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Zusammenfassung

Die innere Struktur und Entwicklung der terrestrischen Planeten ist eng mit Vorgangen
im tiefen Inneren verbunden. Diese endogenen Vorgange sind fur viele geologische und
tektonische Strukturen an der Oberflache sowie die Erzeugung des Magnetfeldes durch
einen Dynamoprozess verantwortlich. Thermische Evolutionsmodelle kénnen zum Ver-
stdndnis dieser Vorgange und der Entwicklung der Planeten beitragen.

Auf dem Mars ist der junge Vulkanismus auf zwei Zentren konzentriert: die Tharsis-
Region und die Elysium-Region. Anomalien im Schwerefeld Gber den Vulkanregionen
verstérken die Annahme, dass sich das Konvektionsmuster im Marsmantel von dem der
Erde unterscheidet und von zwei starken Aufstrdmen geprégt ist. Eine mogliche Ursache
fur die starke Konzentration der Aufstrome konnte der endotherme Phasentibergang von
~-Spinell zu Perowskit und Magnesiowstit sein, der mdglicherweise im Mars in der N&-
he der Kern-Mantel-Grenze (KMG) auftritt.

Das Magnetfeld des Mars ist durch eine starke Krustenmagnetisierung dominiert. Diese
Krustenmagnetisierung, insbesondere auf der alten Hemisphére legt nahe, dass im Mars
nur in den ersten 0.5 Ga seiner Entwicklung ein Dynamoprozess aktiv war, der dann aus-
gestorben ist.

Ein bestehendes, sphérisches, dreidimensionales Konvektionsprogramm wurde auf die
Besonderheiten des Mars angepasst und so erweitert, dass es moglichst realistische Simu-
lationen der thermischen Entwicklung des Planeten erlaubt. Die Viskositat ist tiefenab-
hangig und variiert, einem Arrheniusterm folgend, mit dem Druck und der horizontal ge-
mittelten Temperatur. Die Temperatur an der KMG nimmt proportional zum Warmefluss
in den Mantel ab, so dass das Abkuhlen des Kerns in die Simulationen eingeht. In erwei-
terten Modellen wird der Einfluss eines tiefenabhangigen thermischen Ausdehnungsko-
effizienten o, und einer tiefenabhangigen thermischen Leitfahigkeit )\ auf die thermische
Entwicklung und das Konvektionsmuster untersucht. Die thermische Leitfahigkeit hangt
dabei vom Druck und der horizontal gemittelten Temperatur ab. Das Modell berlicksich-
tigt die verschiedenen Phasengrenzen des Olivins, insbesondere den endothermen Pha-
seniibergang von ~-Spinell zu Perowskit und Magnesiowustit. Die Simulationen werden
sowohl in der Boussinesqg- als auch in der erweiterten Boussinesg-Naherung durchgefinhrt.
Es zeigt sich, dass der Einfluss der einzelnen Tiefenabh&ngigkeiten von o und A, wie sie
im Marsmantel vorkommen, sowohl auf die thermische Entwicklung als auch auf das
Konvektionsmuster gering ist. Die kernnahe, endotherme Phasengrenze fihrt auch in die-
sen erweiterten Modellen zu einer deutlichen Reduktion der Anzahl der Aufstrome. Beli
Kombination der tiefenabhéngigen Parameter nimmt jedoch der Einfluss dieser Phasen-
grenze deutlich ab, und auch ohne endotherme Phasengrenze entsteht ein groRskaliges
Konvektionsmuster mit nur drei Aufstromen. In vollstandigen Modellen, die zudem die
exothermen Phasengrenzen des Olivins in der Mantelmitte berticksichtigen, stellt sich
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Zusammenfassung

ein Konvektionsmuster mit zwei Aufstromen ein, das den konzentrierten, langlebigen
Vulkanismus auf dem Mars erkléaren kénnte. Die Tiefenabh&ngigkeit der beiden thermi-
schen Parameter erhoht den Warmefluss aus dem Kern in der Friihphase der Entwicklung
und macht, insbesondere im Zusammenwirken mit den exothermen Phasengrenzen, einen
thermisch getriebenen Dynamo zu Beginn der Evolution wahrscheinlich. Dieser Dyna-
mo konnte die Krustenmagnetisierung erklaren. Heute ist der Warmefluss aus dem Kern
zu gering, um durch thermische Konvektion einen Dynamo anzutreiben. Der Vergleich
der Kerntemperaturen, die von der KMG entlang einer Adiabate in den Kern fortgesetzt
werden, mit den Schmelztemperaturen von Eisenlegierungen zeigt, dass der Marskern bei
einem Schwefelgehalt von 10 - 14 Gew.-% fllssig ist und bislang keinen festen inneren
Kern ausgebildet hat. Chemische Konvektion entféllt somit als Antriebsmechanismus fur
den Dynamoprozess, so dass zusammen mit dem geringen Warmefluss das Fehlen eines
heutigen globalen Magnetfelds erklarbar ist.

Die Erweiterung der Boussinesg-Modelle durch Beriicksichtigung von Temperatureffek-
ten durch adiabatische Kompression, latente Wéarme und viskose Reibung veréndern das
Konvektionsmuster nicht signifikant. Der Temperatureinfluss wird durch den Beitrag der
adiabatischen Kompression und der latenten Warme der exothermen Phasenuibergénge
bestimmt. Insbesondere zeigt sich, dass der Beitrag der viskosen Reibung im Marsmantel
vernachléssigbar ist.

Im zweiten Teil der Arbeit werden Evolutionsmodelle flir Merkur vorgestellt. Die innere
Struktur des Merkur ist nur sehr unzureichend bekannt. Die hohe Dichte legt einen groRen
Eisenkern nahe. Allerdings ist nicht klar, ob dieser Eisenkern fest, fliissig oder zumindest
teilweise fest ist. Auch fiir Merkur stellt sich die Frage nach dem Mechanismus, der das
heutige globale, aber sehr schwache Magnetfeld erzeugt. Hier kénnen thermische Evolu-
tionsmodelle, die das Ausbilden eines inneren, festen Kerns mitsimulieren, einen Beitrag
zum Verstandnis der inneren Struktur liefern.

Achsensymmetrische und erste dreidimensionale Simulationen zeigen, dass Merkur einen
festen inneren Kern hat. Die Grole dieses inneren Kerns hangt stark von den Schmelz-
bedingungen von Eisen mit einigen Prozent Schwefel (0.5 - 5 Gew.-%) ab, die bisher
nicht durch Messungen genau bestimmt sind. Die angenommene Konvektionsstarke und
die Temperaturstartbedingungen beeinflussen das Kernwachstum und die Grolie zusatz-
lich. Nach 4.5 Ga liegt der Radius des inneren Kerns zwischen 610 und 1505 km bzw.
32 and 79 % des Kernradius. Das Ausbilden eines inneren Kerns erméglicht chemische
Konvektion und damit den Antrieb eines Dynamos, der eventuell das heute beobachtete
Magnetfeld erklaren kann. Ein thermisch getriebener Dynamo ist heute nicht mehr mog-
lich, da der Wéarmefluss aus dem Kern zu gering ist. Die Konvektion im Merkurmantel
ist auf eine diinne Schicht begrenzt, und der Mantel wird von einer dicken Lithosphére
dominiert.



Summary

The interior structure and evolution of the terrestrial planets are closely related to the dy-
namics in their interior. These endogenic processes are responsible for many geological
and tectonic structures on the surface and for the production of the magnetic field by a
dynamo process. Thermal evolution models can help us to understand the processes in the
interior and the thermal evolution of the planet.

On Mars young volcanism is concentrated in only two regions: in the Elysium region and,
much more prominently, in the Tharsis region. Strong anomalies in the gravity field in the
volcanic regions support the assumption that thermal convection in the martian mantle
differs from that in the Earth’s mantle and that the convection pattern is dominated by
two strong plumes. A possible reason for this strong reduction to a few plumes could be
the endothermic phase transition in the mineral structure from ~y -spinel to perovskite and
magnesiowdstite, which may occur in Mars close to the core-mantle boundary (CMB).
The magnetic field of Mars is today dominated by a strong crust magnetization. The crust
magnetization - especially in the old southern hemisphere - suggests that Mars had an
active dynamo in the first 0.5 Ga of its evolution but which subsequently died out.

An existing 3-D numerical convection code has been adapted to the specific features on
Mars and extended to allow for more realistic simulations of the thermal evolution of the
planet. The viscosity is depth-dependent and varies with pressure and the horizontally
averaged temperature following an Arrhenius law. The temperature at the CMB decreases
proportionally with the heat flux into the mantle. In this way, the cooling of the core is
taken into account. In extended models, the influence of a depth-dependent thermal ex-
pansivity « and of the depth-dependence of the thermal conductivity A on the convection
pattern and the thermal evolution are investigated. The thermal conductivity varies with
pressure and the horizontally averaged temperature. The model takes the different phase
transitions of olivine -especially the endothermic transition between ~ -spinel and perov-
skite and magnesiowustite- into account. The simulations were carried out in both the
Boussinesq- and the extended Boussinesg-approximations.

The influence of the depth-dependence of only « or only X in the martian mantle on the
convection pattern and the thermal evolution is small. The endothermic phase transition
close to the CMB also reduces the number of upwellings in the extended models. The
combination of the depth-dependencies of both parameters weakens the influence of the
phase transition. Even in the absence of the endothermic phase transition, a strong reduc-
tion in the number of plumes to only three plumes can be observed. A complete model
which also includes the exothermic phase transitions leads to a convection pattern with
two upwellings which could explain the concentrated volcanism on Mars today. Both
depth-dependent parameters o and X increase the heat flux at the CMB at the beginning
of the evolution. In combination and especially together with the exothermic phase tran-
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sitions, the heat flux out of the core in the early stage of the planets evolution is probably
high enough to allow for a thermally driven dynamo. This early dynamo could explain the
crust magnetization. Today, the heat flux is too low to allow for a thermally driven dyna-
mo. The comparison of the interpolated temperature structure in the core with the melting
conditions of iron with 10 to 14 % sulfur demonstrates that Mars has not yet frozen out
an inner core. The martian core is completely liquid and does not allow for chemical con-
vection as a driving mechanism for a dynamo today. The failure of both a thermally and a
chemically driven dynamo in Mars can explain the lack of a global martian magnetic field
today. The extension of the Boussinesg-Approximation by including the thermal effects
of adiabatic compression, latent heat and viscous heating does not change the convection
pattern dramatically. The influence on the temperature is dominated by the adiabatic hea-
ting and the latent heat of the exothermic phase transitions. It can be shown that viscous
heating plays a negligible role in Mars.

In the second part of the thesis, evolution models for Mercury are shown. The internal
structure of Mercury is not well-known at present. The extremely high density of the pla-
net suggests a big iron core. The available data does not provide insight as to whether this
big iron core is completely liquid or solid or at least partially solid. Mercury has a weak
magnetic field and the mechanism which can produce this field is not yet well constrained.
Thermal evolution models for Mercury which can simulate the effects of freezing out a
solid inner core can provide important information about the interior structure and give
some hints for the magnetic field.

Axisymmetric and first fully 3-D results show that Mercury has a solid inner core. The
size of this inner core strongly depends on the exact melting conditions of iron with a
small sulfur content (0.5 - 5 %), which are not yet well known. The assumed convection
strength and the initial temperature conditions additionally influence the evolution and
size of the inner core. After 4.5 Ga, the radius of the inner solid core is between 610 and
1505 km (corresponding to 32 - 79 % of the core radius). Freezing out of an inner core
allows for chemical convection, which could explain the present-day magnetic field. A
thermally driven dynamo can be ruled out in all simulations because the heat flux out of
the core which is transported by the mantle is too low to allow for thermal convection
in the core. Mantle convection in the mercurian mantle is restricted to a thin layer. The
mantle is dominated by a very thick lithosphere.



1 Einleitung

Die innere Struktur und Entwicklung der terrestrischen Planeten ist eng mit Vorgangen
im tiefen Inneren verbunden. Diese endogenen Vorgange sind fur viele geologische und
tektonische Strukturen an der Oberflache sowie die Erzeugung des Magnetfeldes durch
einen Dynamoprozess verantwortlich. Beobachtungen der Planeten von der Erde aus oder
mit Hilfe von Raumsonden kdnnen z.B. durch Kartierung der Oberflache und durch Ver-
messung des Schwere- und Magnetfeldes Informationen Uber diese Prozesse und den
maoglichen inneren Aufbau der Planeten liefern. Obwohl sich die terrestrischen Planeten
hinsichtlich ihrer Entstehung, ihrer chemischen Zusammensetzung und ihres prinzipiel-
len Aufbaus aus eisenreichem Kern, silikatischem Mantel und fester Kruste ahnlich sind,
kdnnen sich die Prozesse im Inneren deutlich unterscheiden und zu sehr unterschiedlichen
Merkmalen der Planeten fuhren. Thermische Evolutionsmodelle kénnen dazu beitragen,
die unterschiedliche Entwicklung der Planeten, insbesondere im Vergleich zur Erde, und
die damit verbundenen Vorgange im Inneren zu verstehen. In dieser Arbeit werden Kon-
vektionsmodelle fur die thermische Entwicklung von Mars und Merkur vorgestellt.
Kartierungen der Marsoberflache zeigen, das der junge Vulkanismus auf zwei Zentren
-die Tharsis-Region und die Elysium-Region- konzentriert ist. Anomalien im Schwere-
feld Gber den Vulkanregionen verstarken die Annahme, dass sich das Konvektionsmuster
im Marsmantel von dem der Erde unterscheidet und von zwei starken Aufstromen ge-
pragt ist. Eine mogliche Ursache fir die starke Konzentration der Aufstréme konnte der
endotherme Phaseniibergang von ~-Spinell zu Perowskit und Magnesiowdstit sein, der
mdoglicherweise im Mars in der Nahe der Kern-Mantel-Grenze (KMG) auftritt.

Das Magnetfeld des Mars ist durch eine starke Krustenmagnetisierung dominiert. Diese
Krustenmagnetisierung, insbesondere auf der alten Hemisphére legt nahe, dass im Mars
nur in den ersten 0.5 Ga seiner Entwicklung ein Dynamoprozess aktiv war, der dann aus-
gestorben ist.

Im ersten Teil der Arbeit werden maoglichst realitétsgetreue thermische Evolutionsmodelle
fur Mars vorgestellt, die versuchen, Ursachen fur die Konzentration des langlebigen Vul-
kanismus und die Geschichte des Magnetfeldes zu finden. Kapitel 2 gibt eine Einfiihrung
und beschreibt den Vulkanismus auf dem Mars und die Entwicklung des Magnetfeldes.
Die innere Struktur des Mars wird diskutiert und die besondere Bedeutung der Phasen-
grenzen fur die Mantelkonvektion im Mars erldutert. Kapitel 3 beschreibt das mathemati-
sche Modell und Kapitel 4 gibt einen kurzen Einblick in die numerische Umsetzung. Die
Ergebnisse der Simulationen werden in Kapitel 5 vorgestellt.

Der zweite Teil der Arbeit, Kapitel 6, prasentiert Evolutionsmodelle ftr Merkur. Die in-
nere Struktur des Merkur ist nur sehr unzureichend bekannt. Die hohe Dichte legt einen
grolRen Eisenkern nahe. Allerdings ist nicht klar, ob dieser Eisenkern fest, flissig oder zu-
mindest teilweise fest ist. Auch fur Merkur stellt sich die Frage nach dem Mechanismus,
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1 Einleitung

der das heutige globale, aber sehr schwache Magnetfeld erzeugt. Hier kénnen thermische
Evolutionsmodelle, die das Ausbilden eines inneren, festen Kerns mitsimulieren, einen
Beitrag zum Versténdnis der inneren Struktur liefern.

In Kapitel 7 werden die Ergebnisse der Evolutionsmodelle fiir Mars und Merkur zusam-
mengefasst und diskutiert.
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2 EinfUhrung: Mars

Mars ist als vierter Planet unseres Sonnensystems der &uRere Nachbar der Erde und gehort
zu den erdahnlichen Planeten. Mit einem mittleren Radius von 3389.92 km ist er nur etwa
halb so groR wie die Erde. Seine Dichte von 3933.5 kg/m? legt aber nahe, dass er der Erde
in seiner Zusammensetzung ahnlich ist. Die Schwerebeschleunigung an der Oberflache
entspricht mit 3.711 m/s? am Aquator (3.758 m/s? am Pol) etwa einem Drittel des Wertes
fiir die Erde. Ein Marsjahr dauert 686.98 Erdtage, wobei die Bahn um die Sonne eine Ex-
zentrizitat von 0.0934 hat. Fir die Rotation um die eigene Achse bendtigt Mars 24.62 h
(Sternentag). Die Rotationsachse ist dabei um 25.19° gegen die Ekliptik geneigt, so dass
es auch auf dem Mars Jahreszeiten gibt, die aber wegen der Exzentrizitat der Bahn unter-
schiedliche Langen auf der Nord- und Studhalbkugel haben. Die Oberflachentemperatur
schwankt zwischen 140 und 300 K, die mittlere Temperatur betragt 210 K. Die Marsat-
mosphére besteht im Wesentlichen aus Kohlendioxid (95.32 %) mit einigen Spurengasen
wie Stickstoff (2.7 %), Argon (1.6 %), Sauerstoff (0.13 %), Kohlenmonoxid (0.07 %),
Wasserdampf (0.03 %), Ozon und Edelgasen. Der Druck an der Oberfldche betragt nur
560 Pa (Kieffer et al. 1992).

Die Erforschung des Mars mit Hilfe von Weltraumraumsonden begann 1964 mit der Ma-
riner 4 Mission, die in einem Minimalabstand von 9825 km an der Marsoberflache vor-
beiflog und die ersten 21 Aufnahmen der Marsoberflache lieferte. Es folgten 1969 die
Mariner 6 und Mariner 7 Missionen, die Bilder machten, auf denen Details von einer Gro-
Re von 300 m erkennbar waren. Noch genauere Aufnahmen wurden 1971 durch Mariner
9 gewonnen. 1971 setzten die sowjetischen Sonden Mars 2 und 3 die erste Landekap-
seln auf dem Mars ab. Die NASA-Missionen Viking 1 und 2 flogen 1975 zum Mars und
setzten ebenfalls Landestufen auf der Marsoberflache ab. Diese Missionen lieferten Da-
ten bis in die 80er Jahre. Neben der Kartierung der Marsoberflache mit Hilfe der Orbiter
dienten die Landestufen auch der Suche nach Leben auf dem Mars. Nach verschiedenen
fehlgeschlagenen Missionen (Mars Observer Mission (1993), Mars 96 (1996)) erreich-
te im Dezember 1997 die Mars Global Surveyor Mission den Marsorbit. An Bord des
Mars Global Surveyor befindet sich u.a. das Mars Orbiter Laser Altimeter (MOLA), das
Hohenmessungen auf der Marsoberflache mit einer Genauigkeit von bis zu 37.5 cm er-
maoglicht, und Experimente (MAG/ER), die das Magnetfeld des Mars vermessen haben.
1997 erreicht auch die Mars Pathfinder Mission den Mars und setzt einen Lander mit
einem mobilen Rover auf der Marsoberflache ab. Die NASA-Mission Mars-Odyssey ist
im April 2001 gestartet worden und analysiert mit Hilfe eines Orbiters die chemischen
Elemente und Minerale auf der Marsoberflache und sucht nach Hinweisen auf Wasser in
den oberflachennahen Schichten. Zudem analysiert die Mission die Strahlung auf dem
Mars, um die gesundheitlichen Risiken fir den Menschen abzuschétzen. Der Pathfinder
Mission folgten im Januar 2004 die im Juni 2003 gestarteten Mars Exploration Rover,
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2 Einfuhrung: Mars

Spirit and Opportunity, die nach Hinweisen auf Wasser und seinen Einfluss auf die Um-
welt des Mars und deren Entwicklung in friiheren Zeiten suchen. Zur gleichen Zeit wurde
die ESA-Mission MarsExpress gestartet, die einerseits mit Instrumenten ausgestattet ist,
die Wasser in der Atmosphére und oberflachennahen Schichten nachweisen kénnen, und
anderseitets Uber ein hochaufldsendes Stereokamerasystem verfugt, dass die Marsoberfla-
che mit hoher Auflosung Kkartiert.

Diese Missionen haben zu einer guten Kenntnis der Marsoberflache und ihren geologi-
schen Erscheinungsformen gefiihrt. Zudem sind Daten ermittelt worden, die Hinweise
auf die innere Struktur geben.

2.1 Topographie und Vulkanismus des Mars

Mit den Daten des Laseraltimeters (MOLA) der Mars Global Surveyer Mission ist eine
hochaufgeloste Karte der Oberflachentopographie des Mars erstellt worden (Abbildung
(2.1)). Die Topographiekarte zeigt eine deutliche Zweiteilung der Oberflache, die als Di-

Abbildung 2.1: Topographie der Marsoberflache (MOLA) (Smith et al. 1999)

chotomie bezeichnet wird. Dabei liegt die Oberflache der sudlichen Hemisphare einige
km hoher als die der Nordhalbkugel und ist dicht mit vielen Kratern tbersét, was auf
ein hohes Alter (~3.8 Ga) schlieBen lasst. Dahingegen finden sich auf der nordliche He-
misphére nur vereinzelte Krater, die anzeigen, dass dieser Krustenteil wesentlich jlinger
ist. Die Ursache der Dichotomie der Oberflache ist noch nicht endgultig verstanden. Es
werden einerseits grof3e Einschldge verantwortlich gemacht und andererseits Vorgénge im
Inneren vermutet. Zhong und Zuber (2001) z.B. beobachten in Konvektionsmodellen fir
den Marsmantel, die eine geschichtete Viskositat mit einer rheologisch weichen Asthe-
nosphare annehmen, ein Konvektionsmuster mit der Kugelflachenfunktionen von Grad
[ = 1, das dazu beitragen kann, die unterschiedliche Krustenstruktur in der Nord- und
Sudhalbkugel zu verstehen. Auch Plattentektonik in der friihen Geschichte des Mars wird
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2.1 Topographie und Vulkanismus des Mars

als Ursache diskutiert (Sleep 1994).

Neben der Dichotomie fallen einige besonders groRRe Krater auf der Stidhalbkugel auf.
Das Hellas Basin (45° S, 70° O) ist einer dieser grofRen Einschlagkrater (Radius: 2100
km) und markiert den tiefsten Punkt der Marsoberflache. Ein weiterer auffallender Krater
ist das Agyre Basin (50° S, 320° O). Von gewaltigem Ausmal? ist auch das Canyon-System
Valles-Marineris, das sich zwischen (10° S, 250° O) und (10° S, 305° O) Uber eine Lange
von 4000 km erstreckt und Tiefen von bis zu 8 km erreicht.

Eine weitere topographische Besonderheit ist die Aufwdélbung der Tharsis-Region, die
ihr Zentrum etwa am Aquator hat und sich in der Lange zwischen 220° Ost bis 300°
Ost erstreckt. Die Tharsis-Region ist ein riesiges Vulkangebiet zwischen den nérdlichen
Tiefebenen und den stidlichen hoher gelegenen Gebieten. Sie besteht aus zwei breiten Er-
hebungen, von denen die stidliche im Wesentlichen durch die Vulkane Ascaraeus Mons
(12° N, 248° O), Pavonis Mons (0° , 247° O) und Arsia Mons (9° S, 239° O) geformt
wird und die nérdliche durch den grofRen Schildvulkan Alba Patera (42° N, 252° O). Der
grofte Vulkan unseres Sonnnensystem Olympus Mons (18° N, 225° O) mit einer Héhe
von 24 km befindet sich am westlichen Rand der Tharsis-Region. Trotz der rdumlichen
Trennung von Olympus Mons und Alba Patera ist es wahrscheinlich, dass alle Vulkane
mit dem Ursprung der Tharsis-Region verbunden sind (Smith et al. 1999). AuRerhalb der
Tharsis-Region gibt es in der ndrdlichen Hemisphdre eine zweite Erhéhung die vulka-
nischen Ursprungs ist: die Elysium-Region (15° N - 35° N, 140° O - 155° O) mit den
Vulkanen Elysium Mons, Hecates Tholus und Albor Tholus.

Neukum und Hiller (1981) haben Vikingbilder analysiert und mit Hilfe von Kraterstati-
stiken die Alter der Vulkanregionen und deren Aktivitatszeitraume bestimmt. Neben den
zwei schon erwéhnten Vulkanregionen fassen sie verschiedene Vulkane (Tyrrhena Patera,
Hadriaca Patera und Tempe Patera) auf der stark gekraterten alten Hemisphare zu einer
dritten Gruppe zusammen. Fir die Vulkanen dieser letzten Gruppe ermitteln sie ein Alter
zwischen 3.8 und 4.0 Ga. Die Lavaflusse, die diese Vulkane umgeben, sind 3.8 Ga alt und
stellen das jungste Material in den stdlichen Hochlandern dar. Der Vulkanismus in diesen
Regionen ist also ungeféhr in dieser Zeit ausgestorben.

Fur die Elysium-Region liefert die Kraterdichte ein Alter fiir die Schildvulkane zwischen
3.2 und 3.9 Ga. Die jungsten Lavafliisse haben ein Alter von etwa 1 bis 1.5 Ga (Neu-
kum und Hiller 1981). Die hochaufgel6sten Bilder der High Resolution Stereo Camera
(HRSC) auf MarsExpress tragen dazu bei, diese Angaben zu prézisieren und geben Hin-
weise auf einen aktiven Vulkanismus bis in die jungste geologische Vergangenheit. Neu-
kum et al. (2004) untersuchen mit diesen Daten und verbesserten Statistiken das Alter
von verschiedenen Laven auf den Flanken des Vulkans Hecates Tholus und kommen zu
Altern zwischen 3.8 und 0.1 Ga. Zudem finden Neukum et al. (2004) und Hauber et al.
(2005) hier Calderen mit Altern zwischen 1 und 0.11 Ga. Die neuen Daten bestatigen,
dass der Vulkanismus in der Elysium-Region einen sehr langen geologischen Zeitraum
uberspannt hat und sich bis in die jungste Vergangenheit fortsetzt.

In der Tharsis-Region begann der Vulkanismus etwa zur selben Zeit wie in der Elysium-
Region (vor 3.3 - 3.8 Ga). Lavaflusse um Olympus Mons und die drei groRen Tharsis-
vulkane haben Alter zwischen 3.3 und 0.3 Ga. Ahnliche Angaben ergeben sich fiir Alba
Patera (3.8 - 0.5 Ga). Hier setzt sich die Aktivitat bis in die jlngste geologische Ver-
gangenheit fort (Neukum und Hiller 1981). Die Altersbestimmungen mit neueren Daten
bestétigen den langlebigen Vulkanismus in der Tharsis-Region. Neukum et al. (2004) be-
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stimmen z.B. das Alter der Caldera von Ascraeus Mons zu 0.1 Ga bzw. 0.1 - 0.2 Ga fir
die Caldera von Olympus Mons. An der Flanke finden sich Lavaflisse mit einem Alter
von 0.24 Ga.

Der junge Vulkanismus auf dem Mars ist somit in nur zwei Zentren (Tharsis und Elysi-
um) konzentriert. Damit unterscheidet sich die Verteilung des Vulkanismus auf dem Mars
stark von der Situation auf der Erde, wo Vulkanismus an vielen Orten zu finden ist. Ein
Ziel der vorliegenden Arbeit ist es, die Konzentration des Vulkanismus auf wenige Zen-
tren im Mars zu verstehen.

2.2 Ursachen des VVulkanismus

Auf der Erde befinden sich Vulkane in der N&he von Plattenrandern, an denen ozeani-
sche Platten subduziert werden, oder innerhalb der tektonischen Platten an sogenannten
“hot-spots’. Sowohl die Plattenbewegung als auch die Bildung der "hot-spots’ haben ihre
Ursache in der Dynamik des Mantels bzw. der Mantelkonvektion. Das feste Gestein im Si-
likatmantel der terrestrischen Planeten l&sst sich unter Druck, hohen mechanischen Span-
nungen und bei den Temperaturbedingungen im Inneren des Planeten plastisch verformen
und zeigt eine Kriechbewegung. Unter den Bedingungen im Planetenmantel verhalt sich
das Gestein wie eine aulerst zahe Flussigkeit. Angetrieben durch den Temperaturkon-
trast zwischen der kalten Oberflache und dem warmen Kern und zusatzlichen internen
Warmequellen durch den radioaktiven Zerfall von Spurenelementen (22°U, 238U, 232Th,
40K) wird eine thermische Konvektionsbewegung angetrieben. Die tektonischen Platten
bilden dabei die kalte thermische Grenzschicht und sind Bestandteil der Konvektionsbe-
wegung. Die Subduktion einer tektonischen Platte stellt den kalten, abtauchenden Zweig
der Konvektionsbewegung dar. In diesem subduzierten -wasserhaltigen- Material wird die
Solidustemperatur schon in geringer Tiefe erreicht, so dass sich partielle Schmelzen bil-
den, die zu Vulkanismus fuhren.

Fur den ’hot-spot’-Vulkanismus ist eine besondere Form der Aufstrome innerhalb der
Konvektionsbewegung verantwortlich, sogenannte Mantelplumes. Diese Mantelplumes
sind quasizylindrische, stationdare Aufstrome von warmem Mantelmaterial, die aus Insta-
bilitaten in der heiBen thermischen Grenzschicht an der Kern-Mantel-Grenze (KMG) ent-
stehen. Erreicht das warme Material in den Plumes oberflachennahe Regionen, entstehen
durch die Druckentlastung Schmelzen, die an der Oberflache Vulkanismus hervorrufen.
Auf der Erde gibt es bis zu 100 dieser Plumes (Turcotte und Schubert 2002).

Im Gegensatz zur Erde hat es auf dem Mars wahrscheinlich nur fir einen geologisch kur-
zen Zeitraum Plattentektonik gegeben. Hinweise auf Plattenbewegung finden Connerney
et al. (1999) mit Hilfe der MAG/ER-Daten in einem Streifenmuster abwechselnder Ma-
gnetisierungsrichtungen auf der alten stidlichen Hemisphére. Das Muster von nahezu par-
allelen Streifen (in Ost-West-Richtung) abwechselnder Polaritét erinnert an das Streifen-
muster auf den Ozeanbdden. Eventuell ist hier &hnlich wie bei *seafloorspreading’ auf der
Erde an einem mittelozeanischen Riicken neue Kruste erzeugt worden, die dann wahrend
ihrer Bewegung weg vom Rucken abgekuhlt ist und die Magnetfeldrichtung eingefroren
hat. Seit dieser kurzen Periode mit moglicher Plattentektonik besteht die Marsoberflache
aus nur einer zusammenhangenden Platte, die keine Subduktion und den damit verbunde-
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nen Vulkanismus zul&sst.

Eine mdgliche Erklarung fiir den heute auf wenige Zentren konzentrierten Vulkanismus
auf dem Mars konnte in einem Konvektionsmuster im Mantelinneren liegen, das im Ge-
gensatz zur Erde durch nur wenige warme Aufstrome -eventuell je einen unter Tharsis
und Elysium- geprdgt ist. Die lange Aktivitat der Marsvulkane, die die Lebensdauer der
groRen Vulkane auf der Erde um mehrere Grélienordnungen tbertrifft, lasst zusétzlich auf
eine lange Lebensdauer der "hot-spots’ und grof3e Stabilitat der Plumes im Mars schlie-
Ren.

Die Analyse des Schwerefeldes durch *Doppler-tracking” wéhrend der Kartierung durch
Mars Global Surveyor zeigt sehr starke, positive Freiluftanomalien Gber den jungen Vul-
kanregionen Tharsis und Elysium (Zuber et al. 2000). Diese starken Anomalien beobach-
ten auch Kiefer et al. (1996) bei der Analyse der *Doppler-tracking’-Daten von Mariner
9, Viking 1 und Viking 2. Sie beriicksichtigen bei ihrer Inversion der Topographie und
Schwerefelddaten den Einfluss von viskosen Strémungen im Mantel und finden thermi-
sche Anomalien, die auf warme Aufstrome unter Tharsis und Elysium deuten. Konvek-
tionsvorgange im Mantel wurden auch von Espostio et al. (1992) bei ihrer Analyse der
Schwerefelddaten als Ursache vermutet. Die Schweredaten unterstitzen damit einen Zu-
sammenhang der Tharsis-Region mit manteldynamischen Vorgangen und Plumes.

Ein moglicher Mechanismus fiir die starke Reduzierung der Anzahl der Aufstrome im
Mars im Vergleich zur Erde kann in der Wechselwirkung zwischen Phasentbergangen in
den Mantelmineralen und der Konvektionsstromung liegen (Weinstein 1995, Harder und
Christensen 1996, Breuer et al. 1998, Harder 2000). Diese Phasenlibergénge finden im
Mars in anderen Tiefen statt als in der Erde, so dass ihnen eine besondere Bedeutung zu-
kommen kann. Die innere Struktur des Mars und seine Mineralstruktur wird im néchsten
Abschnitt beschrieben.

2.3 Innerer Aufbau des Mars

Wie einleitend erwahnt, ist Mars ein terrestrischer Planet, dessen Radius etwa halb so
groR ist wie der der Erde und dessen Dichte eine erddhnliche Zusammensetzung vermu-
ten lasst. Der innere Aufbau des Mars ist bis heute nicht genau geklart, da seismologische
Daten, die fir die Erde genauen Aufschluss Uber die innere Struktur geben, fir Mars bis-
her nicht vorliegen und andere Messdaten bislang keine eindeutigen Aussagen zulassen.

2.3.1 Bestimmung der KerngrofRe

Wahrend der Pathfindermission ist die Prazessionsrate des Mars durch ’radio-Doppler-
tracking’ sehr genau vermessen worden. Die Prazessionsrate eines Planeten ist proportio-
nal zu (C'— (A + B)/2)/C, wobei A, B und C' die Haupttrdgheitsmomente des Planeten
sind. A und B bezeichnen dabei die Momente um Aquatordurchmesser und C' das Mo-
ment um die Rotationsachse. Aus der Kenntnis des Schwerefeldes, das schon mit dem
Viking Orbiter aber auch wahrend der Mars Global Surveyer Mission genau vermessen
worden ist, Iasst sich die GroRe C' — (A + B)/2 = CYM R? bestimmen. CY ist der Ent-
wicklungskoeffizient des Schwerefeldes, der durch den Aquatorwulst dominiert wird, M
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und R sind Masse und Radius des Planeten (Radius der Kugel mit gleichem Volumen).
Aus der Prézessionsrate zusammen mit den Daten aus dem Schwerefeld kann das dimen-
sionslose Tragheitsmoment um die Rotationsachse C'/M R? = (0.3662+0.0017 berechnet
werden (Folkner et al. 1997). Das Tragheitsmoment stellt eine zusatzliche Bedingung an
mogliche Dichte- und Aufbaumodelle fur das Innere des Mars.

Das dimensionslose Tragheitsmoment einer homogenen Kugel betrégt 0.4. Ein kleinerer
Wert (< 0.4) deutet auf eine Massenkonzentration im Inneren z.B. in Form eines dich-
teren (metallischen) Kerns hin. Mars hat vermutlich ahnlich wie die Erde einen Differen-
tiationsprozess durchlaufen und besteht aus einem Mantel aus Silikatgestein und einem
metallischen Kern. Das Trégheitsmoment wird durch die Dichteverteilung bestimmt und
hangt von der KerngroRe, der chemischen Zusammensetzung von Kern und Mantel sowie
dem Temperaturprofil ab. Da die chemische Zusammensetzung des Kerns nicht genau
bekannt ist, kann die KerngrélRe nicht eindeutig bestimmt werden. Dabei konkurrieren
Kleine, relativ dichte Kerne (Fe/Ni) mit vergleichsweise grof3en, weniger dichten Kernen
(FeS). Ohne chemische Beschrankungen sind Kernradien zwischen 1200 und 2400 km
mit dem dimensionslosen Tragheitmoment vereinbar (Folkner et al. 1997). Mit Anleh-
nung an die chemischen Zusammensetzung von Meteoriten, die vom Mars stammen, und
unter der Annahme, dass der Schwefelanteil im Marskern kleiner als 50 % ist, geben
Folkner et al. (1997) Radien zwischen 1450 und 1700 km fir ein Temperaturprofil mit
vergleichsweise hohen Temperaturen und zwischen 1300 und 1450 km bei einem kalten
Temperaturprofil und etwas veréanderter Mantelzusammensetzung an.

Die chemische Analyse der SNC-Meteoriten, die sehr wahrscheinlich vom Mars stammen
und nach ihren Fundorten auf der Erde Shergotty, Nakhla, Chassigny benannt sind, gibt
weitere Informationen Uber die Zusammensetzung des Mars. Dreibus und Wénke (1987)
leiten aus der Untersuchung dieser Meteorite und mit Hilfe von kosmochemischen Ar-
gumenten die Zusammensetzung des Marsmantels und Kerns ab. In ihren Modellen hat
der Marskern im Vergleich zur Erde einen deutlich héheren Schwefelanteil von 14 %.
Dieser hohe Schwefelanteil lasst eine relativ geringe Kerndichte vermuten, die, um die
Anforderung an Masse und Trégheitsmoment zu erfullen, einen relativ groRen Kern im
Mars erforderlich macht. Anderseits haben Fei et al. (1995) in Hochdruckexperimenten
im Druck- und Temperaturbereich des Marskerns eine sehr kompressible Hochdruckpha-
se von FeS (FeS 1V) gefunden, die sowohl einen hohen Schwefelanteil (13.9 %) als auch
ein hohe Dichte im Marskern zuldsst und somit auch kleinere Kerne, die bisher vorlie-
genden Daten erklaren kénnen. Fei et al. (1995) ermitteln mit der Dichte von FeS 1V eine
Kerngrofie von 1400 km bzw. ein Radienverhaltnis zwischen dem Kernradius r»; und dem
Planetenradius r, von r;/r, = 0.41.

Aufgrund der fehlenden seismischen Daten ist zudem unklar, ob der Kern fest oder fliissig
ist. Yoder et al. (2003) bestimmen mit ’radio-tracking’-Daten der Mars Global Surveyer
Mission (MGS) aus der Gezeitendeformation, die die Sonne auf dem Mars bewirkt, die
Love-Zahl k; = 0.153 4+ 0.017. Aus der GroRe des Wertes schliel3en sie, dass der Mars-
kern nicht komplett fest sein kann sondern zumindest einen &ul3eren flissigen Anteil hat.
Sie berechnen Strukturmodelle fur das Innere des Mars mit unterschiedlichen chemischen
Zusammensetzungen fir Kern und Mantel sowie verschiedenen Annahmen ber das Tem-
peraturprofil bzw. die Krustendicke. In ihren Modellen geben Kernradien zwischen 1520
und 1840 km sowohl das Tragheitsmoment als auch die Love-Zahl richtig wieder.
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2.3.2 Mineralstruktur des Mantels

Die KerngroRe beeinflusst die Druckbedingungen im Mantel und ist damit bedeutend fur
maogliche Phasenubergdnge im Mantelmineral. Die mineralische Zusammensetzung des
Marsmantels wird in diesem Abschnitt beschrieben.

In der Erde besteht der obere Mantel im Wesentlichen aus den Mineralen Olivin (63 %),
Orthopyroxen (8 %), Klinopyroxen (16 %) und Garnet (13 %). Mit zunehmenden Druck
in zunehmender Tiefe durchlaufen die Minerale dieses Gemisches verschiedene struk-
turelle Phaseniibergange, die Anderungen in der Kristallstruktur des Minerals darstellen
und mit Anderungen der Dichte und anderen physikalischen Eigenschaften einhergehen.
In der Erde werden die Tiefen dieser Phaseniibergange des Hauptminerals, Olivin, mit
den starken seismischen Diskontinuitaten identifiziert. In einer Tiefe von 410 km (ca. 14.5
GPa) wandelt sich a-Olivin in eine -Phase (3-Wadsleyit) um, die ihrerseits in einer Tie-
fe von etwa 500 km (ca. 17.7 GPa) in ~-Spinell Gibergeht. Diese beiden Phaseniibergange
sind exotherm und zeichnen sich im Phasendiagramm durch eine positive Steigung ~ der
Phasengrenzkurve (Clausius-Clapeyron-Kurve) aus. Der Ubergang zum unteren Mantel
in einer Tiefe von 660 km (ca. 23.3 GPa) wird durch die Phasengrenze vom ~-Spinell zu
einer Mischung aus Perowskit und Magnesiowdstit markiert. Diese Phasenumwandlung
ist endotherm und durch eine negative Clausius-Clapeyron-Steigung gekennzeichnet. Die
Phaseniibergange der Pyroxene bzw. des Garnets sind gradueller und erzeugen weniger
scharfe Diskontinuitaten (Ita und Stixrude 1992, Christensen 1995).

