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1 Einleitung

Mars ist seit den 60er Jahren des letzten Jahrhunderts dagi@ler Raumfahrtmissio-
nen gewesen, um der Beantwortung der immer wieder aufkorenerage nach Wasser
oder sogar Leben auf unserem Nachbarplaneten naher zu karbakei sind ungefahr
die Halfte dieser Missionen gescheitert, entweder aufijron technischen Problemen
oder Konstruktionsfehlern. Als erste Raumsonde flog Madrem 15. Juli 1965 in einer
Entfernung von rund 10 000 Kilometern am Mars vorbei. Die gnabkérnigen Aufnah-
men einer sehr alten Region auf der Marsoberflache vermgtekn mondéhnlichen und
von Einschlagskratern zerklifteten Eindruck. Atmospdéire Messungen ergaben einen
Oberflachendruck zwischen 4 und 7 mbar und Tagestempeanatareungefahr -10€C.
Aufgrund dieser diinnen und kalten Atmosphare reduzierténdse lang gehegten Hi6
nungen intelligentes Leben auf Mars zu finden. Wenn es Lebén girde es kleiner
sein und einfachere Formen annehmen. Die Sonde Marinen@eséite schliel3lich im
November 1971 in eine Umlaufbahn des Planeten ein. lhre akufren zeigten Flul3-
bette, Krater, méchtige Vulkane, wie den Olympus Mons aif3tgn bekannten Vulkan
im Sonnensystem, aber auch weit ausgedehnte Talsystem&alles Marineris. Diese
Oberflachenmerkmale lielien zum ersten Mal die Vermutunkoauhen, dal3 flissiges
Wasser an der Formung der Oberflache beteiligt gewesen &eirtek

Funf Jahre spater begann am 20. Juli 1976 mit dem erfolgrriélufsetzten des Lan-
degeréates von Viking 1 (siehe Abb. 1.1) eine neue Ara der fdemshung. Nun konnte
die Oberflache in situ untersucht werden. Die Ergebnissdidéygischen Experimente
zum Nachweis von Leben im Marsboden waren nicht eindeutahré¢heinlich wurden
sie von nichtbiologischen chemischen Reaktionen der siaidierenden Bodenbedin-
gungen beeinfluf3t.

Nach den Sonden Spirit und Opportunity, die als Rover seitda2004 auf der
aguatornahen Marsoberflache Gesteinsuntersuchungesihwoem, erforscht seitdem ei-
ne weitere Sonde die Polregion des Planeten. Und tatshdtie3 die Sonde Phoenix
im Juni 2008 bei Grabungen in einigen Zentimetern Tiefe &né darte Schicht aus ei-
nem weil3em Material. Die Wissenschaftler ratselten, oliobsdabei um Wassereis oder
um Salz handelt. In Abb. 1.2 erkennt man, dal3 mehrere klegi@enBrockchen der abge-
schurften Oberflache nach einigen Tagen wieder verschwaBtkekonnten daher nur aus
Wassereis bestehen, das unter den Druck- und Temperatghaden unmittelbar an der
Oberflache nicht stabil ist und bei der Einwirkung von diegktSonnenlicht verdampfte.
Damit konnte eine Raumsonde zum ersten Mal direkt Wassauéider Marsoberflache
nachweisen.

Weitere Beobachtungen von umfangreichen Talsystemeneaufdrsoberflache in
den letzten Jahrzehnten lassen die Vermutung aufkomm@mides einmal hydrologisch
sehr aktiv gewesen sein kénnte, zumindest wahrend demédrstelert Millionen Jahren
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1 Einleitung

Abbildung 1.1: Das erste Bild, das jemals von der Oberflache des Mars Ulteltmiurde, zeigt

die Landbeine von Viking 1 einige Minuten nach der Landung vErmittelt eine trockene, von
Staub bedeckte Oberflache. Man nimmt an, dal3 die Eintribuhdea linken Seite des Bildes
vom aufgewirbelten Staub nach der Landung herriihrt. Den $te Zentrum des Bildes in un-
gefahr 10 cm grof3. Das Foto wurde am 20. Juli 1976 aufgenomumeérstammt aus dem Viking
Bildarchiv der NASA.

nach seiner Entstehung. Carr und Head (2003) bestimmteklelige eines moglichen
frihen Wasserreservoirs auf dem Mars aus geomorpholags&halysen der Kisten-
linien, indem sie Bilder der Raumsonde Mars Global Survé@S) auswerteten. In
ihrer Schlu3folgerung der Analyse kommt zum Ausdruck, dal¥réher Wasserozean
mit einer Tiefe von ungefahr 150 m die Oberflachenmerkmakean konnte.

Warum es heute auf dem Mars nur noch so wenig Wasser gibt,nvdeser Arbeit
mit Hilfe von globalen Plasmasimulationen untersucht. &ssich herausgestellt, dal in
den letzten Milliarden Jahren ein Grof3teil der Wassermidéekiurch atmosphéarischen
Verlust in den Weltraum entwichen ist. Bei diesen Verlusgassen spielen Wechselwir-
kungen des Sonnenwindes mit der oberen Atmosphére degdétiagiae entscheidende
Rolle. Diese Art der Wechselwirkung fuhrt zur Bildung chaeaistischer Plasmastruktu-
ren in der Umgebung des Mars, welche im Kapitel 2 zusammeseifasskizziert werden.
Es hat sich herausgestellt, daf3 die charakteristischderb#tas Plasmas bei Mars ein Si-
mulationsmodell erfordern, das die Kinetik der lonen etrf&i solches Modell wird in
Kapitel 3 vorgestellt. Eine Anpassung des Simulationsggtivird in Abschnitt 3.5 vorge-
nommen, mit den Ziel die lonosphéare des Planeten moglielrsatifzuldsen. Die Model-
lierung des anstromenden Sonnenwindes sowie der Atmasphérionosphare gibt das
Kapitel 4 wieder. Anhand von Vergleichen der Simulatiogebnisse mit den Plasmada-
ten der Raumsonden Mars-Express und Rosetta wird gezalggas Simulationsmodell
die komplizierten Plasmastrukturen in der Umgebung dese®a reproduzieren kann.
Der Leser findet in Kapitel 5 dazu eine Analyse eines ausgksvélorbits von Mars-
Express und in Kapitel 6 die Analyse der Plasmadaten vome&ifiulgy der Raumsonde
Rosetta am Mars.

Die gute Ubereinstimmung der Simulationsergebnisse nritMeRdaten der realen
Plasmaumgebung erlauben schliellich die Untersuchumgsieh die Plasmaumgebung
des Mars in der Vergangenheit entwickelt hat. Ausgehenddesmeutigen Atmosphére,
der Entwicklung der Bahnparameter und der Oberflachenmedekdes Planeten wird in
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1 Einleitung

Abbildung 1.2: Der NASA Lander Phoenix hat mit seinem Roboterarm mehrerehem in den
Marsboden gegraben, um unter dem Staub nach Anzeichen veseY\iau suchen. Deutlich zu er-
kennen ist, dal3 kleine Brockchen aus Eis in den Furchentberath vier Tagen sublimiert sind.
Das linke Bild wurde am 20. Marstag (15. Juni 2008) und dabteeam 24. Marstag (19. Ju-
ni 2008) nach dem Aufsetzen des Landers auf der Marsobezfiddgenommen.

Kapitel 7 die mogliche Entwicklung des Marsklimas skizzi&as Kapitel 8 zeigt die
Evolution der Plasmaparameter des Sonnenwindes und desgbéare auf. Nach einer
Diskussion der typischen Verlustprozesse atmosphéarietilehen in Kapitel 9 stellt das
Kapitel 10 die Ergebnisse der Simulationen zu den gegeigeartind vergangenen Plas-
mabedingungen am Mars vor. Die Analyse des Wasserverlagteder Atmosphére be-
endet das Kapitel. Nach einer Zusammenfassung in Kapiteletdlen im Anhang A die
wichtigsten chemischen Prozesse zwischen der Atmosphdrenosphére des Mars er-
lautert. Zum Vergleich mit weiteren Raumsondendaten déidieéd Anhang B in mehreren
Konturplots eine Ubersicht der mittleren lonenenergiesder simulierten Plasmaumge-
bung des Planeten.






2 Plasmastrukturen bei Mars

Mars besitzt wie die Venus kein globales Magnetfeld, um there Atmosphare vor dem
kontinuierlich von der Sonne kommenden Plasmastrom aaslgeén Teilchen, dem Son-
nenwind, zu schitzen (siehe Abb. 2.1). Dieser Teilchensgntweicht aus der aul3eren
Atmosphéare der Sonne und stromt radial nach aul3en. Seinghwesligkeit liegt im
Mittel bei 400kny's, was ungefahr eine Grél3enordnung tber den lokalen SandllAlf-
véngeschwindigkeiten ist (siehe Kapitel 4). Andererssitslie Anzahldichte der Proto-
nen im Sonnenwind mit einigen Teilchen pro Kubikzentimeter 19 Grolienordnungen
kleiner als die Anzahl der Molekile in einem Kubikzentinrdtaft auf der Erde. Stdl3e
zwischen den Teilchen sind sehr unwahrscheinlich. Didengtfreie Weglange liegt bei
einer Astronomischen Einheit. Die Uberschallstromungrioifi sich im Gegensatz zu
unserer Neutralgasatmosphéare im Plasmazustand. Das Bdgnetfeld ist ein weiterer
Bestandteil des Sonnenwindes. Obwohl der kinetische Ridsrok viel gro3er als der
magnetische (und thermische) ist, hat das im Sonnenwindamsiportierte Magnetfeld
entscheidenden Einflu3 auf die Plasmastrukturen an unrtisignien Planeten. Doch be-
vor es zur Ausbildung solcher Strukturen kommt, muf3 die &@gantwortet werden, wie
die Neutralgasatmosphére des Mars mit den Protonen untr&iek des Sonnenwindes
wechselwirken kann. Die Abb. 2.2 unterstitzt zur Beantuwrgtder Frage .

Die oberste Region einer planetaren Neutralgasatmosptiédeals Exosphare be-
zeichnet. In den unteren atmosphéarischen Regionen komréwsy zu StoRen zwi-
schen den Neutralgasteilchen. Mit ansteigender Hohe diekBtol3frequenz. Bei einer
bestimmten Hohe zwischen der Atmosphére und der Exosplkeéié@gb die mittlere freie
Weglange der atmospharischen Teilchen eine Skalenhordeabarometrischen Hohen-
formel. In der Exosphare kommt es kaum noch zu St63en mirandeilchen. Bei Mars
liegt die Exobase zwischen 200 km und 300 km Uber der Obedlach

Trifft solare Strahlung auf die Atmosphare, so erzeugt sie dunoko®nisation ge-
ladene planetare lonen. Diese werden auch als Schweri@zeichnet, weil ihre Masse
mindestens 10 mal schwerer als die der Sonnenwindproteshegin typischer Vertreter
dieser lonen ist das Sauer§ion O" mit der Atommasse 16 amu. Wenn sich eine dich-
te Schicht von planetarem Plasma Uber den unteren atmasgteir Schichten gebildet
hat, ist eine lonosphare entstanden. Die Mars-lonosphégist mit 2- 10° Elektronen pro
Kubikzentimeter bei 125 km eine maximale Anzahldichte duff der Erde erreicht die
Elektronendichte Werte bis zu-1.0° cm2 bei 350 km. Der FluR der geladenen Sonnen-
windteilchen tritt nun auf dieses Hindernis. Ein Teil des Sonnenwindes gahihgsaus-
tauschreaktionen mit planetaren lonen ein, ein anderéisfémt am Hindernis vorbei
und hinterlal3t auf der Nachtseite eine Wake-Region, in digxkSonnenwindplasma ein-
dringt. Die elektrisch leitende lonosphare wechselwiktramit dem vorbeiziehenden
Sonnenwindmagnetfeld, wobei Strome in der lonosphareigtzeerden, die die tieferen
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2 Plasmastrukturen bei Mars
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Abbildung 2.1: Die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit einem Planet oattaran Himmels-
korper wird dadurch charakterisiert ob das Objekt einsischen Magnetfeldes ytadier einer
Atmosphéare oder wie der Erdmond keines von beiden besitzt.

Planetary Atmosphere lonosphere
(Neutral Atoms and . (PhOtOIOHS)\
Molecules)\ . o ,,

Solar Radiation e ¢
@2/

EEEERES
Interplanetary/ N

Magnetic Field Magnetosheath

Abbildung 2.2: Wechselwirkung des Sonnenwindes mit einer planetaren gyimwire; nach Luh-
mann (1995). Bei einer planetaren Atmosphéare aus Nelikthkk® entsteht auf der Tagseite durch
die Sonnenstrahlung eine lonosphére. Der Sonnenwind stdrem Hindernis vorbei und hin-
terlalRt auf der Nachtseite ein Wake-Region mit sehr geriSganenwinddichte. Da der mit Uber-
schallgeschwindigkeit anstromende Sonnenwind ein if#egtares Magnetfeld mittransportiert,
kommt es zur Wechselwirkung mit der lonosphéare. Es bildgt sine BugstoRwelle, die im fol-
genden mit Bow Shock bezeichnet wird. Weiterhin bildet ®tte Region erhéhter Magnetfeld-
starke aufgrund der um den Planeten drapierenden Magiigtfeh. Diese Region wird bei der
Venus 'Magnetic Barrier’ genannt, am Mars 'Magnetic PifgRegion’. In noch tieferen Schich-
ten befindet sich die lonopause, in die kein Magnetfeld @igein kann. Auf der Nachtseite bildet
sich der Magnetotail durch die Konvektion der gekrimmtergiafeldlinien.
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Abbildung 2.3: Skizze der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der loréoeptes Mars in der
Aquatorebene. Liegt der Magnetfeldvektor des IMF in di€sene, weisen die Plasma-Strukturen
eine Symmetrie zur Linie Sonne-Planet auf.

Schichten der Atmosphare vom Sonnenwind und seinem Magdetbschirmen. Man
bezeichnet diesen Typ der Wechselwirkung mit dem Sonnehauch als induziertes
bzw. ionosphéarisches Hindernis.

Die obere Grenze einer lonosphére, die lonopause, ist cumem steilen Anstieg in
der Elektronendichte zum dichten ionosparischen Plasraeakterisiert. Diese Plasma-
grenzschicht bildet sich in einer H6he, in der der 'innetertmische Plasmadruck der
lonosphare mit dem 'auf3eren’ Druck des Sonnenwindes iistieimt. Der Druck im
Sonnenwind setzt sich aus seinem Anstromdruck, dem thelnersDruck und dem mag-
netischen Druck zusammen. An der Venus wird die lonopaussudrsolaren Punkt bei
300 km beobachtet, am Mars konnte bisher keine lonopaudeig festgestellt werden.

Eine weitere Plasmagrenzschicht bildet sich weit vor demspharischen und plane-
taren Hindernis im Sonnenwind. Die Uberschallstromurflf aiuf das Hindernis und lost
eine BugstoRwelle aus, die sich stromaufwarts ausbréltetPosition des Bow Shocks
befindet sich bei Mars in subsolarer Richtung ungeféahr bgiMarsradien Ry). Mars
hat einen Radius von 3400 km.

Direkt hinter dem Bow Shock wird das Plasma aufgeheizt. &8l wichter, redu-
ziert seine Geschwindigkeit und stromt am Hindernis vorBeese Region hinter dem
Bow Shock wird Magnetosheath genannt. Die im SonnenwindfinGefrorenden Mag-
netfeldlinien drapieren sich in dieser Region um das HingelSie stauen sich vor dem

13



2 Plasmastrukturen bei Mars

Hindernis an, werden von der nachfolgenden Strémung imnaér komprimiert und bil-
den so die Region erhéhter Magnetfeldstarke, der 'Magilgcup Region’ (MPR). Die
aulRere Grenze dieser Region erhdhter Magnetfeldstarkevair zwei weiteren Plasma-
grenzschichten begrenzt, der 'Magnetic Pile-up Bound@i?B) und der 'lon Compo-
sition Boundary’ (ICB). Plasma- und Magnetfelddaten demiRsonde Phobos-2 zeigten,
dal’ beide Grenzschichten an der gleichen Position aufiretelches die Schluf3folge-
rung nahelegt, dald die plasmaphysikalische Natur beidemzschichten die gleiche ist.
An der MPB andert sich die Richtung des Magnetfeldvektors die Magnetfeldstarke
steigt sprunghaft um ungefahr einen Faktor 3 vom Magnetakhaeuf Werte zwischen
20-30nT in der MPR an. An der gleichen Position andert siehldhenzusammenset-
zung. Es kommt zu einer Trennung der Protonen des Sonneesvendf der Seite des
Magnetosheath und den lonen des planetaren Plasmas agindétaneten zugewandten
Seite. Die Abb. 2.3 skizziert die PlasmagrenzschichtendaufTagseite und Nachtseite
des Planeten.

Auf der Nachtseite bilden sich kompliziertere Plasmagtitdn bei der Wechselwir-
kung des Sonnenwindes mit der lonosphare des Mars. Zudesenveiese deutliche
Asymmetrien hinsichtlich der Linie Sonne-Planet auf. W éiner typischen Umstro-
mung eines Gases um ein Hindernisses entsteht hinter dedetdis eine Region re-
duzierter Dichte des anstromenden Mediums. Diese Regiahauich Wake-Region ge-
nannt. Sie wird entweder wie beim Erdmond aufgrund der tisminen Energie des an-
stromenden Plasmas teilweise aufgefullt oder wenn dasdriiglwie Mars oder Venus
eine eigene lonenquelle besitzt, vornehmlich von plaedtaren gefillt.

Wie schon oben angedeutet beeinflut das interplanetar@eifafyl nicht nur die
Wechselwirkungsregion vor dem ionosphéarischen Hindeaush die Struktur des pla-
netaren lonenschweifes hinter dem Planeten wird durch dietéthg des Feldes im un-
gestorten Sonnenwind bestimmt. So erzeugen um den Plagetpannte Feldlinien auf
der Nachtseite eine Feldkonfiguration antiparalleler lakeh, bei der ein Blindel von der
Sonne wegzeigt und das andere auf ihr zu. Zwischen beideddhijrdie auch Tail Lobes
genannt werden, kommt es zu einem Absinken des magnetifuoiieks. Zur Aufrecht-
erhaltung des Druckgleichgewichts fillt sich diese sclen&dhichtebene zwischen den
Tail Lobes mit planetarem Plasma. Man bezeichnet dieseBichnalog zur Konfigurati-
on auf der Nachtseite der Erde als Plasmasheet. Bei der Egierizen die Feldlinien des
intrinsischen Magnetfeldes diese Schicht, wahrend am Masdrapierte interplanetare
Magnetfeld diese Aufgabe Ubernimmt. Plasmamessungen wobd3-2 haben ergeben,
daf3 sich auch hochenergetischen lonenstrahlen (lon Bean®asmasheet bilden kon-
nen. Dreidimensionale Hybrid-Simulationen von BoR3wedteal. (2004) zeigten, dal’ sich
das Plasma in dieser Schicht mit einer Geschwindigkeit @@ kris bedeutend gerin-
ger als die Sonnenwindgeschwindigkeit von ungefahr 408 kram Planeten entfernt.
Eine weitere Anhaufung planetarer lonen wird an den Fladle=nSchweifes sowohl von
der Messungen wie auch in Simulationen beobachtet. Maridbers diesen niederener-
getischen FlulR der Schwerionen als 'Cold lon Outflow’. Sersgoungsgebiet sind die
lonospharischen Schichten am Terminator, der Ebene, €i€agjseite von der Nachtseite
des Planeten trennt.

Aufgrund des hohen Geschwindigkeitsunterschieds an @akEldes Schweifes zwi-
schen dem schnell stromenden Plasmas in der Magnetoshehttem langsamen Fluf}
planetarer lonen bilden sich an der Grenzflache Instatgilit&die Wellen ausldésen und
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2 Plasmastrukturen bei Mars

Interplanetary Magnetic Field

-
? o
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Electron Oxygen Plasma clouds

@
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Solar Wind ) ®
- Plasmasheet
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Pick-up lons é
Q. lon beams

Cold ion outflow

Plasma clouds

Convectional Electric Field E=-ux B
Plane along Plasmasheet

Abbildung 2.4: Skizze der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der lorizsptles Mars in
der Polarebene. Wie BoRwetter etal. (2004) in dreidimeraden Hybrid-Simulationen zeigten,
weist die Struktur in dieser Schnittebene deutliche Asytnigre auf, die von der Richtung des
konvektiven elektrischen Feldes bestimmt werden.

zu einem Ablésen von Ansammlungen planetaren Plasmas, ldem& Clouds, fihren
kénnen.

Betrachtet man eine Schnittebene durch die Wechselwidaeggppn, die senkrecht
zur Strdbmungsrichtungs,, und zum interplanetaren Magnetfe®d,, ausgerichtet ist, so
treten Asymmetrien in den oben beschriebenen StrukturerDaese Asymmetrien be-
grunden sich auf dem ebenfalls mit dem Sonnenwind mittr@migpten konvektiven elek-
trischen FeldEg,, = —usw X Bsw. IN Abb. 2.4 zeigt der elektrische Feldvektor nach Norden.
Diese Ebene verlauft durch den Mittelpunkt des Planetenliegtl innerhalb des Plas-
masheet. Besonders die Hemisphare, in der das elektristth@dm Planeten weg zeigt,
weist Unterschiede zu den bisher beschriebenen StrukaukrMan bezeichnet diese,
hier nordliche, Hemisphare nt"-Hemisphéare. Eine ICB ist nicht auszumachen, da das
elektrische Feld die planetaren lonen auf grof3en Gyratalisn von einigen tausend Ki-
lometern durch die gesamte Hemisphare vom Planeten weglbaagt und somit die
Ausbildung einer ionentrennenden Grenzschicht verhindlerder Magnetosheath und
auch vor dem Bow Shock kommt es zu einer Vermischung plagrel@nen mit Sonnen-
windprotonen. Dieser Vorgang des Mitnehmens planetaregsiom Sonnenwindplasma
wird Pick-up Prozel3 genannt. Da Mars eine Gber mehrere Biiesr ausgedehnte Exo-
sphare aus thermisch-heiRen Sauéfstmd Wasserstéatomen besitzt, werden nicht nur
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2 Plasmastrukturen bei Mars

lonen der lonosphéare nahe des Planeten vom Sonnenwindnmiitgeen, sondern auch
ionisierte Teilchen aus der Exosphére.

AbschlielRend mul3 darauf hingewiesen werden, dal3 die Asymemen der Plasma-
wechselwirkung mit Mars von der Richtung des interplareztdviagnetfeldes abhangen.
Immer auftretende Schwankungen oder auch eine Umkehr deridreung storen das
konvektive elektrische Feld und damit auch die Ausbilduegakymmetrischen Struktu-
ren.
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3 Simulationsmodell

Dieses Kapitel gibt dem Leser einen Uberblick zu den wictég Merkmalen des Si-

mulationsmodells hinsichtlich seiner Anwendung auf diecii¢elwirkung des Sonnen-
windes mit Mars. Nach einer Beschreibung bereits durchgediiStudien anderer Grup-
pen und ihrer Modelle werden die grundlegenden Konzept&laherung eines Plasmas
mit einem sogenannten Hybrid-Ansatz vorgestellt. Mit adeplementierung eines Mars-
Hindernisses im Simulationscode schliel3t das Kapitel.

3.1 Simulationsstudien zur Plasmaumgebung des Mars

In den letzten 40 Jahren wurden viele Modelle entwickelt,diem\Wechselwirkung des
Sonnenwindes mit unmagnetisierten Planeten wie Mars oeleud/zu beschreiben. An
dieser Stelle soll nur eine kleiner Abrif3 einiger wichtigdodelltypen gegeben werden.
Oft hing das Aufkommen eines neuen Modells auch von demgstiasteigenden Speicher-
und Rechenkapazitdten der Computerentwicklung ab.

Gasdynamische Modelle sind einfache Modelle zur Beschingjler Wechselwir-
kung mit dem Sonnenwind. Sie I6sen die FluidgleichungendféarUmstromung eines
Hindernisses unter der Annahme, dal3 sich das Magnetfeldomnehwind mitbewegt
und keine Wechselwirkung mit anderen Plasmagroéf3en eingedse Modelle geben Aus-
kunft Gber groRRskalige Verteilungen von Dichte, Geschvgkeit, Temperatur und Ma-
gnetfeld des Plasmas. Viele Studien konnten in der Frilgpti@sComputersimulationen
erfolgreich mit diesen Modellen die Magnetosheath des Maydellieren (Spreiter und
Stahara 1980, Russell etal. 1984). Ergebnisse von gasdseizen Modellen werden aber
auch heute noch herangezogen, um Magnetfelddaten von Raderszu analysieren. So
reproduzierten Crider etal. (2004) die von der Raumsonde [Béobal Surveyor (MGS)
gemessene Magnetfeldkonfiguration in der Magnetoshedtieinem gasdynamischen
Modell. Prozesse innerhalb der Ubergangsregion zwischem$bnnenwindplasma und
dem planetaren Plasma wie auch Prozesse in grofl3en Beraichéer Nachtseite konnen
mit diesen Modellen nicht erfal3t werden. In diesen Regidmmmt es zur Ausbildung
von Stromschichten, die von den Modellen nicht reprodtizéerden konnen. Diese Stro-
me wiederum erzeuggrx B-Kréfte, welche den Plasmafluld und die Massenbeladung des
Sonnenwindes durch Mitnahme von lonen beeinflussen (8preid Stahara 1992).

MHD-Modelle, mit denen man die magnetohydrodynamischemdBlngen l6st, sind
durch Tanaka (1993), Shinagawa und Bougher (1999) und Lal €1999) entwickelt
worden, um den Beitrag der Massenbeladung des Sonnenwandestimmen. In diesen
Modellen kénnen u.a. auch St6RRe durch eine Abbremsung demB$ vor dem Hinder-
nis modelliert und x B-Kréfte beriicksichtigt werden, wenn das Modell den HallrTe
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enthalt.

Es hat sich besonders flr Mars gezeigt, daf eine genauecbrBising der Wech-
selwirkung notwendig ist, weil die LaAngenskala fir die Bgweg der lonen mit dem
Planetenradius vergleichbar ist. Am Mars liegt der Gyraradius der Protonen im un-
gestorten Sonnenwind bei ungefahr 1200-2900 km. Schwetanetare lonen bewegen
sich auf noch groReren Gyrationsradien, die eine Grol3enagitber der der Protonen
liegt. Der Marsradius liegt miRy = 3400 km in der Gréf3enordnung der Protonengyra-
tionradien.

Um diese Bewegung der planetaren lonen aufzulésen, wurddbB-Modelle mit
zwei Flussigkeiten entwickelt (Sauer etal. 1994, Sauerurginin 2000). Diese Model-
le kbnnen erfolgreich die Plasmagrenzschichten am Marsligi¢CB und die MPB re-
produzieren. Kinetischeftekte, wie lonenverteilungen die nicht der Maxwell-Veet)
gehorchen, werden aber von Flissigkeitsmodellen nica8erAls Folge davon wurden
Hybrid-Modelle entwickelt (Brecht 1997, Shimazu 1999, lKaund Janhunen 2001),
in denen lonen als Einzelteilchen und Elektronen als Hjkesi behandelt werden. Es
hat sich gezeigt, das der Hybrid-Ansatz einen guten Komg$awischen der adaqua-
ten kinetischen Beschreibung der lonendynamik und deredigyen Kapazitaten eines
Computers bildet, um die Eigenschaften der Plasma- und btégjdumgebung am Mars
zu untersuchen (Brecht 1997, Shimazu 1999, Kallio und Jaean@002, BoR3wetter et al.
2004, Modolo etal. 2005).

In friheren Hybrid-Simulationen reprasentierten Brectél.e(1993) und Brecht
(1997) den Planeten durch eine leitfahige Kugel, wobei dig&doberflache fur die realen
Stromschichten in der oberen lonosphare angenommen wditddiesem Typ des Hin-
dernisses konnte die Magnetfeldstruktur in der Umgebursghdiars gut wiedergegeben
werden. Einflisse der Massenbeladung des Sonnenwinddsmlanetare lonen konnten
aber nicht bertcksichtigt werden. Kallio und Janhunen 220@odellierten die lonospha-
re durch eine Kugeloberflache, die planetare Sau@@en mit einer Plasmatemperatur
von 110 000K emittiert. Ein exospharisches Profil als Qud#e Sauerstitkorona des
Mars wurde ebenfalls verwendet. BoRwetter et al. (2004)RBneg¢ht und Ledvina (2006)
fanden heraus, dal3 es notwendig ist das planetare Plashtakalt; sondern mit eine
Elektronentemperatur von einigen tausend Kelvin zu besisln. Das Sonnenwindplas-
ma weist zum Vergleich eine um zwei GroRenordnungen hohketdrBnentemperatur
auf. Modolo etal. (2006) fugten mehrere lonisationspreeelbstkonsistent in das Mo-
dell ein und analysierten den Einflul3 des hochenergetistrahlungsflusses der Sonne
auf die Position des Bow Shocks und anderer Plasmagrechksehium den Planeten.
Alle Hybrid-Modelle zeigen eindeutig eine Beschleunigyngnetarer lonen in Richtung
des konvektiven elektrischen Feldes, welches senkrechtsttbmenden Sonnenwind-
plasma weist. Dieser Beschleunigungsmechanismus spieleatscheidende Rolle bei
der Teilchenflucht aus der Marsatmosphare.

Magnetohydrodynamische Modelle berticksichtigen nidfelEe, die aus lonengyra-
tionsbewegungen hervorgehen. Diese Modelle weisen jedondter lonosphéare bedeu-
tend hohere raumliche Auflosungen auf als kinetische Medkiu et al. (2001) und Ma
etal. (2002) zeigten in MHD-Studien eine gute Ubereinstimmder Position des Bow
Shocks mit Positionen, die von MGS gemessen wurden. Weiteegten die Ergebnisse
von Ma etal. (2002), daf? die Krustenmagnetfelder keine miésken Einflisse auf die
Position des Bow Shocks haben, jedoch die Strukturen im Etagheath verdndern. Ei-
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ne MHD-Studie mit mehreren lonensorten von Ma und Nagy (2063chaftigte sich mit

der Frage inwieweit die lonenfluchtraten vom Mars von umnt@esilichen Bedingungen
des Sonnenwindes, der Sonnenaktivitdt und der Orientied@s Krustenmagnetfeldes
abhangen.

Die numerischen Simulationen in dieser Arbeit basierenemgn Hybrid-Code, der
von Bagdonat und Motschmann (2002a) entwickelt wurde. Bgegwartige Version des
Codes ist in der Lage, die Kinetik mehrere lonensorten zwisamen. Die Simulation
der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit durch UV-Strahpmduzierten Schwerio-
nen wurde bereits erfolgreich bei Kometen (Bagdonat ef@l42Motschmann und Kihrt
2006), Mars (BoRwetter et al. 2004), Venus (Martinecz é2@D9) und Titan (Simon et al.
2007b, Simon etal. 2008) angewendet. Die Plasmawechg&elgrmit schwach magne-
tisierte Asteroiden wurden von Simon et al. (2006) untdnsuc

3.2 Anwendungsbereiche des Hybrid-Modells

Im allgemeinen wird die komplette Elektrodynamik eines3éteien Plasmas von den
Maxwell Gleichungen beschrieben:

V.-B = 0 , (3.1)
oB
VXE = —— 3.2
X 5 (3.2)
vV.E = 2 | (3.3)
€0
. 10E
VxB = —— 3.4
X Mol + 55 (3.4)

Fir die kinetische Modellierung der lonen im Plasma muf3teallgemeinen fur jede
einzelne Teichensortdie Vlasov-Gleichung geldst werden:

0fs ofs Qs ofs
6t+v-ax+ms(E+va)-av_O . (3.5)
Die Parametegs undms beschreiben die Masse und die Ladung der Teilchen. Das thybri
Modell I6st allerdings nicht unmittelbar diese Gleichungsondern die dazu aquivalenten
charakteristischen Gleichungen. Fur die Beschreibun§ldétronenflissigkeit wird eine
aus der Vlasov-Gleichung abgeleitete Momentengleichemgitzt.

In einem warmen Plasma kénnen nun verschiedene chardikighies Skalen einge-
fahrt werden. Mafgeblich sind dabei die Plasmafrequgnand die Debye-Langep:

-1
_ %ns _ %Ens.
wp =[] e+ o= J[Z el I (3.6)

S S

Dabei istTs die Temperatur der TeilchensogeWeil im Sonnenwindplasma auch ein
Magnetfeld eingefroren ist, existieren noch weitere Skatke die Gyration der gelade-
nen Teilchen um das Magnetfeld beschreiben. Als charakisahe Zeitskala gilt hier die
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inverse Gyrationsfrequerﬁgﬁls und als Langenskala der mittlere Gyrationsradjisdes
Teilchens der Sorteim MagnetfeldB:

1 s o= Vs MsVs
s T ’ g9s — -
** 0B Qys  0sB

(3.7)

Das Teilchen bewegt sich mit einer Geschwindigkegtenkrecht zur Magnetfeldrichtung.

Mit Hybrid-Modellen lassen sich wegen der korrekten Besithung der lonenkine-
matik elektromagnetische Phanomene in der Nahe der lonatgysfrequen£ys und
raumliche Skalen bei der lonentragheitslange,¢ oder dem Gyrationsradiug s simu-
lieren. Die Grof3e c ist die Vakuum-Lichtgeschwindigkeie Bimulation von Zeitskalen
T> Q{,}S und LangerL > rg ist mit dem Hybrid-Code auch moglich, allerdings erhoht
sich dann der numerische Aufwand. Die MHD-N&herung ist dafii geeignetesten, da
die Gyrationsbewegungen von der Simulation nicht mehr3nigerden brauchen. Fur
kleinere Skalen kommt man in den Bereich der Gyration dektElaen. Um dann die
physikalischen Prozesse noch korrekt zu beschreibentigenian einen Voll-Teilchen-
Code.

Die numerischen Simulationen in dieser Arbeit wurden mieei Hybrid-Code von
Bagdonat und Motschmann (2002a) durchgefiihrt, der lorveedpeng kinetisch als Ein-
zelteilchen erfal3t und die Elektronen als eine magnetauysramische Flissigkeit be-
schreibt. Eine oder mehrere lonensorten werden durchckami-Cell Methoden be-
schrieben (siehe Abschnitt3.4). Diese werden auch bestémitligen Teilchencodes ver-
wendet. Der hier verwendete Code erlaubt es, auf einembigdie krummlinigen Gitter
in bis zu drei rdumlichen Dimensionen Plasmasimulationeeltzufiihren. Damit kann
ein speziell an die Geometrie des Mars angepalites Gitienelet werden. Andere Co-
des sind haufig auf ein aquidistantes kartesisches Gitsahb&nkt. Die an den Planeten
angepaldte Gitterform wird in Abschnitt 3.5 beschriebee. mimerischen Details fir den
Umgang mit einem krummlinigen Gitter basieren auf dem diaktwood etal. (1995)
eingefiihrten Schema und werden in Bagdonat und Motschn2@24) und Bagdonat
(2005) genauer erlautert. In diesem Simulationsmodeltienieinige vereinfachende An-
nahmen verwendet:

Quasineutralitat
Es wurde angenommen, dal’ das Plasma quasineutral ist. Dastéie dal die mittlere
Anzahldichte der Elektronen und lonen identisch ist:

Ne = N (3.8)

Diese Naherung der Neutralitat ist fur hinreichend langsaimd gro3rdumige Prozesse
gultig. Mit dem Begrif langsam soll zum Ausdruck gebracht werden, das die Prozesse
Frequenzen unterhalb der Elektronplasmafrequegzbesitzen. GroRraumig symboli-
siert charakteristische Langenskalen tber der Debyed dpgdie im Sonnenwind bei

der Erdumlaufbahn etwa 20m betragt. Auf diesen Langenskaiie die Plasmadynamik

von kollektiven Hfekten dominiert.

Massenlose Flussigkeit
In der Hybrid-Naherung konnen Prozesse auf Skalen besemieerden, die vergleich-
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bar mit mittleren lonengyrationsradien und den lonenggmnafrequenzen sind. Auf die-
sen grol3en Skalen kénnen die viel leichteren Elektronem &emzdgerung den lonen
folgen. Daher kann hier eine verschwindende Elektronesenas

Me =~ 0 (3.9)

angenommen werden. Damit ist die Elektronenkomponen&ereassenlose Flussigkeit.

Darwin Naherung
Da mit diesem Simulationsmodell Phanomene auf niedrigequenzen untersucht wer-
den, kann der Verschiebungsstrom im Ampéreschen Gesetaordéassigt werden:

10E
2ot
Diese Vereinfachung wird von Hewett (1985) auch als Darnéé&fung bezeichnet.

Der Teilchencode hier ist weit komplizierter als ein Sintidascode, der die magne-
tohydrodynamischen Gleichungen I6st wie er z.B. von Ma.€P&l04) verwendet wird.
Kleinere Gitterzellen mit weniger Teilchen verursacheseelich mehr Rauschen in Be-
reichen héherer Auflésung. Um diesen Nachteil bei Teilchdes zu Gberwinden, werden
Techniken wie die Trennung und das Zusammenfugen von Beilahgewendet. Solche
Verfahren werden in Coppa etal. (1996), Lapenta und Brdokt894) und Kallio und
Janhunen (2001) genauer beschrieben.

(3.10)

3.3 Modellbeschreibung

In der Hybrid Naherung werden Elektronen als massenlosssigkieit modelliert, die
lonen hingegen als Einzelteilchen behandelt. An diesdleStgrd nur auf die dynami-
schen Gleichungen eingegangen. Weitergehende Bescahgeibaer im Simulationsmo-
dell angewandten numerische Techniken findet man in Bagq20@5). In dieser Arbeit
wurden zwei verschieden Versionen des Modells verwendatheku alle Plasmastruk-
turen in der Umgebung des Mars lassen sich qualitativ mérmeiModell bestehend aus
zwei Teichensorten, den Sonnenwindprotonen und den pl@n8thwerionen sowohl in
der lonosphére als auch in der Exosphare gut beschreib&wgter etal. 2004, 2007).
Fur eine detailliertere Betrachtung zur Simulation desb¥dtuges der Raumsonde Ro-
setta am Mars und fur Simulationen der Verlustraten von deretéionen O und G
war jedoch eine Implementierung weiterer lonensortenindi®lgenden mii bezeichnet
werden, notwendig (BoRwetter etal. 2008).

3.3.1 Bewegung der lonen

Das Hybrid-Modell behandelt die lonen kinetisch. Die Veuegsfunktion der Vlasov-
Gleichung wird jedoch nicht an bestimmten Punkten im gesamsechsdimensionalen
Phasenraum bestimmt, sondern die Vlasov-Gleichung wirdhdinre Charakteristiken
geldst. Diese sind die Bewegungsgleichungen der Einkodiami:

dXi

5t =V (3.11)
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% _ % (E +V; X B) = vin (Vi — Uy) (3.12)
wobei g, m undv; die Ladung, Masse und Geschwindigkeit eines Einzelteilshaer
Sortei ist.

Die Stol3frequenz;, = ki, - n, beschreibt Sto3e von lonen mit Neutralteichen. Sie
ist abhangig von der Dichte des Neutralgasesnd einer phdnomenologischen Stolirate
ki, welche wiederum eine Funktion von derfl@renzgeschwingigkeit beider StoRR3part-
ner ist. Haufig wird letztere Abhéngigkeit auch vereinfawheals Abhéngigkeit von der
lonen- und Neutralgastemperatur angenahert. Fir weltergke Ausfiihrungen zur Stol3-
frequenz mit mehreren lonensorten wird auf Abschnitt 8/iviesen. Die Simulationen
mit einer Schwerionensorte, dem Saudistwelcher am haufigsten in der oberen lono-
sphéare vorkommt, hat sidfy, = 1.7 - 10°°cm’s ! als angemessener Parameter erwiesen.
Er wurde von Israelevich etal. (1999) bei Simulationen demKten Halley verwendet.
Weil die Neutralteilchengeschwindigkeit, in der oberen lonosphare mit einigen ksn
viel kleiner als die Plasmageschwindigkeit ist, wutgle= 0 angenommen.

3.3.2 Elektronenflissigkeit& Elektromagnetische Felder

Die Elektronen werden als Flussigkeit behandelt. Die dakdgge Verteilungsfunktion
wird Uber die Vlasov-Gleichung durch die Anzahldichtedie mittlere Geschwindigkeit
Ue Sowie den Druclp, ersetzt. Daraus kann dann die Gleichung der Impulsertgafiim
die Elektronenflissigkeit abgeleitet werden:

d(neg:eue) = —en(E + Ue X B) — Vpe + enRj (3.13)

Die anormale ResistivitdR beschreibt die Wechselwirkung der lonen und Elektronen
Uber Prozesse bei denen die geladenen Teichen und fluktdesreslektromagnetischen
Feldern wechselwirken. In einem idealen stol3freien Plagenschwindet diese Grélie,
d.h.R = 0. Aber in einem realen stol3freien Plasma weist die Re#itikleine aber
endliche Werte auf. Bei der Simulation kann sie jedoch aufdrder deutlich héheren
numerischen DOfusion vernachlassigt werden. Wie im Abschnitt 3.2 erlduteird die
Naherung angenommen, daf3 die Elektronenmasse in der |I8giemder Gl. (3.13) ver-
schwindet:

m.=0 (3.14)

Diese Annahme ist erlaubt um grof3skalige und niederfreégu@hanomene zu untersu-
chen, die hauptséachlich durch die lonendynamik bestimmdere Aus Gl. (3.13) und
(3.14) kann ein Ausdruck fur das elektrische Feldbgeleitet werden:

\ Pesw + \Y Pe i
Pc

E=-UxB- (3.15)

Hier wurde zusatzlich der Gradient des Elektronendrigsin zwei Terme aufgespal-
ten, jeweils fur das Plasma des Sonnenwindess, und der planetaren Schwerionen
Vpeni- Das planetare Schwerionenplasma soll in der weitereraBetung mit 'hi’ fur
'heavy ions’ abgekirzt werden. Strenggenommen kann dasralgeder lonensoriegm
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Simulationsmodell mit einer eigenen Gleichung (3.13) fi@r jdweilige Elektronenflis-
sigkeit beschrieben werden. Mit der Addition aller Gleingan erhalt man eine gesamte
Elektronendicht&, und eine mittlere Elektronengeschwindigkeit

n .
Ne = Z Nei Ue = Z %ue,i . (3-16)
i -

i e

Um die Ubersicht in diesem Abschnitt zu erhalten, werdentkéme Elektronendruckter-
me, die das planetare Plasma beschreiben, additiv zu eieenmVipe; zusammengefal3t.
Mithilfe des Ampéreschen Gesetzes kann der Gesamtstrom

VxB

HoPe

=] =Je+]i = —€nue + enu (3.17)

als Summe der Elektronenstromeund lonenstréome¢; aufgeteilt werden. Unter Aus-
nutzung der Quasineutralitdt = n, = n ergibt sich die Elektronengeschwindigkait
zu
_ ji VxB
© Pc HoPc
Die gesamte Elektronenladungsdichte betgigt ne Das Einsetzten von Gl. (3.18) in
(3.15) liefert die Gleichung zur Berechnung des elektescheldes:

(3.18)

Ho€Te ere

E=-uxB+

(3.19)

Die Gl. (3.19) setzt sich aus drei Termen zusammen. Der €esta beschreibt das kon-
vektive elektrische Feld. Er korrespondiert zu dem Bild eiegefrorenden Magnetfeld-
linien im Plasmafluld des Sonnenwindes. Die planetaren I@pémen’ im Sonnenwind
dieses konvektive elektrische Feld, da sie nach der loarsaehr langsam sind. Sie wer-
den uber die Lorentzkraft senkrecht zur Stromungsrichabgglenkt. Protonen des Son-
nenwindes spuren dagegen die Lorentzkraft nicht, weil isie it der mittleren Plas-
mageschwindigkeit des Sonnenwindes mitbewegen. Der eWeitm, auch Hall-Term
genannt, liefert dann Beitrdge zum elektrischen Feld, waam Magnetfeld groRe An-
derungen in kleinen Raumbereichen aufweist. Er lieferersieits am Sprung des Bow
Shocks ein elektrisches Feld, welches vom Planeten weg, zidererseits beschleu-
nigt er das Plasma in den stark gekrimmten Feldlinien UbePdéregionen und auf der
Nachtseite des Planeten. Man bezeichnet die Kréfte, dehdliesen Term auf das Plas-
mawirken auch alg x B-Kréfte. Der dritte Term erzeugt ein elektrisches Feld, mven
Plasma Dichtegradienten auftreten. Er kommt insbesoratar&lbergangsbereich vom
Plasma des Magnetosheath zum hochdichten ionosphéariBtdsmna zur Geltung.

Der Elektronendruckterm in Gl. (3.19) wurde wiederum in zl&rme aufgespalten,
um die unterschiedlichen Temperaturen des Sonnenwinakesarmonosphérischen Elek-
tronen zu berucksichtigen. Hanson und Mantas (1988) habesh dlie Messungen der
Viking-Lander sogar drei unterschiedliche Elektronengaponen der lonosphare mit
verschiedenen Temperaturen festgestellt (siehe Abs&ibil). In dieser Arbeit wird
nur eine ionospharische Elektronentemperatur auch fuPismen anderer planetarer
lonensorten verwendet. Wie im Abschnitt8.5 gezeigt wirdingit die Temperatur auch
wesentlich vom Strahlungsfluf3 der Sonne ab. Fur Simulatiaiee Marsionosphare in
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der Frihphase des Sonnensystems werden hohere Elekeonpanaturen als die heutige
verwendet. Die Elektronen des Sonnenwindes und der lodospterden als adiabatisch
angenommen, also

Pesw = ,Besw(niv) und  Peni = Beni (m) (3.20)
No No

mit zwei unterschiedlichen Temperaturen, die dysgk, fir die Sonnenwindelektronen
undpep; fur die ionospharischen Elektronen repréasentiert werbas.Plasma-Beiagibt
das Verhaltnis zwischen thermischen und magnetischenkRiesPlasmas an. Als Adia-
batenexponent wurde= 2 verwendet anstatt vor/3, weil die Bewegung der Elektronen
in einem magnetischen Plasma auf zwei Dimensioheankrecht zum Magnetfeldrich-
tung erfolgt. Damit folgt flirk = (f + 2)/2 = 2. Die Anzahldichten, beschreibt die
ungestorte Sonnenwinddichte, die als Normierungspasriretie Simulation eingeht.

Das Schema fur die Zeitintegration des Codes begrindeasifainem von Matthews
(1994) entwickelten Verfahren. Fir die Zeitentwicklundp@t man mit Gl. (3.19) und
dem Faraday’sche Induktionsgesetz:

0B

— =V Xx(UgxB) . (3.21)

ot
Mit dem Einsetzten der Elektronengeschwindigkeitaus Gl. (3.18) in Gl. (3.21) er-
halt man eine partielle Ferentialgleichung, die die Berechnung des Magnetfeldes im
Hybrid-Modell ermdglicht:

@:VX(UiXB)—VX(M)
Ho€le

o (3.22)

Der erste Term beschreibt den Transport des Magnetfeldegem Sonnenwindfluf3. In
tagseitige Regionen wo das ionospharische Plasma dotimérder Sonnenwind nicht
weiter vordringen kann, wird die Konvektion der Magnetfelgn gestoppt. Die Feldli-
nien werden tagseitig komprimiert und drapieren sich umHtladernis. Im Simulations-
modell dringt ein kleiner Anteil des Magnetfeldes aufgrwmh numerischer Diusion
in die tieferen Schichten der lonosphare vor. Der zweitenTéirt zu einem Abbau des
magnetischen Drucks und einer Entspannung der gekrimretdhirfen.

3.4 Numerisches Berechnungsschema - Particle-In-Cell
Verfahren

Die folgenden Abschnitte behandeln einige numerischenigeh und Aspekte, die beim
Lésen der Hybrid-Gleichungen berlcksichtigt werden miiskediesem Abschnitt wird
ein kurzer Uberblick (iber das Berechnungsschema vermiigle weitergehende Dis-
kussion findet man bei Bagdonat (2005).

Die im letzten Abschnitt erlauterten Hybrid-Gleichungeerden mit einem Patrticle-
In-Cell (PIC) Verfahren numerisch geldst. Diese Methodiawdst wahrend der Simulation
Einzelteilchen oder auch Fluidelemente im kontinuiegictiPhasenraum zu verfolgen,
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3.4 Numerisches Berechnungsschema - Particle-In-Celihiaan

hingegen die Momente der Verteilung wie Dichten und Stromeechzeitig auf statio-

naren Gitterpunkten zu berechnen. PIC Verfahren wurdears@éB55 verwendet, noch
bevor die ersten Fortran-Compiler programmiert wurdemdn spaten 50’er und frihen
60’er Jahren des letzten Jahrhunderts gewann die Methdeleanaritat fur Plasmasimu-
lationen von Buneman, Dawson, Hockney, Birdsall, Morse vetén anderen. Birdsall
und Langdon (1985) geben einen weiteren Uberblick iibeedi¥grfahren in der Com-
putersimulation.

Elektromagnetische Felc
Stromdichten
/ Ladungsdichten
Teilchen ~

>
38

Abbildung 3.1: Bei Particle-In-Cell Verfahren werden Grof3en wie das Maigies, das elektri-
sches Feld, die Ladungsdichten und die Strome auf den Kmdrteis Gitters berechnet, wahrend
die Teilchen sich dazwischen bewegen kdnnen.

In Plasmasimulationen beginnt das PIC-Verfahren mit démiden eines festen Git-
ters im Ortsraum. Sowohl die elektromagnetischen Feldernath die Ladungsdichten
und Strome werden nur auf den Knoten dieses Gitters defimétrend sich die Einzel-
teilchen irgendwo dazwischen aufhalten (siehe Abb. 3.f).die Bewegungsgleichungen
jedes Einzelteilchens zu l6sen, sind die elektromagredis&elder an der Position jedes
Einzelteilchens erforderlich. Diese FeldgréRen werdeginem weiteren Schritt von den
Gitterknoten auf die Position der Teilchen interpoliertitfNkénnen die wirkenden Kraf-
te auf die Teilchen berechnet werden und die Teilchen im Bitimmsgitter verschoben
werden.

Die wesentlichen vier Schritte, die der Code innerhalbsifeitschritteg\t ausfihrt
werden hier kurz erlautert. Die Abb. 3.2 verdeutlicht diklische Natur der grundle-
genden Schritte. Eine genaue Beschreibung findet man beiddatjund Motschmann
(2002a) und Bagdonat (2005).

1. Sammeln alle Momente Gegeben sind alle Positionen und Geschwindigkeiten der
Teilchen. Die Momente der Verteilungsfunktion (Dichterdustromdichten) wer-
den auf jedem Gitterknotenpunkt anhand von PIC-Gewiclgfumdktionen berech-
net.

2. Berechnung der Felder.Unter Verwendung der Dichten und Stromdichten werden
die Feldgleichungen (3.15) und (3.21) geldst. Damit windjiéden Gitterpunkt ein
neuer elektrischer und magnetischer Feldvektor erzeugt.
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3 Simulationsmodell

3. Interpolation der Krafte. FUr jedes Teilchen werden die elektromagnetischen
FeldgroRen von den Positionen der Gitterpunkte auf dieefieiipositionen inter-
poliert.

4. Bewegung der TeilchenMit den elektromagnetischen Feldern an den Positionen

der Einzelteilchen kénnen Uber die Gleichung (3.12) diecBGemdigkeiten und
die Positionen der Teilchen aktualisiert werden.

/ 1. Sammeln aller Momen e\

4. Bewegung der Teilche||1 2. Berechnung der Felder
\ 3. Interpolieren der Krafte </

Abbildung 3.2: In jedem Simulationsschritt werden diese vier grundlegaen&chritte vom
Particle-In-Cell Code durchgefuhrt.

3.5 Simulationsgitter

Die Auflésung der Plasmastrukturen um ein Hindernis im Sowired wird entscheidend
von der Feinheit des Simulationsgitters bestimmt. Magmgtoodynamische Simulatio-
nen der Plasmaumgebung des Mars von Ma etal. (2002) verwet#ptive Gitter um
unterschiedlich grof3en Strukturen, wie z.B. den Bow Shaxkdie lonosphére, mit einer
maximalen Aufldsung von etwa 50 km aufzulésen. Dieses Gié@t sich wahrend der
Simulation dynamisch an die Gréf3e der auftretenden Streiktan. Um die Skalenhdhen
in der lonosphare aufzuldsen ist eine noch feinere Aufloswotgendig. Ma und Nagy
(2007) und Terada etal. (2008) verwenden ein spharischés @iit einer radialen Auf-
l6sung von 10 km am inneren Rand der Simulationsbox. Bekedieshen Auflosung ist
eine Berechnung der lonen-Produktionsraten nach korepizi ionosphéarischen Model-
len moglich. Allerdings nimmt die radiale Auflésung bei citasModellen zu den aul3eren
Randern der Simulationsbox mit ungefahr 600 km bis 1000 katlida ab. Aufgrund ei-
ner konstanten Winkelauflosung von etwa 2bis 4.0 ° werden Strukturen am Bow Shock
und im Schweif des Planeten nur grob aufgelost.

