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1 Einleitung

Mars ist seit den 60er Jahren des letzten Jahrhunderts dbgi@er Raumfahrtmissio-
nen gewesen, um der Beantwortung der immer wieder aufkomenérage nach Wasser
oder sogar Leben auf unserem Nachbarplaneten naher zu karbaleei sind ungefahr
die Halfte dieser Missionen gescheitert, entweder auftyson technischen Problemen
oder Konstruktionsfehlern. Als erste Raumsonde flog Madrem 15. Juli 1965 in einer
Entfernung von rund 10 000 Kilometern am Mars vorbei. Die gnabkdrnigen Aufnah-
men einer sehr alten Region auf der Marsoberflache verméteen mondéhnlichen und
von Einschlagskratern zerklifteten Eindruck. Atmospggire Messungen ergaben einen
Oberflachendruck zwischen 4 und 7 mbar und Tagestempematareungefahr -100C.
Aufgrund dieser diinnen und kalten Atmosphére reduzieiténdse lang gehegten Hic
nungen intelligentes Leben auf Mars zu finden. Wenn es Lebén wgirde es kleiner
sein und einfachere Formen annehmen. Die Sonde Marinen@eséite schlie3lich im
November 1971 in eine Umlaufbahn des Planeten ein. lhre dkufren zeigten Fluf3-
bette, Krater, machtige Vulkane, wie den Olympus Mons ai3tgm bekannten Vulkan
im Sonnensystem, aber auch weit ausgedehnte Talsystem&alles Marineris. Diese
Oberflachenmerkmale lieBen zum ersten Mal die Vermutunkpauhen, dal3 flissiges
Wasser an der Formung der Oberflache beteiligt gewesen Geiriek

Finf Jahre spater begann am 20. Juli 1976 mit dem erfolgriflufsetzten des Lan-
degerétes von Viking 1 (siehe Abb. 1.1) eine neue Ara der fdshung. Nun konnte
die Oberflache in situ untersucht werden. Die Ergebnisséidégischen Experimente
zum Nachweis von Leben im Marsboden waren nicht eindeutahrééheinlich wurden
sie von nichtbiologischen chemischen Reaktionen der siaidierenden Bodenbedin-
gungen beeinfluf3t.

Nach den Sonden Spirit und Opportunity, die als Rover seitida2004 auf der
aquatornahen Marsoberflache Gesteinsuntersuchungeshvoenm, erforscht seitdem ei-
ne weitere Sonde die Polregion des Planeten. Und tatshdtief3 die Sonde Phoenix
im Juni 2008 bei Grabungen in einigen Zentimetern Tiefe &g barte Schicht aus ei-
nem wei3em Material. Die Wissenschatftler ratselten, oliobsdabei um Wassereis oder
um Salz handelt. In Abb. 1.2 erkennt man, da? mehrere kle@igéa\Brockchen der abge-
schurften Oberflache nach einigen Tagen wieder verschwaBiekonnten daher nur aus
Wassereis bestehen, das unter den Druck- und Temperatugbhaden unmittelbar an der
Oberflache nicht stabil ist und bei der Einwirkung von diegktSonnenlicht verdampfte.
Damit konnte eine Raumsonde zum ersten Mal direkt Wassau¢ider Marsoberflache
nachweisen.

Weitere Beobachtungen von umfangreichen Talsystemeneufidrsoberflache in
den letzten Jahrzehnten lassen die Vermutung aufkommBiVides einmal hydrologisch
sehr aktiv gewesen sein konnte, zumindest wahrend demérstelert 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, daf die Eintribuhdea linken Seite des Bildes
vom aufgewirbelten Staub nach der Landung herriihrt. Den $te Zentrum des Bildes in un-
gefahr 10 cm groR. Das Foto wurde am 20. Juli 1976 aufgenonumérstammt aus dem Viking
Bildarchiv der NASA.

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

Warum es heute auf dem Mars nur noch so wenig Wasser gibt,inviibser Arbeit
mit Hilfe von globalen Plasmasimulationen untersucht. &ssich herausgestellt, daB in
den letzten Milliarden Jahren ein Grof3teil der Wassermidé&klurch atmosphéarischen
Verlust in den Weltraum entwichen ist. Bei diesen Verlustgissen spielen Wechselwir-
kungen des Sonnenwindes mit der oberen Atmosphéare desdtaziae entscheidende
Rolle. Diese Art der Wechselwirkung fuhrt zur Bildung chaeaistischer Plasmastruktu-
ren in der Umgebung des Mars, welche im Kapitel 2 zusammseifakskizziert werden.
Es hat sich herausgestellt, dal? die charakteristischderS#tas Plasmas bei Mars ein Si-
mulationsmodell erfordern, das die Kinetik der lonen erf& solches Modell wird in
Kapitel 3 vorgestellt. Eine Anpassung des Simulationsgstivird in Abschnitt 3.5 vorge-
nommen, mit den Ziel die lonosphére des Planeten mdgliehsalifzuldsen. Die Model-
lierung des anstromenden Sonnenwindes sowie der Atmasphé#rionosphére gibt das
Kapitel 4 wieder. Anhand von Vergleichen der Simulatiogsbnisse mit den Plasmada-
ten der Raumsonden Mars-Express und Rosetta wird gezel§jjas Simulationsmodell
die komplizierten Plasmastrukturen in der Umgebung desd®a reproduzieren kann.
Der Leser findet in Kapitel 5 dazu eine Analyse eines ausgikevélrbits von Mars-
Express und in Kapitel 6 die Analyse der Plasmadaten vomeihiy der Raumsonde
Rosetta am Mars.

Die gute Ubereinstimmung der Simulationsergebnisse rmitMeRdaten der realen
Plasmaumgebung erlauben schlielich die Untersuchumgsiah die Plasmaumgebung
des Mars in der Vergangenheit entwickelt hat. Ausgehendieomeutigen Atmosphére,
der Entwicklung der Bahnparameter und der Oberflachennmadekdes Planeten wird in
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1 Einleitung

Abbildung 1.2: Der NASA Lander Phoenix hat mit seinem Roboterarm mehrerehfem in den
Marsboden gegraben, um unter dem Staub nach Anzeichen veseau suchen. Deutlich zu er-
kennen ist, daR kleine Bréckchen aus Eis in den Furchentber@th vier Tagen sublimiert sind.
Das linke Bild wurde am 20. Marstag (15. Juni 2008) und dakteeam 24. Marstag (19. Ju-
ni 2008) nach dem Aufsetzen des Landers auf der Marsobezfkdigenommen.

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






2 Plasmastrukturen bei Mars

Mars besitzt wie die Venus kein globales Magnetfeld, um there Atmosphéare vor dem
kontinuierlich von der Sonne kommenden Plasmastrom aaslgeén Teilchen, dem Son-
nenwind, zu schitzen (siehe Abb. 2.1). Dieser Teilchensgntweicht aus der auReren
Atmosphére der Sonne und strémt radial nach auen. Seirgh@iesligkeit liegt im
Mittel bei 400kmmy's, was ungeféhr eine Grofenordnung tber den lokalen SandllAlf-
véngeschwindigkeiten ist (siehe Kapitel 4). Anderersisitslie Anzahldichte der Proto-
nen im Sonnenwind mit einigen Teilchen pro Kubikzentimeter 19 Gré3enordnungen
kleiner als die Anzahl der Molekiile in einem Kubikzentinmrdtaft auf der Erde. Stol3e
zwischen den Teilchen sind sehr unwahrscheinlich. Didenéttfreie Weglange liegt bei
einer Astronomischen Einheit. Die Uberschallstromungniefi sich im Gegensatz zu
unserer Neutralgasatmosphare im Plasmazustand. Das Mdanetfeld ist ein weiterer
Bestandteil des Sonnenwindes. Obwohl der kinetische Ridsrok viel grof3er als der
magnetische (und thermische) ist, hat das im Sonnenwinmamsportierte Magnetfeld
entscheidenden Einfluf3 auf die Plasmastrukturen an unrtisignen Planeten. Doch be-
vor es zur Ausbildung solcher Strukturen kommt, muf3 die &kzepntwortet werden, wie
die Neutralgasatmosphare des Mars mit den Protonen untt@iek des Sonnenwindes
wechselwirken kann. Die Abb. 2.2 unterstitzt zur Beantwugtder Frage .

Die oberste Region einer planetaren Neutralgasatmosptiédeals Exosphare be-
zeichnet. In den unteren atmosphérischen Regionen komihéefsy zu StdRen zwi-
schen den Neutralgasteilchen. Mit ansteigender Hohe diekBtoRfrequenz. Bei einer
bestimmten Héhe zwischen der Atmosphéare und der Exospleid@gbdie mittlere freie
Weglange der atmosphérischen Teilchen eine Skalenhdldeabarometrischen Hohen-
formel. In der Exosphare kommt es kaum noch zu StéRen mirandeilchen. Bei Mars
liegt die Exobase zwischen 200 km und 300 km tber der Obesdléch

Trifft solare Strahlung auf die Atmosphare, so erzeugt sie dunckoPnisation ge-
ladene planetare lonen. Diese werden auch als Schweri@zeichnet, weil ihre Masse
mindestens 10 mal schwerer als die der Sonnenwindprotehedain typischer Vertreter
dieser lonen ist das SauerS§ton O" mit der Atommasse 16 amu. Wenn sich eine dich-
te Schicht von planetarem Plasma tiber den unteren atmasgteir Schichten gebildet
hat, ist eine lonosphare entstanden. Die Mars-lonosphéist mit 2- 10° Elektronen pro
Kubikzentimeter bei 125 km eine maximale Anzahldichte @uif der Erde erreicht die
Elektronendichte Werte bis zu-1L.0° cm2 bei 350 km. Der FluR der geladenen Sonnen-
windteilchen trift nun auf dieses Hindernis. Ein Teil des Sonnenwindes gehihgsaus-
tauschreaktionen mit planetaren lonen ein, ein anderéisffémt am Hindernis vorbei
und hinterlaRt auf der Nachtseite eine Wake-Region, in disxkSonnenwindplasma ein-
dringt. Die elektrisch leitende lonosphéare wechselwitkttamit dem vorbeiziehenden
Sonnenwindmagnetfeld, wobei Stréme in der lonosphéareigtzeerden, die die tieferen
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2 Plasmastrukturen bei Mars
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Atmosphare Globales Magnetfel

Abbildung 2.1: Die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit einem Planet gafaran Himmels-
korper wird dadurch charakterisiert ob das Objekt einmsischen Magnetfeldes ufodier einer
Atmosphare oder wie der Erdmond keines von beiden besitzt.

Planetary Atmosphere lonosphere
(Neutral Atoms and (Photmons)\
Molecules)\

Solar Radiation

Magnetic Barrier
lonopause

@agnemtail

Magnetosheath

Interp\anetary/ \

Magnetic Field

Abbildung 2.2: Wechselwirkung des Sonnenwindes mit einer planetaren gpimére; nach Luh-
mann (1995). Bei einer planetaren Atmosphére aus Nedlrhka entsteht auf der Tagseite durch
die Sonnenstrahlung eine lonosphére. Der Sonnenwind s&dmem Hindernis vorbei und hin-
terlant auf der Nachtseite ein Wake-Region mit sehr geriSganenwinddichte. Da der mit Uber-
schallgeschwindigkeit anstromende Sonnenwind ein iteegtares Magnetfeld mittransportiert,
kommt es zur Wechselwirkung mit der lonosphére. Es bildgt sine BugstoRwelle, die im fol-
genden mit Bow Shock bezeichnet wird. Weiterhin bildet ®ofe Region erhdhter Magnetfeld-
starke aufgrund der um den Planeten drapierenden Magtigtfeh. Diese Region wird bei der
Venus 'Magnetic Barrier’ genannt, am Mars 'Magnetic PifeRegion’. In noch tieferen Schich-
ten befindet sich die lonopause, in die kein Magnetfeld @igen kann. Auf der Nachtseite bildet
sich der Magnetotail durch die Konvektion der gekrimmtergafeldlinien.
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Abbildung 2.3: Skizze der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der loriwsptes Mars in der
Aquatorebene. Liegt der Magnetfeldvektor des IMF in di&mene, weisen die Plasma-Strukturen
eine Symmetrie zur Linie Sonne-Planet auf.

Schichten der Atmosphére vom Sonnenwind und seinem Maddetbschirmen. Man
bezeichnet diesen Typ der Wechselwirkung mit dem Sonnehwairch als induziertes
bzw. ionosphérisches Hindernis.

Die obere Grenze einer lonosphére, die lonopause, ist cumem steilen Anstieg in
der Elektronendichte zum dichten ionospérischen Plasraeakterisiert. Diese Plasma-
grenzschicht bildet sich in einer Hohe, in der der 'inner&rtnische Plasmadruck der
lonosphéare mit dem 'auf3eren’ Druck des Sonnenwindes (itstiimt. Der Druck im
Sonnenwind setzt sich aus seinem Anstromdruck, dem thelnermsDruck und dem mag-
netischen Druck zusammen. An der Venus wird die lonopaussudosolaren Punkt bei
300 km beobachtet, am Mars konnte bisher keine lonopaudegig festgestellt werden.

Eine weitere Plasmagrenzschicht bildet sich weit vor demsphéarischen und plane-
taren Hindernis im Sonnenwind. Die Uberschallstromurff tiuf das Hindernis und lost
eine BugstoRwelle aus, die sich stromaufwarts ausbr@tetPosition des Bow Shocks
befindet sich bei Mars in subsolarer Richtung ungefahr bgiMarsradien Ry). Mars
hat einen Radius von 3400 km.

Direkt hinter dem Bow Shock wird das Plasma aufgeheizt. Esl @ichter, redu-
ziert seine Geschwindigkeit und stromt am Hindernis vorDéése Region hinter dem
Bow Shock wird Magnetosheath genannt. Die im Sonnenwindfinefrorenden Mag-
netfeldlinien drapieren sich in dieser Region um das HindeiSie stauen sich vor dem
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2 Plasmastrukturen bei Mars

Hindernis an, werden von der nachfolgenden Strémung imneér komprimiert und bil-
den so die Region erhohter Magnetfeldstarke, der 'Magliieup Region’ (MPR). Die
aulere Grenze dieser Region erhdhter Magnetfeldstarklevanr zwei weiteren Plasma-
grenzschichten begrenzt, der '"Magnetic Pile-up Bound@WPB) und der 'lon Compo-
sition Boundary’ (ICB). Plasma- und Magnetfelddaten demfRgonde Phobos-2 zeigten,
daf beide Grenzschichten an der gleichen Position auftretelches die SchluR3folge-
rung nahelegt, da die plasmaphysikalische Natur beidemzSchichten die gleiche ist.
An der MPB andert sich die Richtung des Magnetfeldvektois die Magnetfeldstarke
steigt sprunghaft um ungeféhr einen Faktor 3 vom Magnetibhauf Werte zwischen
20-30nT in der MPR an. An der gleichen Position &dndert siehldhenzusammenset-
zung. Es kommt zu einer Trennung der Protonen des Sonneesviudf der Seite des
Magnetosheath und den lonen des planetaren Plasmas a@imdé&idneten zugewandten
Seite. Die Abb. 2.3 skizziert die PlasmagrenzschichtendaufTagseite und Nachtseite
des Planeten.

Auf der Nachtseite bilden sich kompliziertere Plasmadtrdn bei der Wechselwir-
kung des Sonnenwindes mit der lonosphare des Mars. Zudesenveiese deutliche
Asymmetrien hinsichtlich der Linie Sonne-Planet auf. W@ &iner typischen Umstro-
mung eines Gases um ein Hindernisses entsteht hinter dedeidis eine Region re-
duzierter Dichte des anstromenden Mediums. Diese Regimhanvich Wake-Region ge-
nannt. Sie wird entweder wie beim Erdmond aufgrund der tismimen Energie des an-
stromenden Plasmas teilweise aufgefillt oder wenn dasdrnmslwie Mars oder Venus
eine eigene lonenquelle besitzt, vornehmlich von plaedtaren gefiillt.

Wie schon oben angedeutet beeinflul3t das interplanetar@éifetyl nicht nur die
Wechselwirkungsregion vor dem ionosphérischen Hindeenish die Struktur des pla-
netaren lonenschweifes hinter dem Planeten wird durch dietéhg des Feldes im un-
gestorten Sonnenwind bestimmt. So erzeugen um den Plagetpannte Feldlinien auf
der Nachtseite eine Feldkonfiguration antiparalleler lgkh, bei der ein Blindel von der
Sonne wegzeigt und das andere auf ihr zu. Zwischen beidede®ijrdie auch Tail Lobes
genannt werden, kommt es zu einem Absinken des magneti€oieks. Zur Aufrecht-
erhaltung des Druckgleichgewichts fillt sich diese sclen&thichtebene zwischen den
Tail Lobes mit planetarem Plasma. Man bezeichnet dieseBchinalog 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 tGbernimmt. Plasmamessungen obd3-2 haben ergeben,
daf sich auch hochenergetischen lonenstrahlen (lon Beamasmasheet bilden kon-
nen. Dreidimensionale Hybrid-Simulationen von BéRwedteal. (2004) zeigten, dal sich
das Plasma in dieser Schicht mit einer Geschwindigkeit @o®@ knjis bedeutend gerin-
ger als die Sonnenwindgeschwindigkeit von ungefahr 408krom Planeten entfernt.
Eine weitere Anhaufung planetarer lonen wird an den FlanlesnSchweifes sowohl von
der Messungen wie auch in Simulationen beobachtet. Mardiemd diesen niederener-
getischen Flu3 der Schwerionen als 'Cold lon Outflow’. Seisdoungsgebiet sind die
ionosphéarischen Schichten am Terminator, der Ebene, ei€adjseite von der Nachtseite
des Planeten trennt.

Aufgrund des hohen Geschwindigkeitsunterschieds an dekeldes Schweifes zwi-
schen dem schnell stromenden Plasmas in der Magnetoshrehttemn langsamen Fluf
planetarer lonen bilden sich an der Grenzflache Instatafitédie Wellen auslésen und
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2 Plasmastrukturen bei Mars
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Abbildung 2.4: Skizze der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der lorézspties Mars in
der Polarebene. Wie BoRwetter etal. (2004) in dreidimerdén Hybrid-Simulationen zeigten,
weist die Struktur in dieser Schnittebene deutliche Asytniere auf, die von der Richtung des
konvektiven elektrischen Feldes bestimmt werden.

zu einem Ablésen von Ansammlungen planetaren Plasmas, ldem& Clouds, flihren
koénnen.

Betrachtet man eine Schnittebene durch die Wechselwideeggn, die senkrecht
zur Stromungsrichtungs, und zum interplanetaren Magnetfed,, ausgerichtet ist, so
treten Asymmetrien in den oben beschriebenen StrukturerDéese Asymmetrien be-
grunden sich auf dem ebenfalls mit dem Sonnenwind mittramigpten konvektiven elek-
trischen FeldEs,, = —Usy X Bgw. In Abb. 2.4 zeigt der elektrische Feldvektor nach Norden.
Diese Ebene verlauft durch den Mittelpunkt des Planetenliegdl innerhalb des Plas-
masheet. Besonders die Hemisphare, in der das elektrigtthi@dm Planeten weg zeigt,
weist Unterschiede zu den bisher beschriebenen StruktwrerMan bezeichnet diese,
hier nérdliche, Hemisphéare mit*-Hemisphére. Eine ICB ist nicht auszumachen, da das
elektrische Feld die planetaren lonen auf grof3en Gyratiaisn von einigen tausend Ki-
lometern durch die gesamte Hemisphéare vom Planeten weglbasgt und somit die
Ausbildung einer ionentrennenden Grenzschicht verhindlerder Magnetosheath und
auch vor dem Bow Shock kommt es zu einer Vermischung plagrelanen mit Sonnen-
windprotonen. Dieser Vorgang des Mitnehmens planetaregriom Sonnenwindplasma
wird Pick-up Prozel3 genannt. Da Mars eine liber mehrere Wiesr ausgedehnte Exo-
sphére aus thermisch-heiRen Saudistmd Wasserstéatomen besitzt, werden nicht nur
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2 Plasmastrukturen bei Mars

lonen der lonosphére nahe des Planeten vom Sonnenwindnmitgeen, sondern auch
ionisierte Teilchen aus der Exosphare.

AbschlieRend muR3 darauf hingewiesen werden, dal3 die Asymemée der Plasma-
wechselwirkung mit Mars von der Richtung des interplaretavlagnetfeldes abhangen.
Immer auftretende Schwankungen oder auch eine Umkehr déridfeung storen das
konvektive elektrische Feld und damit auch die Ausbilduegasymmetrischen Struktu-
ren.
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3 Simulationsmodell

Dieses Kapitel gibt dem Leser einen Uberblick zu den wiclég 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&aherung eines Plasmas
mit einem sogenannten Hybrid-Ansatz vorgestellt. Mit aepllementierung eines Mars-
Hindernisses im Simulationscode schlief3t das Kapitel.

3.1 Simulationsstudien zur Plasmaumgebung des Mars

In den letzten 40 Jahren wurden viele Modelle entwickelt,dienWechselwirkung des
Sonnenwindes mit unmagnetisierten Planeten wie Mars oeleud/zu beschreiben. An
dieser Stelle soll nur eine kleiner Abri3 einiger wichtig@odelltypen gegeben werden.
Oft hing das Aufkommen eines neuen Modells auch von dergstatteigenden Speicher-
und Rechenkapazitaten der Computerentwicklung ab.

Gasdynamische Modelle sind einfache Modelle zur Beschngjlder Wechselwir-
kung mit dem Sonnenwind. Sie l6sen die FluidgleichungendférUmstromung eines
Hindernisses unter der Annahme, dal3 sich das Magnetfeldoime®wind mitbewegt
und keine Wechselwirkung mit anderen Plasmagrof3en einpefse Modelle geben Aus-
kunft Gber groRskalige Verteilungen von Dichte, Geschigkeit, Temperatur und Ma-
gnetfeld des Plasmas. Viele Studien konnten in der FrilgptiesComputersimulationen
erfolgreich mit diesen Modellen die Magnetosheath des Maydellieren (Spreiter und
Stahara 1980, Russell etal. 1984). Ergebnisse von gasdsciz@n Modellen werden aber
auch heute noch herangezogen, um Magnetfelddaten von Raderszu analysieren. So
reproduzierten Crider etal. (2004) die von der Raumsondes iB&obal Surveyor (MGS)
gemessene Magnetfeldkonfiguration in der Magnetoshedtleimem gasdynamischen
Modell. Prozesse innerhalb der Ubergangsregion zwisceem$bnnenwindplasma und
dem planetaren Plasma wie auch Prozesse in grol3en Bereighéer Nachtseite konnen
mit diesen Modellen nicht erfa3t werden. In diesen Regid@nmt es zur Ausbildung
von Stromschichten, die von den Modellen nicht reprodtizierden kénnen. Diese Stro-
me wiederum erzeuggrx B-Kréfte, welche den Plasmaflu® und die Massenbeladung des
Sonnenwindes durch Mitnahme von lonen beeinflussen (8preid Stahara 1992).

MHD-Modelle, mit denen man die magnetohydrodynamischeicBlngen l6st, sind
durch Tanaka (1993), Shinagawa und Bougher (1999) und lali €1999) entwickelt
worden, um den Beitrag der Massenbeladung des Sonnenwindestimmen. In diesen
Modellen kdnnen u.a. auch Sto3e durch eine Abbremsung demB$ vor dem Hinder-
nis modelliert und x B-Krafte berticksichtigt werden, wenn das Modell den HallrTe
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enthalt.

Es hat sich besonders fiir Mars gezeigt, da eine genauecbrBising der Wech-
selwirkung notwendig ist, weil die Langenskala fiir die Bgweg der lonen mit dem
Planetenradius vergleichbar ist. Am Mars liegt der Gyratiadius der Protonen im un-
gestorten Sonnenwind bei ungeféahr 1200-2900 km. Schwetenetare lonen bewegen
sich auf noch groReren Gyrationsradien, die eine GroRenogliiber der der Protonen
liegt. Der Marsradius liegt miRy = 3400 km in der GroRenordnung der Protonengyra-
tionradien.

Um diese Bewegung der planetaren lonen aufzulésen, wurdéb-Modelle mit
zwei Flissigkeiten entwickelt (Sauer etal. 1994, Saueruiginin 2000). Diese Model-
le kdnnen erfolgreich die Plasmagrenzschichten am Margligi¢CB und die MPB re-
produzieren. Kinetischefiekte, wie lonenverteilungen die nicht der Maxwell-Veed
gehorchen, werden aber von Flissigkeitsmodellen nichf8erfAls Folge davon wurden
Hybrid-Modelle entwickelt (Brecht 1997, Shimazu 1999, likkaund Janhunen 2001),
in denen lonen als Einzelteilchen und Elektronen als Fjkesi behandelt werden. Es
hat sich gezeigt, das der Hybrid-Ansatz einen guten Kom#$@wischen der adaqua-
ten kinetischen Beschreibung der lonendynamik und deredigyen Kapazitaten eines
Computers bildet, um die Eigenschaften der Plasma- und Btegjdumgebung am Mars
zu untersuchen (Brecht 1997, Shimazu 1999, Kallio und Jah@002, BoRwetter et al.
2004, Modolo etal. 2005).

In friheren Hybrid-Simulationen reprasentierten Brechal.e(1993) und Brecht
(1997) den Planeten durch eine leitfahige Kugel, wobei digédoberflache fur die realen
Stromschichten in der oberen lonosphare angenommen wditdéiesem Typ des Hin-
dernisses konnte die Magnetfeldstruktur in der UmgebursgMigrs gut wiedergegeben
werden. Einflisse der Massenbeladung des Sonnenwindésplanetare lonen konnten
aber nicht berlicksichtigt werden. Kallio und Janhunen 22@@dellierten die lonospha-
re durch eine Kugeloberflache, die planetare Sauimien mit einer Plasmatemperatur
von 110000K emittiert. Ein exospharisches Profil als Quede Sauerstkorona des
Mars wurde ebenfalls verwendet. BoRwetter et al. (2004)RBnedht und Ledvina (2006)
fanden heraus, dall es notwendig ist das planetare Plasiitakalt; sondern mit eine
Elektronentemperatur von einigen tausend Kelvin zu besisln. Das Sonnenwindplas-
ma weist zum Vergleich eine um zwei Grof3enordnungen hohkldrEnentemperatur
auf. Modolo etal. (2006) fugten mehrere lonisationspreeeslbstkonsistent in das Mo-
dell ein und analysierten den Einflu des hochenergetisstrahlungsflusses der Sonne
auf die Position des Bow Shocks und anderer Plasmagrechsehium den Planeten.
Alle Hybrid-Modelle zeigen eindeutig eine Beschleunigytanetarer lonen in Richtung
des konvektiven elektrischen Feldes, welches senkrechtsttbmenden Sonnenwind-
plasma weist. Dieser Beschleunigungsmechanismus spielteatscheidende Rolle bei
der Teilchenflucht aus der Marsatmosphare.

Magnetohydrodynamische Modelle berticksichtigen nidtele, die aus lonengyra-
tionsbewegungen hervorgehen. Diese Modelle weisen jedoater lonosphare bedeu-
tend hohere raumliche Auflésungen auf als kinetische Medelu 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. Weiteeigten die Ergebnisse
von Ma etal. (2002), daf3 die Krustenmagnetfelder keine mtésken Einflisse auf die
Position des Bow Shocks haben, jedoch die Strukturen im Etagheath verandern. Ei-
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ne MHD-Studie mit mehreren lonensorten von Ma und Nagy (208gchéftigte sich mit

der Frage inwieweit die lonenfluchtraten vom Mars von umt@edlichen Bedingungen

des Sonnenwindes, der Sonnenaktivitat und der Orientiedes Krustenmagnetfeldes
abhangen.

Die numerischen Simulationen in dieser Arbeit basierereign Hybrid-Code, der
von Bagdonat und Motschmann (2002a) entwickelt wurde. Bgegwartige Version des
Codes ist in der Lage, die Kinetik mehrere lonensorten zwisgmen. Die Simulation
der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit durch UV-Strahpmduzierten Schwerio-
nen wurde bereits erfolgreich bei Kometen (Bagdonat etl42Motschmann und Kiihrt
2006), Mars (BoRwetter etal. 2004), Venus (Martinecz €@09) und Titan (Simon et al.
2007hb, Simon etal. 2008) angewendet. Die Plasmawechg&ehgmit schwach magne-
tisierte Asteroiden wurden von Simon etal. (2006) untensuc

3.2 Anwendungsbereiche des Hybrid-Modells

Im allgemeinen wird die komplette Elektrodynamik einesi3fteien Plasmas von den
Maxwell Gleichungen beschrieben:

V.-B =0 , (3.1)
9B
v - -z .
x E 5 (3.2)
V-E =2 (3.3)
€0
. 10E
VxB = ~= 4
XB = joj + 5 (3.4)

Fir die kinetische Modellierung der lonen im Plasma muf3teailgemeinen fir jede
einzelne Teichensortedie Vlasov-Gleichung geldst werden:

fs afs Qs ofs
5 +v~aX+m5(E+v><B)~av_0 . (3.5)
Die Parametets undmg beschreiben die Masse und die Ladung der Teilchen. Das thybri
Modell I6st allerdings nicht unmittelbar diese Gleichungsondern die dazu aquivalenten
charakteristischen Gleichungen. Fur die Beschreibunglddtronenflissigkeit wird eine
aus der Vlasov-Gleichung abgeleitete Momentengleichamgitzt.

In einem warmen Plasma kdnnen nun verschiedene charais@hes Skalen einge-
flhrt werden. Mal3geblich sind dabei die Plasmafrequgnand die Debye-Langép:

-1
_ [y@n - Ges
“o= = Ms€o ' o= (2 €oksTs ' (36)

Dabei istTs die Temperatur der TeilchensogeWeil im Sonnenwindplasma auch ein
Magnetfeld eingefroren ist, existieren noch weitere Skatte die Gyration der gelade-
nen Teilchen um das Magnetfeld beschreiben. Als charakiterhe Zeitskala gilt hier die
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inverse Gyrationsfrequerﬂ;é und als Langenskala der mittlere Gyrationsradisdes
Teilchens der Sorteim MagnetfeldB:
1 M Vs MsVs
s = T - lgs= =
asB Qgs 0B

3.7

Das Teilchen bewegt sich mit einer Geschwindigke#tenkrecht zur Magnetfeldrichtung.

Mit Hybrid-Modellen lassen sich wegen der korrekten Besithmg der lonenkine-
matik elektromagnetische Phanomene in der Nahe der lonatgysfrequenfys und
raumliche Skalen bei der lonentragheitslange,s oder dem Gyrationsradiugs simu-
lieren. Die Grof3e c ist die Vakuum-Lichtgeschwindigkeiie Bimulation von Zeitskalen
T> QQ‘]}S und LangerL > rg ist mit dem Hybrid-Code auch maglich, allerdings erhéht
sich dann der numerische Aufwand. Die MHD-N&herung ist dafti geeignetesten, da
die Gyrationsbewegungen von der Simulation nicht mehi3nfeerden 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) durchgefihrt, der lorveedpeng kinetisch als Ein-
zelteilchen erfaf3t und die Elektronen als eine magnetaldysramische Flussigkeit be-
schreibt. Eine oder mehrere lonensorten werden durchcRamti-Cell Methoden be-
schrieben (siehe Abschnitt3.4). Diese werden auch bestamitligen Teilchencodes ver-
wendet. Der hier verwendete Code erlaubt es, auf einembligdie krummlinigen Gitter
in bis zu drei raumlichen Dimensionen Plasmasimulationecltzufihren. Damit kann
ein speziell an die Geometrie des Mars angepal3tes Gitteeneet werden. Andere Co-
des sind haufig auf ein aquidistantes kartesisches Gitsshb&nkt. Die an den Planeten
angepaldte Gitterform wird in Abschnitt 3.5 beschriebee. imerischen Details fir den
Umgang mit einem krummlinigen Gitter basieren auf dem diabtwood etal. (1995)
eingeflihrten Schema und werden in Bagdonat und Motschn20@24) und Bagdonat
(2005) genauer erlautert. In diesem Simulationsmodeltienieinige vereinfachende An-
nahmen verwendet:

Quasineutralitat
Es wurde angenommen, daf} das Plasma quasineutral ist. Destéie dald die mittlere
Anzahldichte der Elektronen und lonen identisch ist:

Ne=N (3.8)

Diese Néaherung der Neutralitat ist fur hinreichend langsamd groRradumige Prozesse
gultig. Mit dem Begrif langsam soll zum Ausdruck gebracht werden, das die Prozesse
Frequenzen unterhalb der Elektronplasmafrequegszbesitzen. GroBraumig symboli-
siert charakteristische Langenskalen tUber der Debyed dpgdie im Sonnenwind bei

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

von kollektiven Hfekten dominiert.

Massenlose Flussigkeit
In der Hybrid-Néaherung kénnen Prozesse auf Skalen bebemieerden, die vergleich-
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bar mit mittleren lonengyrationsradien und den lonenggrasfrequenzen sind. Auf die-
sen grof3en Skalen kénnen die viel leichteren Elektroner denzdgerung den lonen
folgen. Daher kann hier eine verschwindende Elektronesenas

me~ 0 (3.9)

angenommen werden. Damit ist die Elektronenkomponeneereassenlose Flussigkeit.

Darwin Naherung
Da mit diesem Simulationsmodell Phanomene auf niedrigegu@nzen untersucht wer-
den, kann der Verschiebungsstrom im Ampéreschen Gesetacrdéssigt werden:

10E _
2ot
Diese Vereinfachung wird von Hewett (1985) auch als Darwémé&tung bezeichnet.
Der Teilchencode hier ist weit komplizierter als ein Sintidascode, der die magne-
tohydrodynamischen Gleichungen l6st wie er z.B. von Ma.€24l04) verwendet wird.
Kleinere Gitterzellen mit weniger Teilchen verursacheserglich mehr Rauschen in Be-
reichen héherer Auflosung. Um diesen Nachteil bei Teilcbdas zu tiberwinden, werden
Techniken wie die Trennung und das Zusammenfligen von Bgilahgewendet. Solche
Verfahren werden in Coppa etal. (1996), Lapenta und Brdot94) und Kallio und
Janhunen (2001) genauer beschrieben.

0 (3.10)

3.3 Modellbeschreibung

In der Hybrid Naherung werden Elektronen als massenlosssigkieit modelliert, die
lonen hingegen als Einzelteilchen behandelt. An diesdteSierd nur auf die dynami-
schen Gleichungen eingegangen. Weitergehende Beschgeibualer im Simulationsmo-
dell angewandten numerische Techniken findet man in Bagd@a@@5). In dieser Arbeit
wurden zwei verschieden Versionen des Modells verwendateku alle Plasmastruk-
turen in der Umgebung des Mars lassen sich qualitativ méreiModell bestehend aus
zwei Teichensorten, den Sonnenwindprotonen und den plen8thwerionen sowohl in
der lonosphére als auch in der Exosphére gut beschreib&@w@ter etal. 2004, 2007).
Fir eine detailliertere Betrachtung zur Simulation desb¥éidftuges der Raumsonde Ro-
setta am Mars und fir Simulationen der Verlustraten von geretdionen 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 Veutegsfunktion der Vlasov-
Gleichung wird jedoch nicht an bestimmten Punkten im gesarsechsdimensionalen
Phasenraum bestimmt, sondern die Vlasov-Gleichung wirdhdinre Charakteristiken
gelost. Diese sind die Bewegungsgleichungen der Einlaian:

dXi

St =Y (3.11)
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= L EruxB) - ) (3.12)
wobei g, m undyv; die Ladung, Masse und Geschwindigkeit eines Einzelteilshder
Sortei ist.

Die StoRfrequenz;, = ki, - n, beschreibt Stél3e von lonen mit Neutralteichen. Sie
ist abhangig von der Dichte des Neutralgasesnd einer phanomenologischen Stof3rate
kin welche wiederum eine Funktion von derflerenzgeschwingigkeit beider StoRpart-
ner ist. Haufig wird letztere Abhangigkeit auch vereinfaghals Abhéngigkeit von der
lonen- und Neutralgastemperatur angenahert. Fir weltergke Ausfihrungen zur Sto3-
frequenz mit mehreren lonensorten wird auf Abschnitt 8 fiviesen. Die Simulationen
mit einer Schwerionensorte, dem Sauefstoelcher am haufigsten in der oberen lono-
sphére vorkommt, hat sidh, = 1.7 - 10° cmPs™* 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 Anzahldichgedie mittlere Geschwindigkeit
Ue sowie den Druchpe ersetzt. Daraus kann dann die Gleichung der Impulsertgftim
die Elektronenflissigkeit abgeleitet werden:

w = —eny(E + Ue X B) — Vpe + enR (3.13)

Die anormale ResistivitéR beschreibt die Wechselwirkung der lonen und Elektronen
Uber Prozesse bei denen die geladenen Teichen und flukidereslektromagnetischen
Feldern wechselwirken. In einem idealen stoR3freien Plagenschwindet diese GroRe,
d.h.R = 0. Aber in einem realen stof3freien Plasma weist die Re#itikleine aber
endliche Werte auf. Bei der Simulation kann sie jedoch aufdrder deutlich hoheren
numerischen DOfusion vernachléassigt werden. Wie im Abschnitt3.2 erlduteird die
N&aherung angenommen, daf3 die Elektronenmasse in der |Bgiander Gl. (3.13) ver-
schwindet:

me =0 (3.14)

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

VPesw + VPeni
Pc

E=-UxB- (3.15)

Hier wurde zusatzlich der Gradient des Elektronendrigisin zwei Terme aufgespal-
ten, jeweils fur das Plasma des Sonnenwindess, und der planetaren Schwerionen
Vpeni. Das planetare Schwerionenplasma soll in der weitereraBleiing mit 'hi’ ftir
’heavy ions’ abgekiirzt werden. Strenggenommen kann dasalgeder lonensoriém
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Simulationsmodell mit einer eigenen Gleichung (3.13) figr jdweilige Elektronenflis-
sigkeit beschrieben werden. Mit der Addition aller Gleioben erhélt man eine gesamte
Elektronendichta, und eine mittlere Elektronengeschwindigkeit

N
Ne = Z Nei Ue = Z n_iluei ) (3.16)
]

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

VxB

HopPc

=] =je+]i = —enue +eny (3.17)

als Summe der Elektronenstroeund lonenstromé; aufgeteilt werden. Unter Aus-

nutzung der Quasineutralité = ne = 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 elektiescReldes:

(3.18)

e

(VxB)xB _ VPesw + VPeni
Ho€Me en

Die Gl. (3.19) setzt sich aus drei Termen zusammen. Der €este beschreibt das kon-
vektive elektrische Feld. Er korrespondiert zu dem Bild eiegefrorenden Magnetfeld-
linien im Plasmaflul? des Sonnenwindes. Die planetaren I@pémen’ im Sonnenwind
dieses konvektive elektrische Feld, da sie nach der laaisaehr 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 ewWeitm, auch Hall-Term
genannt, liefert dann Beitrage zum elektrischen Feld, waas Magnetfeld groRe An-
derungen in kleinen Raumbereichen aufweist. Er lieferémsieits am Sprung des Bow
Shocks ein elektrisches Feld, welches vom Planeten wed, zgidererseits beschleu-
nigt er das Plasma in den stark gekrimmten Feldlinien GhePdéregionen und auf der
Nachtseite des Planeten. Man bezeichnet die Kréfte, dizhdliesen Term auf das Plas-
mawirken auch alg x B-Kréfte. Der dritte Term erzeugt ein elektrisches Feld, mvan
Plasma Dichtegradienten auftreten. Er kommt insbesorateré&lbergangsbereich vom
Plasma des Magnetosheath zum hochdichten ionosphéariBtdmma zur Geltung.

Der Elektronendruckterm in Gl. (3.19) wurde wiederum in zlerme aufgespalten,
um die unterschiedlichen Temperaturen des Sonnenwindesarionosphéarischen Elek-
tronen zu berlcksichtigen. Hanson und Mantas (1988) habeshdlie Messungen der
Viking-Lander sogar drei unterschiedliche Elektronengaponen der lonosphéare mit
verschiedenen Temperaturen festgestellt (siehe Abs&bil). In dieser Arbeit wird
nur eine ionospharische Elektronentemperatur auch fuPtiemen anderer planetarer
lonensorten verwendet. Wie im Abschnitt8.5 gezeigt wirédt die Temperatur auch
wesentlich vom Strahlungsflul? der Sonne ab. Fir Simulatialee Marsionosphére in

E=-uxB+ (3.19)
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3 Simulationsmodell

der Frihphase des Sonnensystems werden héhere Elekewpematuren als die heutige
verwendet. Die Elektronen des Sonnenwindes und der lodospterden als adiabatisch
angenommen, also

New " Nhi |
pe,sw = ﬁesw( S ) und pe,hi = ,Be,hi ( n ) (3-20)
Ny No

mit zwei unterschiedlichen Temperaturen, die dysgl, fir die Sonnenwindelektronen
undpepi flir die ionosphérischen Elektronen reprasentiert werbDes.Plasma-Betagibt
das Verhaltnis zwischen thermischen und magnetischenkDiegPlasmas an. Als Adia-
batenexponent wurde= 2 verwendet anstatt vor'3, weil die Bewegung der Elektronen
in einem magnetischen Plasma auf zwei Dimensiohsankrecht zum Magnetfeldrich-
tung erfolgt. Damit folgt firk = (f + 2)/2 = 2. Die Anzahldichteny beschreibt die
ungestorte Sonnenwinddichte, die als Normierungspagariretie Simulation eingeht.

Das Schema fir die Zeitintegration des Codes begriindedafainem von Matthews
(1994) entwickelten Verfahren. Fur die Zeitentwicklungp@t man mit Gl. (3.19) und
dem Faraday’sche Induktionsgesetz:

9B =VX(UgxB) . (3.21)

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

oB ((VXB)XB) (3.22)

E—VX(U,XB)—VX 0T

Der erste Term beschreibt den Transport des Magnetfeldedem Sonnenwindfluf. In
tagseitige Regionen wo das ionosphérische Plasma dotmimerder Sonnenwind nicht
weiter vordringen kann, wird die Konvektion der Magnetfilitn gestoppt. Die Feldli-
nien werden tagseitig komprimiert und drapieren sich umttladernis. Im Simulations-
modell dringt ein kleiner Anteil des Magnetfeldes aufgrumh numerischer Diusion
in die tieferen Schichten der lonosphére vor. Der zweitenTgihrt zu einem Abbau des
magnetischen Drucks und einer Entspannung der gekriimretdhirfen.

3.4 Numerisches Berechnungsschema - Particle-In-Cell
Verfahren

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

Die im letzten Abschnitt erlauterten Hybrid-Gleichungearden mit einem Particle-
In-Cell (PIC) Verfahren numerisch geldst. Diese Methodi@udat wahrend der Simulation
Einzelteilchen oder auch Fluidelemente im kontinuiedictPhasenraum zu verfolgen,
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3.4 Numerisches Berechnungsschema - Particle-In-Cefliven

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

naren Gitterpunkten zu berechnen. PIC Verfahren wurdears&éB55 verwendet, noch
bevor die ersten Fortran-Compiler programmiert wurdemdn spéaten 50’er und friihen
60’er Jahren des letzten Jahrhunderts gewann die Methdelemraritét fir Plasmasimu-
lationen von Buneman, Dawson, Hockney, Birdsall, Morse veten anderen. Birdsall
und Langdon (1985) geben einen weiteren Uberblick tibeedi®grfahren in der Com-
putersimulation.

Elektromagnetische Felc
Stromdichten
/ Ladungsdichten
Teilche -

Xy
e

Abbildung 3.1: Bei Particle-In-Cell Verfahren werden GrofRen wie das Magie das elektri-
sches Feld, die Ladungsdichten und die Strome auf den Kmxitess Gitters berechnet, wahrend
die Teilchen sich dazwischen bewegen kénnen.

In Plasmasimulationen beginnt das PIC-Verfahren mit démen eines festen Git-
ters im Ortsraum. Sowohl die elektromagnetischen Feldenath die Ladungsdichten
und Strome werden nur auf den Knoten dieses Gitters defimérirend sich die Einzel-
teilchen irgendwo dazwischen aufhalten (siehe Abb. 3.f).dik Bewegungsgleichungen
jedes Einzelteilchens zu lésen, sind die elektromagretiséelder an der Position jedes
Einzelteilchens erforderlich. Diese Feldgrof3en werdeginiem weiteren Schritt von den
Gitterknoten auf die Position der Teilchen interpoliertirNcdnnen die wirkenden Kraf-
te auf die Teilchen berechnet werden und die Teilchen im Bitimmsgitter verschoben
werden.

Die wesentlichen vier Schritte, die der Code innerhalbsipeitschrittes\t ausfihrt
werden hier kurz erlautert. Die Abb. 3.2 verdeutlicht diklische Natur der grundle-
genden Schritte. Eine genaue Beschreibung findet man beiddag und 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-Gewiclgfumdgtionen berech-
net.

2. Berechnung der Felder.Unter Verwendung der Dichten und Stromdichten werden

die Feldgleichungen (3.15) und (3.21) geldst. Damit windjéden Gitterpunkt ein
neuer elektrischer und magnetischer Feldvektor erzeugt.
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3 Simulationsmodell

3. Interpolation der Kréfte. Fur jedes Teilchen werden die elektromagnetischen
Feldgrof3en von den Positionen der Gitterpunkte auf diefiefipositionen inter-
poliert.

4. Bewegung der TeilchenMit den elektromagnetischen Feldern an den Positionen
der Einzelteilchen kdnnen Uber die Gleichung (3.12) diecBemdigkeiten und
die Positionen der Teilchen aktualisiert werden.