Die Mineralstruktur und die moglichen Phasenuibergdnge im Marsmantel haben Bertka
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Abbildung 2.2: Zusammensetzung des Marsmantels als Funktion des Drucks (Bertka und
Fei 1997). Die Abkiirzungen stehen fir: Ol: Olivin, Opx: Orthopyroxen, Cpx: Klino-
pyroxen, Gt: Garnet, Maj: Majorit, Sp: Spinell, Mw: Magnesiowdstit, Mg-Pv: Mg-Fe-
Perowskit

und Fei (1997) mit Hilfe von Hochdruckexperimenten im Druck- und Temperaturbereich,
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wie er fir Mars angenommen wird, untersucht. Das Temperaturprofil im Marsmantel ist
dabei so hoch gewdhlt, dass der Marskern flussig ist. Die angenommene chemische Zu-
sammensetzung des Mantels entspricht etwa den Daten, die Dreibus und Wanke (1985)
aus der Analyse der Marsmeteoriten gewonnen haben und beriicksichtigt insbesondere
den hoheren Eisengehalt des Marsmantels. Abbildung (2.2) zeigt die Zusammensetzung
des Marsmantels als Funktion des Drucks. Der obere Marsmantel besteht bei niedrigen
Dricken &hnlich wie der Erdmantel aus Olivin (58 %), Orthopyroxen (20 %), Klinopyro-
xen (12 %) und Garnet (10 %). Ubersteigt der Druck 9 GPa (ca. 750 km), fehlt Orthopy-
roxen zu Gunsten eines hoheren Anteils von Klinopyroxen. Bei 13.5 GPa (ca. 1125 km)
zeigt ein geringer Anteil von v-Spinell den Beginn der Ubergangszone an, in der sich bei
14.0 GPa (ca. 1170 km) «-Olivin und das vorhandene ~-Spinell in die 3-Phase umwan-
deln. Das Auftreten von ~-Spinell vor der Umwandlung in die 5-Phase wird bei der Mine-
ralzusammensetzung des Erdmantels nicht beobachtet. In der Erde wandelt sich «-Olivin
in einem engen Druckintervall von weniger als 0.5 GPa direkt in die 3-Phase um. Dieser
Unterschied ist auf den hoheren Eisengehalt im Marsmantel zurtickzufiihren (Bertka und
Fei 1997). Die (3-Phase ist im Mars nur etwa Uber einen Druckbereich von 1.5 GPa stabil
(in der Erde etwa 4 GPa). Ab 15 GPa (ca. 1250 km) wandelt sich ein Teil der 5-Phase
in v-Spinell um. Bis 17 GPa (ca. 1415 km) wéchst der Anteil des v-Spinells, wéhrend
der Beitrag der 5-Phase abnimmt. Klinopyroxen existiert im Druckbereich oberhalb von
17 GPa nicht mehr und ist in Majorit umgewandelt. Die genaue Zusammensetzung der
verschiedenen Phasen des Olivins in der Ubergangsregion hingt stark vom Eisengehalt
ab. Der hohere Eisenanteil im Marsmantel verschiebt die Ubergangszone um etwa 0.5 -
1 GPa zu niedrigeren Driicken. Der Ubergang zum unteren Mantel mit dem Phaseniiber-
gang zu einer Mischung aus Perowskit (75 %), Magnesiowustit (15 %) und einem kleinen
Anteil von Majorit (10 %) liegt zwischen 22.8 und 23.5 GPa (ca. 1900 - 1960 km). Fei
et al. (1997) weisen jedoch darauf hin, dass diese Angaben stark von der angenommenen
Temperaturverteilung im Mars abhangig sind. Das Perowskit im unteren Mantel besteht
im Wesentlichen aus Mg-Fe-Perowskit, Ca-Perowskit fehlt im Gegensatz zur Erde bis zu
einem Druck von 23.5 GPa, was einerseits auf eine geringeren Calciumgehalt des Mars-
mantels im Vergleich zur Erde zurlickzufiihren ist und anderseits wird der Ubergang durch
den héheren Eisengehalt in einen hoheren Druckbereich verschoben (Fei et al. 1997). Fr
den unteren Mantel finden Bertka und Fei (1996) neben Perowskit, Magnesiowdstit und
Majorit auch Stishovit, das in der neueren Arbeit nicht mehr nachgewiesen wird. Dieser
Unterschied kann auf etwas unterschiedliche Temperaturbedingungen der Experimente
zuriickgefiihrt werden, so dass bei Temperaturen unterhalb von 1973 K Stishovit im un-
teren Mantel eines Fe-reicheren Mantels eventuell stabil ist, wohingegen es in der Erde
fehlt.

In Hochdruckexperimenten mit der Mineralzusammensetzung des Erdmantels beobach-
tet Hirose (2002) einen Phaseniibergang zwischen Majorit und Al-haltigen Mg-reichen
Perowskit. Dieser Phaseniibergang ist exotherm (v = +1.3 MPa/K) und findet bei &hn-
lichen Driicken wie der endotherme Ubergang von ~-Spinell zu Perowskit und Magne-
siowastit statt. Die Phasengrenzkurven schneiden sich zwischen 1973 und 2073 K. Bei
Temperaturen oberhalb von 2073 K erfolgt der Phasentibergang zwischen Majorit und
Perowskit bei hoheren Driicken als die Postspinelltransformation. Der Phasenubergang
konnte insbesondere in warmen Aufstrdmen eine Rolle spielen, in denen dann der Uber-
gang vom Perowskit zum Majorit mit einer positiven Clausius-Clapeyron-Steigung auf-
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tritt. Bertka und Fei (1997) finden allerdings fur den unteren Marsmantel kein Al-haltiges
Perowskit, so dass nicht klar ist, wie dieser Phaseniibergang durch den héheren Eisenge-
halt im Mars beeinflusst wird. Zudem sind die Temperaturen im unteren Mantel im Mars,
die z.B. Bertka und Fei (1997) annehmen, an der unteren Grenze des Bereichs, in dem
dieser exotherme Phaseniibergang bedeutsam ist, so dass er hier vernachléssigt wird.

Die Unterschiede in den Phasenubergdngen zusammen mit dem geringeren Druckgradi-
enten im Mars aufgrund der geringeren Groél3e des Planeten fiihren dazu, dass die Phasen-
iibergange im Mars in groRerer Tiefe stattfinden, die Ubergangszone verbreitert wird und
Diskontinuitaten weniger scharf sind. Die Existenz der endothermen Phasengrenze hangt
stark von der Kerngrélie und den Druckbedingungen an der KMG ab.

2.3.3 Parameter der Phasengrenzkurven

Der Einfluss, den die einzelnen Phaseniibergédnge auf die Konvektionsstromung haben,
hangt einerseits von der Steigung v = dp/dT der Phasengrenzkurve (Clausius-Clapeyron-
Kurve) und anderseits vom Dichtekontrast Ap durch die Phasenénderung ab. Der prinzipi-
elle Einfluss der Phasengrenzen auf die Manteldynamik wird in Abschnitt (2.4) beschrie-
ben und die mathematische Umsetzung in Kapitel (3.3) erldutert.

Die Steigung der Phasengrenzkurve kann durch Hochdruckexperimente z.B. in einer Dia-
mantstempelpresse direkt gemessen werden, indem Druck- und Temperaturbedingung des
Ubergangs bestimmt werden. Eine andere Moglichkeit besteht in der Messung von ther-
modynamischen GréRen des Ubergangs wie z.B. der Enthalpie, aus denen die Steigung
berechnet werden kann. Katsura und 1to (1989) haben experimentell die Steigung der Pha-
sengrenzkurve zwischen «-Spinell und der 3-Phase untersucht und finden einen Wert von
Yop = +2.5 £ 1 MPa/K. Diesen Wert bestatigen die Rechnungen von Bina und Helffrich
(1994), die aus thermodynamischen Groélien (Akaogi et al. 1989) mit Hilfe einer verbes-
serter Zustandsgleichung v,3 = +2.8 & 0.1 MPa/K erhalten. Auch modernere Messver-
fahren in einer lasergeheizten Diamantstempelpresse (Boehler und Chopelas 1991) unter-
stiitzen die Daten von Katsura und Ito (1989). Fiir den Ubergang zwischen der 3-Phase
und ~-Spinell liefern die Experimente eine Steigung g, = +5.01 MPa/K (Katsura und
Ito 1989). Die Phasengrenzkurve des endothermen Ubergangs zwischen ~-Spinell und
Perowskit und Magnesiowastit ist von Ito und Takahashi (1989) experimentell analysiert
worden. Sie bestimmen eine Steigung von ., = —2.8 MPa/K. Dieser Wert liegt im Be-
reich der von Akaogi und Ito (1993) aus Enthalpiemessungen flir diesen Ubergang gewon-
nenen Daten von v,,, = —3 =1 MPa/K. Die Rechnungen von Bina und Helffrich (1994)
liefern Werte zwischen ~,,, = —1.9 MPa/K und ~,,, = —2.7 MPa/K und thermodyna-
mische Daten aus Raman-Spektroskopischen Messungen fihren zu v,,, = —2.5 MPa/K
(Chopelas et al. 1994). Dieser Wert wird auch durch Experimente in der Diamantstempel-
presse bestatigt.

In den numerischen Simulationen werden flr die Steigungen der einzelnen Phasengrenz-
kurven in Ubereinstimmung mit den Messungen folgenden Werte angenommen: v, =
+2.5 MPa/K, 73, = +5.0 MPa/K und ,,,, = —2.5 MPa/K.

Die Dichtezunahme an den einzelnen Phasengrenzen l&sst sich einem Dichteprofil fur
den Marsmantel (Bertka und Fei 1998) entnehmen, das mit Hilfe der Daten der Hoch-
druckexperimente (Bertka und Fei 1997) gewonnen worden ist: (Ap).; = 252 kg/m?,
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(Ap)s, = 150 kg/m* und (Ap).,, = 400 kg/m®. Diese Werte werden auch von Breuer
et al. (1998) fiir die Konvektionsmodelle angenommen. In den numerischen Simulatio-
nen in dieser Arbeit werden ebenfalls diese Dichtekontraste verwendet. Lediglich beim
Ubergang zum Perowskit wird mit (Ap).,, = 252 kg/m® ein deutlich kleinerer Wert ver-
wendet, um eine bessere Vergleichbarkeit mit friiheren Arbeiten (Harder und Christensen
1996, Harder 2000) zu ermdglichen. Das Produkt (yAp) fiir diesen Ubergang stimmt mit
friheren Arbeiten Gberein.

Neben der Steigung der Phasengrenzkurve lasst sich in den Hochdruckexperimenten auch
die genaue Lage der Phasengrenzkurven bestimmen, so dass fir jede Temperatur 7" der
entsprechende Phasenumwandlungsdruck pr, bekannt ist. In den Modellen im Rahmen
dieser Arbeit werden die folgenden Gleichungen zur Beschreibung der Phasengrenzkurve
angenommen. Diese Kurven stimmen weitgehend mit denen tberein, die Sohl und Spohn
(1997) bei der Berechnung ihrer Strukturmodelle des Marsinneren verwenden.

Fur die Phasengrenzkurve [GPa, K] zwischen ~-Spinell und Perowskit gilt in Uberein-
stimmung mit den Daten von Chopelas et al. (1994):

pre(T) = 22.9 — 2.5 x 1073(T — 2260) (2.1)

Der Ubergang zwischen der $-Phase und ~v-Spinell wird durch die folgende Beziehung
[GPa] beschrieben (Sohl und Spohn 1997):

pre(T) = 22.9 4+ 5.0 x 1073(T — 2260) — 16.7(1 — Mg) (2.2)

Dabei ist Mg# = Mg*"/(Mg*" + Fe*") = 0.75 die Magnesiumzahl, die im Mars durch
den hoheren Eisenanteil kleiner als in der Erde (Mg# = 0.90) ist. Dieser Term beriick-
sichtigt den Einfluss des héheren Eisenanteils im Marsmantel auf die Lage der Phasen-
grenze.

Die Beschreibung der Phasengrenzkurve zwischen a-Spinell und der 5-Phase wird gegen-
uber Sohl und Spohn (1997), die ein Polynom dritter Ordnung verwenden, vereinfacht und
wie die anderen Kurven als lineare Funktion beschrieben. Mit den Daten von Katsura und
Ito (1989) und der bei Sohl und Spohn (1997) vorgeschlagenen Korrektur fiir den héheren
Eisenanteil im Mars ergibt sich:

pre(T) = 10.32 + 2.5 x 10737 — 5.4(1 — Mg#) (2.3)

2.3.4 Modelle der inneren Struktur des Mars

Die genaue Tiefe der Phaseniibergdnge sowie die Existenz des Phasenlibergangs zum
Perowskit hangt entscheidend von der KerngrdoRe und der damit verbundenen Druckver-
teilung in der N&he der KMG ab. Harder (1998) hat Dichteprofile fur Mars berechnet
und versucht die KerngroRe und damit die Druckbedingungen in der Nahe der KMG
fur einen vorgegebenen Schwefelgehalt des Kerns und das bekannte Trégheitsmoment
des Planeten einzuschranken. Die einzelnen Eingabeparameter des Dichtemodells wer-
den dabei mit Hilfe eines Monte-Carlo-Verfahrens zuféllig in einem grofl3en Bereich vari-
iert. Auch die Parameter eines fliissigen Kerns werden berticksichtigt. Der hydrostatische
Druck im Marsmantel in den Modellen ist weitgehend unabhangig von den verschiede-
nen Annahmen. Die Erhdhung der Dichte in einer bestimmten Tiefe ist mit einer Abnah-
me der Schwerebeschleunigung in dieser Tiefe verbunden, da weniger Masse unterhalb
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2.3 Innerer Aufbau des Mars

dieses Radius zur Verfugung steht. Dies fuhrt zu einem nahezu konstanten Druckgradi-
enten und nur kleinen Anderungen im Druck. In den Modellen, die das Tragheitsmoment
richtig wiedergeben, findet Harder (1998) bei einem Schwefelgehalt des Kerns zwischen
10 und 20 % Kernradien zwischen 1280 und 1560 km. Fir die Umwandlung von -
Spinell zu Perowskit nimmt er einen Druck von 23 GPa an und bestimmt den Radius zu
v = 1480 4 90 km. Die Ubergangszone betrachtet er vereinfacht mit der Umwandlung
von Olivin zu Spinell bei 13 GPa und findet einen Radius von r,g = 2310 £ 85 km. Die
Fehlergrenzen beziehen neben der Schwankungsbreite aus den Simulationen mit ein, dass
seine Druckangaben auf Experimenten von Katsura und 1to (1989) bzw. Ito und Takahashi
(1989) bei 1873 K beruhen und einerseits die Temperatur im Marsmantel eventuell davon
abweicht und anderseits diese Experimente den hoheren Eisenanteil im Marsmantel und
die daraus folgenden Effekte nicht berlicksichtigen. Der Vergleich der Kernradien mit den
Radien der endothermen Phasengrenze zeigt, dass der Phaseniibergang zum Perowskit im
Mars in der Ndhe der KMG maglich ist. Die obere Grenze der Dicke der Perowskitschicht
liegt in den Modellen bei 300 km und der Mittelwert bei 100 km.

Sohl und Spohn (1997) berechnen ausgehend von der Mineralzusammensetzung, die
durch die Analyse der SNC-Meteoriten und kosmochemischen Argumenten nahegelegt
wird, mit geeigneten Zustandsgleichungen und Annahmen tber die Temperatur Dichte-
und Strukturmodelle fiir Mars. Sie stellen zwei Modelle fur die innere Struktur des Mars
vor, von denen das eine optimiert ist, das Tragheitsmoment zu erklaren (Modell A), und
das andere versucht, die geochemischen Daten aus den SNC Meteoriten, insbesondere das
Verhdltnis Fe/Si = 1.71 (Dreibus und Wanke 1985) im Mars wiederzugeben (Modell B).
In beiden Modellen ist der Kern zu grof3 bzw. reicht der Druck in der Nahe der KMG nicht
aus, um die endotherme Phasengrenze zum Perowskit zu ermoglichen. Die Kernradien
liegen bei 1468 km fiir Modell A und 1667 km fiir Modell B. Die Ubergangszone wird
vereinfacht, indem zwei univariante Phasengrenzen zwischen «-Olivin und 3-Spinell und
zwischen 3- und y-Spinell angenommen werden. Die Reduzierung der Ubergangsdriicke
durch den héheren Eisengehalt wird bertcksichtigt. Die Phasengrenzen liegen in Modell
A bei 7,3 = 2360 km und 75, = 2033 km und in Modell B bei r,3 = 2332 km und
rgy = 1974 km. Der Kern ist in diesen Modellen fliissig. Sohl und Spohn (1997) merken
an, dass mit den Dichtewerten flr die Hochdruckphase von Eisensulfid (Fei et al. 1995) in
ihrem Modell A ein kleinerer Kern und eine sehr diinne Perowskitschicht méglich sind.
Die Problematik, nicht gleichzeitig die Anforderungen an die chemische Zusammenset-
zung und das Tragheitsmoment erflllen zu kdnnen, zeigt sich ebenfalls in den Dichte-
modellen von Bertka und Fei (1998). Ihre erste Modellreihe beruicksichtigt die vorher
experimentell bestimmte Mineralzusammensetzung (Bertka und Fei 1997) und den von
Dreibus und Wanke (1987) vorgeschlagenen Schwefelgehalt von 14 % im Kern, ist aber
nicht an die chondritische Zusammensetzung des Planeten gebunden, die Dreibus und
Wanke (1985) nahelegen. Die Modelle nehmen im Kern die Hochdruckphase von Eisen-
sulfid an. Damit ergeben sich in Abh&ngigkeit von der angenommenen Krustendicke und
Krustendichte Tragheitsmomente zwischen 0.367 und 0.357, die die Daten von Folkner
et al. (1997) zumindest teilweise erfillen. In diesen Modellen ist im Gegensatz zu Sohl
und Spohn (1997) der Druck nahe der KMG ausreichend hoch, um eine Perowskitschicht
zu erzeugen. Die Dicke der Perowskitschicht kann 100 km erreichen. Allerdings ist der
Eisengehalt des Planeten im Vergleich zur chondritischen Zusammensetzung zu gering.
Wird jedoch das chondritischen Elementvorkommen (Fe/Si = 1.71) erzwungen, missen
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die Modelle eine unrealistisch dicke Kruste fir den Mars annehmen und das Tréagheits-
moment von 0.354 ist zu klein. Hier fehlt die Perowskitschicht.
Zharkov und Gudkova (2000) 16sen das Problem des Eisen-Silizium-Verhéltnisses, indem
sie geringe Mengen Wasserstoff (0 - 50 mol%) im Marskern zulassen. In Analogie zur Er-
de, wo der Eisengehalt in der Kruste im Vergleich zum Mantel erhéht ist, reduzieren sie
den Eisengehalt im Marsmantel gegentiber den Daten von Dreibus und Wénke (1985).
Die durch den Wasserstoff niedrigere Dichte des Kerns sowie die geringere Manteldichte
durch den reduzierten Eisenbeitrag machen einen groRen Kern erforderlich und ermég-
lichen damit ein hoheres Eisen-Silizium-Verhéltnis. Mit diesen Annahmen finden sie fur
das Eisen-Silizium Verhéltnis Werte zwischen 1.525 < Fe/Si < 1.695, die relativ gut
mit dem chondritischen Wert von 1.71 (Dreibus und Wénke 1985) tbereinstimmen und
auch das Tragheitsmoment erklaren kénnen. Allerdings sind die berechneten Kernradien
zwischen 1564 und 1702 km zu grol3, um eine Perowskitschicht zuzulassen. Gudkova und
Zharkov (2004) erweitern diese Dichtemodelle, indem sie auch eine pordse, etwa 10 km
dicke Regolithschicht in das Dichtemodell einbeziehen. Sie bestimmen die Lage der exo-
thermen Phasengrenzen in Abhangigkeit des Eisengehalts des Mantels. Fir r, 5 ermitteln
sie Werte zwischen 2260 und 2318 km und fir r, zwischen 1961 und 2026 km. Die
Autoren bemerken, dass ohne Wasserstoff im Kern bei einem Schwefelgehalt von 14 %
eine bis zu 150 km dicke Perowskitschicht méglich ist.
Die Richtigkeit der Modelle kann mit den vorliegenden Daten nur unzureichend beurteilt
werden. Eine genaue Vermessung des Kernradius kénnte eine weitere wichtige Bedin-
gung fur die Dichtemodelle liefern.

In den numerischen Modellen wird ein Modell mit einem relativ kleinem Kern r; =

Harder (1998) | Sohl und Spohn (1997) | Gudkova und | Konvektions-

Modell A | Modell B | Zharkov (2004) modell

r; [km] 1280 — 1560 1468 1667 ~ 1600 1360

Top [kM] - 2360 2332 2260-2318 2338

g, [km] 2310 £+ 85 2033 1974 1961-2026 2053

T [KM] 1480 + 90 - - - 1497

Fe/Si - 1.35 1.71 1.7 -

C 0.3645-0.3679 | 0.366 0.357 0.3642-0.3678 -

SimKern | 10% -20 % 14.2 % 14.2 % <20% -

Tabelle 2.1: Zusammenstellung der Ergebnisse verschiedener Strukturmodelle. Zum Ver-
gleich sind die Daten fur die numerischen Konvektionsmodelle angegeben.

1360 km bzw. einem Radienverhaltnis von r; /r, = 0.4 angenommen, so dass der Druck in
der Ndhe der KMG hoch genug ist, um die endotherme Phasenumwandlung zum Perow-
skit und eine 137 km dicke Perowskitschicht zuzulassen. Bei der Beschreibung der mine-
ralischen Zusammensetzung und Ubergéange wird nur das Hauptmineral Olivin betrachtet
und die Ubergangszone wird, soweit die einzelnen Modelle sie beriicksichtigen, ahnlich
wie bei Sohl und Spohn (1997) vereinfacht durch zwei univariante, exotherme Ubergange
zwischen a-Olivin - 5-Spinell und 3-Spinell - v-Spinell simuliert, die bei einem Radius
von rg = 2338 Km bzw. rg, = 2053 km liegen. Diese Werte weichen nur leicht von den
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2.4 Einfluss von Phasengrenzen auf die Manteldynamik

Abbildung 2.3: Lage der Phasengrenzen im verwendeten Modell fiir den Mars (a) und in
der Erde (b). Die Abbildung gibt das Grolienverhéltnis der beiden Planeten nicht mal3-
stéblich wieder.

Werten (o3 = 2380 km, r3, = 2040 km 7., = 1530 km) ab, die Breuer et al. (1998) fur
ihre Konvektionsmodelle verwenden.

2.4 Einfluss von Phasengrenzen auf die Manteldynamik

Die Modelle fir die innere Struktur des Mars zeigen, dass die Phasengrenzen durch den
geringen Druckgradienten in groRerer Tiefe als in der Erde liegen und die Ubergangszone
deutlich breiter als in der Erde ist. Besonders bedeutsam fur die Konvektionsmodelle ist
die Phasengrenze zum Perowskit, die im Mars nur im Falle eines relativ kleinen Kerns
auftritt und nur eine dinne Perowskitschicht zuldsst. Wegen der unmittelbaren Nahe zur
KMG und insbesondere zur thermischen Grenzschicht ist aber der Einfluss nicht vernach-
lassigbar.

Phaseniibergange treten im Wesentlichen durch zwei Prozesse mit der Konvektion in
Wechselwirkung: Einerseits wird in warmen Aufstrémen bzw. kalten Abstromen die Tiefe
der Phasenumwandlung veréndert und die Phasengrenze gew6lbt und andererseits werden
durch das Freiwerden oder die Aufnahme von latenter Warme die Temperaturverhaltnisse
in der Ndhe der Phasengrenze beeinflusst. Beide Effekte wirken sich auf die Auftriebs-
krafte aus, wobei dem ersten die gréRere Bedeutung zukommt (Christensen 1995).
Abbildung (2.4) veranschaulicht die Wechselwirkung zwischen einer endothermen Pha-
sengrenze und einem warmen Aufstrom (Plume), in dem die Temperatur hoéher als im
umgebenden Material ist. Die negative Clausius-Clayperon-Steigung (y = dp/dT’) der
endothermen Phasenumwandlung fuhrt dazu, dass im Bereich der hoheren Temperatur
der erforderliche Umwandlungsdruck niedriger ist und der Ubergang somit in geringerer
Tiefe stattfindet, so dass sich die Phasengrenze aufwdélbt. Dadurch steigt im Plume die
dichtere Phase (Perowskit) in einen Bereich, in dem sie von der weniger dichten Phase
(y-Spinell) umgeben ist, so dass die Auftriebskréfte verringert werden und die Aufwarts-
bewegung gehemmt wird. Analog findet die Umwandlung in einem kalten Abstrom bei
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Abbildung 2.4: Aufwdlbung einer endothermen Phasengrenze innerhalb eines warmen
Aufstromes

einer endothermen Phasengrenze in groRerer Tiefe statt, so dass die leichtere Phase tiefer
in den dichteren Bereich eintaucht und durch die vergréRerten Auftriebskréfte in ihrer
Abwartsbewegung gebremst wird. Eine endotherme Phasengrenze behindert somit die
Konvektionsbewegung. Im Fall der Erde wird dieser Effekt z.B. im Zusammenhang mit
der Frage, ob abtauchende, kalte Lithosphéarenplatten in den unteren Mantel eindringen
kdnnen, diskutiert.

Die Situation im Fall einer exothermen Phasengrenze mit v = dp/dT > 0 ist genau um-
gekehrt. Hier wolbt sich die Phasengrenze in den Temperaturanomalien gerade so, dass
die zusatzlichen Auftriebseffekte deren Bewegungsrichtung unterstitzen.

Im Mars liegt die endotherme Phasengrenze in der Nahe der thermischen Grenzschicht,
in der Aufstrome bzw. Plumes aus thermischen Instabilitaten entstehen. Die endother-
me Phasengrenze in der Nahe der KMG behindert in einem sehr friihen Stadium die
Aufwartsbewegung der Instabilitdten und der zundchst noch vielen auch schwacheren
Plumes. Dies fuhrt dazu, dass viele der schwécheren Aufstrome die Phasengrenze nicht
durchdringen kénnen, Instabilitdten unterdriickt werden und ein Konvektionsmuster mit
wenigen starken Aufstromen entstehen kann. Dieser Einfluss einer endothermen Phasen-
grenze in der N&he der kernnahen thermischen Grenzschicht ist eine mogliche Erklarung
fir die starke Reduktion der Anzahl der Aufstrome, die den konzentrierten Vulkanis-
mus auf dem Mars erklaren kann. Harder und Christensen (1996) haben in numerischen
Modellen der Mantelkonvektion im Mars zeigen kdnnen, dass die Beriicksichtigung der
kernnahen endothermen Phasengrenze zu einem Konvektionsmuster mit nur einem Auf-
strom flhrt.

Neben dem Aufwdlben der Phasengrenze ist die latente Wéarme des Phasentbergangs ei-
ne zweite Moglichkeit der Wechselwirkung zwischen Phasengrenze und Manteldynamik.
Die latente Warme vergrof3ert oder verringert die Temperaturanomalie von Auf- und Ab-
stromen. Damit hat sie einen direkten Einfluss auf die thermischen Auftriebskrafte und
verandert gleichzeitig auch die Wolbung der Phasengrenze. Durchdringt ein kalter Ab-
strom eine exotherme Phasengrenze, so wird durch die Kristallumstrukturierung latente
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Warme frei und erwérmt den Abstrom. Dadurch sinkt der Temperatur- und Dichtekontrast
zum Umgebungsmaterial, so dass die negativen Auftriebskrafte reduziert werden und die
Abwartsbewegung verlangsamt wird. Zusétzlich wird in dem nun wéarmeren Abstrom die
Phasengrenze weniger deformiert, so dass der beschleunigende Effekt der Deformation
der Phasengrenze verringert wird. Hier flhrt die latente Warme zu einem Abbremsen der
Bewegung. Stol3t ein Plume durch eine exotherme Phasengrenze, so muss latente Warme
aufgenommen werden und der Plume kihlt etwas ab. Analog zum kalten Abstrom wird
dadurch der thermisch bedingte Dichteunterschied zum Umgebungsmaterial geringer und
die Deformation der Phasengrenze reduziert, so dass die Aufwartsbewegung gehemmt
wird.

Im Fall der endothermen Phasengrenze flihrt die latente Warme zu konkurrierenden Ef-
fekten. Ein kalter Abstrom wird beim Durchgang durch die endotherme Phasengrenze
durch die aufzubringende latente Warme abgekiihlt, so dass der Dichtekontrast verstérkt
wird und das Absinken beschleunigt wird. Diesem Effekt wirkt aber der in kélteren Ab-
strom verstérkte bremsende Beitrag der Deformation der Phasengrenze entgegen. Die
gleiche Konkurrenzsituation entsteht in einem warmen Aufstrom, der sich durch die frei-
werdende latente Wé&rme beim Durchgang durch die endotherme Phasengrenze aufheizt,
dadurch einerseits zusatzlichen Auftrieb gewinnt anderseits aber stérker als zuvor durch
die Aufwolbung der Phasengrenze behindert wird.

In allen Fallen schwécht sich der Einfluss der latenten Warme ab, wenn in einer realis-
tischen Betrachtung berlcksichtigt wird, dass neben dem Material in den konzentrierten
Auf- bzw. Abstrdmen immer Umgebungsmaterial mit auf- bzw. absteigt und seinerseits
latente Warme aufnimmt oder abgibt. Der Temperaturunterschied durch latente Warme
zwischen Auf- bzw. Abstrom und dem umgebenden Material reduziert sich auf den An-
teil, der durch die Temperaturabhangigkeit der latenten Warme entsteht.

In diesen Betrachtungen sowie in der numerischen Simulation werden die Phasengrenzen
als univariante Uberginge angenommen, bei denen die Umwandlung in Abhangigkeit
von der Temperatur bei einem exakt definierten Wert fur den Druck erfolgt. Divariante
Ubergange mit Regionen, in denen beide Phasen koexistieren, werden nicht betrachtet.
AuBerdem wird vorrausgesetzt, dass die Ubergange im thermodynamischen Gleichge-
wicht stattfinden. Die Umwandlung der Kristallstruktur bei Fest-Fest-Phaseniibergéngen
geschieht nicht instantan, sondern in endlichen Raten, so dass insbesondere in kalten Ab-
strdmen, wo diese Vorgénge langsamer sind, eine Phase im Stabilitatsbereich der anderen
Phase existiert und die Phasengrenzen verschoben werden. Diese Metastabilitaten werden
nicht beriicksichtigt.

Breuer et al. (1998) betrachten Konvektionsmodelle im Mars, in denen der Kern zu grof3
ist, eine Perowskitschicht zuzulassen. Sie berlicksichtigen in ihren Modellen die Effek-
te von latenter Warme und erzielen durch die beiden exothermen Phasengrenzen eine
starke Reduzierung in der Anzahl der Aufstrome. Harder (2000) zeigt allerdings, dass
dieses groRskalige Konvektionsmuster nicht alleine durch die exothermen Phasengren-
zen hervorgerufen wird, sondern dariiber hinaus die verwendete weichere Lithosphare ein
Konvektionsmuster mit wenigen Aufstromen wahrscheinlicher macht.
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2.5 Magnetfeld und Dynamo

Das Magnetfeld des Mars ist mit Hilfe der Magnetfeldexperimente (MAG/ER) der Mars
Global Surveyor Mission vermessen worden. Die Messungen zeigen, dass Mars im Ge-
gensatz zur Erde kein globales Magnetfeld hat, die oberere Grenze fiir das Dipolmoment
liegt bei ~ 2 x 10'® Am? (Acufia et al. 1999). In einer Messhdhe von etwa 200 km bzw.
bei der grofiten Annéherung von etwa 110 km konnte jedoch ein rdumlich variierendes,
kleinskaliges, relativ starkes Magnetfeld der Krustenmagnetisierung nachgewiesen wer-
den. Die Magnetisierung des Gesteins ist dabei bis zu einer GroRenordung starker als typi-
sche Krustenmagnetisierungen auf der Erde (Connerney et al. 1999). Die grof’en Mengen
an magnetisierter Kruste legen nahe, dass der Grof3teil der Magnetisierung entstanden ist,
als das Material in einem zu der Zeit vorhandenen Magnetfeld unter die Curie-Temperatur
abgekdhlt ist und die vorhandene Magnetisierung thermisch remanent eingefroren hat.
Mars hatte somit in seiner friihen Geschichte ein globales Magnetfeld, das wahrschein-
lich durch einen Dynamoprozess im Eisenkern des Planeten erzeugt worden ist. Durch
die besonders starke Magnetisierung ist es zudem moglich, dass spater abgekuhltes Mate-
rial im Krustenfeld des Umgebungsmaterials magnetisiert worden ist. Magnetisierungen
durch Einschlage wie sie z.B. fir den Mond diskutiert werden, spielen auf dem Mars we-
gen der groRen Menge des magnetisierten Materials und der Starke der Magnetisierung
eine untergeordnete Rolle (Stevenson 2001).

Der GrofRteil, insbesondere der stark magnetisierten Kruste liegt sudlich der Dichotomie-
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Abbildung 2.5: Radialkomponente der Magnetisierung der Marskruste: Modell von Wha-
ler und Purucker (2005).

Grenze in den relativ alten sudlichen Hochlandern (Abbildung (2.5)). Die jlingere nordli-
che Kruste ist nahezu magnetisierungsfrei und die dort auftretende Magnetisierungen sind
deutlich schwacher. In den Vulkanregionen Elysium und Tharsis sowie im Valles Marine-
ris befindet sich kein magnetisiertes Gestein. Die Gesteine in den groRen Einschlagkrater
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im Stden, insbesondere das Hellas Becken und das Agyre Becken, die vor ~ 4.0 Ga
entstanden sind, sind magnetisierungsfrei. AulRerhalb dieser Strukturen ist die Magneti-
sierung deutlich schwacher. Diese fehlende Magnetisierung in den grofRen Kratern wird
vielfach genutzt, um die Lebensdauer eines moglichen Dynamos im Mars zu bestimmen
(Acuiia et al. 1999). Eventuell hatte Mars nur fur eine sehr kurze Zeit (~ 0.5 Ga) zu Be-
ginn der Evolution einen Dynamo und damit ein globales Magnetfeld, das schon zur Zeit
der Einschlage, die das Hellas und Agyre Becken formten, daul3erst schwach oder génzlich
verschwunden war. In diesem Fall wird das vorher magnetisierte Gestein durch die Ener-
gie des Einschlags uber die Curie-Temperatur erhitzt, verliert seine Magnetisierung und
kiihlt dann ohne globales Feld wieder ab, so dass keine ausgezeichnete Magnetisierung
im Krater entstehen kann. Mohit und Arkani-Hamed (2004) untersuchen den Druckstol3
und die Wérme, die beim Hellas Einschlag erzeugt worden ist, und berechnen, dass die
Kruste ~ 100 Ma bendtigt, um wieder unter die Curie-Temperatur abzukihlen. Die Ent-
stehung der Dichotomie-Grenze bzw. die jungen Lavaflisse im Norden fallen ebenso in
die Zeit, als Mars kein globales Magnetfeld mehr hatte. Bei den in der nérdlichen Hemi-
sphére auftreteden Krustenmagnetisierungen Gberdeckt eventuell eine diinne Schicht von
jungem Krustenmaterial altes, magnetisiertes Gestein (Purucker et al. 2000).

Die Bestimmung der Lebensdauer eines Dynamos im Mars durch die fehlende Magneti-
sierung in den groRen Einschlagkratern ist nicht unstrittig. Carpozen et al. (2005) beob-
achten im Vredefort Krater in Stidafrika, der zu einer Zeit entstanden ist, als die Erde ein
Magnetfeld hatte, deutlich schwéchere Magnetfeldintensitaten. Die Magnetisierung des
Gesteins ist zwar sehr stark, aber so zuféllig angeordnet, dass bei Messungen in grél3erer
Hohe, wie sie fur die Marskrater vorgenommen worden sind, nur sehr geringe Intensité-
ten gemessen werden. Auch Schubert et al. (2000) argumentieren gegen die Datierung der
Dynamoaktivitat mit Hilfe der Krater, da sie erwarten, dass ein Einschlag in die magne-
tisierte Kruste um den Krater herum charakteristische magnetische Anomalien erzeugen
sollte, die aber nicht beobachtet worden sind. In ihrer Argumentation ist die Kruste zur
Zeit der Einschldge nicht magnetisiert. Der Dynamo wird zu einem spateren Zeitpunkt
aktiv und lokale Aufheizprozesse ermoglichen die Magnetisierung der Kruste. Gegen ein
spates Einsetzen des Dynamoprozesses spricht allerdings die stabile remanente Magneti-
sierung des Marsmeteoriten ALH84001, die 3.9 bis 4.1 Ga alt ist und darauf hindeutet,
dass Mars zu dieser Zeit ein Magnetfeld hatte (Weiss et al. 2002). Magnetfelddaten mit
einer héheren rdumlichen Auflosung kdnnen dazu beitragen, die Art der Magnetisierung
und die zeitliche Abfolge besser festzulegen.

Beim Dynamoprozess wird mechanische Bewegungsenergie in magnetische Energie um-
gewandelt. Durch die elektromagnetische Induktion werden bei der Bewegung eines Lei-
ters durch ein Magnetfeld Strome induziert, die ihrerseits wieder ein Magnetfeld erzeu-
gen. Verstarkt das induzierte Magnetfeld das urspriingliche Feld, entsteht ein selbster-
haltender Dynamo. Im fllssigen, elektrisch leitenden Eisenkern der terrestrischen Plane-
ten wird die Bewegungsenergie im Wesentlichen durch eine Konvektionsstromung aufge-
bracht, die thermisch oder chemisch angetrieben werden kann.

Damit in einer Flussigkeitsschicht eine thermische Konvektionsstrémung einsetzt ist u.a.
ein ausreichend groRer Temperaturgradient innerhalb der Schicht erforderlich. Dazu muss
der Kern effizient genug abkihlen kénnen bzw. der Mantel genug Wérme abfuhren. Als
Kriterium der thermischen Konvektion im Kern muss der Wé&rmefluss aus dem Kern gro-
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Rer sein als der Warmefluss durch Wérmeleitung entlang der Adiabiate:

AaT'g
CP

FKern > FKern,aj = (2-4)
darin ist A die thermische Leitfahigkeit des Eisens, « der thermische Ausdehnungsko-
effizient im Kern, 7" die Temperatur, g die Schwerebeschleunigung und C,, die spezifische
Warmekapazitat im Kern bei konstantem Druck. Nimmo und Stevenson (2000) stellen die
auftretenden Materialparameter zusammen: Die Schwerebeschleunigung an der KMG be-
tragt ¢ = 3 & 0.3 ms—2 (Longhi et al. 1992). Die Warmekapazitat von Eisen hangt nicht
stark vom Druck ab, so dass sich die Werte fur den Erdkern von C, = 820 — 860 J/kgK
(Anderson 1995) verwenden lassen. Der thermische Ausdehnungskoeffizient von festem
Eisen bei 25 GPa (Druck an der KMG im Mars) liegt bei o = 2 — 3 - 107° K~ (Boe-
hler et al. 1990). Urakawa et al. (2004) untersuchen die Zustandsgleichung fur FeS(1V)
und FeS(V), die als Hochdruckphasen von FeS auftreten und eventuell im Marskern eine
Rolle spielen kdnnten. Fur den thermischen Ausdehnungskoeffizient von FeS bei 25 GPa
finden sie « = 3 — 4 - 107> K~L. Fir flussiges Eisen im Erdkern gibt Anderson (1995)
Werte von o« = 1.5 — 2 - 107° K~! an. Die gr6Rte Unsicherheit besteht bei der Bestim-
mung der thermischen Leitfahigkeit. Anderson (1998) bestimmt die thermische Leitfa-
higkeit aus Messungen der elektrischen Leitfahigkeit fur Eisen - Siliziumverbindungen.
Fur Eisen mit 14.5 % S bei Bedingungen an der KMG im Mars liefert seine Methode
A = 43 — 88 W/mK (Nimmo und Stevenson 2000). (Fur die Bedingungen an der KMG
in der Erde ergibt sich A = 28.6 — 60 W/mK (Anderson 1998).) Zusammenfassend schat-
zen Nimmo und Stevenson (2000) fiir den maximalen Warmefluss entlang der Adiabate
im Kern einen relativ groBen von Bereich von Fyena = 5 — 19 mW m~2 ab. Liegt der
Wérmefluss aus dem Kern oberhalb dieses Bereiches, so ist eine thermisch getriebene
Konvektionsbewegung im Kern moglich.

Eine andere Antriebsmadglichkeit der Konvektion besteht im chemischen Auftrieb. Kihlt
der Kern ab, unterschreitet die Temperaturverteilung im Kern zu einem Zeitpunkt die
Liquiduskurve der Metalllegierung, so dass ein fester innerer Kern ausfriert. Beim Aus-
frieren, des inneren Kerns wird zusatzliche latente Warme frei, die die thermische Kon-
vektion unterstiitzen kann. Bedeutender ist jedoch, dass das Eisen im Marskern einige
Prozent Schwefel enthélt, der feste Eisenkern jedoch aus nahezu reinem Eisen besteht.
Beim Ausfrieren des inneren Kerns reichert sich das leichte Element im verbleibenden
flissigen Bereich an. Dies hat einerseits Auswirkungen auf die Schmelztemperatur, die
durch den hoheren Schwefelanteil gesenkt wird, so dass das Anwachsen des Kerns etwas
verlangsamt wird. Andererseits hat der Schwefel eine geringere Dichte als sein umgeben-
des Material, so dass er aufsteigen und eine chemische Konvektionsbewegung antreiben
kann. Diese chemische Konvektionsbewegung ist insbesondere dann maglich, wenn der
Warmefluss an der KMG zu gering ist, um thermische Konvektion zu erméglichen.

Mit diesen Mechanismen ergeben sich verschiedene Szenarien fir die zeitliche Entwick-
lung des Dynamos im Mars und das aktuelle Fehlen eines globalen Magnetfeldes (Ste-
venson 2001). Im ersten Fall ist Mars zu Beginn sehr heil3 und hat einen génzlich ge-
schmolzenen Kern. Das System kiihlt zu Beginn stark ab, die Mantelkonvektion ist heftig
und fahrt in dieser Zeit genug Wérme vom Kern ab, so dass der Temperaturgradient im
Kern so groB ist, dass das Kernmaterial thermisch konvektiert und ein Magnetfeld erzeugt
wird. Mit der Zeit nimmt die Kuhlrate des Planeten ab und der Warmefluss an der KMG
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sinkt unter den Warmefluss entlang der Adiabate, so dass die Konvektion im Kern und
mit ihr der Dynamoprozess stoppt. Ein innerer Kern existiert nach diesem Modell heu-
te noch nicht. Allerdings ist es moglich, dass die Dynamoaktivitét zu einem zukinftigen
Zeitpunkt wieder einsetzt, wenn das System so weit abgekihlt ist, dass sich ein fester
Kern bildet und chemische Konvektion einsetzt.