Semikinetische Simulationen mit Hybrid Modellen, wie siedblo etal. (2006) und
Brecht und Ledvina (2006) verwenden, werden haufig auf gmtben Simulationsgit-
tern durchgefihrt und erreichen Auflosungen zwischen ZE®), da die maximale Git-
terzellenanzahl mit den darin enthaltenen Einzelteilok@n Arbeitsspeicher des Com-
puters begrenzt ist. Kallio etal. (2006) véintlichten eine weitere Mdglichkeit mit ei-
nem Hybrid Modell eine hohere Auflésung in der lonosphéareionagnetosheath vor
dem Planeten zu erzielen. Auf der Tagseite des Planeterewiftierarchisch, zweistufig
verfeinertes Simulationsgitter benutzt. Das gesamteefGat wie ein kartesisches Gitter
quaderférmig strukturiert. Der Gitterabstand im ungastd6Sonnenwind und im Schweif
betragt 720 km, in einer ersten Verfeinerung auf der Tagswiischerr = 1.5Ry und
r = 2.0Ry sinkt er auf 360 km und schlie3lich in der zweiten Verfeimgrizwischen
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3.5 Simulationsgitter

r = 1L.06Ry undr = 1.5Ry auf 180km. Eine hohe Auflosung von 10 km wie in den
MHD Modellen wird jedoch nicht erreicht.

Das hier verwendetet Hybrid-Modell 1ai3t ein krummlinigeighférmig strukturier-
tes Simulationsgitter zu. Die Grundstruktur jeder Gite#liz mul3 quaderférmig von acht
Gitterknoten aufgespannt werden. Eine beliebigen Vaenngsfunktion kann nun die Po-
sitionen der Gitterknoten verschieben, ohne die StruleaiGitters aufzubrechen. An den
aulReren Randern der Simulationsbox mussen die Gittarhmieder orthogonal zueinan-
der ausgerichtet sein, um prinzipiell auch periodischedRadingungen zu ermoglichen.
Mit diesem Gittertyp kdnnen die Gitterlinien um das planetBlindernis so verbogen
werden, das sich in der Nahe der Hindernisgrenze eine radiire Auflosung einstellt
als in den anderen Bereichen der Simulationsbox. Wie marbim 2 3 erkennt, dhnelt es
einem Fischauge, das einen grof3en Blickwinkel ermdglEime solche Transformation
gerade Linien, die nicht durch die Bildmitte laufen, stankverkrimmen wird einerseits
in der Fotographie als Fischaugenobjektiv genutzt, amseits wird sie auch in der Kar-
tographie als Lupe an Bildschirmen eingesetzt.

Das nichtorthogonal€ischaugerGitter geht tber eine nichtlineare Transformation
aus dem kartesischen Gitter hervor. Bei dieser Transfoomatird die radiale Distanz
durch einen Funktiorf (r) vom Zentrum der Simulationsbox zu den Gitterpunkten mo-
difiziert. Im folgenden sei eine wiurfelférmige Simulatitwosx der Kantenlangé mit N
Gitterpunkten in jeder Raumrichtung gegeben. Die Posstiater Knotenpunkte j, kim
kartesischen Gitter sind gegeben durch

Kart i1 j 1 k 1
rat=l—-=|L|=-=|L|[=-=|L 3.23
ik (N 2) ’(N 2) ’(N 2 (3.23)

wobei i,j,k= 0, ..., N. Die radiale Entfernung des Gitterpunktes i,j,knzdentrum der

Simulationsbox isiri"jﬁrt =] r!‘jﬁ” |. Um ein krummliniges Gitter zu erzeugen wird die

radiale Entfernunc_qi"j‘;(Irt durch eine Transformation zu der neuen radiale Entfermgﬁﬁ

im Fischaugen-Gitter modifiziert:

i 2ii—N) 2j(j—N) 2k(k-N
i = rikiﬁrt(lJr f (i) I(I|\|2 ). J(JNz ). (Nz )) 824
Setzt man, j,k = 0 bzw.i, j,k = N fur die Gitterpunkte an den &uf3eren Randern der
Box so verschwindet der zweite Summand in Gl. (3.24) und dsshBugen-Gitter geht

wieder in ein kartesisches Gitter Giber. Die Verzerrungsiion f (r) ist definiert Gber
3 H
~1+exp(J(r-R)

mit den Parametern H, J und R, welche eine Justierung detid?oand der Starke der
Krimmung im modifizierten Gitter ermoéglichen. Somit konmg@ Positionen der modi-
fizierten Gitterpunkte mittels

£(r)

(3.25)

rfisch

fisch _ 1K _kart

Mk = rkartrijk (3.26)
ijk

berechnet werden.
Mit diesem Gitter erhalt man eine typische Auflosung von 1260km pro Gitter-
zelle fur 80-100 Gitterzellen pro Raumrichtung bei eine @@ke von 6ry. Nahe der
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Abbildung 3.3: FischaugerSimulationsgitter mit den Parametern=8D, J30,15, R=6. Der in-
nerste der drei schwarzen Kreisen markiert die Planetefiablee, der mittlere eine H6he von
150 km und der auBerste eine Hohe von 300 km lber der Oberfla@dochste radiale Auflo-
sung betragt 87 km.

Hindernisoberflache bietet das Gitter eine maximale Aufigsbis zu 50km pro Zel-

le. Aus Grunden der Simulationsstabilitat wird eine Aufldgwon 70 - 90 km gewabhilt.

BoRwetter etal. (2004) verwendeten bereits eine verditdaaicht so stark gekrimmte
Version des Gitters. Dieser Gittertyp hat sich verstarkdmim dieser Arbeit als ein ex-
zellenter Kompromif3 zwischen einer niedrigen Gitterzedlezahl in der Simulationsbox
und einer hohen Aufldsung in der lonosphare des Mars bestétig

3.6 Numerische Stabilitat

3.6.1 Courant Kriterium

Die numerische Stabilitat einer Stromungssimulation dultskretisierte zeitabhangi-
ge partielle Diferentialgleichungen hangt entscheidend von der Wahl deradbo
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Friedrichs-Lewy-Zahl (CFL-Zahl oder auch Courant-Zaltl) &iir ein krummliniges Git-
ter, dessen kleinster Abstand zweier Gitterebefgpin der Simulationsbox betragt, ist

die Courant-Zahl definiert als At

Amin,
wobei Vi die groRte physikalische Ausbreitungsgeschwindigkert feilchen oder

Wellen wéhrend der Simulation darstellt. Um numerisch®iBtat zu garantieren, sollte
die Courant-Zahl immer kleiner als Eins sein. Der Zeitdthi sollte so klein gewéahlt

werden, daf3 die Ausbreitung aller physikalischen Inforomen wahrend der Simulation
adaquat beschrieben werden kann

C= Vmax'

(3.27)

Amin

F > Vmax (328)

Die Courant-Zahl ist nach den Mathematikern Richard Cayikunt Friedrichs und Hans
Lewy benannt, die sie 1928 definierten.

Bei Stromungssimulationen mit hohen Mach-Zahlen ist dieclischnittliche Stro-
mungsgeschwindigkeily, des Sonnenwindes grof3er als seine thermische Geschwindig-
keit uy, = +3kT/m. Bei Plasmasimulationen der lonosphare des Mars erreah®an-
nenwind typischerweise Mach-Zahlen die groRer als 7 sirahed kann die maxima-
le Stromungsgeschwindigkeit,.x wahrend der Simulation durch die Sonnenwindge-
schwindigkeit approximiert werde¥i,.x ~ Ug. Untersucht man Umstrémungsprobleme
im warmeren Plasma von Magnetosphéren, wie z.B. Titan iltMdgmnetosphére des Sa-
turn, so kann dort die thermische Geschwindigkeit die Stnigsgeschwindigkeit um
mehrere Faktoren Uberschreiten (Simon 2007). Eine obezaz8rdes Zeitschrittest
kann somit allgemein fir beliebig warme Plasmen bestimmtiem® mittels

. Amin
Up + V3KT/m

Da lonen nach der Maxwell-Verteilung in die Simulationsteaxgeflgt werden, weisen
einige lonen auch noch hdhere Energien als die mittleretisehe Energie der Verteilung
auf. Darum muf3 der Zeitschritt um den Paramé&er0.1...0.5 verkleinert werden.

At ~ P (3.29)

3.6.2 Glattung der elektrischen und magnetischen Felder

Ein weiteres Mittel zur Erhéhung der numerische Stabitigg Codes ist das Glatten lo-
kaler Gradienten in den elektrischen und magnetischereRel&evor ein nachfolgender
Simulationszyklus ausgefuhrt wird, werden die Felder efsteiner im folgenden kurz
beschriebenen Prozedur geglattet. Seine Feldkomponente uril die geglattete Feld-
komponente auf einem beliebigen Gitterknoten der Sinuiatiox. Der Glattungspara-
metera legt fest, wie stark das anfangs berechnetet FPeldodifiziert wird. Es wird
versucht, den Parameterso niedrig wie moglich einzustellen ohne die Stabilitat 8er
mulation zu gefahrden. Ein zu grol3er Wert vergrol3ert diearisthe Difusion und redu-
ziert die Schérfe sich bildender Plasmastrukturen. Digbsd, j undk laufen von -1 bis
1 und ermdglichen eine Ansteuerung der 26 nachsten Naainttarkbei der Ausfiihrung
der Glattungsprozedur auf dem aktuellen Gitterknoten.ddinh folgenden Formalismus
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erhalt man die geglattete Feldkomponesge

+1 +1 +1

As=(1-a) -A+a- Z Z Z Aije - {2+ 2+K243) (3.30)

i=1 j=——1k=—1

Der Faktor 20°+1**+3) gewichtet die Feldkomponenten je nach Abstand. Die Summe
Uber alle Gewichte ist Eins. In den Simulationen wurden @/@m Bereich vone =
0.05...0.15 gewabhlt.

3.6.3 Minimale Ladungsdichte

Weil in den Gleichungen zur Berechnung des elektrischenniaghnetischen Feldes die
mittlere Ladungsdichtg. = nje im Nenner auftritt, kann der Grenzfall einer verschwin-
denden lonendichte nicht vom Hybrid-Modell adaquat basbtlen werden. Um die nu-
merische Stabilitat nicht zu gefahrden, mul3 vom Simulatode in jedem Zeitschritt si-
chergestellt werden, dal3 die Plasmadichte in einigen &®saider Simulationsbox nicht
gegen Null geht. Dieser Fall tritt vornehmlich bei Simubatider Nachtseite von Kor-
pern ohne lonosphare im Sonnenwind auf, wie z.B. beim ErdimAaoch bei Simulatio-
nen am Mars kann die mittlere Ladungsdichte auf der Nadbtdgleis Planeten absinken,
namlich dann, wenn sich in den ersten hunderten Zeitsehriie Wake-Region noch
nicht mit planetarem Plasma geflllt hat. Diese Plasma wird/ergleich zum Sonnen-
wind mit einer viel kleineren Geschwindigkeit transpattiend fullte dementsprechend
die Wake-Region erst, nachdem das Sonnenwindplasma dide&@ionsdoman 10 bis 20
mal durchquert hat. Unterschreitet die lonendichte aute@tnkten in solchen Raum-
bereichen eine feste minimale Dichigy;n, wird der Wert mit dem Wert der minimale
Dichte n mi, ersetzt. Ein Wert vom; i, = 0.2ng hat sich in dieser Arbeit als angebracht
herausgestellt, wobey die ungestoérte Sonnenwinddichte angibt.

3.7 Randbedingungen

Die quaderformige Simulationsbox wird sowohl von den &aflesenkrecht zueinander
ausgerichteten R&andern umgeben als auch nach Innen vortidtuggen Rand des pla-
netaren Korpers begrenzt. Auf jedem der R&ander miussenakiz@iagnetischen Felder,

die mittleren lonengeschwindigkeitenund die Ladungsdichtem. definiert sein um in
jedem Zeitschritt mit dem Dlierenzenschema auch die Gréf3en auf den Nachbarebenen
berechnen zu kénnen.

3.7.1 AuRere Rander der Simulationsbox

Der Simulationscode kann drei unterschiedliche Arten amdBadingungen verarbeiten,
namlich ’inflow’, "outflow’ und periodische Randbedingumgd-ur die dreidimensiona-
len Plasmasimulationen am Mars wurden in dieser ArbeitclieRlich 'inflow’ oder
'outflow’ Randbedingungen verwendet. Periodische Ranidigeehgen sind insbesondere
bei zweidimensionalen Simulationen notwendig, wie sie digsem Code bei der Si-
mulation von schwachen Kometen (Bagdonat und Motschmafgi®Cals auch beim
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Mars (BoRBwetter 2004) angewandt wurden. Im Allgemeinendenrbei den Plasmasi-
mulationen mit der Marsionosphare die Randbedingungegefmermalien gewahit: Der
Sonnenwind kommt von der linken Seite der Simulationsbml¢w’ Randbedingung),
und verlal3t die Box an der gegenuberliegenden Seite (outfRandbedingung). Fir
die Ubrigen Randseiten parallel zur Stromungsrichtungirst Art von freien oder ab-
sorbierenden Randbedingungen wiinschenswert, jedochasérdkonnte die Simulation
nicht stabilisiert werden. Auch hier wurden 'inflow’ Randliregungen verwendet. Diese
beiden Grundtypen der Randbedingungen legen auf den Reeréigoten unterschiedli-
che Werte fur die elektromagnetischen Felder, die Plascheglund die mittlere FluR3ge-
schwindigkeit fest.

An einem ’inflow’ Rand werden die elektromagnetischen Feldee Plasmadichte
und die mittlere Flul3geschwindigkeit auf konstante Webteridlie gesamten Simulations-
zeit hinweg gesetzt. Diese Konstanten sind die Hintergmentk des ungestorten Sonnen-
windes und werden bereits zu Beginn der Simulation in eiaeaAeterdatei vordefiniert.
Die Teilchen werden an einem ’inflow’ Rand kontinuierlichdre Simulationsdoméne
eingefligt. Gelangen Teilchen wahrend eines Zeitschiiitdeese Randzellen, so werden
sie jedesmal geléscht und mit neu erzeugtem homogenen & asigefllt.

An einem 'outflow’ Rand werden die Werte aller Plasmaparameain der Nachbar-
gitterebene, die sich direkt davor befindet in einem SchemitenOrdnung auf die Ran-
debene extrapoliert. Teilchen, die die &uReren Randzétlerqueren, werden schlie3lich
geldscht.

Simulationen mit mehreren planetaren lonensorten in devdphare und Exosphéare
des Mars haben gezeigt, dal3 planetare Wassiosten am rechten 'outflow’ Rand der
Simulationsbox, Stérungen im thermalisierte Plasma hidén Planeten hervorrufen.
Zuerst traten diese Stérungen in den rechten Randzellesmnaudvaren in einem Anstieg
der planetaren Protonengeschwindigkeit zu bemerken. Mexdtpen hundert Zeitschrit-
ten wanderten die inzwischen auch in den Dichten und Felslehtbaren Stérungen bis
weit ins Innere der Simulationsdomain. An einem ’outflow’ndader vom Plasma wie
der Ubergang ins Vakuum 'wahrgenommen’ wird, wird das tradisierte Plasma bereits
durch schwache Dichtegradienten in einer Randgitterreltdn aul3en in die Vakuumre-
gion 'gezogen’. Die Dichtegradienten verstarken sich uerdjko3ern die gestdrte Region
vor dem Rand weiter. In einem Plasma, das sich mit hohen Stigsgeschwindigkeiten
im Vergleich zur thermischen Geschwindigkeit durch die Bexvegt, kann es nicht zu
diese Stérungen kommen, da die Gitterzellen standig voem&ailchen aus den Nach-
barzellen gefillt werden. Eingefiligte planetare ProtorerEckosphare des Mars werden
jedoch schneller im Magnetosheathplasma thermalisisrsethwerere Sauerstionen.
Weiterhin werden diese Protonen ohne eine Stromungsgestigkeit in die Simualti-
onsbox eingesetzt, so dal’ sie ausschlie3lich thermischgiEram Rand der Simulati-
onsbox aufweisen und am ’outflow’ Rand diese Art von Plasémasgen verursachen
kénnen. Um diese Stérungen zu beseitigen wurden auch arneneRand ’inflow’ Rand-
bedingungen gewahlt.

3.7.2 Innere Rand zur Oberflache des Hindernisses

Die Randbedingungen an der Oberflache des planetaren Hissles werden gesondert
behandelt. Diese Grenze beschreibt nicht die OberflachBldasten belRy = 3400 km,
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sie liegt zwischen 120 und 200 km Uber der Oberflache und babthdie Untergrenze der
simulierten lonosphéare des Mars. In der Realitat werdem&orindprotonen und plane-
tare lonen in dieser Region der oberen dichten Atmosphaahd&td3e mit den Neutral-
teilchen abgebremst. Es kommt zu Ladungsaustauschpereessschen Neutralteichen
und lonen, aber auch Rekombinationsvorgangen und andesmischen Reaktionen.
Schliel3lich tritt nur ein sehr geringer Anteil der Sonnenwindprotonen agifMiarsober-
flache. Im Rahmen des Hybrid Modells ist ein ausreichendgeBaschreibung all dieser
chemischen Reaktionen nicht moglich und auch nicht das ¥ielmehr wird versucht,
eine Netto-lonenproduktionsrate fur einige am haufigstgkommenden lonen tber der
Hindernisgrenze zu bestimmen und diese als EingabepaadertHybrid-Simulationen
zu Ubergeben.

Der Rand der Hindernisgrenze, auch innere Randbedingumangé hat im Hybrid-
Modell folgende Eigenschaften. Sowohl Protonen als auahgtare lonen, die diesen
Rand durchqueren, werden aus der Simulation entfernt. IBiegremagnetischen Felder
erfahren keine Randbedingung, sie werden auf3erhalb undrierdn des Hindernisses
berechnet. Dies hat zur Folge dal? man im Inneren keine pdisgik sinnvolle Losung
erhalt, da dort elektromagnetischen Felder zwar berechinet nicht bewegt werden.
Sie konnen sich nur durch Busion ausbreiten und ins Innere eindringen. Es hat sich
aber unter Verwendung des hochaufgeldsten FischaugésrsGiterausgestellt, dal3 die
meisten magnetischen Feldlinien durch ionosphéarischeibastrome am Eindringen
in des Hindernis gehindert werden. Mit einem noch héhereltfien Simulationsgitter
sollte es mdglich sein bei niedrigem Sonnenwinddruck aueHahopause in der Mar-
sionosphéare aufzulosen. Diese Plasmagrenzschicht ish @imen deutlichen Abfall des
Magnetfeldes und einem Anstieg der ionospharischen Pléishta definiert. In diesem
Zusammenhang muf3 erwé&hnt werden, daf3 Muller (2007) einitHytodell zum Studium
des Mond-Wakes entwickelte, welches die elektromagretisé&elder im nichtleitenden
Inneren des Mondes berechnet und selbstkonsistent an ldier FeeiRerhalb anschlief3t.
Ein interessanter Vergleich beider Hybrid Modelle — jedobine lonosphare — ergab fir
Mars Diffusionszeiten des Magnetfeldes in den Planeten unter Velwmgneines Resi-
stivitatsprofils, welche sich denen durch numerischgusion im Modell dieser Arbeit
erstaunlich &hneln.

Das innere Hindernis im Hybrid Modell dieser Arbeit wird éggn so 'konstruiert’,
das es moglichst ohne Dichtegradienten an die umgebensgbacendichte anschliel3t.
Weil keine lonen im Inneren eine Dichte erzeugen kénnend Wir jede in der Simu-
lation benutzte lonensorte eine 'kinstliche’ planetameldichte auf den Gitterknoten
innerhalb des Hindernisses definiert. Diese kinstlichéi@igvird an die umgebene io-
nospharische Dichte in der Form angepalit, daf? das ionosg&Dichtemaximum am
Terminator und an der Nachtseite nur etwa 10 % des tagseMigetes betragt. Die Funk-
tion mit der die innere Dichte wahrend der Simulation beietian wird, sollte somit eine
Abhéngigkeit vom solaren Zenitwinkel zeigen. Dieser Zusswnhang wird durch eine
Abhéngigkeit von dex-Koordinate des Gitterpunktes innerhalb des Hindernissagt.
Als eine gute Wahl hat sich ein Verlauf nach einem Fermi-Phastatigt. Der Sprung
der Fermi-Funktion befindet sich an der an der Tagseite desibl@osphéare. Weiter-
hin mul3 diese Funktion mit dem Fortschreiten der Simulaieit anwachsen, um sich
langsam der stetig dichter werdenden lonosphéare in derl&iimw anzupassen. Schliel3-
lich geht das zeitliche Anwachsen der Funktion nach einstr yergegebenen Anzahl
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3.8 Zusammenfassung

von Zeitschritten in einen konstanten Wert Uber. Die radhndi Abhangigkeit von der
x-Koordinate bleibt erhalten. Mit den freien ParameteriB, v, to und der maximalen
lonenproduktionsrate,.x an subsolaren Punkt kann die folgende ’klnstliche’ innere |
nenproduktionsrate
t nmax
ni(xt) = . 3.31
() t+ty 1+exp((@x—p)/y) (3.31)

gut an die ionosphéarischen Produktionsprofile angepaldemeDieses innere Dichte-
profil stellt nur eine gute Approximation an die ionosphénisn Dichten dar, kann jedoch
nicht in allen Oberflachenpunkten mit den ihr Ubereinstimni2ann erzeugen Dichte-
gradienten nach Gl. (3.15) ein elektrisches Held

_V(ni/no)*
ne/nO

E (3.32)

Bei der Simulation muf3 darauf geachtet werde, daf? diesesnkr@jlichst klein bleibt.
Ohne eine kunstliche innere Dichte wirden grol3e elekteisdfelder durch Gradienten
zwischen den ionosphéarischen lonendichten und dem icgienftnneren entstehen und
die Simulation schnell instabil machen.

Der Nachteil des absorbierenden Hindernisses ist einehiil und damit auch Ener-
giesenke. In der Realitat finden in der Region der Hindereisze haufig Ladungsaus-
tauschreaktionen statt, wobei anstromende Sonnenwitai@o ihre Ladung den Neu-
tralteichen Ubergeben und somit auch dem Flul3 geladenehnélreverlorengehen. Shi-
mazu (1999) verwendet eine andere Randbedingung in H@indHationen. In diesem
Modell wird die Oberflache vollstandig durch reflektiererREndbedingungen beschrie-
ben. Dadurch wurde zwar eine Energiesenke vermieden, aberdes Planeten bildeten
sich hochenergetische lonen, die so natirlich auch dasiBiltlVechselwirkung am Mars
verfalschten. Ma und Nagy (2007) verwenden in MHD Simulatio auch reflektierende
Randbedingungen flr die Strétmungsgeschwindigkeit.

3.8 Zusammenfassung

Fur die Studie in dieser Arbeit wurde ein dreidimension&lgbrid-Modell auf die Plas-
mawechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Planeten Magenemdet. Dieser An-
satz stellt einen Kompromif3 zwischen einem reinen Flussigkodell und einem \oll-
teilchenmodell dar, indem er die Elektronen als Flissigieschreibt und die lonen als
Einzelteilchen. Dadurch ist es moglich, die lonendynamekder Wechselwirkung mit
Mars vollsténdig in den elektromagnetischen Feldern dasras aufzuldsen. Im weite-
ren Verlauf der Arbeit wird sich zeigen, dal? gerade diesé domerisch recht anspruchs-
volle Behandlung der lonen als Einzelteilchen entscheldarEinfluld auf die prazise
Ausbildung der Plasmastrukturen in der Umgebung des Mars ha
Aus der Gleichung der Impulserhaltung fiir die Elektronessigkeit wird unter An-

nahme massenloser Elektronen und der Anwendung des Arncpére§esetzes eine ex-
plizite Gleichung fur das elektrische Feld abgeleitet. Degtentwicklung des Magnetfel-
des erhalt man aus dem Faradayschen Gesetz. Um das Glesskstegn abzuschliel3en,
werden adiabatische Zustandsgleichungen fur die Ele&traies Sonnenwindes und der
lonosphére verwendet. Der Hybrid-Ansatz ermdéglicht eidégaate Beschreibung der
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3 Simulationsmodell

lonenkinematik elektromagnetischer Phanomene in der Néhenengyrationsfrequenz
und auf raumlichen Skalen in der Nahe des lonengyrationsad

Zur Erhéhung der Aufldsung nahe der Planetenoberflache wainderummliniges
Simulationsgitter verwendet. Weiterhin wurde das Innexg ldindernisses an die umge-
bene ionospharische Schwerionendichte angepaldt, umegraatienten an der inneren
Randbedingung zu vermeiden.
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4 Modellierung des Mars

Die wesentlichen Merkmale der Funktionsweise des Hybiod€3s wurden in Kapitel 3
beschrieben. Mit diesem Code werden nun Simulationen @snilumgebung des Mars
durchgefuhrt, um die von verschiedenen Raumsonden genesStrukturen besser zu
verstehen und schliel3lich der Frage nachzugehen, wie Velehen von der Marsat-
mosphare in den interplanetaren Raum entweichen. Ein Mfidalie Behandlung des
Marsinneren in der Simulation wurde bereits in Abschnift3beschrieben. Ein krumm-
liniges Koordinatengitter, das von der Kugelform des Plandestimmt wird, wurde in
Abschnitt 3.5 vorgestellt. In den folgenden Abschnittemdes sowohl die Parameter des
Sonnenwindes als auch die der lonosphére und Atmosphé&ge\adislt.

4.1 Parameter

Die lonosphare des Mars ist einem zeitweise sehr dynamms8benenwind ausgesetzt.
Die Tab. 4.1 gibt einen Uberblick Uiber die Parameter zweggm&nwindtypen nahe der
Umlaufbahn der Erde. Hier erfolgte eine Einteilung in laaagen Sonnenwind mit Ge-
schwindigkeiten kleiner als 400 ki und schnellen Sonnenwind mit Geschwindigkeiten
uber 600 knis. Diese Daten stammen aus einer umfassenden Analyse dsumdes
von Helios 1und 2 sowie IMP 7/8 von der Mitte der 70’er Jahre des letzten Jahrhun-
derts (Schwenn 1990). Wie man in Abb. 4.1 erkennen kannghezich diese Zeitpe-
riode auf eine niedrige Sonnenaktivitat wie sie seit ungeD04 wieder vorherrscht.
Somit kénnen diese Daten nach einer Anpassung auf den AbstarMarsumlaufbahn
direkt fir Messungen von Mars-Express und Rosetta am Mavgevelet werden. Neben
der unterschiedlichen Geschwindigkaijtbeider Sonnenwindtypen zeigt sich der deut-
lichste Unterschied in der Teilchendichte. Die Protonentdin, des langsamen Sonnen-
windes ist dreimal so hoch wie die des schnellen. Als Konsegulavon ist Flussdichte
Fi = nju; des langsamen Sonnenwinds anderthalb mal so grol3 wie disctiegllen
Sonnenwinds (siehe 4.1). Der Anstromdruck des schneller®éi ist aufgrund der qua-
dratischen Abhangigkeit von der Geschwindigkeit jedocheimen Faktor 1.5 héher. Ei-
ne weitere Besonderheit des schnellen Sonnenwindes m&t Behe Protonentemperatur
von durchschnittlich 230000 K. Sie Uberschreitet bei 1 Agaadie Elektronentempe-
ratur um einen Faktor von 2 bis 2.5. Im schnellen Sonnenwiagen nicht mehr die
Sonnenwindelektronen die meiste innere Energie des Ptadvien nimmt an, daf3 bei
diesem Typ lonen und Elektronen voneinander entkoppedt €chwenn 1990). Die in
Tab. 4.1 vorgestellten Gréf3en zeigen zusatzlich eine Adig&ait von der Sonnenakti-
vitdt. Die Schwankungsbreite wird im folgenden skizzi&thwenn (1990) und vorher
schon Feldman etal. (1979) gaben an, dal3 die durchsatimgtBonnenwindgeschwin-
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4 Modellierung des Mars

Parameter Einheit Sonnenwindtyp
Protonen langsamer Typ schneller Typ| alle Typen
< 400 knys > 600 knys
Geschwindigkeity; kmst | 327 702 468
Dichten; cm 8.3 2.73 6.1
FluRdichteF; = niu; cm?s?t| 2710 19.-10° 2.66- 1C°
AnstromdruckM; = nmu? | nPa 1.48 2.25 2.23
Protonentemperatdr; K 34000 230000 120000
Elektronentemperatuir, K 130000 100000 140000

Tabelle 4.1: Durchschnittliche Werte der Sonnenwindparameter bei 1di&)vonHelios 1und

2 zwischen Dezember 1976 und Dezember 1976 aufgenommen nv(zaieZeit niedriger Son-
nenaktivitat). Zwischen 1972 und 1976 liefetddP 7/8 auch Daten, welche bei dieser Analyse
hinzugefligt wurden. Parameter, die die Protonendichtehéen, wurden mit einer Abhangig-
keit vonr—2 auf 1 AU extrapoliert. Eine genauere Beschreibung der Aseafier gemessenen Daten
findet man in Schwenn (1990).

digkeit us, mit ungefahr 500 krfs zwischen 1974 und 1975, aber auch im Jahr 1985, am
hdchsten war. Diese Zeitabschnitte korrelieren nicht midinimum der Sonnenakti-
vitat, sondern liegen 1 bis 2 Jahre davor. Das Minimumwdgorreliert naherungsweise
mit dem Maximum der Sonnenaktivitat. Die Sonnenwinddicktéei unterschiedlicher
Aktivitat mit 20% vom Durchschnittswert moduliert. Bei ligem’ und langsamem Son-
nenwind erreicht sie meist hohe Werte. Der Teilchenflu hstiéh moduliert wie die
Sonnenwinddichte. Die Amplitude des Anstrémdrucks istafagr mit+28% moduliert
und zeigt ein deutlichen Minimum bei maximaler SonnenatéivZwei Jahre nach dem
Aktivitatsmaximum erreicht diese Grof3e ihre hochsten @/eéte hat entscheidende Aus-
wirkungen auf die Position der Grenzschichten um ein Hinidgm Sonnenwind wie die
Magnetopause der Erde. Die Position des Bow Shocks am Maggereindirekt Uber ei-
ne Veranderung des Hindernisquerschnitts auf den AnsimdéchdDas bedeutet, dal bei
hohen Anstromdrticken das ionospharische Hindernis kanigri wird. Als Konsequenz
verschiebt sich Position der Schockwelle naher zum Planete

Die Starke und Richtung des Interplanetaren Magnetfelde®ars kann mit dem
Konzept der im Sonnenwindplasma eingefrorenden Magmkitiedn abgeschétzt wer-
den. Da sich die Sonne mit einer Periode von 25.4 Tagen deeidjten die von der
Sonne ausgehenden Feldlinien nicht nur eine radiale Koermgensondern auch eine azi-
mutale Komponente. Kennt man die FeldstaBgean einem Punktrf,¢o) der Feldlinie,
wie z.B. der Erde, so kann man nach dem von Parker (1958) st@ijen Modell des
Sonnenwindes die Magnetfeldkomponenten im Abstaimdder Ebene der Ekliptik an-
geben:

2

B(r)—B(r—o)2 und  By(r) = —By—l 4.1)
r = bPo r ) = OUswr . .

Die Winkelgeschwindigkeit der Sonne betrépt 2.7-10%rad s*. Der Winkel des IMF-
Magnetfeldvektors zur radial von der Sonne wegweisendsinsingsgeschwindigkeit
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Abbildung 4.1: Jahrliche Sonnenfleckenrelativzahl zur Charakterisgmer solaren Bedingun-
gen. Zusatzlich sind diejenigen Raumsonden eingezeictiseam Planeten vorbeigeflogen oder
ihn umrundet haben.

betragt

B | Bs(r) 1\ Qr
OmE = arctar'(| B.() |) = arctar( Usw) (4.2)

Der IMF-Winkel ®,r 181t sich ohne Kenntnis einer Feldstarke entlang der Fredddib-
schatzen. Er ist von der Winkelgeschwindigkeit der Sonreder Sonnenwindgeschwin-
digkeit us,, Im Abstandr von der Sonne abhangig. Nimmt man an, dal3 der Sonnenwind
an der Marsumlaufbahn durchschnittliche Geschwindigkeitn Bereich von 300 bis
700 kny's aufweist, so variiert der IMF-Winkel von 84is 41°. Brain etal. (2003) ana-
lysierten Magnetometer-Messungen von MGS und fanden a#r&eSdes IMF vor dem
Bow Shock des Mars zwischdy,, = 2.5nT und 30 nT. Fir den ruhigen’ und langsamen
Sonnenwind wirdlsy,o = 400 knys, Bsyo = 3.0 n'T und®,yg = 57° verwendet.

Die Tab. 4.2 gibt Auskunft Uber weitere und daraus abgeteiRarameter des an-
stromenden Sonnenwindes. Bei der folgenden kurzen Betnaglier wichtigsten Plas-

magroéfRen wurde Quasineutralitdt, dm. = n. = n, angenommen. Die Alfvén-
Geschwindigkeit/a o ist eine wichtige Kenngrdle in einem magnetischen Plasma.
Bo
Vao= — - 4.3
AT Jronm (*:3)

Alfvén-Wellen breiten sich vornehmlich in Richtung des Matfeldes aus. Die Schall-

geschwindigkeit
[ P + [ (T + Te)k
Cso = K—pth"nimpth’e = K—( : m o)k (4.4)

ist vom thermischen Druck, = nksT im Plasma abhangig.ist der Adiabatenexponent.
Mit der Einfuhrung des magnetischen Druck®s,y = B3/(2uo) 1aBt sich das Plasma-
als Verhaltnis des thermischen Drucks zum magnetischeaktefinieren:

5= Pn _ _nksT
Pmag B(Z)/(Zﬂo)

(4.5)

37



4 Modellierung des Mars

Grolie typischer Wert
Interplanetares Magnetfeld | Bgyo | 3nT
IMF-Winkel ome | O

Dichte Nswo | 2.5cnT?
Geschwindigkeit Uswo | 400kms?
Elektronentemperatur Te 200000 K
Protonentemperatur Tp 50000 K

abgeleiteter Wert
Elektronenplasmafrequenz| wpe | 89000s*
Elektronentragheitslange | c/wpe | 3.4km
ElektronengyrationsfrequenzQ,. | 530s*
Elektronengyrationradius | rge 0.76 km

Debye-Lange Ap 8.7m
Anstromdruck Mgw 0.67 nPa
Protonenplasmafrequenz | wp; 2080s?
Protonentragheitslange Clwp; | 144Km
Protonengyrationsfrequenz| Qq; 0.3st
Protonengyrationradius lgi 1390 km
Alfvén-Geschwindigkeit Va0 41.4kmst
Schallgeschwindigkeit Cso 64.1kms?
dimensionslose Parameter
Alfvén-Machzahl Ma 9.68
Schall-Machzahl Mg 6.25
Elekronen-Plasmg- Besw | 1.92
Protonen-Plasmga- Bi.sw 0.48

Tabelle 4.2: Typische Parameter des ungesttrten Sonnenwindes am Mars.

Definiert man fir jede Teilchensorte ein eigenes Plagns®-1af3t sich nach einigen Um-
formungen die Schallgeschwindigkeit schreiben als

Cso = Va0 , K@ . (46)

Aus der Alfvén-Geschwindigkeit und Schallgeschwindigkessen sich in Bezug auf die
Stromungsgeschwindigkeit des Sonnenwindes die dimesisgen Mach-Zahlen einfih-
ren:

u u M
Mp=—20 und Mg=—20 - A . (4.7)

Va0 Cso VK (Bi + Be) /2
Die hier vorgestellten Parameter sind wichtige Eingabmpater des Simulationscodes.
Der Code selber verarbeitet keine EingabegrofZen im Ske8ystondern dimensionslose,
normierte Parameter, wie z. B. die Alfvén-Machzahl als Blmgparameter fir die Ge-
schwindigkeit des in die Simulationsbox stromenden Sowmades. Es muld noch darauf
hingewiesen werden, dal3 die wahrend der Simulation eigtgilplanetaren Schwerio-
nen aufgrund ihrer um eine GroR3enordnung hoheren Masskctiaridere Wertebereiche
der Plasmaparameter aufweisen. Auch in der warmeren uhtedén Magnetosheath des

38
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Mars kénnen diese Parameter von den hier aufgefiihrten yextche fir den unge-
storten Sonnenwind weit vor dem Hindernis gelten, deuticiveichen.

Die oben schon erwahnte Elektronentemperatur des Sonnéesiics, ~ 2 - 10°K
wurde direkt aus Messungen bestimmt (Pilipp etal. 1990). iiterer Parameter ist
die Elektronentemperatur des planetaren Plasmas in despbéreT.y . BoRwetter
etal. (2004) testen drei verschiedene Temperaturen fliodaspharischen Elektronen:
Ten = 100000K,Te, = 20000 K undTen = 3000 K. Letztere beschreibt ungefahr die
Temperatur der Elektronenpopulation in der unteren lohésg die die grof3te Dichte
aufweist (Hanson und Mantas 1988). BoRwetter etal. (2004dén mit dieser Tempe-
ratur eine gute Ubereinstimmung zu den von MGS gemessersitioRen der Plasma-
grenzschichten (Vignes etal. 2000). In den folgenden Aisietm wird fur die gegenwar-
tige Plasmaumgebung am Mal's, = 3000 K verwendet.

4.2 Simulationsgeometrie

Der Simulationscode berechnet in jedem Zeitschritt séhelFeldgrof3en auf einem drei-
dimensionalen Gitter. Bei der Ausgabe dieser Daten beskhméan sich haufig aus Grin-
den der besseren Visualisierung auf eine zweidimensichadgabe von Schnittebenen
durch die Simulationsbox. Die Abb. 4.2 verdeutlicht diebeken, welche durch den Mit-
telpunkt den Planeten verlaufen, der meistens in die MgteBbx plaziert wurde. Der
ungestorte Sonnenwind fliel3t in positidRichtung. Wenn das interplanetare Magnetfeld
senkrecht dazu in positieRichtung zeigt oder in einem Winkel von $Zur Stromungs-
richtung, weist das konvektive elektrische FEld= —u x B in die negativez-Richtung
nach Suden. Zeigt das IMF in negatiyRichtung so ist das konvektive elektrische Feld
zur positivenz-Achse nach Norden gerichtet. Die Gréf3e der Simulationdimiragt
—-3Rv < XY,z < 3Ry. Ry kennzeichnet den Marsradius. Fur das Studium der Schweif-
strukturen wurden gro3ere Boxen miBRy < X < 9Ry und-6Ry < y,Z < 6Ry
verwendet.

Es wird darauf hingewiesen, dal3 das haufig in der LiteratdrinrMessungen ver-
wendetet MSO-System anders ausgerichtet ist. MSO steliins Sun Orbit’ Koordi-
natensystem. In diesem System zeigt die x-Achse zur Somg;Achse antiparallel zur
planetaren Bewegungsrichtung um die Sonne. Die z-AchseNstdndigt das Rechts-
system und zeigt nach Norden. In Abb. 4.3 sind beide Systargeichend dargestellt.

4.3 Marsionosphéare

Die Vorgehensweise zur Berechnung der planetaren lonBlepwaurde umfassend von
BolRwetter (2004) und BoRwetter etal. (2004) diskutiert.fbbgenden werden nur die
wesentlichen Schritte kurz skizziert.

Die Atmosphare des Mars wird im Rahmen des Simulationsnudeteinfacht als
eine kugelférmige Gaswolke aus Saueffsttomen betrachtet, die den Planeten symme-
trisch in alle Richtungen umgibt. Die radiale Dichtevdueg wird durch ein atmosphari-
sches Exponentialprofil und ein exospharischesProfil fur die hei3e Sauerdt&orona
Uber 500 km beschrieben. Die Exosphare ensteht durch dieziigiven Rekombination
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4 Modellierung des Mars

Z g|Mm

Abbildung 4.2: Querschnitte durch die Simulationsbox in der Terminateneb(>x=0), Polarebe-

ne (y=0) und Aquatorialebene £0). Die Pfeile deuten die Richtung der Koordinatenachsen im
Simulationssystem (SIM). In dieser Abbildung ist das Matgid um 90° zur Stromungsrichtung
geneigt.
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Abbildung 4.3: Ausrichtung des Simulationskoordinatensystems im Varglaum 'Mars Sun
Orbit’ Koordinatensystem (MSO). Im Koordinatensystem 8anulationsbox zeigt die x-Achse
von der Sonne weg, die z-Achse wie im MSO-System aus der tikkenkrecht heraus nach
Norden und die y-Achse vervollstandigt das rechtshandigge® indem sie antiparallel zur y-
Achse im MSO-System zeigt.

zwischen Q-lonen und Elektronen. Im Anhang A.2 werden die radialerhBiprofile fur
die Atmosphére und Exosphéare dargestellt. Zur Ermittlungrdunktionalen Abhangig-
keit wurden auch modellierte Profile von Kallio und Luhmadf847) und Kotova etal.
(1997) herangezogen.

Um kleine Abweichungen im atmosphérischen Profil von Saoéyslas aus den
Viking-Messungen bestimmt wurde, zu bericksichtigen,dearhier zwei Exponenti-
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4.3 Marsionosphare

untere Atmosphare oberen Atmosphare Exosphére
(120-200 km) (200-500 km) (500-3000 km)
n,=3-10“m=3 n=2-10"1m=3 ng=1-10°m=>3
r{ = 140km r, = 300 km r; = 1700 km
H; =27 km H, = 35km

Tabelle 4.3: Parameter des Atmosphéaren- und Exospharenprofils flir atonauerstd am
Mars. Die Parameter der Atmosphéare stammen von den VikiagsMhgen und die der Exosphare
aus verschiedene Modellen (siehe Text).

alterme mit unterschiedlichen Skalenhohen verwendet:

rlHl r) + Ny exp(%) + n3rr—3 ) (4.8)
Die atmospharischen Parameter wurden durch Anpassungdre dvaten der Viking-
Lander und an die mit ionospharischen Modellen ermittdfeofile fir das solare Mini-
mum bestimmt.

In Tab. 4.3 sind die Anzahldichtam, Referenzhdhen und SkalenhdheHl; des Pro-
fils zusammenfassend angegeben. Die mit diesen Paramatettekle gesamte Neutral-
gasdichte ist als blaue Linie in Abb. 4.4 dargestellt.

n(r)y = n exp(
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Abbildung 4.4: Dichteprofil von Sauersttatomen in der Atmosphére und Exosphére des Mars.
Neutralgasdichte (blau), lonen-Produktionsrate (rot@d:iin subsolarer Richtung; griine Linie:
am Terminator) von Sauerstals Funktion der Hohe beim solaren Minimum=£ 1- 107" s™1).
Man beachte die zwei unterschiedlichen Achsenskalierunge

Die untere Skalenh6hé; entspricht einer Neutralgastemperatur von 193 K, die obere
SkalenhdheH, einer Temperatur von 250 K. Unterhalb von 180 km besteht dieoA
sphare hauptséchlich aus €(Chen etal. 1978). Es wird darauf hingewiesen, dal3 die
in dieser Arbeit vorgestellten Hybrid-Simulationen dieuttalteilchen nicht als Einzel-
teilchen sondern als Profil Uber der Marsoberflache erfagsdiestsimulationen hat sich

41



4 Modellierung des Mars

gezeigt, dal3 eine Verwendung der Profile von O ung @@ grundlegenden physika-
lischen Eigenschaften der Simulationsergebnisse nighifédtant verandert. Mit diesem

Neutralgasprofil konnten nicht nur charakteristische mgrenzschichten in der Umge-
bung von Mars reproduziert werden (BoRBwetter etal. 2004hhain erfolgreicher Ver-

gleich mit Messungen der Raumsonde Mars-Express bestédtgiVahl dieses einfachen
Neutralgasmodells.

4.3.1 lonenproduktion bei einer lonensorte

Analog zur Modellrechnung verwendet man fur die ErzeuguaigMarsionosphére die
Neutralgasverteilung der Atmosphéare nach Gl. (4.8). Diedphare beim Mars erstreckt
sich wegen des im Vergleich zur Erde oder Venus um den Fakéosdhwacheren Gra-
vitationsfeldes Uber mehrere Marsradien in den interpéaea Raum. Aufgrund der be-
grenzten GrofRe der Simulationsbox kann die Exosphéare reingr radialen Hohe von
1 - 2Ry angenommen werden.

Trifft die UV-Strahlung der Sonne in der Hohaunter dem solaren Zenitwinkel
auf eine Schicht in der Atmosphéare, so kommt es zur lonisader Neutralgasatome.
Die Strahlung wird durch bereits ionisierte Atome auf ihréfag in tiefere und dichte-
re Atmospharenschichten weiter abgeschwécht und iohlsaeim noch weitere Atome.
Es kommt zur Bildung einer ionisierten Schicht dessen Habhbangigkeit nach einer
Chapman-Funktion beschrieben werden kann. Treumann wnthjdhann (1996) stellen
eine Herleitung der Gleichung vor. Analog dazu laf3t sichiwiél. (4.9) eine lonenpro-
duktionsfunktiory(r, y) aufstellen. Die Chapman-Funktion verwendet fur Winkel 75°
eine spezielle Ersetzung degcbsf)-Terms in der Produktionsfunktion, da fur diesen
Winkelbereich die Naherung der ebenen Atmosphare nicht gedpeben ist. Aufgrund
der geringen Unterschiede der Profile mit Chapman-Funktiod hier diese spezielle
Ersetzung nicht gemacht. Wir erhalten:

o) = 20 e )

ot
exp| - oot exp(B )+

fo—1r
H,

Nz Ha - exp(=5—) + ns 13- log(Ru/n)}| - (4.9)
FUr die Photoionisationsfrequenzgilt v = ol,. Um in der Simulation eine O
lonosphére zu erzeugen, wurde der Strahlungsabsorptierszpnity- als freier Parame-
ter an die Position des Maximums der-Dichte angenéhert (BoRwetter 2004). In dem
lonospharenmodell von Krasnopolsky (2002) liegt das Maximbei 185 km. Dieses Mo-
dell wurde aber flr solare Zenitwinkel von@ferechnet, so dal3 sich das subsolare Ma-
ximum bei ungefahr 150 km einstellt. Aus dieser Naherunglerhano = 1.8-10°°m?.
Weiterhin wird eine lonisation$ézienz voné = 1 angenommen.

Die Viking-Messungen wurden wahrend minimaler Sonnenéétidurchgefuhrt. Da
bis heute die einzigen ionosphéarischen Profile von den yikiandern stammen, bezie-
hen sich viele lonospharenmodelle und Simulationen agkedBedingungen, um eine Re-
ferenz zur Diskussion der Ergebnisse zur Verfiigung zu hdbierionisationsfrequenz an
der Mars-Umlaufbahn betragt zum solaren Minimum 1-10’st (Zhang etal. 1993).
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4.3 Marsionosphare

Die Produktionsraten in Abb. 4.4 beziehen sich auf dieséinlRaAbb. 4.4 beschreibt die
rote Linie die subsolare Richtung und die grine Linie diedRition am Terminator.

Kommen wir nun zu einer Diskussion des lonisationsprofilge Wan in Abb. 4.4 er-
kennen kann, erhdht sich fur ansteigende solare Zenitweh&dPosition der maximalen
lonisationsrate von 150km bgi = 0° (subsolar) auf 240km begi = 87° (nahe dem
Terminator). Gleichzeitig fallt die maximale Rate am Teamator auf 10 % der subsolaren
maximalen Rate ab. f@nsichtlich gilt aufgrund der Cosinus-Abhangigkeit deksusm
Zenitwinkels im Exponentialterm die Gl. (4.9) nur fur Winken -90¢° < y < 9¢° und
kann daher weder am Terminator e 90° noch auf der Nachtseite verwendet werden.
Um eine Sigularitat zu umgehen, wurde die Produktionsiionkiur bisy = 87° fortge-
setzt. Fur groRere Winkel an der Terminatorlinie und augsiamten Nachtseite des Pla-
neten wurde die bezuglich des solaren Zenitwinkels kotstanen-Produktionsfunktion
q(r, x = 87°) verwendet. An der Nachtseite findet keine Photoionisattatt, aber durch
Transportprozesse von der Tagseite und andere lonisptomesse existiert eine schwa-
che nachtseitige lonosphare, die hier auch mit der glolfadeduktionsfunktion simuliert
wird. Die gruine Linie in Abb. 4.4 zeigt die nachtseitige Ruktion.

4.3.2 lonenproduktion bei mehreren lonensorten

Werden mehrere planetare lonensorten im Simulationsrhedhgefligt, so erfolgt die
Vorgehensweise analog zu der Einfligung einer Sorte. Ablneschreibt die radiale Ab-
hangigkeit der Dichte von den am haufigsten Neutralgasatamaer Atmosphare (C£
O, und O) und Exosphare (H, O). Die exospharischen Profile semvon Chaufray
etal. (2007) und die atmospharischen Profile von Krasn&pd®002), jeweils flir Be-
dingungen niedriger Sonnenaktivitat. Die exospharischsdafstfidichte liegt um zwei
GrolRenordnungen Uber der exosphérischen Salfielistde. Die lonisationsfrequenz be-
stimmt sich in der lonosphéare aus Photoionisation, wahiad\Neutralgasteichen in
der Exosphére starker dem Sonnenwind ausgesetzt sind géatklich aus Ladungsaus-
tauschreaktionen hervorgehen (siehe Abschnitt8.6.1.typische lonisationsraten bei
niedriger Sonnenaktivitat sindO})= 0.6 -10°s™, »(CO5)= 0.4-10°s %, »(O*)= 0.1
:10®s7* in der lonosphére und(Of, ) = 0.28-10°s™, v(H{, ) =0.72-10°s ! in der
Exosphére.
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4 Modellierung des Mars
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Abbildung 4.5: Dichte der Neutralgaskomponenten, wie sie in die Hybrigh8ationen mit meh-
reren Teilchensorten eingegangen sind. Die atmosphansehofile bis 500km tber der Oberfla-
che wurden an die Ergebnisse der lonosphérensimulatiorkKvasnopolsky (2002) angenéhert.
Die exosphérischen Profile von Wassefistond Sauerst® stammen von Chaufray etal. (2007).
Sowohl die atmospharische wie auch die exosphéarische Koempe bezieht sich auf die Zeit
niedriger Sonnenaktivitat. Die exospharische Wassgdsthte liegt um zwei Gro3enordnungen
Uber der exosphérischen Saueffgtichte. Die lonisationsfrequenz bestimmt sich in der |q@inds

re aus Photoionisation, wahrend die NeutralgasteicherrifEgosphére starker dem Sonnenwind
ausgesetzt sind und zusatzlich aus Ladungsaustausdébreakhervorgehen. Die lonen werden in
einem Hbhenbereich von 200 km bifg Uber der Oberflache in die Simulationsbox eingesetzt.

4.4 |onenzahler an den Randern der Box

Im weiteren Verlauf der Arbeit ist es notwendig, die Anzabt glanetaren lonen, die in
jedem Zeitschritt der Simulationbox eingefligt werden awigder bei ihrem Verlassen zu
registrieren. Dies geschieht sowohl, wenn die Teilcheneamé&iReren Randern die Simu-
lationbox verlassen, als auch nach Innen durch die Hinggrenze dringen. Dorn (2008)
fand anhand von Testteilchensimulationen in der Plasmabuonyy des Mars heraus, daf3
die lonen je nach Spezies sehr verschieden Trajektoriemesadgn konnen. Neben der
Pick-up-Bewegung in Richtung des konvektiven elektrisdheldes, vollfihren die lonen
auf der Nachtseite teilweise sehr komplizierte Bewegungsen. Es kommt zu Reflexio-
nen an Plasmagrenzschichten und Kreuzungsmustern derbi@negung zwischen der
Morgen- und Abend-Hemisphare auf der Nachtseite des Rlan®feiterhin ergab die-
se Studie, daf3 das Eindringen der exosphérischen loner italiosphare des Planeten
entscheidend davon abhangt, in welcher Hemisphéare behidgr Richtung des konvek-
tiven elektrischen Feldes die lonen ionisiert wurden. Abb.vermittelt einen Eindruck
der Testteilchentrajektorien im Schweif des PlanetengBstellt sind Querschnitte des
elektrischen Feldes in der Polar- und einer ParallelebenAguatorialebene im Abstand
von 0.86Ry,.
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4.5 Zusammenfassung
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Abbildung 4.6: Querschnitte des elektrischen Feldes auf der Nachtsegdvides in der E-
Hemisphare mit Projektionen von Trajektorien auf die Sttehenen (entnommen von Dorn
(2008)). a) zeigt ein Teil der Polarebeng(; = 0). (b) liegt parallel zur Aquatorebene mit
z = 0.86Ry. Die Lage von b) ist in (a) mit einer gestrichelten Linie mark Man erkennt, dai3
planetare lonen, die in unterschiedlichen Entfernungendear Planetenoberflache ionisiert wer-
den auf der Nachtseite teilweise sehr komplizierte Bewggonuster ausfiihren. Die schwarzen
Kreise markieren Kugelschalen um den Planeten in denerodanlionisiert wurden.