/ | 1. Sammeln aller Momen}e\

| 4. Bewegung der Teilchellx | 2. Berechnung der Felder|
\\—| 3. Interpolieren der Kréﬂe| /

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

3.5 Simulationsgitter

Die Auflosung der Plasmastrukturen um ein Hindernis im Sowied wird entscheidend
von der Feinheit des Simulationsgitters bestimmt. Magmgtocodynamische Simulatio-
nen der Plasmaumgebung des Mars von Ma etal. (2002) verweatptive Gitter um
unterschiedlich gro3en Strukturen, wie z.B. den Bow Sharkdie lonosphére, mit einer
maximalen Aufldsung von etwa 50 km aufzulésen. Dieses Qitét sich wahrend der
Simulation dynamisch an die GréR3e der auftretenden Stretktan. Um die Skalenhéhen
in der lonosphéare aufzuldsen ist eine noch feinere Aufloswigendig. Ma und Nagy
(2007) und Terada etal. (2008) verwenden ein sphéarischésr Giit einer radialen Auf-
I6sung von 10 km am inneren Rand der Simulationsbox. Bekedieshen Auflésung ist
eine Berechnung der lonen-Produktionsraten nach korepézi ionospharischen Model-
len mdéglich. Allerdings nimmt die radiale Auflosung bei diasviodellen zu den &uReren
Réandern der Simulationsbox mit ungefahr 600 km bis 1000 katlida ab. Aufgrund ei-
ner konstanten Winkelauflésung von etw@ 2bis 4.0 ° werden Strukturen am Bow Shock
und im Schweif des Planeten nur grob aufgelodst.

Semikinetische Simulationen mit Hybrid Modellen, wie siedblo etal. (2006) und
Brecht und Ledvina (2006) verwenden, werden haufig auf &sthen Simulationsgit-
tern durchgefiihrt und erreichen Auflosungen zwischen ZEk3, da die maximale Git-
terzellenanzahl mit den darin enthaltenen Einzelteilolmm Arbeitsspeicher des Com-
puters begrenzt ist. Kallio etal. (2006) véigntlichten eine weitere Mdglichkeit mit ei-
nem Hybrid Modell eine héhere Auflosung in der lonosphéareionilagnetosheath vor
dem Planeten zu erzielen. Auf der Tagseite des Planeteremitiierarchisch, zweistufig
verfeinertes Simulationsgitter benutzt. Das gesamteeQit wie ein kartesisches Gitter
quaderformig strukturiert. Der Gitterabstand im ungdstdSonnenwind und im Schweif
betragt 720 km, in einer ersten Verfeinerung auf der Tagsaiischerr = 1.5Ry und
r = 2.0Ry sinkt er auf 360 km und schlie3lich in der zweiten Verfeimgrewischen
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3.5 Simulationsgitter

r = 1.06Ry undr = 1.5Ry auf 180 km. Eine hohe Auflésung von 10 km wie in den
MHD Modellen wird jedoch nicht erreicht.

Das hier verwendetet Hybrid-Modell 143t ein krummlinigeighférmig strukturier-
tes Simulationsgitter zu. Die Grundstruktur jeder Gitelemul? quaderférmig von acht
Gitterknoten aufgespannt werden. Eine beliebigen Veurngsfunktion kann nun die Po-
sitionen der Gitterknoten verschieben, ohne die StrulesiGitters aufzubrechen. An den
auReren Randern der Simulationsbox miissen die Gitterlmieder orthogonal zueinan-
der ausgerichtet sein, um prinzipiell auch periodischedRadingungen zu erméglichen.
Mit diesem Gittertyp kénnen die Gitterlinien um das planetdlindernis so verbogen
werden, das sich in der Nahe der Hindernisgrenze eine radiere Aufldsung einstellt
als in den anderen Bereichen der Simulationsbox. Wie marbm 23 erkennt, &hnelt es
einem Fischauge, das einen grof3en Blickwinkel ermoglEime solche Transformation
gerade Linien, die nicht durch die Bildmitte laufen, stankverkrimmen wird einerseits
in der Fotographie als Fischaugenobjektiv genutzt, amsleits wird sie auch in der Kar-
tographie als Lupe an Bildschirmen eingesetzt.

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

(1LY (1 L) (k1

L (N 2)L’(N 2)L’(N ik (3.23)
wobei i,j,k=0, ..., N. Die radiale Entfernung des Gitterpunktes i j,knzdentrum der
Simulationsbox isirikjﬁ“ =| r:‘ji" |. Um ein krummliniges Gitter zu erzeugen wird die

radiale Entfernunggikjﬁrt durch eine Transformation zu der neuen radiale Entferm,;{ffﬁ

im Fischaugen-Gitter modifiziert:

(3.24)

rifj:(SCh _ rikjin(l"' f (rikan) ) 2|(| - N) ) 2](] - N) ) 2k(|(— N))

N2 N2 N2
Setzt man, j,k = 0 bzw.i, j,k = N fir die Gitterpunkte an den auf3eren Randern der
Box so verschwindet der zweite Summand in Gl. (3.24) und dschBugen-Gitter geht
wieder in ein kartesisches Gitter Uiber. Die Verzerrungstion f (r) ist definiert tiber

B 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 ermdglichen. Somit konmka Positionen der modi-
fizierten Gitterpunkte mittels

f(r) (3.25)

fisch

fisch _ 1K kart

Mk = it ik (3.26)
ijk

berechnet werden.
Mit diesem Gitter erhélt man eine typische Auflosung von 1266km 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=80, J30,15, R=6. Der in-
nerste der drei schwarzen Kreisen markiert die Planetefiabiee, der mittlere eine Hohe von
150 km und der auBerste eine Hohe von 300 km (ber der Oberfl@hadchste radiale Auflo-
sung betragt 87 km.

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

le. Aus Griinden der Simulationsstabilitat wird eine Aufigwon 70 - 90 km gewahlt.

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

3.6 Numerische Stabilitat

3.6.1 Courant Kriterium

Die numerische Stabilitat einer Strémungssimulation dultskretisierte zeitabhangi-
ge partielle Dfferentialgleichungen héangt entscheidend von der Wahl denrado
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3.6 Numerische Stabilitat

Friedrichs-Lewy-Zahl (CFL-Zahl oder auch Courant-Zalu) Blr ein krummliniges Git-
ter, dessen kleinster Abstand zweier Gitterebefgpin der Simulationsbox betragt, ist
die Courant-Zahl definiert als

(3.27)

wobei Vinax die grofdte physikalische Ausbreitungsgeschwindigkeit Veilchen oder

Wellen wéhrend der Simulation darstellt. Um numerischéi8tat zu garantieren, sollte
die Courant-Zahl immer kleiner als Eins sein. Der Zeitdthi sollte so klein gewahlt

werden, dal3 die Ausbreitung aller physikalischen Inforomen wahrend der Simulation
adaquat beschrieben werden kann

Amin
At

> Vinax (3.28)

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

Bei Stromungssimulationen mit hohen Mach-Zahlen ist dieclaschnittliche Stro-
mungsgeschwindigkeil, des Sonnenwindes groRer als seine thermische Geschwindig-
keit uy, = v/3kT/m. Bei Plasmasimulationen der lonosphéare des Mars erreeh$adn-
nenwind typischerweise Mach-Zahlen die groRer als 7 sirahed kann die maxima-
le Strémungsgeschwindigkeit,.x wahrend der Simulation durch die Sonnenwindge-
schwindigkeit approximiert werde¥inax ~ Uo. Untersucht man Umstréomungsprobleme
im warmeren Plasma von Magnetospharen, wie z.B. Titan ilMdgmnetosphare des Sa-
turn, so kann dort die thermische Geschwindigkeit die Stndgsgeschwindigkeit um
mehrere Faktoren Uberschreiten (Simon 2007). Eine obezaz8rdes Zeitschrittest
kann somit allgemein fiir beliebig warme Plasmen bestimntiemr mittels

. Amin
Uo + V3KT/m'

Da lonen nach der Maxwell-Verteilung in die Simulationskeixgefiigt werden, weisen
einige lonen auch noch hohere Energien als die mittleretisehe Energie der Verteilung
auf. Darum muf3 der Zeitschritt um den Paraméter0.1...0.5 verkleinert werden.

At~ P (3.29)

3.6.2 Glattung der elektrischen und magnetischen Felder

Ein weiteres Mittel zur Erhdhung 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 ur die geglattete Feld-
komponente auf einem beliebigen Gitterknoten der Simaatox. Der Glattungspara-
metera legt fest, wie stark das anfangs berechnetet Peldodifiziert wird. Es wird
versucht, den Parameterso niedrig wie moglich einzustellen ohne die Stabilitat 8er
mulation zu geféhrden. Ein zu groBer Wert vergroR3ert dieerisohe Dffusion und redu-
ziert die Schéarfe sich bildender Plasmastrukturen. Digbsl, j undk laufen von -1 bis
1 und ermoglichen eine Ansteuerung der 26 nachsten Naahtterkbei der Ausfiihrung
der Glattungsprozedur auf dem aktuellen Gitterknoten.ddin folgenden Formalismus
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erhalt man die geglattete Feldkomponefge

+1 +1 +1

As=(l-a)-Ata- ) » ) Ay 2 e (3.30)

i=1j=1k=—1

Der Faktor 2(*+*++3) gewichtet die Feldkomponenten je nach Abstand. Die Summe
Uber alle Gewichte ist Eins. In den Simulationen wurden @em Bereich vone =
0.05...0.15 gewahlt.

3.6.3 Minimale Ladungsdichte

Weil in den Gleichungen zur Berechnung des elektrischenniagnetischen Feldes die
mittlere Ladungsdichtp. = nie im Nenner auftritt, kann der Grenzfall einer verschwin-
denden lonendichte nicht vom Hybrid-Modell adaquat basblen werden. Um die nu-
merische Stabilitat nicht zu gefahrden, muf vom Simulatiode in jedem Zeitschritt si-
chergestellt werden, daB3 die Plasmadichte in einigen &®aider Simulationsbox nicht
gegen Null geht. Dieser Fall tritt vornehmlich bei Simubatider Nachtseite von Kor-
pern ohne lonosphare im Sonnenwind auf, wie z.B. beim Erdindoch bei Simulatio-
nen am Mars kann die mittlere Ladungsdichte auf der Nadbtsleis Planeten absinken,
namlich dann, wenn sich in den ersten hunderten Zeitsehridte Wake-Region noch
nicht mit planetarem Plasma geftillt hat. Diese Plasma wird/ergleich zum Sonnen-
wind mit einer viel kleineren Geschwindigkeit transpartiend fillte dementsprechend
die Wake-Region erst, nachdem das Sonnenwindplasma digdeBionsdomén 10 bis 20
mal durchquert hat. Unterschreitet die lonendichte aufe@tnkten in solchen Raum-
bereichen eine feste minimale Dichignin, wird der Wert mit dem Wert der minimale
Dichte nj min ersetzt. Ein Wert vom; i, = 0.2ng hat sich in dieser Arbeit als angebracht
herausgestellt, wobeyp, die ungestorte Sonnenwinddichte angibt.

3.7 Randbedingungen

Die quaderférmige Simulationsbox wird sowohl von den daflexenkrecht zueinander
ausgerichteten Randern umgeben als auch nach Innen vortickoggen Rand des pla-
netaren Korpers begrenzt. Auf jedem der Rander missenaekig@hagnetischen Felder,

die mittleren lonengeschwindigkeitenund die Ladungsdichtem. definiert sein um in
jedem Zeitschritt mit dem Dierenzenschema auch die GréRen auf den Nachbarebenen
berechnen zu kdénnen.

3.7.1 AuRere Rander der Simulationsbox

Der Simulationscode kann drei unterschiedliche Arten amdRadingungen verarbeiten,
namlich 'inflow’, "outflow’ und periodische Randbedingumgé-iir die dreidimensiona-
len Plasmasimulationen am Mars wurden in dieser ArbeitclieRlich 'inflow’ oder
‘outflow’ Randbedingungen verwendet. Periodische Ranidigeesigen sind insbesondere
bei zweidimensionalen Simulationen notwendig, wie sie digsem Code bei der Si-
mulation von schwachen Kometen (Bagdonat und Motschmaf2i®0als auch beim
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Mars (BoRwetter 2004) angewandt wurden. Im Allgemeinendenrbei den Plasmasi-
mulationen mit der Marsionosphére die Randbedingunggefalermalen gewahlt: Der
Sonnenwind kommt von der linken Seite der Simulationsbmfl¢w’ Randbedingung),
und verlaRt die Box an der gegeniberliegenden Seite (‘sutfRandbedingung). Fur
die Ubrigen Randseiten parallel zur Strémungsrichtungiise Art von freien oder ab-
sorbierenden Randbedingungen wiinschenswert, jedochiesdrdkonnte die Simulation
nicht stabilisiert werden. Auch hier wurden 'inflow’ Randliegungen verwendet. Diese
beiden Grundtypen der Randbedingungen legen auf den Resrligoten unterschiedli-
che Werte fiir die elektromagnetischen Felder, die Plastheglund die mittlere Flul3ge-
schwindigkeit fest.

An einem 'inflow’ Rand werden die elektromagnetischen Feldee Plasmadichte
und die mittlere FluRgeschwindigkeit auf konstante Webteridlie gesamten Simulations-
zeit hinweg gesetzt. Diese Konstanten sind die Hinterguamte des ungestérten Sonnen-
windes und werden bereits zu Beginn der Simulation in eiaeafeterdatei vordefiniert.
Die Teilchen werden an einem ’inflow’ Rand kontinuierlichdie Simulationsdoméne
eingefligt. Gelangen Teilchen wahrend eines Zeitschiiitdiese Randzellen, so werden
sie jedesmal geléscht und mit neu erzeugtem homogenen & Esigefullt.

An einem 'outflow’ Rand werden die Werte aller Plasmaparamein der Nachbar-
gitterebene, die sich direkt davor befindet in einem ScheuitenOrdnung auf die Ran-
debene extrapoliert. Teilchen, die die AulReren Randzéllerqueren, werden schlief3lich
geldscht.

Simulationen mit mehreren planetaren lonensorten in desdphare und Exosphéare
des Mars haben gezeigt, dal3 planetare Wassgosten am rechten 'outflow’ Rand der
Simulationsbox, Stérungen im thermalisierte Plasma hidéan Planeten hervorrufen.
Zuerst traten diese Storungen in den rechten Randzelleimauivaren in einem Anstieg
der planetaren Protonengeschwindigkeit zu bemerken. Riségen hundert Zeitschrit-
ten wanderten die inzwischen auch in den Dichten und Felsiehtbaren Stérungen bis
weit ins Innere der Simulationsdomain. An einem 'outflow’ridader vom Plasma wie
der Ubergang ins Vakuum 'wahrgenommen’ wird, wird das tradisierte Plasma bereits
durch schwache Dichtegradienten in einer Randgitterngltd auf3en in die Vakuumre-
gion 'gezogen’. Die Dichtegradienten verstéarken sich ueigro3ern die gestorte Region
vor dem Rand weiter. In einem Plasma, das sich mit hohen Strgesgeschwindigkeiten
im Vergleich zur thermischen Geschwindigkeit durch die Bexvegt, kann es nicht zu
diese Stérungen kommen, da die Gitterzellen stéandig voem&ailchen aus den Nach-
barzellen gefullt werden. Eingefligte planetare ProtorerEtosphére des Mars werden
jedoch schneller im Magnetosheathplasma thermalisisrsehwerere Sauerstionen.
Weiterhin werden diese Protonen ohne eine Stromungsgestigkeit in die Simualti-
onsbox eingesetzt, so dal sie ausschlie3lich thermischrgiEram Rand der Simulati-
onsbox aufweisen und am 'outflow’ Rand diese Art von Plasémaagen verursachen
konnen. Um diese Stdrungen zu beseitigen wurden auch aneneRand 'inflow’ Rand-
bedingungen gewabhlt.

3.7.2 Innere Rand zur Oberflache des Hindernisses

Die Randbedingungen an der Oberflache des planetaren Hisses werden gesondert
behandelt. Diese Grenze beschreibt nicht die OberflachBldasten beRy = 3400 km,
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sie liegt zwischen 120 und 200 km tiber der Oberflache und beibtlie Untergrenze der
simulierten lonosphéare des Mars. In der Realitat werdem&onindprotonen und plane-
tare lonen in dieser Region der oberen dichten Atmosphéaah@&tdRe mit den Neutral-
teilchen abgebremst. Es kommt zu Ladungsaustauschpeseessschen Neutralteichen
und lonen, aber auch Rekombinationsvorgdngen und andbeemischen Reaktionen.
SchlieBlich trift nur ein sehr geringer Anteil der Sonnenwindprotonen aeifiarsober-
flache. Im Rahmen des Hybrid Modells ist ein ausreichendugBaschreibung all dieser
chemischen Reaktionen nicht mdglich und auch nicht das ¥ielmehr wird versucht,
eine Netto-lonenproduktionsrate fiir einige am haufigsteRommenden lonen Uber der
Hindernisgrenze zu bestimmen und diese als EingabepaadetHybrid-Simulationen
zu Ubergeben.

Der Rand der Hindernisgrenze, auch innere Randbedingurengé hat im Hybrid-
Modell folgende Eigenschaften. Sowohl Protonen als auahgthre lonen, die diesen
Rand durchqueren, werden aus der Simulation entfernt. IBidremagnetischen Felder
erfahren keine Randbedingung, sie werden auferhalb undriardn des Hindernisses
berechnet. Dies hat zur Folge daf? man im Inneren keine pdiisik sinnvolle Losung
erhélt, da dort elektromagnetischen Felder zwar berechipet nicht bewegt werden.
Sie kdnnen sich nur durch Busion ausbreiten und ins Innere eindringen. Es hat sich
aber unter Verwendung des hochaufgeldsten FischaugégrsSiterausgestellt, dal3 die
meisten magnetischen Feldlinien durch ionospharischetibmstrome am Eindringen
in des Hindernis gehindert werden. Mit einem noch hoherelt&ien Simulationsgitter
sollte es moglich sein bei niedrigem Sonnenwinddruck aueHahopause in der Mar-
sionosphare aufzulésen. Diese Plasmagrenzschicht isth @imen deutlichen Abfall des
Magnetfeldes und einem Anstieg der ionosphéarischen Pléisiita definiert. In diesem
Zusammenhang muB3 erwahnt werden, daR Miller (2007) einicHytordell zum Studium
des Mond-Wakes entwickelte, welches die elektromagrtegisé&elder im nichtleitenden
Inneren des Mondes berechnet und selbstkonsistent an Idier EeiRerhalb anschlief3t.
Ein interessanter Vergleich beider Hybrid Modelle — jedobine lonosphére — ergab fur
Mars Diffusionszeiten des Magnetfeldes in den Planeten unter Velungneines Resi-
stivitatsprofils, welche sich denen durch numerisch&usion im Modell dieser Arbeit
erstaunlich ahneln.

Das innere Hindernis im Hybrid Modell dieser Arbeit wird @éagn so 'konstruiert’,
das es moglichst ohne Dichtegradienten an die umgebensgbéaendichte anschlief3t.
Weil keine lonen im Inneren eine Dichte erzeugen kdnnend fiir jede in der Simu-
lation benutzte lonensorte eine 'kiinstliche’ planetameladichte auf den Gitterknoten
innerhalb des Hindernisses definiert. Diese kinstlichd®ievird an die umgebene io-
nospharische Dichte in der Form angepalit, dal das ionasgi&Dichtemaximum am
Terminator und an der Nachtseite nur etwa 10 % des tagselifgetes betragt. Die Funk-
tion mit der die innere Dichte wéhrend der Simulation beistfan wird, sollte somit eine
Abhéangigkeit vom solaren Zenitwinkel zeigen. Dieser Zusemhang wird durch eine
Abhangigkeit von dex-Koordinate des Gitterpunktes innerhalb des Hindernisseft.
Als eine gute Wahl hat sich ein Verlauf nach einem Fermi-Phafstatigt. Der Sprung
der Fermi-Funktion befindet sich an der an der Tagseite desibteosphare. Weiter-
hin muR diese Funktion mit dem Fortschreiten der Simulatieit anwachsen, um sich
langsam der stetig dichter werdenden lonosphére in derl&iim anzupassen. Schlief3-
lich geht das zeitliche Anwachsen der Funktion nach einsr Yergegebenen Anzahl
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3.8 Zusammenfassung

von Zeitschritten in einen konstanten Wert tber. Die réaandi Abhéngigkeit von der
x-Koordinate bleibt erhalten. Mit den freien Parameteris, y, to und der maximalen
lonenproduktionsratenax an subsolaren Punkt kann die folgende ’kiinstliche’ innere |
nenproduktionsrate
t nmax

nxt)=—————— 3.31

L) t+to 1+exp((ex—pB)/y) (3.31)
gut an die ionospharischen Produktionsprofile angepalflemeDieses innere Dichte-
profil stellt nur eine gute Approximation an die ionosphéhisn Dichten dar, kann jedoch
nicht in allen Oberflachenpunkten mit den ihr Ubereinstimnigann erzeugen Dichte-
gradienten nach Gl. (3.15) ein elektrisches Reld

_ V(ni/no)*
Ne/No

Bei der Simulation mufd darauf geachtet werde, daf3 diesesni@glichst klein bleibt.
Ohne eine kunstliche innere Dichte wirden groRRe elekteisdfelder durch Gradienten
zwischen den ionospharischen lonendichten und dem icgienfinneren entstehen und
die Simulation schnell instabil machen.

Der Nachteil des absorbierenden Hindernisses ist einetigil und damit auch Ener-
giesenke. In der Realitat finden in der Region der Hinderersze haufig Ladungsaus-
tauschreaktionen statt, wobei anstrémende Sonnenwittd@o ihre Ladung den Neu-
tralteichen Ubergeben und somit auch dem Flu3 geladenehéleiverlorengehen. Shi-
mazu (1999) verwendet eine andere Randbedingung in HynmHationen. In diesem
Modell wird die Oberflache vollstéandig durch reflektiererREndbedingungen beschrie-
ben. Dadurch wurde zwar eine Energiesenke vermieden, aberdes Planeten bildeten
sich hochenergetische lonen, die so natirlich auch dagiBililVechselwirkung am Mars
verfalschten. Ma und Nagy (2007) verwenden in MHD Simulaio auch reflektierende
Randbedingungen fir die Stromungsgeschwindigkeit.

Ec (3.32)

3.8 Zusammenfassung

Fir die Studie in dieser Arbeit wurde ein dreidimensionalgbrid-Modell auf die Plas-
mawechselwirkung des Sonnenwindes mit dem Planeten Maesnamdet. Dieser An-
satz stellt einen Kompromif3 zwischen einem reinen Flussigiodell und einem \oll-
teilchenmodell dar, indem er die Elektronen als Flissigseschreibt und die lonen als
Einzelteilchen. Dadurch ist es mdoglich, die lonendynamekder Wechselwirkung mit
Mars vollstéandig in den elektromagnetischen Feldern dasras aufzulosen. Im weite-
ren Verlauf der Arbeit wird sich zeigen, daf? gerade diesé doenerisch recht anspruchs-
volle Behandlung der lonen als Einzelteilchen entschelderEinfluld auf die prazise
Ausbildung der Plasmastrukturen in der Umgebung des Mdrs ha
Aus der Gleichung der Impulserhaltung fiir die Elektronessigkeit wird unter An-

nahme massenloser Elektronen und der Anwendung des AncphéreGesetzes eine ex-
plizite Gleichung fiir das elektrische Feld abgeleitet. Daitentwicklung des Magnetfel-
des erhalt man aus dem Faradayschen Gesetz. Um das Glesskistegn abzuschlief3en,
werden adiabatische Zustandsgleichungen fiir die Eleg&traies Sonnenwindes und der
lonosphére verwendet. Der Hybrid-Ansatz ermdglicht eidaqaate 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 Auflésung nahe der Planetenoberflache waindkerummliniges
Simulationsgitter verwendet. Weiterhin wurde das Inneze idindernisses an die umge-
bene ionosphérische Schwerionendichte angepaf3t, umedrguienten an der inneren
Randbedingung zu vermeiden.
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4 Modellierung des Mars

Die wesentlichen Merkmale der Funktionsweise des Hybode3 wurden in Kapitel 3
beschrieben. Mit diesem Code werden nun Simulationen ésnilumgebung des Mars
durchgefiihrt, um die von verschiedenen Raumsonden genesStrukturen besser zu
verstehen und schlief3lich der Frage nachzugehen, wie V@lehen von der Marsat-
mosphare in den interplanetaren Raum entweichen. Ein Mfidedie 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 lonosphéare und Atmosph&yewadisit.

4.1 Parameter

Die lonosphare des Mars ist einem zeitweise sehr dynamissbenenwind ausgesetzt.
Die Tab. 4.1 gibt einen Uberblick liber die Parameter zwegem@nwindtypen nahe der
Umlaufbahn der Erde. Hier erfolgte eine Einteilung in laanmgen Sonnenwind mit Ge-
schwindigkeiten kleiner als 400 kts und schnellen Sonnenwind mit Geschwindigkeiten
Uber 600 knis. Diese Daten stammen aus einer umfassenden Analyse dsuhdes
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 kanngbesich diese Zeitpe-
riode auf eine niedrige Sonnenaktivitat wie sie seit unigef2004 wieder vorherrscht.
Somit kdnnen diese Daten nach einer Anpassung auf den AbstarMarsumlaufbahn
direkt fir Messungen von Mars-Express und Rosetta am Maveevelet werden. Neben
der unterschiedlichen Geschwindigkajtbeider Sonnenwindtypen zeigt sich der deut-
lichste Unterschied in der Teilchendichte. Die Protonehidin; des langsamen Sonnen-
windes ist dreimal so hoch wie die des schnellen. Als Konseguavon ist Flussdichte
Fi = nu; des langsamen Sonnenwinds anderthalb mal so grof3 wie disctiesllen
Sonnenwinds (siehe 4.1). Der Anstromdruck des schnellem®i ist aufgrund der qua-
dratischen Abhangigkeit von der Geschwindigkeit jedocheimen Faktor 1.5 hoher. Ei-
ne weitere Besonderheit des schnellen Sonnenwindes gt Behe Protonentemperatur
von durchschnittlich 230000 K. Sie uberschreitet bei 1 Adasadie 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, dal3 bei
diesem Typ lonen und Elektronen voneinander entkoppett €chwenn 1990). Die in
Tab. 4.1 vorgestellten Gro3en zeigen zusétzlich eine Adig#ait von der Sonnenakii-
vitat. Die Schwankungsbreite wird im folgenden skizzi&thwenn (1990) und vorher
schon Feldman etal. (1979) gaben an, daf die durchsctimtSonnenwindgeschwin-
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4 Modellierung des Mars

Parameter Einheit Sonnenwindtyp
Protonen langsamer Tyg schneller Typ| alle Typen
< 400knys > 600 knmy's
Geschwindigkeity; kms?® | 327 702 468
Dichten; cm3 8.3 2.73 6.1
FluRdichteF; = niu; cm?3s?t|27-10° 1910 2.66-10°
AnstromdruckM; = nmu? | nPa 1.48 2.25 2.23
Protonentemperatdr, K 34000 230000 120000
Elektronentemperatdre K 130000 100000 140000

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

2 zwischen Dezember 1976 und Dezember 1976 aufgenommen nw(zaleZeit niedriger Son-
nenaktivitat). Zwischen 1972 und 1976 liefeidP 7/8 auch Daten, welche bei dieser Analyse
hinzugefugt wurden. Parameter, die die Protonendichtehbaéen, wurden mit einer Abhangig-
keit vonr=2 auf 1 AU extrapoliert. Eine genauere Beschreibung der Asatier gemessenen Daten
findet man in Schwenn (1990).

digkeit us,, mit ungefahr 500 ks zwischen 1974 und 1975, aber auch im Jahr 1985, am
hochsten war. Diese Zeitabschnitte korrelieren nicht mmdviinimum der Sonnenakti-
vitat, sondern liegen 1 bis 2 Jahre davor. Das Minimumwdeorreliert ndherungsweise
mit dem Maximum der Sonnenaktivitat. Die Sonnenwinddidstdei unterschiedlicher
Aktivitat mit 20% vom Durchschnittswert moduliert. Bei ligem’ und langsamem Son-
nenwind erreicht sie meist hohe Werte. Der Teilchenflu3 istiéh moduliert wie die
Sonnenwinddichte. Die Amplitude des Anstromdrucks istefagr mit+28% moduliert
und zeigt ein deutlichen Minimum bei maximaler SonnenatéivZwei Jahre nach dem
Aktivitatsmaximum erreicht diese GroR3e ihre hdchsten @/Ste hat entscheidende Aus-
wirkungen auf die Position der Grenzschichten um ein Hinidém Sonnenwind wie die
Magnetopause der Erde. Die Position des Bow Shocks am Maggereindirekt Uber ei-
ne Veranderung des Hindernisquerschnitts auf den AnsimickdDas bedeutet, dal3 bei
hohen Anstromdrucken das ionosphérische Hindernis kamigri wird. Als Konsequenz
verschiebt sich Position der Schockwelle néher zum Planete
Die Starke und Richtung des Interplanetaren Magnetfeldes/ars kann mit dem
Konzept der im Sonnenwindplasma eingefrorenden Magukitiedn abgeschatzt wer-
den. Da sich die Sonne mit einer Periode von 25.4 Tagen deetdjten die von der
Sonne ausgehenden Feldlinien nicht nur eine radiale Kosmtensondern auch eine azi-
mutale Komponente. Kennt man die FeldstéBgean einem Punkirf,¢o) der Feldlinie,
wie z.B. der Erde, so kann man nach dem von Parker (1958) steifen Modell des
Sonnenwindes die Magnetfeldkomponenten im Abstaimdder Ebene der Ekliptik an-
geben:
ro\? Qrd
Bi(r) = Bo(?) und  By(r) = ~Boy > 4.1)
Die Winkelgeschwindigkeit der Sonne betr&yt 2.7-10°%rad s*. Der Winkel des IMF-
Magnetfeldvektors zur radial von der Sonne wegweisendgimtingsgeschwindigkeit
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Abbildung 4.1: Jahrliche Sonnenfleckenrelativzahl zur Charakterisger solaren Bedingun-
gen. Zusétzlich sind diejenigen Raumsonden eingezeictiiseam Planeten vorbeigeflogen oder
ihn umrundet haben.

betragt

~ 1B,(N) I\ or
D¢ = arctal B0 I) = arctar(u—w) (4.2)

Der IMF-Winkel @, a3t sich ohne Kenntnis einer Feldstarke entlang der Fadddib-
schétzen. Er ist von der Winkelgeschwindigkeit der Sonreder Sonnenwindgeschwin-
digkeit us,, im Abstandr von der Sonne abhangig. Nimmt man an, daf der Sonnenwind
an der Marsumlaufbahn durchschnittliche Geschwindigkeitm Bereich von 300 bis
700 knys aufweist, so variiert der IMF-Winkel von 84is 41°. Brain etal. (2003) ana-
lysierten Magnetometer-Messungen von MGS und fanden edr&eSdes IMF vor dem
Bow Shock des Mars zwisch@&y,, = 2.5nT und 30 nT. Fur den 'ruhigen’ und langsamen
Sonnenwind wirdlg,o = 400 Kys, Bswo = 3.0 n'T und®,yr = 57° verwendet.

Die Tab. 4.2 gibt Auskunft Uber weitere und daraus abgéteiRarameter des an-
stromenden Sonnenwindes. Bei der folgenden kurzen Betnaglder wichtigsten Plas-
magroRen wurde Quasineutralitdt, df. = n. = n, angenommen. Die Alfvén-
Geschwindigkeit/a o ist eine wichtige Kenngrof3e in einem magnetischen Plasma.

Bo
Va0 o . (43)

Alfvén-Wellen breiten sich vornehmlich in Richtung des Matfeldes aus. Die Schall-
geschwindigkeit
Cso = \/ pth|+plhe \/ (T +Te)kB (4.4)

ist vom thermischen Drucky, = nkBT im Plasma abhanglg.lst der Adiabatenexponent.
Mit der Einfuhrung des magnetischen Druck®sg = B3/(2u0) l4Bt sich das Plasna-
als Verhaltnis des thermischen Drucks zum magnetischeckitefinieren:

Pth nksT

=2 -_—= 4.5
Pmag Bé/(zﬂo) ( )
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4 Modellierung des Mars

Grolde typischer Wert
Interplanetares Magnetfeld | Bswo | 3nT
IMF-Winkel dime | 57

Dichte Newo | 2.5cnm3
Geschwindigkeit Uswo | 400kms?
Elektronentemperatur Te 200000K
Protonentemperatur Tp 50000K

abgeleiteter Wer
Elektronenplasmafrequenz| wpe | 890005
Elektronentragheitslange | c/wpe | 3.4km
ElektronengyrationsfrequenzQge 530s?
Elektronengyrationradius | rge 0.76 km

Debye-Lange Ap 8.7m
Anstromdruck Msw 0.67 nPa
Protonenplasmafrequenz | wp; 2080s?
Protonentragheitslange Clwpi | 144km
Protonengyrationsfrequenz| Qg; 0.3s?
Protonengyrationradius lgi 1390 km
Alfvén-Geschwindigkeit Va0 41.4kms?
Schallgeschwindigkeit Cso 64.1kms?
dimensionslose Parameter
Alfvén-Machzahl Ma 9.68
Schall-Machzahl Ms 6.25
Elekronen-Plasmga- Besw | 1.92
Protonen-Plasma- Bisw 0.48

Tabelle 4.2: Typische Parameter des ungestorten Sonnenwindes am Mars.

Definiert man fur jede Teilchensorte ein eigenes Plagnsa 1a3t sich nach einigen Um-
formungen die Schallgeschwindigkeit schreiben als

Cso = VA_()\,K@ . (4.6)

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

Usw,0 Usw,0 Ma
Mp = W und Ms = WO =

Vao Cso k(B +Be)/2
Die hier vorgestellten Parameter sind wichtige Eingab@pater des Simulationscodes.
Der Code selber verarbeitet keine EingabegrofZen im Se8ystondern dimensionslose,
normierte Parameter, wie z. B. die Alfvén-Machzahl als Blmeparameter fir die Ge-
schwindigkeit des in die Simulationsbox stromenden Sowraes. Es muf} noch darauf
hingewiesen werden, daf3 die wahrend der Simulation eigtgiiplanetaren Schwerio-
nen aufgrund ihrer um eine GréBenordnung hoheren Massictiaridere Wertebereiche
der Plasmaparameter aufweisen. Auch in der warmeren uhtedém Magnetosheath des

(4.7)
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4.2 Simulationsgeometrie

Mars kénnen diese Parameter von den hier aufgefihrten Wemgche fir den unge-
stérten Sonnenwind weit vor dem Hindernis gelten, deutiicWeichen.

Die oben schon erwahnte Elektronentemperatur des Sonnéesilies, ~ 2 - 10°K
wurde direkt aus Messungen bestimmt (Pilipp etal. 1990). i&iterer Parameter ist
die Elektronentemperatur des planetaren Plasmas in despbéreT.n . BoRwetter
etal. (2004) testen drei verschiedene Temperaturen fliod@sphéarischen Elektronen:
Ten = 100000K,Ten = 20000 K undTen = 3000 K. Letztere beschreibt ungeféhr die
Temperatur der Elektronenpopulation in der unteren lohasy die die gréf3te Dichte
aufweist (Hanson und Mantas 1988). BoRwetter etal. (208ddén mit dieser Tempe-
ratur eine gute Ubereinstimmung zu den von MGS gemessersitioden der Plasma-
grenzschichten (Vignes etal. 2000). In den folgenden Ahisietm wird flr die gegenwar-
tige Plasmaumgebung am Marrs, = 3000 K verwendet.

4.2 Simulationsgeometrie

Der Simulationscode berechnet in jedem Zeitschritt s&hlFeldgro3en auf einem drei-
dimensionalen Gitter. Bei der Ausgabe dieser Daten besktmdan sich haufig aus Grin-
den der besseren Visualisierung auf eine zweidimensiohadgabe von Schnittebenen
durch die Simulationsbox. Die Abb. 4.2 verdeutlicht diebeiken, welche durch den Mit-
telpunkt den Planeten verlaufen, der meistens in die MigteRbx plaziert wurde. Der
ungestorte Sonnenwind flieRt in positxdRichtung. Wenn das interplanetare Magnetfeld
senkrecht dazu in positiyeRichtung zeigt oder in einem Winkel von 5Zur Stromungs-
richtung, weist das konvektive elektrische FBId= —u x B in die negativez-Richtung
nach Siden. Zeigt das IMF in negatiichtung so ist das konvektive elektrische Feld
zur positivenz-Achse nach Norden gerichtet. Die GréRe der Simulationgimiragt
—-3Ru < XY,z < 3Ry. Ry kennzeichnet den Marsradius. Fir das Studium der Schweif-
strukturen wurden grofRere Boxen miBRy < X < 9Ry und-6Ry < y,Z < 6Ry
verwendet.

Es wird darauf hingewiesen, dafl? das haufig in der LiteratdrinrMessungen ver-
wendetet MSO-System anders ausgerichtet ist. MSO stel¥leirs Sun Orbit’ Koordi-
natensystem. In diesem System zeigt die x-Achse zur Soieg;Achse antiparallel zur
planetaren Bewegungsrichtung um die Sonne. Die z-AchseNstidndigt das Rechts-
system und zeigt nach Norden. In Abb. 4.3 sind beide Systergeichend dargestellt.

4.3 Marsionosphére

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

Die Atmosphére des Mars wird im Rahmen des Simulationsn®ueteinfacht als
eine kugelformige Gaswolke aus Saueffsttomen betrachtet, die den Planeten symme-
trisch in alle Richtungen umgibt. Die radiale Dichtevdtteg wird durch ein atmosphari-
sches Exponentialprofil und ein exospharischesProfil fur die heiRe Sauerdt&orona
Uber 500 km beschrieben. Die Exosphare ensteht durch dieziigsiven Rekombination
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4 Modellierung des Mars

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 Magglé um 90° zur Stromungsrichtung
geneigt.

Ysim

XvsE

X sim

©

)

solar wind flow

Yvso

Abbildung 4.3: Ausrichtung des Simulationskoordinatensystems im Vesigleum 'Mars Sun
Orbit’ Koordinatensystem (MSO). Im Koordinatensystem 8énulationsbox zeigt die x-Achse
von der Sonne weg, die z-Achse wie im MSO-System aus der tikkgnkrecht heraus nach
Norden und die y-Achse vervollstandigt das rechtshandiggesn indem sie antiparallel zur y-
Achse im MSO-System zeigt.

zwischen Q-lonen und Elektronen. Im Anhang A.2 werden die radialerhBiprofile fir
die Atmosphére und Exosphare dargestellt. Zur Ermittlungréunktionalen Abhéngig-
keit wurden auch modellierte Profile von Kallio und Luhmadf47) und Kotova etal.
(1997) herangezogen.

Um kleine Abweichungen im atmosphéarischen Profil von Saofrsdas aus den
Viking-Messungen bestimmt wurde, zu berlicksichtigen,deerhier zwei Exponenti-
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4.3 Marsionosphéare

untere Atmosphare oberen Atmosphéare Exosphére
(120-200 km) (200-500 km) (500-3000 km)
n=3-10%m=3 n=2-10"m=3 n=1-10m=3
r, = 140 km r, = 300 km r; = 1700 km
Hy = 27 km H, = 35km

Tabelle 4.3: Parameter des Atmosphéaren- und Exospharenprofils fiir aton@auerstd am
Mars. Die Parameter der Atmosphéare stammen von den VikiagsMhgen und die der Exosphére
aus verschiedene Modellen (siehe Text).

alterme mit unterschiedlichen Skalenhdéhen verwendet:
rh—r rr—r Is
H ) + Ny exp(H—Z) + N3 i (4.8)
Die atmospharischen Parameter wurden durch Anpassungdie daten der Viking-
Lander und an die mit ionosphéarischen Modellen ermitteResfile fir das solare Mini-
mum bestimmt.

In Tab. 4.3 sind die Anzahldichtem, Referenzhdéhen und SkalenhéheHhl; des Pro-
fils zusammenfassend angegeben. Die mit diesen Paramatgtteke gesamte Neutral-
gasdichte ist als blaue Linie in Abb. 4.4 dargestellt.

n(r) = ng exp(
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Abbildung 4.4: Dichteprofil von Sauersttatomen in der Atmosphéare und Exosphére des Mars.
Neutralgasdichte (blau), lonen-Produktionsrate (rot@e:iin subsolarer Richtung; griine Linie:
am Terminator) von Sauersfals Funktion der Hohe beim solaren Minimum= 1-1077s™1).
Man beachte die zwei unterschiedlichen Achsenskaliemnge

Die untere Skalenhdhe; entspricht einer Neutralgastemperatur von 193 K, die obere
SkalenhoheH, einer Temperatur von 250 K. Unterhalb von 180 km besteht dimoA
sphéare hauptsachlich aus €@hen etal. 1978). Es wird darauf hingewiesen, daf? die
in dieser Arbeit vorgestellten Hybrid-Simulationen dieuttalteilchen nicht als Einzel-
teilchen sondern als Profil Uber der Marsoberflache erfass@estsimulationen hat sich
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4 Modellierung des Mars

gezeigt, dald eine Verwendung der Profile von O und @@ grundlegenden physika-
lischen Eigenschaften der Simulationsergebnisse nightféiant verandert. Mit diesem

Neutralgasprofil konnten nicht nur charakteristische iRlgrenzschichten in der Umge-
bung von Mars reproduziert werden (BéRBwetter etal. 2004)hain erfolgreicher Ver-

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

4.3.1 lonenproduktion bei einer lonensorte

Analog zur Modellrechnung verwendet man fir die ErzeuguegMarsionosphare die
Neutralgasverteilung der Atmosphére nach Gl. (4.8). Diedpxare beim Mars erstreckt
sich wegen des im Vergleich zur Erde oder Venus um den Fakédsdhwacheren Gra-
vitationsfeldes Giber mehrere Marsradien in den interpéara Raum. Aufgrund der be-
grenzten Grof3e der Simulationsbox kann die Exosphére rwgingr radialen Hohe von
1- 2Ry angenommen werden.

Trifft die UV-Strahlung der Sonne in der Hoheaunter dem solaren Zenitwinkgl
auf eine Schicht in der Atmosphére, so kommt es zur lonisaler Neutralgasatome.
Die Strahlung wird durch bereits ionisierte Atome auf ihréfag in tiefere und dichte-
re Atmosphérenschichten weiter abgeschwécht und ionksaem noch weitere Atome.
Es kommt zur Bildung einer ionisierten Schicht dessen Hahkangigkeit nach einer
Chapman-Funktion beschrieben werden kann. Treumann unahjBaann (1996) stellen
eine Herleitung der Gleichung vor. Analog dazu laft sichiwi€l. (4.9) eine lonenpro-
duktionsfunktiorg(r, x) aufstellen. Die Chapman-Funktion verwendet fir Winkel 75°
eine spezielle Ersetzung degcbsf)-Terms in der Produktionsfunktion, da fir diesen
Winkelbereich die Naherung der ebenen Atmosphére nicht gedeben ist. Aufgrund
der geringen Unterschiede der Profile mit Chapman-Funktiod hier diese spezielle
Ersetzung nicht gemacht. Wir erhalten:

a0 =00 = ven.
exp[ - C(;';X{nl Hy - exp(rlH_lr) +
n,H, - exp(%) +N3r3- Iog(RM/r)}] . (4.9)

Fir die Photoionisationsfrequenzgilt v = ol.. Um in der Simulation eine O
lonosphére zu erzeugen, wurde der Strahlungsabsorptierszpnitt- als freier Parame-
ter an die Position des Maximums det-Dichte angenéhert (BoRBwetter 2004). In dem
lonospharenmodell von Krasnopolsky (2002) liegt das Maximiei 185 km. Dieses Mo-
dell wurde aber fur solare Zenitwinkel von®Berechnet, so daf} 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 Sonnerdétidurchgefiihrt. Da
bis heute die einzigen ionospharischen Profile von den gikiandern stammen, bezie-
hen sich viele lonospharenmodelle und Simulationen asedB=dingungen, um eine Re-
ferenz zur Diskussion der Ergebnisse zur Verfligung zu hdbierionisationsfrequenz an
der Mars-Umlaufbahn betragt zum solaren Minimum 1-10"’s! (Zhang etal. 1993).
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4.3 Marsionosphéare

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

Kommen wir nun zu einer Diskussion des lonisationsprofilge Wan in Abb. 4.4 er-
kennen kann, erhéht sich fiir ansteigende solare Zenitwiikd?osition der maximalen
lonisationsrate von 150km bgi = 0° (subsolar) auf 240km bgi = 87 (nahe dem
Terminator). Gleichzeitig fallt die maximale Rate am Temator auf 10 % der subsolaren
maximalen Rate ab. f@nsichtlich gilt aufgrund der Cosinus-Abhangigkeit deksm
Zenitwinkels im Exponentialterm die Gl. (4.9) nur fur Winken —90° < y < 90¢° und
kann daher weder am Terminator e 90° noch auf der Nachtseite verwendet werden.
Um eine Sigularitat zu umgehen, wurde die Produktionsfonkbur bisy = 87° fortge-
setzt. Fur groRere Winkel an der Terminatorlinie und aufj@samten Nachtseite des Pla-
neten wurde die bezlglich des solaren Zenitwinkels kotestanen-Produktionsfunktion
q(r, x = 87°) verwendet. An der Nachtseite findet keine Photoionisattatt, aber durch
Transportprozesse von der Tagseite und andere lonisptmresse existiert eine schwa-
che nachtseitige lonosphére, die hier auch mit der glodaleduktionsfunktion simuliert
wird. Die griine Linie in Abb. 4.4 zeigt die nachtseitige Ruktion.