Im zweiten Modell wird angenommen, dass der Schwefelgehalt sehr gering ist, so dass
sehr frih in der Entwicklung des Planeten ein innerer Kern gebildet wird, der sehr schnell
wéchst. Unter diesen Annahmen ist es maoglich, zunéchst einen Kern mit einem noch
relativ kleinen festen Kern und einem ausreichend grofRen flissigen Anteil zu haben,
in dem chemische Konvektion (eventuell anfanglich von thermischer Konvektion unter-
stiitzt) einen Dynamoprozess erlaubt. Kihlt der Planet weiter ab, wachst der innere Kern
stark an, so dass die verbleibende fllssige Schicht zu diinn wird, um in ihr ein Magnetfeld
zu erzeugen. Nach diesem Modell ist der Marskern heute ganz oder weitgehend fest, so
dass kein Dynamoprozess maoglich ist.

Nimmo und Stevenson (2000) schlagen ein drittes Szenario vor, in dem eine frihe Phase
der Plattentektonik in Betracht gezogen wird. In diesem Modell ist der Schwefelgehalt des
Kern nur von geringer Bedeutung. Zuné&chst ist der Kern zumindest in einer ausreichend
dicken Schicht flussig, ein innerer Kern kann, muss aber nicht, vorhanden sein. In der
anféanglichen Phase nimmt die Marsoberflache an der Konvektionsbewegung des Mantels
teil, so dass z.B. Lithosphérenteile in den Mantel abtauchen und zu einer effizienten Kiih-
lung des Systems beitragen. Wahrend dieser Phase kann der Kern ausreichend gekihlt
werden, um thermische Konvektion im Inneren und damit einen Dynamo zu erméglichen.
Mit der Zeit -eventuell in einem sehr kurzen Zeitraum- &ndert sich der Konvektionsstil, in
eine Konvektionsbewegung, wie sie heute auf dem Mars vorliegt, an der die Marsoberfla-
che nicht mehr teil nimmt, sondern die Lithosphdre eine feste, stagnierende Schicht um
den Planeten bildet. Ohne Bewegung der Oberflache ist der Warmetransport weit weni-
ger effektiv, so dass es zu einer starken Verlangsamung des Abkuhlens, eventuell durch
die radioaktiven Elemente sogar zu einem Aufheizen des Systems kommt. Durch den
weniger effizienten Warmetransport, kann der notige Temperaturgradient im Kern nicht
mehr aufrecht gehalten werden, so dass die Konvektion und damit der Dynamo ausstirbt.
Sollte sich das System aufheizen bzw. zumindest der Kern nicht weiter abkiihlen, wéchst
auch der innere Kern nicht weiter, so dass auch chemische Konvektion nicht moglich ist.
Einen Mechanismus, der zum schnellen Aussterben der Plattentektonik fiihren kann, ge-
ben Nimmo und Stevenson (2000) nicht an. Hinweise auf eine mogliche, friihe Phase der
Plattentektonik finden sich in einem Streifenmuster in der Magnetisierung in den alten
stidlichen Hochlandern (Connerney et al. 1999).

Da die innere Struktur des Mars und insbesondere des Kerns nicht bekannt ist, fehlen
bislang Daten, die einige der Modelle klar ausschlieBen. Thermische Evolutionsmodel-
le flr Mars konnen den Warmefluss an der KMG simulieren und die Lebensdauer eines
thermisch getriebenen Dynamos durch den Vergleich mit dem Warmefluss entlang der
Adiabaten bestimmen. AulRerdem lésst sich die Temperaturentwicklung an der KMG mo-
dellieren. Wird diese Temperatur mit geeigneten Annahmen ins Innere des Kerns fortge-
setzt, lasst sich aus dem Vergleich einer geeigneten Schmelzkurve der Eisenlegierung und
des interpolierten Temperaturprofils die Existenz und Grol3e eines inneren, festen Kerns
bestimmen.
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2.6 Thermische Evolutionsmodelle und Zielsetzung

Thermische Evolutionsmodelle versuchen, die thermische Entwicklung eines Planeten zu
beschreiben und heutige Beobachtungsdaten zu erklaren. Fir die thermische Entwicklung
eines Planeten ist die Mantelkonvektion von grof3er Bedeutung. Das eigentlich feste Sili-
katgestein eines Planetenmantels bewegt sich unter Druck und mechanischen Spannungen
auf geologischen Zeitskalen und lasst sich als dul3erst zdhe Flissigkeit verstehen. Interne
Wérmequellen und der Temperaturkontrast zwischen Oberflache und Kern kénnen dieses
Material in eine Konvektionsbewegung versetzen. Diese Konvektionsbewegung transpor-
tiert Warme aus dem Inneren des Planeten nach auRen. Die Heftigkeit der Konvektion
wird weitgehend durch die Viskositat des Materials gesteuert. Wéhrend des Abkuhlens
des Planeten steigt die Viskositat an und die Konvektionsstiarke nimmt ab. Die Viskositéat
spielt zudem in den oberflachennahen kalten Schichten eine bedeutende Rolle. Hier ist
die Viskositat so hoch, dass keine Bewegung mehr mdglich ist und sich eine stagnieren-
de Schicht, eine kohérente Platte, ausbildet. In dieser Schicht, die hier als Lithosphére
verstanden wird, kann Wérme lediglich durch Diffusion bzw. Warmeleitung transportiert
werden. Dieser Mechanismus ist weniger effektiv als der Transport durch Konvektion.
Das Ausbilden der Lithosphére hat somit einen starken Einfluss auf die thermische Ent-
wicklung des Planeten.

Leider erlaubt die Nichtlinearitat der zugrunde liegenden Gleichungen nicht, von dem
"Jetzt-Zustand’ in die Vergangenheit zu rechnen. Stattdessen muss eine geeignete Start-
situation angenommen werden, von der die Modelle mit dem Ziel vorwaérts gerechnet
werden, maglichst viele Eigenschaften des heutigen Planeten wiedergeben. Die Startsi-
tuation beschreibt den Planeten kurz nach seiner Entstehung und fir die vorliegenden
Marsmodelle nach der Differentiation in den Silikatmantel und den Eisenkern. Das Start-
temperaturprofil berticksichtigt Energie, die bei der Akkretion des Planeten durch den
Zusammenstol? vieler kleinerer Planetesimale aufgenommen wird, sowie Energie, die beli
der Differentiation eines zunéchst homogenen Koérpers in verschiedene Schichten mit un-
terschiedlicher Dichte entsteht. Fiir Mars deutet die Analyse von charakteristischen Isoto-
penverhaltnissen darauf hin, dass der Akkretions- und Differentiationsprozess sehr schnell
erfolgt ist (10 - 30 Ma (Lee und Halliday 1997), 13+2 Ma (Kleine et al. 2002)). In der
weiteren Entwicklung nimmt der Mantel Warme vom Kern auf, der dadurch abkuthlt, und
transportiert sie zur Oberflache. Der Zerfall der radioaktiven Elemente produziert zusatz-
liche Wéarme im Mantel, die abgefuihrt werden muss. Diese Warmeproduktionsrate nimmt
im Lauf der Zeit ab.

Mit Hilfe von Evolutionsmodellen, die die Konvektionsstromung und ihre Entwicklung
simulieren, kann z.B. das Konvektionsmuster im Marsmantel nach einer Evolution von
4.5 Ga untersucht werden. Im Strémungsmuster l&sst sich erkennen, ob nach diesem Zeit-
raum noch warme Aufstrome im Marsmantel existieren, die aktiven Vulkanismus an der
Oberflache hervorrufen. Es ist moglich, die Anzahl der Aufstrome und die Entwicklung
ihrer Positionen zu beobachten und mégliche Mechanismen fiir die starke Konzentration
des Vulkanismus auf dem Mars zu untersuchen. In den Modellen kann z.B. der Einfluss
der verschiedenen Phasengrenzen, insbesondere des kernnahen endothermen Ubergangs
getestet werden. Die Simulationen geben Aufschluss Gber die Temperaturentwicklung im
Mantel, die z.B. auch fur die Produktion von Schmelzen wichtig ist. Es ist moglich, die
Dicke der Lithosphare abzuschétzen und das Wachstum im Lauf der Zeit zu beschreiben.
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Der Warmefluss aus dem Kern kann zur Bestimmung der Existenz und Lebensdauer eines
thermisch getriebenen Dynamos herangezogen werden und die Temperaturentwicklung
des Kern ermdglicht Aussagen Uber die Existenz und GroRe eines festen inneren Kerns.
Die numerischen Modelle bieten auch die Mdglichkeit, den Einfluss verschiedener Para-
meter auf diese Daten und Entwicklungen zu testen.

Zielsetzung dieser Arbeit sind moéglichst realitatsnahe Evolutionsmodelle der Konvektion
im Marsmantel und der thermischen Entwicklung des Planeten, die die oben aufgezeigten
Fragestellungen beantworten.

Die thermische Entwicklung des Planeten steht bei vielen bisherigen Konvektionsmo-
dellen fur Mars nicht im Vordergrund. Ein Ziel vieler Modelle ist die Erklarung bzw.
die Suche nach einem Mechanismus fiir die starke Konzentration des Vulkanismus auf
dem Mars. In diesem Zusammenhang wird der Einfluss einer kernnahen endothermen
Phasengrenze auf das Konvektionsmuster untersucht. Weinstein (1995) benutzt dazu das
Modell einer inkompressiblen, isoviskosen Flissigkeit in Zylindergeometrie. Die Tem-
peraturrandbedingungen sind konstant und auch die interne Heizrate zeitunabhangig. In
diesen Simulationen stirbt das kleinskalige Konvektionsmuster aus, wenn die endother-
me Phasengrenze nahe genug an der KMG liegt. Der Bereich unterhalb der Phasengrenze
stagniert, so dass die Dicke der thermischen Grenzschicht anwéchst. Es entsteht so ein
Konvektionsmuster mit nur einem Plume. Erste dreidimensionale, sphérische Konvek-
tionmodelle fir Mars, die das besondere Konvektionsmuster mit wenigen bzw. hier nur
einem Aufstrom erklaren kdnnen, wurden von Harder und Christensen (1996) vorgestellt.
Diese Modelle erreichen die starke Reduzierung der Plumeanzahl ebenso durch die endo-
therme Phasengrenze zwischen ~-Spinell und Perowskit und Magnesiowdstit in der Néhe
der KMG und der thermischen Grenzschicht. Ahnlich wie die Modelle von Weinstein
verwenden Harder und Christensen (1996) die Boussinesg-Approximation (vgl. Kapitel
(3.2)) und vernachldssigen im Zusammenhang mit der Phasengrenze Temperatureffek-
te durch latente Wéarme. AuBerdem werden konstante Materialparameter, insbesondere
eine konstante Viskositat Gber den gesamten Mantel angenommen. Die Temperaturrand-
bedingungen sind auch hier isotherm und zeitlich konstant. Dieses Modell wird in Harder
(1998) genauer analysiert und auf seine Robustheit getestet, indem u.a. die Position der
Phasengrenze und ihr Beitrag zu den Auftriebskraften variiert wird.

Breuer et al. (1998) vertffentlichen hingegen Modelle fiir die Mantelkonvektion im Mars,
die die Nicht-Boussinesg-Effekte (Kapitel (3.2)) der latenten Warme berticksichtigen und
unterstreichen die Bedeutung der exothermen Phasengrenzen zwischen «- und (3-Spinell
sowie zwischen (- und v-Spinell. Die freiwerdende latente Warme reduziert die Tempera-
turdifferenz zwischen Plume und umgebendem Gestein in der Tiefe der Phasengrenze und
vermindert so den Auftrieb. In ihren Modellen gelingt allein durch die exothermen Pha-
sengrenzen eine Reduktion der Anzahl der Aufstréme, die aber weniger effektiv ist als im
Fall mit der endothermen Phasengrenze. Im Gegensatz zu Harder wird das Mantelgestein
als kompressible Flussigkeit aufgefasst und eine tiefenabhéngige (temperaturunabhangi-
ge) Viskositat verwendet. Anders als Harder und Weinstein, die eine feste mechanische
Randbedingung annehmen, soll hier ein starker Viskositatsgradient in der oberfldchenna-
hen Schicht, die stagnierende Oberflache des Mars beschreiben. Harder (2000) zeigt, dass
allein die Anderung in der Randbedingung die Anzahl der Aufstrome reduziert, so dass
die Rolle der exothermen Phasengrenzen hierbei fraglich bleibt.

Andere Konvektionsmodelle fir Mars untersuchen die inneren Vorgénge, die zur Dicho-
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tomie beitragen kénnen. Zhong und Zuber (2001) finden z.B., dass bei einer geschichteten
Viskositat mit einer rheologisch weichen Asthenosphare ein Konvektionsmuster mit der
Kugelflachenfunktionen von Grad [ = 1 bevorzugt wird. Diese spezielle Konvektions-
muster kann zu den Unterschieden zwischen der nordlichen und stidlichen Hemisphare
beitragen. Die mineralischen Phasengrenzen werden in diesem Modell auBer Betracht ge-
lassen. Die thermische Evolution wird hier nur durch ein Abnehmen der internen Heizrate
berticksichtigt, die Kerntemperatur ist zeitlich konstant. Wie weit die freien mechanischen
Randbedindungen das Ergebnis beeinflussen, wird nicht analysiert.

In Zusammenhang mit der Dichotomie wird diskutiert, dass die verschiedenen Krusten-
regionen unterschiedlich stark mit radioaktiven Elementen angereichert sind. Dabei ist
die Heizrate in der sudlichen Hemisphére erhéht und auf der Nordhalbkugel verringert.
Wiillner und Harder (1998) untersuchen, welchen Einfluss diese oberflachennahe, late-
ral variierende Heizrate auf das Konvektionsmuster hat und finden eine Fokussierung der
Aufstrome unter den stérker angereichterten Regionen und der Abstrome unter den an
Wérmequellen verarmten Regionen. Fir Mars wirden sich daher Aufstréme unter der
alten, stidlichen Hemisphdre konzentrieren und die Lithosphéare ware dort dunner. Dies
steht im Widerspruch zu den Beobachtungen und dem Vulkanismusvorkommen auf der
Nordhalbkugel, so dass bessere Daten fir die Krustenstruktur und Zusammensetzung er-
forderlich sind, um die Richtigkeit der Annahme zu Uberpriifen. Auch diese Modelle in
einer 2D/3D-Kugelschale in der Boussinesg-Naherung vernachlassigen die Phasengren-
zen und das sdkulare Abkuhlen des Planeten, berlcksichtigen allerdings eine Lithosphére
mit konstanter Dicke durch einen starken Viskositatsanstieg nahe der Oberflache.

Die thermische Evolution des Planeten wird in den bis hierhin vorgestellten Modellen
nicht betrachtet. Die thermische Geschichte des Mars ist bisher weitgehend in parame-
trisierten Modellen untersucht worden. Diese parametrisierten Modell I6sen nicht die
stromungsmechanischen Gleichungen und kénnen somit keine Auskunft tiber das Kon-
vektionsmuster geben, sondern zeigen globale Trends der Evolution auf. Der Warme-
transport wird parametrisiert, indem geeignete Skalierungsgesetze die Abhéngigkeit des
Warmeflusses von der Konvektionsstarke beschreiben. Stevenson et al. (1983) nutzen pa-
rametrisierte Modelle, um das Vorhandensein bzw. das Fehlen von Magnetfeldern fir
die einzelnen Planeten zu verstehen. In ihren Modellen fur Mars unterschreitet der Wér-
mefluss aus dem Kern zwischen 1.0 und 1.2 Ga den Wert, der fir die Konvektion im
Kern und einen thermischen Dynamo notwendig ist. Bei einem Schwefelgehalt von 10
% friert ein innerer Kern aus, der nach 4.5 Ga einen Radius von 952 km hat und chemi-
sche Konvektion zul&sst. Bei hoheren Schwefelgehalten (25 %) kann kein innerer Kern
gebildet werden. Schubert und Spohn (1990) analysieren mit einem gegeniiber Stevenson
et al. (1983) erweiterten Modell, das das Wachstum der Lithosphére beriicksichtigt, den
Einfluss von Schwefel auf die thermische Entwicklung des Mars. Sie zeigen, dass die
Manteltemperatur, der Wérmefluss an der Oberflache und die Lithosphédrendicke kaum
vom Schwefelgehalt beeinflusst werden. Das Ausfrieren eines festen Kerns wird hinge-
gen stark vom Schwefelgehalt und der Mantelviskositat und damit der Konvektionsstéarke
beeinflusst. Hohere Viskositaten erfordern einen geringeren Schwefelgehalt, um einen fe-
sten Kern bilden zu kénnen. Schubert und Spohn (1990) erklaren das heutige Fehlen eines
Magnetfeldes auf dem Mars damit, dass der Marskern bei einem Schwefelgehalt von we-
niger als 16 % komplett ausgefroren ist und keine Flissigkeitsschicht fiir eine ausreichend
starke Konvektion mehr hat. Liegt der Schwefelgehalt iber 16 %, folgern Schubert und
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Spohn (1990), dass noch kein innerer Kern gebildet worden ist und der Warmefluss aus
dem Kern zu gering ist. Der Einfluss der Krustenbildung und der Konzentration der ra-
dioaktiven Elementen auf die thermische Entwicklung wird in Spohn (1991) untersucht.
In diesen Modellen fallen der Warmefluss und die Temperatur typischerweise zundchst
monoton exponentiell ab und die Viskositadt nimmt zu. Nach dieser Phase des starken Ab-
kihlens kuhlt der Planet deutlich langsamer ab. Die Modelle liefern Manteltemperaturen
zwischen 1600 und 1800 K, einen Warmefluss an der Oberflache zwischen 20 und 35
mW/m? und Abschétzungen fiir die rheologische Lithosphére zwischen 100 und 400 km
(Spohn et al. 1998).

Ein Problem vieler parametrisierten Modelle ist, dass sie den Effekt einer stark tempera-
turabhéngigen Viskositat nicht ausreichend berticksichtigen. Bei solchen Rheologien bil-
det sich eine stagnierende Schicht unterhalb der kalten Oberflache aus, die der konvektie-
renden Schicht Uberlagert ist. Durch die stagnierende Schicht sind u.a. der die Konvektion
treibende Temperaturkontrast in der konvektierenden Schicht und die Viskositatsbedin-
gungen verandert. Die Art der Beschreibung des Ubergangs zwischen Lithosphare und
konvektierendem Mantel in den parametrisierten Modellen hat groRen Einfluss auf die
Ergebnisse (Grasset und Parmentier 1998, Spohn et al. 2001a). Spohn et al. (2001a) stel-
len die Ergebnisse verschiedener Modelle gegendiber.

Nimmao und Stevenson (2000) beziehen in ihre parametrisierten Modellen eine kurze Pha-
se der Plattentektonik ein und untersuchen den Effekt auf die thermische Entwicklung und
die Lebensdauer des Dynamos. Sie zeigen, dass die Plattentektonik neben dem Warme-
fluss an der Oberflache auch den Wérmefluss aus dem Kern erhdht und in dieser Zeit einen
thermisch getriebenen Dynamo mdéglich macht. Die Modelle von Williams und Nimmo
(2004) Uberprifen den Einfluss der Kerntemperatur und der Existenz von radioaktiven
Elementen im Kern auf die Lebenszeit des Dynamos. Sie kommen zu dem Ergebnis, dass
ein um 150 K heiBerer Kern (gegenuber dem Mantel) einen friithen Dynamo auch ohne
Plattentektonik ermdglicht. Der Einfluss der radioaktiven Wé&rme im Kern erweist sich als
gering.

Parametrisierte Modelle kénnen neben den Schwierigkeiten bei stark temperaturabhangi-
gen Rheologien die Effekte der Phasengrenzen, die in den Konvektionsmodellen deutlich
geworden sind, insbesondere den Einfluss auf den Warmefluss an der KMG und seine
Zeitabhdngigkeit (dem Abklingen tiberlagerte Variationen durch die Strdmung) nicht be-
schreiben.

Dynamische Evolutionsmodelle, die das volle stromungsmechanische Problem betrach-
ten und dabei die sékulare Abkiihlung des Systems beriicksichtigen, sind z.B. von Billich
(1995) flr den Mond berechnet worden. Conzelmann (1999) zeigt Ergebnisse achsensy-
metrischer, dynamischer Evolutionsmodelle fir Merkur (vgl. Kapitel (6)). Fir die Erde
sind ebenfalls einige Simulationen zur thermischen Entwicklung durchgefuhrt worden,
die das Abkihlen des Kerns und die Abnahme der internen Heizrate bertcksichtigen.
Zwei- und dreidimensionale kartesische Modelle mit einer temperaturabhéngigen Visko-
sitat, die auch die Hauptphasengrenzen in der Erde in Betracht ziehen, werden z.B. von
Yuen et al. (1995) vorgestellt. Butler et al. (2005) fuhren achsensymmetrische Simula-
tionen durch, die neben den Phasengrenzen und einer temperaturabhangigen Viskositat
die Temperatureffekte beim Ausfrieren eines inneren Kerns einbeziehen. Konvektions-
modelle fiir Mars, die das Abkihlen des Planeten mit in Betracht ziehen, werden in Bus-
ke (2002) vorgestellt. Diese dreidimensionalen spharischen Modelle in der Boussinesg-
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Approximation sind gegentiber den Modellen von Harder und Christensen (1996) reali-
tatsgetreuer, indem sie eine tiefenabhangige, druck- und temperaturbestimmte Viskositat
nach dem Arrheniusgesetz (vgl. Kapitel (3.5)) annehmen. Das Viskositatsgesetz erlaubt
die Simulation einer Lithosphare und beruicksichtigt den Viskositatsanstieg im abkihlen-
den System, der die Konvektion schwacht und die Abkihlrate des Planeten beeinflusst.
Der Kern in diesen Modellen kihlt entsprechend des Wéarmeflusses aus dem Kern in den
Mantel ab und auch die interne Heizrate verringert sich mit der Zeit. Diese Modelle starten
von einem Temperaturprofil mit moglichst hohen Temperaturen im Inneren und dinnen
Grenzschichten, das die Situation nach der Differentiation des Planeten beschreiben soll.
Der Einfluss der kernnahen, endothermen Phasengrenze auf das Konvektionsmuster und
die thermische Evolution wird untersucht. In diesen realitatsgetreueren Modellen wird
die Anzahl der Aufstrome durch die endotherme Phasengrenze stark (auf zwei) redu-
ziert. Nach 4.5 Ga ist der Temperaturkonstrast an der KMG grofR genug um plumeférmi-
ge Aufstrome zuzulassen, die an der Oberflache Vulkanismus hervorrufen kénnen. Die
Phasengrenze verringert den Wérmefluss aus dem Kern und verlangsamt das Abkiihlen
desselben. Der Einfluss der Phasengrenze auf die Lithosphérendicke von 290 km nach 4.5
Ga ist gering.

Ziel der vorliegenden Arbeit ist es, die Modelle dartiber hinaus zu erweitern und den Ein-
fluss verschiedener thermischer GréRen und deren Temperatur- und Tiefenabhdngigkeit
auf das Konvektionsmuster, die thermische Evolution und die Existenz und Lebensdauer
eines Dynamos zu untersuchen.

Zundchst wird der Einfluss des Viskositéatsprofils durch Variation des Aktivierungsvolu-
mens, das die Druckabhéngigkeit der Viskositét beschreibt, untersucht. Das Viskositats-
profil beeinflusst direkt die Konvektionsstérke bzw. die radiale Verteilung der Bewegungs-
energie und kann zusammen mit dem Effekt auf die Lithosphérendicke eine starke Bedeu-
tung fur die thermische Entwicklung haben. Das Aktivierungsvolumen ist experimentell
bisher nur mit groRen Unsicherheiten bestimmt (Kapitel (3.5)), so dass der Einfluss tber
einen bestimmten Bereich getestet wird. AulRerdem beobachten Christensen und Yuen
(1985), dass die Bedeutung der endothermen Phasengrenze von der lokalen Rayleighzahl
abhéangt und deutlich geschwacht wird, wenn z.B. die Viskositat in der entsprechenden
Tiefe zu Kklein ist. Dies konnte Auswirkungen auf das Konvektionsmuster im Marsmantel
haben.

Im nédchsten Schritt werden die Modelle durch die Tiefenabhé&ngigkeit des thermischen
Ausdehnungskoeffizienten o« erweitert. Im tiefenabhéngigen (normierten) Profil sind die
Werte flr o an der KMG kleiner als im Fall mit konstanten Parametern. Dies kann die
thermische Grenzschicht stabilisieren (Hansen et al. 1991, 1993) und so das Konvektions-
muster verédndern. Zudem kann die Entwicklung der Temperatur und des Warmeflusses
durch eine mogliche Verlagerung der Bereiche mit starker Konvektion beeinflusst wer-
den.

Desweiteren wird die thermische Leitfédhigkeit in Anlehnung an die Modelle von Hof-
meister (1999) abhéngig von der gemittelten Temperatur und dem hydrostatischen Druck
beschrieben. Dadurch ergeben sich Profile mit einem relativen Minimum der Leitfahigkeit
in der Ubergangszone zur Lithosphére, so dass das Abkiihlen des Planeten verlangsamt
werden konnte. Fir die Erde beobachten van den Berg et al. (2002) (van den Berg und
Yuen 2002, van den Berg et al. 2004) diesen Einfluss auf die Abkuhlrate. Der starke An-
stieg der thermischen Leitfahigkeit mit der Tiefe flihrt bei Modellen fiir die Erde zu einem
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Stabilisieren der thermischen Grenzschicht und der Konvektionsbewegung (Dubuffet und
Yuen 2000, Dubuffet et al. 2002). Der gegeniber der Erde abgeschwéchte Effekt kdnnte
das Konvektionsmuster im Marsmantel verandern.

Der Einfluss der Kombination eines tiefenabhangigen Ausdehungskoeffizienten und einer
druck- und temperaturbestimmten thermischen Leitfahigkeit wird im Anschluss unter-
sucht. In diese Modellen werden auch die exothermen Phasengrenzen einbezogen und es
wird modelliert, wie sich die Positionen der Phasengrenzen wéhrend des Abkuhlens des
Planeten verandern und welchen Einfluss diese zeitlich variable Position hat. Zusatzlich
wird in diesen Modellen die Kerntemperatur im Startprofil variiert, um den Einfluss auf
den Warmefluss und die Stabilitat der thermischen Grenzschicht zu testen.

Die nachste Erweiterung betrifft die Nicht-Boussinesq-Effekte wie latente Wéarme, Tem-
peratureffekte durch adiabatische Kompression und Dekompression sowie Reibungswar-
me. Insbesondere ist interessant, wie weit sich die latente Wéarme (auch der exothermen
Phasengrenzen) auf das Konvektionsmuster auswirken kann. In den erweiterten, vollstan-
digen Boussinesg-Modellen ist die Temperaturentwicklung an der KMG von grofer Be-
deutung, da ihre Fortsetzung in das Kerninnere Aufschluss iber die Existenz und GroRe
eines inneren festen Kerns geben kann.

Das folgende Kapitel beschreibt das mathematische Modell und stellt die Druck- und
Temperaturabhangigkeit der Viskositat und der thermischen Leitfahigkeit sowie das Pro-
fil des thermischen Ausdehnungskoeffizienten vor.
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3 Theoretische Grundlagen

Das folgende Kapitel beschreibt das mathematische Modell der Konvektionsstromung
und der thermischen Evolution des Mantels. Es beruicksichtigt die sdkulare Abkuhlung,
mogliche Phasengrenzen sowie die Tiefenabhé&ngigkeit der Viskositét, der thermischen
Leitfahigkeit und des thermischen Ausdehnungskoeffizienten.

3.1 Grundgleichungen der Stromungsmechanik

Das zunédchst einmal feste Silikatgestein unterliegt im Planetenmantel hohen mechani-
schen Spannungen, die dazu fuhren, dass innerhalb der Silikatkristalle, Fehlstellen, Ver-
unreinigungen und Versetzungen durch den Kristall wandern und das Material verformen.
Es kommt zu einer Kriechbewegung im Festkorper, die erlaubt, das Material unter diesen
Bedingungen wie eine duRerst zdhe Flussigkeit aufzufassen und durch die Gleichungen
der Stromungsmechanik zu beschreiben. Die folgenden Grundgleichungen ergeben sich
aus Erhaltungsbedingungen fir Masse, Impuls und Energie und gelten pro Fluidvolumen-
einheit V' (Schubert et al. 2001, chap. 6):

Die Erhaltung der Masse wird durch die Kontinuitatsgleichung beschrieben:

dp =
“F (7)) = A
51 + V- (pt) =0 (3.1)

Dabei symbolisiert p die Dichte, ¢ die Geschwindigkeit der Fllssigkeit und ¢ die Zeit.

Die Impulserhaltung flihrt zur Navier-Stokes-Gleichung:

p%=—§p+ﬁ;+f (3.2)
D% = % + -V bezeichnet die substantielle Ableitung. Damit wird die Anderung der Im-
pulsdichte im Euler’schen System d.h. in einem von einem externen, ruhenden Beobach-
ter betrachteten System beschrieben. p steht fiir den Druck und 7 fiir den deviatorischen
Spannungstensor, der Uber 7,; = o;; + pd;; mit dem Druck p und dem Spannungstensor
o verbunden ist (6;;: Kroneckersymbol). Der Spannungstensor beschreibt die Krafte, die

das umgebende Material auf die Oberflache des betrachteten Volumens austiben. f ist eine
allgemeine Volumenkraftdichte, die im Folgenden nur durch die Schwerkraft aufgebracht
wird. Es gilt: f: pg mit g dem Schwerebeschleunigungsvektor.

In einem viskosen Medium fuhren mechanische Spannungen zu einer kontinuierlich fort-
schreitenden Deformation des Materials. Diese Verformung wird mit dem Deformations-
ratentensor ¢ = %(ﬁUJr{ﬁU}T) ({3} transponierter Tensor) beschrieben. Der Druck, der
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isotrope Anteil des Spannungstensors, fuhrt dabei nur zu einer endlichen aber nicht fort-
schreitenden Volumendnderung, so dass die Deformationsraten durch die deviatorischen
Spannungen bestimmt sind. In einem Newton’schen Medium gilt eine lineare Beziehung
zwischen dem Deformationsratentensor und dem deviatorischen Spannungstensor. Fir
ein zusatzlich isotropes Medium mit Scherviskositét » ist folgende Relation gultig:

T =2n(é— %(6 -U)1) (3.3)

mit dem Einheitstensor 1. Die Volumenviskositat, die den viskosen Widerstand des Me-
diums gegen Volumenénderungen beschreibt, wird bei den zu betrachtenden Prozessen
vernachléssigt.

Die Energieerhaltung wird im ersten Hauptsatz der Thermodynamik beschrieben. Danach
ist in einem abgeschlossenen Volumen V die Anderung der inneren Energie u (pro Mas-
se) gleich der Summe aus am System geleisteten Arbeit und der pro Volumen zu- oder
abgefuhrten bzw. erzeugten Wérme.

prr =0 E=V-7+Q (3.4)

o - ¢ beschreibt die am System pro Volumen verrichtete mechanische Leistung, ¢ die War-
meflussdichte und Q die Wérmeproduktionsrate pro Volumen, die z.B. die Warmepro-
duktion durch den Zerfall von radioaktiven Elementen bzw. im Fall von Phasengrenzen
auch die latente Wéarme beinhaltet.

Spaltet man im Term fiir die mechanischen Leistung den Druckterm ab, indem man zum
deviatorischen Spannungstensor 7 tibergeht, wird die Gleichung den thermodynamischen
Relationen fiir Gase ahnlicher. Die Warmeflussdichte wird durch das Fourier-Gesetz er-
setzt, nach dem die Warmeflussdichte proportional zum Temperaturgradienten V7 ist.
Die thermischen Leitfahigkeit X ist die Proportionalitatskonstante:

G=—\VT (3.5)

Damit gilt:
Du - R -

pﬁz—p(v-v)+;-g+v-()\VT)+Q (3.6)
Der erste Term entspricht dabei der mechanischen Leistung durch Volumendnderung
((pdV) in der Formulierung der thermodynamischen Gesetze flr Gase). Der zweite, stets
positive Summand beschreibt die Warmeerzeugung durch mechanische Reibung. Mit dem
zweiten Hauptsatz der Thermodynamik 7'dS = du + pdV und mit den bekannten ther-
modynamischen Relationen fir die Entropie .S lasst sich die Gleichung in eine Gleichung
flr die Temperatur 7" umwandeln:

D T oT D

pCp(Dt pCp D’
mit der spezifischen Warmekapazitat bei konstantem Druck ¢, und dem thermischen Aus-
dehnungskoeffizienten a.. Die zeitliche Anderung der Temperatur ist, neben den oben er-
wéhnten Effekten auf der rechten Seite der Gleichung, bestimmt durch Temperatureffekte
durch Advektion (enthalten in der substantiellen Ableitung der Temperatur) sowie Ein-
flisse durch adiabatische Kompression bzw. Dekompression (zweiter Term auf der linken
Seite).

)=1-é+V-(\VT)+Q (3.7)
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3.2 Boussinesg- und erweiterte Boussinesg-Naherung

Die Boussinesq-Naherung bzw. die erweiterte Boussinesq-Naherung ermdglicht eine Ver-
einfachung der stromungsmechanischen Gleichungen. Dazu werden folgenden Annah-
men gemacht: Die Dichte kann in allen Termen mit Ausnahme des Auftriebsterms wie ei-
ne Konstante behandelt werden, d.h. das Mantelgestein kann als inkompressible (Ausnah-
me im Auftriebsterm) Flussigkeit aufgefasst werden. Insbesondere héngt die Dichte nicht
vom Druck ab und die Temperaturabhangigkeit im Auftriebsterm ist linear. Die erwei-
terte Boussinesq-Naherung bertcksichtigt aber im Gegensatz zur einfachen Boussinesg-
Néherung die adiabatische Temperaturzunahme mit der Tiefe sowie Temperatureffekte
durch viskose Reibung und latente Warme im Fall von Phasengrenzen.

Im weiteren Verlauf wird nun die Wé&rmeproduktionsrate pro Volumen ) als Summe der
Beitrdge durch radioaktive Elemente H und durch latente Warme @), betrachtet.

Mit dieser N&herung nehmen die Grundgleichungen folgende Gestalt an:

V-7=0 (3.8)
Do Spev 7 (3.9)
Pop,V=—VP+V L+pg :

D T D 1 - -
y — —(V-(\VT)+1-é+H+Qy) (3.10)

Dt pocy DI ey
Das FlieRgesetz (3.3) vereinfacht sich zu:

T=2n (3.11)

I1en-.

3.3 Zustandsgleichung

Die Zunahme der Dichte im Mantel wird im Wesentlichen durch hydrostatische Kom-
pression verursacht. Dadurch nimmt die Dichte im Mantel um etwa 65 % zwischen der
Oberflache und der Kern-Mantel-Grenze (KMG) zu. Dichtednderung durch Druck und
Temperaturdnderung, die durch die Konvektion verursacht werden, sind im Verhéltnis
zu der gemittelten Dichte des Mantel klein. Das rechtfertigt eine lineare Zustandsglei-
chung (Schubert et al. 2001, Kap. 6.10). Die Druckabhdngigkeit der Dichte wird sowohl
in der Boussinesg-, wie auch in der erweiterten Boussinesg-Né&herung vernachlassigt. Oh-
ne Phasengrenze gilt somit folgende Zustandsgleichung:

p=po—apy(l —Tp) (3.12)

po = p(1p) ist die Dichte im Referenzfall mit 7" = 7.

Um die Effekte der Phasengrenze beriicksichtigen zu kénnen, wird die Phasenfunktion I'
eingefuhrt (Christensen und Yuen 1985). Die Phasenfunktion I" bescheibt den relativen
Anteil der dichteren Phase und ist im Idealfall (eines univarianten Phaseniibergangs) eine
Stufenfunktion, die als Funktion des Drucks p und der Temperatur 7" die Werte O oder 1
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annimmt. Fir die Stufenfunktion gilt:

r_ {1 unterhalb der Phasengrenze (3.13)

0 oberhalb der Phasengrenze

Die Druck- und Temperaturbedingungen des Phasentbergangs sind durch die Phasen-
grenzkurve (Clausius-Clapeyron-Kurve) bestimmt (Abschnitt (2.3.3)). Fir den Umwand-
lungsdruck pr, gilt in Abhéngigkeit von der Temperatur:

pre = pro+ (T — Tp) (3.14)

darin kennzeichnet pr, o den Phasenubergangsdruck bei der Referenztemperatur 75 und ~
die Steigung der Clausius-Clapeyron-Kurve.
Damit lasst sich der reduzierte Druck bzw. “Uberdruck” 7 definieren:

T=p—pnw=p—pmo— YT —Tp) (3.15)

Beim Phasenlbergangsdruck p = pr, gilt: # = 0. Zur Vereinfachung wird bei der Berech-
nung des reduzierten Drucks nur der hydrostatische Anteil des Drucks betrachtet und nicht
hydrostatische Anteile werden vernachlassigt. Im Idealfall der Stufenfunktion nimmt die
Phasenfunktion folgende Form an:

1 #>0
[(m) = - 3.16
(™ {0 7 <0 (3.16)
Damit ergibt sich folgende Zustandsfunktion fiir die Dichte:
A
P = po [1 —a(T —Ty) + Tp—p} (3.17)
0

mit dem Dichtekonstrast der beiden Phasen Ap.
Mit der Definition des thermischen Ausdehnungskoeffizienten «:
10V 1 9dp
- bzw. = ———— 3.18
“Tvor T T 0T (3.18)
lasst sich aus der Zustandsgleichung ein effektiver thermischer Ausdehungskoeffizient
agr TUr den Fall mit Phasengrenze berechnen:
Ap ol Apdl Or Apdl
—g— = =T —_ 3.19
Creft @ Lo or @ £o dm 0T @t i Lo dm ( )
Im Fall der Stufenfunktion stellt dI" /dr einen Delta-Peak dar.
In der vorliegenden Arbeit wird das Problem vereinfacht, indem keine laterale Anderung
von dI"/dm bzw. 7 zugelassen wird, sondern der Effekt der Phasengrenze auf der ganzen
Kugelschale konzentriert in einer Tiefe wirkt (der *Uberdruck’ = hingt quasi von einer
uber die Kugelschale gemittelten Temperatur ab). Diese Tiefe muss ggf. in jedem Zeit-
schritt neu bestimmt werden, wenn die Modelle beriicksichtigen, dass die Position der
Phasengrenze beim Abkiihlen des Planeten dem veranderten (tber Kugelschalen gemit-
telten) Temperaturprofil angepasst werden muss (vgl. Kapitel (4.5)). Die Auftriebseffekte
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durch das Aufwdlben z.B. einer endothermen Phasengrenze in einem Plume werden si-
muliert, indem im Idealfall auf einem einzigen radialen Level (auf der ganzen Kugelscha-
le) der Wert des thermischen Ausdehnungskoeffizienten von seinem eigentlichen Wert
abweicht. a4 ist in dieser Naherung tber den Mantel konstant bzw. folgt einem vorge-
gebenen Profil (Abschnitt (3.6)) und andert in der Tiefe der Phasengrenze auf der gan-
zen Kugelschale sprunghaft seinen Wert. Im Fall der endothermen Phasengrenze ist avgs
dort kleiner. In dieser Darstellung durch as wird deutlich, dass der relative Beitrag der
Phasengrenze zu den Auftriebskréften temperaturunabhéangig ist. Die Temperatur der An-
omalie beeinflusst jedoch den absoluten Beitrag der Phasengrenze.

Numerisch ist es nicht moglich, den Idealfall der Stufenfunktion bzw. des Delta-Peaks
zu realisieren. Hier muss der Phaseniibergang so Uber eine endliche Breite “verschmiert”
werden, dass auch erste Ableitung dI"/dm endliche Werte annimmt und numerisch hand-
habbar wird. Dabei muss die Normierung

/ gdrzl (3.20)
,dm

berticksichtigt werden. Die numerische Realisation wird in Buske (2002, Kap. 4.2) vor-
gestellt. Bei mehreren Phasengrenzen wird dieses Verfahren in den jeweiligen Tiefen der

Phasengrenzen angewandt.

3.4 Entdimensionalisieren der Gleichungen

In diesem Abschnitt werden die Gleichungen (3.8) - (3.10) und (3.17) entdimensionaliert,
indem die verwendeten Variablen jeweils durch das Produkt eines dimensionslosen Wer-
tes mit einem fir das System typischen Wert ersetzt werden. So werden z.B. alle L&ngen
r mit der Manteldicke d als charakteristische SystemgroRe skaliert. Die dabei neu einge-
fuhrten, mit einem Strich () gekennzeichneten GroRen sind dimensionslos und von der
GroRenordnung 1. Die Anzahl der Kontrollparameter wird so reduziert, die Gleichungen
werden Ubersichtlicher, numerischer besser handhabbar und universeller, da beim Zurlck-
skalieren mehrere Mdglichkeiten gegeben sind.