4.5 Zusammenfassung

Mars ist zeitweise sehr unterschiedlichen Sonnenwindigertigen ausgesetzt. Man un-
terscheidet einen langsamen ruhigen’ Typ mit Geschwikeiign unter 400 kris und ho-
hen Anzahldichten von einem schnellen Typ mit Geschwineligk Gber 600 kiis und
niedrigen Dichten. Diese und weitere Parameter der vexdehen Sonnenwindtypen sind
wichtige Eingabeparameter der in den nachsten Kapitegiefaen Simulationszenarien,
namlich Plasmamessungen der Raumsonden Mars-Expressogetid? Die lonosphare
des Mars wird durch eine Chapman-Schicht bestehend aussB#iienen modelliert.
Ein Modell mit mehreren lonensorten trennt zwischen dermoim der lonosphére und
der Exosphéare. Um eine quantitative Analyse der Verlustrain planetaren lonen vor-
nehmen zu kénnen, werden die lonen, die die Simulationsbdassen, gezahilt.
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5 Mars-Express: ASPERA-3
Experiment

In diesem Kapitel werden Messungen des ASPERA-3 Expersnanf der Raum-
sonde Mars-Express (abgekirzt MEX) vorgestellt und miteBrgssen der Hybrid-
Simulationen entlang der Trajektorie des Orbiters vehglit Die Ergebnisse dieser Stu-
die sind bereits vefentlicht Bol3wetter etal. (2007). Die Ergebnisse zeigefg dia
kinetische Eekte wie die Gyration der Sonnenwindprotonen 'shockléti#&uren in der
Magnetosheath erzeugen und Asymmetrien in der Massenbgatbs Sonnenwindplas-
mas hervorrufen.

Bereits die Instrumente ASPERA und TAUS auf Phobos-2 ett&audie direkte De-
tektion von lonen (Lundin etal. 1989, Rosenbauer etal. 1,988 aus der Planetenatmo-
sphéare stammen. Die Interpretation dieser Messung fulmgeseite zur Entdeckung des
lonen-Pick-up in einer Ubergangsregion des Sonnenwisdpa zum planetaren Plas-
ma, dem sogenannten 'Boundary Layer’ und ionosphéarischeht&nhaufungen, die
aus Sauersfiionen bestehen und sich strahlenférmig in den Plasmascbhe&Planeten
erstrecken.

In Ubereinstimmung mit Plasmamessungen von MEX zeigtenEdigbnisse der
Hybrid-Simulationen von Kallio etal. (2006) planetare éonin der Hemisphére, in die
das konvektive elektrische Feld zeigt. Modolo etal. (20§tbdierten die Plasmaumge-
bung des Planeten unter dem Einflu3 verschiedener solaal8tgsfliisse. Auch sie
fanden eine Beeinflussung der Plasmastrukturen im lonemstties Planeten durch aus-
gepragte Asymmetrien hinsichtlich der Richtung des kotivek elektrischen Feldes.

Die Studie in dieser Arbeit zeigt, daf’ die Position des BowcBk und der ICB sehr
deutlich in den MEX Daten wiederzufinden sind und diese mit Besitionen der Plas-
magrenzschichten aus den Hybrid-Simulationen nahezeiitséimmen. Die charakteri-
stischen Merkmale dieser Grenzschichten, wie ein Anstgddotonendichte und Tem-
peratur am Bow Shock und der Ubergang vom Sonnenwindplasmaanosphérischen
Plasma an der ICB, sind deutlich in den Mel3daten der Sensi@eASPERA-3 Expe-
riments sichtbar. Der 'lon Mass Analyser’ und das 'Elect®mpectrometer’ liefern seit
2004 lonen- und Elektronenmomente. Franz etal. (2006 haeten aus diesen Rohda-
ten Dichte- und Temperaturkarten fur die Plasmaumgebusiiyldes. Sie bestatigten, dal3
sich bei der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Atmérgpund lonosphare des
Mars Plasmagrenzschichten ausbilden. Weiterhin gabenrgayualitative Beschreibung
des Plasmaverhaltens in verschiedenen Wechselwirkugigaesn.
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5 Mars-Express: ASPERA-3 Experiment

Abbildung 5.1: Die Raumsonde Mars-Express. Das Bild stammt von der ESA sMapress
Homepage.

5.1 Die Raumsonde Mars-Express

Mars-Express ist eine Mars-Sonde der ESA. Sie wurde am R2D@3 mit einer rus-
sischen Sojus-FGregat Rakete von Baikonur aus gestartet. Sie erreichtd’tisreten
bereits am 25. Dezember 2003. Die Hauptaufgabe der Missiala vollstandige Karto-
grafierung der Oberflache des Mars, die Erforschung seimeogyphéare, sowie des Mate-
rials in oberflachennahen Schichten. Zusatzlich hatteoiel& das Landegerét '‘Beagle 2’
an Bord.

Mars-Express schwenkte im Januar 2004 in die planméaRigalfbdhn um den Plan-
ten ein und umkreist ihn seitdem auf einer elliptischenpgbén Bahn mit einer Inklina-
tion von 86°. Der geringste Abstand von der Oberflache betragt nur 30CReit{el),
wahrend der bahnfernste Punkt 11 000 km betragt (Aphel) PDi@&rmission des Orbi-
ters war beginnend mit Juni 2004 auf ein Marsjahr (etwa 23rorthte) ausgelegt, wurde
jedoch im September 2005 um ein weiteres Marsjahr verlangeFebruar 2007 verlan-
gerte die ESA die Mission ein weiteres Mal. Mars Expresstfsit@ben Messinstrumente
mit sich:

1. Der Radarsensor MARSIS, eine Abklrzung fur 'Mars AdvanBadar for Sub-
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5.1 Die Raumsonde Mars-Express

surface and lonospheric Sounding’, untersucht den Maebodch Wasser bzw.
Eis. Das Instrument arbeitet im Frequenzbereich von 1.3 Midz5.5 MHz und
kann von 500 m bis zu 5 km tief die Oberflachenkruste eindrnn@s sendet nie-
derfrequente Radiowellen aus, die Uberwiegend von derdbarfiache reflektiert
werden. Ein kleiner Teil jedoch dringt in die Oberflache end wvird erst zurtick-
geworfen, wenn die Radiowellen auf Grenzschichten zwiseleeschiedenen Ma-
terialien treéfen.

2. Die 'High Resolution Stereo Camera’ (HRSC) liefert Bildrit einer Aufldsung
von bis zu 10 m, aus denen eine dreidimensionale Marskastellewerden kann.
Hierzu verfugt sie tber 9 CCD-Zeilen, die das Objekt in veisdenen Winkeln
durch dieselbe Optik anvisieren. Durch die Bewegung ded8aiber die Oberfla-
che entstehen 9 vollstandige Bilder, die den Mars untecheézdenen Blickwinkeln
darstellen. Eine computertechnische Verarbeitung etztargus ein dreidimensio-
nales Oberflachenmodell. Farbfilter vor vier CCD-Zeilen&giithen Uberdies eine
farbige Darstellung.

3. Das 'Planetary Fourier Spectrometer’ (PFS) bestimmiZdisammensetzung der
Marsatmosphare in zwei Wellenlangenbereichen: dem sioktbSpektrum, wel-
ches von den Molekulen in der Atmosphéare absorbiert wird,der Infrarotstrah-
lung, die sie emittieren.

4. Das 'Mars Radio Science Experiment’ (MaRS) erforschtAlimosphéare, lono-
sphare und Sonnenkorona. Weiterhin liefert es Aussagendidélarsoberflache
und untersucht Gravitationsanomalien.

5. Das Spektrometer OMEGA arbeitet im sichtbaren und infear Wellenlangenbe-
reich, um die mineralogische Zusammensetzung der Obegflachuntersuchen.
Es konnte bereits groRe Mengen Wassereis auf den sudlidikspPen des Mars
nachweisen. Ahnliche Daten lieferte 2001 schon die Raudedfars Odyssey.

6. Ein weiteres Spektrometer SPICAM bestimmt die Zusameteznag der Atmo-
sphare Uber Absorbtionsspektren der Gase. Ein UV-Sendér @uon, das bei
250 nm die Strahlung absorbiert. Ein Infrarotsensor mil3&&edampf, der Licht
bei einer Wellenlange von 1.38n absorbiert.

7. Der Schwerpunkt dieser Arbeit liegt jedoch auf dem ASPERExperiment, ei-
ne Weiterentwicklung von ASPERA-1 (auf Phobos 1 und 2) undPBBA-2 (auf
Mars 96). Die Abklrzung ASPERA steht fur 'Analyzer of Spadasias and
EneRgetic Atoms’. Dieser Analysator registriert Teicheder oberen Atmosphare
und Exosphare. ASPERA-4, ein baugleicher Analysator zuE¥S&R 3, wird auf
der Raumsonde Venus-Express eingesetzt.

Da in diesem Abschnitt ausschlief3lich Daten des ASPERAf&Ements verwendet
werden, folgt eine kurze Beschreibung dieses MelRinstrtsné&iine detailliertere Be-
schreibung dieses Mel3instruments geben Barabash et@6)(Z0as ASPERA-3 Experi-
ments besteht aus vier Sensoren:
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5 Mars-Express: ASPERA-3 Experiment

1. Der’Energetic Neutral Atoms Imager’ (ENA-Imager) ettfdie Verteilung der neu-
tralen Teilchen, die vom Sonnenwind angeregt wurden. Hiesiormige Eintritts-
Offnung von 150 mm lenkt geladene Teilchen mit einer Spannungy von den
neutralen Teilchen ab. Dies ENAs fiilen auf einen der 32 Kollimatoren. Jeder hat
einen Afnungswinkel von 9. Beim Auftreffen der Neutralteilchen bilden sich Se-
kundéarelektronen oder lonen, die von 32 Anoden registiertien. Dadurch kann
der Ort und die Bahn des urspruinglichen Neutralteilchessment werden. Alle
62.5ms wird jeder der 32 Sensoren abgefragt.

2. Der 'Neutral Particle Detector’ (NPD) erfal3t ausschiE3Wasserstfi- und Sau-
erstdfatome mit einer Energie im Bereich von 0.1 bis 10 keV. Er lp@sti nicht de-
ren raumliche Verteilung, sondern die Anzahl der Atome. Aber werden durch
eine Spannung von 8 kV zwischen zwei Platten die geladeniéch@&a abgelenkt.
Zwei Detektoren kdnnen den Ort der Teilchen auf &@nau bestimmen.

3. Der ’lon Mass Analyser’ (IMA) bestimmt jeweils die Anzathd die Masse vor-
kommender lonen. Dies ist ein Massenspektrometer. Einbags elektrisches
Feld lenkt die lonen in Abhangigkeit von ihrer Masse ab. Anke Platte bestim-
men 32 konzentrische Kreise die radiale Position und 32raliBgende Sektoren
die azimutale Eingangsrichtung. Der Sensor mif3t alle 182en der Ladung im
Energiebereich zwischen@2 keV/q und 30 keVq.

4. In Ergdnzung dazu wird mit einem 'Electron SpectromdtelL’'S) der Elektronen-
fluld alle 4 s gemessen im Energiebereich zwisch@h Ond 20 keV. Dazu hat das
Instrument 16 Eingangsfelder mit einer Grél3e von je 22[3as Instrument wird
in Schritten von 1.5 - 6° pro Sekunde einmal im Halbkreis bewegt, um eine Win-
kelbereich von 180 abzutasten. Es verfugt weiterhin Gber eine Elektronik zaw D
tenaufbereitung.

5.2 Plasmamessungen entlang des Orbits Nr. 1614

Der 1614. Orbit von Mars-Express am 19. April 2005 steht Fiereine reprasentative
Umrundung des Planeten in den ersten zwei Jahren der MBsisohen dem 1. Februar
2004 und dem 1.Februar 2006. Die Wahl dieses Orbits hingt mah von den ruhi-
gen Sonnenwindbedingungen ab, die zu der Zeit herrschdadesn es wurde auch eine
Bahntrajektorie tiber starke Krustenmagnetfelder vererieBinen Uberblick der von der
Raumsonde 'Mars Global Surveyor’ (MGS) festgestellteralek Krustenmagnetfelder
folgt in Kapitel 6. Weil das Simulationsmodell kein Modelirfein Krustenmagnetfeld
beinhaltet, erscheint dieser Orbit somit angemessen.

Die Abbildung 5.2 zeigt die Position von MEX auf diesem Omitischen 15.15UT
und 17.40 UT. Wie aus Abb.5.2(a) entnommen werden kannjesBdhnebene starker
zur Polar- als zur Aquatorebene geneigt. Zur besseren @nieng fiir den Leser wurde
der Verlauf des Bow Shocks als Projektion der Magnetfeldnmegen von MGS (Vi-
gnes etal. 2000) auf die Schnittebenen des Simulationdkadensystems eingezeich-
net. MEX naherte sich dem Bow Shock von der Abendseite undhdwerte ihn um
15.25UT. Die Raumsonde erreichte um 16.51UT mit 330 km d@hsi& Annaherung
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Abbildung 5.2: Projektionen der Bahntrajektorie von MEX entlang des Grhit 1614 auf die (a)
Aquatorebene, (b) Polarebene und die (c) TerminatorebeseSimulationskoordinatensystems
(SIM). Der ungestérte Sonnenwind strémt in positive x-Ricly, das IMF zeigt in positive y-
Richtung und das konvektive elektrische Feld zeigt in digatige z-Richtung. Die Bahnebene von
MEX verlauft ndherungsweise in der Polarebene. Die Raudesdarchquerte den Bow Shock um
15.25UT in die Magnetosheath und um 17.25 UT wieder in derstdgten Sonnenwind.
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5 Mars-Express: ASPERA-3 Experiment

an die Planetenoberflache in der Nordpolregion des PlanBtefiRaumsonde verliel3 die
Magnetosheath wieder an der Tagseite um 17.25UT. Die ABK{c}.zeigt den Verlauf
der Trajektorie auf der Nachtseite des Planeten.

Die Raumsonde umrundete den Planeten auf einem deutliptisghen Orbit: Um
16.00 UT befand sich MEX in einer Entfernung von 2,3 4420 km) von der Plane-
tenoberflache und um 16.30 UT betrug die Entfernung 4 %E 00 km) von der Plane-
tenoberflache. Kurz nach der nachsten Annaherung an deaté&abetrug ihr Abstand
um 17.00 UT nur 340 km von der Oberflache.

Die Energiespektren der gemessenen Elektronen und lome¢mshbb. 5.3 (a) und (b)
dargestellt. Deutlich waren die beiden Durchquerungemid@sShocks bei 15.25UT und
17.25UT im Anstieg der mittleren Teilchenenergien zu vietaeen. Zwischen 15.55UT
und 17.08 UT passierte die Raumsonde eine Region kaltemB&ait einer Elektronen-
energie von ungefahr 10 eV. lonospharisches Plasma istlgéieh mit ungefahr 0.5 eV
niederenergetischer (Hanson und Mantas 1988); hierbeitkds sich um beschleunig-
tes Plasma handeln, jedoch nicht typisch ionosphérischgpruhgs. Signifikante plane-
tare Schwerionendichten mit Energien um 400 eV traten ndCaénbei 15.55UT und
17.08 UT auf. Diese lonen sind deutlich in Abb. 5.3 (b) an demgkalierten Regionen
unterhalb von 1 keV zu erkennen.

Zwischen 16.30 UT und 16.50 UT weist das Energiespektruriiddtronen betracht-
liche Fluktuationen zwischen Zahlraten von 10 und 100 a#nE et al. (2006b) verwei-
sen bei diesen Plasmastorungen auf schwache Krustenrfeddegtdie die Plasmaumge-
bung in der N&he der Oberflache beeinflussen. Weiterhimtietgleichen Zeitintervall
mehrere scharf begrenzte Gebiete reduzierter PlasmediohtBrace etal. (1982b) fan-
den bei der Auswertung von 'Pioneer Venus Orbiter’ (PVO)sklengen ahnliche Struk-
turen auf der Nachtseite der Venus.

Wie Fréanz etal. (2006) beschreiben, werden die energiegiden Zahlraten des In-
strumentes mit einer Gauss-Verteilung angepaldt und diedvieriiber eine Integration
der Phasenraumverteilung berechnet. Wahrend die Integider approximierten Gauss-
Funktionen das gesamte Spektrum abbildet, werden die miadd hochenergetischen
Teile des Spektrums getrennt angenéahert, jeweils fir Menggen innerhalb und aul3er-
halb der lonosphare.

Fur die vergleichende Studie der abgeleiteten Momenteddulre Elektronendaten
mit einer Abtastrate von 4 s herangezogen werden. Im Gegedaau werden die lo-
nendaten in einem Intervall von 192 s detektiert. Im Vergiianit den Elektronendaten
erscheint diese Auflosung sehr grob. Die Abb. 5.4 zeigt Yianan der Plasmaparameter
und erlaubt eine detailierte Analyse der Plasmasignatureiesem Orbit. Im Sonnen-
wind zeigt die Elektronendichte eine gute Ubereinstimmmaitgier Protonendichte, wel-
che in der Gréf3enordnung von 1 bis 3 Teilchen pro Kubikzegtimliegt. Die Tempera-
turen werden durch Anpassungen an den hochenergetischeleIS&Spektrums erhalten.
Die MelRdaten ergeben die folgenden charakteristischeneé®wvindparameteff, = 3-
5eV, Ti= 20-30eV,u; = 600-700 kns und pye ~ 0.005nPa. Im Allgemeinen sind die
Werte, die aus der Anpassungsprozedur stammen repragentds die Werte aus der
Integration an das Spektrum. Besonders in Regionen hob&rrfgntemperatur wird die
Temperatur durch die Integrationsprozedur Gberbestimmit.

Sowohl die Elektronen- als auch die Protonendaten erlaaimenklare Identifikation
der Durchquerung des Bow Shocks, welche durch die griunigesiten Linie in Abb. 5.4
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Abbildung 5.3: Energiespektren der Elektronen (a) und lonen (b) gemesseiiEkS und IMA
auf dem ASPERA-3 Experiment der Raumsonde Mars-Express. @&b zeigt die Entfernung
der Raumsonde von der Oberflache des Planeten und (d) deers@anitwinkel. Das Orbit
Nr. 1614 wurde von MEX am 19. April 2005 durchflogen. MEX duyakrte den Bow Shock um
15.25UT und um 17.25 UT. Zwischen 15.55 UT und 17.08 UT regiten die Plasmainstrumen-
te kaltes, eventuell ionosphérisches Plasma mit Elektremergien von ungefahr 10 eV. Deutliche
Ansammlungen von planetaren lonen erscheinen an der ICBous® UT und 17.08 UT.

angezeigt wird. An der Rampe des Bow Shocks steigt die Didie? auf 8 cm3. Dies ist
wiederum in Ubereinstimmung mit den Rankine-Hugoniote®gbedingungen an Plas-
madiskoninuitaten. Die Thermalisierung des Sonnenwamtphs stimmt mit einem An-
stieg der Elektronentemperatur von 5 eV vor dem Schock a0 eV in der Magne-
tosheath Uberein. Ein analoger Sprung vdy08 nPa auf 4 nPa ist im Elektronendruck
zu verzeichnen. Die Protonentemperatur wie auch die Peotpeschwindigkeit zeigen
nur leichte Verdnderungen an der Schockposition.

Um 15.55 UT registrierte das IMA-Instrument an der ICB eidentlichen Abfall der
Protongeschwindigkeit von 600 kis auf Werte um ungefahr 350 ki1 (siehe blau ge-
strichelte Linie in Abb.5.4). Dieser Abfall korreliert méiner deutlichen Reduktion der
Protonendichte von 5 cm auf Werte unterhalb von 1 cth Wie auch aus Abb. 5.3 (b)
ersichtlich ist, stimmt diese Modifikation der Protondilmit der ersten Detektion pla-
netarer Schwerionen durch den IMA-Sensor Uberein. Dies@&nderung in den Plasma-
parametern kennzeichnet die Position der ICB, die eine Metmng des Magnetosheath-
Plasmas mit kaltem ionospharischen Plasma verhindert. MEEX kein Magnetometer
an Bord hat, bleibt es unmdglich zu bestimmen, ob ein Abfail Erotonendichte mit
einer Veranderung in der Magnetfeldtopologie einhergéhte umfangreiche theoreti-
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Abbildung 5.4: Mars-Express ELS and IMA Daten. Diese Abbildung zeigt voarobach unten:
die Protonendichte integriert Giber den gesamten Enengiglhedes Spektrums, Elektronentempe-
ratur berechnet aus einer Anpassung Uber das gesamte i®peRtrotonentemperatur berechnet
von einer Anpassung Uber das gesamte Spektrum, die imtegReotonengeschwindigkeit und
der thermische Elektronendruck berechnet vom hocherisebeh Teil des Spektrums.

sche Diskussion dieser Plasmagrenzschicht im Rahmen dasdHylodells findet man
bei BoRwetter etal. (2004) und Simon etal. (2007a). Nagy. €2804) schlugen vor,
daf} die Elektronen des Sonnenwindes entlang der drapidagnetfeldlinien durch die
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5.2 Plasmamessungen entlang des Orbits Nr. 1614

ICB/MPB in ionospharische Bereiche eindringen konnen. Anzagiclie diese Hypothe-
se bestétigen, kdnnen im Spektrum in Abb. 5.3 (a) gefundedeme An der ICB sinkt
zwar die Energie der Elektronen ab, jedoch weist das Spekiiiu einige Minuten noch
ahnlich hohe Z&ahlraten auf wie sie in der Magnetosheatlstrégyit werden.

Wie in Abb.5.3 (a) und 5.4 zu erkennen ist, wurden auch an daghigeite des
Planeten lokale Konzentrationen von Elektronen, die ewmteehthermische Energie um
10-15eV besitzen, detektiert. Diese Signaturen traten zwisdl6.00 UT und 17.00UT
auf. Das ELS-Instrument registrierte jedoch auch kaltétEbmen mit einer Temperatur
von 4 eV. Diese Temperatur wird durch eine Anpassung an datergnergetischen Be-
reich des Spektrums bestimmt. Teilchen mit dieser niedrigeergie stammen aus der
lonosphéare. Hanson und Mantas (1988) analysierten DateRalansonde Viking und
erhielten eine Temperatur vorb®V fur diese Elektronenverteilung. Sie ist ungefahr acht
mal kleiner als der Wert aus dem MEX-Spektrum. Folglich mo§emommen werden,
daf? die von MEX detektierte Elektronenverteilung sowolsl 8annenwindelektronen als
auch aus ionosphérischen Elektronen besteht.

Zwischen 17.00UT und 17.08 UT detektierte der IMA-Sensdwv@&rionen planeta-
ren Ursprungs. Die Durchquerung der ICB in die Magnetoshizaid um 17.08 UT statt,
wie man auch an der blau gestrichelten Linie in Abb. 5.4 enkerkann. Um 17.25UT
verliel3 die Raumsonde die Magnetosheath des Mars, indetesidBow Shock wie-
der in den ungestdrten Sonnenwind durchquerte (siehe grstnichelte Linie). Wie in
Abb.5.2 (b) an der Polarebene deutlich wird, durchquerteXMEn Bow Shock an ver-
schiedenen Positionen der Schockfront. Auch aus Abb. 514 gatnommen werden, dal3
in der subsolaren Region beim Verlassen der Plasmaumgelarigagnetosheath star-
ker komprimiert wird, als beim Eintritt in die Plasmaumgagules Mars in der stidlichen
Hemisphére.

Zusammenfassend sind die Positionen vom Bow Shock und dedé&tlich in den
MEX-Daten zu erkennen. Charakteristische Merkmale di€enzschichten wie z.B.
einen Anstieg der Protondichte und Temperatur am Bow Shacdkein Ubergang von
Sonnenwind- zu ionosphéarischen Teilchen an der ICB sindl &lar in den Daten aus-
zumachen. In den folgenden Abschnitten werden mit Hilfe Mgbrid-Simulationen die
Plasmagrenzschichten und ihre Positionen reproduziert.

5.2.1 Unsicherheiten bei der Ableitung der Teilchenspekgen

Es ist wichtig zu erwdhnen, dal3 die Qualitat der Teilchekispe durch verschiedene
experimentelle Faktoren beeinflu3t wird. Das ElektronekBpm wird durch die elek-
trostatische Aufladung der Raumsonde Uber Photoelektrnerégischt. Da die Energie-
auflésung des ELS-Sensors mit 8% in einem Messfeld vor3460° relativ hoch ist, kdn-
nen diese Stdérungen im Spektrum identifiziert, die Aufladumberechnet und dann im
Spektrum korrigiert werden. Auf3erhalb der lonosphére rinas elektrostatische Poten-
tial der Raumsonde deutlich unterschiedliche Werte anaB8adas resultierende Potential
einfacher berechnet werden kann. Innerhalb der lonosp$izoé das negativ angelegte
Potential des Sensors hoher als die Energie der ionosphén€lektronen. Dieses Po-
tential verhindert, dafd der Sensor durch PhotoelektroeefRdumsonde gesattigt wird.
lonospharische Elektronen unter 1eV lassen sich daher atbktieren.

Andererseits registriert der IMA-Sensor auch Protoneomospharischen Regionen.
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Abbildung 5.5: Drei Beispiele von Energie-fg Spektren flr energetische lonen. Die schwarzen
Linien zeigen die nominale Massenbestimmung vgn=t, 2, 4 und 16. (A) 27. Februar 2004,
Protonen H mit Energien zwischen 2 und 7 keV und Schwerionehy O bei 700eV in einer
Hohe von~ 290 km. (B) 25. Januar 2004, Schwerionen bei 500 eV und loesnvérhaltnisses
m/g=2 bei Energien im keV-Bereich in 900 km Hbhe. Bei diesefg-veerhaltnis konnte es sich um
He**, H;, D" oder anderen unbekannten lonen handeln. (C) 22. Marz 206#e lenergetische
Verteilung der Schwerionen bei einer Hohe w830 km. Entnommen von Lundin etal. (2004).

Ob es sich dabei um Stdrungen des Instrumentes und dessé@rsglr Auswertung han-
delt oder um tief in ionospharische Schichten eindringesaenenwindprotonen, welche
auch von Lundin etal. (2004) bis in 270 km Uber der Oberflaelsegkstellt wurden, 1af3t
sich nicht fur jedes Orbit mit Sicherheit feststellen. DibbAS5.5 zeigt drei Beispiele von
Energie-niq Spektren fur verschiedene Orbits. Ohne eine speziellerBesingstechnik
ist es schwierig zwischen verschiedenen Schwerionemsaiite molekularem und ato-
marem Sauerstbzu trennen. FUr weitere Ausfiihrungen siehe z.B. Lundin. ¢2804),
Franz etal. (2006) und Carlsson et al. (2006).

5.3 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

Die genauen Werte der Sonnenwinddich{g und Geschwindigkeitis,, sind fir diesen
MEX Orbit nicht genau bekannt. Wie schon im Abschnitt 5.digert wurde, ergeben
unterschiedliche Analysemethoden fur das Spektrum witedliche Sonnenwindhinter-
grundwerte. Es wurden zwei Simulationen durchgefuhrt.dgir Simulationsrun 1 wur-
den die gleichen Hintergundwerte gewahlt wie in BolRwetted.g2004) mit mittleren
Sonnenwindbedingungen. Ein zweiter Simulationsrun bbiaaid Eingabeparameter, die
von ELS und IMA im ungestortem Sonnenwind registriert wurdeie wichtigsten Ein-
gabeparameter werden in Tab. 5.1 und Tab. 5.2 aufgeliseeEiDgabeparameter fur den
Run 1 liefern einen dynamischen Anstromdruck des Sonnetesimon

Msw = NewMpU3, = 0.71 nPa (5.2)

56



5.3 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

Tabelle 5.1:Eingabeparameter fir den Simulationsrun 1.

Parameter Symbol | Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New 4cnrs
Sonnenwindgeschwindigkeit Usw 327 knys
Dynamischen Anstrémdruck Maw 0.71nPa
Alfvénische Machzahl Ma 10
Hintergrundmagnetfeld Bsw 3nT in y-Richtung
Protonentemperatur T, 50000K=4.3eV
Elektronentemperatur Te 200000K=17.3eV
lonosph. Photoionisationsfrequenz 2-107st

lonosph. Elektronentemperatur | Tep 3000K=0.26eV

Tabelle 5.2:Eingabeparameter fir den Simulationsrun 2.

Parameter Symbol| Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New lcnt?
Sonnenwindgeschwindigkeit Usw 611 knys
Dynamischen Anstromdruck Msgw 0.62nPa
Alfvenische Machzahl Ma 7
Hintergrundmagnetfeld Bsw 4nT sudwarts
Protonentemperatur T; 275000K=25eV
Elektronentemperatur Te 44000K=4eV
lonosph. Photoionisationsfrequenz 1-107s™?
lonosph. Elektronentemperatur | Tep 3000K=0.26eV

Simulationen zeigen, dal3 dieser Wert des Druckes den BowkSierade an der beob-
achteten Position wiedergibt. Der Simulationsrun2 weisemr etwas geringeren Wert
von Mg,, = 0.62 nPa auf. Dieser Wert basiert auf einer Sonnenwindgeschgkeit, die
nicht genau zu bestimmen war.

Da keine Magnetfelddaten im ungestérten Sonnenwind vaidrasind, ist weder die
Starke noch die Richtung als Eingabeparameter fur die Sitionl vorhanden. Die Rich-
tung des Magnetfeldes bestimmt die Orientierung des kdwezkelektrischen Feldes
Esw = —Usw X Bsy. Dieses Feld bestimmt die asymmetrischen Strukturen imosphéri-
schen Schweif des Planeten und damit die Lage der Regioar oiellonen vom Sonnen-
wind mitgenommen werden (Pick-up). Wie schon von BéRwettat. (2004) und Simon
etal. (2007a) festgestellt wurde, zeigt der ionosphaeSthweif eine deutliche Vorzugs-
richtung in die Hemisphare, in der das elektrische Feld vtandten aus weg zeigt. Die
Existenz der Asymmetrien wurde sowohl von Simulationeraatsh Messungen bestétigt
(Brecht 1997, Kallio und Janhunen 2002, Modolo et al. 20@sldrov et al. 2006).

Fur den MEX-Orbit Nr. 1614 verwenden wir zwei Szenarios: isten Simulations-
run zeigt der ungestérte Magnetfeldvektor parallelzys-Achse, d.hB liegt parallel zur
Aquatorebene und senkrecht zur ungestorten FluRrichtesgSonnenwindes. Abb. 4.2
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Abbildung 5.6: Bestimmung des Uhrenwinkefs= arctang,/By) aus den Magnetfeldmessungen
von MGS wahrend des MEX Orbits am 19. April 2005. (Oben) D dufgezeichneten Magnet-
feldkomponenten von MGS im MSO Koordinatensystem. (MiRe}ition von MGS in der Ent-
fernung von der Oberflache (altitude), Entfernung von dewaiarebenezs o) und vom solaren
Zenitwinkel (SZA). (Unten) Berechneter Uhrenwinkel aus déagnetfelddaten. Eine Analyse
des Winkels ist dem Text zu entnehmen.

beschreibt diese Geometrie. Im zweiten Simulationsrurde/vrersucht die Magnetfeld-
richtung, insbesondere den Uhrenwinkel= arctanB,/B,) aus MGS-Messungen von
diesem Tag zu bestimmen. MGS umkreiste an diesem Tag den &dérsinem Orbit
zwischen 350-420 km, relativ nahe an der Planetenoberfl&cheald nur eine drapierte
Feldkonfiguration gemessen werden konnte. Trotzdem kasmdiager Feldkonfiguration
an der Tagseite und fernab von Stérungen der lokalen Krigdtlem der Uhrenwinkel be-
stimmt werden. Dieser Winkel bestimmt die Richtung des Mafghdes in der y-z Ebene.
Positive Winkel werden von dgrAchse nach Norden hin abgetragen. Das bedeutet, wenn
der Winkel hohe Werte zwischen 7090° aufweist, hat das IMF eine grol3e positive
z-Komponente. Die Abb.5.6 zeigt das vom MAER-Instrument auf MGS gemessene
Magnetfeld am Nachmittag des 19. April 2005 im MSO-Koordemsystem. Magnetfeld-
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5.3 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

maxima uUber 100 nT werden zwischen 16 - 17 UT gemessen, gevadker Zeit, in der
MEX Regionen planetaren Plasmas durchfliegt. Vergleicht ch@z-Positionskoordinate
der Raumsonde im mittleren Bild mit den Magnetfeldstruétuim oberen Bild, so zeigt
sich eine starkere Variabilitat des Magnetfeldes mit delugin Maxima immer dann wenn
MGS von seinem slidlichsten Bahnpunkt in die Aquatoreberigekkehrt. Die Raumson-
de durchquert auf diesem Tell ihres Orbits die starken k&rustenfeldanomalien auf
der sudlichen Marsoberflache. Eine weitere Einschrankun@estimmung des Uhren-
winkels ist, dal3 MGS sich in der tagseitigen drapierten lkaifiguration aufhalten muf3.
Dazu zeigt die mittlere Abbildung die Intervalle des Orpitsdenen der SZA90° ist.
Somit bleiben drei Zeitintervalle, bei denen eine Bestimmdes Uhrenwinkels, der im
unteren Bild der Abb.5.6 gezeigt wird, moglich ist: zwisoh#2.40 UT und 12.50UT
mit 20-70°, zwischen 14.50 UT und 15.20 UT mit 20-4@nd zwischen 16.34 UT und
16.50UT mit -7C". Ein Umkehren dez-Komponente zwischen 15.30UT und 16.00 UT
deutet auf einen stattfindenden Vorzeichenwechset-d@mponente des IMF. Gelegent-
lich grol3eB,-Komponenten haben jedoch die Eigenschatt, das sie Flidmem auf kur-
zen Zeitskalen darstellen konnen (Schwenn 1990). Somatterhwir aus dieser Analyse
nahezu fur den gesamten Zeitabschnitt, in dem sich MEX irarfdader Magnetosheath
befand, ein IMF mit einer deutlich negativestKkomponente. Dave Brain analysierte das
drapierte Magnetfeld mithilfe des anstrémenden, dynameiscSonnenwinddrucks und
schlug fur diesen MEX-Orbit eine IMF-Starke von 4 nT vor, $@ein hauptsachlich sid-
warts gerichtetes IMF zu verwenden. Da diese Werte nur eligelvurden und MGS
sich innerhalb der MPB befand, deren subsolare Positioungefahr 950 km tber der
Oberflache angegeben wird, mul3 erwdhnt werden, das diege W#reiner gewissen
Unsicherheit verknupft sind.

Nachdem alle Eingabeparameter abgeschatzt werden koikat@men wir nun zur
Durchfuhrung der Hybrid-Simulationen. Die gesamte Sirmarfeszeit liegt bei 1800s.
Diese Zeitdauer entspricht ungefahr der Zeit in der der 8owind die gesamte Simula-
tionsbox 28 mal passiert. Aufgrund der niedrigen Geschigheit der planetaren lonen
im Schweif von ungefahr 20-40 kfa ist eine lange Simulationszeit notwendig um einen
quasi-stationaren Zustand mit einer vollstandig entwtekeSchweifstruktur zu erhalten.

Die dreidimensionale Struktur der Plasmaumgebung des Madsin Abb. 5.7 fur
die Sonnenwinddichte (a) und die Schwerionendichte (b3tré=ben. Die Stromlinien
in diesen Abbildungen zeigen die Umlenkung des PlasmaBussedas Hindernis. Die
Wechselwirkung beider Plasmen fuihrt kaum zu einer Vermisghes bildet sich hinter
dem Planeten eine ausgepragte Wake-Region mit reduziendéonendichte. Seine au-
Reren Flanken kennzeichnen die Position der ICB. Wie audeimAbb. 5.7 (a), (b) und
5.8 gezeigt wird, ist die Region reduzierter Protondichiect eine erhéhte Schwerionen-
dichte charakterisiert. Teilchen planetaren Ursprungeriidie Kavitat in der Protonen-
dichte.

Im folgenden soll die Hemisphére in der das elektrische Eeigt mitE~-Hemisphéare
bezeichnet werden, und die Hemisphére in der das elek#riseld vom Planeten weg
zeigt mitE*-Hemisphare bezeichnet wird. Bei dieser Simulation, beilblé--\Vektor in
positiveysy-Richtung verlauft, ist folglich die nérdliche Hemisphéadentisch mit der
E~-Hemisphéare und die stdliche Hemisphére identisch miEdedemisphare.

In der E"-Hemisphére ist die Grenzschicht zwischen dem Sonnenwiddlan iono-
spharischen lonen deutlich ausgepréagt. Im Gegensatz deduli Bildung einer scharf
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(a) Sonnenwinddichte (b) Schwerionendichte

Abbildung 5.7: Die Schnittebenen innerhalb der Simulationsbox zeigerSdienenwinddichte
(@) und die Dichte der planetaren Saueffaaen (b) in cm®. Die schwarzen Linien zeigen die
Stromungslinien des korrespondierenden Geschwindifkéies. Die Schwerionen bilden eine
komplexe Schweifstruktur hinter dem Planeten (von Bolavestal. (2004)).

ausgepragten Grenzschicht in @rHemisphare verhindert, da das elektrische Feld dort
vom Planten weg zeigt. Eine umfangreiche Diskussion dedr defrantwortlichen Me-
chanismus wird in BoRBwetter etal. (2004) und fur eine vechlende Studie zwischen
Mars und Titan in Simon etal. (2007a) vorgestellt.

Da die Protonengeschwindigkeit an den Flanken des SchsuaitierE~-Hemisphére
ungefahr sieben mal grof3er ist als die Schwerionengesdiykieit im Schweif, ist es
wahrscheinlich das sich eine Kelvin-Helmholtz InstaBiliin dieser Region ausbilden
kann, die an der tagseitigen Flanke beginnt (Penz etal.)200d Notwendigkeit einer
kinetischen Behandlung kann deutlich an der SubstruktarBisv Shocks, den soge-
nannten 'shocklets’ illustriert werden. Diese parabdligeformten Regionen erhodhter
Protonendichte liegen im Gyrationsradius der Protonenimetgt. Dies haben Omidi und
Winske (1990), Shimazu (2001) fir unmagnetisierte PlandBagdonat und Motsch-
mann (2002b) fur den Fall schwach ausgasender Kometen umonSetal. (2006) fur
den Fall magnetisierter Asteroiden diskutiert.

Zweidimensionale Schnittebenen durch die Simulationskesden in Abb.5.8 und
5.9 dargestellt. Sie zeigen die Plasmaparameter des Semuas und der lonosphare.
Sowohl Bow Shock als auch die ICB kénnen deutlich identiftzieerden. Weiterhin
zeigt die Schwerionendichte in Abb. 5.8 Strahlenstruktuaef der Nachtseite des Hin-
dernisses: Der zentrale Schweif hinter dem Planeten wirkigtat von einer anderen
strahlenartigen Dichtestruktur auf jeder Seite des SdieaeDiese Strukturen weisen ei-
ne geringere Dichte auf als die in der zentralen Schweibrediichtenegger und Dubinin
(1998) und Dorn (2008) fanden eine ahnliche Schweifstruktihren Testteilchensimu-
lationen.

Im allgemeinen zeigt die Schweifstruktur in der Aquatorebeine hohe Symme-
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Abbildung 5.8: Simulationsergebnisse in der Polarebene (oben) und in geatdrebene (unten).
Die Unterabbildungen zeigen von rechts nach links die Sonireldichtens,, die Schwerionen-
dichteny; und die Sonnenwindgeschwindigkeit,,. Neben dem Bow Shock vor dem Hindernis
kann die ICB ausgemacht werden. Bei dieser Grenzschickit di@a Sonnenwinddichte wahrend
die Schwerionendichte deutlich ansteigt. Auf der Nackd¢seeigen die Simulationsergebnisse
einen Plasmasheet und Strahlen bestehend aus Schwerionen.

-3

Abbildung 5.9: Simulationsergebnisse in der Terminatorebene. Die Abhiden zeigen die glei-
che GroRen wie in Abb 5.8. Die Sonnenwindrichtung zeigt ardP@épierebene heraus. Die ovale
Form des Bow Shocks liegt in der Ausbreitung der schnellegma@sonischen Welle begriindet,
die wiederum stark von der Richtung des IMF abhangt.

trie, wahrend ausgepragte Asymmetrien hinsichtlich deh®®ing des konvektiven elek-
trischen Feldes in der Polarebene zu verzeichnen sind.

Die asymmetrische Struktur der Pick-up Region ist ein geasanes Merkmal der
Plasmaumgebung unmagnetisierter Planeten. Fedorov(2086) konnte aus den Mes-
sungen von MEX die Existenz solcher Strukturen fir das Mesnario bestéatigen. Eine
ahnliche Struktur konnte wahrend der ersten Vorbeifligd@emsonde Cassini an Titan
festgestellt werden (Wahlund etal. 2005). Simon et al. ()@aben eine Erklarung fur
diese Signatur in den Magnetometermessungen. Die Anatagsehen der Plasmaumge-
bung des Mars und der Wechselwirkung des Titan mit der Satagnetosphére wurden
von Simon etal. (2007a) in einer vergleichenden Diskusgagestellt. Diese Asymme-
trien sollten bei der Datenanalyse von MEX und zukinftigausondenmissionen an
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unmagnetisierten Planeten berucksichtigt werden. El$ sigh jedoch als schwierig her-
aus zum Zeitpunkt der Messung die Richtung der Asymmetndeeitig zu bestimmen,
da diese stark von der Richtung des Magnetfeldes abhangiemdeit, die das Plasma,
insbesondere das tragere Schwerionenplasma, bendétighdefungen der Richtung des
Magnetfeldes zu reagieren. In Abschnitt 10.2.2 wird gazdmf3 der Schwerionenschweif
ungefahr 600 s ben6tigt um sich nach einer Umkehr des IMF n@wgzurichten.

Nach einer Diskussion der Simulationsergebnisse in deanges Plasmaumgebung
des Planeten, werden die Me3daten mit den Simulationseiggan entlang des Orbits
von MEX verglichen.

5.4 Vergleich der Simulationsergebnisse mit den Mes-
sungen

Die Ergebnisse des Vergleichs zwischen den Messungen votyNEPERA-3 und den
Simulationen werden in Abb.5.10 und 5.11 jeweils fur Run @ @rdargestellt. Die Ab-
bildungen zeigen die Elektronentemperatur, den thermaisdflektronendruck und die
Komponenten der Protonengeschwindigkeit. Die Simulatiaten wurden entlang der
MEX-Trajektorie extrahiert und erlauben eine genauen & der Plasmaparameter in
Abhangigkeit der aktuellen Zeit in UT.

Wie in Abb. 5.10 zu sehen ist, halt sich die Raumsonde naclrdegn Durchquerung
des Bow Shocks fiir ca. 30 min in der Magnetosheath auf. BeieitewDurchflug zuriick
in den ungestérten Sonnenwind betragt dieser Durchgangan@0 min. Diese Merkmale
sind mit den Hybrid-Simulationen vollstandig reprodubiat Abb.5.11 zeigt dieselben
Daten nun im Vergleich mit den Simulationsergebnissen desR. In dieser Simulation
erscheint die erste Durchquerung des Bow Shocks und diehQuecung der ICBVPB
ungefahr 15 min spater.

Die 'shocklet’-Struktur, die in den Simulationsergebeissdentifiziert werden kann
wurde auch von ELS um 15.30UT und um 17.20 UT festgestelk. Dichteerh6hun-
gen in den 'shocklets’, die aus den Simulationen stammegeresine gute qualitative
Ubereinstimmung mit den Daten, die in Abb.5.10 und 5.11hi®cdargestellt wurden.
Geringe Unterschiede zwischen den Simulationen und desiigen konnen Fluktua-
tionen im anstromenden Sonnenwind zugeschrieben werddoher in der Simulation
als homogen angenommen wurden. Die Durchquerungen des BogkSwerden durch
einen Anstieg in der Plasmadichte um einen Fakter8beschrieben, wie es auch das
Simulationsmodell widergibt. Abb.5.11 zeigt gute quaiita Ubereinstimmungen hin-
sichtlich der absolut gemessenen Werte.

In Abb.5.10 zu sehen ist, dal3 die Elektronen im Sonnenwirtevidl der Durchque-
rung in die Magnetosheath eine Temperatur von ungefahr ievMegsen. Das Instrument
registriert einen Anstieg um einen Faktor 5 wenn es in das®dader Magnetosheath ein-
dringt. Im Gegensatz dazu steigt die Temperatur im sintelefzenario von 17 eV auf
50 eV. Der Sprung ist hier nicht so ausgepragt wie in den Meg=u. Der Grund fur die-
se Diskrepanz durfte in der vereinfachten adiabatischeclBeibung der Elektronen im
Simulationsmodell liegen. Jede Art von thermischen Flsisged unterdriickt. Abb.5.11
zeigt nur einen kleineren Anstieg von 5eV auf ungefahr 15e\dfe Durchquerung in die
Magnetosheath und auf ungefahr 20eV fur die zweite Duralupgein den Sonnenwind
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5.4 \Vergleich der Simulationsergebnisse mit den Messungen
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Abbildung 5.10: Daten der Sensoren ELS und IMA (linke Seite) werden im daeRktergleich
mit Ergebnissen des Runs 1 (rechte Seite) dargestellt. frbaglente Anteile der MelRdaten wur-
den mittels eines Glattungsprozesses herausgefiltertSiDialationsdaten wurden exakt entlang
der MEX Trajektorie aus der Simulationsbox extrahiert. &mkch sind die Positionen des Bow
Shocks und der ICBAPB als griin und rot gestrichelte Linien markiert. Dargktstind von oben
nach unten: Die Elektronen- und Protonendichte, die Teatperer thermische Elektronendruck
sowie die Protonengeschwindigkeit in ihren Komponentet dem Absolutbetrag. Die Simula-
tionsergebnisse zeigen eine gute qualitative Ubereinsting mit den MEXASPERA-3 Daten
sowohl hinsichtlich des Verlaufs als auch bei den Positiater Grenzschichten.

zuruck.

Auf der Nachtseite zwischen 16.00 UT und 17.00 UT untersigresich die simulier-
ten GrofRen wie die Elektronendichte, der thermische Druckdie Protonentemperatur
betrachtlich von den Werten die von MEXSPERA-3 aufgezeichnet wurden. Weil die
Dichte und der thermische Druck in Abb.5.10 bei der Datelyaeadarauf abgestimmt
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5 Mars-Express: ASPERA-3 Experiment
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Abbildung 5.11: Daten der Sensoren ELS und IMA (linke Seite) werden im daektergleich mit
Ergebnissen des Runs 2 (rechte Seite) dargestellt. Hoglgnde Anteile der MefRdaten wurden
mittels eines Glattungsprozesses herausgefiltert. dickéisind die Positionen des Bow Shocks
und der ICBMPB als griin und rot gestrichelte Linien markiert. Darghisgind von oben nach
unten die gleichen Gro3en wie in Abb. 5.10. Die Simulatiogsenisse des Runs 2 mit den an-
gepaRten Sonnenwindparametern zeigen eine gute quaatitdtereinstimmung mit den Daten,
die von MEXASPERA-3 erhalten wurden. Die erste Durchquerung durchBiwm Shock und
die folgende Durchquerung durch die I@BPB erscheint in dieser Simulation ungefahr 15 min
spater.

wurden mit dem hochenergetischen Teil des Spektrums lzeitimmen, kénnen die
Signaturen in den niederenergetischen, ionosphéarischgiofen nicht adaquat wieder-
gegeben werden.

Die untersten Bilder in Abb.5.10 und 5.11 erlauben einemgMgch der Protonenge-
schwindigkeiten der Simulation mit den gemessenen Datem ADbremsung des Son-
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5.5 Zusammenfassung

nenwindes wahrend der Durchgange des Bow Shocks und derdesipeath wird von
der Simulation gut reproduziert. Der Abfall der Protonesaevindigkeit, der die Posi-
tion der ICB kennzeichnet wird vom ASPERANEX Experiment um 15.55UT und
17.00 UT detektiert. Wahrend die Position des Sprungs d#oRengeschwindigkeit von
dem Simulationsrun 1 reproduziert wird, kann ein signiftearunterschied in den ab-
soluten Werten gefunden werden. Es ist wahrscheinlichddagemessenen Geschwin-
digkeitswerte in dieser Region verfalscht werden, da dedPendichte zu gering fur
einen adaquaten MittelungsprozeR ist. Abb. 5.11 zeigtgine Ubereinstimmung in den
absoluten Werten, jedoch geringe Unterschiede bei detidtusn der Grenzschichten.

5.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden Plasmasignaturen, die wahrenesedrbits vom ASPERA-3
Experiment auf der Raumsonde Mars-Express aufgezeichuretew, mit den Ergebnis-
sen zweier Hybrid-Simulationen verglichen. Die Plasmaeioumng des Mars wird durch
mehrere zum Teil scharf ausgeprégte Plasmagrenzschidimeskterisiert. Die Wechsel-
wirkung fihrt zur Bildung eines Bow Shocks vor dem PlanetiEssen kinetische Natur
durch die Bildung der 'shocklet’-Struktur zum Ausdruck kot Es zeigt sich weiterhin,
dal’ der Sonnenwind deutlich vom ionosphérischen Plasnth éume lon Composition
Boundary (ICB) getrennt ist. Da beide Signaturen sowohlen MEX/ASPERA-3 Da-

ten als auch in den Simulationsergebnissen auftreteneudicht dies, dald der Hybrid-
Ansatz fahig ist ein geeignetes Bild der globalen Plasnuaé¢&se am Mars zu liefern.
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

Die Raumsonde Rosetta flog am 25. Februar 2007 in einer Batigrvon 260 km am
Mars vorbei. Bei diesem Manover und insgesamt weiteren Erdvorbeifligen hol-
te die Sonde den nétigen Schwung um im Jahr 2014 den Komete/Clearyumov-
Gerasimenko zu erreichen. Wie die Analyse der Plasmaumgebines Kometen ge-
zeigt hat, wird erwartet, dal3 die Plasmaumgebung von CimoyuGerasimenko quali-
tativ groBe Ahnlichkeiten mit der Plasmaumgebung am Mafweeist. So werden beide
Korper von einer hauptsachlich durch solare UV-Strahlumgsierten lonosphare umge-
ben. Keiner von beiden entwickelt ein substantielles M#gite Daher wird der Sonnen-
wind vor dem Hindernis abgebremst, was zu einer BildungseB@v Shocks fuhrt. In
beiden Fallen wird erwartet, dal3 sich der Sonnenwind vonatespharischen Schwe-
rionenverteilung mit einer ICB trennt.

Bei der Anné&herung von Rosetta an den oberflachennachstét 2um Mars wur-
de das Magnetometer ROMAP auf der Lander-Einheit eingéeth®ie Magnetfeld-
daten, die wahrend dieses Swing-by Mandévers gemessen myurdgen dazu bei, das
Bild der Plasmaumgebung des Mars besser zu verstehen: mactDeirchquerung des
Bow Shocks registrierte ROMAP die Signatur eines angestaltagnetfeldes der um
den Planeten drapierten Magnetfeldlinien. In seiner ESgkaft, die zweite Raumsonde
nach MGS zu sein, die das Magnetfeld am Mars in einer niedrifthe gemessen hat,
konnten die ROMAP Messungen auf Rosetta bestéatigen, da®di®dGS entdeckten
magnetischen Krustenfeldanomalien litosphérischenidrggs sind. Um die gemessene
Magnetfeldtopologie zu verstehen, wurden Hybrid-Simatan mit mehreren ionosphé-
rischen Spezies durchgefuhrt. Einige der Eingabepararfigtdie Simulationen wurden
aus MEX-Daten gewonnen, die gleichzeitig mit den ROMAPebatvahrend des Ro-
setta Swing-by Mano6vers aufgezeichnet wurden. Diese &imouaken reproduzieren sehr
befriedigend die ROMAP-Magnetfeldmessungen und zeigafd,dhs IMF wéahrend der
Vorbeiflugs nordwarts gerichtet gewesen sein mul3. EinetsglekAnalyse zeigt Wel-
len vor dem Bow Shock, die stromaufwarts verlaufen. Weitedeigt die Analyse das
Vorhandensein einer MPB an. Das Multi-lon-Modell der lgploé&re reproduziert die
von MEX/ASPERA-3 gemessenen lonenfliisse mit einer Ubereinstimmuicgn Mes-
sungen innerhalb einer GréRenordnung.

Die Diskussion zielt nicht nur auf eine Interpretation dextéh ab, sondern auch auf
die globale Topologie der Plasmaumgebung des Mars im Hiklaluf das Modell be-
stehend aus mehreren lonensorten. Weiterhin werden dalgio Simulationsergebnisse
mit der Vorgangerstudie BoRRwetter etal. (2007), welcheaie lonensorte berticksich-
tigte, verglichen.
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

Abbildung 6.1: Die Raumsonde Rosetta und ihr Lander Philae. Das Bild stasomtler ESA-
Rosetta Homepage.

