jahre begon-
nen und bis zur Gegenwart zahlreiche Missionen in die Nihe des Planeten respektive auf
die Oberflache des Planeten gebracht. Nahezu alle Missionen wurden durch die Vereinig-
ten Staaten von Amerika und der fritheren Sowjetunion realisiert. Den groften Beitrag
zum Verstindnis der plasmaphysikalischen Prozesse in der Umgebung der Venus geht auf
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1.2 Erkundungsgeschichte

Tabelle 1.2: Missionen zum Planeten Venus.

Sonde Ankunft/Zeitraum Flugmanover

VENERA 1 1961 erster Vorbeiflug (keine Messdaten)
MARINER 2 1962 Vorbeiflug (erste Messdaten)

Zonp 1 1964 Vorbeiflug (keine Messdaten)

'VENERA 2 1966 Vorbeiflug (keine Messdaten)

'VENERA 3 1966 erster Landeversuch (keine Messdaten)
'VENERA 4 1967 Landeversuch (erste Messdaten)
MARINER 5 1967 Vorbeiflug

VENERA 5 & 6 1969 Landeversuche

VENERA 7 1970 erste Landung

VENERA 8 1972 Landung

MARINER 10 1974 Vorbeiflug auf dem Weg zum Merkur
VENERA 9 & 10 1975 erste Satelliten/Landungen (erste Bilder)
ProNEER-VENUS 1 1978-1992 Satellit

PioNEER-VENUS 2 1978 Landung (Atmosphirensonden)
VENERA 11 & 12 1978 Landungen

VENERA 13 & 14 1982 Landungen

VENERA 15 & 16 1983-1984 Satelliten (Kartierung der Oberflidche)
Veca 1 &2 1985 Landung (Ballons ausgesetzt)
MAGELLAN 1990-1994 Satellit (Kartierung der Oberfliche)
GALILEO 1990 Vorbeiflug auf dem Weg zum Jupiter
CassiNni-HuyGens 1998/1999 Vorbeiflug auf dem Weg zum Saturn
VENUS-EXPRESS seit 2006 Satellit

MESSENGER 2006/2007 Vorbeiflug auf dem Weg zum Merkur
AKATSUKI (PLANET-C)  Dez. 2010 Satellit (Einschwenken in die

Umlaufbahn fehlgeschlagen)

den PronNEER-VENUS-ORBITER zuriick, der aufgrund seiner 14-jahrigen Mission von 1978
bis 1992 (Russell 1991a) einen umfangreichen Datensatz bereitstellen konnte.

Die sowjetischen VENERA-Raumsonden sowie Zonp 1, die amerikanischen Raumson-
den MARINER 2 und 5, ProNeer-VENUs 1 und 2 und MagGeLLAN hatten als Zielplaneten die
Venus selbst, wihrend die sowjetischen Raumsonden VEGa 1 und 2 und die amerikani-
schen Raumsonden MARINER 10, GALILEO, CassiNI-HuyGENs und MESSENGER die Venus bei
Vorbeifliigen auf dem Weg zu anderen Planeten oder Korpern im Sonnensystem besuch-
ten. VENUs-ExpRrEss ist die gegenwirtige Mission zur Venus und befindet sich seit dem
Jahr 2006 auf einer Umlaufbahn um den Planeten (Titov et al. 2009, Svedhem et al. 2009,
2007, Titov et al. 2006a,b, Zhang et al. 2006). Tabelle 1.2 zeigt eine Zusammenstellung
aller bisherigen Missionen zur Venus sowie der Vorbeifliige auf dem Weg zu anderen
Planeten oder Korpern im Sonnensystem.

Die grofite Anzahl an Raumsonden wurde durch die Sowjetunion realisiert; von der er-
sten Generation an Raumsonden bis 1972 wurden neun erfolgreich in Richtung der Venus
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1 Einfithrung

entsandt (VENERA | bis 8 und Zonp 1) von denen fiinf ihre Mission auch erfolgreich ab-
solvierten (Clark 1985b). VENERA 1 war 1961 die erste Sonde iiberhaupt, die in Richtung
eines anderen Planeten geschickt wurde. Der Kontakt zu VENERA 1 brach jedoch schon vor
dem Vorbeiflug an der Venus ab. Erfolglos blieben auch Vorbeifliige von Zonp 1 und Ve-
NERA 2 sowie eine Landung von VENERA 3. VENERA 4 war die erste Mission, die erfolgreich
Messdaten wihrend des Herabsinkens eines Landemoduls durch die Atmosphére zur Erde
tibertrug. Mit den folgenden Missionen VENERA 5 und 6 gelang es ebenso Atmosphirenda-
ten zu iibermitteln, allerdings hielten auch diese Landeeinheiten dem Atmosphirendruck
bis zum Erreichen der Oberfliche nicht stand. Dies gelang erst mit VENERA 7 und man
erhielt die ersten Messungen direkt von der Planetenoberfliche. Den Abschluss der ersten
Generation sowjetischer Raumsonden zur Erforschung der Venus bildete schlieBlich VE-
NERA 8 im Jahr 1972. Auch sie erreichte funktionstiichtig die Oberfliche und ergénzte die
Messungen von VENERA 7.

Die acht Raumsonden der zweiten Generation bis 1983 (VENERA 9 bis 16) haben ihre
Missionen alle erfolgreich absolviert. Es wurden vier Sonden in eine Umlaufbahn um die
Venus gebracht und sechs Landeeinheiten abgesetzt. VENERA 9 und 10 schwenkten in eine
Umlaufbahn um die Venus und fiihrten zusitzlich jeweils ein Landemodul mit, welche
beide erfolgreich abgesetzt wurden und die ersten Bilder von der Oberfliche der Venus
lieferten. VENERA 11 bis 14 waren nicht fiir das Einschwenken in eine Umlaufbahn kon-
zipiert, sondern setzten bei ihren Vorbeifliigen nur Landeeinheiten ab. Die letzten beiden
Venera-Sonden 15 und 16 fungierten nur als Satelliten (ohne Landemodule) und began-
nen mit der Kartierung der Oberfldche mittels Radarmessungen. Im Jahr 1984 folgten
noch die Sonden VEGa 1 und 2, die nach einem Vorbeiflug an der Venus weiter in Rich-
tung des Kometen Halley gesteuert wurden (Clark 1985a, Kofler und Reichhardt 1985)
und die vorerst letzten sowjetischen Venusmissionen waren. Mit der VENerA D-Mission
schickt sich Russland an, im kommenden Jahrzehnt erneut eine Sonde zur Venus zu ent-
senden.

Schon die sowjetischen Missionen haben Magnetfeldmessungen durchgefiihrt, die als
Maximum eines potentiell vorhandenen Dipolmoments einen Wert von 0,03% des Dipol-
moments der Erde hervorbrachten.

Den Vereinigten Staaten von Amerika gelang der erste Vorbeiflug an der Venus mit
MAaRINER 2 im Jahr 1962, der erste Messdaten aus der Umgebung des Planeten liefer-
te. Die wissenschaftlichen Ergebnisse wurden von Sonett (1963) zusammengefasst. An
Bord befand sich auch ein dreiachsiges Fluxgate-Magnetometer, dessen Daten den ersten
Hinweis auf ein fehlendes globales Magnetfeld lieferten. Ein etwaiges magnetisches Di-
polmoment wurde auf maximal 5% bis 10% des magnetischen Dipolmoments der Erde
abgeschitzt (Smith et al. 1963). Ein weiterer Vorbeiflug erfolgte durch MARINER 5 (Sny-
der 1967). Das aus den Daten des an Bord befindlichen Helium-Vektor-Magnetometers
abgeschitzte Dipolmoment wurde auf nur noch maximal 0,2% des Dipolmoments der Er-
de prézisiert (Bridge et al. 1967). MaRINER 10 war schlieBlich die letzte Sonde aus dem
Mariner-Programm, die die Venus auf dem Weg zum Merkur passierte (Shirley 2003) und
das Ergebnis bzgl. der Stirke des Dipolmoments von MARINER 5 bestitigte. Mit MARINER
10 wurde auch die Position der BugstoSwelle (vgl. Abschnitt 2.1) bestimmt. Die PIONEER-
VENnus-Mission mit ihrem Fluxgate-Magnetometer hat aufgrund ihrer langen Missions-
dauer den groften Magnetfelddatensatz bereitgestellt und einen entscheidenen Beitrag
zum weiteren Verstdndnis der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Planeten ge-
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1.3 Geologie und Geophysik

liefert (z.B. Russell et al. 2006a, Russell 1991a). Das Ergebnis war, dass praktisch kein
planetares Magnetfeld vorhanden ist bzw. ein eventuell vorhandenes Feld mindestens ein-
hunderttausend Mal geringer als das der Erde ist (Phillips und Russell 1987). Die spitere
MaceLLAN-Mission komplettierte die begonnene Kartierung der Oberflache von VENERA
15 und 16 mittels weiterer Radarmessungen (Saunders et al. 1992, Saunders und Petten-
gill 1991).

Vorbeifliige an Venus auf dem Weg zu den dufleren Planeten Jupiter und Saturn wur-
den durch die GaLiLEo- und CassiNni-HuyGens-Raumsonden realisiert, die auch Daten aus
der Venusplasmaumgebung lieferten (Russell 1995, Kivelson et al. 1991, Burton et al.
2001). Die MEsseNGER-Mission (Solomon et al. 2007) durchflog die nahe Plasmaumge-
bung der Venus auf dem Weg zum Merkur und erméglichte simultane Messungen mit
Venus-Express (Slavin et al. 2009).

Gegenwirtig wird das Verstidndnis iiber die Wechselwirkungsprozesse bei Venus durch
die Messungen u.a. des Fluxgate-Magnetometers an Bord von Venus-Express vervoll-
stindigt, die die Grundlage dieser Arbeit bilden. Eine ausfiihrlichere Beschreibung der
Venus-Express-Mission sowie der an Bord befindlichen Messinstrumente erfolgt in Ab-
schnitt 3.1.

Fiir Dezember 2010 war das Einschwenken der Mission Akarsuki (PLANET-C) der japa-
nischen Raumfahrtbehorde JAXA (Japan Aerospace Exploration Agency) in eine Umlauf-
bahn um die Venus vorgesehen. Dieses Flugmanover schlug jedoch fehl; nach aktuellen
Berechnungen gibt es Ende 2016 oder Anfang 2017 die Moglichkeit fiir einen erneuten
Einschwenkversuch in eine Venusumlaufbahn. Sollte der Satellit bis dahin weiter funkti-
onsfihig sein, soll er zur weiteren Erforschung der atmosphérischen Zirkulation auf Venus
beitragen (Nakamura et al. 2007).

In dem Uberblick von Balogh (2010) sind eine Auswahl bisheriger Missionen zur
Untersuchung planetarer Magnetfelder und die daraus resultierenden Ergebnisse zusam-
mengefasst sowie die verwendeten Messinstrumente bzw. Messmethoden erldutert. Die
wesentlichen Ergebnisse der bisherigen Missionen hinsichtlich der Geologie, der Geophy-
sik und der Atmosphire der Venus folgen in den Abschnitten 1.3 und 1.4. Ein Uberblick
iiber Beobachtungen und das derzeitige Verstidndnis der Wechselwirkung des Sonnenwin-
des mit Venus bzw. die Besonderheiten der Wechselwirkung mit einem Korper ohne glo-
bales Magnetfeld wird in Kapitel 2 gegeben. Die Wechselwirkung wird maigeblich auch
durch die Aktivitdt der Sonne gesteuert. Daher ist es interessant, die Missionen hinsicht-
lich der jeweiligen Sonnenaktivitit einzuordnen. In Abbildung 1.2 sind die Venusmissio-
nen in die zeitliche Entwicklung der Anzahl der Sonnenflecken eingefiigt, die ein Maf fiir
die GroBe der Sonnenaktivitit darstellen. Die PioNeer-VENus-Mission lieferte Daten iiber
etwa einen Aktivititszyklus. Allerdings waren Hohe des Perizentrums und Umlaufbahn
wihrend der geringen Sonnenaktivitit anders als bei VENUs-ExXPREsSs, so dass die VENUS-
Express-Mission ergidnzende Messdaten fiir die Zeit geringer Sonnenaktivitit liefert.

1.3 Geologie und Geophysik
Obwohl es nur sehr wenige Messungen direkt von der Oberfliche der Venus gibt, hat man

dennoch aus zusitzlichen Messungen (z.B. Fernerkundung) eine Vorstellung von den geo-
logischen und geophysikalischen Gegebenheiten auf und im Inneren des Planeten. Man
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Abbildung 1.2: Zeitliche Abfolge der Venusmissionen in Verbindung mit der Sonnenakti-
vitit (Quelle der Sonnenfleckendaten: SIDC-Team, World Data Center for the Sunspot In-
dex, Royal Observatory of Belgium, Monthly Report on the International Sunspot Number,
online catalogue of the sunspot index: http://www.sidc.be/sunspot-data/, 1960-
2010).

geht davon aus, dass Venus und Erde einen dhnlichen inneren Aufbau sowie dhnliche che-
mische Zusammensetzungen haben. Die atmosphirischen Entwicklungen beider Planeten
verliefen jedoch sehr unterschiedlich, so dass auf Venus ein im Vergleich zur Erde sehr
heilles und trockenes Klima herrscht.

1.3.1 Innerer Aufbau und Oberfliche

Venus besteht wahrscheinlich wie alle terrestrischen Planeten aus einer Kruste, einem
Mantel und einem eisenhaltigen Kern. Die Ahnlichkeiten im Aufbau von Venus und Erde
werden aus den nur wenig voneinander abweichenden mittleren Dichten der Planeten
abgeleitet (vgl. Tabelle 1.1). Bei der Erde ist die Existenz eines inneren, festen Kerns
nachgewiesen, wihrend die Struktur der Kerne der iibrigen terrestrischen Planeten bisher
nicht im Detail geklart werden konnte. Abbildung 1.3 zeigt eine schematische Darstellung
des inneren Aufbaus der Venus.

Ein wesentlicher Unterschied zur Erde ist die fehlende globale Plattentektonik auf Ve-
nus. Es wird vermutet, dass die Lithosphére der Venus generell geschlossen ist und nur
vereinzelt durch aufsteigende Konvektionsstrome aufgewolbt bzw. durchbrochen werden

16



1.3 Geologie und Geophysik

Abbildung 1.3: Vermuteter innerer Aufbau der Venus, der dhnlich dem Aufbau der Erde
ist. Die Kruste des Planeten reicht etwa 10 km bis 30 km unter die Oberflidche. Darunter
schlieBt sich der Mantel an, der sich bis in eine Tiefe von etwa 3000 km erstreckt. Der
Kern besteht wahrscheinlich ebenso wie der der Erde aus einer fliissigen Eisen-Nickel-
Legierung. Eine noch offene Frage ist, ob der Kern komplett fliissig ist oder sich bereits
ein innerer fester Kern gebildet hat (Bild ohne Beschriftung: NASA).

kann. Auf der Erde ist Wasser (vor allem in der Lithosphére) fiir die Plattentektonik ent-
scheidend, weil es die Festigkeit des Gesteins sowie die Schmelztemperatur reduziert. Da
Venus sehr trocken ist, konnte das Aufbrechen der Venuslithosphire somit verhindert wer-
den. Bei der Erde spricht man daher von einer Active-Lid-Konvektion und bei Venus von
einer Stagnant-Lid-Konvektion.

Die Oberflache der Venus kann trotz der fiir sichtbares Licht undurchlédssigen Wolken-
decke (vgl. Abschnitt 1.4) durch einige spezifische Wellenldngen im infraroten bzw. na-
hen infraroten Bereich und im Radiowellenbereich (wie z.B. durch die MaGeLLAN-Sonde
geschehen) untersucht werden. Etwa 64% der Oberfléche variieren in der Hohe nicht mehr
als 2km voneinander. Hochgelegene Gebiete nehmen nur etwa 5% der Oberfldche ein,
konnen jedoch bis zu 10 km tiber dem mittleren Niveau hervorragen. Die iibrigen 31%
der Oberfliche liegen 2 km bis 3 km unter dem mittleren Niveau. Die Hohenverteilung
ist daher unimodal, wéhrend z.B. bei der Erde eine bimodale Hohenverteilung zu beob-
achten ist, die die Teilung in Kontinente und Ozeane widerspiegelt. Abbildung 1.4 zeigt
die Topographie der Venus. Ein weiterer Unterschied zur Erde besteht darin, dass bei
Venus Schwerefeld und Topographie sehr gut korrelieren. Dies spricht gegen einen iso-
statischen Zustand zwischen Kruste und Mantel wie bei der Erde (Gleichgewichtszustand
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Abbildung 1.4: Topographische Karte der Venus (Mercator-Projektion; Bild ohne Be-
schriftung: © Calvin J. Hamilton). Die Farbskala erstreckt sich von blau (kleinste Hohen)
iiber griin und gelb bis hin zu rot (grofte Hohen). Die Hochgebiete sind im Wesentlichen
Ishtar Terra im Norden sowie Aphrodite Terra und Beta Regio in der Nihe des Aquators.
Die hochste Erhebung mit 11 km ist Maxwell Montes auf Ishtar Terra.

der Massen zwischen Kruste und Mantel) und deutet auf eine festere Lithosphére hin, die
Konvektionsstromungen aus dem Mantel abbildet.

Trotz fehlender globaler Plattentektonik wie sie auf der Erde stattfindet, gibt es den-
noch tektonische Strukturen auf der Oberfliche der Venus zu beobachten: Coronae sind
grofle deformierte Gebiete, die typisch fiir Venus sind. Sie zeichnen sich durch ringfér-
mige tektonische Storungen aus, die gruppenweise iiber die Oberfliche verteilt sind. Als
Ursache werden im Mantel aufsteigende Konvektionsstrome (Mantelplumes) vermutet.
Arachnoiden gleichen in der Form den Coronae, sind aber deutlich kleiner. Sie sind eben-
falls typisch fiir Venus. Man geht davon aus, dass Venus gegenwirtig noch vulkanisch
aktiv sein konnte. Die Existenz von Vulkanismus auf Venus wird durch die Vielzahl der
auf der Oberfliche zu beobachtenden vulkanischen Strukturen (insgesamt sind mehr als
1000 Vulkane auf der Oberfliche zu finden; davon etwa 150 Schildvulkane und 100 Calde-
ren), das Vorkommen vulkanischer Gase (vor allem schwefelhaltige Gase; insbesondere
Schwefeldioxid (SO,)) und aus der thermischen und geologischen Entwicklung abgelei-
tete Beschriankungen aus einem Vergleich mit der Erde begriindet.

Weiterhin sind eine Vielzahl von Lavakanélen zu beobachten. Die Oberfldche ist zu
80% durch vulkanische Ebenen bzw. Gebiete gekennzeichnet und die Anzahl und Vertei-
lung der Krater (zufillige Verteilung, was bedeutet, dass die meisten Gebiete ein &dhnli-
ches Alter haben) fiihrt zu einem geschitzten durchschnittlichen Alter der Oberfliche von
500 Ma. Die Oberfliache ist damit jiinger als die des Mars, aber ilter als die der Erde. Es
wird daher vermutet, dass die Oberfliche vor etwa 500 Ma erneuert wurde (engl. global
resurfacing event; z.B. Solomon (1993)). Dies lieBe den Schluss zu, dass der Austausch
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1.3 Geologie und Geophysik

von Wirme, Lava und atmosphirischen Gasen nicht kontinuierlich stattfindet bzw. dass
vulkanische und tektonische Aktivititen seitdem deutlich vermindert sind. Aufgrund der
fehlenden Plattentektonik ist der Wiarmeverlust geringer; das Innere der Venus konnte sich
langsam aufheizen und durch zusitzliche Wéarmequellen im Mantel (radioaktiver Zerfall)
konnte es somit zu hoheren Temperaturen im Mantel als im Kern kommen. Dies wire
die Voraussetzung fiir eine Instabilitdt in der Lithosphére, die zu einer Absenkung bzw.
Subduktion der kompletten Lithosphire in den darunter liegenden Mantel fiihrt (engl. ca-
tastrophic resurfacing) und folglich neues Material an die Oberfliche bringt. Allerdings
gibt es auch Vermutungen, dass die Oberfliche Gebiete unterschiedlichen Alters aufweist
und Erneuerungsprozesse der Oberflidche kontinuierlich stattfinden (z.B. Solomon 1993).

Analysierte Gesteinszusammensetzungen der Oberflache sind auf der Erde vorkom-
menden Basalten dhnlich. Globale Radarmessungen sprechen fiir mehrheitlich trockene,
feste Gesteinsvorkommen (Basalt, Granit). In hoher gelegenen Gebieten konnten auch
metallhaltige und/oder schwefelhaltige Materialien (z.B. Eisenpyrit) vorhanden sein. Ero-
sion der Oberfliche wie auf der Erde findet wegen des fehlenden Wassers und damit
beschrinkter Verwitterungsprozesse sowie der sehr niedrigen Windgeschwindigkeiten in
Oberflachennihe kaum statt.

1.3.2 Fehlendes intrinsisches Magnetfeld

Venus besitzt gegenwirtig kein intrinsisches Magnetfeld bzw. ein etwaiges Dipolmoment
konnte hochstens 4 - 10'8 Am? betragen. Dieses Moment wiire etwa zwanzigtausend Mal
kleiner als das Dipolmoment der Erde (vgl. Tabelle 1.1). Neben Mars, der zwar eine re-
manente Magnetisierung der Kruste aufweist (bis zu 1600 nT), aber wohl ebenso wie
Venus kein durch einen Dynamoprozess generiertes Magnetfeld besitzt, ist Venus damit
der einzige Planet im Sonnensystem ohne dipolartiges Magnetfeld. Einen Uberblick iiber
die thermische Entwicklung und Erzeugung von Magnetfeldern der terrestrischen Plane-
ten sowie weiterer Korper im Sonnensystem geben z.B. Breuer et al. (2010), Stevenson
(2010) und Stevenson (2003).

Planetare Magnetfelder konnen prinzipiell in der Vergangenheit erzeugt worden und
dann eingefroren sein oder durch einen Dynamoprozess kontinuierlich aufrecht erhalten
werden. Um ein in der Vergangenheit erzeugtes Magnetfeld heute nachweisen zu konnen,
miisste ein remanent magnetisierbares Material Bestandteil des Planeten sein und dieses
miisste gegenwirtig noch magnetisiert sein (die Temperatur muss dafiir unter die Curie-
Temperatur gesunken sein). Ein solcher Prozess ist mogliche Ursache der beobachteten
Krustenmagnetisierung des Mars (z.B. Breuer et al. 2010). Notwendige Voraussetzung
zur Initialisierung bzw. Aufrechterhaltung eines Dynamoprozesses ist ein in Bewegung
versetzter eisenreicher fliissiger Kern. Dieses Verhalten kann folgendermaflen quantitativ
skizziert werden: die Verdnderung der magnetischen Flussdichte B lasst sich durch die
Induktionsgleichung darstellen als

OB
E:VX(VXB)-!—I]VZB (1.1)

mit der Strémungsgeschwindigkeit v und der magnetischen Diffusivitit n = (uo)™" (u:
magnetische Permeabilitit; o: elektrische Leitfahigkeit). Aus dieser Gleichung ldsst sich
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ableiten, dass in einem ruhenden Medium (v = 0) nur der Diffusionsterm zu einem zeit-
lich veridnderlichen Magnetfeld beitragen kann (zweiter Term auf der rechten Seite von
Gleichung 1.1). Allerdings sind die daraus abgeschitzten Diffusionszeiten klein im Ver-
gleich zum Alter des Sonnensystems, so dass dieser Mechanismus als Ursache fiir heu-
te existierende Magnetfelder der Planeten sehr unwahrscheinlich ist. Somit liegen sehr
wahrscheinlich allen planetaren Magnetfeldern aktive Dynamoprozesse zugrunde (eine
Ausnahme bildet Mars mit seiner Krustenmagnetisierung; s.o.), die eine Geschwindigkeit
des Mediums benétigen (v # 0).
Weiterhin kann die magnetische Reynolds-Zahl

L
Repge = — (1.2)
n

(L: charakteristische Lange des Systems) eingefiihrt werden, die dem Quotienten aus kon-
vektivem (erster Term auf der rechten Seite von Gleichung 1.1) und diffusivem Anteil
(zweiter Term auf der rechten Seite von Gleichung 1.1) entspricht. Im Fall groer magne-
tischer Reynolds-Zahlen (Rey,,; > 1) kann der diffusive Term vernachlissigt werden und
das Feld verhilt sich so, als ob die Feldlinien in dem Leiter eingefroren sind (also mit
der Stromung konvektieren). Bei kleinen magnetischen Reynolds-Zahlen (Rep,,, < 1)
ist der diffusive Term mafgeblich und das planetare Magnetfeld wird insgesamt durch
magnetische Diffusion vermindert.

Die fiir einen Dynamoprozess bendtigte Stromung im fliissigen, elektrisch leitenden
Kern kann durch thermische und/oder chemische Konvektion hervorgerufen werden, die
beide eine ausreichend hohe Abkiihlungsrate des Kerns durch den Mantel erfordern. Fiir
eine thermische Konvektion ist eine geniigend hohe Temperaturdifferenz (superadiaba-
tischer Temperaturgradient) notig. Ein adiabatischer Temperaturgradient ist so definiert,
dass die Temperaturdnderung gerade der Temperaturinderung einer adiabatisch erfolgen-
den Druckinderung entspricht. Chemische Konvektion wird durch einen Konzentrations-
gradienten getrieben. Beim Ausfrieren eines inneren Kerns kann der direkt dariiber lie-
gende fliissige Kernbereich durch einen leichten Legierungsbestandteil (z.B. Schwefel)
angereichert werden und ein so entstehender Konzentrationsgradient zu chemischer Kon-
vektion fiihren.

Quantitativ kann konvektives Verhalten durch die Rayleigh-Zahl beschrieben werden;
Konvektion findet solange statt wie durch Auftrieb mehr kinetische Energie pro Zeit er-
zeugt wird als durch innere Reibung und durch Auftriebsverlust durch Wiarmeleitung dissi-
piert wird. Das Verhiltnis dieser GroBen, die Rayleigh-Zahl, ist (z.B. Jones 2009, Gubbins
und Herrero-Bervera 2007)

_ agATL?

Ra= (1.3)
KV

(a: thermischer Ausdehnungskoeffizient, g: Schwerebeschleunigung, AT': superadiabati-
sche Temperaturdifferenz, L: charakteristische Léinge, «: Temperaturleitfidhigkeit (Warme-
diffusivitit), v: kinematische Viskositiit), die bei Uberschreitung eines systemabhingigen
kritischen Wertes Ray;, zur Konvektion fiihrt (Rayivenus = 10%, Rayicgae = 5 - 108 und
Rayigmars = 106; SPOhn (2001)).

Von den terrestrischen Planeten besitzen die Erde und wahrscheinlich Merkur ein
Dynamomagnetfeld. Bei Venus und Mars werden keine globalen planetaren Magnetfel-
der beobachtet. Die Plattentektonik und Mantelkonvektion der Erde sind fiir ein effizien-
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Tabelle 1.3: Zusammenstellung der hiufigsten Atmosphérenbestandteile der drei terrestri-
schen Planeten Venus, Erde und Mars (Daten aus de Pater und Lissauer 2010, Taylor und
Grinspoon 2009, Reith 2001). Venus und Erde besitzen als Spurengase auch atomaren
Sauerstoff, Hydroxyl und atomaren Wasserstoff.

Spezies Venus Erde Mars
Kohlenstoffdioxid (CO») 96,5% 0,03% 95,3%
Stickstoff (N) 3,5% 78% 2,7%
Sauerstoff (O,) 0-0,002% 21% 0,13%
Kohlenstoffmonoxid (CO) 40 ppm 0,12ppm 700 ppm
Argon (Ar) 0,007% 0,93% 1,6%
Neon (Ne) 5ppm 18 ppm 2,5 ppm
Wasserdampf (H,O) 30 ppm ca. 1% < 100 ppm
Schwefeldioxid (SO,) 150 ppm 0,2 ppb
Carbonylsulfid (COS) 4ppm

Schwefelsdure (H,SO,) 1-2,5ppm

tes Abkiihlen des Erdkerns verantwortlich. Bei Venus und Mars fiihrt die Stagnant-Lid-
Konvektion zu einer ineffizienteren Abkiihlung der Kerne. Da Venus iiber kein selbst er-
zeugtes Magnetfeld verfiigt, ldsst sich daraus folgern, dass gegenwirtig keine Konvektion
im Kern stattfindet (Stevenson 2003). In der Vergangenheit konnte jedoch ein thermisch
getriebener Dynamo ein Magnetfeld erzeugt haben. Nach etwa 3 Ga hitte der Kern so
weit abgekiihlt sein konnen, dass der Warmefluss im Mantel allein durch Wirmeleitung
getragen wurde und heute noch getragen wird und die thermische Konvektion daher zum
Erliegen kam. Als Folge weiterer Abkiihlung wire es dann in Zukunft moglich, dass durch
das Ausfrieren eines inneren Kerns wieder ein Dynamoprozess startet, der dann jedoch
durch chemische Konvektion angetrieben wird. Dieses Verhalten ist z.B. das Ergebnis von
theoretischen Betrachtungen von Stevenson et al. (1983). Allerdings wire es theoretisch
auch moglich, dass sich der Kern bereits komplett in einem festen Zustand befindet. Die-
se Theorie basiert auf geringeren Mengen von Eisensulfid im Kern (wegen der geringen
mittleren Dichte im Vergleich zur Erde), das fiir eine Verringerung der Schmelztemperatur
von Eisen verantwortlich ist.

1.4 Atmosphire

Die Atmosphire der Venus ist sehr dicht und sehr heifl im Vergleich zur Atmosphére der
Erde. Ihr gegenwirtiger Zustand ist durch die hohe Gleichgewichtstemperatur und den
Treibhauseffekt bedingt. Die Venusatmosphire besteht im Wesentlichen aus Kohlenstoff-
dioxid (CO,) und Stickstoff (N,). Tabelle 1.3 zeigt eine Zusammenstellung der Atmo-
sphidrenbestandteile fiir die Planeten Venus, Erde und Mars. Wihrend Venus und Mars
CO,-dominiert sind, ist die Zusammensetzung der Erdatmosphire im Wesentlichen von
N, und Sauerstoff (O,) bestimmt. Der prinzipielle Aufbau der Venusatmosphire ist jedoch
dem der Erde dhnlich. Die atmosphirischen Strukturen und Temperaturprofile beider Pla-
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Abbildung 1.5: Strukturen und Temperaturprofile der Atmosphiren von Venus und Erde
(nach de Pater und Lissauer 2010). Beide Atmosphéren haben einen qualitativ dhnlichen
Aufbau und dhnliche Temperaturprofile (mit Ausnahme der Stratosphire bei Venus). In
der Troposphire nimmt die Temperatur in etwa mit einem adiabatischen Temperaturgradi-
enten ab. Das mesosphérische Temperaturprofil ist Folge eines Strahlungsgleichgewichts
und die Thermosphire zeichnet sich durch ein Gleichgewicht zwischen Strahlungsabsorp-
tion und Wirmeleitung aus.

neten zeigen qualitativ ein dhnliches Verhalten und sind in Abbildung 1.5 dargestellt. Die
Oberflachentemperatur stellt sich als Gleichgewicht zwischen Sonneneinstrahlung (we-
gen der hoheren Albedo (vgl. Tabelle 1.1) der Venus im Vergleich zur Erde absorbiert die
Venus trotz der grofleren Nihe zur Sonne weniger Strahlungsenergie) und Abstrahlung
vom Planeten unter Beriicksichtung des Treibhauseffektes (also der Absorption infraroter
Strahlung durch z.B. CO,, H,O und CHy) ein. Deswegen ist die Gleichgewichtstempe-
ratur (oder effektive Strahlungstemperatur) meist geringer als die Oberflachentemperatur
(vgl. Tabelle 1.1). Die hohe Temperatur und Dichte der oberflichennahen Atmosphére der
Venus ldsst sich in etwa durch einen adiabatischen Temperaturgradienten und einem der
hydrostatischen Gleichung (dp/dz = —gp; p: Druck, z: Hohe, g: Schwerebeschleunigung,
p: Dichte) folgenden Druck beschreiben (im Bereich > 1 bar). Somit ldsst sich die hohe
oberflichennahe Temperatur im Wesentlichen als Folge der grolen Masse der Atmosphi-
re erkldren. Die Temperaturvariationen in der unteren Atmosphire der Venus sind gering
(u.a. gibt es z.B. keine Jahreszeiten auf Venus wegen der geringen Neigung der Rotati-
onsachse in Bezug auf die Ebene der Bahnbewegung und die Atmosphire hat eine hohe
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Wirmekapazitit).