Es gelten folgende Definitionen (Christensen 1984) :

Léange r=d-r (3.21)
d2

Zeit t=—.t (3.22)
K

Geschwindigkeit 7= g o (3.23)

Spannung o= 'i;};ef - (3.24)
K

Druck p= ;7;6“ o (3.25)

reduzierter hydr. Druck T = pogd - 7' (3.26)

Temperatur T = AT - T + Ty (3.27)

. . AAT

interne Heizrate H = R H' (3.28)
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Die thermische Diffusivitét « ist dabei definiert als k = At /cpo. Im Fall einer variieren-
den thermischen Leitfahigkeit steht )\« fiir den Referenzwert der Leitfahigkeit. Ahnlich
bezeichnet 7« die Referenzviskositat bei einer tiefenabhangigen Viskositat (vgl. spéater).
AT ist die Temperaturdifferenz zwischen duRerem und innerem Rand und T, die Ober-
flachentemperatur,
Die Energie pro Gewichtseinheit durch latente Warme ¢;, l&sst sich aus der Steigung der
Clausius-Clapeyron-Kurve ~ wie folgt bestimmen:

T,Ap

qr. = V—> (3.29)
Po

wobei T, die absolute Temperatur kennzeichnet. Fur die frei werdende Energie pro Volu-
men Q;, wahrend des Phasen(ibergangs ergibt sich:

DT

= _ 3.30
Qr = poqr Di ( )

Setzt man die Zustandsgleichung (3.17) mit dem effektiven Ausdehnungskoeffizienten
aef (3.19) im Auftriebsterm von (3.9) ein und beriicksichtigt, dass der dabei auftretende
Ausdruck pog mit dem hydrostatischen Anteil des Druckgradienten ﬁphydr = pog ZU-
sammengefasst werden kann (p’ bezeichnet dann den nicht hydrostatischen Druck), so
nehmen die Gleichungen (3.8) - (3.10) mit der oben genannten Skalierung folgende Form
an:

—

Vi =0 (3.31)

1, D

i dl’
Pr

577 = —V'p + V' 7'+ o/Ra(1 + P)T'E; (3.32)

Dﬂt’T, + &' Div (T +Ty) = V' - WV'T') +
. /

%T:/ €+ H' + PDi(T' + Ts’m)g—l;
¢, bezeichnet den Einheitsvektor in radialer Richtung (positiv nach aul3en). Im Falle eines
tiefenabhéngigen thermischen Ausdehnungskoeffizienten o bzw. einer tiefenabhangigen
thermischen Leitfahigkeit A gilt: o' = o/ares bzw. X' = A/ A, WObEI s DZW. Are di€
jeweiligen Referenzwerte sind. Bei konstantem « bzw. A gilt im Folgenden o’ = 1 bzw.
N =1
Nach Christensen und Yuen (1985) lasst sich die Wérmeleitungsgleichung folgenderma-
Ben umformen. Die Striche (') enfallen dabei wieder (mit Ausnahme von o’ und X, die
nur bei nicht konstanten Parametern von 1 verschieden sind) und die GrolRen gelten als
dimensionslos.

(3.33)

DI'  dI'Dm dl’
Dt dm Dt dr
Damit ergibt sich:

DT r DT
On o ToPT ) (3.34)

Tt o = &m0

dT DT dr
L+ —yPDIT + Tawr)] 75 + o (1 + P=)(T + Tar) Divr =
V. (WVT)+5or-é+ H (335)
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Neben dem bereits eingefuhrten aer = (1 + P4L) lasst sich der Ausdruck cper =
e[l + Ly PDi(T + Tau)] als effektive Warmekapazitat interpretieren, die in der Tie-
fe der Phasenumwandlung ihren Wert vergréRRert. Ein Verringern des Wertes von cp & Wie
bei s iM Falle einer endothermen Phasengrenze ist hier nicht méglich, da die Steigung
der Clausius-Clapeyron-Kurve quadratisch in die Gleichung eingeht.
In den Gleichungen treten folgende dimensionslose KenngréfRen auf:

Prandtlzahl pr =T (3.36)
Kp
3
Rayleighzahl Ra = Qrepog AT (3.37)
KTjref
A
Phasenparameter P = P 3 (3.38)
e g
Dissipationszahl Di = 29 d (3.39)
C

P

Die Prandtlzahl Pr beschreibt den relativen Einfluss der Trégheitskrafte. Aufgrund der
hohen Mantelviskositét von 7, = O(102!) ist die Prandtlzahl selbst von der GroRenor-
dung Pr = O(10%). Da die Tragheitskréafte mit dem Kehrwert der Prandtlzahl in die
Gleichung eingehen, ist ihr Einfluss gering, so dass sie vernachldssigt werden kénnen.
Physikalisch bedeutet dies, dass die Strémung sich instantan den neuen Temperatur- und
Druckbedingungen anpasst.

Die Rayleighzahl Ra beschreibt das Verhéltnis von konvektionsfordernden zu konvek-
tionshemmenden Parametern und ist somit ein Mal} flr die Konvektionsstarke. Fir den
Marsmantel 13sst sich ein Wert von Rayas = 5.3 - 10° abschatzen. Im Falle tiefenabhan-
giger bzw. temperaturabhangiger Parameter wie Viskositat, thermischen Ausdehnungs-
koeffizienten bzw. thermischer Leitfahigkeit (vgl. folgende Kapitel), ist es wichtig, Refe-
renzwerte zu definieren, die z.B. in die Rayleighzahl eingehen. Die Referenzviskositat soll
in der halben Manteltiefe bei einer typischen Manteltemperatur von 1573 K erreicht wer-
den. Ebenso werden die Profile der tiefenabhéngigen thermischen Leitfahigkeit bzw. des
thermischen Ausdehnungkoeffizienten so normiert, dass der Referenzwert in der Mantel-
mitte bei 1573 K gilt.

Der Phasenparameter P charakterisiert die Phasengrenze und beschreibt die Bedeutung
der Auftriebseffekte, die durch das Aufwdlben der Phasengrenze entstehen, relativ zu den
thermischen Auftriebseffekten. Der Fall |P| = 1 bedeutet dementsprechend, dass bei-
de Auftriebsmechanismen gleich grofRen Einfluss ausliben. Ein positiver Phasenparam-
ter kennzeichnet eine exotherme Phasengrenze (zusatzlicher Auftrieb durch die Phasen-
grenze), ein negativer eine endotherme (verringerter Auftrieb). Auch ein vom Betrag klei-
ner Phasenparameter kann einen signifikanten Einfluss auf die Strdmung haben, da diese
Auftriebseffekte im Gegensatz zu den thermischen Effekten stark lokalisiert sind. Unter
Verwendung von P = 0.0 ergeben sich die Gleichungen in einem Fluid mit nur einer
Phase. Mit den in Abschnitt (2.3.3) vorgestellten Werten fir den Dichtekontrast und die
Clausius-Clayperon-Steigung ergeben sich Phasenparameter fiir die einzelnen Ubergénge
von: P,z = 0.27230, P, = 0.32420 und P,,, = —0.27230. Durch die geringere Man-
teldicke des Mars und die geringere Schwerebeschleunigung sind die Phasenparameter
betragsmalig groRer als fir die Erde, was einen groReren EinflulR der Phasengrenzen auf
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die Konvektion im Mars vermuten lasst. Der Einfluss eines negativeren Wertes fir P, ,,,
wie er sich z.B. durch einen grofReren Dichtekontrast ergeben wirde, ist in Ansétzen in
Buske (2002) untersucht worden.

Fir die Lokalisation der Phasengrenze sorgt der Ausdruck dI"/dr, der im Fall einer Stu-
fenfunktion durch einen Delta-Peak dargestellt wird und nur in der Tiefe der Phasengrenze
einen von Null verschiedenen Wert annimmt.

Der letze dimensionslose Parameter ist die Dissipationszahl Di, die die Bedeutung der
Temperaturdnderung durch Nicht-Boussinesq-Effekte (adiabatische Temperaturzunahme
mit der Tiefe, latente Warme und viskose Reibung) angibt. Mit den spéter fir Mars an-
genommenen Parametern ergibt sich eine Dissipationszahl von Di = 0.1445, was einen
schwachen Einfluss der Nicht-Boussinesg-Effekte erwarten lasst. Die Gleichungen der
Boussinesg-N&herung ergeben sich aus den obigen Gleichungen mit Di = 0.0. Damit
wird auch deutlich, dass latente Warme im Gegensatz zu den Effekten durch das Auf-
wolben der Phasengrenze ein Nicht-Boussinesg-Effekt ist. Mochte man im Falle einer
Phasengrenze die latente Wérme mitberlcksichtigen, mussen auch die Temperatureffekte
durch viskose Reibung und adiabatische Kompression in Betracht bezogen werden, da al-
le Beitrdge mit der Dissipationszahl skalieren. Andernfalls entsteht ein Ungleichgewicht
an Quellen und Senken der thermischen Energie. (Christensen und Yuen 1985, Christen-
sen 1995). Als Vereinfachung kann der Einfluss der Phasengrenze auf die spezifische
Waérmekapazitét vernachléassigt werden, da vP Di << 1 und somit der Beitrag gering ist
(Christensen 1995).

Damit bekommen die Gleichungen die folgende Gestalt:

V-7=0 (3.40)
. - , ar. .
Vp=V -1+ daRa(l+ Pd—)TeT (3.41)
- >
DT dr e e Di
E—i—a(l—kp%)(T—l-Twrf)Dlvr—V'()\ VTH‘E;'E""H (3.42)

3.5 Viskositat

Auch unterhalb der Schmelztemperatur ist es moglich, das dann noch feste kristalline
Gestein im Mantel unter hohen mechanischen Spannungen zu verformen und in eine
Kriechbewegung zu versetzen. Dabei bewegen sich Gitterfehler wie z.B. Leerstellen und
Versetzungen durch das Material. Man unterscheidet im Wesentlichen zwei Kriechmecha-
nismen: das Diffusionskriechen und das Dislokationskriechen. Die Effektivitéat der beiden
Mechanismen héngt von den Druck- und Temperaturbedingungen sowie von Eigenschaf-
ten der vorliegenden Gesteine ab.

Beim Diffusionskriechen verformt sich der Kristall, indem Leerstellen fortschreitend auf
benachbarte Gitterplatze wandern und in der Gegenbewegung die Atome den vorher frei-
en, benachbarten Platz einnehmen. Leerstellen (Punktdefekte) entstehen, indem ein Atom
in der N&he der Oberflache von seinem Gitterplatz im Inneren in eine neue Atomlage
an der Oberflache gesetzt wird. Die Wahrscheinlichkeit der Erzeugung oder Vernichtung
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von Leerstellen hdngt von den Spannungen ab, die auf den Seiten eines Kristalls angrei-
fen. Sind diese Spannugen nicht auf allen Seiten gleich, kommt es zu Unterschieden in der
Konzentration der Leerstellen, die durch Diffusion ausgeglichen werden. Die Diffusions-
bewegung von Leerstellen und Atomen ist thermisch aktiviert, der Diffusionskoeffizient
D wird durch einen Arrheniusterm beschrieben:

(E* + pV*))

D = Doea:p<— =T

(3.43)
Dabei ist E* die Aktivierungsenergie pro Mol, die sowohl die Energie zur Erzeugung
einer Leerstelle als auch die nétige Potentialbarriere zwischen Leerstelle und besetztem
Gitterplatz enthalt. Das Aktivierungsvolumen pro Mol V* berticksichtigt, mit dem Druck
multipliziert, dass unter Druck das Erzeugen von Leerstellen mehr Energie erfordert und
die Energiebarriere zum Nachbaratom hoher ist. Der Exponentialausdruck ergibt sich di-
rekt aus der Boltzmannverteilung, die den Anteil der Atome mit einer bestimmten Energie
bei der Temperatur 7" angibt. D, enthilt die Sprungfrequenz, die Haufigkeit der Ubergan-
ge auf den Nachbarplatz, R ist die allgemeine Gaskonstante.

Neben dem Diffusionskriechen entsteht ein in vielen Fallen effektiverer Kriechmechanis-
mus, wenn an Stelle von Punktdefekten (z.B. Leerstellen), Versetzungen (Liniendefek-
te), z.B. zusétzliche Gitterebenen, durch den Kristall wandern. Versetzungen koénnen in
verschiedenen Gitterebenen unter einer Scherspannung durch den Kristall gleiten, was
nur eine geringfugige Umordnung der Atome erforderlich macht. Gleitet eine Verset-
zung auf ihrer Gleitebene durch den ganzen Kristall, fuhrt dies zu einer Verformung des
Kristalls um eine Gittereinheit. Das Gleiten durch den Kristall kann durch Kristalldefekte
wie Fremdatome und andere Versetzungen gestoppt werden. Diese Blockierung kann aber
wieder gel6st werden, indem die Versetzung auf eine hohere Gleitebene klettert. Dazu ist
es erforderlich, entlang der Versetzung eine Linie von Atomen zu entfernen bzw. hinzuzu-
fligen. Dies ist z.B. durch Leerstellen im Gitter moglich, die zur Versetzung hindiffundie-
ren. Dieser Diffusionsprozess ist malRgebend fur die Rate des Versetzungskriechens und
wird durch die Temperatur- und Druckbedingungen nach dem obigen Arrheniusgesetz
beschrieben (Christensen 2000). Die Verformbarkeit des Materials bzw. seine Viskositét
hangt damit von dem Diffussionskoeffizienten ab: n(D).

Experimente und Theorie liefern eine allgemeine Beziehung zwischen Spannungen und
Deformationsrate, die fur beide Kriechmechanismen giltig ist (Schubert et al. 2001):

L1 IR TEL= ) FE

Dabei ist A ein Normalisierungsfaktor, 7;; die Wurzel aus der zweiten Invarianten des
Spannungstensors. p bezeichnet den Schermodul, d die KorngroRe und b den Betrag des
Burgesvektors. Der Burgesvekor beschreibt die relative Atombewegung, wenn eine Ver-
setzung sich durch den Kristall bewegt. Mit seiner Hilfe l&sst sich die Form der Versetzung
charakterisieren (z.B. Christensen (2000), Schubert et al. (2001)).

In Abhéngigkeit vom dominierenden Kriechmechanismus variieren die Werte fir m und
n. Fur das Diffusionskriechen sind typische Werte n = 1 und m = 2.5 bzw. n = 3.5 und
m = 0 fur den Dislokationsmechanismus. Damit ist die Relation zwischen Spannung und
Deformationsrate im Fall des Diffusionskriechens linear und die Viskositat unabhangig
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von der Spannung. Allerdings besteht durch den Ausdruck d™ eine starke Abhangigkeit
der Viskositat von der Korngrolle, so dass die Gesteine um so besser verformbar sind,
je feinkristalliner sie sind. Im Gegensatz dazu ist die Beziehung zwischen Spannung und
Dehnungsrate im Fall des Dislokationskriechens stark nicht linear. Eine Abhangigkeit von
der KorngroRe entféllt jedoch.

In einer realistischen Beschreibung des Mantelmaterials sind beide Mechanismen zu be-
ricksichtigen, wobei der jeweilige Beitrag von den vorliegenden Spannungs- und Tempe-
raturbedingungen abhangt und von der KorngroRe beeinflusst wird. Darlber hinaus haben
der Wassergehalt und das Vorhandensein von Schmelzen einen Einfluss auf das FlieRver-
halten.

Labormessungen zeigen, dass im Gegensatz zur Theorie die Werte fur das Aktivierungs-
volumen V* und die Aktivierungsenergie E* im Arrheniusterm von der verwendeten
Rheologie abhangen. Auch hier spielt der Wassergehalt eine signifikante Rolle.

A[l/s] | n | m | E*[kd/mol] | V*[ cm?/mol]
Dislokationskriechen
trockener Olivin 3.5-102 1351 0.0 540 15-25
wassergesattigter Olivin | 2.0-10'® | 3.0 | 0.0 430 10 -20
Diffusionskriechen
trockener Olivin 8.7-10% 1.0 20 300 6
wassergesattigter Olivin | 5.3 -10% | 1.0 | 3.0 240 5

Tabelle 3.1: Viskositatsparameter fir Olivin. KorngréRe: d = 3 mm, Betrag des Burges-
vektors: b = 0.55 nm, Schermodul: . = 80 GPa (Karato und Wu 1993).

Die Parameter fur Olivin, die Karato und Wu (1993) fiir ihre Betrachtung der Rheolo-
gie des oberen Mantels zusammenstellen, sind in Tabelle (3.1) angeben. Karato und Wu
(1993) weisen darauf hin, dass es einerseits nur wenige Messungen des Aktivierungsvo-
lumen beim Dislokationsmechanismus gibt und andererseits diese Messungen mit gro3en
Messunsicherheiten behaftet sind, so dass sie dieses vergleichsweise grof3e Intervall an-
geben. Fur das Aktivierungsvolumen in wasserhaltigen Zustand fehlen die Labordaten, so
dass Karato und Wu (1993) das Aktivierungsvolumen flr wasserhaltigen Olivin aus dem
Wert fur trockenen Olivin ableiten.

Fur das Konvektionsmodell wird vereinfacht, eine Newton’sche Rheologie, ein linearer
Zusammenhang (n = 1) zwischen Spannung und Dehnung angenommen und der Einflu
der KorngréRRe vernachlassigt, so dass mit n = 7;;/(2¢;;) gilt:

, E* 4+ pV™
n=A exp( T ) (3.45)
Dabei ist A’ eine von der KorngroRe unabhangige Konstante. Desweiteren wird die Druck-
abhangigkeit auf den hydrostatischen Druckanteil reduziert und die Temperaturabhéngig-
keit vereinfacht, indem statt der Temperatur 7'(r, 0, ¢) die Uber Kugelschalen mit glei-
chem Radius r gemittelte Temperatur < 7'(r) > verwendet wird. Die Viskositat va-
rilert so lediglich Uber die Tiefe und ist auf jeder Kugeloberflache konstant. Sunder-

PlaBmann (1996) zeigt in seiner Diplomarbeit, dass zumindest im kartesischen 2D-Fall
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3.5 Viskositat

eine gute Ubereinstimmung des Konvektionsmuster zwischen dem Fall mit obiger Ver-
einfachung und dem Fall, in dem eine vollstdndige Temperaturabhéngigkeit benutzt wird,
besteht. Damit wird folgendes Viskositatsgesetz mit dem Normalisierungsfaktor 7, und
dem Planeten- bzw. Aufienradius r, verwendet:

E* + pog(ra —r)V*
< T(r) >) = ( ) 3.46
ﬁ(r (7’) ) To €Xp R < T(T‘) N ( )
bzw. in entdimensionalisierter Form:
'+ + (T‘/ _ T‘I)V/*
(', <T'(r'") >) = ( < ) 3.47
mit
1% V*pgd % E* / Tsurf / Mo
= = Tort = M = —
RAT RAT AT Tref

(Die Striche (') entfallen im Folgenden wieder.)

Christensen (1984) vergleicht in Modellrechnungen die Effekte linearer und nicht linearer
FlieRgesetze und zeigt, dass die Newtonsche Rheologie eine geeignete Parametrisierung
liefert, wenn die Parameter £* und V* flr das Dislokationskriechen um jeweils einen
Faktor 0.3 — 0.5 reduziert werden. Damit ergeben sich fir trockenen Olivin Werte von:
E* = 162 — 270 kd/mol und V* = 4.5 — 12.5 cm3/mol. Sehr hohe Werte fir E* bzw.
V* flhren zu starken Gradienten der Viskositét, insbesondere in den thermischen Grenz-
schichten nahe der KMG und der Oberflache. Diese starken Gradienten kdnnen zu nume-
rischen Problemen flihren, so dass die Parameterwahl unter Umsténden durch die Nume-
rik begrenzt ist. Fir Mars werden folgende Parameter verwendet: £* = 187.5 kJ/mol und
V* = 3 cm3/mol. Der Wert fiir das Aktivierungsvolumen ist aus den erwéahnten numeri-
schen Grinden relativ klein gewahlt. In Kapitel (5.1) wird die GroRe dieses Parameters
variiert (auch vergroRert) und der Einfluss auf das Konvektionsmuster und die thermische
Evolution untersucht.

Als Referenzviskositat 7. wird der Wert in halber Manteltiefe bei einer typischen Man-
teltemperatur von 1573 K benutzt: n = n(r = r; + 4,7 = 1573 K) = 3.3 - 10?'Pas.
Die Viskositat im Marsmantel kann eventuell Giber den Werten flr die Erde liegen, da der
Marsmantel vermutlich weniger Wasser enthélt. Variationen von £* und V* mit der Tiefe
durch z.B. die Phasengrenzen und den damit verbundenen Veranderungen in den Eigen-
schaften und moglicherweise im Deformationsverhalten (Sammis et al. 1977, Meade und
Jeanloz 1990, Karato und Li 1992) werden im Rahmen dieser Naherung vernachlassigt.
Bei der numerischen Behandlung der Viskositat ist zu berlicksichtigen, dass in der kalten
Lithosphare sehr hohe Viskositaten und Gradienten der Viskositét auftreten, die zu nume-
rischen Instabilitaten flhren. Da die Geschwindigkeiten ab einer bestimmten Viskositat
verschwindend klein sind, ist es nicht erforderlich, die Viskositat weit Gber diesen Wert
steigen zu lassen. Fir die numerische Realisation ist es sinnvoll, die Viskositat durch einen
“cutoff” zu beschranken. Ist dieser *cutoff’ hoch genug gewéhlt, werden die Ergebnisse
durch diesen Eingriff kaum beeinflusst. Im verwendeten Programm wird ein ’cutoff’ in
der Temperatur verwendet, so dass die Viskositat nicht mit < 7'(r) > berechnet wird,
sondern mit einer nach unten durch Ty beschrénkten Temperatur 7o (r), die sich aus
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folgender Gleichung ergibt:
(Ten(r))® = (< T(r) >)° + (Touorr)° (3.48)

Dieses ’cutoff’-Verfahren wirkt sich stark auf die niedrigen Temperaturen aus und ermog-
licht einen glatten Ubergang in den ’cutoff’-Wert und lasst dabei die mittleren und hohen
Temperaturen weitgehend unberihrt.

Eine temperatur- und druckabhéngige Viskositat ist in den thermischen Evolutionsmo-
dellen von grof3er Bedeutung. In der kalten oberen thermischen Grenzschicht erreicht die
Viskositat sehr hohe Werte, die Bewegungen in diesem Bereich unmdglich machen, so
dass Warmetransport nur durch Warmeleitung maoglich ist und der Warmeverlust des Pla-
neten verlangsamt wird. Der Effekt wird umso groRer je dicker die Lithosphére wird.
Auch im restlichen Mantel nimmt die Viskositat wéhrend des Abkihlvorgangs des Plane-
ten zu, was die Konvektionsbewegung schwacht und ebenfalls die Abkihlrate des Man-
tels senkt. Die Druckabhangigkeit der Viskositat wird besonders deutlich im isothermen
Bereich des Temperaturprofils. Sie erzeugt eine niedrigviskose Zone unterhalb der ober-
flachennahen thermischen Grenzschicht und sorgt dafir, dass die Viskositat mit der Tiefe
zunimmt und erst in der kernnahen thermischen Grenzschicht wieder abféllt. Die durch
die Druckabhangigkeit hoheren Viskositaten im unteren Mantel sind besonders wichtig
fir das Abkihlen des Kerns und haben einen wichtigen Einfluss auf die Wirkung der
kernnahen endothermen Phasengrenze (vgl. Kapitel (5.1)).

3.6 Thermischer Ausdehnungskoeffizient

Der thermische Ausdehnungskoeffizient o bestimmt im Konvektionsproblem die Grofe
der konvektionstreibenden Auftriebskréfte. Deshalb hat seine Variation im Mantel Ein-
fluss auf die thermische Evolution und das Konvektionsmuster. Die Variation des thermi-
schen Ausdehnungkoeffizienten mit dem Druck wird mit Hilfe des Anderson-Griineisen-
Parameters 1 beschrieben (Anderson 1967, Birch 1968).

57 = —(E—j)T (3.49)

Chopelas und Boehler (1989) haben mit Hilfe von Hochdruckexperimenten an Olivin und
Magnesiumoxiden diesen Parameter bestimmt:

(112—\&/>T — 55405 (3.50)

Anliche Werte werden auch von Reynard und Price (1990) in theoretischen, atomistischen
Modellen gefunden.
Vernachlassigt man, dass d von p/p, abhangig? ist, fuhrt die Integration von Gleichung

(3.49) zu: 5
o —or
(a—o) - (%) (3.51)

1Chopelas und Boehler (1992) zeigen die Druck- und schwache Temperaturabhangigkeit von 6. An-
derson et al. (1992) finden ebenfalls eine Variation von ér
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Dabei bezeichnen die mit 0 indizierten Werte, die entsprechenden Parameter bei Normbe-
dingungen. Chopelas und Boehler (1989) zeigen, dass bei hohen Driicken die Tempera-
turabhdngigkeit des thermischen Ausdehnungskoeffizienten vernachldssigbar ist, so dass
sie hier nicht berticksichtigt wird.

Die Adams-Williamson-Gleichung beschreibt, wie die Dichte mit dem hydrostatischen
Druck zunimmt:

Ldp 1 ldp pg
- == bzw. —— = — 3.52
pdp K pdr K ( )
bzw. in entdimensionalisierter Form (ohne )
Ldp pgd
—— = 3.53
pdr K (3:53)

K ist dabei der Kompressionsmodul, der in dieser Gleichung nicht konstant ist (geken-
zeichnet mit (*)). Der Kompressionsmodul kann aus den seimischen Geschwindigkeiten
bestimmt werden. Zur Integration von Gleichung (3.53) verwenden Leitch et al. (1991)
die Naherung, dass K ungefahr proportional zu (p/pg)? ist:

K~ KO<£)3 (3.54)

Setzt man diese Annahmen in Gleichung (3.53) ein, erhédlt man folgendes Dichteprofil:

d 0.5
0= po (1 + 2%% — r)) (3.55)

bzw. mit 47 = 6 folgendes Profil fir den thermischen Ausdehnungskoeffizienten:

ar) = ao(l + 2pogd(ra - r)) ’ (3.56)
Ko

ao wird zur Normalisierung so gewahlt, dass der Referenzwert o, in der halben Mantel-
tiefe bei r = (r, — r;)/2 erreicht wird. Fur die Marsmodelle ergibt sich pygd/ Ky = 0.16,
so dass der thermische Ausdehnungskoeffizient zwischen KMG und Oberflache um den
Faktor a(r,)/a(r;) = 2.3 zunimmt. Sohl und Spohn (1997) betrachten Strukturmodel-
le fiir das Innere des Mars und berechnen u.a. thermodynamische Parameter. Werden in
ihrem Profil des thermischen Expansionskoeffiezienten die Effekte der Phasengrenze ver-
nachl&ssigt, ergibt sich ungeféhr der gleiche Wert fir o(r,) /c(r;). Abbildung (5.15) zeigt
das verwendete Profil. Der Einfluss der Phasengrenze wird im Profil nach Gleichung
(3.56) nicht weiter berlcksichtigt. Die Auftriebseffekte bei Phasenlbergédngen werden
durch den beschriebenen effektiven thermischen Ausdehnungskoeffizienten o in Be-
tracht gezogen.

3.7 Thermische Leitfahigkeit
Die thermische Leitfahigkeit A bestimmt als Proportionalitatsfaktor im Fourier-Gesetz

(Gleichung (3.5)) die Warmeflussdichte in Abhangigkeit vom Temperaturgradienten. Sie
beschreibt den Beitrag des diffusiven Warmetransports. In der thermischen Entwicklung
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spielt ihre GroRe insbesondere in der Lithosphédre und an der KMG eine wichtige Rolle.
In der Lithosphére ist sie bedeutsam fiir die Effektivitat des Warmetransport durch die
stagnierende Schicht. Im Evolutionsmodell beeinflusst der Wert von A\ an der KMG die
Abkuhlrate des Kerns, die proportional zum Warmefluss aus dem Kern in den Mantel ist
(vgl. Abschnitt (3.9)).

Die thermische Leitfahigkeit setzt sich aus einem Beitrag des Kristallgitters durch Gitter-
schwingungen (Phononen), der vor allem bei niedrigen Temperaturen von Bedeutung ist,
und einem Beitrag bei hohem Druck und hohen Temperaturen durch Wérmestrahlung zu-
sammen. Der Beitrag der Phononen zur thermischen Leitfahigkeit wird durch steigenden
Druck oder niedrigere Temperaturen erhoht, da einerseits die Frequenz der Gitterschwin-
gungen steigt und die Dichtezunahme zu einer groReren Kollisionswahrscheinlichkeit mit
benachbarten Atomen oder Gitterfehlern fiihrt. Der Beitrag der Warmestrahlung ist vom
Druck unabhéngig. Hofmeister (1999) leitet folgendes Modell fur die thermische Leitfa-
higkeit des Mantels aus Messungen der Lebensdauer von Phononen anhand des Reflexi-
onsvermdgens im Infrarotbereich ab.

T

a(6)d) (1 + Bovy gy @s7)

Ap,T) = )\29g(¥>ae><p [_(47 + %)/2 Ky

98

mit dem Anteil durch Wérmestrahlung f(7") in Gegenwart von Fe?*:
f(T) =0.01753 — 1.0365 - 10™*T" 4 2.2451 - 10~ "T? — 3.403 - 101173 (3.58)

Dabei haben die Symbole folgende Bedeutung: Aogs ist der Wert der thermischen Leit-
fahigkeit an der Oberflache bei 77 = 298 K und dient der Normierung, « ist ein Fit-
Parameter, der vom Typ der chemischen Bindung abhéngt und flr Silikate den Wert
a = 0.3 hat (e« = 0.9 fur Oxide). v ist der Griineisenparameter, K, der Kompressi-
onsmodul und K|, = dK,/dp.

Fur die numerische Realisation werden einige Vereinfachungen gemacht. Ahnlich wie
bei der Viskositat wird hier ebenfalls eine laterale Variation vermieden, indem statt der
Temperatur 7" erneut die Uber Kugelschalen mit gleichem Radius gemittelte Tempera-
tur < T'(r) > verwendet wird. Die Druckabhéngigkeit wird durch den hydrostatischen
Druckanteil vertreten. Zudem wird vereinfacht ein konstanter, thermischer Ausdehnung-
koeffizient cver angenommen. Ebenso sind die K, und K, = dK,/dp druck- und tempera-
turunabhangig. Wéhrend in der urspriinglichen Arbeit von Hofmeister (1999) das Profil
der thermischen Leitfahigkeit fir verschiedene Minerale berechnet worden ist und das Ge-
samtprofil sich aus einer je nach Druck-und Temperaturbedingungen gewichteten Summe
der einzelnen Mineralbeitrage ergibt, wird hier vereinfacht ein Profil berechnet. Fiir den
Fit-Parameter a gilt dabei der Wert fir Silikate. Die tGbrigen Materialparameter sind so ge-
wéhlt bzw. gemittelt, dass sie im Rahmen ihrer Messgenauigkeit (vgl. Harder (1998)) Oli-
vin bzw. Spinell darstellen. Der groRte Teil des Marsmantels besteht aus Olivin/Spinell,
der Phaseniibergang zum Perowskit nahe der KMG wird bei der Berechnung von X in die-
ser Vereinfachung nicht bertcksichtigt. Flr Perowskit ist insbesondere der Kompressions-
modul mit K, = 261 GPa groler als fur Olivin/Spinell K, = 160 GPa, was bei gleichen
Temperatur- und Druckbedingungen zu einer etwas geringeren thermischen Leitfahigkeit
unterhalb der Phasengrenze fuhren wirde. Beim Anteil der Wérmestrahlung wird berick-
sichtigt, dass der Marsmantel reich an FeO ist (Spohn et al. 1998) und somit Fe?*-lonen
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erhélt. Damit ergibt sich folgende vereinfachte Beziehung:

ANr,<T(r)>) = AQQB(%YGXP [—(47 + %)
(et (< T(r) > —298)] (1+ Ké(pogf((? —"),

+ f(<T(r) >) (3.59)
mit dem Anteil durch Wérmestrahlung f(7'):

f(<T(r)>) = 0.01753 —1.0365-10~* < T(r) > +
2.2451-1077 < T(r) >* —=3.403- 107" < T(r) >* (3.60)

Es werden, soweit nicht explizit gedndert, folgende Materialparameter zur Berechnung
der thermischen Leitfahigkeit im Marsmantel verwendet: \ogs = 4.7 W/mK, a = 0.3,
ag = 2.0- 107 1UK, v = 1.2, Ky = 160 GPa und dK,/dp = 5 (siehe z.B. Harder
(1998), Hofmeister (1999) oder Sohl und Spohn (1997)).

In der dimensionslosen Darstellung wird das Profil so normiert, dass A’ in halber Tiefe
und bei 7" = 1573 K den Wert 1 hat (r;: Radius der KMG):

Ar, < T(r) >)

A(0.5(ry — 1), 1573 K)
Yanagawa et al. (2004) vergleichen in einem kartesischen 2D-Fall in der Boussinesg-
Né&herung einige Modelle mit vollstdndiger Temperaturabhéngigkeit der thermischen Leit-
fahigkeit, in denen sowohl eine tiefenabhangige als auch eine horizontale Variation mog-
lich ist, mit Modellen, die nur eine von der horizontal gemittelten Temperatur abhéngige
Leitfahigkeit berticksichtigen. Das Profil der thermischen Leitfahigkeit ist in vereinfach-
ter Form an den Phononenanteil von Hofmeister (1999) (a = 0.9) angelehnt. Sie kommen
in diesem Beispiel zu dem Ergebnis, dass keine signifikanten Unterschiede in der Struktur
der Konvektionszellen, der Abkihlrate, gemittelten Temperatur und den Geschwindigkei-
ten durch das Vernachléssigen der lateralen Variation entstehen. In ihrem Modellen sind
diese GroRen zumindest bei ausreichend hohen Rayleighzahlen durch die Tiefenabhén-
gigkeit der thermischen Leitfahigkeit bestimmt.
Mit dem Starttemperaturprofil ergibt sich der folgende Verlauf (Abbildung (5.26)): Vom
Oberflachenwert fallt die thermische Leitfahigkeit in der thermischen Grenzschicht stark
ab und durchléuft ein Minimum, wenn die Temperatur in den isothermen Bereich Gber-
geht. Durch die Druckabh&ngigkeit steigt die Leitfahigkeit dann an und erreicht ein rela-
tives Maximum bevor sie in der unteren thermischen Grenzschicht wieder abféllt.

N(r,<T(r)>)= (3.61)

3.8 Interne Warmequellen

Das Mantelgestein der terrestrischen Planeten enth&lt langlebige radioaktive Elemente
wie 2°U, 28U, 232Th und “°K als Spurenelemente, die durch ihren Zerfall Warme pro-
duzieren. Die anfangliche Konzentration C}, vor ¢ = 4.5 Ga eines jeden Isotops : mit
der Zerfallskonstante A7 kann mit dem Zerfallsgesetz aus der heutigen Konzentration C]i
bestimmt werden:

Cj = C) exp(Ajt) (3.62)
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3 Theoretische Grundlagen

Mit der Warmeproduktionsrate i; pro Volumen der einzelnen Isotope kann die durch
radioaktiven Zerfall erzeugte Warme bestimmt werden:

4
H(t) =) a;Cihi exp(—Ajt) (3.63)

i=1

a; gibt dabei den Anteil des radioaktiven Isotops am Gesamtgehalt des Elementes im
Mantel an.
Im Modell unterbleibt zur Vereinfachung die Aufschlisselung nach den einzelnen Ele-
menten. Es wird eine gemittelte Warmeproduktionsrate und eine mittlere Zerfallszeit be-
nutzt.

H(t) = Hp - exp (—A*t) (3.64)

Bei einer gemittelten Zerfallszeit von \* = 0.434 (Ga)~! ist die Heizrate nach 4.5 Ga
auf ein Siebtel des Startwertes gefallen. Bei einer chondritischen Zusammensetzung des
Marsmantels ergibt sich eine heutige Warmeproduktionsrate von H gong, (heute) = 1.95 -
10~ Wm=3 (Harder und Christensen 1996) bzw. nach dem Zerfallsgesetz eine Heiz-
rate von Hepong(t = 0) = 1.365 - 1077 Wm~? vor 4.5 Ga. Hohe interne Heizraten
zu Beginn der Evolution fiihren bei hohen Rayleighzahlen zu numerischen Instabilita-
ten, so dass ein Kompromiss zwischen der numerischen Machbarkeit und der Realitats-
treue der Parameter gefunden werden muss. In den Evolutionsmodellen fur Mars wird
Hy = 1.836-10~8 Wm~3 benutzt. Dieser Wert entspricht etwa 13.5 % des chondritischen
Wertes und simuliert so einen zu stark an radioaktiven Elementen verarmten Mantel. Da-
durch wird der Mantel zu schwach von innen beheizt und kihlt schneller ab. Die Heizrate
ist dennoch hoch genug, um gegeniber der Wérme aus dem Kern eine bedeutende War-
mequelle darzustellen. Eine gewisse Reduktion gegenuber dem chondritischen Wert ist
sinnvoll, da die radioaktiven Elemente lithophil sind und sich in der Kruste anreichern
und somit nicht zum Heizen des gesamten Mantels beitragen. Im Modell ist die Heizrate
homogen uber den Mantel verteilt. Die vernachldssigte Aufschliisselung nach den einzel-
nen Isotopen flhrt u.a. dazu, dass die anfangliche Heizrate im Modell unterschétzt wird,
da der starke Beitrag durch den Zerfall des sehr kurzlebigen “°K gedampft wird.

3.9 Rand- und Startbedingungen

Um die Gleichungen (3.40) - (3.42) zu I6sen, miissen Randbedingungen an das Tempera-
tur- und Geschwindigkeitsfeld gestellt werden. Fir die Radialkomponente der Geschwin-
digkeit v, muss gefordert werden, dass v,.(r;,t) = v,.(r,,t) = 0 gilt, da kein Material
durch die Grenzflachen in den Mantel zu- bzw. aus dem Mantel abstrémen kann. Bei
den weiteren Forderungen an das Geschwindigkeitsfeld wird berucksichtigt, dass Mars
heute keine Plattentektonik hat, sondern ein sogenannter Ein-Platten-Planet ist. Um die-
se Beobachtung realistisch zu simulieren, muss die Geschwindigkeit an der Oberflache
verschwinden, was durch die "no-slip’-Randbedingung gewéhrleistet wird.

F(ra,t) =0 (3.65)

Harder (2000) zeigt, dass eine *free-slip’-Randbedingung an der Oberfl&che bei nicht aus-
reichend hohem Viskositétskontrast in der Lithosphare bzw. eine weiche, halb-bewegliche
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3.9 Rand- und Startbedingungen

Lithosphdre zu einer Reduzierung der Anzahl der Aufstréme fuhren kann. Dieser Effekt
uberlagert sich dem Einfluss der Phasengrenze. Die "no-slip’-Randbedingung vermeidet
diesen Einfluss auf das Konvektionsmuster.

An der KMG wird die Bedingung des freien Gleitens bzw. eine ’free-slip’-Bedingung
verwendet. Dabei missen neben der Radialkomponente der Geschwindigkeit die Scher-
spannungen -die horizontalen Komponenten des Spannungstensors- an der Oberflache
verschwinden:

v (ri,t) =0 0p9(ri,t) = 0pp(riyt) =0

Die Beziehung zwischen Spannungen und Dehnungsraten (Gleichung (3.11)) liefert dann
folgende Bedingung fur die Geschwindigkeit in Kugelkoordinaten:

(r=ri,t) B 8% (%)

Bei der Temperatur an der Oberfliche wird eine Anderung mit der Zeit vernachléssigt und
sie wird als konstant angenommen:

=0 (3.66)

(r=ri,t)

v (ri,t) =0 %(1)9)

r

T(ra,t) = Tewt bzw. entdimensionalisiert 7"(r,,t) =0 (3.67)

Fir die Temperatur an der KMG T'(r;, t) = T.(t) hingegen wird beruicksichtigt, dass der
Kern langsam abkdihlt, indem er Warme an den Mantel abgibt. Die Anderung der Energie
des Kerns lasst sich durch folgende Bilanz beschreiben:

dT,(t)
dt

dT.(t)
dr

Dabei ist Ckem die spezifische Warmekapazitat (bei konstantem Druck) des Kerns, pgen
die Dichte des Kernmaterials, Vien = 4/37r? das Volumen des Kerns, Axen = 477} ent-
sprechend die Oberflache des Kerns und Hyen die Warmeproduktionsrate pro Volumen
durch interne Warmequellen im Kern. Cen Wird etwas gréRRer gewahlt als der Material-
wert und korrigiert so, dass 7., kleiner als die volumengemittelte Temperatur im Kern ist.
Es wird angenommen, dass das Material im Kern heftiger konvektiert als der Mantel,
so dass die Oberflache des Kerns isotherm ist und keine lateralen Temperaturvariatio-
nen auf der Randflache auftreten. Das Abkuhlen des Kerns wird dann bestimmt durch
den Temperaturgradienten an der KMG, der seinerseits von der Konvektion im Mantel
abhangt. Interne Warmequellen im Kern wie z.B. radioaktive Elemente werden vernach-
lassigt (Hken = 0). Desweiteren bleiben thermische Effekte durch das mogliche Ausfrie-
ren eines inneren Kerns hier unbertcksichtigt. Diese Annahme wird durch die Betrach-
tung des Kerns in Kapitel (5.6) gerechtfertigt. Entdimensionaliert man die Leistungsbilanz
(Striche (") wieder weggelassen) nach dem beschriebenen Schema, ergibt sich folgende
Differentialgleichung, aus der in jedem Zeitschritt die aktuelle Temperatur an der KMG
berechnet werden muss.

ch(t) —3 )\(T’Z) l ch(t) _ 3)\(7"2) PMantel CManteI lch(t)
dt HCKernpKern r; dr Aref pKernCKern r; dr

CKernpKernVKern = AKernA('f’z') + HyenVken (3-68)

(3.69)

Diese Differentialgleichung wird in jeden Zeitschritt mit einem einfachen Euler-Einschritt-
Verfahren integriert. Die Implementierung in den numerischen Code und ein geeignetes
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3 Theoretische Grundlagen

Testverfahren wird in Buske (2002) beschrieben.

Zur Berechnung der thermischen Evolution muss ein Starttemperaturfeld vorgegeben wer-
den. Als Startprofil dient ein Grenzschichtprofil, das durch diinne Grenzschichten an der
KMG (Dicke: spo) und an der Oberflache (Dicke: sip) und hohe Temperaturen im In-
neren gekennzeichnet ist. Dieses Profil soll stark vereinfacht die Situation kurz nach der
Akkretion des Planeten und seiner Differentiation in Mantel und Eisenkern beschreiben.
Mathematisch hat es folgende Gestalt (dimensionslose Grél3en):

Tosin((7/2)(ra — 1)/ 5 (ra — 1)/ 509 < 1
T(r,0) = § T.(0) — (T.(0) — Tire) sin((7/2)(r — 1) /Spot) (1 —7:)/spot <1 (3.70)
Tint sonst

T ist dabei die anfangliche Temperatur im Mantelinneren, die auch durch die nume-
rische Machbarkeit beschrankt ist. Abbildung (5.1) zeigt einen Verlauf dieses Profils.
Far die Simulationen werden folgende Werte verwendet: siqp = 306 km, spt = 204 km
und Ti = 1751 K. Bei zu hohen Starttemperaturen im Inneren oder zu diinnen Grenz-
schichten fuihrt die Heftigkeit der Konvektion bzw. ein zu grof3er Gradient in der Viskositét
zu numerischen Instabilitaten.