6.1 Die Raumsonde Rosetta

Rosetta ist eine Raumsonde der ESA, die am 2. M&rz 2004 neit Amane 5 G- gestar-
tet wurde und nun auf dem Weg zum Kometen &Ruryumov-Gerasimenko ist. Rosetta
wird als erster Kometen-Orbiter im Jahr 2014 in eine Umlabfboum den Kometen ein-
schwenken und ihn erforschen. An Bord von Rosetta ist auch@kg schwere Lander
Philae, der auf der Oberflache des Kometen aufsetzen sellABl. 6.1 zeigt sowohl das
Raumfahrtzeug als auch den Lander.

Der Name Rosetta bezieht sich auf den Stein von Rosettagssed Hilfe die Entzif-
ferung der agyptischen Hieroglyphen gelang. Auf diesellees®/soll Rosetta dazu ver-
helfen, das Geheimnis zu luften, wie unser Universum aysssfor die Planeten entstan-
den. Der Name des Landers Philae bezieht sich auf eine mggilj auf der ein Obelisk
gefunden wurde, der bei der Erterung des Steins von Rosetta half. An Bord befindet
sich ein Prototyp der sogenannten Rosetta-Disk, einer®tmagrol3en Scheibe aus einer
Nickellegierung, auf der etwa 15000 Seiten Text mit Infotior@en Uber 2500 Sprachen
in mikroskopischer Grol3e eingeétzt sind. An Bord des Orbibefinden sich elf wissen-
schaftliche Instrumente:

1. Das Ultraviolett-Spektrometer ALICE wird nach versad@aen Edelgasen suchen,
deren Verteilung etwas Uber die Umgebungstemperatur wédher Entstehung vor
4.5 Milliarden Jahren aussagt.

2. Die Kamera OSIRIS soll den Kometenkern in hoher Auflésumgichtbaren und
nahen infraroten Spektralbereich fotografieren.

3. VIRTIS, eine Kamera, die im sichtbaren und infrarotenléfdingenbereich arbei-
tet, soll Bilder vom Kometenkern machen, aus denen auf dimiighe Verteilung
der gefundenen Elemente geschlossen werden kann.
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6.1 Die Raumsonde Rosetta

10.

11.

Das Instrument MIRO soll mittels Mikrowellenstrahlungam extrem fliichtigen
Elementen suchen und ihre Verdampfungsrate messen.

ROSINA besteht aus zwei Massenspektrometern, die longéNeutralgasteilchen
nachweisen kénnen. Dadurch lassen sich zum Beispiel diendmensetzung der
kaum vorhandenen Kometenatmosphare und die Wechselwjiekuder Teilchen
bestimmen.

Fur die Untersuchung des Kometenstaubs wird COSIMA, authassenspektro-
meter, die Haufigkeiten von Elementen, Isotopen und Mokrkbkestimmen.

Das hochauflosende Mikroskop MIDAS kann die Feinstrugtnzelner Staubteil-
chen abbilden.

Die Messungen des 'Radio Science Experiments’ (RSIgsaler Erforschung des
Schwerefeld des Kometen sowie seiner Kometenkoma dienen.

Ein weitere Experiment CONSERT arbeitet mit Radiosignawischen dem Or-
biter und dem Lander. Es soll Riickschlisse uber die inneuktdt des Kometen
maoglich machen.

Das Staubanalysator GIADA untersucht den kometareubSiad seine dynami-
schen Eigenschaften.

Das Plasma-Instrument 'Rosetta Plasma ConsortiumCjR#esteht aus funf
Einzel-Instrumenten und einer 'Plasma Interface UnitURIdas der Instrumen-
tenkontrolle, als Interface zur Raumsonde und als Strosavgungseinheit dient.

e Der ’lon Composition Analyser’ (ICA) mif3t die dreidimensiale Geschwin-
digkeitsverteilung und Massendichte der positiven lonen.

e Der ’'lon and Electron Sensor’ (IES) registriert gleichigeiien Elektronen-
und lonenfluf® im Plasma um den Kometen in einem Energielteveit 1 eV
bis 22 keV.

e Die 'Langmuir Probe’ (LAP) mif3t die Dichte, Temperatur unésghwindig-
keit des kometaren Plasmas.

e Das Magnetometer Experiment (MAG) hat die Aufgabe das Mdelaebeli

der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem kometaremBlas mes-
sen. Es besteht aus zwei dreiachsigen Fluxgate-Magnetomdie auf einem
1.5m langen Ausleger moniert sind. Wéahrend sich der OutbSansor (OB)
an der Spitze des Auslegers befindet, ist der Inboard Sel®oarfh Ausle-
ger naher zur Raumsonde montiert. Der Vorteil bei der Vedueg zweier
Sensoren liegt in der Detektion von etwaigen Stérmagrdstfal die von der
Raumsonde selber verursacht werden.
MAG wird in Kooperation mit dem ROMAP-Magnetometer auf dersmnder
das Magnetfeld in der Nahe des Kometen untersuchen. Beidmétame-
ter wurden am Institut fir Geophysik und Extraterrestresétysik der TU
Braunschweig entwickelt.
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

e Die 'Mutual Impedance Probe’ (MIP) bestimmt die Elektrogasdichte, sei-
ne Temperatur und Driftgeschwindigkeit in der inneren Katea Kometen.

6.2 Swing-by Manbéver

Bevor die Raumsonde ihr Ziel den Kometen BZRuryumov-Gerasimenko (Glassmeier
etal. 2007a) erreicht, werden einige Swing-by Manoéver ligeéihrt. Ein Swing-by Ma-
nover, bei dem die Sonde den Planeten in einer niedrigerelaldiobahn um die Sonne
einholt, kann man sich folgendermal3en vorstellen. Sie vard Planeten auf eine héhere
Umlaufbahn gehoben, wobei sie zwar Energie aufnimmt, aleéclgeitig ihre Winkel-
geschwindigkeit verringert. Dies geht soweit bis sie higem Planeten in dessen Bahn
einschwenkt und nun tangential zur Umlaufbahn beschleéwnid. Dadurch wird sie von
ihrer Zentrifugalkraft auf eine noch héhere Bahn gehobahwerringert wiederum ihre
Winkelgeschwindigkeit, wodurch ihr der Planet wieder ddéaft. Es geht letztlich um
die Ubertragung des Bahndrehimpulses. Da es meist nurfdarkommt, daR die Sonde
relativ zur Sonne Bahndrehimpuls gewinnt, mul3 die Sond8elveegungsenergie einem
Objekt, wie hier beim Rosetta-Vorbeiflug dem Mars, entnemnaas sich selbst relativ
zur Sonne bewegt und somit Drehimpuls aufweist.

Nach dem ersten Erdvorbeiflug im Marz 2005 erfolgte ein Sviap@m Mars im Fe-
bruar 2007. Im November2007 und November 2009 sind zweienesiErdvorbeifllige
notig, um dann von Mai 2011 bis Januar 2014 den ndtigen Scwurerhalten weiter
durch den Asteroidengurtel bis zur Jupiterumlaufbahnwaringen. Wéahrend dieser Zeit
wird die Kometensonde in einen Tiefschlaf-Zustand (Hiladon) versetzt, um Energie
fur die Mission am Kometen zu sparen. Vorher sind noch zweb#ffliige an Asteroi-
den geplant: am 5. September 2008 am Asteroiden 2867 Stesham 10. Juli 2010 am
Asteroiden 21 Lutetia.

6.3 Magnetfeldmessungen auf Rosetta

Kommen wir nun zu den Magnetfelddaten des MagnetometersAR)bas sich auf dem
Lander Philae befindet, und Magnetometer RPC-MAG auf denit@riie Magnetfeld-
signaturen nahe des bahnnéchsten Punktes zum Planeteigloesst approach’ (CA),
werden mit dem Krustenmagnetfeldmodell, das von Daten danf®onde MGS abgelei-
tet wurde, verglichen.

Die Abb. 6.2 zeigt die Projektion von Rosettas Trajektome won dem MEX Orbit
projiziert auf Koordinatenebenen des MSO-Systems. Wielischnitt 4.2 erlautert, zeigt
die x-Achse in diesem Koordinatensystem zur Sonne, dielys@werlauft entgegen der
Bewegungsrichtung des Planeten, und die z-Achse veraotgjt das rechtshéandige Sy-
stem indem diese zum Nordpol zeigt. Rosetta erreichte dereRin von der Abendseite,
kommend aus dem ungestdrten Sonnenwind. Sie erreichteateméchsten Punkt in ei-
ner Hohe von 262 km tiber dem Planeten um ungefahr 5 Uhr lok#deszeit (LT), noch
auf der Nachtseite des Planeten. Rosettas Trajektori@deiah fast in der Aquatore-
bene, sie wurde nur ein wenig in die nérdliche Hemispharscheben. Die Orbitebene
von MEX lag n&dherungsweise in der Terminatorebene. Zusktzlerden in der Abb. 6.2
die Magnetfeldmessungen von ROMAP entlang Rosettas Taajelals Richtungsstriche
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Abbildung 6.2: Orbit-Projektionen der Trajektorie von Rosetta und MEX ldabrdinatenebenen
im MSO-System (a)-(c). Die x-Achse zeigt zur Sonne, die ywein die negative Richtung der
Bahnbewegung des Planeten und die z-Achse vervollstaddigtechthandige System indem es
zum Nordpol zeigt. Rosetta erreicht den Planeten von denddebte her und nahert sich dem
"closest approach’ CA bei einer Hohe von 262 km um ungefah®@®@BT = 01:58 UT, noch auf
der Nachtseite des Planeten. Rosettas Trajektorie liegéirAquatorebene, sie ist etwas in die
nordliche Hemisphare verschoben. Die Orbitalebene von MEgt hauptséachlich in der Ter-
minatorebene (x-z Ebene). Zuséatzlich sind die Magnetfekbungen von ROMAP entlang der
Trajektorie von Rosetta als Striche dargestellt. Die emigtlPosition des Bow Shocks ist in rot und
die mittlere Position der MPB in griin dargestellt (VignealeR000). (d) Hohe von Rosetta tiber
der Marsoberflache wéhrend des Vorbeifluges.

prasentiert. Die mittlere Position des Bow Shocks wird trurad die mittlere Position der
MPB als grune Linie dargestellt. Beide Grenzschichten wnndon MGS registriert (Vi-
gnes etal. 2000).
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

6.3.1 Daten von ROMAP

Waéhrend des Swing-by Mandvers zeichnete das MagnetoméA®R wéahrend unge-
fahr einer Stunde als Rosetta den bahnnéchsten Punkt u@QT:8rreichte hochaufl6-
sende Daten im 64 Hz Modus auf. Eine detailierte Beschrgilo@s Instrumentes wird in
Auster etal. (2007) gegeben. ROMAP registrierte den BowcBlkes Mars bei 01:51 UT.
Nach dem Verlassen des Bow Shocks, trat die Raumsonde ifRemien drapierter und
verdichteter Magnetfeldlinien auf der Anstromseite degdvian. Diese Magnetic Pile-
up Region (MPR) wurde von Bertucci etal. (2003), Bertucale(2005a) und Brain
etal. (2006) diskutiert und von BoRwetter etal. (2004) unaidilo etal. (2006) mittels
Hybrid-Simulationen modelliert.

Wie in Abb. 6.3 dargestellt wird, ist die Vorschock-Regioautlich in den Daten
sichtbar, die ROMAP wéhrend des Swing-bys aufgezeichnetDia erhdhte spektrale
Leistungsdichte bis zu 1®nT?/Hz des Magnetfeldes ist ein Anzeichen fur Wellenak-
tivitat in allen drei Komponenten von 40 70 mHz zwischen 01:36 UT and 01:50 UT.
Um 01:48 UT wurde ein maximale Frequenz von 60 mHz in allem Koenponenten ge-
messen. Die Protonengyrationsfrequenz in einem Hintadjeld vonB = 4 nT betragt
fp = eB/(2rm,) = 61 mHz. Diese Wellen mit einer Frequenz um die lokale Pratene
gyrationsfrequenz (PCWSs) weisen niedrige Amplituden a&u®.(5 nT). Sie wurden von
Russell etal. (1990) bei der Auswertung der ASPERA-2 DatanRhobos-2 beschrie-
ben. Wie Brain etal. (2002) bemerkte, werden diese Wellehtnn gréf3eren subsola-
ren Abstanden als By vom Mars beobachtet. Die erste Signatur dieser Anstronswell
in den ROMAP Daten wurde um 01:36 UT beobachtet, als Roseténie Entfernung
von ungeféahr Ry, Uber der Marsoberflache war. Russell etal. (1990) schigBftd,
dai3 diese linkshandig polarisierten Wellen sich mit delidation der Wasserdf@xo-
sphéare vor dem Bow Shock bilden. Barabash etal. (1991) katiese Schlul3folgerung
durch Ergebnisse von ASPERA-2 auf Phobos-2 bestatigenER3F2 registrierte Ring-
Verteilungen von Pick-up Protonen der Wassdtktwona. Ring-Verteilungen sind insta-
bil und erzeugen Alfvénwellen, die vom Magnetometer geesgerden konnen.

In der Vorschock-Region zeigt das gemessene Magnetfeldaemurge Fluktuationen
auf Zeitskalen von einigen Sekunden wahrend gleichzeiéd-dot-Region des Schocks
erreicht wurde, wo sich die Feldmagnitude von 4 auf ungedaiir erhoht. Die Anstrom-
seite des Bow Shocks wurde um 01:51 UT erreicht. Wie Abb.®.2€igt, stieg die Ma-
gnetfeldmagnitude deutlicher um einen Faktor 4 an. Danachyngefahr 01:54 UT, na-
herte sich Rosetta der MPR.

Zu diesem Zeitpunkt machte CIVA, einer Kamera auf der Laitieheit, beein-
druckende Bilder von der Planetenoberflache. So zeigt die @B die Talregion Ma-
wrth. Diese Tal ist besonders interessant, da es eines deet€auf der Marsoberflache
darstellt, wo das OMEGA-Instrument auf MEX hydratisiertanT und Lehmmineralien
entdeckte. Sie deuten darauf hin, dal3 es reichlich flie[3eWesser auf Mars in seiner
sehr frihen Entwicklungsgeschichte gab. Die Frage wigVasser es gab, wird in dieser
Arbeit in Kap. 10 untersucht.

Doch nun zuriick zu den Magnetometerdaten von ROMAP, die b&40JT eine
deutliche Rotation des Magnetfeldvektors zeigen. DiesebBehtung stimmt mit vor-
herigen Beobachtungen (Bertucci etal. 2005b) tberein, abeh mit den Ergebnissen
numerischer Modelle (BoRwetter etal. 2004, Modolo et al&)0
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Abbildung 6.3: Magnetfelddaten, gemessen von ROMAP. (a) Dynamischesuénegpektrum,
(b) Daten in MSO Koordinaten, (c) Daten in einer AusschwétgrofRerung. Ungeféahr 10 min vor
dem Durchgang des Bow Shocks registrierte ROMAP niedaréeg Wellen um 60 mHz, nahe
der Protonengyrationsfrequenz. Nach der Detektion descVimckregion um 01:49 UT, durchflog
Rosetta den Bow Shock um 01:51 UT. Um 01:54 UT kreuzte Ros@t&1PB, wo die Fluktua-
tionen deutlich reduziert wurden. Um 01:58 UT erreicht R@sden bahnnachsten Punkt. Eine
Minute vorher, schon unter 300 km tber der Oberflache, wuFdektuationen eines schwachen
Krustenmagnetfeldes gemessen (siehe Abb. 6.7). Nach dene&mn der Mitternachtslinie (TC)
verstarkten sich wieder die Fluktuationen in allen drei amenten. Es muf3 hinzugefigt wer-
den, daf die @sets aller drei Komponenten nicht exakt bestimmt werdemtam Die Daten
sind jedoch in sich schlissig, besonders die deutlich ivegBj, Komponente in der Magnetos-
heath flhrt zu der Erklarung, dal’ das IMF eine deutliBh&omponente hatte (vgl. Abb. 6.14).
Dieses Verhalten konnte auch durch die Ergebnisse der ¢hginulation bestatigt werden (siehe
Abb. 6.13)
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

Abbildung 6.4: Sicht von Rosetta auf den Mars vier Minuten bevor die Sondegigingsten
Abstand zur Marsoberflache erreichte. Zu diesem ZeitpuatteRosetta einen Abstand von ca.
1000 km von der Planetenoberflache und durchquerte geraddRB. Das Bild wurde von ClI-
VA, einer Kamera auf der Lander-Einheit gemacht. Man erkeimen Teil der Raumsonde und
eins der beiden Solarmodule. Darunter ist die Mawrth Tadreguf der Planetenoberflache sicht-
bar. Diese Tal ist besonders interessant, da es eines da&t&abf der Marsoberflache darstellt,
in dem das OMEGA Instrument auf MEX hydratisierte Ton- undhioenineralien entdeckte. Sie
deuten darauf hin, dafl3 es reichlich flieRendes Wasser auf Maseiner sehr frihen Entwick-
lungsgeschichte gab. Quellennachweis: Jean-Pierrerib@IVA Kamera, entnommen aus der
Multimedia Gallery der ESA-Hompage zur Rosetta-Mission.

Das Spektrum in Abb. 6.3 (a) zeigt ein ahnliches Verhaltediaser Grenzschicht: ei-
ne reduzierte Leistungsdichte von 1 bis auf29T?/Hz der Wellenaktivitat iiber mittlere
und hohe Frequenzen von 100 mHz und darUber. Dieses Vartadtget auf die MPB,
die Rosetta durchquerte, allerdings auf eine Art, die keisteg in der Magnetfeldstarke
registrieren liel3. Eine Minute vor dem bahnnachsten Pumktungefahr 01:57 UT, zeigt
die Abb. 6.3 (c) eine scharf aufgepragte Variationen innatleei Komponenten. Wie im
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6.4 Krustenmagnetfeld am Mars

Abschnitt 6.4 im Detail gezeigt wird, durchquerte Rosetéa Bine schwache Krustenma-
gnetfeldregion.

Rosetta durchquerte nach dem Passieren des bahnnachst¢asReine magnetisch
sehr ruhige Region. Die Leistungsdichte der Wellenaktiviiel kontinuierlich tGber den
gesamten Frequenzbereich vona@T?/Hz auf 10“ nT?/Hz ab. Beim Passieren der Mit-
ternachtslinie im Schweif des Mars (tail crossing: TC) umlQ2JT erh6hte sich die Wel-
lenaktivitat wieder auf Leistungsdichtewerte zwischer?1d?/Hz und 10* nT?/Hz.

Edberg etal. (2009) diskutierten, dal3 Rosetta fur ungefél® Stunden nach dem
Erreichen des bahnnachsten Punktes im thermalisiertemBlder Magnetosheath blieb,
bevor die Sonde wieder den Bow Shock durchquerte und um Q04 den Sonnenwind
eintrat. Die Autoren diskutierten zusatzlich die Mogliefitkeines zweiten Bow Shock
Durchgangs aufgrund des hochgradig dynamischen Verisadiem Bow Shocks in dieser
weit vom Planeten entfernten Schweifregion. Eine kurizeiExpansion der Magneto-
sphare des Mars konnte dazu gefihrt haben, dal} Rosetta eacbulchqueren des er-
sten Bow Shocks wieder vom magnetosphéarischen Plasméaheihgeirde und nun noch
einmal die Grenzschicht durchquerte. Es mul3 auch angemverkien, dald die Sprung-
hohe der Magnetfeldstarke bei diesem Schockdurchgangsiufing ist, so dal3 die
Analyse der Daten auch mehrere Schockdurchgéange zula®t, Resetta das vom Mars
gestorte Sonnenwindplasma endguiltig verlassen hat.

6.3.2 Daten von RPC-MAG

Das zweite Magnetometer RPC-MAG (Glassmeier etal. 200df)ndet sich auf dem
Orbiter und besteht aus zwei Sensoren, einem Inboard (IB)eimem Outboard (OB)
Sensor. Diese Konfiguration |aRt die Methode zu, raumsayetesrierte Magnetfeldsto-
rungen zu detektieren und sie von den Daten zu entfernerSgndene auf der Raumsonde
und Temperaturanderungen).

Abb. 6.5 zeigt die Magnetfelddaten, die zwischen 23.-2bri& 2007 vom RPC-
MAG Outboard Sensor gemessen wurden. Sowohl der Inboarduals der Outboard
Sensor zeigten ahnliche Signaturen wahrend dieses IiiseM&hrend der Periode zwi-
schen dem 24. Februar um 17:00 UT und dem 25. Februar um 08:0@&isen die Daten
beider Sensoren Unterschiede auf. Vernachlassigt mae &iesode bei der Analyse,
so laRt sich ein mittleres Hintergrundfeld v8n= (0,0,4)nT im Sonnenwind bestim-
men, das wiederum als Eingabeparameter fur die in Absdhabittliskutierten Hybrid-
Simulationen verwendet wurde. Wahrend des bahnnéachstatdduvurden RPC-MAG
und alle anderen Instrumente des Orbiters ausgeschatidinergie zu sparen.

6.4 Krustenmagnetfeld am Mars

Frihe Anzeichen eines Krustenmagnetfeldes des Mars wineeits von Moehlmann
(1992) aus Phobos-2 Messungen aufgezeigt. Spater ereddck® viele Stellen lokaler
Krustenmagnetisierung hauptséachlich tiber der stdlicremisphére (Acuiia etal. 1999,
Connerney etal. 1999). Abb. 6.6 zeigt, dal’ seine Amplitwil2®0 km Hohe um650 n'T
variiert. An der Oberflache erreicht seine Magnitude mehtausend nT.
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Abbildung 6.5: Magnetfelddaten in MSO Koordinaten, gemessen vom RPC-MA®Gard Sen-
sor am 23-25. Februar 2007. Sowohl der Inboard wie auch déydard Sensor zeigen den glei-
chen Verlauf. Nur der dunkel sciffigrte Bereich zwischen dem 24. Februar um 17:00 UT und
dem 25. Februar um 08:00 UT zeigt ein unterschiedliches alenh beider Sensoren. Dieser Un-
terschied wird als Anzeichen von Stérungen betrachtetddieh Raumsonden bedingte Stréme
und Temperaturveranderungen verursacht werden. Vedssitt man diese Periode, so kann man
einen durchschnittlichen IMF-Wert vda = (0, 0,4) nT wahrend der Zeit des Swing-bys bestim-
men.

Es wurden mehrere Versuche durchgefihrt, die lokalen Krusaignetfeldanomalien
des Mars mit verschiedenen Techniken und Datensatzen zelleoen. Purucker etal.
(2000) verwendete rein radiale, vorlaufig aufgezeichne&SvMBeobachtungen von nied-
rigen Orbithohen, um eine Magnetfeldkarte fur eine koristéiohe zu berechnen. Eine
verbesserte Version des urspringlichen Purucker-Mouetlsendete kalibrierte Daten.
Es korrigierte einen kleinen numerischen Fehler, der eM@rhweis eines globalen Ma-
gnetfeldes ergab. Dieses resultierende Modell war abdr nmtt vollstandig aufgrund
einer bei weitem nicht vollstdndigen Abdeckung der Datedan niedrigen Hohen. An-
dere Studien von Arkani-Hamed (2002) und Cain et al. (20@8)endeten die haufig an-
gewendete Methode der spharischen Harmonischen, die ast@E839) zurtickgeht. Ein
aktualisiertes Modell von Arkani-Hamed (2002) nutzt dieidfomponenten von niedri-
gen und hohen Messungen um ein spharisches harmonischedl kisdzur 50. Ordnung
zu erstellen. Cain etal. (2003) leitete ein anderes spifamsrmonisches Modell bis
zur 90. Ordnung ab. Das letzte sehr detailierte Modell wwale Langlais etal. (2004)
vorgestellt, das die MGS-Daten in verschiedenen Hoherdiene zwischen 1997-2001
verwendet. Sie betrachteten 'Equivalent Source DipoEST) auf einem aquidistanten
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Abbildung 6.6: Magnetfeldstarkes, des Krustenfeldes in radialer Richtung bei 200 km Uber der
Oberflache. Die Abbildung wurde aus Langlais etal. (2004)@nmen.

ikosaederformigent Gitter unter der Marsoberflache. Das Dipolgitter hat eintlarién
Gitterabstand von 173 km, oder 2.9am Aquator. In dieser Studie wird ein Vergleich
mit den Ergebnissen dieses entwickelten Modells vorgenemm

Die Abb. 6.7 zeigt die ROMAP-Magnetfelddaten und Vorbestinmgen des Krusten-
magnetfeldmodells von Langlais etal. (2004). Diese Dated 8ber planetarische kar-
tesische Koordinaten (pc) aufgetragen. Das entsprech&mteinatensystem ist folgen-
dermafRen definiert: die positiveund die positivey-Richtung definieren die Aquatorial-
ebene. Diex-Achse zeigt zu 0 und diey-Achse zu 90 6stliche Lange. Die positive z-
Richtung zeigt zum geographischen Nordpol. Von den ROMA#eD wurde der Trend
entfernt, das bedeutet, daf3 alle niederfrequenten Intosnen von den Daten entfernt
wurden. Die hochfrequenten Stérungen vom turbulenten omimdplasma hinter dem
Bow Shock bleiben noch in den Daten enthalten. Die meisteeiknin den Daten na-
he des bahnnachsten Punktes stammen von den Krustenneddgratinalien zwischen
01:56:30UT und 01:58:40 UT (siehe Abb. 6.2 d). Wahrend di&séperiode befand sich
Rosetta unterhalb von 300 km nahe des Terminators. Dieseeb@reich befindet sich
unterhalb der Position der MPB, der typische Hohen zwisd289-1600 km am Termi-
nator aufweist (Trotignon etal. 1996, Vignes etal. 200@)s&ta befand sich weiterhin
noch auf der Nachtseite des Planeten, so daf} Stérungen Sonctenlicht nicht auftre-
ten. Diese guten Bedingungen erlauben ein Vergleich zwisclen gemessenen Magne-
tometerdaten und dem Krustenmagnetfeldmodell. Die hieveedeten Ergebnisse des
Modells wurden von Langlais etal. (2004) geliefert. Sieesagine schwache Magnet-
feldstarke unterhalb von 10 nT voraus, was in guter Ubetieimsung mit den ROMAP-
Daten ist. Wie in Abb. 6.7 zu sehen ist, kann nahezu jeder Redleser Region vom
Krustenmagnetfeldmodell reproduziert werden. Subtraman noch den niederfrequen-
ten Trend von den Modelldaten, stimmt die Amplitude der kengeldsignatur auch sehr
gut zu den vom Trend bereinigten ROMAP Messungen.

!Das lkosaeder (nach griech. eikosaedro@wanzigflacher) ist einer der fiinf platonischen Korper,
genauer: ein Polyeder (ein Vielflacher) mit zwanzig (korgiten) gleichseitigen Dreiecken, als Flachen
dreiig (gleich langen) Kanten und zwélf Ecken, in denergjgsifiinf Flachen zusammentfen
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Abbildung 6.7: ROMAP-Daten ohne niederfrequenten Stérungen im Vergleidhden Vorbe-
stimmungen des Krustenmagnetfeldes von Langlais et &4)2@\lle Extrema der ROMAP Daten
in einem Zeitintervall um den CA kdnnen vom Krustenmagnetiedell vorhergesagt werden.

6.5 Eingabeparameter des Hybrid-Modells

Die Raumsonde MEX befand sich auf einer Umlaufbahn nahe elenihator-Ebene, als
Rosetta das Swing-by Manoéver bei Mars durchfuhrte. MEXiehte seinen bahnnach-
sten Punkt zum Mars um 03:35UT. Um 02:00 UT war MEX noch im Swnwind, als Ro-
setta die oberen ionosphéarischen Schichten des Mars pgiasBieide Raumsonden hatten
lediglich ein Entfernung von.3Ry voneinander. Wie Abb. 6.2 zeigt néherte sich MEX
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Abbildung 6.8: Elektronen- und lonenspektra, gemessen von den ELS und IB#s@en auf
MEX/ASPERA-3 von 02:00 UT (nur zwei Minuten nach dem bahnnachBtenkt von Rosetta
zum Mars) bis 05:00 UT. Im unteren Bild sind zusétzlich dieokbinaten des MEX-Orbits in
MSO abgebildet. MEX durchquerte um 02:45 UT die Vorschodgign, um 02:48 UT den Bow
Shock und um 03:14 UT die IGBIPB. Bei der Position der ICBAPB fallt die Intensitat im lo-
nenspektrum deutlich Uber den gesamten Energiebereich.kidvinte nur Sonnenwindprotonen
und Heliumionen messen. Nach dem Durchqueren der lonopau$3:22 UT wurden nur niede-
renergetische Elektronen um 5 eV gemessen. Beim Verlasséviahnetosheath traten beim ELS
Sensor Datenliicken auf.

von der sudlichen Hemisphére in die Magnetosheath undef¥esiie auf der Abendseite
des Planeten. Auf diesem Orbit registrierten die Plasnsmsen auf MEXASPERA-3
Elektronen- und lonendaten. Da MEX kein Magnetometer am B@gt, sind keine Ma-
gnetfelddaten verfigbar um die Datensétze gegenseitigl#urieren.

Die ELS und IMA Sensoren auf MEEASPERA-3 erlauben die Berechnung der Elek-
tronen- und lonenmomente. Wie in Abschnitt 5.2 beschriebaben die Elektronendaten
eine Zeitauflosung von 4s und der IMA Sensor eine von 192 & &étailierte Beschrei-
bung des Instrumentes findet man in Barabash etal. (2006).

Die Abb. 6.8 zeigt die von MEYASPERA-3 gemessenen Elektronen- und lonenspek-
tra. Von diesen Spektren wurden Dichten und Geschwindigk@bgeleitet, um Eingabe-
parameter fur die Hybrid-Simulationen zu erhalten. ME>e&te die Vorschock-Region
um 02:45 UT, bei der die Elektronen zunehmend thermaligierden. Die Sonde durch-
querte den Bow Shock um 02:48 UT und erreicht die ICB um 03L4B&i dieser Plas-
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6 Rosetta’s Swing-by an Mars

Tabelle 6.1:Eingabeparameter flr die Hybrid-Simulation.

Parameter Symbol | Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New 8.0cnt?
Sonnenwindgeschwindigkeit | ug, 290 kmys

Dynamischer SonnenwinddrugkM, 1.12nPa

Alfvénische Machzahl Ma 9.39

IMF Vektor Bsw 4.(-0.09,0.15098)nT
Protonentemperatur Tp 50000K=4.3eV
Elektronentemperatur Te 200000K=17.3eV
lonosphéarische ElektronentempTep; 3000K=0.26eV

magrenzschicht registrierte IMA einen deutlichen AbfallfProtonenflul3. Die lonopause
wurde um 03:22 UT erreicht, bei der nur niederenergetisdbkti&nen gemessen wur-
den. Beim Verlassen der verschiedenen Plasmaregioneglierte MEX die lonopause
um 03:49 UT, die ICB um 03:54 UT den Bow Shock um 04:25UT und derschock
um 04:32 UT. Beim zweiten Durchqueren des Bow Shocks wesEl&S-Spektrum Da-
tenlicken auf. Planetare Schwerionen konnten nicht bédéwerden, da der entspre-
chende Modus des Instrumentes bei diesem Orbit nicht atbeiDer mit der grof3ten
Sicherheit bestimmbare Parameter von IMA war die Protoestigwvindigkeit mit unge-
fahr 290 km's im ungestorten Sonnenwind. Die Sonnenwinddichte vazsrschen 2
und 10cm?, je nachdem, welche Methode verwendet wurde, um das Etektspek-
trum von ELS zu approximieren. IMA gab einen Wertebereich ungefahr 1 3 cnrs.
Hier werden Ergebnisse eines Simualtionsruns prasentierteine Anstromdichte von
Nsw = 8.0 cnT? und eine Geschwindigkeit vom, = 290 knys verwendet, welche wie-
derum gut zu den MEX-Plasmamessungen passen. Um eine i@mgrgy des IMF in
der Aquatorebene zu erhalten, verwendet die hier prasen@mulation einen IMF-
Winkel von 120 zur Stromungsrichtung des Sonnenwindes. Dieser Winkedevonittels
eines Sonnenwindmodells von McKenna-Lawlor etal. (20a8m Modell Hakamada-
Akasofu-Fry in der Version 2 berechnet.

Die Abb. 6.9 zeigt, dal’ der IMF-Winkel ndherungsweise iregirBereich zwischen
120° - 160° lag. Der grol3e Wertebereich a3t sich durch Unsicherhdiei®onnenwind-
geschwindigkeit an der inneren Grenzschicht des Modelgckfiihren. Eine Variation
des Winkels zwischen dem angenommenen IMF-Vektoraysd wurde so lange durch-
gefuhrt bis eine gute Ubereinstimmung mit den ROMAP-Megsungefunden wurde.
Der ermittelte Winkel wies einen Wert von 1@uf. Weitere Eingabeparameter sind in
Tab. 6.1 aufgelistet.

6.6 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

Die Simulationsergebnisse der Hybrid-Simulation werdembb. 6.10 als Konturplots
der Aquatorebene vorgestellt. Die Abbildung zeigt die Smwinddichte (a) und die
FluRdichten der lonensorten exosphéarischer Komponentei B (c), sowie ionosphari-
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Abbildung 6.9: Ergebnisse der Simulationen eines Sonnenwindmodells voikelMna-Lawlor
etal. (2005) in der EKliptik fir den 25. Februar 2007 um 02JJ0 Man erkennt vier Sonnen-
windsektoren in denen das IMF entweder zur oder von der Sergezeigt. Bei der Marsposition
zeigt die Simulation, daR der Winkel des IMF-Vektors zuiB8tangsrichtung des Sonnenwindes
zwischen 120 und 16Q lag.

scher Komponenten GAd), O, (e) und O (f) . Das konvektive elektrische Feld zeigt zur
Hemisphare der Morgenseite des Planeten, wobei der alefkériFeldvektor um %aus
der Ebene heraus gedreht ist.

Der Sonnenwind stromt um das Hindernis und erzeugt ein VRRagion stromabwarts
hinter dem Hindernis. Ein kommt zur Bildung eines Bow Shodkammer Substruktur, den
'shocklets’ oder auch 'multiple shocks’ genannt (siehéd@)). Diese Substruktur wird
auch von Omidi und Winske (1990) und Shimazu (2001) besoéneSie geht auf den ki-
netischen Wechselwirkungscharakter der gyrierenden &amindprotonen zuriick. Der
dichte Sonnenwind wir durch UV-lonisation und Ladungsausthprozesse von planeta-
ren lonen massenbeladen (Szego etal. 2000).

Die Abbildungen.6.10(b,c) zeigen die FluRdichte von ek@sigzchen Wasserdto
und Sauerstd-lonen. Die exospharischen SauefStmen werden auf grof3en Gyrations-
radien auf der Morgenseite vom Planeten weg beschleumdtauf der Abendseite zum
Planeten hin beschleunigt. Die exosphérischen Protonesteweim den Planeten herum-
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Abbildung 6.10: Ergebnisse der Hybrid-Simulation zum Rosetta Swing-by &an Konturplots
der Aquatorebene zeigen die Sonnenwinddichte (a) und frfeverte (b-f). Der konvektive elek-
trische Feldvektor liegt in der y-z Ebene. Die Projektiom\Rosettas Trajektorie ist in Bild (a)
dargestellt. Vor dem Mars bildet sich ein Bow Shock, der ginei-shocklet Substruktur aufweist.
Der Sonnenwind wird durch ionospharische und exosphaiSdihwerionen massenbeladen (b-
f). Exosphérische Sauersfionen (c) werden vom elektrischen Feld des Sonnenwindesemitg
nommen (Pick-up). In der Wake-Region des Planeten werdesni2lwolken von der lonosphéare
abgel6st und in den Schweif gezogen (d-f).

gelenkt. Dieses unterschiedliche Verhalten stimmt gutdarh Gyrationsradius der pla-
netaren Protonen von ungefahr 420 km Uberein. Dieser ist algleine Grolienordnung
kleiner als der der planetaren Sauefisdmen in der Exosphéare. Der kleinere Gyrationsra-
dius im Vergleich zur Hindernisgrof3e fuhrt zu einem flussitgéhnlichen Verhalten der
Protonen. Die ionosphérischen lonenfluRdichten werderbim .10 (d) bis (f) angege-
ben. Die FluRdichte hat einen Wertebereich vohli6 zu 16 cm2s*. Diese sind in sehr
guter Ubereinstimmung mit Daten von MEX, wie Abb. 6.11 zgifi¢ von Barabash etal.
(2007) verdrentlicht wurden.

Direkt hinter dem Planeten erkennt man in Abb.6.10 einek8irusich ablésender
Plasmawolken. Diese Plasmawolken bewegen sich langsdamgler Plasmasheet zwi-
schen den magnetischen Lobes in den Schweif. Ahnliche t&erk wurden auch an der
Venus von Brace etal. (1982a) beobachtet und von B6Rwetaer(2004) in Ergebnissen
von Hybrid-Simulationen ausgemacht.

6.7 MEX-Daten im Vergleich mit den Simulationsergeb-
nissen
Die Daten von MEXASPERA-3 und die Simulationsergebnisse des Hybrid-Msadedr-

denin Abb. 6.12 entlang des MEX Orbits vergleichend gegerg#stellt. Dieser Orbit be-
zieht sich auf die Zeit des Rosetta Swing-by Manovers. Ed digg Sonnenwinddichte,,
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Abbildung 6.11: Integrierte FluRdichte von MEX ( in cmds™ ) in der y-z-Ebene von den fol-
genden Schwerionen'Qlinks), G5 (Mitte), und CQ, (rechts). Die Fliisse wurden gemittelt tiber
Stromlinien um und hinter dem Planeten wor: 0 bis x ~ 3.5Ry. Die durchschnittliche Flul3-
verteilung wurde auf die Ebene= 2Ry hinter dem Planeten projiziert. Zum Vergleich sind die
Kreise des Marsschattens und der MPB bei einer Entfermunad Ry im Schweif des Planeten
eingezeichnet. Die Richtung des konvektiven elektrischeldes wird vom roten Vektor ange-
zeigt. Entnommen von Barabash etal. (2007)

die Sonnenwindgeschwindigkeit,, und die Sonnenwindflu3dichte verglichen. Die An-
zahldichte und die FluRRdichte der exospharischen plagrefarotonen werden zusatzlich
durch eine gruine Linie in der rechten Spalte der Abb. 6.12gelen. Ein Vergleich der
beobachteten Daten und der Simulationsergebnisse demeonsine gute Ubereinstim-
mung hinsichtlich der charakteristischen Plasmastrekiunsbesondere reproduziert die
Simulation die Positionen des Bow Shocks und der ICB ziéngiat. Diese Ubereinstim-
mung bestéatigt die Wahl der Eingabeparameter aus Tab. 6 dig(Hybrid-Simulation.
Einen umfangreicheren Vergleich von Daten der Raumsond ki Simulationser-
gebnissen findet man in Abschnitt5.4, sowie bei BoRwettat. €2007), aber auch bei
Kallio etal. (2006).

6.8 ROMAP-Daten im Vergleich mit den Simulationser-
gebnissen

Im letzten Abschnitt dieses Kapitels werden in Abb. 6.13Megnetfelddaten von RO-
MAP einem direkten Vergleich mit den Simulationsergebemssntlang der Trajektorie
von Rosetta gegenubergestellt. Wahrend Rosetta den BoskS$ho 01:51 UT durch-
querte, zeigen die Simulationsergebnisse die PositioBdesShocks ungefahr eine Mi-
nute friiher. Es scheint, daf3 die Position des Bow Shocks gomdtleren Position des
Bow Shocks, wie Analysen der MGS-Daten (Vignes et al. 206§)keen haben, hier beim
Rosetta Swing-by um eine Minute verschoben war. Andeitsrseimmen die Ergebnisse
der Hybrid-Simulation gut mit der durchschnittlichen Riosi des Bow Shocks Uberein.
Der Bow Shock zeigt in den Simulationsergebnissen eindideatshocklet’ Struk-
tur. Die abfallende Magnetfeldstarke in allen drei Komputee wird an der Position der
MPB sehr gut von der Hybrid Simulation reproduziert. Eiremneissante Eigenschaft der
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Abbildung 6.12: Vergleich der Daten von MEMASPERA-3 (rechts) mit Simulationsergebnissen
entlang der Trajektorie von MEX (links). Von oben nach unsémd die Sonnenwinddichte, die
Protonengeschwindigkeit und der Sonnenwindflul abgebilie entsprechenden Gréf3en von
exospharischem WasserStsind in grin dargestellt.

drapierten Magnetfeldlinien wird in Abb. 6.14 (a) verdalit. Nur eine IMF Richtung
mit einer positiverB, Komponente erklart die negatig-Komponente wahrend der Mes-
sungen in der Magnetosheath, als Rosetta iber der Aquetwetar.

Eine andere Frage kann mit Hilfe der Simulationsergebniesmtwortet werden:
Warum zeigen die ROMAP-Daten keinen Sprung an der PositewsnMPB? Ein Auf-
steilen der Magnetfeldstarke an der MPB hangt von der Qeliéane der Raumsonde zur
Richtung des Hintergrundmagnetfeldes ab. Liegt der IMRdfeka der Ebene des Raum-
sondenorbits, durchquert die Raumsonde den magnetisabie® Yon der Flanke. Bei
dieser Art von Durchquerung findet man in den Messungen dgnkléeldstarke an der
MPB einen deutlichen Anstieg. ROMAP registrierte jedocim&a deutlichen Sprung im
Magnetfeld. Der Grund kann anhand von Abb. 6.14 (b) erkl&rden. Diese Abbildung
zeigt einen Querschnitt durch die Simulationsbox entlagjirminators. Die Projektion
der Rosettatrajektorie ist auch dargestellt. In Ubergimsing mit den Messungen von
ROMAP erwartet man aus den Simulationsergebnissen nun scfevachen Anstieg des
Magnetfelds, als Rosetta die MPR erreichte. In dieser SWwiGeometrie kreuzt Roset-
ta keinen ausgepragten Magnetfeldanstieg an der MPB, wikereBall wéare, wenn die
Trajektorie der Raumsonde in der Polarebene liegen wirde.
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Abbildung 6.13: Magnetfelddaten von ROMAP auf Rosetta (oben) im VergleichErgebnis-
sen der Hybrid-Simulation (unten). Wahrend Rosetta den Bback um 01:51 UT durchquert,
prognostizieren die Simulationsergebnisse seine Postite Minute friiher. Diese Simulationser-
gebnisse erklaren die ROMAP-Messungen qualitativ sehiimgliesondere die abnehmende Feld-
starke in allen drei Komponenten an der MPB ist in guter Ulnstenmung mit den Messungen.
Nur ein IMF-Vektor mit einer positiverB,-Komponente kann eine negatig-Komponente im
Plasma der Magnetosheath erklaren. Fur eine genaueraltrlbetrachte man Abb. 6.14.

6.9 Zusammenfassung

In diesem Abschnitt wurden Magnetfelddaten von einem Svendlandver der Raum-
sonde Rosetta an Mars vorgestellt. Dieses Raumfahrtzemgidkals zweite Sonde mit
einem Magnetometer an Bord das Vorhandensein der Krustgretfaldanomalien am
Mars bestatigen. Diese Anomalien wurden ursprunglichldiessungen der Raumson-
de MGS berichtet.

Das aktuelle Krustenmagnetfeld von Langlais et al. (20@#tzine excellente Uber-
einstimmung mit den vom Rosetta-Magnetometer gemesseagnéffeldsignaturen. Ei-
ne detailierte spektrale Analyse zeigt Protonenwellendern Bow Shock bei einer Fre-
gquenz vonr 60 mHz.

Wahrend des Rosetta Swing-by Mandvers befand sich die RendasMEX in ei-
nem Orbit um den Planeten und zeichnete Plasmadaten ask Dgten liefern zusatzli-
che Informationen Uber die Sonnenwindparameter als natigerEingabeparameter fir
die Hybrid-Simulationen. Diese abgeleiteten Hintergr8whnenwindparameter repro-
duzieren die ROMAP-Magnetfeldmessungen in guter Genaitigkt Hilfe von Hybrid-
Simulationen.

Die Simulationsergebnisse ergeben eine subsolare Rosies Bow Shocks bei
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Abbildung 6.14: Morphologie des IMF beim Swing-by Mandver von Rosetta. (a)dd von RPC-
MAG (siehe Abb. 6.5) sowie mehrere Tests von Hybrid-Simaien mit verschiedenen Richtun-
gen des IMF-Vektors haben gezeigt, dal’ der IMF-Vektor tsigbtich durch seineKomponente
bestimmt wird, um die negativB,-Komponente in der Magnetosheath des Mars zu erklaren. (b)
Simulationsergebnisse des Magnetfeldes entlang der fiatonebene in MSO-Koordinaten. Die-
ses Bild erklart, warum ROMAP nur einen schwachen AnstiegMagnetfeldes beobachtete als
Rosetta in die MPR eintrat. Bei dieser Swing-by Geometri¢der Richtung des IMF ist es nicht
moglich, dald Rosetta einen ausgepragten Magnetfeldgrastider MPB registriert.

1.5Ry in guter Ubereinstimmung mit der durchschnittlichen Bowo&hPosition. Die
Magnetfeldmessungen von ROMAP zeigen eine etwas kompteneeMagnetosheath.
Der Bow Shock ist starker zum Planeten verschoben, wahrerféadition der MPB sehr
gut mit den Simulationsergebnissen Ubereinstimmt. Mehs@nulationen haben gezeigt,
dald eine héhere IMF-Starke und Variationen in seiner Rightdie Position des Bow
Shocks nur geringfiigig verschieben. Ein kurzzeitig diddit&onnenwind kénnte zu ei-
nem hoéheren Anstromdruck fihren, der die Schockfront naiwén drickt bevor eine ho-
here lonisationsrate durch Ladungsaustauchprozesseothe8vind starker mit Masse
beladt, das fektive Hindernis im Sonnenwind vergréRert und den Scho@deri nach
aul3en druckt.

Die weiterentwickelten Hybrid-Simulationen mit mehredemensorten zeigen eine
statistisch besser aufgeloste Exosphére, die auch extsgien Wasserstibbeinhaltet.
Die Ergebnisse dieser Simulationen zeigen Flul3werte vemgphren Schwerionen, die in
der gleichen Gréf3enordnung liegen wie von MBRPERA-3 gemessen.
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7/ Die heutige Atmosphare des Mars
mit Blick auf vergangene Epochen

Dieses Kapitel diskutiert klimarelevante Atmosphéarend Bahnparameter des Mars im
Vergleich mit denen der Erde. Insbesondere wird versuehEdiwicklung dieser Para-
meter in die Vergangenheit zu bertcksichtigen. Das Kaitekrd sich spater intensiver
mit der Frage beschaftigen, welche plasmaphysikalisci@itiiEse bei der Evolution der
Atmosphére des Mars eine Rolle gespielt haben. Um einenblitietiber verschiedene
Zeitraume in der vergangenen Marsgeschichte zu erhalégrhGeologen die Marsge-
schichte in drei Zeitepochen eingeteilt, in denen sich d8gn Landeinheiten gebildet
haben. Die Tab. 7.1 gibt einen Uberblick wann die Epochettfatalen und welche Pro-
zesse die Oberflache geformt haben.

7.1 Atmospharische Eigenschaften

Beim Mars gibt es wegen der geringen Dichte der Gashulle igeGsatz zur Erde keinen
scharf begrenzten Ubergang von der neutralen Atmosphétermsphare. Meist wird der
Bereich zwischen 100 und 500 Kilometern Gber der Marsolmrdldals lonosphére oder
auch als 'obere Atmosphére’ bezeichnet. Die unteren Atim@gmschichten sind jedoch
sehr aktiv. Regelmé&Rig umhillen globale Staubstiirme desingeen Mars und verhindern
den Blick auf die Planetenoberflache. Um den Nordpol forntienMarswinde sogar
ein ausgedehntes, zirkumpolares Dunenfeld. Immer wiettrbsich Wirbelstirme und
sogenannte Staubteufel.

Die oberen Atmosphé&renschichten sind stark durch die Védehrkung mit dem Son-
nenwind beeinflut. Messungen von MEX haben gezeigt, dafSdenenwind bis zu
270 Kilometer Uber der Oberflache in die Atmosphéare vordribgeses tiefe Eindringen
begriindet sich durch das fehlende globale Magnetfeld de®Rin. In der Vergangenheit
erzeugte Mars dieses Magnetfeld - wie aktuell die Erde -ldDynamod&ekte in seinem
Inneren. Heute besitzt Mars nur noch ein schwaches Madaetfas vom Sonnenwind
induziert wird.

7.1.1 Zusammensetzung, Druck und Oberflachenfarbe

Die sehr dinne Atmosphare des Mars erzeugt an der Oberfidigédh einen atmospha-

rische Druck von etwa.@% des Druckes in der Erdatmosphare. Dieser niedrige Druck

ist in der Erdatmosphare in einer Hohe von 35 km Uber der Endidiche anzutféen, in
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Tabelle 7.1:Geologische Epochen auf dem Mars.

Epoche Zeitabschnitt (Gyr) charakteristische Merkmale
Noachische Periode  4.6-3.5 sehr aktive Geologie,
hydrologische Prozesse
Hesperische Periode  3.5-1.8 Abklingphase
Verschwinden des Wassers
Amazonische Periode 1.8 bis jetzt Geologisch ruhige’ Bhas

die nur Heliumballons aufsteigen konnen. Die Atmosphaseh\ars besteht nahezu voll-
standig aus Kohlendioxid (95%) mit sehr kleinen Anteilem \&tickstdf (2.7%), Argon
(1.6%), Sauerstid (0.13%) und Spuren von einigen anderen Edelgasen.

Die Oberflachentemperatur schwankt zwischen 100K auf dehtdaite und 300 K
auf der Tagseite in den Sommermonaten. Da der Atmosph&rgndnterhalb des Tri-
pelpunktes von Wasser liegt, fihrt ein Ansteigen der Teatperiber den Gefrierpunkt
von Wasser nicht zu einem Schmelzen des Wassers, sondemmezwieekten Sublima-
tion zu Wasserdampf. Diese Eigenschaften fihren dazu, elaBars extrem trocken ist
und sein typisches Landschaftsbild denen der Wistenregiaof der Erde gleicht. Die
Atmosphéare des Mars ist hochgradig oxidierend. Seine raled=erhalt Mars durch eine
oxidierenden Reaktion wobei Spuren von Wasséimtooxid in der Atmosphére beteiligt
sind. Im Lauf von drei oder vier Milliarden Jahren ist so aghdsesteinsoberflachen ei-
ne dinne Schicht aus Rost entstanden. Sobald sie entfehtsieht man darunter das
unverénderte Material.

7.1.2 Wasserdampf

Wasserdampf, der das Wettergeschehen und Klima auf derria@geblich beeinflul3t,
existiert auf dem Mars nur in sehr kleinen Mengen Q.03% pro Volumen). Wirde
man diese Menge gleichméaRig auf die Oberflache verteilerdeviies eine Schicht von
10 Mikrometer Dicke ergeben. Kondensiert man den gesamtass®dampf der Erde
aus, erhalt man globale Schicht von 2 Zentimeter Dicke.didjigs Wasser kann nicht sta-
bil Gber langere Zeit auf der Oberflache des Mars vorkommarget atmosphéarische
Druck zu niedrig ist. Wassereis ist jedoch am Nordpol vodsam Die meiste Zeit des
Jahres wird es von einer Kohlendioxideisschicht bedechtemeicht nur in den Som-
mermonaten auf der Nordhalbkugel die Atmosphare, wenn dagekdioxid bereits sub-
limiert ist. Das Wassereis kann dann ebenfalls sublimierahgelangt so in niedrigere
Breiten. Besonders um die Gipfel der Vulkane kdnnen sichkéfobilden. Warmere Luft
aus der Aquatorregion fiihrt dort zur Bildung von Wolkenbémdn der gleichen Art und
Weise wie sie auf der Erde enstehen.

7.1.3 Wind

Die Krafte, die das Klima auf dem Mars beeinflussen gleicleeren, die das Klima der
Erde steuern. Die Strahlungsenergie der Sonne heizt diegghére, welche mit dem Pla-
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neten rotiert. Wie auf der Erde wird das haufigste Zirkuladimustern durch aufsteigende
warme Luft in den Tropen hervorgerufen. Diese wird in nigdriHOhe durch anstro-
mende kuhlere Luft aus den mittleren Breiten ersetzt. Audldre Planeten fuhrt dieses
Zirkulationsmuster, das auch Hadley-Zelle genannt windden Passatwinden. Das Ho-
henprofil der Planetenoberflache beeinflul3t auch die Wihtmg. Auf dem Mars ten-
diert der Wind dazu tagsuber an Steigungen nach oben zu wettenachts an ihnen
herunter zu wehen.