Direkt oberhalb der Oberfliache befindet sich bei Venus und Erde die Troposphire, in
der die Wirme der Oberfliche durch Konvektion verteilt wird. Der vertikale Tempera-
turgradient entspricht etwa einem adiabatischen Temperaturgradienten d7'/dz = —g/C,,
wobei g die Schwerebeschleunigung und C,, die Warmekapazitit bei konstantem Druck
ist. Fiir Venus ist d7’/dz =~ —10K/km (Taylor und Grinspoon 2009). Die Troposphére
endet mit der Tropopause, die bei Venus etwa in einer Hohe von 65 km und bei der Erde
im Bereich unterhalb von 20 km vorzufinden ist. Die dariiber liegenden Schichten werden
durch Strahlungsprozesse dominiert. Eine Stratosphire existiert nur bei der Erde. In ihr
kommt es zu einem Wiederanstieg der Temperatur, weil das in dieser Schicht vorhande-
ne Ozon (0O3) Ultraviolettstrahlung (UV-Strahlung) absorbiert. Das Temperaturmaximum
wird an der Stratopause (etwa in 50 km Hohe) erreicht. Es schlieBt sich die Mesosphire
an, die wieder bei beiden Planeten zu finden ist und ist ebenfalls durch eine Temperatur-
abnahme, die jedoch langsamer ist als in der Troposphére (Strahlungsgleichgewicht), ge-
kennzeichnet. An ihrer oberen Grenze, der Mesopause (bei Venus und Erde etwa in 90 km
Hoéhe), wird wiederum ein Temperaturminimum erreicht. Es folgt die Thermosphire, in
der die Temperatur erneut ansteigt (positiver Temperaturgradient) und sich einem konstan-
ten Wert néhert. Der Temperaturanstieg bzw. -verlauf beruht auf Absorption von extrem
ultravioletter Strahlung (EUV-Strahlung) und gleichzeitiger Warmeleitung in Richtung
niedrigerer Hohen. Die Thermosphire der Venus ist kilter als die der Erde, weil das
CO, effizienter Wirme in den Weltraum abstrahlt. Die ungefihr konstante Temperatur
in groflen Hohen wird auch als Exosphérentemperatur bezeichnet. Bei der Erde liegt sie
im Bereich von 1000 K, wihrend sie bei Venus etwa 300 K auf der Tagseite und 100 K
auf der Nachtseite betrigt (die nachtseitige Thermosphére wird auch als Kryosphire be-
zeichnet). Die Exosphire beginnt mit der Exobase (bei der Erde in einer Hohe von etwa
500 km und bei Venus von etwa 180km), an der die mittlere freie Weglidnge der Teilchen
der Skalenhohe H entspricht. Damit ist es aufgrund der reduzierten StoSwahrscheinlich-
keit moglich, dass Teilchen in der Exosphire die Fluchtgeschwindigkeit (vgl. Tabelle 1.1)
erreichen und den Planetenatmosphiren entflichen konnen.

In der Troposphire spielt sich das Wettergeschehen ab. Venus ist von einer dichten
Wolkendecke im Hohenbereich von 45 km bis 75 km sowie diinneren Schichten dariiber
und darunter umgeben. Die Wolkendecke der Venus ist im sichtbaren Bereich des elek-
tromagnetischen Spektrums undurchlissig. Die Wolken selbst enthalten Schwefelsdure
(H,SO4) in Form von Tropfen aus Schwefelsdurelosung. Die hohe Schwefelkonzentrati-
on in den Wolken weist auf vulkanische Aktivitdt hin.

Die Temperaturunterschiede zwischen Tag- und Nachtseite von Venus und Erde sind
insgesamt betrachtet eher gering (schnelle Rotation und/oder grofle Wirmekapazitiit der
Atmosphire), wihrend Temperatur- und Druckunterschiede zwischen Aquator und Pol
von groferer Bedeutung sind, da die Sonneneinstrahlung vom Breitengrad abhingt. We-
sentlichen Einfluss auf die atmosphérische Dynamik haben somit die Rotationsperiode
und die optische Dicke der Atmosphire, die fiir Venus und Erde sehr verschieden sind (bei
Venus spielt die Corioliskraft nur eine untergeordnete Rolle). Es kommt zur Ausbildung
von Hadley-Zellen, die global zonale Zirkulationen hervorbringen. Diese zonalen Win-
de (im Bereich der oberen Troposphire) bewegen sich zumeist in die Richtung, die die
Rotation des Planeten vorgibt und werden daher als superrotierend bezeichnet. Allgemein
betrachtet kann damit konstatiert werden, dass die meridionalen Druckgradienten zu zona-
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len Windsystemen fiihren. Die Superrotationsrate der Winde auf Venus erreicht die grof-
ten Werte aller Planeten. Allerdings ist der genaue Mechanismus der Superrotation noch
nicht vollstindig verstanden. Die Winde wehen in einer Hohe von etwa 50 km bis 60 km
mit einer viertdgigen Ost-West-Rotation und Windgeschwindigkeiten von 110km/s am
Aquator. In der Nihe der Oberfliiche ist es jedoch nahezu windstill. Im Bereich sehr ho-
her Breitengrade, in der die Hadley-Zelle nicht mehr aktiv ist, stellen sich komplexere,
turbulente Strukturen wie der ,kalte Kragen* (engl. cold collar) oder der Polarwirbel
(engl. polar vortex) ein. Fiir eine detailierte Beschreibung sei auf de Pater und Lissauer
(2010) und Bauer (2001) verwiesen.

Uber der Mesosphire bis in die Exosphire erstreckt sich die Tonosphére. Hier werden
Teilchen durch z.B. Strahlung ionisiert. Bei Venus ist die obere Begrenzung der Ionosphé-
re, die Ionopause, zugleich die Region, die mit dem anstromenden Sonnenwind wechsel-
wirkt, da Venus kein Magnetfeld besitzt. Das ionosphérische Plasma besteht hauptsich-
lich aus O3 in der unteren Ionosphére und O* ab einer Hohe von etwa 200 km (Luhmann
1986). Auch auf der Nachtseite befindet sich eine Ionosphire, die vermutlich durch Trans-
port von Plasma aus der Tagseite und das Auftreffen energiereicher Elektronen entsteht.

Insbesondere ist die Physik der oberen Atmosphire im Hinblick auf atmosphérische
Verlustprozesse bzw. Verlustraten interessant, aus denen die Entwicklung der Atmosphé-
renzusammensetzung beschrieben bzw. abgeleitet werden kann. Die wesentlichen Prozes-
se hierbei sind Dissoziation, Ionisation, thermischer und nicht-thermischer Verlust von
Teilchen, Abtragung der Atmosphire durch den Sonnenwind und kosmische Strahlung so-
wie Meteoriten- und Kometeneinschlédge. Die Physik der oberen Atmosphire steht auch in
Zusammenhang mit plasmaphysikalischen Prozessen in der Plasmaumgebung der Venus,
da das fehlende globale Magnetfeld zu einer direkten Wechselwirkung des Sonnenwin-
des mit der oberen Atmosphire fiihrt und Teilchen deshalb mit dem Sonnenwind vom
Planeten weggetragen werden konnen (engl. pickup ions). Die Wechselwirkung zwischen
Sonnenwind und Venus bzw. weitere ionosphérische Eigenschaften werden im folgenden
Kapitel 2 beschrieben.

CO, dominiert die Venusatmosphire in der Homosphire, die durch eine gleichmafige
Durchmischung der Atmosphérenbestandteile definiert wird. Sie endet bei etwa 135 km
und geht in die Heterosphére iiber (Entmischung der Atmosphirenbestandteile). Trotz der
sehr unterschiedlichen Konzentrationen an CO, in den Atmosphéren von Venus und Er-
de ist die Gesamtmenge an CO, beider Planeten von gleicher Groenordnung; wihrend
auf Venus der Grofiteil des CO, in der Atmosphire existiert, ist CO, auf der Erde im
Wesentlichen in Carbonaten gebunden. Der Grund fiir diese unterschiedlichen Zustinde
wird vorwiegend in der Existenz von fliissigem Wasser vermutet: mit Hilfe von fliissi-
gem Wasser kann CO, effizienter aus der Atmosphire in Carbonate der Kruste iiberfiihrt
werden. Wasser wirkt hierbei als Katalysator fiir den Einbau von CO, in die Carbonate.
Wasser ist jedoch auf Venus nur noch in geringen Mengen vorhanden und die Menge in
der Atmosphire ist etwa einhunderttausend Mal geringer als die auf der Erde. Venus ist
deshalb als sehr trockener Planet zu betrachten. Das noch vorhandene Wasser ist vor al-
lem als Wasserdampf in und unterhalb der Wolken, in Schwefelverbindungen innerhalb
der Wolkendecke oder hydratisierten Mineralien in der Kruste bzw. im Inneren der Venus
enthalten. Insbesondere fliissiges Wasser und CO, haben als Bestandteile der Atmosphire
entscheidende Bedeutungen fiir Verwitterungsprozesse oder die Bildung von Carbonaten
(Taylor und Grinspoon 2009).
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Die geringen Wassermengen auf Venus konnen dadurch erklért werden, dass Venus oh-
ne Wasser entstanden ist und die gemessenen geringen Konzentrationen durch Kometen
auf die Venus gebracht wurden. In der Vergangenheit konnte Venus jedoch auch zunéchst
grofle Mengen an Wasser besessen haben (ebenso wie die Erde gegenwirtig), welches der
Atmosphire in geologischen Zeitrdumen entweichen konnte. Der Mechanismus, der zum
Verlust des Wassers gefiihrt haben konnte, basiert auf der Dissoziation von Wasserdampf
in Wasserstoff und Sauerstoff durch UV-Strahlung in der oberen Atmosphére und dem an-
schliefenden Entweichen von Wasserstoff aus der Atmosphére. Wasserstoff (H) als leich-
teste Komponente entweicht effizienter als sein schweres Isotop Deuterium (D) und fiihrt
so zu einer Verschiebung des Verhiltnisses beider Elemente zueinander (D-H-Verhiltnis).
Dieser Verlustmechanismus wird aus dem gemessenen D-H-Verhiltnis geschlussfolgert,
welches bei Venus mit etwa 1,6 - 1072 deutlich groBer als auf der Erde mit 1,5 - 107 ist
(Donahue et al. 1982).

Aufgrund der hohen Oberflichentemperatur (vgl. Tabelle 1.1) kondensiert Wasser
nicht und durch das Treibhausgas Wasserdampf kann es dann zu einer Erhéhung der
Temperatur kommen. Da hohere Temperaturen wiederum zu einer Erhohung der Was-
serdamptkonzentration fiihren, entsteht ein Prozess positiver Riickkopplung. Dieser wird
auch als selbst verstiarkender Treibhauseffekt (engl. runaway greenhouse effect) bezeich-
net und spielt in der Atmosphére der Venus eine signifikante Rolle.
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2 Plasmaumgebung der Venus

2.1 Wechselwirkungsregionen

Die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Planeten Venus verhilt sich anders als
die Wechselwirkung mit der Erde, da Venus kein planetares Magnetfeld besitzt bzw. ein
potenziell existierendes Magnetfeld so klein wire, dass es keinen bzw. nur einen vernach-
lassigbaren Einfluss auf die Wechselwirkung hitte (vgl. Tabelle 1.1 und Abschnitt 1.3).
Ausfiihrliche und umfassende Arbeiten zu diesem Thema finden sich in den Biichern von
Bougher et al. (1997), Russell (1991a) und Hunten et al. (1983).

Bei der Erde wirkt das planetare Magnetfeld als Hindernis fiir den Sonnenwind, wo-
hingegen bei Venus eine Wechselwirkung direkt mit der elektrisch leitenden oberen Atmo-
sphire, der Ionosphire, stattfindet. In diesem Fall wirkt somit die Ionosphére als Hinder-
nis fiir den anstromenden Sonnenwind. Diese Wechselwirkung gleicht daher phdnomeno-
logisch der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit Mars (z.B. Cloutier et al. 1999), der
ebenfalls kein globales planetares Magnetfeld besitzt (z.B. Acufia et al. 1998) sowie der
Wechselwirkung des Sonnenwindes mit Kometen (z.B. Coates und Jones 2009, Cravens
und Gombosi 2004, Coates 1997). Der Wechselwirkungsmechanismus bringt verschiede-
ne Regionen und Grenzen in der Plasmaumgebung der Venus hervor, die im folgenden er-
lautert werden. Detaillierte Darstellungen zu diesem Thema finden sich bei Donahue und
Russell (1997), Cravens et al. (1997), Luhmann (1995a), Phillips und McComas (1991),
Brace und Kliore (1991), Luhmann und Cravens (1991), Luhmann (1986), Russell und
Vaisberg (1983), Brace et al. (1983b), Gringauz (1983), Breus (1979), Romanov et al.
(1979) und Bauer et al. (1977).

Der Sonnenwind stromt mit supersonischer, super-Alfvénischer und supermagnetoso-
nischer Geschwindigkeit auf den Planeten zu. Die mittleren Eigenschaften des Sonnen-
windes in der Venusentfernung von 0,72 AE zur Sonne sind in Tabelle 2.1 aufgelistet.
Aufgrund des mit dieser Geschwindigkeit anstromenden Sonnenwindes bildet sich eine
schnelle magnetosonische Welle, die BugstoBwelle (engl. bow shock), vor dem Plane-
ten aus. Bei niedriger Sonnenaktivitit betridgt der subsolare Abstand der BugstoBwel-
le tiber der Oberfliche etwa 1900 km und am Terminator etwa 6900 km (Zhang et al.
2008a, 2007b). Diese Abstinde wachsen bei hoher Sonnenaktivitit auf etwa 2300 km
und 8500 km an (Russell et al. 1988, Luhmann 1986, Slavin et al. 1980). Abbildung 2.1
zeigt schematisch die Grenzschichten und Bereiche, die sich aus dem Wechselwirkungs-
prozess des Sonnenwindes mit Venus ergeben. Beim Durchqueren der Bugstowelle wird
das Plasma auf submagnetosonische Geschwindigkeiten abgebremst und stromt dann in
einen Ubergangsbereich, die sog. Magnetosheath (vgl. Abbildung 2.1). Das Plasma der
Magnetosheath ist somit langsamer und auch heifler als das des Sonnenwindes stromauf-
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Tabelle 2.1: Eigenschaften des Sonnenwindes in der Plasmaumgebung der Venus (aus
Luhmann et al. 1997). Die Daten sind aus Messungen der Raumsonde PioNEer-VENUS 1
ermittelt worden. Fiir 8 wurde zusitzlich ein Modell fiir die Elektronentemperatur ange-
nommen.

Eigenschaft solares Maximum solares Minimum
Dichte ~ 18cm™ ~22cm™
Geschwindigkeit ~ 400km/s ~410km/s
Tonentemperatur ~1x10°K ~1x10°K
Magnetfeld ~12nT ~10nT
Winkel Parker-Spirale ~38° ~35°
dynamischer Druck ~5nP ~ 6nP
sonische Machzahl ~6,8 ~7,0
Alfvén-Machzahl ~17,0 ~9,0
magnetosonische Machzahl ~ 4,5 ~5,5

B ~1,5

wirts der BugstoBwelle.

Das stromende Plasma néhert sich dann weiter dem Planeten an und umstromt das
Hindernis oberhalb der Ionosphire. In ihr werden durch den anstromenden Sonnenwind
Magnetfelder induziert, die das Eindringen des Sonnenwindes bzw. des externen Magnet-
feldes in die Ionosphire verhindern. Fiir den Wechselwirkungsprozess insgesamt sind vor
allem die Sonnenaktivitit, der dynamische Druck des Sonnenwindes, die Mach-Zahlen
und das mit dem Sonnenwind transportierte Magnetfeld von Bedeutung.

In der Magnetosheath sind groBere Magnetfeldstirken und eine hohere Wellenakti-
vitdt als im Sonnenwind vor der BugstoBwelle zu beobachten. Zur Charakterisierung der
verschiedenen Regionen wird der Plasma-Beta-Parameter () herangezogen. Dieser ist als
das Verhiltnis von thermischem Druck nkgT zu magnetischem Druck B?/2u (uo: magne-
tische Feldkonstante; u = 47 - 10~ H/m) definiert, also

i’lkBT

= B @D
Der Bereich zwischen Magnetosheath und Atmosphire wird allgemein als Grenz-
schicht (engl. boundary layer) bezeichnet. Ihre Dicke betrigt einige O*-Gyrationsradien.
Diese Grenzschicht beinhaltet die Grenzen, die auch als Mantel, Magnetic Barrier und lo-
nopause bezeichnet werden. Die Definitionen dieser Grenzen sind teilweise unterschied-
lich festgelegt, da sie u.a. aus Messdaten verschiedener Instrumente (z.B. Magnetometer,
Teilchendetektor) abgeleitet worden sind. Grundsitzlich befinden sie sich aber an dhn-
lichen Positionen und haben alle gemein, die Bereiche unterschiedlicher physikalischer

Umgebungen bzw. Eigenschaften zu trennen.
Die Grenzschicht stellt den fiir den Sonnenwind nicht zu durchdringenden Bereich
dar und wird als Tangentialdiskontinuitit angesehen. Unterhalb dieser Grenze befindet
sich die Ionosphére und oberhalb die Magnetosheath, in der das Plasma um den Planeten
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Schweif

Tagseite Nachtseite

Abbildung 2.1: Schematische Darstellung der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit
der Venus (nach Brace et al. 1983b). Das mit Uberschallgeschwindigkeit anstromende
Sonnenwindplasma wird an der BugstoBwelle abgebremst und erhitzt und stromt in der
Magnetosheath um Venus. Das durch den Sonnenwind transportierte Magnetfeld staut
sich vor dem Planeten auf und bildet die ,,magnetische Barriere* (engl. magnetic barrier),
die das eigentliche Hindernis fiir den Sonnenwind darstellt. Darunter befindet sich die
Ionosphére, die mit ihrer oberen Grenze, der lonopause, bis etwa in die Magnetic Barrier
reicht. Auf der Nachtseite kommt es zu einer ,,ausgeschmierten* Form der Ionosphére, an
die sich dann eine Schweifstruktur anschlief3t.

stromt. Dieses Ergebnis beruht im Wesentlichen auf Messungen wihrend hoher Sonnen-
aktivitdt (Russell et al. 2006a, Phillips und McComas 1991, Brace und Kliore 1991, Luh-
mann 1986), aber auch bei niedriger Sonnenaktivitit werden nur sehr wenige bzw. keine
in die Atmosphire eindringenden Sonnenwindteilchen (Zhang et al. 2007b) beobachtet.

In der Grenzschicht befindet sich eine Stromschicht, die den magnetischen Druck der
Magnetosheath in thermischen Plasmadruck der Ionosphire tiberfiihrt bzw. transformiert.
Die Magnetic Barrier ist der Bereich der Grenzschicht, in dem der magnetische Druck ge-
geniiber anderen Driicken (thermischen und dynamischen Druck) dominiert und stellt das
eigentliche Hindernis fiir den anstromenden Sonnenwind dar. Das Magnetfeld ,,staut sich
also vor der Grenzschicht auf und fiihrt somit in der inneren tagseitigen Magnetosheath
zur Bildung der Magnetic Barrier. Die Magnetic Barrier ist u.a. durch eine Verarmung
an Sonnenwindteilchen gekennzeichnet.

Die untere Begrenzung der Magnetic Barrier ist die Ionopause (Dicke etwa 10km;
Luhmann et al. (2004)), die gleichzeitig die obere Begrenzung der Ionosphire ist. Die
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Ionopause triagt den Strom, der das Magnetfeld auf der Sonnenwindseite erhoht und auf
der Ionosphirenseite vermindert bzw. verschwinden ldsst. Somit ist formal das Resultat
zu beobachten, dass das Eindringen des interplanetaren Magnetfeldes verhindert wird. In
einem Modell von Johnson und Hanson (1979) wird das ionosphirische Stromsystem
dhnlich einem einfachen Modell des Chapmann-Ferraro-Stromsystems bei der Erde (z.B.
Baumjohann und Treumann 1997, Hughes 1995) angesehen, allerdings in einer rdumlich
vertauschten Konfiguration.

Die obere Begrenzung der Magnetic Barrier wird auch als ,,induzierte Magnetopause*
(Dicke etwa 200 km im subsolaren Bereich und 800 km am Terminator bei niedriger und
hoher Sonnenaktivitdt; Zhang et al. (2008b)) bezeichnet. Beide Grenzen erstrecken sich
auch in den nachtseitigen Bereich der Wechselwirkungsregion.

Die Magnetopause wird durch einen plotzlichen Abfall der Wellenaktivitit und eine
deutlich sichtbare Drapierung des Magnetfeldes definiert (Zhang et al. 2008b, 2007b). Der
Abstand tiber der Oberfliche betrigt bei niedriger Sonnenaktivitéit im subsolaren Bereich
etwa 300 km und am Terminator etwa 1000 km (Zhang et al. 2007b), wihrend er bei hoher
Sonnenaktivitit etwa 500 km und 1700 km betridgt (Zhang et al. 1991).

Die Magnetic Barrier der Venus wird auch als ,,induzierte Magnetosphire* bezeich-
net, die sich um den Planeten aufgrund der Sonnenwindwechselwirkung mit der elektrisch
leitenden Ionosphire ausbildet (Luhmann et al. 2004). ,,Induziert* bezieht sich dabei auf
den Umstand, dass ein effektives magnetisches Hindernis aufgrund der Wechselwirkungs-
mechanismen entsteht. Dabei werden Strome in der Ionosphire bzw. Ionopause durch
das zeitlich verdnderliche externe Magnetfeld (bzgl. Richtung und/oder Stérke) auf Zeits-
kalen induziert, die kurz im Vergleich zu den Zeitskalen fiir die Diffusion des Feldes in
den elektrisch leitenden Bereich, also in die Ionosphére, sind. Das Magnetfeld, welches
durch die induzierten Strome generiert wird, verhilt sich so, dass das externe Feld aus der
elektrisch leitenden Schicht ausgeschlossen wird.

Es wurden jedoch auch Magnetfelder innerhalb der Ionosphire beobachtet. Diese
lassen sich in zwei verschiedene Kategorien einteilen: kleinskalige Magnetfeldstruktu-
ren, die aufgrund ihrer scheinbar verdrillten bzw. spiralférmigen Magnetfeldstruktur als
~Flussstrange* (engl. flux ropes; z.B. Elphic und Russell (1983a,b)) bezeichnet werden
sowie grofskalige, stationire Magnetfeldstrukturen (z.B. Cravens et al. 1997, Luhmann
und Cravens 1991, Russell et al. 1983, Luhmann et al. 1980). Die Flux-Ropes haben
Durchmesser von einigen Kilometern, Magnetfeldstirken von 20 — 80 nT und sind mei-
stens , kraftfreie® (engl. force-free) Strukturen, was bedeutet, dass j X B ~ 0 (Ledvina
et al. 2002). Der genaue Entstehungsmechanismus und die Entwicklung der Flux-Ropes
ist noch nicht verstanden.

Die Erscheinung der grofskaligen Magnetfelder in der Ionosphire der Venus hingt
vom dynamischen Druck des anstromenden Sonnenwindes und vom internen (thermi-
schen) Druck der Ionosphire ab: eine nahezu unmagnetisierte lonosphire wird beobachtet,
wenn der dynamische Druck oberhalb der Exobase (vgl. Abschnitt 1.4) ausgeglichen wird;
wenn der dynamische Druck den ionosphirischen Druck nahe der Exobase iibertrifft, wird
eine magnetisierte lonosphére beobachtet — das externe Magnetfeld diffundiert dann in die
Tonosphire. Dies wird z.B. durch eine Ausdehnung oder Verschiebung der stromleitenden
Schicht bzw. Diffusionsprozesse in der Ionosphére erklart (Luhmann et al. 2004, 1984).
Ein Vergleich dieses Modells mit einem weiteren Modell, welches auf der Annahme der
Absorption des Sonnenwindes durch die Ionosphére basiert, wurde von Luhmann et al.

<
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(1987) vorgenommen.

Im Allgemeinen ist das Maximum des Plasmadrucks in der Ionosphire groBer als der
dynamische Druck des anstromenden Sonnenwindes (bei hoher Sonnenaktivitit). Eine
magnetisierte Ionosphére ist somit bei erhohtem dynamischen Druck des Sonnenwindes
oder in Phasen niedriger Sonnenaktivitdt zu erwarten, in denen ein geringer thermischer
Druck in der Ionosphére herrscht. Angsmann et al. (2011) haben die magnetisierten Zu-
stinde auf Grundlage von Venus-Express-Daten (niedrige Sonnenaktivitit) genauer unter-
sucht und kommen in der Tat zu dem Ergebnis, dass der prozentuale Anteil beobachteter
Magnetisierung der Ionosphire grofler als der durch den PioNEER-VENUS-ORBITER beob-
achtete Anteil ist (hohe Sonnenaktivitit). Dieses Ergebnis wurde trotz der Tatsache, dass
Venus-Express im Bereich des Terminators gemessen hat, in dem die Magnetisierung
abnehmen sollte, ermittelt (der ProNeer-VENUs-ORBITER hat Messungen im subsolaren Be-
reich durchgefiihrt). Zhang et al. (2008b) haben ermittelt, dass fiir den von ihnen unter-
suchten Zeitraum bei niedriger Sonnenaktivitit in 95% der Zeit die Ionosphire magneti-
siert ist, wihrend sie bei hoher Sonnenaktivitét nur in etwa 15% der Zeit magnetisiert war.
Die Autoren vermuten ebenfalls, dass sich die Magnetic Barrier im solaren Minimum in
die Ionospére verschiebt.

Abbildung 2.2 zeigt die Magnetfeldcharakteristiken der verschiedenen Wechselwir-
kungsregionen. Aus dem Sonnenwind kommend durchquert VEnus-ExprEss die Bugstof3-
welle und tritt in die Magnetosheath ein, die durch ein hoheres Magnetfeld und héhere
Wellenaktivitit gekennzeichnet ist. Das Magnetfeld steigt entlang des Orbits weiter an
und die Magnetopause wird schlieBlich durchquert. Sie ist durch einen Abfall der Wel-
lenaktivitdt und die deutlich sichtbare Drapierung des Magnetfeldes definiert. Der Satellit
befindet sich dann in der induzierten Magnetosphire und durchfliegt anschlieend die
Grenzen und Regionen in umgekehrter Reihenfolge, bis er sich spéter wieder im Sonnen-
wind befindet.

Der Mantel wird generell als die Region bezeichnet, in der sowohl Sonnenwindteil-
chen als auch Teilchen planetaren Ursprungs vorhanden sind und befindet sich oberhalb
der Ionosphire. In dem Bereich, in dem das Plasma der Magnetosheath auf die Iono-
sphire trifft, stellt sich somit insgesamt ein Gleichgewicht zwischen Stromungsdruck des
Sonnenwindes, magnetischem Druck und thermischem Druck ein. Die Beitrage der ver-
schiedenen Driicke sind fiir den Bereich der Magnetosheath, der Magnetic Barrier und
der Ionosphire sehr unterschiedlich.

Die Ionopause befindet sich in einer Hohe von etwa 300 km im subsolaren Bereich
und etwa 1000 km am Terminator (hohe Sonnenaktivitit, Luhmann (1986)). Bei niedri-
ger Sonnenaktivitit befindet sich die subsolare Ionopause in einer Hohe von etwa 250 km
iiber der Oberflache (Zhang et al. 2008b). Die Ionosphére (z.B. Shinagawa 2004, Brace
und Kliore 1991, Luhmann und Cravens 1991, Bauer et al. 1985, Elphic et al. 1980),
die hauptséchlich durch Photoionisation (durch extrem ultraviolette (EUV-) Strahlung),
Ladungsaustausch und Ionisation durch Elektroneneinschlag entsteht (die nachtseitige Io-
nosphédre kommt durch die Stromung von Ionen aus dem tagseitigen in den nachtseiti-
gen Bereich zustande sowie aufgrund von Ionisation durch Einschlagen suprathermischer
Elektronen) und vornehmlich atomaren Sauerstoff (O*) enthilt, trigt die Strome, die zum
Ausschluss des interplanetaren Magnetfeldes fiihren.

Die Ionisationsraten der Prozesse, die zur Entstehung der Ionosphire beitragen, va-
riieren signifikant mit dem Zyklus der Sonnenaktivitdt. An der Ionopause herrscht ein
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2 Plasmaumgebung der Venus

Venus-Express—Magnetometerdaten, 27. Juni 2006
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Abbildung 2.2: Gemessenes Magnetfeld am 27. Juni 2006 wihrend der Durchquerung des
Venus-Express-Satelliten durch die Wechselwirkungsregion (nach Zhang et al. 2008b).
Dargestellt sind die Magnetfeldkomponenten im VSO-Koordinatensystem und der Be-
trag des Magnetfeldes. VEnus-ExprEss bewegt sich in etwa entlang des Terminators von
der Abendseite zur Morgenseite. Zunichst befindet sich der Satellit im Sonnenwind und
durchfliegt die Bugstowelle (BS) um 01:28 UTC. Das Magnetfeld der Magnetosheath ist
erhoht und zeigt eine deutliche Wellenaktivitit im Vergleich zum vorherigen Sonnenwind.
Der Satellit nidhert sich Venus weiter an, was durch eine kontinuierliche Erhhung des Ma-
gnetfeldes gekennzeichnet ist und erreicht schlieflich um 01:46 UTC die Magnetopause
(MP). Sie ist durch einen plétzlichen Abfall der Wellenaktivitit und eine hervortretende
Drapierung des Magnetfeldes definiert. Um 01:53 UTC wird das Perizentrum mit einer
Hohe von 302 km erreicht. Danach durchfliegt der Satellit alle Grenzen und Regionen in
umgekehrter Reihenfolge (02:00 UTC die Magnetopause und 02:32 UTC die Bugsto3wel-
le) und befindet sich schlieflich wieder im Sonnenwind. Der schattierte Bereich zwischen
den Magnetopausendurchgéngen ist das Gebiet der induzierten Magnetosphire.
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2.1 Wechselwirkungsregionen

Gleichgewicht zwischen externem Druck (im Wesentlichen der dynamische Druck des
anstromenden Sonnenwindes) und dem thermischen Druck des ionosphérischen Plasmas.
Das ionosphirische Plasma stromt mit einer Geschwindigkeit in nachtseitige Richtung,
die ungefdhr mit der durch Druckgradienten hervorgebrachten Konvektionsgeschwindig-
keit tibereinstimmt. Im Bereich des Terminators und der nachtseitigen Ionosphire ist die
Tonopause unregelméBiger und variabler in der Struktur und befindet sich weiter entfernt
vom Planeten. Auf der Nachtseite wurden auch sog. ,,ionosphérische Locher (engl. io-
nospheric holes) beobachtet, bei denen es sich um lokal begrenzte Gebiete mit niedrige-
rer Plasmadichte als in den umliegenden Gebieten und gleichzeitig erhohtem vertikalem
(radialem) Magnetfeld handelt (z.B. Luhmann und Russell 1992, Brace et al. 1982b).

Da die neutrale Atmosphire bzw. Exosphire iiber die lonopause hinaus reicht, kon-
nen Teilchen in der Magnetosheath ionisiert werden (Produktionsraten auf der Tagseite:
O*-Ionen ~ 10%s~!, H*-Ionen ~ 10%° s~!; Luhmann (1986)) und mit dem Sonnenwind
vom Planeten weggetragen werden. Dieser Prozess wird auch als Pickup-Prozess bezeich-
net und beeinflusst die Position der BugstoBwelle, weil eine grolere Anzahl an Teilchen
den Planeten umstromen muss (engl. mass loading). Wegen einer hoheren Ionenproduk-
tionsrate ist dieser Effekt bei hoher Sonnenaktivitit ausgeprigter als bei niedriger Son-
nenaktivitit (die ausgedehntere Ionosphire bei hoher Sonnenaktivitit fiihrt auch zu dem
grofleren Abstand der Bugstoiwelle vom Planeten). Insbesondere grofie Winkel zwischen
Sonnenwindgeschwindigkeit vy, und interplanetarem Magnetfeld By, (gilt zunéchst fiir
den Bereich vor der Bugstoiwelle, ist aber auf den Bereich der Magnetosheath tibertrag-
bar) sind fiir einen effizienten Abtransport der planetaren Teilchen in der Magnetosheath
verantwortlich, weil die Tonen durch das konvektive elektrische Feld

E = —vy, X By, 2.2)

beschleunigt werden und auf Zykloidenbahnen entweichen konnen. Dies fithrt zu einem
grofleren Abstand der BugstoBwelle vom Planeten. Es lédsst sich weiterhin eine Asym-
metrie in der Form der BugstoBwelle beobachten, da die Teilchen je nach Richtung des
Magnetfeldes entweder in die siidliche oder nordliche Hemisphire abgelenkt bzw. be-
schleunigt werden (bei niedriger Sonnenaktivitit ist dieser Effekt klein). Aufgrund von
Fluktuationen des Magnetfeldes in der Magnetosheath kann es auch fiir den Fall, dass die
Richtung der Sonnenwindgeschwindigkeit und des Magnetfeldes nahezu parallel sind, zu
einem Pickup-Prozess aufgrund eines fluktuierenden elektrischen Feldes kommen. Insge-
samt ist dieser Effekt jedoch geringer ausgeprégt als fiir den senkrechten Fall und fiihrt
auch nicht zu groBen Anderungen der Position und Form der BugstoBwelle.

Der ,,Schattenbereich* hinter dem Planeten (engl. wake), der auch als Cavity (in die-
sem Bereich ist die Dichte von Sonnenwindteilchen deutlich reduziert) bezeichnet wird,
weist eine erhohte Magnetfeldstirke auf. Es bildet sich somit ein induzierter Magnet-
schweif (engl. induced magnetotail) aus, der bis tiber zwolf Planetenradien in die son-
nenabgewandte Richtung hinausreichen kann (z.B. Lundin und Barabash 2004, Phillips
und McComas 1991). Der Schweif entsteht durch die Drapierung der Magnetfeldlinien
um den Planeten und ist somit das Ergebnis der tagseitigen induzierten Magnetosphére.
In diesem nachtseitigen Bereich trennt die Magnetopause die Magnetosheath und den Ma-
gnetschweif voneinander. Mit den Venus-Express-Magnetfelddaten ist es erstmals mog-
lich die Schweifregion nahe am Planeten hinsichtlich ihrer magnetischen Konfiguration
zu untersuchen (Zhang et al. 2010).