Diesem Profil werden Stérungen aufgegeben, die in radialer Richtung durch ein gerades
Polynom sechster Ordnung beschrieben werden. In lateraler Richtung wird eine Stérung
aufgeprégt, die durch zufallige Auswahl von Moden und Amplituden der Kugelflachen-
funktion bestimmt wird. Diese Startkonfiguration wird bei den verschiedenen Simulatio-
nen nicht variiert. Die zufallige Stérung gewahrleistet das Vorhandensein auch kleinskali-
ger Stérungen und représentiert die Tatsache, dass die wirkliche Starttemperaturverteilung
im Planeten nicht bekannt ist. Die aufgebrachte Stérung fiihrt zum Einsatz der Konvekti-
on.
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4 Numerische Methoden

In diesem Kapitel werden die Erweiterungen des numerischen Programms und deren
Tests kurz beschrieben. Der Code, der die Gleichungen (3.40) - (3.42) zusammen mit
den Randbedingungen l6st, ist aus dem Dynamocode von Glatzmaier und Christensen
entstanden. In Glatzmaier (1984) wird das zugrunde liegende numerische Verfahren an-
gewandt auf das Problem von konvektionsbetriebenen Dynamos in Sternen (kompressi-
bles Medium, anelastische N&herung) beschrieben. Christensen hat den Code spéter fiir
den Dynamoprozess im flissigen Eisenkern der Erde (inkompressibles Medium in der
Boussinesg-Approximation) umformuliert. Zur Losung des Mantelkonvektionsproblems
kann der Code weiter vereinfacht werden, indem nur der Konvektionsteil betrachtet wird
und die Erzeugung bzw. Vernichtung von Magnetfeld sowie der Einfluss von magne-
tischen Kréften vernachlassigt werden. Desweiteren entféllt der Beitrag der Tragheits-
krafte aufgrund der hohen Prandtizahl. Damit liegt ein semispektraler Code vor, der die
stromungsmechanischen Gleichungen ohne Phasengrenzen, bei konstanten Materialpara-
metern in der Boussinesg-Né&herung in einer Kugelschale 16st. Die Implementation einer
Phasengrenze, der tiefenabhangigen, druck-und temperaturbestimmten Viskositat und der
zeitabhéngigen Temperaturrandbedingung an der KMG wird in Buske (2002) vorgestellt.

4.1 Grundlagen

In diesem Abschnitt soll das numerische Verfahren grob skizziert werden. Bei der nu-
merischen Umsetzung der Gleichungen wird ausgenutzt, dass das Geschwindigkeitsfeld
nach Gleichung (3.40) divergenzfrei ist und sich somit durch einen poloidalen und einen
toroidalen Anteil darstellen l&sst. Zu beiden Vektorfeldern gibt es ein skalares Potential
W fur den poloidalen und Z fur den toroidalen Beitrag, so dass sich die Geschwindigkeit
schreiben I&sst als:

T=VxVx(WE)+V x(Z&) 4.1)

Diese Darstellung erfillt implizit die Massenerhaltung. Das toroidale Geschwindigkeits-
feld hat keine radiale Komponente. Im Fall einer tiefenabhdngigen, lateral aber konstan-
ten Viskositét ist das toroidale Feld unabhdngig vom Auftriebsterm und der Temperatur,
da das toroidale Feld keinen Beitrag zur Radialkomponente der Stokes-Gleichung liefert
(Billich 1995). Dies wird bei Betrachtung der viskosen Kréfte in der Stokes-Gleichung
(3.41) deutlich:

6'226‘(27@:UA17+2§-677:—77<§><§><17>+2§-§77 (4.2)
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4 Numerische Methoden

Fir den toroidalen Beitrag zur Radialkomponente gilt:
NN _ NN N 877
J— =7 'Z. . o — J— o 'Z. _— o . o
[ n(VXVXU )+2§ vn} . [ IV X ¥ x (VX(Zer)) +2¢ (6r>er] & (43)
Der erste Term auf der rechten Seite l&sst sich umformen zu:
[—W XV X (6 X (Za))] & = [W X (AZ)@T} & =0 (4.4)

Die Radialkomponente des toroidalen Geschwindikeitsfeldes verschwindet, so dass fur
den zweiten Ausdruck folgt:

[252 : (%)a] & =251 =0 (4.5)
Das toroidale Feld tragt somit nicht zur Radialkomponente bei und ist vom Auftriebsterm
abgekoppelt. Da die Auftriebskrafte aber die Reibungseffeke balancieren, muss der to-
roidale Anteil der Reibungskrafte verschwinden bzw. ¢Z = 0 gelten. Das toroidale Feld
beschreibt daher eine starre Festkorperrotation, die hier vernachléssigt werden kann und
esqilt: 7 = 0.
So bleiben die Gleichungen (3.41) - (3.42), um die skalaren Felder ", p und W zu be-
stimmen. In der Kugelschale werden die Felder in lateraler Richtung durch vollstandig
normierte Kugelflachenfunktion Y, (6, ¢) mit Grad [ und Ordnung m dargestellt. Fr die
Kugelflachenfunktionen gilt mit den zugeordneten Legendre-Polynomen P,

Y7 (6, 6) = —= exp (im@) " (cos ) (4.6)

1
V2T
Die rdumliche Auflésung in lateraler Richtung wird durch den maximalen Grad /g und
die maximale Ordnung mma der verwendeten Kugelflachenfunktion beschrankt. Die ra-
diale Abhéangigkeit wird durch Tschebyscheff-Polynome T;,(r) beschrieben, die folgen-
dermaRen auf dem Intervall [-1,1] definiert sind:

T, (x) = cos(n arccos x) 4.7

Die Gitterpunkte in radialer Richtung werden aus den x-Werten z, der Extrema des
Tschebyscheff-Polynoms mit dem héchsten n = N bestimmt. Diese Extrema liegen bei:

k
xk:cos<§> 0<k<N

Die radialen Level werden durch eine Transformation auf das Intervall [-1,1] abgbildet.
Fir eine lineare Transformation gilt:
U —r — .
p=" o=l (4.8)
Ta — T

Hier sind die Gitterpunkte stark an den R&ndern konzentriert. Dies fihrt zu einer hohen
Punktdichte auch in der Lithosphére, in der die Geschwindigkeiten nahezu verschwin-
den, so dass keine hohe numerische Auflésung benétigt wird. Hingegen werden viele ra-
diale Gitterpunkte im Bereich der starken Viskositatsgradienten bendétigt. Tilgner (1999)
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schlagt eine nicht lineare Abbildungsfunktion zwischen den festen Tschebyscheff-Gitter-
punkten x; und den radialen Leveln vor, die erlaubt, die Gitterpunkte in numerisch sinn-
vollen Regionen zu konzentrieren. Diese Abbildungsfunktion muss umkehrbar und mehr-
fach differenzierbar sein. Auch die Umkehrfunktion sollte differenzierbar sein, da die Ab-
leitung bei der Integration zur Bestimmung von Werten, wie z.B. der kinetischen Energie,
gebraucht wird. Eine geringfugige Verbesserung der numerischen Stabilitat konnte in den
Evolutionsmodellen mit einem Polynom achter Ordnung erzielt werden:

8
Ty = Zair}; 0< k<N (a;siehe Anhang) (4.9)

=0

Die radialen Level missen hier so bestimmt werden, dass x;, den Tschebyscheff-Gitter-
punkten entspricht (r; und r, liegen zusétzlich fest durch: r, —r; = 1und r; /r, = 0.4 (fir
Mars)). Bei radialen Ableitungen ist die Kettenregel zu berticksichtigen, was dazu fiihrt,
dass bei einer nicht linearen Abbildungsfunktion nicht konstante Ableitungen dx/dr bzw.
entsprechend hohere Ableitungen auftreten.

Die nicht lineare Abbildungsfunktion verbessert die numerische Stabilitat im Evolutions-
fall nur geringfligig, da einerseits durch die Anforderungen an die Abbildungsfunktion
nicht jede Punktverteilung realisiert werden kann und zu starke Gradienten in der Abbil-
dungsfunktion selbst ihrerseits zu numerischen Problemen fiihren. Erschwerend kommt
im Evolutionsmodell hinzu, dass der Bereich hoher Viskositatsgradienten, der einer ho-
hen numerischen Aufldsung bedarf, sich mit der Zeit durch die Abkuhlung des Systems
verschiebt und so ggf. ein zeitlich variables Gitter bendtigt wird.

In der Darstellung durch Kugelflachenfunktionen und Tschebyscheff-Polynome ergibt
sich z.B. fur W folgende Form:

W(t,r,0,6) = Wi(r,t)Y;"(0,9) (4.10)
I,m
mit N
W = (5) S W) (4.11)
n=0

Hier kennzeichnet (”), dass die Terme mit » = 0 und n = N zur richtigen Normierung
mit 2 multipliziert werden.

Fur das numerische Losungsverfahren werden die Wérmeleitungsgleichung (3.42), die
radiale Komponente der Stokes-Gleichung (3.41) sowie deren horizontale Divergenz her-
angezogen. Nachdem die Geschwindigkeit durch das skalare Potential W ausgedriickt
ist, werden alle GroRen durch die Entwicklung nach Kugelflachenfunktionen ersetzt. Als
Zeitschrittverfahren werden das explizite Adams-Bashforth-Verfahren zweiter Ordnung
und das implizite Crank-Nicolson-Verfahren zweiter Ordnung fir die Diffusionsterme
verwendet. Die gesuchten Tschebyscheff-Koeffizienten z.B. W™ werden mit der Tscheby-
scheff-Kollokations-Methode bestimmt, indem die zeitlich diskretisierten, in [ und m ent-
koppelten Gleichungen in den Tschebyscheff-Raum W, transformiert werden und dann
an den inneren Kollokationspunkten z; (an den Randpunkte gelten die Randbedingun-
gen) geldst werden. Im Tschebyscheff-Raum werden die benétigten Ableitungen berech-
net, bevor die Ricktransformation in den radialen Raum erfolgt.
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Die Berechnung von Produkten in den nicht linearen Termen, wie z.B. im Advektions-
term, erfolgt nicht im Funktionenraum. Im Funktionenraum sind die Produkte zweier
GroRen als das Produkt zweier (theoretisch unendlichen) Summen zu berechnen bzw.
das Integral einer Faltung ist zu bestimmen. Diese erfordert einen hohen mathematischen
und rechnerischen Aufwand, der verringert werden kann, indem diese Produkte nicht im
Funktionenraum berechnet werden, sondern nach einer Transformation in den Ortsraum
fur jeden Gitterpunkt bestimmt werden. Das so erhaltene Produkt wird dann in den Funk-
tionenraum zurtick transformiert. Fir die hierzu notwendigen Tranformationen sowie fir
die Transformation in den Tschebyscheff-Raum stehen leistungsféahige Algorithmen (z.B.
Fast-Fourier-Transformation) zur Verfligung.

Spektrale Methoden sind finite Differenzen Methoden insofern tberlegen, dass zum Er-
reichen der gleichen Genauigkeit eine geringere Auflosung erforderlich ist und die Dar-
stellung durch orthogonale Funktionen Informationen auf der ganzen Kugelschale lie-
fert und nicht nur an vorbestimmten Gitterpunkten. Hinzu kommt, dass Ableitungen im
Funktionenraum exakt berechnet werden kdnnen. Details und Beispiele finden sich bei
Glatzmaier (1984) und Tilgner (1999).

4.2 Gitterparameter: rAumliche Auflosung

Fur die Simulationen werden folgende Parameter fir das Gitter und die rdumliche Auf-
I6sung benutzt: Die Anzahl der Tschebyscheff-Gitterpunkte betragt 145. Es werden 109
Tschebyscheff-Polynome verwendet. In ¢-Richtung enthalt das Gitter 288 Punkte, in -
Richtung 144 Punkte. Fir den maximalen Grad bzw. die maximale Ordnung der ver-
wendeten Kugelflachenfunktion gilt: lmax = mmax = 120. Die Anzahl der Gitterpunkte
ubersteigt sowohl in radialer Richtung als auch in den Winkelrichtungen die Ordnung der
verwendeten Funktionen. Dies vermeidet bzw. verringert sogenannte ‘aliasing’-Effekte.
Beim ‘aliasing’ werden bei den Transformationen zwischen Ortraum und Funktionen-
raum hohere Moden, die bei der Multiplikation entstehen, nicht als solche erkannt, wenn
sie nicht durch gentigend Gitterpunkte abgedeckt werden.

4.3 Tiefenabhangiges A

Bei Verwendung einer tiefenabhangigen thermischen Leitfahigkeit muss bei der Behand-
lung des Diffusionsterms ein zusétzlicher Ausdruck berticksichtigt werden. Bei konstanter
thermischer Leitfahigkeit hat der Diffusionsterm folgende Gestalt:

V- (AVT) = AAT (4.12)

Im Modell (siehe Abschnitt (3.7)) variiert die thermische Leitfédhigkeit in Abhéngigkeit
von der horizontal gemittelten Temperatur und dem hydrostatischen Druck mit der Tiefe
(Gleichung (3.59)). Sie ist lateral konstant. Fur diesen Fall gilt:

V- (AF)VT) = (VA(r)) - VT + A\(r)AT = (623”)) (g—f) FAMAT  (4.13)

Dabei wird zur Ubersichtlichkeit \(r, < T(r) >) mit \(r) abgekirzt. Das Profil A(r, <
T'(r) >) wird in jedem Zeitschritt fiir die entsprechende Temperaturverteilung neu nach
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Gleichung (3.61) berechnet. Die Bestimmung der radialen Ableitung erfolgt aufgrund der
groReren Genauigkeit im Tschebyscheffraum. Die thermische Leitfahigkeit &ndert sich in
jedem Zeitschritt, so dass die auftretenden Matrizen in jedem Zeitschritt neu berechnet
und invertiert werden miissen.

Die Implementierung einer radialabh&ngigen Leitfahigkeit kann getestet werden, indem
ein einfaches tiefenabhéngiges Profil gewéhlt wird, fir das die zeitunabhangige Warme-
diffusionsgleichung analytisch gelést werden kann. Mit dem Profil A(r) = 1/r? ergibt
sich z.B. fir den zu betrachtenden radialen Anteil der zeitunabh&ngigen Warmeleitungs-
gleichung:

- 10 5 OT 1 0°T
0=V-(\r)VT) = 2 0r <)\( r 8r> T 2o (4.14)
Mit den Randbedingungen: 7'(r,) = 0 und 7'(r;) = 1 findet man als Losung:
T(T’) =—r+nr+1 mit (Ta — T = 1) (415)

Als Test initialisiert man das Temperaturfeld mit einem beliebigen (von dem Profil nach
Gleichung (4.15) abweichenden) Startprofil und integriert ohne Berechnung der konvek-
tiven Beitrdge (Ra = 0) solange, bis ein stationarer Zustand erreicht wird. Das so be-
rechnete Profil stimmt in den durchgeftiihrten Tests mit der Gerade nach Gleichung (4.15)
uberein.

4.4 Erweiterte Boussinesg-Naherung

In der erweiterten Boussinesq-Naherung treten in der Warmeleitungsgleichung (3.42) zu-
satzliche Terme auf, die mit der Dissipationszahl (Gleichung (3.39)) skalieren und in der
Boussinesg-Naherung vernachléssigt werden. Der Ausdruck, der die adiabatischen Effek-
te beschreibt, enthalt das Produkt von Radialgeschwindigkeit v,. und Temperatur 7". Der
Reibungsterm besteht ebenfalls aus einer Summe von Produkten, hier werden Geschwin-
digkeitskomponenten bzw. Ableitungen (nach den Raumkoordinaten) derselben mitein-
ander multipliziert und dann addiert. Die Berechnung von Produkten im Funktionenraum
ist, wie oben erwéhnt, aufwendig und wird durch die Transformation in den Ortsraum ver-
mieden. In der Boussinesg-Naherung wird diese Vorgehensweise bereits auf den Advek-
tionsterm angewandt, so dass die notwendigen Transformationsroutinen vorhanden sind.
Der Ausdruck fir die adiabatische Kompression/Dekompression und die latente Warme,
lasst sich mit dem effektiven thermischen Ausdehnungskoeffizienten ag vereinfachen zu:

dl’
o (1+ P%)(T + Taxt) Div, = Di g (T + Tt )0y (4.16)

Fur den Reibungsterm gilt in Kugelkoordinaten:

et - {5 () e v 2
(amrar T as(ana)) o o (D))
() %)) (17
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Diese beiden Ausdriicke werden in jedem Zeitschritt flr alle Gitterpunkte im Ortsraum
berechnet und wie der nicht lineare Advektionsterm nach dem expliziten Adams-Bash-
forth-Verfahren in der Zeit integriert.

Die durchgefiihrten Programmanderungen werden u.a. Gberprift, indem das Programm
auf interne Konsistenz getestet wird (Christensen und Yuen 1985). In der Leistungsbilanz
muss die im gesamten Volumen erzeugte mechanische Energie (pro Zeiteinheit) mit der
Reibungswérme in der ganzen Kugelschale tibereinstimmen. Die Stokesgleichung (3.41)
beschreibt die Anderung des Impulses mit der Zeit. Die Multiplikation mit ¢’ fiihrt zur
Leistungsbilanz. Integriert man diese mit Hilfe der partiellen Integration tber das ganze
\olumen, ergibt sich bei festen Randern die zu tGberprifende Bedingung:

/Ra Qg T, dV = /; - édV (4.18)

Die Werte dieser Integrale weichen bei den Tests um weniger als 1.0 % voneinander ab.

4.5 Bestimmung der Tiefe der Phasengrenze

Die Lage einer Phasengrenze ist durch die Druck- und Temperaturbedingungen bestimmt.
In der numerischen Simulation werden laterale Temperaturunterschiede nicht berticksich-
tigt und die Tiefe der Phasenumwandlung wird aus dem horizontal gemittelten Tempe-
raturprofil bestimmt. Kihlt das System im Laufe der Evolution ab, &ndert sich die Po-
sition der Phasengrenze. Bei der Simulation einer solchen temperaturabhangigen Tie-
fe der Phasengrenze wird in jedem Zeitschritt die Phasenumwandlungstiefe aus dem
Schnittpunkt des iber Kugelschalen mit gleichem Radius gemittelten Temperaturprofils
mit der entsprechenden Phasengrenzkurve (Gleichungen (2.1) - (2.3)) bestimmt. Dies ge-
schieht mit der Methode des néchsten Nachbarn, indem fir jede Temperatur des gemittel-
ten Profils entsprechend der Phasengrenzkurve (Clausius-Clayperon-Kurven) der nétige
Umwandlungsdruck bestimmt wird. Dieser Umwandlungsdruck wird mit dem hydrosta-
tischen Druck in der entsprechenden Tiefe verglichen. Die Lage der Phasengrenze be-
stimmt sich durch den radialen Gitterpunkt, an dem der Unterschied zwischen Umwand-
lungsdruck und hydrostatischem Druck minimal ist.
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle
fur Mars

In diesem Kapitel werden die Ergebnisse der Evolutionsrechnungen fiir Mars vorgestellt.
Dabei wird in den Abschnitten (5.1) - (5.4) die Boussinesq-Approximation verwendet
und in Kapitel (5.5) der Einfluss der Nicht-Boussinesq-Effekte auf die thermische Evolu-
tion und das Konvektionsmuster analysiert. Alle Simulationen starten im Boussinesg-Fall
mit dem gleichen Temperaturprofil und stellen die gleichen Randbedingungen an das Ge-
schwindigkeitsfeld und die Temperatur. Das Starttemperaturfeld und die Randbedingung
sind in Kapitel (3.9) beschrieben. Die weiteren verwendeten Modellparameter, die in den
Kapiteln (2) bzw. (3) diskutiert worden sind, fasst Tabelle (A.2) im Anhang zusammen.
In Abschnitt (5.1) wird der Einfluss des Aktivierungsvolumens in der Viskositat auf das
Konvektionsmuster und die thermische Entwicklung untersucht sowie das Zusammen-
spiel mit der kernnahen endothermen Phasengrenze analysiert. Alle Ubrigen Material-
parameter sind zundchst homogen. In Unterkapitel (5.2) werden unter Beriicksichtigung
einer temperatur- und druckabh&ngigen Viskositat Ergebnisse verschiedener Profile des
thermischen Ausdehnungskoeffizienten, insbesondere auch des Profils im Mars gezeigt.
Auch hier wird die Rolle des endothermen kernnahen Phaseniibergangs betrachtet. Im
folgenden Abschnitt (5.3) werden bei gleichem Viskositatsprofil und konstantem « die
Unterschiede im Konvektionsmuster bzw. der thermischen Entwicklung durch eine tie-
fenabhéngige, druck- und temperaturbestimmte thermische Leitfahigkeit mit und ohne
endotherme Phasengrenze vorgestellt. Die Modelle werden bei unverandertem Viskosi-
tatsparametern durch die Kombination von «(r) und A(r), wie sie sich fiir Mars ergeben,
sowie die zusatzlichen exothermen Phasengrenzen in Abschnitt (5.4.1) realititsgetreuer
gestaltet. Der Einfluss der Startkerntemperatur auf diese Ergebnisse wird in Abschnitt
(5.4.2) getestet.

Bei der Auswertung der verschiedenen Simulationen ist das Konvektionsmuster, insbe-
sondere die Anzahl der Aufstrome, interessant, um die starke Konzentration des Vulka-
nismus auf dem Mars zu erkldren. Darlber hinaus hat die thermische Entwicklung des
Planeten eine grolie Bedeutung, z.B. fiir die Aktivitat des Vulkanismus oder den Dyna-
moprozess. Der Warmefluss aus dem Kern lierfert wichtige Hinweise auf die Existenz und
Lebensdauer eines thermisch getriebenen Dynamos im Mars. Die Lithosphére ist fir die
thermische Entwicklung des Planeten bedeutsam, so dass auch ihre Entwicklung beob-
achtet wird. Da die kernnahe endotherme Phasengrenze nur im Fall eines vergleichsweise
kleinen Kerns existiert, wird ihrer Rolle besondere Aufmerksamkeit zuteil.
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

Das Viskositatsgesetz nach Arrhenius (siehe Kapitel (3.5)) enthélt als Materialparameter
die Aktivierungsenergie E* und das Aktivierungsvolumen V'*:

E* + pog(ra — T)V*)

n(r)znoeXp( R<T() >

Das Aktivierungsvolumen beschreibt dabei die Druckabhangigkeit der Viskositéat. Be-
sonders das Aktivierungsvolumen ist durch Labormessungen nur unzureichend genau
bestimmt. Die Angaben schwanken je nach Kriechmechanismus und Wassergehalt zwi-
schen 5 kI mol™ < V* < 25 kJ mol™!. Typisch fiir trockenen Olivin beim Diffusions-
kriechen ist ein Wert von V* = 6 kJmol™" (vgl. Abschnitt (3.5)). Da ein groRes Ak-
tivierungsvolumen zu starken Gradienten der Viskositét beitrégt, die numerisch schwer
handhabbar sind, wird in den meisten Rechnungen ein vergleichsweise kleiner Wert von
V* = 3 kJmol~! verwendet. In diesem Kapitel soll der Einfluss des Aktivierungsvolu-
mens auf das Konvektionsmuster und die thermische Entwicklung untersucht werden. Ins-
besondere das Zusammenspiel von Phasengrenze und Viskositét soll analysiert werden.
Christensen und Yuen (1985) untersuchen die grundsatzliche Wirkung einer endothermen
Phasengrenze auf die Konvektion in kartesischen 2D-Modellen. Sie finden, dass der Ein-
fluss der Phasengrenze mit der lokalen Rayleighzahl zunimmt. In ihren Modellen befindet
sich die Phasengrenze in halber Tiefe des Simulationsgebiets, und es stellt sich die Frage,
ob ein solcher Effekt auch bei einer sehr diinnen Perowskitschicht zu beobachten ist.
Abbildung (5.1) zeigt das Anfangsviskositéatsprofil fur verschiedene Aktivierungsvolumi-
na zusammen mit dem verwendeten Anfangstemperaturprofil. Die Viskositét steigt in-
nerhalb der kernnahen thermischen Grenzschicht zunéchst von einem Minimum an der
KMG an und erreicht ein relatives Maximum. Je grél3er das Aktivierungsvolumen ist,
desto hoher sind die Viskositaten innerhalb der thermischen Grenzschicht, also auch in
der Tiefe der Phasengrenze und um so deutlicher féllt das relative Maximum aus. Im
isothermen Mantelbereich wird die Druckabhangigkeit der Viskositédt besonders deutlich.
Sie bestimmt den Abfall der Viskositat mit abnehmenden Druck in Richtung Oberflache.
Mit steigendem Aktivierungsvolumen nimmt der Viskositatsgradient (im Betrag) zu und
es entsteht ein relatives Minimum unter der oberflachennahen thermischen Grenzschicht.
Je groRer das Aktivierungsvolumen ist, desto ausgepragter ist diese niedrigviskose Zone.
In der oberflachennahen kalten thermischen Grenzschicht steigt die Viskositét stark an,
wobei der Maximalwert durch einen *cutoff’ (siehe Abschnitt (3.5)) beschrénkt wird. Die
Viskositatsprofile sind so normiert, dass in halber Tiefe (r; , = 2380 km) bei 7" = 1573 K
der Referenzwert von 3.3 - 102! Pa's erreicht wird. Fiur V* = 1.5 kJmol™! wurde die
“cutoff’-Temperatur (vgl. Kapitel (3.5)) nicht dem verénderten Wert des Aktivierungs-
volumens angepasst, so dass die ’cutoff’-Viskositét hier etwas hoher liegt. Vergleiche in
den beiden anderen Féllen zwischen angepasster und beibehaltener ’cutoff’-Temperatur
zeigen aber keine signifikanten Veranderungen in der thermischen Entwicklung oder im
Konvektionsmuster.

Die verschiedenen Viskositéatsprofile haben einen deutlichen Einfluss auf das Konvekti-
onsmuster, das fur den Zeitpunkt nach 4.5 Ga fur die einzelnen Simulationen in Abbildung
(5.2) dargestellt ist. Die linke Graphik zeigt jeweils die Radialgeschwindigkeit in halber
Tiefe und die rechte Teilabbildung einen meridionalen Schnitt durch die Temperaturan-
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens
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Abbildung 5.1: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Viskositéatsprofil in der Start-
temperaturverteilung. Die Lage der endothermen Phasengrenze ist durch die schwarze
Linie markiert.

omalie (I'— < T'(r) >) in einem Aufstrom. Die genaue Lage des Schnitts ist durch den
Langengrad ¢ angegeben. Abbildung (5.2a) stellt den Fall ohne endotherme Phasengrenze
(P = 0.0) bei dem Referenzwert fiir das Aktivierungsvolumen von V* = 3.0 kJ mol~*
dar. In der Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe sind nach 4.5 Ga sechs konzentrier-
te Aufstrome erkennbar. Der Schnitt durch die Temperaturanomalie (T'— < T'(r) >)
verdeutlicht, dass die Aufstrome nach 4.5 Ga eine deutlich positive Temperaturanomalie
aufweisen. Die zeitliche Entwicklung des Konvektionsmusters (Abbildung (5.3)) zeigt,
dass die nach 4.5 Ga sichtbaren Aufstrome bereits frih in der Evolution vorhanden sind
und dadurch gestérkt werden, dass andere Plumes mit ihnen verschmelzen. Nach etwa 2.0
bis 2.5 Ga haben die Auf- und Abstréme die Anordnung eingenommen, die nach 4.5 Ga
zu beobachten ist. Ab diesem Zeitpunkt schwacht sich lediglich die Geschwindigkeitsam-
plitude ab.

In Abbildung (5.2c) ist bei gleichem Aktivierungsvolumen die kernnahe endotherme Pha-
sengrenze (P = —0.2723) berucksichtigt worden. Die Anzahl der Aufstrome nach 4.5 Ga
ist deutlich reduziert gegenuber dem Fall ohne Phasengrenze. Lediglich zwei Aufstro-
me dominieren das Konvektionsmuster. Die Geschwindigkeit der Konvektionsbewegung
nach 4.5 Ga ist héher als im Fall ohne Phasengrenze. Auch die Temperaturanomalie im
Aufstrom féllt starker aus. Die Entwicklung zu diesem Konvektionsmuster ist in (Abbil-
dung (5.4)) aufgezeigt. Aus dem zunéchst kleinskaligen Muster entsteht nach etwa 2.5
bis 3.0 Ga die Situation mit nur zwei konzentrierten Aufstromen, die sich danach nicht
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

a) V*=3.0 cm®mol (P=0.0) 169.9
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Abbildung 5.2: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Konvektionsmuster nach 4.5
Ga: Links: Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Der
Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht 0.14 cm/a. Rechts:
Temperaturanomalie (7— < T'(r) >) in [K] in einem Aufstrom.
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

a) t=0.5 Ga o b) t=1.0 Ga
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Abbildung 5.3: Zeitliche Entwicklung des Konvektionsmusters im Referenzfall mit V'*

3.0 kJ mol~! ohne endotherme Phasengrenze (P = 0.0): Radialgeschwindigkeit in halber
Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist ange-

geben: step=100 entspricht 0.14 cm/a.



5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars
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Abbildung 5.4: Zeitliche Entwicklung des Konvektionsmusters im Referenzfall mit V* =
3.0 kJ mol~! mit endothermer Phasengrenze (P = —0.2723): Radialgeschwindigkeit in
halber Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist
angegeben: step=100 entspricht 0.14 cm/a.
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

mehr in der Form &ndert. Ahnlich wie im Fall ohne Phasengrenze sind die verbleiben-
den Plumes schon zu Beginn vorhanden und nahezu ortsfest. Die Anzahl der Aufstrome
nimmt einerseits durch das Verschmelzen von Aufstromen und andererseits durch das
Aussterben von schwacheren Plumes ab. Bei diesem Aktivierungsvolumen reduziert also
die kernnahe endotherme Phasengrenze die Anzahl der Aufstrome deutlich.

Bei einem hoheren Aktivierungsvolumen (V* = 4.5 kJ mol™') stellt sich bei Beriick-
sichtigung der Phasengrenze (Abbildung (5.2b)) ebenfalls ein Konvektionsmuster mit nur
zwei Aufstromen ein. Die Positionen der Aufstrome sind gegentiber dem vorher betrach-
teten Referenzfall (V* = 3.0 kJ mol™") veréandert, ein starker Aufstrom befindet sich am
ndrdlichen Pol. Dieses Konvektionsmuster wird schon zwischen 1.6 und 2.1 Ga und damit
friher als im Referenzfall erreicht, die Radialgeschwindigkeiten sind jedoch hier gerin-
ger. Die positive Temperaturanomalie im Schnitt durch den Aufstrom ist etwas starker als
im Referenzfall.

Ein Verringern des Aktivierungsvolumens fiihrt zu einer Zunahme der Anzahl der Auf-
stréme. Bei VV* = 1.5 kJmol~! und Beriicksichtigung der Phasengrenze sind in Abbil-
dung (5.2d) sechs Aufstrome erkennbar, von denen drei schwacher ausfallen. Der Schnitt
durch das Temperaturfeld in einem starken Aufstrom zeigt eine ausgepragte warme An-
omalie. Bei den bisher untersuchten Simulationen stellt die Abbildung der Radialge-
schwindigkeit bei 4.5 Ga ein Muster dar, dessen Form sich ber einen langeren Zeit-
raum nicht mehr veréndert hat und lediglich in der Amplitude schwacher wird. Im Fall
V* = 1.5 kJ mol~! zeigt ein Weiterintegrieren der Simulation, dass die schwécheren Auf-
strome aussterben und zwischen 8 und 8.75 Ga ein Muster mit nur drei Aufstrdmen ent-
steht.

Abbildung (5.2e) stellt die Situation dar, in der die Druckabh&ngigkeit komplett vernach-
lassigt worden ist (V* = 0.0 kJ mol™"). Hier entsteht trotz endothermer Phasengrenze
ein sehr kleinskaliges Konvektionsmuster mit einer Vielzahl von Aufstromen, die deut-
lich schwéacher und weniger konzentriert sind als im Referenzfall. Die Abstrome, die in
den vorher diskutierten Fallen weitgehend in langgestreckten Bandern angeordnet waren,
sind jetzt kleinskaliger. Die Geschwindigkeitsamplitude der Abstréme Ubersteigt die der
Aufstrome und die Temperaturanomalie im Aufstrom ist deutlich schacher als in den (b-
rigen Fallen. Der Maximalwert der negativen Temperaturanomalien (unterer Grenzwert
des Farbbalkens) tibersteigt betragsmaRig den Wert fiir die positiven Anomalien und ver-
deutlicht die Dominanz der Abstrome.

Der unterschiedliche Einfluss der Phasengrenze in Abh&ngigkeit vom Aktivierungsvo-
lumen ist auch in den radialen Profilen der Radialgeschwindigkeit erkennbar. Abbildung
(5.5) stellt diese Profile zu Beginn der Entwicklung nach 0.5 Ga dar. In der N&he der
Oberflache zeigt sich zu diesem friihen Zeitpunkt der Einfluss der niedrigviskosen Zone.
Je ausgepragter dieser Bereich ist, desto hoher ist dort die Radialgeschwindigkeit und de-
sto diinner wird die stagnierende Lithosphére. Der Bereich der hohen Geschwindigkeiten
verschiebt sich mit zunehmenden Aktivierungsvolumen in Richtung Oberflache. Fir den
Einfluss der Phasengrenze auf das Konvektionsmuster ist der Bereich in der Tiefe des Pha-
seniibergangs bedeutsamer. Bei V* = 1.5 kJ mol~! und deutlicher fir V* = 0.0 kJ mol ™!
bildet sich ein klares Minimum in der Tiefe der Phasengrenze aus. Dieses Minimum in der
Radialgeschwindigkeit ist gleichbedeutend mit einem Minimum im Massenfluss durch
die Phasengrenze, so dass die Konvektion hier in zwei voneinander nahezu unabhangi-
gen Schichten stattfindet, die durch die Phasengrenze getrennt werden. Die konvektions-
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Abbildung 5.5: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Profil der Radialgeschwindig-
keit bei ¢t = 0.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.
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Abbildung 5.6: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Profil der Radialgeschwindig-
keit bei t = 4.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

hemmende Wirkung der endothermen Phasengrenze ist bei den niedrigen Viskositaten so
stark, dass nur sehr wenig Material zwischen den beiden Schichten ausgetauscht werden
kann. Christensen und Yuen (1985) begrunden vergleichbare Ergebnisse damit, dass auf-
grund der niedrigen Viskositaten die viskose Kopplung sehr schwach ist. Fir die obere
Schicht entstehen die Aufstrome somit erst oberhalb der Phasengrenze, so dass sie durch
diese nicht behindert werden kdnnen und ein Konvektionsmuster mit vielen, auch schwa-
cheren Aufstrémen moglich ist.

Abbildung (5.6) zeigt, dass der Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die Dicke der sta-
gnierenden Schicht nach 4.5 Ga wesentlich geringer ist. Die Geschwindigkeiten sind bei
V* = 4.5kJmol™! deutlich kleiner, wohingegen beim Absenken des Aktivierungsvo-
lumens hohere Geschwindigkeiten zu beobachten sind. In der N&he der Phasengrenze
bleibt das Minimum fiir V* = 0.0 kJ mol~" bestehen, ist aber bei V* = 1.5 kJ mol~" ver-
schwunden. Bei vernachléssigter Druckabhangigkeit der Viskositat findet die Konvektion
wahrend der ganzen Evolution in zwei durch die Phasengrenze getrennte Schichten statt,
so dass die Anzahl der Aufstrome in der oberen Schicht nicht durch die Phasengrenze
reduziert werden kann. Durch die Teilung des Mantels in zwei Bereiche ist die Dicke der
oberen Konvektionsschicht geringer. Dies unterstiitzt das Ausbilden eines kleinskaligen
Konvektionsmusters. Im Fall von V* = 1.5 kI mol~! erreicht die Viskositat wéhrend
des Abkuhlens ausreichend hohe Werte, um die viskose Kopplung durch die Phasen-
grenze hindurch herzustellen und die geschichtete Konvektion aufzuheben. Damit kann
die Phasengrenze auf die Aufstrome wirken und deren Anzahl reduzieren. Da die Phasen-
grenze nur zeitlich verzégert wirksam werden kann und die Konvektion durch die weniger
ausgepragte niedrigviskose Zone bei V* = 1.5 kJ mol~" im Vergleich zum Referenzfall
uber etwa 3.5 Ga schwécher ist (Abbildung (5.10)), ist es méglich, dass sich das Konvek-
tionsmuster nach 4.5 Ga weiterhin verandert und die Anzahl der Plumes noch reduziert
wird. Zur spateren Reduzierung der Plumes tragt auch das weitere Abkiihlen und die da-
mit verbundene Abschwéchung der Konvektion bei, wodurch ebenfalls ein groRkaliges
Konvektionsmuster bevorzugt wird.

Die Konvektion in der unteren kernnahen Schicht bei vernachléssigter Druckabhéngigkeit
wird in der Form des Temperaturprofils nach 0.5 Ga (Abbildung (5.7)) deutlich. Hier bil-
det sich ein fur die Konvektion typisches Temperaturprofil mit einem isothermen Bereich
und thermischen Grenzschichten aus. In den Grenzschichten nimmt die Temperatur stark
ab. Die Phasengrenze wirkt als starke Barriere fir den konvektiven Wérmetransport. Die
Warme, die vom Kern abgeben wird, kann nicht effizient abtransportiert werden, so dass
sich der Bereich unter der Phasengrenze im Vergleich zum Referenzfall aufheizt. Die Ab-
bildung zeigt, dass oberhalb der Phasengrenze nur ein geringer Anteil der urspriinglichen
thermischen Grenzschicht zur Verfugung steht. Der verbleibende Temperaturkontrast ist
sehr gering, so dass die Entstehung von Plumes in der oberen Schicht erschwert wird.
Dies tragt zur Dominanz der Abstréme und zur geringen positiven Temperaturanomalie
der Aufstrome bei. Das Erhéhen des Aktivierungsvolumens (V* = 4.5 kJ mol™!) fihrt
schon zu diesem friihen Zeitpunkt zu deutlich niedrigen Temperaturen im Mantel. Der
isotherme Bereich erstreckt sich durch die dunnere stagnierende Schicht weiter in Rich-
tung Oberflache.

Nach 4.5 Ga zeigen die Profile der gemittelten Temperatur (Abbildung (5.8)), dass der
Planet um so schneller abkdhlt, je groRer das Aktivierungsvolumen ist. Im geschichteten
Fall sind die Geschwindigkeiten unterhalb der Phasengrenze (Abbildung (5.6)) jetzt so ge-
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Abbildung 5.7: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Temperaturprofil bei
t = 0.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.
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Abbildung 5.8: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das Temperaturprofil bei
t = 4.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

ring, dass das anfangliche Konvektionsprofil nicht mehr sichtbar ist. Der Temperaturkon-
trast direkt iiber der Phasengrenze ist aber weiterhin gering. Im Fall V* = 4.5 kJ mol™*
ist die kernnahe thermische Grenzschicht gegentiber dem Referenzfall etwas dicker. Der
grolRere Temperaturunterschied zwischen Kern und Mantel kann zu der beobachteten ho-
heren Temperaturanomalie im Aufstrom beitragen. In der Nahe der Oberflache ist der
Einfluss des Aktivierungsvolumens analog zum Profil der Radialgeschwindigkeit (Abbil-
dung (5.6)) zu diesen Zeitpunkt deutlich geringer.

In Abbildung (5.9) sind die Viskositatsprofile nach 4.5 Ga dargestellt. Das unterschied-
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Abbildung 5.9: Viskositatsprofile nach 4.5 Ga fur die unterschiedlichen Aktivierungsvo-
lumina. Die Tiefe der endothermen Phasengrenze ist durch die schwarze Linie markiert.

liche Abkuhlen des Planeten fiihrt dazu, dass sich die Profile trotz unterschiedlichem
Aktivierungsvolumen im oberflachennahen Bereich ahnlicher sind. Insbesondere der Mi-
nimalwert der Viskositat unterhalb der thermischen Grenzschicht stimmt nahezu Uber-
ein. Dies erkléart die geringeren Unterschiede in der Dicke der stagnierenden Schicht im
Radialgeschwindigkeitsprofil nach 4.5 Ga. Die héheren Viskositdten bei hoherem Ak-
tivierungsvolumen lassen die beobachteten geringeren Geschwindigkeiten im Konvekti-
onsmuster plausibel erscheinen. In der Nahe der KMG flihren die hohen Viskositaten bei
V* = 4.5 kJ mol~! ebenfalls zu geringeren Geschwindigkeiten und tragen zum Verdicken
der thermischen Grenzschicht bei.

Das Abkuhlverhalten in Abhéngigkeit vom Aktivierungsvolumen l&asst sich aus dem
Zusammenspiel der Unterschiede in der Konvektionsstarke mit den Unterschieden in der
Dicke der stagnierenden Schicht erkléren. In der Lithosphére ist die Viskositat so hoch,
dass Wéarme nur durch Warmeleitung transportiert werden kann. Die Konvektionsstarke
ist in Abbildung (5.10) durch das Uber das Volumen gemittelte Quadrat der Geschwin-
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Abbildung 5.10: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die zeitliche Entwicklung der
Konvektionsstérke.
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Abbildung 5.11: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die zeitliche Entwicklung der
Temperatur in halber Tiefe.
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Abbildung 5.12: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die zeitliche Entwicklung der
Temperatur an der KMG.

digkeit dargestellt. Das Erhthen des Aktivierungsvolumens fuhrt durch das Verstarken
des niedrigviskosen Bereichs anfanglich zu einer sehr starken Konvektionsbewegung. Da
die stagnierende Schicht in diesem Fall sehr dunn ist, kann der Planet effektiv Wéarme
nach auflen abfiihren und kihlt stark ab. Dies wird in der zeitlichen Entwicklung der
Temperatur in halber Tiefe (Abbildung (5.11)) bzw. an der KMG (Abbildung (5.12)) und
im Temperaturprofil nach 0.5 Ga (Abbildung (5.8)) deutlich. Das Abkiihlen des Plane-
ten erhoht die Viskositét, so dass die Konvektionsstarke abnimmt und die stagnierende
Schicht wéchst. Zusammen schwachen diese beiden Effekte das Abkihlen des Planeten.
Das erhohte Aktivierungsvolumen steigert die Temperaturabhéngigkeit der Viskositét, so
dass die Konvektionsstarke starker abnimmt. Die angesprochenen hohen Viskositaten in
der Nahe der KMG schwéchen die Abkuhlrate des Kerns.