4.3.2 lonenproduktion bei mehreren lonensorten

Werden mehrere planetare lonensorten im Simulationsreaejefugt, so erfolgt die
Vorgehensweise analog zu der Einfligung einer Sorte. Ablbeschreibt die radiale Ab-
héngigkeit der Dichte von den am haufigsten Neutralgasatomder Atmosphére (C9
0O, und O) und Exosphare (H, O). Die exospharischen Profile seamwon Chaufray
etal. (2007) und die atmospharischen Profile von Krasnapd®002), jeweils fiir Be-
dingungen niedriger Sonnenaktivitat. Die exosphéarischesafstfidichte liegt um zwei
GroRenordnungen Uber der exosphérischen Safielistde. Die lonisationsfrequenz be-
stimmt sich in der lonosphéare aus Photoionisation, wahiiad\eutralgasteichen in
der Exosphéare starker dem Sonnenwind ausgesetzt sind satzich aus Ladungsaus-
tauschreaktionen hervorgehen (siehe Abschnitt8.6.1.tyhische lonisationsraten bei
niedriger Sonnenaktivitat sindO})= 0.6 -10°s™, ¥(CO})= 0.4-10°s™, (O*)= 0.1
-10°s7t in der lonosphare uné(Of, ) = 0.28-10°s™%, v(H{, ;) =0.72:10°s in der
Exosphare.
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4 Modellierung des Mars
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Abbildung 4.5: Dichte der Neutralgaskomponenten, wie sie in die HybrigiBationen mit meh-
reren Teilchensorten eingegangen sind. Die atmospharisehofile bis 500km tber der Oberfla-
che wurden an die Ergebnisse der lonospharensimulatiorKvasnopolsky (2002) angenéahert.
Die exosphérischen Profile von Wasseffstmd Sauerstd stammen von Chaufray etal. (2007).
Sowohl die atmosphérische wie auch die exosphérische Koempe bezieht sich auf die Zeit
niedriger Sonnenaktivitat. Die exosphérische Wass@dithte liegt um zwei GréR3enordnungen
Uber der exosphérischen Saueffstichte. Die lonisationsfrequenz bestimmt sich in der Iqids

re aus Photoionisation, wahrend die Neutralgasteicheeritgosphére stérker dem Sonnenwind
ausgesetzt sind und zuséatzlich aus Ladungsaustausdbreskhervorgehen. Die lonen werden in
einem Hohenbereich von 200 km bi&g Gber der Oberflache in die Simulationsbox eingesetzt.

4.4 lonenzahler an den Randern der Box

Im weiteren Verlauf der Arbeit ist es notwendig, die Anzalt glanetaren lonen, die in
jedem Zeitschritt der Simulationbox eingefiigt werden augder bei ihrem Verlassen zu
registrieren. Dies geschieht sowohl, wenn die Teilcheneam&diBeren Randern die Simu-
lationbox verlassen, als auch nach Innen durch die Hinsigrenze dringen. Dorn (2008)
fand anhand von Testteilchensimulationen in der Plasmabomyg des Mars heraus, daf
die lonen je nach Spezies sehr verschieden Trajektoriemetagn konnen. Neben der
Pick-up-Bewegung in Richtung des konvektiven elektriscReldes, vollfihren die lonen
auf der Nachtseite teilweise sehr komplizierte Bewegungser. Es kommt zu Reflexio-
nen an Plasmagrenzschichten und Kreuzungsmustern derblewegung zwischen der
Morgen- und Abend-Hemisphéare auf der Nachtseite des Rlan®&feiterhin ergab die-
se Studie, daf? das Eindringen der exospharischen loner #taliosphéare des Planeten
entscheidend davon abhangt, in welcher Hemisphére behidgr Richtung des konvek-
tiven elektrischen Feldes die lonen ionisiert wurden. Ab®.vermittelt einen Eindruck
der Testteilchentrajektorien im Schweif des PlanetengBstellt sind Querschnitte des
elektrischen Feldes in der Polar- und einer Parallelebendgquatorialebene im Abstand
von 086 Ry.
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4.5 Zusammenfassung
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Abbildung 4.6: Querschnitte des elektrischen Feldes auf der Nachtse#teMdes in der E-
Hemisphére mit Projektionen von Trajektorien auf die Stthhenen (enthommen von Dorn
(2008)). a) zeigt ein Teil der Polarebeng; (1 = 0). (b) liegt parallel zur Aquatorebene mit
z = 0.86Ry. Die Lage von b) ist in (a) mit einer gestrichelten Linie miark Man erkennt, daf
planetare lonen, die in unterschiedlichen Entfernungender Planetenoberflache ionisiert wer-
den auf der Nachtseite teilweise sehr komplizierte Bewggonuster ausfiihren. Die schwarzen
Kreise markieren Kugelschalen um den Planeten in denerod@nlionisiert wurden.

4.5 Zusammenfassung

Mars ist zeitweise sehr unterschiedlichen Sonnenwindigerigen ausgesetzt. Man un-
terscheidet einen langsamen 'ruhigen’ Typ mit Geschwikeiign unter 400 kifs und ho-
hen Anzahldichten von einem schnellen Typ mit Geschwirgiigk Gber 600 kiis und
niedrigen Dichten. Diese und weitere Parameter der vegdehien Sonnenwindtypen sind
wichtige Eingabeparameter der in den néchsten Kapitefrefaen Simulationszenarien,
namlich Plasmamessungen der Raumsonden Mars-Expressosettdr Die lonosphére
des Mars wird durch eine Chapman-Schicht bestehend auss&#iienen modelliert.
Ein Modell mit mehreren lonensorten trennt zwischen dermihoim der lonosphéare und
der Exosphéare. Um eine quantitative Analyse der Verlustrain planetaren lonen vor-
nehmen zu kénnen, werden die lonen, die die Simulationsbdassen, gezahlt.
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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 vehglic Die Ergebnisse dieser Stu-
die sind bereits vefentlicht BéRBwetter etal. (2007). Die Ergebnisse zeigef die
kinetische Hekte wie die Gyration der Sonnenwindprotonen 'shockléti#&uren in der
Magnetosheath erzeugen und Asymmetrien in der Massenbegjatts Sonnenwindplas-
mas hervorrufen.

Bereits die Instrumente ASPERA und TAUS auf Phobos-2 ettautie direkte De-
tektion von lonen (Lundin etal. 1989, Rosenbauer etal. 1,986 aus der Planetenatmo-
sphare stammen. Die Interpretation dieser Messung fllméeseite zur Entdeckung des
lonen-Pick-up in einer Ubergangsregion des Sonnenwisdma zum planetaren Plas-
ma, dem sogenannten 'Boundary Layer’ und ionosphérischieht€@anhaufungen, die
aus Sauersfiionen bestehen und sich strahlenférmig in den Plasmascheg&Planeten
erstrecken.

In Ubereinstimmung mit Plasmamessungen von MEX zeigtenEdgebnisse der
Hybrid-Simulationen von Kallio etal. (2006) planetare éonin der Hemisphare, in die
das konvektive elektrische Feld zeigt. Modolo etal. (20&tbierten die Plasmaumge-
bung des Planeten unter dem Einflul3 verschiedener solaahlBtgsflisse. Auch sie
fanden eine Beeinflussung der Plasmastrukturen im lonamstties Planeten durch aus-
gepragte Asymmetrien hinsichtlich der Richtung des kotivek elektrischen Feldes.

Die Studie in dieser Arbeit zeigt, dal3 die Position des Bowc®k und der ICB sehr
deutlich in den MEX Daten wiederzufinden sind und diese mit Besitionen der Plas-
magrenzschichten aus den Hybrid-Simulationen nahezeiitstimmen. Die charakteri-
stischen Merkmale dieser Grenzschichten, wie ein Anstieddotonendichte und Tem-
peratur am Bow Shock und der Ubergang vom Sonnenwindplasmaanosphérischen
Plasma an der ICB, sind deutlich in den MelRdaten der SensleeASPERA-3 Expe-
riments sichtbar. Der 'lon Mass Analyser’ und das 'Elect@pectrometer’ liefern seit
2004 lonen- und Elektronenmomente. Franz etal. (2006 chesten aus diesen Rohda-
ten Dichte- und Temperaturkarten fur die Plasmaumgebusiyldes. Sie bestatigten, dafl
sich bei der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Atimérgpund lonosphéare des
Mars Plasmagrenzschichten ausbilden. Weiterhin gabesirgeyualitative Beschreibung
des Plasmaverhaltens in verschiedenen Wechselwirkugigesn.
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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 R20@3 mit einer rus-
sischen Sojus-FGregat Rakete von Baikonur aus gestartet. Sie erreichtdtiereten
bereits am 25. Dezember 2003. Die Hauptaufgabe der Misstalid vollstandige Karto-
grafierung der Oberflache des Mars, die Erforschung seimeogphare, sowie des Mate-
rials in oberflachennahen Schichten. Zuséatzlich hattealiel&das Landegeréat '‘Beagle 2’
an Bord.

Mars-Express schwenkte im Januar 2004 in die planmaRigatfbdhn um den Plan-
ten ein und umkreist ihn seitdem auf einer elliptischenngben Bahn mit einer Inklina-
tion von 86°. Der geringste Abstand von der Oberflache betragt nur 30(0Renikel),
wahrend der bahnfernste Punkt 11 000 km betragt (Aphel) Pirmarmission des Orbi-
ters war beginnend mit Juni 2004 auf ein Marsjahr (etwa 23nerthte) ausgelegt, wurde
jedoch im September 2005 um ein weiteres Marsjahr verl&ngefebruar 2007 verlan-
gerte die ESA die Mission ein weiteres Mal. Mars Expresstféiteben Messinstrumente
mit sich:

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

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

2. Die 'High Resolution Stereo Camera’ (HRSC) liefert Bildeit einer Auflésung
von bis zu 10 m, aus denen eine dreidimensionale Marskastellewerden kann.
Hierzu verflugt sie Uber 9 CCD-Zeilen, die das Objekt in veisdenen Winkeln
durch dieselbe Optik anvisieren. Durch die Bewegung ded8diber die Oberfla-
che entstehen 9 vollstédndige Bilder, die den Mars untechédenen Blickwinkeln
darstellen. Eine computertechnische Verarbeitung etatargus ein dreidimensio-
nales Oberflachenmodell. Farbfilter vor vier CCD-Zeilen@&giithen Giberdies eine
farbige Darstellung.

3. Das 'Planetary Fourier Spectrometer’ (PFS) bestimmtZdisammensetzung der
Marsatmosphéare in zwei Wellenlangenbereichen: dem siottbSpektrum, wel-
ches von den Molekiilen in der Atmosphare absorbiert wird, der Infrarotstrah-
lung, die sie emittieren.

4. Das 'Mars Radio Science Experiment’ (MaRS) erforschtAtimosphére, lono-
sphéare und Sonnenkorona. Weiterhin liefert es Aussagendidd/larsoberflache
und untersucht Gravitationsanomalien.

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

6. Ein weiteres Spektrometer SPICAM bestimmt die Zusametenag der Atmo-
sphéare uber Absorbtionsspektren der Gase. Ein UV-Senddtr @¥on, das bei
250 nm die Strahlung absorbiert. Ein Infrarotsensor miRsa¥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) unéPBBA-2 (auf
Mars 96). Die Abkurzung ASPERA steht fiir 'Analyzer of Spadaskas and
EneRgetic Atoms’. Dieser Analysator registriert Teichedeér oberen Atmosphére
und Exosphare. ASPERA-4, ein baugleicher Analysator zuE&& 3, wird auf
der Raumsonde Venus-Express eingesetzt.

Da in diesem Abschnitt ausschlie3lich Daten des ASPERA{&Ements verwendet
werden, folgt eine kurze Beschreibung dieses MeRinstresné&ine detailliertere Be-
schreibung dieses MeRinstruments geben Barabash et@)(ZMas 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) effdi® Verteilung der neu-
tralen Teilchen, die vom Sonnenwind angeregt wurden. Bieisformige Eintritts-
offnung von 150 mm lenkt geladene Teilchen mit einer Spannungwy von den
neutralen Teilchen ab. Dies ENAs fiien auf einen der 32 Kollimatoren. Jeder hat
einen Gfnungswinkel von 9. Beim Auftreffen der Neutralteilchen bilden sich Se-
kundarelektronen oder lonen, die von 32 Anoden registriertien. Dadurch kann
der Ort und die Bahn des urspriinglichen Neutralteilchessrent werden. Alle
62.5ms wird jeder der 32 Sensoren abgefragt.

2. Der 'Neutral Particle Detector’ (NPD) erfat ausscHhi@3Wasserstfi- und Sau-
erstdfatome mit einer Energie im Bereich von 0.1 bis 10 keV. Er basii nicht de-
ren raumliche Verteilung, sondern die Anzahl der Atome.bier werden durch
eine Spannung von 8KkV zwischen zwei Platten die geladendéch@&a abgelenkt.
Zwei Detektoren konnen den Ort der Teilchen auf g@nau bestimmen.

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

4. In Ergénzung dazu wird mit einem 'Electron Spectromgtel’S) der Elektronen-
fluR alle 4 s gemessen im Energiebereich zwischéh Ond 20 keV. Dazu hat das
Instrument 16 Eingangsfelder mit einer GréRe von je 22[Fas Instrument wird
in Schritten von 1.5 - 6° pro Sekunde einmal im Halbkreis bewegt, um eine Win-
kelbereich von 180 abzutasten. Es verfiigt weiterhin tiber eine Elektronik zar D
tenaufbereitung.

5.2 Plasmamessungen entlang des Orbits Nr. 1614

Der 1614. Orbit von Mars-Express am 19. April 2005 steht Ffiereine reprasentative
Umrundung des Planeten in den ersten zwei Jahren der Mizsisnhen dem 1. Februar
2004 und dem 1.Februar 2006. Die Wahl dieses Orbits hingt mch von den ruhi-
gen Sonnenwindbedingungen ab, die zu der Zeit herrschiadesn es wurde auch eine
Bahntrajektorie tiber starke Krustenmagnetfelder vererieBinen Uberblick der von der
Raumsonde 'Mars Global Surveyor’ (MGS) festgestellteraleh 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 Omhitischen 15.15UT
und 17.40 UT. Wie aus Abb.5.2(a) entnommen werden kannjasBdhnebene starker
zur Polar- als zur Aquatorebene geneigt. Zur besseren @nieng fiir den Leser wurde
der Verlauf des Bow Shocks als Projektion der Magnetfeldimegen von MGS (Vi-
gnes etal. 2000) auf die Schnittebenen des Simulationdktaiensystems eingezeich-
net. MEX néherte sich dem Bow Shock von der Abendseite undhduerte ihn um
15.25UT. Die Raumsonde erreichte um 16.51 UT mit 330 km d@hst& Anndherung
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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 ungestorte Sonnenwind stromt in positive x-Ricly, das IMF zeigt in positive y-
Richtung und das konvektive elektrische Feld zeigt in dgatige z-Richtung. Die Bahnebene von
MEX verlauft naherungsweise 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 PlaneterRaumsonde verliel die
Magnetosheath wieder an der Tagseite um 17.25 UT. Die ABK{c).zeigt den Verlauf
der Trajektorie auf der Nachtseite des Planeten.

Die Raumsonde umrundete den Planeten auf einem deutliptisslhen Orbit: Um
16.00UT befand sich MEX in einer Entfernung von 2,3 R4420 km) von der Plane-
tenoberflache und um 16.30 UT betrug die Entfernung # %% 00 km) von der Plane-
tenoberflache. Kurz nach der nachsten Annaherung an deat@fabetrug ihr Abstand
um 17.00 UT nur 340 km von der Oberflache.

Die Energiespektren der gemessenen Elektronen und lame&msAbb. 5.3 (a) und (b)
dargestellt. Deutlich waren die beiden DurchquerungeiBdesShocks bei 15.25 UT und
17.25UT im Anstieg der mittleren Teilchenenergien zu vietaeen. Zwischen 15.55 UT
und 17.08 UT passierte die Raumsonde eine Region kaltemB¢asit einer Elektronen-
energie von ungefahr 10 eV. lonosphérisches Plasma isthgdieh mit ungefahr 0.5 eV
niederenergetischer (Hanson und Mantas 1988); hierbeitkdes sich um beschleunig-
tes Plasma handeln, jedoch nicht typisch ionospharischgpruhgs. Signifikante plane-
tare Schwerionendichten mit Energien um 400 eV traten nuCaénbei 15.55UT und
17.08 UT auf. Diese lonen sind deutlich in Abb. 5.3 (b) an demgskalierten Regionen
unterhalb von 1 keV zu erkennen.

Zwischen 16.30 UT und 16.50 UT weist das Energiespektruriddstronen betracht-
liche Fluktuationen zwischen Zahlraten von 10 und 100 adnE et al. (2006b) verwei-
sen bei diesen Plasmastdrungen auf schwache Krustenrfeddeetie die Plasmaumge-
bung in der Nahe der Oberflache beeinflussen. Weiterhimtietgleichen Zeitintervall
mehrere scharf begrenzte Gebiete reduzierter PlasmedidhtBrace etal. (1982b) fan-
den bei der Auswertung von 'Pioneer Venus Orbiter’ (PVO)sklengen &hnliche Struk-
turen auf der Nachtseite der Venus.

Wie Fréanz etal. (2006) beschreiben, werden die energiegfidén Zahlraten des In-
strumentes mit einer Gauss-Verteilung angepal3t und dieéviteriiber eine Integration
der Phasenraumverteilung berechnet. Wahrend die Integi@er approximierten Gauss-
Funktionen das gesamte Spektrum abbildet, werden die miadd hochenergetischen
Teile des Spektrums getrennt angenahert, jeweils fir Mengen innerhalb und aul3er-
halb der lonosphére.

Fir die vergleichende Studie der abgeleiteten Momenteéwuiie Elektronendaten
mit einer Abtastrate von 4 s herangezogen werden. Im Geggedaau werden die lo-
nendaten in einem Intervall von 192 s detektiert. Im Verianit den Elektronendaten
erscheint diese Aufldsung sehr grob. Die Abb. 5.4 zeigt Vianien der Plasmaparameter
und erlaubt eine detailierte Analyse der Plasmasignatureliesem Orbit. Im Sonnen-
wind zeigt die Elektronendichte eine gute Ubereinstimmunitgler Protonendichte, wel-
che in der GréRenordnung von 1 bis 3 Teilchen pro Kubikzegimliegt. Die Tempera-
turen werden durch Anpassungen an den hochenergetischeleI&pektrums erhalten.
Die Mel3daten ergeben die folgenden charakteristischene®ovindparameteit, = 3-
5eV, Ti= 20-30eV,u; = 600-700 knfs 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 hobesrigntemperatur wird die
Temperatur durch die Integrationsprozedur iberbestimmt.

Sowohl die Elektronen- als auch die Protonendaten erlaeimenklare Identifikation
der Durchquerung des Bow Shocks, welche durch die grunigesiten Linie in Abb. 5.4
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Abbildung 5.3: Energiespektren der Elektronen (a) und lonen (b) gemessekS und IMA
auf dem ASPERA-3 Experiment der Raumsonde Mars-Expresk. @& zeigt die Entfernung
der Raumsonde von der Oberflache des Planeten und (d) dearsdanitwinkel. 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 ionospharisches Plasma mit Elekt@mergien von ungefahr 10 eV. Deutliche
Ansammlungen von planetaren lonen erscheinen an der ICBu® UT und 17.08 UT.

angezeigt wird. An der Rampe des Bow Shocks steigt die Diahi€ auf 8 cm®. Dies ist
wiederum in Ubereinstimmung mit den Rankine-Hugoniote®gbedingungen an Plas-
madiskoninuitaten. Die Thermalisierung des Sonnenwaesiphs stimmt mit einem An-
stieg der Elektronentemperatur von 5 eV vor dem Schock aufi#0 eV in der Magne-
tosheath tberein. Ein analoger Sprung vdi08 nPa auf 4 nPa ist im Elektronendruck
zu verzeichnen. Die Protonentemperatur wie auch die Peogeschwindigkeit zeigen
nur leichte Veranderungen 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 ki (siehe blau ge-
strichelte Linie in Abb.5.4). Dieser Abfall korreliert méiner deutlichen Reduktion der
Protonendichte von 5 cth auf Werte unterhalb von 1 cri Wie auch aus Abb. 5.3 (b)
ersichtlich ist, stimmt diese Modifikation der Protondimit der ersten Detektion pla-
netarer Schwerionen durch den IMA-Sensor Uberein. Diesénderung in den Plasma-
parametern kennzeichnet die Position der ICB, die eine Matmng des Magnetosheath-
Plasmas mit kaltem ionosphéarischen Plasma verhindert. MEEX kein Magnetometer
an Bord hat, bleibt es unmdglich zu bestimmen, ob ein Abfall Brotonendichte mit
einer Veranderung in der Magnetfeldtopologie einhergéhite umfangreiche theoreti-
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1000

0.001

Abbildung 5.4: Mars-Express ELS and IMA Daten. Diese Abbildung zeigt voarohach unten:
die Protonendichte integriert Uber den gesamten Enengiielhedes Spektrums, Elektronentempe-
ratur berechnet aus einer Anpassung Uber das gesamte®peRiotonentemperatur berechnet
von einer Anpassung Uber das gesamte Spektrum, die integReotonengeschwindigkeit und
der thermische Elektronendruck berechnet vom hocherngeben Teil des Spektrums.

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

ICB/MPB in ionosphérische Bereiche eindringen kdnnen. Anzgichie diese Hypothe-
se bestatigen, kdnnen im Spektrum in Abb.5.3 (a) gefundedeme An der ICB sinkt
zwar die Energie der Elektronen ab, jedoch weist das Speliiiu einige Minuten noch
ahnlich hohe Zahlraten auf wie sie in der Magnetosheatistrigyit werden.

Wie in Abb.5.3 (a) und 5.4 zu erkennen ist, wurden auch an deshiéeite des
Planeten lokale Konzentrationen von Elektronen, die eoteetthermische Energie um
10-15eV besitzen, detektiert. Diese Signaturen traten zwisd6.00 UT und 17.00 UT
auf. Das ELS-Instrument registrierte jedoch auch kaltétEd@en mit einer Temperatur
von 4 eV. Diese Temperatur wird durch eine Anpassung an d=erenergetischen Be-
reich des Spektrums bestimmt. Teilchen mit dieser niedrigeergie stammen aus der
lonosphére. Hanson und Mantas (1988) analysierten DateRalemsonde Viking und
erhielten eine Temperatur vorb®V fir diese Elektronenverteilung. Sie ist ungeféhr acht
mal kleiner als der Wert aus dem MEX-Spektrum. Folglich mo§esmommen werden,
daR die von MEX detektierte Elektronenverteilung sowolsl &annenwindelektronen als
auch aus ionosphérischen Elektronen besteht.

Zwischen 17.00UT und 17.08 UT detektierte der IMA-Sensdv&rionen planeta-
ren Ursprungs. Die Durchquerung der ICB in die Magnetoshizetd um 17.08 UT statt,
wie man auch an der blau gestrichelten Linie in Abb. 5.4 enkerkann. Um 17.25UT
verlie die Raumsonde die Magnetosheath des Mars, indeatesidBow Shock wie-
der in den ungestorten Sonnenwind durchquerte (siehe grsimichelte 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 kathommen werden, dafd
in der subsolaren Region beim Verlassen der Plasmaumgelmingagnetosheath stér-
ker komprimiert wird, als beim Eintritt in die Plasmaumgefgues Mars in der stidlichen
Hemisphéare.

Zusammenfassend sind die Positionen vom Bow Shock und @d#dtlich in den
MEX-Daten zu erkennen. Charakteristische Merkmale di€enzschichten wie z.B.
einen Anstieg der Protondichte und Temperatur am Bow Shadkein Ubergang von
Sonnenwind- zu ionospharischen Teilchen an der ICB sintl &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 Teilchenspeken

Es ist wichtig zu erwéhnen, dall die Qualitat der Teilchekispe durch verschiedene
experimentelle Faktoren beeinfluf3t wird. Das ElektronekBpm wird durch die elek-
trostatische Aufladung der Raumsonde Uber Photoelektnegré@scht. Da die Energie-
aufldsung des ELS-Sensors mit 8% in einem Messfeld vorB360° relativ hoch ist, kon-
nen diese Storungen im Spektrum identifiziert, die Auflagumigerechnet und dann im
Spektrum korrigiert werden. AuRerhalb der lonosphére rids elektrostatische Poten-
tial der Raumsonde deutlich unterschiedliche Werte ana8adas resultierende Potential
einfacher berechnet werden kann. Innerhalb der lonospsigoét das negativ angelegte
Potential des Sensors hoher als die Energie der ionosphéni€lektronen. Dieses Po-
tential verhindert, da3 der Sensor durch PhotoelektroeeiRdumsonde gesattigt wird.
lonosphéarische Elektronen unter 1eV lassen sich dahet aétbktieren.

Andererseits registriert der IMA-Sensor auch Protonewimospharischen Regionen.
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Abbildung 5.5: Drei Beispiele von Energie-fg Spektren fur energetische lonen. Die schwarzen
Linien zeigen die nominale Massenbestimmung vog=t, 2, 4 und 16. (A) 27. Februar 2004,
Protonen H mit Energien zwischen 2 und 7 keV und Schwerionefy O} bei 700 eV in einer
Hohe vonx~ 290 km. (B) 25. Januar 2004, Schwerionen bei 500 eV und loesrverhaltnisses
m/q=2 bei Energien im keV-Bereich in 900 km Hbhe. Bei diesefg-vierhaltnis kdnnte es sich um
He'*, H3, D* oder anderen unbekannten lonen handeln. (C) 22. Méarz 206He lenergetische
Verteilung der Schwerionen bei einer Hohe w830 km. Entnommen von Lundin etal. (2004).

Ob es sich dabei um Stérungen des Instrumentes und dessgrrigar Auswertung han-
delt oder um tief in ionospharische Schichten eindringe3alenenwindprotonen, welche
auch von Lundin etal. (2004) bis in 270 km Uber der Oberflaelsegestellt wurden, lait
sich nicht fur jedes Orbit mit Sicherheit feststellen. DiBbA5.5 zeigt drei Beispiele von
Energie-niq Spektren fur verschiedene Orbits. Ohne eine speziellerB@singstechnik
ist es schwierig zwischen verschiedenen Schwerionemsuaiig molekularem und ato-
marem Sauerstbzu trennen. Fur weitere Ausfiihrungen siehe z.B. Lundin. €2ai04),
Frénz etal. (2006) und Carlsson etal. (2006).

5.3 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

Die genauen Werte der Sonnenwinddichig und Geschwindigkeitis,, sind fur diesen
MEX Orbit nicht genau bekannt. Wie schon im Abschnitt 5.dtgert wurde, ergeben
unterschiedliche Analysemethoden fir das Spektrum witerdliche Sonnenwindhinter-
grundwerte. Es wurden zwei Simulationen durchgefuhrt.dgir Simulationsrun 1 wur-
den die gleichen Hintergundwerte gewahlt wie in BoRwettat.g2004) mit mittleren
Sonnenwindbedingungen. Ein zweiter Simulationsrun bbesid Eingabeparameter, die
von ELS und IMA im ungestdrtem Sonnenwind registriert wurd@ie wichtigsten Ein-
gabeparameter werden in Tab. 5.1 und Tab. 5.2 aufgeliseeEidgabeparameter fiir den
Run 1 liefern einen dynamischen Anstrémdruck des Sonnetegimon

Msw = NswMpUZ, = 0.71 nPa (5.1)
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Tabelle 5.1:Eingabeparameter fiir den Simulationsrun 1.

Parameter Symbol | Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New 4cnr3
Sonnenwindgeschwindigkeit Usw 327 knys
Dynamischen Anstromdruck Msw 0.71nPa
Alfvénische Machzahl Ma 10
Hintergrundmagnetfeld Bsw 3nT in y-Richtung
Protonentemperatur Ti 50000K=4.3eV
Elektronentemperatur Te 200000K=17.3eV
lonosph. Photoionisationsfrequenz 2.-107st?

lonosph. Elektronentemperatur | Teni 3000K=0.26eV

Tabelle 5.2:Eingabeparameter fiir den Simulationsrun 2.

Parameter Symbol | Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New lcnrs
Sonnenwindgeschwindigkeit Usw 611 kmys
Dynamischen Anstromdruck Msw 0.62nPa
Alfvenische Machzahl Mg 7
Hintergrundmagnetfeld Bsw 4nT stdwarts
Protonentemperatur Ti 275000K= 25eV
Elektronentemperatur Te 44000K=4eV
lonosph. Photoionisationsfrequenz 1.107s?
lonosph. Elektronentemperatur | Tepi 3000K=0.26eV

Simulationen zeigen, daf3 dieser Wert des Druckes den BowkSjerade an der beob-
achteten Position wiedergibt. Der Simulationsrun2 weisém® etwas geringeren Wert
von Mg, = 0.62 nPa auf. Dieser Wert basiert auf einer Sonnenwindgescligkeit, die
nicht genau zu bestimmen war.

Da keine Magnetfelddaten im ungestdrten Sonnenwind valdrasind, ist weder die
Starke noch die Richtung als Eingabeparameter fiir die itiounl vorhanden. Die Rich-
tung des Magnetfeldes bestimmt die Orientierung des kdiwezkelektrischen Feldes
Esw = —Usy X Bsy. Dieses Feld bestimmt die asymmetrischen Strukturen irosiphéri-
schen Schweif des Planeten und damit die Lage der Regioar ifiellonen vom Sonnen-
wind mitgenommen werden (Pick-up). Wie schon von BoRwetteat. (2004) und Simon
etal. (2007a) festgestellt wurde, zeigt der ionosphéeSthweif eine deutliche Vorzugs-
richtung in die Hemisphare, in der das elektrische Feld viandten aus weg zeigt. Die
Existenz der Asymmetrien wurde sowohl von Simulationeraatsh Messungen bestatigt
(Brecht 1997, Kallio und Janhunen 2002, Modolo et al. 20@sldfov et al. 2006).

Fir den MEX-Orbit Nr. 1614 verwenden wir zwei Szenarios: listen Simulations-
run zeigt der ungestorte Magnetfeldvektor parallelzys-Achse, d.hB liegt parallel zur
Aquatorebene und senkrecht zur ungestorten FluRrichteagSonnenwindes. Abb. 4.2
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Abbildung 5.6: Bestimmung des Uhrenwinkefs= arctan8,/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 dewaigrebenezs 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 Simulationsrurdenersucht die Magnetfeld-
richtung, insbesondere den Uhrenwinkel= arctanB,/B,) aus MGS-Messungen von
diesem Tag zu bestimmen. MGS umkreiste an diesem Tag den adémsinem Orbit
zwischen 350-420 km, relativ nahe an der Planetenoberfl&chéald nur eine drapierte
Feldkonfiguration gemessen werden konnte. Trotzdem kasdiager Feldkonfiguration
an der Tagseite und fernab von Stérungen der lokalen Krigdtisn der Uhrenwinkel be-
stimmt werden. Dieser Winkel bestimmt die Richtung des Mxfghdes 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 grof3e positive
z-Komponente. Die Abb.5.6 zeigt das vom MAER-Instrument auf MGS gemessene
Magnetfeld am Nachmittag des 19. April 2005 im MSO-Koordamsystem. Magnetfeld-
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maxima Uber 100 nT werden zwischen 16 - 17 UT gemessen, gevadier Zeit, in der
MEX Regionen planetaren Plasmas durchfliegt. Vergleicht diez-Positionskoordinate
der Raumsonde im mittleren Bild mit den Magnetfeldstrug&tuim oberen Bild, so zeigt
sich eine starkere Variabilitat des Magnetfeldes mit defutin Maxima immer dann wenn
MGS von seinem siidlichsten Bahnpunkt in die Aquatoreberigekkehrt. Die Raumson-
de durchquert auf diesem Teil ihres Orbits die starken Ek&rustenfeldanomalien auf
der stdlichen Marsoberflache. Eine weitere Einschrankun@estimmung des Uhren-
winkels ist, da MGS sich in der tagseitigen drapierten iaifiguration 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#.40 UT und 12.50 UT
mit 20-70°, zwischen 14.50 UT und 15.20 UT mit 20-2@nd zwischen 16.34 UT und
16.50 UT mit -70. Ein Umkehren dee-Komponente zwischen 15.30 UT und 16.00 UT
deutet auf einen stattfindenden Vorzeichenwechset-#@emponente des IMF. Gelegent-
lich gro3eB,-Komponenten haben jedoch die Eigenschaft, das sie Flidtem auf kur-
zen Zeitskalen darstellen kdnnen (Schwenn 1990). Sonatternwir aus dieser Analyse
nahezu fur den gesamten Zeitabschnitt, in dem sich MEX irarRéader Magnetosheath
befand, ein IMF mit einer deutlich negativetKomponente. Dave Brain analysierte das
drapierte Magnetfeld mithilfe des anstromenden, dynameiscSonnenwinddrucks und
schlug fur diesen MEX-Orbit eine IMF-Stéarke von 4 nT vor, s&@in hauptsachlich sud-
warts gerichtetes IMF zu verwenden. Da diese Werte nur eftgelvurden und MGS
sich innerhalb der MPB befand, deren subsolare Positioungefahr 950 km tber der
Oberflache angegeben wird, mull erwahnt werden, das diese Wireiner gewissen
Unsicherheit verknipft sind.

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

Die dreidimensionale Struktur der Plasmaumgebung des Miadsin Abb.5.7 fur
die Sonnenwinddichte (a) und die Schwerionendichte (b§toében. Die Stromlinien
in diesen Abbildungen zeigen die Umlenkung des PlasmaBussedas Hindernis. Die
Wechselwirkung beider Plasmen fuhrt kaum zu einer Vermiisghes bildet sich hinter
dem Planeten eine ausgepragte Wake-Region mit reduzigmdéonendichte. Seine au-
Reren Flanken kennzeichnen die Position der ICB. Wie audeimAbb. 5.7 (a), (b) und
5.8 gezeigt wird, ist die Region reduzierter ProtondichtecH eine erhdhte Schwerionen-
dichte charakterisiert. Teilchen planetaren Ursprungeriidie Kavitat in der Protonen-
dichte.

Im folgenden soll die Hemisphéare in der das elektrische Eeigt mitE~-Hemisphére
bezeichnet werden, und die Hemisphare in der das elekériseld vom Planeten weg
zeigt mitE*-Hemisphére bezeichnet wird. Bei dieser Simulation, beil blé-Vektor in
positiveysiu-Richtung verlauft, ist folglich die nérdliche Hemisphadentisch mit der
E~-Hemisphére und die stidliche Hemisphare identisch migdedemisphére.

In derE~-Hemisphére ist die Grenzschicht zwischen dem Sonnenwiddian iono-
sphéarischen lonen deutlich ausgepragt. Im Gegensatz decddlie Bildung einer scharf
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Abbildung 5.7: Die Schnittebenen innerhalb der Simulationsbox zeigerSdienenwinddichte
(@) und die Dichte der planetaren Saueffsaen (b) in cm?3. Die schwarzen Linien zeigen die
Stromungslinien des korrespondierenden Geschwindifkédes. Die Schwerionen bilden eine
komplexe Schweifstruktur hinter dem Planeten (von Bolavettal. (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 véchlende Studie zwischen
Mars und Titan in Simon etal. (2007a) vorgestellt.

Da die Protonengeschwindigkeit an den Flanken des SchsuaifterE~-Hemisphare
ungefahr sieben mal grofRer 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.)200d4 Notwendigkeit einer
kinetischen Behandlung kann deutlich an der SubstruktarBi®v Shocks, den soge-
nannten ’shocklets’ illustriert werden. Diese parabdligeformten Regionen erhéhter
Protonendichte liegen im Gyrationsradius der Protoneniimetgt. Dies haben Omidi und
Winske (1990), Shimazu (2001) fur unmagnetisierte PlaneBagdonat und Motsch-
mann (2002b) fiir den Fall schwach ausgasender Kometen unonSttal. (2006) fir
den Fall magnetisierter Asteroiden diskutiert.

Zweidimensionale Schnittebenen durch die Simulationskerden in Abb.5.8 und
5.9 dargestellt. Sie zeigen die Plasmaparameter des Semuss und der lonosphére.
Sowohl Bow Shock als auch die ICB kdnnen deutlich identiftzigerden. Weiterhin
zeigt die Schwerionendichte in Abb. 5.8 Strahlenstrukiwaef der Nachtseite des Hin-
dernisses: Der zentrale Schweif hinter dem Planeten wirtkkiBat von einer anderen
strahlenartigen Dichtestruktur auf jeder Seite des SdeseDiese Strukturen weisen ei-
ne geringere Dichte auf als die in der zentralen Schweirediichtenegger und Dubinin
(1998) und Dorn (2008) fanden eine &hnliche 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 geatérebene (unten).
Die Unterabbildungen zeigen von rechts nach links die Sonireldichtens,, die Schwerionen-
dichten, und die Sonnenwindgeschwindigkeit,. Neben dem Bow Shock vor dem Hindernis
kann die ICB ausgemacht werden. Bei dieser Grenzschickt die Sonnenwinddichte wahrend
die Schwerionendichte deutlich ansteigt. Auf der Nackgseeigen die Simulationsergebnisse
einen Plasmasheet und Strahlen bestehend aus Schwerionen.
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Abbildung 5.9: Simulationsergebnisse in der Terminatorebene. Die Abhgen zeigen die glei-
che GroRen wie in Abb 5.8. Die Sonnenwindrichtung zeigt arsP@pierebene heraus. Die ovale
Form des Bow Shocks liegt in der Ausbreitung der schnellegne@sonischen Welle begriindet,
die wiederum stark von der Richtung des IMF abhéngt.

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 gessnes Merkmal der
Plasmaumgebung unmagnetisierter Planeten. Fedorov(2086) konnte aus den Mes-
sungen von MEX die Existenz solcher Strukturen fiir das Mesnario bestétigen. Eine
ahnliche Struktur konnte wahrend der ersten Vorbeifligd&é@msonde Cassini an Titan
festgestellt werden (Wahlund etal. 2005). Simon et al. 2)@aben eine Erklarung fur
diese Signatur in den Magnetometermessungen. Die Anatagsehen der Plasmaumge-
bung des Mars und der Wechselwirkung des Titan mit der Saiagnetosphére wurden
von Simon etal. (2007a) in einer vergleichenden Diskusgargestellt. Diese Asymme-
trien sollten bei der Datenanalyse von MEX und zukinftigamRsondenmissionen an
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unmagnetisierten Planeten berucksichtigt werden. El$ siwh jedoch als schwierig her-
aus zum Zeitpunkt der Messung die Richtung der Asymmetnideeitig zu bestimmen,
da diese stark von der Richtung des Magnetfeldes abhangiemdeit, die das Plasma,
insbesondere das tragere Schwerionenplasma, benéti§hdafungen der Richtung des
Magnetfeldes zu reagieren. In Abschnitt 10.2.2 wird gdzdaf3 der Schwerionenschweif
ungefahr 600 s bendtigt um sich nach einer Umkehr des IMF newsgzurichten.

Nach einer Diskussion der Simulationsergebnisse in dangtesn Plasmaumgebung
des Planeten, werden die Mef3daten mit den Simulationseiggsn entlang des Orbits
von MEX verglichen.

5.4 \Vergleich der Simulationsergebnisse mit den Mes-
sungen

Die Ergebnisse des Vergleichs zwischen den Messungen vo{yNMEPERA-3 und den
Simulationen werden in Abb.5.10 und 5.11 jeweils fiir Run @l @rdargestellt. Die Ab-
bildungen zeigen die Elektronentemperatur, den therreisdtiektronendruck 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, hélt sich die Raumsonde nacharden Durchquerung
des Bow Shocks fiir ca. 30 min in der Magnetosheath auf. BeieitewDurchflug zuriick
in den ungestorten Sonnenwind betragt dieser Durchganggn@0 min. Diese Merkmale
sind mit den Hybrid-Simulationen vollstéandig reprodubir 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 ICBIPB
ungefahr 15 min spéter.

Die 'shocklet’-Struktur, die in den Simulationsergebmissdentifiziert 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 5.11ht®)cdargestellt wurden.
Geringe Unterschiede zwischen den Simulationen und desiigen konnen Fluktua-
tionen im anstromenden Sonnenwind zugeschrieben werdsoher in der Simulation
als homogen angenommen wurden. Die Durchquerungen des Bogk$Swerden durch
einen Anstieg in der Plasmadichte um einen Fakter&8beschrieben, wie es auch das
Simulationsmodell widergibt. Abb.5.11 zeigt gute quaita Ubereinstimmungen hin-
sichtlich der absolut gemessenen Werte.

In Abb.5.10 zu sehen ist, daf3 die Elektronen im Sonnenwirtdevidl der Durchque-
rung in die Magnetosheath eine Temperatur von ungefahr miévegsen. Das Instrument
registriert einen Anstieg um einen Faktor 5 wenn es in dasnidader Magnetosheath ein-
dringt. Im Gegensatz dazu steigt die Temperatur im sintelieSzenario von 17 eV auf
50 eV. Der Sprung ist hier nicht so ausgepragt wie in den Megesu Der Grund fiir die-
se Diskrepanz dirfte in der vereinfachten adiabatischesctBeibung 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 ungeféhr 20eV fir die zweite Durahungein 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 déel¥ergleich
mit Ergebnissen des Runs 1 (rechte Seite) dargestellt. frémplente Anteile der Mel3daten wur-
den mittels eines Glattungsprozesses herausgefilteriSibialationsdaten wurden exakt entlang
der MEX Trajektorie aus der Simulationsbox extrahiert. a&mkich sind die Positionen des Bow
Shocks und der ICB/PB als griin und rot gestrichelte Linien markiert. Darghtssend von oben
nach unten: Die Elektronen- und Protonendichte, die Teatperder 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 Positicier Grenzschichten.

zurtck.

Auf der Nachtseite zwischen 16.00 UT und 17.00 UT untersighesich die simulier-
ten Grofl3en wie die Elektronendichte, der thermische Drunckdie Protonentemperatur
betrachtlich von den Werten die von MEXSPERA-3 aufgezeichnet wurden. Weil die
Dichte und der thermische Druck in Abb.5.10 bei der Datelyseadarauf 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 deektergleich mit
Ergebnissen des Runs 2 (rechte Seite) dargestellt. Hoglgnee Anteile der Mef3daten wurden
mittels eines Glattungsprozesses herausgefiltert. Zigkatind die Positionen des Bow Shocks
und der ICBMPB als griin und rot gestrichelte Linien markiert. Dargkisgind von oben nach
unten die gleichen GrofRen wie in Abb.5.10. Die Simulatiogsinisse des Runs 2 mit den an-
gepaRten Sonnenwindparametern zeigen eine gute qusetiiiiereinstimmung mit den Daten,
die von MEXASPERA-3 erhalten wurden. Die erste Durchquerung durchBiem Shock und
die folgende Durchquerung durch die I@BPB erscheint in dieser Simulation ungeféhr 15 min
spater.

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

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

nenwindes wéhrend der Durchgénge des Bow Shocks und derdwefreath wird von
der Simulation gut reproduziert. Der Abfall der Protonesdvindigkeit, der die Posi-
tion der ICB kennzeichnet wird vom ASPERANMEEX Experiment um 15.55UT und
17.00 UT detektiert. Wahrend die Position des Sprungs deoRengeschwindigkeit von
dem Simulationsrun 1 reproduziert wird, kann ein signiftearunterschied in den ab-
soluten Werten gefunden werden. Es ist wahrscheinlichdé#aBemessenen Geschwin-
digkeitswerte in dieser Region verfalscht werden, da d@dPendichte zu gering flr
einen adaquaten MittelungsprozeR ist. Abb. 5.11 zeigtgime Ubereinstimmung in den
absoluten Werten, jedoch geringe Unterschiede bei detidtsn der Grenzschichten.

5.5 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden Plasmasignaturen, die wahrenesedrbits vom ASPERA-3
Experiment auf der Raumsonde Mars-Express aufgezeichurelew, mit den Ergebnis-
sen zweier Hybrid-Simulationen verglichen. Die Plasmaeiumg des Mars wird durch
mehrere zum Teil scharf ausgepragte Plasmagrenzschiudtesakterisiert. Die Wechsel-
wirkung fihrt zur Bildung eines Bow Shocks vor dem Planetissen kinetische Natur
durch die Bildung der 'shocklet’-Struktur zum Ausdruck kan Es zeigt sich weiterhin,
daB3 der Sonnenwind deutlich vom ionosphéarischen Plasnth @ime lon Composition
Boundary (ICB) getrennt ist. Da beide Signaturen sowohlen MEX/ASPERA-3 Da-

ten als auch in den Simulationsergebnissen auftretenguticht dies, dafld der Hybrid-
Ansatz féhig ist ein geeignetes Bild der globalen Plasnued&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 Botfgrvon 260 km am
Mars vorbei. Bei diesem Mandéver und insgesamt weiteren Erévorbeifligen hol-
te die Sonde den nétigen Schwung um im Jahr 2014 den Komete/Ciedryumov-
Gerasimenko zu erreichen. Wie die Analyse der Plasmaumgebines Kometen ge-
zeigt hat, wird erwartet, daf3 die Plasmaumgebung von CimoytGerasimenko quali-
tativ groRe Ahnlichkeiten mit der Plasmaumgebung am Mafweist. So werden beide
Kdrper von einer hauptsachlich durch solare UV-Strahlamgsierten lonosphéare 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, da? sich der Sonnenwind vonaherspharischen Schwe-
rionenverteilung mit einer ICB trennt.

Bei der Annaherung von Rosetta an den oberflachennéchstdd 2am Mars wur-
de das Magnetometer ROMAP auf der Lander-Einheit eingéeth®ie Magnetfeld-
daten, die wahrend dieses Swing-by Mandvers gemessen nyurdgen dazu bei, das
Bild der Plasmaumgebung des Mars besser zu verstehen: mectDeirchquerung des
Bow Shocks registrierte ROMAP die Signatur eines angestaitagnetfeldes der um
den Planeten drapierten Magnetfeldlinien. In seiner Eigeaft, die zweite Raumsonde
nach MGS zu sein, die das Magnetfeld am Mars in einer niedriffthe gemessen hat,
konnten die ROMAP Messungen auf Rosetta bestatigen, daoditMGS entdeckten
magnetischen Krustenfeldanomalien litosphéarischenturggs sind. Um die gemessene
Magnetfeldtopologie zu verstehen, wurden Hybrid-Simafegn mit mehreren ionosphé-
rischen Spezies durchgefiihrt. Einige der Eingabeparafigtdie Simulationen wurden
aus MEX-Daten gewonnen, die gleichzeitig mit den ROMAPdDaivéahrend des Ro-
setta Swing-by Mandvers aufgezeichnet wurden. Diese Sioualen reproduzieren sehr
befriedigend die ROMAP-Magnetfeldmessungen und zeigaf3,dhs IMF wahrend der
Vorbeiflugs nordwarts gerichtet gewesen sein muf3. EinetsglekAnalyse zeigt Wel-
len vor dem Bow Shock, die stromaufwérts verlaufen. Weitedeigt die Analyse das
Vorhandensein einer MPB an. Das Multi-lon-Modell der loplaére reproduziert die
von MEX/ASPERA-3 gemessenen lonenfliisse mit einer Ubereinstimmuidgn Mes-
sungen innerhalb einer GréRenordnung.