2 Plasmaumgebung der Venus

2.2 Wellen

Wellen sind ein wichtiger Mechanismus in der Wechselwirkung zwischen dem Sonnen-
wind und Planeten sowie anderer Korper im Sonnensystem. Eine Vielzahl von Wellen-
erscheinungen, die sich als Fluktuationen des elektrischen Feldes, des Magnetfeldes, der
Dichte und der Temperatur zeigen, werden als Ergebnis dieser Wechselwirkung in der Um-
gebung der Planeten und Korper beobachtet. Aufgrund der geringen Teilchendichten in
Weltraumplasmen bzw. den Plasmaumgebungen konnen Sto8e zwischen den Plasmakom-
ponenten zumeist vernachlédssigt werden. In diesen sog. stofreien Plasmen kommt Wel-
len eine besondere Bedeutung bzgl. des Austausches von Impuls und Energie zwischen
verschiedenen Regionen zu. Instabilititen im Plasma konnen die Energie zur Anregung
von Wellen bereitstellen. Es wird zunichst ein theoretischer Uberblick iiber die fiir die
Plasmaumgebung der Venus nach aktuellem Wissensstand relevanten Instabilititen bzw.
Wellen und dann eine Zusammenfassung der bisher beobachteten Wellenerscheinungen
bei Venus gegeben.

2.2.1 Magnetohydrodynamische Wellen

Plasmen, die ein Vielteilchensystem darstellen, konnen in der allgemeinsten Form durch
die Bewegung jedes einzelnen Teilchens beschrieben werden. Aufgrund der groBen An-
zahl von Teilchen in realen Systemen ist dies jedoch nicht moglich. Oft ist es aber mog-
lich durch sinnvolle Annahmen und Vereinfachungen eine Beschreibung zu finden, bei
der wesentliche Eigenschaften des Systems erhalten bleiben. Eine solche Beschreibung
ist z.B. die magnetohydrodynamische Beschreibung, bei der das Plasma als elektrisch
leitende Fliissigkeit angenommen wird. Das Plasma wird dabei durch makroskopische
Groflen wie z.B. die Dichte charakterisiert. Zugang zu diesen makroskopischen Groéfen
erhilt man durch Momentenbildung, d.h. durch Integration der Zeitentwicklung einer Ver-
teilungsfunktion f(x, v, ) iiber den Geschwindigkeitsraum (z.B. erhdlt man als 0.Moment
die Kontinuititsgleichung). Ausgangspunkt fiir die Momentenbildung ist z.B. die Vlasov-
Gleichung, die die zeitliche Verdnderung der Verteilungsfunktion fiir stofreie Systeme
beschreibt.

Die Magnetohydrodynamik (MHD) erfasst niederfrequente, groiskalige Vorgénge in
nicht-relativistischer Ndherung. Ausfiihrliche Beschreibungen und Herleitungen finden
sich z.B. in Prolss (2004), Baumjohann und Treumann (1997), Kivelson (1995a,b), Seidel
und Wende (1992) und Benz (1988).

Die MHD-Gleichungen, also die Gleichungen zur Beschreibung eines Plasmas in der
Niherung der Magnetohydrodynamik, sind die Kontinuitédtsgleichung

dp

— +V- =0, 2.3
Er (ov) 23)
die Bewegungsgleichung bzw. Impulserhaltungsgleichung
ov .
P E+(V-V)v =-Vp+jXB, 2.4)
die Maxwell-Gleichungen
V xB =y, 2.5
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2.2 Wellen

OB
VXE =——, 2.6
o1 (2.6)
V-B=0 2.7
sowie das Ohm’sche Gesetz
E+vxB=0. (2.8)

Dabei ist p die Massendichte, v die Geschwindigkeit, p der thermische Druck, j die Strom-
dichte, B die magnetische Induktion, E das elektrische Feld und p, die magnetische
Feldkonstante. Zur Ableitung dieser Gleichungen werden einige vereinfachende Annah-
men beriicksichtigt. Bei der Bewegungsgleichung (Gleichung 2.4) werden auf der rechten
Seite nur die Lorentzkraft und die Druckgradientenkraft beriicksichtigt; weitere Kraftter-
me wie z.B. gravitative Kréfte werden vernachlidssigt. Beim Ampeéreschen Gesetz (Glei-
chung 2.5) kann unter der Annahme sich nur langsam verdndernder elektrischer Felder
der Verschiebungsstrom (gy0E/dt) vernachlédssigt werden. Weiterhin handelt es sich bei
dem Ohm’schen Gesetz (Gleichung 2.8) um den Spezialfall eines abgeleiteten allgemei-
nen Ohm’schen Gesetzes (u.a. wird eine elektrische Leitfahigkeit o — oo angenommen;
vgl. z.B. Kivelson (1995b)).

Bei der Momentenbildung tritt das Problem auf, dass fiir die SchlieBung des Glei-
chungssystems immer das ndchsthohere Moment benétigt wird. Es muss also ab einem
bestimmten Moment eine explizite Gleichung zur Schliefung des Gleichungssystems ein-
gefiihrt werden, was mit einem zusitzlichen Ausschluss von Prozessen einhergeht. Um
das MHD-Gleichungssystem (Gleichungen 2.3- 2.8) zu schlielen, kann die adiabatische
Zustandsgleichung (Vernachldssigung des Austauschs von Wérme)

pp~7 = konst. 2.9)

angesetzt werden, in der y der Adiabatenexponent (y = c,/cy; ¢,: Wirmekapazitit bei
konstantem Druck, cy: Wirmekapazitit bei konstantem Volumen) ist. Damit ist das Glei-
chungssystem geschlossen und selbstkonsistent.

Fiir einen einfachen Fall eines homogenen, ruhenden Plasmas (v = 0 bzw. E = 0)
kann das Verhalten des Systems fiir kleine Stérungen des Magnetfeldes (B + 6B), der
Geschwindigkeit (6v) und des Drucks (p + dp) bzw. der Dichte (p + dp) untersucht wer-
den. Die Grundgleichungen der MHD erhalten durch Einsetzen der gestorten Grofien und
anschliefender Linearisierung (Vernachldssigung quadratischer Storterme) die Form

a6p

— +pV -6y =0, 2.10
o TPV (2.10)
a6 1
02— _Vép+ — (Vx6B)xB, (2.11)
ot Ho
B
%:VX(&VXB) (2.12)

und der adiabatische Zusammenhang zwischen Druck und Dichte erhilt wegen

d
3 () =0 (2.13)

die Form 56 56 36
P _YPOop _ ,00p

e e Ay 2.14
ot p Ot [r» @.14)
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2 Plasmaumgebung der Venus

wobei vy = 4/yp/p die Schallgeschwindigkeit ist.

Unter der Annahme, dass der thermische Druck (p = 0) vernachldssigt werden kann
(kaltes Plasma; 8 < 1), lassen sich mit dem Ansatz einer ebenen Welle die Dispersionsre-
lationen der Alfvén-Mode

2
(%) =2 cos? 6 (2.15)
und der Fast-Mode
w 2
(E) = (2.16)

ableiten, wobei vy = B/ \Jgp die Alfvén-Geschwindigkeit ist und 6 der Winkel zwischen
k und B ist. Die jeweiligen Phasengeschwindigkeiten sind also

VohA = % = vacosb, (2.17)

und
w

VphF = % = VaA. (2.18)

In einem warmen Plasma, in dem der thermische Druck beriicksichtigt werden muss
(B <« 1), hingt die Dispersionsrelation nicht nur von der Alfvén-Geschwindigkeit va,
sondern auch von der Schallgeschwindigkeit vs ab und anstelle von Gleichung 2.16 tritt

2 1
(%) = %(vf +Vh+ ((vf + vfx)2 — 4v12 cos® 9)2), (2.19)
Es gibt dann neben der Fast-Mode (positives Vorzeichen) eine weitere Mode, nédmlich
die Slow-Mode (negatives Vorzeichen). Beide Wellentypen werden als magnetosonische
Wellen zusammengefasst.

Bei der Alfvén-Mode ist die Geschwindigkeitsstorung 6v senkrecht zur Ebene, die k
und B aufspannen. Es gibt keine Dichtevariationen und der Betrag des Magnetfeldes bleibt
in erster Ndherung konstant (also gilt auch py,,, = konst.). Die Alfvén-Mode ist somit eine
inkompressible Mode. Die Magnetfeldstorung 6B ist senkrecht zum Hintergrundfeld und
die Wellenenergie breitet sich entlang des Hintergrundfeldes aus. Die Alfvén-Mode ist
senkrecht zum Magnetfeld nicht ausbreitungsfihig.

Bei der Fast-Mode liegt die Geschwindigkeitsstorung év in der Ebene, die k und B auf-
spannen. Die Dichte sowie auch der Betrag des Magnetfeldes (und somit der magnetische
Druck) variieren. Die Fast-Mode ist daher eine kompressible Mode. Die Magnetfeldsto-
rung OB ist parallel zum Hintergrundfeld und die Wellenenergie kann sich mit einem belie-
bigen Winkel zum Hintergrundfeld ausbreiten (parallel zum Wellenvektor k). Die Phasen-
und die Gruppengeschwindigkeit der Fast-Mode sind fiir Ausbreitungsrichtungen senk-
recht zum Magnetfeld grofer als fiir Ausbreitungsrichtungen parallel zum Magnetfeld.

Bei der Slow-Mode sind Variationen des magnetischen Drucks und Variationen des
thermischen Drucks antikorreliert (bei der Fast-Mode sind sie in Phase). Die Wellenener-
gie der Slow-Mode breitet sich nahezu parallel zum Hintergrundfeld aus. Die Welle wird
durch feldlinienparallele Gradienten des Gesamtdrucks getrieben.

Eine Storung des Gesamtdrucks kann also zur Anregung einer Fast-Mode fiihren. Fast-
Mode und Slow-Mode bauen somit Druckgradienten ab, wihrend die Alfvén-Mode die
Kriimmung des Magnetfeldes verringert. Die Feldstérungen der Alfvén-Mode erzeugen
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2.2 Wellen

Strome, die die zusitzliche Kriimmung der Feldlinien abbauen. Daher geht die Alfvén-
Mode mit feldlinienparallelen Stromen einher.

Fiir die Anregung von Wellen muss generell eine Energiequelle zur Verfiigung stehen,
die z.B. durch Abweichungen vom Gleichgewichtszustand des Plasmas bzw. der Felder
entsteht. Bei der Stabilitdtsuntersuchung eines Systems (in einem ausgewéhlten Plasma-
modell) konnen Stoérungen auf das System z.B. in linearer Ndherung betrachtet werden
und die Dispersionsrelation w(k) bestimmt werden. Ist dabei w € C, folgt also der Uber-
gang

w(k) — wk) + iy(w, k) (2.20)
mit der Ddmpfungs- bzw. Wachstumsrate y(w, k). Wachstum erhélt man fiir y > 0 (in-
stabiles System) und Dampfung fiir y < O (stabiles System). Teilchenverteilungsfunk-
tionen in der Plasmaumgebung von Planeten bzw. anderer Korper, die keinen stabilen
Gleichgewichtszustand haben, konnen daher auch zur Anregung von Wellen fiihren. An
der Bugstolwelle reflektierte Sonnenwindteilchen oder Pickup-Teilchen konnen eine zu-
sitzliche Ionenpopulation im Sonnenwind (in Bezug auf die Teilchenverteilungsfunktion)
bilden und es kann zu Instabilititen aufgrund der Wechselwirkung mit der Hintergrund-
verteilung des Sonnenwindplasmas (also der urspriinglichen Teilchenverteilungsfunktion
ohne reflektierte Teilchen) kommen (vgl. Abschnitt 2.2.2). Betrachtet man statt der MHD-
Niherung komplexere Plasmamodelle, kann diese Energie auch durch Temperaturaniso-
tropien oder Anisotropien in Geschwindigkeitsverteilungen bereitgestellt werden.

Der Ursprung von Fluktuationen in der Magnetosheath kann die Bugstowelle selbst
sein, also Instabilitdten, die in engem Zusammenhang mit der BugstoBwelle bzw. den
komplexen plasmaphysikalischen Prozessen stehen, die mit der Entstehung der Bugstof3-
welle einhergehen. Sie konnten aber auch das Resultat von in der Foreshock-Region an-
geregten Wellen sein, die mit der Stromung iiber die BugstoBwelle in die Magnetosheath
getragen werden. Im Folgenden sollen einige weitere Wellentypen komplexerer Plasma-
modelle, die fiir dieses Prozesse verantwortlich sein konnen, beschrieben werden.

2.2.2 Ionenstrahlinstabilititen

Niederfrequente elektromagnetische Wellen konnen durch Teilchen, die sich entlang des
Magnetfeldes bewegen (,,lonenstrahlen*), angeregt werden (z.B. Treumann und Baumjo-
hann 1997). Sie spielen im Bereich von BugstoSwellen eine Rolle, da an der Stowelle
reflektierte Teilchen diese Ionenstrahlen bilden konnen. Dabei handelt es sich um eine in-
stabile Verteilungsfunktion (der Ionenstrahl stellt sich als relativ scharf begrenzte Spitze
in der Teilchenverteilungsfunktion dar), die zur sog. Ionenstrahlinstabilitit fithren kann.
Es gibt drei verschiedene Typen dieser Instabilitdt (engl. ion beam instability): die R-
resonante, die L-resonante und die nicht-resonante Instabilitit.
Ein Ion mit der Gyrationsfrequenz
Q= a8 (2.21)
m

(¢: Ladung, B: Betrag des Magnetfeldes, m: Masse), welches sich mit einer Geschwindig-
keit v parallel bzw. entlang des Magnetfeldes bewegt, kann mit einer Welle der Frequenz
w und dem Wellenvektor k im Sonnenwind resonant wechselwirken, wenn

w-k- V= +Q; (2.22)
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erfiillt ist (,,-“Zeichen rechtshidndige (R-)Mode; ,,+“Zeichen linkshédndige (L-)Mode). Die
Welle im Sonnenwind hat die Frequenz ' = w—k-v; im Bezugssystem des Teilchens. Die
R-Mode breitet sich entlang des Ionenstrahls aus. Dabei handelt es sich um eine rechts-
hindig polarisierte Alfvén-Whistler-Welle. Fiir groBe Wellenzahlen geht diese in die ge-
wohnliche Whistler-Welle iiber; fir zum Magnetfeld groier werdende Ausbreitungswin-
kel geht diese Mode in die magnetosonische Mode iiber. Bei der L-Mode handelt es sich
bei kleinen Wellenzahlen um die Ionen-Whistler- oder Ionen-Zyklotron-Mode, die sich
ebenfalls parallel zum Strahl ausbreitet. Die Wachstumsraten dieser beiden Moden hén-
gen von den Plasmabedingungen ab: ,kalte” Ionenstrahlen (Ionen mit niedriger thermi-
scher Geschwindigkeit) fithren vorzugsweise zur Anregung und dominantem Wachstum
von R-Moden, wihrend sich fiir ,,warme* Ionenstrahlen (Ionen mit hoher thermischer
Geschwindigkeit) die Wachstumsraten der L-Mode der R-Mode annéhern. Schlie3lich
existiert noch die nicht-resonante Mode, bei der die Resonanzgeschwindigkeit der Ionen
sehr von den tibrigen Geschwindigkeiten abweicht. Diese nicht-resonante Mode breitet
sich mit einer kleinen Phasengeschwindigkeit in der zum Ionenstrahl entgegengesetzten
Richtung aus. Der Anregungsmechanismus beruht auf der sog. Firehose-Instabilitit, da
die sich mit relativ groBer Geschwindigkeit fortbewegenden Ionen eine Zentrifugalkraft
auf die gekrimmten Magnetfeldlinien ausiiben.

Die sich entlang von Magnetfeldlinien bewegenden Ionen, die den Ionenstrahl in dem
Hintergrundplasma darstellen, konnen z.B. an der BugstoBBwelle reflektierte Teilchen oder
Pickup-Teilchen (also Teilchen planetaren Ursprungs) sein.

2.2.3 Mirror-Moden/-Instabilitiit

Die Mirror-Instabilitit (z.B. Treumann und Baumjohann 1997) ist eine makroskopische
Instabilitdt, die niederfrequente Stérungen hervorruft. Diese Storungen sind senkrecht
zum Hintergrundmagnetfeld. Die notwendige Voraussetzung fiir die Mirror-Instabilitét
ist, dass der Plasmadruck senkrecht zum Magnetfeld grofer als der Plasmadruck parallel
zum Magnetfeld ist. Mirror-Moden wachsen, wenn die freie Energie, die aus der Druck-
anisotropie resultiert, gentigend grof ist und dann dissipiert werden muss. Das Instabili-
téatskriterium fiir das Anwachsen der Mirror-Mode ist

1+8. (1 - —) <0. (2.23)

Es entstehen dann Gebiete mit abwechselnd erhhtem und vermindertem Magnetfeld und
dazu phasenverschobener erhohter und verminderter Plasmadichte. Man kann daher eine
Antikorrelation zwischen Dichte- und Magnetfeldfluktuationen beobachten. Physikalisch
betrachtet werden die Teilchen in einer ,,magnetischen Flasche* festgehalten. Die Mirror-
Mode breitet sich nicht aus, sondern wichst nur an und ist eine kompressible Slow-Mode.
In der Magnetosheath der Erde z.B. konnen die notwendigen Bedingungen (anisotroper
Druck) zur Anregung von Mirror-Moden gegeben sein.

2.2.4 Ionen-Zyklotron-Instabilitiit

Die Ionen-Zyklotron-Instabilitéit (z.B. Treumann und Baumjohann 1997) kann ebenfalls
in einer Umgebung mit Temperaturanisotropie (7', > T)) auftreten. Dabei werden trans-
versale Wellen mit einer breiten Frequenzverteilung unterhalb der Gyrationsfrequenz der
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dominierenden Gyrationsfrequenz bzw. bis zur Gyrationsfrequenz (also im niederfrequen-
ten Bereich) angeregt. Die Bedingungen fiir das Auftreten der Mirror-Instabilitidt und der
Zyklotron-Instabilitdt miissen also dhnlich sein. Normalerweise ist die Wachstumsrate
der Ionen-Zyklotron-Instabilitidt groBer als die der Mirror-Instabilitit, aber Gary et al.
(1993) vermuten, dass die Gegenwart von He-Ionen im Sonnenwind, der durch Protonen
dominiert ist, zu einer signifikanten Verminderung dieser Wachstumsrate fiihrt und somit
die Wachstumsrate der Mirror-Instabilitit die der Ionen-Zyklotron-Instabilitit tibertreffen
kann. Des Weiteren ergibt sich, dass die Anregung der Ionen-Zyklotron-Wellen eher bei
kleinen SB-Werten begiinstigt wird, wihrend die Mirror-Moden bevorzugt bei groBeren
[B-Werten angeregt werden.

2.2.5 Turbulenz

In turbulenten Stromungen geht die Bewegung einer Fliissigkeit oder eines Gases mit Ver-
wirbelungen bzw. der Ausbildung von Wirbelstrukturen auf allen Grofenskalen einher.
Turbulenz lésst sich in vielen verschiedenen Umgebungen und auf unterschiedlichen Lén-
genskalen und Zeitskalen beobachten. Sie ldsst sich in Fliissigkeiten (z.B. in Ozeanen),
in Luft-/ Gasstromungen (z.B. in der Atmosphire), im Weltraum, auf der Oberfliache der
Sonne und auch auch im Erdinneren (turbulente Konvektion) beobachten. Diese vielfil-
tigen Bedingungen haben zu umfangreichen und komplexen Modellen der Beschreibung
von turbulenten Stromungen gefiihrt (z.B. Davidson 2004, Biskamp 2003).

Eine laminare Stromung kann in den turbulenten Zustand iibergehen, wenn die Visko-
sitdt abnimmt und/oder die FlieBgeschwindigkeit zunimmt. Die laminare Stromung zeich-
net sich durch eine glatte, reguldre Struktur aus, wihrend der turbulente Zustand irregulir
und chaotisch ist. Quantitativ konnen diese Zustidnde durch eine dimensionslose Kennzahl,
die Reynolds-Zahl, voneinander abgegrenzt werden. Sie ist definiert als das Verhiltnis von
Trigheits- zu Viskosititskriften bzw. als das Verhiltnis der nichtlinearen zu den viskosen
Termen in der Navier-Stokes-Gleichung (Gleichung 2.25). Die Reynolds-Zahl ist

Re = — (2.24)
v

mit der charakteristischen Geschwindigkeit v und der charakteristischen Lénge [ der Stro-
mung und v der (kinematischen) Viskositdt. Bei einer kritischen Reynolds-Zahl Rey;
geht die laminare Stromung in den turbulenten Zustand iiber. Weltraumplasmen wie bei-
spielsweise der Sonnenwind konnen Reynolds-Zahlen in der Groenordnung von Re =
10% — 10'2 haben und zeigen aufgrund der Prisenz von Magnetfeldern und elektrischen
Stromen ein komplexeres Verhalten als klassische, hydrodynamische turbulente Stromun-
gen. Weltraumplasmen sind oft als stoffreie Plasmen zu betrachten, weshalb die Turbu-
lenz wichtig fiir die Ubertragung von Energie und Impuls in dem Medium sowie die
stochastische Beschleunigung von Teilchen sein kann.

Der wesentliche Grund fiir die Entstehung turbulenter Strukturen ist, dass die Bewe-
gung von Gasen und Fliissigkeiten von Natur aus eigentlich instabil ist und die Entwick-
lung der Turbulenz nur durch eine ausreichend hohe viskose Dissipation unterdriickt wird.
Folglich ist der turbulente Zustand bzw. die turbulente Bewegung der natiirliche Zustand
vieler Medien. In den meisten Umgebungen, so auch in plasmaphysikalischen Umgebun-
gen von Planeten, ist die Viskositit klein und turbulente Strukturen dominieren daher.
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Abbildung 2.3: Logarithmische Darstellung eines Energiespektrums E(k). Bei niedrigen
Wellenzahlen wird Energie in das System injiziert; bei mittleren Wellenzahlen findet eine
Umverteilung der Energie statt, bevor sie dann bei grolen Wellenzahlen dissipiert wird
(nach Biskamp 2003).

Mikroskopisch betrachtet bilden sich mit ansteigender Reynolds-Zahl charakteristi-
sche Strukturen, Wirbel (engl. vortices, eddies) tiber alle Skalenbereiche aus und fiir
Re — oo geht die Turbulenz in ,,vollstindig entwickelte Turbulenz® (engl. fully develo-
ped turbulence) iiber. Vollstindig entwickelte Turbulenz ldsst sich in drei verschiedene
Bereiche gliedern: (1) die energieenthaltenden Skalen (engl. energy-containing scales),
welches die Skalen sind, bei denen die Energie in das System injiziert wird und die in
der GroBenordnung der charakteristischen Léange [ des Systems liegen; (2) die Skalen, in
denen Energiedissipation dominiert; (3) ein Bereich zwischen den energieenthaltenden
Skalen und den Skalen, in denen Dissipation dominiert, in dem Energie zwischen den
Skalen umverteilt wird (nichtlineare Terme dominieren). Dieser Bereich wird ,,Inertialbe-
reich® (engl. inertial range) genannt. Abbildung 2.3 zeigt eine schematische Darstellung
des Energiespektrums E(k) mit den verschiedenen fiir das Spektrum typischen Bereichen.

Die hydrodynamische Beschreibung der Turbulenz basiert auf der Navier-Stokes-Glei-
chung (fiir ein inkompressibles Medium; V - v = 0)

o 5
E+(v~V)v=—VP+vVv+F (2.25)
mit der Geschwindigkeit v, dem Druck P, der Viskositit v und weiteren Kriften, die all-
gemein durch F dargestellt sind. Die Reynolds-Zahl stellt das Verhiltnis von Advektion
((v- V)v) zur Diffusion (vV?v) in Gleichung 2.25 dar. Fiir groBe Reynolds-Zahlen do-
miniert somit der nichtlineare advektive Term in dieser partiellen Differentialgleichung.
Andrei Nikolajewitsch Kolmogorov entwickelte im Jahr 1941 (Kolmogorov 1941a) ein
Modell zur phinomenologischen Beschreibung der Turbulenz, dessen Idee darin bestand,
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dass im stationdren Zustand die Injektionsrate der Energie der Dissipationsrate entspricht
und die Energietransferrate zwischen beiden Bereichen ebenfalls mit dieser Rate iiberein-
stimmt. Es entsteht also eine Energiekaskade von groflen zu kleinen Skalen. Daraus ldsst
sich die Gleichung fiir das Energiespektrum

E(k) = Cxeik3 (2.26)

ableiten, bei der E(k) die Energie pro Masse bei einer Wellenzahl k, Cx die Kolmogorov-
Konstante, € die Energietransferrate und k die Wellenzahl ist. Gleichung 2.26 beschreibt
den mittleren Teil in Abbildung 2.3, in dem die Energietransferrate € konstant und E(k) o
k3 ist (ideale, isotrope, inkompressible hydrodynamische Turbulenz).

Basierend auf einer hydrodynamischen Beschreibung durch die Navier-Stokes-Glei-
chung, wurde auch eine magnetohydrodynamische Beschreibung unter Beriicksichtigung
von Magnetfeldern bzw. Magnetfeldfluktuationen entwickelt. Fiir das Energiespektrum
ergibt sich (Kraichnan 1965, Iroshnikov 1964)

E(k) = Cix (evp)* k3 2.27)

mit der Konstanten Cix und der Alfvén-Geschwindigkeit v5. Das Spektrum wird auch als
Iroshnikov-Kraichnan (IK)-Spektrum der MHD-Turbulenz bezeichnet. Es fillt weniger
steil als das Kolmogorov-Spektrum ab (vgl. Gleichung 2.26).

Neben den Gleichungen 2.26 und 2.27 fiir die beiden Energiespektren vollstindig ent-
wickelter Turbulenz gibt es Zusténde, die als Intermittenz (engl. intermittency) bezeichnet
werden und weitere k-Abhingigkeiten hervorbringen (E(k) oc k~2: zweidimensionale Tur-
bulenz; E(k) oc k~3: eindimensionale Turbulenz; E(k) oc k~': Rauschspektrum).

Ein weiterer Aspekt der Turbulenz beinhaltet die Energieabnahme bzw. Dissipation
der turbulenten Energie, die in einem bestimmten Volumenelement vorherrscht, wenn die
einmal generierte turbulente Stromung sich selbst iiberlassen wird. Viskose Dissipation
fithrt zu einer Abnahme der turbulenten Energie, die sich jedoch unterschiedlich schnell
vollzieht. Auf diese als ,,sich frei entwickelnd* bezeichnete Turbulenz (engl. freely deca-
ying/evolving) wird in Kapitel 4 mit Hinblick auf Magnetfeldfluktuationen in der Magne-
tosheath der Venus eingegangen.

2.2.6 Wellenerscheinungen in der Umgebung der Venus

Eine Vielzahl von beobachteten Wellen im ultra-niederfrequenten (ULF-) und niederfre-
quenten (LF-) Bereich in der Umgebung der Planeten unseren Sonnensystems sind bei
Glassmeier und Espley (2006) zusammengefasst. Insbesondere Venus stellt wegen des
fehlenden intrinsischen Magnetfeldes ein interessantes Forschungsobjekt dar.

Ein Schwerpunkt der in der Nihe der Venus gemachten Wellenbeobachtungen um-
fasste die Detektion von Plasmawellen und geht auf den PIoNEER-VENUS-ORBITER zuriick.
Der Orbiter Electric Field Detector (OEFD-Experiment) konnte Plasmawellen im Be-
reich von 100 Hz bis 30 kHz detektieren. Zusammenfassungen der Ergebnisse geben Hu-
ba und Strangeway (1997) und Strangeway (1991). Huba und Strangeway (1997) be-
trachten dabei Fluktuationen des elektrischen Feldes, des Magnetfeldes, der Elektronen-
dichte und der Elektronentemperatur, die mit den P1oNEER-VENUs-ORBITER-Instrumenten
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2 Plasmaumgebung der Venus

gemessen wurden und prisentieren die Wellenaktivitit insbesondere fiir die Foreshock-
Region, den Mantel und die Ionosphire. Strangeway (1991) stellen einige der vielen durch
den PioNEER- VENUS-ORBITER beobachteten Wellenerscheinungen wie z.B. Whistler-Mode-
Wellen in der Magnetosheath, die eine wichtige Rolle bei dem Ubertrag von Energie auf
die Ionosphire spielen konnten, Wellen in den ,,Plasmawolken®, die zur Beschleunigung
von Elektronen beitragen konnten sowie ionenakustische Wellen, die an der Bugsto3wel-
le beobachtet wurden, vor. Einen Vergleich mit Ergebnissen aus der Mars-Umgebung
hat Strangeway (2004) erarbeitet. An Bord des PIoNEER-VENUS-ORBITER war ebenfalls ein
Experiment zur Bestimmung der Magnetfeldkomponenten installiert. Die maximale zeitli-
che Auflésung dieses Magnetometers betrug 12 Hz (Russell et al. 1980), was eine Untersu-
chung von Magnetfeldoszillationen mit Frequenzen bis zu einigen Hz erlaubt. Zahlreiche
Beobachtungen in diesem niedrigeren Frequenzbereich sind ebenfalls dokumentiert.

Orlowski et al. (1994) haben niederfrequente Wellen stromaufwirts der BugstoBwelle
mit theoretischen Ergebnissen der linearen Vlasov-Theorie und der Hall-magnetohydro-
dynamischen Theorie hinsichtlich der magnetischen Polarisation und des Kompressions-
verhiltnisses verglichen und kommen zu dem Ergebnis, dass die kinetische N#herung
mit den Ergebnissen konsistent ist, wihrend bei dem Hall-MHD-Modell eine starke Ab-
hingigkeit der Ergebnisse von g vorliegt. Plasmawellen stromaufwirts der BugstoBwelle
(im Foreshock-Bereich) wurden von Strangeway und Crawford (1995) kartiert und ana-
lysiert. Die Autoren untersuchten damit detaillierter Prozesse, die in Verbindung mit der
BugstoBwelle stehen (z.B. Beschleunigungsprozesse), da diese Wellen als Folge der Refle-
xion von Teilchen an der BugstoBwelle entstehen konnen. Aufgrund ihrer Beobachtungen
vermuten sie, dass die Kriimmung der BugstoBwelle den Fluss und die Energie von reflek-
tierten Elektronen begrenzt. Weiterhin beobachteten sie ionenakustische Wellen im Ionen-
Foreshock, die vermutlich durch diffuse Ionenverteilungen im Ionen-Foreshock generiert
wurden und nicht durch Ionenstrahlen. Diese Vermutung wird aufgrund eines Vergleichs
mit Jonenbeobachtungen bei der Erde gedufert.

Stromabwirts der Bugstobwelle haben Brace et al. (1983a) Wellenstrukturen in der
nachtseitigen Ionosphire beobachtet, die sie als post-terminator ionospheric waves be-
zeichnen. Diese Wellen sind durch kohidrente Wellenziige bzgl. der Elektronendichte, der
Temperatur und der Ost-West-Komponente des Magnetfeldes charakterisiert, wobei sich
die Variationen der Elektronendichte und Temperatur nahezu gegenphasig zueinander ver-
halten. Beobachtet wurden diese Wellen unterhalb einer Hohe von 200 km iiber der Ober-
flache. Die Autoren vermuten, dass die Wellenenergie durch Gradienten des Plasmadrucks
am Terminator bereitgestellt werden konnte, welche die Beschleunigung des Plasmas in
den nachtseitigen Bereich bedingen. Der exakte Entstehungsmechanismus konnte nicht
geklért werden; jedoch werden durch Gradienten hervorgerufene Austauschinstabilitéiten
(engl. gradient driven interchange instabilities) oder Scherinstabilitdten (engl. shear in-
stabilities) aufgrund der Wechselwirkung von Ionen mit Neutralteilchen sowie turbulente
Prozesse in groBeren Hohen (Ubergang zu supersonischen Geschwindigkeiten) als mogli-
che Mechanismen diskutiert.

Ausgepridgte (ultra-) niederfrequente Magnetfeldfluktuationen in der Magnetosheath
der Venus mit Perioden von 10s bis 40 s haben Luhmann et al. (1983) beobachtet. Sie
vermuten, dass die Wellen in der Umgebung der quasi-parallelen BugstoBwelle angeregt
werden und mit dem Sonnenwindplasma in der Magnetosheath stromabwirts konvektie-
ren. Winske (1986) hat mit Hilfe von numerischen Simulationen mogliche Anregungsme-

4
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chanismen untersucht. Das Ergebnis war, dass Plasmainstabilitdten, die entweder direkt
mit der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der quasi-parallelen BugstoBwelle oder
mit Pickup-Teilchen (Sauerstoffionen planetaren Ursprungs) in Verbindung stehen, die
Wellen anregen konnten. Luhmann (1995b) haben Magnetfeldfluktuationen in der subso-
laren Magnetosheath (nahe Venus) analysiert und beobachteten vornehmlich linear pola-
risierte transversale Wellen (in Bezug auf das Hintergrundfeld). Die Untersuchung war
durch einen Vergleich mit Beobachtungen bei der Erde motiviert; stehende Slow-Moden-
Ubergiinge, wie sie von Song et al. (1992a,b) und Song et al. (1990) in der inneren subso-
laren Magnetosheath der Erde beobachtet wurden, sollten auch in der Magnetosheath der
Venus gefunden werden. Die detektierten Strukturen bei Venus lieflen allerdings keinen
physikalischen Zusammenhang zu Slow-Moden-Ubergingen erkennen.