Ein Absenken des Aktivierungsvolumens fiihrt analog durch die héheren Viskositéten im
oberflachennahen Bereich zu einem Abschwaéchen der Konvektionsstarke und zu einer
dickeren stagnierenden Schicht, so dass die Warme weniger effektiv abgegeben werden
kann und die Temperaturen in der Mantelmitte zunéchst ansteigen. Das Ansteigen der
Temperaturen und die damit sinkende Viskositét erkldren das verspétete Auftreten des
anfanglichen Maximums in der Konvektionsstarke. Bei dem verringerten Aktivierungsvo-
lumen von V* = 1.5 kJ mol~* kiihlt der Kern durch die abgeschwéchte Konvektion lang-
samer als im Referenzfall ab. Im Fall der geschichteten Konvektion (V* = 0.0 k mol™!)
setzt sich dieser Trend jedoch nicht direkt fort. Durch die Konvektion unterhalb der Pha-
sengrenze kihlt der Kern in diesem Fall zundchst schneller als im Referenzfall ab. Dann
verlangsamt sich das Abkihlen durch das Abschwéachen der Konvektion und durch den
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

geringer werdenden Temperaturunterschied zwischen Kern und Mantelinneren. Der Ver-
gleich der Simulationen mit und ohne Phasengrenze bei V* = 3.0 kJ mol™! zeigt, dass
der Einfluss der Phasengrenze auf die Temperaturentwicklung in halber Tiefe gering ist,
wohingegen an der KMG das Abkihlen des Kerns durch die Phasengrenze verlangsamt
wird.

Die Lithospharendicke kann aus den numerischen Simulationen anhand der radialen Ge-
schwindigkeitsprofile bestimmt werden und wird als der Bereich definiert, in dem im
radialen Profil sowohl der rms-Wert der Tangential- als auch der Radialgeschwindigkeit
(siehe Anhang (A.3)) verschwinden bzw. einen vorgegebenen Wert unterschreiten. In die-
ser Arbeit wird dieser Schwellenwert Uber die Pecletzahl Pe = vd/k = 1.0 festgelegt.
Die Pecletzahl setzt die Bedeutung der Advektion ins Verhaltnis zum Beitrag der Dif-
fusion und entspricht der dimensionslosen Geschwindigkeit (Pe = 1.0 entspricht einer
Geschwindigkeit von 0.0139 mm/a). Bei Pe = vd/xk < 1.0 gewinnt der Warmetransport
durch Diffusion an Bedeutung und kennzeichnet die Lithosphare. Der absolute Wert der
Lithosphérendicke hangt vom verwendeten Schwellenwert ab (siehe Anhang).

Das Verringern des Aktivierungsvolumens fiihrt zu héheren Viskositaten in der N&he der
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Abbildung 5.13: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die zeitliche Entwicklung der
Lithosphérendicke.

Oberflache und zu einer dickeren Lithosphére. Analog erzeugt ein héheres Aktivierungs-
volumen zunéchst eine deutlich diinnere Lithosphare. Durch das starkere Abkuhlen im
Lauf der Zeit und die erhthte Temperaturabhangigkeit der Viskositat wird aber nach
4.5 Ga etwa dieselbe Lithospharendicke wie im Referenzfall erreicht. Die Lithospharen-
dicken liegen zwischen 300 km (V* = 4.5 kJ mol™!) und 367 km (V* = 0.0 kJ mol™).
Ein Vergleich der bestimmten Lithospharendicke mit Messdaten erfolgt in der Diskussion
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5.1 Einfluss des Aktivierungsvolumens

(Kapitel (7)).
Die Temperaturentwicklung des Planeten spiegelt sich im Warmefluss wieder. Abbildung
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Abbildung 5.14: Einfluss des Aktivierungsvolumens auf die zeitliche Entwicklung der
Warmeflusses. Der grau schattierte Bereich markiert den Wertebereich flr den Warme-
fluss entlang der Kernadiabate (Nimmo und Stevenson 2000). Die schwarze Linie zeigt
zur Orientierung den Mittelwert dieses Bereichs.

(5.14) zeigt die Entwicklung des Wéarmeflusses an der Oberflache und an der KMG. An
der Oberflache fuhrt die diinne Lithosphdre im Zusammenspiel mit der anfanglich starken
Konvektion in Fall eines erhdhten Aktivierungsvolumens nach kurzer Zeit zu einem im
Vergleich zum Referenzfall deutlich erh6hten Warmefluss, der wahrend der Evolution ab-
nimmt und nach 4.5 Ga nur geringfligig unterhalb des Wé&rmeflusses im Referenzfall liegt.
Der Warmefluss an der Oberflache bei erniedrigtem Aktivierungsvolumen liegt nach kur-
zer Zeit unter den Werten im Referenzfall. Die Zeitspanne, die bis zum Abweichen vom
Referenzfall vergeht, hangt von der Dicke der anfanglichen Lithosphére ab, da die durch
die Konvektion herantransportierte Warme durch die Lithosphare zur Oberflache diffun-
dieren muss. Nach 4.5 Ga liegt der Warmefluss an der Oberflache zwischen 11.4 mW/m?
(V* = 0.0 kI mol™) und 12.4 mW/m? im Referenzfall.

An der KMG bestimmt weitgehend die Konvektionsstarke den Wérmefluss. Etwas Beson-
deres ist wiederum der Fall der geschichteten Konvektion (V* = 0.0 kJ mol~!). Obwonhl
die volumen-gemittelte Konvektionsstarke zu Beginn relativ schwach ist, fiihrt die Kon-
vektion in der dunnen, kernnahen, unteren Schicht zu einem erhohten Warmefluss. Der
Warmefluss aus dem Kern ist bedeutsam fur die Moéglichkeit eines thermisch getriebe-
nen Dynamos im Mars. Damit thermische Konvektion im Kern einen Dynamo treiben
kann, muss der Warmefluss aus dem Kern groRer sein als der Warmefluss entlang der
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

Kernadiabate (Kapitel (2.5)). Der Warmefluss entlang der Kernadiabate ist nur unzurei-
chend bekannt, da viele Materialparameter des Eisens, insbesondere bei einem erhoh-
ten Schwefelgehalt bei den Druck- und Temperaturbedingungen im Marskern mit grof3en
Unsicherheiten behaftet sind. Nimmo und Stevenson (2000) schlagen den in Abbildung
(5.14) grau schattierten Wertebereich fir den Warmefluss entlang der Adiabate vor. Zur
besseren Orientierung wird ein mittlerer Wert von Fj, = 12 mW/m? angenommen. In
den Simulationen mit kernnaher endothermer Phasengrenze liegt der Warmefluss bei
V* = 4.5 kJmol™" durch die stirkere Konvektion bis etwa 1.4 Ga iber diesem Wert.
Im Fall der geschichteten Konvektion tbersteigt der Wérmefluss diesen Mittelwert bis
etwa 0.35 Ga. In diesen Féllen ware in den genannten Zeitrdumen ein thermisch getriebe-
ner Dynamo mdglich. Die geringe Breite des Maximums erlaubt im Fall der geschichte-
ten Konvektion relativ kurze Aktivitatszeiten fir den Dynamo. Anhand der Simulationen
ist es allerdings schwierig den genauen Einsatz der Dynamoaktivitét festzulegen, da der
anfangliche Abfall des Warmeflusses und der daraufhin einsetzende Wiederanstieg von
der Startkonfiguration (z.B. Stérungsamplitude und -geometrie) abhangen kann. Im Re-
ferenzfall (mit Phasengrenze) bzw. beim Verringern des Aktivierungsvolumens ist ein
thermisch getriebener Dynamo unwahrscheinlich. Eine Lebensdauer von 1.4 Ga im Fall
von V* = 4.5 k mol~! tiberschreitet deutlich die Abschétzungen aus den fehlenden Ma-
gnetisierungen in den groRen Einschlagkratern wie z.B. dem Hellas Basin, die eine Le-
bensdauer des Dynamos im Mars von ungeféhr 0.5 Ga nahelegen (Kapitel (2.5)). Dies ist
wahrscheinlicher mit einem adiabatischen Warmefluss von 17 — 18 mW/m? zu erreichen.
Um die Lebenszeit des Dynamos mit Hilfe der Simulationen besser einzuschranken, ist
eine genauere Kenntnis der Materialparameter nétig. Der heutige Warmefluss aus dem
Kern ist in allen Modellen zu gering, um einen thermisch getriebenen Dynamo zu ermdég-
lichen.

Zusammenfassend fuhrt ein niedrigeres Aktivierungsvolumen zu niedrigeren Viskositaten
an der KMG und im Bereich der Phasengrenze sowie zu héheren Viskositaten bzw. einer
schwacher ausgepréagten niedrigviskosen Zone unterhalb der oberflachennahen thermi-
schen Grenzschicht. Die niedrigen Viskositaten in der Tiefe der Phasengrenze verstarken
den konvektionshemmenden Effekt der Phasengrenze und machen die Phasengrenze zu
einer nahezu undurchldssigen Barriere fur die Konvektionsstromung, so dass diese in zwei
unabhéngigen Schichten stattfindet. In der oberen Schicht steht die Phasengrenze dann
nicht mehr zur Reduzierung der Anzahl der Aufstrome zur Verfuigung, so dass ein Kon-
vektionsmuster mit vielen, schwéacheren Austromen maoglich wird. Dieser Effekt kann je
nach Aktivierungsvolumen lber den ganzen Evolutionszeitraum auftreten oder nach ei-
nem gewissen Zeitraum durch das Erhdhen der Viskositat beim Abkiihlen des Systems
abklingen. Damit die Phasengrenze die Anzahl der Aufstrome reduzieren kann, darf also
eine Mindestviskositat nicht unterschritten werden. Ein niedrigeres Aktivierungsvolumen
flhrt zu einer geringeren Kihlrate des Planeten. Durch ein hoheres Aktivierungsvolumen
wird die niedrigviskose Zone in der Nahe der Oberflache verstarkt. Dies fuhrt insbesonde-
re zu Beginn der Evolution zu einer diinneren Lithosphare und zu einer starkeren Konvek-
tionsbewegung, so dass der Kern und der Planetenmantel schneller abkiihlen. Das schnel-
lere Abkuhlen des Kerns bzw. der durch die heftigere Konvektion erhdhte Warmefluss an
der KMG machen einen friihen thermisch getriebenen Dynamo im Mars auch im Fall mit
Phasengrenze wahrscheinlicher. Der heutige Warmefluss aus dem Kern ist zu gering, um
einen thermisch getriebenen Dynamo zu ermdglichen.
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5.2 Einfluss verschiedener Profile von «(r)

Der thermische Ausdehnungskoeffizient « ist in den bisherigen Modellen vereinfacht als
konstant angenommen worden. Wie in Kapitel (3.6) néher erldutert wird, variiert er mit
der Tiefe als Funktion des Drucks. Da der Expansionskoeffizient die konvektionstreiben-
den Auftriebskrafte beeinflusst, kann seine Tiefenabhangigkeit moglicherweise das Kon-
vektionsmuster, die Rolle der Phasengrenze und die thermische Entwicklung des Planeten
verandern. Dies soll in diesem Kapitel anhand verschiedener Profile untersucht werden.

Abbildung (5.15) zeigt die verschiedenen betrachteten Profile des thermischen Ausdeh-
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Abbildung 5.15: Radiale Profile des thermischen Ausdehnungskoeffizienten. Die Lage
der endothermen Phasengrenze ist durch die schwarze Linie markiert.

nungskoeffizienten, die nach Gleichung (3.56) berechnet werden. Als Referenzfall gilt der
Fall mit konstantem «. Die Profile sind so normiert, dass in halber Tiefe der Referenzwert
erreicht wird. Dem Polynom (3.56) entsprechend, nimmt der Wert des thermischen Aus-
dehnungskoeffizienten von der Oberflache zur KMG ab, wobei die Abweichungen vom
Referenzfall an der KMG Kleiner als an der Oberflache sind. Die Wahl der auftretenden
Materialparameterkombination bestimmt das Verhéltnis «(r,)/«a(r;), das hier zur Cha-
rakterisierung der Profile verwendet wird. Mit Ausnahme der magentafarbenen Kurve,
die den unphysikalischen Fall eines mit der Tiefe zunehmenden Ausdehnungskoeffizi-
enten représentiert und zu einem besseren Verstandnis des tiefenabhangigen Parameters
beitragen soll, ist «(r,)/a(r;) groer als 1. Fir Mars ergibt sich mit den verwendeten
Daten nach Gleichung (3.56) eine Zunahme des Ausdehnungskoeffizienten von der KMG
zur Oberflache von a(r,)/a(r;) = 2.3. Fir die Erde gilt ungeféhr o(r,)/c(r;) = 11.85
(Leitch et al. 1991).
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

Die Konvektionsmuster, die sich unter Verwendung der unterschiedlichen Profile nach
4.5 Ga einstellen, sind in Abbildung (5.16) in den verschiedenen Zeilen durch die Radi-
algeschwindigkeit in halber Tiefe dargestellt. Dabei vergleichen die beiden Spalten die
Situation bei Vernachlassigung einer kernnahen endothermen Phasengrenze (linke Spal-
te, P = 0.0) mit der Situation, die diesen Phasentibergang mit in Betracht zieht (rechte
Spalte, P = —0.2723). Die erste Zeile zeigt den Refenzfall bei konstantem thermischen
Ausdehnungskoeffizient. Dieser Fall ist bereits im Zusammenhang mit dem Einfluss des
Aktivierungsvolumens gezeigt worden und ist hier zur besseren Vergleichbarkeit noch-
mals aufgefuhrt. Ein tiefenabhéngiges Profil des thermischen Ausdehungskoeffizienten
mit a(r,)/a(r;) = 2.3 flhrt bei Vernachldssigung der Phasengrenze zu einem Konvek-
tionsmuster mit vier Aufstromen, von denen einer deutlich schwacher als die drei Gbri-
gen ist. Dieses Muster, in dem die Anzahl der Plumes gegentiber dem Referenzfall ohne
Phasengrenze zurtickgegangen ist, hat sich nach ungefahr 2.5 Ga etabliert. Das Einbe-
ziehen der endothermen Phasengrenze bei diesem «-Profil ergibt eine Anordnung mit
drei Aufstromen, die zwischen 1.3 und 1.9 Ga erreicht wird und sich anschlieBend ledig-
lich in der Amplitude abschwécht. Wird die Tiefenabhangigkeit unter Berucksichtigung
der Phasengrenze weiter verstéarkt (a(r,)/a(r;) = 4.6), so verandert sich das Konvekti-
onsmuster gegeniiber dem vorher betrachteten Fall lediglich durch ein Abschwéchen der
Amplitude der Geschwindigkeit. Erhéht man die radiale Abhdngigkeit weiter, so erge-
ben sich fast identische Konvektionsmuster mit vier Aufstrémen flr den Fall mit Phasen-
grenze und den Fall, der den Phaseniibergang vernachlassigt. Die Aufstrome sind nahezu
symmetrisch zum Aquator und zum Meridian bei ¢ = 45° . Auch die Geschwindigkeits-
amplituden werden durch die Phasengrenze kaum beeinflusst. Lediglich die Zeitspanne,
die vergeht, bis sich dieses Konvektionsmuster etabliert, ist unterschiedlich: Ohne Phasen-
grenze dauert dies etwa 1.5 - 2.0 Ga, wohingegen bei Berlicksichtigung des Mineraliiber-
gangs nur 0.5 - 0.6 Ga vergehen. Die Verwendung des unphysikalischen Profils mit einem
erhohten Ausdehungskoffizienten in der Nahe der KMG erzeugt, wenn die Phasengrenze
nicht in Betracht gezogen wird, ein Konvektionsmuster mit sechs deutlichen Aufstromen,
das sich zwischen 2.5 und 3.0 Ga einstellt. Die Phasengrenze reduziert die Anzahl der
Aufstrome auf drei, von denen der polnahe Plume etwas schwécher als die ubrigen ist.
Die Aufstrome bendtigen zwischen 3.5 und 4.0 Ga, um diese Anordnung einzunehmen.
Insbesondere bei der Aufstromgeschwindigkeit entsteht durch die Phasengrenze ein star-
ker Unterschied. Ein tiefenabhéngiger thermischer Ausdehungskoeffizient mit kleineren
Werten in der Nahe der KMG kann ohne kernnahe endotherme Phasengrenze zu einer Re-
duzierung der Anzahl der Aufstrome flihren. Allerdings ist dieser Mechanismus weniger
effektiv als die Phasengrenze im Referenzfall und setzt sich bei einem weiteren Absenken
von « im kernnahen Bereich nicht fort. Der Einfluss der Phasengrenze wird durch die
Tiefenabhéngigkeit von « (bei a(r,)/a(r;) > 1) abgeschwacht.

In den physikalisch sinnvollen a-Profilen nimmt o an der KMG kleinere Werte an. Ein
Kleinerer thermischer Ausdehnungskoeffizient hemmt auch ohne Phasengrenze Instabili-
taten in der thermischen Grenzschicht und schwéchere Plumes in ihrer Aufwértsbewe-
gung durch ein Verringern des Auftriebs. Die angesammelte Warme steigt dann konzen-
triert in wenigen starken Plumes auf. Diese wenigen Aufstrome werden bei ihrem Auf-
stieg durch den nach oben zunehmenden Ausdehnungskoeffizienten weiter gestarkt. Sie
sind meist stark genug, um die Phasengrenze zu durchdringen, so dass ihr Einfluss verrin-
gert wird. Die Phasengrenze hilft jedoch, die Endkonfiguration friiher zu erreichen. Hinzu
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Abbildung 5.16: Einfluss der verschiedenen Profile des thermischen Ausdehungskoeffi-
zienten auf das Konvektionsmuster (¢ = 4.5 Ga): Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe
(rot: Aufstréme, blau: Abstrome). Die linke Spalte zeigt die Situation ohne Phasengrenze
(P = 0.0), in der rechten Spalte wird die kernnahe endotherme Phasengrenze bertick-
sichtigt (P = —0.2723). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100
entspricht 0.14 cm/a.
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kommt der Einfluss der Abstréme. Durch den deutlich erhdhten Expansionskoeffizienten
in der oberen Mantelhalfte wird der Einfluss der Abstrome auf das Konvektionsmuster
verstarkt, so dass sie das Konvektionsmuster vorgeben und die Position und Anzahl der
Plumes zu einer mehr passiven Reaktion auf die Abstrome wird. Der Trend, die Anzahl
der Aufstrome allein durch ein Absenken von a an der KMG (ohne Phasengrenze) zu
reduzieren, setzt sich so nicht zwangsléaufig fort. Instabilitaten in der kernnahen, thermi-
schen Grenzschicht, auf die die Phasengrenze Einfluss nehmen kann, spielen bei diesem
Mechanismus nur eine untergeordnete Rolle, so dass der Einfluss des Phaseniibergangs
Klein ist und sich nur zu Beginn der Evolution bei den anfanglich vielen Aufstromen aus-
wirkt.

Hansen et al. (1991) untersuchen in einem kartesischen zweidimensionalen Modell den
Einfluss eines tiefenabhdngigen thermischen Ausdehnungskoeffizienten auf die Konvekti-
on in einem inkompressiblen Mantel (erweiterte Boussinesq-Naherung, ohne thermische
Evolution). Auch sie finden sowohl im isoviskosen Medium (Hansen et al. 1991) als auch
im Fall einer tiefenabhé&ngigen Viskositat (Hansen et al. 1993) ein Stabilisieren der kern-
nahen thermischen Grenzschicht durch «(r) und ein gro3skaliges Konvektionsmuster mit
wenigen, starken, stationdren Aufstrémen. Diese starken, konzentrierten Aufstréme ver-
hindern, dass innerhalb der thermischen Grenzschicht Warme angesammelt wird und wei-
tere Instabilitaten entstehen.

Abbildung (5.17) zeigt die radialen Profile der Radialgeschwindigkeit zum einen friihen
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Abbildung 5.17: Einfluss der verschiedenen «(r) auf das Profil der Radialgeschwindigkeit
bei t = 0.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.

Zeitpunkt in der Entwicklung bei ¢ = 0.5 Ga. Zu diesem Zeitpunkt wird deutlich, dass
die Geschwindigkeitsprofile (bei «(r,)/a(r;) > 1) in Richtung der hohen thermischen
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Abbildung 5.18: Einfluss der verschiedenen «(r) auf das Profil der Radialgeschwindigkeit
bei t = 4.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.

Ausdehnungskoeffizienten in der Nahe der Oberflache verschoben sind. Die Radialge-
schwindigkeit ist umso hoher, je groRer das Verhaltnis a(r,) /a(r;) ist. Gleichzeitig nimmt
die Dicke der Lithosphdre mit diesem Verhéltnis ab. Das Berlcksichtigen der Phasen-
grenze (durchgezogene Linien) fiihrt zu etwas geringeren Geschwindigkeiten, wobei aber
im oberflachennahen Bereich der Einfluss der Phasengrenze mit steigendem «(r,)/c(r;)
geringer wird. Wird die endotherme Phasengrenze vernachlassigt (gestrichelte Linien),
so sind auch im kernnahen Bereich die Radialgeschwindigkeiten umso hoher, je grofer
der thermische Ausdehnungskoeffizient ist. Die groRten Geschwindigkeiten ergeben sich
in diesem Bereich fur das Profil mit a(r,)/a(r;) = 0.3. Da die Unterschiede zwischen
den verschiedenen «(r)-Profilen an der KMG geringer sind als in der oberen Mantel-
halfte, sind die Unterschiede in der Radialgeschwindigkeit kleiner. Das Einbeziehen der
Phasengrenze kehrt das Bild jedoch so um, dass nun im kernnahen Bereich und insbe-
sondere in der Tiefe der Phasengrenze die Geschwindigkeit mit abnehmendem « steigt.
Im unphysikalischen Profil mit den gréfiten a-Werten in dieser Region tritt sogar ein
deutliches Minimum in der Tiefe der Phasengrenze auf. Ahnlich wie im Fall der ernied-
rigten Viskositat durch das Verringern des Aktivierungsvolumens (Kapitel (5.1)) flhrt
ein Erhohen des Ausdehnungskoeffizienten zu einem Anstieg der lokalen Rayleighzahl
(Rayleighzahl, in deren Berechnung die lokalen Parameter an Stelle der Referenzwer-
te eingehen), einem Absenken der viskosen Kopplung in der Strdmung und zu einem
verstarkten, konvektionshemmenden Wirken der endothermen Phasengrenze. Analog re-
duziert ein verringerter Ausdehnungskoeffizient den Einfluss der Phasengrenze und l&sst
hohere Geschwindigkeiten zu. Die zumindest zeitweilige Schichtung der Konvektion im
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

Profil mit «(r,)/a(r;) = 0.3 kann dazu beitragen, dass sich das Konvektionsmuster tiber
einen vergleichsweise langen Zeitraum verandert hat und eventuell noch weiter verandert.
Nach 4.5 Ga haben die unterschiedlichen Abkuhlraten und der damit verbundene Anstieg
der Viskositat dazu gefiihrt, dass im oberflaichennahen Bereich die Radialgeschwindig-
keitsprofile sehr dhnlich sind (Abbildung (5.18)). Die Abnahme der Konvektionsstarke
durch den temperaturbedingten Viskositatsanstieg fiihrt zu niedrigeren Radialgeschwin-
digkeiten in der Mantelmitte mit steigendem Kontrast a(r,)/a(r;). Dies gilt nun auch fir
den Bereich an der KMG und in der Tiefe der Phasengrenze ungeachtet der Phasengrenze.
Insbesondere das Minimum fur das Profil «(r,)/a(r;) = 0.3 ist nicht mehr vorhanden.
Die Viskositét ist soweit angestiegen, dass eine ausreichende viskose Kopplung besteht
und den Einfluss der Phasengrenze abschwécht. Ohne die endotherme Phasengrenze lie-
gen die Geschwindigkeiten in weiten Teilen des Mantels oberhalb der Profile, die bei
Berticksichtigung der Phasengrenze entstehen. Der Unterschied nimmt aber mit steigen-
dem «(r,)/a(r;) deutlich ab.

Abbildung (5.19) zeigt das gemittelte Temperaturprofil nach 4.5 Ga. Innerhalb der Figur
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Abbildung 5.19: Einfluss der verschiedenen «(r) auf das Temperaturprofil nach 4.5 Ga.
Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.

ist der kernnahe Bereich zusatzlich vergroRert dargestellt. In der Nahe der Oberflache ist
der Einfluss der verschiedenen Profile des thermischen Ausdehungskoeffizienten gering.
Im Gbrigen Mantel flhrt ein Verstarken des a(r,)/a(r;)-Kontrasts zu niedrigeren Tempe-
raturen. In der Mantelmitte ist die Veranderung der Temperaturen durch die Phasengrenze
sehr klein. An der KMG und in der Nahe der Phasengrenze sind die Temperaturen hoher,
wenn die endotherme Phasengrenze mitsimuliert wird. Dies ist umso starker der Fall je
groRer die der Ausdehnungskoeffizient in dieser Region ist.
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5.2 Einfluss verschiedener Profile von «(r)

Die Entwicklung zu diesem Profil kann mit Hilfe der Konvektionsstérke erkléart werden
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Abbildung 5.20: Einfluss der verschiedenen «(r) auf die Konvektionsstérke.

(Abbildung (5.20)). Die hohen Werte des thermischen Ausdehungskoeffizienten in der
oberen Mantelhélfte flihren zu einer sehr starken Konvektionsbewegung zu Beginn der
Evolution, insbesondere im oberflachennahen Bereich (siehe Abbildung (5.17)) -&hnlich
wie zuvor die verstarkte niedrigviskose Zone bei erhdéhtem Aktivierungsvolumen. Zusam-
men mit der dinnen Lithosphére kann der Mantel so effektiv abkihlen, was sich auch in
der Temperaturentwicklung in halber Tiefe (Abbildung (5.21)) widerspiegelt. Durch die
schwéchere Konvektion und dickere Lithosphére heizt sich der mittlere Mantel im Fall
a(ry)/a(r;) = 0.3 stérker als im Referenzfall auf. Die Konvektionsstérke wird in der
Evolution einerseits durch die steigende Viskositat abgeschwéacht und anderseits nimmt
die stagnierende Lithosphére zunehmend den Bereichs mit hohem, konvektionstreibenden
Ausdehnungskoeffizienten ein. Sowohl bei der Konvektionsstarke als auch bei der Tem-
peraturentwicklung in halber Tiefe macht sich die Phasengrenze lediglich bei den Profilen
mit hoheren a-Werten an der KMG und in der Tiefe der Phasengrenze bemerkbar, wobei
der Temperatureffekt in halber Tiefe sehr klein ist. Die heftigere Konvektion zu Beginn
der Evolution bei a(r,)/a(r;) > 1 zusammen mit dem Unterdriicken der Instabilitaten
in der thermischen Grenzschicht erklart, warum sich das Konvektionsmuster in kiirzerer
Zeit stabilisiert. Umgekehrt vergeht im Fall a(r,)/a(r;) = 0.3 zumindest im Fall mit
Phasengrenze mehr Zeit.

An der KMG wirkt sich die endotherme Phasengrenze deutlicher auf die Temperaturent-
wicklung (Abbildung (5.22)) aus. Ohne Phasengrenze kihlt der Kern mit dem unphysi-
kalischen Profil (erhohte a-Werten in der Nahe der KMG) zu Beginn geringfugig starker
ab. In diesem Fall ist die Konvektion zu Beginn in der N&he des Kerns vergleichsweise
stark. Da die Konvektion im tbrigen Mantel aber schwécher ist und die Warme durch
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Abbildung 5.21: Einfluss der verschiedenen a(r) auf die Evolution der Temperatur in
halber Tiefe.
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Abbildung 5.22: Einfluss der verschiedenen «(r) auf die Evolution der Temperatur an der
KMG.
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5.2 Einfluss verschiedener Profile von «(r)

die dickere Lithosphére nicht abgegeben werden kann, sinkt der Warmefluss (Abbildung
(5.23)) aus dem Kern mit der Zeit und die Kihlrate verringert sich. Bei den tbrigen Profi-
len kuhlt der Kern schneller als im Referenzfall ab, da die Konvektion zu Beginn stéarker ist
und die Warme durch die vergleichsweise starke Konvektion in der Nahe der Oberflache
nach auBBen abgefiihrt werden kann (Abbildung (5.24)). Dies erlaubt einen im Vergleich
zum Referenzfall hoheren Warmefluss aus dem Kern. Die Phasengrenze hemmt das Ab-
kiihlen des Kerns umso deutlicher je groRRer der thermische Ausdehnungskoeffizient in der
Néahe der KMG und der Phasengrenze ist bzw. sinkt der Einfluss, wenn «(r) hier kleinere
Werte annimmt.

Die zu Beginn verstarke Konvektion bei den Profilen mit «(r,)/a(r;) > 1 und der da-
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Abbildung 5.23: Einfluss der verschiedenen a(r) auf die Entwicklung des Warmeflusses
an der KMG. Der grau unterlegte Bereich kennzeichnet den Wertebereich des Warme-
flusses entlang der Adiabate im Marskern (Nimmo und Stevenson 2000). Die schwarze
Linie zeigt zur Orientierung den Mittelwert dieses Bereichs.

mit verbundene erhohte Wérmefluss aus dem Kern auch im Fall mit einer endothermen
Phasengrenze steigert die Wahrscheinlichkeit eines thermisch getriebenen Dynamos im
Mars. Der Warmefluss an der KMG liegt fir das Profil mit a(r,)/a(r;) = 2.31, das flr
Mars angenommen wird, in der Zeit zwischen 0.25 und 1.63 Ga iiber F, = 12 mW/m?,
so dass ein thermisch getriebener Dynamo mdglich sein konnte. Ahnlich wie beim erhéh-
ten Warmefluss durch das erhohte Aktivierungsvolumen stimmt das Zeitfenster und die
Intervalllange nicht mit den Beobachtungen Uberein. Ein weiteres Erhéhen des Kontrasts
a(ry)/a(r;) zeigt allerdings, dass die Breite des Peaks mit besonders hohem Wérmefluss
abnimmt, so dass kiirzere Zeitintervalle flr eine mogliche Aktivitét eines thermisch ge-
triebenen Dynamos erreichbar sind. In den Modellen liegt der Wéarmefluss aus dem Kern
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

nach 4.5 Ga unter dem Warmefluss entlang der Kernadiabate, so dass heute kein ther-
misch getriebener Dynamo aktiv sein kann.
Abbildung (5.24) stellt den Warmefluss an der Oberflache dar. Die unterschiedlichen
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Abbildung 5.24: Einfluss der verschiedenen a(r) auf die Entwicklung des Warmeflusses
an der Oberflache.

Profile haben auf den “heutigen” Warmefluss nach einer Evolution von 4.5 Ga einen ge-
ringen Einfluss. Ahnliches gilt fiir die Lithospharendicke, die in Abbildung (5.25) gezeigt
ist. Sie variiert nach 4.5 Ga fir die physikalisch sinnvollen Profile zwischen 300 und 308
km.

Zusammenfassend fuhrt ein tiefenabhdngiger thermischer Expansionskoeffizient mit klei-
neren Werten (im Vergleich zum Referenzfall) an der KMG zu einer Stabilisierung der
thermischen Grenzschicht und auch ohne Phasengrenze zu einer Reduktion der Anzahl
der Aufstrome. Die kalten Abstrome werden durch den erhdhten Ausdehnungskoeffizien-
ten in der Nahe der Oberfl4che fiir das Konvektionsmuster bedeutender und bestimmen
die Position und Anzahl der Aufstréme mit. Der Einfluss der Phasengrenze sinkt, wenn
der Ausdehnungskoeffizient im kernnahen Bereich kleiner wird, da das Konvektionsmu-
ster weniger durch die Instabilitaten in der thermischen Grenzschicht, auf die die Phasen-
grenze wirken konnte, bestimmt wird. Auch fur die thermische Entwicklung wird die
Phasengrenze weniger bedeutsam, wenn mit dem thermischen Ausdehungskoeffizienten
auch die lokale Rayleighzahl im Bereich um den Ubergang abnimmt. Die héheren Wer-
te des thermischen Ausdehnungskoeffizienten in der oberen Mantelhélfte flihren zu einer
anféanglich dinneren Lithosphére und einer starkeren Konvektionsbewegung, so dass der
Planet effektiver abkiihlen kann. Der Einfluss auf die heutige Lithosphérendicke ist klein.
Mit einer Tiefenabhangigkeit des Ausdehnungskoeffizienten, wie sie flr den Mars ange-
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Abbildung 5.25: Einfluss der verschiedenen «(r) auf die Entwicklung der Lithosphéren-
dicke.

nommen wird, ergibt sich bei Beriicksichtigung der Phasengrenze ein Konvektionsmu-
ster mit drei Aufstromen, das die Konzentration des Vulkanismus in zwei Zentren nicht
vollends erklaren kann. Die Temperatur an der KMG sinkt durch das tiefenabhéngige
Profil um etwa 50 K in der Mantelmitte um ca. 25 K im Vergleich zum Referenzfall. Der
Warmefluss an der KMG ist zu Beginn der Evolution gegeniiber dem Fall mit konstantem
« erhéht, so dass die Wahrscheinlichkeit eines friihen, thermisch getriebenen Dynamos
gesteigert wird.

5.3 Einfluss verschiedener Profile von A\(r)

Hofmeister (1999) hat aus Messungen der Lebensdauer von Phononen ein Modell der
thermischen Leitfahigkeit des Mantels abgeleitet. Dieses Modell und seine Vereinfachun-
gen fur das Konvektionsmodell sind in Kapitel (3.7) genauer beschrieben. In diesem
Abschnitt wird der Einfluss einer tiefenabhangigen, druck- und temperaturbestimmten
thermischen Leitfahigkeit auf das Konvektionsmuster und die thermische Entwicklung
untersucht. Neben dem Profil, wie es sich nach Gleichung (3.61) fiir Mars ergibt, wird
ein weiteres Profil (Profil 2) betrachtet, bei dem Parameter der Erde verwendet werden
(d = 3000 km, K, = 261 GPa und ¢ = 9.8 m/s?) und das eine stirkere Druckabhéngig-
keit aufweist. Abbildung (5.26) zeigt diese Profile zum Zeitpunkt ¢ = 0.0 Ga mit dem
Starttemperaturprofil, das gegenuber den vorherigen Rechnungen nicht verdndert worden
ist. Die Profile sind so normiert, dass in halber Tiefe bei 7" = 1573 K der Referenzwert er-
reicht wird. Diese Normierung liefert fur Profil 2 sehr kleine Werte der thermischen Leit-
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Abbildung 5.26: Profile der thermischen Leitfahigkeit A(r) zum Zeitpunkt ¢ = 0.0 Ga
zusammen mit dem verwendeten Starttemperaturprofil.

fahigkeit an der Oberflache. Das druck- und temperaturabhangige A-Profil fihrt durch die
Druckabhéngigkeit in der unteren Mantelhélfte zu hoheren Werten der thermischen Leit-
fahigkeit. Innerhalb der kernnahen thermischen Grenzschicht fallen die Werte zur KMG
leicht ab. In der oberen Mantelhélfte ist die thermische Leitfahigkeit zunéchst kleiner als
im Referenzfall mit konstantem X\ und es bildet sich unterhalb der thermischen Grenz-
schicht ein deutliches Minimum aus, bevor A innerhalb der Grenzschicht in Richtung
Oberflache wieder ansteigt. Fir Mars ergeben sich an der Oberflache deutlich héhere
Werte als im Referenzfall, fur Profil 2 liegt der Wert an der Oberflache etwas unter dem
Referenzwert.

In Abbildung (5.27) ist das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga fir die Simulationen mit
den verschiedenen Profilen durch die Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe dargestellt.
Die beiden Spalten unterscheiden erneut zwischen dem Fall mit kernnaher endothermer
Phasengrenze (P = —0.2723) in der rechten Spalte und dem Fall ohne Phasengrenze
(P = 0.0) in der linken Spalte. Die erste Zeile zeigt zur besseren Vergleichbarkeit wieder
den Referenzfall mit konstantem \. Die Tiefenabhangigkeit von A, wie sie flr den Mars
angenommen wird, beeinflusst das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga im Fall ohne Phasen-
grenze nur schwach. Lediglich der Aufstrom bei ¢ = 90° auf der Nordhemisphére ist in
seiner Amplitude geringfiigig schwacher und etwas weiter ostlich in Richtung des Aqua-
tors gewandert. Auch in der Entwicklung zu diesem Konvektionsmuster gibt es keine si-
gnifikanten Unterschiede. Mit kernnaher endothermer Phasengrenze entsteht bei diesem
A-Profil zwischen 2.0 und 2.5 Ga ein Konvektionsmuster mit drei Aufstromen. Dieses
Konvektionsmuster wird etwas friher als im Referenzfall erreicht und die Geschwindig-
keitsamplitude ist geringfligig hoher. Die Evolution zu diesem Konvektionsmuster erfolgt
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Abbildung 5.27: Einfluss der beiden Profile der thermischen Leitfahigkeit auf das Kon-
vektionsmuster (¢ = 4.5 Ga): Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot: Aufstrome,
blau: Abstrome). Die linke Spalte zeigt die Situation ohne Phasengrenze (P = 0.0),
in der rechten Spalte wird die kernnahe endotherme Phasengrenze berlcksichtigt
(P = —0.2723). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht
0.14 cm/a.

sehr ahnlich wie im Referenzfall, lediglich der Aufstrom am Pol, der sich im Referenz-
fall abschwdcht und ausstirbt, bleibt hier bestehen. Mit einer verstarkten Druckabhéngig-
keit (Profil 2) entsteht ohne Phasengrenze nach 4.5 Ga ein Konvektionsmuster, in dem
nur noch vier voneinander getrennte Aufstrome erkennbar sind, von denen einer deutlich
schwacher ist als die Ubrigen. Die Geschwindigkeitsamplitude der Aufstrome ist héher als
im Referenzfall. Im Referenzfall wird zwischen 2.0 und 2.5 Ga ein Konvektionsmuster
mit sechs Aufstrdmen beobachtet (Abbildung (5.3)), von denen alle bis auf zwei vonein-
ander durch Abstrome getrennt werden. Dieses Muster bleibt bis zum Ende der Evolution
so erhalten. Fur Profil 2 wird ein sehr ahnliches Muster zwischen 1.5 und 2.0 Ga erreicht.
Allerdings brechen hier in der weiteren Evolution die trennenden Abstrombénder auf und
die Aufstrome bewegen sich aufeinander zu und vereinigen sich, so dass die Anzahl nach
4.5 Ga reduziert ist. Mit Phasengrenze wird mit Profil 2 wiederum ein Konvektionsmu-
ster mit drei Aufstrémen erzeugt, das sich schon nach 1.5 - 2.0 Ga etabliert hat. Dabei
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sind die drei verbleibenden Aufstrome bereits frih in der Evolution deutlich starker als
die Ubrigen, die sehr schnell schwéacher werden und aussterben. Die starken Aufstrome
verandern ihre Postion bis zum Ende der Evolution nicht. Im Referenzfall ist die Domi-
nanz der spéter verbleibenden Aufstrome in dem friihen Stadium nicht so deutlich und die
schwdcheren Aufstrome tberdauern einen l&ngeren Zeitraum (Abbildung (5.4)).

Der Einfluss des Profils \(r), wie es sich mit den Marsparametern ergibt, auf das Konvek-
tionsmuster ist insbesondere ohne Phasengrenze gering. Im Fall mit Phasengrenze tragen
die erhohten Diffusivitaten an der KMG eventuell dazu bei, kleinere Temperaturanomali-
en oder Instabilitdten durch Warmediffusion zu schwéchen, verbleibende Aufstrome sind
stark genug, um die Phasengrenze zu durchdringen, so dass der Effekt der Phasengrenze
geringer ist. Die Geschwindigkeiten in der N&he der KMG sind durch die Phasengrenze
besonders zu Beginn der Evolution geringer, so dass die Diffusion eine gréRRere Rolle
spielen kann. Dies scheint im Fall mit Phasengrenze bei Profil 2 in verstarkter Form der
Fall zu sein, so dass schwachere Abstréme durch Diffusion schneller aussterben. Bei Ver-
nachlassigung der Phasengrenze fihrt der mit der Tiefe starker zunehmende Diffusions-
koeffizient (Profil 2) zu einem Abschwachen der Abstrome (durch Wérmeleitung), was
vielleicht das Aufbrechen der Abstrombander und das Vereinen von Plumes vereinfachen
kann. Die durch die héheren Temperaturen (siehe unten) starkere Konvektion unterstitzt
dies zusatzlich.