Ein gro3er Unterschied zwischen dem Klima auf der Erde umd Bfars riihrt von
der niedrigeren Temperatur und den hdheren KonzentratianeKohlendioxid in der
Atmosphéare her. Im Winter kondensiert um beide PolregiagirrgroRer Teil des Koh-
lendioxids zu Eis aus. Diese Menge an Kohlendioxid, das dexo&phare entzogen wird,
ist so grof3, dalR der atmospharische Druck global um ung8f@rabfallt. Darum gibt
es auf dem Mars jedes Jahr zwei Druckmaxima und zwei Miningaanadie Eismassen
an den Polen tauen und wenn sie gefrieren. Dieser TranspoKehlendioxid zwischen
den Polkappen erzeugt ein Zirkulationsmuster auf dem Miasnicht mit dem der Erde
vergleichbar ist. An den Réandern der Kohlendioxideisduhérzeugen die Temperatur-
gradienten starke Winde.

7.1.4 Marsatmosphére in friiheren Epochen

Die Atmosphére und das Klima des Mars haben sich in seinechBdge vermutlich
grundlegend verandert. Vor einigen hunderttausend bigezirMillionen Jahren war die
Rotationsachse starker zur Sonne geneigt als heute. Diege Zu einem noch gréf3eren
Unterschied zwischen den Jahreszeiten auf Nord- und Sikligel als dem oben be-
schriebenden. Folglich war der Wasserzyklus zwischen aékappen etwa hundertmal
intensiver, die Atmosphére zwei bis dreimal dichter und athgrweise auch staubiger.
Kleinere Abwasserkanéle bildeten sich durch fliissiges ®¥vadas lokal Giber eine kurze
Dauer floR und in der Aquatorregion zu Gletschern gefiihrehdddnnte, da die Einstrah-
lung der Sonne an den Polen bei einer grol3en Neigung der &rshantensiver war.

Vor mehreren Milliarden Jahren war die Atmosphére viel ticlals heute; es gab
Flisse und moglicherweise einen Ozean. Anzeichen daftimsésm von Raumsonden-
beobachtungen und Messungen der Isotopenverhéltnisddaxsmeteoriten. Sie lassen
vermuten, daf} der Mars einen Grol3teil seiner frihen Atmégpim den Weltraum ver-
loren hat. Solche Messungen haben eine Trennung der vedsrtgn Isotope desselben
Gases in der Atmosphare aufgezeigt. Fur ein beliebiges Gag.#. Stickstd entwei-
chen mehr leichtere Bestandteile (oder Isotope) als sarear den Weltraum. Die Mes-
sungen der Isotopenverhaltnisse in der Atmosphére desidhen gezeigt, dal sich die
schwereren Bestandteile in dem nicht entwichendem Gageinbert haben.

7.1.5 Staub und Luftzirkulation

Ein Grof3teil der Marsoberflache ist mit Staub bedeckt. Iseli@usgetrockneten Umge-
bung kbnnen Winde trotz der niedrigen atmospharischent®iclrvorgerufen werden.
Bei schwachen umgebenen Winden treten Staubteufel nuiliagsuf, wenn die Luft
vom relativ heil3en Untergrund aufgeheizt wird, schnels&igt und turbulent wird. Sind
die umgebenden Winde stark, konnen Staubteufel starkenaig Stirme auslosen, die
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vereinzelt wahrend des Sommers auf der Stidhalbkugel gl¢hamalie annehmen kon-
nen. So mufdte z.B. die Raumsonde Mariner9 im November 197atelang mit der
Aufzeichnung von Bildern warten, da in der Atmosphére eimeza globaler Staubsturm
tobte.

Die sudliche Hemisphare des Mars ist der Sonne zugewandt) @er Planet sei-
nen bahnnéchsten Punkt zur Sonne erreicht. Weist die nbediiemisphéare zur Sonne
erreicht Mars auf seiner Umlaufbahn den am weitesten eréePunkt zur Sonne. Folg-
lich ist der Sommer auf der Studhalbkugel warmer als der Sanawnrfeder Nordhalbku-
gel, da die eingestrahlte Leistung am bahnnachsten Puokt kErhoht ist. Die zusatzli-
che Warmeeintrag in atmospharische Schichten der siudlidbenisphare erhoht dort die
Zirkulation und treibt starkere Winde an. Globale Staubmgientstammen meist der sud-
lichen Hemisphare aufgrund der grof3eren Erwadrmung, dekeséin Passatwinden und
der erh6hten Windstarke tber dem higeligeren Untergrund.

7.2 Einflul3 der Bahnparameter

Die Jahreszeiten auf der Nord- und Sudhalbkugel der Erdehgle sich, da die Um-
laufbahn um die Sonne nahezu kreisformig ist. Die Marsufbkgn ist jedoch deutlich
elliptischer als die der Erde. Folglich steht fur einen Tas Jahres der Planet néher zur
Sonne als zu anderen Zeiten. Die Hemisphare die zur Songte wenn Mars seinen Pe-
rihel erreicht, weist warmere Sommer auf, als die andereisfamire, die beim Aphel zur
Sonne zeigt. Da der Planet am Perihel die gro3ten Umlauigasdigkeiten erreicht, hat
die Hemisphare mit dem wérmeren Sommer auch den kirzerem8oregenwartig
zeigt die sudliche Hemisphare zur Sonne wahrend Mars seiingPerreicht.

7.2.1 Bahnexzentrizitat

Die Form des Marsumlaufbahn um die Sonne veréandert sichiszykiDies hat Auswir-
kungen auf das Klima: Je elliptischer die Bahn, umso gréfteder Entfernungsunter-
schied zwischen Perihel und Aphel des Planeten zur SonnaitDaterscheiden sich
auch beide Hemisphéaren klimatisch. Die Exzentrizitat dedalifbahn des Mars durch-
l&uft zwei Typen von Variationen: eine mit einer Periode wmgefahr 100 000 Jahren,
die andere mit einer Periode von ungefahr 2 Millionen Jah@Bagenwartig besitzt die
Umlaufbahn eine merkliche Exzentrizitat, hat jedoch noichirsein Maximum erreicht.
Klimatische Unterschiede zwischen den Hemispharen konrehw oder weniger extrem
als derzeit ausfallen aufgrund unterschiedlichen Bahemxzitaten.

7.2.2 Polneigung

Die Neigung der Drehachse des Planeten zu seiner Bahnreasrna&@m Polneigungswin-
kel, stellt einen weiteren und wie sich weiter zeigt entgibdreden Einfluld auf das Klima
dar. FUr den Mars und die Erde betragt dieser Polneigunggghwyegenwartig 24. Die-
ser Winkel variiert aber fir beide Planeten deutlich. DiénBigung von Mars variiert
zyklisch mit einer Periode von ungefahr 150 000 Jahre inmeiBereich von 158 bis 35°
innerhalb der letzten 4 Millionen Jahre. Schaut man nochiernén die Vergangenheit
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zuriick, so zeigen Simulationen des gesamten Planetensysdas auch Werte von 47
erreicht wurden. Bei solch grof3en Neigungswinkeln der éhda ist die Oberflache um
die Polregion im Sommer ganztagig dem Sonnenlicht ausgas®ad im Winter komplett
in Dunkelheit gehdallt.

7.2.3 Préazession

Weiterhin ist die Rotationsachse einer Prazession untéewaDas bedeutet, dal3 die Ro-
tationsachse am Himmel alle 51 000 Jahre einen Kreis babtHg@mit zeigen die nord-
liche und sudliche Hemisphare abwechselnd im Perihel zan&oEinige periodische
Veranderungen in der Exzentrizitat der Marsumlaufbahe NBigung seiner Drehachse
und die Prézession dieser Achse kdnnen genau berechnetuohdradie Vergangen-
heit zuriickgerechnet werden. lhre Auswirkungen auf dam&lsind jedoch schwierig
vorherzusagen.

7.3 Morphologie & Erosion

Um die jungeren AusfluBtaler auf der Marsoberflache zu erhldist flissiges Wasser
ist nicht notwendig. Die AusfluRkanale mit einem durchstthanen Alter von 3.5 Mil-
liarden Jahren und einige jingere, die vor einer Milliardahre entstanden sind, haben
sich durch ausgedehnte Grundwasser- oder Grundeisvorkargebildet. Eine kontinu-
ierlich, sich wiederflllende Quelle von Oberflachenwagsan diese Taler nicht geformt
haben. Man bezeichnet sie daher auch als Ausflu3kanaleibrenen Ausmalie spiegeln
sich nicht nur in der Lange wieder, sondern auch im QuersicAypischerweise betragt
er an der Quelle einige 10 km, weiter stromabwarts vergt@iesich auf einige hunderte
Kilometer.

Einige Ausflul3kanéle, wie jene im Osten des Valles Marinesgbeinen sich gebil-
det zu haben, als die Eindammung eines Sees plotzlich durcdén wurde und die
ausstromenden Fluten das massive Tal formten. Andere ARksihiéle wiederum schei-
nen in Regionen entstanden zu sein, wo der Untergrund emstiind einen Irrwald an
grof3en Gesteinsblocken zurtckliel3. Diese Areale chdogstormten Terrains sind die
Quellen vieler Ausflu3kanale. Grol3e Mengen schnell stradl@eRllissigkeiten erzeugen
stromlinienférmige Inseln. Die Kraft dieser Fluten hinie® deutliche Erosionsspuren:
So durchbrach der Mangala-Strom beispielsweise die Wands grol3en Einschlagkra-
ters (siehe Abb. 7.1 oben). Sein Quellgebiet liegt tausalwiéeter weiter stdlich (rechts
im Bild). Die Abb. 7.1 zeigt aber auch einige kleinere eingege Oberflacheareale bei-
spielsweise einige Kilometer talaufwarts in Minio Vallisngen Mitte).

Auf dem Mars dirfte das Grundwassereis gro3e Mengen an YWasssehr ho-
hem Druck beinhalten. Das Wasser wurde freigesetzt, al&dasdwassereis plotzlich
schmolz. Ein warmeres Klima kdonnte das Schmelzen bewitéhaaber wahrscheinli-
cher sind andere Mechanismen die Warme erzeugt haben, wigrdsehlag eines Him-
melskorpers, Vulkanausbriiche oder plétzliche Aufheimimndes Untergrundes. Mehrere
dieser Mechanismen durften zu verschiedenen Fluten bagget haben, die episodisch
uber einer Zeitspanne von mehr als zwei Milliarden Jahrdgedreten sind. Ereignisse
vor 3.8 Milliarden Jahren liefen wahrscheinlich ohne Gnradsereis ab. Danach durfte
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Abbildung 7.1: Mindung der Mangala-Téaler, aufgenommen von der hochaufligse Stereoka-

mera HRSC auf MEX. Das dargestellte Gebiet zeigt die Mindlaskleineren Minio Vallis (links

unten im Bild, Norden ist links) und der breiten Mangala ¥al(im Bild oben, mit den stromli-
nienférmigen 'Inseln’ im Talverlauf) am markanten Ubergawischen Hoch- und Tiefland. Die
Region befindet sich am Studwestrand der vulkanischen Bradiethebene.

das Grundwassereises zu einem wichtigen Bestandteil ableefinaher Schichten gewor-
den sein.

7.4 Polkappen - Hinweise zur Klimageschichte

Bereits im Jahre 1666 beobachtete der italienisch-frasalis Astronom Gian Domenico
Cassini wie die weil3en Polkappen des Mars mit den Jahreazgéts Planeten wachsen
und wieder schrumpfen. Er vermutete, dafl? sie wie die Eréypp&n mit Wassereis be-
deckt seien. Heute wissen wir, daf3 auch gefrorendes Koiobedd/orhanden ist und ein
Terrain von Schichtstrukturen beide Pole umgibt.

Die beiden Pole sind bei weitem nicht identisch. Die standichandene Eiskappe
am Nordpol ist gré3er als die Eiskappe Uber dem Sudpol. DageGees geschichteten
Terrains ist jedoch an der Sudpolkappe kleiner als am Naérdganddiinenfelder, die
dieses Terrain an beiden Polen umgeben, bedecken grofdake An Norden. In dieser
Region des Nordpols untersucht der Lander Phoenix den Mdesbund seine Eisschicht
in einigen Zentimetern Tiefe.

Die standige vorhandene Eiskappe am Nordpol besteht nalodistandig aus Was-
sereis, wobei gefrorendes Kohlendioxid hauptsachlich @enSiidpolkappe vorkommit.
Kilrzlich haben Montmessin etal. (2007) mit dem OMEGA Instemt auf MEX eine
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Abbildung 7.2: Das OMEGA Instrument auf MEX hat drei Arten von Eisablaggem auf der
Sidpolarkappe des Mars charakterisiert: zum einen Wasggmischt mit Kohlendioxideis, dann
Gebiete von Wassereis und schlieBlich Ablagerungen, dieimer dinnen Schicht aus Kohlen-
dioxideis Uberzogen sind (siehe Pfeile). Das Bild wurde genStereokamera HRSC auf MEX
aufgenommen (Montmessin etal. 2007).

genauere Analyse des Eises auf dem Sidpol vorgenommen.uDoee vermuten, daf?
die Eisablagerungen Relikte des Prazessionszyklus d&éabinge des Mars sind und daf3
diese Ablagerungen entstanden sind als das Perihel mit demm®r auf der Nordhalb-
kugel synchronisiert war, also vor etwa 21000 Jahren. Isatie Zeitabschnitt wurde
das Wasser in Form von Wasserdampf von der warmeren Nosdpoir zum Sudpol
transportiert, kondensierte wieder und fror dort auf dee@ache aus. Spater, vor et-
wa 10 000 Jahren, kehrte sich der Prazessionszyklus um @ashibén die gegenwartige
Konfiguration zurtickzukehren. Das Wassereis am Sudpolevastabil und wurde zum
Nordpol transportiert. Vor ungeféahr 1000 Jahren horte d@sien der Wassereisablage-
rungen am Sudpol auf, als Schichten aus Kohlendioxidefsigier das Wassereis legten
und es damit vor einer weiteren Erosion bewahrte. Die Amatgsgte, dal? die gegenwar-
tigen standigen Eisablagerungen am Sudpol des Mars augidtgpen bestehen: zum
einen Wassereis gemischt mit Kohlendioxideis, dann exesti mehrere 10 km gro3e Ge-
biete aus Wassereis und weiterhin gibt es Ablagerungemidiginer diinnen Schicht aus
Kohlendioxideis Uberzogen sind. Abb. 7.2 verdeutlicht Higablagerungen des Sudpols
anhand von Ergebnissen des OMEGA-Instrumentes in Verbiopduit Bildern der Ste-
reokamera auf MEX. Wahrend der Wintermonate expandierigle Bole betrachtlich auf
der Oberflache und bestehen aus gefrorendem Wasser unchKmixiel.

Weitere erstmalige Einblicke auf die innere Struktur derkBppen hat das
Bodenradar-Instrument MARSIS auf MEX geliefert: es idrigrte dort mehrere Ki-
lometer starke Schichten aus Wassereis und polare Tematiigchichtstrukturen sowohl
fur die Nord- als auch fur die Sudpolkappe. Die Nordpolkappée von Wassereis domi-
niert mit unterschiedlichen Beitragen an Staub. Die gré/&idpolarkappe scheint we-
niger Staub zu enthalten. Sie erreicht eine Maximale Diake 3.7 km. Wirde dieses
Eisvorkommen auftauen, wirde sich ein globaler Ozean van Tiefe bilden. Es wird
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angenommen, dal} diese polaren Terrains aus Schichtsenldine Schllsselrolle beim
Verstandnis der Klimageschichte des Mars spielen. An Ipeitden haben diese Schich-
ten eine Starke von einigen zehn bis einige hundert Meteetietdnd dunkle Schichten

wechseln sich dort ab. Solche Schichten entstehen, wersgahingen, die vom Wind

herangetragen wurden, nacheinander sedimentieren.

In jeder Jahreszeit lagern die gefrorenden Wasser- undeiididxidvorkommen den
vom Wind angewehten Staub und andere Ablagerungen einaAlloh werden Schich-
ten aufgebaut, die Wasser, Kohlendioxid und Staub auf kadags konservieren, die sich
vom Wechsel der Jahreszeiten bis auf Millionen von Jahrsteeten. Beide Polregio-
nen liegen hoher als die umgebenen Gebiete. Dies versemkEishdruck, daf? sich diese
Schichten dort seit Ewigkeiten dort ablagern.

Die Ausdehnung der geschichteten Terrains Uber die sténdiglkappen hinaus, laf3t
vermuten, dal sich die Pole mit der Zeit bewegt haben. DiesmMung kann durch die
zyklisch tGber tausende von Jahren schwankende Rotatisesaestatigt werden. Zykli-
sche Schwankungen der Marsumlaufbahn um die Sonne besgrflagich das Klima,
was wiederum das Wachstum der Schichtablagerungen bdé&infs ist bislang unge-
klart, warum das Schichtterrain im Siden weiter zu niedriBeeiten ausgedehnt ist als
im Norden. Wenn die Nordhemisphére einmal von einem Ozedadbé war, hatte die-
ser auch die Ausdehnung der polaren Ablagerungen beginznderes Anzeichen fur
einen Ozean sind die ausgedehnten Sanddinenfelder um dHiehe Schichtterrain,
denn Sand stellt eine Komponente des Sediments auf dem @neardar.

7.5 Klimaveranderungen auf Mars

Nachdem die gegenwartigen atmosphérischen und klimatis8edingungen erlautert
wurden, wird nun untersucht, welche klimatischen Verandgen in der Marsatmospha-
re in den letzten Milliarden Jahren stattfanden. Klimaaegtungen erstrecken sich in
einem komplexen wechselwirkenden System auf groRen Zégsk Die wesentlichen

Elemente des Klimasystems des Mars sind die Oberflache, gindwe und lonosphéare,
sowie die Polkappen und die oberen Bodenschichten. Es ¢fadsrch diverse Beob-

achtungen von Raumsonden und Modellen gezeigt, das didseadystem in der Ge-

schichte des Planeten signifikante Veranderungen durfeimdnat. Nach dem bisherigen
Kenntnisstand bietet es sich an, die klimatischen Veramdgmn in drei Zeitskalen ein-
zuteilen: die jahrlichen klimatischen Schwankungen, diasirperiodischen klimatischen
Schwankungen und die langfristigen klimatischen Veramolgen.

7.5.1 Jahrliche klimatische Schwankungen

Erwarmt solare Strahlung die atmosphéarischen Gase mit RiaieQ, so stellt sich nach

einer gewissen Zeit eine Atmosphéarentemperat@in. Die charakteristische Zeit, mit
der die Atmosphare auf eine Anderung der R@tenit einer Temperaturanderung rea-
giert, hangt von der Strahlungszeitkonstantgg tiberr,; = 0Q/dT ab. Auf der Erde

betragtr,,g = 0.131 Jahre. Mars weist mtt,q = 0.006 Jahre eine wesentlich kleinere
Strahlungszeitkonstante auf, reagiert also deutlich egmauf Temperaturdnderungen
als die Erde. Nach dem Sommeranfang erreicht die Marsatmosgvesentlich schneller
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ihr Temperaturmaximum als auf der Erde. Mars besitzt im Méch zur Erde auch keinen
ozeanischen Warmespeicher.

Beobachtungen grol3er Staubstiurme tber mehrere Jahrzengjéhrige Messungen
der Oberflachendriicke an den Landestellen der Viking-Lasmgie Beobachtungen der
Eisbedeckung der Polkappen und grol3e Schwankungen despdténschen Wasser-
dampfes haben gezeigt, dal} das Klima des Mars deutlichatidioche Schwankungen
von einem Jahr zum nachsten aufweist (z.B. Zurek und Mat803)).

7.5.2 Quasi-periodische klimatische Schwankungen

Einen der Meilensteine unseres Verstandnisses des Em@kist) das kleinskalige quasi-
periodische Veranderungen der Bahn- und Achsenelementerde auf Zeitskalen von
einigen zehntausend bis einigen hunderttausenden Jaioféskglige Verdnderungen des
Erdklimas ergeben (Imbrie 1982). Die Auswirkungen diesgsitperiodischen Klima-
variationen sind am starksten bei hohen geographischeteBreu beobachten. Diese
Regionen haben wiederholt Zyklen der Vergletscherung élmge Milliarden von Jah-
ren erfahren.

Die Bahn- und Achsenelemente des Mars schwanken auf Zigitskdie mit denen
der Erde vergleichbar sind. Jedoch ist die Starke der Vaniah beim Mars ungleich gro-
Ber (Ward 1992). So zeigen z.B. Bahnberechnungen, dal3 theiuang innerhalb der
letzten Millionen Jahre von ihrem gegenwartigen Wert vori2%auf 35° anstieg und in
kurzen Perioden vor 5.5 und 9 Millionen Jahren sogét difeichte (Laskar etal. 2002).
Die Abb. 7.3 zeigt die daraus resultierenden standigenmdendaingen der Einstrahlung in
hohen Breiten. Verdnderungen der Einstrahlung haben wiadeedeutende Veranderun-
gen in den jahreszeitlichen Zyklen von Kohlendioxid, Wassel Staub verursacht (Toon
etal. 1980). Mars ist wahrscheinlich der Planet im Sonnstiesy, der die signifikantesten
quasi-periodischen Veranderungen in seiner Klimagebtherfahren hat.

Auf der Erde sind physikalische und chemische Klimaaufraimgen eines der niitz-
lichsten Hilfsmittel zum Untersuchung und zum Verstandigs quasi-periodischen Kii-
maschwankungen geworden. Eiskerne aus Gronland und darkfief sowie Bohrkerne
von Ozeansedimenten enthalten eine Fulle von nahezu ubumtbenen Informationen
vom Zustand des globalen Klimasystems tber die letzten Q00&hre (Petit etal. 1997).

Auf dem Mars existieren wahrscheinlich ahnliche Aufzeiohgen der vergangenen
Klimaschwankungen in Form von geschichteten Ablagerungeaten Polregionen und
in den mittleren geographischen Breiten (Malin und Edgeé@@. Geschichtete Ablage-
rungen treten anféenen Steilhdngen zutage, die schon auf Bildern von Marisattbar
wurden und spater auch von Viking, MGS und MEX aufgenommerden. Die Abb. 7.4
zeigt eine der ausgedehnten Schichtstrukturen, die sogehNordpol- auch auch die
Sudpolkappe umgeben. Auf den Bildern der Kamera MOC auf MGI$h&n einzelne
Schichten Uber hunderte von Kilometer verfolgt werden. iipen Stellen erstreckt sich
die vertikale Skala der Schichtstruktur bis herunter abhiund erreicht damit schon die
Auflésungsgrenze der Kamera (Malin et al. 1998). Feinslgdgrhichtete Ablagerungen,
die wahrscheinlich Sedimente sind, wurden auch von MOCikdrigeren Breitengraden
innerhalb von Einschlagskratern und Talern beobachteliiMad Edgett 2000).
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Abbildung 7.3: Durchschnittliche jahrliche Einstrahlung| >, normiert auf den durchschnitt-
lichen StrahlungsflufS der Sonne als Funktion des Breitengrades fur verschiedestée\Wer
Polneigung. Bei Polneigungen gréRer als’ 3¢t die durchschnittliche jahrliche Einstrahlung an
den Polen groRer als am Aquator. Entnommen von Ward (1992).

Abbildung 7.4: Feinskalige Schichtstrukturen der mit Wassereis bededRtdkappe des Nord-
pols, aufgenommen von der MOC-Kamera auf MGS am 22. Deze@#. Der Ausschnitt ist
4 km mal 2 km grof3.

7.5.3 Langfristige klimatische Veranderungen

Die Idee, dal3 Mars einmal warm und feucht war, obwohl er hkalieund trocken ist,
geht auf Zeiten vor Lowell (1909) zurtick. Mit dem heutigensgén tber die Oberfla-
chenstrukturen kann bestatigt werden, daf} diese Spekulag¢ireits damals richtig war.
Es gibt eine Fulle von Oberflachenmerkmalen auf dem Plandtereinst auf warmere
klimatische Bedingungen zu verschiedenen Zeiten in decleste des Mars hindeuten.
Unsicher bleibt jedoch, ob diese Merkmale fiir die Existanegeinzigen stabilen, war-
men und feuchten Klimas sprechen, oder ob sie in episodis@dek Warmperioden ent-
standen sind, die nicht im Gleichgewicht mit der damaligémésphére standen (Squyres
1989).

Die Ergebnisse der spektralen Oberflachenanalyse vom OMBE&AmMent auf
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MEX deuten eher auf episodische Ereignisse, bei denen driglanismus schlagartig
grol3e Mengen an Eis im Untergrund schmolzen und deren Waasamit erodierenden
Fluten die AusfluRtaler formten. Nur in einer kurze Ara naen Abkiihlung der Plan-
tenoberflache, die nur wenige hundert Millionen Jahre geddwaben dirfte (etwa vor
4.5-4.2 Gyr), haben sich wasserhaltige Tonminerale, sogenatyioBilikate gebildet.
Wahrend dieser Zeit gab es nach Bibring etal. (2006) weangsstellenweise flussiges
Wasser auf der Oberflache. In der zweiten Zeitepoche, di@bid8 - 3.5 Gyr andauerte,
kam es zu vulkanischen Eruptionen, die auf der gesamteretelaoberflache auftraten
und einen globalen Klimawechsel auslésten. Insbesonagaagte Schwefel aus diesen
Eruptionen in die Atmosphare und reagierte mit dem Wassedam schmelzenden Eis
im Untergrund. Aus dieser Reaktion entstanden Sulfate allieKruste zurtickblieben,
weil das Wasser in der bereits dinnen Atmosphéare instalilwd sofort verdampfte.
In der dritten und langsten Zeitepoche, die vor 3.5 Gyr begard bis heute andauert,
wird angenommen, dal’ nur wenig Wasser an klimatischen ¥gegébeteiligt gewesen
ist, da sich der Vulkanismus abschwachte, jedoch nichst&oidig verschwand, und die
Atmosphare intensiven Verlustprozessen unterlegen wasiah abgekihlte.

Vom Standpunkt theoretischer Klimastudien aus gibt es ltiemeine Ubereinstim-
mung, dal? Mars alle notwendigen flichtigen Bestandteile@ist um ein warmes und
feuchtes Klima zu entwickeln (McKay etal. 1992). Allerdsigegen bei der grof3en Ent-
fernung des Mars von der Sonne die flichtigen Bestandtetlet mn der Atmosphare
als Gas vor, sondern in kondensierten flissigen oder festaselR. Die Abb. 7.5 macht
diese Eigenschaft an dem Verlauf der mittleren Oberflagmepératur bei unterschied-
licher solarer Leuchtkrafs, deutlich. Bei der gegenwartigen solaren Leuchtkraft wirde
nur eine dichte Atmosphére von mindestens 2.2 bar flissigess&V auf der Oberfla-
che ermdglichen. Daher kann nur schwierig ein stabilerbhir@usé&ekt auf dem Mars
aufrechterhalten werden. Dieseffékt wird noch durch die Tatsache verscharft, daf3 die
solaren Evolutionsmodelle eine signifikant geringerereolzzuchtkraft vor einigen Mil-
liarden Jahren vorhersagen (z.B. Kasting und Catling (2G08he auch Abschnitt8.1).
Das wuirde nach Abb. 7.5 bedeuten, dal3 in der NoachischemEpoc 46 — 3.5 Gyr, die
Atmosphére mit mindestens 5 bar noch wesentlich dichtée sétn missen, um fllissiges
Wasser an der Oberflache zu ermdglichen. Trotzdem machkuter®ee Komplexitat des
Klimasystems und der vielen Wechselwirkungen zwischemeseverschiedenen Kompo-
nenten und aul3eren Faktoren (solaren Schwankungen, Salwggan der Bahnparame-
ter, Vulkanismus, Meteoriten- und Kometeneinschlage) églich, dal? das friihe Klima
des Mars warm und feucht war.

Obwohl die frihe Atmosphare wahrscheinlich durch ErosmmMeteoriten- und Ko-
meteneinschlagen und hydrodynamischer Flucht in der frif@achischen Zeitepoche
verloren wurde, scheint sich wahrend der Noachischen Zaitee eine relativ robuste
Atmosphére wieder etabliert zu haben. Beteiligt waren déibehtige Substanzen, die
sich bei der Entstehung der Tharsis-Region aus vulkanisehd magmatischen Prozes-
sen gebildet haben. Diese flichtigen Substanzen sind weginéich in den Weltraum
oder teilweise in Reservoirs wie Carbonate entwichen, dthaie relativen Beitrédge un-
bekannt sind.
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Abbildung 7.5: Oberflachentemperatur auf dem Mars als Funktion des Obleeftécuckes als
Ergebnis eines eindimensionalen, global gemitteltern&trgsgleichgewichtsmodell mit konvek-
tiver Troposphéare (entnommen von Pollack et al. (1987)).@erflachendruck bestimmt die op-
tische Tiefe von C@ Es wird angenommen, dafl} Wasser 77% an der Oberflache geséitmit
einer relativen Feuchtigkeit, die mit der Héhe abnimmt. Digchgezogene Linie bezieht sich
auf ein Oberflachenalbedo mit dem gegenwartigen Wert votb0 die gestrichelte Linie bezieht
sich auf einen niedrigeren Albedo-Wert von 0.1. Die Berectyen wurden fur drei Werte des
Strahlungsflusses durchgefuhrt7 0 S korrespondiert mit den erwarteten Bedingungen in der
Noachischen Epoche. Der notwendige Druck fur das Vorhasedevon flissigem Wasser variiert
von 2.2 bar heute zu 5bar in der Noachischen Periode.

7.6 Zusammenfassung

Die folgende Aufzahlung fal3t die wesentlichen Merkmale aochischen Zeitepoche

beim Mars zusammen. Abb. 7.6 zeigt wie man sich die Oberfldekdlars zu dieser Zeit
vorstellen kann.

Dauer: etwa 1 Milliarde Jahre, von der Entstehung des Planeten &G bis vor
3.5Gyr,

Meteoriteneinschlage: spate, abklingende Phase von Einschlagen kleiner Himigrelsk
per wie Meteoriten und Planetesimalen,

Oberflache: alteste sehr dicht mit Kratern bedeckte Landform in deniskidh Hoch-
ebenen,

Vulkanismus: intensive vulkanische Aktivitat,

Atmosphare: aktive Erosion der Atmosphare, zeitweise eine Atmosplthchie von ei-
nigen Bar mdglich,

Wasser: Seen und moglicherweise Ozeane, Sedimentierungsvorgange
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Abbildung 7.6: Mars wahrend der Naochischen Zeitperiode mit Seen undeskifulkanen. Die
Nordliche Hemisphéare zeigt das mit Wasser geflillte Vastalearis und Eis um den Nordpol.
Der grof3e See unten rechts ist die Meridan Ebene, in der degrRpportunity Nachweise fur
einen See fand. Das linke Lavafeld leuchtet in der Dunkekugi. Einige Meteoriten blitzen in
der Atmosphére auf. Die kiunstlerische Darstellung von Réesnenbos wurde auf der Grundlage
von realen Raumsondendaten erstellt. Enthommen von [waaaescom]

Das Ende der Noachischen Periode wird durch einen WechsKlima und auch
wahrscheinlich im Stbhaushalt der flichtigen Bestandteile markiert. Es wird weet)
dal3 die atmospharischen Erosionsraten, die Neuformungil@nnTund die Magnetfeld-
starke des inneren Magnetfeldes zuriickgegangen sind. @krsYdes schitzenden Ma-
gnetfeldes fuhrte insbesondere zur Erosion der Atmosphineh nicht-thermische Ver-
lustprozesse, welche in den folgenden Kapiteln quantitatiersucht werden.

Wie bei den quasi-periodischen Klimaschwankungen bendiggUntersuchung von
langzeitigen Klimaveranderungen einige interpretiezddimatologische Beweise. Sol-
che Beweise kdnnten aus der Entdeckung ausgedehnter irMas®mmen entstande-
ner Sedimente, oder grof3en Ablagerungen an Carbonatematdgcoder hydratogenes
Gestein stammen.
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8 Die Evolution der
Plasmawechselwirkung mit Mars

Dieses Kapitel beschreibt die Plasmawechselwirkung des&uwindes mit der Atmo-
sphare des Mars in der Frihphase des Sonnensystem. DieMaisatmosphare wurde
nicht nur von Anderungen im StrahlungsfluR der Sonne be&nfauch ein intensiver-
er Sonnenwind hatte grof3e Auswirkungen auf lonisatioasrder planetaren Neutral-
gasatome. Diese Raten werden flr drei lonisationsprozesseterschiedlichen Zeiten
in der planetaren Entwicklung berechnet.

8.1 Der Strahlungsflul3 der Sonne

Wahrend der Ausbildung der Protosonne stiegen die Temparat der Druck im Zen-
trum der Sonne so weit an, bis Kernfusionsprozesse eiesef2adurch wurde ein Strah-
lungsdruck wirksam, der der Schwerkraft entgegenwirkte vizeitere Kontraktion wurde
aufgehalten, so dal? sich der Stern stabilisierte. Die Sbatte das Stadium eines soge-
nannten Hauptreihensterns, die sog. Zero-Age-Main-Sesu€ZAMS) erreicht. Stan-
dard Sternmodelle zeigen, dal3 sie in dieser Phase 11 Méladahre (Gyr) verweilt.
Wahrend dieser Zeit steigt die Leuchtkraft um das Dreifaahe 0.7 § auf 2.2 S und
der Radius auf fast das Doppelte von 09&RiIf 1.6 R an?'. Das bedeutet, daf? die Sonne
vor 4.5 Gyr ungefahr 200 K kalter und ungeféhr 10% kleinerhaigte war. Die Leucht-
kraft betrug nur 70% der gegenwaértigen Sonne. Der Verlauf dechtkraftS(t) kann mit
einem Potenzgesetz als Funktion der ZaitMilliarden Jahren (Gyr)

1+3(1— tl)]_ (8.1)

SO/S(a) = |1+ ¢ (1- ¢

angenahert werden (Gough 1981). Dabeijster gegenwartige Zeitpunkt.

Die niedrigere Leuchtkraf§(t) sollte zu viel kihleren Oberflachentemperatuiign
auf der Oberflache der Planeten in der Frihphase des Sostemsygeflhrt haben.
Abb. 8.1 beschreibt die zeitliche Entwicklung der LeuchtkrMit dem Erreichen der
Hauptreihe hatte die Leuchtkraft der Sonne eine atmospluien Erde lediglich auf
eine Gleichgewichtstemperatur von 255K erwarmt (Kasting Gatling 2003). Nimmt
man an, dal3 die Oberflache Strahlung auch wieder reemitiereine atmospharische
Zusammensetzung, die der der gegenwartigen Erde ahnljdméise die mittlere Ober-
flachentemperatur bis vor ungefahr 2 Gyr unter dem Gefriggpuon Wasser gelegen

Das Symbob gilt fiir die gegenwartigen Bedingungen.
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Abbildung 8.1: Das Paradoxon der schwachen friihen Sonne nach Berechneingsreindimen-
sionalen, strahlungskonvektiven Klimamodells am Beisgex Erde. Die durchgezogene Linie
zeigt die LeuchtkrafiS(t) der Sonne relativ zu ihrem gegenwaértigen W&jt(rechte Ordinate);
die Temperaturkurvd, (linke Ordinate) sei die féektive Strahlungstemperatur der Erde, wenn
ihre Oberflache als Schwarzer Strahler betrachtet wird.sbingdfierte Flache zeigt den Einfluf3
des Treibhaugkekts auf die Oberflachentemperatur. Entnommen von Kastidgatling (2003).

(Sagan und Mullen 1972). Der Ansteig der Oberflachententyprena Verbindung mit
dem Vorhandensein einer Atmosphare liegt am TreibHéelde Das ist die Eigenschaft
einer atmospharischen Zusammensetzung, fur sichtbadgsupwellig-infrarotes Licht
transparent zu erscheinen, jedoch von der Oberflache ertattilangerwellig-infrarotes
Licht zu absorbieren und die Atmosphéare zu erwadrmen. Digfdocbentemperatur der
gegenwartigen Erdatmosphare ist nur 33K warmer als die gihivenlose Gleichge-
wichtstemperatur.

Flissiges Wasser auf der Oberflache wére Uber l&ngere ulairén der Vergangen-
heit der Erde aber auch des Mars instabil gewesen. Anddseg#et es eindeutige geo-
logische Beweise fur ein warmeres Klima in der frihen Gestkider Erde, sogar mit
einer Durchschnittstemperatur, die deutlich Uber der gegetiger Werte gelegen ha-
ben durfte (Karhu und Epstein 1986). Gesteine, die durcin&edation entstanden sind
(Bowring und Podosek 1989) und indirekte Beweise mikraigacher Lebewesen in
Gesteinen, die auf Zeiten vor 3.8 Gyr datiert werden deutdrdee Gegenwart flissi-
gen Wassers in der Frihphase der Erde (Mojzsis etal. 199@)in\Kap. 7 erlautert,
existieren auch geologische Beweise, dal3 der Mars in dépRese zumindest zeitweli-
se flissiges Wasser aufwies. Défembare Widerspruch zwischen den Folgerungen der
Standard-Sonnenmodelle und den geologischen Anzeichenarn&limate auf Erde und
Mars ist als das Paradoxon der schwachen frihen Sonnet(¥&ing Sun Paradox’) in
die Literatur eingegangen (Sagan und Mullen 1972).

Neben der eher geringen Zunahme der Leuchtkraft gibt esdsodiche Abnahme
des hochenergetischen solaren Strahlungsflugges Die zeitliche Entwicklung dieses
Flusses im Rontgen- und extremen UV-Bereich (EUV) hat émisienden Einfluld auf
die Entwicklung der thermischen Flucht, der lonisation wiedl Photodissoziation ei-
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Abbildung 8.2: Strahlungsfluf3 der Sonne im Rdntgen- und extremen UV-Bereomalisiert auf
den gegenwartigen Strahlungsflyy (to) bei 1 AU als Funktion der Zeit nachdem die Sonne die
ZAMS erreichte.

ner planetaren Atmosphére. Durch den Vergleich von Nasitdr@en mit unserer Son-
ne in verschieden Wellenlangen, welches als 'Sun in TimegRamm bezeichnete wird,
kann der hochenergetische Strahlungsfluld unserer frihemeSodirekt bestimmt wer-
den (Guinan und Ribas 2002). Die untersuchten Nachbaestiertken die Hauptreihe im
Herzsprung-Russel-Diagramm von 0.13 Gyr bis 7 Gyr ab. Dielaase Weise bestimm-
ten XUV-Fllsse ergeben eine sehr signifikante Korrelatiwisezhen dem emittierten Fluf3
und dem stellaren Alter. Im relevanten Wellenlangenbéreigischen 1 A und 1000 A
konnen die Strahlungsflisse mit dem Potenzgesetz

Ixuv (V)/1(t) = 6.13- t711° (8.2)

berechnet werden (Guinan und Ribas 2002, Ribas etal. 200&)Zeit t wird in Gyr
angegeben.

Die Abb. 8.2 zeigt, dafd der XUV Strahlungsfluf3 der jungen $osm 2.5 Gyr dreimal
grolBer war als heute. Fur eine Zeit vor 3.5 Gyr wies er einéchen und vor 4.5 Gyr
einen 100-fach groReren Wert auf als heute. Diese hohen RU&e sind verantwortlich
fur hohe Raten der Photodissoziation von Wasséisler Photoionisation und weiteren
dissoziativen Reaktionen atmosphéarischer Komponenteiethan und Ammoniak, die
wichtige Treibhausgase darstellen.

8.2 Der Teilchenfluld der Sonne

Das Hubble Weltraumteleskop beobachteté Hi-o Absorptionslinien in Regionen, in
denen Sternenwinde junger, sonnenédhnlicher Sterne mitirtenstellaren Medium kol-

2H| steht in der Astronomie fiir neutralen und HIl fiir ionigir Wassersto.
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Abbildung 8.3: Sonnenwindgeschwindigketis\, an der Marsumlaufbahn als Funktion der Zeit
an der Marsumlaufbahn nach Newkirk (1980). Vor 4.5 Gyr lzettie Sonnenwindgeschwindigkeit
mit ungefahr 1800 kits den 4- bis 5-fachen Wert des heutigen Wertes.

lidieren. Diese Beobachtungen zeigten, dal’ der Massesteiér dortigen ’jungen Son-
nen’, die gerade die ZAMS erreicht haben, 1000 mal hoherlsstler sonnendhnlicher
Sterne im Alter unserer Sonne. Diese weisen eine Verlesanatt, die der unserer gegen-
wartigen Sonne entspricht (Wood etal. 2002). Die Masserdéeh Sonne betrug nach
diesen BeobachtungerOB M,. Wood et al. (2002) konnten damit zeigen, dal3 eine massi-
vere junge Sonne einen Grol3teil ihrer Masse in den ersteshenuMlillionen Jahren ihrer
Lebenszeit verliert. Neuere Messungen der Massenvetastdeuten auf kleiner Werte.
Bestimmungen von Wood etal. (2005) resultierten in eingm@omasse beim Erreichen
der Hauptreihe von nicht mehr al€91 M,,. Es sind jedoch noch weitere Messungen not-
wendig, um einen genaueren Massenverlust besonders bai Akhvitat in den ersten
hunderten Millionen Jahren nach Erreichen der Hauptraiigestimmen.

Der Massenverlust der Sonne ist direkt verknipft mit dere&sghaften des Son-
nenwindes: seiner Dichtay und Geschwindigkeitisy,. Wie diese Arbeit zeigt, hat der
dichtere und schnellere Sonnenwind entscheidende Ausmgdn auf die lonosphére
des Planeten, besonders nach dem Abklingen des intriesigghnetaren Magnetfeldes.
Abb. 8.3 zeigt die Entwicklung der Sonnenwindgeschwindiglis(t) als Funktion der
Zeit. Gl. (8.3) beschreibt den funktionalen ZusammenhawiNewkirk (1980)

Usw(t) = Ue(1+1t/t) %% . (8.3)
Folgender Parameter werden verwendgt= 2.56 - 102Gyr, u. = 3200knys. Die
Abb. 8.4 zeigt die Entwicklung der Sonnenwinddichte berogef die durchschnittliche

Entfernung des Mars zur Sonne von 1.5 AU (Selsis etal. 2@BR)8.4) beschreibt den
funktionalen Zusammenhang

New(t) = Ne(1 + t/t) > (8.4)
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Abbildung 8.4: Sonnenwinddichte als Funktion der Zeit . Vor 4.5 Gyr war demr&nwind unge-
fahr 300 mal dichter als heute. Aufgrund der hohen Unsidieder Massenverlustraten in dieser
frihen Phase der Sternentstehung ist auch ein Faktor vob [B&fuglich der heutigen Dichte
moglich (Lundin etal. 2007).

mit dem Parametan, = 7475 cn1®. Aufgrund der hohen Unsicherheiten der Massenver-
lustraten wird darauf hingewiesen, dal3 in der ersten MiBalahre nach dem Erreichen
der Hauptreihe die maximale Sonnenwinddichte auch Wefteeagen kann, die zehnmal
groRer sind als in Abb. 8.4 angegeben (Lundin etal. 2007).

Die Analyse von Daten der Raumsonde Helios zeigt eine mettidektronentempe-
ratur von 200 000 K im Sonnenwind (Schwenn 1990). Die durtchistiche Protontem-
peratur betragt 50 000 K. Da bisher keine Informationen dieeTemperaturen im friihen
Sonnensystem verfugbar sind, werden diese Temperatucbnfawden frihen Sonnen-
wind angenommen.

8.3 Das Interplanetare Magnetfeld

Fur die zeitliche Evolution des interplanetaren Magnddsl (IMF) wurde ein
Sonnenwind-Modell von Weber und Davis (1967) verwendetb&schreibt selbstkon-
sistent im Rahmen der Magnetohydrodynamik die expandier&onnenkorona fur den
allgemeinen Fall der rotierenden Sonne mit Magnetfeld. Imeschied zur nichtrotie-
renden Sonne ohne Magnetfeld dessen LAsung erstmals vier PA858) beschrieben
wurde, wird die Rotation im sog. Weber & Davis-Modell durak Einfuhrung einer Azi-
mutalkomponente fur Geschwindigkeit und Magnetfeld bksiahtigt. Das Modell be-
schréankt sich auf die Ekliptikebene und verwendet in Polarilinaten nur den Abstand
r vom Zentrum der Sonne als eine unabhéngige Variable: .

v=V(r)e +Vv(r)e, und B =B(r)e + By(r)e, (8.5)
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Abbildung 8.5: Starke des IMF an der Marsumlaufbahn als Funktion der Zeit A6Gyr war die
Magnetfeldstarke ungefahr 30 mal gré3er als heute. DiedBarang erfolgte mittels eines Son-
nenwindmodells fur die rotierende Sonne mit Magnetfeld Waber und Davis (1967). Es wurde
u.a. von Preusse etal. (2005) fur die Berechnung des Sommdgsvan extrasolaren Planeten mit
geringen Bahnradien zum Stern verwendet.

Losungen des Weber & Davis-Modells lassen sich nur nuntebscechnen. Preusse etal.
(2005) verwendeten es zur Untersuchung des Sternenwindedrasolaren Planeten mit
geringen Bahnradien. Diese Planeten kdonnen sich in einasmlregime befinden, das
sich deutlich von dem der Planeten im Sonnensystem untdsthSo befinden sich ei-
nige extrasolare Planeten aufgrund ihrer Nahe zum Steiinén enter-alfvénischen Plas-
mastromung. Um auch Wechselwirkungen zwischen den Planettden Magnetfeldern
von Sternen unterschiedlichen Alters und verschiedenéatiRosfrequenzen diskutieren
zu konnen, ist ein Weber & Davis-Modell notwendig. Da unsgeoane im Vergleich mit
anderen ’jungen’ Sternen aus dem 'Sun in Time’-ProgramrhrieriFrihphase auch eine
hohere Winkelgeschwindigkeit aufwies, bietet es sich ardrmsem Modell die Evolution
des IMF an der Umlaufbahn des Mars zu berechnen.

Die numerischen Ergebnissen des Weber & Davis-Modellerietlen Geschwindig-
keitsvektorv und den VektoB des IMF an der Position des Mars in den letzteh @yr.
Da wahrend des gesamten simulierten Zeitraum die Wertezilewugale Geschwindig-
keitskomponente, nur weniger als % der radialen Komponente aufweisen, wurde
im Folgendenv, vernachlassigt und ein radial nach auf3en stromender Samran-
genommen. Die Abbildungen. 8.5 und 8.6 zeigen als Ergebrdss Simulationen die
Entwicklung der Magnetfeldstark® e (t) und die Entwicklung des Winkel® g zwi-
schen der Stromungsrichtung und dem Velgates IMF in der Ekliptik. Vor 4.5 Gyr war
die Magnetfeldstarke an der Mars-Umlaufbahn mit ungef@rrl etwa 30 mal so grof
wie heute. Ein starkeres friiheres Magnetfeld der Sonneagélifire damalige schnellere
Rotation zurlick. Dieser Zusammenhang kann folgendermaligeschatzt werden. Aus
den gemessenen Massenverlustraten von Wood etal. (2002) 28rwendeten Griel3-
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Abbildung 8.6: Winkel des IMF-Vektors zur Verbindungslinie Sonne - Mars Bunktion der
Zeit. Die Losung des Sonnenwindmodells von Weber und D&@§7) fir die rotierende Sonne
mit Magnetfeld zeigt einen um 20yréReren Winked, g an der mittleren Mars-Umlaufbahn vor
4.5 Gyr als heute, da die Sonne damals schneller rotierte.

meier etal. (2004) folgende Zeitabhangigkeit der Rotap@niode eines Sterns
Prot(t) & (1 + t/tc)o'7 . (8.6)

Saar (1996) erhalt aus photometrischen Beobachtungersahiedlich rotierender Sterne
folgenden Zusammenhang zu einer Uber die gesamte Stefidchergemittelte Magnet-
feldstarkeB

Boa PE . (8.7)

rot

Mit dem Einsetzten von GlI. (8.6) in GI. (8.7) erhalt man GI8)3 die eine mit der Zeit
absinkenden Magnetfeldstarke an der SonnenoberfBgheschreibt

Bo o (L+1t/t)*9 . (8.8)

Die Abb. 8.6 zeigt die Entwicklung der Winkels zwischen dadlialen Richtung und
dem VektorB des IMF in der Ekliptik. Vor 4.5 Gyr wies der Winka, = mit ungeféahr
78° einen um 20 groReren Wert an der mittleren Mars-Umlaufbahn auf alsehdtine
schneller rotierende Sonne krimmt die nach aufRen verldefeReldlinien starker nach
Art einer Archimedischen Spirale. Die Abb. 8.7 zeigt hieemie magnetischen Feldlinie
in einem mitrotierenden sonnenzentrischen Bezugssystem.

Die GIn.(8.9) und (8.10) sind Anpassungen an die numerisdbigebnisse des
Weber & Davis-Modells. Die Zeitkonstantg = 2.56 - 102 Gyr stammt von Newkirk
(1980), die folgenden Parameter aus einer Anpassung anirdidiesten Ergebnisse:
Brc =608nT,By. = -461nT.

By (t) = Bro(1+t/te) 7% (8.9)
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Abbildung 8.7: Skizze einer magnetischen Feldlinie in einem Bezugssysteiohes mit der
Geschwindigkeit des Sonnenéquators um die Sonne rotierfTahgentialkomponentB, ist das
Ergebnis der Rotation der Sonne.

By(t) = Byo(1 +t/tg) +00%3 (8.10)
Damit erhalt man
Bivr(t) = /Br(t)* + By(t)? (8.11)
und den Winkel
® e = arcta | By(®)| (8.12)
e | Bi(D) | '

zwischen der Linie Sonne-Planet und dem VelBates IMF in der EKliptik.

8.4 Zusammenfassung der abgeleiteten Sonnenwindpa-
rameter

Die Tab. 8.1 enthalt zusammenfassend die Sonnenwindptranteverschiedenen Zeiten
in der Vergangenheit an der Umlaufbahn des Mars. Die Zeswaekrlauft hier negativ,

d.h.tgp = O ist die Gegenwart ungp = 4.59 Gyr ist der Zeitpunkt 'before present’ (BP)
bei dem die Sonne die Hauptreihe erreicht hat. Da die Messuag anderen Sternen
zeigen, das die Massenverlustrate in der ersten Milliaatheeh starken Schwankungen
unterworfen ist und man bisher nur wenig sonnendhnliche8&ta diesem Stadium beob-
achten konnte, sind die Sonnenwindparameter Gber 10 EUWnsicherheiten verbun-

den. Lundin etal. (2007) wiesen darauf hin, dal3 die Sonnahdichte wahrend dieser
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8.5 Die Atmosphére in den friheren Marsepochen

Tabelle 8.1:Entwicklung der Sonnenwindparameter an der Umlaufbahrivides.

‘ EUV ‘ tgp [GYTr] ‘ n [cm ] ‘ v [km/s] ‘ | Bive | [NT] ‘ ¢ [°] ‘

1 0.0 251 401 3.01 58.0

2 2.03 6.12 505 5.14 62.3

S 3.4 19.66 684 10.54 67.3
10 3.93 46.98 858 18.16 70.5
30 4.33| 178.82 1214 42.29 74.6
100 4.49| 679.96 1717 99.27 78.1
100 4.49 10000 1717 99.27 78.1

Zeit auch zehnmal so groRe Werte aufweisen konnte. Die Héaifigoronaler Massen-

auswurfe (CMEs) war in dieser aktiven Phase der Sonne bettibher als heute. An-
dererseits nimmt die Dichte der CMEs schneller ab als giit, 50 daf an der Marsbahn
keine wesentlichen Auswirkungen auftreten sollten (Grielgr etal. 2007). Um dennoch
wie in Lundin etal. (2007) erwé&hnt den Fall eines oberen @iglenzwertes zu untersu-
chen wird die modellierte Atmosphére vor 4.5 Gyr einem ertdéchten Sonnenwind von

Nsw = 10 000 cm?® ausgesetzt.

8.5 Die Atmosphare in den friilheren Marsepochen

In den friheren Marsepochen haben héhere solare Flisseremm=n UV-Bereich haben
die Atmosphére viel starker beeinflul3t wahrscheinlich a&sgeringere Leuchtkraft im
sichtbaren Spektrum des Lichts. Im Folgenden wird gezdaft,diese hoheren Flisse im
EUV die atmosphéarischen Dichten, die Temperaturen desrélgases und damit auch
die Skalenh6hen beeinflussen. Aufgrund der hoheren leomsaaten wurde auch das
Plasma der lonosphére in seiner Dichte und Temperaturfhe&tin

Lammer etal. (2006) und Kulikov etal. (2007) berechnetenalmosphéarische Zu-
sammensetzung fur unterschiedliche EUV-Flisse der Sonheinem thermosphari-
schen Modell von Kulikov etal. (2006), das eindimensionad zeitabhéngig die Kon-
tinuitatsgleichungen und Busionsgleichungen fir COO, CO, N, O,, Ar, He, NO
und HO l8st. Neben Gleichungen zur Beschreibung des Warmehisisinad im Mo-
dell auch Gleichungen zur Beschreibung von Schwingunggébgen bei Molekilen
enthalten. Die emittierte Strahlung von Schwingungsidoeggn liegt im mittleren In-
frarot ungefahr zwischen 3 und A, die von Rotationstibergédngen im fernen Infrarot,
ca. zwischen 30 und 1%0n. Insbesondere wird im 0.g. Modell die AbkUhlung durch die
Emission von infraroter Strahlung bei schwingenden uneérenden C@Molekilen be-
ricksichtigt. Wie Gordiets und Kulikov (1985) und Bougheale (1999) bereits zeigten,
stellt diese Emission im Jam-Band den wichtigsten Abkthlungsprozel3 in den unteren
Thermosphéren von Venus, Erde und Mars dar. Man nimmt argieédfihe Atmosphare
des Mars, ahnlich wie die heutige Marsatmosphare, zu ein@fdtéil aus CQbestand.