Weiterhin haben Grebowsky et al. (2004) ultra-niederfrequente Wellen im Bereich
der Ionosphire und des Schweifs beobachtet. In diesen Regionen sind auch Pickup-Ionen
vorhanden, was die Autoren die Vermutung duflern lieB, dass ein Zusammenhang zwi-
schen der Erzeugung der Wellen und dem Vorhandensein der Pickup-Teilchen bestehen
konnte. Konkret wurden Wellen detektiert, die linear und elliptisch polarisiert sind und
in Bereichen lokalisiert waren, in denen auch Pickup-Ionen detektiert wurden. Mogliche
physikalische Anregungsmechanismen dieser Wellen wurde nicht diskutiert.

Die Venus-Express-Mission (vgl. Abschnitt 3.1) liefert gegenwirtig eine Reihe von
Daten bzw. Messungen, die das Verstindnis der physikalischen Prozesse in der Plasmaum-
gebung der Venus weiter vervollstindigen. Die Umlaufbahn des Satelliten eignet sich zur
Untersuchung des Terminatorbereichs in unmittelbarer Ndhe zum Planeten sowie der pla-
netennahen Schweifregion. Beide Regionen wurden zuvor nicht oder nur unzureichend
durch den Orbit des ProNEErR- VENUs-ORBITER abgedeckt (Zhang et al. 2006). Mit Hilfe des
Magnetfeldexperiments an Bord von Venus-Express wurden Proton-Zyklotron-Wellen
stromaufwirts der BugstoBwelle (Delva et al. 2008a,b,c) detektiert. Da die Exosphire
der Venus bis in die Magnetosheath hinaus reicht, kann Wasserstoff dort ionisiert wer-
den und mit dem Sonnenwind als Pickup-Teilchen entweichen. Der ionisierte Wasserstoff
kann durch Wechselwirkung mit dem Sonnenwind (z.B. Ionenstrahlinstabilititen) zur An-
regung von Proton-Zyklotron-Wellen fiihren. Die Beobachtung dieses Wellentyps ermog-
licht Riickschliisse auf die Verlustraten atmosphérischer Bestandteile und somit die Ent-
wicklung der planetaren Atmosphére besser zu verstehen. Beobachtete Proton-Zyklotron-
Wellen-Ereignisse bei Venus und Mars auf Grundlage von P1ONEER-VENUS-ORBITER- und
Mars-GLoBAL-SURVEYOR-Daten wurden von (Russell et al. 2006b) dokumentiert. Diese
Wellen wurden stromaufwirts der jeweiligen BugstoSwelle beobachtet. Die Autoren ver-
muten, dass die Wellen durch eine Wechselwirkung aufgrund der Beschleunigung von
ionisiertem exosphérischem Wasserstoft durch das solare elektrische Feld entstehen. Da-
mit kommt es auch zu einem Verlust von Wasserstoff aus der Exosphére. Es handelt sich
um linkshéndig polarisierte Wellen mit kleinen Winkeln zwischen Ausbreitungsrichtung
und Magnetfeld. Die Wellen werden nur in der Magnetosheath, jedoch nicht im stromauf-
wirtigen Sonnenwind beobachtet.

Weiterhin wurden von Volwerk et al. (2008a,b) Mirror-Mode-dhnliche Strukturen in
der Magnetosheath in Magnetfeldmessungen des VeEnus-ExprEss-Magnetometers gefun-
den. Die meisten Beobachtungen wurden in der tagseitigen Magnetosheath gemacht, aber
auch auf der Nachtseite lieBen sich diese Strukturen detektieren. Anzumerken ist, dass die
Interpretation ausschlieBlich auf Grundlage der Magnetfeldmessungen erfolgte, da keine
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Daten von Plasmamomenten vorlagen, die jedoch zur Identifikation von Mirror-Moden
sehr hilfreich sein konnen oder notwendig sein miissen (vgl. Abschnitt 2.2.3).

SchlieBlich haben Voros et al. (2008a,b) Eigenschaften der Magnetfeldfluktuationen
in der Magnetosheath der Venus und dem Schweif analysiert und beobachteten unter-
schiedliche spektrale Skalengesetze in Bezug auf die Fluktuationen, d.h. unterschiedlich
starke Abnahmen der Fluktuationsenergie im Frequenzraum in den verschiedenen Gebie-
ten.

Mit der Electron Temperature Probe (OETP-Experiment) an Bord des ProNEer-VENUS-
OreiTER Wurden wellenidhnliche Strukturen in der Néhe der lonopause sowie damit ver-
bunden ,,Plasmawolken® oberhalb der Ionopause beobachtet. Diese Erscheinungen konn-
ten aus einer Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Ionosphire resultieren (Brace
et al. 1982a) und in Zusammenhang mit der Entstehung von Kelvin-Helmholtz-Instabili-
tiaten aufgrund der Geschwindigkeitsunterschiede zwischen der Plasmastromung der Ma-
gnetosheath und der Ionosphére beim Umstromen des planetaren Hindernisses stehen
(Luhmann und Cravens 1991). MHD-Simulationen bzw. theoretische Betrachtungen las-
sen vermuten, dass es zur Entstehung von Kelvin-Helmholtz-Instabilitéten in der Wechsel-
wirkungsregion des Sonnenwindes mit Kdrpern ohne globales Magnetfeld kommen kann
(Amerstorfer et al. 2010, 2007, Biernat et al. 2007). Wellen an der subsolaren Ionopause
wurden von Russell et al. (1987) beobachtet und ein Zusammenhang mit den Flux-Rope-
Strukturen (vgl. Abschnitt 2.1) vermutet.

Eine Reihe weiterer beobachteter Wellenphdnomene wird auf das Vorhandensein von
Blitzerscheinungen (die sich jedoch im Unterschied zu Blitzen auf der Erde wegen der an-
dersartigen physikalischen Umgebungsbedingungen vermutlich nur innerhalb der Wolken
ausbilden wiirden) in der Atmosphédre der Venus zuriickgefiihrt (z.B. Russell und Stran-
geway 1992, Russell 1991b, Scarf et al. 1980). Diese Interpretationen gingen zunéchst
auf Beobachtungen elektromagnetischer Signale der VENERA 11-14-Landeeinheiten sowie
den VENERA 9-Orbiter und den ProNeer-VENUs-ORBITER zuriick. Der umfangreichste Da-
tensatz wurde dabei von dem VLF (very-low-frequency) electric field experiment an Bord
des PioNEer- VENUs-ORBITER bereit gestellt. Durch Beobachtungen magnetischer Fluktua-
tionen nahe am Planeten im hochauflésenden Messbereich des Magnetometers an Bord
des VENus-Express-Satelliten, die als Whistler-Moden interpretiert werden, ist die Gegen-
wart von Blitzen, also elektrischen Entladungen, in den Wolken der Venusatmosphére
weiter begriindet worden (Russell et al. 2008a,b, 2007, 2006¢). Russell et al. (2008b) ha-
ben linear polarisierte magnetische Wellen im Bereich von 100 Hz beobachtet, die sich
mit kleinen Winkeln bzgl. des Magnetfeldes ausbreiten und interpretieren diese als Re-
sultat von Entladungen in der Atmosphére, die sich dann durch die lonosphére bis zum
Satelliten ausbreiten konnen.

Jedoch gibt es noch keine optischen Beobachtungen von Blitzerscheinungen, so dass
diese Blitzerscheinungen in der Atmosphire der Venus nicht endgiiltig bewiesen sind
(Luhmann und Nagy 1986) und gegenwirtig weiter diskutiert bzw. untersucht werden.
Eine Zusammenstellung von Argumenten, die fiir und wider die Interpretation der be-
obachten Signale hinsichtlich atmosphirischer Entladungsmechanismen sprechen, wurde
durch Hunten (1995) herausgearbeitet. Einen Uberblick iiber die Beobachtungen von Ent-
ladungen in den Atmosphiren der Planeten geben Yair et al. (2008).
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3 Daten und Methoden

3.1 Venus-Express-Mission

Die Venus-Express-Mission ist die erste europdische Satellitenmission zur Venus und un-
tersucht die Dynamik und chemische Zusammensetzung der Venusatmosphire, die Wech-
selwirkungsprozesse zwischen Atmosphire und Oberfliche sowie die Wechselwirkung
der Atmosphére mit dem Sonnenwind (Svedhem et al. 2009, 2007, Titov et al. 2006b,a,
Zhang et al. 2006). Die Raumsonde (Abbildung 3.1) der Europdischen Raumfahrtbehorde
ESA (European Space Agency) wurde am 9. November 2005 an Bord einer Sojus-Fregat-
Rakete von Baikonur (Kasachstan) aus gestartet und erreichte Venus am 11. April 2006
(Zhang et al. 2008a,b). VeEnus-Express bewegt sich auf einer 24-stiindigen polaren Um-

Abbildung 3.1: Venus-Express-Satellit (zwei Seitenansichten) wihrend der Integrations-
und Testphase (Fotos: Yasuhito Narita, Toulouse, Frankreich, 2005).
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Abbildung 3.2: Umlaufbahn des Venus-Express-Satelliten (blaue Linie) am 27. Juni 2006.
Die verschiedenen Ebenen im VSO-Koordinatensystem sind in a) bis ¢) dargestellt. d)
zeigt die Umlaufbahn in einem zylindrischen Koordinatensystem (vgl. Abschnitt 3.3.1).

laufbahn um die Venus (Inklination etwa 90°). Im Perizentrum (bei etwa 78° nordlicher
geographischer Breite) hat der Satellit eine Entfernung von etwa 250 km und im Apo-
zentrum von etwa 66000 km zur Oberfliche. Die Abbildungen 3.2 und 3.3 zeigen die
Umlaufbahn zu zwei unterschiedlichen Zeitabschnitten, die verdeutlichen, dass insbeson-
dere in der Umgebung des Terminators sowie in der Schweifregion in unmittelbarer Néihe
zum Planeten eine gute Messabdeckung erzielt wird. Die Drehung der Umlaufbahn um
den Planeten wihrend der Bewegung der Venus um die Sonne verbessert die Abdeckung
zusitzlich. Die nominale Mission endete nach etwa zwei Venustagen (vgl. Tabelle 1.1)
im Oktober 2007; die Mission wurde jedoch verldngert und liefert bis zum gegenwirtigen
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Venus—-Express—0Orbit, 22. August 2006
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Abbildung 3.3: Umlaufbahn des Venus-ExprEss-Satelliten (blaue Linie) am 22. August
2006. Die verschiedenen Ebenen im VSO-Koordinatensystem sind in a) bis c) darge-
stellt. d) zeigt die Umlaufbahn in einem zylindrischen Koordinatensystem (vgl. Ab-
schnitt 3.3.1).
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Abbildung 3.4: Schematische Darstellung des VeEnus-Express-Satelliten mit seinen 7 In-
strumenten (Grafik: ESA).

Zeitpunkt Messdaten. Wihrend dieses zusitzlichen Missionsabschnitts wurde die Hohe
des Perizentrums abgesenkt (Titov et al. 2009).

An Bord von Venus-Express sind 7 Messinstrumente integriert (vgl. Abbildung 3.4),
die Daten tiber die Oberfliche, die Atmosphire und die nahe Weltraumumgebung der Ve-
nus in verschiedenen Beobachtungsphasen wihrend eines Umlaufs des Satelliten liefern.
Der Missionsname ,, VEnus-Express” geht zuriick auf die schnelle Durchfiihrung des Pro-
jekts, das von der Planung bis zum Start nur vier Jahre benétigte sowie auf die Nutzung
des bereits vorhandenen Konzepts und Designs der Mars-Express-Raumsonde (Fletcher
2009, Moulinier et al. 2003, Schmidt 2003).

Folgende Messinstrumente sind auf VeEnus-Express montiert (vgl. Abbildung 3.4):

o Magnetometer (MAG) zur Messung der Magnetfeldkomponenten

o Visible and Infrared Thermal Imaging Spectrometer (VIRTIS) fiir spektrografische
Aufnahmen der Atmosphire und der Oberfliache des Planeten

o Planetary Fourier Spectrometer (PFS) zur Vertikalsondierung der Atmosphére mit-
tels infraroter Fourier-Spektroskopie

e Spectroscopy for Investigation of Characteristics of the Atmosphere of Venus (SPI-
CAV/SOIR) fiir spektrometrische Untersuchungen der Atmosphére mittels Stern-
oder Sonnenokkultation
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o Venus Monitoring Camera (VMC) fiir Aufnahmen von Bildern im ultravioletten
und sichtbaren Spektrum

o Venus Radio Science (VeRa) zur Sondierung der Atmosphire mittels Radiowellen

o Analyser of Space Plasma and Energetic Atoms (ASPERA-4) zur Detektion von
ionisierten und neutralen Teilchen

Das Magnetometer MAG (Zhang et al. 2007a) soll zu einem detaillierten Verstandnis der
plasmaphysikalischen Vorginge bei der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Ve-
nus beitragen. Wesentlich dafiir ist eine hohere zeitliche Auflosung der Messdaten als bei
vorherigen Missionen (Tabelle 3.1). Insbesondere sollen somit die verschiedenen Wech-
selwirkungsregionen und Grenzschichten genauer charakterisiert und klassifiziert werden
sowie eine detailliertere Kenntnis iiber die Wellenaktivitdt und Verlustprozesse planetarer
Bestandteile erworben werden.

3.2 Magnetfeldmessung durch Venus-Express

Die Messung des Magnetfeldes durch VEnus-Express erfolgt mittels eines Fluxgate-Ma-
gnetometers. Das Grundprinzip dieser Art von Magnetometern beruht auf der Erzeugung
einer induzierten elektrischen Spannung in einer Induktionsspule, die durch eine Ande-
rung des magnetischen Flusses ¢ verursacht wird. Es gilt

d¢
Ujna = —N—, 3.1
d o G.D
wobei N die Anzahl der Windungen der Spule ist. Wegen
¢=A-B=puA-H 3.2)

(A = An: Vektor senkrecht zur eingeschlossenen Flidche einer Windung) kann eine Span-
nung in der Induktionsspule im Allgemeinen durch eine zeitliche Anderung der Magnet-
feldstirke dH/dt, die Anderung der von der Spule umgebenden Fliche relativ zum Ma-
gnetfeld dA_ /dt und die Anderung der Permeabilititszahl du,/dt (u; = p/po; p: magne-
tische Permeabilitit, 1: magnetische Feldkonstante) induziert werden. Die ersten beiden
Mechanismen finden Anwendung in sog. Search-Coil- und Rotating-Coil-Magnetometern
und letzterer in Fluxgate-Magnetometern (z.B. Auster 2008, Kallenrode 2004, Acuia
2002, Primdahl 1979). Erstmalig beschrieben wurde eine solche Anordnung zur Messung
magnetischer Storungen von Aschenbrenner und Goubau (1936).

Mit einem Fluxgate-Magnetometer (auch Saturationskern-Magnetometer oder Forster-
Sonde) konnen die vektoriellen Komponenten des Magnetfeldes gemessen werden. Das
Prinzip beruht auf der Nichtlinearitit der Magnetisierungskurve (B(H)-Kurve) von weich-
magnetischen Spulenkernen, also Kernen mit hoher magnetischer Permeabilitit ¢ (Prim-
dahl 1979, Aschenbrenner und Goubau 1936). Eine anschauliche Zusammenfassung dazu
bietet z.B. Kertz (1995). Ein dulleres periodisches Erregerfeld H(¢) einer Erregerspule in-
duziert die magnetische Induktion B(f) in dem Spulenkern. Die magnetische Flussdichte
ergibt als Funktion des Erregerfeldes B(H) die zugehorige Magnetisierungskurve (B(H)-
Kurve). Die Nichtlinearitit dieser Magnetisierungskurve ist Resultat der Magnetisierungs-
séttigung. Die B(H)-Kurve muss also iiber den linearen Bereich hinaus bis in die Séttigung
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durchlaufen werden. In einem einfachen Modell (unter Vernachldssigung von Hysterese-
verlusten) wird die Magnetisierungskurve durch die Funktion

B(H(®) =3H® - H®’ (3.3)

angendhert. Weiterhin soll das Erregerfeld einen zeitunabhingigen Anteil H, besitzen
H(t) = Hex + hsin(wt) (w: Erregerfrequenz, h: Amplitude des Erregerfeldes). Die indu-
zierte magnetische Flussdichte in dem Spulenkern ist dann

1
B(f) = Huy (3 -H - %hz) +3h (1 -H2 - th) sin (wf)

1
+ %Hexlhz cos Quwt) + Zh3 sin Bwr). (3.4)

In einer weiteren Spule um den Kern, der Induktionsspule, wird nun eine Spannung U
induziert, die proportional zur zeitlichen Anderung von B(¢) ist,

as()

Uing o

(3.5)

Fiir die zeitliche Anderung der magnetischen Induktion ergibt sich aus Gleichung 3.4

% =3h (1 -H2 - %hz) w cos (wt) — 3Hy P wsin Qi) + Zh%) cosBwr). (3.6)
Die Terme auf der rechten Seite von Gleichung 3.6 sind nach Auftreten der verschiede-
nen Harmonischen zusammengefasst. Die zweite Harmonische existiert nur, wenn auch
ein konstantes Feld H., entlang der Spulenachse vorhanden ist und ist proportional zu die-
sem Feld (mittlerer Term auf der rechten Seite von Gleichung 3.6). Durch Herausfiltern
der zweiten Harmonischen kann somit die GroBe des Hintergrundfeldes ermittelt werden.
Dies trifft auch fiir alle anderen geradzahligen Harmonischen zu, wenn die Hysteresekur-
ve durch ein Polynom hoheren Grades angenéhert wird. In einer orthogonalen Anordnung
solcher Spulensysteme ist es dann moglich, die Komponenten des Magnetfeldes zu mes-
sen.

Dieses Prinzip wird in unterschiedlicher Weise technisch umgesetzt; hiufig wird ein
Nullinstrument konstruiert, dass heift, dass durch zusitzliche duflere Spulen (Helmholtz-
Spulen) das Hintergrundfeld kompensiert wird. Der dafiir bendtigte Strom ist proportio-
nal zum Magnetfeld. Der Vorteil hierbei liegt darin, dass eine detaillierte Kenntnis des
Verhaltens materialspezifischer Eigenschaften umgangen werden kann und verschiedene
Messbereiche abgedeckt werden konnen.

Das Magnetometerexperiment MAG an Bord von VENus-ExprEss (Zhang et al. 2007a)
basiert auf dem bereits fiir die RoseTta-Landeeinheit PHiLAE konzipierten Magnetometer-
und Teilchenexperiment ROMAP (ROsetta Lander MA gnetometer and Plasma Monitor;
Auster et al. (2007)) und wurde unter Leitung des Instituts fiir Weltraumforschung der
Osterreichischen Akademie der Wissenschaften in Graz und in Zusammenarbeit mit dem
Imperial College London entwickelt. Das Institut fiir Geophysik und extraterrestrische
Physik der Technischen Universitit Braunschweig hat wesentliche Beitridge zur Fertig-
stellung des Instruments (Sensoren, Magnetometerelektronik und Ausleger) geleistet so-
wie die Kalibrierung des Instruments im Magnetfeldlabor ,,Magnetsrode” durchgefiihrt.
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3.2 Magnetfeldmessung durch Venus-Express

Abbildung 3.6: Venus-Express-Magnetometer: Ausleger ist eingeklappt und an der Halte-
rung arretiert (oben); Ausleger ist ausgeklappt und betriebsbereit (unten); a) Aulensensor,
b) Ausleger, c) Elektronikeinheit, d) Innensensor (Fotos: G. Berghofer, IWF Graz).
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Tabelle 3.1: Technische Daten des Magnetometers MAG an Bord des VENuUs-EXPRESS-
Satelliten (Zhang et al. 2007a).

Standardmessbereich iggi :g Eﬁll:lfiirsl:ﬁ:r); )

minimaler Messbereich +32,8nT

maximaler Messbereich +8388,6nT

it
DC-Kompensation +10000 nT

Vektorraten beider Sensoren 128 Hz, 32 Hz, 1 Hz

Telemetrie 3328 bit/s oder 104 bit/s

maximaler Energieverbrauch 4,25W

Gesamtmasse 2308 g (inkl. Ausleger, Kabel, Isolierung)
Masse der Elektronikeinheit 992¢g

75 g (AuBlensensor)

Masse der Sensoren 120 ¢ (Innensensor)

Masse des Auslegers, des Gelenkstiicks 496
und der Startarretierung £
Masse der Kabel und der Isolierung 625¢

GroBe der Elektronikeinheit 155mm X 142mm X 99 mm

GroBe der Sensoren ca. 67mm X 67mm X 42 mm

MAG besteht aus zwei dreiachsigen Fluxgate-Sensoren (Abbildung 3.5), einer Elektronik-
einheit (Abbildung 3.6) und einem 1 m langen Ausleger (Abbildung 3.6). Die Sensoren
konnen bis zu 128 Messungen pro Sekunde registrieren. Ein Sensor ist an der Oberflé-
che der Raumsonde montiert, wohingegen sich der zweite Sensor am dufleren Ende des
Auslegers befindet, der nach dem Start ausgeklappt wurde. Folglich haben beide Sen-
soren einen unterschiedlich groen Abstand zum Satelliten. Die gleichzeitige Messung
zweier rdumlich getrennter Magnetometersensoren ermoglicht die vom Satelliten erzeug-
ten Storfelder zu bestimmen und vom umgebenden Magnetfeld zu trennen (Ness et al.
1971). Dies ist notwendig, da bei der Konstruktion des Satelliten auf ein Konzept zur
magnetischen Reinheit verzichtet wurde (Minimierung magnetischer Stérungen, die vom
Satelliten ausgehen). Die Messungen werden im Normalbetrieb mit einer Abtastfrequenz
von 1 Hz durchgefiihrt. In der Wechselwirkungsregion des Planeten mit dem Sonnenwind
kann die Abtastfrequenz auf 32 Hz oder 128 Hz erhoht werden. Im Verlauf der Mission
wurden die Zeitintervalle dieser hochaufgelosten Messungen erhoht. Weitere technische
Daten des Magnetometers sind in Tabelle 3.1 aufgelistet.

Vom Satelliten verursachte Storungen des Magnetfeldes konnen mit einer neuartigen
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ZVSO

Umlaufrichtung

yVSO

Abbildung 3.7: Darstellung des VSO-Koordinatensystems. Die x-Achse zeigt von der Ve-
nus zur Sonne, die y-Achse entgegen der Umlaufrichtung der Venus und die z-Achse zeigt
nordwirts aus der Ebene der Umlaufbahn, so dass insgesamt ein rechtshindiges Koordi-
natensystem gebildet wird.

Software auf Grundlage der getrennt registrierten Daten des Innen- und Auflensensors
automatisch ermittelt und entfernt werden (Zhang et al. 2008a). Dies fiihrt zu einer oberen
Fehlergrenze der Messwerte fiir das Absolutfeld von etwa 1 nT und besser als 0, 1 nT fiir
das verdnderliche Feld (Zhang et al. 2008a). Die Ungenauigkeit der Messdaten bewegt
sich damit in einem nur geringfiigig hoheren Bereich als bei Messungen an Bord von
Satelliten, bei denen eine hohe Prioritit auf die magnetische Reinheit des Satelliten gelegt
wird (Zhang et al. 2008c).

3.3 Koordinatensysteme

Die mit dem Magnetometer MAG an Bord von Venus-ExprEss gemessenen Magnetfeld-
komponenten bediirfen der Erlduterung des Koordinatensystems, in dem sie ermittelt
bzw. dargestellt werden. Speziell die Darstellung der ausgewerteten bzw. analysierten
Daten und Ergebnisse erfolgt in verschiedenen Koordinatensystemen. In den folgenden
Abschnitten werden die hier benutzten Koordinatensysteme eingefiihrt und erldutert.

3.3.1 VSO-Koordinatensystem

Ein Koordinatensystem, dessen Ursprung im Zentrum der Venus liegt, wird als VSO-
Koordinatensystem bezeichnet (engl. Venus solar orbital (VSO) coordinate system). In
diesem Koordinatensystem ist die x-Achse von der Venus zur Sonne gerichtet, die y-
Achse wird entgegen der Richtung der Bahnbewegung der Venus gewihlt und die z-
Achse erginzt das Koordinatensystem nordwirts aus der Ebene der Bahnbewegung, so
dass insgesamt ein rechtshiandiges Koordinatensystem gebildet wird. Eine schematische
Darstellung des VSO-Koordinatensystems mit den Achsen xyso, yvso und zyso zeigt Ab-
bildung 3.7. Eine Erweiterung dieses Koordinatensystems beriicksichtigt die Umlaufge-
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schwindigkeit der Venus von 35km/s gegeniiber einer mittleren Sonnenwindgeschwin-
digkeit von 400 km/s. Die x-Achse zeigt dabei nicht mehr direkt zur Sonne, sondern ent-
gegen der Richtung des scheinbar anstromenden Sonnenwindes. Dies wird durch eine Dre-
hung des Koordinatensystem um 5° um die z-Achse erreicht (z.B. Martinecz et al. 2008,
Phillips und McComas 1991). Dieses neue Koordinatensystem weicht daher nur gering
vom VSO-Koordinatensystem ab und soll als VSO’-Koordinatensystem (engl. aberrated
Venus solar orbital (VSO’) coordinate system) mit den Achsen X'vso, ¥'yso und z'yso be-
zeichnet werden. Wird eine Rotationssymmetrie beziiglich der x"yso-Achse angenommen
(Zylindersymmetrie), so kann die dreidimensionale Darstellung in eine zweidimensionale
Darstellung iiberfiihrt werden. Die Achsen sind dann

x;yl = X{s0 3.7)

und
Yoyl = Yvso + Zvsor (3.8)

wobei der Index ,,zyl*“ die Abkiirzung fiir ,,zylindrisch® ist. In dieser Darstellung zeigt
die x] ;-Achse entgegen der scheinbaren Anstrémrichtung des Sonnenwindes und die y,, oI
Achse gibt die Entfernung zur x] - Achse an (Martinecz et al. 2008). Die Magnetfelddaten
werden in der Regel in VSO-Koordinaten bereit gestellt, wihrend die Darstellung der Er-
gebnisse zumeist in den zylindrischen VSO’-Koordinaten erfolgen wird (Gleichungen 3.7
und 3.8).

3.3.2 Feldlinienparalleles Koordinatensystem

Mit Blick auf die Untersuchung der transversalen und longitudinalen Eigenschaften des
fluktuierenden Magnetfeldes bietet sich eine Transformation der Daten in ein feldlinien-
paralleles Koordinatensystem an, in dem eine Achse entlang des mittleren Magnetfeldes
gerichtet ist (engl. mean field aligned (MFA) coordinate system). Dieses Koordinatensy-
stem wird so konstruiert, dass die neue z-Achse (zyipa-Achse) parallel zur Richtung des
mittleren Magnetfeldes (B) in einem bestimmten Intervall mit N Messwerten gewéhlt
wird, fir das

1 N
B) =~ ;Bi (3.9)

gilt. Die neue x-Achse (xympa-Achse) steht senkrecht auf der Ebene, die durch den Po-
sitionsvektor des Satelliten in VSO-Koordinaten (rs,) und der zypa-Achse aufgespannt
wird. Die neue y-Achse (ympa-Achse) komplettiert das Koordinatensystem schlielich
so, dass insgesamt ein rechtshindiges Koordinatensystem entsteht. Mathematisch lassen
sich die Einheitsvektoren des MFA-Koordinatensystems (ex mra,€y mra-€-,mra) folgender-
mafen ausdriicken

_ <B> X Tsat
€xMFA = (B % reul (3.10)
€y MFA = €; X €y 3.11)

_ B
€, MFA = B 3.12)
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Abbildung 3.8: Darstellung des feldlinienparallelen (MFA-) Koordinatensystems. Die z-
Achse zeigt in Richtung des mittleren Magnetfeldes (B) eines definierten Intervalls, die
x-Achse steht senkrecht auf der Ebene, die durch die z-Achse und den Positionsvektor
des Satelliten rg,, aufgespannt wird ((B) X rsy || Xmpa) und die y-Achse wird so erginzt,
dass insgesamt ein rechtshindiges Koordinatensystem entsteht.

Abbildung 3.8 zeigt die Konstruktion des MFA-Koordinatensystems. In Xypa- und
ymra-Richtung sind nur die Fluktuationen senkrecht zum Magnetfeld enthalten. Subtra-
hiert man das Hintergrundfeld so sind in zyra-Richtung nur die Fluktuationen parallel
zum Magnetfeld enthalten.

3.3.3 Hauptachsen-Koordinatensystem

Das Hauptachsen-Koordinatensystem oder Hauptachsensystem erhélt man mathematisch
durch die Durchfiihrung einer Hauptachsentransformation, bei der ein beliebiges orthogo-
nales Koordinatensystem mittels einer Drehung in das neue Koordinatensystem iiberfiihrt
wird. In dem Hauptachsensystem weisen die orthogonalen Einheitsvektoren in die Rich-
tungen der grofiten, mittleren und kleinsten Varianz des Mittelwertes. Das Hauptachsen-
system bietet die Moglichkeit die Magnetfelddaten in geeigneterer und einfacherer Weise
zu untersuchen.

Um die Drehung in das neue Koordinatensystem durchzufiihren, muss zunichst die
Kovarianzmatrix M (3 x 3-Matrix) bestimmt werden. Diese wird aus einer Zeitreihe, z.B.
dem Magnetfeld B(z), folgendermafen berechnet (z.B. Sonnerup und Scheible 2000, Song
und Russell 1999)

My = (ByB;) — (Bi)(B)). (3.13)

Dabei sind k und / die drei Komponenten des Magnetfeldes und (ByB;), (By) und (B;)
jeweils die Mittelwerte von ByB;, B, und B,. Die Kovarianzmatrix kann auch im Fre-
quenzbereich definiert werden, wobei dann B(¢) durch B(w) (w: Kreisfrequenz) zu erset-
zen ist. Mit der Kovarianzmatrix kann eine Transformation in ein neues Koordinatensy-
stem vorgenommen werden. In diesem neuen Koordinatensystem verschwinden die Nicht-
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Diagonalelemente der Kovarianzmatrix. Es wird also eine Diagonalisierung der Matrix
vorgenommen. Fiir diese Diagonalmatrix M’ gilt

M =T 'MT (3.14)

mit der Abbildungsmatrix T und ihrer inversen T~!. Das Magnetfeld in den neuen Koor-
dinaten ist
B =TB. (3.15)

Die Bestimmung der Abbildungsmatrix T erfolgt durch Losung des Eigenwertproblems,
also durch die Bestimmung der Eigenvektoren (£.£,.€5) und der zugehorigen Eigenwerte
(A1,42,43), die das Gleichungssystem

Mé = ¢ (3.16)

erfiillen miissen. Die drei Eigenvektoren zeigen in Richtung der Achsen des Hauptachsen-
Koordinatensystems und bilden zeilenweise die Abbildungsmatrix T. Die drei zugeho-
rigen Eigenwerte (grofter, mittlerer und kleinster Eigenwert; 4, > A, > A3) sind die
Diagonalelemente von M'.

Die Hauptachsen spannen einen Ellipsoiden auf (Abbildung 3.9). Die Linge jeder
Halbachse des Ellipsoiden entspricht der Standardabweichung o der Magnetfeldfluktu-
ationen iiber dem Hintergrundfeld, deren Quadrate, also die Varianz, den drei Eigenwer-
ten entsprechen. Es gilt also

Var = 07 = A (3.17)

Anschaulich ldsst sich dies folgendermaflen beschreiben: betrachtet man die Spitze eines
jeden Magnetfeldvektors in dem zu untersuchenden Intervall, so erhdlt man eine drei-
dimensionale Punktwolke um den Mittelwert des Magnetfeldes. An diese Punktwolke
wird nun ein Ellipsoid angepasst, so dass die Summe der quadrierten Abstinde zwischen
Oberfliche des Ellipsoiden und der Punkte minimal ist. Dieser Ellipsoid wird durch drei
Achsen aufgespannt, die genau den Hauptachsen entsprechen.

Die Bestimmung der Eigenvektoren und Eigenwerte ist eng an die Minimum-Varianz-
Analyse gekniipft, mit deren Hilfe Welleneigenschaften abgeleitet werden konnen. Ins-
besondere kann damit ein Schitzer fiir die Richtung der Normalen einer Wellenfront be-
stimmt werden (vgl. Abschnitt 3.4 und 4.2.5).