Dubuffet und Yuen (2000) finden in isoviskosen, dreidimensionalen (kartesischen) Mo-
dellen (Boussinesq-Naherung) ein Stabilisieren der Konvektionsstrémung und der Grenz-
schichten durch eine realistische (vollstandig) temperatur- und druckabhéngige thermi-
sche Leitfahigkeit. Die Modelle benutzen Parameter flr den unteren Erdmantel (Ra=5 -
105). Spater untersuchen Dubuffet et al. (2002) in zwei- und dreidimensionalen, kartesi-
schen isoviskosen Konvektionsmodellen in der Boussinesg-Né&herung (im Parameterbe-
reich der Erde) systematisch den Einfluss der einzelnen Beitrdge zur thermischen Leit-
fahigkeit, insbesondere berlicksichtigen sie die vollstdndige Temperaturabhéngigkeit der
thermischen Leitfahigkeit, die die Nichtlinearitat der Gleichung erhoht. Vernachldssigen
sie diese zusétzliche Nichtlinearitat und nehmen ein rein tiefenabhéngiges (linear mit der
Tiefe ansteigendes) Profil der Leitfahigkeit an, so beobachten sie einen stabilisierenden
Effekt auf die Konvektion, der der einer tiefenabhangigen Viskositat oder eines tiefen-
abhéngigen Ausdehnungskoeffizienten dhnlich ist. In den vorliegenden Modellen wird
ebenfalls ein (zeitabhangiges) tiefenabhéngiges Profil verwendet, das im konvektieren-
den Bereich von dem linearen Anstieg der Leitfahigkeit mit dem Druck dominiert ist, so
dass die Ergebnisse von Dubuffet et al. (2002) obige Beobachtungen unterstiitzen kdnnen.
Abbildung (5.28) zeigt das Profil der gemittelten Temperatur nach 4.5 Ga fur die Simu-
lationen mit den unterschiedlichen Profilen der thermischen Leitfahigkeit. Der kernnahe
Bereich ist zusatzlich vergroRert dargestellt. Besonders aufféllig ist der Unterschied in
der N&he der Oberflache bei Profil 2. Die niedrigen Werte der thermischen Leitfahig-
keit fuhren bei Profil 2 zu einem deutlich stirkeren Temperaturgradienten. Der isotherme
Mantelbereich dehnt sich etwa 100 km weiter in Richtung Oberflache aus. Zudem sind die
Temperaturen hier hoher als im Referenzfall. Die schwéchere Druckabhangigkeit, wie sie
far Mars gilt, fiihrt in unmittelbarer Nahe der Oberfldche zu etwas geringeren Temperatu-
ren als im Referenzfall. Der Anstieg ist in diesem Fall etwas steiler und die Temperaturen
in halber Tiefe sind geringfligig hoher als im Referenzfall. In der Mantelmitte und im
oberflachennahen Bereich ist der Einfluss der Phasengrenze gering. Dies wird ebenfalls
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5.3 Einfluss verschiedener Profile von \(r)
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Abbildung 5.28: Einfluss der beiden Profile der thermischen Leitfahigkeit auf das gemit-
telte Temperaturprofil nach 4.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Position der Phasen-
grenze.

bei Betrachtung der Temperaturentwicklung in halber Tiefe in Abbildung (5.29) deutlich.
Durch die Wahl der Tiefenabhéangigkeit von A wird der Einfluss der Phasengrenze auf
die Temperaturentwicklung in halber Tiefe nicht beeinflusst. Allerdings werden mit dem
Profil fir Mars in der Mantelmitte etwas hohere Temperaturen (ca. 20 K tiber dem Refe-
renzfall) erreicht. Mit Profil 2 ist der Einfluss stérker, so dass die Temperaturen 30 K tber
den Temperaturen im Referenzfall liegen. Durch die niedrigen Warmeleitfahigkeiten in
der Nihe der Oberflache und insbesondere beim Ubergang zur Lithosphére, in der War-
me nur durch Diffusion transportiert werden kann, kann der Mantel die Warme weniger
effizient abgeben. Zusammen mit dem zumindest zu Beginn hoheren Wérmefluss aus dem
Kern in den Mantel flihrt dies zu einem Erhéhen der Temperaturen.

Ein verlangsamtes Abkihlen des Planeten durch eine druck- und (vollstdndig) tempera-
turabhdngige thermische Leitfahigkeit und die damit verbundene niedrigleitfahige Zone
beobachten auch van den Berg et al. (2002), van den Berg und Yuen (2002) fur den isovis-
kosen Fall bzw. van den Berg et al. (2004) flr den Fall einer druck- und temperaturabhan-
gigen Viskositat. Diese Evolutionsmodelle in zweidimensionaler kartesischer Geometrie
(erweiterte Boussinesq-Approximation) fur den Erdmantel vernachléssigen den Warme-
fluss aus dem Kern. Wird die Temperaturabhangigkeit der Leitfahigkeit vernachléssigt
und nur die lineare Druckabhéngigkeit in Betracht gezogen, ist der Unterschied in der
Abkuhlrate (verglichen mit dem Fall einer konstanten Leitfahigkeit) geringer. Dies ver-
deutlicht die Bedeutung der Temperaturabhangigkeit der thermischen Leitfahigkeit fir
die thermische Entwicklung (van den Berg et al. 2004). Aufgrund diverser Unterschie-
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Abbildung 5.29: Einfluss der beiden Profile der thermischen Leitfahigkeit auf die Tempe-
raturentwicklung in halber Tiefe.

de zu den vorliegenden Modellen (Geometrie (van den Berg und Yuen 2002), Parameter
(Erde-Mars), Naherungsweise (erweiterte - einfache Boussinesq-Naherung), Temperatur-
randbedingung an der KMG) konnen die Temperaturunterschiede durch die Einfuhrung
einer realistischen thermischen Leitféhigkeit nicht verglichen werden. In den vorliegen-
den Modellen ist der Einfluss der Tiefenabhangigkeit der thermischen Leitfédhigkeit deut-
lich geringer.

Die Profile der thermischen Leitfahigkeit am Ende der Evolution sind in Abbildung (5.30)
gezeigt. Gegeniiber den Startprofilen sind die Minima in der Nahe der Oberflache entspre-
chend der Temperaturprofile etwas in Richtung Mantelmitte verschoben und schwécher
ausgepragt. Auch an der KMG sieht man den Einfluss des im Vergleich zum Startprofil
abgeschwachten Temperaturgradienten.

An der KMG fuhren die héheren thermischen Leitfahigkeiten im Fall ohne Phasengrenze
zundchst zu einem geringfugig schnelleren Abkiihlen des Kerns (Abbildung (5.31)) . Bei
t = 2.0 Ga besteht zwischen den Temperaturen an der KMG im Referenzfall und bei
Profil 2 ein Unterschied von lediglich 20 K. Spater wird der Unterschied sogar kleiner,
so dass sich nach 4.5 Ga die gleiche Temperatur von 1723 K fiir alle Profile einstellt. Da
der Mantel bei einem tiefenabhdngigen A etwas warmer ist, sinkt der Temperaturgradi-
ent in der kernnahen thermischen Grenzschicht und der Warmefluss (Abbildung (5.32))
verringert sich trotz héherer Leitfahigkeit, so dass sich die Temperaturen angleichen. Mit
der endothermen Phasengrenze kuhlt der Kern wéhrend der ganzen Evolution bei den
tiefenabhangigen Profilen, insbesondere bei Profil 2 starker ab als im Referenzfall. Am
Ende der Evolution liegen die Temperaturen an der KMG bei Profil 2 etwa 34 K unter den
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Abbildung 5.30: Profile der thermischen Leitféhigkeit nach 4.5 Ga.
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Abbildung 5.31: Einfluss der beiden Profile der thermischen Leitfahigkeit auf die Tempe-

raturentwicklung an der KMG.
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Abbildung 5.32: Einfluss der verschiedenen \(r) auf die Entwicklung des Warmeflusses
an der KMG und der Oberflache. Der grau unterlegte Bereich kennzeichnet den Wertebe-
reich des Warmeflusses entlang der Adiabate im Marskern (Nimmo und Stevenson 2000).
Die schwarze Linie zeigt zur Orientierung den Mittelwert dieses Bereichs.

Werten im Referenzfall (1790 K). Zu dem starkeren Abkuhlen bei Profil 2 trégt auch der
schwachere Einfluss der Phasengrenze bei, die das Abkuhlen verlangsamt. Der Einfluss
ist fur das A-Profil des Mars etwas kleiner, so dass sich hier nach 4.5 Ga ein Tempera-
turunterschied von 15 K gegentiber der Referenzfall ergibt. Der Temperaturunterschied
durch die Phasengrenze nimmt durch die Tiefenabhéngigkeit von \ ab.

Der Warmefluss an der Oberflache ist zu Beginn der Evolution durch die niedrigen Werte
von A\ (Profil 2) kleiner als im Referenzfall. Am Ende der Evolution ist der Unterschied
jedoch gering, da der Temperaturgradient bei Profil 2 deutlich starker ist.
An der KMG wird der Warmefluss sowohl mit also auch ohne Phasengrenze durch die
erhdhten thermischen Leitfahigkeiten zu Beginn der Evolution gegenuiber dem Referenz-
fall etwas erhoht. Vergleicht man den Warmefluss an der KMG mit dem Wéarmefluss
entlang der Kernadiabate (grau hinterlegte Bereich) und orientiert sich am Mittelwert
(Fm = 12 mW/m?), so reicht dieses Erhéhen bei dem \-Profil, das fiir Mars angenommen
wird, nicht aus, diesen Wert zu Uberschreiten und einen thermisch getriebenen Dynamo zu
ermoglichen. Bei Profil 2 liegt der Wérmefluss zwischen 0.1 und 1.7 Ga geringflgig tber
diesem Mittelwert, allerdings beschreibt dieses Profil nicht die Situation im Mars und
zudem stimmt erneut die Lebensdauer eines méglichen Dynamos nicht mit den Beobach-
tungen Uberein. Der “heutige” Warmefluss ist zu gering, um einen thermisch getriebenen
Dynamo zu ermdglichen.

Der Effekt der unterschiedlichen \-Profile auf die Lithospharendicke ist in Abbildung

94



5.3 Einfluss verschiedener Profile von \(r)

350 T T T T T T T T T
A = const
A = A(r) (Mars) s
A = X(r) (Profil 2) ¢
— 300 gestrichelt: = P =0.0 Z ]
e durchgezogen: P = -0.2723
=,
2
O 250
©
C
o
Hq]
S 200
0
o
=
5
150
100 i i i i i i i i i
0 05 1 15 2 25 3 35 4 45 5

Zeit t [Ga]

Abbildung 5.33: Einfluss der verschiedenen \(r) auf die Entwicklung der Lithosphé&ren-
dicke

(5.33) gezeigt. Das A-Profil fir Mars flhrt zu einer geringfiigig dickeren Lithosphare
(ohne Phasengrenze: 315 km, mit Phasengrenze 309 km), die sich durch die etwas niedri-
geren Temperaturen in diesem Bereich (siehe Abbildung (5.28)) erklart. Hingegen ergibt
sich bei Profil 2 durch das ausgeprégtere Minimum, die kleineren Werte der thermischen
Leitfahigkeit an der Oberflache und das damit verbundenen Aufheizen im oberen Man-
tel eine deutlich (etwa 50 km) diinnere Lithosphére. Aufgrund der geringen thermischen
Leitfahigkeit in der Lithosphére kihlt der Planet trotz vergleichsweise diunner Lithosphé-
re und starkerer Konvektion (durch héhere Temperaturen) langsamer ab.

Insgesamt ist der Effekt einer tiefenabhangigen thermischen Leitfahigkeit mit den Para-
metern fir den Mars auf die thermische Entwicklung und das Konvektionsmuster sehr
schwach. Eine verstarkt tiefenabhangige, druck- und temperaturbestimmte thermische
Leitfahigkeit kann auch ohne Phasengrenze zu einer Reduktion der Aufstrome und einem
Stabilisieren der kernnahen thermischen Grenzschicht fiihren. Der Einfluss der Phasen-
grenze auf die thermische Entwicklung wird &hnlich wie bei einem tiefenabhéngigen ther-
mischen Ausdehnungskoeffizienten reduziert. Der Mantel kuhlt durch das Ausbilden ei-
ner Zone mit niedriger Leitfahigkeit und einen erhdhten Warmefluss aus dem Kern etwas
langsamer ab. Das anfangliche Erhohen des Warmeflusses an der KMG ist aber schwach
und erhoht die Wahrscheinlichkeit fiir einen thermisch getriebenen Dynamo nur unwe-
sentlich. Insbesondere bleibt der Peak im Warmefluss sehr breit, so das es schwer ist, eine
kurze Lebensdauer des Marsdynamos zu erklaren. Der Wérmefluss nach 4.5 Ga ist zu
gering, um einen aktuellen, thermisch getriebenen Dynamo zu erlauben.
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

5.4 Einfluss der Kombination von «(r) und \(r)

5.4.1 Modelle fur Mars mit a(r), A(r) und zusatzlichen exothermen
Phasengrenzen

Nachdem in den vorherigen Abschnitten nacheinander die Effekte eines tiefenabhdngigen
thermischen Ausdehnungskoeffizienten und einer tiefenabhangigen, druck- und tempera-
turbestimmten thermischen Leitfahigkeit untersucht worden sind, wird in diesem Kapi-
tel der Einfluss der Kombination beider Tiefenabhangigkeiten betrachtet. Dabei werden
die Profile jeweils so gewdhlt, dass sie auf den Mars zutreffen. Um die Modelle dartiber
hinaus realititsgetreuer zu gestalten, werden in weiteren Simulationen die exothermen
Phasengrenzen zwischen «- und (-Spinell sowie zwischen 3- und ~-Spinell berticksich-
tigt. Im letzten Schritt sind die Positionen der einzelnen Phasengrenzen im Lauf der Zeit
nicht mehr fest, sondern verandern sich mit der Zeit entsprechend der Temperaturent-
wicklung. In dieser Simulation wird in jedem Zeitschritt der Schnittpunkt der jeweiligen
Clausius-Clayperon-Kurve mit dem gemittelten Temperaturprofil berechnet und die Tiefe
der einzelnen Phasengrenzen neu bestimmt.

Die Konvektionsmuster, die sich nach 4.5 Ga durch Kombination von «(r) und A(r) und
die zusatzlichen exothermen Phasengrenzen ergeben, sind in Abbildung (5.34) durch die
Radialgeschwindigkeit in der Mantelmitte dargestellt. In der linken Spalte ist die kernna-
he endotherme Phasengrenze vernachléssigt, wahrend sie in der rechten Spalte berlck-
sichtigt wird. Die erste Zeile zeigt zum Vergleich den Referenzfall mit konstanten Ma-
terialparametern. Ohne die endotherme Phasengrenze ergibt sich bei gleichzeitiger Be-
ricksichtigung von a(r) und A(r) ein Konvektionsmuster mit drei Aufstromen. Dieses
Konvektionsmuster weicht auch in der Geschwindigkeitsamplitude nur geringfiigig vom
Fall a(r), A = const (Abbildung (5.16 a)) ab. Lediglich der vierte Plume, der im Fall
a(r), A = const sehr schwach ist, verschmilzt hier mit dem benachbarten Aufstrom.
Das Gleiche gilt fur die Simulation, die die endotherme Phasengrenze berticksichtigt.
Das Konvektionsmuster ist nahezu identisch zur Simulation mit «(r), A = const. Im
Fall o = const, A = A(r) ergibt sich zwar ebenfalls eine Anordnung mit drei Aufstro-
men, allerdings ist hier die Geschwindigkeitsamplitude hoher. Die Anzahl der Aufstrome
wird bei a(r) und A(r) durch die endotherme Phasengrenze nicht mehr beeinflusst, die
Positionen der Aufstrome sind leicht verandert und die Amplitude ist mit endothermer
Phasengrenze hoher. Die Entwicklung zu diesem Muster vollzieht sich mit Phasengrenze
schneller. Hier werden etwa 1.5 Ga bendtigt (Abbildung (5.36)), wahrend ohne Phasen-
grenze ca. 2.5 Ga vergehen (Abbildung (5.35)). Simuliert man auch den Effekt der beiden
exothermen Phaseniibergange mit, so entsteht ohne kernnahe endotherme Phasengrenze
ahnlich zum vorherigen Fall ein Muster mit drei deutlich voneinander getrennten Plumes.
Dieses Muster bendtigt ebenfalls 2.0 - 2.5 Ga, um sich zu entwickeln, allerdings sind die
Geschwindigkeiten deutlich héher. Mit Hilfe der endothermen Phasengrenze reduziert
sich die Anzahl der Aufstrome auf zwei, von denen der eine gegentiber dem Referenz-
fall etwas in Richtung Norden verschoben ist. Die Amplitude ist dagegen deutlich héher
als im Referenzfall und das Muster wird zwischen 1.5 und 2.0 Ga (Abbildung (5.37))
und somit friher als im Referenzfall erreicht. Entfernt man in diesem Fall nach 2.0 Ga
die endotherme Phasengrenze, so verandert sich das Konvektionsmuster nicht signifikant
gegeniiber dem Fall, der die endotherme Phasengrenze wéhrend der ganzen Entwicklung
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a) a=const, A = const

 (step=73.74) Ll (step=116.01)

T (step=74.94)

c) a=a(r), A = A(r), zwei exotherme Phasengrenzen

© O (step=137.27) S (step=166.20)

d) a=a(r), A = A(r), zeitlich veranderliche Position der Phasengrenzen

(étep=187-19)

Abbildung 5.34: Konvektionsmuster nach 4.5 Ga bei Kombination von «(r) und A(r)
und zusatzlichen exothermen Phasengrenzen: Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot:
Aufstréme, blau: Abstrome). Die linke Spalte zeigt die Situation ohne die kernnahe endo-
therme Phasengrenze, in der rechten Spalte wird die kernnahe endotherme Phasengrenze
berucksichtigt. Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht
0.14 cm/a.
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a) =05Ga b) =1.0Ga
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Abbildung 5.35: Zeitliche Entwicklung des Konvektionsmusters bei Kombination von
a(r) und A\(r) ohne Phasengrenzen: Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot: Aufstro-
me, blau: Abstréme). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 ent-
spricht 0.14 cm/a.
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a) t=054Ga
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Abbildung 5.36: Zeitliche Entwicklun
a(r) und A\(r) mit endothermer Phasen

(step=91.98)

g des Konvektionsmusters bei Kombination von
grenze (P = —0.2723): Radialgeschwindigkeit in

halber Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Der Contourstep der Geschwindigkeit ist
angegeben: step=100 entspricht 0.14 cm/a.
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a) t=0.5 Ga . b) t=1.0 Ga

L T (5tep=1066.68) L (step=1005.21)

d) t=20Ga ...

f) t=3.0 Ga

T 106 76) ST (step=320.49)
h) t=4.0 Ga

S (step=284.20) S T (step=208.30)
) =45Ga

(s’té5=165.02)
Abbildung 5.37: Zeitliche Entwicklung des Konvektionsmusters bei Kombination von
a(r) und A(r) mit endothermer und exothermen Phasengrenzen: Radialgeschwindigkeit

in halber Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstréme). Der Contourstep der Geschwindigkeit
ist angegeben: step=100 entspricht 0.14 cm/a.
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5.4 Einfluss der Kombination von «(r) und A(r)

in Betracht zieht. Lediglich die Amplitude schwécht sich leicht ab. Das zeitliche \Verén-
dern der Position der Phasengrenze hat keinen signifikanten Einfluss auf die Anordnung
von Auf- und Abstromen. In der Augenblickaufnahme ist die Radialgeschwindigkeit in
diesem Fall 13 % hdéher als im Fall mit zeitlich festen Positionen der Phaseniibergange.
In Abschnitt (5.3) ist gezeigt worden, dass der Einfluss von A\(r) mit den Parametern
fur Mars auf das Konvektionsmuster sehr gering ist. Dies bestétigt sich ebenfalls bei der
Kombination von «(r) und A(r), so dass das Konvektionsmuster durch «(r) bestimmt
erscheint. Der Einfluss der kernnahen Phasengrenze ist bei der Kombination von «(r)und
A(r) geringer. Die exothermen Phasengrenzen verstérken die Konvektionsbewegung, was
die in diesem Fall htheren Geschwindigkeitsamplituden in halber Tiefe, in direkter N&he
zu den exothermen Phasengrenzen erklart (Abbildung (5.38)). Der Unterschied zwischen
zwei bzw. drei Aufstromen im Fall mit endothermer Phasengrenze ist gering und wird
im Wesentlichen durch das Verhalten des polnahen Plumes bestimmt. In den Simulatio-
nen mit nur einem tiefenabhéngigen Parameter scheint dieser Plume stabilisiert zu sein.
Im Referenzfall wird er im Lauf der Zeit schwécher, das Abstromband zu dem 6stlichen
Plume bricht auf und der polnahe Plume verschmilzt mit diesem Aufstrom (Abbildung
(5.4)). Bei den exothermen Phasengrenzen bewegt sich der polnahe Aufstrom durch die
starkere Konvektion im Vergleich zum Referenzfall vom Pol weg und verschmilzt ebenso
mit den ubrigen, so dass die Anzahl reduziert wird (Abbildung (5.37)). Der Unterschied
hangt jedoch wahrscheinlich sehr stark von den exakten Bedingungen direkt nach dem
Start ab, die durch die exothermen Phasengrenzen veréndert werden, und kann nicht ein-
deutig mit einem verstarkten Wirken der endothermen Phasengrenzen erklart werden. Das
Konvektionsmuster &ndert sich nicht signifikant, wenn man nach 2.0 Ga die endotherme
Phasengrenze entfernt, was die Stabilitat diese Musters zeigt und verdeutlicht, dass die
Phasengrenze in diesen Stadium der Entwicklung keine entscheidende Rolle mehr spielt.
In der Temperaturentwicklung in halber Tiefe (Abbildung (5.39)) kompensieren sich
bei Kombination von «(r) und A(r) die einzelnen Effekte nahezu. Ohne die exothermen
Phasengrenzen kuhlt der Mantel in halber Tiefe unwesentlich schneller ab. Der Tempe-
raturunterschied zum Referenzfall betragt bei ¢ = 4.5 Ga nur 5 K. Das Beriicksichtigen
der exothermen Phasengrenzen bzw. die zeitliche Variation der Position der Phasengren-
zen liefert etwas hohere Temperaturen als im Referenzfall. Allerdings ist auch hier der
Unterschied von 5 K bei ¢ = 4.5 Ga nicht signifikant. Bei der magentafarbenen Kurve
ist die Position des Phasentlibergangs zwischen 3— und ~-Spinell von rz, = 2053 km zu
73y = 2117 km in Richtung Oberflache verschoben, um einen besseren Vergleich mit dem
Fall der beweglichen Phasengrenze zu gewéhrleisten. Der Einfluss dieser Positionsénde-
rung ist allerdings vernachlassigbar (rote und magentafarbene Kurve kommen fast zur
Deckung), so dass im Weiteren keine Unterscheidung zwischen beiden Fallen gemacht
wird. Die zeitabhangige Position der Phasengrenzen ist in Abbildung (5.40) dargestelit.
An der KMG filhren sowohl «(r) als auch A\(r) zu einem schnelleren Abkuhlen des
Kerns, so dass sich die Einfliisse beider Tiefenabhangigkeiten hier zu Beginn der Evoluti-
on verstarken kdnnen (Abbildung (5.41)). Das Vernachlassigen der endothermen Phasen-
grenze fuhrt bei gleichzeitiger Beruicksichtigung von «(r) und \(r) nach 4.5 Ga zu etwa
15 K niedrigeren Temperaturen gegentber dem Fall mit konstanten Materialparametern.
Die exothermen Phasengrenzen verstarken das Abkuhlen durch die heftigere Konvekti-
on dariiber hinaus, so dass sich Temperaturunterschiede nach 4.5 Ga von 23 K einstel-
len. Diese Temperaturunterschiede durch die tiefenabhangigen Parameter bzw. die exo-
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Abbildung 5.38: Einfluss der Kombination von «(r) und A(r) und der exothermen Pha-
sengrenzen auf das Profil der Radialgeschwindigkeit nach 4.5 Ga. Die Lage der einzelnen
Phasengrenzen (nach 4.5 Ga) ist durch die senkrechten Linien markiert.
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Abbildung 5.39: Einfluss der Kombination von «(r) und A(r) und der exothermen Pha-
sengrenzen auf die Entwicklung der Temperatur in halber Tiefe.
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Abbildung 5.40: Zeitliche Entwicklung der Position der Phasengrenzen. Im magentafar-
benen Fall ist die exotherme Phasengrenze zwischen 5— und ~-Spinell in Richtung Ober-
flache verschoben, so dass die Position der Starttiefe im Fall der beweglichen Phasen-
grenze entspricht. Ansonsten stimmen die rot und magenta markierten Positionen ber-
ein.

thermen Phasengrenzen sind sehr klein. Durch die Tiefenabhangigkeit von «(r) sind sie
jedoch stérker als im Fall A(r), wo am Ende nahezu gleiche Temperaturen erreicht wer-
den. Deutlicher wird der Einfluss der Erweiterungen unter Einbeziehung der endothermen
Phasengrenze. Hier fuhrt die Kombination von «(r) und A(r) zu einem Temperaturunter-
schied von 55 K gegeniiber dem Referenzfall, die exothermen Phasengrenzen vergro-
Rern diesen Unterschied auf 75 K. Die zeitliche Verdnderung der Lage der Phasengrenzen
hat nur einen geringen Einfluss. Der Effekt von «(r) und A(r) im Fall mit endothermer
Phasengrenze ist deutlicher, da sie nicht nur direkt den Wé&rmetransport beeinflussen, son-
dern auch die Wirkung der Phasengrenze selbst reduzieren. Dies wird daran deutlich, dass
der Temperaturunterschied durch die endotherme Phasengrenze bei der Kombination von
a(r) und A(r) kleiner als im Fall mit konstanten Materialparametern ist. Die “heutige”
Temperatur an der KMG (nach 4.5 Ga) im Fall ohne Phasengrenzen bei konstanten Mate-
rialparametern unterscheidet sich kaum vom “realitdtsgetreuen” Fall mit drei, zeitlich in
ihrer Position veranderlichen Phaseniibergangen und tiefenabhangigen Parametern. Die
genaue zeitliche Entwicklung hangt jedoch von der Existenz der Phaseniibergédnge und
der Tiefenabhéngigkeit der Parameter ab.

Das Abkuhlverhalten des Kerns spiegelt sich auch im Warmefluss an der KMG wie-
der. Entsprechend der Temperaturentwicklung an der KMG fuihren sowohl a(r) als auch
A(r) einzeln zu Beginn der Evolution zu einem Erhdhen des Wéarmeflusses aus dem Kern.
Die gleichzeitige Berucksichtigung beider Tiefenabhé&ngigkeiten verstéarkt diesen Effekt,
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Abbildung 5.41: Einfluss der Kombination von «(r) und A(r) und der exothermen Pha-
sengrenzen auf die Entwicklung der Temperatur an der KMG

wie Abbildung (5.42) zeigt. Die exothermen Phasengrenzen erhthen den Wéarmefluss
nochmals. Gegen Ende der Evolution ist allerdings der Unterschied im Warmefluss zwi-
schen den Féllen ohne endotherme Phasengrenze und den vollstandigen Modellen (drei
Phasengrenzen, «(r) und A(r)) sehr klein. Lediglich im Referenzfall mit endothermem
Phaseniibergang und konstanten thermischen Parametern ist der Warmefluss geringfigig
hoher. Das Erhohen des Warmeflusses aus dem Kern unterstiitzt die Moglichkeit eines
thermisch getriebenen Dynamos in der frihen Evolution. Selbst im Fall mit endothermer
Phasengrenze Uberschreiten alle Simulationen den Mittelwert des Parameterbereichs fiir
den Warmefluss entlang der Adiabate von 12 mW/m?. Ohne die exothermen Phaseniiber-
gange gilt dies Gber einen Zeitraum von 1.7 Ga, mit diesen fiir 1.6 Ga. Bei Verstarkung der
Konvektion mit Hilfe der exothermen Phasentbergénge wird zudem der obere Grenzwert
des adiabatischen Warmeflusses tiberschritten. Sollte sich folglich der obere Bereich des
Intervalls fir den adiabatischen Warmefluss als richtig erweisen, so wirde das Erreichen
der hohen Werte und die kiirzere Lebenszeit des Dynamos fur diese Modelle sprechen.
Bei Kombination von «(r) und A(r) ist der Einfluss der endothermen Phasengrenze auf
das Konvektionsmuster nicht mehr so dominant, bzw. auch ohne diesen Ubergang ist die
Anzahl der Aufstrome gegenuiber dem Referenzfall reduziert. In beiden Féllen wird ein
Konvektionsmuster mit drei Aufstrémen erreicht. Der Unterschied zwischen drei Auf-
stromen und zwei Aufstdmen, die durch die Vulkanismusverteilung nahegelegt werden,
ist klein. Ohne die endotherme Phasengrenze ist der Warmefluss bei Kombination von
a(r) und A(r) in einem deutlich kirzeren Zeitintervall stark erhoht. Dies flhrt bei einem
hohen Wert fiir den adiabatischen Warmefluss zu einer Lebenszeit des Dynamos von etwa
0.7 Ga, was mit den Beobachtungen vereinbar ist. Auch bei Kombination von «(r) und
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Abbildung 5.42: Einfluss der Kombination von «(r) und A(r) und der exothermen Pha-
sengrenzen auf die Entwicklung des Warmeflusses an der KMG. Der grau unterlegte Be-
reich kennzeichnet den Wertebereich des Warmeflusses entlang der Adiabate im Mars-
kern (Nimmo und Stevenson 2000). Die schwarze Linie zeigt zur Orientierung den Mit-
telwert dieses Bereichs.

A(r) und Berucksichtigung der Effekte der exothermen Phasengrenzen ist der Warmefluss
nach 4.5 Ga zu klein, um durch thermische Konvektion einen Dynamo anzutreiben.

Der Warmefluss an der Oberflache wird nach 4.5 Ga durch die Tiefenabhangigkeit der
thermischen Parameter bzw. die verschiedenen Kombinationen der Phasengrenzen nicht
signifikant beeinflusst und liegt zwischen 12.3 und 12.5 mW/m?.

In der zeitlichen Entwicklung der Lithosphérendicke (Abbildung (5.43)) Gberwiegt bei
der Kombination von «(r) und A(r) zu Beginn der Evolution der Einfluss von «(r), der
im Vergleich zum Referenzfall zu einer etwas dunneren Lithosphére fuhrt. Nach 4.5 Ga
werden durch die kombinierten Tiefenabh&ngigkeiten bzw. die zusétzlichen exothermen
Phasengrenzen nahezu identische Lithospharendicken erreicht, die mit etwa 310 km ca.
10 km stérker sind als im Referenzfall mit endothermer Phasengrenze. (Im oberflachen-
nahen Bereich ist der Temperaturgradient wie in Abbildung (5.28) durch A(r) verandert
und flhrt zu dieser Zunahme der Lithosphéarendicke.)

Zusammenfassend lasst sich festhalten, dass bei der gleichzeitigen Beriicksichtigung von
a(r) und A\(r) der Einfluss der endothermen Phasengrenze auf das Konvektionsmuster
sinkt. In beiden Féllen entsteht ein Konvektionsmuster mit drei Aufstrémen, so dass die

Kombination von a(r) und A\(r) ohne endotherme Phasengrenze die Anzahl der Aufstro-
me deutlich reduziert. Die zusétzlichen exothermen Phasengrenzen wirken sich insbeson-
dere auf die Geschwindigkeitsamplitude aus. Auf das Konvektionsmuster im Fall ohne
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Abbildung 5.43: Einfluss der Kombination von «(r) und A(r) und der exothermen Pha-
sengrenzen auf der Lithosphé&rendicke.

endotherme Phasengrenze haben sie keinen Einfluss, wohingegen sich mit dem Uber-
gang zum Perowskit ein Muster mit zwei Aufstrdmen einstellt, das gut mit dem in zwei
Regionen konzentrierten Vulkanismus auf dem Mars korreliert. An dieser Konfigurati-
on andert die zeitliche Variation der Position der Phasengrenzen bzw. ein Entfernen der
endothermen Phasengrenzen nach Einstellen dieses Musters nichts. Bei der Temperatur-
entwicklung in halber Tiefe kompensieren sich die entgegengesetzt wirkenden Einfliisse
von «(r) und A(r), so dass in diesem Bereich durch die Kombination keine signikanten
Unterschiede zu den Simulationen mit konstanten Materialparametern entstehen. An der
KMG wirken sowohl «(r) als auch A(r) so, dass das Abkuhlen beschleunigt wird. Ohne
endotherme Phasengrenze sind die Unterschiede zum Referenzfall nach 4.5 Ga jedoch
Klein, wobei sie deutlicher ausfallen, wenn dieser Phaseniibergang berlcksichtigt wird.
Der direkte Einfluss der endothermen Phasengrenze ist bei der Kombination von «(r) und
A(r) folglich geringer. Das schnellere Abkiihlen wird durch einen héheren Warmefluss
aus dem Kern hervorgerufen, der durch die exothermen Phasengrenzen deutlich gestei-
gert wird. Auch bei Berticksichtigung der endothermen Phasengrenze ist es nun maglich,
zu Beginn der Evolution einen thermisch getriebenen Dynamo im Mars zu realisieren,
auch wenn der Warmefluss entlang der Adiabate an der oberen Grenze des realistischen
Bereichs liegt. Wird die Anzahl der Plumes durch alleinige Kombination von «(r) und
A(r) reduziert und die endothermen Phasengrenzen vernachl&ssigt, so erlaubt das kirzere
Zeitintervall des erhohten Warmeflusses eine kiirzere Lebensdauer des Dynamos, die den
Beobachtungen nahe kommt. Die Lithospharendicke wird durch die kombinierte Tiefen-
abhéangigkeit von «(r) und A(r) nur schwach beeinflusst und betragt etwa 310 km.
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5.4.2 Einfluss der Kerntemperatur im Startprofil bei Modellen mit
a(r) und A(r)

Im vorangegangen Kapitel ist gezeigt geworden, dass der Einfluss der Phasengrenze bei
Kombination von «(r) und A(r) sowohl auf das Konvektionsmuster als auch auf die ther-
mische Entwicklung Kleiner ist, als im Fall mit konstanten Parameter. Beide Tiefenabhan-
gigkeiten schwdchen Instabilitdten an der KMG und verlagern die Konvektion in Rich-
tung Oberflache bzw. Verstarken den Einfluss der kalten Abstréme (insbesondere «(r)).
Durch Variation der Startkerntemperatur wird in diesem Abschnitt verdeutlicht, dass der
Einfluss der endothermen Phasengrenze auch bei Kombination von «a(r) und A(r), wie
sie fur Mars angenommen werden, nicht vernachlassigbar ist, wenn thermische Instabi-
lititen an der KMG fiir die Konvektion bedeutsam sind. Desweiteren flihrt eine hohere
Starttemperatur an der KMG, die letztlich eine unbekannte Grof3e ist, zu einem starkeren
Temperaturgradienten und einem erhdhten Warmefluss aus dem Kern, der fir die Fra-
ge nach der Existenz und Lebensdauer eines thermisch getriebenen Dynamos wichtig ist.
Aulerdem wird untersucht wie die thermische Entwicklung durch die Starttemperatur be-
einflusst wird.

Die Starttemperaturprofile mit den unterschiedlichen Kerntemperaturen sind in Abbil-
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Abbildung 5.44: Starttemperaturprofile mit unterschiedlichen Kerntemperaturen. Die
schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.

dung (5.44) dargestellt. Die thermische Leitfahigkeit an der KMG variiert durch diese
Temperaturdnderung zwischen 4.38 und 4.57 W/mK (im Referenzfall mit 2243 K). Der
Effekt auf die Viskositat ist deutlicher. Sie liegt zwischen 0.0174 - 102! und 0.1492 - 102
Pa s (im Referenzfall mit 2243 K).
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a) a=o(r), A = A(r), Kerntemperatur (t=0.0 Ga): 2243 K

(step=91.89)

~ (step=87.15) TR T (step=t16.08)
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Abbildung 5.45: Konvektionsmuster nach 4.5 Ga bei Kombination von a(r) und A(r) und
unterschiedlichen Kerntemperaturen im Startprofil: Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe
(rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Die linke Spalte zeigt die Situation ohne die kernnahe
endotherme Phasengrenze, in der rechten Spalte wird die kernnahe endotherme Phasen-
grenze bericksichtigt. Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 ent-
spricht 0.14 cm/a.
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Die Konvektionsmuster, die sich flr die unterschiedlichen Temperaturprofile nach 4.5

Ga einstellen sind in Abbildung (5.45) zusammengestellt. Die erste Zeile zeigt den Re-
ferenzfall mit Berticksichtigung von a(r) und A(r) bei der Startkerntemperatur von 2243
K, der im vorherigen Kapitel vorgestellt worden ist. Die beiden Spalten unterscheiden er-
neut zwischen dem Fall mit endothermer Phasengrenze (rechte Spalte) und der Situation
bei Vernachlassigung dieses Ubergangs (linke Spalte). Das Erhéhen der Kerntemperatur
im Startprofil um 200 K beeinflusst das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga nur geringfu-
gig. Sowohl mit als auch ohne endotherme Phasengrenze entsteht das bekannte Konvek-
tionsmuster mit drei Aufstromen. Die Geschwindigkeiten sind etwas hoher als im Refe-
renzfall und der Unterschied in der Geschwindigkeitsamplitude durch die Phasengrenze
ist etwas grofer. Ein weiteres Anheben der Kerntemperatur fuihrt jedoch auch bei Kom-
bination von «(r) und A(r) zu einem unterschiedlichen Konvektionsmuster in Abhén-
gigkeit von der Berucksichtigung der endothermen Phasengrenzen. Ohne diese Phasen-
grenze entsteht ein Konvektionsmuster nach 4.5 Ga mit vier bis funf Plumes, von denen
zwei schwécher sind als die tibrigen. Mit der kernnahen endothermen Phasengrenze stellt
sich wiederum ein Konvektionsmuster mit drei Aufstromen ein, die durch Abstrombén-
der voneinander getrennt sind. Der polnahe Aufstrom hat jedoch eine geringere radiale
Aufstiegsgeschwindigkeit. Der Geschwindigkeitsunterschied zwischen dem Fall mit bzw.
ohne Phasengrenze ist durch das Erhdhen der Starttemperatur ebenfalls angestiegen.
Die hohere Startkerntemperatur bzw. der starkere Temperaturgradient an der KMG for-
dert zusammen mit der verringerten Viskositét Instabilitdten in der Grenzschicht an der
KMG. Auf diese kann die kernnahe endotherme Phasengrenze wirken, so dass ihr Einfluss
wieder gestarkt wird. Zumindest im Fall mit einer Kerntemperatur von 2643 K zu Beginn
entstehen deutliche Unterschiede im Konvektionsmuster. Hier zeigt sich die Phasengrenze
als der effektivere (gegentiber der Kombination von a.(r) und A(r)) Mechanismus, um die
Anzahl der Aufstréme zu reduzieren.

Der durch die Anderung des Starttemperaturprofils verstarkte Einfluss der Phasengrenze
zeigt sich besonders deutlich in der Temperaturentwicklung an der KMG in Abbildung
(5.46). Ohne Phasengrenze fiihrt der stark unterschiedliche Warmefluss aus dem Kern
zu Beginn dazu, dass die Temperaturen an der KMG sich im Lauf der Evolution trotz
unterschiedlicher Starttemperaturen angleichen und nach 4.5 Ga in einem engen Inter-
vall zwischen 1710 K (Starttemperatur: 2243 K) und 1723 K (Starttemperatur: 2643 K)
liegen. Mit kernnaher endothermer Phasengrenze liegen die Temperaturen durch den un-
terschiedlichen Beitrag der Phasengrenze in einem weiteren Temperaturbereich zwischen
1735 K (Starttemperatur: 2243 K) und 1809 K (Starttemperatur: 2643 K). Der Einfluss
des Starttemperaturprofils auf die Entwicklung der Temperatur in halber Tiefe ist sehr ge-
ring, so dass nach 4.5 Ga die Temperaturen fur die verschiedenen Simulationen in diesem
Bereich im Intervall 1601 + 3.5 K liegen.

Im Temperaturprofil nach 4.5 Ga (Abbildung (5.47)) ist im Wesentlichen der Bereich in
der Nahe der KMG durch die beschriebenen Unterschiede in der Kerntemperatur von den
verschiedenen Startprofilen und der Phasengrenze beeinflusst. In der N&he der Oberfla-
che fuhrt eine hohere Startkerntemperatur zu geringfiigig héheren Temperaturen, so dass
die Lithosphére nach 4.5 Ga in diesen Fallen etwas diinner ausfallt (Abbildung (5.48)).
Die Lithosphéarendicken liegen zwischen 297 km (Starttemperatur: 2643 K, mit Phasen-
grenze) und 312 km (Referenzfall ohne Phasengrenze). Der anfanglich sehr hohe Warme-
fluss (Abbildung (5.49)) aus dem Kern bzw. der starke Warmeeintrag in den Mantel beim
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Abbildung 5.46: Entwicklung der Temperatur an der KMG bei unterschiedlicher Start-
temperatur des Kerns.
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Abbildung 5.47: Einfluss der verschiedenen Startkerntemperaturen auf das Temperatur-
profil nach 4.5 Ga. Die schwarze Linie markiert die Lage der endothermen Phasengrenze.
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Abbildung 5.48: Entwicklung der Lithospharendicke bei unterschiedlicher Starttempera-
tur des Kerns.
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Abbildung 5.49: Entwicklung des Warmeflusses an der KMG bei unterschiedlicher Start-
temperatur des Kerns. Der grau unterlegte Bereich kennzeichnet den Wertebereich des
Warmeflusses entlang der Adiabate im Marskern (Nimmo und Stevenson 2000). Die
schwarze Linie zeigt zur Orientierung den Mittelwert dieses Bereichs.
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Abbildung 5.50: Entwicklung des Warmeflusses an der Oberflache bei unterschiedlicher
Starttemperatur des Kerns.

Erhohen der Starttemperatur an der KMG macht sich insbesondere ohne Phasengrenze
zu Beginn der Evolution durch eine diinnere Lithosphadre bemerkbar. Etwa zeitgleich zur
dunneren Lithosphare ist der Warmefluss an der Oberflache (Abbilung (5.50)) erhoht.
Es besteht eine zeitliche Verzdgerung zwischen dem Peak im Warmefluss an der KMG
und dem Ausdlnnen der Lithosphdre bzw. dem hohen Warmefluss an der Oberflache,
da die Warme durch den Mantel und die schon vorhandene Lithosphére (hier nur durch
Diffusion) transportiert werden muss. Dies flihrt dariiber hinaus dazu, dass das Warmesi-
gnal an der Oberflache glatter ist. Der Oberflachenwarmefluss liegt nach 4.5 Ga zwischen
12.4 mW/m? (Refenzfall ohne Phasengrenze) und 12.9 mW/m? (Starttemperatur: 2643 K,
mit Phasengrenze).