Lammer etal. (2006) fanden heraus, daf fiir eine Atmosptirejie die heutige aus
96% CQ besteht, in den ersten 300 Millionen Jahren nachdem dieeSdienHauptrei-
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

he erreicht hat, die exospharischen Temperaturen mit (@0 K so hoch waren, daf}
die leichteste Spezies, der atomare Wassgmdtoch Jeans-Flucht und hydrodynamische
Flucht vom Planeten entweichen konnte und dabei auch sehev€ase mit sich zog.
Eine detailierte Beschreibung dieser Verlustprozessdstfiman in Abschnitt9.1. Wenn
man annimmt, daf3 die frihe Marsatmosphére ein niedrigersshiMngsverhaltnis zwi-
schen CQund N als heute hatte, erreichen die exosphéarischen Tetapanasogar meh-
rere tausend Kelvin, was dazu fuhrt, daf eine Atmosphareimaim Druck von einigen
Bar in den Weltraum abgetragen werden kann. Auch schweneea& Teilchensorten wie
O, C oder N kénnen durch Jeans-Flucht die Atmosphére verigsgehe Abschnitt9.1.1).
Beide Verlustprozesse sind von thermischer Natur und wraiif vor der schitzenden
Wirkung einer fruhen Magnetosphare, die durch ein globislagnetfeld hervorgerufen
wurde.

8.5.1 Neutralgastemperaturen, lonen- und Elektronentemeraturen

Der hohenabhéngige Verlauf der Neutralgastemperatur fiiirddie Bestimmung der
planetaren lonen- und Elektronentemperaturen benétigseDwiederum sind wichtige
Eingabeparameter fur die Hybrid-Simulationen. So zeid@éRwetter etal. (2004), dal’
die Elektronentemperatur des planetaren Schwerionenpkgéber Druckgradienten das
elektrische Feld beeinflul3t. Eine héhere Elektronenteatpeimn der lonosphére erhoht
den thermischen Druck und verschiebt die lonopause und I€Bzvwom Planeten weg.
In Abschnitt 8.7 wird ausgefuhrt, dal alle drei Temperatfife Einflul3 auf die Stol3fre-
guenzen der lonen mit dem Neutralgas der Marsatmosphéaesnhbib weiteren bestim-
men die Temperaturen die Starke der Rekombination und desniggaustausches von
exospharischem Sauertala der Wirkungsquerschnitt dieser Prozesse von der Tempe-
ratur abhangt.

Eine haufig verwendete Standartannahme ist, dal3 die Ehkitemperatuile und
die lonentemperatufF; in der Nahe der Exobase in 200 km Hohe gleich der Temperatur
T, des umgebenen Neutralgases it & T; = T,). Bei HOohen Uber 150 km betragt
die Elektronentemperatur, = 2 - T; und fallt linear zuT, = T; = T, bei 120km ab.
Uber 250 km nahert sichi; dem Wert voriT, an. Die MeRdaten des Viking-1 Landers in
Abb. 8.10 (b) zeigen die Plausibilitat dieser einfachem&tatannahme.

Hier und in folgenden Berechnungen werden Ergebnisse detrdlgastemperatur-
profile des thermospharischen Modell von Lammer et al. (2@0&/erschiedenen Zeiten
in der Geschichte der Marsatmosphéare verwendet. Die ABlzeé8gt die Neutralgastem-
peraturen einer Atmosphare mit 96% &@8nteil als Funktion der Hohe Uber der Plane-
tenoberflache. Alle Profile beziehen sich auf eine mittlener@naktivitat.

Abb. 8.9 zeigt die lonentemperaturprofile fir verschied@eépunkte in der Ge-
schichte der Marsatmosphéare. Die Berechnung dieser Pedfillgte mittels

Tion = Tionviking + (Tn = Thviking)- (8.13)

Ahnliche Annahmen zur Bestimmung der lonentemperatur amufdr unterschiedliche
Sonnenaktivitdten bereits bei gegenwartigen Bedingurageder Venus gemacht (Fox
und Sung 2001).

Die Elektronentemperaturprofile fr die vergangenen Zikpe in der Geschichte der
Marsatmosphére werden ahnlich wie die lonentemperatiilgpebgeleitet. Das planeta-

110



8.5 Die Atmosphére in den friheren Marsepochen

1400 Trrrrrrrrr Trrrrrrrrr L Trrrrr o Trrrrrrrrr Trrrrrrrrr L
neutralgas temperatures at Mars in a 96% CO, atmosphere

1200

sol. Min. (Viking) ——
1EUV ——

10EUV ——

30EUV ——
100EUV ——— 7

1000 E
800 F

600 L

TEMPERATURE [T]

400 £

200

ALTITUDE [ km |

Abbildung 8.8: Profile der Neutralgastemperatur einer Atmosphéare mit 989p-@nteil als
Funktion der Hohe Uber der Planetenoberflache nach Lamnaér(8006). Alle Profile bezie-
hen sich auf mittlere Sonnenaktivitat. Die gegenwartigaedion wird mit dem Profil von 1 EUV
wiedergegeben, 10 EUV vor 3.93 Gyr, 30 EUV vor 4.33 Gyr undB0¥ vor 4.50 Gyr.

re Plasma wird in den Hybrid-Simulationen tber der Exobassner Hohe von 200 km
eingeflgt. Wie man aus Abb. 8.10 entnehmen kann, wurde vim@ALander bereits bei
dieser Hohe eine Elektronentemperatur von 2000-3000 Kdyaildminierenden Elektro-
nengaspopulatioNg; gemessen. Ab 350 km liegt die Dichte der zweiten, heiRerek-El
tronengaspopulation in der gleichen GrolRenordnung wigdseere. Somit wird fir das
planetare Plasma eine Elektrontemperatur von 3000 K ztieesr niedrigen Sonnenak-
tivitat (Viking) angenommen. Zu friheren Zeiten werden Eiektronentemperaturen,
analog zu den lonentemperaturen berechnet:

Te = Teviking + (Tn = Thviking) (8.14)

Mit Toviking = 200K erhalt man die in Tab. 8.2 dargestellten Elektronepesatur-
profile fir verschiedene Zeitpunkte in der Geschichte dersktanosphare.

8.5.2 Atmosphérische Profile

Neben der Neutralgastemperatur liefert das thermosuié@ islodell die Dichte der at-
mosphéarischen Bestandteile als Funktion der Hohe Uberldaetnoberflache von der
unteren Grenzschicht der Mesopause bei etwa 100 km bis 2ukid@iber der Oberfla-
che.

Das Modell beginnt die Simulationen mit der gegenwartigeméspharenzusammen-
setzung als Startparameter. Es wurden verschiedene Siomgla fir mittlere Sonnenak-
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Abbildung 8.9: Profile der lonentemperatur einer Atmosphére mit einem-8&ateil von 96%
als Funktion der Hohe lber der Planetenoberflache. Die Beoeg dieser Profile erfolgte mittels
Tion = Tionviking + (Tn— Tnviking)- Ahnliche Annahmen zur Bestimmung der lonentemperatur wu
den fur unterschiedliche Sonnenaktivitaten bereits bgegeartigen Bedingungen an der Venus
gemacht (Fox und Sung 2001).

Tabelle 8.2: Neutralgas- und Elektronentemperaturen des planetassmiak in einer Héhe von
350 km dber der Marsoberflache.

[EUV [ tep [Gyr] | Tn K] [ Te[KT |

1 0.0 230| 3030

2 2.03 250| 3050

5 3.4 296 | 3096
10 3.93 355| 3155
30 4.33 542 | 3342
100 4.49| 1227| 4027

tivitat durchgefuhrt bei denen die Startatmosphére jesnaiterschiedlichen EUV-Flissen
der Sonne ausgesetzt wurden. Weiterhin wurde angenommai@ialas CQN,-Verhaltnis

zu allen Zeiten 96% betrug. Dieser Wert entspricht dem dgegeartigen Atmospha-
re. Eine Anpassung an die Ergebnisse dieser Simulationdirid EUV (Abb. 8.11),

10EUV (8.12) und 100 EUV (8.13) dargestellt. Diese Abbildan geben die atmo-
sphéarische Zusammensetzung von @Q,u@d CQ fur die Gegenwart, vor 3.93 Gyr und
vor 4.50 Gyr wieder. In Abb. 8.13 wird deutlich ersichtlictal3 rund 100 Millionen Jahre
nach der Entstehung des Planeten eine Erosion der dichpBk&e durch hydrodyna-
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Abbildung 8.10: Anzahldichte (a) und Temperaturen (b) der drei koexistidem Elektronenpo-
pulationen; ibernommen von Hanson und Mantas (1988). Dsai@tlichte ergibt N Neben den
einzelnen Temperaturehyi, Te2 Und T3 der Elektronengase sind die lonentemperatwind die
Neutralgastemperatdr, dargestellt (aus Messungen von Viking 1).

mische Entweichprozesse in der aufgeheizten Atmosphditéasid. Die hoheren Atmo-
sphéarentemperaturen spiegeln sich in den gréReren Skélentwider. Deutlich wird
auch, daf3 sich die Neutralgasdichten unter 200 km wenige 8hderten als in der Exo-
sphéare, da jede Simulation mit der gleichen, heutigen Zosamsetzung gestartet wurde.
Die senkrechte Linie in allen Abbildungen bei 200 km markdie gegenwartige Posi-
tion der Exobase und die Hohe Uber der planetare lonen inidial&ionsdoméane der
Hybrid-Simulationen eingefligt wurden. Wie man aus dem aphérischen Profile das
Profil berechnet, nach dem die lonen in die Hybrid-Simutagmgefligt werden berech-
net, wird im folgenden Abschnitt erlautert.

8.6 Planetare lonenproduktion

Die Produktion des lonisaus der entsprechenden Neutralgaskomponente wird sigéin d
ser Studie nicht mit einer Chapman-Funktion berechneteonwie Gl. 8.15 zeigt, durch
die komponentenweise Multiplikation der totalen lonieatifrequenz (siehe Tab. 8.4) mit
dem jeweiligen Neutralgasprofil.

i (r’)() = Vtotal(i)nn(r) COsy (815)

Die Abhangigkeit vom solaren Zenitwinkgl wird analog zur Chapman-Funktion mit-
tels einer Cosinus-Abhangigkeit beibehalten. Fir die rain Terminator und auf der
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Abbildung 8.11: Gegenwartige Dichteprofile der atmosphérischen Neuiliciien von O, Q und
CO, als Funkion der Hohe tber der Marsoberflache. Die Profile erueth Daten des thermospha-
rischen Modells der Marsatmosphare von Lammer et al. (280@¢palit. Die senkrechte Linie bei
200 km kennzeichnet die Hohe oberhalb der planetare londeritdybrid-Simulation eingefligt
werden.

Nachtseite wird ein konstanter Wert vgn = 87° verwendet. Aufgrund der fehlen-
den Photoionisation auf der Nachtseite verliert dort diedBktionsfunktiong;(r) ihre
Cosinus-Abhéangigkeit und zeigt nur noch eine Abhangigkein radialen Abstand.
Dies hat das Ziel die niedrige lonenproduktion der andesarsitionsprozesse zu imitie-
ren. Alle lonen werden nach diesen ProduktionsfunktioneAbstand von 200 km tber
der Oberflache bis zu einem Abstand voR\gin die Simulationbox eingeflgt.

In Vorbereitung eines quantitativen Vergleichs der Varaten mehrerer planetarer
lonensorten ist es notwendig, zu bericksichtigen, daimebke Photoionisation auch
andere lonisationsmechanismen von Bedeutung sein kobneriolgenden Abschnitte
zeigen, dal3 in der Frihphase des Sonnensystems in Verginduainem grof3eren Son-
nenwindfluf die lonisation durch Ladungsaustausch zum mienenden Mechanismus
wurde. Die Abh&ngigkeit nach der Chapman-Funktion wurdezawei Grinden nicht ver-
wendet: Zum einen beschreibt sie nur die Photoionisatiem, anderen hat sich gezeigt,
daf sich die lonenproduktionsfunktion qualitativ ibereeiHohe von 250 km kaum vom
Verlauf der Neutralgasfunktion unterscheidet. Die Chapianktion bildet ein subsola-
res Produktionsmaximum bei einer Héhe von 150 km aus. Irechdddhenbereich fin-
den hauptséchlich Reaktionen innerhalb der lonosphételstdieser Studie werden die
unteren ionospharischen Schichten jedoch nicht bertukgicEs sollen nur die Wech-
selwirkung mit dem Sonnenwind oberhalb der Exobase erfafiden.
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Abbildung 8.12: Simulierte Dichteprofile vor 3.93 Gyr von O,,@nd CQ als Funktion der H6-
he Uber der Marsoberflache. Fir die Simulation wurde die dusensetzung der gegenwartigen
Marsatmosphére einem solaren EUV-FIu ausgesetzt, deallBgher ist als der, den die ge-
genwartigen Sonne aufweist. Die Profile wurden an Daten liesnbspharischen Modells der
Marsatmosphére von Lammer et al. (2006) angepalit.

8.6.1 Berechnungen der lonenproduktionsraten

Neben komplexen chemischen Reaktionen in der unteren pbéos, wo es durch die
geringe mittlere freie Weglénge oft zu Rekombinations@ogen kommt, kénnen pla-
netare lonen Uber der Exobase auf drei Arten aus ihren N@itizen entstehen. Man
unterscheidet die Photoionisation, den Ladungsaustpuso#l3, auch 'charge exchange’
genannt, und die lonisation durch St63e mit Elektronen desmé&windplasmas, auch
'electron impact’ genannt.

Photoionisation
Uberschreiten die Energien solare Photonen im extremenWeNenlangenbereich
(EUV) das lonisationspotentiéleiner gegebenen neutralen Spezies, konnen die Moleki-
le oder Atome dieser Spezies ionisiert werden. Als Beidpitehier die Photoionisation
an Sauerstd ein, welche eine haufig vorkommende Reaktion in der obereasighare
ist.

O+hvph— O" +€ (8.16)

Die entstehenden Photoelektronenh@ben eine Energie vog = hv,, — |. Das Pho-
toion tritt nach der lonisation in den Grundzustand oderime® angeregten Zustand, je
nachdem wie hoch das lonisationspotential dieser Teigbezies und der energetische
Endzustand des lons ist. Dieser lonisationsmechanisrtig isiittlere und hohe solare
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Abbildung 8.13: Simulierte Dichteprofile vor 4.50 Gyr von O,,@nd CQ als Funktion der H6-
he Uber der Marsoberflache. Fir die Simulation wurde die dusensetzung der gegenwartigen
Marsatmosphére einem solaren EUV-FIuR3 ausgesetzt, dandlO@dher ist als der, den die ge-
genwartigen Sonne aufweist. Die Profile wurden an Daten liesnbspharischen Modells der
Marsatmosphéare von Lammer etal. (2006) angepal3t. Die B&ospbesteht aus Neutralteichen,
die durch thermische Flucht der Atmosphére entwichen sind.

Sonnenaktivitat der dominierende Prozel3 zur Erzeugungetdeer lonen am Mars. Die
gegenwartige Photoionisationsfrequenz flr Sau#frgei mittlerer Sonnenaktivitat be-
tragt an der Marsumlaufbahg, = 2.0- 10" s™%. Die Tab. 8.3 zeigt die Photoionisationsra-
ten der am haufigsten vorkommenden lonen auch fir niedrigghahe Sonnenaktivitat
an der Erde und Uber derirf-Abfall der solaren Strahlung an der Umlaufbahn des Mars
bei einer mittleren Entfernung zu Sonne woa 1.524 AU.

Die lonisation von molekularem Sauer§tou O;-lonen erfolgt nicht tber eine einfa-
che Photoionisation, daher existieren auch keine Phagabansfrequenzen in der Lite-
ratur. Das am haufigsten in der Atmosphare von Mars vorkondmémn entsteht durch
Reaktionen zwischen C@onen und O oder & aber auch durch die Reaktion von £0
mit O*-lonen. Die zugehoérigen Reaktionsgleichungen befinddnisicAnhang. Da der
IMA-Sensor auf MEX auch dieses lon im Plasmaschweif deteliund zwar mit einer
Rate die in der gleichen GréRenordnung liegt wie die deu@d CG-lonen (Barabash
etal. 2007), erfolgt die Produktion von;@onen in den Hybrid-Simulationen mit eine
angepaRten lonisationsfrequenz vgp= 6.0- 10"’ s Ihr Wert Ubersteigt den der Pho-
toionisation von CQ@ etwas, um die ungefahr dreimal so hohe Dichte dgfdden wie
der CG;-lonen in der Marsionosphare zu simulieren (Krasnopol<2).
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Tabelle 8.3: Gegenwartige Photoionisationsfrequenzen bei 1 AU (Erdd)11524 AU (Mars) in
10" s jeweils fiir mittlere solare Bedingungen, sowie Bedingungem solaren Minimum und
Maximum.

Erde Mars Referenz
lonen vg‘r']” ‘ V?ﬁx‘ Vrglrl]ttel Vr;rl]n Vg}?x‘ Vr';\rl]ttel
H* | 0.55| 0.96| 0.755| 0.237| 0.413]| 0.325 Huebner (1985

O"|238|7.01] 470| 1.03| 3.02| 2.02| Torrund Torr (1985)
N; | 3.06| 8.82| 5.94| 1.32| 3.80| 2.56| Torr und Torr (1985)
CO" | 3.87|11.2| 754 1.67| 4.82| 3.24| Torr und Torr (1985)
CO; | 6.04] 171 11.9 26| 7.62| 5.11| Torrund Torr (1985)

Ladungsaustausch
Der Ladungsaustauschprozel} ist keine lonisationsquidt@) hier entstehen keine zu-
satzlichen Elektronen. Dieser Prozel3 des Austauschesdenl der Sonnenwindproto-
nen mit den Neutralteichen der Atmosphare und Exosphéarsldestragt in der gleichen
Weise wie die Photoionisation dazu bei, den Sonnenwind naitdé¢ zu beladen. La-
dungsaustauschreaktionen der Sonnenwindprotonen mitaa¢éon Wassersfiy der um
den Mars eine Korona bildet, tragen nicht zu einer Massawloelg des Uberalfvénischen
Sonnenwindflusses bei, da beide Spezies die gleiche atdvizamse aufweisen. Aber sie
beeinflussen die Dynamik durch eine Aufheizung des PlasBiaserzeugten lonen be-
wegen sich auf zykloidalen Trajektorien und sind warmerdasSonnenwindprotonen,
die sie ersetzt haben. lonen, die im thermisch heil3en, sigzdeen Plasma des Magneto-
sheath durch diesen Prozel3 erzeugt werden sind langsantke alufgeheizten Sonnen-
windprotonen und kiihlen das Plasma. Galeev et al. (198§)erediesen Zusammenhang
an analytischen Berechnungen des Sonnenwindflusses umt&ome

Folgende Vorgange laufen wahrend des Ladungsaustaugelsges zwischen einem
lon und einem Neutralteilchen ab. Bei der Annéherung béidiéchen wechselt ein Elek-
tron vom Neutralteichen auf das lon tGber. Auf diese Art kdmsehnelle lonen nach dem
Stol3 zu schnellen Neutralteichen, den sogenannten 'drengetral atoms’ (ENAs) wer-
den. Beim StolR werden hohe Beitrdge an Impuls und Energschen den StoR3partnern
ausgetauscht. Der resonante Stol3 des Ladungsaustaistdtess elastischer Stol3, son-
dern eher ein pseudo-elastischer in der Hinsicht, dal3 eheldeine Menge an Ener-
gie beim Stol3 verloren geht. Mit dieser Naherung ist es robighlas StoRRintegral der
Boltzmann-Gleichung anzuwenden, um Transporteigentaibeim Stol3 zu berechnen.
FUr StoRe zwischen lonen und ihren entsprechenden Neastallzhen sind die StoR3-
querschnitter nicht konstant. Sie unterscheiden sich fur elastischeeStdld resonante
Ladungsaustauschprozesse. Bei letzterem ist der Staddtnét von der relativen Ener-
gie der Stol3partner abhangig.

Der Ladungsaustauschprozess produziert Sadiosten und Wasserdtoonen durch
die Reaktionen

H"+O—H+O". (8.17)

H"+H— H+H". (8.18)
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Die lonisationsfrequeni,, wird nach der Gleichung
Veh = Nsw* Vsw * Och (8.19)

berechnet, wobais,, die Protondichte unds,, die Plasmageschwindigkeit des Sonnen-
windes darstellt. Die energieabhangigen Stol3quersehnitt

o(O,H*) = 1,20- 10*°(1 - 0.058 log, E(eV))*cm (8.20)

o(H,H") = 5,78-10*°(1 - 0.139log, E(eV))’ cm (8.21)

wurden von Stebbings etal. (1964) und Fite etal. (1962) geere Verwendet man als
relative Energie zwischen beiden Stof3partnern eine matPeotonenenergie in Sonnen-
wind von 1000- 2500eV so erhalt maa(O,H*) = 8- 10 *cn? und o(H,HY) =
16- 108 cm?. Hohere Energien, wie sie in der Frilhphase des Sonnenwindesmen,
beeinflussen diese Werte der Stol3querschnitte kaum noclstdigquerschnitt der leich-
testen Sorter(H, H*) fallt bei Energien von 20000 eV auf-40-1cn?. Fur weitere La-
dungsaustauschreaktionen der Sonnenwindprotonen mig&laen Cravens etal. (1987)
einen StoRquerschnitt van(CO,, H*) ~ 20- 10 1cn? an. Dieser Wert wird auch hier
far den Querschnitt voar(O,, H*) angenommen.

Elektroneneinschlagprozel}

Der Stol3 eines Sonnenwindelektrons mit einem Neutraligaste beschreibt den dritten
lonisationsprof3. Weil die Energie des Elektrons hoch saif®,num das lonisationspo-
tential des Neutralgasteilchens zu Giberschreiten, gpriah auch vom lonisationsprozel3
durch Elektroneneinschlag. Gl. (8.22) stellt dieser PRdze Sauerstbatome dar.

O+e —0O0"+e +¢e (8.22)

Die beim Stol3 produzierten Sekundarelektronen besitzergiem, die der Oferenz zwi-
schen der Energie des einfallenden Elektrons und des tamspotentials entsprechen.
Sollten diese Elektronen noch ausreichend Energie nactStefhhaben, kénnen so auch
weitere Neutralteilchen durch dasselbe Elektron iortigierden. Die lonisationsfrequenz
ver Wird mit der Gleichung

Vel = Ny + Kei(N) (8.23)

berechnet, wobei die lonisationsr&tgn) der Neutralgassorteeine Funktion der Elek-
tronentemperatur ist. Cravens etal. (1987) gaben fur meNheutralgasteilchen und zwar
H,O, O, CQ, CO, N, und H in verschiedenen Tabellen diese Raj) temperaturabhan-
gig an. Dabei wurde angenommen, daf3 die Elektronen eine Blax@rteilung haben.
Zur Bestimmung der lonisationsraten wird eine Elektroaengeratur im Sonnenwind
vonTe = 200 00K zu allen Zeiten in der Entwicklung des Sonnenwindes angemam
Damit erhalt man nach Cravens etal. (1987) die folgendeisdbionraten

ka(O) = 201-10%cm’s?,
ka(CO,) = 352-10°%cm’s?,
ka(H) = 1.11-10%m’s?,

Ke(O2) = ke(COy)
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8.7 StoRRfrequenzen zwischen Neutralgas und lonen

Fur Sauerstd erhalt man eine gegenwartige lonisationsfrequenz wpn= 0.5 -
10’st, die ungefahr 50% der Photoionisationsrate bei niedrigem8naktivitat aus-
macht (siehe Tab. 8.3). Hinter dem Bow Shock erhéht sich ldienRadichte auf ungeféahr
10 cnt3 und die Elektronentemperatur auf ungefahr unéiklOwas dazu fiihrt, daR die
lonisationsfrequenz mit, = 7.1-10°" s sogar noch tiber die der Photoionisation bei ho-
her Sonnenaktivitét steigt. Diese Anpassung wird im Rahadmeser Studie nicht durchge-
fuhrt. Sie fuhrt zu einer weitergehenden Beschreibung deisationsmechanismus, wie
Modolo etal. (2005) es fur den Elektroneneinschlag- alfdiicden Ladungsaustausch-
prozess umsetzten. Beim Ladungsaustauschprozess amdedieslonisationsfrequen-
zen auf der stromabwartsgerichteten Seite des Bow Shocks,kda der mittlere Flul3
(Ngw- Vswy Mit ungefahr 310 cm2s7! in beiden Plasmaregionen vor und hinter dem Bow
Shock gleich bleibt.

Die Tab 8.4 zeigt in der ersten Spalte fur die gegenwartigdare Sonnenaktivitat
von 1EUV samtliche lonisationsfrequenzen der Neutraleih CQ, O, und O. Da bisher
im Modell von Lammer etal. (2006) keine evolutiondre Beregigen der angeregten
atomaren Wasserdtdichte in der Exosphare gemacht wurden, konzentriert siesed
Studie auf Simulation der planetaren lonenjCO; und O'.

8.6.2 Evolutiondre Anpassung der Produktionsraten

Die evolutiondre Anpassung der Photoionisationsratdgtrtburch eine Multiplikation
der gegenwartigen durchschnittlichen Photoionisateesmit dem Gewichtungsfaktor
proportional zum EUV-FIul3. Da sich wie in Tab. 8.1 zusamrassénd dargestellt auch
der Sonnenwind hinsichtlich Dichte und Geschwindigkeétidie letzten Milliarden Jah-

re verandert hat, wird die lonisationsrate durch Elektn@ieschlag und insbesondere
durch Ladungsaustauschreaktionen modifiziert. Die Tddi&et sdmtliche lonisations-
frequenzen zu verschiedenen EUV-Flissen auf. Nicht bsictokgt werden zusatzliche
Verluste von neutralem Sauerfitalie durch atmosphéarisches 'Sputtering’ planetarer lo-
nen hinzukommen wirden (Luhmann und Kozyra 1991).

8.7 Stolfrequenzen zwischen Neutralgas und lonen

Durch Stél3e mit atmospharischen Neutralgasteilchen wedaelonen des Sonnenwin-
des und der lonosphare abgebremst. Dies wirkt als Kiihluagsamismus und ist in der
unteren Atmosphare bei hohen Neutralgasdichten besosefieksiv. In Abschnitt8.5.2
wurde zudem ersichtlich, dal? die frihe Atmosphére des Madsseine Exosphére viel
dichter waren. Darum ist eine quantitativ genauere Begmlmg des Abbremsterms in
der Bewegungsgleichung (3.12) der lonen erforderlich. lomt€xt des Simulationsmo-
dells wird dieser Term auch 'drag’-Term genannt. Allgemeird die Sto3frequenz durch
folgende Relation berechnet:

Vin = K(i, n) - N (8.24)

wobeiv;, die StoRfrequenz in"$ zwischen dem lon der Sorteund dem Neutralgas der
Sorten ist. k(i, n) ist eine Konstante, die die Wechselwirkung charaktetiské, n) wird
hier immer in cnis™ angegeben. Das Neutralgas habe eine Dichtewamcm™3.
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Tabelle 8.4: lonisationsratery in 10~ s, Das Symbol* kennzeichnet den Fall extremer Son-
nenwinddichte von 10 000 cr.

| | EUV |

107st 1 | 2] 5] 10] 30] 100] 100
vor(CO2) | 5.1 | 10| 26| 51| 150| 510| 510
ven(CO,) | 2.0 | 6.2| 27| 81| 430| 2300 34000
v(CO,) |0.88|2.1|6,9| 17| 63| 240| 3500
Veoa(CO2) | 8.0 | 19| 59 | 150| 650 | 3100/ 38000
von(O2) 6.0 | 12| 30| 60| 180| 600| 600
ven(O2) 2.0 | 6.2] 27| 81| 430/ 2300| 34000
ve(O2) 0.88]2.1|6.9| 17| 63| 240 3500
ve(O2) | 8.9 | 20| 64| 160 | 680| 3200 38000

vpn(O) 2.0 [4.0| 10| 20| 61] 200| 200
ven(O) 0.81| 25| 11| 32|170| 930| 14000
ve(O) 05(1.2(3.9| 94| 36| 140| 2000

Viotal(O) 33 | 7.7 25| 62| 270| 1300| 16000

lonen kdnnen mit Neutralteilchen auf zwei Arten stol3en. Materscheidet elasti-
sche, nichtresonante und als Spezialfall resonante SkiBletresonante Stol3e bertick-
sichtigen die Wechselwirkung zwischen dem lon und dem iredten Dipol des Neutral-
teilchens, welcher bei der Annédherung des lons durch Ralawn entstanden ist. Diese
Art des Stol3es tritt bei geringen relativen Geschwindigkezwischen den Stol3partnern
und Neutralgastemperaturen auf. In diesem Fall leiten Band Lammer (2004) die
Konstantek(i, n), auch ’rate coicient’ genannt, folgendermal3en ab:

k(i, n) = 2r evan/pin = 2.3 10° \Jan/uin IS (8.25)

Hierbei gibta, die Polarisierbarkeit der Neutralteilchen an ufdst die reduzierte Masse

der Neutralteichen und lonen in atomaren Masseneinheiten)
My

My +m’

Die Tab. 8.5 zeigt einige nicht-resonante Kollisionsfrexsgen. Fir St63e zwischen Pro-

tonen und Sauerdfatomen ergibt die Gl. (8.25) bei einer Polarisationskarntstag =

0.89- 102*cn?® von Sauerstd (Schunk und Nagy 2000) den WektH*, O) = 20.8 -

10%cmst. Die Tab. 8.5 weist darauf hin, daR dieser StoR schon zunmaesen Typ

gehort. Er wird weiter unten detailierter beschrieben.

In den Hybrid-Simulationen mit einer planetaren Teilchetes dem Sauersfio wur-
de die Kollisionsfrequenz vok = 17 - 1071° cm®s™? zwischen Sauersfiatomen und
Protonen verwendet. Israelevich etal. (1999) gaben did&ehflr Sté3e im dichten aus-
gasenden Neutralgas am Kometen Halley an.

Im zweiten komplizierten Fall der Beschreibung eines Stof8ed sowohl die Po-
larisation induzierter Dipole als auch Ladungsaustausehyornehmlich bei hohen Ge-
schwindigkeiten und Temperaturen auftritt, von den Glenden erfalit. Die Gleichungen

Hin = (8.26)
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8.7 StoRRfrequenzen zwischen Neutralgas und lonen

Tabelle 8.5: Kollisionsfrequenzerk(i, n) fur nicht-resonante Wechselwirkungen zwischen lonen
der Sorte und Neutralteilchen der Sorte Entnommen von Schunk und Nagy (2000).

k(i, n) [cm®s] Neutralgas

loneni H @) O] CO,

H* resonant | resonant | 320-101°|414.10%
o+ resonant | resonant | 6.64-101° | 895.10°%°
O3 0.65-10%° | 2.31-10'° | resonant | 5.63-10°*°
CO; 0.47-101%| 1.76-10'° | 3.18-10'° | resonant

fur k werden nun energie- oder temperaturabhéngig und habemdie F

k=A- VB(1-Clog,,B)*. (8.27)

Die Tab. 8.6 gibt eine Ubersicht der wichtigsten resonaKlisionsfrequenzen. Die
Koeffizienten A, B und C sind charakteristisch fur ein bestimmtas Gnd wurden ent-
weder experimentell als Stol3querschnitte gemessen odenulmerische Berechnungen
bestimmt. Stubbe (1968) zum Beispiel bestimmte durch Beretgen unabhangig von
einer speziellen lonosphére Kollisionsfrequenzen fuf38tinit verschiedenen Neutral-
teilchen. Der KoéizientC beschreibt die Energie der relativen Bewegung zwischen den
lonen und Neutralteichen. Haufig wird auch wie in Tab. 8.G€lemperaturabhangig-
keit verwendet. Man beachte, daf3 einige Kollisionsfregaareine mittlere Temperatur
T, = (T; + T,)/2 aus der lonentemperatliy und der Neutralgastemperafly verwen-
den. Beide Temperaturverlaufe in der lonosphére zeigerAd@ldungen8.8 und 8.9
fur unterschiedliche EUV-Flisse. Berechnet man nun diegegrtige mittlere Kolli-
sionsfrequenz zwischen Protonen und Sau#fegtamen mitk(H*, O) aus Tab 8.6 und
der lonentemperatuF; aus Abb. 8.9 so erhalt man in einer H6he von 200 km Uber der
Marsoberflachdé(H*, O) = 8.59- 10-1°cm?s™* und bei 500 km, schon in der Exosphare,
k(H*,O) = 26.2-10°cm®s™L. An diesem Wertebereich wird ersichtlich, daR die verwen-
dete Kollisionsfrequenz vok= 17- 10"1%cm?®s™?, wie sie von Bagdonat et al. (2004) fir
Kometensimulationen verwendet wurde, gut mit den realeligi@nsfrequenzen in der
oberen lonosphare des Mars Ubereinstimmt.

Da die Hybrid-Simulation nur Dichteprofile, aber keine Eheilchen der Neutral-
gaskomponenten berticksichtigt, wird im Modell die lonesuwvindigkeit fur jede lo-
nensorte nach einem Stol3 reduziert:

dVi

5 = Vin Vi

dt
Der Simulationscode beschreibt nicht den Stol3vorgangdn wielmehr werden bei der

diskreten Zeiteinteilung in einzelne Zeitschrittedie neuen Geschwindigkeiten fur den
folgenden Zeitschritt nach dem Stol3 mittels Gl. (8.29) tlenet.

(8.28)

Vheu = Valt (1 — Vin - At tO) (8-29)

Dabei ist die inverse Gyrationsfrequetgz= m,/(e - By) die reale Zeit die pro Zeitschritt
vergeht.
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Tabelle 8.6: Kollisionsfrequenzerk(i, n) fir resonante Wechselwirkungen zwischen lonen der
Sortei und Neutralteilchen der Sorte Entnommen von Schunk und Nagy (2000).

@i,n) T, K | k(i,n) [cm®s™]

(0*,0) > 235 3.67- 10 11 yT,(1 - 0.064 log, T,)?
(0, 0,) | >800| 259101 yT,(1- 0.073log, T;)?
(CO%, COy) | > 850 2.85- 10°1L yT,(1 - 0.083 log, T;)?
(H*, O) > 300 | 6.61- 10711 yT;(1 - 0.047 log, T})?
(O*, H) > 300 | 6.61- 1071 yT;(1 - 0.047 log, T})?

Tabelle 8.7: Dichten der Neutralgassorten bei 200 km Uber der Marsobbdl@ach Daten der
thermosphérischen Modellrechnungen von Lammer etal.6R6tit den Kollisionsfrequenzen
der haufigsten lonen in der Plasmaumgebung des Planeten.

Neutralgas n(200 km) [cm] vi[st]
O 02 COZ VH+ Yo+ Voz VCOE
1 EUV 1.04-10° | 1.31-10" | 1.47-10° | 0.734] 0.184| 0.11 | 0.0651
10 EUV | 1.15-10° | 468-10" | 6.33-10° | 2.86 | 0.654| 0.398| 0.25
100 EUV | 1.13-10° | 1.41-10° | 290-10° | 125 | 2.76 | 1.72 | 1.34

Wie Gl. (8.24) im Allgemeinen beschreibt, ist die Sto3frexqey;, das Produkt aus der
spezifischen Stolrat€i, n) mit der Anzahldichten, der Neutralgassorte. Da die Atmo-
sphare aus vielen Neutralgassorten zusammengesetzh#t,raan fur die Stol3frequenz
der lonensorteé an allen Neutralgassorten:

vi(r) = Z k(i, n) n(r) (8.30)

Sorten

vu(r) = k(H*,0) - no(r) + k(H",COy) - nco,(r) + k(H", O5) - no,(r) (8.31)
vo-(r) = Kk(O%,0)-no(r) + k(O",CO;) - Nco,(r) + k(O", O2) - no,(r) (8.32)
vo:(r) = Kk(O3,0)no(r) +K(Oz, CO2) - Nco,(r) + K(O3, Oz) - No,(r) (8.33)
veos(r) = K(CO;3,0) - no(r) + k(CO3, CO,) - Nco,(r) + K(CO3, Os) - No,(r) (8.34)

Die GIn. (8.32) bis (8.34) verdeutlichen die Berechnung Sf3frequenzem; von
H*, O*, O und CG-lonen in der Atmosphare. Es sei darauf hingewiesen, da@rdow
die StolRraterk(i, n) als auch die Neutralgasdichtephdhenabhéangig sind. Die Tab. 8.7
gibt ein Beispiel der Neutralgasdichten und Stol3frequeres einer Hohe von 200 km
uber der Oberflache des Mars, jeweils in verschiedenen atmoschen Zusammenset-
zungen bei einem energetischen solaren Strahlungsfluf3 idnuhd 100 EUV. Die Stol3-
frequenzen zeigen eine grof3e Variabilitat sowohl zwisaem lonen untereinander als
auch zu verschiedenen Zeiten in der Geschichte der Marsatmoe. Dieses Verhalten
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8.8 Zusammenfassung

Tabelle 8.8: Dichten der Neutralgassorten bei 500 km Uber der Marsobbdl&ach Daten der

thermosphérischen Modellrechnungen von Lammer et al §2®@ den Kollisionsfrequenzen der
haufigsten lonen in der Plasmaumgebung des Planeten. Mehtbegdall Stol3e in der dichteren,
durch thermische Fluch bestimmten, frihen Exosphére wigilgfiger stattfinden.

Neutralgas n(500 km) [ cr] vi[1073s71]
O O, CO, VH+n | Yo*n | YOin | YCOin
1 EUV 3.73-10* | 1.67-10° | 1.55-101 | 0.1 0.04 | 0.009| 0.007
10 EUV |5.19-1C° | 200-10° | 3.75-10° | 1.39 | 0.52 | 0.12 | 0.09
100EUV | 1.0-10" | 211-10°| 1.29-10" | 892 | 246 | 112 | 122

unterstreicht nochmal die Notwendigkeit dieser deta#ieBetrachtung. Je schwerer das
zu stol3ende lon ist, um so geringer wird die Stol3frequenB.29 zeigt die grundle-
gende Eigenschaft, dal3 schwere lonen folglich wenigek staiNeutralgas abgebremst
werden. Je weiter man in die Geschichte der Marsatmosphéiekgeht, umso war-
mer werden die Neutral- und lonentemperaturen und um sdedietird die gesamte
Atmosphéare. Daher war die Stol3frequenz zwischen lonen eudralteichen in der No-
achischen Zeitepoche 3.5 bis 4.5 Gyr bis zu 20 mal groRenalsri heutigen Marsatmo-
sphare. Nimmt man an, dal3 di¢-@®nen in der lonosphére eine Geschwindigkeit von
ungefahrVo: = 5kms? besitzen so betragt ihre gegenwartige mittlere freie Wega
A ~ Vo /vo- = 7km. Vor 4.5Gyr betrug ihre Geschwindigkeit in der expanetgen
lonosphare ungefaify: = 10 kms. Die mittlere freie Weglange reduziert sich auf un-
gefahr 800 m.

Zum Vergleich zeigt die Tab. 8.8 die gleichen GroRen wie ib. 8a7, jedoch hier nun
an einer Hohenmarke von 500 km Uber der Oberflache, schorr iBxasphare des Pla-
neten. In dieser Hohe sind die Stol3frequenzen rund 1000leiakk als bei 200 km, da
die Neutralgasdichten zum Beispiel von £@n 9 GréRenordnungen kleiner sind als bei
200 km. Es fallt jedoch auf, daf’ St63e in der dichteren fe&xosphare, die durch ther-
mische Fluchtprozesse (siehe Abschnitt9.1.2) bestimmdeve wieder haufiger stattfin-
den.

Die gegenwartige mittlere freie Weglange fur-@nen in der Exosphére bei 500 km
betragtl ~ 2 - 10°km, wenn eine lonengeschwindigkeit vdy- = 20 kms?! verwen-
det wird. In dieser verdinnten Region kommt es damit sististnur alle 6(Ry, zu ei-
nem Stol3. Vor 4.5 Gyr betrug ihre Geschwindigkeit in der exierenden lonosphare
ungefahrVo: = 400 kms!. Die mittlere freie Weglange reduzierte sich auf ungeféahr
A = 4500 km. Diese Entfernung ist mit dem Marsradius vergleachb

8.8 Zusammenfassung
Dieses Kapitel behandelt die Entwicklung der Plasmawégalréeing mit der Atmosphéa-
re des Mars. Die Sonne leuchtete zwar in der Frihphase neit geringeren Helligkeit,

strahlte aber im harten UV und Roéntgen-Bereich wesenthtdnisiver. Die Atmosphare
des frihen Mars war einem hoheren Sonnenwindflul3 ausgd3etzée dul3eren massiven
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Einflisse auf die Atmosphare fihrten zu einem Anstieg das&tionsraten und 'verstark-
ten’ das die Wirkung des Planeten mit seiner lonosphare ialddrhis im Sonnenwind.

Besonders der lonisationsprozel3 durch Ladungsaustaagtionen mit Sonnenwindpro-
tonen wurde in der Frihphase der lonosphare und Exosphéarel@aminierenden loni-

sationsprozel3. Die Exosphéare und lonosphéare waren damét Mdliarden Jahren um

mehrere Grélienordnungen dichter als heute. Die hohen ddichitederum fuhrten zu
haufigeren Sté3en mit Protonen des Sonnenwindplasmas.
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9 Verlustprozesse der
Marsatmosphare

Aus der Marsatmosphére entweichen stéandig sowohl Neasatgme wie auch planeta-
re lonen. Dieses Kapitel gibt einen Uberblick tiber die Medsmen der Fluchtprozesse.
Man unterscheidet thermische und nicht-thermische Fnebhanismen. Der Verlust an
Teilchen durch thermische Flucht geht zuriick auf ihre Tamatpe und damit die Breite

ihrer Verteilungsfunktion. Die nicht-thermischen Fluetitd entweder vom Sonnenwind
oder von Reaktionen mit anderen Teilchen gesteuert. Wieintdn Kapitel gezeigt wur-

de, war die frihe Atmosphare des Mars intensiveren solaneftiiEsen ausgesetzt, die
wiederum einen héheren Verlust an Teilchen widerspiegeln.

9.1 Thermischer Verlust

Die thermischen Fluchtmechanismen atmosphéarischehbgillassen sich in zwei Typen
einteilen, die Jeans-Flucht und die in der Frihphase dese®sgstems dominierende
Hydrodynamische Flucht planetarer Atmosphéren. Da dieddyhamische Flucht von
kinetischen Prozessen bestimmt wird, kann man sie auchadsthermischen Mecha-
nismus klassifizieren.

9.1.1 Jeans-Flucht

Uberschreitet die Geschwindigkeit leichter Molekiile i @&xosphare die der Flucht-
geschwindigkeit, so entweichen diese aus der Exosphareldesten. Diese thermische
Flucht wird auch als Jeans-Flucht bezeichnet.

Die nach aul3en gerichtete FluRRdichte von atmosphariscagch@&n mit einer be-
stimmten thermischen Energie, dessen GeschwindigkeiEldiehtgeschwindigkeives.
an der Exobase uberschreiten, kann mit der Gl. (9.1) begtimarden:

V(
Fesc= Z_\C/);rnexo(l + Xesd g Ko ) (9.1)

wobeivy die wahrscheinlichste Geschwindigkeit ihrer Maxwelld¢dung ist, ey, ihre
Anzahldichte an der Exobase ukgs.der Fluchtparameter:

Ve GMm
= — = .2
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9 \Verlustprozesse der Marsatmosphare

Tabelle 9.1: Thermische Flucht von atomarem Wassdtdbei niedriger und hoher Sonnenaktivi-
tat.

sol. min| sol. max Referenz
Nexo [CM ™3] 2-10° 2.10 Chaufray etal. (2007)
T [K] 200 350 | Viking, Anderson und Hord (1971
Vo[km/s] 1.82 2.41 Vo = V2kgTo/M
Xesc 7.0 4.0
Fesc[cm™2s1] | 7.45-10" | 1.24-1C®
Desc[S7Y] 6.4-107° | 1.1-10¢

Hier stehtG fur die Gravitationskonstantég flir die Boltzmann Konstantem fur die
Teilchenmasse un#! flr die Masse des Planeten. ist die Fluchtgeschwindigkeit
Vesc = V2GM/r des Teilchens im Abstandzum Zentrum des Planeten. Die Exobase
befindet sich beim Mars zwischen 200 und 300 km Hohe. Die tiseire Fluchtrate von
atomarem Wasserdtovird fiir den gegenwartigen Mars zwisched 610?°s™ fiir sola-

res Minimum und 11 - 10?°s™* fiir solares Maximum bestimmt (siehe Tab. 9.1). Die ther-
mische Fluchtrate von molekularem Wassefdthy betragt nach den spektroskopischen
Messungen der HLinien im Marsspektrum des Satellit€tSEnur 33- 10°4s™* (Kras-
nopolsky und Feldman 2001a). Damit liegt die totale thecmasFluchtrate von Wasser-
stoff ungefahr zwischen.- 10?°°stund 11-10*s™.

9.1.2 Hydrodynamische Flucht bei intensivem solarem Stradlings-
flufd

Hydrodynamische Flucht kann als Grenzfall der thermisdRleicht betrachtet werden.
Steigt der heutige EUV-FIuRR auf das zehnfache, wie es vat A/@yr der Fall war, so
erhdhen sich in einem ersten Schritt atmospharischen Tratopen, worauf nachfolgend
die Hohe der Exobase ansteigt. Erreicht der energetisaladl@ngsflul? ein bestimm-
ten Wert, gibt es keine quasistatische Losung mehr, und dieetldler Exobase wandert
ins Unendliche. Solare Strahlungsenergie im EUV-Bereighnknicht mehr in vollstan-
dig in thermische Energie umgewandelt werden: Ubersopéissermische Energie wird
in kinetische Energie umgewandelt und hydrodynamischehflwird ausgelost. Jeans-
Flucht tritt auf, wenn nur ein kleiner Teil der Atome aus demermgetischen Auslaufer der
Maxwell-Verteilung die Fluchtgeschwindigkeit tbersatetund in den Weltraum ent-
weicht. Dabei wird die Quasi-Stationaritat nicht aufgedrbHydrodynamische Flucht
dagegen laR3t die Teilchen der gesamten Maxwell-Verteiamgeichen.

Die kurzliche Modellierung der atmosphéarischen Entwiokjauf terrestrischen Pla-
neten hat die Fraktionierung der urspriinglichen atmosgdtégn Zusammensetzung
wahrend eines vom solaren Strahlungsflul3 ausgeldstendwthmischen Fluchtprozes-
ses in den Mittelpunkt geriickt (Lammer etal. 2006, Kulikbale2006). Die obere At-
mosphéare der terrestrischen Planeten wird hauptsachiicindlie Absorption von EUV-
Strahlung bestimmt und zusétzlich durch die Einlagerung knergie bei grof3en Ein-
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9.2 Nicht-Thermischer Verlust

schlagen von Meteoriten und Asteroiden (Bauer 1971). Da ausndem Sun-in-Time
Programm die Entwicklung der EUV-Strahlung kennt, kann rei@ae Skalenrelation fur
die Bestimmung der exospharischen Temper&tyrdie fur die thermische Fluch verant-
wortlich ist, Uber die Geschichte das Mars hin anwendens®Relation basiert auf der
Annahme eines Gleichgewichtszustandes zwischen der Vé@rtagerung des hochener-
getischen Strahlungsflusses und dem Warmetransportengiatmospharische Schichten
durch Warmeleitung:

(T — To)1 ~ Ixuvi - Qo

(T = To)o  Ixuvo- 01

Dabei bezeichnej die Gravitationsbeschleunigung umgldie Temperatur an der un-
teren Thermosphéarenschicht, der Mesopause, zur gegeyevazieitt; und zum vergan-
genen Zeitpunkt, (Bauer und Hantsch 1989). Wern, grof3 ist und der thermische
FluchtparameteKes. Werte kleiner als 1.5 erreicht, wird die Exosphére instabd das
hydrostatische Gleichgewicht ist nicht langer gultig.

Aus dieser hydrodynamischen Betrachtung folgt, dal’ furspkérentemperaturen
T, > 1000 bei Mars die thermische Energiks3., die GravitationsenergieNmG/r
Ubersteigt. Leichte atmospharische Anteile wie Wassgrstdweichen vom Planeten.
Dieser Prozel3 wird nur vom EUV-Fluf3 und von deffDsion der schweren atmosphari-
schen C@Molekule begrenzt. Die Atmosphare des Mars erfuhr eiffesionsbegrenzte
hydrodynamische Flucht von Wassefsaus dem urspriinglichen Wasservorkommen zu-
mindest wahrend der ersten 300 Millionen Jahre nach detdinisg des Planeten. Ver-
schiedene Studien, die diesen Prozel} in der Frihphase eaeladetenentstehung unter-
sucht haben, sagen Wassefisierlustraten in der GréRenordnung von ungefalif bis
10?°s bei Mars voraus (Hunten 1993, Kasting und Pollack 1983)s®Raten sind gro3
genug, um in 300 Millionen Jahren den Betrag an Wassérsier in einem terrestrischen
Ozean vorhanden ist zu entfernen.

Unter diesen extremen Bedingungen steigen die Was##tsthtraten so stark an, um
Uber aufwartsgerichte Reibungskréafte schwerere atmasphéa Bestandteilen mit aus
der Atmosphére zu entfernen. Leichtere Spezies werden nbnegEhenden Wassersto
mitgerissen. Diese werden sogar noch einfacher entzogelesdchwereren, was zu einer
Massentrennung der Spezies in der zurtickbleibenden Atmaospihrt.

(9.3)

9.2 Nicht-Thermischer Verlust

Wie im Abschnitt9.1.1 gezeigt wurde, sind Wasseistdome leicht genug, um durch
thermische Flucht aus der Atmosphare entweichen zu kor8anverere Spezies wie
Sauerstfi und Stickstdf konnen dagegen nichffizient durch Jeans-Flucht aus der At-
mosphare entfernt werden. Wenn Sauefsticht aus der Atmosphére entweichen wirde,
fuhrt die Photodissoziation von J@-Molekulen gefolgt von einer thermischen Flucht
von Wasserstid zu einem Ansteigen der Sauer$toenge in der Atmosphéare. Wenn man
annimmt, dal3 die Oberflache neben einer gleichmaRigen @&ydder oberen Boden-
schichten keine bedeutende Senke fur Sau@mdaostellt, hatte sich Uber die letzten Mil-
liarden Jahre der Evolution des Mars eine Atmosphare ausamehundert Millibar Sau-
erstdf ansammeln mussen. Dies wurde aber nicht beobachtet. Mckird Donahue
(1972) zeigten, dafld die erwarteten Fluchtraten von H und Werhaltnis von 2 : 1
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9 \Verlustprozesse der Marsatmosphare

zueinander seien. Infolgedessen sollte Saunstdetrachtlichen Mengen aus der Mar-
satomsphare entweichen. Die Mechanismen fir diesen Saftieeslust sind relativ gut
bekannt. Bei den meisten Prozessen sind der Sonnenwinsbldiee Strahlung im EUV-
Bereich oder andere planetare energetische Teilcherigetéleitere schwere planetare
Teilchen wie Stickstfy, Kohlenstdf, Neon entweichen auch durch diese Prozesse in den
Weltraum. Man bezeichnet sie als nicht-thermische Fludagsse, die im folgenden ge-
nauer beschrieben werden.

9.2.1 Photochemische Flucht durch dissoziative Rekombitian

Dissoziative Rekombination von ionospharischerl@nen produziert sehr niederenerge-
tische neutrale Sauersiatome, wobei ein Anteil entweichen kann und der andere Antei
die planetare Korona bildet. Monte Carlo Modelle verfolgka thermisch-heil3en Sau-
erstdfatome durch Hinzunahme von St63en und Energieverlust aemnitWeg in die
Exosphéare (Lammer etal. 2003). Sie ergeben durchscbhgtii Fluchtraten thermisch-
heilRen Sauersfis von 5- 10?4s™1.