3.4 Spektrale Untersuchungsmethoden

Spektrale Untersuchungsmethoden sind in der Anwendung auf Zeitreihen ein sehr proba-
tes Mittel und werden haufig zur Beschreibung und Auswertung von Zeitreihen eingesetzt.
Bezogen auf Magnetfeldmessungen konnen somit beispielsweise die spektrale Leistung,
Elliptizitét, Polarisation und Ausbreitungsrichtung von Wellen bestimmt werden. Die Ent-
wicklung und Anpassung dieser spektralen Methoden auf Zeitreihen, die das Ergebnis
von Messungen des Magnetfeldes und von Plasmamomenten im Weltraum sein konnen,
wurde z.B. von Arthur et al. (1976), Samson (1973), McPherron et al. (1972), Means
(1972) und Sonnerup und Cahill, Jr. (1967) vorgenommen. Allerdings miissen einige Vor-
aussetzungen erfiillt sein sowie einige Annahmen gemacht werden, die in Zusammenhang
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X

Abbildung 3.9: Darstellung des Hauptachsen-Koordinatensystems (nach Sonnerup und
Scheible 2000). Es erfolgt eine Drehung aus einem orthogonalen Koordinatensystem
(x,y,z) in das Hauptachsensystem (Xyas,Ynas-Zuas)- Die zugehorige Drehmatrix erhélt
man durch die Losung des Eigenwertproblems. Die Hauptachsen zeigen in Richtung der
grofiten, mittleren und kleinsten Varianz des Mittelwertes, die den Eigenwerten (4,45,43)
entsprechen. Es wird ein Ellipsoid aufgespannt, dessen Halbachsen der Wurzel aus den
Eigenwerten bzw. den Standardabweichungen entsprechen.

mit der Anwendung dieser spektralen Untersuchungsmethoden angefiihrt werden miissen.
Ebenso gibt es gewisse Einschriankungen in Bezug auf die Interpretation der Ergebnisse,
die zu beriicksichtigen sind. Zunichst muss die Annahme gemacht werden, dass es sich
bei den zu untersuchenden Wellen in einer ausgewéhlten Zeitreihe um ebene Wellen han-
delt. Fiir eine ebene Welle im Magnetfeld, die auf ein konstantes Hintergrundmagnetfeld
moduliert ist, gilt

B(t) = By + 6B expli(k - r — wt)}. (3.18)
Hierbei sind B, das Hintergrundfeld, 6B die Storung des Magnetfeldes, w die Kreisfre-
quenz, k der Wellenvektor und r der Ortsvektor. Wegen V - B = 0 folgt

k-6B =0, (3.19)

was bedeutet, dass der Wellenvektor senkrecht auf dem Vektor der Magnetfeldstorung
steht und somit keine Variation des Magnetfeldes in Ausbreitungsrichtung der Welle auf-
tritt. In realen Weltraummagnetfelddaten wird es keine Richtung geben, in der die Variati-
on komplett verschwindet. Es kann jedoch mit Hilfe der Hauptkomponentenanalyse, die
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mathematisch durch die Hauptachsentransformation realisiert wird, ein Schétzer fiir die
Ausbreitungsrichtung der Welle ermittelt werden, indem die Richtung der kleinsten Vari-
anz als Ausbreitungsrichtung angenommen wird (vgl. Abschnitt 3.3.3). Die Bestimmung
dieser Richtung der kleinsten Varianz wird als Minimum-Varianz-Analyse bezeichnet. Da-
bei ist zu beachten, dass die Ausbreitungsrichtung der Wellen umso besser bestimmt ist,
je groBer das Verhiltnis von mittlerem zu kleinstem Eigenwert ist. Sind beide Eigen-
werte etwa gleich gro}, dann sind die Fluktuationen isotrop und die Polarisationsebene
ist nicht genau bestimmt. Die Ausbreitungsrichtung dieser ebenen Wellen ist nicht ein-
deutig beziiglich des Vorzeichens (+180°). Diese Uneindeutigkeit resultiert daraus, dass
die Messungen nur von einem einzelnen Satelliten durchgefiihrt werden und die Ausbrei-
tungsrichtung durch die Minimum-Varianz-Analyse bestimmt wird. Durch gleichzeitige
Messungen mehrerer Satelliten an verschiedenen Orten ist es grundsitzlich moglich diese
Uneindeutigkeit zu beseitigen.

Weiterhin konnen durch Messungen eines einzigen Satelliten die Welleneigenschaften
nur im Bezugssystem des Satelliten ermittelt werden. Da sich das Plasma, das mit Storun-
gen des Magnetfeldes gekoppelt ist, bewegt, kommt es zu einer Dopplerverschiebung der
Frequenzen zwischen dem Bezugssystem des Satelliten und dem Bezugssystem des Plas-
mas, so dass eine vom Satelliten gemessene Frequenz von der tatsidchlichen Frequenz
einer Welle abweichen kann. SchlieBlich fiihrt die Untersuchung eines bestimmten Fre-
quenzbandes zu iiber diesen Frequenzbereich gemittelten Welleneigenschaften.

Soll ein bestimmtes Frequenzband untersucht werden, so muss die Zeitreihe zundchst
in den Frequenzbereich transformiert werden. Dies kann durch die Fourier-Transforma-
tion realisiert werden. Die kontinuierliche Fourier-Transformation bildet eine beliebige
Funktion auf ihre Fourier-transformierte Funktion ab. Eine Zeitreihe (z.B. das Magnet-
feld) kann als Funktion x(¢) aufgefasst werden, die mittels

F(w) = f ) x(7) exp(—iwt)dt (3.20)

auf ihre Fourier-transformierte Funktion F(w) abgebildet wird. Die Riicktransformation
wird durch

00

x(t) = Lf F(w) exp(iwt)dw (3.21)
21 J oo

realisiert. Messungen des Magnetfeldes liegen jedoch nicht als kontinuierliche Funktion
vor, sondern nur zu diskreten Zeiten #, = kAt mit k = 0, 1,2, ..., N. Daher muss praktisch
die diskrete Fourier-Transformation angewendet werden. Fiir die Hintransformation der
diskreten Fourier-Transformation gilt

1 N-1 .
Fi= > Wy (3.22)
NS
und fiir die Riicktransformation .
X = Z FWh (3.23)
=0

mit x; = x(#) und Wy = exp(2ni/N). Bezogen auf Messungen der Magnetfeldkom-
ponenten erhélt man somit die zu der jeweiligen Zeitreihe zugehorige Fourier-transfor-
mierte Zahlenfolge F; = B(w). Die maximale Frequenz, die noch aufgelost werden kann
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(Nyquist-Frequenz), hingt vom zeitlichen Abstand At der Messungen ab. Fiir die Nyquist-
Frequenz gilt

1
2A1°
Die Linge des ausgewihlten Intervalls 7 bestimmt die Auflésung im Frequenzbereich. Es
gilt

Tyg = (3.24)

Af = % (3.25)

Mit Hilfe der Fourier-Transformierten B(w) kann nun die spektrale Leistungsdichte-
matrix P mit den Matrixeintragen

Pij = (Bi(w)Bj(w)) (3.26)

berechnet werden. Hierbei sind i/ und j die drei Komponenten des Magnetfeldes (i, j =
X, y, z) und Bj.(a)) ist die komplex-konjugierte Zahl von Bj(w). Die spektrale Leistungs-
dichtematrix ist eine komplexe 3 X 3-Matrix und kann somit als Summe ihres Real- und
Imaginérteils geschrieben werden, ndmlich

Pij = Re(Pyj) + iIm(P;;). (3.27)

Im MFA-Koordinatensystem reprisentiert die Summe der beiden Diagonalelemente Py,
und P,; einen Schitzer fiir die transversale Leistung (P, ) und P33 einen Schitzer fiir die
kompressible Leistung (P;). Die Summe aller drei Diagonalelemente ergibt die Gesamt-
leistung.

Eine Diagonalisierung des Realteils der spektralen Leistungsdichtematrix fiihrt zu den
drei Eigenvektoren &,, &,, &€; und den zugehorigen drei Eigenwerten A;, A», A3 (entspre-
chend der grofiten, mittleren und kleinsten Varianz). Mit Hilfe der Matrix der drei Eigen-
vektoren T kann dann die gesamte spektrale Leistungsdichtematrix P in das Hauptachsen-
system iiberfiihrt werden durch (vgl. Abschnitt 3.3.3)

P =T 'PT. (3.28)

Aus der spektralen Leistungsdichtematrix, den Eigenvektoren und den Eigenwerten
lassen sich nun unterschiedliche Welleneigenschaften bestimmen. Zunichst soll die Gro-
Be ¢ eingefiihrt werden, die folgendermalien definiert wird

PP

{ =
P total

(3.29)
Im Fall vorherrschender transversaler Leistung ist { positiv und im Fall vorherrschender
kompressibler Leistung ist  negativ. Werden die Daten dann weiter in das Hauptachsensy-
stem iiberfiihrt, konnen die Elliptizitit, Polarisation, Ausbreitungsrichtung und Intensitit
der Wellen bestimmt werden. Der Betrag der Elliptizitit |e| kann aus den Eigenwerten
berechnet werden und es gilt (Song und Russell 1999)

e
lel = ‘/ﬂl — (330

Hierbei wird ein isotropes Rauschen angenommen, was bedeutet, dass A3 dem Rauschen
in Richtung der Wellenausbreitung (k-Richtung) entspricht. € hat das gleiche Vorzeichen
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3 Daten und Methoden

wie der Matrixeintrag Im(P},). Ein positives Vorzeichen entspricht einer rechtshindigen
Polarisation der Welle, wihrend ein negatives Vorzeichen einer linkshéndigen Polarisati-
on entspricht. Weiterhin kann der Winkel zwischen der Richtung kleinster Varianz (Aus-
breitungsrichtung k) und der Richtung des mittleren Magnetfeldes (B) bestimmt werden
und zwar nach

k-(B) )

Ik KB)|

SchlieBlich kann noch die Intensitit der Fluktuationen / bestimmt werden, die aus den
Eigenwerten mit der Gleichung

<(k,(B)) = arccos( 3.31)

I=2+2;,-22; (3.32)

berechnet wird (Song und Russell 1999). Die Intensitit ist eine mittlere spektrale Lei-
stungsdichte fiir das ausgewihlte Frequenzband als auch ein Schitzer fiir die gesamte
magnetische Energiedichte in diesem Frequenzband (vgl. Abschnitt 4.6).

3.5 Vorgehensweise bei der Analyse der Venus-Express-
Magnetfelddaten

Fiir die statistische Untersuchung der Welleneigenschaften wird in dieser Arbeit ein Da-
tensatz des VENUs-ExprEss-Magnetometers im Zeitraum von April 2006 bis Dezember
2007 benutzt, der insgesamt 567 Orbits umfasst. Die Daten liegen standardméBig im VSO-
Koordinatensystem vor. Die zeitliche Auflosung der Daten betrégt 1s. Die Genauigkeit
der Messdaten entspricht der im Abschnitt 3.2 beschriebenen oberen Fehlergrenzen.

Die Vorgehensweise zur Untersuchung der Welleneigenschaften gestaltet sich folgen-
dermaflen:

1. Die Magnetfeldkomponenten aller ausgewihlten Zeitintervalle werden in das MFA-
Koordinatensystem transformiert, um transversale und kompressible Anteile der
Magnetfeldfluktuation voneinander trennen zu konnen.

2. Die Daten werden dann in den Frequenzbereich Fourier-transformiert.

3. Aus der Fourier-Transformierten B(w) wird die spektrale Leistungsdichtematrix P
berechnet, mit der die transversale und kompressible Leistung sowie die Gesamtlei-
stung bestimmt werden konnen.

4. Zuletzt erfolgt die Transformation in das Hauptachsensystem und die Minimum-
Varianz-Analyse ermoglicht die Richtungen grofiter und kleinster Varianz zu be-
stimmen. Aus der spektralen Leistungsdichtematrix lassen sich die Eigenvektoren
(€,,€,,€5) und Eigenwerte (4;,42,43) bestimmen, aus welchen dann die im vorheri-
gen Abschnitt beschriebenen Welleneigenschaften abgeleitet werden.

5. Die Ergebnisse der statistischen Analyse werden in den zweidimensionalen zylin-
drischen VSO’-Koordinaten dargestellt.
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4 Ergebnisse und Diskussion

Die Ergebnisse, die unter Anwendung der in Abschnitt 3.4 vorgestellten Analysemetho-
den hervorgehen, werden nun zusammengestellt und bzgl. der zugrundeliegenden physi-
kalischen Mechanismen und Prozesse diskutiert. VENUs-ExpREss stellt wegen seiner Um-
laufbahn einen einzigartigen Magnetfelddatensatz zur Verfiigung, der die statistische Aus-
wertung magnetischer Fluktuationen in der nahen Weltraumumgebung der Venus (insbe-
sondere im Bereich des Terminators und auf der Nachtseite des Planeten) bei geringer
Sonnenaktivitit, ermoglicht. Der zuvor durch den ProNeer-VENUs-ORBITER entlang einer
dquatorialen Umlaufbahn gesammelte Datensatz wird damit rdumlich und zeitlich sinn-
voll ergénzt.

Es erfolgt eine statistische Auswertung der Magnetfeldfluktuationen im niederfrequen-
ten Bereich. Als niederfrequenter Frequenzbereich wird der Bereich definiert, der sich
unterhalb bzw. nahe der Gyrationsfrequenz der Protonen bzw. der dominierenden Ionen-
spezies befindet. Weiterhin wird der Bereich, der sich unterhalb der Gyrationsfrequenz
schwererer Ionen befindet als ultraniederfrequenter Frequenzbereich bezeichnet. Diese
Definition wird auch von Espley et al. (2004) fiir die statistische Untersuchung von Ma-
gnetfeldfluktuationen bei Mars verwendet. Mit den Untersuchungen niederfrequenter Ma-
gnetfeldoszillationen, die von Espley et al. (2004) in der Magnetosheath, der Magnetic
Pileup Region (Gebiet, in dem sich das Magnetfeld ,,aufstaut) und in der Schweifregion
des Mars durchgefiihrt wurden, wird die Moglichkeit gegeben, beide Planeten hinsichtlich
ihrer magnetischen Wellenaktivitit zu vergleichen.

4.1 Ré&umliche Verteilung der Magnetfeldstirke

Die rdumliche Verteilung des gemessenen Magnetfeldbetrages (fiir den analysierten Zeit-
raum; vgl. Abschnitt 3.5) in der Venusplasmaumgebung ist in Abbildung 4.1 dargestellt.
Dabei handelt es sich um ein zylindrisches Koordinatensystem (vgl. Abschnitt 3.3.1). Die
Magnetfelddaten sind im Bereich 2Ry < x] g S —4 Ry und y;yl < 4Ry dargestellt (Ry: Ve-
nusradius; vgl. Tabelle 1.1). Jedes farbkodierte Datenfeld deckt einen Raumbereich von
0,05 Ry x 0,05 Ry ab. Weiterhin ist es zur Orientierung zweckdienlich, die verschiedenen
Regionen im Wechselwirkungsbereich des Sonnenwindes mit dem Planeten und deren
Grenzen zu kennzeichnen. Die Positionen der BugstoBwelle (engl. bow shock (BS)), der
oberen Mantelgrenze (engl. upper mantle boundary (UMB)) und der Grenze, an der sich
die Ionenzusammensetzung dndert (engl. ion composition boundary (ICB)), die Martinecz
et al. (2009) bestimmt haben, sind zur Orientierung und Abgrenzung der verschiedenen
Bereiche innerhalb der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit der Venus einge-
fiigt.
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Betrag des Magnetfeldes |B|

Magnetfeld [nT]
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Abbildung 4.1: Réaumliche Verteilung des Magnetfeldbetrages in der Plasmaumgebung
der Venus. Die Messdaten sind um die Achse des ,,scheinbar® anstromenden Sonnenwin-
des (x;yl) gemittelt. Stromabwirts der BugstoBwelle (BS) ist der Betrag des Magnetfeldes
grofer als im stromaufwirtigen Sonnenwind und das Magnetfeld ,,staut sich vor dem
Planeten auf. In Richtung des Terminators in unmittelbarer Umgebung des Planeten sind
daher die groten Magnetfeldstirken zu beobachten. Diese Region wird als Magnetic Bar-
rier bezeichnet. Die Magnetfeldlinien drapieren sich um den Planeten und es kommt zur
Bildung eines Magnetschweifs auf der Nachtseite der Venus, in welchem der Magnetfeld-
betrag ebenfalls erhoht ist. Typische Werte des Magnetfeldbetrages sind 5 nT bis 10nT im
Sonnenwind, 20 nT bis mehr als 30 nT in der tagseitigen Magnetosheath und etwa 15nT
in der Schweifregion.

Abbildung 4.1 zeigt, dass sich der Betrag des Magnetfeldes stromabwirts der Bug-
stoBwelle erhoht. Dieser Bereich zwischen der BugstoBwelle und der UMB ist eine Uber-
gangsregion, Magnetosheath, die durch eine Verringerung der Geschwindigkeit des Plas-
mas und eine Erhohung der Temperatur im Vergleich zum Plasma stromaufwirts der Bug-
stolwelle charakterisiert ist. Das Magnetfeld ,,staut* sich auf der Tagseite des Planeten
auf und es bildet sich die Magnetic Barrier (Zhang et al. 2008b). Die UMB und die
ICB begrenzen die Mantelregion in der sowohl Sonnenwindionen als auch Ionen plane-
taren Ursprungs enthalten sind. Unterhalb der ICB verschwinden die Sonnenwindionen.
Weiterhin fiihrt die Drapierung der Magnetfeldlinien um den Planeten zur Bildung des
Magnetschweifs (engl. magnetotail), in dem der Magnetfeldbetrag ebenfalls grofer als
im Sonnenwind stromaufwirts der BugstoBBwelle ist. Aus Abbildung 4.1 ldsst sich ablei-
ten, dass das Magnetfeld im Sonnenwind typischerweise Werte von etwa 5nT bis 10nT
und in der tagseitigen Magnetosheath Werte von etwa 20 nT bis mehr als 30 nT annehmen
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kann. Im Bereich der nachtseitigen BugstoBwelle lassen sich ebenfalls Werte im Bereich
von 20 nT beobachten, die jedoch in groB3erer Entfernung zur BugstoBwelle abnehmen. In
der Schweifregion betrigt der mittlere Betrag des Magnetfeldes etwa 15 nT.

4.2 Welleneigenschaften

Fiir die statistische Untersuchung der Daten wurden Intervalle der Zeitreihe mit einer Lan-
ge von 100 s gewihlt. Die Intervalle sind jeweils um 1 s zu den vorherigen Intervallen ver-
setzt. Intervalle mit Datenliicken, die groBer als 1,5 s sind, werden bei der Untersuchung
nicht beriicksichtigt. Die gewihlte Intervalllinge von 100 s ist ein Kompromiss zwischen
zeitlicher und rdumlicher Auflésung und beriicksichtigt die Anzahl der in dem Datensatz
vorhandenen Datenliicken. Eine VergroBerung der Intervalllinge wiirde bei einer spektra-
len Analyse zwar zu einer besseren Auflosung im Frequenzbereich fiihren, aber auf der
anderen Seite wiirde es zu einer Verschlechterung der Auflosung im Ortsraum fithren. Au-
Berdem bedingt eine Vergroflerung eine Reduktion der fiir die Auswertung zu Verfiigung
stehenden Intervalle, die durch die Behandlung vorhandener Datenliicken zusétzlich redu-
ziert werden konnten. Umgekehrt wiirde durch eine Verkiirzung der Intervallldnge zwar
die Anzahl der zur Verfiigung stehenden Intervalle erhoht werden und die Auflosung im
Ortsraum verbessert werden, aber die Auflosung im Frequenzbereich wiirde sich dadurch
verschlechtern. Die Grofe der Datenfelder, iiber die gemittelt wird, ist in Abbildung 4.1
und in nachfolgenden Abbildungen so gewihlt, dass fast iiberall eine ausreichende Anzahl
an Beobachtungen zur Verfiigung steht. Abbildung 4.2 zeigt die raumliche Abdeckung der
Beobachtungen in der Umgebung der Venus.

Die statistische Untersuchung der Daten erfolgt im Frequenzbereich von 30 mHz bis
300 mHz, da der Schwerpunkt auf der Untersuchung niederfrequenter Magnetfeldfluktu-
ationen liegen soll. Die Wahl der unteren Grenze dieses Frequenzbereichs wirkt als Band-
passfilter, so dass Oszillationen mit Perioden, die ldnger als 33 s sind, keinen Beitrag zu
den statistischen Ergebnissen liefern. Die Gyrationsfrequenz ist definiert als

_4B
==,

w 4.1)
wobei B die Stirke des Magnetfeldes, g die elektrische Ladung und m die Masse einer be-
stimmten lonensorte sind. Die obere Grenze des gewihlten Frequenzbereichs (300 mHz)
entspricht einer Protonengyrationsfrequenz bei einer Feldstirke von ungefihr 20 nT. Die-
se Magnetfeldstirke ist typisch fiir die tagseitige Magnetosheath der Venus (vgl. Abbil-
dung 4.1). Die untere Grenze des gewihlten Frequenzbereichs entspricht der Gyrations-
frequenz, die eine Magnetfeldstirke von etwa 2 nT liefert. Damit stellt dieser Frequenzbe-
reich einen guten Kompromiss zur Abdeckung des niederfrequenten Frequenzbereichs in
der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit der Venus dar.

Es bleibt darauf hinzuweisen, dass schmalere oder breitere Frequenzbereiche bezie-
hungsweise weitere Frequenzbereiche, die man zum Beispiel in Abhéingigkeit von der je-
weiligen lokalen Gyrationsfrequenz wihlt, in weiterfithrenden Arbeiten zu einer detaillier-
teren Beschreibung der Eigenschaften und Klassifizierung der Regionen fiihren konnten.
Dies wiirde auch den Vergleich verschiedener Frequenzbereiche miteinander erlauben.
Insbesondere kann die Betrachtung des ultraniederfrequenten Bereichs sehr interessant

63



4 Ergebnisse und Diskussion
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Abbildung 4.2: Riumliche Abdeckung der Beobachtungen. In fast allen Datenfeldern
steht eine ausreichend grole Anzahl an Werten zur Verfiigung, um im Sinne der stati-
stischen Untersuchung aussagekriftige Werte zu erhalten. Die raumliche Abdeckung ist
jedoch nicht homogen. Aufgrund der polaren Umlaufbahn von Venus-Express steht in
der Umgebung des Perizentrums eine groflere Anzahl an Messungen zur Verfiigung.

sein, da dort Effekte auftreten konnten, die durch schwerere Ionen (wie z.B. Sauerstoff)
verursacht werden. Vorerst bleibt jedoch festzuhalten, dass hierzu die Auflosung im Fre-
quenzbereich erhoht werden muss und dies mit den hier verwendeten 1 s-Daten nicht ohne
den Verlust einer akzeptablen Auflosung im Ortsraum zu realisieren ist. Abhilfe konnten
hier Magnetfelddaten hoherer Auflosung schaffen, die jedoch nur fiir bestimmte Abschnit-
te des Orbits und derzeit auch noch nicht in vergleichbarer Qualitit wie die 1 s-Daten zur
Verfiigung stehen. Ebenso konnten hierbei Plasmamomente wie z.B. die Teilchendichten
der Ionen von Vorteil sein, die jedoch z.Zt. ebenso nicht in ausreichender Qualitéit und
Quantitdt zur Verfiigung stehen.

4.2.1 Analyse ausgewihlter Zeitintervalle

Die in Abschnitt 3.4 und 3.5 beschriebene Analyse der Daten und die Vorgehensweise
zur Auswertung der Daten wird zunichst an vier ausgewihlten Intervallen in unterschied-
lichen Bereichen der Wechselwirkungsregion durchgefiihrt:

1. 25. Mai 2006, 01:27:54 UTC-01:29:34 UTC

2. 25. Mai 2006, 01:54:33 UTC-01:56:13 UTC
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3. 25. Mai 2006, 02:09:48 UTC-02:11:28 UTC
4. 25. Mai 2006, 02:38:53 UTC-02:40:33 UTC

In diesen Intervallen bzw. zu diesen Zeiten befand sich VeEnus-Express in der tagseitigen
Magnetosheath nahe des Perizentrums (in der nahen Umgebung des Planeten bei hohen
Breitengraden), auf der Nachtseite bzw. im Schweif (in der nahen Umgebung des Pla-
neten bei mittleren Breitengraden), in der Mantelregion (in einer Entfernung von etwa
1,8 Ry auf der Nachtseite des Planeten) und in der nachtseitigen Magnetosheath (in einer
Entfernung von etwa 2,3 Ry).

Die Abbildungen 4.3 bis 4.6 zeigen die jeweiligen Komponenten des Magnetfeldes fiir
diese Intervalle in VSO-Koordinaten (erste bis dritte Zeitreihe in Abbildung 4.3a- 4.6a)
und in MFA-Koordinaten (vierte bis sechste Zeitreihe in Abbildung 4.3a- 4.6a) sowie
den Betrag des Magnetfeldes (unterste Zeitreihe in Abbildung 4.3a- 4.6a), die Trajektorie
der Umlaufbahn mit den gekennzeichneten Positionen des jeweils analysierten Intervalls
in zylindrischen VSO’-Koordinaten (Abbildung 4.3b- 4.6b) und das jeweilige Leistungs-
spektrum im Frequenzbereich 30 mHz bis 500 mHz (Abbildung 4.3c- 4.6¢).

Das mittlere Magnetfeld betrégt fiir das erste Intervall (Abbildung 4.3) etwa 38 nT, fiir
das zweite Intervall (Abbildung 4.4) etwa 4 nT, fiir das dritte Intervall (Abbildung 4.5)
etwa 15 nT und fiir das vierte Intervall (Abbildung 4.6) etwa 7 nT. Die mit diesen Magnet-
feldstirken einhergehenden Gyrationsfrequenzen der Protonen ergeben sich zu fyy,, =
580mHz, fyyro = 61 mHz, fyr, = 229mHz und fyy,, = 107mHz. Die Magnetfeld-
komponenten des MFA-Koordinatensystems wurden dann Fourier-transformiert und die
Gesamtleistung Py, sowie die transversale Leistung P, und die kompressible Leistung
Py wurden aus der spektralen Leistungsdichtematrix bestimmt (in den Abbildungen 4.3c-
4.6¢c wurde eine Fensterfunktion auf das Spektrum angewendet, um die statistische Signi-
fikanz beobachteter Strukturen zu erhohen; die Spektren zeigen jedoch keine spektralen
Spitzen, die das angegebene 95% Vertrauensintervall iiberschreiten). Weiterhin wurde der
spektrale Index der Spektren durch eine an die Daten angepasste Gerade (gepunktete Li-
nie) im logarithmisch aufgetragenen Spektrum ermittelt.

Die sich in diesen Intervallen ergebenen Wellenparameter (relative Leistung ¢, Ellipti-
zitdt €, Winkel zwischen mittlerem Magnetfeld B und Wellenvektor k, Intensitit /) sowie
die spektralen Indizes sind in Tabelle 4.1 zusammengestellt. Die transversale Leistung ist
fiir alle vier Intervalle grofler als die kompressible Leistung (vgl. auch Abbildung 4.3c-
4.6¢) in denen die gestrichelten Linien die transversale Leistung und die strichpunktierten
Linien die kompressible Leistung darstellen) und konnen daher als vornehmlich Alfvé-
nisch betrachtet werden. Die Fluktuationen weisen mittlere Elliptizitdten unterschiedli-
cher Polarisation auf und die Winkel zwischen Wellenvektor und mittlerem Magnetfeld
sind groBer als 45°. Die Wellenintensititen der Fluktuationen variieren in den vier Ge-
bieten bzw. fiir die vier untersuchten Intervalle; wihrend die Intensitit in der tagseitigen
Magnetosheath den groften Wert aufweist, ist sie in den iibrigen Bereichen etwa eine
GroBenordnung geringer.

Der Abfall der Leistungsspektren bringt spektrale Indizes hervor, die in der tagseitigen
und nachtseitigen Magnetosheath im Bereich der Werte fiir hydrodynamische (o = -5/3)
bzw. MHD-Turbulenz (¢ = —3/2) liegen. Auf der Nachtseite und im Schweif treten stir-
kere spektrale Abfille auf, was darauf hindeutet, dass die Turbulenz in diesen Bereichen
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b)

15
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Abbildung 4.3: Datenintervall 25. Mai 2006, 01:27:54 UTC-01:29:34 UTC: a) Kompo-
nenten des Magnetfeldes in VSO- und MFA-Koordinaten und Betrag des Magnetfeldes;
b) Verlauf der Umlaufbahn in der tagseitigen Magnetosheath der Venus (das schwarze
Rechteck kennzeichnet die Position des analysierten Intervalls); c) Leistungsspektrum der
Gesamtleistung (Py1) sowie der transversalen (P, ) und kompressiblen (P;) Komponente
der Leistung. Die gepunktete Linie ist eine in diesem logarithmisch skalierten Spektrum
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a) Venus-Express-Magnetometerdaten, 25. Mai 2006
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Abbildung 4.4: Datenintervall 25. Mai 2006, 01:54:33 UTC-01:56:13 UTC: a) und c)
siehe Erlduterungen in Abbildung 4.3; b) Verlauf der Umlaufbahn in der Nachtseite der
Venus mit Kennzeichnung der Position des analysierten Intervalls (schwarzes Rechteck).

67



4 Ergebnisse und Diskussion

a) Venus-Express-Magnetometerdaten, 25. Mai 2006
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Abbildung 4.5: Datenintervall 25. Mai 2006, 02:09:48 UTC-02:11:28 UTC: a) und c)
siehe Erlduterungen in Abbildung 4.3; b) Verlauf der Umlaufbahn in der Mantelregion der
Venus mit Kennzeichnung der Position des analysierten Intervalls (schwarzes Rechteck).
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a) Venus-Express-Magnetometerdaten, 25. Mai 2006
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Abbildung 4.6: Datenintervall 25. Mai 2006, 02:38:53 UTC-02:40:33 UTC: a) und c)
siche Erlduterungen in Abbildung 4.3; b) Verlauf der Umlaufbahn in der nachtseitigen
Magnetosheath der Venus mit Kennzeichnung der Position des analysierten Intervalls
(schwarzes Rechteck).

69



4 Ergebnisse und Diskussion

Tabelle 4.1: Welleneigenschaften vier verschiedener Gebiete (vgl. Abbildungen 4.3
bis 4.6) in dem Wechselwirkungsbereich der Sonne mit Venus.

Zeit [UTC]/ relative e X Intensitdt spektraler
Region Leistung Elliptizitat  Winkel [nT?/Hz] Index
¢ e <k, B) 1 a

25. Mai 2006,
01:27:54-01:29:34,
tagseitige
Magnetosheath

25. Mai 2006,
01:54:33-01:56:13,
Nachtseite/
Schweif

25. Mai 2006,
02:09:48-02:11:28,
Mantel

25. Mai 2006,
02:38:53-02:40:33,
nachtseitige
Magnetosheath

0,31 -0,72 ~90° 157,2 -1,56

0,29 0,75 ~ 54° 39 -3,01

0,43 -0,48 ~73° 49 -2,95

0,33 0,56 ~ 81° 1,7 -1,62

nicht bzw. wenig entwickelt ist und in Zusammenhang mit dem planetaren Hindernis ste-
hen konnte (Voros et al. 2008a,b). Die beobachten Fluktuationen weisen also insgesamt
zumeist unterschiedliche Welleneigenschaften in den vier Regionen auf.

Es ist festzuhalten, dass sich aufgrund der variierenden Magnetfeldstirke in den un-
terschiedlichen Wechselwirkungsbereichen der analysierte Frequenzbereich von 30 mHz
bis 300 mHz bzgl. der Protonengyrationsfrequenz verschiebt. Da der Schwerpunkt der
Betrachtungen in den verschiedenen Bereichen der Wechselwirkungsregion liegt, ist das
Frequenzintervall im Sinne einer einheitlichen statistischen Analyse als Kompromiss un-
ter Beriicksichtigung der dort auftretenden Magnetfeldstirken ausgewihlt worden.

Das auf die ausgewihlten Beispielintervalle angewendete Analyseverfahren wird im
Folgenden auf alle verfiigbaren Intervalle des Datensatzes angewendet, um so in einer
statistischen Untersuchung einen Uberblick iiber die Verteilung der Welleneigenschaften
in der Plasmaumgebung der Venus zu erhalten. Die Ergebnisse werden in gleicher Weise
wie in Abbildung 4.1 dargestellt.

4.2.2 Transversale und kompressible Leistung

Abbildung 4.7 zeigt die rdumliche Verteilung der Differenz von transversaler und kom-
pressibler Leistung relativ zur Gesamtleistung (relative Leistung {; vgl. Abschnitt 3.4).
Blaue Datenfelder kennzeichnen hier iiberwiegende transversale Leistung, wihrend rote
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Abbildung 4.7: Differenz von transversaler und kompressibler fluktuierender Leistung nor-
miert auf die Gesamtleistung (das Hintergrundfeld wurde vorher subtrahiert). Das Koordi-
natensystem ist das gleiche wie in Abbildung 4.1. Blau abgestufte Farben kennzeichnen
die Bereiche, in denen die transversale Leistung dominiert ({ = +1 rein transversal) und
rot abgestufte Farben die Bereiche, in denen der kompressible Anteil dominiert (¢ = —1
rein kompressibel). Im Bereich der tagseitigen BugstoBwelle sind die Anteile von transver-
saler und kompressibler Leistung in etwa gleich gro3, wihrend im Bereich der nachtsei-
tigen Bugstowelle der kompressible Anteil zunimmt. In der tagseitigen Magnetosheath
sowie in der Mantelregion und im Schweif ist der kompressible Anteil etwas groBer als
in der nachtseitigen Magnetosheath. Im Sonnenwind stromaufwirts der Bugstowelle ist
der transversale Leistungsanteil grofer als der kompressible Anteil.

Datenfelder durch tiberwiegende kompressible Leistung gekennzeichnet sind. Aufgrund
der Definition der relativen Leistung ¢ entsprechen die Werte { = +1 einer rein trans-
versalen Leistung und { = -1 einer rein kompressiblen Leistung. Auf Grundlage der
MHD-Theorie konnen die transversalen Fluktuationen als eher Alfvénische Fluktuatio-
nen charakterisiert werden.

Es ldsst sich beobachten, dass transversale und kompressible Leistung in der Umge-
bung der tagseitigen Bugstolwelle in etwa gleich grof3 sind, wohingegen wegen des hiu-
figeren Auftretens rot gefirbter Bereiche die kompressible Leistung in der Umgebung
der nachtseitigen BugstoBwelle etwas groBer zu sein scheint. Dies bedeutet jedoch nicht,
dass die kompressible Leistung diesen Bereich klar dominiert. In der tagseitigen Magneto-
sheath als auch in der Mantel- und Schweifregion liefert die kompressible Leistung einen
grofleren Beitrag als in der nachtseitigen Magnetosheath. Insgesamt betrachtet aber ist
der Anteil der transversalen Leistung an der Gesamtleistung grofer als der kompressible
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Abbildung 4.8: Betrag der Elliptizitit der Wellen in der Plasmaumgebung der Venus. Der
Wert € = 0 kennzeichnet eine rein lineare Polarisation und der Wert € = 1 eine rein zirku-
lare Polarisation der Wellen. In der tag- und nachtseitigen Magnetosheath treten grofere
Elliptizititswerte (im Bereich von 0,6) als in der Mantel- und Schweifregion sowie im
Sonnenwind auf (hdufigeres Vorkommen von Werten im Bereich von 0,4 und kleiner).