Die Diskussion zielt nicht nur auf eine Interpretation dext€h ab, sondern auch auf
die globale Topologie der Plasmaumgebung des Mars im Hiklaluf das Modell be-
stehend aus mehreren lonensorten. Weiterhin werden dialgio Simulationsergebnisse
mit der Vorgangerstudie BoRwetter etal. (2007), welcheeine 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 stavomter ESA-
Rosetta Homepage.

6.1 Die Raumsonde Rosetta

Rosetta ist eine Raumsonde der ESA, die am 2. Marz 2004 neit Aimane 5 G- gestar-
tet wurde und nun auf dem Weg zum Kometen &#Riryumov-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@zkg schwere Lander
Philae, der auf der Oberflache des Kometen aufsetzen sellABhb. 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 &gyptischen Hieroglyphen gelang. Auf dieselleés@/soll Rosetta dazu ver-
helfen, das Geheimnis zu liften, wie unser Universum ayssafor die Planeten entstan-
den. Der Name des Landers Philae bezieht sich auf eine md¥ilj auf der ein Obelisk
gefunden wurde, der bei der Erfterung des Steins von Rosetta half. An Bord befindet
sich ein Prototyp der sogenannten Rosetta-Disk, einer®tmagrof3en Scheibe aus einer
Nickellegierung, auf der etwa 15000 Seiten Text mit Infotior@en tber 2500 Sprachen
in mikroskopischer GroR3e eingeatzt sind. An Bord des Orbivefinden sich elf wissen-
schaftliche Instrumente:

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

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

3. VIRTIS, eine Kamera, die im sichtbaren und infrarotenlé&/fgingenbereich arbei-
tet, soll Bilder vom Kometenkern machen, aus denen auf dielighe Verteilung
der gefundenen Elemente geschlossen werden kann.

68



6.1 Die Raumsonde Rosetta

10.

11.

. Das Instrument MIRO soll mittels Mikrowellenstrahlungah extrem fliichtigen

Elementen suchen und ihre Verdampfungsrate messen.

. ROSINA besteht aus zwei Massenspektrometern, die lonéiNeutralgasteilchen

nachweisen kdnnen. Dadurch lassen sich zum Beispiel dierZmensetzung der
kaum vorhandenen Kometenatmosphéare und die Wechselwiekuder Teilchen
bestimmen.

. Fir die Untersuchung des Kometenstaubs wird COSIMA, aircMassenspektro-

meter, die Haufigkeiten von Elementen, Isotopen und Mokakbestimmen.

. Das hochauflésende Mikroskop MIDAS kann die Feinstruktnzelner Staubteil-

chen abbilden.

. Die Messungen des 'Radio Science Experiments’ (RSlgsaler Erforschung des

Schwerefeld des Kometen sowie seiner Kometenkoma dienen.

. Ein weitere Experiment CONSERT arbeitet mit Radiosignawischen dem Or-

biter und dem Lander. Es soll Rickschlisse Uber die inneukt8t des Kometen
moglich machen.

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

Das Plasma-Instrument 'Rosetta Plasma ConsortiumCResteht 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.

Der ’lon and Electron Sensor’ (IES) registriert gleichizeilen Elektronen-
und lonenflu im Plasma um den Kometen in einem Energielbeveit 1 eV
bis 22 keV.

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

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

der Wechselwirkung des Sonnenwindes mit dem kometarem@las mes-
sen. Es besteht aus zwei dreiachsigen Fluxgate-Magnetomdie auf einem
1.5m langen Ausleger moniert sind. Wahrend sich der Outb®ansor (OB)
an der Spitze des Auslegers befindet, ist der Inboard Seli®oarh Ausle-
ger naher zur Raumsonde montiert. Der Vorteil bei der Vedueyg zweier
Sensoren liegt in der Detektion von etwaigen Stormagreetfal die von der
Raumsonde selber verursacht werden.
MAG wird in Kooperation mit dem ROMAP-Magnetometer auf deander
das Magnetfeld in der Nahe des Kometen untersuchen. Beidmdtame-
ter wurden am Institut fur Geophysik und Extraterrestréséthysik der TU
Braunschweig entwickelt.
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6 Rosetta’'s Swing-by an Mars

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

6.2 Swing-by Mandver

Bevor die Raumsonde ihr Ziel den Kometen BZRuryumov-Gerasimenko (Glassmeier
etal. 2007a) erreicht, werden einige Swing-by Manover kigetiihrt. Ein Swing-by Ma-
nover, bei dem die Sonde den Planeten in einer niedrigerelaudbahn um die Sonne
einholt, kann man sich folgendermaf3en vorstellen. Sie ward Planeten auf eine héhere
Umlaufbahn gehoben, wobei sie zwar Energie aufnimmt, alegchgzeitig ihre Winkel-
geschwindigkeit verringert. Dies geht soweit bis sie hiiem Planeten in dessen Bahn
einschwenkt und nun tangential zur Umlaufbahn beschlémnid. Dadurch wird sie von
ihrer Zentrifugalkraft auf eine noch héhere Bahn gehobeshverringert wiederum ihre
Winkelgeschwindigkeit, wodurch ihr der Planet wieder ddéoft. Es geht letztlich um
die Ubertragung des Bahndrehimpulses. Da es meist nurfdargommt, dal die Sonde
relativ zur Sonne Bahndrehimpuls gewinnt, muf3 die Sond8elreegungsenergie einem
Objekt, wie hier beim Rosetta-Vorbeiflug dem Mars, entnefndas sich selbst relativ
zur Sonne bewegt und somit Drehimpuls aufweist.

Nach dem ersten Erdvorbeiflug im Marz 2005 erfolgte ein Swapg@m Mars im Fe-
bruar 2007. Im November 2007 und November2009 sind zweieneiErdvorbeifliige
noétig, um dann von Mai 2011 bis Januar 2014 den nétigen Schwurerhalten weiter
durch den Asteroidengurtel bis zur Jupiterumlaufbahnwaringen. Wahrend dieser Zeit
wird die Kometensonde in einen Tiefschlaf-Zustand (Hilaéon) 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 Steitharm 10. Juli 2010 am
Asteroiden 21 Lutetia.

6.3 Magnetfeldmessungen auf Rosetta

Kommen wir nun zu den Magnetfelddaten des Magnetometers RQ)kllas sich auf dem
Lander Philae befindet, und Magnetometer RPC-MAG auf denit@rbie Magnetfeld-
signaturen nahe des bahnnéachsten Punktes zum Planetefglosest approach’ (CA),
werden mit dem Krustenmagnetfeldmodell, das von Daten dani®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. Wiekinchnitt 4.2 erlautert, zeigt
die x-Achse in diesem Koordinatensystem zur Sonne, dielysAwerlauft entgegen der
Bewegungsrichtung des Planeten, und die z-Achse ver&otgjt das rechtshandige Sy-
stem indem diese zum Nordpol zeigt. Rosetta erreichte dereRin von der Abendseite,
kommend aus dem ungestorten Sonnenwind. Sie erreichteaddeméichsten Punkt in ei-
ner Hohe von 262 km tiber dem Planeten um ungefahr 5 Uhr lokédeszeit (LT), noch
auf der Nachtseite des Planeten. Rosettas Trajektoriadbeiah fast in der Aquatore-
bene, sie wurde nur ein wenig in die nordliche Hemisphérscreben. Die Orbitebene
von MEX lag néherungsweise in der Terminatorebene. Zusktelerden in der Abb. 6.2
die Magnetfeldmessungen von ROMAP entlang Rosettas Togjelkals Richtungsstriche
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Abbildung 6.2: Orbit-Projektionen der Trajektorie von Rosetta und MEX dabrdinatenebenen
im MSO-System (a)-(c). Die x-Achse zeigt zur Sonne, die )'#ecin die negative Richtung der
Bahnbewegung des Planeten und die z-Achse vervollstaddigtechthandige System indem es
zum Nordpol zeigt. Rosetta erreicht den Planeten von denddste her und néhert sich dem
"closest approach’ CA bei einer Héhe von 262 km um ungefah®@®BT = 01:58 UT, noch auf
der Nachtseite des Planeten. Rosettas Trajektorie liegeirAquatorebene, sie ist etwas in die
nordliche Hemisphére verschoben. Die Orbitalebene von NiEgt hauptséchlich in der Ter-
minatorebene (x-z Ebene). Zusétzlich sind die Magnetfekbungen von ROMAP entlang der
Trajektorie von Rosetta als Striche dargestellt. Die gi¢tlPosition des Bow Shocks ist in rot und
die mittlere Position der MPB in gruin dargestellt (Vigneale2000). (d) Héhe von Rosetta tber
der Marsoberflache wéhrend des Vorbeifluges.

prasentiert. Die mittlere Position des Bow Shocks wird irured die mittlere Position der
MPB als griine Linie dargestellt. Beide Grenzschichten wnrgon 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 MagnetometeAR wahrend unge-
fahr einer Stunde als Rosetta den bahnnéchsten Punkt u®W0T:8rreichte hochauflo-
sende Daten im 64 Hz Modus auf. Eine detailierte Beschrejloi@s Instrumentes wird in
Auster etal. (2007) gegeben. ROMAP registrierte den BowcBles Mars bei 01:51 UT.
Nach dem Verlassen des Bow Shocks, trat die Raumsonde ifRegien drapierter und
verdichteter Magnetfeldlinien auf der Anstromseite degdvigin. Diese Magnetic Pile-
up Region (MPR) wurde von Bertucci etal. (2003), Bertucale(2005a) und Brain
etal. (2006) diskutiert und von BoRwetter etal. (2004) unadblo etal. (2006) mittels
Hybrid-Simulationen modelliert.

Wie in Abb. 6.3 dargestellt wird, ist die Vorschock-Regioeutlich in den Daten
sichtbar, die ROMAP wahrend des Swing-bys aufgezeichnettha erhdhte spektrale
Leistungsdichte bis zu 1®nT2/Hz des Magnetfeldes ist ein Anzeichen fiir 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 allemn Koenponenten ge-
messen. Die Protonengyrationsfrequenz in einem Hintedjeld vonB = 4 nT betragt
fo = eB/(2rmy) = 61 mHz. Diese Wellen mit einer Frequenz um die lokale Pratene
gyrationsfrequenz (PCWSs) weisen niedrige Amplituden au®.(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 Wellehtrin grof3eren subsola-
ren Abstanden als By vom Mars beobachtet. Die erste Signatur dieser Anstronswell
in den ROMAP Daten wurde um 01:36 UT beobachtet, als Rosetéanie Entfernung
von ungefahr Ry, Uber der Marsoberflaiche war. Russell etal. (1990) schlg8ftd,
daf diese linkshandig polarisierten Wellen sich mit deiidation der Wasserdf@xo-
sphéare vor dem Bow Shock bilden. Barabash etal. (1991) kafiese Schluf3folgerung
durch Ergebnisse von ASPERA-2 auf Phobos-2 bestatigenER3F2 registrierte Ring-
Verteilungen von Pick-up Protonen der Wassefktona. Ring-Verteilungen sind insta-
bil und erzeugen Alfvénwellen, die vom Magnetometer geresgerden konnen.

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

Zu diesem Zeitpunkt machte CIVA, einer Kamera auf der Laitfleheit, beein-
druckende Bilder von der Planetenoberflache. So zeigt die @8 die Talregion Ma-
wrth. Diese Tal ist besonders interessant, da es eines det€auf der Marsoberflache
darstellt, wo das OMEGA-Instrument auf MEX hydratisierenT und Lehmmineralien
entdeckte. Sie deuten darauf hin, daB es reichlich flieBeWisser auf Mars in seiner
sehr frithen Entwicklungsgeschichte gab. Die Frage wiéVadser 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) Gbereir, 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) DynamischesuEnegpektrum,
(b) Daten in MSO Koordinaten, (c) Daten in einer AusschwittgréRerung. Ungefahr 10 min vor
dem Durchgang des Bow Shocks registrierte ROMAP niederéetg Wellen um 60 mHz, nahe
der Protonengyrationsfrequenz. Nach der Detektion desc¥tarckregion um 01:49 UT, durchflog
Rosetta den Bow Shock um 01:51 UT. Um 01:54 UT kreuzte Ros&t&PB, wo die Fluktua-
tionen deutlich reduziert wurden. Um 01:58 UT erreicht R@sden bahnnachsten Punkt. Eine
Minute vorher, schon unter 300 km uber der Oberflache, wuFdektuationen eines schwachen
Krustenmagnetfeldes gemessen (siehe Abb. 6.7). Nach denez&n der Mitternachtslinie (TC)
verstarkten sich wieder die Fluktuationen in allen drei omenten. Es muf3 hinzugefugt wer-
den, daB die @sets aller drei Komponenten nicht exakt bestimmt werdemtem Die Daten
sind jedoch in sich schlussig, besonders die deutlich ivegBi Komponente in der Magnetos-
heath fuhrt zu der Erkléarung, dal? das IMF eine deutliBh&omponente hatte (vgl. Abb. 6.14).
Dieses Verhalten konnte auch durch die Ergebnisse der ¢h@inulation 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 Sondegiingsten
Abstand zur Marsoberflache erreichte. Zu diesem ZeitpuattetRosetta einen Abstand von ca.
1000 km von der Planetenoberflache und durchquerte geraddRIB. Das Bild wurde von ClI-
VA, einer Kamera auf der Lander-Einheit gemacht. Man erkemmen 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 dat&abf der Marsoberflache darstellt,
in dem das OMEGA Instrument auf MEX hydratisierte Ton- undhivenineralien entdeckte. Sie
deuten darauf hin, daB es reichlich flieRendes Wasser awf Maseiner sehr frihen Entwick-
lungsgeschichte gab. Quellennachweis: Jean-Pierrengib@IVA Kamera, entnommen aus der
Multimedia Gallery der ESA-Hompage zur Rosetta-Mission.

Das Spektrum in Abb. 6.3 (a) zeigt ein ahnliches Verhaltedieser Grenzschicht: ei-
ne reduzierte Leistungsdichte von 1 bis auf2i@ir?/Hz der Wellenaktivitat tiber mittlere
und hohe Frequenzen von 100 mHz und dariiber. Dieses Vartd#tget auf die MPB,
die Rosetta durchquerte, allerdings auf eine Art, die keistfeg in der Magnetfeldstérke
registrieren liel3. Eine Minute vor dem bahnnéchsten Pumktungefahr 01:57 UT, zeigt
die Abb. 6.3 (c) eine scharf aufgepragte Variationen innatieei 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 bahnnachseteéesReine magnetisch
sehr ruhige Region. Die Leistungsdichte der Wellenaliviie! kontinuierlich tiber den
gesamten Frequenzbereich von2@T2/Hz auf 10* nT?/Hz ab. Beim Passieren der Mit-
ternachtslinie im Schweif des Mars (tail crossing: TC) umlQ2JT erhohte sich die Wel-
lenaktivitat wieder auf Leistungsdichtewerte zwischer?t?/Hz und 101 nT?/Hz.

Edberg etal. (2009) diskutierten, dafd Rosetta fiir ungefélei Stunden nach dem
Erreichen des bahnnachsten Punktes im thermalisiertsmBlder Magnetosheath blieb,
bevor die Sonde wieder den Bow Shock durchquerte und um Q04 den Sonnenwind
eintrat. Die Autoren diskutierten zusatzlich die Mégliefitkeines zweiten Bow Shock
Durchgangs aufgrund des hochgradig dynamischen VerlsatesiBow Shocks in dieser
weit vom Planeten entfernten Schweifregion. Eine kurigeiExpansion der Magneto-
sphére des Mars kénnte dazu gefiihrt haben, daf3 Rosetta eracbutchqueren des er-
sten Bow Shocks wieder vom magnetospharischen Plasméheibgeirde und nun noch
einmal die Grenzschicht durchquerte. Es mul3 auch angenverkien, dal3 die Sprung-
héhe der Magnetfeldstarke bei diesem Schockdurchgangsiufising ist, so dafd die
Analyse der Daten auch mehrere Schockdurchgénge zul&®t, Resetta das vom Mars
gestorte Sonnenwindplasma endgtiltig verlassen hat.

6.3.2 Daten von RPC-MAG

Das zweite Magnetometer RPC-MAG (Glassmeier etal. 200¥f)ndet sich auf dem
Orbiter und besteht aus zwei Sensoren, einem Inboard (I1B)eimem Outboard (OB)
Sensor. Diese Konfiguration lafi3t die Methode zu, raumsagetesrtierte Magnetfeldsto-
rungen zu detektieren und sie von den Daten zu entfernerSiwene auf der Raumsonde
und Temperaturanderungen).

Abb. 6.5 zeigt die Magnetfelddaten, die zwischen 23.-2Bbr&& 2007 vom RPC-
MAG Outboard Sensor gemessen wurden. Sowohl der Inboarduals der Outboard
Sensor zeigten ahnliche Signaturen wahrend dieses lfiteM&ihrend der Periode zwi-
schen dem 24. Februar um 17:00 UT und dem 25. Februar um 08:0@&i$en die Daten
beider Sensoren Unterschiede auf. Vernachlassigt mae &esode bei der Analyse,
so laft sich ein mittleres Hintergrundfeld v&n= (0,0,4)nT im Sonnenwind bestim-
men, das wiederum als Eingabeparameter fur die in Absdhbitiskutierten Hybrid-
Simulationen verwendet wurde. Wéhrend des bahnnéchstetidzuvurden RPC-MAG
und alle anderen Instrumente des Orbiters ausgeschaitdinergie zu sparen.

6.4 Krustenmagnetfeld am Mars

Frihe Anzeichen eines Krustenmagnetfeldes des Mars wireiesits von Moehlmann
(1992) aus Phobos-2 Messungen aufgezeigt. Spater ereddck® viele Stellen lokaler
Krustenmagnetisierung hauptséchlich tber der sudlicrenisphére (Acufia etal. 1999,
Connerney etal. 1999). Abb. 6.6 zeigt, daf? seine Amplit@il@®0 km Hohe une650 nT
variiert. An der Oberflache erreicht seine Magnitude mehtansend nT.
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Abbildung 6.5: Magnetfelddaten in MSO Koordinaten, gemessen vom RPC-MAGGard Sen-
sor am 23-25. Februar 2007. Sowohl der Inboard wie auch ddéyo@rd Sensor zeigen den glei-
chen Verlauf. Nur der dunkel sctifierte 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 Strome
und Temperaturveranderungen verursacht werden. Vedssigt man diese Periode, so kann man
einen durchschnittlichen IMF-Wert vd = (0, 0, 4) nT wéhrend der Zeit des Swing-bys bestim-
men.

Es wurden mehrere Versuche durchgefihrt, die lokalen Enmsagnetfeldanomalien
des Mars mit verschiedenen Techniken und Datenséatzen zellieoeh. Purucker etal.
(2000) verwendete rein radiale, vorlaufig aufgezeichne&SMBeobachtungen von nied-
rigen Orbithdhen, um eine Magnetfeldkarte fiir eine kortst&tohe zu berechnen. Eine
verbesserte Version des urspriinglichen Purucker-Moudetisendete kalibrierte Daten.
Es korrigierte einen kleinen numerischen Fehler, der ei@chweis eines globalen Ma-
gnetfeldes ergab. Dieses resultierende Modell war aber nmht vollstandig aufgrund
einer bei weitem nicht vollstandigen Abdeckung der Dateden niedrigen Hohen. An-
dere Studien von Arkani-Hamed (2002) und Cain et al. (20@8)endeten die haufig an-
gewendete Methode der sphéarischen Harmonischen, die ass@E839) zuriickgeht. Ein
aktualisiertes Modell von Arkani-Hamed (2002) nutzt dieidécomponenten von niedri-
gen und hohen Messungen um ein sphérisches harmonischedl kis¢zur 50. Ordnung
zu erstellen. Cain etal. (2003) leitete ein anderes spttahgsrmonisches Modell bis
zur 90. Ordnung ab. Das letzte sehr detailierte Modell wwate Langlais etal. (2004)
vorgestellt, das die MGS-Daten in verschiedenen Hoherdhene zwischen 1997-2001
verwendet. Sie betrachteten 'Equivalent Source DipoEST) auf einem aquidistanten
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6.4 Krustenmagnetfeld am Mars

B, (nT)

Abbildung 6.6: Magnetfeldstarkdd, des Krustenfeldes in radialer Richtung bei 200 km Uber der
Oberflache. Die Abbildung wurde aus Langlais etal. (2004)@nmen.

ikosaederférmigen 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 Vorbestiamgen des Krusten-
magnetfeldmodells von Langlais etal. (2004). Diese Dabed gber planetarische kar-
tesische Koordinaten (pc) aufgetragen. Das entsprech@mtelinatensystem ist folgen-
dermaRen 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, daf? alle niederfrequenten Intgymen von den Daten entfernt
wurden. Die hochfrequenten Stérungen vom turbulenten &omimdplasma hinter dem
Bow Shock bleiben noch in den Daten enthalten. Die meisteeikenin den Daten na-
he des bahnnéachsten Punktes stammen von den Krustenneddgnedimalien zwischen
01:56:30 UT und 01:58:40 UT (siehe Abb. 6.2 d). Wahrend diéséperiode befand sich
Rosetta unterhalb von 300 km nahe des Terminators. Diedeerti@reich befindet sich
unterhalb der Position der MPB, der typische Hohen zwisd#89-1600 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 Sanctenlicht nicht auftre-
ten. Diese guten Bedingungen erlauben ein Vergleich zwisclen gemessenen Magne-
tometerdaten und dem Krustenmagnetfeldmodell. Die hieveredeten Ergebnisse des
Modells wurden von Langlais etal. (2004) geliefert. Sieesagine schwache Magnet-
feldstérke 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. Subtrahiean noch den niederfrequen-
ten Trend von den Modelldaten, stimmt die Amplitude der Keofeldsignatur auch sehr
gut zu den vom Trend bereinigten ROMAP Messungen.

1Das lkosaeder (nach griech. eikosaedro@wanzigflacher) ist einer der fiinf platonischen Kérper,
genauer: ein Polyeder (ein Vielflacher) mit zwanzig (korgiten) gleichseitigen Dreiecken, als Flachen
dreif3ig (gleich langen) Kanten und zwolf Ecken, in denerejésvfuinf Flachen zusammentfen
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Abbildung 6.7: ROMAP-Daten ohne niederfrequenten Stérungen im Vergleigdhden Vorbe-
stimmungen des Krustenmagnetfeldes von Langlais et @4(2@lle Extrema der ROMAP Daten
in einem Zeitintervall um den CA kdnnen vom Krustenmagnétfedell vorhergesagt werden.

6.5 Eingabeparameter des Hybrid-Modells

Die Raumsonde MEX befand sich auf einer Umlaufbahn nahe etenihator-Ebene, als
Rosetta das Swing-by Manéver bei Mars durchfiihrte. MEXiehte seinen bahnnach-
sten Punkt zum Mars um 03:35 UT. Um 02:00 UT war MEX noch im Sonwind, als Ro-
setta die oberen ionosphérischen Schichten des Mars gasBieide Raumsonden hatten
lediglich ein Entfernung von.3Ry voneinander. Wie Abb. 6.2 zeigt naherte sich MEX
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Abbildung 6.8: Elektronen- und lonenspektra, gemessen von den ELS und IBWs@en auf
MEX/ASPERA-3 von 02:00 UT (nur zwei Minuten nach dem bahnnachBlenkt von Rosetta
zum Mars) bis 05:00 UT. Im unteren Bild sind zusétzlich dieokdinaten des MEX-Orbits in
MSO abgebildet. MEX durchquerte um 02:45 UT die VorschoegiBn, um 02:48 UT den Bow
Shock und um 03:14 UT die IGBIPB. Bei der Position der ICBIPB fallt die Intensitat im lo-
nenspektrum deutlich Gber den gesamten Energiebereich.kiddnte nur Sonnenwindprotonen
und Heliumionen messen. Nach dem Durchqueren der lonopau€8:22 UT wurden nur niede-
renergetische Elektronen um 5eV gemessen. Beim VerlagseMatnetosheath traten beim ELS
Sensor Datenlicken auf.

von der stidlichen Hemisphére in die Magnetosheath undef®esiie auf der Abendseite
des Planeten. Auf diesem Orbit registrierten die Plasnsasen auf MEXASPERA-3
Elektronen- und lonendaten. Da MEX kein Magnetometer ardBadigt, sind keine Ma-
gnetfelddaten verfligbar um die Datensatze gegenseitigliurieren.

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 & &atailierte 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 Geschwindigieibgeleitet, um Eingabe-
parameter fUr die Hybrid-Simulationen zu erhalten. MEXewinte die Vorschock-Region
um 02:45 UT, bei der die Elektronen zunehmend thermaligiartden. Die Sonde durch-
guerte den Bow Shock um 02:48 UT und erreicht die ICB um 03:1L4B¢i dieser Plas-
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6 Rosetta’'s Swing-by an Mars

Tabelle 6.1:Eingabeparameter fiir die Hybrid-Simulation.

Parameter Symbol | Numerischer Wert
Sonnenwinddichte New 8.0cnt3
Sonnenwindgeschwindigkeit | Usy 290 kmy's

Dynamischer SonnenwinddrugkM, 1.12nPa

Alfvénische Machzahl Ma 9.39

IMF Vektor Bsw 4.(-0.09,0.150.98)nT
Protonentemperatur Tp 50000K=4.3eV
Elektronentemperatur Te 200000K=17.3eV
lonosphérische ElektronentempTep 3000K=0.26eV

magrenzschicht registrierte IMA einen deutlichen AbfallProtonenflu3. Die lonopause
wurde um 03:22 UT erreicht, bei der nur niederenergetisdbkti®nen gemessen wur-
den. Beim Verlassen der verschiedenen Plasmaregionamgiiarte 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 wes&l&-Spektrum Da-
tenliicken auf. Planetare Schwerionen konnten nicht béwéawerden, da der entspre-
chende Modus des Instrumentes bei diesem Orbit nicht etbeiDer mit der gré3ten
Sicherheit bestimmbare Parameter von IMA war die Protoescigwindigkeit mit unge-
fahr 290 kny's im ungestorten Sonnenwind. Die Sonnenwinddichte vaieischen 2
und 10 cm?, je nachdem, welche Methode verwendet wurde, um das Efektgpek-
trum von ELS zu approximieren. IMA gab einen Wertebereich uagefahr - 3 cnts,
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 inigrg 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. (2088m Modell Hakamada-
Akasofu-Fry in der Version 2 berechnet.

Die Abb. 6.9 zeigt, da’ der IMF-Winkel ndherungsweise iregirBereich zwischen
120° - 160° lag. Der groRe Wertebereich 1aRt sich durch Unsicherhdige®onnenwind-
geschwindigkeit an der inneren Grenzschicht des Modeligckfiihren. Eine Variation
des Winkels zwischen dem angenommenen IMF-Vektorayrd wurde so lange durch-
gefiihrt bis eine gute Ubereinstimmung mit den ROMAP-Megsungefunden wurde.
Der ermittelte Winkel wies einen Wert von 1@wuf. Weitere Eingabeparameter sind in
Tab. 6.1 aufgelistet.

6.6 Ergebnisse der Hybrid-Simulation

Die Simulationsergebnisse der Hybrid-Simulation werdem\bb. 6.10 als Konturplots
der Aquatorebene vorgestellt. Die Abbildung zeigt die Smwinddichte (a) und die
FluRdichten der lonensorten exosphérischer Komponenteh © (c), sowie ionosphari-
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Abbildung 6.9: Ergebnisse der Simulationen eines Sonnenwindmodells volielnha-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 Seegezeigt. Bei der Marsposition
zeigt die Simulation, daf3 der Winkel des IMF-Vektors zui8tungsrichtung des Sonnenwindes
zwischen 120 und 160 lag.

scher Komponenten Gdid), O, (e) und O (f) . Das konvektive elektrische Feld zeigt zur
Hemisphére der Morgenseite des Planeten, wobei der aleéiFeldvektor um @aus
der Ebene heraus gedreht ist.

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

Die Abbildungen.6.10(b,c) zeigen die FluRdichte von ekdsizchen Wasserdte
und Sauerstd-lonen. Die exosphérischen SauefStmen werden auf gro3en Gyrations-
radien auf der Morgenseite vom Planeten weg beschleumdtauf der Abendseite zum
Planeten hin beschleunigt. Die exospharischen Protoneseweim 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 flufleverte (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 eimei-shocklet Substruktur aufweist.
Der Sonnenwind wird durch ionosphérische und exosphédiSghwerionen massenbeladen (b-
f). Exosphérische Sauersfionen (c) werden vom elektrischen Feld des Sonnenwindesmitg
nommen (Pick-up). In der Wake-Region des Planeten werdesnfalwolken von der lonosphére
abgeldst und in den Schweif gezogen (d-f).

gelenkt. Dieses unterschiedliche Verhalten stimmt gutdaih Gyrationsradius der pla-
netaren Protonen von ungeféhr 420 km tberein. Dieser ist aleteine Gréf3enordnung
kleiner als der der planetaren Sauefistmen in der Exosphére. Der kleinere Gyrationsra-
dius im Vergleich zur Hindernisgrof3e flhrt zu einem flussitgéhnlichen Verhalten der
Protonen. Die ionospharischen lonenfluRdichten werderbim 810 (d) bis (f) angege-
ben. Die FluRdichte hat einen Wertebereich vonti6 zu 16 cm2s™L. Diese sind in sehr
guter Ubereinstimmung mit Daten von MEX, wie Abb. 6.11 zgifi¢ von Barabash etal.
(2007) verdtentlicht wurden.

Direkt hinter dem Planeten erkennt man in Abb.6.10 einek8irusich abldsender
Plasmawolken. Diese Plasmawolken bewegen sich langsdamgmier Plasmasheet zwi-
schen den magnetischen Lobes in den Schweif. Ahnliche Sirerkwurden auch an der
Venus von Brace etal. (1982a) beobachtet und von BoRBweter(8004) 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-Msdedr-
denin Abb. 6.12 entlang des MEX Orbits vergleichend gegerdéstellt. Dieser Orbit be-
zieht sich auf die Zeit des Rosetta Swing-by Mandvers. Ed die Sonnenwinddichte,,
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Ymae Rm Ymae, Rm

Abbildung 6.11: Integrierte FluRdichte von MEX (in cmds™ ) in der y-z-Ebene von den fol-
genden Schwerionen’Qlinks), O (Mitte), und CQ (rechts). Die Fliisse wurden gemittelt iber
Stromlinien um und hinter dem Planeten vor: 0 bis x ~ 3.5Ry. Die durchschnittliche Fluf3-
verteilung wurde auf die Ebene= 2Ry hinter dem Planeten projiziert. Zum Vergleich sind die
Kreise des Marsschattens und der MPB bei einer Entferuad Ry im Schweif des Planeten
eingezeichnet. Die Richtung des konvektiven elektriscReldes wird vom roten Vektor ange-
zeigt. Entnommen von Barabash etal. (2007)

die Sonnenwindgeschwindigkei,, und die Sonnenwindflul3dichte verglichen. Die An-
zahldichte und die FluRdichte der exospharischen plagrefarotonen werden zusatzlich
durch eine griine Linie in der rechten Spalte der Abb. 6.12gelgen. Ein Vergleich der
beobachteten Daten und der Simulationsergebnisse demeoinsine gute Ubereinstim-
mung hinsichtlich der charakteristischen Plasmastrekiunsbesondere reproduziert die
Simulation die Positionen des Bow Shocks und der ICB ziemdiat. Diese Ubereinstim-
mung bestatigt die Wahl der Eingabeparameter aus Tab. 6did(Hybrid-Simulation.
Einen umfangreicheren Vergleich von Daten der Raumsond ki Simulationser-
gebnissen findet man in Abschnitt5.4, sowie bei BoRwettal. 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. 6.13Meggnetfelddaten von RO-
MAP einem direkten Vergleich mit den Simulationsergebemsentlang der Trajektorie
von Rosetta gegenubergestellt. Wahrend Rosetta den Bosk3ho 01:51 UT durch-
querte, zeigen die Simulationsergebnisse die PositioBdasShocks ungefahr eine Mi-
nute friiher. Es scheint, daf3 die Position des Bow Shocks &omidtleren Position des
Bow Shocks, wie Analysen der MGS-Daten (Vignes et al. 208§)gen haben, hier beim
Rosetta Swing-by um eine Minute verschoben war. Andertsrsemmen die Ergebnisse
der Hybrid-Simulation gut mit der durchschnittlichen Rimgi des Bow Shocks tberein.
Der Bow Shock zeigt in den Simulationsergebnissen eindideeatshocklet’ Struk-
tur. Die abfallende Magnetfeldstéarke in allen drei Kompaea wird an der Position der
MPB sehr gut von der Hybrid Simulation reproduziert. Eirengissante Eigenschaft der
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Abbildung 6.12: Vergleich der Daten von MEJAASPERA-3 (rechts) mit Simulationsergebnissen
entlang der Trajektorie von MEX (links). Von oben nach unsamd die Sonnenwinddichte, die

Protonengeschwindigkeit und der Sonnenwindflu® abgebilie entsprechenden GrofRen von
exospharischem Wassertsind in griin 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 tiber der Aquetoretar.

Eine andere Frage kann mit Hilfe der Simulationsergebrisntwortet werden:
Warum zeigen die ROMAP-Daten keinen Sprung an der PositasrMPB? Ein Auf-
steilen der Magnetfeldstarke an der MPB hangt von der Oelbitgane der Raumsonde zur
Richtung des Hintergrundmagnetfeldes ab. Liegt der IMRdek der Ebene des Raum-
sondenorbits, durchquert die Raumsonde den magnetisables Yon der Flanke. Bei
dieser Art von Durchquerung findet man in den Messungen dgnktéeldstéarke an der
MPB einen deutlichen Anstieg. ROMAP registrierte jedocim&a deutlichen Sprung im
Magnetfeld. Der Grund kann anhand von Abb. 6.14 (b) erkl&ntden. Diese Abbildung
zeigt einen Querschnitt durch die Simulationsbox entlawiérminators. Die Projektion
der Rosettatrajektorie ist auch dargestellt. In Ubergimsting mit den Messungen von
ROMAP erwartet man aus den Simulationsergebnissen nun sctevachen Anstieg des
Magnetfelds, als Rosetta die MPR erreichte. In dieser SlirGeometrie kreuzt Roset-
ta keinen ausgepragten Magnetfeldanstieg an der MPB, wikereBall ware, wenn die
Trajektorie der Raumsonde in der Polarebene liegen wiirde.
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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 Pogtite Minute friher. Diese Simulationser-
gebnisse erklaren die ROMAP-Messungen qualitativ sehiigliesondere 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 negatiBz-Komponente im
Plasma der Magnetosheath erklaren. Fir eine genauereErlBetrachte man Abb. 6.14.

6.9 Zusammenfassung

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

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

Wahrend des Rosetta Swing-by Mandvers befand sich die RmdasMEX in ei-
nem Orbit um den Planeten und zeichnete Plasmadaten ast Dagten liefern zusatzli-
che Informationen tber die Sonnenwindparameter als natigerEingabeparameter fir
die Hybrid-Simulationen. Diese abgeleiteten Hintergn8wmhnenwindparameter repro-
duzieren die ROMAP-Magnetfeldmessungen in guter Genaitigkt Hilfe von Hybrid-
Simulationen.

Die Simulationsergebnisse ergeben eine subsolare Rosigs Bow Shocks bei
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Abbildung 6.14: Morphologie des IMF beim Swing-by Manoéver von Rosetta. (a)ed von RPC-
MAG (siehe Abb. 6.5) sowie mehrere Tests von Hybrid-Simaoten mit verschiedenen Richtun-
gen des IMF-Vektors haben gezeigt, daR der IMF-Vektor tsigbtich durch seineKomponente
bestimmt wird, um die negativBy-Komponente in der Magnetosheath des Mars zu erklaren. (b)
Simulationsergebnisse des Magnetfeldes entlang der fiatanebene in MSO-Koordinaten. Die-
ses Bild erklart, warum ROMAP nur einen schwachen AnstiegMagnetfeldes beobachtete als
Rosetta in die MPR eintrat. Bei dieser Swing-by Geometrizder Richtung des IMF ist es nicht
mdglich, dal Rosetta einen ausgepragten Magnetfeldgrestider MPB registriert.

1.5Ry in guter Ubereinstimmung mit der durchschnittlichen Bovo&hPosition. Die
Magnetfeldmessungen von ROMAP zeigen eine etwas komptieneeMagnetosheath.
Der Bow Shock ist starker zum Planeten verschoben, wahrerféasition der MPB sehr
gut mit den Simulationsergebnissen tibereinstimmt. Mel8&nulationen haben gezeigt,
daB3 eine hohere IMF-Starke und Variationen in seiner Righttie Position des Bow
Shocks nur geringfligig verschieben. Ein kurzzeitig digtit&onnenwind kénnte zu ei-
nem héheren Anstromdruck fiihren, der die Schockfront naweéri druckt bevor eine ho-
here lonisationsrate durch Ladungsaustauchprozesseoteei@vind starker mit Masse
belédt, das fektive Hindernis im Sonnenwind vergrof3ert und den Schoaderi nach
auf3en driickt.

Die weiterentwickelten Hybrid-Simulationen mit mehrell@nensorten zeigen eine
statistisch besser aufgeldste Exosphére, die auch extsgien Wasserstibbeinhaltet.
Die Ergebnisse dieser Simulationen zeigen FluRwerte vamgdhren Schwerionen, die in
der gleichen GrofRenordnung liegen wie von MBXPERA-3 gemessen.
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7 Die heutige Atmosphéare des Mars
mit Blick auf vergangene Epochen

Dieses Kapitel diskutiert klimarelevante Atmospharerd 8ahnparameter des Mars im
Vergleich mit denen der Erde. Insbesondere wird versuehEditwicklung dieser Para-
meter in die Vergangenheit zu bertcksichtigen. Das Kaiterd sich spater intensiver
mit der Frage beschéftigen, welche plasmaphysikaliscitiiEse bei der Evolution der
Atmosphére des Mars eine Rolle gespielt haben. Um einenblitlefiber verschiedene
Zeitrdume in der vergangenen Marsgeschichte zu erhalédrerhGeologen die Marsge-
schichte in drei Zeitepochen eingeteilt, in denen sich da8gn 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 Gashiille ige@gatz zur Erde keinen
scharf begrenzten Ubergang von der neutralen Atmosphétermsphére. Meist wird der
Bereich zwischen 100 und 500 Kilometern tber der Marsolmrd#ldals lonosphare oder
auch als 'obere Atmosphére’ bezeichnet. Die unteren Attmésmschichten sind jedoch
sehr aktiv. RegelmaRig umhiillen globale Staubstiirme desingen Mars und verhindern
den Blick auf die Planetenoberflache. Um den Nordpol fornttienMarswinde sogar
ein ausgedehntes, zirkumpolares Dunenfeld. Immer wigttisrbsich Wirbelstiirme und
sogenannte Staubteufel.

Die oberen Atmospharenschichten sind stark durch die Védéehkung mit dem Son-
nenwind beeinflu3t. Messungen von MEX haben gezeigt, dafSdenenwind bis zu
270 Kilometer tber der Oberflache in die Atmosphére vordriDgeses tiefe Eindringen
begriindet sich durch das fehlende globale Magnetfeld @destin. In der Vergangenheit
erzeugte Mars dieses Magnetfeld - wie aktuell die Erde -fdynamod&ekte in seinem
Inneren. Heute besitzt Mars nur noch ein schwaches Maddgetfas vom Sonnenwind
induziert wird.

7.1.1 Zusammensetzung, Druck und Oberflachenfarbe

Die sehr diinne Atmosphére des Mars erzeugt an der OberfiEgigédh einen atmospha-
rische Druck von etwa.@% des Druckes in der Erdatmosphéare. Dieser niedrige Druck
ist in der Erdatmosphare in einer Hohe von 35 km Uber der Endidiche anzutiféen, in
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7 Die heutige Atmosphéare des Mars mit Blick auf vergangernecken

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 kdnnen. Die Atmosphése\dars 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 dehtsdaite und 300 K
auf der Tagseite in den Sommermonaten. Da der Atmosphé&rgndnterhalb des Tri-
pelpunktes von Wasser liegt, fiihrt ein Ansteigen der Teatperiber den Gefrierpunkt
von Wasser nicht zu einem Schmelzen des Wassers, sondeimezwieekten Sublima-
tion zu Wasserdampf. Diese Eigenschaften flilhren dazu, elaars extrem trocken ist
und sein typisches Landschaftsbild denen der Wistenregianf der Erde gleicht. Die
Atmosphére des Mars ist hochgradig oxidierend. Seine rateeFerhalt Mars durch eine
oxidierenden Reaktion wobei Spuren von Wasséigtooxid in der Atmosphare beteiligt
sind. Im Lauf von drei oder vier Milliarden Jahren ist so aghdsesteinsoberflachen ei-
ne diinne Schicht aus Rost entstanden. Sobald sie entfethtsi@ht man darunter das
unveranderte Material.

7.1.2 Wasserdampf

Wasserdampf, der das Wettergeschehen und Klima auf dermiaigeblich beeinfluft,

existiert auf dem Mars nur in sehr kleinen Mengen 0.03% pro Volumen). Wiirde

man diese Menge gleichmafig auf die Oberflache verteilerdewdies eine Schicht von
10 Mikrometer Dicke ergeben. Kondensiert man den gesamtass®dampf der Erde
aus, erhalt man globale Schicht von 2 Zentimeter Dicke.didjés Wasser kann nicht sta-
bil Uber langere Zeit auf der Oberflache des Mars vorkommarget atmosphéarische
Druck zu niedrig ist. Wassereis ist jedoch am Nordpol vodesm Die meiste Zeit des
Jahres wird es von einer Kohlendioxideisschicht bedecHtemeicht nur in den Som-

mermonaten auf der Nordhalbkugel die Atmosphére, wenn dateKdioxid bereits sub-

limiert ist. Das Wassereis kann dann ebenfalls sublimiershgelangt so in niedrigere
Breiten. Besonders um die Gipfel der Vulkane kdnnen sichkéfobilden. Warmere Luft

aus der Aquatorregion fiihrt dort zur Bildung von Wolkenbgmdn der gleichen Art und

Weise wie sie auf der Erde enstehen.

7.1.3 Wind

Die Kréfte, die das Klima auf dem Mars beeinflussen gleicleaen, die das Klima der
Erde steuern. Die Strahlungsenergie der Sonne heizt diegxhiére, welche mit dem Pla-
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neten rotiert. Wie auf der Erde wird das haufigste Zirkulaioustern durch aufsteigende
warme Luft in den Tropen hervorgerufen. Diese wird in nigdriHohe durch anstro-
mende kihlere Luft aus den mittleren Breiten ersetzt. Auddre Planeten flhrt dieses
Zirkulationsmuster, das auch Hadley-Zelle genannt windgden Passatwinden. Das Ho-
henprofil der Planetenoberflache beeinflu3t auch die Wihtlng. Auf dem Mars ten-
diert der Wind dazu tagsuber an Steigungen nach oben zu weltenachts an ihnen
herunter zu wehen.

Ein grof3er Unterschied zwischen dem Klima auf der Erde umd Mers rihrt von
der niedrigeren Temperatur und den hoheren KonzentratianeKohlendioxid in der
Atmosphéare her. Im Winter kondensiert um beide PolregiaiergroRer Teil des Koh-
lendioxids zu Eis aus. Diese Menge an Kohlendioxid, das deoAphére entzogen wird,
ist so groR3, daR der atmospharische Druck global um ung8titrabfallt. Darum gibt
es auf dem Mars jedes Jahr zwei Druckmaxima und zwei Minineaanadie Eismassen
an den Polen tauen und wenn sie gefrieren. Dieser Transpoiohlendioxid zwischen
den Polkappen erzeugt ein Zirkulationsmuster auf dem Miasnicht mit dem der Erde
vergleichbar ist. An den Randern der Kohlendioxideissuhérzeugen die Temperatur-
gradienten starke Winde.

7.1.4 Marsatmosphare in fritheren Epochen

Die Atmosphére und das Klima des Mars haben sich in seinechBx¥ge vermutlich
grundlegend verandert. Vor einigen hunderttausend bigairMillionen Jahren war die
Rotationsachse starker zur Sonne geneigt als heute. Dige fu einem noch groReren
Unterschied zwischen den Jahreszeiten auf Nord- und Sikligel als dem oben be-
schriebenden. Folglich war der Wasserzyklus zwischen déappen etwa hundertmal
intensiver, die Atmosphére zwei bis dreimal dichter und hetgrweise auch staubiger.
Kleinere Abwasserkandle bildeten sich durch flissiges &vadas lokal Uber eine kurze
Dauer floR und in der Aquatorregion zu Gletschern gefiihrehainnte, da die Einstrah-
lung der Sonne an den Polen bei einer groRen Neigung der Ehvehiantensiver war.

Vor mehreren Milliarden Jahren war die Atmosphére viel thetals heute; es gab
Flusse und moglicherweise einen Ozean. Anzeichen daftimsés von Raumsonden-
beobachtungen und Messungen der Isotopenverhaltnissdammeteoriten. Sie lassen
vermuten, daf} der Mars einen Grolf3teil seiner frihen Atmérgpim den Weltraum ver-
loren hat. Solche Messungen haben eine Trennung der vedsctgn Isotope desselben
Gases in der Atmosphéare aufgezeigt. Fir ein beliebiges Gag.#. Stickstdf entwei-
chen mehr leichtere Bestandteile (oder Isotope) als s@revar den Weltraum. Die Mes-
sungen der Isotopenverhaltnisse in der Atmosphare destiben gezeigt, dal? sich die
schwereren Bestandteile in dem nicht entwichendem Gaseingert haben.

7.1.5 Staub und Luftzirkulation

Ein Grof3teil der Marsoberflache ist mit Staub bedeckt. Iseli@usgetrockneten Umge-
bung kénnen Winde trotz der niedrigen atmosphéarischentB®icarvorgerufen werden.
Bei schwachen umgebenen Winden treten Staubteufel nuitiagsuf, wenn die Luft
vom relativ heiRen Untergrund aufgeheizt wird, schnelsgigt und turbulent wird. Sind
die umgebenden Winde stark, kdnnen Staubteufel starkeraigi Stiirme auslosen, die
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vereinzelt wahrend des Sommers auf der Stidhalbkugel gidhemale annehmen kon-
nen. So muf3te z.B. die Raumsonde Mariner9 im November 19tat@lang mit der
Aufzeichnung von Bildern warten, da in der Atmosphére eimeza globaler Staubsturm
tobte.