9.2.2 Flucht durch sich ablésende ionosphéarische Plasmailken

Ein anderer atmosphérischer Verlustprozel3 am Mars istrdehEinung von MHD-Insta-
bilitaten an der Grenzschicht zwischen dem Sonnenwind@asd dem ionosphérischen
Plasma. Plasmamessungen von Phobos-2 wie auch HybrideBiomen von BolR3wetter
etal. (2004) und Simon etal. (2007a) konnten eine ICB beisMieststellen. Da das ma-
gnetospharische Sonnenwindplasma eine viel hthere Gestigkeit aufweist als das
an dieser Grenzschicht unmittelbar angrenzende ionasphéarPlasma, kommt es zur
Bildung von Instabilitdten. Insbesondere kann sich eirvikeHelmholtz-Instabilitat aus-
bilden. Abhangig von Dichte-, Temperaturgradienten oadgrMagnetfeldrichtung kann
die Instabilitéat in den nichtlinearen Zustand Ubergehezsddders an den Flanken der
ICB, an denen die Geschwindigkeitsunterschiede beidenida grol3 sind, fihrt die In-
stabilitat zu Wellen mit einer grof3en raumlichen Amplitudeder Gré3enordnung von
10%km. SchlieBlich kénnen sich mit dieser Wellenaktivitatlianospharischen Plasma-
wolken ablosen.

An der Venus wurden diese Plasmawolken durch Messungen Vénleobachtet
(Brace etal. 1982a). Datenanalysen des V& Instrumentes auf MGS ergaben kal-
te Elektronen Uber der lonopause des Mars, die auf Plasrkewaln Mars hindeuten
(Acuiia etal. 1998). Lammer etal. (2003) skalierten die&8itun an der Venus auf Plas-
mabedingungen am Mars und erhielten eine gegenwartigasteate zwischen #und
5.10%s™.

9.2.3 Atmosphéarisches Sputtering

Das Auftrefen von energetischen Teilchen auf Neutralgasteilchen irsMianosphéare
kann zu dem Hekt des Sputtering fuhren. Dabei kbénnen die gétreen Teichen ge-
nigend Energie erhalten, um aus der Atmosphare gestreutrliemwund mit Geschwin-
digkeiten vorv > Vescvom Planeten entweichen. In einer Studie von Leblanc undsioh

(2002) wurde die gestreute Verteilung innerhalb der theciniheil3en Korona modelliert.

128



9.2 Nicht-Thermischer Verlust

Die entweichenden Teilchen wurden mit einem 3D-Testteihchodell studiert. Koppelt
man ein Monte Carlo Modell mit einem molekular dynamischeodill um die Stol3e
zwischen den heil3en Teilchen und den kalten Molekilen desaftaosphére zu be-
schreiben, erhalt man eine gegenwartige Fluchtrate voerSafli durch Sputtering von
4.3- 107 s (Lammer etal. 2003).

9.2.4 Flucht durch lonen Pick-up

Werden Neutralgasteichen ionisiert und kénnen sie in Regiayelangen in denen sie
das konvektiven elektrischen Feldes in die Sonnenwindsatny aufnimmt und vom Pla-
neten wegtransportiert. Bereits Messungen des ASPERAumsntes auf Phobos-2 ha-
ben gezeigt, dal3 der Plasmaschweif des Mars hauptsachigblanetaren lonen besteht
(Lundin etal. 1991). Das Testteilchen-Modell von Lammeale2003) ergab eine Ver-
lustrate von 3 - 10?*s™! Sauerstfiionen. Ergebnisse der Hybrid-Simulationen, die im
Abschnitt 10.2.1 vorgestellt werden, ergeben eine Vawitistvon 30 - 10?22s7! Sauerst-
offionen aus der Exosphare und 710?*s Sauerstfiionen aus der lonosphéare. Beim
exosphérischen Verlust handelt es sich hauptséchlich akaupi lonen. Am ionosphari-
sche Anteil sind auch andere Verlustprozesse beteiligt.

9.2.5 Impuls-Transport auf die lonosphare

Der Flul3 von kalten ionospharischen lonen aus der Ternmiregion des Mars in den
Schweif wurde vom ASPERA Instrument auf Phobos-2 beobacbier Sonnenwind
Ubergibt seinen Impuls dem kalten ionospharischen Plasnaner tagseitigen Uber-
gangsregion bei der ICB. Dieser Impulsibertrag erfolgt io3geien Plasma entweder
Uber die Beschleunigung geladener Teilchen mittels desditive elektrische Feld im
Sonnenwind oder mittels elektromagnetischer Wellen insiaka Lundin und Guglielmi
(2006) schlugen vor, dalf3 sich in einem Plasma mit oszilidea elektromagnetischen
Feldern nichtlineare Krafte, die sogenannten Ponderammotkrafte entstehen. Mit ih-
nen konnen Plasmabeschleunigungen beschrieben werden.

Der Impulsibertrag fihrt dazu, dal3 das ionosphéarischef@lasden Plasmaschweif
transportiert wird (Lundin etal. 1991, Pérez-de-Tejad@8)9An der Venus registrierte
die Raumsonde PVO eine mittlere Geschwindigkeit von urigeb&my/s der O-lonen
nahe des Terminators (Pérez-de-Tejada 1992). Diese Gesliglkeit entspricht unge-
fahr der Fluchtgeschwindigkeit von Sauefftomen am Mars. Am Terminator des Mars
registrierte IMA auf MEX auch &hnlich hohe Geschwindigkeivon planetaren Sauerst-
offionen. Die instrumentelle Bestimmung einer unteren Gesuligkeitsgrenze gestaltet
sich jedoch schwierig, da die Geschwindigkeit der Raumeamdl ihr Potential von der
gleichen GrofRenordnung sind. Das Instrument auf PVO waisip&ir kalte lonen op-
timiert, IMA jedoch nicht. Die Ergebnisse der Studien vome2éde-Tejada (1992) und
Pérez-de-Tejada (1998) zeigen, das dieser Impulstramsgcnanismus ionospharischen
Sauerstfiionen auf Geschwindigkeiten groRer als §&Mmeschleunigen kann. (Pérez-de-
Tejada 1992) zeigt, dal’ die Flucht von kalten lonen durchlagrulstransport des Son-
nenwindes auf die lonosphére die Menge an Wasser vom Pheaetiernt hat, die einem
globalen Ozean in einer Tiefe von 10-30 m entspricht.
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Abbildung 9.1: Chronologie von verschiedenen Ereignissen, die zu groBeinderungen in der
Marsatmosphére geftihrt haben.

Lammer etal. (2003) studierten diesen Verlustprozel} insierheobachtete Sternen-
winddaten von jungen sonnenéhnliche Sternen und eine pbidos, wie sie in der Frih-
phase des Mars vorkam, verwendeten. Fir die gegenwartigdmgungen fanden sie
eine Fluchtrate von Sauerstoon 10-10?°s™?.

Im Rahmen des hier verwendeten Hybrid-Modells wird der $pamtmechanismus
Uber das elektrischen Feld mit berticksichtigt. Es zeidt sicfolgenden Kapitel 10, dafl3
dieser Verlustprozel3 eine wichtige Rolle in der Geschiclee Mars spielt, da er eng
mit der Sonnenwind- und ionospharischen Dichte verknigpfdie in der Frihphase des
Sonnensystems um mehrere GréRenordnungen hoher wareturbieschnittliche gegen-
wartige Verlustrate von Oaus der lonosphare des Mars wurde nfx- 10?4 st ermittelt,
welche einen etwas geringeren Wert aufweist als der Wertaommer et al. (2003).

9.2.6 Einlagerung in oberflachennahe Bodenschichten

Lammer etal. (2003) fanden heraus, das das Verhdltnis dehfaten zwischen H:O
von 2 : 1 fur eine Atmosphare im Gleichgewichtszustand recHitechterhalten werden
kann infolge der gré3eren Masse von Saudfsfeeht man jedoch eine weitere Teichen-
senke, namlich die Reaktion von Sauefstoit der Oberflache in Betracht, kann das
Verhéltnis eingehalten werden. Lammer etal. (2003) bestandaR sich ungefahr 40
Sauerstfiteilchen seit ungefahr 2 Gyr in die Marsboden eingelagdrtEiaenoxide und
Sulphate sind die haufigsten Verbindungen als Oxydatiadsgte. Da die urspringliche
mineralogische Zusammensetzung auf Mars Eisen und Schivegféchtlich niedrigeren
Oxydationsstufen enthielt, wurden diese Elemente einelttedde Senke fir atmospha-
rischen Sauerstb(Lammer etal. 2003).
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9.3 Zusammenfassung

Im Kapitel 7 wurde die planetare Evolution des Mars in dredéen eingeteilt, der No-
achischen, frihen Epoche vor 3.5 Gyr, einer HesperianisBlegiode zwischen 3.5 und
1.8 Gyr und der Amazonische Periode, die vor 1.8 Gyr begadrisin die Gegenwart
reicht. Die Abb. 9.1 skizziert diese Entwicklungsepochetfesg einer Zeitachse. Es wird
gezeigt, wann die wichtigsten geologischen und klimagsctieranderungen stattfanden.
Die angegebenen Zeiten kdnnen heute nur bis auf einige hukiiléonen Jahre ge-
nau angegeben werden. Es wird davon ausgegangen, dal} lofjigebe Veranderungen
klimatische Veranderungen nach sich zogen. So wurde dé&algdKlimawechsel vor
3.8 Gyr wahrscheinlich vom aufkommenden Vulkanismus aufQleerflache ausgeldst.
Aber auch auf3ere Einflisse, wie der verstarkte Einschlagvatroriten und Kometen
in der Noachische Periode hatten groRe Auswirkungen aufige Atmosphare. Solare
Einflisse steuerten das Einsetzten und die Starke der atédisghen Verlustprozesse.
Besonders in den ersten 500 Millionen Jahren hat die thehaiBlucht grof3e Anteile der
standig vom Planeten noch ausgasenden Atmosphare immagvéatfernt. Ein globa-
les Magnetfeld schitzte die unteren Schichten der Atmaspid dem Einwirken von
nicht-thermischen Verlustprozessen. Als dieses Feld ngefahr 3.5 Gyr verschwand,
war zwar der solare Einflu3 nicht mehr so stark um die Atmosphléarch thermische
Flucht zu dezimieren, nun wirkten jedoch die nicht-thechen Verlustprozesse. Insbe-
sondere sind dabei der Ubertrag von Impuls des Sonnenwadedie ionosphérischen

Schichten und der Pick-upfiekt hervorzuheben. Beide Prozesse haben auch heute noch

die hochsten Anteile bei den Verlustraten planetarer lonen
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Wie im Kapitel 7 verdeutlicht wurde, ist das gegenwartigaé auf dem Mars zu kalt

und die Atmosphére zu diinn, um Wasser in seinem flissigeregggrustand zu halten.
Es gibt jedoch mittlerweile durch diverse Raumsondenbeuiagen eindeutige Anzei-
chen, dal3 diese Situation in der Vergangenheit anders wabdthtungen von Talsyste-
men in kraterreichen und damit sehr alten Gebieten auf d#fickén Hemisphére las-

sen die Vermutung aufkommen, daf3 Mars einmal hydrologiebh aktiv gewesen sein
konnte, zumindest wahrend der ersten hundert MillionemeJahch seiner Entstehung
(Carr 1987, Head etal. 1999, Baker 2001, Lunine etal. 200@&s€efiere und Leblanc
2004, Donahue 2004). Carr und Head (2003) bestimmten digg®Memes maoglichen

frihen Wasserreservoirs auf dem Mars aus geomorpholagisghalysen der vermutli-

chen Kustenlinien, indem sie Bilder von MGS auswertetere Hnalyse zeigt, daf3 ein
friher Wasserozean mit einer Tiefe von ungefahr 150 m digf@obenmerkmale erkla-

ren kbnnte.

Um die Evolution des Wasserverlust in der Entwicklungsbetite der Mars zu be-
stimmen, ist die Kenntnis notwendig wie die Marsatmosplérieder Epoche zusam-
mengesetzt war. Eine genaue Entwicklung der Zusammemggizinicht bekannt. Man
nimmt an, daf} Stickstbeinen gro3eren Anteil in der fruihen Marsatmosphare als heu-
te gehabt haben konnte. Nach dem Ende des Ausgasen aus nieteRtderflache vor
etwa 3.5 Gyr hat sich wahrscheinlich die heutige Atmospt#Ersammensetzung einge-
stellt. Aus diesen Grunden bietet es sich an in Simulatiaiengegenwartige Atmo-
spharenzusammensetzung den solaren Einfllissen vergaigeaohen auszusetzen, um
die Evolution des Wasserhaushalts zu untersuchen. Dabes isotwendig, die gegen-
wartigen Parameter der Marsionosphare moglichst genategtinbmen, um Fehler zu
minimieren. Weiterhin wurde im Kapitel 8 gezeigt, dal’ wesdtkonisationsmechanismen
neben der Photoionisation besonders in der Frihphase desi&ystems, als der Son-
nenwind dichter war, bei der lonenproduktion zu berlcksjem sind. Eine Simulation
sollte mehrere lonenspezies beinhalten, um den Verlust @dezies und ihre Wechsel-
wirkung untereinander zu studieren. Schon aufgrund desrscitiedlichen Masse zei-
gen die drei haufigsten lonen-Spezies O; und CQ ein unterschiedliches kinetisches
Verhalten. So ist CO fast dreimal schwerer als™Qwas zu einem dreimal so grof3en
Gyrationsradius fuhrt. Diese verschiedendteke beeinflussen die Bildung des Schwe-
rionenschweifes hinter dem Planeten. Mit dem Hybrid-Mb#&&hnen im Unterschied
zu vielen anderen Ansatzen die nicht-thermischen Ventaggsse studiert werden. Dazu
werden der Impuls-Transport des Sonnenwindes auf die pdvéws, der lonen-Pick-up
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und die Flucht durch sich ablésende ionosphéarische Plastkemwgezahlt.

Es hat sich herausgestellt, da? neben dem lonen-Pick-lijbdi¢ragung des Sonnen-
windimpulses auf die oberen Schichten der lonosphére e¢stleeidender Prozel bei der
Flucht planetarer lonen aus den lonospharen von Mars unasven Dieser Prozel3 fuhrt
in Regionen der Terminatorebene zu einer lonenflucht in dasnfaschweif. Er wurde
von Pérez-de-Tejada (1992, 1998), Terada et al. (2002Yibwetal. (1990), Lundin etal.
(1991, 2007) und kirzlich auch von Lundin et al. (2008) usueht. Diese Studien wiesen
nach, daf3 die Verlustrate planetarer Sauéistten von diesem Prozel3 dominiert wird.
BolRwetter etal. (2004) identifizierten einen langsamertawisfluld nahe der Termina-
torregion in ihren Hybrid-Simulationen. Merkmale von Rtesvolken, die sich von der
lonosphéare ablésen, wurden auch von BoRwetter etal. (2p€fdnden. Eine Instabili-
tat erzeugt Wellenaktivitat in den oberen Schichten desdgigen lonosphare. In diesen
Regionen stromt das aufgeheizte Sonnenwindplasma amedigiénetaren Schwerio-
nenplasma vorbei. Wenn die Wellenamplitude ansteigt, &irsich Plasmawolken von
der lonosphére ablésen und in den Schweif bewegen (Pen2604).

In diesem Kapitel wird die Evolution der Wechselwirkung &snenwindes mit der
Atmosphare Uber die letzten 4.5 Gyr untersucht. Verwendetdazu das Hybrid-Modell
mit mehreren planetaren lonensorten. Der Verlust plaeetanen wird analysiert und
mit den Ergebnissen anderer Studien verglichen. Die Simouken vernachléassigen ein
intrinsisches planetares Magnetfeld, schon deswegehbg&ng grol3e Unsicherheiten
bestehen wann ein friher Marsdynamo einsetzte und welcdrkeSer hatte (Schubert
etal. 2000, Stevenson 2001, Breuer und Spohn 2003). Dammrekddiese Ergebnisse
als obere Grenze fir die lonenflucht Uber die Geschichte das Ketrachtet werden.
Ein Magnetfeld wirde die lonosphére abschirmen und dert-tii@imischen Verlust an
lonen reduzieren.

10.1 Simulationen und Plasmaparameter

Zur Bestimmung des planetaren lonenverlustes wurden 2&edene Simulationen
durchgefuhrt. FUr die gegenwartige PlasmawechselwirkamgViars wurden zwei ver-
schiedene lonospharenmodelle verwendet, namlich ein Muateh ionosphéarischen Pro-
filen von Krasnopolsky (2002) und Chaufray etal. (2007),clvek im Abschnitt4.3.2
vorgestellt wurde und das thermospharische Modell nachnhanet al. (2006). Die Si-
mulationen zu friheren Zeitepochen verwenden ausscialeths Modell nach Lammer
etal. (2006) als Eingabeparameter, da dieses Modell giasiteren solaren Einfliisse auf
die Neutralgasatmosphare erfal3t. Auf der anderen Seitddléet dieses Modell keine
exospharischen Profile der gegenwartigen thermisch-h&8geerstfi- und Wassersté-
korona des Mars. Wie im Abschnitt8.5 beschrieben, sagt dadelMallerdings fur die
frihe Phase nach der Planetenentstehung vor 4 Milliardenedaine dichte Neutralga-
sexosphare voraus. Diese exospharischen Anteile werdelebentsprechenden Simu-
lationen als Eingabeparameter beriicksichtigt.

Neben den unterschiedlichen lonospharenmodellen wureédmnaere Simulationen auf
kartesischen und krummlinigen Gittern gestartet, um eibbahgigkeit der Verlustraten
vom verwendeten Simulationsgitter auszuschlie3en. Bessrdie Verlustraten der lonen
an der inneren Hindernisgrenze in die unteren ionosphi@rs8chichten kdnnen von der
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Tabelle 10.1:Parameter der Simulationen zum friihen Mars. Die &gitmarkiert den Zeitpunkt
in der Vergangenheit 'before present’. Weitere ungestBaanenwindparameter findet man in
Tab. 8.1. Das Symbdi kennzeichnet die Parameter der Simulation extremer Savinddichte
von 10 000cm®. Der Anstrémdruck des Sonnenwindes wird i, bezeichnet.

‘ EUV ‘ tep [Gyr] ‘ Ma ‘ Besw ‘ Bi.sw ‘ Beni ‘ Msw [nPa]\

1 0.00| 9.66| 1.91| 0.48| 0.0289 0.67
2 2.03| 11.12| 1.59| 0.40| 0.0243 2.6
5 3.40| 13.18| 1.22| 0.31| 0.0189 15.4
10 3.93| 14.83| 0.98| 0.25| 0.0155 57.7
30 4.33|17.58| 0.69| 0.17| 0.0115 440
100 4.49| 20.66| 0.48| 0.12 | 0.0096 3347
100* 4.49|79.22| 7.0|1.75| 0.1410 49220

Wahl der Gitterauflésung beeinflul3t werden. Da sich in erSestsimulationen gezeigt
hat, daf3 eine Heizung der Elektronen in der lonosphare meneiAdiabatenexponenten
vonk = 2 einen erhohten thermischen Druck erzeugt und den Bow Shiecku 18 Ry,
weit nach auf3en vor den Planeten verschiebt, wurden weéiaralationen mit Adiaba-
tenexponenten vor = 1 (isotherm) und = 5/3 (rein adiabatisch) durchgefiihrt. Die
Elektronenflissigkeit des Sonnenwindes wurde weiterhtrxmi2 behandelt.

In weiteren Simulationen zu den gegenwartigen BedinguragerMars wurde der
Winkel zwischen dem Interplanetaren Magnetfeld und debrtngsrichtung von 57
auf 90° gesetzt. Es wird vermutet, dald im Fall der senkrechten Mégdechtung die
Verlustraten der lonen hoher sind, da das konvektive esekte Feld und damit die Lor-
entzkraft auf die planetaren lonen hdher ist als im schr&gtimungsrichtung stehenden
Magnetfeld. Schliel3lich wurde auch eine Umkehrung des Mtgluvektors im Sonnen-
wind simuliert, da dieses Szenario haufig auftritt, wennRlanet die Grenzschicht zwi-
schen zwei Sektoren des interplanetaren Magnetfeldebqiuect (siehe Abb. 6.9).

Die Sonnenwindparameter der durchgefihrten Simulationgden in Tab. 8.1 und
10.1 aufgelistet. Die Tab. 10.2 gibt die Werte wichtigerdatiaparamter im ungestorten
Sonnenwind an, wie die lonentragheitslange,cund die Gyrationsradien der Protonen,
O*-lonen und CQ-lonen. Es sei darauf hingewiesen, dal’ bei den Simulatipaervor
4.5 Gyr die Gyrationsradien von*@onen mitrg = 2900 km die gleiche GréRenordnung
aufweisen wie die von Protonen in der gegenwartigen Saonaie Protonengyrations-
radien zum Szenario des frihen Mars dagegen sind um einee@tihung kleiner als
ihre heutigen Werte. Mity; = 179 km sind sie etwa 20 mal kleiner als der Radius von
Mars. Betrachtet man allerdings die Weite der Zykloiderwgy = 2nry = 1125km,
so liegt diese Lange wieder in der GroRenordnung des Planaelie@s. Somit kann fest-
gestellt werden, dald die Gyrationsradien der planetareBw&wtonen auch in der friilhen
Zeitepoche der Plasmawechselwirkung mit Mars ein kink&soder Multi-Fluid-Modell
erfordern.
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Tabelle 10.2:Charakteristische Skalen der Plasmasimulationen im tiiges Sonnenwind. Es
wird angemerkt, daf? die Schwerionen eine Zykloidenbewggwsfihren. Ihre Weites = 2xr4
und ihre HOheh = 2rg vergrolRern noch einmal die Bewegungsskalen im Vergleich @Gyrati-
onsradiug’g und unterstreichen den kinetischen Charakter der Wechkalvy.

| EUV | tgp [Gyr] | c/wpi [km] | rg(HY) [km] | rg(O*) [km] | rg(CO3) [km] |

1 0.00 143 1380 22100 60700
2 2.03 92 1018 16300 44800
5 3.40 51 673 10800 29600
10 3.93 33 490 7800 21600
30 4.33 17 298 4800 13100
100 4.49 8.7 179 2900 7900
100* 4.49 2.3 179 2900 7900

10.2 Ergebnisse bei gegenwartigen Bedingungen

Dieser Abschnitt behandelt die Simulationsergebnissel@iir Mars bei gegenwartigen
mittleren Bedingungen der Sonnenaktivitat. Dazu werdesi awsgewdahlte Simulationen
mit unterschiedlichen ionosphéarischen Profilen vorghkstel

10.2.1 lonenproduktion nach atmospharischen und exosphéchen
Profilen

Die Abbildungen 10.1, 10.2 und 10.3 zeigen die typischesré&grolien flr zueinander
senkrecht stehende Querschnitte durch die Simulationsbhapasistationaren Zustand
der Simulation naclh = 2436 s. Betrachtet man Abb. 10.2(f), so erkennt man, dal3 der
Sonnenwind mit einer Geschwindigkeit von 400/&naon links entlang der positiven x-
Richtung in die Simulationsbox stromt. Er hat sie in der ggge@ Situation rund 23 mal
durchquert. Die Abb. 10.1 zeigt einen Schnitt entlang dexaiqrebene und die Abb. 10.2
einen Schnitt entlang der Polarebene des Planeten. Esrseif dengewiesen, dal3 die
dritte Ebene in Abb. 10.3 keinen Schnitt entlang der Tertoirgdene zeigt, sondern eine
zu ihr parallele Ebene im Abstand von= 3R, stromabwarts vom Mittelpunkt des
Planeten. Um Strukturen im Schweif groRraumiger zu untérsa, wurde der Planet aus
der Mitte der Simulationsbox umR,, stromaufwérts verschoben. Der Betrachter der
Abb. 10.3 befindet sich geometrisch auf der Nachtseite daseRin und siehtin Richtung
Sonne, wie der Sonnenwind auf ihn zustromt.

Im ungestérten Sonnenwindplasma sind das Interplanetagnbtfeld und das kon-
vektive elektrische Feld wie folgt ausgerichtet. Wie manAdaio. 10.1(a) erkennt, liegt
der IMF-Vektor in der Aquatorebene und ist mit 53chrag zur Strdmungsrichtung aus-
gerichtet. Im Koordinatensystem der Simulation tragt eleanegative y-Komponente.
Die Abb. 10.2(b) zeigt die Richtung und Starke des konvektielektrischen Feldes im
ungestorten Sonnenwind. Es weist entlang der positvéohse in dieE*-Hemisphére.

In der weiteren Diskussion der Simulationsergebnisse wsldesondere auf die gro3-
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raumigen Plasmastrukturen eingegangen. Eine umfassemalgs& der Strukturen nahe
des Planeten wurde in BoéR3wetter etal. (2004) durchgefltet.Abschnitt 2 stellt dem
Leser bereits wichtige Strukturen und Grenzschichten ifPtlesmaumgebung des Plane-
ten vor. Insbesondere lohnt sich ein Vergleich der Abb. 2t3ib. 10.2 und der Abb. 2.4
mit der Abb. 10.1. Die ersten beiden Abbildungen zeigen djaadiorebene, die letzteren
zwei die Polarebene bei der Plasmawechselwirkung. EinuggeaBlick auf Abb. 10.1
macht jedoch deutlich, daR die Aquatorebene doch nichstamitig symmetrisch zur
Linie Sonne-Planet ist. Weiterhin wird darauf hingewiesdeld Bol3wetter etal. (2008)
bereits Ergebnisse der Hybrid-Simulationen mit mehreamgiaren lonen vorstellte. Im
Abschnitt 6.6 findet man auch eine Auswahl davon.

Bow Shock

Der Bow Shock befindet sich in dieser Simulation am subsol&enkt bei ungefahr
x = —2Ry. Magnetometermessungen von Phobos-2 und MGS sagen ectesdanitt-
liche Position bek = —1.5Ry, voraus (Vignes etal. 2000, Trotignon etal. 2006). Unter-
schiedliche Anstrémdriicke des Sonnenwindes, die Ausmghtler lokalen Krustenma-
gnetfelder auf der Stidhalbkugel und die Richtung des IME€elaglie Position des Bow
Shocks besonders an den Flanken sehr variieren. Die Memsuog ROMAP auf Rosetta
ergaben z.B. eine starker zum Planeten verschobene Pdsiebe Kap. 6). Aus der Sicht
der Simulationen wurde eine Abhangigkeit der Bow-ShockHiin von der Heizung der
Elektronen in der lonosphére festgestellt. In dieser Satnrh betrug der Adiabatenexpo-
nentx = 2. Weitere Simulationen zeigten mzit= 5/3 eine Position bex = —1.5Ry. Ein
weitere Ursache fiir die ungenaue Bow-Shock-Position Ireder relativ groben Gitter-
auflosung vor\x = 12Ry, / 122 Zellen= 334 km in dieser Simulation. Ein krummliniges
Gitter wurde nicht verwendet. Mit dieser Auflosung lasseh slie ionospharischen Ska-
lenhdhen nicht ausreichend genau approximieren, um eieetichen Dichteabfall des
ionosphérischen Plasmas 200-300 km tber der Oberflachdatestéh zu reproduzieren.
Folglich vergroRert sich das ionosphéarische Hindernis wardchiebt sich Position des
Bow Shocks weiter stromaufwarts.

An den Flanken des Bow Shocks lassen sich im Querschnitt \aim 30.3(c) auch
deutliche Asymmetrien in der Position feststellen. Siensteen von der unterschiedlichen
Ausbreitungsgeschwindigkeit der schnellen Magnetoseblé zur Richtung des IMF.
Senkrecht zum Magnetfeldvektor betragt die Machzahl, enitsich diese Welle ausbrei-
tet, M3 + M32)¥2, parallel breitet sie sich fir den Falk < cs mit der Schall-Machzahl
Ms aus. Auch eine verstarkte Massenbeladung des Plasmas E1-ddemisphéare senkt
ihre Geschwindigkeit herab und verschiebt die PositionStgscks naher zum Planeten.

Tiefer im Schweif beix = 7Ry werden nicht nur Stérungen in der Dichte (siehe
Abb. 10.1(c)) sondern auch im Magnetfeld zwischen den Tallds beobachtet (siehe
Abb. 10.1(a)). Sie sind wie im Abschnitt3.7.1 erlautert Mirkungen der Randbedin-
gungen. Da sich die Stérungen jedoch nicht weiter stromadsrausbreiten, kbnnen sie
vernachlassigt werden.

Planetare lonen der Exosphare

Die exospharischen planetaren lonen werden im Abstand wenIdarsradien Gber der

Planetenoberflache kugelsymmetrisch in die Simulationgogesetzt. Die Abbildun-

gen.10.1(d), 10.2(d) und 10.3(d) veranschaulichen, daBrukers die thermisch-heil3e
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Wasserstfikorona den planetaren Wake hinter dem Hindernis fillt. \&etneinlich fuh-
ren die in allen Raumrichtungen gleichen lonenprodukpoofe zu einer hbheren Dich-
te dieser lonen auf der Nachtseite des Planeten, als mam Redditat beobachtet. Eine
lonenproduktion auf der Nachtseite erfolgt in der Reaiiiéht tiber Photoionisation und
kaum durch Ladungsaustauschreaktionen, da die Sonneftwiddathte im Wake nur sehr
gering ist.

Man erkennt in Abb. 10.1(d), daf3 sich die planetaren Protameerhalb des magne-
tischen Lobes anhaufen. lhre Dichte fallt deutlich an deBMI€B zum Plasma in der
Magnetosheath ab. Einige Protonen, die sich vor der ICBitM#gnetosheath befinden,
werden vom heil3en Sonnenwindplasma thermalisiert undrirBdéweif mitgenommen.
Wie die Abbildungen.10.1(g) und 10.2(g) zeigen, werdenasie hohe Geschwindig-
keiten z.T. Uber die ungestorte Sonnenwindgeschwindigdeschleunigt (vgl. B.2(e)).
Vergleicht man die Dichten der planetaren Protonen in daradayebene zwischen der
Abend- und Morgenseite des Planeten, so wird deutlich, ded&dEbene leichte Asym-
metrien aufweist. An der Morgenseite des Planeter®fykdnnen Protonen aus der Exo-
sphéare stromaufwarts vordringen. An dieser Seite zeigeRkeldlinien des IMF quasipar-
allel zur Normalen des Bow Shocks. Es liegt ein quasipdealgchock vor. lonen kdnnen
sich entlang der Feldlinien weit vor die Schockfront strofgirts bewegen. Diese lonen
storen den Sonnenwindfluf3 Uber Instabilitdten, welche evied Wellen auslésen. Man
bezeichnet diese von diversen Teilchen und Wellen gediatgon auch als Vorschock-
region. In den Ergebnissen der Hybrid-Simulation ersaeladiglich die stromaufwarts
vordringenden planetaren Protonen, jedoch keine Stérumgder Vorschockregion, da
die Gitterauflosung dafir zu niedrig ist und die Felder zunatischen Stabilitat geglattet
werden.

Anhand der Abbildungen. 10.2(e) und (h) sieht man sehr iddutlvei unterschied-
liche lonenverlustprozesse. Exosphérische lonen werdemRick-up-Prozel3 des elek-
trischen Feldes im Sonnenwindes auf grof3en Gyrationsraalidie E'-Hemisphéare be-
schleunigt. Im gleichen Bild ist zu sehen, wie ein anderer der planetaren lonen als
'cold ion outflow’ mit viel kleineren Geschwindigkeiten f@dliel zur Sonnenwindstro-
mung in den Schweif transportiert wird. Abb. 10.2(b) zeilgtike Werte fur das elektri-
sche Feld des Sonnenwindes in Regionen hoher planetammdmmte. Somit erreicht
die Geschwindigkeit der lonen tGber diex B-Drift nur niedrige Werte von 50-100 kis.
Bis auf mehrere keV beschleunigte hochenergetische Itradrsn im Plasmasheet wur-
den von ASPERA auf Phobos 2 registriert (Lundin etal. 19®@n nimmt an, dal3 diese
lonenstrahlen durch Schwankungen des Sonnenwindes und/&esusgeldst werden.
In den Ergebnissen der Hybrid-Simulationen kdnnen die éoeflgetische lonenstrahlen
nicht beobachtet werden, weil der Sonnenwindflul? als homaggenommen wurde.

Schwerionen der lonosphare

Die Plasmastrukturen der planetaren lonen aus der lonospiiirden im Abschnitt 2
diskutiert. Die Schweifstrukturen der drei Schwerioneteo CG, O; und O in den
Abbildungen 10.1(i-k) und 10.2(i-k) zeigen ein ahnlichesrhalten. Man erkennt, dal3
O*-lonen mit ungefahr 20 cn eine héhere Dichte im Plasmasheet aufweisen als CO
und G, da sie in der oberen lonosphéare 300 km Uber der Marsobegffacldominanten
lonensorte werden. An der Richtung der Pfeile der Pick-upeihoin den Geschwindig-
keiten der Abbildungen. 10.2(l-n) wird der ersichtlich,sdaQ;-lonen ihre Zykloiden-
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equatorial plane

t=2436.2s

[ Boesswetter, 2008 ]
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Abbildung 10.1: Querschnitt durch die Simulationsbox entlang der Aquékeme. Dargestellt
sind in (a),(b) die elektromagnetischen Felder, in (c), (€l) die Anzahldichten der Sonnenwind-
protonen, sowie die Hund O -lonen aus der Exosphare mit ihren Geschwindigkeiten jr{dJ)
(h). Die Dichten der ionospharischen Schwerionen; @@ und O zeigen (i), (j), (k) mit ihren
Geschwindigkeiten (I), (m) und (n). Infolge eines zum Samwnad schragen Magnetfeldes treten
auch in der Aquatorebene leichte Asymmetrien auf.
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Abbildung 10.2: Querschnitt durch die Simulationsbox entlang der PolarebBargestellt sind
dieselben PlasmagrofRen wie in Abb. 10.1. Asymmetrien emseh im Schweif der planetaren
lonen. Sie werden von der Richtung des konvektiven elaltes Feldes hervorgerufen.

bewegung auf viel grél3eren Gyrationsradien beginnen &i@en. Die Fokussierung
der planetaren lonen auf den Plasmasheet zwischen den tisagea Lobes kann in den
Abbildungen 10.3(i-k) beobachtet werden.

140



10.2 Ergebnisse bei gegenwartigen Bedingungen

6(6\) BO
plane x=3RM .
4
3
— 2
=1
X o
t=2436.2s N -1
-2
-3
[ Boesswetter, 2008 ] -4
-5
-6 6
-32-10123456789
(©)n [em™) (d) n [em™]
6 rrras : 12 6 ——EX0 6
5 5 5 i LR
4 10 4 4 44 1
3 3 3 B
2 8 2 2 oA
~1 1 1 =
0 6 0 0 44 01
wN-1 -1 -1 4
-2 4 -2 -2 B
-3 -3 -3 B
-4 2 -4 -4 4H o.01
-5 -5 -5 -
o Bl s SR e I el
-32-101234567809 -32-1012345 45678
(0 ig,0 [kms™]
5 450
4 400
3 350
i 300
20 250
N-1 200
-§ 150
= 100
-5 50
-6 0
-32-101234567809
() Y(Rw) (
) n [em™]
6 02 . — 6
5| B B 5L B
a4t {H 10 4H 10 4t "'|. 4H 10
3t g - 3t -
o= 2+ . 4 2+ i -
2 1 | - - - 1 | -
X ot 1H 1 141 ol 141
N -1 - - -1 F 4
_2 |- - - _2 - -
_3 |- - - _3 |- -
-4t 14 01 4H 01 -4t 45 01
_5 | - - - _5 | -
el el e el
3210123456789 -32-101234567809 -32-101234567809
R - R _
(M) g ¥V tms™1 () o YW [kms™]
5 200 5 i 200
4 4
3 3
2 150 2 150
1 1
0 0
_1 00 100
-2 -2
-3 50 -3 50
-4 -4
-5 -5
-6 0 -6 0
-32-101234567809 -32-10123456789 -32-10123456789
Y(Ry) y(Ry) Y(Ryw)

Abbildung 10.3: Querschnitt durch die Simulationsbox parallel zur Terrdnsbene bek =
3Rwv. Dargestellt sind dieselben PlasmagréfZen wie in Abb. 10.(), (j) und (k) wird die Fokus-
sierung der planetaren lonen auf den Plasmasheet zwiselnemalgnetischen Lobes deutlich.

10.2.2 Umkehrung des IMF-Vektors

Da sich Mars im Abstanden von Stunden bis Tagen durch eieZsktoren des Sonnen-
windes mit jeweils einem zur Sonne hin- und von ihr weggeeidn Magnetfeld bewegt,
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

erfahrt er beim Durchqueren der Sektorgrenzschicht einkdbinung des interplanetaren
Magnetfeldvektors. Die Abb. 6.9 verdeutlicht die einzelisektoren an einem exemplari-
schen Beispiel vom 25. Februar 2007 zur Zeit des VorbeiflugasRosetta an Mars. Die
Auswirkungen der Durchquerung auf die Plasmastruktureplanetaren lonenschweif
und auf die Verlustraten planetarer lonen sollen im folgendiskutiert werden.

Gestartet wurde die Simulation, deren Ergebnisse im vorigeschnitt prasentiert
wurden, mit einer Magnetfeldrichtung von 5Zur Stromungsrichtung des Sonnenwin-
des. Im quasistationaren Zustand wurde die Simulationriordehen, der IMF-Winkel
von 57° auf (57+180)° neu eingestellt und die Simulation wieder gestartet. Dikeiien-
und Feldgroéf3en wurden zwischengespeicherttBgin = 2600 s erreicht die Ebene an-
tiparalleler IMF-Magnetfeldlinien den Bow Shock.

Die Abb. 10.4 zeigt die simulierten elektromagnetischeld&eB undE in der Aqua-
torebene und Polarebene, als sich die Ebene antiparaitedgnetfeldlinien durch die
MPR des Planeten bewegt. Vermutlich kommt es bei der Korwmekter antiparallelen
Magnetfeldlinien in der subsolare MPR zur Rekonnexion vaghktfeldlinien. Die Tat-
sache, dal3 der Simulationscode prinzipiell zur Beschngjlmon Rekonnexion imstande
ist, wurde von Simon etal. (2009) bewiesen, die die Rekordignn von Titans Plasma-
schweif bei einem Durchgang des Mondes durch Saturns Magaese untersuchten. In
Abb. 10.4(a) erkennt man, dalf3 sich die Region der antigdeallFeldlinien um das Hin-
dernis drapiert. Man erkennt deutlich, dal? die dicht dra@neFeldlinien am der Tagseite
des Planeten kurzfristig fur ungefahr 100 s verschwindereriisteht eine Region an der
Tagseite und auch in den Tail-Lobes, in der die Magnetfatétstnahezu auf Null absinkt.
In den Abbildungen 10.4(b) und (d) ist das elektrische Feldjestellt. Mit dem Absin-
ken des Magnetfeldes stellt sich dort auch kurzfristig dRegjion eines sehr geringen
elektrischen Feldes ein.

Die Abb. 10.5 zeigt zu drei aufeinanderfolgenden Zeitpanktvie sich die Grenz-
schicht durch den planetaren Schweif bewegt. Dargesstllinks das Magnetfeld und
rechts die Anzahldichte der CQonen. Zwischen den Simulationszeiten der Abb. 10.5(a)
und der Abb. 10.5(e) liegen etwa 200 s. An der Bewegung denZSohicht durch die Re-
gion erhohter Magnetfeldstarke erkennt man, daf3 die Gecéictg nach etwa 300s die
Tail-Lobes durchquert hat und die Simulationsbox wiedeta®. Etwa 600 s nachdem
die Stoérung den Bow Shock erreicht hat, hat sich auch deetdas Schwerionschweif
vollstandig neu orientiert, welcher nun mit der neuen Riolgtdes elektrischen Feldes zur
sudlichen Hemisphare zeigt (siehe Abb. 10.4(d)). Wie mafkh. 10.5 erkennen kann,
kommt es bei der Umkehr der Pick-up Richtung des lonensdbw/e&u einer teilweise
Trennung des zentralen Plasmaschweifes.

10.2.3 lonen-Verlustraten

Planetare lonen, die wahrend der Simulation die Simuladomane verlassen haben,
werden kontinuierlich gezahlt. Im quasistationaren Zondtder Simulation ergaben sich
die in Tab. 10.3 zusammengestellten Verlustraten. lonemdw die Simulationsdoméne
auf zwei Arten verlassen: zum einen Uber die duf3eren Randkm Weltraum, zum an-
deren Uber den inneren Rand des Hindernisses in die lon@sphéick. Es zeigt sich,
daR O-lonen mit 73 - 10?*s™* den groRten Anteil am ionosphéarischen und exosphari-
schen Verlust ausmachen, gefolgt von jG©nen mit 60 - 10°**s* und Q;-lonen mit
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Abbildung 10.4: Querschnitt durch die Simulationsbox entlang der Aquatebiene (oben) und
entlang der Polarebene (unten) zur Visualisierung einekélmdes IMF-Winkels von 57 auf
(57+180)°. Der Simulationszeit betragt= 2659s. An den seitlichen Randern der Simulations-
box kommt es zu Stérungen im Magnetfeld infolge der Wechiskelimg der Feldumkehr mit den
Randbedingungen des Simualtionsbox.

4.0-10?*s L. Ein Drittel bis ein Viertel des lonenverlustes dringt il dinteren lonosphé-
renschichten ein und wird dort absorbiert. Die Verlusted@ersExosphéare sind aufgrund
der um mehrere GrofRenordnungen niedrigeren Neutraldasdiein bis zwei Grol3en-
ordnungen geringer. H,-lonen gehen um mehr als eine GréRenordnung haufiger aus
der Exosphare verloren alsQ)-lonen. Dieses Ergebnis kann mit der in Abb. 4.5 gezeig-
ten hoheren Dichte der thermisch-heif3en Wassgastone in der Exosphare begrindet
werden.

Abb. 10.6 zeigt die zeitliche Entwicklung des Verlustes 8auerstiionen aus der
lonosphare und Exosphare wéahrend der Simulation. Wahriehdder exospharische
Verlust bereits nach etwa 500 s stabilisiert, erreicht deospharische Verlust erst nach
2500 s eine quasistationaren Zustand. Das liegt daran, idag&dspharischen lonen in
der Magnetosheath und im ungestérten Sonnenwind dem wnggskonvektiven elek-
trischen Feld ausgesetzt sind und eindlizienteren Pick-up-Prozel3 erfahren als die
in die Simulation eingefugten ionospharischen lonen nahelex planetaren Oberfla-
che. Man beachte auch die groRe Schwankungsbreite desstfatkivon 4 10?*s™ bis
1.2-10?°s! durch Plasmawolken, die sich von der lonsphare ablosenul&iimnen mit
einer Richtung des IMF-Vektors von 9Qur Stromungsrichtung ergaben nicht wie er-
wartet hohere Verlustraten als bei einem Winkel vort.5%Xuch eine Umkehrung des
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Abbildung 10.5: Teilweise Abtrennung des zentralen Plasmaschweifs ber &imkehrung der
Magnetfeldrichtung. Die Grenzschicht zwischen beiden dfgldrichtungen hat nach 250 s die
Simulationsbox verlassen. Etwa 600 s nach dem Zeitpunktdetehrtymkenr = 2600s hat sich
auch der planetare Schweif vollstandig neu in Richtung tldreschen Feldes orientiert.

IMF-Magnetfeldvektors bei etwimkenr = 2650s hatte keine wesentlichen Einflisse auf
den zeitlichen Verlauf der Verlustrate.

10.2.4 lonosphare nach Profilen eines thermospharischen Mells

In diesem Abschnitt werden die Ergebnissen der Hybrid-&atranen diskutiert, die mit
dem im Abschnitt8.5.2 beschriebenen Atmospharenprofih mim thermospharischen
Modell von Lammer etal. (2006) durchgefiihrt wurden. Diegaufation bezieht sich
auch auf die gegenwartige Situation mittlerer SonnengétivEs wurden die gleichen
Sonnenwindparameter verwendet wie im Modell des vorangggaAbschnitts. Es gibt
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10.2 Ergebnisse bei gegenwartigen Bedingungen

Tabelle 10.3:lonenverlustraten der gegenwartigen lonosphére in Tailgno s unter Verwendung
ionosphérischer Profile von Krasnopolsky (2002) und Cleguétal. (2007) in Verbindung mit
folgenden lonisationsratem(O*) = 0.2- 10°s7%, v(H*) = 0.2-10°s™%, »(O}) = 0.4- 10°s7!
undv(COj) = 0.7-10°s ™%,

in den Weltraum| in die lonosphére zurtick
o 7.0-10% 2.0-10*#
(0) 4.0-10% 1.3-10%
CO! 6.0- 107 2.0-10*
Otvo 3.0-10% 4.0-10?
Hivo 5510 20-107

1.2e+25
le+25
8e+24
6e+24
4e+24
2e+24

ions per sec
1 1 1 1 1
ions per sec

T T B |

1000 2000 3000 4000 1000 2000 3000 4000
t [sec] t [sec]

Abbildung 10.6: Zeitliche Entwicklung der Anzahl der Sauer§ionen aus der lonosphare (links)
und Exosphare (rechts), die die Simulationsbox verlasaenEingabeparameter wurden iono-
spharische und exospharische Profile von Krasnopolsky2j200d Chaufray etal. (2007) ver-
wendet, die in Abschnitt 4.3.2 vorgestellt wurden. Im Dwsaimitt gehen 7 107*s™* O*-lonen

aus der lonosphére und- 30%3s! O;,lonen aus der Exosphare verloren. Man beachte jedoch
die groRe Schwankungsbreite der AusfluRrate va6?4 s~ bis 1.2-10?° s durch Plasmawolken,

die sich von der lonsphére ablésen. Eine Veranderung desMisigmetfeldvektors im ungestorten
Sonnenwind erfolgte etwa bgjnkenr = 2650 s.

neben dem modifizierten lonospharenmodell drei weitereekdnhiede zu der vorigen
Simulation:

1. Die lonosphare nach dem thermospharischen Modell erkkidle Exosphére.

2. Der Adiabatenexponent der ionospharischen Elektrongdevaufx = 5/3 herab-
gesetzt, um die Positionen der Plasmagrenzschichten nasiigen in Einklang
zu bringen.

3. Diese und auch die anschiel3enden Simulationen zum fiNIaeswurden mit einer
Simulationsbox von &y Kantenldnge bei 80 Gitterzellen pro Raumrichtung und
einem krummlinigen Fischaugen-Gitter durchgefuihrt. @iemliche Auflosung an
der inneren Hindernisgrenze konnte somit von 334 km auf@ks®erhdht werden.

Die wesentlich hohere Auflésung dieser Simulationen wirdlbb. 10.7 nahe der Hin-
dernisgrenze deutlich. Infolge des Auflésungsgewinns temdie ionosphéarischen Dich-
ten oberhalb von 200 km sehr gut im Vergleich zu von MessungeinViodellen vorher-
gesagten Dichtenverlaufen reproduziert werden. Sieti@gden Simulationen zwischen

145



10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars
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Abbildung 10.7: Plasmaparameter in der Aquatorebene und Polarebene, inidem lonospha-
remodell nach Lammer etal. (2006) als EingabeparameteZeitit = 1922 s. Eine Exosphére
wurde nicht berlcksichtigt. Die lonospharendichten UkarEkobasenhdhe von 200 km (untere
Hohe, wo die planetaren lonen in die Simulation eingeflgtdenr) liegen zwischen 1000 und
10000 cn73. Nur mit einem hochauflésenden Simulationsgitter wie desetiugen-Gitter ist es
maoglich, die ionospharischen Skalenhdhen gut reproderziévian vergleiche z.B. die maximalen
Dichten mit den gemessenen ionosphérischen Dichten inAAfkbm Anhang dieser Arbeit. Sehr
deutlich wird auch die Gabelung planetarer lonen in der Aajiglebene auf der Nachtseite des
Planeten. Luhmann (1990) fand dieses Muster auch in Tiebeisimulationen. Weiterhin fihren
Plasmainstabilitéaten in der tagseitigeh-Hemisphare zu Ablosung von Plasmawolken.

Tabelle 10.4:lonenverlustraten der gegenwértigen lonosphasrunter Verwendung des ther-
mosphéarischen Modells nach Lammer etal. (2006). Die Niyatsarofile sind in Abb. 8.11 dar-
gestellt und die lonisationsraten in Tab. 8.4 fir den FalUVE

in den Weltraum| in die lonosphére zurtick
o 50-10* 2.0-10*#
(0) 1.0-10% 3.0-10%
CO} 5.0- 107 1.8-10%°

1000 und 10000 cni. Die ionospharischen Messungen der beiden Viking-Laneer r
gistrierten bei minimaler Sonnenaktivitat Werte von et@®dcnt® zwischen 200 und
300 km Uber der Oberflache (siehe Anhang A.1). Die simuleWWerte sind bei mittlerer
Aktivitat wie erwartet um maximal eine Gré3enordnung hokgeiterhin zeigt die Si-
mulation in der Aquatorebene deutliche Muster sich gateliSthwerionenstrahlen auf
der Nachtseite. Diese Muster fand bereits Luhmann (1990 stteilchensimulationen.
Um den Planeten drapierte Feldlinien fokussieren die Ibaergung in Richtung des
Plasmasheet.
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10.3 Ergebnisse zum frihen Mars
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Abbildung 10.8: Sauerstfiionen aus der lonosphare, die die Simulationsbox verlagap#éeit-
liche Entwicklung der Verlustrate. Als Eingabeparameterden Neutralgasprofile des thermo-
spharischen Modells nach Lammer etal. (2006) verwendet/drgleich mit dem Verlustraten
des lonospharenmodells nach Profilen von Krasnopolsky2(200d Chaufray etal. (2007) aus
Abb. 10.6 schwankt die GVerlustrate hier zwischen 310%*s™* und 15 - 10?°s™. Im Durch-
schnitt verliert die lonosphéare -5.07* Sauerstffionen pro Sekunde. (b) Plasmainstabilitdten an
der Tagseite des Planeten fihren mit dem Abldsen von Plashewvzu einer zeitweisen Erho-
hung der Verlustrate.

Abschlie3end werden in Tab. 10.4 die Verlustraten aus dgaldissen dieser Simu-
lation dargestellt. Sie weisen &hnliche Werte auf wie da®d$pharenmodell nach Pro-
filen von Krasnopolsky (2002) und Chaufray etal. (2007). Bimerschied wird aber
verzeichnet: Es verlassen mehr als dreimal so viel¢-@den durch den inneren Rand
wie durch die &uf3eren Rander der Simulationsbox. Die Uesdafiir kbnnte in dem fei-
ner aufgelésten Simulationgitter zu finden sein, welchesdhr niedrige Skalenhéhe von
CO, besser auflosen kann. Die Abb. 10.8(a) stellt die zeitliamsvieklung des Verlustes
der ionospharischen Sauer$itonen dar. Die Verlustrate stellt sich im Intervall zwischen
3-10**stund 15-10?°s! ein. Bildet man aus der Entwicklung der Verlustrate einen ge
wichteten Mittelwert, so zeigt sich daR die lonosphaf®% Sauerstfiionen pro Sekunde
verliert. Im Vergleich mit Abb. 10.8(b) wird deutlich, dafitls abgeldste Plasmawolken
zu einer zeitweisen Erhéhung der Verlustrate fihren. Diegehung dauert ungefahr
100, wenn eine hochdichte Schwerionenwolke die Simuighiox verlafdt. Insgesamt
ist die Schwankungsbreite des planetaren lonenverlusietidser Simulation hoher als
bei der Simulation mit der vergréf3erten Simulationsboxmiglich kann der Verlustpro-
zel3 durch sich abldsende Plasmawolken von einer hohemeichen Auflosung genauer
erfal3t werden.

10.3 Ergebnisse zum friihen Mars
Im folgenden Abschnitt werden die Ergebnisse der HybritiBationen zu vergangenen
Zeitpunkten in der Geschichte des Mars diskutiert. Insbhesce wird untersucht, wie sich

die lonenverlustraten in der Noachischen Zeitepoche V@b 3.5 Milliarden Jahren
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

Tabelle 10.5:Verlustraten der planetaren lonen iber die Geschichte @ées M s?. In der Exo-
sphéare vor 4 Gyr kam es neben Photoionisation (p) hauptsfichirch Ladungsaustausch (charge
exchange- ¢) und durch den Einschlag von Elektronen (electron impa)tzur lonisation plane-
tarer Neutralgasteilchen. Das SymbBokennzeichnet die Simulation mit extremer Sonnenwind-
dichte von 10 000 cn¥.