Anteil. Im Sonnenwind stromaufwiirts der BugstoBwelle dominiert klar die transversale
Leistung.

4.2.3 Elliptizitit

Die mittlere Elliptizitit (vgl. Abschnitt 3.4) der Fluktuationen in der Nihe der Venus zeigt
Abbildung 4.8. Der Wert € = 1 entspricht einer rein zirkularen Polarisation, wihrend der
Wert € = 0 einer rein linearen Polarisation entspricht. Im Mittel erreicht der Betrag der
Elliptizitit |e| hohere Werte (etwa 0,6) in der Magnetosheath als in den anderen Wechsel-
wirkungsregionen, in denen hédufiger Werte von etwa 0,4 oder kleinere Werte auftreten
konnen.

Es ist somit zu konstatieren, dass in der Magnetosheath insgesamt nur ein moderater
Polarisationsgrad zu beobachten ist und nur in wenigen Bereichen Elliptizitidtswerte gro-
Ber als 0,6 erreicht werden. In der Mantel- und Schweifregion sowie im Sonnenwind ist
die Variation der Werte grofer und die Verteilung der Elliptizititswerte erstreckt sich iiber
einen weiteren Bereich ohne eine erkennbare ausgeprigte Tendenz.
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Abbildung 4.9: Mittlere Polarisationsrichtung der Wellen in der Plasmaumgebung der
Venus. Blau abgestufte Farben kennzeichnen die Bereiche iiberwiegend rechtshindiger
Polarisation und rot abgestufte Farben die Bereiche iiberwiegend linkshédndiger Polarisa-
tion. Sehr nahe am Planeten ist die Polarisationsrichtung tendenziell weniger ausgepragt
als in Bereichen groferer Entfernung zum Planeten. Es sind jedoch keine ausgedehnten
zusammenhingende Bereiche mit einer bevorzugten Polarisationsrichtung zu beobachten.
Links- oder rechtshindig dominierte Bereiche treten nur lokal auf.

4.2.4 Polarisation

Abbildung 4.9 zeigt die rdumliche Verteilung der Polarisationsrichtung der magnetischen
Fluktuationen (vgl. Abschnitt 3.4) in der Plasmaumgebung der Venus. Blaue Datenfelder
entsprechen einer im Mittel rechtshéndigen Polarisation, wéhrend rote Datenfelder einer
im Mittel linkshdndigen Polarisation entsprechen. Diese Verteilung zeigt keine klar abge-
grenzte Region, in der im Mittel entweder links- oder rechtshindig polarisierte Wellen
dominieren. Insbesondere sehr dicht am Planeten geht das ansonsten lokal ausgeprigte
Polarisationsmuster im Vergleich zu den iibrigen Regionen zuriick und die Polarisations-
richtungen sind dort somit lokal weniger stark ausgeprigt. Weder die Magnetosheath noch
die Mantel- oder Schweifregion werden daher im Mittel von Wellen einer bestimmten Po-
larisationsrichtung beherrscht.

Es ist weiterhin anzumerken, dass fiir (nahezu) linear polarisierte Wellen die Diskussi-
on iiber eine Polarisationsrichtung wegen des Fehlers in der Bestimmung der Elliptizitéits-
werte (vgl. Abschnitt 3.3.3 und 3.4) nicht sinnvoll ist. Die Ergebnisse sollten daher immer
unter Vergegenwirtigung dieses Sachverhaltes betrachtet und interpretiert werden. Wei-
terhin konnen Vergleiche zwischen den hier bestimmten Polarisationseigenschaften und
theoretisch abgeleiteten Polarisationseigenschaften zu Fehlinterpretationen fiihren, weil
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aufgrund der Doppler-Verschiebung eine Umkehrung der Polarisationsrichtung zwischen
Bezugssystem des Satelliten und Bezugssystem des Plasmas moglich ist. Dieser Sachver-
halt wird in Abschnitt 4.3 genauer erléutert.

In diesem Kontext sollte auch darauf hingewiesen werden, dass auf der einen Sei-
te die Bestimmung eines mittleren Betragwerts der Elliptizitdt den Mittelwert von Null
in Richtung hoher Elliptizitdtswerte verschieben kann, jedoch andererseits eine Umkeh-
rung der Polarisationsrichtung zwischen den beiden Bezugssystemen auch einen Effekt in
Richtung niedrigerer Elliptizitdtswerte hervorbringen kann. Zusammenfassend sind diese
Sachverhalte also bei der Diskussion und Interpretation der Ergebnisse aus Abbildung 4.9
zu beriicksichtigen. Mit den Messungen nur eines einzelnen Satelliten zu einem bestimm-
ten Zeitpunkt kann die Korrektur der Doppler-Verschiebung der Frequenzen zwischen den
Bezugssystemen ohne zusitzliche Annahmen nicht durchgefiihrt werden.

4.2.5 Ausbreitungsrichtung

Wie bereits im Abschnitt 3.4 beschrieben ist die Bestimmung der Richtung des Wellenvek-
tors, also die Ausbreitungsrichtung der Wellen umso verlisslicher bestimmt, d.h. der Feh-
ler in der Bestimmung der Ausbreitungsrichtung ist umso kleiner, je grofer das Verhiltnis
von mittlerem zu kleinstem Eigenwert (4,/43) ist. In der Arbeit von Espley et al. (2004)
wurde ein Verhiltnis von A,/1; > 2 verwendet, um die Richtung des Wellenvektors fiir
niederfrequente Magnetfeldoszillationen in der Plasmaumgebung des Mars zu bestimmen,
wihrend in den theoretischen Betrachtungen von Sonnerup und Scheible (2000) ein Ver-
hiltnis von A,/43 > 10 empfohlen wird (vgl. Abschnitt 3.3.3 und 3.4). Auch bei Song und
Russell (1999) werden groBe Werte des Eigenwertverhiltnisses von A,/ A3 vorgeschlagen
bzw. empfohlen, um die Ausbreitungsrichtung verlésslich zu bestimmen.

In dieser Arbeit wird ein verldsslicherer Wert (d.h. ein Wert, der den Fehler in der
Richtungsbestimmung reduziert) als bei Espley et al. (2004) von A,/43 > 5 benutzt. Dies
bedeutet, dass fiir die Bestimmung der k-Richtung nur Fille betrachtet werden, die diesem
Kriterium geniigen. Die Festlegung auf dieses Eigenwertverhiltnis stellt einen Kompro-
miss zwischen der Grofe des Fehlers in der Bestimmung der Ausbreitungsrichtung und
den durch dieses Auswahlkriterium bedingten Wegfall eines Teils des Daten dar. Bei ei-
ner Anhebung des Eigenwertverhéltnisses fiele ein nicht mehr zu vernachlissigender Teil
der fiir die zur Analyse zur Verfiigung stehenden Intervalle heraus. Es werden insoweit
mogliche Einschriankungen in Kauf genommen, als dass es sich um eine statistische Aus-
wertung des Datensatzes handelt.

Wird die Grofle des kleinsten Eigenwertes als Schitzer fiir das Rauschen (isotrop)
angenommen (vgl. Abschnitt 3.3.3), dann ist die Varianz des Signals in Richtung der
maximalen Varianz 4; — A3 und in Richtung der mittleren Varianz A, — A3. Der kleinste
Eigenwert A; wird als Schitzer fiir das Rauschniveau zugrunde gelegt und ermoglicht
es, einen weiteren Schétzer, namlich den fiir den Fehler in der Bestimmung der Ausbrei-
tungsrichtung zu ermitteln. Die maximale Anderung des Winkels der minimalen Varianz
ist dann (Hoppe et al. 1981)

A
Prmax = arctan(/l 3/1 ) “4.2)
2= A3

Dies bedeutet, dass fiir 1, = A3 die Richtung minimaler Varianz nicht bestimmt ist (also
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Abbildung 4.10: Raumliche Verteilung der Winkel zwischen Ausbreitungsrichtung der
Wellen und mittlerer Richtung des Magnetfeldes. Datenliicken in der Abbildung sind uv.a.
auf das Auswahlkriterium des Eigenwertverhéltnisses von A,/A3 > 5 zuriickzufiihren. Der
Bereich der Magnetosheath sehr nahe an der Venus ist durch das Auftreten grofler Winkel
zwischen k und (B) gekennzeichnet. In der Mantel- und Schweifregion sind Winkel gro-
Ber als 45° zu beobachten, wohingegen in der nachtseitigen Magnetosheath eher kleinere
Winkel zu finden sind. Im Sonnenwind tritt ein breite Verteilung an Winkeln auf.

Pmax praktisch 90° betrigt), fir A, = 243 der Winkel ¢y, = 45° betrdgt und fiir das hier
beriicksichtigte Eigenwertverhiltnis ¢n,c ~ 14° betrigt. Da jedoch die entsprechenden
hier abgeleiteten Werte zusitzlich gemittelt sind, ist dieser Schitzer fiir den Fehler in der
Ausbreitungsrichtung als obere Fehlergrenze zu betrachten.

Abbildung 4.10 zeigt die raumliche Verteilung der Winkel in der Wechselwirkungs-
region des Sonnenwindes mit der Venus zwischen Wellenvektor und mittlerem Magnet-
feldvektor fiir die Félle, in denen das Verhiltnis von mittlerem Eigenwert A, zu kleinstem
Eigenwert A3 grofer als 5 ist. In der tagseitigen Magnetosheath in unmittelbarer Umge-
bung der Venus treten vornehmlich Wellenvektoren auf, die fast senkrecht zum mittleren
Magnetfeld stehen. Auch in der Mantel- und Schweifregion treten sehr hiufig Winkel
grofer als 45° auf, wihrend in der nachtseitigen Magnetosheath eine Tendenz zu klei-
neren Winkeln zu beobachten ist (insbesondere Winkel kleiner als 45° sind héufig zu
beobachten). Die Datenliicken innerhalb der Magnetosheath sind auf die Beschrankung
der Datenintervalle mit einem Eigenwertverhiltnis von A,/1;3 > 5 zuriickzufiihren. Im
stromaufwirtigen Sonnenwind zeigt sich eine breitere Winkelverteilung mit einem leich-
ten Ubergewicht von Winkeln, die groBer als 45° sind.
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Abbildung 4.11: Rdumliche Verteilung der Wellenintensitit der niederfrequenten Magnet-
feldfluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus. Die Intensitit ist in der tagseitigen
Magnetosheath stark erhoht und nimmt in Richtung bzw. in der Umgebung des Termi-
nators schnell ab. In der nachtseitigen Magnetosheath bewegen sich die Intensititswerte
somit auf einem deutlich niedrigeren Niveau. In den iibrigen Regionen, stromaufwirti-
ger Sonnenwind, Mantel- und Schweifregion sind keine signifikanten Intensititswerte zu
beobachten.

4.2.6 Intensitit

Die rdumliche Verteilung der Wellenintensitét / (vgl. Abschnitt 3.4) des fluktuierenden
Magnetfeldes in der Venusumgebung zeigt Abbildung 4.11. Die Wellenintensitit erreicht
die grofiten Werte in der tagseitigen Magnetosheath und verringert sich schnell in Rich-
tung des Terminators. In der nachtseitigen Magnetosheath sind fast ausschlieflich deut-
lich verminderte Intensitétswerte zu beobachten. In der Umgebung der nachtseitigen Bug-
stoBwelle ist hier noch eine etwas hohere Wellenaktivitéit zu verzeichnen, wihrend weiter
stromabwirts sowie in der Mantel- und Schweifregion nur noch sehr geringe Intensitéten
auftreten.

Beziiglich des Rauschniveaus ist festzuhalten, dass das untere Ende der Farbskala in
Abbildung 4.11 zwei GroBenordnungen iiber der Rauschniveaugrenze bzw. der Daten-
genauigkeit liegt, die durch das Messinstrument vorgegeben ist. Dies bedeutet, dass bis
auf wenige Ausnahmen alle Intensititswerte oberhalb dieser Schwelle liegen und somit
unechte bzw. kiinstliche Signalbeitrige einen nur sehr geringen Beitrag leisten diirften.
In Regionen, die durch kleine Intensitidtswerte ausgezeichnet sind, ist daher zu beachten,
dass die ermittelten Welleneigenschaften eine etwas groflere Ungenauigkeit aufweisen
konnten, als die Welleneigenschaften, die in Regionen hoher Intensitét ermittelt werden.

76



4.2 Welleneigenschaften

Eine weitergehende und detailliertere Betrachtung der Intensititsverteilung im Hin-
blick auf die Entwicklung und das Abklingverhalten turbulenter Strukturen in der Magne-
tosheath, was bedeutsam in der Theorie und Betrachtung plasmaphysikalischer Prozesse
ist, erfolgt in Abschnitt 4.6.

Da die in dieser Arbeit entwickelten Analyseroutinen zur Untersuchung der Wellenei-
genschaften und Wellenaktivitit von Magnetfelddaten des VeEnus-Express-Satelliten auch
fiir Datensitze anderer Satellitenmissionen weiterentwickelt und angewendet werden kon-
nen, ist zum Vergleich in Abbildung 4.12 die Intensitétsverteilung magnetischer Fluktua-
tionen in der Plasmaumgebung der Erde dargestellt, die auf Grundlage der Messdaten der
Tuemis-Satelliten ermittelt wurde.

Der Datensatz der amerikanischen Tuemis-Mission (Angelopoulos 2008, Sibeck und
Angelopoulos 2008) ist besonders fiir statistische Auswertungen geeignet, da die Umlauf-
bahnen der fiinf Satelliten die Plasmaumgebung der Erde grofiflichig abdeckt (Frey et al.
2008). Inbesondere dringen zwei Satelliten (Taemis-B und Tremis-C) in den Bereich der
Magnetosheath ein bzw. durchqueren dariiber hinaus auch die Bugstolwelle der Erde und
verharren zeitweilig im stromaufwértigen Sonnenwind.

Die zeitliche Standardauflosung der THeEmis-Magnetfelddaten von 3 s ermdoglicht es,
Frequenzen bis maximal 167 mHz aufzulosen. Der Frequenzbereich unterhalb dieser Ma-
ximalfrequenz deckt damit in vielen Bereichen den niederfrequenten und ultraniederfre-
quenten Frequenzbereich ab und kann daher der Intensitétsverteilung bei Venus gegen-
iibergestellt werden.

Abbildung 4.12 zeigt die Verteilung der magnetischen Wellenintensitét in der nahen
Erdumgebung in einem zylindrischen Koordinatensystem, welches das Aquivalent zum
VSO’-Koordinatensystem fiir die Erde ist (aberrated geocentric solar ecliptic (AGSE)
coordinate system). Die Intensitit ist in der Magnetosheath deutlich hoher als im Sonnen-
wind vor der BugstoBwelle und unterhalb der Magnetopause. Allerdings scheinen sich
die Intensitétsverteilungen bei Venus und Erde qualitativ voneinander zu unterscheiden;
wihrend sich bei Venus die Wellenintensitit auf die tagseitige Magnetosheath konzen-
triert (mit einer starken Abnahme in Richtung des Terminators), kann in der nachtseitigen
Magnetosheath der Erde noch eine eine erhthte Wellenintensitidt im Vergleich zu den
iibrigen Bereichen der Wechselwirkungsregion beobachtet werden. Die Intensitit verrin-
gert sich jedoch auch von der tagseitigen Magnetosheath in Richtung der nachtseitigen
Magnetosheath. Anzumerken ist, dass fiir einen quantitativen Vergleich die untersuchten
Frequenzbereiche genauer abgeglichen werden sollten.

Eine Reihe von Untersuchungen niederfrequenter Wellen in der Magnetosheath der
Erde sind durchgefiihrt worden (z.B. Narita und Glassmeier 2006, Schéfer et al. 2005,
Denton et al. 1998, Schwartz et al. 1996, Anderson et al. 1994) und zeigen bzw. identi-
fizieren vielfaltige Wellenerscheinungen, wihrend fiir die Venusumgebung aufgrund der
geringeren Anzahl an Satelliten deutlich weniger Untersuchungen vorliegen.

Die Motivation fiir eine genauere Betrachtung der Situation in Venusnihe, wie es be-
reits weiter oben beschrieben wurde, ergibt sich damit auch aus der abweichenden bzw.
sich anders darstellenden Situation zur Umgebung der Erde; vermutlich spielen auch an-
dersartige Anregungsmechanismen aufgrund der unterschiedlichen Wechselwirkungsme-
chanismen mit dem Sonnenwind, die auch zu unterschiedlichen Geometrien der Wechsel-
wirkungsregionen fiihren, eine Rolle.
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Abbildung 4.12: Raumliche Verteilung der Wellenintensitét des fluktuierenden Magnet-
feldes in der Plasmaumgebung der Erde im Frequenzbereich von 30 mHz bis 167 mHz
in einem zylindrischen Koordinatensystem, dem das AGSE-Koordinatensystem zugrunde
liegt. Die Messwerte aller fiinf Taemis-Satelliten wurden hier beriicksichtigt. Die hoch-
sten Intensitdtswerte lassen sich in der tagseitigen Magnetosheath beobachten (zur Orien-
tierung sind Modelle fiir den Verlauf der BugstoB3welle (Slavin und Holzer 1981) und der
Magnetopause eingefiigt (Shue et al. 1997)). Insgesamt ist die Intensitiit in der Magneto-
sheath im Vergleich zu den iibrigen Regionen deutlich erhoht.

4.2.7 Spektrale Indizes

Weiterhin wurde die Steigung einer in doppeltlogarithmischer Darstellung der Leistungs-
spektren angepassten Geraden ermittelt, die die sog. spektrale Steigung bzw. den spektra-
len Index « darstellt. Bei linearer Auftragung der Datenpunkte entspricht dies der Anpas-
sung eines Potenzgesetzes mit dem Exponenten « an die Daten des Leistungsspektrums.
Dieser Index gibt Auskunft iiber die turbulente Struktur bzw. das turbulente Verhalten des
Plasmas.

Die Indizes wurden jeweils fiir die transversale und kompressible sowie die Gesamt-
leistung fiir den bereits zuvor zur Ableitung der Welleneigenschaften ausgewihlten Fre-
quenzbereich 30 mHz bis 300 mHz und den durch die zeitliche Auflosung der Magnetome-
terdaten festgelegten maximal moglichen Frequenzbereich bis 500 mHz bestimmt. Aus al-
len spektralen Indizes wurden mittlere Werte fiir die Magnetosheath und die Mantel- und
Schweifregion ermittelt. Die Ergebnisse sind in Tabelle 4.2 zusammengestellt. Die spek-
tralen Indizes der Gesamtleistung im Frequenzbereich 30 mHz bis 300 mHz sind in der
tag- und nachtseitigen Magnetosheath groler als in der Mantel- und Schweifregion, was
einen flacheren Abfall der Werte mit zunehmender Frequenz bedeutet, d.h. dies entspricht
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Tabelle 4.2: Ermittelte spektrale Indizes und die Abweichungen ihrer Mittelwerte fiir ver-
schiedene Bereiche in der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit der Venus. Bei
den in Klammern angefiigten Werten handelt es sich um die Standardabweichung.

. Frequenzbereich
Region Komponente
30 mHz — 300 mHz 30 mHz — 500 mHz
tagseitige gesamt —1,232 £ 0,001 (0,575) —1,854 + 0,001 (0,588)
Magneto- transversal -1,153 £ 0,001 (0,619) —1,783 + 0,001 (0,622)
sheath kompressibel —1,352 + 0,001 (0,684) —1,988 + 0,001 (0,660)
nachtseitige gesamt -1,312 £ 0,001 (0,601) —1,879 + 0,001 (0,639)
Magneto- transversal —1,278 £ 0,001 (0,660) —1,851 + 0,001 (0,696)
sheath kompressibel —1,370 + 0,001 (0,644) —1,950 + 0,001 (0,636)
gesamt -2,132 £ 0,001 (0,512) —2,407 £ 0,001 (0,433)
Mantel transversal -2,106 = 0,001 (0,557) —2,417 £ 0,001 (0,491)
kompressibel —2,200 + 0,001 (0,666) -2,471 + 0,001 (0,624)
gesamt -2,402 + 0,001 (0,340) —2,407 + 0,001 (0,390)
Schweif transversal -2,432 £ 0,001 (0,392) —2,470 + 0,001 (0,464)

kompressibel -2,365 + 0,001 (0,564) —2,406 + 0,001 (0,625)

einem weniger starken Abklingen der mit den magnetischen Fluktuationen einhergehen-
den Energie.

Fiir den gesamten Frequenzbereich von 30 mHz bis 500 mHz ergeben sich etwas klei-
nere Werte fiir die Indizes in der tag- und nachtseitigen Magnetosheath sowie in der Man-
telregion. Die Werte in der Magnetosheath sind jedoch nach wie vor grof3er als die in der
Mantel- und Schweifregion ermittelten Werte und das bereits in dem vorherigen kleineren
Frequenzbereich beobachte Verhalten bleibt qualitativ erhalten. Ursache hierfiir konnten
dissipationsbedingte Prozesse bei hohen Frequenzen sein, die einen steileren Verlauf der
Spektren hervorbringen konnten.

Weiterhin fithren die spektralen Indizes des kompressiblen Anteils in der tag- und
nachtseitigen Magnetosheath sowie im Mantel auf einen etwas steileren Verlauf als die In-
dizes des transversalen Anteils. In der Schweifregion ist dies nicht zu beobachten; jedoch
ergibt sich hier mit zunehmender Frequenz der steilste Abfall der spektralen Leistungs-
dichte.

Insgesamt weisen die spektralen Indizes (vgl. Tabelle 4.2) auf ein turbulentes Verhal-
ten der Magnetfeldfluktuationen in der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit
der Venus hin. Im Detail sind in der Magnetosheath etwas kleinere Werte (Betrag) als
fiir hydrodynamische Turbulenz (o = —5/3) und MHD-Turbulenz (¢ = —3/2) zu erwar-
ten sind (vgl. Abschnitt 2.2.5) zu beobachten. In der Mantel- und Schweifregion sind die
Werte am kleinsten, so dass die spektrale Leistungsdichte hier mit steigender Frequenz am
schnellsten absinkt. Die von Voros et al. (2008a,b) im Rahmen einer Fallstudie entlang
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der Venus-Express-Trajektorie fiir eine zwanzigtigige statistische Analyse beobachteten
spektralen Steigungen in der Magnetosheath (fiir Bereiche, die nicht dicht an den Be-
grenzungen der Wechselwirkungsregionen liegen) sind @ ~ —1 (diese werden als noisy
fluctuations bezeichnet), in der Nihe des Terminators und auf der Nachtseite des Planeten
(dicht am Planeten) @ = —2,5 (diese werden als wavy structures bezeichnet) und dicht an
den Grenzen der Wechselwirkungsregion @ = —1,6 (diese werden als turbulente Regionen
bezeichnet).

Die in dieser Arbeit ermittelten Steigungen, die iiber einen wesentlichen lingeren Zeit-
raum gemittelt wurden, sind in der Mantel- und Schweifregion den Werten von Voros et al.
(2008a,b) dhnlich, wohingegen in der Magnetosheath stirker voneinander abweichende
Werte dokumentiert sind.

Regionen auf der Nachtseite, die sich nahe am Planeten befinden, konnen durch die
direkte Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Hindernis beeinflusst sein, da vermu-
tet wird, dass dort Plasmainstabilititen (z.B. die Kelvin-Helmholtz-Instabilitit im Bereich
des Terminators; z.B. Amerstorfer et al. (2007)) auftreten konnen. Auf der anderen Seite
dringt in den Schweifbereich direkt hinter Venus fast kein Sonnenwindplasma ein, so dass
Strukturen aus der Magnetosheath das turbulente Verhalten im Schweif nicht sehr beein-
flussen sollten und es daher nicht zu entwickelten turbulenten Strukturen kommt (Voros
et al. 2008a,b).

Voros et al. (2008a,b) vermuten, dass wegen der begrenzten rdumlichen Ausdehnung
der tagseitigen Magnetosheath die Entwicklung einer turbulenten Kaskade dort unter-
driickt wird und die von ihnen beobachteten spektralen Indizes Resultat des Auftretens ver-
schiedener unabhingiger physikalischer Anregungsmechanismen fiir magnetische Fluk-
tuationen ist. Da die hier ermittelten Werte (Betrag) grofler aber trotzdem etwas unterhalb
der Werte fiir hydrodynamische und MHD-Turbulenz liegen, konnen die von Voros et al.
(2008a,b) herangezogenen Effekte nur in geringem Mal als Interpretation beriicksichtigt
werden; es zeigt sich eher eine entwickeltere Turbulenz, die im Bereich der hydrodynami-
schen bzw. MHD-Turbulenz liegt.

Der Unterschied der transversalen und kompressiblen Indizes deutet auf ein leicht
anisotropes Verhalten des Leistungsabfalls mit zunehmender Frequenz hin, was in un-
terschiedlichen Anregungsmechanismen bzw. Eigenschaften des turbulenten Systems be-
griindet liegen kann. Ein flacherer spektraler Verlauf konnte z.B. Ursache eines groleren
Energieeintrages bei verschiedenen Frequenzen sein oder im Auftreten von verschiedenen
Dissipationsmechanismen bei hoheren Frequenzen begriindet liegen.

4.3 Welleneigenschaften in den Umgebungen von Venus
und Mars im Vergleich

Die in Abschnitt 4.2 ermittelten Welleneigenschaften der niederfrequenten magnetischen
Fluktuationen in den unterschiedlichen Regionen der Venusplasmaumgebung werden im
Folgenden zusammengefasst und Welleneigenschaften niederfrequenter magnetischer Os-
zillationen in der Plasmaumgebung des Mars gegeniibergestellt.

In der tagseitigen Magnetosheath und der Umgebung der BugstoBwelle werden trans-
versale und kompressible Anteile der Leistungsdichte beobachtet, die annidhernd von glei-
cher GroBle sind. Die Wellen in diesem Bereich sind méBig elliptisch polarisiert und haben
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wechselnde Polarisationsrichtungen. Die Stirke der lokal vorherrschenden Polarisations-
richtung nimmt mit zunehmendem Abstand vom Planeten zu; sehr dicht an der Venus sind
die Polarisationsrichtungen weniger stark ausgeprigt. Der Wellenvektor hat die grof3ten
Winkel relativ zur mittleren Magnetfeldrichtung in den zur Venus nichstgelegenen Berei-
chen der Magnetosheath, die bei groBerer Entfernung zum Planeten kleiner werden. Eine
erhohte Wellenintensitit ist in der gesamten tagseitigen Magnetosheath zu registrieren,
die durch eine abrupte Abnahme der Intensitit im Bereich des Terminators gekennzeich-
net ist.

An dem Ubergang zur nachtseitigen Magnetosheath nimmt der transversale Anteil
der Leistung zu und ist in fast allen Bereichen deutlich groer als der kompressible An-
teil. Nur in der Umgebung der BugstoBwelle sind auch groflere kompressible Anteile zu
beobachten. Die Elliptizitit nimmt auch hier Werte von tiberwiegend mittlerer Grofie an.
In einigen Bereichen sind auch verhiltnismiBig niedrigere Elliptizitidtswerte zu beobach-
ten. Lokale links- und rechtshindig polarisierte Strukturen sind hier etwas ausgepréigter
als in der tagseitigen Magnetosheath; dennoch hebt sich auch hier kein groflachiger Be-
reich einer bevorzugten Polarisationsrichtung hervor. Die Winkel zwischen Wellenvektor
und Magnetfeldvektor sind zumeist kleiner als 45°. Jedoch nehmen die Winkel in der Né-
he der BugstoBwelle und der UMB etwas hohere Werte ein. Die Wellenintensitit ist hier
insgesamt deutlich geringer als in der tagseitigen Magnetosheath und nur in der unmit-
telbaren Umgebung der BugstoBwelle sind weiterhin etwas hohere Intensititen als in der
Umgebung zu beobachten.

In der Mantel- und Schweifregion zeigt sich ein differenzierteres Bild der ermittelten
Welleneigenschaften: transversale und kompressible Leistungsbeitrige dominieren wech-
selseitig in kleinen lokalen Bereichen, wobei in Summe der transversale Anteil etwas
groBer zu sein scheint. Die Elliptizititswerte verteilen sich iiber einen groBeren Bereich
im Vergleich zur Magnetosheath, aber auch hier dominieren linkshindig und rechtshindig
polarisierte Strukturen nur in eng begrenzten lokalen Bereichen, die bei etwas groBeren
Entfernungen zur Venus ausgeprigter zu sein scheinen. Der Wellenvektor hat in vielen
Fillen einen Winkel von mehr als 45° zur Richtung des Hintergrundmagnetfeldes. Die be-
obachteten Intensititen der Fluktuationen sind in diesem Bereich insgesamt nur auf einem
sehr niedrigen Niveau. Im Gegensatz hierzu zeichnet sich der Sonnenwind vor der Bug-
stoBwelle durch fast ausschlieBlich auftretende transversale Leistungsbeitrage aus. Auch
hier zeigt sich eine breite Verteilung der Elliptizitdtswerte und Ausbreitungswinkel. Die
Intensitit in diesem Bereich ist ebenso sehr gering.

In der Arbeit von Espley et al. (2004) wird eine statistische Analyse niederfrequen-
ter Magnetfeldoszillationen in der Magnetosheath, der Magnetic Pileup Region und dem
Schweif des Mars prisentiert. Diese Ergebnisse basieren auf Messungen des Magnetome-
ters / Elektronen-Reflektometers (MAG/ER) an Bord des NAS A-Satelliten MARS-GLOBAL-
Surveyor (MGS). Unterhalb der lokalen Protonengyrationsfrequenz wurden in der tagsei-
tigen Magnetosheath Wellen beobachtet, die vorzugsweise kompressibel und elliptisch
polarisiert sind und Wellenvektoren besitzen, die einen groen Winkel bzgl. der Richtung
des Magnetfeldes haben. Aufgrund dieser Eigenschaften wurden die Wellen als Mirror-
Moden gedeutet (vgl. Abschnitt 2.2.3).

In der nachtseitigen Magnetosheath sind Wellen beobachtet worden, die vornehmlich
transversal und elliptisch polarisiert sind und sich mit kleineren Winkeln relativ zur Ma-
gnetfeldrichtung ausbreiten. Der Entstehungsmechanismus dieser Wellen wird mit reso-
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nanten lonen/lonen-Instabilitdten (engl. ionfion resonant instabilities; vgl. Abschnitt 2.2.2)
in Verbindung gebracht, deren Ursprung in zuriickstromenden Plasmateilchen wie z.B.
Pickup-Ionen planetarer Herkunft liegt. Die Wellen in der Magnetic Pileup Region und im
Schweif haben deutlich kleinere Amplituden, sind eher linear polarisiert und haben Aus-
breitungswinkel, die Werte annehmen, die ungefihr zwischen den in der tag- und nacht-
seitigen Magnetosheath beobachteten Werten liegen. Diese Beobachtungen werden als
Uberlagerung verschiedener Wellenmoden interpretiert. Die Intensitit der Fluktuationen
sowie das Verhalten von Leistungsspektren wurde in der Arbeit von Espley et al. (2004)
nicht umfangreich untersucht. Zum qualitativen Vergleich bzgl. der Wellenintensitit in
verschiedenen planetaren Umgebungen wurde eine Darstellung der aus den TrHemis-Daten
fiir die Plasmaumgebung der Erde ermittelten Intensitét vorgestellt (vgl. Abschnitt 4.2.6).

Die beobachteten Welleneigenschaften bei Mars und Venus zeigen grundsétzlich sehr
dhnliche Strukturen. Vor allem die Beobachtungen in der tagseitigen Magnetosheath der
Venus weisen Gemeinsamkeiten mit den Beobachtungen in der Magnetosheath des Mars
auf. Als ein Unterschied in den abgeleiteten Welleneigenschaften ist jedoch die Tatsa-
che herauszustellen, dass die kompressible Leistung bei Venus nicht den Anteil an der
Gesamtleistung besitzt wie es bei Mars der Fall ist. Espley et al. (2004) interpretieren
die von ihnen beobachteten Strukturen als Mirror-Moden; sie miissen aber gleichzeitig
einrdumen, dass diese Interpretation mit der Beobachtung moderat elliptisch polarisierter
Wellen in Konflikt steht, da aus theoretischen Arbeiten und Betrachtungen eine lineare
Polarisation von Mirror-Moden abgeleitet wird. Es wird allerdings argumentiert, dass el-
liptisch polarisierte Mirror-Moden auch schon in der Magnetosheath der Erde beobachtet
wurden (Génot et al. 2001).