Die sudliche Hemisphéare des Mars ist der Sonne zugewandt) @er Planet sei-
nen bahnnachsten Punkt zur Sonne erreicht. Weist die nbediiemisphéare zur Sonne
erreicht Mars auf seiner Umlaufbahn den am weitesten enéerPunkt zur Sonne. Folg-
lich ist der Sommer auf der Sudhalbkugel warmer als der Sananeder Nordhalbku-
gel, da die eingestrahlte Leistung am bahnnachsten Punkt Erhoht ist. Die zusatzli-
che Warmeeintrag in atmosphérische Schichten der sudlidemisphéare erhoht dort die
Zirkulation und treibt starkere Winde an. Globale Stautraientstammen meist der std-
lichen Hemisphéare aufgrund der gréBeren Erwarmung, dekeséin Passatwinden und
der erhéhten Windstarke tber dem hiigeligeren Untergrund.

7.2 Einflud der Bahnparameter

Die Jahreszeiten auf der Nord- und Stdhalbkugel der Erdehgle sich, da die Um-
laufbahn um die Sonne nahezu kreisférmig ist. Die Marsufbkhn ist jedoch deutlich
elliptischer als die der Erde. Folglich steht fir einen Tt Jahres der Planet naher zur
Sonne als zu anderen Zeiten. Die Hemisphare die zur Songie weinn Mars seinen Pe-
rihel erreicht, weist warmere Sommer auf, als die andereisf@mére, die beim Aphel zur
Sonne zeigt. Da der Planet am Perihel die gro3ten Umlauigésdigkeiten erreicht, hat
die Hemisphare mit dem wéarmeren Sommer auch den kirzerem8oregenwartig
zeigt die stidliche Hemisphare zur Sonne wahrend Mars seiindPerreicht.

7.2.1 Bahnexzentrizitat

Die Form des Marsumlaufbahn um die Sonne verandert sichszyklDies hat Auswir-
kungen auf das Klima: Je elliptischer die Bahn, umso gréfedeér Entfernungsunter-
schied zwischen Perihel und Aphel des Planeten zur SonneitDaterscheiden sich
auch beide Hemisphéren klimatisch. Die Exzentrizitat deddufbahn des Mars durch-
lauft zwei Typen von Variationen: eine mit einer Periode wmgefahr 100 000 Jahren,
die andere mit einer Periode von ungefahr 2 Millionen Jah@sgenwartig besitzt die
Umlaufbahn eine merkliche Exzentrizitat, hat jedoch nochtrsein Maximum erreicht.
Klimatische Unterschiede zwischen den Hemisphéaren konreir oder weniger extrem
als derzeit ausfallen aufgrund unterschiedlichen Baherexizitaten.

7.2.2 Polneigung

Die Neigung der Drehachse des Planeten zu seiner Bahnrerna@m Polneigungswin-
kel, stellt einen weiteren und wie sich weiter zeigt entsidreden Einflul? auf das Klima
dar. Fur den Mars und die Erde betragt dieser Polneigungsiwegenwartig 24. Die-
ser Winkel variiert aber fir beide Planeten deutlich. DignBigung von Mars variiert
zyklisch mit einer Periode von ungeféhr 150 000 Jahre inneiBereich von 18 bis 35°
innerhalb der letzten 4 Millionen Jahre. Schaut man nochiervén die Vergangenheit
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zuriick, so zeigen Simulationen des gesamten Planetensysias auch Werte von 47
erreicht wurden. Bei solch groBen Neigungswinkeln der ¢hsla ist die Oberflache um
die Polregion im Sommer ganztagig dem Sonnenlicht ausgasad im Winter komplett
in Dunkelheit gehdllt.

7.2.3 Prazession

Weiterhin ist die Rotationsachse einer Prazession untéewoDas bedeutet, daf? die Ro-
tationsachse am Himmel alle 51 000 Jahre einen Kreis babthBemit zeigen die nord-
liche und stdliche Hemisphare abwechselnd im Perihel zan&oEinige periodische
Veranderungen in der Exzentrizitat der Marsumlaufbahe Nkigung seiner Drehachse
und die Prézession dieser Achse kénnen genau berechneuahdradie Vergangen-
heit zurtickgerechnet werden. lhre Auswirkungen auf dam&Ilsind jedoch schwierig
vorherzusagen.

7.3 Morphologie & Erosion

Um die jungeren AusfluRtaler auf der Marsoberflache zu ezkldist flissiges Wasser
ist nicht notwendig. Die AusfluBkanale mit einem durchstthchen 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 wiederftillende Quelle von Oberflachenwa&sn diese Taler nicht geformt
haben. Man bezeichnet sie daher auch als AusfluRkanalerbrenen Ausmal3e spiegeln
sich nicht nur in der L&ange wieder, sondern auch im QuersicAiypischerweise betragt
er an der Quelle einige 10 km, weiter stromabwarts vergt@sesich auf einige hunderte
Kilometer.

Einige AusfluRkanale, wie jene im Osten des Valles Marinegieinen sich gebil-
det zu haben, als die Einddmmung eines Sees plotzlich dudmén wurde und die
ausstromenden Fluten das massive Tal formten. Andere MBksfhile wiederum schei-
nen in Regionen entstanden zu sein, wo der Untergrund emstiind einen Irrwald an
groRen Gesteinsbldcken zurtickliel3. Diese Areale chédwtjistormten Terrains sind die
Quellen vieler AusfluBkanale. GroRe Mengen schnell strateeRlUssigkeiten erzeugen
stromlinienférmige Inseln. Die Kraft dieser Fluten hiniee® deutliche Erosionsspuren:
So durchbrach der Mangala-Strom beispielsweise die Wé&néds groRen Einschlagkra-
ters (siehe Abb. 7.1 oben). Sein Quellgebiet liegt tausatmiéeter weiter sidlich (rechts
im Bild). Die Abb. 7.1 zeigt aber auch einige kleinere eingede Oberflacheareale bei-
spielsweise einige Kilometer talaufwarts in Minio Vallisnten Mitte).

Auf dem Mars dirfte das Grundwassereis grofe Mengen an YWassesehr ho-
hem Druck beinhalten. Das Wasser wurde freigesetzt, al&dasdwassereis plotzlich
schmolz. Ein warmeres Klima kdnnte das Schmelzen bewitkéhaaber wahrscheinli-
cher sind andere Mechanismen die Warme erzeugt haben, nigrdehlag eines Him-
melskorpers, Vulkanausbriiche oder plotzliche Aufheimmges Untergrundes. Mehrere
dieser Mechanismen durften zu verschiedenen Fluten bagget haben, die episodisch
Uber einer Zeitspanne von mehr als zwei Milliarden Jahrégedreten sind. Ereignisse
vor 3.8 Milliarden Jahren liefen wahrscheinlich ohne Gwadsereis ab. Danach dirfte
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Abbildung 7.1: Miindung der Mangala-Taler, aufgenommen von der hochauflféseStereoka-

mera HRSC auf MEX. Das dargestellte Gebiet zeigt die Mundiezkleineren 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 Sidwestrand der vulkanischen Bhdsthebene.

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

7.4 Polkappen - Hinweise zur Klimageschichte

Bereits im Jahre 1666 beobachtete der italienisch-frasaiis Astronom Gian Domenico
Cassini wie die weil3en Polkappen des Mars mit den Jahreszaéts Planeten wachsen
und wieder schrumpfen. Er vermutete, dal3 sie wie die Erdppén mit Wassereis be-
deckt seien. Heute wissen wir, dal’ 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 gréRer als die Eiskappe Uber dem Sudpol. Dage6Gees geschichteten
Terrains ist jedoch an der Siidpolkappe kleiner als am Ndrdganddinenfelder, die
dieses Terrain an beiden Polen umgeben, bedecken grofieake Am Norden. In dieser
Region des Nordpols untersucht der Lander Phoenix den Mdesbund seine Eisschicht
in einigen Zentimetern Tiefe.

Die stéandige vorhandene Eiskappe am Nordpol besteht natodizténdig aus Was-
sereis, wobei gefrorendes Kohlendioxid hauptsachlich enSiidpolkappe vorkommt.
Kdirzlich haben Montmessin etal. (2007) mit dem OMEGA Instemt auf MEX eine
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7.4 Polkappen - Hinweise zur Klimageschichte

Abbildung 7.2: Das OMEGA Instrument auf MEX hat drei Arten von Eisablaggem auf der
Sudpolarkappe des Mars charakterisiert: zum einen Wassgmischt mit Kohlendioxideis, dann
Gebiete von Wassereis und schliellich Ablagerungen, dieimer diinnen Schicht aus Kohlen-
dioxideis iberzogen sind (siehe Pfeile). Das Bild wurde @en Stereokamera HRSC auf MEX
aufgenommen (Montmessin etal. 2007).

genauere Analyse des Eises auf dem Sudpol vorgenommen.uDieeh vermuten, dal’
die Eisablagerungen Relikte des Prazessionszyklus déabhee des Mars sind und daf3
diese Ablagerungen entstanden sind als das Perihel mit demnm®r auf der Nordhalb-
kugel synchronisiert war, also vor etwa 21000 Jahren. Isaifie Zeitabschnitt wurde
das Wasser in Form von Wasserdampf von der warmeren Nosgpofr zum Sudpol
transportiert, kondensierte wieder und fror dort auf dee®@che aus. Spéter, vor et-
wa 10000 Jahren, kehrte sich der Préazessionszyklus um gaahibén die gegenwartige
Konfiguration zurtickzukehren. Das Wassereis am Stdpolevastabil und wurde zum
Nordpol transportiert. Vor ungefahr 1000 Jahren horte dision der Wassereisablage-
rungen am Sudpol auf, als Schichten aus Kohlendioxidefisigier das Wassereis legten
und es damit vor einer weiteren Erosion bewahrte. Die Aratgsgte, dald die gegenwar-
tigen standigen Eisablagerungen am Sidpol des Mars au&idtgpen bestehen: zum
einen Wassereis gemischt mit Kohlendioxideis, dann existimehrere 10 km grof3e Ge-
biete aus Wassereis und weiterhin gibt es Ablagerungemidiginer diinnen Schicht aus
Kohlendioxideis tberzogen sind. Abb. 7.2 verdeutlichtEigablagerungen des Sudpols
anhand von Ergebnissen des OMEGA-Instrumentes in Verboduit Bildern der Ste-
reokamera auf MEX. Wéhrend der Wintermonate expandierele fole betrachtlich auf
der Oberflache und bestehen aus gefrorendem Wasser unchiimXiel.

Weitere erstmalige Einblicke auf die innere Struktur derk&ppen hat das
Bodenradar-Instrument MARSIS auf MEX geliefert: es idezigrte dort mehrere Ki-
lometer starke Schichten aus Wassereis und polare Teméiigchichtstrukturen sowohl
fur die Nord- als auch fur die Stidpolkappe. Die Nordpolkappe von Wassereis domi-
niert mit unterschiedlichen Beitrdgen an Staub. Die gré&rdpolarkappe scheint we-
niger Staub zu enthalten. Sie erreicht eine Maximale Diake 8.7 km. Wirde dieses
Eisvorkommen auftauen, wirde sich ein globaler Ozean van Tiefe bilden. Es wird
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angenommen, dal3 diese polaren Terrains aus Schichtsgnldine Schlusselrolle beim
Verstandnis der Klimageschichte des Mars spielen. An neRt#en haben diese Schich-
ten eine Starke von einigen zehn bis einige hundert Meteefieldnd dunkle Schichten

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

herangetragen wurden, nacheinander sedimentieren.

In jeder Jahreszeit lagern die gefrorenden Wasser- undeiididxidvorkommen den
vom Wind angewehten Staub und andere Ablagerungen einaAlioh werden Schich-
ten aufgebaut, die Wasser, Kohlendioxid und Staub auf Zais konservieren, die sich
vom Wechsel der Jahreszeiten bis auf Millionen von Jahrsteeken. Beide Polregio-
nen liegen héher als die umgebenen Gebiete. Dies vers&mkEihdruck, dal sich diese
Schichten dort seit Ewigkeiten dort ablagern.

Die Ausdehnung der geschichteten Terrains Uber die sténdiglkappen hinaus, &Rt
vermuten, dal sich die Pole mit der Zeit bewegt haben. DiesmMung kann durch die
zyklisch Uber tausende von Jahren schwankende Rotatiwsesaestatigt werden. Zykli-
sche Schwankungen der Marsumlaufbahn um die Sonne besatilasich das Klima,
was wiederum das Wachstum der Schichtablagerungen bé&irfls ist bislang unge-
klart, warum das Schichtterrain im Stiden weiter zu niedriBesiten ausgedehnt ist als
im Norden. Wenn die Nordhemisphéare einmal von einem Ozedadbé war, hatte die-
ser auch die Ausdehnung der polaren Ablagerungen begnznderes Anzeichen fur
einen Ozean sind die ausgedehnten Sanddinenfelder um aishe) Schichtterrain,
denn Sand stellt eine Komponente des Sediments auf dem @reardar.

7.5 Klimaveranderungen auf Mars

Nachdem die gegenwartigen atmosphérischen und klimatisBedingungen erlautert
wurden, wird nun untersucht, welche klimatischen Verandgen in der Marsatmospha-
re in den letzten Milliarden Jahren stattfanden. Klimamegiungen erstrecken sich in
einem komplexen wechselwirkenden System auf grof3en Zédtisk Die wesentlichen

Elemente des Klimasystems des Mars sind die Oberflache, gxthéwe und lonosphare,
sowie die Polkappen und die oberen Bodenschichten. Es d¢fadsirch diverse Beob-

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

schichte des Planeten signifikante Veranderungen durfenidat. Nach dem bisherigen
Kenntnisstand bietet es sich an, die klimatischen Veramdgm in drei Zeitskalen ein-
zuteilen: die jahrlichen klimatischen Schwankungen, diasi+periodischen klimatischen
Schwankungen und die langfristigen klimatischen Veramaigen.

7.5.1 Jéhrliche klimatische Schwankungen

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

einer gewissen Zeit eine Atmospharentemperatain. Die charakteristische Zeit, mit
der die Atmosphére auf eine Anderung der R@tenit einer Temperaturanderung rea-
giert, hangt von der Strahlungszeitkonstantgn tbert;, = Q/4T ab. Auf der Erde

betragtrag = 0.131 Jahre. Mars weist mit,q = 0.006 Jahre eine wesentlich kleinere
Strahlungszeitkonstante auf, reagiert also deutlich elgmauf Temperaturanderungen
als die Erde. Nach dem Sommeranfang erreicht die Marsatmospvesentlich schneller
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ihr Temperaturmaximum als auf der Erde. Mars besitzt im Mgt zur Erde auch keinen
ozeanischen Warmespeicher.

Beobachtungen groR3er Staubstiirme Giber mehrere JahrZelngjéhrige Messungen
der Oberflachendriicke an den Landestellen der Viking-Liasalgie Beobachtungen der
Eisbedeckung der Polkappen und groe Schwankungen desphténischen Wasser-
dampfes haben gezeigt, dall das Klima des Mars deutlichatidiohe Schwankungen
von einem Jahr zum nachsten aufweist (z.B. Zurek und Mat88yg)).

7.5.2 Quasi-periodische klimatische Schwankungen

Einen der Meilensteine unseres Verstandnisses des Eatkist das kleinskalige quasi-
periodische Veranderungen der Bahn- und Achsenelementerde auf Zeitskalen von
einigen zehntausend bis einigen hunderttausenden Jatoféskglige Veranderungen des
Erdklimas ergeben (Imbrie 1982). Die Auswirkungen diessasi+periodischen Klima-
variationen sind am starksten bei hohen geographischeteBreu beobachten. Diese
Regionen haben wiederholt Zyklen der Vergletscherung élmege Milliarden von Jah-
ren erfahren.

Die Bahn- und Achsenelemente des Mars schwanken auf Zkeitskdie mit denen
der Erde vergleichbar sind. Jedoch ist die Starke der Vanah beim Mars ungleich gro-
Rer (Ward 1992). So zeigen z.B. Bahnberechnungen, dal3 tieifang innerhalb der
letzten Millionen Jahre von ihrem gegenwartigen Wert vorl2&uf 35° anstieg und in
kurzen Perioden vor 5.5 und 9 Millionen Jahren sogdt difeichte (Laskar etal. 2002).
Die Abb. 7.3 zeigt die daraus resultierenden standigenidai@ngen der Einstrahlung in
hohen Breiten. Veranderungen der Einstrahlung haben wiedeedeutende Veranderun-
genin den jahreszeitlichen Zyklen von Kohlendioxid, Wass®l Staub verursacht (Toon
etal. 1980). Mars ist wahrscheinlich der Planet im Sonngtesy, der die signifikantesten
quasi-periodischen Veranderungen in seiner Klimagebkthierfahren hat.

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

Auf dem Mars existieren wahrscheinlich &hnliche Aufzeiohgen der vergangenen
Klimaschwankungen in Form von geschichteten Ablagerurnigeten Polregionen und
in den mittleren geographischen Breiten (Malin und Edge@®@. Geschichtete Ablage-
rungen treten anftenen Steilhdngen zutage, die schon auf Bildern von Marisatthar
wurden und spater auch von Viking, MGS und MEX aufgenommertern. Die Abb. 7.4
zeigt eine der ausgedehnten Schichtstrukturen, die sodielNordpol- auch auch die
Sidpolkappe umgeben. Auf den Bildern der Kamera MOC auf MGighkn einzelne
Schichten tber hunderte von Kilometer verfolgt werden. iigen Stellen erstreckt sich
die vertikale Skala der Schichtstruktur bis herunter abifhdiund erreicht damit schon die
Auflésungsgrenze der Kamera (Malin etal. 1998). Feinslgdgrhichtete Ablagerungen,
die wahrscheinlich Sedimente sind, wurden auch von MOCikdrigeren Breitengraden
innerhalb von Einschlagskratern und Télern 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 verschiedesrée \Wer
Polneigung. Bei Polneigungen groRer als’5¢t die durchschnittliche jahrliche Einstrahlung an
den Polen groRer als am Aquator. Entnommen von Ward (1992).

Abbildung 7.4: Feinskalige Schichtstrukturen der mit Wassereis bededRt#kappe des Nord-
pols, aufgenommen von der MOC-Kamera auf MGS am 22. Deze088. Der Ausschnitt ist
4km mal 2 km groR3.

7.5.3 Langfristige klimatische Veranderungen

Die Idee, da3 Mars einmal warm und feucht war, obwohl er hkalteund trocken ist,
geht auf Zeiten vor Lowell (1909) zuriick. Mit dem heutigens¥én tber die Oberfla-
chenstrukturen kann bestétigt werden, dal? diese Spekulagireits damals richtig war.
Es gibt eine Fille von Oberflachenmerkmalen auf dem Plapdtereinst auf warmere
klimatische Bedingungen zu verschiedenen Zeiten in decl@este des Mars hindeuten.
Unsicher bleibt jedoch, ob diese Merkmale furr die Existeénegeinzigen stabilen, war-
men und feuchten Klimas sprechen, oder ob sie in episodisteik Warmperioden ent-
standen sind, die nicht im Gleichgewicht mit der damaligémésphére standen (Squyres
1989).

Die Ergebnisse der spektralen Oberflachenanalyse vom OME&#fument auf
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MEX deuten eher auf episodische Ereignisse, bei denen dluitanismus schlagartig
grofRe Mengen an Eis im Untergrund schmolzen und deren Wdasamit erodierenden
Fluten die AusfluRtaler formten. Nur in einer kurze Ara naeh Abkihlung der Plan-
tenoberflache, die nur wenige hundert Millionen Jahre gedéwaben dirfte (etwa vor
4.5-4.2 Gyr), haben sich wasserhaltige Tonminerale, sogenaimytioBilikate gebildet.
Wahrend dieser Zeit gab es nach Bibring etal. (2006) weangsstellenweise flissiges
Wasser auf der Oberflache. In der zweiten Zeitepoche, diebid8—- 3.5 Gyr andauerte,
kam es zu vulkanischen Eruptionen, die auf der gesamteretelaoberflache auftraten
und einen globalen Klimawechsel auslosten. Insbesonadaagte Schwefel aus diesen
Eruptionen in die Atmosphére und reagierte mit dem Wassedam schmelzenden Eis
im Untergrund. Aus dieser Reaktion entstanden Sulfatealliekruste zurtickblieben,
weil das Wasser in der bereits diinnen Atmosphére instabilwd sofort verdampfte.
In der dritten und langsten Zeitepoche, die vor 3.5 Gyr begamd bis heute andauert,
wird angenommen, dald nur wenig Wasser an klimatischen Wgegéibeteiligt gewesen
ist, da sich der Vulkanismus abschwéchte, jedoch nichst#idig verschwand, und die
Atmosphare intensiven Verlustprozessen unterlegen wésiah abgekiihlte.

Vom Standpunkt theoretischer Klimastudien aus gibt es ltiemeine Ubereinstim-
mung, dal3 Mars alle notwendigen fliichtigen Bestandteilegist um ein warmes und
feuchtes Klima zu entwickeln (McKay etal. 1992). Allerdinigegen bei der gro3en Ent-
fernung des Mars von der Sonne die fliichtigen Bestandtetlet im der Atmosphare
als Gas vor, sondern in kondensierten fllissigen oder festaseR. Die Abb. 7.5 macht
diese Eigenschaft an dem Verlauf der mittleren Oberflagmepératur bei unterschied-
licher solarer Leuchtkraf, deutlich. Bei der gegenwartigen solaren Leuchtkraft wiirde
nur eine dichte Atmosphéare von mindestens 2.2 bar flissigess&¥ auf der Oberfla-
che ermdglichen. Daher kann nur schwierig ein stabilerbhiis&ekt auf dem Mars
aufrechterhalten werden. Dieseff@&kt wird noch durch die Tatsache verschérft, daf3 die
solaren Evolutionsmodelle eine signifikant geringerersola&uchtkraft vor einigen Mil-
liarden Jahren vorhersagen (z.B. Kasting und Catling (20fi8he auch Abschnitt8.1).
Das wiirde nach Abb. 7.5 bedeuten, daf3 in der NoachischerhE&poc 46 — 3.5 Gyr, die
Atmosphére mit mindestens 5 bar noch wesentlich dichtée s&tn missen, um fliissiges
Wasser an der Oberflache zu ermdglichen. Trotzdem machkutenge Komplexitat des
Klimasystems und der vielen Wechselwirkungen zwischemeseverschiedenen Kompo-
nenten und &ul3eren Faktoren (solaren Schwankungen, Salmggen der Bahnparame-
ter, Vulkanismus, Meteoriten- und Kometeneinschlage) églich, daf? das frihe Klima
des Mars warm und feucht war.

Obwohl die frihe Atmosphéare wahrscheinlich durch ErosmmMeteoriten- und Ko-
meteneinschlagen und hydrodynamischer Flucht in der fri@achischen Zeitepoche
verloren wurde, scheint sich wahrend der Noachischen aitee eine relativ robuste
Atmosphare wieder etabliert zu haben. Beteiligt waren déiehtige Substanzen, die
sich bei der Entstehung der Tharsis-Region aus vulkanisghd magmatischen Prozes-
sen gebildet haben. Diese flichtigen Substanzen sind wedinéich in den Weltraum
oder teilweise in Reservoirs wie Carbonate entwichen, dbwie relativen Beitrage un-
bekannt sind.
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Abbildung 7.5: Oberflachentemperatur auf dem Mars als Funktion des Obleeftéicuckes als
Ergebnis eines eindimensionalen, global gemittelterh&tngsgleichgewichtsmodell mit konvek-
tiver Troposphére (enthnommen von Pollack et al. (1987)).@terflachendruck bestimmt die op-
tische Tiefe von C@. Es wird angenommen, daf? Wasser 77% an der Oberflache geséttmit
einer relativen Feuchtigkeit, die mit der Héhe abnimmt. Bigchgezogene Linie bezieht sich
auf ein Oberflachenalbedo mit dem gegenwartigen Wert vols) @e gestrichelte Linie bezieht
sich auf einen niedrigeren Albedo-Wert von 0.1. Die Bereciyen wurden fur drei Werte des
Strahlungsflusses durchgefiihrt70 S, korrespondiert mit den erwarteten Bedingungen in der
Noachischen Epoche. Der notwendige Druck fiir das Vorhasedevon flissigem Wasser variiert
von 2.2 bar heute zu 5bar in der Noachischen Periode.

7.6 Zusammenfassung

Die folgende Aufzahlung faft die wesentlichen Merkmale Maochischen Zeitepoche
beim Mars zusammen. Abb. 7.6 zeigt wie man sich die Oberfldebd/ars zu dieser Zeit
vorstellen kann.

Dauer: etwa 1 Milliarde Jahre, von der Entstehung des Planeten ¥o@&yr bis vor
3.5Gyr,

Meteoriteneinschléage: spate, abklingende Phase von Einschlagen kleiner Himidrelsk
per wie Meteoriten und Planetesimalen,

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

Vulkanismus: intensive vulkanische Aktivitat,

Atmosphare: aktive Erosion der Atmosphére, zeitweise eine Atmosplthicéte von ei-
nigen Bar maoglich,

Wasser: Seen und mdéglicherweise Ozeane, Sedimentierungsvorgange
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7.6 Zusammenfassung

Abbildung 7.6: Mars wahrend der Naochischen Zeitperiode mit Seen undeakitulkanen. Die
Nordliche Hemisphére zeigt das mit Wasser geflillte Vas@alearis und Eis um den Nordpol.
Der grofl3e See unten rechts ist die Meridan Ebene, in der degrRapportunity Nachweise fur
einen See fand. Das linke Lavafeld leuchtet in der Dunkelhef. Einige Meteoriten blitzen in
der Atmosphére auf. Die kiinstlerische Darstellung von Réssnenbos wurde auf der Grundlage
von realen Raumsondendaten erstellt. Enthommen von [waaescom]

Das Ende der Noachischen Periode wird durch einen WechsKlimma und auch
wahrscheinlich im Stshaushalt der fllichtigen Bestandteile markiert. Es wird veet)
dal die atmosphérischen Erosionsraten, die Neuformungi@nniTund die Magnetfeld-
starke des inneren Magnetfeldes zuriickgegangen sind. @krs¥des schitzenden Ma-
gnetfeldes fihrte insbesondere zur Erosion der Atmosphinegh nicht-thermische Ver-
lustprozesse, welche in den folgenden Kapiteln quantitattersucht werden.

Wie bei den quasi-periodischen Klimaschwankungen behdiggUntersuchung von
langzeitigen Klimaveranderungen einige interpretiegbddimatologische Beweise. Sol-
che Beweise konnten aus der Entdeckung ausgedehnter ieMas®mmen entstande-
ner Sedimente, oder groRen Ablagerungen an Carbonatematdgcbder hydratogenes
Gestein stammen.
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8 Die Evolution der
Plasmawechselwirkung mit Mars

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

8.1 Der Strahlungsflufd der Sonne

Waéhrend der Ausbildung der Protosonne stiegen die Temparatl der Druck im Zen-
trum der Sonne so weit an, bis Kernfusionsprozesse eiesef2adurch wurde ein Strah-
lungsdruck wirksam, der der Schwerkraft entgegenwirkie vzeitere Kontraktion wurde
aufgehalten, so daf3 sich der Stern stabilisierte. Die Shatte das Stadium eines soge-
nannten Hauptreihensterns, die sog. Zero-Age-Main-Segu€ZAMS) erreicht. Stan-
dard Sternmodelle zeigen, dal3 sie in dieser Phase 11 Méimdahre (Gyr) verweilt.
Wahrend dieser Zeit steigt die Leuchtkraft um das Dreifaghe 0.7 S auf 2.2 3 und
der Radius auf fast das Doppelte von 0.94rif 1.6 R an?. Das bedeutet, daR die Sonne
vor 4.5 Gyr ungefahr 200K kalter und ungeféhr 10% kleinerhalste war. Die Leucht-
kraft betrug nur 70% der gegenwartigen Sonne. Der Verlautf dechtkraftS(t) kann mit
einem Potenzgesetz als Funktion der ZaitMilliarden Jahren (Gyr)

ee3-2)f
S(t)/S(to) = |1+ =(1- — (8.1)

5 to
angenahert werden (Gough 1981). Dabeijster gegenwartige Zeitpunkt.

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

Das Symbob gilt fiir die gegenwartigen Bedingungen.
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Abbildung 8.1: Das Paradoxon der schwachen frihen Sonne nach Berechreingsreindimen-
sionalen, strahlungskonvektiven Klimamodells am Beisper Erde. Die durchgezogene Linie
zeigt die LeuchtkrafS(t) der Sonne relativ zu ihrem gegenwartigen W&gt(rechte Ordinate);
die Temperaturkurvd, (linke Ordinate) sei die féektive Strahlungstemperatur der Erde, wenn
ihre Oberflache als Schwarzer Strahler betrachtet wird.sbiedfierte Flache zeigt den Einflul3
des Treibhaugekts auf die Oberflachentemperatur. Entnommen von Kastidglatling (2003).

(Sagan und Mullen 1972). Der Ansteig der Oberflachententpena Verbindung mit
dem Vorhandensein einer Atmosphére liegt am Treibhéelde Das ist die Eigenschaft
einer atmosphéarischen Zusammensetzung, fir sichtbadelsunnwellig-infrarotes Licht
transparent zu erscheinen, jedoch von der Oberflache ertgtilangerwellig-infrarotes
Licht zu absorbieren und die Atmosphére zu erwarmen. Dief@oaentemperatur der
gegenwartigen Erdatmosphare ist nur 33K warmer als die sihienlose Gleichge-
wichtstemperatur.

Flussiges Wasser auf der Oberflache wére Uiber langere uteitrin der Vergangen-
heit der Erde aber auch des Mars instabil gewesen. Andéesegiiet es eindeutige geo-
logische Beweise flr ein warmeres Klima in der frihen Gesubider Erde, sogar mit
einer Durchschnittstemperatur, die deutlich Uber der gegetiger Werte gelegen ha-
ben dirfte (Karhu und Epstein 1986). Gesteine, die durcingsdation entstanden sind
(Bowring und Podosek 1989) und indirekte Beweise mikrajgacher Lebewesen in
Gesteinen, die auf Zeiten vor 3.8 Gyr datiert werden deutdrdee Gegenwart fllssi-
gen Wassers in der Frihphase der Erde (Mojzsis etal. 199@)in\Kap. 7 erlautert,
existieren auch geologische Beweise, dal3 der Mars in déwpRese zumindest zeitwei-
se flissiges Wasser aufwies. Défembare Widerspruch zwischen den Folgerungen der
Standard-Sonnenmodelle und den geologischen Anzeichener&limate auf Erde und
Mars ist als das Paradoxon der schwachen friihen Sonnet(#aing Sun Paradox’) in
die Literatur eingegangen (Sagan und Mullen 1972).

Neben der eher geringen Zunahme der Leuchtkraft gibt esdsndiche Abnahme
des hochenergetischen solaren StrahlungsflugssDie zeitliche Entwicklung dieses
Flusses im Rontgen- und extremen UV-Bereich (EUV) hat émefisienden Einflu auf
die Entwicklung der thermischen Flucht, der lonisation wed Photodissoziation ei-
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8.2 Der Teilchenflu? der Sonne
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Abbildung 8.2: Strahlungsfluf? der Sonne im Réntgen- und extremen UV-Bereiomalisiert auf
den gegenwartigen Strahlungsfl@y (to) bei 1 AU als Funktion der Zeit nachdem die Sonne die
ZAMS erreichte.

ner planetaren Atmosphére. Durch den Vergleich von Nasléraren mit unserer Son-
ne in verschieden Wellenlangen, welches als 'Sun in TinmegRamm bezeichnete wird,
kann der hochenergetische Strahlungsflu unserer frihemeSodirekt bestimmt wer-
den (Guinan und Ribas 2002). Die untersuchten Nachbaestirken die Hauptreihe im
Herzsprung-Russel-Diagramm von 0.13 Gyr bis 7 Gyr ab. Dialese Weise bestimm-
ten XUV-Flisse ergeben eine sehr signifikante Korrelativisehen dem emittierten Fluf3
und dem stellaren Alter. Im relevanten Wellenlangenbeéreigischen 1 A und 1000 A
konnen die Strahlungsfliisse mit dem Potenzgesetz

Ixuv (t)/1(to) = 6.13- t711° (8.2)

berechnet werden (Guinan und Ribas 2002, Ribas etal. 2008)Zeit t wird in Gyr
angegeben.

Die Abb. 8.2 zeigt, daf’ der XUV Strahlungsfluf3 der jungen $amm 2.5 Gyr dreimal
groRBer war als heute. Fiir eine Zeit vor 3.5 Gyr wies er einéacben und vor 4.5 Gyr
einen 100-fach grofReren Wert auf als heute. Diese hohen KUs&e sind verantwortlich
fir hohe Raten der Photodissoziation von Wass#isler Photoionisation und weiteren
dissoziativen Reaktionen atmosphérischer Komponentetgihan und Ammoniak, die
wichtige Treibhausgase darstellen.

8.2 Der TeilchenfluRR der Sonne

Das Hubble Weltraumteleskop beobachteté Bji-a Absorptionslinien in Regionen, in
denen Sternenwinde junger, sonnenéhnlicher Sterne miirdenstellaren Medium kol-

2HI steht in der Astronomie fiir neutralen und HIl fir ionigem Wasserst.
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Abbildung 8.3: Sonnenwindgeschwindigkeils\y an der Marsumlaufbahn als Funktion der Zeit
an der Marsumlaufbahn nach Newkirk (1980). Vor 4.5 Gyr lgetfie Sonnenwindgeschwindigkeit
mit ungefahr 1800 kris den 4- bis 5-fachen Wert des heutigen Wertes.

lidieren. Diese Beobachtungen zeigten, dal3 der Massesteigr dortigen 'jungen Son-
nen’, die gerade die ZAMS erreicht haben, 1000 mal héherlsstler sonnenahnlicher
Sterne im Alter unserer Sonne. Diese weisen eine Verlestaf, die der unserer gegen-
wartigen Sonne entspricht (Wood etal. 2002). Die Masserdéeh Sonne betrug nach
diesen Beobachtunger0B M. Wood et al. (2002) konnten damit zeigen, dal3 eine massi-
vere junge Sonne einen Grof3teil ihrer Masse in den erstestenuMlillionen Jahren ihrer
Lebenszeit verliert. Neuere Messungen der Massenveatastdeuten auf kleiner Werte.
Bestimmungen von Wood et al. (2005) resultierten in einem®amasse beim Erreichen
der Hauptreihe von nicht mehr al1 M. Es sind jedoch noch weitere Messungen not-
wendig, um einen genaueren Massenverlust besonders bai Agtivitat in den ersten
hunderten Millionen Jahren nach Erreichen der Hauptraitgestimmen.

Der Massenverlust der Sonne ist direkt verkniipft mit dereEsghaften des Son-
nenwindes: seiner Dichtas und Geschwindigkeitisy,. Wie diese Arbeit zeigt, hat der
dichtere und schnellere Sonnenwind entscheidende Ausmgeén auf die lonosphére
des Planeten, besonders nach dem Abklingen des intriesiggdanetaren Magnetfeldes.
Abb. 8.3 zeigt die Entwicklung der Sonnenwindgeschwindighsw(t) als Funktion der
Zeit. Gl. (8.3) beschreibt den funktionalen ZusammenhawiNewkirk (1980)

Usw(t) = Ue(1+t/t) %% . (8.3)
Folgender Parameter werden verwendgt= 2.56 - 102Gyr, u; = 3200knys. Die
Abb. 8.4 zeigt die Entwicklung der Sonnenwinddichte benogef die durchschnittliche
Entfernung des Mars zur Sonne von 1.5 AU (Selsis etal. 2@BR)8.4) beschreibt den
funktionalen Zusammenhang

Nsw(t) = ne(1 + t/tc)_l54 (8.4)
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Abbildung 8.4: Sonnenwinddichte als Funktion der Zeit . Vor 4.5 Gyr war denr&nwind unge-
fahr 300 mal dichter als heute. Aufgrund der hohen Unsidieder Massenverlustraten in dieser
frihen Phase der Sternentstehung ist auch ein Faktor vob I3@flglich der heutigen Dichte
mdglich (Lundin etal. 2007).

mit dem Parametat, = 7475 cnt®. Aufgrund der hohen Unsicherheiten der Massenver-
lustraten wird darauf hingewiesen, dal in der ersten Miléalahre nach dem Erreichen
der Hauptreihe die maximale Sonnenwinddichte auch Weftesasen kann, die zehnmal
groRer sind als in Abb. 8.4 angegeben (Lundin etal. 2007).

Die Analyse von Daten der Raumsonde Helios zeigt eine matidektronentempe-
ratur von 200 000 K im Sonnenwind (Schwenn 1990). Die dutchistiche Protontem-
peratur betréagt 50 000 K. Da bisher keine Informationen deTemperaturen im friihen
Sonnensystem verfugbar sind, werden diese Temperatuctnfiuden frihen Sonnen-
wind angenommen.

8.3 Das Interplanetare Magnetfeld

Fir die zeitliche Evolution des interplanetaren Magne#sl (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. Intetschied zur nichtrotie-
renden Sonne ohne Magnetfeld dessen L6sung erstmals veer Ph858) beschrieben
wurde, wird die Rotation im sog. Weber & Davis-Modell durdg &inflihrung einer Azi-
mutalkomponente fiir Geschwindigkeit und Magnetfeld blesightigt. Das Modell be-
schrankt sich auf die Ekliptikebene und verwendet in Palar#inaten nur den Abstand
r vom Zentrum der Sonne als eine unabhangige Variable: .

V=V(re +vy(r)e, und B =B (r)e + By(r)e, (8.5)
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Abbildung 8.5: Stérke des IMF an der Marsumlaufbahn als Funktion der ZeitAbGyr war die
Magnetfeldstérke ungefahr 30 mal groRer als heute. DiedBereng erfolgte mittels eines Son-
nenwindmodells fir die rotierende Sonne mit Magnetfeld Waber und Davis (1967). Es wurde
u.a. von Preusse etal. (2005) fir die Berechnung des Sommdgsvan extrasolaren Planeten mit
geringen Bahnradien zum Stern verwendet.

Lésungen des Weber & Davis-Modells lassen sich nur nuntebiscechnen. Preusse et al.
(2005) verwendeten es zur Untersuchung des Sternenwindedrasolaren Planeten mit
geringen Bahnradien. Diese Planeten kdnnen sich in einesnfregime befinden, das
sich deutlich von dem der Planeten im Sonnensystem untdathSo 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 verschieden¢ati®nsfrequenzen diskutieren
zu konnen, ist ein Weber & Davis-Modell notwendig. Da unsgoane im Vergleich mit
anderen 'jungen’ Sternen aus dem 'Sun in Time’-ProgramrhrieriFriihphase auch eine
héhere Winkelgeschwindigkeit aufwies, bietet es sich ardiesem Modell die Evolution
des IMF an der Umlaufbahn des Mars zu berechnen.

Die numerischen Ergebnissen des Weber & Davis-Modellerieflen Geschwindig-
keitsvektorv und den VektoB des IMF an der Position des Mars in den letzteéh @yr.
Da wahrend des gesamten simulierten Zeitraum die Werteziieugale Geschwindig-
keitskomponente, nur weniger als % der radialen Komponente aufweisen, wurde
im Folgendenv, vernachlassigt und ein radial nach auf3en stromender Semmean-
genommen. Die Abbildungen. 8.5 und 8.6 zeigen als Ergebrdss Simulationen die
Entwicklung der Magnetfeldstark® yr (t) und die Entwicklung des Winkel®,yr zwi-
schen der Stromungsrichtung und dem VelBates IMF in der Ekliptik. Vor 4.5 Gyr war
die Magnetfeldstarke an der Mars-Umlaufbahn mit ungef@@rril etwa 30 mal so grof3
wie heute. Ein starkeres friiheres Magnetfeld der Sonneagélitire damalige schnellere
Rotation zurtick. Dieser Zusammenhang kann folgendermalfgeschéatzt werden. Aus
den gemessenen Massenverlustraten von Wood etal. (2002) 26rwendeten Griel3-
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Abbildung 8.6: Winkel des IMF-Vektors zur Verbindungslinie Sonne - Mars Bunktion der
Zeit. Die L6ésung des Sonnenwindmodells von Weber und Da@s7) fur die rotierende Sonne
mit Magnetfeld zeigt einen um 2QgrélReren Winked, e an der mittleren Mars-Umlaufbahn vor
4.5Gyr als heute, da die Sonne damals schneller rotierte.

meier etal. (2004) folgende Zeitabhangigkeit der Rotap@niode eines Sterns
Prot(t) oc (1 +1/t)%7 . (8.6)

Saar (1996) erhalt aus photometrischen Beobachtungersahiedlich rotierender Sterne
folgenden Zusammenhang zu einer tber die gesamte Stefiéchergemittelte Magnet-
feldstérkeB

B P’ . (8.7)

rot

Mit dem Einsetzten von Gl. (8.6) in GlI. (8.7) erhalt man GI8(8 die eine mit der Zeit
absinkenden Magnetfeldstarke an der SonnenoberfBgcbheschreibt

Bo oc (1 +1t/t) ™+ . (8.8)

Die Abb. 8.6 zeigt die Entwicklung der Winkels zwischen dadialen Richtung und
dem VektorB des IMF in der EKliptik. Vor 4.5 Gyr wies der Wink&y,r mit ungefahr
78° einen um 20 groRReren Wert an der mittleren Mars-Umlaufbahn auf alseéhdzine
schneller rotierende Sonne krimmt die nach auf3en verldefeReldlinien starker nach
Art einer Archimedischen Spirale. Die Abb. 8.7 zeigt hieemme magnetischen Feldlinie
in einem mitrotierenden sonnenzentrischen Bezugssystem.

Die GIn.(8.9) und (8.10) sind Anpassungen an die numerisdbgebnisse des
Weber & Davis-Modells. Die Zeitkonstante = 2.56 - 1072 Gyr stammt von Newkirk
(1980), die folgenden Parameter aus einer Anpassung anirdidiesten Ergebnisse:
B.c = 60.8nT,B,. = —461nT.

B (t) = Bro(1+ t/tc)_OJOOB (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 Sonnenéaquators um die Sonne rotirfTdhgentialkomponent8,, ist das
Ergebnis der Rotation der Sonne.

By(t) = Byo(L +t/te) % (8.10)
Damit erhalt man
Bime(t) = RV, Br(t)? + By(1)? (8.11)
und den Winkel
e = arcta 1BV l) (8.12)
[ Be(t) | '

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 Sonnenwindptearoeverschiedenen Zeiten
in der Vergangenheit an der Umlaufbahn des Mars. Die Zesmekerlauft hier negativ,

d.h.tgp = 0 ist die Gegenwart untgp = 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 sonnenéhnliche&ia diesem Stadium beob-
achten konnte, sind die Sonnenwindparameter Uber 10 EUWnsicherheiten verbun-

den. Lundin etal. (2007) wiesen darauf hin, da’ die Sonnaidichte wahrend dieser
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Tabelle 8.1:Entwicklung der Sonnenwindparameter an der Umlaufbahivies.

|EUV | tgp [Gyr] [ n[em®] | v [km/s] | | Bie [ [NT] | éwr [] |

1 0.0 2.51 401 3.01 58.0

2 2.03 6.12 505 5.14 62.3

5 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 grofl3e Werte aufweisen kénnte. Die Héaiffigoronaler Massen-

auswurfe (CMEs) war in dieser aktiven Phase der Sonne beaibther als heute. An-
dererseits nimmt die Dichte der CMEs schneller ab als i, 50 daR an der Marsbahn
keine wesentlichen Auswirkungen auftreten sollten (Grielgr etal. 2007). Um dennoch
wie in Lundin etal. (2007) erwahnt den Fall eines oberen i&ghenzwertes zu untersu-
chen wird die modellierte Atmosphére vor 4.5 Gyr einem ewrtdéichten Sonnenwind von

Nsw = 10 000 cm?® ausgesetzt.

8.5 Die Atmosphére in den friheren Marsepochen

In den frilheren Marsepochen haben hdhere solare Fliissanemen UV-Bereich haben
die Atmosphare viel starker beeinflut wahrscheinlich @sgeéringere Leuchtkraft im
sichtbaren Spektrum des Lichts. Im Folgenden wird gezeag},diese hdheren Flisse im
EUV die atmosphérischen Dichten, die Temperaturen desrélgases und damit auch
die Skalenhtdhen beeinflussen. Aufgrund der hoheren lemisatiten wurde auch das
Plasma der lonosphare in seiner Dichte und Temperaturfhe&in

Lammer etal. (2006) und Kulikov etal. (2007) berechnetenadmosphérische Zu-
sammensetzung fur unterschiedliche EUV-Flisse der Sonheinem thermosphari-
schen Modell von Kulikov etal. (2006), das eindimensionad zeitabhéngig die Kon-
tinuitatsgleichungen und Busionsgleichungen fir CQO, CO, N, O,, Ar, He, NO
und HO I8st. Neben Gleichungen zur Beschreibung des Warmehissisirad im Mo-
dell auch Gleichungen zur Beschreibung von Schwingunggéabgen bei Molekilen
enthalten. Die emittierte Strahlung von Schwingungsiémeggn liegt im mittleren In-
frarot ungefahr zwischen 3 und i, die von Rotationsiibergdngen im fernen Infrarot,
ca. zwischen 30 und 150n. Insbesondere wird im 0.g. Modell die Abkuihlung durch die
Emission von infraroter Strahlung bei schwingenden unérenden C@-Molekulen be-
ricksichtigt. Wie Gordiets und Kulikov (1985) und Bougheale (1999) bereits zeigten,
stellt diese Emission im Z&m-Band den wichtigsten Abkihlungsprozef3 in den unteren
Thermosphéren von Venus, Erde und Mars dar. Man nimmt ardiédflihe Atmosphare
des Mars, ahnlich wie die heutige Marsatmosphare, zu einefdtéil aus C@bestand.