Pro- | tgp in den Weltraum in die lonosphare zurtick
EUV | zeR | [Gyr] | OF O CGO; o* O CGOj

1 p. 0.0 50-104| 1.0-10**| 5.0-10**| 20-10** | 3.0-10% | 1.8-10%®
2 p. 2.03 | 3.0-10°|12-10 | 7.0-10% | 40-10® | 1.0-10?® | 2.0- 10*®
5 p. 3.4 1.0-10%° | 3.0-10% | 20-10?® | 5.0-10** | 3.0- 104 | 40-10%®
10 p. 3.93 | 30-10%|15-10° | 6.0-10°| 1.0-10*° | 1.5-10® | 3.0-10?®
30 p.cee.| 433 |28-10°%|25-10?°|80-10?°| 6.0-10® | 1.5-10® | 2.3- 1¢*/
100 | p.c.e.| 4.49 |3.0-10°| 1.0-10%° | 80-10® | 80-10?° | 5.0-10?° | 1.4- 1¢*'

100" | p.ce.| 449 | 20-10°|15-10%|12-10°| 7.0-10°/ | 20-10? | 3.0-10®

Tabelle 10.6: Berechnete Verlustraten der planetaren lonen durch lrapsiausch und die in-
duzierte Magnetfeldstarke am subsolaren Punkt und am matori im Verlauf der Geschich-
te des Mars. Das Symbdl kennzeichnet die Simulation mit extremer Sonnenwinddiohin
10000 cm?.

EUV | Pro- | tgp Bterm | Bsun | 0 oo Verlustrate
zeB | [Gyr] | [nT] | [nT] | [Rw] | [(cm?s)™] | [s7]

1 p. 0.0 20 30 1/4 | 2-10 40-10°4

2 p. 2.03 | 30 45 1/4 .10’ 8.0- 10?4

5 p. 3.4 60 75 1/4 10’ 1.6-10%°
10 p. 3.93 | 160 | 250 | 1/4 108 1.2-10%
30 p.c.e.| 4.33 | 300 | 400 |1/4 108 1.6-10%
100 | p.c.e.| 4.49 | 1000| 2000| 1/2 -10° 45.10°
100* | p.c.e.| 4.49 | 500 | 1000| 1/2 -10% 45.10%°

== 00 O 00 &

entwickelt haben. Fur jeden Zeitpunkt in der Vergangenheitde die ionospharischen
Eingabeparameter nach dem thermospharischen Modell zdateals vorherrschenden
Strahlungs- und Sonnenwindflissen berechnet. Um die Veatas zu verschiedenen
Zeitenpunkten miteinander vergleichen zu kénnen, wuré@euditere Hohe der lonen-
einfligung in der Simulationsdomane bei 200 km Uber der Cizdrdl fir alle simulierten
Zeiten beibehalten. Eine eventuell noch dichtere frihedsjphére und lonosphére des
Mars verschiebt andererseits die HOhe des lonenprodgktiarimum und der Exobase
einige hundert Kilometer weiter vom Planeten weg.

Die Abb.10.9 und 10.10 zeigen die Plasmaumgebung der Swemmggichte und
FluRdichte planetarer Sauer§tonen jeweils in der Aquator- und Polarebene vor 4.5 Gyr.
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10.3 Ergebnisse zum frihen Mars
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Abbildung 10.9: Simulationsergebnisse wahrend einer Phase sehr hoheer@oimadichte vor
4.5 Gyr. Dargestellt ist die Sonnenwinddichte in der lini&palte, die FluRdichte derjclonen
und O -lonen jeweils fiir die Aquatorialebene (unten) und die Raddane (oben).
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Abbildung 10.10: Simulationsergebnisse der Studie mit moderater Sonnelaiainte vor 4.5 Gyr.
Dargestellt sind dieselben Plasmagrof3en wie in Abb. 10.9.

Dabei bezieht sich die Abb. 10.9 auf die Simulation mit sedirdr Sonnenwinddichte von
10000 cm?, als oberen Grenzwert der Situation vor 4.5 Gyr. Fiir modddathte mit ei-
nem Wert von 680 cnt zeigt Abb. 10.10 die entsprechenden Simulationsergedridie
hohe Sonnenwinddichte von 10 000chfiihrt tiber extensive Ladungsaustauchprozesse
zu einer hoheren planetaren lonenproduktion und mtd®-3s zu einer um etwa drei
GroRRenordnungen hoheren Flul3dichte der Schwerionen aladoerate Sonnenwind-
dichten. Pérez-de-Tejada (1992) schatzte Uber GI. 10.FFuéhd des lonenausflusses
durch eine Kreisscheibe der Breiétein der Terminatorebene um den Planeten ab

® =7 ((Ru +6)* - Ry ) v . (10.1)
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Abbildung 10.11: Die elektromagnetischen Felder in der Aquatorebene fiiSitieulation mit
moderater Sonnenwinddichte von 680¢mor 4.5 Gyr. Infolge des hohen Anstromdrucks werden
die Plasmagrenzschichten nahe an den Planeten verschdeimduzierte Magnetfeld erreicht
am subsolaren Punkt Feldstarken von bis zu 2000 nT. Diedeutduzierte Magnetfeldstarke
betragt etwa 30 nT.

Aus Abb. 10.9 liest man als mittlere FluRdichie: n; = 1 - 10*?cm3st im Bereich
des Terminators ab. Die Breite der Ausfluf3region um den Rtargetragt gemittelf; ~
Ru/2.

Wie man aus Tab. 10.5 entnehmen kann, betragt die simulfertestrate von O fur
diesen extremen Fall an den Randern der Simulationstbx10?°s, welche nur um
einen Faktor 4 kleiner ist als die Uber Gl. (10.1) abgestbdtzriustrate von &-107°s ™.
Auch bei mittlerer Sonnenwinddichte liegen beide Verlaismn mit 30 - 10°°st in der
gleichen GroRenordnung. Neben dem Ausflul’ planetarer langmer Terminatorregi-
on durchE x B-Drift werden die exosphéarischen lonen auf gro3en Gyratextien in
den Schweif bewegt, wenn diese direkt dem ungestorten ktiaea elektrischen Feld
Im Sonnenwindplasma ausgesetzt sind. Man erkennt jedasdntders in Abb. 10.9, dal3
Asymmetrien hinsichtlich der Richtung des elektrischeli&gim Schweif des Planeten
weniger ausgepragt waren als bei der gegenwartigen Plasthaelwirkung. Im starker
magnetisierten Sonnenwindplasma der friihen Zeitepodhdrdge Gyrationsradien und
Zykloidenbewegungen der Schwerionen zwar kleiner alsehg¢edloch liegen sie noch in
der GroRRenordnung der Wechselwirkungsregion des Hinsgai(siehe Tab. 10.2).

Weiterhin kann ein deutlicher Unterschied zwischen beiemulationen ausgemacht
werden. Die Simulation mit der moderaten Sonnenwinddizbtgt ndher zum Planeten
verschobene Plasmagrenzschichten als im Fall sehr homereSwinddichte. Das deu-
tet darauf hin, dal3 im ersten Fall der ionospharische Gegekau niedrig ist, um dem
hohen Anstromdruck des friihen schnellen Sonnenwindedaihalten. Konsequenter-
weise werden in diesem Fall die Grenzschichten ndher zumeta verschoben. Wie
man in Abb. 10.12 erkennt, ist zudem in de&t-Hemisphare die Dichte der planetaren
Schwerionen um etwa zwei Gréf3enordnungen kleiner als diet®des ungestérten Son-
nenwindes. Aufgrund des fehlenden Hindernisses in diesarisphéare wird die Bildung
eines Bow Shocks unterbunden.

Abschlie3end soll ohne Beachtung eines intrinsischerepdaen Magnetfeldes abge-
schatzt werden, wie stark ein frihes vom Sonnenwind indiesdagnetfeld war. Dazu
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Abbildung 10.12: Die Sonnenwinddichtes,, und die exospharische*@onendichteng_gxo in

der Aquatorebene fiir die Simulation mit durchschnittlicB®nnenwinddichte vor 4.5 Gyr. Der
Sonnenwind weist mit 680 cm in der E*-Hemisphare eine um ungefahr zwei GréRenordnungen
héhere Dichte auf als die planetaren Schwerionen. Dieskt®ist zu gering, um dem Sonnen-
windfluf3 ein Hindernis entgegenzusetzten. Die Bildung®iBew Shocks wird daher unterbun-
den.

veranschaulicht die Abb. 10.11 das Magnetfeld und dasrédeke Feld in der Aquatore-
bene. Die Magnetfeldrichtung im Sonnenwind ist unt Z8r Stromungsrichtung geneigt.
Es drapiert sich um das Hindernis und wird vor dem Planetempkoniert. Am subsola-
ren Punkt erreicht die Feldstarke Werte bis zu 2000 nT. InTéeminatoregion werden
bis zu 1000 nT erreicht. Die induzierte Feldstarke zu and@eten in der Geschichte
des Mars ist in Tab. 10.6 angegeben. Das elektrische Feld l@m frihen Mars tiefer
in die oberen ionosphéarischen Schichten eindringen algdz@nwartigen Bedingungen.
Sollte der Sonnenwind jedoch dichter als 680 ¢gewesen sein, ware die planetare lo-
nenproduktion héher gewesen und hatte damit einen stérken®spharischen Druck
aufgebaut, um dem Anstromdruck des Sonnenwindes stantkzuhia diesem Fall hatte
sich vermutlich auch vor dem tagseitigen Hindernis eine &DBgebildet.

10.4 Bestimmung des Wasserverlustes

Aufgrund einer unterschiedlichen atmosphéarischen Zusamsetzung in bestimmten Ho-
hen Uber der Planetenoberflache und Sonnenwindparameieermn verschiedenen Po-
tenzgesetzen abhangig sind, laf3t sich die Evolution ddusteaten nicht mit einfachen
funktionalen Zusammenhéngen erfassen. Vergleicht mawvetiestraten in der friihen
Phase 500 Millionen Jahre nach der Planetenentstehungijgenzsich grol3ere Schwan-
kungen, die auf Unsicherheiten der Parameter des Sonnéiwases zuriickgehen. Wah-
rend moderate Sonnenwinddichten eine\@rlustrate von ® - 10?°s™! liefern, erhoht
sich die Rate bei hohen Dichten auf bis zQ 210?°s*. All diese EinfluRfaktoren neben
dem nichtlinearen Gleichungssystem, das mit dem HybrideQelost wird, demonstrie-
ren den hochgradig nichtlinearen Verlauf der Verlustrai®er sowohl unter den Spezies
als auch zu verschiedenen Zeiten variierenden Teilchkrsten die lonosphére zuriick
bestétigt diese Feststellung (siehe Tab. 10.5).
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Abbildung 10.13: Nicht-thermische Verlustraten von"Q0; und CG;-lonen in der Evolution der
Marsatmosphéare, entnommen aus Tab. 10.5. Die hohen Vetkrstvor 4.5 Gyr sind die Ergeb-
nisse der Simulation mit einer hohen Sonnenwinddichte @D cn® als Eingabeparameter.
Die Ubrigen Raten reprasentieren mittlere solare Bediggunlhr Verlauf wurde mit einer Ex-
ponentialfunktion angepal3t, um die Menge der aus der Macsgthéare verlorenden lonen zu
bestimmen. Die Raten wurden auch mit Fehlerbalken versehbelche die Schwankungsbreite
der detektierten lonen wiedergeben.

Um jedoch einen mittleren Verlust der lonen aus der lonospbad Exosphare zu
bestimmen, mul3te der zeitliche Verlauf der Verlustrates Bab. 10.5 angenéhert wer-
den. Die Abb. 10.13 zeigt den Verlauf der Anpassungskuriveegriert man die erhaltene
Funktion von der Gegenwart zuriick bis vor 4.5 Gyr auf undrstiiért den gegenwarti-
gen integrierten Verlust, so erhélt man die Anzahl der lomke Gber der Geschichte
dem Planeten verlorengegangen sind. Die Verlustrate eari®onnenwinddichte wur-
de getrennt untersucht. Da die frihe Atmosphére des Pladeteh haufigen Einschlag
von Meteoriten und thermischen Verlustprozessen immedavistark erodiert wurde,
kann angenommen werde, dal3 der nicht-thermischen Verlastamberechneten Rate
nur wahrend eines Zeitraumes von 150 Millionen Jahre aufAtieosphare einwirken
kann.

Da das C@-Molekll zum Wasserhaushalt des Planeten keinen direkétnag lei-
stet, wird sein Verlust getrennt analysiert. Aus den Sitmgergebnissen erhélt man die
folgende MengeQ an verlorenden Clonen, jeweils flir moderate Sonnenwindbedin-
gungen (mean) und hohe Dichten (max):

3.85-10'kg , (10.2)
1.24-10%g , (10.3)
4.15-10%g . (10.4)

1)

QmeaCOJ, At = 3.5 Gyr) 5.27- 10" Teilchen
QmeaCOS, At = 45Gyr) = 1.71-10®Teilchen
Qmax(COS, At = 0.15 Gyr) 5.68- 10 Teilchen

Il
1)

Il
1)
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10.4 Bestimmung des Wasserverlustes

Hatte die Marsatmosphare einen Druck yme 1.0 bar, so wirde sie eine Gesamtmasse
von 39-10*kg besitzen. Zum Vergleich betragt die Masse der gegenygrtilarsatmo-
sphare bei 6.36 mbar lediglich 2.5 - 10*°kg. Dies bedeutet, daR der Mars fir moderate
Sonnenwindparameter eine Atmosphéare von ungefahr 0.8 blaniletzten 4.5 Gyr durch
nicht-thermischen Verlust verloren hat. Betrachtet marZaiitspanne der letzten 3.5 Gyr,
so ergibt sich ein Verlust von ungefahr 0.1 bar. Bei sehr hdbennenwinddichten vor
4.5 Gyr stieg der Verlust schon in einer kurzen Zeitspanmel&d Millionen Jahren bis
auf 10.6 bar an.

Eine direkte Berechnung des gesamten Wasserverlusteghstrmiglich, da unbe-
kannt ist wie hoch der Anteil der entweichende Saudiistten ist, welche aus der Photo-
dissoziation von Wasser stammen. Nimmt man an, daf3 alleSdftienen, G und Q,,
aus der Photodissoziation von Wasser stammen, so erhalaimaberen Grenzwert der
gesamten entwichenden Wassermolekile bei moderaten iSemabdedingungen

Qmear{At =35 Gyr) Qmear(o+) + 2Qmear(og) (10-5)
= 3.16-10*+2-(9.55- 10"
= 5.07-10” und

QmeadAt = 45Gyr) = QmeadO") + 2QmeadO3) (10.6)
= 870-10%+2.(247-10%)
= 136-10° |,
sowie bei hohen Sonnenwinddichten vor 4.5 Gyr

Qmax(At = 0.15 Gyr) Qmax(O") + 2Qmax(03) (10.7)
9.47-10%+2.(7.10-10%)
1.09-10%

Die Berechnung der HO&S eines hypothetischen globalen Marsozeans Uber der Plan-
tenoberflaché, erfolgt tber sein VolumenV und seine Mass&M:
AV AM Q- Mu,0

AS =Y - - , (10.8)
Av 4R - pro  ATRS - prio

wobeiRy mit 3400 km den Plantenradius bezeichnet pg die Dichte von Wasser. Als
einfache Abschatzung der Hohe in Meter erhalt &= Q - 2.06- 10-*3m. Damit folgt
schliel3lich:

ASmeafH20) = 1.0m indenvergangenen .33Gyr (10.9)
ASpmeafH20) = 2.8m indenvergangenen .HGyr (10.10)
ASma(H20) = 224m indenersten .05Gyr (10.112)

Der gesamte nicht-thermische Verlust an Wasser von derdifacsphare Uber die letz-
ten 4.5 Gyr entspricht einem Ozean, der den Planeten mit Eidlee von 2.8 m bedeckt.
Der Verlust der letzten 3.5 Gyr entspricht einer Wasserhidmel.0 m. In kurzfristigen
Zeitspannen von 150 Millionen Jahren konnten bei hohen &onimddichten in der No-
achischen Epoche die Verlustraten so grol3 werden, um elobalgr Ozean von 224 m
abzutragen.
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

10.5 Zusammenfassung und Vergleich mit anderen Stu-
dien

Die Simulationsergebnisse fur die gegenwaértige Plasmabomty des Mars zeigen, dal3
die Flucht planetarer lonen deutlich von der Richtung dew&ktiven elektrischen Feldes
beeinflul3t wird. Besonders die exosphérischen planetarewe3ionen werden auf Gy-
rationsradien von einigen zehntausend Kilometern in deh®®ng derE*-Hemisphare
beschleunigt. Diese lonen verhalten sich wie Testteilctarsie eine um mindestens drei
GrolRenordnungen geringen Dichte als der Sonnenwind asdweDer Flul? kalter pla-
netarer lonen im Wake des Planeten stromt parallel zur Stngysrichtung das Sonnen-
windes. Seine Dichte weist mit ungeféhr der Sonnenwinddibbhere Werte auf als die
planetaren lonen der Exosphére. Er stromt mit Geschwidtiggk von ungefahr 50 ks

in den Schweif. Variationen des IMF, wie eine Drehung desVeHttors um 180 kehrt
die Pick-up-Richtung der planetaren lonen in die entgegseigteE-Hemisphére. Die
Ergebnisse zeigen, daf} sich schon nach einigen hunderh&=kweine neue Schweif-
konfiguration einstellt. Auswirkungen der Feldumkehr aief\derlustraten konnten nicht
festgestellt werden. Jedoch lassen Plasmawolken, dieveitlder lonosphare abldsen,
die gegenwartige Verlustrate der Saueffstoen zwischen 310%4s™* und 15- 10?°s*!
schwanken. Ein Verlust bei mittlerer Sonnenaktivitat kemns - 10°*s* angegeben wer-
den. Dieser liegt zwischen der gemessenen Verlustratesv@n 10?*s™* (Lundin etal.
2008) fur minimale Sonnenaktivitat und- 20?°s™! (Lundin etal. 1990) fur maximale
Sonnenaktivitat. Damit liefert das Simulationsmodell gagéartige Verlustraten, die von
Messungen bestatigt worden sind.

Die Ergebnisse der Hybrid-Simulationen zu vergangenetpidekten in der Ge-
schichte des Mars zeigen, daf die planetaren Satieraen kleinere Gyrationsradi-
en als zu gegenwartigen Bedingungen aufweisen. Der Gysaadius liegt jedoch mit
2900 km noch in der gleichen GroRRenordnung wie der Plared@ars. Aufgrund einer mit
1800 km's hohen Anstromgeschwindigkeit und geringen lonisatirivei einer mittlerer
Sonnenwinddichte von 680 crihverkleinert sich das planetare Hindernis und damit auch
der Magnetosheath des Planeten. Das induzierte Magnetfeidht subsolar Feldstarken
bis zu 2000 nT. Diese sind um mehr als eine Grof3enordnungeklals das globale Ober-
flachenmagnetfeld der Erde und zwei Grof3enordnungen gaifddas heutige induzierte
Magnetfeld am Mars. Als das globale intrinsische Magnédtielr 35 — 4.0 Gyr abnahm,
erreichte das vom Sonnenwind induzierte Feld lediglicht&/em 250 nT. Die Verlu-
strate der Sauerdfionen betrug D — 3.0 - 10?°s™2. Trifft Sonnenwind mit einer Dichte
von 10000 cm?® auf die frihe Marsatmosphare, so erhohte sich die totalisdtons-
frequenz der Sauerdtmmnen um mehr als eine Grél3enordnung und die Verlustratg stie
auf 20- 10?°s. Insgesamt zeigt sich in der geschichtlichen Entwickluag\érlustrate
kein einfach funktionaler Verlauf. Pal3t man jedoch denatdrkeiner Ausgleichsfunkti-
on an und kann man die mittlere Verlustrate der Sauffrst@n Uber die vergangenen
4.5 Milliarden Jahre integrieren. Nimmt an, dal3 dieud G -lonen vollstandig aus der
Photodissoziation von Wasser stammen, so erhalt man eisagd/hn Wassermolekilen,
die einem globalen Marsozean mit einer Hohe von 2.8 m ewtspiBerticksichtigt man
bei dieser Rechnung nur die letzten 3.5 Gyr, so erhalt man\Wwasserhéhe von 1.0 m. Im
Extremfall bei hohen Sonnenwinddichten kann sich der ricbtmische Verlust auf un-
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gefahr 224 m innerhalb der ersten 150 Millionen Jahren naclkdtstehung des Planeten
erhohen.

Die Simulationsergebnisse des nicht-thermischen Vertuger C@-Molekile am
Mars zeigen fir moderate Sonnenwindparameter einen Atndospverlust von unge-
fahr 0.3 bar in den letzten 4.5 Gyr und von ungefahr 0.1 bareim ldtzten 3.5 Gyr. Bel
sehr hohen Sonnenwinddichten vor 4.5 Gyr stieg der Verltlsdrs in einer Zeitspanne
von 150 Millionen Jahren bis auf 10.6 bar an. Bei diesem hé&tterospharendruck ist es
maglich, dald Wasser in flissiger Form vorlag, zumindest iteBechnitten der Frihpha-
se des Mars.

Vergleicht man die Ergebnisse dieser Studie mit Studiere@ndGruppen aus den
letzten 20 Jahren, so fallt auf, dal® es in der Literatur zwiasgen von Modellen gibt.
Die erste Klasse bezieht sich auf die Wechselwirkung des&omindes mit der Atmo-
sphéare des Planeten. Die zweite Gruppe von Modellen aealythmelzeinschliisse und
Isotopen-Verhaltnisse der SNC-Meteoriten (Leshin et@@6). Die sogenannten SNC-
Meteorite setzen sich aus drei Meteoriten-Klassen zusanea Shergottiten, Nakhliten
und Chassigniten. Es wird vermutet, daf3 sie vom Mars stammen

Studien der ersten Klasse untersuchen die PlasmawecHhseigyides Mars unter Be-
dingungen nach einem Abklingen des globalen Magnetfelddsiihen Studien berech-
neten Zhang etal. (1993) und Kass (2001) sowie Krasnopais#ty-eldman (2001b) eine
Tiefe des Ozeans zwischen 30 und 80 m. Leblanc und Johns@8)(88d Lammer et al.
(2003) schlugen vor, dal3 die Tiefe eines globalen Marsazbatrachtlich kleiner sein
konnte als es jene frihere Studien der Sonnenwindwechgalvg annahmen.

Die Studie des Wasserverlustes von Lammer etal. (2003hbket verschiedene
Fluchtmechanismen, namlich thermische Flucht, lonek-Bjx; dissoziative Rekombi-
nation und Flucht durch Sputtering. Weiterhin rekonsttere die Autoren &hnlich wie in
dieser Arbeit die Entwicklung des Teilchen- und Strahlwegistes der Sonne von heute
zuruck bis vor 3.5 Gyr. Sie bestimmten einen totalen VerusiWasser wahrend dieser
Zeitspanne, der aquivalent zu einem globalen Ozean auf dars Mit einer Tiefe von
12mist.

Wie schon oben angedeutet, liefert die zweite Gruppe an Madauch Abschatzun-
gen zum Wasserverlust. Ruckschlisse daflur erhalt man ausndwicklung des Deu-
teriuny Wasserstfi-Verhaltnisses auf der Marsoberflache. Das gegenwartigea\ais
kann aus Beobachtungen des atmosphéarischen Wasserdagepfesnen werden. Die
Verhdltnisse in friiheren Zeitepochen erhalt man aus den-BE€oriten und theore-
tischen Studien, die versuchen abzuschatzen, wieviel 8Vadars in seiner Friihphase
durch Asteroiden und Kometeneinschlagen erhalten hagléfeht man die erhaltenen
Verhaltnisse, so wird deutlich, dal? sich Deuterium delutiaf dem Mars angereichert
hat. Man nimmt an, daf3 ein Grof3teil des urspringlichen Antein Wasserstdin den
Weltraum entwichen ist. Lammer etal. (2003b) bestimmtertidbschatzungen, dal3
der gesamte Wasserverlust gleichbedeutend ist mit eindatin Ozeantiefe zwischen
14m und 34m. Um diese Werte zu erhalten, addierten sie dieistfeaten von Pick-
up der O-lonen (Lammer etal. 2003), die Verlustraten dissoziatiRekombination von
thermisch-heil3en GTeilchen (Luhmann 1997), die Verlustraten von-@nen tber Plas-
mainstabilitaten (Penz etal. 2004) und die Verlustratewlu&puttering von O, CO und
CO,-Teilchen (Leblanc und Johnson 2002).

Pérez-de-Tejada (1992) studierte den lonenausflul3 deerfridarsatmosphére und
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

seine Auswirkungen auf den Wasserhaushalt. Er berechineten@gliche Wassermenge,
die vom Mars entwichen sein kénnte, mit einer Tiefe von 103fisn. Die grof3ten Un-
sicherheiten in seinen Bestimmungen resultieren vom Rejgeigneter ionospharischen
Profile fur die Frihphase des Mars.

Vergleicht man die Hohe des vom Sonnenwind entfernten ¢gobad/asserozeans in
unserer Studie mit den Studien von Lammer etal. (2003) umdnher etal. (2003b), so
fallt auf, daf3 der Wert unserer Studie um eine GroRenordhklenger ist als in jene Stu-
dien. Die Grunde sind, daf3 (1) vom Hybrid-Modell weiterehtithermische Fluchtpro-
zesse wie photochemische Flucht durch dissoziative Rekwatibn und atmospharisches
Sputtering nicht erfal3t werden konnen und (2) die Studiehammer et al. (2003) keine
selbstkonsistente Beschreibung der Fluchtmechanismefonen-Pick-up, Impulsiber-
trag auf die lonosphare und das Abldsen von ionospharisetemmawolken beinhaltet.
Die kurzlich verdtentlichte MHD-Simulationsstudie von Terada etal. (2008)ab ei-
ne Verlustrate der Sauergfionen von 15 - 10?®s™! fiir den lonen-Pick-up und maximal
1.2 - 10°s! fur den AusfluR kalter planetarer lonen in die Wake-Regiols. Binga-
beparameter der Simulation verwendete man die gleichespin@ische Zusammenset-
zung wie in dieser Arbeit, eine Sonnenwinddichte von 100G¢ceine Sonnenwindge-
schwindigkeit von 2000 kirs und eine Magnetfeldstarke des IMF von 60nT. Obwohl
diese Sonnenwindparameter in der gleichen Groéf3enordmegenl wie die in dieser Ar-
beit verwendeten Parameter und sich auf moderate Bediegubgziehen, liefert das
Modell von Terada etal. (2008) eine ungefahr um zwei GrofRBnmgen hohere Ver-
lustrate. Mdglicherweise fuihrt eine starkere vom Planeteg gerichtete Otusion pla-
netarer Sauersficonen in der Frihphase des Mars zu einer hheren Verlusisatkea
Werte in dieser Arbeit ergeben. Andererseits mul3 erwahrdeve dal? kinetische Aspek-
te der lonen auch unter einem erhdhten IMF keinesfalls whiéasigt werden konnen.
Die Anwendung eines Hybrid-Modells ist auch fiur Simulagareur Zeitepoche des fri-
hen Mars notwendig. Es mul3 abschlie3end erwahnt werdemmdal®ft die Ergebnisse
der Studien nicht miteinander vergleichen kann, da jeddi&@andere Eingabeparameter
fur den frihen Sonnenwind verwendet. Wie in diesem Abstheiteigt wurde, weisen
diese Eingabeparameter entscheidenden Einflul auf diestete der planetaren lonen
auf.
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In dieser Arbeit wurde die anfangs gestellte Frage, wialda$ser Mars in den vergange-
nen 4.5 Milliarden Jahren verloren hat und welche Mechaearsdabei eine Rolle gespielt
haben, versucht zu beantworten. Es hat sich gezeigt, d&Rodeenwind die Marsatmo-
sphare umstromt und mittels seiner elektromagnetischieteFentscheidenden Einfluf3
auf den Verlust planetarer Saueff§taind Wasserstionen hat, die die Bestandteile des
Wassermolekils sind. Die Wechselwirkung des Sonnenwindeder Marsatmosphéare
wurde in dieser Studie mit einem Hybrid-Modell simulierieBes numerisch aufwendi-
ge Modell erfaldt die vollstandige lonendynamik durch eimetische Beschreibung der
lonen. Das bedeutet, dal} die lonen als Einzelteilchen irmniiabeschrieben werden.
Die Elektronen werden als eine neutralisierende Flusgigkadelliert. Die getrennte Be-
schreibung der lonen und Elektronen ist besonders danrenadig, wenn der Gyrations-
radius der Sonnenwindprotonen in der gleichen Gré3enogimie der Planetenradius
liegt. Die planetaren Sauersiionen besitzen sogar aufgrund ihrer héhere Masse einen
um eine GroRRenordnung héheren Gyrationsradius als di@haot Die unterschiedli-
chen Bewegungsmuster der planetaren lonen erzeugen iegtedlungen, die nicht der
Maxwell-Verteilung gehorchen. Um diesdf€kte zu beriicksichtigen, ist ein Ansatz wie
das Hybrid-Modell erforderlich, das die lonendynamik stiihdig beschreibt.

Um eine quantitative Analyse der vom Planeten entweicheihalgen vornehmen zu
kénnen, wurden zwei lonospharenmodelle mit jeweils memrd8reilchensorten fir die
Hybrid-Simulationen entwickelt. Beide Modelle verwena@gmosphéarische hhenabhén-
gige Neutralteilchenprofile als Eingabeparameter. Fiedste Modell wurden Profile aus
der Literatur sowohl fur die Atmosphére und die thermiseif3b Exosphéare herangezo-
gen. Das zweite Modell verwendet atmosphérische Profiléche&enach dem thermo-
spharischen Modell von Lammer etal. (2006) berechnet wurés liefert nicht nur die
atmospharischen Profile der gegenwartigen Marsatmospbadern auch den héhenab-
hangigen Verlauf der Marsatmosphére in vergangenen Zeitem, als ein intensiverer
energetischer StrahlungsfluR der Sonne auf die Atmospldnerige. Bis zu 100 mal
grolRerer solare Strahlungsfliisse im harten UV- und Rontgiemi&ngenbereich vergro-
Berten die Exospharentemperaturen betrachtlich undefiilimtden ersten 500 Millionen
Jahren nach der Entstehung des Planeten zur hydrodynanicicht grol3er Teile der
frihen Marsatmosphare. Im néachsten Schritt wurden aus eeitrdgasprofilen in bei-
den Modellen lonenproduktionsprofile generiert. Nacheld3rofilen sind die planetaren
lonen in die Simulationsbox des Hybrid-Modells eingefligtden. Die Ableitung der lo-
nenproduktionsprofile erfolgte unter Berlicksichtung reedr lonisationsmechanismen,
namlich Photoionisation, Ladungsaustausch und Elektr@inschlag. Es hat sich heraus-
gestellt, daf3 in den vergangenen Zeitepochen bis vor umgafa Milliarden Jahren die
Photoionisation der dominierende lonisationsprozel} ssMar. Geht man noch weiter
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in die Vergangenheit zurtick so bestimmten Ladungsaudteesktionen die lonisation
der planetaren Teilchen.

Die Hybrid-Simulationen wurden auf kartesischen und kruimigen Simulationsgit-
tern ausgefuhrt. Das krummlinig@schaugerGitter erreicht mit 70-80 km pro Gitterzel-
le seine hochste Auflésung nahe Exobase des Mars, welchersgeiahr 200 km tber
der Oberflache befindet. Mit dieser Auflosung kénnen die iphagschen Dichtepro-
file ausreichend genau von den Hybrid-Simulationen wieslggben werden. Weiterhin
erfal3t das Hybrid-Modell auch unterschiedliche Elektrdamperaturen fir das heil3e
Sonnenwindplasma und das um zwei Grof3enordnungen kubleosspharische Plasma.
Testsimulationen haben gezeigt, dafld sowohl die Tempeaakt@uch die Wahl des Adia-
batenexponenten fur die Heizung der ionosphéarischen ket einen Einflul auf die
Position der Plasmagrenzschichten am Mars haben. Scblieimoglicht das Modell
auch die Beschreibung von Stdl3en zwischen lonen und denmdigag tber einen Ab-
bremsterm in der lonenbewegungsgleichung. Die Impleraamig des Abbremsterms in
das Modell erforderte eine ionen- und neutralgasspezéiscialyse der Stol3querschnitte
zwischen den StoRRpartnern. Die Analyse ergab, dal3 in detedidExosphare des Mars
vor 4.5 Milliarden Jahren die mittlere freie Wegléange den&atdfionen von gegenwar-
tigen 200 000 km auf 4500 km sank.

Bevor die Plasmaumgebung am frihen Mars untersucht wurgaben die Verglei-
che der Plasmadaten von Mars-Express und Rosetta mit debriisgen der Hybrid-
Simulationen eine sehr gute Ubereinstimmung. Das ASPER&48riment auf Mars-
Express konnte zwei Plasmagrenzschichten und zwar den BoekSind die ICB fest-
stellen. Beide Grenzschichten konnten von den Hybrid-&tranen entlang eines Orbits
um den Planeten reproduziert werden. Auch die Bildung dercldbt-Struktur hinter
dem Bow Shock wurde aufgrund der kinetischen Beschreiben&dnnenwindprotonen
von den Hybrid-Simulationen korrekt wiedergegeben. DieirRsonde Rosetta flog am
25. Februar 2007 in einer Entfernung von 260 km am Mars voNesch einer Durchque-
rung des Bow Shocks registrierte das Magnetometer ROMABexufander-Einheit eine
Signatur erhdhter Magnetfeldstarke. Nahe des bahnnacRsigktes zum Mars zeichne-
te ROMAP eine schwache Krustenmagnetfeldanomalie auf.eime Analyse der Da-
ten mit einem Krustenmagnetfeldmodell eindeutig beggitiDamit konnte Rosetta als
zweite Raumsonde nach MGS nachweisen, daf} die Krustentfelgaaomalien lito-
spharischen Ursprungs sind. Um die gemessenen Magnétigasen beim Swing-by
Mandver an Mars zu verstehen, wurden Hybrid-Simulationémmehreren lonensorten
durchgefuhrt. Einige Eingabeparameter wurden aus demB@lagssungen gewonnen,
die MEX nur ungefahr drei Marsradien von Rosetta entferffitedohnete. Die Simula-
tionsergebnisse reproduzieren eindeutig die ROMAP-Mdglaenessungen und zeigen,
daf} das Interplanetare Magnetfeld wahrend des Vorbeiflngesvarts gerichtet gewe-
sen sein muf3. Rosetta durchquerte die MPB und die MPR destBfaWeiterhin konnte
das Multi-lon-Modell der lonosphéare die aus Daten von MEXelbiteten planetaren
lonenflisse im Schweif des Planeten bis auf einer Grol3enngdgenau wiedergeben.

Die gute Ubereinstimmung der Simulationsergebnisse nitMeRdaten der realen
Plasmaumgebung erlaubte schlief3lich die Untersuchurggsieh die Plasmaumgebung
des Mars in der Vergangenheit entwickelt hat. AusgehendBewbachtungen der heu-
tigen Atmosphare, der Entwicklung der Bahnparameter umdddeerflachenmerkmale
des Planeten wurde die mogliche Entwicklung des Marskligkizziert. Das Klimasy-
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stem des Mars beinhaltet die Oberflache, die Atmospharégasphare, sowie die Pol-
kappen und die oberflachennahen Bodenschichten. Darin ke@smauf drei Zeitskalen
zu Schwankungen. Die jahrlichen Schwankungen findet mareirEisbedeckung der
Polkappen, des atmosphéarischen Wasserdampfes und derat@nigrof3er Staubstirme.
Quasi-periodische klimatische Schwankungen finden auskadien von einigen zehntau-
send bis einigen hunderttausend Jahren statt. Sie werdeim \dariationen der Bahn- und
Axenelemente des Mars hervorgerufen. Die Schichtstraektur den Regionen der Pol-
kappen sind ein Abbild dieser Schwankungen im jahrlichehl&adioxid-, Wasser- und
Staubzyklus auf dem Planeten. Langfristige klimatisch&Nderungen beeinflu3ten be-
sonders die frihen Epochen der Marsgeschichte. Eine Fatiéberflachenmerkmalen
auf dem Planeten deuten auf warmere klimatische Bedingurgererschiedenen Zei-
ten in der frihen Geschichte des Mars. Man fand Anzeichdhdaen ersten hundert
Millionen Jahren nach der Abkuhlung der Planetenoberfléohe frihe Atmosphéare den
Planeten umgab, in der stellenweise flissiges Wasser a@luiflache vorkam. Wahr-
scheinlich lie der aufkommende intensive Vulkanismusrnerespateren Zeitepoche, die
sich bis vor 3.5 Milliarden Jahren erstreckte, Eisvorkomnma Untergrund episodisch
schmelzen. Das aufgetaute Wasser stromte in méchtigesnRiber das Land und formte
umfangreiche Ausflu3taler. Nach diesem Klimawechsel vantiisich die Atmosphare
und flissiges Wasser wurde in ihr instabil. Zum Ende der Nisahbn Zeitepoche vor
3.5 Milliarden Jahren verschwand mit dem Abklingen des Dyosiim Inneren des Mars
das globale Magnetfeld. Die Erosion der Atmosphére durarSienenwind wurde damit
verstarkt.

Spektroskopische Messungen von ’jungen’ sonnenahnli&temen haben gezeigt,
dal3 der solare Strahlungsfluf3 und der Sonnenwind seit ddurjldes Sonnensystems
auch grol3en Veranderungen unterworfen worden war. Die &Staucthtete zwar in der
Frihphase mit einer geringeren Helligkeit von ungefahr 788@hlte aber im harten
UV- und Rontgenwellenl&angenbereich um ungefahr 100 mainsiver als heute. Der
Sonnenwind war 300 bis 3000 mal dichter als heute und seitikeraiGeschwindigkeit
mit 1800 knjs bis zu funfmal hoher als heute. Das interplanetare Magldedrreich-
te mit 100 nT einen 30 mal so hohen Wert wie heute. Diese '@mauf den Planeten
einwirkenden Einflisse 'verstarkten’ einerseits das pghlmeeHindernis durch hdhere lo-
nisationsraten, andererseits erhdhten sich die Fluelntralanetarer lonen durch nicht-
thermische Verlustprozesse. Insbesondere sind dabeilakntrélg von Impuls des Son-
nenwindes auf die ionosphéarischen Schichten und der Ridk¥ekt hervorzuheben. Bei-
de Prozesse haben auch heute noch die hdchsten Anteile iedestraten planetarer
lonen.

Die Simulationsergebnisse der gegenwartigen Plasmaumgeles Mars zeigen, dal3
die Flucht von planetaren lonen deutlich von der Richtung ldmvektiven elektrischen
Feldes beeinflul3t wird. Besonders die exospharischentpl@meSchwerionen werden auf
Gyrationsradien von einigen zehntausend Kilometern ifRitdtung defE*-Hemisphéare
beschleunigt. Aufgrund ihrer um mindestens drei Gro3emanden geringen Dichte als
der Sonnenwind verhalten sie sich wie Testteilchen. Ddd’m’-Flul3 planetarer lonen
mit der Strémungsrichtung das Sonnenwindes weist mit d@hgefer Sonnenwinddichte
hohere Werte auf und stromt mit Geschwindigkeiten um urigeéd@ knys in den Schweif.
In den meisten hier vorgestellten Hybrid-Simulationen deudas magnetische Feld so-
wohl in seiner Starke als in seiner Richtung als konstaneaagimen. Im Gegensatz
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dazu variieren das Magnetfeld, die Dichte und Geschwirgdigler Sonnenwindes hau-
fig in der Realitat auf viel klirzeren Zeitskalen als die hierathgefihrten Simulationen.
Dorn (2008) zeigte, dald allein alfvénische Stérungen niielhén Frequenzen als die Gy-
rationsfrequenz die Teilchenbahnen nicht wesentlichest6GroRraumige Anderungen
wie eine Drehung des Feldvektors um t8@hrt die Pick-up Richtung der planetaren
lonen in die entgegengesetBeHemisphare. Die Ergebnisse zeigen, dal sich schon nach
einigen hundert Sekunden eine neue Schweifkonfiguratiostedit. Auswirkungen der
Feldumkehr auf die Verlustraten konnten nicht festgestaltden. Jedoch lassen Plasma-
wolken, die sich von der lonosphéare ablosen, die gegeryedviriustrate der Sauerstof-
fionen zwischen 310?*s™! und 15-10?° st schwanken. Ein mittlerer Verlust bei mittlerer
Sonnenaktivitat kann mit-8.0°4 s~ angegeben werden. Dieser liegt zwischen der gemes-
senen Verlustrate voa 2- 10?4s™! (Lundin et al. 2008) fir minimale Sonnenaktivitat und
2-10?°s7! (Lundin etal. 1990) fur maximale Sonnenaktivitat.

Die Ergebnisse der Hybrid-Simulationen zu vergangenempdekten in der Ge-
schichte des Mars zeigen, dal3 die Gyrationsradien der lonetarker magnetisierten
Sonnenwind im Vergleich zur heutigen Situation verkleirsend. Der Gyrationsradius
der Sauerstionen liegt mit 2900 km in der gleichen Gré3enordnung wie dmnéenra-
dius. Aufgrund einer mit 1800 kra hohen Anstromgeschwindigkeit und geringen lonisa-
tionrate bei einer mittlerer Sonnenwinddichte von 680twerkleinert sich das planetare
Hindernis und damit auch der Magnetosheath des Planetenndazierte Magnetfeld er-
reicht subsolar Feldstarken bis zu 2000 nT. Diese sind unr aisleine Grél3enordnung
kleiner als das globale Oberflaichenmagnetfeld der Erde VBikistrate der Sauerstof-
fionen erreicht - 10?°s. Trifft der Sonnenwind mit einer Dichte von 10 000¢rdie
frihe Marsatmosphére, so erhoht sich die totale lonissfiiequenz der Sauersi@nen
um mehr als eine GroRenordnung und die Verlustrate stefd®.8u10?°s1. Insgesamt
zeigt sich in der geschichtlichen Entwicklung der Verlatgrkein einfacher funktionaler
Zusammenhang. Integriert man die mittlere VerlustrateStrerstiionen G und G
Uber die vergangenen 4.5 Milliarden Jahre und nimmt an, dede drollstandig aus der
Photodissoziation von Wasser stammen, so erhéalt man eingé/en Wassermolekilen,
die einen globalen Marsozean mit einer Hohe von 2.8 m ewtdpiBei hohen Sonnen-
winddichten kann sich der nicht-thermische Verlust aufefagr 224 m innerhalb der
ersten 150 Millionen Jahre nach der Entstehung des Plargtéhen.

Die H6he des vom Sonnenwind entfernten globalen Wassersistetwa eine Gro-
Benordnung kleiner als Studien von Lammer etal. (2003) uachrher etal. (2003b)
Uber die letzten 3.5 Milliarden Jahre ergaben. Der Grungt lenerseits daran, dald
vom Hybrid-Modell weitere nicht-thermische Fluchtprozesvie Photochemische Flucht
durch Dissoziative Rekombination und Atmosphéarischest8png nicht erfal3t werden
konnen, andererseits die Studie von Lammer etal. (2003)ekselbstkonsistente Be-
schreibung der Fluchtmechanismen wie lon Pick-up, Imfaésiiag auf die lonosphéare
und das Abldsen von ionospharischen Plasmawolken beath@iese Arbeit hat gezeigt,
dal3 sich die Entwicklung der Verlustraten in der Vergangénhicht tGber einen einfa-
chen funktionalen Zusammenhang beschreiben lassen. HigdiStudien wirden von
einer genaueren Kenntnis der Sonnenwindparameter undtrdesphéarischen Zusam-
mensetzung in der Frihphase des Mars profitieren.

Die Simulationen in dieser Arbeit konnten quantitativ eigbn Raumsonden gemes-
sene Plasmastrukturen und Verlustraten reproduzierenhwed rdumlichen und zeitli-
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chen Verlauf analysieren. Da ein globaler \Vollteilchereodch einen zu hohen nume-
rischen Aufwand fur die Computertechnologie darstellidsiveitere Fortschritte nur in

einer Parallelisierung des Hybrid-Modells und der Verwergl von Verfahren adapti-

ver Gitteranpassung vorstellbar. Mit diesen Verfahremkamter Aufrechterhaltung einer
ausreichend hohen Teilchenstatistik Gitterzellen in gpi@rischen Regionen bis auf ei-
nige Kilometer pro Zelle verfeinert werden. Erreicht maass#i Auflosungen, so kénnen
auch mit der Implementierung einiger wichtiger Reaktidesipungen chemische Pro-
zesse in bestimmten Raumbereichen der oberen lonosphéektdoeschrieben werden.
Reaktionen durch Ladungsaustauch und dem Einschlag vétr&ten in Neutralteichen

werden schon heute bei Modolo etal. (2005) selbstkongistéa3t, allerdings nicht auf

Simulationsgittern in dieser hohen Auflésung. Schlief¥iahn dann auch der Einfluf3 der
Krustenmagnetfelder auf die Sonnenwindwechselwirkungdistt werden. Insbesonde-
re konnen dann in diesen Wechselwirkungsbereichen diehelerteilungsfunktionen

aber auch das Verhalten der magnetischen Feldlinien wictetra/erden.
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A Anhang: Chemische Prozesse in der
Atmosphare

A.1 lonosphare

Die oberen Atmosphéaren von Mars und Venus enthalten alsgséerfi neutralen Bestand-
teil CO, und als ionischen Bestandtei} @onen. Chemische Reaktionen werden von zwei
Quellen hervorgerufen:

1. EUV Strahlung der Sonne (0.1 - 100 nm)
2. Wechselwirkungen mit Teilchen des Sonnenwindes
Eine zentrale Rolle spielt diehotoionisationvon CG;:
CO; + hy — COf + & (A.1)
CO;j-lonen kénnen durcbBissoziative Rekombination
CO; +e — CO+0 (A.2)

oder durch_adungsaustauschprozesge

CO;+0 — 0O +CO (A.3)
Co+0 —0O0"'+CO, (A.4)
CO; +0, —> O;+CO, (A.5)
O"+CO, —0O;+CO (A.6)

abgebaut werden. Da die Reaktion A.6 schneller ablauftial$tbduktion von O, ist
die Entwicklung einer signifikanten Schicht aug-@nen nicht moéglich. Allein diese
Reaktionen entwickeln eine ionospharische Zusammensgtzie sie 1976 beim Abstieg
der Viking-Lander gemessen wurden und in Abb. A.1 dargiésteld. O -lonen werden
zum Hauptbestandteil der lonosphéare und bestimmen dispdréwischen Maximaldichte
von ungefahr 10cm3 bei ca. 130 km.

Die Instrumente der Viking-Lander fihrten die einzigersitu-Messungen der ther-
mischen Plasmazusammensetzung der lonosphére des Melns(Hanson etal. 1977).
Man erhielt zwei vertikale Dichteprofile (siehe Abb. A.1ydgei haufigsten lonen (D
O* und CQ) in einem Hohenbereich von 120-300 km. Die Viking-Landectiquerten
die Atmosphére bei niedrigen Breitengraden mit solarentégmkeln von 45-60 nahe
des solaren Minimums.
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Abbildung A.1: lonenkonzentration in der Marsionosphare in Abhangigkeit der Hohe, ge-
messen mit den Landern von Viking 1 und Viking 2, Hanson €t&77). Das mit O gekennzeich-
nete Profil zeigt die Dichte der Saueifitonen O . Rechts: Temperatur der Elektron€aund der
lonenT;, nach Hanson und Mantas (1988) aus den Beobachtungen deg\i&nder bestimmt.

Die beobachteten lonendichten in der Region der lonospindter 200 km kdnnen
durch das photochemische Gleichgewicht erklart werdennvdée Neutralgasdichte von
Sauerstfi angemessen gewahlt wird (Hanson etal. 1977, Chen et al).1®B8rhalb von
ungefahr 200 km scheitert jedoch das photochemische Mddieth den Beobachtungen
von Viking ist G5 auch bei gro3en Hohen dominant, wahrend nach dem photostiesni
Gleichgewicht O der wesentliche Bestandteil tber 250 km werden sollte. Gbwaie
Produktionsrate von Dim Vergleich mit der Produktionsrate von*@ber 250 km prak-
tisch vernachlassigbar ist, Gberschreitet die[@ichte sogar die ©-Dichte in der oberen
lonosphére. Diese Tatsache legt nahe, daf3 ein aufwadktgar lonentransport von der
unteren lonosphére zur obere lonosphare existiert. Inategrhalt man nur unter der An-
nahme eines groRen aufwartsgerichtetéfuden Transports eine gute Ubereinstimmung
zwischen den beobachteten und den berechneten Profileorssrdichten an der oberen
lonosphéare (Chen etal. 1978, Fox 1997).

A.2 Atmosphare

Die jeweiligen atmosphéarischen Hohenprofile der Anzahiligieverden in McElroy et al.
(1977) ausgewertet. In Abb. A.2 (a) ist eine Extrapolatienlichten auf die obere Atmo-
sphare dargestellt. Im Vergleich ist die oberflachennatmeo&phéare der Venus 1000-mal
dichter als die des Mars. In Hohen von 250-450 km Uber derf@bbe weisen beide
Planeten atmosphérische Dichten der gleicher Gro3enogdswf.

Neutralteilchen kénnen Utber die Exobase bei ca. 200 km flighenn ihre aufwarts-
gerichtete Geschwindigkeitskomponente hinreichend gbldene Teilchen, deren Ge-
schwindigkeit gréRer als die Fluchtgeschwindigkeit vomsist, tragen zur Erosion
der Marsatmosphére bei, die anderen bleiben durch Griawvitet der Exosphére gebun-
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Abbildung A.2: (a) Atmospharenmodell des Mars, das man durch Extrapolater Viking-
Lander-Beobachtungen auf groRere Hohen erhalten hat; lHankon etal. (1977). (b) Modell
der Exosphare des Mars nach Nagy und Cravens (1988). Diestdtdichte wurde aus einem
Modell abgeleitet, wahrend die Wassef&lachte auf Beobachtungen basiert.

den. Mogliche Energiequellen sind photochemische Prezedsr das Auftiéen anderer
energetischer Teilchen. So produzieren z.B-IGnen, die den wesentlichen Bestandteil
der lonosphéare bilden, energetische Sauéettame O durch folgende dissoziative Re-
kombination:

O;+e — O +0O (A7)

Diese angeregten Sauer$&ome erhalten geniigend Energie, um von der planetennahen
lonosphéare zu entkommen und in der Exosphére eine Safikostma mit einer Tempe-
ratur von einigen tausend Grad aufzubauen (siehe Abb A).2 (b)
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B Anhang: Mittlere lonenenergien in
der Plasmaumgebung des Mars

Bei Vergleichen mit Mel3daten von Plasmainstrumenten auhi®anden ist es oft hilf-
reich vorher eine Vorstellung Uber der lonenenergien in damntersuchenden Raum-
bereich der Plasmaumgebung am Mars zu haben. Da die Insttetkeine Anzahldich-
ten direkt messen sondern energieabhangige Zahlratent&aler Teichen, sind in den
AbbildungenB.1, B.2 und B.3 der mittleren lonenenergiderdbnen als Ergebnisse der
Hybrid-Simulation aus Abschnitt 10.2.1 dargestellt. Sigyen die mittlere kinetische und
thermische Energie als Querschnitte durch die Simulaioxsntlang der Aquatorebene,
Polarebene und Terminatorebene:

m

Exini = Eﬁiz (B.1)
m _
Ethermi = ? (V|2 - Ui2) . (BZ)

Dabei gibty; die Geschwindigkeit des lons der Spezias undy; die mittlere Stromungs-
geschwindigkeit auf jedem Gitterknoten. Weil die Gescluigikeitv; Uber eine Gewich-
tungsprozedur von allen lonen der Sartuf jedem Gitterknoten berechnet wurde, kon-
nen hochenergetische lonen mit dieser Methode nicht exfaféten. Somit beschreibt die
hier abgebildet&em; €ine mittlere thermische Energie der lonen.

Aus den Abbildungen wird ersichtlich, dal3 sich planetareefoim Sonnenwind oder
in der Magnetosheath hohe kinetische Energien erhaltesiedaom konvektiven elektri-
schen Feld beschleunigt werden. Sehr deutlich wird dieis&rup Effekt in Abb. B.2(f),
wo die exospharischen*@donen nahezu senkrecht zu Stromungsrichtung auf Energien
Uber 10keV in die ndrdliche Hemisphare beschleunigt werden
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Abbildung B.1: Thermische und kinetische Energien aller lonen dargésislQuerschnitte durch
die Aquatorebene einer Simulation (siehe Abschnitt 10.D&r Sonnenwind flieRt von links in
die Simulationsbox Seine ungestorte Magnetfeldrichtiggf in dieser Ebene und ist um 5Zur

Strémungsrichtung in die negative y-Richtung geneigt.
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aller lonen dargésttdl Querschnitte

durch die Polarebene einer Simulation (siehe Abschnift. 1. Der Sonnenwind fliel3t von links
in die Simulationsbox. Seine ungestérte Magnetfeldriehtliegt in der Aquatorebene und ist um
57° zur Stromungsrichtung in die negative y-Richtung gendigts konvektive elektrische Feld
zeigt nach Norden in die positive z-Richtung.
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Abbildung B.3: Thermische und Kinetische Energien aller lonen dargestisllQuerschnitte im
Abstand von &y, stromabwarts der Terminatorebene einer Simulation (stdisehnitt 10.2.1).
Der Sonnenwind stromt auf den Betrachter zu. Seine ungesttagnetfeldrichtung liegt in der
Aquatorebene und ist um 8Zur Stromungsrichtung in die negative y-Richtung geneigt.
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