Volwerk et al. (2008a,b) haben Mirror-Moden-dhnliche Strukturen in der tagseitigen
Magnetosheath der Venus beobachtet, weswegen die Eigenschaften dieser Strukturen
einen Beitrag zu den in dieser Arbeit statistisch ermittelten Welleneigenschaften vermu-
ten lassen. Auf der anderen Seite vermuten Luhmann et al. (1983), dass die Anregung der
Magnetfeldfluktuationen auf Plasmainstabilititen im Bereich der quasi-parallelen Bug-
stoBwelle zuriickzufiihren ist und sie dann stromabwiérts mit dem Plasma durch die Ma-
gnetosheath konvektieren. Diese Vermutung wird durch die Ergebnisse numerischer Si-
mulationen von Winske (1986) gestiitzt, der den Ursprung bzw. die Herkunft von Ma-
gnetfeldfluktuationen in der Magnetosheath der Venus untersucht hat. Das Ergebnis der
Arbeit ldsst vermuten, dass die Quelle der Wellen sehr wahrscheinlich die BugstoBBwel-
le selbst ist. Abbildung 4.13 zeigt eine Darstellung der Venusplasmaumgebung hinsicht-
lich der quasi-parallelen und quasi-senkrechten Konfiguration der Bugstowelle. Wegen
der interplanetaren Magnetfeldkonfiguration in der Umgebung der Venus bildet sich eine
quasi-parallele BugstoBwelle, die durch Winkel zwischen dem Magnetfeld B und dem
Normalenvektor der BugstoB3welle n kleiner als 45° definiert ist, im Wesentlichen auf der
Abendseite aus, wihrend eine quasi-senkrechte BugstoBwelle, die durch Winkel zwischen
B und r von mehr als 45° definiert ist, hauptsdchlich auf der Morgenseite auftritt.

Weiterhin zeigen die Simulationen aber auch, dass Wellen durch die direkte Wech-
selwirkung des Sonnenwindes mit Sauerstoffionen (O*), die aus der Atmosphire entwei-
chen (also planetaren Ursprungs sind), angeregt werden konnen. Diese Wellen wiren dann
durch eine rechtshidndige Polarisation charakterisiert, wihrend die Wellen, die an der Bug-
stoBwelle generiert werden, eine linkshidndige Polarisation besidf3en.

Die Simulationen von Winske (1986) sind allerdings unter idealisierten Bedingungen
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Abbildung 4.13: Schematische Darstellung der quasi-parallelen und quasi-senkrechten
Konfiguration der Bugstowelle (BS) in der Plasmaumgebung der Venus. Byyr kennzeich-
net das interplanetare Magnetfeld und n den Normalenvektor der BugstoBwelle in der
Ebene der Ekliptik. Eine quasi-parallele Anordnung (< (B,n) < 45°) ist vorwiegend auf
der Abendseite anzutreffen, wihrend eine quasi-senkrechte Anordnung eher auf der Mor-
genseite der Venus zu finden ist.

durchgefiihrt worden und speziell im Hinblick auf die Polarisationsrichtung bleibt bei den
aus den Venus-Express-Magnetometerdaten abgeleiteten Ergebnissen in dieser Arbeit ei-
ne Unsicherheit aufgrund einer moglichen Doppler-Verschiebung von Frequenzen. Wie
bereits in Abschnitt 4.2.4 erwihnt, konnen stromaufwirts laufende Wellen ihre Polarisa-
tionsrichtung umkehren. Wellen, die sich stromabwirts von der BugstoBwelle ausbreiten,
andern das Vorzeichen der Polarisation zwischen den Bezugssystemen nicht. Dies kann
nur geschehen, wenn sich eine Welle entgegen der Stromung des Sonnenwindes mit einer
Phasengeschwindigkeit ausbreitet, die kleiner als die Stromungsgeschwindigkeit des Son-
nenwindes ist (z.B. Hoppe und Russell 1983). Abbildung 4.14 zeigt diesen Sachverhalt in
einer schematischen Darstellung. Im oberen Bild (a) ist der Fall einer sich mit der Plasma-
stromung ausbreitenden Welle und die Beobachtung des Drehsinns dargestellt, wahrend
im unteren Bild (b) der Fall einer sich gegen die Plasmastromung ausbreitenden Welle
mit einer Phasengeschwindigkeit, die kleiner ist als die Stromungsgeschwindigkeit des
Plasmas ist, dargestellt ist.

Die beiden Fille unterscheiden sich hinsichtlich der beobachtbaren Polarisationsrich-
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b)

Abbildung 4.14: Schematische Darstellung zu beobachtender Polarisationsrichtungen von
Wellen in einem kartesischen Koordinatensystem (t; bis t4 kennzeichnet die fortschreiten-
de Zeit und k die Ausbreitungsrichtung der Welle); a) soll den Fall einer sich mit der
Plasmastromung ausbreitenden zirkular polarisierten Wellen zeigen (links): ein Beobach-
ter, auf den die Welle zuléuft, sieht einen im Uhrzeigersinn rotierenden Vektor (rechts); b)
soll den Fall einer sich gegen die Plasmastromung ausbreitenden Welle zeigen, die eine
Phasengeschwindigkeit hat, die kleiner als die Stromungsgeschwindigkeit des Plasmas ist
(links): ein Beobachter sieht nun eine an sich vorbeilaufende Welle, die eine umgekehrte
Polarisationsrichtung im Vergleich zum ersten Beispiel besitzt, obwohl der Drehsinn des
Vektors in Ausbreitungsrichtung der Welle in beiden Fillen gleich ist.

tung der Wellen, wenn man sich als Beobachter an einem festen Punkt im Koordinaten-
system befindet, da sie sich zwischen den beiden Fillen umkehrt. Breitet sich eine Welle
entgegen der Plasmastromung mit einer Phasengeschwindigkeit aus, die grofer ist als die
Stromungsgeschwindigkeit des Plasmas, so entspricht dieser Fall qualitativ dem Fall in
Abbildung 4.14a und es kommt zu keiner Umkehr der Polarisationsrichtung zwischen ei-
nem ortsfesten Koordinatensystem und einem Bezugssystem, in welchem die Stromungs-
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geschwindigkeit des Plasmas verschwindet.

Nimmt man an, dass die Wellen vorzugsweise an oder in der Nihe der BugstoBwelle
generiert werden und sich dann von der BugstoBwelle aus stromabwirts ausbreiten, so
konnen die Beobachtungen in Abbildung 4.9 derart interpretiert werden, dass beide Me-
chanismen zur Entstehung von rechtshéndig und linkshéndig polarisierten Wellen greifen,
da sich in der Abbildung ein sehr durchmischtes Bild bzgl. der Polarisationsrichtungen
zeigt. Diese Wellen wiirden keiner Umkehrung der Polarisationsrichtung zwischen dem
Bezugssystem des Plasmas und des Satelliten unterliegen und die aus den VENUs-EXPRESS-
Magnetometerdaten ermittelte Polarisation entspriche somit der intrinsischen Polarisati-
on der Wellen.

Die quasi-parallelen und quasi-senkrechten Bereiche der BugstoBwelle wieder auf-
greifend ist zunédchst von Bedeutung, dass bei dem heliozentrischen Abstand der Venus
von 0,7 AE der Winkel der Parker-Spirale (also der Winkel zwischen radialer Richtung
von der Sonne und Magnetfeld in der Ekliptik) im Mittel etwa 35° betrdgt (Luhmann et al.
1997). Dies bedeutet, dass sich der ausgeprigteste Abschnitt der quasi-parallelen Bug-
stoBwelle in der Ekliptik (x-y-Ebene) mit Winkeln von weniger als 10° zwischen der Nor-
malen der BugstoBwelle n und der Richtung des interplanetaren Magnetfeldes B (engl.
interplanetary magnetic field) im Abendsektor und zwar bei einem Sonnenzenitwinkel
(engl. solar zenith angle (SZA); der SZA ist der Winkel zwischen der x-Achse und der
Verbindungslinie zwischen Koordinatenursprung und einem Punkt auf der Bugstowelle
im VSO’-Koordinatensystem) von etwa 30° bis 70° befindet (vgl. Abbildung 4.13).

In dem hier verwendeten zylindrischen Koordinatensystem (vgl. Abbildung 4.11) liegt
dieser quasi-parallele Teil der Bugstowelle in dem gleichen Winkelbereich (30° bis 70°
SZA) wie in dem VSO’-Koordinatensystem, aber aufgrund der damit verbundenen Mit-
telung der Intensititswerte konnten diese durch eine asymmetrische Verteilung zwischen
der Morgen- und Abendseite vermindert sein. Darstellungen der Wellenintensititswerte
als Projektion auf die verschiedenen Ebenen des VSO’-Koordinatensystems folgt in Ab-
schnitt 4.7 und wird dort ausfiihrlicher diskutiert. Es ist festzustellen, dass die Mehrheit
der groBten Intensitdtswerte (rote Datenfelder) in Abbildung 4.11 in dem Winkelbereich
von 30° bis 70° (SZA) zu finden sind.

Grundsitzlich bleibt zunidchst jedoch festzuhalten, dass die erhohte Wellenintensitét
direkt stromabwirts der BugstoBwelle, also mit Beginn der Durchquerung der BugstoB-
welle, sehr auffallend ist. Aus diesem Grund kann die dort erhohte Wellenintensitit ur-
sdchlich zunidchst Mechanismen zugeschrieben werden, die in Beziehung zu Prozessen
an oder in unmittelbarer Umgebung der Bugstowelle stattfinden. Es wird geschlussfol-
gert, dass insbesondere die Konstellation der quasi-parallelen BugstoBwelle mit der Anre-
gung der Wellen eng verkniipft sein konnte, wie es auch schon von Luhmann et al. (1983)
vermutet wurde. Allerdings muss auch festgehalten werden, dass es Bereiche mit hoher
Intensitit bei kleinen SZA gibt, die dichter an der UMB als an der BugstoBwelle anzutref-
fen sind, so dass vermutet werden kann, dass es auch Anregungsmechanismen innerhalb
der Magnetosheath bzw. in unmittelbarer Umgebung der UMB geben konnte.

In der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit der Erde wird angenommen,
dass die Anregung von Mirror-Moden in der Magnetosheath nicht ausschlieBlich an der
BugstoBwelle erfolgt, sondern auch innerhalb der Magnetosheath stattfinden kann (Tétral-
lyay und Erd6s 2002). Der Ursprung und die Entwicklung von Mirror-Moden bei Venus
(vgl. Volwerk et al. 2008a,b) konnten prinzipiell in gleicher Weise wie bei der Erde erfol-
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gen, da die Voraussetzungen zur Anregung dieser Wellen in beiden Planetenumgebungen
dhnlich sein sollte (vgl. Abschnitt 2.2.3). Mirror-Moden wiren somit ein Wellentyp, der
in der Magnetosheath der Venus beobachtet werden kann.

Eine Gegeniiberstellung der Welleneigenschaften, die unter der quasi-parallelen und
quasi-senkrechten Konstellation der Normalen der BugstoBwelle und der Richtung des
Magnetfeldes in Erscheinung treten, haben Du et al. (2009) fiir eine Fallstudie und Du
et al. (2010) statistisch fiir einen Venus-Express-Magnetometerdatensatz durchgefiihrt.
Sie vermuten als mogliche Quellen des fluktuierenden Feldes in der Magnetosheath aus
der Foreshock-Region in bzw. durch die Magnetosheath konvektierende Strukturen oder
lokal erzeugte Wellenstrukturen. Fiir den Fall, dass das interplanetare Magnetfeld nahezu
senkrecht zum stromenden Sonnenwind ist, gehen Du et al. (2010) von Wellenerzeugung
durch Ionen-Zyklotron-Instabilititen aus, die in Verbindung mit Pickup-Ionen stehen. Fiir
den weiteren Fall, dass das interplanetare Magnetfeld parallel zur Richtung der Sonnen-
windstromung ist, gehen die Autoren von Strukturen aus, die in die Magnetosheath kon-
vektieren. Ihre Vermutungen bzgl. potentieller Anregungsmechanismen sind also mit vor-
herigen Beobachtungen und hier diskutierten Betrachtungen konsistent. Insgesamt bestiti-
gen die von Du et al. (2010) ermittelten Welleneigenschaften die hier beobachten Wellen-
eigenschaften in der Wechselwirkungsregion des Sonnenwindes mit Venus.

Die Eigenschaften der Wellen in den nachtseitigen Magnetosheath-Regionen von Ve-
nus und Mars zeigen ebenfalls Gemeinsamkeiten: bei beiden Planeten ist die transversale
Leistung bzw. Amplitude der Wellen groBer als die kompressible, die Oszillationen sind
eher elliptisch und die Ausbreitungsrichtung ist durch Winkel charakterisiert, die unter-
halb von 45° relativ zum Magnetfeld liegen. Espley et al. (2004) fithren die von ihnen
beobachteten Wellenerscheinungen auf resonante Ionen/Ionen-Instabilitdten zurtick.

Die Mantel- und Schweifregion bei Venus zeigen kein einfach zu kategorisierendes
Bild, da sich die Welleneigenschaften hier iiber einen weiteren Bereich erstrecken als in
den anderen Bereichen der Wechselwirkungsregion. Ahnlich stellt sich auch die Situati-
on bei Mars dar und es wird dort von einer Uberlagerung verschiedener Wellenmoden
ausgegangen. Gerade Prozesse nahe an den Begrenzungen der verschiedenen Wechsel-
wirkungsregionen sowie Stromsysteme (z.B. das ionosphirische Stromsystem) konnten
jeweils einen signifikanteren Einfluss in diesen Regionen bekommen. Dies kann zu zu-
sdtzlichen Instabilitdten fithren, die dann weitere zusitzliche Wellenmoden generieren
konnten.

Die hier durchgefiihrte Analyse der Magnetfeldfluktuationen bringt wegen ihres sta-
tistischen Charakters die dominierenden Eigenschaften der Wellen hervor und kann so-
mit ein grundlegendes Bild bzw. Verstindnis iiber die in der Wechselwirkungsregion vor-
handenen Wellenmoden vermitteln. Wihrend in der Diskussion MHD-Wellenmoden be-
trachtet wurden, sollten auch komplexere kinetische Plasmamodelle beriicksichtigt wer-
den, die Temperaturanisotropien und nicht-Maxwellsche Geschwindigkeitsverteilungen
beriicksichtigen und durch Mikroinstabilititen zu zusétzlichen Wellenmoden fiihren. Fiir
anisotrope Protonen-Elektronen-Plasmen diskutieren Gary et al. (1993) Plasmainstabiliti-
ten, die in der Lage wiren, niederfrequente Wellen anzuregen. Gary (1991, 1993) schlagen
auch Wellenanregungsmechanismen fiir nicht-Maxwellsche Plasmaverteilungen vor.

Die gesonderte Untersuchung ausgewdhlter Datenintervalle konnte helfen, um einzel-
ne Strukturen detaillierter zu betrachten und mogliche Wellenmoden leichter zu identifi-
zieren. Da der Schwerpunkt in dieser Arbeit auf der statistischen Analyse der Daten liegt
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(um somit die Ergebnisse auch mit den bei Mars beobachteten Welleneigenschaften zu ver-
gleichen), sei die Betrachtung von Fallstudien als interessante und lohnenswerte Aufgabe
fiir zukiinftige tiber diese Arbeit hinausgehende Studien, empfohlen. Dies gilt insbesonde-
re, wenn ein umfangreicher Datensatz der Plasmamomente fiir wissenschaftliche Zwecke
zur Verfiigung steht, da zur Identifizierung von Mirror-Moden Daten iiber die jeweilige
Plasmadichte wegen der Antikorrelation von Magnetfeld- und Dichtefluktuationen sehr
hilfreich sind (vgl. Abschnitt 2.2.3).

Zusammenfassend lédsst sich somit feststellen, dass die Beobachtungen bei Venus
grundsitzlich Eigenschaften hervorbringen, die dhnlich zu den bei Mars beobachteten
Eigenschaften sind. Es ergibt sich daher ein Hinweis auf gleiche Anregungsmechanismen
bzw. Instabilititen, die in Zusammenhang mit dem Typ von Wechselwirkung zwischen
Sonnenwind und Planet stehen konnte, da dieser fiir Venus und Mars gleich ist.

Bei den von Brace et al. (1983a) beobachteten Wellen (post-terminator ionospheric
waves; vgl. Abschnitt 2.2.6) ldsst sich gegenwirtig keine Beziehung zu den hier gemach-
ten Beobachtungen herstellen. Dies liegt in der Tatsache begriindet, dass diese Wellen
unterhalb von 200 km beobachtet wurden, der VEnus-ExprEss-Satellit sich aber nur bis zu
einem Abstand von etwa 250 km tiber der Oberflidche der Venus in dem hier betrachteten
Zeitintervall angenidhert hat. Brace et al. (1983a) diskutieren als eine mogliche Ursache
der Wellen Turbulenz bei groeren Hohen bzw. in weiterer Entfernung vom Planeten. Aus
diesem Grund kann es interessant sein zu untersuchen, ob dieses Wellenphianomen mit Be-
obachtungen von Venus-Express verkniipft werden kann, wenn Messdaten aus dichter am
Planeten liegenden Bereichen vorliegen.

In den Abschnitten 4.4, 4.5 und 4.6 wird die rdumliche Verteilung der Wellenintensitét
genauer betrachtet und mogliche Ursachen bzw. Anregungsprozesse und -mechanismen
diskutiert, denen verschiedene Hypothesen zugrunde liegen. In Abschnitt 4.7 werden dann
noch die Intensitéten als Projektion auf die verschiedenen Ebenen des VSO’-Koordinaten-
systems diskutiert.

4.4 Wellenintensitiit und Mach-Zahlen

Die rdumlichen Variationen von Alfvén-Mach-Zahl und magnetosonischer Mach-Zahl
konnen in Zusammenhang mit der erhohten Wellenaktivitdt in der Magnetosheath der
Venus stehen. Die Alfvén-Mach-Zahl ist als

Vew B\
My=—=|—| Vew 4.3)
A VA (Vﬂop)

definiert, wobei vy, die Geschwindigkeit des Sonnenwindes und v, die Alfvén-Geschwin-
digkeit (vo = B/ +/iop; po: magnetische Feldkonstante, p: Dichte) ist. Die magnetosoni-
sche Mach-Zahl ist als

_ Vsw Vsw MSMA

Vs 2 2 2 2
\/vs + vy \/Ms + M

definiert, wobei v, die sonische Geschwindigkeit

Ve = ,‘ka(T:nj*' Ti) (45)

87

44



4 Ergebnisse und Diskussion

(y: Verhiltnis der spezifischen Warmekapazititen, kg: Boltzmann-Konstante, T, und 7;:
Elektronen- und Ionentemperatur, m;: Masse der lonen) und vy, die magnetosonische

Geschwindigkeit
Vms = AfVZ + V2 4.6)

(sonische Mach-Zahl M = vy, /v;) ist.

Der Sonnenwind ist supersonisch, super-Alfvénisch und supermagnetosonisch bevor
er Kenntnis von dem zu umflieBenden Hindernis Venus bekommt (z.B. Luhmann et al.
(1997); vgl. Tabelle 2.1). Die BugstoBwelle ist eine schnelle magnetosonische Welle (z.B.
Phillips und McComas 1991), an der der Sonnenwind auf submagnetosonische Geschwin-
digkeiten abgebremst wird. Betrachtet man dieses System mit einem gasdynamischen An-
satz, so kann die Bernoulli-Gleichung fiir adiabatische Gasstromungen (Prolss 2004)

22+ Y kT = konst. (4.7)
2 y—1

abgeleitet werden. Aus dieser Gleichung geht hervor, dass eine Reduzierung der Ge-
schwindigkeit zu einem Anstieg der Temperatur bzw. des Verhiltnisses p/p und umge-
kehrt fiihrt. Dies entscheidet, ob die Stromung eine Uberschall- oder Unterschallstromung
ist und ldsst auch zu, dass die Stromung stromabwirts der BugstoBwelle wieder superma-
gnetosonische Geschwindigkeiten erreichen kann.

Diese Grenze kann als ,,magnetosonische Linie* dhnlich der ,,sonischen Linie* (bei
der der Sonnenwind wieder supersonische Geschwindigkeiten erreicht), die aus numeri-
schen Simulationen von Spreiter und Stahara (1980) abgleitet wurde, bezeichnet werden.
Das Auftreten einer solchen ,,Linie* ist theoretisch auch fiir die Alfvén-Mach-Zahl mog-
lich: stromabwirts der Bugstowelle konnte die Alfvén-Mach-Zahl aufgrund der variie-
renden Magnetfeldstirke, Dichte und Temperatur sub-Alfvénisch werden, also unter den
Wert 1 absinken. In einem solchen Gebiet innerhalb der Magnetosheath mit Mach-Zahlen,
die kleiner als 1 sind, wiirden MHD-Wellen nicht nur mit der Stromung konvektieren, son-
dern konnten sich auch stromaufwirts ausbreiten und das Gebiet zwischen BugstoBwelle
und einer Alfvénischen bzw. magnetosonischen Linie bevolkern.

In einem super-Alfvénischen bzw. supermagnetosonischen Bereich wird die Wellen-
energie nur in Stromungsrichtung transportiert, d.h. sie konvektiert mit der Stromung. Die
Ubergangsregion von einem Unterschall- in einen Uberschallbereich kénnte demnach ei-
ne Grenze bzgl. der Hohe der Wellenaktivitit bilden: in dem Unterschallbereich kommt
es wegen zahlreicher Moglichkeiten der Wellenausbreitung bzgl. der Richtung zu einer
erhdhten Wellenaktivitiit, wihrend im Uberschallbereich Wellen weiter stromabwiirts ge-
tragen werden.

Allerdings werden fiir eine quantitative Untersuchung dieser Hypothese bzw. zur Be-
stimmung der Positionen solcher Unter- bzw. Uberschallgrenzen weitere Kenntnisse iiber
Temperaturen und Dichten in der Magnetosheath benétigt. Da diese Daten fiir wissen-
schaftliche Zwecke noch nicht in einem ausreichend umfangreichen Rahmen zur Verfii-
gung stehen, bleibt die rdumliche Verteilung der Mach-Zahlen und damit die Existenz
dieser Grenzen sowie ihre Position zunichst spekulativ. Messungen der entsprechenden
Parameter finden an Bord von Vexus-Express mit dem Analyser of Space Plasmas and
Energetic Atoms (ASPERA-4) statt (vgl. Abschnitt 3.1).
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Abhéangigkeit der Mach-Zahlen
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Abbildung 4.15: Magnetosonische Mach-Zahl M, als Funktion der sonischen Mach-Zahl
M; fiir verschiedene Alfvén-Mach-Zahlen M. Es ist moglich, dass in submagnetosoni-
schen Gebieten super-Alfvénische Geschwindigkeiten auftreten. Entscheidend hierfiir ist
jedoch das Verhalten der sonischen Mach-Zahl, die maBgeblichen Einfluss auf das Verhal-
ten hat.

Mit der Bereitstellung eines umfangreichen Datensatzes von Plasmamomenten kann
eine detaillierte Untersuchung durchgefiihrt werden. Die Alfvén-Mach-Zahl in der Ma-
gnetosheath der Venus konnte bereits auf Basis von vorldufigen ASPERA-4-Dichtedaten
und den Magnetfelddaten abgeschitzt werden. Diese Abschitzung weist darauf hin, dass
die Plasmastromung in der Magnetosheath super-Alfvénisch ist. Daraus ergibt sich, dass
Wellen eher mit der Stromung konvektieren als stromaufwirts zu propagieren. Abbil-
dung 4.15 zeigt die magnetosonische Mach-Zahl als Funktion der sonischen Mach-Zahl
fiir verschiedene Alfvén-Mach-Zahlen (vgl. Gleichung 4.4). Der Darstellung ist zu ent-
nehmen, dass es prinzipiell moglich ist, dass in submagnetosonischen Bereichen super-
Alfvénische Geschwindigkeiten auftreten konnen. Dies hingt jedoch maBgeblich von der
sonischen Mach-Zahl ab. Fiir die Magnetosheath der Venus bedeutet dies, dass stromab-
wirts der BugstoBwelle (also nach der Durchquerung der Bugstowelle und Abnahme
der Geschwindigkeit auf submagnetosonische Geschwindigkeiten) die Stromung theore-
tisch weiterhin super-Alfvénisch sein kann. In der weiteren Diskussion wird dieser Punkt
wieder aufgegriffen und diskutiert.
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4 Ergebnisse und Diskussion

4.5 Wellenintensitiit entlang von Stromungslinien

Als zweite Hypothese zur Interpretation der beobachteten Verteilung der Wellenintensi-
tit in der Venusumgebung (Abbildung 4.11) wird ein geometrischer Effekt aufgrund der
Modifikation des Sonnenwindstromungmusters um das Planetenhindernis diskutiert. Das
zunichst auf das Hindernis zulaufende Plasma staut sich auf, umstromt Venus und nimmt
dann nach dieser Kompression wieder einen grofleren Raum ein. Damit verbunden ist eine
Anderung des Stromungsprofils, insbesondere eine Variation des Geschwindigkeitsprofils,
das in Zusammenhang mit der rdumlichen Verdnderung der Wellenintensitit stehen kann.

Eine genauere Untersuchung dieses Sachverhaltes erfordert die Kenntnis iiber das in
der Magnetosheath anzutreffende Stromungsprofil. Fiir eine Abschétzung wird ein analy-
tisches Stromungslinienmodell verwendet, um das UmflieBen des Plasmas um die Venus
zu beschreiben. Dieses Modell erlaubt die Entwicklung bzw. das Verhalten der Intensitit
entlang von Stromungslinien in der Magnetosheath zu bestimmen, wenn angenommen
wird, dass die Wellenstrukturen durch die Magnetosheath konvektieren. Das ausgewéhl-
te Stromungsmodell beschreibt einen hydrodynamischen, rotationsfreien Fluss um einen
Zylinder (z.B. Vallentine 1967) fiir die tagseitige Magnetosheath, der durch den zu einer
Geraden parallelen Fluss in der nachtseitigen Magnetosheath fortgesetzt wird.

Dieses Modell wurde bereits erfolgreich von Luhmann et al. (1983) eingesetzt, um Ma-
gnetfeldfluktuationen, die mit dem PioNEer-VENUs-ORBITER beobachtet wurden, entlang
von Stromungslinien zuriickzuverfolgen. Die Autoren heben hervor, dass dieses Modell
in sehr guter Ubereinstimmung mit dem gasdynamischen Modell von Spreiter und Staha-
ra (1980) ist, welches die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Venus beschreibt.
In der Arbeit von Luhmann et al. (1983) gelang es den Autoren auch, beobachtete Fluktua-
tionen mit der quasi-parallelen Konfiguration der Bugstowelle in Verbindung zu bringen
(vgl. Abschnitt 4.3). Dariiber hinaus ist zu erwédhnen, dass die ermittelten Wechselwir-
kungsgrenzen, die UMB und die ICB, von Martinecz et al. (2009) auf der Nachtseite mit
einer anderen Funktion an die Messwerte angepasst sind als auf der Tagseite, woraus ein
nicht-stetiger Ubergang von den tagseitigen Modellplasmagrenzen zu den nachtseitigen
Modellplasmagrenzen resultiert. Dieser nicht-kontinuierliche Ubergang am Terminator
kann durch das analytische Stromungsmodell nicht reproduziert werden. Diese Tatsache
ist jedoch nur von geringer Relevanz, da sich das Hauptinteresse auf die tagseitige Magne-
tosheath und den sich dort verdndernden Wellenintensitétsverlauf fokussiert und die Wel-
lenintensitét im nachtseitigen Bereich bereits auf ein sehr niedriges Niveau abgesunken ist.
Daher sind auch keine wesentlichen Abweichungen zu erwarten, wenn die nachtseitigen
Stromungslinien parallel zur x’-Achse modelliert werden.

Die Stromungslinienfunktion ¥ ist gegeben durch

4 r2
¥ = (1—m), 48

Y, = v 4.9)

fiir die Tagseite (Index t) und fiir die Nachtseite (Index n). v ist die nominelle Geschwin-
digkeit (fiir den Bereich nach der BugstoBwelle, also mit Beginn der Magnetosheath; es
wird v = 100km/s angenommen), r ist der Radius des Hindernisses und x’, ', 7’ sind
kartesische Koordinaten. Der Geschwindigkeitsvektor steht immer tangential zur Stro-
mungslinie (was gleichzeitig die Definition der Stromungslinie ist). Weiterhin kann die
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Stromungslinienmodell
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Abbildung 4.16: Darstellung des analytischen Stromungslinienmodells in der Magneto-
sheath der Venus. Bei den auf der Tagseite radial bzw. auf der Nachtseite vertikal ver-
laufenden Linien handelt es sich um die Geschwindigkeitspotentiallinien. Bei den zu den
Geschwindigkeitspotentiallinien senkrecht verlaufenden Linien handelt es sich um die
Stromungslinien.

Geschwindigkeitspotentialfunktion ® als

’ rz
o, = vy (1 + x,2—+y/2), (4.10)

D, = vx 4.11)

wiederum fiir die Tagseite und Nachtseite definiert werden. Die Geschwindigkeitspoten-
tiallinien sind derart definiert, dass die Differentiation bzgl. der Entfernung in jede belie-
bige Richtung die Geschwindigkeit in diese Richtung ergibt. Die Geschwindigkeitspoten-
tiallinien sind senkrecht zu den Stromungslinien angeordnet. Abbildung 4.16 zeigt eine
Darstellung des beschriebenen Stromungslinienmodells. Dabei sind einzelne Stromungsli-
nien (horizontal verlaufend) sowie einzelne Geschwindigkeitspotentiallinien (radial bzw.
vertikal verlaufend) innerhalb der Magnetosheath eingezeichnet. Die zuvor ermittelten
Intensitdtswerte werden nun zwischen jeweils zwei Stromungslinien und zwei Geschwin-
digkeitspotentiallinien gemittelt. Abbildung 4.17 zeigt diese Darstellung, mit der nun das
Verhalten bzw. die Verteilung der Wellenintensitit entlang der zugehorigen Stromungsli-
nien genauer betrachtet werden kann.
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Wellenintensitat entlang Stromungslinien
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Abbildung 4.17: Wellenintensitit entlang von Stromungslinien. Die Intensitdten, die mit
der jeweiligen Position in der Plasmaumgebung der Venus verbunden sind, sind zwischen
benachbarten Stromungslinien und Geschwindigkeitspotentiallinien gemittelt. Die durch-
gezogenen Linien zeigen die dazwischen liegenden Stromungslinien, die zur besseren
Orientierung nummeriert sind.

Zur Untersuchung des geometrischen Einflusses wird folgendermaflen vorgegangen:
es wird angenommen, dass die Anderung der Intensititswerte nur auf die sich veréindern-
de Querschnittsfliche zwischen den verschiedenen Stromungslinien und der variierenden
Geschwindigkeit entlang von Stromungslinien zuriickzufiihren ist. Damit kann dieser Fall
anhand der Kontinuitétsgleichung fiir einen stationdren, also zeitlich nicht variierenden
Fluss, untersucht werden. Die Intensitét entlang einer Stromungslinie /(s) (also als Funk-
tion der Entfernung entlang einer Stromungslinie s) kann als

1(s) v(s) A(s) = konst., 4.12)

beschrieben werden, wobei hier v(s) die Geschwindigkeit und A(s) die Querschnittsfla-
che ist. Weiterhin sei vorausgesetzt, dass keine Quellen oder Senken fiir Wellenenergie
innerhalb der Magnetosheath existieren bzw. diese vernachlédssigbar sind. Die Wellen sol-
len an der BugstoBwelle oder in deren unmittelbarer Umgebung angeregt werden und mit
der Plasmastromung stromabwirts konvektieren. Da sich die Dimpfung der Wellen bzw.
die Dissipation von Wellenenergie im Bereich hoherer Frequenzen ereignen soll, wird
Dissipation von Wellenenergie in dieser Abschétzung nicht beriicksichtigt.

Aus Gleichung 4.12 kann das Verhalten bzw. die Entwicklung der Intensitit theore-
tisch bestimmt und mit dem beobachteten Verlauf aus den gemessenen Magnetfeldda-
ten verglichen werden. Die Stromungsgeschwindigkeit v(s) und die Querschnittsfliche
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Intensitat entlang Stromungslinien

[ "**\ ]

100 E 5& E

é % !

L *)K*)K*** ¥ R

10 @ R K K xky K-

E MK X Ty #RK 4

L . ‘* * . -

IVEL 1

100 ;% -

N E * E

L r ]

F 10 @ R K e x X

= 10¢ ¥ X X E

= xR X K

i - : : .
C ***M

O 100 -

E XW * :

i ek ]

x

- @ m&&*"f K

; e ok ]

L ;& ‘ ]

100 ;*\**% 3

r Ky KK ]

i " 1

10- 4) g@if'@% MM* X % ¥ i

: * " ]

0.0 1.0 2.0 3.0 4.0 5.0

Entfernung von der BugstoBwelle [R ]

Abbildung 4.18: Verhalten der Wellenintensitit entlang verschiedener Stromungslinien
(die Nummern (1) bis (4) in den Abbildungen sind dquivalent zu den Stromungslinien
1 bis 4 in Abbildung 4.17). Die durchgezogenen Linien zeigen die berechnete Intensi-
titsfunktion, die aus der Kontinuititsgleichung (Gleichung 4.12) abgeleitet wurde. Die
Sternsymbole hingegen zeigen die aus den Beobachtungen bzw. Messdaten ermittelten
Intensitéten.

A(s) konnen aus dem betrachteten Stromungslinienmodell bestimmt werden. In Abbil-
dung 4.18 wird beispielhaft die Entwicklung der Intensitit entlang von vier Stromungsli-
nien (vgl. Abbildung 4.17) vorgestellt. Die Intensitdtswerte, die aus der Kontinuitétsglei-
chung (Gleichung 4.12) bestimmt wurden (durchgezogene Linie), zeigen einen nahezu
konstanten Verlauf entlang der Stromungslinien, wihrend die beobachteten Intensitéitswer-
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te (Sternsymbole) ein steiles Abklingverhalten aufweisen. Es ist allerdings darauf hinzu-
weisen, dass die beobachten Intensitidtswerte keinesfalls rein monoton mit zunehmenden
Abstand von der BugstoBwelle kleiner werden. Zu Beginn, in sehr kurzem Abstand zur
BugstoBwelle, steigt die Intensitéit zundchst etwas an und erst dann setzt eine Abnahme
ein (Stromungslinien 2 bis 4; bei Stromungslinie 1 sind keine Beobachtungen nahe der
Bugstowelle vorhanden). Dieses Verhalten deutet darauf hin, dass Wellen auch stromab-
wirts, also in der Magnetosheath, angeregt werden konnten. Folglich konnten also in der
Magnetosheath Quellen fiir Wellenenergie existieren.