Lammer etal. (2006) fanden heraus, daR fiir eine Atmosptiéreie 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 (B0 K so hoch waren, dal
die leichteste Spezies, der atomare Wassgmtoch 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, dal3 die frihe Marsatmosphéare ein niedrigeisshMngsverhaltnis zwi-
schen CQund N als heute hatte, erreichen die exosphérischen Tetapanessogar meh-
rere tausend Kelvin, was dazu fiihrt, daf3 eine Atmosphareimem Druck von einigen
Bar in den Weltraum abgetragen werden kann. Auch schweneeaigw Teilchensorten wie
0, C oder N kénnen durch Jeans-Flucht die Atmosphare verigsgehe Abschnitt9.1.1).
Beide Verlustprozesse sind von thermischer Natur und uiradig vor der schiitzenden
Wirkung einer frihen Magnetosphare, die durch ein globslagnetfeld hervorgerufen
wurde.

8.5.1 Neutralgastemperaturen, lonen- und Elektronentemeraturen

Der hdhenabhangige Verlauf der Neutralgastemperatur fiiirddie Bestimmung der
planetaren lonen- und Elektronentemperaturen benotigseDwiederum sind wichtige
Eingabeparameter fur die Hybrid-Simulationen. So zei@éRwetter etal. (2004), dal
die Elektronentemperatur des planetaren Schwerionenpt&éber Druckgradienten das
elektrische Feld beeinfluRt. Eine hohere Elektronenteatpei der lonosphére erhoht
den thermischen Druck und verschiebt die lonopause und |IEB2rwom Planeten weg.
In Abschnitt 8.7 wird ausgefuhrt, dal alle drei Temperatfife Einflul auf die Stol3fre-
qguenzen der lonen mit dem Neutralgas der Marsatmosphaes hbib weiteren bestim-
men die Temperaturen die Starke der Rekombination und degnigsaustausches von
exosphéarischem Saueritala der Wirkungsquerschnitt dieser Prozesse von der Tempe-
ratur abhangt.

Eine haufig verwendete Standartannahme ist, daf3 die Efekttemperatufre und
die lonentemperatuf; in der Nahe der Exobase in 200 km Hohe gleich der Temperatur
T, des umgebenen Neutralgases &t € T; = T,). Bei Hohen Uber 150 km betrégt
die Elektronentemperatdr, = 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&satannahme.

Hier und in folgenden Berechnungen werden Ergebnisse detrdlgastemperatur-
profile des thermosphérischen Modell von Lammer etal. (R20&erschiedenen Zeiten
in der Geschichte der Marsatmosphare verwendet. Die ABlzeigt die Neutralgastem-
peraturen einer Atmosphéare mit 96% &@nteil als Funktion der Hohe Uber der Plane-
tenoberflache. Alle Profile beziehen sich auf eine mittlener@naktivitat.

Abb. 8.9 zeigt die lonentemperaturprofile fur verschied@eépunkte in der Ge-
schichte der Marsatmosphare. Die Berechnung dieser Pedfiiigte mittels

Tion = Tion,\ﬁking + (Tn - Tn‘Viking)~ (8-13)

Ahnliche Annahmen zur Bestimmung der lonentemperatur aifiir unterschiedliche
Sonnenaktivitaten bereits bei gegenwartigen Bedingurgeder Venus gemacht (Fox
und Sung 2001).

Die Elektronentemperaturprofile fur die vergangenen Zeikpe in der Geschichte der
Marsatmosphare werden ahnlich wie die lonentemperatfilgpedgeleitet. Das planeta-
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Abbildung 8.8: Profile der Neutralgastemperatur einer Atmosphére mit 968%-@nteil als
Funktion der Hohe Uber der Planetenoberflache nach Lamnaér(8006). Alle Profile bezie-
hen sich auf mittlere Sonnenaktivitat. Die gegenwartigagdion wird mit dem Profil von 1 EUV
wiedergegeben, 10 EUV vor 3.93 Gyr, 30 EUV vor 4.33 Gyr undBOW vor 4.50 Gyr.

re Plasma wird in den Hybrid-Simulationen tber der Exobasgner Héhe von 200 km
eingefugt. Wie man aus Abb. 8.10 entnehmen kann, wurde vé&mg/iLander bereits bei
dieser Hohe eine Elektronentemperatur von 2000-3000 Kdraildminierenden Elektro-
nengaspopulatioNg gemessen. Ab 350 km liegt die Dichte der zweiten, heiRerek-El
tronengaspopulation in der gleichen GroRenordnung wi€dseere. Somit wird fir das
planetare Plasma eine Elektrontemperatur von 3000 K ztieesr niedrigen Sonnenak-
tivitat (Viking) angenommen. Zu friiheren Zeiten werden Biektronentemperaturen,
analog zu den lonentemperaturen berechnet:

Te = Teviking + (Tn - Tn,\ﬁking) (8-14)

Mit Thviking = 200K erhélt man die in Tab. 8.2 dargestellten Elektroneptatur-
profile fiir verschiedene Zeitpunkte in der Geschichte dersktanosphare.

8.5.2 Atmospharische Profile

Neben der Neutralgastemperatur liefert das thermospé@rislodell die Dichte der at-
mospharischen Bestandteile als Funktion der Hohe Uberldaetnoberflache von der
unteren Grenzschicht der Mesopause bei etwa 100 km bis 2uktd@iber der Oberfla-
che.

Das Modell beginnt die Simulationen mit der gegenwartigeésphéarenzusammen-
setzung als Startparameter. Es wurden verschiedene Siomala fir mittlere Sonnenak-
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Abbildung 8.9: Profile der lonentemperatur einer Atmosphéare mit einem-Bateil von 96%
als Funktion der Hohe uber der Planetenoberflache. Die Beuag dieser Profile erfolgte mittels
Tion = Tionviking + (Tn = Th.viking)- Ahnliche Annahmen zur Bestimmung der lonentemperatur wu
den fur unterschiedliche Sonnenaktivitaten bereits bgegeéartigen Bedingungen an der Venus
gemacht (Fox und Sung 2001).

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

[EUV [ tep [Gyr] [ Ta K] [ Te K] |

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 jengiterschiedlichen EUV-Fliissen
der Sonne ausgesetzt wurden. Weiterhin wurde angenoma@las CQN,-Verhaltnis

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

10EUV (8.12) und 100 EUV (8.13) dargestellt. Diese Abbilgen geben die atmo-
sphéarische Zusammensetzung von @Quad CQ fur die Gegenwart, vor 3.93 Gyr und
vor 4.50 Gyr wieder. In Abb. 8.13 wird deutlich ersichtlidal rund 100 Millionen Jahre
nach der Entstehung des Planeten eine Erosion der dichspkae durch hydrodyna-
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Abbildung 8.10: Anzahldichte (a) und Temperaturen (b) der drei koexistidea Elektronenpo-
pulationen; tbernommen von Hanson und Mantas (1988). Dsai@tlichte ergibt N Neben den
einzelnen Temperaturerys, Tez und Teg der Elektronengase sind die lonentemperaiwind die

Neutralgastemperatdr, dargestellt (aus Messungen von Viking 1).

mische Entweichprozesse in der aufgeheizten Atmosphéitéasid. Die hoheren Atmo-
spharentemperaturen spiegeln sich in den groBeren Skdlentwider. Deutlich wird
auch, daB sich die Neutralgasdichten unter 200 km weniget &hderten als in der Exo-
sphére, da jede Simulation mit der gleichen, heutigen Zosamsetzung gestartet wurde.
Die senkrechte Linie in allen Abbildungen bei 200 km markiie gegenwartige Posi-
tion der Exobase und die Hohe Uber der planetare lonen inidial&ionsdoméne der
Hybrid-Simulationen eingefligt wurden. Wie man aus dem aphérischen Profile das
Profil berechnet, nach dem die lonen in die Hybrid-Simutagmgefiigt werden berech-
net, wird im folgenden Abschnitt erlautert.

8.6 Planetare lonenproduktion

Die Produktion des lonisaus der entsprechenden Neutralgaskomponente wird sié+-in d
ser Studie nicht mit einer Chapman-Funktion berechnetiesom wie GlI. 8.15 zeigt, durch
die komponentenweise Multiplikation der totalen lonisasfrequenz (siehe Tab. 8.4) mit
dem jeweiligen Neutralgasprofil.

Gi(r, x) = Viotal(i)Nn(r) cosy (8.15)

Die Abhangigkeit vom solaren Zenitwinkgl wird analog zur Chapman-Funktion mit-
tels einer Cosinus-Abhangigkeit beibehalten. Fir die Rrafin Terminator und auf der
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Abbildung 8.11: Gegenwartige Dichteprofile der atmospharischen Neuilcign von O, Q und
CO; als Funkion der Hohe iber der Marsoberflache. Die Profile aueth Daten des thermosphé-
rischen Modells der Marsatmosphéare von Lammer et al. (2806¢paldt. Die senkrechte Linie bei
200 km kennzeichnet die Hohe oberhalb der planetare londeritybrid-Simulation eingeftigt
werden.

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

In Vorbereitung eines quantitativen Vergleichs der Verkigen mehrerer planetarer
lonensorten ist es notwendig, zu beriicksichtigen, dameke Photoionisation auch
andere lonisationsmechanismen von Bedeutung sein kobneriolgenden Abschnitte
zeigen, daf3 in der Frihphase des Sonnensystems in Vergingtieinem grof3eren Son-
nenwindfluR® die lonisation durch Ladungsaustausch zum mieneinden Mechanismus
wurde. Die Abh&ngigkeit nach der Chapman-Funktion wurdezsuei Griinden nicht ver-
wendet: Zum einen beschreibt sie nur die Photoionisatiom, anderen hat sich gezeigt,
daf sich die lonenproduktionsfunktion qualitativ ibereeidohe von 250 km kaum vom
Verlauf der Neutralgasfunktion unterscheidet. Die ChapiiRanktion bildet ein subsola-
res Produktionsmaximum bei einer Hohe von 150 km aus. Iredied6henbereich fin-
den hauptséchlich Reaktionen innerhalb der lonosphételstdieser Studie werden die
unteren ionosphérischen Schichten jedoch nicht bertidkgicEs sollen nur die Wech-
selwirkung mit dem Sonnenwind oberhalb der Exobase erfaldem.
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Abbildung 8.12: Simulierte Dichteprofile vor 3.93 Gyr von O,,@nd CQ als Funktion der Ho-
he Uber der Marsoberflache. Fir die Simulation wurde die @usensetzung der gegenwartigen
Marsatmosphéare einem solaren EUV-FIuR ausgesetzt, deallBgher ist als der, den die ge-
genwartigen Sonne aufweist. Die Profile wurden an Daten tlesnibspharischen Modells der
Marsatmosphéare von Lammer etal. (2006) angepaft.

8.6.1 Berechnungen der lonenproduktionsraten

Neben komplexen chemischen Reaktionen in der unteren pbidos, wo es durch die
geringe mittlere freie Weglange oft zu Rekombinationséogen kommt, kdnnen pla-
netare lonen Uber der Exobase auf drei Arten aus ihren Neittzen entstehen. Man
unterscheidet die Photoionisation, den Ladungsaustptsol3, auch 'charge exchange’
genannt, und die lonisation durch Sto3e mit Elektronen desmé&hwindplasmas, auch
‘electron impact’ genannt.

Photoionisation
Uberschreiten die Energien solare Photonen im extremenweNenlangenbereich
(EUV) das lonisationspotentialeiner gegebenen neutralen Spezies, kénnen die Moleku-
le oder Atome dieser Spezies ionisiert werden. Als Beidpighier die Photoionisation
an Sauerstd ein, welche eine haufig vorkommende Reaktion in der obersasiohére
ist.

O+hvpp— O + € (8.16)

Die entstehenden Photoelektronenhaben eine Energie voe = hvy, — |. Das Pho-
toion tritt nach der lonisation in den Grundzustand oderime® angeregten Zustand, je
nachdem wie hoch das lonisationspotential dieser Teikezies und der energetische
Endzustand des lons ist. Dieser lonisationsmechanismfig isittlere und hohe solare
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Abbildung 8.13: Simulierte Dichteprofile vor 4.50 Gyr von O,,@nd CQ als Funktion der Ho-
he Uber der Marsoberflache. Fir die Simulation wurde die @usensetzung der gegenwartigen
Marsatmosphéare einem solaren EUV-FIuR ausgesetzt, dendld@dher ist als der, den die ge-
genwartigen Sonne aufweist. Die Profile wurden an Daten tlesnibspharischen Modells der
Marsatmosphéare von Lammer etal. (2006) angepafit. Die B&ospesteht aus Neutralteichen,
die durch thermische Flucht der Atmosphére entwichen sind.

Sonnenaktivitat der dominierende Prozel3 zur Erzeugungetdeer lonen am Mars. Die
gegenwartige Photoionisationsfrequenz fir Sauéfreei mittlerer Sonnenaktivitat be-
tragt an der Marsumlaufbahmg, = 2.0- 10’ s, Die Tab. 8.3 zeigt die Photoionisationsra-
ten der am haufigsten vorkommenden lonen auch fur niedrigenahe Sonnenaktivitét
an der Erde und tiber derir?-Abfall der solaren Strahlung an der Umlaufbahn des Mars
bei einer mittleren Entfernung zu Sonne voa 1.524 AU.

Die lonisation von molekularem Sauer§tau O;-lonen erfolgt nicht tber eine einfa-
che Photoionisation, daher existieren auch keine Phasztiansfrequenzen in der Lite-
ratur. Das am haufigsten in der Atmosphére von Mars vorkordeéon entsteht durch
Reaktionen zwischen C@onen und O oder  aber auch durch die Reaktion von £0
mit O*-lonen. Die zugehdrigen Reaktionsgleichungen befindénisicAnhang. Da der
IMA-Sensor auf MEX auch dieses lon im Plasmaschweif degeleiund zwar mit einer
Rate die in der gleichen GréRenordnung liegt wie die deu@d CG-lonen (Barabash
etal. 2007), erfolgt die Produktion vonj@onen in den Hybrid-Simulationen mit eine
angepaliten lonisationsfrequenz vgp= 6.0- 107 s™%. Ihr Wert tibersteigt den der Pho-
toionisation von C@ etwas, um die ungefahr dreimal so hohe Dichte dgddhen wie
der CG-lonen in der Marsionosphére zu simulieren (Krasnopol€§23.
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8.6 Planetare lonenproduktion

Tabelle 8.3: Gegenwartige Photoionisationsfrequenzen bei 1 AU (Erdd)u524 AU (Mars) in
1077 s jeweils fiir mittlere solare Bedingungen, sowie Bedingungem solaren Minimum und
Maximum.

Erde Mars Referenz

min max mittefl min max mittef
lonen Voh |vph | Voh Voh Voh | Voh

H* | 0.55| 0.96| 0.755| 0.237| 0.413| 0.325 Huebner (1985
O* 1 2.38|7.01| 4.70| 1.03| 3.02| 2.02| Torrund Torr (1985)
N7 | 3.06|8.82| 5.94| 1.32| 3.80| 2.56| Torrund Torr (1985)
CO" | 3.87|11.2| 7.54| 1.67| 4.82| 3.24| Torr und Torr (1985)
CO; | 6.04|17.1| 11.9) 2.6| 7.62| 5.11| Torrund Torr (1985)

Ladungsaustausch
Der LadungsaustauschprozeR ist keine lonisationsquigle hier entstehen keine zu-
satzlichen Elektronen. Dieser Prozel3 des Austauschesadeng der Sonnenwindproto-
nen mit den Neutralteichen der Atmosphéare und Exospharsdestragt in der gleichen
Weise wie die Photoionisation dazu bei, den Sonnenwind naisd¢ zu beladen. La-
dungsaustauschreaktionen der Sonnenwindprotonen mitaa¢on Wasserst der um
den Mars eine Korona bildet, tragen nicht zu einer Masseauwloelg des tberalfvénischen
Sonnenwindflusses bei, da beide Spezies die gleiche atdvizm®e aufweisen. Aber sie
beeinflussen die Dynamik durch eine Aufheizung des PlasBiaserzeugten lonen be-
wegen sich auf zykloidalen Trajektorien und sind warmerda&sSonnenwindprotonen,
die sie ersetzt haben. lonen, die im thermisch heil3en, sigeden Plasma des Magneto-
sheath durch diesen Prozel3 erzeugt werden sind langsatie alufgeheizten Sonnen-
windprotonen und kiihlen das Plasma. Galeev et al. (198&)erediesen Zusammenhang
an analytischen Berechnungen des Sonnenwindflusses umté&ome

Folgende Vorgange laufen wahrend des Ladungsaustaugelsges zwischen einem
lon und einem Neutralteilchen ab. Bei der Annéherung bdiddchen wechselt ein Elek-
tron vom Neutralteichen auf das lon Gber. Auf diese Art kdnsehnelle lonen nach dem
Stol3 zu schnellen Neutralteichen, den sogenannten 'diengetral atoms’ (ENAS) wer-
den. Beim Sto3 werden hohe Beitrage an Impuls und Energichen den StoRpartnern
ausgetauscht. Der resonante Stof3 des Ladungsaustaistdtess elastischer Stof3, son-
dern eher ein pseudo-elastischer in der Hinsicht, da3 eheldeine Menge an Ener-
gie beim StoR verloren geht. Mit dieser Naherung ist es mbgllas StoRintegral der
Boltzmann-Gleichung anzuwenden, um Transporteigensahhgim Stol3 zu berechnen.
Fir StoRe zwischen lonen und ihren entsprechenden Neastallghen sind die Stol3-
querschnitter nicht konstant. Sie unterscheiden sich fur elastischeeStdd resonante
Ladungsaustauschprozesse. Bei letzterem ist der Stafdfuét von der relativen Ener-
gie der StoRpartner abhangig.

Der Ladungsaustauschprozess produziert Sadiosten und Wasserdfonen durch
die Reaktionen

H"+0— 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, wobei,, die Protondichte unds, die Plasmageschwindigkeit des Sonnen-
windes darstellt. Die energieabhangigen StoRquersehnitt

o(O,H*) = 1,20- 10°5(1 - 0.058 log, E(eV))>cm (8.20)

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

wurden von Stebbings etal. (1964) und Fite etal. (1962) gsere Verwendet man als
relative Energie zwischen beiden StoRpartnern eine matBeotonenenergie in Sonnen-
wind von 1000- 2500eV so erhalt maar(O,H*) = 8- 10 cn? und o(H,H*) =
16- 107 cn?. Hohere Energien, wie sie in der Frilhphase des Sonnenwidiesmen,
beeinflussen diese Werte der Sto3querschnitte kaum noclstdigguerschnitt der leich-
testen Sorter(H, H*) fallt bei Energien von 20000 eV auf-407¢cn?. Fiir weitere La-
dungsaustauschreaktionen der Sonnenwindprotonen mig&i@n Cravens etal. (1987)
einen StoRquerschnitt van(CO,, H*) ~ 20- 10*®cn? an. Dieser Wert wird auch hier
fur den Querschnitt voor(O,, H*) angenommen.

Elektroneneinschlagprozef?

Der Stol3 eines Sonnenwindelektrons mit einem Neutralgaste beschreibt den dritten
lonisationsprof3. Weil die Energie des Elektrons hoch seift,num das lonisationspo-
tential des Neutralgasteilchens zu tiberschreiten, gpriah auch vom lonisationsprozef3
durch Elektroneneinschlag. Gl. (8.22) stellt dieser PRdze Sauerstatome dar.

O+e — 0" +€ +€ (8.22)

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

Vel = Nsw * kel(n) (8-23)

berechnet, wobei die lonisationsrétgn) der Neutralgassorteeine Funktion der Elek-
tronentemperatur ist. Cravens et al. (1987) gaben fur mehreutralgasteilchen und zwar
H>0, O, CQ, CO, N, und H in verschiedenen Tabellen diese Raj) temperaturabhan-
gig an. Dabei wurde angenommen, daf? die Elektronen eine ElaXerteilung haben.
Zur Bestimmung der lonisationsraten wird eine Elektroaergeratur im Sonnenwind
vonTe = 200 000K zu allen Zeiten in der Entwicklung des Sonnenwindes angemam
Damit erhalt man nach Cravens etal. (1987) die folgendeisdtionraten

ke(O) = 2.01-10%cm’s™,
ka(CO,) = 3.52-10%m’s™?,
ka(H) = 1.11-10%cm’s?,

ke(O2) = ka(COy)
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8.7 StoRfrequenzen zwischen Neutralgas und lonen

Fir Sauersth erhé@lt man eine gegenwartige lonisationsfrequenz ugn= 0.5 -
107s™, die ungefahr 50% der Photoionisationsrate bei niedrigem8naktivitit aus-
macht (siehe Tab. 8.3). Hinter dem Bow Shock erhoht sich ldienPadichte auf ungefahr
10 cnt2 und die Elektronentemperatur auf ungefahr unéiklOwas dazu fiihrt, daR die
lonisationsfrequenz mit, = 7.1-1077 s sogar noch uiber die der Photoionisation bei ho-
her Sonnenaktivitét steigt. Diese Anpassung wird im Rahdeser 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 amtfedieslonisationsfrequen-
zen auf der stromabwartsgerichteten Seite des Bow Shocks,kda der mittlere Flufd
(Ngw+ Vswy Mit ungefahr 310 cm2st in beiden Plasmaregionen vor und hinter dem Bow
Shock gleich bleibt.

Die Tab 8.4 zeigt in der ersten Spalte fir die gegenwartigdere Sonnenaktivitat
von 1EUV samtliche lonisationsfrequenzen der Neutraleih CQ, O, und O. Da bisher
im Modell von Lammer etal. (2006) keine evolutionére Beragigen der angeregten
atomaren Wasserdidichte in der Exosphéare gemacht wurden, konzentriert siebed
Studie auf Simulation der planetaren lonen;CO; und O'.

8.6.2 Evolutiondre Anpassung der Produktionsraten

Die evolutionare Anpassung der Photoionisationsratdgtrturch eine Multiplikation
der gegenwartigen durchschnittlichen Photoionisatatiesmit dem Gewichtungsfaktor
proportional zum EUV-FIuR. Da sich wie in Tab. 8.1 zusamrassénd dargestellt auch
der Sonnenwind hinsichtlich Dichte und Geschwindigkeriiie letzten Milliarden Jah-
re verandert hat, wird die lonisationsrate durch Elektnameschlag und insbesondere
durch Ladungsaustauschreaktionen modifiziert. Die Tdliget sémtliche lonisations-
frequenzen zu verschiedenen EUV-Flissen auf. Nicht bsicicigt werden zusétzliche
Verluste von neutralem Sauertalie durch atmospharisches 'Sputtering’ planetarer lo-
nen hinzukommen wiirden (Luhmann und Kozyra 1991).

8.7 Stolfrequenzen zwischen Neutralgas und lonen

Durch Stol3e mit atmosphéarischen Neutralgasteilchen weddelonen des Sonnenwin-
des und der lonosphéare abgebremst. Dies wirkt als Kiihluagsamismus und ist in der
unteren Atmosphare bei hohen Neutralgasdichten besoefiieksiv. In Abschnitt8.5.2
wurde zudem ersichtlich, daR die frithe Atmosphéare des Madlsseine Exosphare viel
dichter waren. Darum ist eine quantitativ genauere Besgulmg des Abbremsterms in
der Bewegungsgleichung (3.12) der lonen erforderlich. lomti€xt des Simulationsmo-
dells wird dieser Term auch 'drag’-Term genannt. Allgemeird die Sto3frequenz durch
folgende Relation berechnet:

vin = k(i,n) - Np. (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 charaktetisig, n) wird
hier immer in cnis™* angegeben. Das Neutralgas habe eine Dichtenyamcm3.
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Tabelle 8.4: lonisationsraterv in 1077 s™1. Das Symbol* kennzeichnet den Fall extremer Son-
nenwinddichte von 10 000 cTh.

\ | EUV \

[107@1] 1 2| 5] 10] 30] 100] 100
vpon(CO,) | 5.1 | 10| 26| 51]150| 510| 510
ve(COs) | 2.0 | 6.2] 27| 81| 430]| 2300 34000
v(CO,) | 0.88[2.1]6,9| 17| 63| 240| 3500
Vow(CO,) | 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
vow(O2) | 8.9 | 20| 64| 160 | 680 | 3200| 38000

vpn(O) 2.0 [40[ 10| 20| 61| 200| 200
ven(O) 0.81| 25| 11| 32|170 930| 14000
ve(O) 05 |1.2|39| 94| 36 140| 2000

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

lonen kdnnen mit Neutralteilchen auf zwei Arten sto3en. Materscheidet elasti-
sche, nichtresonante und als Spezialfall resonante SiiBetresonante StéR3e beriick-
sichtigen die Wechselwirkung zwischen dem lon und dem ireiten Dipol des Neutral-
teilchens, welcher bei der Annaherung des lons durch RBaliwn entstanden ist. Diese
Art des Stol3es tritt bei geringen relativen Geschwindigkezwischen den StoRRpartnern
und Neutralgastemperaturen auf. In diesem Fall leiten Band Lammer (2004) die
Konstantek(i, n), auch rate cofficient’ genannt, folgendermaf3en ab:

k(i,n) = 2r ean/pin = 2.3- 10* Van/pin - s ™, (8.25)
Hierbei gibta,, die Polarisierbarkeit der Neutralteilchen an ufdst die reduzierte Masse
der Neutralteichen und lonen in atomaren Masseneinheiten);

LU
HMin m+m

Die Tab. 8.5 zeigt einige nicht-resonante Kollisionsfreigqgen. Fir Sto3e zwischen Pro-
tonen und Sauerdfiatomen ergibt die Gl. (8.25) bei einer Polarisationskartstag =
0.89- 102*cn® von Sauerstfd (Schunk und Nagy 2000) den WektH*, O) = 20.8 -
10%cmPs™L. Die Tab. 8.5 weist darauf hin, daB dieser Sto3 schon zunmaesen Typ
gehort. Er wird weiter unten detailierter beschrieben.

In den Hybrid-Simulationen mit einer planetaren Teilchete, dem Sauersfiy wur-
de die Kollisionsfrequenz vok = 17 - 107 cm’s™ zwischen Sauersfiatomen und
Protonen verwendet. Israelevich etal. (1999) gaben did&shfir StéRe im dichten aus-
gasenden Neutralgas am Kometen Halley an.

Im zweiten komplizierten Fall der Beschreibung eines Stof8id sowohl die Po-
larisation induzierter Dipole als auch Ladungsaustausehyornehmlich bei hohen Ge-
schwindigkeiten und Temperaturen auftritt, von den Gleigien erfaf3t. Die Gleichungen

(8.26)
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Tabelle 8.5:Kollisionsfrequenzerk(i, n) fir nicht-resonante Wechselwirkungen zwischen lonen
der Sorte und Neutralteilchen der Sorte Entnommen von Schunk und Nagy (2000).

k(i, n) [cm3s7Y] Neutralgas

loneni H (6] O, CO,

H* resonant | resonant | 320-10%0[414.10%
o* resonant | resonant | 6.64-101°| 8.95-101°
()4 0.65-101°| 2.31-101° | resonant 5.63-10710
CO; 0.47-10%° | 1.76-101° | 3.18-10°%° | resonant

fur k werden nun energie- oder temperaturabhangig und haberdie 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 fiir ein bestimmtas Gnd wurden ent-
weder experimentell als Sto3querschnitte gemessen odenumerische Berechnungen
bestimmt. Stubbe (1968) zum Beispiel bestimmte durch Benawgen unabhéngig von
einer speziellen lonosphare Kollisionsfrequenzen fuf38tihit verschiedenen Neutral-
teilchen. Der KoéizientC beschreibt die Energie der relativen Bewegung zwischen den
lonen und Neutralteichen. Haufig wird auch wie in Tab. 8.&€lemperaturabhangig-
keit verwendet. Man beachte, daf3 einige Kollisionsfregeareine mittlere Temperatur
T, = (T; + Tn)/2 aus der lonentemperatlir und der Neutralgastemperafliy verwen-
den. Beide Temperaturverlaufe in der lonosphéare zeigerAd@ldungen 8.8 und 8.9
far unterschiedliche EUV-Fliisse. Berechnet man nun diegegrtige mittlere Kolli-
sionsfrequenz zwischen Protonen und Sauffettimen mitk(H*, O) aus Tab 8.6 und
der lonentemperatuF; aus Abb. 8.9 so erhélt man in einer Héhe von 200 km Uber der
Marsoberflachdé(H*, 0) = 8.59- 10"1°cms™* und bei 500 km, schon in der Exosphére,
k(H*,0) = 26.2-107°cms™. An diesem Wertebereich wird ersichtlich, daR die verwen-
dete Kollisionsfrequenz vok= 17- 10-1°cm?s™1, wie sie von Bagdonat etal. (2004) fiir
Kometensimulationen verwendet wurde, gut mit den realelfig@nsfrequenzen in der
oberen lonosphére des Mars tbereinstimmt.

Da die Hybrid-Simulation nur Dichteprofile, aber keine Ehieilchen der Neutral-
gaskomponenten berucksichtigt, wird im Modell die lonesudevindigkeit fur jede lo-
nensorte nach einem Stof3 reduziert:

dvi
dt
Der Simulationscode beschreibt nicht den Sto3vorgangcm gielmehr werden bei der

diskreten Zeiteinteilung in einzelne Zeitschrittedie neuen Geschwindigkeiten fur den
folgenden Zeitschritt nach dem Stof3 mittels Gl. (8.29) tlenet.

= —Vin'Vi . (828)

Vheu = Valt * (1 = Vin - At t0) (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) [cm3s7]

(07,0 > 235 3.67- 10T, (1 - 0.064l0g, T,)?
(0,02 | >800 2591071 yT,(1 - 0.073log,T,)?
(CO;, COy) | > 850 2.85- 10°1 yT,(1 - 0.083l0g, T;)?
(H*, 0) > 300 | 6.61- 101 yT;(1 - 0.047 log, T;)?
(O*, H) > 300 | 6.61- 101 yT;(1 - 0.047 log, T})?

Tabelle 8.7: Dichten der Neutralgassorten bei 200 km Uber der Marsobbel@aach Daten der
thermospharischen Modellrechnungen von Lammer etal.6260t den Kollisionsfrequenzen
der haufigsten lonen in der Plasmaumgebung des Planeten.

Neutralgas n(200 km) [cr] vi[st]
(6] 02 COZ VH+ Yo+ Yor vcoy
1 EUV 1.04-10° | 1.31-10° | 1.47-10° | 0.734] 0.184| 0.11 | 0.0651
10 EUV | 1.15-1C° | 4.68-10" | 6.33-10° | 2.86 | 0.654| 0.398| 0.25
100 EUV | 1.13-10° | 1.41-10° | 2.90-10° | 12.5 | 2.76 | 1.72 | 1.34

Wie Gl. (8.24) im Allgemeinen beschreibt, ist die Stol3frelzy;, das Produkt aus der
spezifischen Stof3rai€i, n) mit der Anzahldichten, der Neutralgassorte. Da die Atmo-
sphére aus vielen Neutralgassorten zusammengesetzh#t,raan fir die StoR3frequenz
der lonensorté an allen Neutralgassorten:

v(r)= > KGi,n)no(r) (8.30)

Sorten

vi-(r) = k(H",0)-no(r) + k(H", CO,) - Neo,(r) + k(H", O2) - no,(r) (8.31)
vo-(r) = k(O,0)-no(r) + k(O*,CO,) - Nco,(r) + k(O", O2) - N, (r) (8.32)
vo;(r) = Kk(Oz,0)- no(r) +k(03,CO,) - Ncoy(r) + k(O3, O2) - No, (1) (8.33)

veoy(r) = K(CO3,0)- no(r) + k(CO3, CO,) - Neoy(r) + K(CO3, O2) - o, (1) (8.34)

Die GIn.(8.32) bis (8.34) verdeutlichen die Berechnung S&f3frequenzem; von
H*, Of, O und CG-lonen in der Atmosphaére. Es sei darauf hingewiesen, da®tdow
die StoRrateik(i, n) als auch die Neutralgasdichtephthenabhangig sind. Die Tab. 8.7
gibt ein Beispiel der Neutralgasdichten und StoR3frequertue einer Hohe von 200 km
Uber der Oberflache des Mars, jeweils in verschiedenen atmidschen Zusammenset-
zungen bei einem energetischen solaren Strahlungsfluf3 déuhd 100 EUV. Die Stol3-
frequenzen zeigen eine grof3e Variabilitat sowohl zwisahem lonen untereinander als
auch zu verschiedenen Zeiten in der Geschichte der Marsatmce. Dieses Verhalten
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Tabelle 8.8: Dichten der Neutralgassorten bei 500 km Uber der Marsobbdl@aach Daten der

thermosphérischen Modellrechnungen von Lammer et al 2@ den Kollisionsfrequenzen der
haufigsten lonen in der Plasmaumgebung des Planeten. Mehteedal® Stof3e in der dichteren,
durch thermische Fluch bestimmten, frihen Exosphére wigélgiger stattfinden.

Neutralgas n(500 km) [ cr] vi [1073s71]
O 0, CGo, VHen | Yorn | Yorn | Veorn
1 EUV 373-10° [ 1.67-10° | 1.55-101] 0.1 | 0.04 | 0.009] 0.007
10 EUV | 5.19-10° | 2.00-10° | 3.75-10¢* | 1.39 | 0.52 | 0.12 | 0.09
100 EUV | 1.0-10° | 211-10° | 1.29-10° | 89.2 | 246 | 112 | 122

unterstreicht nochmal die Notwendigkeit dieser detagieBetrachtung. Je schwerer das
zu stolRende lon ist, um so geringer wird die StoRRfrequen.20 zeigt die grundle-
gende Eigenschaft, dal3 schwere lonen folglich wenigek staNeutralgas abgebremst
werden. Je weiter man in die Geschichte der Marsatmosphéirkgeht, umso war-
mer werden die Neutral- und lonentemperaturen und um sdetietird die gesamte
Atmosphére. Daher war die Sto3frequenz zwischen lonen endrélteichen in der No-
achischen Zeitepoche 3.5 bis 4.5 Gyr bis zu 20 mal gréRenalsri heutigen Marsatmo-
sphare. Nimmt man an, dal® di¢-@nen in der lonosphére eine Geschwindigkeit von
ungefahrVo. = 5kms? besitzen so betragt ihre gegenwartige mittlere freie Wga
A ~ Vo-/vor = 7km. Vor 4.5Gyr betrug ihre Geschwindigkeit in der expanetielen
lonosphare ungefahfo. = 10 kms™. Die mittlere freie Weglange reduziert sich auf un-
geféahr 800 m.

Zum Vergleich zeigt die Tab. 8.8 die gleichen Grof3en wie ib. 8a7, jedoch hier nun
an einer Hohenmarke von 500 km Uber der Oberflache, schorr iBxaesphéare des Pla-
neten. In dieser Hohe sind die Sto3frequenzen rund 1000leiakk als bei 200 km, da
die Neutralgasdichten zum Beispiel von £@n 9 GréRenordnungen kleiner sind als bei
200 km. Es féllt jedoch auf, dal3 StoR3e in der dichteren fréim&xosphéare, die durch ther-
mische Fluchtprozesse (siehe Abschnitt9.1.2) bestimndeve wieder haufiger stattfin-
den.

Die gegenwartige mittlere freie Weglénge fur-@nen in der Exosphére bei 500 km
betragtl ~ 2 - 10°km, wenn eine lonengeschwindigkeit vdg: = 20 kms* verwen-
det wird. In dieser verdinnten Region kommt es damit stetistnur alle 60Ry zu ei-
nem Stol3. Vor 4.5 Gyr betrug ihre Geschwindigkeit in der exfierenden lonosphére
ungefahrVo. = 400kms?. Die mittlere freie Weglange reduzierte sich auf ungefahr
A = 4500 km. Diese Entfernung ist mit dem Marsradius vergleachb

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

strahlte aber im harten UV und Rdéntgen-Bereich wesenthitdnisiver. Die Atmosphére
des frihen Mars war einem héheren Sonnenwindflul} ausge3tzée aulReren massiven
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8 Die Evolution der Plasmawechselwirkung mit Mars

Einflisse auf die Atmosphére flihrten zu einem Anstieg désédionsraten und 'verstark-
ten’ das die Wirkung des Planeten mit seiner lonosphére ialddrhis im Sonnenwind.
Besonders der lonisationsproze3 durch Ladungsaustaagtionen mit Sonnenwindpro-
tonen wurde in der Frihphase der lonosphare und Exosphéarelaminierenden loni-

sationsprozel3. Die Exosphéare und lonosphéare waren damit Mdliarden Jahren um

mehrere GroRenordnungen dichter als heute. Die hohen ddichiederum fuhrten zu
haufigeren Sté3en mit Protonen des Sonnenwindplasmas.
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9 \Verlustprozesse der
Marsatmosphéare

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

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

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

9.1 Thermischer Verlust

Die thermischen Fluchtmechanismen atmospharischehigiliassen sich in zwei Typen
einteilen, die Jeans-Flucht und die in der Frihphase deaedsystems dominierende
Hydrodynamische Flucht planetarer Atmospharen. Da dieddychamische Flucht von
kinetischen Prozessen bestimmt wird, kann man sie auchdisthermischen Mecha-
nismus klassifizieren.

9.1.1 Jeans-Flucht

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

Die nach auf3en gerichtete FluRdichte von atmospharischiéch&n mit einer be-
stimmten thermischen Energie, dessen Geschwindigkeifldiehtgeschwindigkeitesc
an der Exobase Uberschreiten, kann mit der Gl. (9.1) bedtimarden:

Vi -
Fesc= —onexo(l + Xes& g e P (9.1)

2+

wobei v, die wahrscheinlichste Geschwindigkeit ihrer Maxwell-{f¢dung ist, neyo ihre
Anzahldichte an der Exobase uKgs.der Fluchtparameter:

Ve GMm

70 - rkBTw (92)

Xesc =
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9 \Verlustprozesse der Marsatmosphéare

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

sol. min| sol. max Referenz
Nexo [CM ] 210 2.10° Chaufray etal. (2007)
To [K] 200 350 | Viking, Anderson und Hord (1971))
Vo[km/s] 1.82 2.41 Vo = V2KkgTo/M
Xesc 7.0 4.0
Fesclcm2s] | 7.45-107 | 1.24- 108
Desc[s7] 6.4-10%5 | 1.1-10%°

Hier stehtG flir die Gravitationskonstantég flr die Boltzmann Konstantan fir die
Teilchenmasse uni fir 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 Héhe. Die tisetra Fluchtrate von
atomarem Wasserdfovird 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 Wassdfisth betragt nach den spektroskopischen
Messungen der HLinien im Marsspektrum des Satellit€étUSEnur 33 - 10?4 s (Kras-
nopolsky und Feldman 2001a). Damit liegt die totale thecimsFluchtrate von Wasser-
stoff ungefahr zwischen.8- 10°°stund 11- 10%s1.

9.1.2 Hydrodynamische Flucht bei intensivem solarem Strdlings-
flur

Hydrodynamische Flucht kann als Grenzfall der thermisdilecht betrachtet werden.
Steigt der heutige EUV-FIuR auf das zehnfache, wie es vatt A@yr der Fall war, so
erhdhen sich in einem ersten Schritt atmosphérischen Tratypen, worauf nachfolgend
die Hohe der Exobase ansteigt. Erreicht der energetisaladl@gsflu ein bestimm-
ten Wert, gibt es keine quasistatische Losung mehr, und dreeldler Exobase wandert
ins Unendliche. Solare Strahlungsenergie im EUV-Bere@hnknicht mehr in vollstan-
dig in thermische Energie umgewandelt werden: tUberschpéisbermische Energie wird
in kinetische Energie umgewandelt und hydrodynamischehtlwird ausgelost. Jeans-
Flucht tritt auf, wenn nur ein kleiner Teil der Atome aus demergetischen Auslaufer der
Maxwell-Verteilung die Fluchtgeschwindigkeit libersdteeund in den Weltraum ent-
weicht. Dabei wird die Quasi-Stationaritat nicht aufgediebHydrodynamische Flucht
dagegen lait die Teilchen der gesamten Maxwell-Verteienigeichen.

Die kirzliche Modellierung der atmospharischen Entwidgauf terrestrischen Pla-
neten hat die Fraktionierung der urspringlichen atmosgtfign Zusammensetzung
wahrend eines vom solaren StrahlungsfluR ausgeldstendymmischen Fluchtprozes-
ses in den Mittelpunkt gertickt (Lammer etal. 2006, Kulikbale2006). Die obere At-
mosphare der terrestrischen Planeten wird hauptséachiich diie Absorption von EUV-
Strahlung bestimmt und zusatzlich durch die Einlageruny Energie bei gro3en Ein-

126



9.2 Nicht-Thermischer Verlust

schlagen von Meteoriten und Asteroiden (Bauer 1971). Da awsndem Sun-in-Time
Programm die Entwicklung der EUV-Strahlung kennt, kann miae Skalenrelation fur
die Bestimmung der exosphérischen Temperatyrdie fur die thermische Fluch verant-
wortlich ist, tUber die Geschichte das Mars hin anwendens®Relation basiert auf der
Annahme eines Gleichgewichtszustandes zwischen der Véértagerung des hochener-
getischen Strahlungsflusses und dem Warmetransporténdiafmospharische Schichten
durch Warmeleitung:

(Teo = To)s ~ Ixuvi - Qo

(T =To)o  Ixuvo- 01

Dabei bezeichneg die Gravitationsbeschleunigung umgldie Temperatur an der un-
teren Thermospharenschicht, der Mesopause, zur gegégwvéreitt; 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 instahid das
hydrostatische Gleichgewicht ist nicht langer gultig.

Aus dieser hydrodynamischen Betrachtung folgt, daR fursgkérentemperaturen
T. > 1000 bei Mars die thermische EnergiksB., die GravitationsenergieNmG/r
Ubersteigt. Leichte atmosphéarische Anteile wie Wassgrsttweichen vom Planeten.
Dieser Prozel3 wird nur vom EUV-FIu3 und von deffDsion der schweren atmosphari-
schen C@-Molekule begrenzt. Die Atmosphéare des Mars erfuhr eiffeisionsbegrenzte
hydrodynamische Flucht von Wassef8tus dem urspriinglichen Wasservorkommen zu-
mindest wahrend der ersten 300 Millionen Jahre nach detdintsg des Planeten. Ver-
schiedene Studien, die diesen Prozel3 in der Friihphase eeladetenentstehung unter-
sucht haben, sagen Wassefisierlustraten in der GroRenordnung von ungefatt bis
10?°s! bei Mars voraus (Hunten 1993, Kasting und Pollack 1983)s®Raten sind groR
genug, um in 300 Millionen Jahren den Betrag an Wass@ysier in einem terrestrischen
Ozean vorhanden ist zu entfernen.

Unter diesen extremen Bedingungen steigen die Was§#stbtraten so stark an, um
Uber aufwartsgerichte Reibungskréafte schwerere atmospha Bestandteilen mit aus
der Atmosphére zu entfernen. Leichtere Spezies werden noneghenden Wassersto
mitgerissen. Diese werden sogar noch einfacher entzogeliesdchwereren, was zu einer
Massentrennung der Spezies in der zurtickbleibenden Atmaosiihrt.

(9.3)

9.2 Nicht-Thermischer Verlust

Wie im Abschnitt9.1.1 gezeigt wurde, sind Wasseffsédome leicht genug, um durch
thermische Flucht aus der Atmosphére entweichen zu korBemnwverere Spezies wie
Sauerstf und Stickstéf kénnen dagegen nichtfizient durch Jeans-Flucht aus der At-
mosphare entfernt werden. Wenn Sauefsticht aus der Atmosphére entweichen wirde,
fuhrt die Photodissoziation von J@-Molekilen gefolgt von einer thermischen Flucht
von Wasserstd zu einem Ansteigen der Sauer§toenge in der Atmosphare. Wenn man
annimmt, dal3 die Oberflache neben einer gleichmaligen @zpdder oberen Boden-
schichten keine bedeutende Senke fur Saugdaostellt, hatte sich tber die letzten Mil-
liarden Jahre der Evolution des Mars eine Atmosphére ausamrehundert Millibar Sau-
erstdf ansammeln mussen. Dies wurde aber nicht beobachtet. McEird Donahue
(1972) zeigten, daRR die erwarteten Fluchtraten von H und Verhéltnis von 2 : 1
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9 \Verlustprozesse der Marsatmosphéare

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

9.2.1 Photochemische Flucht durch dissoziative Rekombitian

Dissoziative Rekombination von ionosphérischgrl@nen produziert sehr niederenerge-
tische neutrale Sauerstatome, wobei ein Anteil entweichen kann und der andere Antei
die planetare Korona bildet. Monte Carlo Modelle verfolgka thermisch-heien Sau-
erstdfatome durch Hinzunahme von St6Ren und Energieverlust aemitWeg in die
Exosphare (Lammer etal. 2003). Sie ergeben durchscbhgtii Fluchtraten thermisch-
heiRen Sauersfis von 5- 107*s™,

9.2.2 Flucht durch sich ablésende ionospharische Plasmaiken

Ein anderer atmosphérischer Verlustprozeld am Mars istrdighEinung von MHD-Insta-
bilitaten an der Grenzschicht zwischen dem Sonnenwindasd dem ionosphérischen
Plasma. Plasmamessungen von Phobos-2 wie auch HybrideSiomen von BoRwetter
etal. (2004) und Simon etal. (2007a) konnten eine ICB beisMeststellen. Da das ma-
gnetosphérische Sonnenwindplasma eine viel hthere Gestigkeit aufweist als das
an dieser Grenzschicht unmittelbar angrenzende ionasghéarPlasma, kommt es zur
Bildung von Instabilitaten. Insbesondere kann sich eirvieHelmholtz-Instabilitat aus-
bilden. Abhangig von Dichte-, Temperaturgradienten odgrMagnetfeldrichtung kann
die Instabilitét in den nichtlinearen Zustand Ubergehezsddders an den Flanken der
ICB, an denen die Geschwindigkeitsunterschiede beidenia grof3 sind, fihrt die In-
stabilitat zu Wellen mit einer groRen raumlichen Amplitudeder Groé3enordnung von
10° km. SchlieBlich kénnen sich mit dieser Wellenaktivitattaignosphéarischen Plasma-
wolken abldsen.