Prinzipiell lassen die Ergebnisse aus Abbildung 4.18 die Vermutung zu, dass die An-
derungen der Geschwindigkeit und Querschnittsfliche entlang der Stromungslinien zu
gering sind, als dass sie einen wesentlichen Beitrag zum beobachteten raumlichen Ab-
klingverhalten der Wellenintensitit liefern konnten. Aufgrund der Tatsache, dass der theo-
retisch berechnete Intensititsverlauf nahezu konstant ist, spielen die Anderungen von
Geschwindigkeit und Querschnittsfléiche also nur eine untergeordnete Rolle und bieten
keinen signifikanten Beitrag zur Erkldrung der Beobachtungen. Dabei bliebe es auch,
wenn man beriicksichtigte, dass Wellen innerhalb der Magnetosheath angeregt werden
und einen zusitzlichen Beitrag zur bereits vorhandenen (von der BugstoSwelle mitstro-
menden) Intensitit beitragen. In diesem Fall kiime es zu einer Anderung der Anfangswer-
te der Intensitit, aber der nahezu konstante Kurvenverlauf wiirde sich nach wie vor nicht
signifikant dndern.

Insgesamt kann somit ein entscheidender Einfluss aus nur variierenden Geschwindig-
keiten und Querschnittsfliachen fiir das beobachtete Verhalten der Intensitit in der Magne-
tosheath der Venus ausgeschlossen werden. Es bleibt darauf hinzuweisen, dass das analy-
tische Stromungsmodell das tatséchliche Stromungsverhalten nur ndherungsweise wieder-
gibt und somit nur eine Abschitzung fiir den Einfluss des geometrischen Effekts getroffen
werden kann. Fiir die Ermittlung des quantitativen Einflusses miisste ein umfangreiche-
res Modell, das ggf. auch Messungen der Geschwindigkeit beriicksichtigt, eingebunden
werden. Dennoch sollte eine genauere quantitative Untersuchung kein grundsitzlich ande-
res Verhalten hervorbringen und das aus der Abschétzung qualitativ gewonnene Ergebnis
bestitigen.

4.6 Turbulenz und Transport von Wellenenergie

Magnetfeldfluktuationen in den Wechselwirkungsregionen des Sonnenwindes mit den Pla-
neten bzw. Kérpern im Sonnensystem zeigen héufig ein turbulentes Verhalten. Aus diesem
Grund wird schlieBlich der Transport von Wellenenergie in einer turbulenten Umgebung
diskutiert. Dieser Aspekt hat auch schon Beriicksichtigung in den Arbeiten von Luhmann
et al. (1983) and Winske (1986) gefunden. Zu tiberpriifen ist die Hypothese eines dissi-
pationsbedingten Verlustes der Fluktuationsenergie wihrend der Konvektion durch eine
turbulente Magnetosheath. Untersucht wird, ob das rdumliche Abklingverhalten der Wel-
lenintensitit entlang der Stromungslinien dadurch zu verstehen bzw. zu erkldren ist.

Das Abklingverhalten bzw. der Verlust von Energie (engl. energy-decay laws) fiir ver-
schiedene Arten von Turbulenz wird ausfiihrlich in den Biichern von Biskamp (2003)
und Davidson (2004) vorgestellt und diskutiert. Meist wird dieses Verhalten als sich frei
entwickelnde oder abklingende Turbulenz (engl. freely evolving/decaying turbulence) be-
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E(k)

>
k

Abbildung 4.19: Schematische Darstellung der zeitlichen Abnahme der Energie E(k) bei
isotroper Turbulenz (nach Davidson 2004).

zeichnet. Ein Beispiel aus der Hydrodynamik ist Turbulenz, die in einem Windkanal ent-
stehen kann (engl. wind-tunnel turbulence). Turbulenz wird durch einen Luftstrom, der
durch ein Gitter gefiihrt wird, erzeugt (Davidson 2004). Die Wechselwirkung des Luft-
stroms mit dem Gitter als Hindernis fiihrt zu einem turbulenten Verhalten der Stromung
hinter dem Gitter und die turbulenten Strukturen werden mit der Stromung weiter strom-
abwidrts transportiert.

Diese Situation kann auf die Situation in der Plasmaumgebung der Venus iibertragen
und angewendet werden, wenn die Anregung der Wellen im Wesentlichen der raumlichen
Umgebung der BugstoBwelle zugeschrieben wird und das gestorte Plasma stromabwirts
fliet. Das Abklingverhalten der Energie iiber die Zeit erfolgt nach dem Potenzgesetz

E ot (4.13)

bei dem der Exponent A charakteristisch fiir das jeweilige turbulente System ist. Die zeit-
liche Entwicklung des Energiespektrums E(k) (vgl. Abschnitt 2.2.5) zeigt schematisch
Abbildung 4.19. Abgeleitet wird die Beziehung 4.13 aus der Invarianz des Loitsyansky-
Integrals. Das Loitsyansky-Integral I o;; ist definiert als

Toic = — fr2<u -u")dr = konst., (4.14)

wobei u die Gesamtgeschwindigkeit, u” die Geschwindigkeit der turbulenten Fluktuatio-
nen und r ein Ortsvektor ist. Das Integral ist ein Mal} fiir den Drehimpuls in einer be-
stimmten turbulenten Wolke und die Invarianz des Integrals spiegelt die Erhaltung des
Drehimpulses dieser Wolke wihrend ihrer fortschreitenden Bewegung wider. Dies hat je-
doch nur Giiltigkeit, wenn langreichweitige Wechselwirkungen in der turbulenten Stro-
mung vernachldssigt werden konnen bzw. nicht existieren. Fiir sich frei entwickelnde
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Turbulenz sind diese langreichweitigen Wechselwirkungen gering und das Loitsyansky-
Integral kann als invariant betrachtet werden. Es wird dann die Skalenldnge L durch

Iiow = EL’ = Konst. (4.15)

eingefiihrt. Auf der anderen Seite hingt die Skalenlédnge L nur von der Gesamtenergie E
des Systems und der Energietransferrate € (¢ = —dE/dt) ab und es gilt

Lo Edel. (4.16)

Aus den Gleichungen 4.15 und 4.16 folgt

dE 17
_ = x ET® 4.17
T = 4.17)
und damit o
Eoxt 7. (4.18)

Auf Grundlage der Arbeit von Kolmogorov (1941b) kann also ein Exponent von A = 10/7
abgeleitet werden.

Bei einer Erweiterung unter Beriicksichtigung von MHD-Turbulenz wird zunichst
eine magnetische Skalenldnge Ly der Turbulenz

EMLy = HM = konst., (4.19)

wobei EM die magnetische Energie (E = EM + EX; EX: kinetische Energie) und AM
die magnetische Helizitit ist, eingefiihrt. Unter der Annahme der Selbstéhnlichkeit der
Turbulenz, was bedeutet, dass sich gleiche Strukturen auf unterschiedlichen Skalen wie-
derfinden lassen bzw. E ~ EM ~ E¥ und aus Kombination der Gleichungen 4.19 und 4.15

(mit Ly oc L) erhélt man

- ‘L_’f o E3. (4.20)

Daraus ergibt sich fiir die MHD-Turbulenz ein Exponent von A = 2/3, also
Eot3 4.21)

Komplexere Modelle, die verschiedene Verhiltnisse von kinetischer zu magnetischer
Energie beriicksichtigen, fithren auf weitere Losungen der Gleichung 4.13. Die exakte
Losung von Gleichung 4.13 ist

E = E(t—to)™", (4.22)

wobei die Konstante #, die GroBenordnung der anfinglichen ,,Wirbelumsatzzeit™ (engl.
eddy-turnover time) hat und deshalb das einem Potenzgesetz folgende Abklingverhalten
erst bei hinreichend groflen Zeiten ¢ > ¢, sichtbar wird (Biskamp 2003).

Die Ausfiithrungen in Abschnitt 4.4 haben die Geschwindigkeiten und Mach-Zahlen in
der Umgebung der Venus behandelt. Daraus leitet sich ab, dass die Stromungsgeschwin-
digkeit in der Magnetosheath als super-Alfvénisch angenommen werden kann und die
Fluktuationen einen vorwiegend Alfvénischen Wellencharakter aufweisen (transversal).
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4.6 Turbulenz und Transport von Wellenenergie

Die Entfernung von der BugstoBwelle entlang einer Stromungslinie s wird daher in Be-
zug zu der seit Durchschreiten der Bugstowelle vergangenen Zeit gesetzt. Dies geschieht
durch Anwendung der Taylor-Hypothese

N

t= @, (423)

bei der es sich um die Annahme handelt, dass die Geschwindigkeit von Wellen bzw. tur-
bulenter Prozesse klein im Vergleich zur Stromungsgeschwindigkeit ist. Es handelt sich
dabei um eine geeignete Niherung fiir sich nicht ausbreitende Wellen wie z.B. die Mirror-
Moden oder im Bezugssystem des Plasmas stromabwirts propagierende Wellen. Im Fall
stromaufwirts laufender Wellen wiirde sich die Zeitskala vergrofern und die Giiltigkeit
der Taylor-Hypothese muss genauer gepriift und mit entsprechender Vorsicht betrachtet
werden.

Die Wellenintensitit / ist proportional zur magnetischen Energiedichte E der Fluktua-
tionen im Frequenzbereich 30 mHz bis 300 mHz, wenn sie mit der Konstanten C normiert
wird: E = CI mit C = NAf(2uo)™! (N: Anzahl der Frequenzwerte, iiber die gemittelt
wurde; Af: Frequenzauflosung des Spektrums; po: magnetische Feldkonstante). Abbil-
dung 4.20 zeigt die Intensitét als Funktion der Zeit seit Durchschreiten der BugstoBwelle.
Ein an den abklingenden Teil der beobachteten Intensititen angepasstes Potenzgesetz ist
sehr konsistent mit den Daten. Einige Bereiche der gemessenen Intensitéiten zeigen einen
ungefihr konstanten Verlauf (Datenpunkte in direkter Nihe zur BugstoBBwelle; hauptséch-
lich in der dritten Abbildung von oben) und konnten in Verbindung mit der Konstanten
to stehen (s.o.), die in der Grofenordnung von einigen 10 s liegt. Die aus der Anpassung
der Potenzgesetze erhaltenden Exponenten A erstrecken sich von —1.7 bis zu —3.9 und
sind kleiner bzw. fithren zu einem steileren Verlauf als die aus theoretischen Betrachtun-
gen bzw. Turbulenzmodellen abgeleiteten Exponenten (s.o0.). Die Beobachtungen geben
jedoch das grundsitzlich abklingende Verhalten in Form eines Potenzgesetzes wieder, was
auf einen turbulenten Charakter schlieen ldsst.

Wenn Wellenquellen in der Magnetosheath zu beriicksichtigen sind, dann muss der
Punkt ¢ = 0 nicht notwendigerweise direkt auf der BugstoBwelle lokalisiert sein, son-
dern konnte sich auch weiter stromabwirts befinden. In einem solchen Fall wiirden sich
die Daten in Abbildung 4.20 weiter nach links (also in Richtung zur BugstoBwelle) ver-
schieben und fiihrten dann zu groBeren Exponenten bzw. flacheren Kurvenverldufen und
damit vermutlich auch zu einer besseren quantitativen Ubereinstimmung der aus den Be-
obachtungen bestimmten Exponenten und der theoretisch ermittelten Exponenten. Dieser
Sachverhalt spriche also fiir das Vorhandensein weiterer Wellenquellen in der Magneto-
sheath.

Die theoretischen Modelle gehen allerdings von einem idealisierten Bild der Turbu-
lenz aus (rdumlich nicht eingeschridnkt usw.). Fiir die Beschreibung der hier gewonnenen
Ergebnisse miisste ein den realen Bedingungen néher stehendes Modell betrachtet wer-
den, um auch quantitativ eine bessere Ubereinstimmung zu erzielen. Bei diesem Modell
miissten z.B. die Geometrie der Magnetosheath, die Form der Bugstowelle und die vor-
herrschenden Sonnenwindbedingungen beriicksichtigt werden.
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4 Ergebnisse und Diskussion

Abklingverhalten der Intensitat
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Abbildung 4.20: Entwicklung der Intensitit mit der Zeit seit dem Durchgang durch die
BugstoBwelle (die Nummern (1) bis (4) in den Abbildungen sind dquivalent zu den Stro-
mungslinien 1 bis 4 in Abbildung 4.17). Die x-Achse aus Abbildung 4.18 ist mit Hilfe der
Taylor-Hypothese transformiert worden (Entfernung auf Zeit). Die Sternsymbole zeigen
die beobachteten Intensitdten. An den abfallenden Teil der Kurve wurde ein Potenzgesetz
angepasst (gestrichelte Linie).
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4.7 Projektion der Wellenintensitit in verschiedene Koordinatenebenen

4.7 Projektion der Wellenintensitit in verschiedene Ko-
ordinatenebenen

In den bisher in dieser Arbeit prisentierten Darstellungen der Welleneigenschaften wur-
de ein zweidimensionales Koordinatensystem gewihlt, in welchem die Daten um die x’-
Achse des VSO’-Koordinatensystems gemittelt wurden, d.h. die y’- und z’-Achse werden
in dieser Darstellung zu einer neuen Achse zusammengefasst (vgl. Abschnitt 3.3.1).

Eine weitere Moglichkeit der Darstellung ergibt sich durch die Projektion der Daten
in jeweils eine Ebene des VSO’-Koordinatensystems, namlich die Darstellung der Daten
in der x’-y’-Ebene, x’-z’-Ebene und y’-z’-Ebene. Diese Darstellung erlaubt einen diffe-
renzierteren Blick auf die Beobachtungen entlang der y’- und z’-Achse. Allerdings geht
durch die Projektion auf eine Ebene auch Information verloren, da die Umlaufbahn von
Venus-Express nicht exakt in einer dieser Ebenen liegt und somit nicht immer eindeutig
festzustellen ist, in welcher Region sich der Satellit an einem bestimmten Punkt in der
Ebene gerade befindet (also z.B., ob der Satellit bereits die BugstoBwelle durchquert hat
oder sich noch im stromaufwértigen Sonnenwind befindet.)

Im Folgenden werden die Verteilungen der Wellenintensitit in den drei Ebenen des
VSO’-Koordinatensystems vorgestellt. Dabei handelt es sich um die Intensititswerte, die
auch schon in Abschnitt 4.2.6 vorgestellt wurden. Abbildung 4.21 zeigt die Intensitéits-
verteilung als Projektion in die x’-y’-Ebene des VSO’-Koordinatensystems und Abbil-
dung 4.22 die zugehorige riumliche Abdeckung der in diese Ebene projizierten Beobach-
tungen. Wie bereits in Abbildung 4.11 zu sehen ist, sind die Bereiche mit der hochsten
Wellenaktivitit auf die tagseitige Magnetosheath konzentriert. Aus dieser Abbildung geht
aber weiterhin hervor, dass eine leichte Asymmetrie in der Hohe der Wellenintensitit zwi-
schen Morgen- (+y’) und Abendseite (—y’) zu beobachten ist.

In Abschnitt 4.3 wurde die quasi-parallele Konfiguration der BugstoBwelle mit der
Anregung von Wellen in Verbindung gebracht. Da diese Konfiguration der Bugsto3welle
in der Ekliptik, also in der x’-y’-Ebene, im Mittel vornehmlich an der Abendseite auftritt,
konnen die Beobachtungen in Abbildung 4.21 einen Hinweis auf eine vermehrte Anre-
gung von Wellen im Bereich der quasi-parallelen BugstoBwelle sein. Es ist anzumerken,
dass zwar zur Orientierung und Abgrenzung der unterschiedlichen Wechselwirkungsre-
gionen die Modelle fiir den Verlauf der BugstoBwelle sowie der UMB und ICB als Schnitt
durch die Ekliptik eingefiigt sind (vgl. Abschnitt 4.1), der VENus-Express-Satellit die Bug-
stoBwelle allerdings aufgrund des polaren Orbits bei z' > 0 durchquert.

Zur Verdeutlichung bzw. Veranschaulichung der tatsdchlichen rdaumlichen Abdeckung
aufgrund des Orbits zeigt Abbildung 4.23 eine dreidimensionale Darstellung der gemittel-
ten Abdeckung oberhalb der x’-y’-Ebene. Die in den entsprechenden Gebieten ermittelte
Wellenintensitit ist darin farblich dargestellt.

Abbildung 4.24 zeigt die Intensititsverteilung als Projektion in die x’-z’-Ebene des
VSO’-Koordinatensystems und Abbildung 4.25 die zugehorige rdumliche Abdeckung der
in diese Ebene projizierten Beobachtungen. Bei der Projektion der Daten in diese Ebene
spiegelt sich deutlich der Verlauf der Umlaufbahn des Venus-Express-Satelliten wider,
da der Bereich z’ > 1 Ry durch die Umlaufbahn nicht abgedeckt wird. Auch in dieser
Abbildung dienen die Schnittmodelle der BugstoBwelle sowie die der UMB und ICB
nur der Orientierung, da die auf y = 0 projizierten Daten in der Regel Werte annehmen
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Abbildung 4.21: Riaumliche Verteilung der Wellenintensitdt der niederfrequenten Ma-
gnetfeldfluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus in der x’-y’-Ebene des VSO'-
Koordinatensystems. Die Intensitdtswerte sind in der tagseitigen Magnetosheath am hoch-
sten und nehmen in Richtung bzw. in der Umgebung des Terminators ab. In der nachtsei-
tigen Magnetosheath nehmen die Intensititswerte somit deutlich niedrigere Werte an. In
den iibrigen Regionen sind keine signifikanten Intensititswerte zu beobachten.

konnen, die deutlich groBer oder kleiner als y = 0 sind (vergleichbar mit den Werten, die
in x’-Richtung angenommen werden konnen).

Da die BugstoBwelle bei z' > 0 durchquert wird, handelt es sich bei der Konzentration
der groBten Intensitidtswerte in der nordlichen Hemisphire um keine echte Asymmetrie
zwischen nordlicher und siidlicher Hemisphére, sondern diese ist das Resultat der VENUs-
Express-Umlaufbahn, die die tagseitige Magnetosheath siidlich der Aquatorebene nicht
abdeckt. Zu beobachten ist in Abbildung 4.24 jedoch auch das Abklingen der Welleninten-
sitdt am Terminator. Zwar ldsst sich noch eine leicht erhohte Aktivitit auf der Nachtseite
ausmachen, jedoch sind diese Werte deutlich unterhalb der Werte auf der Tagseite.

SchlieBlich zeigt Abbildung 4.26 noch die Intensititsverteilung als Projektion in die
y’-z’-Ebene des VSO’-Koordinatensystems und Abbildung 4.27 die zugehorige raumliche
Abdeckung der in diese Ebene projizierten Beobachtungen. Diese Darstellung spiegelt
ebenfalls den Verlauf der Venus-Express-Umlaufbahn wider und verhilt sich aufgrund
der polaren Umlaufbahn qualitativ wie die Darstellung in Abbildung 4.24. In der Darstel-
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Abbildung 4.22: Raumliche Abdeckung der Beobachtungen in der x’-y’-Ebene des VSO’-
Koordinatensystems. Die rdumliche Abdeckung ist wegen der Umlaufbahn von VENus-
Express und aufgrund von Datenliicken jedoch nicht homogen. In den meisten Datenfel-
dern wird eine ausreichend groSe Anzahl an Beobachtungen erreicht.

lung der y’-z’-Ebene ldsst sich ebenso wie in Abbildung 4.21 die leichte Asymmetrie in
der Hohe der Wellenaktivitdt zwischen Morgen- und Abendseite beobachten, die durch
etwas hohere Werte auf der Abendseite gekennzeichnet ist.

Zusammenfassend kann festgestellt werden, dass keine ausgeprigten Asymmetrien
hinsichtlich der Wellenintensitéit zwischen Morgen- und Abendseite in der tagseitigen Ma-
gnetosheath bestehen. Uber mogliche Asymmetrien zwischen nérdlicher und siidlicher
Hemisphére kann wegen der gewihlten polaren Umlaufbahn von Venus-Express keine
Aussage gemacht werden.

Da sich die Tuemis-Satelliten auf einer nahezu dquatorialen Umlaufbahn befinden, eig-
net sich auch eine Darstellung, in der die Daten auf die x’-y’-Ebene projiziert sind. In einer
solchen Darstellung konnen z.B. die Beobachtungen von Morgen- und Abendseite mitein-
ander verglichen werden. Abbildung 4.28 zeigt die Verteilung der magnetischen Wellen-
intensitét in der nahen Erdumgebung in einer Projektion auf die x’-y’-Ebene des AGSE-
Koordinatensystems. In dieser Darstellung lésst sich die Erhohung der Wellenintensitit in
der Magnetosheath gegeniiber anderen Regionen ebenfalls beobachten. Eine ausgeprigte
Asymmetrie zwischen Morgen- und Abendseite ldsst sich nicht beobachten, jedoch zeigt
sich ein qualitativer Unterschied in der Verteilung der Wellenintensitéit zwischen Erde und
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Wellenintensitat entlang des Venus-Express-Orbits
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Abbildung 4.23: Raumliche Verteilung der Wellenintensitit der niederfrequenten Magnet-
feldfluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus in einer dreidimensionalen Darstel-
lung des VSO’-Koordinatensystems oberhalb der x’-y’-Ebene.

Venus, da die nachtseitige Magnetosheath der Erde auch von einer erhohten Wellenaktivi-
tit gekennzeichnet ist, wihrend sie dort bei Venus schon stark zuriickgegangen ist.
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Abbildung 4.24: Raumliche Verteilung der Wellenintensitidt der niederfrequenten Ma-
gnetfeldfluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus in der x’-z’-Ebene des VSO'-
Koordinatensystems. Die Intensitdtswerte nehmen in der tagseitigen Magnetosheath die
grofiten Werte an, wihrend in der nachtseitigen Magnetosheath deutlich geringere Werte
und in den iibrigen Regionen keine signifikanten Intensitdtswerte zu beobachten sind.
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Abbildung 4.25: Raumliche Abdeckung der Beobachtungen in der x’-z’-Ebene des VSO'-
Koordinatensystems. Die raumliche Abdeckung ist wegen der polaren Umlaufbahn von
Venus-Express in der Umgebung des Perizentrums besser. Die zusétzlich auftretenden
Datenliicken fithren zu einer insgesamt inhomogenen Abdeckung. In den meisten Daten-
feldern wird eine ausreichend grofle Anzahl an Beobachtungen erreicht.
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Abbildung 4.26: Riumliche Verteilung der Wellenintensitéit der niederfrequenten Ma-
gnetfeldfluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus in der y’-z’-Ebene des VSO'-
Koordinatensystems. Die Intensitdtswerte nehmen in der Nihe des Perizentrums (tagseiti-
ge Magnetosheath) groere Werte an als in den iibrigen Regionen.
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Abbildung 4.27: Rdaumliche Abdeckung der Beobachtungen in der y’-z’-Ebene des VSO’-
Koordinatensystems. Die rdaumliche Abdeckung ist wegen der polaren Umlaufbahn von
Venus-Express in der Umgebung des Perizentrums besser. Die zusitzlich auftretenden
Datenliicken fiihren zu einer insgesamt inhomogenen Abdeckung. In den meisten Daten-
feldern wird eine ausreichend grofle Anzahl an Beobachtungen erreicht.
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Abbildung 4.28: Ridumliche Verteilung der Wellenintensitit des fluktuierenden Magnet-
feldes in der Plasmaumgebung der Erde im Frequenzbereich 30 mHz bis 167 mHz als
Projektion auf die x’-y’-Ebene (Ekliptik) des AGSE-Koordinatensystems. Die hochsten
Intensititswerte lassen sich in der Magnetosheath beobachten (zur Orientierung sind Mo-
delle fiir den Verlauf der BugstoBwelle (Slavin und Holzer 1981) und der Magnetopause
eingefiigt (Shue et al. 1997)).
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5 Zusammenfassung und Ausblick

Das Thema dieser Arbeit bildete die Untersuchung der Eigenschaften niederfrequenter
magnetischer Fluktuationen in der Plasmaumgebung der Venus. Die Venus besitzt kein
globales planetares Magnetfeld, was zur Folge hat, dass der anstromende Sonnenwind di-
rekt mit der oberen Atmosphire wechselwirkt. Die Wechselwirkung fiihrt zur Anregung
von Wellen und bringt turbulente Erscheinungen hervor, die durch die magnetische Wel-
lenaktivitit zu beobachten sind.

Als Grundlage der Analyse dienten Magnetfelddaten des Magnetometers an Bord von
Venus-Express. Der VEnus-Express-Satellit befindet sich seit dem Jahr 2006 auf einer
polaren Umlaufbahn um die Venus. Die durch die Umlaufbahn bedingte raumliche Ab-
deckung der Venusplasmaumgebung sowie die zeitliche Auflosung der Messwerte ist ins-
besondere dazu geeignet, die Wellenaktivitit in der Magnetosheath, in der Mantelregion
und in der Schweifregion im niederfrequenten Bereich, d.h. unterhalb bzw. im Bereich
der Gyrationsfrequenz der dominierenden lonenspezies, zu untersuchen.

Wellenaktivitit im niederfrequenten Frequenzbereich konnte beobachtet werden und
wurde in Verbindung mit Eigenschaften, die aus theoretischen Betrachtungen bzw. Plas-
mamodellen (z.B. aus der magnetohydrodynamischen Beschreibung des Plasmas) abge-
leitet werden, verglichen und diskutiert. Eine statistische Analyse der Magnetfeldfluktu-
ationen wurde im Frequenzbereich von 30 mHz bis 300 mHz durchgefiihrt und gibt Hin-
weise auf Wellentypen bzw. das Verhalten turbulenter Strukturen. Die statistische Unter-
suchung kann jedoch nur ein Gesamtbild der vorherrschenden Wellenstrukturen hervor-
bringen; einzelne Wellenmoden sind aufgrund der Einschrinkungen bei Beobachtungen
mit nur einem Satelliten (z.B. wegen der Doppler-Verschiebung von Frequenzen oder der
Ungenauigkeit bei der Bestimmung der Ausbreitungsrichtung) und ohne weitere Annah-
men oder zusitzliche Informationen, wie sie z.B. aus den Plasmamomenten gewonnen
werden konnen, nicht oder nur schwer zu identifizieren.

Die rdumlichen Verteilungen der Welleneigenschaften in der tag- und nachtseitigen
Magnetosheath sowie im Schweif und der Mantelregion zeigen verschiedene Eigenschaf-
ten bzw. Erscheinungsformen und verhalten sich @hnlich zu Beobachtungen niederfre-
quenter magnetischer Fluktuationen in der Umgebung des Mars. Venus und Mars verfii-
gen iiber kein globales planetares Magnetfeld, weshalb sich der Wechselwirkungsprozess
mit dem Sonnenwind auf dhnliche Weise vollzieht. Dies ldsst vermuten, dass der Anre-
gung von Wellen die gleichen oder dhnliche Mechanismen zugrunde liegen.

Der Schwerpunkt der Untersuchungen lag auf der Untersuchung der raumlichen Ver-
teilung der Wellenintensitit des fluktuierenden Magnetfeldes in der tagseitigen Magne-
tosheath. In dieser Region wurde eine zu den iibrigen Bereichen erhohte Intensitét der
Fluktuationen beobachtet, die sich im Bereich des Terminators stark verringert. Fiir eine
detailliertere Untersuchung dieser Erscheinung wurde ein analytisches Stromungslinien-
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5 Zusammenfassung und Ausblick

modell eingefiihrt, welches die Beschreibung der rdumlichen Entwicklung der Wellenin-
tensitit entlang von Stromungslinien beim UmflieBen der Venus erlaubt.

Unter der Annahme, dass die Wellen in der Umgebung der Bugsto3welle angeregt
und dann mit dem turbulenten Plasma in der Magnetosheath stromabwiérts konvektieren,
konnten verschiedene Einfliisse auf dieses Verhalten betrachtet werden. Zunichst zeigt ei-
ne Abschitzung der Mach-Zahlen des stromenden Plasmas, dass die Geschwindigkeiten
in der Magnetosheath ausreichend hoch sein sollten, um Wellen in der Stromung mitzu-
tragen. Des Weiteren dndert sich die Querschnittsfliche zwischen den Stromungslinien
und die Geschwindigkeit entlang der Strémungslinien; eine Abschitzung der Anderung
der Intensitidt in Abhingigkeit dieser variierenden Parameter zeigt, dass nur ein gerin-
ger Einfluss auf die beobachte Anderung der Wellenintensitiit besteht und somit deren
Beitrag keine ausreichende Erkldrung liefert. Schlielich konnte jedoch mit dem theoreti-
schen Modell ,sich frei entwickelnder Turbulenz* eine gute qualitative Ubereinstimmung
mit den analysierten Messdaten gefunden werden. Diese Ubereinstimmung beruht auf
dem beobachteten Abklingverhalten der Intensitét als Funktion der Zeit nach einem Po-
tenzgesetz, wie es aus dem Turbulenzmodell abgeleitet wird. Zusammenfassend sind die
Ergebnisse also:

o Welleneigenschaften magnetischer Fluktuationen in den Plasmaumgebungen der
Venus und des Mars zeigen Ahnlichkeiten, was das Ergebnis dhnlicher Wechsel-
wirkungsmechanismen sein kann

die Verteilung der Wellenintensitit deutet darauf hin, dass die Anregung von Wellen
in engem Zusammenhang mit Prozessen an und in der Umgebung der BugstoBwelle
stehen

e in der Magnetosheath konnen turbulente Strukturen beobachtet werden, die sich
dhnlich wie hydrodynamische bzw. MHD-Turbulenz verhalten, wéhrend auf der
Nachtseite bzw. im Schweif des Planeten ein steilerer Verlauf der Spektren zu beob-
achten ist

die ermittelte Wellenaktivitit in der Plasmaumgebung der Venus zeigt die grofiten
Werte in der tagseitigen Magnetosheath; im Bereich des Terminators nimmt die
Aktivitit stark ab und unterscheidet sich dadurch qualitativ von Beobachtungen bei
der Erde

o Zur Erkldrung bzw. Interpretation dieses Verhaltens wurden verschiedene Hypothe-
sen untersucht, die zu folgenden Ergebnissen fiihrten:

— variierende Mach-Zahlen in der Magnetosheath konnen diese Beobachtung
nicht erkldren, wenn es sich um eine super-Alfvénische Stromung handelt

— Effekte, die allein aus der Stromungsgeometrie resultieren, liefern ebenfalls
keinen ausreichenden Beitrag zur Erkliarung der Beobachtung

— ein Modell fiir die Konvektion der Fluktuationen in einem turbulenten System
liefert qualitativ eine gute Ubereinstimmung mit den Beobachtungen
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5 Zusammenfassung und Ausblick

Auf der anderen Seite konnten weitere Ddmpfungsmechanismen beim Abklingver-
halten der Wellenintensitit eine Rolle spielen. Der Riickgang der Intensitit der magneti-
schen Fluktuationen konnte durch eine relative Erhohung der Amplituden der elektrischen
Feldfluktuationen kompensiert werden, wie es bei hochfrequenten Erscheinungen im Son-
nenwind beobachtet wurde (Bale et al. 2005). Diese Vermutung kann mit dem VENUs-
Express-Satelliten jedoch nicht tiberpriift werden, da sich kein Instrument zur Messung
des elektrischen Feldes an Bord befindet.

Auch konnten Landau-Dampfung oder Zyklotrondampfung fiir eine Verringerung der
Fluktuationsenergie verantwortlich sein, was mit Hilfe der Plasmamomente genauer un-
tersucht werden kann.

Insgesamt ldsst sich sagen, dass die Beobachtungen der Wellenintensitit auf Konvekti-
on der Wellen mit der Plasmastromung durch die Magnetosheath schliefien lassen. Zwei-
felsohne werden Wellen im Bereich der BugstoBwelle generiert; einige Beobachtungen
sprechen jedoch auch dafiir, dass Wellen direkt in der Magnetosheath bzw. im Bereich
der UMB angeregt werden.

Ausgeprigte Asymmetrien hinsichtlich der Wellenintensitit zwischen Morgen- und
Abendseite in der tagseitigen Magnetosheath wurden nicht beobachtet.

Eine detailliertere statistische Untersuchung bzw. ein detaillierterer Vergleich verschie-
dener Frequenzbereiche auf groer raumlicher Basis der magnetischen Wellenaktivitét in
der Plasmaumgebung der Erde scheint eine lohnenswerte Aufgabe fiir zukiinftige Studien
zu sein, da es sich fiir die Umgebung der Erde bisher vornehmlich um Fallstudien oder
ausgewihlte Ereignisse handelt. Dies kann dazu beitragen, Wellenerscheinungen ein- und
zuzuordnen und zwischen Venus und Erde zu vergleichen.

Die gleichzeitigen Messungen der fiinf THemis-Satelliten erlauben auch Welleneigen-
schaften, wie z.B. die Ausbreitungsrichtung von Wellen, zu ermitteln, die mit Messungen
eines einzelnen Satelliten nicht moglich sind.
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