An der Venus wurden diese Plasmawolken durch Messungen Vantobachtet
(Brace etal. 1982a). Datenanalysen des VBB Instrumentes auf MGS ergaben kal-
te Elektronen Uber der lonopause des Mars, die auf Plasrkewain Mars hindeuten
(Acufia etal. 1998). Lammer etal. (2003) skalierten dieaditun an der Venus auf Plas-
mabedingungen am Mars und erhielten eine gegenwértigasteate zwischen £dund
5.10%4s

9.2.3 Atmospharisches Sputtering

Das Auftréfen von energetischen Teilchen auf Neutralgasteilchen irsdiamosphére
kann zu dem Eekt des Sputtering filhren. Dabei kénnen die gé&ren Teichen ge-
nigend Energie erhalten, um aus der Atmosphére gestreuwtrmemund mit Geschwin-
digkeiten vorv > vescVOom Planeten entweichen. In einer Studie von Leblanc undshoh

(2002) wurde die gestreute Verteilung innerhalb der thechvhei3en Korona modelliert.
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9.2 Nicht-Thermischer Verlust

Die entweichenden Teilchen wurden mit einem 3D-Testteitchodell studiert. Koppelt
man ein Monte Carlo Modell mit einem molekular dynamischeodgll um die StéRe
zwischen den heiRen Teilchen und den kalten Molekilen desdttaosphére zu be-
schreiben, erhalt man eine gegenwartige Fluchtrate voarStfi durch Sputtering von
4.3-10%s™t (Lammer etal. 2003).

9.2.4 Flucht durch lonen Pick-up

Werden Neutralgasteichen ionisiert und kénnen sie in Regiaelangen in denen sie
das konvektiven elektrischen Feldes in die Sonnenwinasing aufnimmt und vom Pla-
neten wegtransportiert. Bereits Messungen des ASPERAumsntes auf Phobos-2 ha-
ben gezeigt, dal der Plasmaschweif des Mars hauptséachiqgtianetaren lonen besteht
(Lundin etal. 1991). Das Testteilchen-Modell von Lammeale(2003) ergab eine Ver-
lustrate von 3 - 10?*s* Sauerstfiionen. Ergebnisse der Hybrid-Simulationen, die im
Abschnitt 10.2.1 vorgestellt werden, ergeben eine Vewistvon 30 - 10?3s! Sauerst-
offionen aus der Exosphére un®d 710?*s™ Sauerstfiionen aus der lonosphére. Beim
exosphéarischen Verlust handelt es sich hauptséachlich akaui lonen. Am ionosphéri-
sche Anteil sind auch andere Verlustprozesse beteiligt.

9.2.5 Impuls-Transport auf die lonosphére

Der Flu® von kalten ionosphérischen lonen aus der Termiregfion des Mars in den
Schweif wurde vom ASPERA Instrument auf Phobos-2 beobacbier Sonnenwind
iibergibt seinen Impuls dem kalten ionosphérischen Plasn@ner tagseitigen Uber-
gangsregion bei der ICB. Dieser Impulsiibertrag erfolgt ioReien Plasma entweder
Uber die Beschleunigung geladener Teilchen mittels degdidive elektrische Feld im
Sonnenwind oder mittels elektromagnetischer Wellen insfRka Lundin und Guglielmi
(2006) schlugen vor, daf3 sich in einem Plasma mit oszilidea elektromagnetischen
Feldern nichtlineare Krafte, die sogenannten Ponderaewtrafte entstehen. Mit ih-
nen kdnnen Plasmabeschleunigungen beschrieben werden.

Der Impulsubertrag fihrt dazu, daf das ionospharische@lasden Plasmaschweif
transportiert wird (Lundin etal. 1991, Pérez-de-Tejad@8)9An der Venus registrierte
die Raumsonde PVO eine mittlere Geschwindigkeit von urigeb&m/s der O-lonen
nahe des Terminators (Pérez-de-Tejada 1992). Diese Gisligkeit entspricht unge-
fahr der Fluchtgeschwindigkeit von Sauef&itomen am Mars. Am Terminator des Mars
registrierte IMA auf MEX auch &hnlich hohe Geschwindigkeiton planetaren Sauerst-
offionen. Die instrumentelle Bestimmung einer unteren Gesulligkeitsgrenze gestaltet
sich jedoch schwierig, da die Geschwindigkeit der Raumsamdl ihr Potential von der
gleichen GroRRenordnung sind. Das Instrument auf PVO wazisp&ir kalte lonen op-
timiert, IMA jedoch nicht. Die Ergebnisse der Studien vond2éde-Tejada (1992) und
Pérez-de-Tejada (1998) zeigen, das dieser Impulstramspcinanismus ionosphéarischen
Sauerstfiionen auf Geschwindigkeiten gréRer als F&ineschleunigen kann. (Pérez-de-
Tejada 1992) zeigt, dal? die Flucht von kalten lonen durchlehgulstransport des Son-
nenwindes auf die lonosphére die Menge an Wasser vom Piegetiernt 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 gefuhrt haben.

Lammer etal. (2003) studierten diesen Verlustprozef3 insierbeobachtete Sternen-
winddaten von jungen sonnenahnliche Sternen und eine phidos, wie sie in der Frih-
phase des Mars vorkam, verwendeten. Fur die gegenwartigdm@ingen fanden sie
eine Fluchtrate von Sauergtoon 10- 10%s™2,

Im Rahmen des hier verwendeten Hybrid-Modells wird der $pamtmechanismus
Uber das elektrischen Feld mit beriicksichtigt. Es zeidt sicfolgenden Kapitel 10, daR
dieser Verlustprozel3 eine wichtige Rolle in der Geschiclge Mars spielt, da er eng
mit der Sonnenwind- und ionosphérischen Dichte verknigpfdie in der Frihphase des
Sonnensystems um mehrere GréRenordnungen héher wareturbieschnittliche gegen-
waértige Verlustrate von Oaus der lonosphére des Mars wurde it 1074 s 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 dehfraten zwischen H:O
von 2 : 1 fir eine Atmosphére im Gleichgewichtszustand rectitechterhalten werden
kann infolge der gréReren Masse von Saudisioeht man jedoch eine weitere Teichen-
senke, namlich die Reaktion von Sauefistoit der Oberflache in Betracht, kann das
Verhaltnis eingehalten werden. Lammer etal. (2003) bestendaR sich ungefahr 40
Sauerstfiteilchen seit ungefahr 2 Gyr in die Marsboden eingelagertEiaenoxide und
Sulphate sind die haufigsten Verbindungen als Oxydatiaasgite. Da die urspriingliche
mineralogische Zusammensetzung auf Mars Eisen und Schvegféachtlich niedrigeren
Oxydationsstufen enthielt, wurden diese Elemente eineldttedde Senke fur atmospha-
rischen Sauerstb(Lammer etal. 2003).
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9.3 Zusammenfassung

Im Kapitel 7 wurde die planetare Evolution des Mars in dredépen eingeteilt, der No-
achischen, frihen Epoche vor 3.5 Gyr, einer HesperianisBleeiode zwischen 3.5 und
1.8 Gyr und der Amazonische Periode, die vor 1.8 Gyr begadrbimin die Gegenwart
reicht. Die Abb. 9.1 skizziert diese Entwicklungsepochetfesg einer Zeitachse. Es wird
gezeigt, wann die wichtigsten geologischen und klimagscteeranderungen stattfanden.
Die angegebenen Zeiten kdnnen heute nur bis auf einige hukiiléonen Jahre ge-
nau angegeben werden. Es wird davon ausgegangen, dafi lofjigebe Veranderungen
klimatische Veranderungen nach sich zogen. So wurde déafgiKlimawechsel vor
3.8 Gyr wahrscheinlich vom aufkommenden Vulkanismus aufQleerflache ausgeldst.
Aber auch auRRere Einflisse, wie der verstarkte EinschlagvMeteoriten und Kometen
in der Noachische Periode hatten groRe Auswirkungen adfiiiie Atmosphéare. Solare
Einflisse steuerten das Einsetzten und die Stéarke der atédisghen Verlustprozesse.
Besonders in den ersten 500 Millionen Jahren hat die thehmiBlucht grof3e Anteile der
stéandig vom Planeten noch ausgasenden Atmosphare imméengetfernt. Ein globa-
les Magnetfeld schiitzte die unteren Schichten der Atmasplar dem Einwirken von
nicht-thermischen Verlustprozessen. Als dieses Feld ngefahr 3.5 Gyr verschwand,
war zwar der solare Einflu® nicht mehr so stark um die Atmosphdérch thermische
Flucht zu dezimieren, nun wirkten jedoch die nicht-theghen Verlustprozesse. Insbe-
sondere sind dabei der Ubertrag von Impuls des Sonnenwindedie ionosphéarischen
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 gegenwartigené auf dem Mars zu kalt

und die Atmosphére zu diinn, um Wasser in seinem flissigereggtrustand zu halten.
Es gibt jedoch mittlerweile durch diverse Raumsondenbetioagen eindeutige Anzei-
chen, daR diese Situation in der Vergangenheit anders wabdhtungen von Talsyste-
men in kraterreichen und damit sehr alten Gebieten auf diiickén Hemisphare las-

sen die Vermutung aufkommen, dal3 Mars einmal hydrologisebh aktiv gewesen sein
kénnte, zumindest wahrend der ersten hundert Millionemelahch 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®emes mdoglichen

frihen Wasserreservoirs auf dem Mars aus geomorpholagisshalysen der vermutli-

chen Kustenlinien, indem sie Bilder von MGS auswertetere linalyse zeigt, daf? ein

friher Wasserozean mit einer Tiefe von ungefahr 150 m digfl@oeenmerkmale erkla-

ren konnte.

Um die Evolution des Wasserverlust in der Entwicklungsbes$ite der Mars zu be-
stimmen, ist die Kenntnis notwendig wie die Marsatmosplijeder Epoche zusam-
mengesetzt war. Eine genaue Entwicklung der Zusammemggizinicht bekannt. Man
nimmt an, da® Stickstbeinen groReren Anteil in der friihen Marsatmosphére als heu-
te gehabt haben konnte. Nach dem Ende des Ausgasen aus uieteRtdberflache vor
etwa 3.5 Gyr hat sich wahrscheinlich die heutige Atmospi#Ersammensetzung einge-
stellt. Aus diesen Griinden bietet es sich an in Simulatiatiengegenwartige Atmo-
spharenzusammensetzung den solaren Einfliissen vergaigauohen auszusetzen, um
die Evolution des Wasserhaushalts zu untersuchen. Dabes isotwendig, die gegen-
wartigen Parameter der Marsionosphare mdoglichst genategtinimen, um Fehler zu
minimieren. Weiterhin wurde im Kapitel 8 gezeigt, daf3 wetonisationsmechanismen
neben der Photoionisation besonders in der Frihphase deiSystems, als der Son-
nenwind dichter war, bei der lonenproduktion zu berlckgiem sind. Eine Simulation
sollte mehrere lonenspezies beinhalten, um den Verlust jgezies und ihre Wechsel-
wirkung untereinander zu studieren. Schon aufgrund degrschiedlichen Masse zei-
gen die drei haufigsten lonen-Spezies O} und CQ ein unterschiedliches kinetisches
Verhalten. So ist CQfast dreimal schwerer als"Owas zu einem dreimal so grof3en
Gyrationsradius flhrt. Diese verschiedendfekie beeinflussen die Bildung des Schwe-
rionenschweifes hinter dem Planeten. Mit dem Hybrid-Mb&6&hnen im Unterschied
zu vielen anderen Ansétzen die nicht-thermischen Ventoggsse studiert werden. Dazu
werden der Impuls-Transport des Sonnenwindes auf die pdréos, der lonen-Pick-up
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und die Flucht durch sich ablésende ionosphérische Plastkemwgezahlt.

Es hat sich herausgestellt, daR neben dem lonen-Pick-lijbéigragung des Sonnen-
windimpulses auf die oberen Schichten der lonosphéare ¢stleeidender Prozefl3 bei der
Flucht planetarer lonen aus den lonosphéren von Mars undsvish Dieser Prozef3 fuhrt
in Regionen der Terminatorebene zu einer lonenflucht in dasnfschweif. Er wurde
von Pérez-de-Tejada (1992, 1998), Terada et al. (2002fibwet al. (1990), Lundin etal.
(1991, 2007) und kiirzlich auch von Lundin et al. (2008) wueht. Diese Studien wiesen
nach, dal3 die Verlustrate planetarer Sauéiistten von diesem Prozel3 dominiert wird.
BoRwetter etal. (2004) identifizierten einen langsamermaasflul} nahe der Termina-
torregion in ihren Hybrid-Simulationen. Merkmale von Rresvolken, die sich von der
lonosphére ablésen, wurden auch von BoRwetter etal. (2§€dnden. Eine Instabili-
tat erzeugt Wellenaktivitat in den oberen Schichten desddigien lonosphéare. In diesen
Regionen stromt das aufgeheizte Sonnenwindplasma amedigénetaren Schwerio-
nenplasma vorbei. Wenn die Wellenamplitude ansteigt, &drsich Plasmawolken von
der lonosphére ablésen und in den Schweif bewegen (Pen2604).

In diesem Kapitel wird die Evolution der Wechselwirkung &ssinenwindes 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 Stmulen vernachlassigen ein
intrinsisches planetares Magnetfeld, schon deswegehpisking gro3e Unsicherheiten
bestehen wann ein friiher Marsdynamo einsetzte und welcérkeSer hatte (Schubert
etal. 2000, Stevenson 2001, Breuer und Spohn 2003). Damerekddiese Ergebnisse
als obere Grenze fur die lonenflucht tber die Geschichte dms Betrachtet werden.
Ein Magnetfeld wirde die lonosphéare abschirmen und dert-themmischen Verlust an
lonen reduzieren.

10.1 Simulationen und Plasmaparameter

Zur Bestimmung des planetaren lonenverlustes wurden 2hiedene Simulationen
durchgefiihrt. Fur die gegenwartige PlasmawechselwirkamgMars wurden zwei ver-
schiedene lonospharenmodelle verwendet, namlich ein Muateh ionosphérischen Pro-
filen von Krasnopolsky (2002) und Chaufray etal. (2007),clves im Abschnitt4.3.2
vorgestellt wurde und das thermospharische Modell nachnhanet al. (2006). Die Si-
mulationen zu friiheren Zeitepochen verwenden ausscitlie®hs Modell nach Lammer
etal. (2006) als Eingabeparameter, da dieses Modell diasiteren solaren Einflisse auf
die Neutralgasatmosphare erfaft. Auf der anderen Seitddleet dieses Modell keine
exosphéarischen Profile der gegenwartigen thermisch-h&8eerstfi- und Wasserstd-
korona des Mars. Wie im Abschnitt8.5 beschrieben, sagt dadelMallerdings flr die
frihe Phase nach der Planetenentstehung vor 4 Milliarderedaine dichte Neutralga-
sexosphare voraus. Diese exosphérischen Anteile werdefebentsprechenden Simu-
lationen als Eingabeparameter beriicksichtigt.

Neben den unterschiedlichen lonospharenmodellen wur@émere Simulationen auf
kartesischen und krummlinigen Gittern gestartet, um eibkdhgigkeit der Verlustraten
vom verwendeten Simulationsgitter auszuschlieen. Bissrdie Verlustraten der lonen
an der inneren Hindernisgrenze in die unteren ionosph#rs&chichten kdnnen von der
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Tabelle 10.1:Parameter der Simulationen zum frihen Mars. Die &gitmarkiert den Zeitpunkt
in der Vergangenheit 'before present’. Weitere ungestSaanenwindparameter findet man in
Tab.8.1. Das Symbad! kennzeichnet die Parameter der Simulation extremer Sevinddichte
von 10 000cm?. Der Anstrdmdruck des Sonnenwindes wird iig,, bezeichnet.

‘ EUV ‘ tgp [Gyr] | Ma ‘ﬁasw ‘ ,Bi,sw ‘ ﬁe,hi | 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 154
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 beeinfluf3t werden. Da sich in erSestsimulationen gezeigt
hat, dal® eine Heizung der Elektronen in der lonosphare meéneiAdiabatenexponenten
von x = 2 einen erhdhten thermischen Druck erzeugt und den Bow Shisciu 18 Ry,
weit nach auf3en vor den Planeten verschiebt, wurden weéierelationen mit Adiaba-
tenexponenten vor = 1 (isotherm) undc = 5/3 (rein adiabatisch) durchgefuhrt. Die
Elektronenflussigkeit des Sonnenwindes wurde weiterhirkmi2 behandelt.

In weiteren Simulationen zu den gegenwartigen BedinguragerMars wurde der
Winkel zwischen dem Interplanetaren Magnetfeld und dedrSingsrichtung von 57
auf 90° gesetzt. Es wird vermutet, da® im Fall der senkrechten Mégdachtung die
Verlustraten der lonen hoher sind, da das konvektive ésekie Feld und damit die Lor-
entzkraft auf die planetaren lonen héher ist als im schr&gtgimungsrichtung stehenden
Magnetfeld. Schlie3lich wurde auch eine Umkehrung des Mtglilvektors im Sonnen-
wind simuliert, da dieses Szenario haufig auftritt, wennRlanet die Grenzschicht zwi-
schen zwei Sektoren des interplanetaren Magnetfeldebgluect (siehe Abb. 6.9).

Die Sonnenwindparameter der durchgefiihrten Simulationgen in Tab. 8.1 und
10.1 aufgelistet. Die Tab. 10.2 gibt die Werte wichtigersflaparamter im ungestorten
Sonnenwind an, wie die lonentrégheitslange,cund die Gyrationsradien der Protonen,
O*-lonen und CQ-lonen. Es sei darauf hingewiesen, da bei den Simulatipagrvor
4.5 Gyr die Gyrationsradien von‘@onen mitrg = 2900 km die gleiche GréRenordnung
aufweisen wie die von Protonen in der gegenwartigen Si@nabie Protonengyrations-
radien zum Szenario des frihen Mars dagegen sind um einee@otihung kleiner als
ihre heutigen Werte. Mitg = 179km sind sie etwa 20 mal kleiner als der Radius von
Mars. Betrachtet man allerdings die Weite der Zykloidemgv = 27rg = 1125km,
so liegt diese Lange wieder in der Gro3enordnung des Plamaelie's. Somit kann fest-
gestellt werden, daf? die Gyrationsradien der planetarew&wonen auch in der friihen
Zeitepoche der Plasmawechselwirkung mit Mars ein kineésoder 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 Zykloidenbewggwsfiihren. lhre Weitey = 271
und ihre Hoheh = 2rg vergroRern noch einmal die Bewegungsskalen im Vergleich @yrati-
onsradiugy und unterstreichen den kinetischen Charakter der Wechkalvg.

| EUV | tep [Gyr] | c/wpi [km] | rg(H) [km] | rg(O%) [km] | rg(CO5) [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 gegenwaértigen Bedingungen

Dieser Abschnitt behandelt die Simulationsergebnissaléir Mars bei gegenwartigen
mittleren Bedingungen der Sonnenaktivitat. Dazu werdesi awsgewahlte Simulationen
mit unterschiedlichen ionosphéarischen Profilen vorgkstel

10.2.1 lonenproduktion nach atmosphéarischen und exosphéchen
Profilen

Die Abbildungen10.1, 10.2 und 10.3 zeigen die typischesRé&groRRen flr zueinander
senkrecht stehende Querschnitte durch die Simulationsb@uasistationaren Zustand
der Simulation nach = 2436 s. Betrachtet man Abb. 10.2(f), so erkennt man, daf der
Sonnenwind mit einer Geschwindigkeit von 400/kmaon links entlang der positiven x-
Richtung in die Simulationsbox stromt. Er hat sie in der ggtea Situation rund 23 mal
durchquert. Die Abb. 10.1 zeigt einen Schnitt entlang dexatgrebene und die Abb. 10.2
einen Schnitt entlang der Polarebene des Planeten. Esrseif déngewiesen, dal3 die
dritte Ebene in Abb. 10.3 keinen Schnitt entlang der Tertoirgdbene zeigt, sondern eine
zu ihr parallele Ebene im Abstand von= 3Ry stromabwarts vom Mittelpunkt des
Planeten. Um Strukturen im Schweif groBraumiger zu untérso, wurde der Planet aus
der Mitte der Simulationsbox umHR, stromaufwarts verschoben. Der Betrachter der
Abb. 10.3 befindet sich geometrisch auf der Nachtseite degRin und sieht in Richtung
Sonne, wie der Sonnenwind auf ihn zustromt.

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

In der weiteren Diskussion der Simulationsergebnisse wsbesondere auf die gro3-
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raumigen Plasmastrukturen eingegangen. Eine umfassemalgsé der Strukturen nahe
des Planeten wurde in BoRwetter etal. (2004) durchgeftat.Abschnitt2 stellt dem
Leser bereits wichtige Strukturen und Grenzschichten ifPtlsmaumgebung des Plane-
ten vor. Insbesondere lohnt sich ein Vergleich der Abb. 2t3\ipb. 10.2 und der Abb. 2.4
mit der Abb. 10.1. Die ersten beiden Abbildungen zeigen djediorebene, die letzteren
zwei die Polarebene bei der Plasmawechselwirkung. EinuggeaBlick auf Abb. 10.1
macht jedoch deutlich, daR die Aquatorebene doch nichstémitlig symmetrisch zur
Linie Sonne-Planet ist. Weiterhin wird darauf hingewiesgal? BolRwetter etal. (2008)
bereits Ergebnisse der Hybrid-Simulationen mit mehreamg@faren 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 eutesdunitt-
liche Position bex = —1.5Ry voraus (Vignes etal. 2000, Trotignon etal. 2006). Unter-
schiedliche Anstrémdriicke des Sonnenwindes, die Ausmightler lokalen Krustenma-
gnetfelder auf der Stidhalbkugel und die Richtung des IMBeiaglie Position des Bow
Shocks besonders an den Flanken sehr variieren. Die Memsung ROMAP auf Rosetta
ergaben z.B. eine starker zum Planeten verschobene Pqsigbe Kap. 6). Aus der Sicht
der Simulationen wurde eine Abhangigkeit der Bow-Shocg&irm von der Heizung der
Elektronen in der lonosphére festgestellt. In dieser Satrh betrug der Adiabatenexpo-
nentk = 2. Weitere Simulationen zeigten mrit= 5/3 eine Position bex = -1.5Ry. Ein
weitere Ursache fir die ungenaue Bow-Shock-Position Ireder relativ groben Gitter-
auflosung vorix = 12Ry, / 122 Zellen= 334 km in dieser Simulation. Ein krummliniges
Gitter wurde nicht verwendet. Mit dieser Aufldsung lasseh slie ionospharischen Ska-
lenhdhen nicht ausreichend genau approximieren, um eieettichen Dichteabfall des
ionospharischen Plasmas 200-300 km Uber der Oberflachdateséh zu reproduzieren.
Folglich vergroRRert sich das ionosphérische Hindernis werdchiebt sich Position des
Bow Shocks weiter stromaufwarts.

An den Flanken des Bow Shocks lassen sich im Querschnitt \ain 10.3(c) auch
deutliche Asymmetrien in der Position feststellen. Siensteen von der unterschiedlichen
Ausbreitungsgeschwindigkeit der schnellen Magnetossklé zur Richtung des IMF.
Senkrecht zum Magnetfeldvektor betragt die Machzahl, eritsich diese Welle ausbrei-
tet, (M2 + M32)Y2, parallel breitet sie sich fur den Falk < cs mit der Schall-Machzahl
Ms aus. Auch eine verstarkte Massenbeladung des Plasmaskii-d¢emisphare senkt
ihre Geschwindigkeit herab und verschiebt die PositionSitgscks 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 Tabds beobachtet (siehe
Abb. 10.1(a)). Sie sind wie im Abschnitt3.7.1 erlautert Airkungen der Randbedin-
gungen. Da sich die Stérungen jedoch nicht weiter stromauérausbreiten, konnen sie
vernachlassigt werden.

Planetare lonen der Exosphére

Die exosphérischen planetaren lonen werden im Abstand wen Marsradien Uber der

Planetenoberflache kugelsymmetrisch in die Simulationgiogesetzt. Die Abbildun-

gen.10.1(d), 10.2(d) und 10.3(d) veranschaulichen, daBnruers die thermisch-heilze
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Wasserstfikorona den planetaren Wake hinter dem Hindernis fullt. \Aieinlich fih-
ren die in allen Raumrichtungen gleichen lonenprodukioofile zu einer héheren Dich-
te dieser lonen auf der Nachtseite des Planeten, als mam Redditét beobachtet. Eine
lonenproduktion auf der Nachtseite erfolgt in der Realitéht ber Photoionisation und
kaum durch Ladungsaustauschreaktionen, da die Sonneflwiddathte im Wake nur sehr
gering ist.

Man erkennt in Abb. 10.1(d), daB sich die planetaren Protomeerhalb des magne-
tischen Lobes anhaufen. Ihre Dichte fallt deutlich an deBIEB zum Plasma in der
Magnetosheath ab. Einige Protonen, die sich vor der ICBiitMdgnetosheath befinden,
werden vom heif3en Sonnenwindplasma thermalisiert undrirdaweif mitgenommen.
Wie die Abbildungen.10.1(g) und 10.2(g) zeigen, werdenasiE hohe Geschwindig-
keiten z.T. Uber die ungestdrte Sonnenwindgeschwindidgdeschleunigt (vgl. B.2(e)).
Vergleicht man die Dichten der planetaren Protonen in derafayebene zwischen der
Abend- und Morgenseite des Planeten, so wird deutlich, deg&dEbene leichte Asym-
metrien aufweist. An der Morgenseite des Planeter®fykonnen Protonen aus der Exo-
sphare stromaufwarts vordringen. An dieser Seite zeigeReldlinien des IMF quasipar-
allel zur Normalen des Bow Shocks. Es liegt ein quasipdealfechock vor. lonen kdnnen
sich entlang der Feldlinien weit vor die Schockfront stroifiagirts bewegen. Diese lonen
storen den SonnenwindfluR Uber Instabilitdten, welche evied Wellen ausldsen. Man
bezeichnet diese von diversen Teilchen und Wellen gesRatgon auch als Vorschock-
region. In den Ergebnissen der Hybrid-Simulation ersaelrdiglich die stromaufwarts
vordringenden planetaren Protonen, jedoch keine Storuimgder Vorschockregion, da
die Gitterauflosung dafiir zu niedrig ist und die Felder zunatischen Stabilitat geglattet
werden.

Anhand der Abbildungen. 10.2(e) und (h) sieht man sehr idbutlvei unterschied-
liche lonenverlustprozesse. Exospharische lonen werdenRick-up-Prozel3 des elek-
trischen Feldes im Sonnenwindes auf grof3en Gyrationsraulidie E'-Hemisphére be-
schleunigt. Im gleichen Bild ist zu sehen, wie ein anderék der planetaren lonen als
‘cold ion outflow’ mit viel kleineren Geschwindigkeiten pdlel zur Sonnenwindstro-
mung in den Schweif transportiert wird. Abb. 10.2(b) zeilgite Werte fir das elektri-
sche Feld des Sonnenwindes in Regionen hoher planetaemdimfte. Somit erreicht
die Geschwindigkeit der lonen Uber dtex B-Drift nur niedrige Werte von 50-100 kfs.
Bis auf mehrere keV beschleunigte hochenergetische Itnadrhsn im Plasmasheet wur-
den von ASPERA auf Phobos 2 registriert (Lundin etal. 198@n nimmt an, daf diese
lonenstrahlen durch Schwankungen des Sonnenwindes und/&esusgelost werden.
In den Ergebnissen der Hybrid-Simulationen kdnnen die doetgetische lonenstrahlen
nicht beobachtet werden, weil der Sonnenwindfluf3 als homaggenommen wurde.

Schwerionen der lonosphére

Die Plasmastrukturen der planetaren lonen aus der lonosphirden im Abschnitt 2
diskutiert. Die Schweifstrukturen der drei Schwerioneteso CQ, O5 und O in den
Abbildungen 10.1(i-k) und 10.2(i-k) zeigen ein ahnlichesrhalten. Man erkennt, daf
O*-lonen mit ungefahr 20 cr eine héhere Dichte im Plasmasheet aufweisen al§ CO
und G}, da sie in der oberen lonosphéare 300 km lber der Marsobegfiastdominanten
lonensorte werden. An der Richtung der Pfeile der Pick-uyetoin den Geschwindig-
keiten der Abbildungen. 10.2(l-n) wird der ersichtlichsdaGj-lonen ihre Zykloiden-
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Abbildung 10.1: Querschnitt durch die Simulationsbox entlang der Aquékene. Dargestellt
sind in (a),(b) die elektromagnetischen Felder, in (c), (€)) die Anzahldichten der Sonnenwind-
protonen, sowie die Hund O"-lonen aus der Exosphére mit ihren Geschwindigkeiten jr{dj)
(h). Die Dichten der ionosphéarischen Schwerionenj@@ und O" zeigen (i), (j), (k) mit ihren
Geschwindigkeiten (1), (m) und (n). Infolge eines zum Sowied schradgen 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 PlasmagroRen wie in Abb. 10.1. Asymmetrien eiseh im Schweif der planetaren
lonen. Sie werden von der Richtung des konvektiven elekteis Feldes hervorgerufen.

bewegung auf viel groReren Gyrationsradien beginnen &io@en. Die Fokussierung
der planetaren lonen auf den Plasmasheet zwischen den tisabea Lobes kann in den
Abbildungen 10.3(i-k) beobachtet werden.
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10.2 Ergebnisse bei gegenwartigen Bedingungen
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Abbildung 10.3: Querschnitt durch die Simulationsbox parallel zur Terrtirebene bek =
3Ry. Dargestellt sind dieselben PlasmagrofRen wie in Abb. 10.(1), (j) und (k) wird die Fokus-
sierung der planetaren lonen auf den Plasmasheet zwiselnemagnetischen Lobes deutlich.

10.2.2 Umkehrung des IMF-Vektors

Da sich Mars im Abstédnden von Stunden bis Tagen durch eie&#ktoren des Sonnen-
windes mit jeweils einem zur Sonne hin- und von ihr weggeeitsn Magnetfeld bewegt,
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

erfahrt er beim Durchqueren der Sektorgrenzschicht einkdlinung 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 vorigleschnitt prasentiert
wurden, mit einer Magnetfeldrichtung von 5Zur Stromungsrichtung des Sonnenwin-
des. Im quasistationaren Zustand wurde die Simulationrirgehen, der IMF-Winkel
von 57° auf (57180)° neu eingestellt und die Simulation wieder gestartet. Dikfien-
und Feldgroé3en 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 antiparaltegnetfeldlinien durch die
MPR des Planeten bewegt. Vermutlich kommt es bei der Koimekter antiparallelen
Magnetfeldlinien in der subsolare MPR zur Rekonnexion vaghktfeldlinien. Die Tat-
sache, dal3 der Simulationscode prinzipiell zur Beschngjlwon Rekonnexion imstande
ist, wurde von Simon etal. (2009) bewiesen, die die Rekordigon von Titans Plasma-
schweif bei einem Durchgang des Mondes durch Saturns Magagse untersuchten. In
Abb. 10.4(a) erkennt man, daf? sich die Region der antigdeallFeldlinien um das Hin-
dernis drapiert. Man erkennt deutlich, daR die dicht drapneFeldlinien 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 Magnetfétédstnahezu auf Null absinkt.
In den Abbildungen 10.4(b) und (d) ist das elektrische Feldyestellt. Mit dem Absin-
ken des Magnetfeldes stellt sich dort auch kurzfristig éRegion eines sehr geringen
elektrischen Feldes ein.

Die Abb.10.5 zeigt zu drei aufeinanderfolgenden Zeitpankwie sich die Grenz-
schicht durch den planetaren Schweif bewegt. Dargesstllinks das Magnetfeld und
rechts die Anzahldichte der C@onen. Zwischen den Simulationszeiten der Abb. 10.5(a)
und der Abb. 10.5(e) liegen etwa 200 s. An der Bewegung dengSohicht durch die Re-
gion erhdhter Magnetfeldstarke erkennt man, dal3 die Gebictg nach etwa 300s die
Tail-Lobes durchquert hat und die Simulationsbox wiedeta@. Etwa 600 s nachdem
die Stérung den Bow Shock erreicht hat, hat sich auch deefas Schwerionschweif
vollstandig neu orientiert, welcher nun mit der neuen Rioltdes elektrischen Feldes zur
stdlichen Hemisphare zeigt (siehe Abb. 10.4(d)). Wie mafkih. 10.5 erkennen kann,
kommt es bei der Umkehr der Pick-up Richtung des lonensdbsieu einer teilweise
Trennung des zentralen Plasmaschweifes.

10.2.3 lonen-Verlustraten

Planetare lonen, die wahrend der Simulation die Simulatioméne verlassen haben,
werden kontinuierlich gezahlt. Im quasistationaren Zodtder Simulation ergaben sich
die in Tab. 10.3 zusammengestellten Verlustraten. loneméd die Simulationsdomane
auf zwei Arten verlassen: zum einen Uber die auReren Randlem Weltraum, zum an-
deren Uber den inneren Rand des Hindernisses in die lon@spbeélick. Es zeigt sich,
daR O-lonen mit 73 - 10?*s™ den groRten Anteil am ionosphérischen und exosphéri-
schen Verlust ausmachen, gefolgt von GBnen mit 60 - 10?*s™* und Gj-lonen mit
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Abbildung 10.4: Querschnitt durch die Simulationsbox entlang der Aquatebiene (oben) und
entlang der Polarebene (unten) zur Visualisierung einekéfmdes IMF-Winkels von 57 auf
(57+180)°. Der Simulationszeit betréagt= 2659s. An den seitlichen Réndern der Simulations-
box kommt es zu Stérungen im Magnetfeld infolge der Wechiskelimg der Feldumkehr mit den
Randbedingungen des Simualtionsbox.

4.0-10?*s™. Ein Drittel bis ein Viertel des lonenverlustes dringt ie dinteren lonosphé-
renschichten ein und wird dort absorbiert. Die Verluste@rsExosphare sind aufgrund
der um mehrere GréRenordnungen niedrigeren Neutraldgdsdiein bis zwei Grof3en-
ordnungen geringer. H,-lonen gehen um mehr als eine GréRenordnung haufiger aus
der Exosphare verloren algQ) -lonen. Dieses Ergebnis kann mit der in Abb. 4.5 gezeig-
ten hdheren Dichte der thermisch-hei3en Wass@astone in der Exosphare begriindet
werden.

Abb. 10.6 zeigt die zeitliche Entwicklung des Verlustes Sauerstfiionen aus der
lonosphéare und Exosphare wahrend der Simulation. Wahriehdder exosphérische
Verlust bereits nach etwa 500 s stabilisiert, erreicht daosphérische Verlust erst nach
2500 eine quasistationaren Zustand. Das liegt daran, ida®&dsphérischen lonen in
der Magnetosheath und im ungestdrten Sonnenwind dem @nggskonvektiven elek-
trischen Feld ausgesetzt sind und eindiizienteren Pick-up-Prozel3 erfahren als die
in die Simulation eingefiigten ionosphéarischen lonen nahelex planetaren Oberfla-
che. Man beachte auch die groRe Schwankungsbreite destatkivon 4 10?*s™ bis
1.2 - 10?°s* durch Plasmawolken, die sich von der lonsphére abléserul&iimnen mit
einer Richtung des IMF-Vektors von 9Gur Stromungsrichtung ergaben nicht wie er-
wartet hohere Verlustraten als bei einem Winkel vorf.5&uch eine Umkehrung des
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Abbildung 10.5: Teilweise Abtrennung des zentralen Plasmaschweifs ber &imkehrung der
Magnetfeldrichtung. Die Grenzschicht zwischen beiden higldrichtungen hat nach 250 s die
Simulationsbox verlassen. Etwa 600 s nach dem ZeitpunktUdgtehrtymkenr = 2600s hat sich
auch der planetare Schweif vollsténdig neu in Richtung tidreschen Feldes orientiert.

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

10.2.4 lonosphéare nach Profilen eines thermosphérischen Mells

In diesem Abschnitt werden die Ergebnissen der Hybrid-&tranen diskutiert, die mit
dem im Abschnitt8.5.2 beschriebenen Atmospharenprofih gezn thermospharischen
Modell von Lammer etal. (2006) durchgefuihrt wurden. Diegauation bezieht sich
auch auf die gegenwartige Situation mittlerer SonnengditivEs 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 gegenwaértigen lonosphére in Teilgino s unter Verwendung
ionospharischer Profile von Krasnopolsky (2002) und Cleguétal. (2007) in Verbindung mit
folgenden lonisationsratem(O*) = 0.2- 10®s™, y(H*) = 0.2-10®s%,y(0}) = 04-10°%s?
undv(C03) = 0.7-10 657,

in den Weltraum| in die lonosphére zurtick
o* 7.0-10% 20-10%
(04 4.0-10% 13.10*
CO; 6.0-10% 20-10%
Ofvo 3.0-10% 4.0-10%
Hivo 55.10% 20-10%

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

T
ionospheric 0"

ions per sec
ions per sec

0 1000 2000 3000 4000 00 1600 2(?;00 3600 ‘ 4(;00
t[sec] t [sec]

Abbildung 10.6: Zeitliche Entwicklung der Anzahl der Sauertonen aus der lonosphére (links)

und Exosphare (rechts), die die Simulationsbox verlasaEnEingabeparameter wurden iono-

sphéarische und exosphéarische Profile von Krasnopolsky2j200d Chaufray etal. (2007) ver-

wendet, die in Abschnitt 4.3.2 vorgestellt wurden. Im Dwatmitt gehen 7 10?*s™ O*-lonen

aus der lonosphére und- 30%%s1 Oj,rlonen aus der Exosphéare verloren. Man beachte jedoch

die groRe Schwankungsbreite der AusfluRrate vaf?4 s bis 1.2:107° s~* durch Plasmawolken,

die sich von der lonsphére abldsen. Eine Veranderung desMiisifetfeldvektors im ungestorten

Sonnenwind erfolgte etwa bgjnkenr = 2650 s.

neben dem modifizierten lonospharenmodell drei weiterestdohiede zu der vorigen
Simulation:

1. Die lonosphére nach dem thermosphérischen Modell erkibidle Exosphére.

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

3. Diese und auch die anschieRenden Simulationen zum filaeswurden mit einer
Simulationsbox von &y Kantenléange bei 80 Gitterzellen pro Raumrichtung und
einem krummlinigen Fischaugen-Gitter durchgefuhrt. Biemliche Aufldsung an
der inneren Hindernisgrenze konnte somit von 334 km auf@ks®erhoht werden.

Die wesentlich héhere Auflésung dieser Simulationen wirdlbib. 10.7 nahe der Hin-
dernisgrenze deutlich. Infolge des Aufldsungsgewinns temdie ionosphérischen Dich-
ten oberhalb von 200 km sehr gut im Vergleich zu von MessungenVodellen vorher-
gesagten Dichtenverlaufen reproduziert werden. Siediggden Simulationen zwischen
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Abbildung 10.7: Plasmaparameter in der Aquatorebene und Polarebene, ihigem lonosphéa-
remodell nach Lammer etal. (2006) als EingabeparameteFeitit = 1922 s. Eine Exosphére
wurde nicht beriicksichtigt. Die lonospharendichten UlerEkobasenhdhe von 200 km (untere
Hohe, wo die planetaren lonen in die Simulation eingefugtder) liegen zwischen 1000 und
10000 cmi®. Nur mit einem hochauflésenden Simulationsgitter wie desatidugen-Gitter ist es
madglich, die ionosphérischen Skalenhohen gut reprodeziévian vergleiche z.B. die maximalen
Dichten mit den gemessenen ionosphérischen Dichten inAAthbm 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
Plasmainstabilitaten in der tagseitigeh-Bemisphare zu Ablésung von Plasmawolken.

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

in den Weltraum| in die lonosphare zurtick
o* 50-10% 20-10%
(04 10-10* 3.0-10%
CO; 50-10% 1.8-10%

1000 und 10000 cmi. Die ionospharischen Messungen der beiden Viking-Laneer r
gistrierten bei minimaler Sonnenaktivitat Werte von etv@®@.cnt® zwischen 200 und
300 km tber der Oberflache (siehe Anhang A.1). Die simulievterte sind bei mittlerer
Aktivitat wie erwartet um maximal eine GrolRenordnung hoheeiterhin zeigt die Si-
mulation in der Aquatorebene deutliche Muster sich galslSthwerionenstrahlen auf
der Nachtseite. Diese Muster fand bereits Luhmann (1990stteilchensimulationen.
Um den Planeten drapierte Feldlinien fokussieren die Ibaeregung in Richtung des
Plasmasheet.
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Abbildung 10.8: Sauerstfiionen aus der lonosphére, die die Simulationsbox verlagap#eit-
liche Entwicklung der Verlustrate. Als Eingabeparameterden Neutralgasprofile des thermo-
sphérischen Modells nach Lammer etal. (2006) verwendetvdrgleich mit dem Verlustraten
des lonospharenmodells nach Profilen von Krasnopolsky2j200d Chaufray etal. (2007) aus
Abb. 10.6 schwankt die GVerlustrate hier zwischen 310?*s™* und 15 - 10?°s™. Im Durch-
schnitt verliert die lonosphare -5L0?* Sauerstfiionen pro Sekunde. (b) Plasmainstabilititen an
der Tagseite des Planeten fiihren mit dem Abldsen von Plaglikenvzu einer zeitweisen Erho-
hung der Verlustrate.

Abschlieend werden in Tab. 10.4 die Verlustraten aus dgalfissen dieser Simu-
lation dargestellt. Sie weisen ahnliche Werte auf wie da®s$pharenmodell nach Pro-
filen von Krasnopolsky (2002) und Chaufray etal. (2007). Bimerschied wird aber
verzeichnet: Es verlassen mehr als dreimal so vielg-@@en durch den inneren Rand
wie durch die &uBeren Rander der Simulationsbox. Die Uesdafiir konnte in dem fei-
ner aufgeldsten Simulationgitter zu finden sein, welchesdhr niedrige Skalenhéhe von
CO; besser auflésen kann. Die Abb. 10.8(a) stellt die zeitliahsviEklung des Verlustes
der ionosphéarischen Saueritonen 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 daf die lonosphaf@® Sauerstfionen pro Sekunde
verliert. Im Vergleich mit Abb. 10.8(b) wird deutlich, daftls abgeloste Plasmawolken
zu einer zeitweisen Erhdhung der Verlustrate flihren. Dieg®hung dauert ungefahr
100s, wenn eine hochdichte Schwerionenwolke die Simulshiox verlait. Insgesamt
ist die Schwankungsbreite des planetaren lonenverlusiedidser Simulation héher als
bei der Simulation mit der vergréRerten Simulationsboxmuélich kann der Verlustpro-
zel3 durch sich ablésende Plasmawolken von einer hthenerichen Auflésung genauer
erfalBt werden.

10.3 Ergebnisse zum frihen Mars

Im folgenden Abschnitt werden die Ergebnisse der HybrimiBationen zu vergangenen
Zeitpunkten in der Geschichte des Mars diskutiert. Inshesce wird untersucht, wie sich
die lonenverlustraten in der Noachischen Zeitepoche V@ibé 3.5 Milliarden Jahren
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

Tabelle 10.5:Verlustraten der planetaren lonen iiber die Geschichte @es M s1. In der Exo-
sphére vor 4 Gyr kam es neben Photoionisation (p) hauptskchirch Ladungsaustausch (charge
exchange-= ¢) und durch den Einschlag von Elektronen (electron impajtzur lonisation plane-
tarer Neutralgasteilchen. Das SymbBokennzeichnet die Simulation mit extremer Sonnenwind-
dichte von 10000 cri.

Pro- | tgp in den Weltraum in die lonosphére zurtick
EUV | zeB | [Gyr] | OF o CG; o+ o CGo;

1 p. 0.0 50-10°*| 1.0-10°* | 5.0-10°* | 20-10* | 3.0- 10 | 1.8- 10®
2 p. 2.03 |30-10%|12-10%|7.0-10%|4.0-10%| 1.0-10% | 20- 10*
5 p. 3.4 1.0-10% | 3.0-10%° | 20-10°° | 5.0-10%* | 3.0- 10 | 4.0- 10®
10 p. 3.93 |30-10%| 15-10% | 6.0-10% | 1.0-10® | 1.5-10% | 3.0- 10%®
30 p.ce.| 433 |28-10% | 25-10% | 80-10% | 6.0-10°° | 1L5-10% | 2.3 10?7
100 | p.c.e.|4.49 |3.0-10°°| 1.0-10%° | 8.0-10% | 8.0-10%° | 5.0 10?° | 1.4- 10*"

100* | p.ce.| 4.49 | 20-10°| 15-10%® | 1.2-10° | 7.0-10° | 2.0 - 10?7 | 3.0- 108

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

EUV | Pro- | tgp Bierm | Bsun | 6 do Verlustrate
zeR | [Gyr] | [nT] | [nT] | [Ru] | [(em?s)™] | [s7']
1 p. 0.0 20 30 1/4 | 2-10 40-107
2 p. 2.03 | 30 45 1/4 | 4-10 8.0-10%*
5 p. 3.4 60 75 1/4 | 8-10 1.6-10%°
10 p. 3.93 | 160 | 250 |[1/4 |6-1C° 1.2.10%®

8

1

1

30 p.ce.| 433 | 300 | 400 | 1/4 -10° 16-10%°
100 | p.c.e.| 4.49 | 1000| 2000 1/2 -10° 45.10%°
100" | p.c.e.| 4.49 | 500 | 1000| 1/2 - 1012 45.10°

entwickelt haben. Fir jeden Zeitpunkt in der Vergangenheitde die ionospharischen
Eingabeparameter nach dem thermosphérischen Modell zdateals vorherrschenden
Strahlungs- und Sonnenwindfliissen berechnet. Um die Vatea zu verschiedenen
Zeitenpunkten miteinander vergleichen zu kénnen, wur@euditere Héhe der lonen-
einfigung in der Simulationsdoméane bei 200 km tber der Clmdrd fur alle simulierten
Zeiten beibehalten. Eine eventuell noch dichtere frihedsphare und lonosphare des
Mars verschiebt andererseits die Hohe des lonenprodwgktiarimum und der Exobase
einige hundert Kilometer weiter vom Planeten weg.

Die Abb.10.9 und 10.10 zeigen die Plasmaumgebung der Saimeédichte und
FluRdichte planetarer Sauer§ionen jeweils in der Aquator- und Polarebene vor 4.5 Gyr.
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Abbildung 10.9: Simulationsergebnisse wahrend einer Phase sehr hoheei8gimadichte vor
4.5 Gyr. Dargestellt ist die Sonnenwinddichte in der lini&pelte, die FluRdichte derjGonen
und O'-lonen jeweils fiir die Aquatorialebene (unten) und die Radane (oben).
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Abbildung 10.10: Simulationsergebnisse der Studie mit moderater Sonnelalzinte vor 4.5 Gyr.
Dargestellt sind dieselben Plasmagréf3en wie in Abb. 10.9.

Dabei bezieht sich die Abb. 10.9 auf die Simulation mit sedtrdr Sonnenwinddichte von
10000 cm?, als oberen Grenzwert der Situation vor 4.5 Gyr. Fiir mogddathte mit ei-
nem Wert von 680 cnf zeigt Abb. 10.10 die entsprechenden Simulationsergedridie
hohe Sonnenwinddichte von 10 000dnfiihrt Giber extensive Ladungsaustauchprozesse
zu einer héheren planetaren lonenproduktion und M d—3s* zu einer um etwa drei
GroflRenordnungen hoheren FluRdichte der Schwerionen almdperate Sonnenwind-
dichten. Pérez-de-Tejada (1992) schatzte tber GI. 10.IFuéhd des lonenausflusses
durch eine Kreisscheibe der Breifgin der Terminatorebene um den Planeten ab

® = ((Ru+6)* - Ry)nu . (10.1)
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10 Ergebnisse und Verlustraten in der Geschichte des Mars

Abbildung 10.11: Die elektromagnetischen Felder in der Aquatorebene fiiSifieulation mit
moderater Sonnenwinddichte von 680¢mor 4.5 Gyr. Infolge des hohen Anstrémdrucks werden
die Plasmagrenzschichten nahe an den Planeten versctiddeinduzierte Magnetfeld erreicht
am subsolaren Punkt Feldstérken von bis zu 2000 nT. Diedeeitiduzierte Magnetfeldstérke
betragt etwa 30 nT.

Aus Abb. 10.9 liest man als mittlere FluRdichie- n; = 1 - 10*2cm=3s! im Bereich
des Terminators ab. Die Breite der AusfluRregion um den Rlarteetragt gemittelf ~
Ru/2.

Wie man aus Tab. 10.5 entnehmen kann, betragt die simu\iertestrate von O fir
diesen extremen Fall an den Randern der Simulationst®x10?°s™, welche nur um
einen Faktor 4 kleiner ist als die tiber GI. (10.1) abgesthatzriustrate von 4- 10?°s™.
Auch bei mittlerer Sonnenwinddichte liegen beide Verlatgn mit 30 - 10?°s™ in der
gleichen Grof3enordnung. Neben dem Ausflu? planetarer langrer Terminatorregi-
on durchE x B-Drift werden die exospharischen lonen auf grof3en Gyratextien in
den Schweif bewegt, wenn diese direkt dem ungestorten ktwea elektrischen Feld
im Sonnenwindplasma ausgesetzt sind. Man erkennt jedadnbers in Abb. 10.9, daf}
Asymmetrien hinsichtlich der Richtung des elektrischelil&®sim 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 alsehgedoch liegen sie noch in
der GrofRenordnung der Wechselwirkungsregion des Hinstgai(siehe Tab. 10.2).

Weiterhin kann ein deutlicher Unterschied zwischen beBiemulationen ausgemacht
werden. Die Simulation mit der moderaten Sonnenwinddizktgt ndher zum Planeten
verschobene Plasmagrenzschichten als im Fall sehr holmereSwinddichte. Das deu-
tet darauf hin, daf’ im ersten Fall der ionosphérische Gegekau niedrig ist, um dem
hohen Anstromdruck des friilhen schnellen Sonnenwindedaiaalten. Konsequenter-
weise werden in diesem Fall die Grenzschichten naher zumetia verschoben. Wie
man in Abb. 10.12 erkennt, ist zudem in der-Hemisphéare die Dichte der planetaren
Schwerionen um etwa zwei GroRenordnungen kleiner als diet®des ungestorten Son-
nenwindes. Aufgrund des fehlenden Hindernisses in diesetisphére wird die Bildung
eines Bow Shocks unterbunden.

Abschlie3end soll ohne Beachtung eines intrinsischerepd@en Magnetfeldes abge-
schatzt werden, wie stark ein friihes vom Sonnenwind indiggéMagnetfeld war. Dazu
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Abbildung 10.12: Die Sonnenwinddicht@s,, und die exospharische*@onendichteno_gxo in

der Aquatorebene fiir die Simulation mit durchschnittlicBennenwinddichte vor 4.5 Gyr. Der
Sonnenwind weist mit 680 crd in der E*-Hemisphére eine um ungefahr zwei GréRenordnungen
héhere Dichte auf als die planetaren Schwerionen. Dieskt®ist zu gering, um dem Sonnen-
windfluB ein Hindernis entgegenzusetzten. Die BildungeBew Shocks wird daher unterbun-
den.

veranschaulicht die Abb. 10.11 das Magnetfeld und dasrideke Feld in der Aquatore-
bene. Die Magnetfeldrichtung im Sonnenwind ist unt Z8r Strémungsrichtung geneigt.
Es drapiert sich um das Hindernis und wird vor dem Planetemgkoniert. Am subsola-
ren Punkt erreicht die Feldstarke Werte bis zu 2000 nT. InTéeminatoregion werden
bis zu 1000 nT erreicht. Die induzierte Feldstérke zu and&eiten in der Geschichte
des Mars ist in Tab. 10.6 angegeben. Das elektrische Feld li@m frihen Mars tiefer
in die oberen ionospharischen Schichten eindringen algdg@nwartigen Bedingungen.
Sollte der Sonnenwind jedoch dichter als 680¢ewesen sein, ware die planetare lo-
nenproduktion héher gewesen und héatte damit einen stérker@sphéarischen Druck
aufgebaut, um dem Anstromdruck des Sonnenwindes stanlteuha diesem Fall hatte
sich vermutlich auch vor dem tagseitigen Hindernis eine #DBgebildet.

10.4 Bestimmung des Wasserverlustes

Aufgrund einer unterschiedlichen atmosphéarischen Zusamsgtzung in bestimmten H6-
hen Gber der Planetenoberflache und Sonnenwindparaméiermn verschiedenen Po-
tenzgesetzen abhangig sind, 1aRt sich die Evolution deusfeaten nicht mit einfachen
funktionalen Zusammenhangen erfassen. Vergleicht mavetiestraten in der frihen
Phase 500 Millionen Jahre nach der Planetenentstehungigenzsich grofRere Schwan-
kungen, die auf Unsicherheiten der Parameter des Sonnéfiwgses zuriickgehen. Wéh-
rend moderate Sonnenwinddichten eine\@rlustrate von 3 - 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 HybrideGgelost wird, demonstrie-
ren den hochgradig nichtlinearen Verlauf der Verlustrai@er sowohl unter den Spezies
als auch zu verschiedenen Zeiten variierenden Teilchkrstén die lonosphére zuriick
bestétigt diese Feststellung (siehe Tab. 10.5).
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Abbildung 10.13: Nicht-thermische Verlustraten von*©O; und CG-lonen in der Evolution der

Marsatmosphare, entnommen aus Tab. 10.5. Die hohen Vetkrstvor 4.5 Gyr sind die Ergeb-
nisse der Simulation mit einer hohen Sonnenwinddichte \@®0D cnt® als Eingabeparameter.
Die Ubrigen Raten reprasentieren mittlere solare Bediggunlhr Verlauf wurde mit einer Ex-

ponentialfunktion angepaft, um die Menge der aus der Maosgthére verlorenden lonen zu
bestimmen. Die Raten wurden auch mit Fehlerbalken versetelche die Schwankungsbreite
der detektierten lonen wiedergeben.

Um jedoch einen mittleren Verlust der lonen aus der lonosphad Exosphéare zu
bestimmen, mul3te der zeitliche Verlauf der Verlustrates Bab. 10.5 angenahert wer-
den. Die Abb. 10.13 zeigt den Verlauf der Anpassungskunveegriert man die erhaltene
Funktion von der Gegenwart zurtick bis vor 4.5 Gyr auf undrsiiért den gegenwarti-
gen integrierten Verlust, so erhélt man die Anzahl der lonka Uber der Geschichte
dem Planeten verlorengegangen sind. Die Verlustrate berh®onnenwinddichte wur-
de getrennt untersucht. Da die frihe Atmosphére des Pladeteh haufigen Einschlag
von Meteoriten und thermischen Verlustprozessen immedsvistark erodiert wurde,
kann angenommen werde, daf3 der nicht-thermischen Verlistemberechneten Rate
nur wahrend eines Zeitraumes von 150 Millionen Jahre aufAtiieosphare einwirken
kann.

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

Qmea(COS, At =35Gyr) = 5.27-10%Teilchen = 3.85.-107kg , (10.2)
QmeadCO5, At = 45Gyr) = 1.71-10¥Teilchen = 1.24-10%g , (10.3)
Qma(CO5, At =0.15Gyr) = 5.68-10*Teilchen = 4.15-10%g . (10.4)

1
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Hatte die Marsatmosphéare einen Druck ywe 1.0 bar, so wirde sie eine Gesamtmasse
von 39-10% kg besitzen. Zum Vergleich betragt die Masse der gegeryeirtilarsatmo-
sphare bei 6.36 mbar lediglich 2.5 - 10*6kg. Dies bedeutet, daR der Mars fiir moderate
Sonnenwindparameter eine Atmosphére von ungeféhr 0.8 baniletzten 4.5 Gyr durch
nicht-thermischen Verlust verloren hat. Betrachtet marzgiitspanne 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 Zeitspanme&) Millionen Jahren bis
auf 10.6 bar an.

Eine direkte Berechnung des gesamten Wasserverlusteshstnndglich, da unbe-
kannt ist wie hoch der Anteil der entweichende Saudiistren ist, welche aus der Photo-
dissoziation von Wasser stammen. Nimmt man an, daR alleSeftienen, O und G,
aus der Photodissoziation von Wasser stammen, so erhélaisaberen Grenzwert der
gesamten entwichenden Wassermolekiile bei moderaten iSemabedingungen

Qmear{At =35 Gyr) Qmear{o+) + 2Qmear(o§) (10-5)
= 316-10%+2-(9.55-10%)
= 507-10? und

QmeadAt = 45GYr) = QmeafO") + 2Qmead 03) (10.6)
= 870-10%+2-(247-10%)
= 136-10% ,
sowie bei hohen Sonnenwinddichten vor 4.5 Gyr

Qma\X(At =015 Gyr) = Qmax(o+) + ZQmax(OE) (10-7)
9.47-10% + 2. (7.10- 10%)
= 1.09-10%

Die Berechnung der H6h&S eines hypothetischen globalen Marsozeans iber der Plan-
tenoberflaché\, erfolgt Uiber sein VolumenV und seine Mass&M:
AV AM Q- M0

As=2Y _ - , (10.8)
AM 4ﬂRﬁA * PH,0 47TR%A * PH,0

wobeiRy mit 3400 km den Plantenradius bezeichnet pra@ die Dichte von Wasser. Als
einfache Abschéatzung der Hohe in Meter erhalt m&n= Q- 2.06- 10*m. Damit folgt
schlieBlich:

ASmeafH20) = 1.0m indenvergangenen .3Gyr (10.9)
ASmeadH20) = 2.8m indenvergangenen .SGyr (10.10)
ASpaf(H20) = 224m  indenersten .05Gyr (10.11)

Der gesamte nicht-thermische Verlust an Wasser von derdifacsphare ber die letz-
ten 4.5 Gyr entspricht einem Ozean, der den Planeten mit Elidlee von 2.8 m bedeckt.
Der Verlust der letzten 3.5 Gyr entspricht einer Wasserhdime1.0 m. In kurzfristigen
Zeitspannen von 150 Millionen Jahren konnten bei hohen &onimddichten in der No-
achischen Epoche die Verlustraten so grof? 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 fir die gegenwartige Plasmabomyg des Mars zeigen, dal3
die Flucht planetarer lonen deutlich von der Richtung dewé&ktiven elektrischen Feldes
beeinfluRt wird. Besonders die exosphérischen planetaskweSionen werden auf Gy-
rationsradien von einigen zehntausend Kilometern in diehfRing derE*-Hemisphére
beschleunigt. Diese lonen verhalten sich wie Testteilctiarsie eine um mindestens drei
GréRenordnungen geringen Dichte als der Sonnenwind aséweDer Flu kalter pla-
netarer lonen im Wake des Planeten stromt parallel zur $tngsrichtung das Sonnen-
windes. Seine Dichte weist mit ungefahr der Sonnenwinddibbhere Werte auf als die
planetaren lonen der Exosphare. Er stromt mit Geschwiedierk von ungeféahr 50 kf®

in den Schweif. Variationen des IMF, wie eine Drehung deslettors um 180 kehrt
die Pick-up-Richtung der planetaren lonen in die entgegseigteE-Hemisphare. Die
Ergebnisse zeigen, dal sich schon nach einigen hunderh&=keine neue Schweif-
konfiguration einstellt. Auswirkungen der Feldumkehr aief\derlustraten konnten nicht
festgestellt werden. Jedoch lassen Plasmawolken, dieveittier lonosphére abldsen,
die gegenwartige Verlustrate der Saueffdoen zwischen 310%*s™ und 15- 10%°s™®
schwanken. Ein Verlust bei mittlerer Sonnenaktivitat kemins - 1074 s angegeben wer-
den. Dieser liegt zwischen der gemessenen Verlustratesvn 10°*s™* (Lundin etal.
2008) fiir minimale Sonnenaktivitat und- 20?°s™* (Lundin etal. 1990) fiir maximale
Sonnenaktivitat. Damit liefert das Simulationsmodell gagértige Verlustraten, die von
Messungen bestatigt worden sind.

Die Ergebnisse der Hybrid-Simulationen zu vergangenetpidekten in der Ge-
schichte des Mars zeigen, dal’ die planetaren Satiessten kleinere Gyrationsradi-
en als zu gegenwartigen Bedingungen aufweisen. Der Gpsatidius liegt jedoch mit
2900 km noch in der gleichen Gré3enordnung wie der Plaredars. Aufgrund einer mit
1800 knis hohen Anstromgeschwindigkeit und geringen lonisatiterivai einer mittlerer
Sonnenwinddichte von 680 ciwerkleinert 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 GroRenordnunggeklals das globale Ober-
flachenmagnetfeld der Erde und zwei GréfRenordnungen gaddddas heutige induzierte
Magnetfeld am Mars. Als das globale intrinsische Magndtéelr 35 — 4.0 Gyr abnahm,
erreichte das vom Sonnenwind induzierte Feld lediglichté&/em 250 nT. Die Verlu-
strate der Sauerdfionen betrug D — 3.0 - 10?®s™L. Trifftt Sonnenwind mit einer Dichte
von 10000 cm?® auf die frihe Marsatmosphare, so erhéhte sich die totalisdtions-
frequenz der Sauerdtmnen um mehr als eine GroRenordnung und die Verlustratg stie
auf 20- 10%°s™. Insgesamt zeigt sich in der geschichtlichen Entwickluaeg\trlustrate
kein einfach funktionaler Verlauf. Paf3t man jedoch denatgreiner Ausgleichsfunkti-
on an und kann man die mittlere Verlustrate der Sauffirsten Uber die vergangenen
4.5 Milliarden Jahre integrieren. Nimmt an, daf3 dieudd G -lonen vollstéandig aus der
Photodissoziation von Wasser stammen, so erhalt man eieagd/an Wassermolekiilen,
die einem globalen Marsozean mit einer Hohe von 2.8 m ewtspiBeriicksichtigt man
bei dieser Rechnung nur die letzten 3.5 Gyr, so erhalt manWasserhéhe von 1.0 m. Im
Extremfall bei hohen Sonnenwinddichten kann sich der riisétmische Verlust auf un-
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gefahr 224 m innerhalb der ersten 150 Millionen Jahren naclEdtstehung des Planeten
erhéhen.

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 ungeféahr 0.1 bareim ldtzten 3.5 Gyr. Bei
sehr hohen Sonnenwinddichten vor 4.5 Gyr stieg der Verktsors in einer Zeitspanne
von 150 Millionen Jahren bis auf 10.6 bar an. Bei diesem hdtierospharendruck ist es
maoglich, dal? Wasser in flissiger Form vorlag, zumindest itaBschnitten der Frihpha-
se des Mars.

Vergleicht man die Ergebnisse dieser Studie mit StudiererandGruppen aus den
letzten 20 Jahren, so fallt auf, da® es in der Literatur zwas#en von Modellen gibt.
Die erste Klasse bezieht sich auf die Wechselwirkung desi&@omindes mit der Atmo-
sphére des Planeten. Die zweite Gruppe von Modellen aealy&thmelzeinschlisse und
Isotopen-Verhéltnisse der SNC-Meteoriten (Leshin et@®6). Die sogenannten SNC-
Meteorite setzen sich aus drei Meteoriten-Klassen zusamaea Shergottiten, Nakhliten
und Chassigniten. Es wird vermutet, daf sie vom Mars stammen

Studien der ersten Klasse untersuchen die Plasmawechgetgides Mars unter Be-
dingungen nach einem Abklingen des globalen Magnetfelddsiihen Studien berech-
neten Zhang etal. (1993) und Kass (2001) sowie Krasnopaistty-eldman (2001b) eine
Tiefe des Ozeans zwischen 30 und 80 m. Leblanc und Johns6R)(2@d Lammer et al.
(2003) schlugen vor, daf? die Tiefe eines globalen Marsazbatrachtlich kleiner sein
konnte als es jene frihere Studien der Sonnenwindwechkalvg annahmen.

Die Studie des Wasserverlustes von Lammer etal. (2003hakét verschiedene
Fluchtmechanismen, namlich thermische Flucht, lonek-Bjx; dissoziative Rekombi-
nation und Flucht durch Sputtering. Weiterhin rekonstteie die Autoren @hnlich wie in
dieser Arbeit die Entwicklung des Teilchen- und Strahlwegkistes der Sonne von heute
zurtick bis vor 3.5 Gyr. Sie bestimmten einen totalen VerdusiVasser 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. Ruckschliisse daflr erhalt man ausnteicklung des Deu-
teriumy Wasserstfi-Verhaltnisses auf der Marsoberflache. Das gegenwartiged\ais
kann aus Beobachtungen des atmosphérischen Wasserdayepfesnen werden. Die
Verhaltnisse in friheren Zeitepochen erhélt man aus den-BR€oriten und theore-
tischen Studien, die versuchen abzuschéatzen, wieviel &vddars in seiner Frihphase
durch Asteroiden und Kometeneinschlagen erhalten hagléfeht man die erhaltenen
Verhaltnisse, so wird deutlich, dal3 sich Deuterium delutiaf dem Mars angereichert
hat. Man nimmt an, daR ein Grof3teil des urspriinglichen Ant@in Wasserstdin den
Weltraum entwichen ist. Lammer etal. (2003b) bestimmtercldbschatzungen, dafl
der gesamte Wasserverlust gleichbedeutend ist mit eiodatin Ozeantiefe zwischen
14 m und 34 m. Um diese Werte zu erhalten, addierten sie diesteaten von Pick-
up der G-lonen (Lammer etal. 2003), die Verlustraten dissoziatRekombination von
thermisch-heiRen GTeilchen (Luhmann 1997), die Verlustraten voh-@nen ber Plas-
mainstabilitdten (Penz etal. 2004) und die Verlustrateehl$puttering von O, CO und
CO,-Teilchen (Leblanc und Johnson 2002).

Pérez-de-Tejada (1992) studierte den lonenausfluR deerfréarsatmosphéare und
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seine Auswirkungen auf den Wasserhaushalt. Er berechinetex@gliche Wassermenge,
die vom Mars entwichen sein kénnte, mit einer Tiefe von 103@isn. Die grof3ten Un-
sicherheiten in seinen Bestimmungen resultieren vom Rejeéeigneter ionospharischen
Profile fur die Frihphase des Mars.

Vergleicht man die Hohe des vom Sonnenwind entfernten ¢gobd/asserozeans in
unserer Studie mit den Studien von Lammer etal. (2003) umdrher etal. (2003b), so
fallt auf, daf? der Wert unserer Studie um eine GréRenordilanger ist als in jene Stu-
dien. Die Grunde sind, daf? (1) vom Hybrid-Modell weiterehtithermische Fluchtpro-
zesse wie photochemische Flucht durch dissoziative Rekmtibn und atmosphérisches
Sputtering nicht erfa3t werden kénnen und (2) die Studiehammer et al. (2003) keine
selbstkonsistente Beschreibung der Fluchtmechanismeionen-Pick-up, Impulsiber-
trag auf die lonosphéare und das Abldsen von ionosphérisefemawolken beinhaltet.
Die kirzlich verdrentlichte MHD-Simulationsstudie von Terada etal. (2008)ab ei-
ne Verlustrate der Sauerfiionen von 15 - 10°8s™ fiir den lonen-Pick-up und maximal
1.2 - 10?°s* fiir den AusfluB Kkalter planetarer lonen in die Wake-Regiols. Binga-
beparameter der Simulation verwendete man die gleichespindoische Zusammenset-
zung wie in dieser Arbeit, eine Sonnenwinddichte von 100€¢ceine Sonnenwindge-
schwindigkeit von 2000 kifs und eine Magnetfeldstarke des IMF von 60 nT. Obwohl
diese Sonnenwindparameter in der gleichen GroRenordiegenl wie die in dieser Ar-
beit verwendeten Parameter und sich auf moderate Bediegubgziehen, liefert das
Modell von Terada etal. (2008) eine ungeféahr um zwei Grofgmmgen hdéhere Ver-
lustrate. Mdglicherweise fuhrt eine stérkere vom Planeteg gerichtete Ofusion pla-
netarer Sauersfidonen in der Friihphase des Mars zu einer hoheren Verlustsatkea
Werte in dieser Arbeit ergeben. Andererseits muf} erwahrdeve daR kinetische Aspek-
te der lonen auch unter einem erhdhten IMF keinesfalls wéidasigt werden kdnnen.
Die Anwendung eines Hybrid-Modells ist auch fur Simulagarzur Zeitepoche des fru-
hen Mars notwendig. Es muR abschlieBend erwahnt werdemmeaft die Ergebnisse
der Studien nicht miteinander vergleichen kann, da jeddi€@andere Eingabeparameter
fur den frihen Sonnenwind verwendet. Wie in diesem Abstlgeizeigt wurde, weisen
diese Eingabeparameter entscheidenden Einflul auf diestere der planetaren lonen
auf.
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In dieser Arbeit wurde die anfangs gestellte Frage, widkMatser Mars in den vergange-
nen 4.5 Milliarden Jahren verloren hat und welche Mechaersdabei eine Rolle gespielt
haben, versucht zu beantworten. Es hat sich gezeigt, d&Rodeenwind die Marsatmo-
sphare umstromt und mittels seiner elektromagnetischileFentscheidenden Einflufl3
auf den Verlust planetarer Saueff§taind Wasserstionen hat, die die Bestandteile des
Wassermolekdils sind. Die Wechselwirkung des Sonnenwindeder Marsatmosphéare
wurde in dieser Studie mit einem Hybrid-Modell simulierieBes numerisch aufwendi-
ge Modell erfaf3t die vollstandige lonendynamik durch eimetische Beschreibung der
lonen. Das bedeutet, da die lonen als Einzelteilchen irsnflabeschrieben werden.
Die Elektronen werden als eine neutralisierende Flisdigkadelliert. Die getrennte Be-
schreibung der lonen und Elektronen ist besonders danrendig, wenn der Gyrations-
radius der Sonnenwindprotonen in der gleichen GroRenogimie der Planetenradius
liegt. Die planetaren Sauerdiionen besitzen sogar aufgrund ihrer hohere Masse einen
um eine GréRenordnung héheren Gyrationsradius als dieiot Die unterschiedli-
chen Bewegungsmuster der planetaren lonen erzeugen fegctalungen, die nicht der
Maxwell-Verteilung gehorchen. Um diesdfékte zu beriicksichtigen, ist ein Ansatz wie
das Hybrid-Modell erforderlich, das die lonendynamik stiindig beschreibt.

Um eine quantitative Analyse der vom Planeten entweichehaleen vornehmen zu
kénnen, wurden zwei lonospharenmodelle mit jeweils mehrdreilchensorten fur die
Hybrid-Simulationen entwickelt. Beide Modelle verwen@gmospharische hohenabhén-
gige Neutralteilchenprofile als Eingabeparameter. Fliedste Modell wurden Profile aus
der Literatur sowohl fir die Atmosphére und die thermiseif3e Exosphéare herangezo-
gen. Das zweite Modell verwendet atmosphéarische Profiléch@enach dem thermo-
sphéarischen Modell von Lammer etal. (2006) berechnet wurHs liefert nicht nur die
atmospharischen Profile der gegenwartigen Marsatmospbackern auch den hohenab-
héngigen Verlauf der Marsatmosphére in vergangenen Zaibem, als ein intensiverer
energetischer Strahlungsflul? der Sonne auf die Atmosplié@nérige. Bis zu 100 mal
groRerer solare Strahlungsflisse im harten UV- und Rontgkeniéngenbereich vergro-
Rerten die Exospharentemperaturen betrachtlich undefiifmtden ersten 500 Millionen
Jahren nach der Entstehung des Planeten zur hydrodynanBcicht groRer Teile der
fruhen Marsatmosphére. Im néachsten Schritt wurden aus éetrdgasprofilen in bei-
den Modellen lonenproduktionsprofile generiert. Nachehed®rofilen sind die planetaren
lonen in die Simulationsbox des Hybrid-Modells eingefligtaen. Die Ableitung der lo-
nenproduktionsprofile erfolgte unter Berlicksichtung medr lonisationsmechanismen,
namlich Photoionisation, Ladungsaustausch und Elekireinschlag. Es hat sich heraus-
gestellt, daf3 in den vergangenen Zeitepochen bis vor umgafa Milliarden Jahren die
Photoionisation der dominierende lonisationsprozef3 sMar. Geht man noch weiter
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in die Vergangenheit zuriick so bestimmten Ladungsaudteeesktionen die lonisation
der planetaren Teilchen.

Die Hybrid-Simulationen wurden auf kartesischen und krdimigren Simulationsgit-
tern ausgefiihrt. Das krummlinigschaugerGitter erreicht mit 70-80 km pro Gitterzel-
le seine hochste Auflésung nahe Exobase des Mars, welchersggiahr 200 km tGber
der Oberflache befindet. Mit dieser Auflosung kdnnen die iphasschen Dichtepro-
file ausreichend genau von den Hybrid-Simulationen wiesgggen werden. Weiterhin
erfa8t das Hybrid-Modell auch unterschiedliche Elektraamperaturen fur das heil3e
Sonnenwindplasma und das um zwei Gro3enordnungen kiibleospharische Plasma.
Testsimulationen haben gezeigt, daf3 sowohl die Tempeatst@uch die Wahl des Adia-
batenexponenten fir die Heizung der ionospharischen ieledt einen Einflul3 auf die
Position der Plasmagrenzschichten am Mars haben. Séblief8imoglicht das Modell
auch die Beschreibung von Sté3en zwischen lonen und demédigag tber einen Ab-
bremsterm in der lonenbewegungsgleichung. Die Implerernig des Abbremsterms in
das Modell erforderte eine ionen- und neutralgasspezédiscialyse der Stol3querschnitte
zwischen den StoR3partnern. Die Analyse ergab, dal3 in detetic€xosphare des Mars
vor 4.5 Milliarden Jahren die mittlere freie Weglange deu&atdlionen von gegenwar-
tigen 200 000 km auf 4500 km sank.

Bevor die Plasmaumgebung am friilhen Mars untersucht wurgaben die Verglei-
che der Plasmadaten von Mars-Express und Rosetta mit detriisgen der Hybrid-
Simulationen eine sehr gute Ubereinstimmung. Das ASPER#gSeriment auf Mars-
Express konnte zwei Plasmagrenzschichten und zwar den Bosk&ind die ICB fest-
stellen. Beide Grenzschichten konnten von den Hybrid-&itranen entlang eines Orbits
um den Planeten reproduziert werden. Auch die Bildung decEkt-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 voNeth einer Durchque-
rung des Bow Shocks registrierte das Magnetometer ROMARBexfander-Einheit eine
Signatur erhdhter Magnetfeldstarke. Nahe des bahnnécRsigktes zum Mars zeichne-
te ROMAP eine schwache Krustenmagnetfeldanomalie auf.eime Analyse der Da-
ten mit einem Krustenmagnetfeldmodell eindeutig begiitiDamit konnte Rosetta als
zweite Raumsonde nach MGS nachweisen, daf? die Krustentfeldaaomalien lito-
sphéarischen Ursprungs sind. Um die gemessenen Magnétigddsen beim Swing-by
Mandver an Mars zu verstehen, wurden Hybrid-Simulationémmhreren lonensorten
durchgefiihrt. Einige Eingabeparameter wurden aus demBlagssungen gewonnen,
die MEX nur ungefahr drei Marsradien von Rosetta entferfiteichnete. Die Simula-
tionsergebnisse reproduzieren eindeutig die ROMAP-Mtgltenessungen und zeigen,
daB3 das Interplanetare Magnetfeld wahrend des Vorbeiflngesvérts gerichtet gewe-
sen sein muf3. Rosetta durchquerte die MPB und die MPR destBtaiWeiterhin konnte
das Multi-lon-Modell der lonosphére die aus Daten von MEXedbiteten planetaren
lonenflisse im Schweif des Planeten bis auf einer GréRenngdgenau wiedergeben.

Die gute Ubereinstimmung der Simulationsergebnisse nnitMeRRdaten der realen
Plasmaumgebung erlaubte schlie3lich die Untersuchurggsieh die Plasmaumgebung
des Mars in der Vergangenheit entwickelt hat. AusgehendBewbachtungen der heu-
tigen Atmosphére, der Entwicklung der Bahnparameter umddeerflachenmerkmale
des Planeten wurde die mogliche Entwicklung des Marskligkézziert. Das Klimasy-
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stem des Mars beinhaltet die Oberflache, die Atmosphéaréodisphére, sowie die Pol-
kappen und die oberflaichennahen Bodenschichten. Darin kesmauf drei Zeitskalen

zu Schwankungen. Die jahrlichen Schwankungen findet mareinEtsbedeckung der

Polkappen, des atmosphéarischen Wasserdampfes und derat@nfgrol3er Staubstiirme.
Quasi-periodische klimatische Schwankungen finden au$kadien von einigen zehntau-
send bis einigen hunderttausend Jahren statt. Sie werdem \dariationen der Bahn- und

Axenelemente des Mars hervorgerufen. Die Schichtstrektur den Regionen der Pol-
kappen sind ein Abbild dieser Schwankungen im jahrlichehl&adioxid-, Wasser- und

Staubzyklus auf dem Planeten. Langfristige klimatischeivderungen beeinflu3ten be-
sonders die frihen Epochen der Marsgeschichte. Eine Fatledberflachenmerkmalen
auf dem Planeten deuten auf warmere klimatische Bedingungererschiedenen Zei-

ten in der frihen Geschichte des Mars. Man fand Anzeiche®jaen ersten hundert
Millionen Jahren nach der Abkihlung der Planetenoberfléahe frihe Atmosphére den
Planeten umgab, in der stellenweise flissiges Wasser a@lwkflache vorkam. Wahr-

scheinlich lieR der aufkommende intensive Vulkanismusrierespateren Zeitepoche, die
sich bis vor 3.5 Milliarden Jahren erstreckte, Eisvorkomrme Untergrund episodisch

schmelzen. Das aufgetaute Wasser stromte in machtigesniiber das Land und formte
umfangreiche AusfluRtéler. Nach diesem Klimawechsel vamtkisich die Atmosphare

und flissiges Wasser wurde in ihr instabil. Zum Ende der Nisabkn Zeitepoche vor

3.5 Milliarden Jahren verschwand mit dem Abklingen des Dyosiim Inneren des Mars

das globale Magnetfeld. Die Erosion der Atmosphéare duratStemnenwind wurde damit

verstarkt.

Spektroskopische Messungen von ’jungen’ sonnenahnli€temen haben gezeigt,
daR3 der solare Strahlungsfluf? und der Sonnenwind seit déurigjldes Sonnensystems
auch grof3en Veranderungen unterworfen worden war. Die eSmuthtete zwar in der
Fruhphase mit einer geringeren Helligkeit von ungefahr 78f@hlte aber im harten
UV- und Rontgenwellenlangenbereich um ungefahr 100 mahnsiver als heute. Der
Sonnenwind war 300 bis 3000 mal dichter als heute und seitieeraiGeschwindigkeit
mit 1800 knjs bis zu finfmal hoher als heute. Das interplanetare Magldettreich-
te mit 100 nT einen 30 mal so hohen Wert wie heute. Diese '@m3euf den Planeten
einwirkenden Einfliisse 'verstarkten’ einerseits das pghmeeHindernis durch hohere lo-
nisationsraten, andererseits erhohten sich die Fluemtnaianetarer lonen durch nicht-
thermische Verlustprozesse. Inshesondere sind dabeilatrélg von Impuls des Son-
nenwindes auf die ionospharischen Schichten und der Ridekt hervorzuheben. Bei-
de Prozesse haben auch heute noch die hdochsten Anteile ieedestraten planetarer
lonen.

Die Simulationsergebnisse der gegenwartigen Plasmaumgetes Mars zeigen, daf}
die Flucht von planetaren lonen deutlich von der Richturg ldevektiven elektrischen
Feldes beeinflufl3t wird. Besonders die exospharischentgl@meSchwerionen werden auf
Gyrationsradien von einigen zehntausend Kilometern ifRiitung deile*-Hemisphéare
beschleunigt. Aufgrund ihrer um mindestens drei GroRemanden geringen Dichte als
der Sonnenwind verhalten sie sich wie Testteilchen. Ddd’mm’-FIuf? planetarer lonen
mit der Stromungsrichtung das Sonnenwindes weist mit @hgeafer Sonnenwinddichte
hohere Werte auf und stromt mit Geschwindigkeiten um urigéd@ knys in den Schweif.
In den meisten hier vorgestellten Hybrid-Simulationendeudas magnetische Feld so-
wohl in seiner Starke als in seiner Richtung als konstaneaomimen. Im Gegensatz
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dazu variieren das Magnetfeld, die Dichte und Geschwirgigler Sonnenwindes hau-
fig in der Realitat auf viel kiirzeren Zeitskalen als die hierathgefihrten Simulationen.
Dorn (2008) zeigte, daB allein alfvénische Stérungen ntiehén Frequenzen als die Gy-
rationsfrequenz die Teilchenbahnen nicht wesentlichestéGroRraumige Anderungen
wie eine Drehung des Feldvektors um 28@hrt die Pick-up Richtung der planetaren
lonen in die entgegengesetBEeHemisphéare. Die Ergebnisse zeigen, dald sich schon nach
einigen hundert Sekunden eine neue Schweifkonfiguratiostedit. Auswirkungen der
Feldumkehr auf die Verlustraten konnten nicht festgestatden. Jedoch lassen Plasma-
wolken, die sich von der lonosphéare ablésen, die gegeryedvirlustrate der Sauerstof-
fionen zwischen 3L0?*s™ und 15-10?° s~* schwanken. Ein mittlerer Verlust bei mittlerer
Sonnenaktivitat kann mit 3074 st angegeben werden. Dieser liegt zwischen der gemes-
senen Verlustrate voa 2- 107*s™ (Lundin et al. 2008) fir minimale Sonnenaktivitat und
2-10?°s! (Lundin etal. 1990) fiir maximale Sonnenaktivitét.

Die Ergebnisse der Hybrid-Simulationen zu vergangenempidekten in der Ge-
schichte des Mars zeigen, daRR die Gyrationsradien der lonestarker magnetisierten
Sonnenwind im Vergleich zur heutigen Situation verkleirsétnd. Der Gyrationsradius
der Sauerstiionen liegt mit 2900 km in der gleichen GréRenordnung wie demétenra-
dius. Aufgrund einer mit 1800 kfa hohen Anstrémgeschwindigkeit und geringen lonisa-
tionrate bei einer mittlerer Sonnenwinddichte von 680%werkleinert sich das planetare
Hindernis und damit auch der Magnetosheath des PlanetsnnBazierte Magnetfeld er-
reicht subsolar Feldstarken bis zu 2000 nT. Diese sind unr alsteine GroRenordnung
kleiner als das globale Oberflachenmagnetfeld der Erde VBikistrate der Sauerstof-
fionen erreicht - 10?%s2. Trifft der Sonnenwind mit einer Dichte von 10 000¢rdie
fruhe Marsatmosphare, so erhoht sich die totale lonisstiequenz der Sauersi@nen
um mebhr als eine GroRRenordnung und die Verlustrate stefg?.@u10?°s™. Insgesamt
zeigt sich in der geschichtlichen Entwicklung der Verlagtrkein einfacher funktionaler
Zusammenhang. Integriert man die mittlere VerlustrateQirerstfiionen O und G
Uber die vergangenen 4.5 Milliarden Jahre und nimmt an, ded® d/ollstandig aus der
Photodissoziation von Wasser stammen, so erhalt man eingéven Wassermolekulen,
die einen globalen Marsozean mit einer Hohe von 2.8 m etsipiBei hohen Sonnen-
winddichten kann sich der nicht-thermische Verlust aufefégr 224 m innerhalb der
ersten 150 Millionen Jahre nach der Entstehung des Plargtéhen.

Die Hohe des vom Sonnenwind entfernten globalen Wassersiszetwa eine Gro-
Renordnung kleiner als Studien von Lammer etal. (2003) uachrher etal. (2003b)
Uber die letzten 3.5 Milliarden Jahre ergaben. Der Grungt l@nerseits daran, daf3
vom Hybrid-Modell weitere nicht-thermische Fluchtprozesvie Photochemische Flucht
durch Dissoziative Rekombination und Atmosphérischedt8pag nicht erfaldt werden
kénnen, andererseits die Studie von Lammer etal. (2003)ekselbstkonsistente Be-
schreibung der Fluchtmechanismen wie lon Pick-up, Impadsiiag auf die lonosphare
und das Abldsen von ionosphérischen Plasmawolken be@gth@lese Arbeit hat gezeigt,
daf sich die Entwicklung der Verlustraten in der Vergangénficht Gber einen einfa-
chen funktionalen Zusammenhang beschreiben lassen. HigdiStudien wiirden von
einer genaueren Kenntnis der Sonnenwindparameter undtrdespharischen Zusam-
mensetzung in der Frilhphase des Mars profitieren.

Die Simulationen in dieser Arbeit konnten quantitativ eigbn Raumsonden gemes-
sene Plasmastrukturen und Verlustraten reproduzierenhmed raumlichen und zeitli-
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chen Verlauf analysieren. Da ein globaler \ollteilchereodch einen zu hohen nume-
rischen Aufwand fiir 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 gpidrischen Regionen bis auf ei-
nige Kilometer pro Zelle verfeinert werden. Erreicht maes#i Auflésungen, so kdnnen
auch mit der Implementierung einiger wichtiger Reaktidesfiungen chemische Pro-
zesse in bestimmten Raumbereichen der oberen lonosphé@e&tidoeschrieben werden.
Reaktionen durch Ladungsaustauch und dem Einschlag vétraien in Neutralteichen

werden schon heute bei Modolo etal. (2005) selbstkongistéaf3t, allerdings nicht auf

Simulationsgittern in dieser hohen Auflésung. Schlief¥kahn dann auch der Einfluf3 der
Krustenmagnetfelder auf die Sonnenwindwechselwirkundistt werden. Insbesonde-
re kdnnen dann in diesen Wechselwirkungsbereichen diehggilerteilungsfunktionen

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

A.1 lonosphére

Die oberen Atmosphéaren von Mars und Venus enthalten alsgséerfi neutralen Bestand-
teil CO, und als ionischen Bestandteif @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 CQ;:
CO;+hy — CO; + € (A1)
CO;-lonen konnen durcBissoziative Rekombination
CO;+e — CO+0 (A.2)

oder durchLadungsaustauschprozesgie

COL+0 — 0} +CO (A.3)
CO5+0 — 0" +CO, (A.4)
CO,+0, —O5+CO, (A.5)
0"+CO, — O5+CO (A.6)

abgebaut werden. Da die Reaktion A.6 schneller ablauftial$tbduktion von O, ist
die Entwicklung einer signifikanten Schicht aus-@nen nicht mdglich. Allein diese
Reaktionen entwickeln eine ionospharische Zusammensgtzie sie 1976 beim Abstieg
der Viking-Lander gemessen wurden und in Abb. A.1 dargksteld. G5-lonen werden
zum Hauptbestandteil der lonosphéare und bestimmen dispivémischen Maximaldichte
von ungefahr 19cm bei ca. 130 km.

Die Instrumente der Viking-Lander fiihrten die einzigersitu-Messungen der ther-
mischen Plasmazusammensetzung der lonosphére des Mahs(Hianson etal. 1977).
Man erhielt zwei vertikale Dichteprofile (siehe Abb. A.1ydkei haufigsten lonen (9
O* und CQ) in einem Hohenbereich von 120-300 km. Die Viking-Landerctigquerten
die Atmosphére bei niedrigen Breitengraden mit solarent&@rkeln von 45-60 nahe
des solaren Minimums.
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Abbildung A.1: lonenkonzentration in der Marsionosphére in Abh&ngigkeit 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 Sauef$itonen 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 lonospinéier 200 km kdnnen
durch das photochemische Gleichgewicht erklart werdennvaée Neutralgasdichte von
Sauerstfi angemessen gewahlt wird (Hanson etal. 1977, Chen et al).1®B8rhalb von
ungefahr 200 km scheitert jedoch das photochemische Mddth den Beobachtungen
von Viking ist G5 auch bei groBen Hohen dominant, wahrend nach dem photostieeni
Gleichgewicht O der wesentliche Bestandteil tiber 250 km werden sollte. b
Produktionsrate von Dim Vergleich mit der Produktionsrate vont@ber 250 km prak-
tisch vernachlassigbar ist, tiberschreitet dielichte sogar die O-Dichte in der oberen
lonosphére. Diese Tatsache legt nahe, daf? ein aufwadstger lonentransport von der
unteren lonosphare zur obere lonosphare existiert. Inategrfidalt man nur unter der An-
nahme eines groRen aufwartsgerichtetéfugen Transports eine gute Ubereinstimmung
zwischen den beobachteten und den berechneten Profileorgerdichten an der oberen
lonosphére (Chen etal. 1978, Fox 1997).

A.2 Atmosphare

Die jeweiligen atmosphérischen Hohenprofile der Anzahigieverden in McElroy etal.
(1977) ausgewertet. In Abb. A.2 (a) ist eine Extrapolatien@ichten auf die obere Atmo-
sphéare dargestellt. Im Vergleich ist die oberflachennaimeo&phéare der Venus 1000-mal
dichter als die des Mars. In Héhen von 250-450 km Uber derflabbe weisen beide
Planeten atmosphérische Dichten der gleicher Grol3enogdsuf.

Neutralteilchen kénnen tber die Exobase bei ca. 200 km flighenn ihre aufwarts-
gerichtete Geschwindigkeitskomponente hinreichend gbene Teilchen, deren Ge-
schwindigkeit groRer als die Fluchtgeschwindigkeit vonrsist, tragen zur Erosion
der Marsatmosphére bei, die anderen bleiben durch Griavitat der Exosphéare gebun-
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Abbildung A.2: (a) Atmospharenmodell des Mars, das man durch Extrapolater Viking-
Lander-Beobachtungen auf groBere Hohen erhalten hat; iHanhon etal. (1977). (b) Modell
der Exosphéare des Mars nach Nagy und Cravens (1988). Diesaitichte wurde aus einem
Modell abgeleitet, wéhrend die Wassefiiehte auf Beobachtungen basiert.

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

O+ — 0O +0O" (A7)

Diese angeregten Sauer$&tome erhalten gentigend Energie, um von der planetennahen
lonosphére zu entkommen und in der Exosphére eine Safikestma 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 MeRdaten von Plasmainstrumenten aufi®anden ist es oft hilf-
reich vorher eine Vorstellung tber der lonenenergien in damntersuchenden Raum-
bereich der Plasmaumgebung am Mars zu haben. Da die Insttekeine Anzahldich-
ten direkt messen sondern energieabhéngige Zahlratent§aler Teichen, sind in den
Abbildungen B.1, B.2 und B.3 der mittleren lonenenergiderdbnen als Ergebnisse der
Hybrid-Simulation aus Abschnitt 10.2.1 dargestellt. Si@yen die mittlere kinetische und
thermische Energie als Querschnitte durch die Simulationentlang der Aquatorebene,
Polarebene und Terminatorebene:

Exini = %Uiz (B.1)
Ethermi = % (V|2 - UIZ) . (B.Z)

Dabei gibtv; die Geschwindigkeit des lons der Spedias undy; die mittlere Strémungs-
geschwindigkeit auf jedem Gitterknoten. Weil die GescluigRkeitv; Gber eine Gewich-
tungsprozedur von allen lonen der Sarauf jedem Gitterknoten berechnet wurde, kdn-
nen hochenergetische lonen mit dieser Methode nicht esfaféten. Somit beschreibt die
hier abgebildet&,emi eine mittlere thermische Energie der lonen.

Aus den Abbildungen wird ersichtlich, daf3 sich planetareetoim Sonnenwind oder
in der Magnetosheath hohe kinetische Energien erhaltesiedeom konvektiven elektri-
schen Feld beschleunigt werden. Sehr deutlich wird dieisirip Effekt in Abb. B.2(f),
wo die exosphérischen*@donen nahezu senkrecht zu Strémungsrichtung auf Energien
Uber 10keV in die nérdliche Hemisphére beschleunigt werden
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Abbildung B.1: Thermische und kinetische Energien aller lonen dargesislQuerschnitte 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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Abbildung B.2: Thermische und Kinetische Energien aller lonen dargésiés Querschnitte
durch die Polarebene einer Simulation (siehe Abschnit.1D.Der Sonnenwind flie3t von links
in die Simulationsbox. Seine ungestérte Magnetfeldrishtliegt in der Aquatorebene und ist um
57° zur Strémungsrichtung 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 dargéstisllQuerschnitte im
Abstand von Ry stromabwaérts der Terminatorebene einer Simulation (shdsehnitt 10.2.1).
Der Sonnenwind stromt auf den Betrachter zu. Seine ungedtagnetfeldrichtung liegt in der
Aquatorebene und ist um 87Zur Strémungsrichtung in die negative y-Richtung geneigt.
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