An der KMG liegt der Warmefluss bei allen Rechnungen mit erhohter Starttempera-
tur zeitweilig tber dem oberen Schwellenwert fiir den adiabatischen Warmefluss. Ohne
Phasengrenze ist dies fur 1.0 bzw. 1.3 Ga bei (Starttemperatur: 2643 K) der Fall. Mit
Phasengrenze und einer Starttemperatur von 2443 K wird dieser Wert im Zeitintervall
zwischen 0.7 und 1.4 Ga Uberschritten. Ahnlich wie im Referenzfall bildet sich kein
scharfes Maximum aus, dass eine kurze Lebenszeit des Dynamos erlaubt. Dies ist je-
doch der Fall fur den anfanglich sehr heilen Kern (2643 K). Hier liegt der Wérmefluss
fiir 0.7 Ga oberhalb des oberen Schwellenwertes. Allerdings ist bei der Betrachtung des
adiabatischen Warmeflusses hier noch nicht bericksichtigt, dass der adiabatische Tem-
peraturgradient im Kern linear von der Kerntemperatur abhangt und mit dieser ansteigt.
Bei hoheren Kerntemperaturen muss ein entsprechend héherer adiabatischer Warmefluss
angenommen werden. Das Erhohen der Startkerntemperatur um 18 % von 2243 auf 2643
K verschiebt den Bereich des adiabatischen Warmeflusses zu 5.9 - 22.4 mW/m?. Firr die

112
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sehr hohe Kerntemperatur tbersteigt der Warmefluss zu Beginn auch diese hoheren Wer-
te. Ein aktueller thermisch getriebener Dynamo ist unwahrscheinlich.

Mit Hilfe von Akkretions- und Differentiationsmodellen ist zu prifen, ob der angenom-
mene grofle Temperaturunterschied zwischen Kern und Mantel mdglich ist. Schubert
und Spohn (1990) nehmen in ihren parametrisierten Evolutionsmodellen fir Mars ho-
here Starttemperaturen von 3000 K fiir den Kern an, allerdings ist der Unterschied zur
Manteltemperatur bei 2573 K im Bereich des hier betrachteten Referenzfalls.

Das Anheben der Kerntemperatur bzw. des Temperaturgradienten an der KMG férdert In-
stabilitaten in der thermischen Grenzschicht, so dass ohne die endotherme Phasengrenze
zumindest bei einer sehr hohen Temperatur von 2643 K bei der Kombination von «/(r)
und A(r) wieder mehr Aufstrome mdglich sind. Die endotherme Phasengrenze fihrt in
diesem Fall zu einer effizienten Reduzierung der Anzahl der Aufstréme und spielt zumin-
dest fur die thermische Entwicklung an der KMG eine bedeutende Rolle. Der Einfluss
der Startkerntemperatur und der Phasengrenze auf die Temperaturentwicklung im Gbri-
gen Mantel ist gering. Ein deutlicher Effekt entsteht beim Wérmefluss an der KMG, der
durch den starkeren Temperaturgradienten angehoben wird und so die Lebenszeit eines
thermisch getriebenen Dynamos in der Friihphase der Entwicklung beeinflusst.

5.5 Einfluss der Nicht-Boussinesq-Effekte

5.5.1 Konstante thermische Parameter

In den bisherigen Simulationen wurde die Boussinesg-Né&herung verwendet, in deren
Rahmen man Temperatureffekte durch viskose Reibung, adiabatische Kompression und
Dekompression sowie durch latente Warme im Zusammenhang mit den Phasentibergén-
gen vernachldssigt. Diese Temperatureinfliisse werden in diesem Kapitel in der erwei-
terten (“extended”) Boussinesq-Néherung berlcksichtigt. Dazu wird in den Gleichungen
(3.40) - (3.42) die Dissipationszahl fiir Mars von Di = 0.1445 (anstelle von Di = 0.0 im
Boussinesg-Fall) verwendet. Der thermische Ausdehnungskoeffizient o sowie die ther-
mische Leitfahigkeit A sind zunéchst tiber den Mantel konstant. Es werden Modelle ohne
Phasengrenzen, mit der endothermen Phasengrenze, mit den zwei exothermen Phasen-
grenzen und Modelle mit allen drei Phasengrenzen untersucht. Insbesondere stellt sich
die Frage, wieweit die Effekte der latenten Wéarme das Konvektionsmuster beeinflussen.
Reduziert die endotherme Phasengrenze die Anzahl der Plumes weiterhin effektiv, wenn
die freiwerdende latente Wéarme das Aufsteigen des warmen Materials fordert? Kann die
latente Wérme, die beim Durchgang der Plumes durch exotherme Phasengrenzen aufge-
nommen werden muss, die Anzahl der Aufstrdme reduzieren?

Um eine Vergleichbarkeit zwischen den Simulationen in der Boussinesg- und in der
erweiterten Boussinesq-N&herung zu erzielen, muss das bisherige Temperaturstartprofil
durch Berlcksichtigung der adiabatischen Temperaturzunahme sowie ggf. der latenten
Warme der Phaseniibergdnge angepasst werden. Dies geschieht, indem unterhalb der
oberflachennahen thermischen Grenzschicht (r;), die Temperaturdnderung entlang der
Adiabate auf das vorher verwendete Temperaturprofil aufaddiert wird. Die Temperatur-
beitrag der Adiabate ATganq () Wird durch das Integral Uber den adiabatischen Tempe-
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raturgradienten bestimmt (dimensionsbehaftete Gréi3en):

"aegT(r')
ATxgiapat (1) = / %ﬁdr (5.1)
r1 p

Die Verwendung von a. berlicksichtigt auch den Beitrag der latenten Wéarme der Pha-
sengrenzen. Fir eine mittlere Manteltemperatur von 1751 K im Startprofil hat der adiaba-
tische Temperaturgradient im Mars einen Wert von 0.124 K/km.

Wird das Temperaturprofil nicht angepasst, so ist die Startsituation im extended Boussi-
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Abbildung 5.51: Anpassung der Starttemperaturprofile in der erweiterten Boussinesq-
Né&herung. Die senkrechten, schwarzen Linien markieren die Positionen der einzelnen
Phasengrenzen.

nesqg-Fall unteradiabatisch, so dass die Konvektion deutlich spater einsetzt, nachdem sich
das System durch die vorhandenen internen Wéarmequellen und den Warmefluss aus dem
Kern aufgeheizt hat. Die Anpassung des Temperaturprofils fuhrt dazu, dass der anfangli-
che Temperaturkontrast AT zwischen KMG und Oberflache veréndert wird (vgl. Tabelle
(5.1)). Dies ist bei der Skalierung bzw. Entdimensionalisierung zu beachten. Die ange-
passten Starttemperaturprofile sind in Abbildung (5.51) dargestellt. Die Profile fir die
Modelle mit endothermer Phasengrenze zeigen einen Temperatursprung durch die latente
Warme im Ubergang zur bzw. in der thermischen Grenzschicht. Wie sich spater zeigt, ist
der Einfluss der latenten Warme an dieser Stelle gering, so dass sie bei der Anpassung
vernachléssigt werden kdnnte.

Die veranderten Temperaturprofile fuhren mit den bisher verwendeten Viskositéatspara-
metern zu niedrigeren Viskositéten, die die thermische Entwicklung des Planeten und das
Konvektionsmuster beeinflussen. Durch diesen Einfluss auf die Viskositat ist der direkte
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Rayleigzahl | AT [K] | E* [kd/mol] | V* [cm3/mol]
Boussinesq 8.93-10° 2000 187.5 3.0
extended Boussinesq
ohne Phasengrenzen (PG) | 9.95 - 10° 2229 187.5 4.53
endotherme PG 9.60 - 10° 2150 187.5 4.53
zwei exotherme PG 10.74 - 105 2405 187.5 6.31
endo- und exotherme PG | 10.35 - 10° 2319 187.5 6.31

Tabelle 5.1: Anpassung der Modellparameter in der erweiterten Boussinesg-Néaherung.
Die Rayleighzahl gilt mit der lokalen Viskositét von 6.65 - 10%° Pa s bei ¢t = 0.0 Ga und
r = 2318 km. Der Temperaturkontrast ist fur ¢t = 0.0 Ga angegeben.

Beitrag der Nicht-Boussinesg-Effekte schwer zu erkennen. Eine Anpassung der Viskosi-
tatsparameter in der erweiterten Boussinesq-Naherung versucht, diese Viskositatseffekte
zu minimieren, damit die Nicht-Boussinesq-Effekte klarer hervortreten. Die Viskositats-
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Abbildung 5.52: Anpassung der Viskositatsprofile an die verédnderten Starttemperaturpro-
file in der erweiterten Boussinesg-Naherung. Die senkrechten, schwarzen Linien markie-
ren die Positionen der einzelnen Phasengrenzen.

parameter in der erweiterten Boussinesq-Naherung werden so gewéhlt, dass die Anfangs-
viskositatsprofile mit den Profilen in der Boussinesg-N&herung Ubereinstimmen. Dazu
wird das Aktivierungsvolumen verandert und die Profile werden so normiert, dass sie in
der Startkonfiguration bei » = 2318 km Ubereinstimmen (der exotherme Phaseniibergang
zwischen a- und - Spinell macht eine Normierung in halber Tiefe schwierig). Die ver-
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wendeten Werte fir das Aktivierungsvolumen sind in Tabelle (5.1) angeben. Diese Werte
liegen in einem akzeptablen Bereich flr Olivin (siehe Kapitel (3.5)), wenn man die Un-
sicherheiten in der Materialgréf3e und der Parametrisierung der Rheologie bertcksichtigt.
Abbildung (5.52) zeigt die angepassten Startviskositatsprofile.

Die Temperaturprofile nehmen durch die latente Warme der Phasengrenzen einen kom-
plexen Verlauf an, so dass die Anpassung des Viskositatsprofils nicht perfekt erfolgen
kann. Die Viskositatsanderung durch den Temperatursprung in der N&dhe der KMG durch
die latente Wé&rme kann nicht kompensiert werden, so dass in der erweiterten Boussinesg-
Naherung in diesem Bereich hohere Viskositaten auftreten als im Startprofil der Boussi-
nesg-Naherung. Fir die Simulationen, die die exothermen Phasengrenzen beriicksich-
tigen, hat sich bei Versuchen mit verschiedenen Aktivierungsvolumina der angegebene
Wert als am besten geeignet herausgestellt. Die Viskositatseffekte konnen durch die An-
passung der Parameter lediglich minimiert und nicht komplett eliminiert werden. Insbe-
sondere in den Simulationen mit den exothermen Phasengrenzen sind Einflisse durch
die Viskositatseffekte zu erwarten, da hier trotz Anpassung groRRe Viskositatsunterschie-
de verbleiben. Auch die hoheren Viskositaten in der N&he der KMG in Zusammenhang
mit der endothermen Phasengrenze konnen zu Unterschieden in der Entwicklung des
Boussinesg- und des erweiterten Boussinesq-Modells flihren, ohne direkt einen Nicht-
Boussinesg-Effekt darzustellen.

In Abbildung (5.53) sind die Konvektionsmuster fur die Modelle mit Beriicksichtigung
verschiedener Phasengrenzen im Boussinesq- und im erweiterten Boussinesq-Fall gegen-
Uber gestellt. Bei den Simulationen in der linken Spalte ist die endotherme Phasengrenze
in der N&he der KMG vernachlassigt, wahrend die Modelle in der rechten Spalte die-
sen Phasenubergang bericksichtigen. Im Fall ohne Phasengrenzen gibt es keine signifi-
kanten Unterschiede im Konvektionsmuster zwischen der Boussinesg- und der erweiter-
ten Boussinesq-Naherung. Beide Ergebnisse zeigen sechs Aufstrome, die weitestgehend
durch Abstrome voneinander getrennt sind. Im erweiterten Boussinesg-Fall sind ledig-
lich an zwei weiteren Stellen die trennenden Abstrombander aufgebrochen. Die Posi-
tionen und die Geschwindigkeitsamplituden stimmen in beiden N&herungen gut ber-
ein und auch in der Entwicklung zu diesem Konvektionsmuster gibt es keine deutli-
chen Unterschiede. Ahnliches gilt fiir die Modelle, die nur die kernnahe endotherme
Phasengrenze berlcksichtigen. Sowohl in der Boussinesg- als auch in der erweiterten
Boussinesg-Naherung dominieren zwei konzentrierte Aufstrome das Konvektionsmuster.
Bei Berticksichtigung der Nicht-Boussinesg-Effekte ist die Amplitude der Geschwin-
digkeit etwas hoher und die Positionen der Aufstrome sind so verandert, dass sie jetzt
antisymmetrisch zum Aquator und symmetrisch zum Nullmeridian liegen.

Werden nur die exothermen Phasenilibergange in die Simulation einbezogen, so sind die
Unterschiede zwischen den beiden betrachteten Ndherungen etwas groRer. Im Boussi-
nesg-Fall entsteht, sehr dahnlich zum Modell ohne Phasengrenzen, ein Muster mit sechs
Aufstrémen, deren Positionen auf der Westhalbkugel etwas gegentiber der Situation ohne
Phasengrenzen verschoben sind. Die konvektionsfordernden exothermen Phasengrenzen
rufen deutlich hohere Geschwindigkeiten hervor. Im erweiterten Boussinesqg-Fall ist die
Anzahl der Aufstréme geringer und es stabilisiert sich ein Konvektionsmuster mit ledig-
lich funf Plumes, von denen einer deutlich schwécher ist als die tbrigen. Die Geschwin-
digkeiten sind gegeniiber dem Boussinesg-Fall bedeutend geringer. Allerdings werden
in beiden N&herungen etwa 1.5 Ga benétigt, um diese Muster zu etablieren, die danach
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a) Boussinesqg-Naherung
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b) Erweiterte Boussinesq-Naherung

""’(step=72.45) T T (step=136.89)
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Abbildung 5.53: Vergleich der Konvektionsmuster nach 4.5 Ga im Boussinesg-Fall und
im erweiterten Boussinesq-Fall: Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot: Aufstrome,
blau: Abstrome). Die linke Spalte zeigt die Situation ohne die kernnahe endotherme
Phasengrenze, in der rechten Spalte wird die kernnahe endotherme Phasengrenze be-
ricksichtigt. Der Contourstep der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht
0.14 cm/a.

117



5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

nur in der Amplitude abnehmen. Insbesondere der schwéchere Aufstrom im erweiter-
ten Boussinesg-Fall hat auch zu friiheren Zeitpunkten der Evolution (ab ~ 1.0 Ga) eine
geringere Aufstromgeschwindigkeit. Der Vergleich der beiden Naherungen bei Bertick-
sichtigung aller drei Phasengrenzen zeigt, dass der Einfluss auf das Konvektionsmuster
hier gering ist. In beiden Fallen entstehen zwei Aufstrome, wobei in der erweiterten
Boussinesg-Naherung erneut die Symmetrie zum Aquator bei gleichzeitiger Antisym-
metrie zum Nullmeridian deutlich wird. Im Boussinesqg-Fall dauert es 1 - 1.5 Ga, die-
ses Muster zu stabilisieren, wahrend in der erweiterten Naherung 2.5 - 3.0 Ga vergehen.
Die Geschwindigkeitsamplitude im erweiterten Boussinesq-Fall ist geringfiigig reduziert
gegeniiber der einfachen Boussinesg-N&herung, aber in beiden Fallen deutlich hoher als
im Fall, der die exothermen Phasengrenzen vernachlassigt.

Die Simulationen ohne die exothermen Phasengrenzen zeigen, dass der Einfluss der Nicht-
Boussinesg-Effekte auf das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga gering ist. Ohne Phasengren-
zen kompensiert die Viskositatsanpassung den Effekt der adiabatischen Temperaturzu-
nahme weitgehend. Latente Warme tritt in diesem Fall nicht auf und die Temperaturer-
héhung durch viskose Reibung ist vernachlassigbar klein (siehe weiter unten), so dass
sie sich nicht auf das Konvektionsmuster auswirkt. Auch bei Berlicksichtigung der endo-
thermen Phasengrenze kann die latente Warme das Konvektionsmuster nicht verandern.
Beim Durchgang eines Plumes durch eine endotherme Phasengrenze wird im Prinzip la-
tente Warme frei, die den Plume erwarmt und sein Aufsteigen fordert. Gleichzeitig wird
das Aufwdlben der Phasengrenze, das die Aufwértsbewegung behindert, in dem durch
die latente Warme heil3eren Plume verstérkt (vgl. Kapitel (2.4)). Somit steht nur ein Teil
der latenten Wérme, der durch den Faktor (1 + PdI'/dr) (endothermer Phaseniibergang:
P < 0) im Auftriebsterm (Gleichung (3.41)) bestimmt wird, als zusatzlicher Auftrieb zur
Verfugung. Die Simulationen zeigen, dass dieser auftriebsfordernde Beitrag der latenten
Waérme des kernnahen endothermen Phaseniibergangs zu schwach ist, um die Anzahl der
Aufstréme nach 4.5 Ga zu erhdhen bzw. das Konvektionsmuster signifikant zu verandern.
In den Temperaturprofilen nach 4.5 Ga (Abbildung (5.55)) ist kein Temperaturbeitrag der
latenten Warme dieses Ubergangs in der Nahe der thermischen Grenzschicht erkennbar,
wodurch der schwache Effekt der latenten Warme in dieser Tiefe unterstrichen wird. Die
latente W&rme kann nur dann eine Rolle spielen, wenn die Temperaturverteilung direkt
durch die Konvektionsbewegung bestimmt wird und sich signifikante Materialmengen
durch die Phasengrenze bewegen. In der Nahe der thermischen Grenzschicht sind die Ra-
dialgeschwindigkeiten und der damit verbundene Massenfluss jedoch sehr gering.
Durchst6f3t ein Plume exotherme Phasengrenzen, so wird beim Phaseniibergang laten-
te Wérme aufgenommen, so dass der Plume abkiihlt, einen Teil seines Auftriebs verliert
und die die Aufwartsbewegung unterstiitzende Wélbung der Phasengrenze reduziert wird.
Die Simulationen zeigen, dass die latente Wéarme (bei Vernachléssigung der endothermen
Phasegrenze) die Anzahl der Aufstrome durch diesen Mechanismus reduzieren kann. Die
Reduktion der Aufstrdme von sechs auf funf durch die latente Warme ist allerdings weni-
ger effektiv als die Reduktion durch das Aufwdlben der endothermen Phasengrenze, die
ein Muster mit zwei Aufstromen ermdglicht.

Der Einfluss der latenten Wé&rme der exothermen Phasengrenzen ist in diesen Simulatio-
nen grolRer als der der endothermen Phasengrenze, da einerseits in mittleren Manteltiefen
die Massenflussdichte hoher ist als in der Tiefe der kernnahen endothermen Phasengrenze
und zusatzlich, zumindest fiir den Ubergang zwischen 3- und ~- Spinell der Phasenpa-
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rameter groRer ist. Hinzu kommt, dass die latente Warme der exothermen Phasenuber-
gange auch die Wolbung der Phasengrenze so schwécht, dass zwei Wirkungsweisen den
Aufstieg eines Plumes hemmen. Durch den positiven Phasenparameter im Auftriebsterm
verstérkt die Phasengrenze den Einfluss der latenten Wérme auf den Auftrieb.
Die in Abbildung (5.53) beobachtete, geringere Geschwindigkeitsamplitude im \ergleich
zum Boussinesq-Fall kann durch den konvektionshemmenden Effekt der latenten Wér-
me der exothermen Phasengrenzen beeinflusst werden. Stérker ist jedoch hier der Effekt
der Viskositét. Die beschriebene Anpassung der Viskositatsparameter ist in Simulationen
mit den exothermen Phasengrenzen nur unzureichend maglich, so dass sich nach 4.5 Ga
starke Unterschiede herausbilden (Abbildung (5.58)). Ein Einfluss auf das Konvektions-
muster kann nicht ausgeschlossen werden.

Der Unterschied durch die verschiedenen N&herungen bei der Bericksichtigung der drei
Phasengrenzen ist gering. Die Anzahl der vorhandenen starken Plumes kann auch durch
die latente Wéarme der exothermen Phasengrenzen nicht beeinflusst werden. Auch hier
kann sich das beschriebene Problem bei der Anpassung der Viskositatsparameter auf die
Geschwindigkeitsamplitude und die Zeitspanne bis zum Erreichen des stabilen Konvekti-
onsmusters auswirken.

Die Temperaturstruktur der Aufstréme nach 4.5 Ga ist in Abbildung (5.54) durch die
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Abbildung 5.54: Vergleich der Temperaturanomalie (T— < T'(r) >) [K] der Aufstrome
nach 4.5 Ga im Boussinesg-Fall und im erweiterten Boussinesg-Fall. Fir die verschiede-
nen Kombinationen der Phasengrenzen zeigt der linke Schnitt jeweils den Boussinesg-Fall
und der rechte Schnitt den erweiterten Boussinesg-Fall.
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Schnitt die Situation im Boussinesg-Fall und der rechte Teil das Ergebnis der erweiterten

Boussinesg-Naherung. Die Lage der Schnitte ist durch den angegebenen Léngengrad ¢
charakterisiert. Bei Betrachtung der Temperaturanomalie (7'— < T'(r) >) sind starke Ef-
fekte der Manteladiabate und der latenten Warme im erweiterten Boussinesq-Fall subtra-
hiert worden, so dass die Temperaturanomalie in beiden N&herungen vergleichbarer sind.
Wie schon beim Konvektionsmuster zeigen sich auch in den Temperaturanomalien der
Plumes kaum Unterschiede zwischen den beiden N&herungen, wenn alle Phasengrenzen
vernachl&ssigt werden. Bei der Simulation mit nur einer endothermen Phasengrenze sind
die Temperaturanomalien groRer als im Fall ohne Phasengrenzen. Die Erweiterung der
Boussinesg-Né&herung &ndert die Plumeform nicht signifikant. Allerdings ist die Tempe-
raturanomalie im erweiterten Boussinesg-Fall im Plumeinneren etwas grof3er. Im warmen
Aufstrom ist der Beitrag der adiabatischen Kompression bzw. Dekompression (Gleichung
(3.42)) grolRer als im mittleren Temperaturprofil, das subtrahiert worden ist. Dieser Effekt
fuhrt zu den hoheren Temperaturen. Da die Temperaturen bei den Simulationen mit endo-
thermer Phasengrenze héher sind als im Fall ohne Phasengrenzen, ist der Beitrag hier
groRer. Zusétzliche kleinere Einfliisse durch latente Wéarme bzw. die nicht optimale Kom-
pensation der Viskositatseffekte sind nicht auszuschliel3en.

Bei den Modellen mit zwei exothermen Phasengrenzen &ndert sich die Amplitude und
Form der Temperaturanomalie nicht signifikant gegentber dem Fall ohne Phasengren-
zen. In der erweiterten N&herung wird der Plume beim Durchgang durch die exothermen
Phasengrenzen eingeschnirt bzw. wird insbesondere beim Durchgang durch die Gren-
ze zwischen — und ~v— Spinell dinner und die positive Temperaturanomalie schwacht
sich durch die aufzubringende latente Warme ab. In der Tiefe des Phaseniibergangs bildet
sich auch in einiger Entfernung vom Aufstrom eine schwache, negative Anomalie aus,
die dadurch entsteht, dass um den Plume herum Material aufsteigt (Abbildung (5.53))
und ebenfalls latente Warme aufnehmen muss. Der Effekt der latenten Warme tragt zur
Temperaturanomalie des Plumes bei, obwohl das gemittelte Temperaturprofil subtrahiert
worden ist, da die Beitrage der latenten Warme, wie die adiabatischen Temperatureffekte
im heil’en Plume groRer sind als im Mittel (Gleichung (3.42)).

Bei der Kombination von endothermen und exothermen Phaseniibergéngen in der erwei-
terten Boussinesg-Naherung sind erneut das Einschniren in der Tiefe der exothermen
Phasengrenzen und die etwas héheren Temperaturen im Plumeinneren sichtbar, die eben-
falls in der Simulation mit der endothermen Phasengrenze aufgetreten sind. Auch hier
wird die Geometrie des Aufstroms durch die erweiterte Boussinesg-N&herung nicht ver-
andert.

In Abbildung (5.55) sind die Profile der gemittelten Temperatur nach 4.5 Ga dargestellt.
Der Temperaturunterschied zwischen den Simulationen in der Boussinesg- und erweiter-
ten Boussinesq-Naherung wird durch die adiabatische Temperaturzunahme und die la-
tente Warme der exothermen Phasengrenzen bestimmt. Dies wird deutlich, wenn in den
Temperaturprofilen der erweiterten Boussinesq-Naherung die Manteladiabate subtrahiert
wird. In den Abbildungen (5.56) und (5.57) ist dies beispielhaft fiir die Simulationen
ohne Phasengrenzen und die Modelle mit drei Phasengrenzen gezeigt. Abbildung (5.56)
zeigt schwarz gestrichelt das Temperaturprofil nach 4.5 Ga in der erweiterten Naherung
im Fall ohne Phasengrenzen und mit der durchgezogenen schwarzen Linie das Profil zur
gleichen Zeit im Boussinesq-Fall. Wird die adiabatische Temperaturanderung nach Glei-
chung (5.1) (rote Linie: Manteladiabate) vom Profil in der erweiterten N&herung abgezo-
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Abbildung 5.55: Profile der gemittelten Temperatur nach 4.5 Ga in der Boussinesq- und
der erweiterten Boussinesg-Néherung. Die senkrechten schwarzen Linien markieren die
Tiefen der Phasengrenzen.

gen, so ergibt sich die cyanfarbene Kurve, die nahezu mit der Kurve des Boussinesq-Falls
zur Deckung kommt. Die Temperaturunterschiede zwischen beiden N&herungen entste-
hen somit durch den adiabatischen Beitrag, die Effekte der viskosen Reibung sind ver-
nachléssigbar. In Abbildung (5.57) ist dieselbe Vorgehensweise fur die Modelle mit drei
Phasengrenzen dargestellt. Auch hier stimmt das korrigierte Profil weitgehend mit dem
Profil im Boussinesg-Fall tiberein. Allerdings ist der Temperaturanstieg durch die latente
Warme in den Tiefen der exothermen Phasengrenzen im gemittelten Profil der erweiterten
Boussinesg-Naherung weniger stark und diffuser als in der theoretisch berechneten Man-
teladiabate, so dass sich im korrigierten Profil Minima ausbilden. Aus Ausschmieren’
des Temperatursprungs der latenten Warme ist durch Warmediffusion zu erkléren, die bei
der Berechnung der theoretischen Manteladiabate nicht berlicksichtigt wird.

In Abbildung (5.58) ist das Viskositatsprofil nach 4.5 Ga dargestellt. Obwohl die obi-
gen Betrachtungen zeigen, dass die Temperaturunterschiede durch die Adiabate dominiert
werden und die Anpassung des Aktivierungsvolumes diese Effekte kompensieren soll,
zeigen sich deutlich Unterschiede in den Viskositaten, insbesondere bei den Fallen mit
den exothermen Phasengrenzen. Diese Unterschiede verdeutlichen die Probleme bei der
Kompensation der Viskositatseffeke und tragen u.a. zu den teilweise starken Geschwin-
digkeitsunterschieden, die in Abbildung (5.53) zu beobachten sind, bei.

Die Temperaturentwicklung in halber Tiefe fur die verschiedenen Simulationen in bei-
den Néherungen ist in Abbildung (5.59) zu sehen. Die zeitliche Entwicklung wird durch
die beiden Naherungen nicht signifikant beeinflusst, so dass ein nahezu konstanter Off-
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Abbildung 5.56: Kompensation der adiabatischen Temperaturzunahme im Temperatur-
profil nach 4.5 Ga in der erweiterten Boussinesg-Néherung fur die Simulationen ohne
Phasengrenzen.
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Abbildung 5.57: Kompensation der adiabatischen Temperaturzunahme im Temperatur-
profil nach 4.5 Ga in der erweiterten Boussinesq-N&herung mit drei Phasengrenzen.
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Abbildung 5.58: Viskositatsprofile nach 4.5 Ga in der Boussinesq- und der erweiterten
Boussinesq-N&herung. Die senkrechten schwarzen Linien markieren die Tiefen der Pha-
sengrenzen.
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Abbildung 5.59: Einfluss der verschiedenen N&herungen auf die Entwicklung der Tempe-
ratur in halber Tiefe.
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set zwischen den entsprechenden Kurven in beiden Naherungen besteht, der durch die
adiabatische Temperaturzunahme bestimmt ist. Der Temperaturoffset liegt nach 4.5 Ga
zwischen 60 K in den Simulationen mit drei Phasengrenzen und 80 K ohne Phasengren-
zen.

Analog wird auch die zeitliche Entwicklung der Temperatur an der KMG (Abbildung
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Abbildung 5.60: Einfluss der verschiedenen N&herungen auf die Entwicklung der Tempe-
ratur an der KMG.

(5.60)) durch die Erweiterung der Naherung nicht signifikant verandert. Ahnlich wie in
der halben Manteltiefe verlaufen die Kurven der Simulationen mit der gleichen Kombina-
tion der Phasengrenzen in beiden N@herungen nahezu parallel. Der Offset ist weitgehend
durch die unterschiedliche Kerntemperatur beim Start bzw. die Manteladiabate gegeben.

In den Abbildungen (5.56) und (5.57) ergeben sich nach Subtraktion der Manteladiabate
von den Temperaturprofilen der erweiterten Naherung nach 4.5 Ga Temperaturunterschie-
de an der KMG von 5 K (ohne Phasengrenzen) bzw. 15 K (drei Phasengrenzen) relativ
zum Boussinesg-Fall. Diese kleinen Unterschiede zeigen, dass der Offset zwischen den
Temperaturen in beiden Na&herungen durch die Adiabate dominiert ist. In der erweiterten
Boussinesg-Naherung liegen die Kerntemperaturen nach 4.5 Ga zwischen 1923 K (ohne
Phasengrenzen) und 2091 K (mit drei Phasengrenzen). Diese Temperaturen werden in
Kapitel (5.6) bei der Betrachtung der Temperaturen im Kern verwendet.

In Abbildung (5.61) ist der Warmefluss an der KMG fur die verschiedenen Kombinatio-
nen der Phasengrenzen in beiden N&herungen dargestellt. Ohne Phasengrenzen stimmen
die Kurven in beiden N&herungen weitgehend berein. Zu Beginn ist der Warmefluss in
der erweiterten Naherung etwas hoher. Die exothermen Phasengrenzen erhdhen den Waér-
mefluss, wobei dies in der erweiterten Boussinesg-Naherung verstérkt der Fall ist. Bei Be-
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Abbildung 5.61: Einfluss der verschiedenen Naherungen auf die Entwicklung des Warme-
flusses an der KMG. Der grau unterlegte Bereich kennzeichnet den Wertebereich des Wér-
meflusses entlang der Adiabate im Marskern (Nimmo und Stevenson 2000). Die schwarze
Linie zeigt zur Orientierung den Mittelwert dieses Bereichs.

ricksichtigung der endothermen Phasengrenze fuhrt die extended Boussinesg-N&herung
sowohl bei nur einer Phasengrenze als auch im Fall mit drei Phaseniibergangen zu einem
reduzierten Warmefluss, so dass die Wahrscheinlichkeit eines Dynamos zu Beginn der
Entwicklung nur fiir niedrige adiabatische Warmefliisse gegeben ist. Der heutige War-
mefluss ist zu gering, um einen thermischen Dynamo anzutreiben. Die Unterschiede in
der zeitlichen Entwicklung im Warmefluss sind auf die unvollstandige Viskositatsanpas-
sung zurtickzufthren bzw. stark von ihr beeinflusst. Die niedrigen Viskositaten im unteren
Mantel, die in den Simulationen mit den exothermen Phasengrenzen auftreten, fordern
den Warmefluss aus dem Kern. Im Umkehrschluss hemmen die hoheren Anfangsvisko-
sitdten im kernnahen Bereich in den Anfangsprofilen mit endothermer Phasengrenze den
Warmefluss. Die hier beobachteten Unterschiede gehen im Wesentlichen nicht auf die
Nicht-Boussinesq-Effekte zuriick.

Das Gleiche gilt fur die Entwicklung der Lithospharendicke, deren zeitliche Entwicklung
in Abbildung (5.62) dargestellt ist. Nach 4.5 Ga liegen die Lithospharendicken in allen
Simulationen in einem engen Bereich zwischen 298 und 308 km, der Unterschied durch
die verschiedenen N&herungen ist vernachlassigbar.

Insgesamt hat der Vergleich der Simulationen in der Boussinesq-Naherung und der er-
weiterten Boussinesg-Néherung gezeigt, dass viskose Reibung im Mars bei der kleinen
Dissipationszahl keinen signifikanten Einfluss hat und Temperatureffekte im Wesentli-
chen durch die adiabatische Temperaturzunahme mit der Tiefe und die latente Wérme
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Abbildung 5.62: Einfluss der verschiedenen Naherungen auf die Entwicklung der Litho-
sphéarendicke.

gegeben sind. Werden diese Temperatureffekte auf die Viskositat durch geeignete Wahl
der Viskositatsparameter kompensiert, so sind die Unterschiede in der thermischen Ent-
wicklung und im Konvektionsmuster bei Simulationen ohne Phasengrenzen oder mit nur
einer kernnahen endothermen Phasengrenze sehr gering. Die latente Warme des kernna-
hen Ubergangs spielt keine signifikante Rolle. Die exothermen Phasengrenzen im mitt-
leren Mantel haben einen deutlicheren Effekt und kénnen bei Vernachldssigen der endo-
thermen Phasengrenze die Anzahl der Plumes, denen die latente Warme einen Teil ihres
Auftriebs nimmt, reduzieren. Allerdings ist dieser Mechanismus weit weniger effizient
als das Aufwdlben der kernnahen endothermen Phasengrenzen. Bei Kombination aller
drei Phasengrenzen fuhrt die Erweiterung der Boussinesg-Naherung zu keiner deutlichen
Verdanderung im Konvektionsmuster. Eine vollstdndige Trennung zwischen den Nicht-
Boussinesg-Effekten und den Viskositéatseffekten durch die verédnderte Temperaturver-
teilung gelingt nicht. Dies fiihrt zu kleineren Unterschieden zwischen den Modellen in
der Boussinesg- und der erweiterten Boussinesg-Né&herung, die nicht auf direkte Nicht-
Boussinesq-Effekte zuriickgehen.

5.5.2 Druck- und temperaturabhangige thermische Parameter

In diesem Kapitel werden Modelle vorgestellt, die im Rahmen der erweiterten Bousinesg-
Né&herung auch die Tiefenabhéngigkeit des thermischen Ausdehnungskoeffizienten « so-
wie die Druck- und Temperaturabhangigkeit der thermischen Leitfahigkeit A berlicksich-
tigen. Durch die Variation von « und A sind keine prinzipiellen Unterschiede zum vorher-
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gehenden Abschnitt zu erwarten, dennoch stellen diese Simulationen die umfassendesten
Modelle in dieser Arbeit dar, so dass das Konvektionsmuster und die Temperaturstruktur
kurz beschrieben werden soll. Es werden nur zwei Modelle gezeigt, die sich durch die Exi-
stenz bzw. Vernachléssigung der kernnahen endothermen Phasengrenze unterscheiden.
Bei den Simulationen, die auch die exothermen Phasengrenzen einbeziehen, fiihrt die Be-
rechnung der viskosen Reibung bei den hier auftretenden hohen Geschwindigkeiten bzw.
Geschwindigkeitsgradienten beim Ubergang zur Lithosphére zu Beginn der Evolution zu
numerischen Problemen, so dass diese Modellrechnungen nicht erfolgreich durchgefiihrt
worden konnten.

Bei der Anpassung des Starttemperaturprofils muss die Tiefenabhéngigkeit von « bei der
Integration des adiabatischen Temperaturgradienten (Gleichungen (5.1)) bertcksichtigt
werden. Zusétzlich zur Viskositdt muss auch die thermische Leitfahigkeit durch Anpas-
sung des Kompressionsmoduls K, bzw. der Druckabhéngigkeit dem neuen Starttempe-
raturprofil angeglichen werden. Sowohl Viskositét als auch die thermischen Leitfahigkeit
werden so normiert, dass sie beim entsprechenden Starttemperaturprofil in halber Tiefe
(r = 2380 km) Ubereinstimmen.

Abbildung (5.63) zeigt die Starttemperaturprofile zusammen mit den angepassten Pro-

6 T T T T T T T T T T 2500
\ — — = ohne PG
\\\ — — = nurendoth. PG 12250
5.5 N gestrichelt: extend. Bouss. i
E M2 _ durchgezogen: Boussinesq 2000 a|
€ |\ = 7Tt m-——o____
R I e 1750 3
r— 1500 9
%)’ 4.5F _E:
% A 11250 f,I:,_I\
= o
5 11000 2
o
g 35 {750 &
© —
= 5 1500 X
250
2.5¢ E

i i i i i i i i i i O
1400 1600 1800 2000 2200 2400 2600 2800 3000 3200 3400
Radius r [km]

Abbildung 5.63: Anpassung der thermischen Leitfahigkeit an die Starttemperaturprofile
in der erweiterten Boussinesg-Néaherung. Die senkrechte, schwarze Linie markiert die
Position der endothermen Phasengrenze.

filen der thermischen Leitfahigkeit \. Tabelle (5.2) gibt einen Uberblick uiber die Mo-
dellparameter, die verandert worden sind, um den adiabatischen Temperaturgradienten zu
kompensieren. Die Aktivierungsenergie im Viskositatsgesetz bleibt wie bei den Simula-
tionen mit konstanten Parametern unverandert.

Im vorherigen Abschnitt ist deutlich geworden, dass der Einfluss der Nicht-Boussinesg-
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Rayleigzahl | AT [K] | K, [GPa] | V* [cm3/mol]
Boussinesq 10.70 - 105 | 2000 160 3.0
extended Boussinesq
ohne Phasengrenzen (PG) | 11.88-10° 2220 145 4.53
mit endothermer PG 11.58-10° | 2164 147 4.53

Tabelle 5.2: Anpassung der Modellparameter in der erweiterten Boussinesgq-Néaherung.
Die Rayleighzahl gilt mit der lokalen Viskositat von 5.71 - 10%° Pa s und der thermischen
Leitfahigkeit von 3.89 W/mK bei ¢t = 0.0 Ga und » = 2380 km. Der Temperaturkonstrast
ist fir ¢ = 0.0 Ga angegeben.

Effekte auf das Konvektionsmuster und die thermische Entwicklung, insbesondere im Fall
ohne Phasengrenzen bei Kompensation der Viskositatseffekte der Adiabate sehr klein ist.
Dies bestéatigt sich, wenn die Tiefenabhé&ngigkeit bzw. Druck- und Temperaturabhéngig-
keit von v und X in die Modelle einbezogen wird, wie die folgenden Abbildungen ver-
deutlichen.

Abbildung (5.64) zeigt das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga dargestellt durch die Radi-
algeschwindigkeit in halber Tiefe. In den Simulationen auf der linken Seite sind keine
Phasengrenzen beriicksichtigt worden, wéhrend in der rechten Spalte die kernnahe endo-
therme Phasengrenze mitmodelliert worden ist. Fir beide Spalten ist der Unterschied zwi-

a) Boussinesg-Naherung

Dy Ay o & 7 p """ QY e Wy A
‘ 77777 ,
Nl (step=74.94) S (step=91.89)

b) Erweiterte Boussinesg-Naherung

L (step=80.84) 7 (step=113.43)
Abbildung 5.64: Vergleich der Konvektionsmuster nach 4.5 Ga im Boussinesg-Fall und
im erweiterten Boussinesqg-Fall bei tiefenabhdngigen thermischen Parametern «(r) und
A(r): Radialgeschwindigkeit in halber Tiefe (rot: Aufstrome, blau: Abstrome). Die linke
Spalte zeigt die Situation ohne die kernnahe endotherme Phasengrenze, in der rechten
Spalte wird die kernnahe endotherme Phasengrenze berlicksichtigt. Der Contourstep der
Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht 0.14 cm/a.
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schen der Boussinesg-N&herung und der erweiterten Boussinesq-Naherung vernachlas-
sigbar. In allen Simulationen bilden sich drei starke Aufstrdme aus, deren Position durch
das Einbeziehen der Nicht-Boussinesg-Effekte nicht verandert wird. Auch in der Entwick-
lung zu diesem Konvektionsmuster entstehen, wie zuvor bei den konstanten Materialpara-
metern, keine deutlichen Unterschiede durch die erweiterte Naherung. Ohne endotherme
Phasengrenze bildet sich das Muster nach etwa 2.5 Ga heraus mit dieser Phasengrenze
zwischen 1.5 und 2.0 Ga.

Die geometrische Form und Temperaturstruktur der Aufstrome ist in Abbildung (5.65)

a) ohne Phasengrenzen b) endotherme Phasengrenze
145.0 200.0
g 725 [ z 100.0 [ \
A 363 ~ 500 [
S 0 %l 0 $»=335 $=325
N -36.3 [ Y 500 —
72,5 -100.0 |
-108.8 -150.0
-145.0 m -200.0 m

Abbildung 5.65: Vergleich der Temperaturanomalie (T— < T'(r) >) [K] der Aufstrome
nach 4.5 Ga im Boussinesg-Fall und im erweiterten Boussinesg-Fall bei tiefenabhangigen
thermischen Parametern. Der linke Schnitt zeigt jeweils den Boussinesq- der Rechte den
erweiterten Boussinesg-Fall.

durch die Temperaturanomalie (T— < T'(r) >) verdeutlicht. In Ubereinstimmung mit
den Beobachtungen bei konstanten thermischen Parametern beeinflussen die Nicht-Bous-
sinesg-Effekte die Geometrie und Temperaturanomalie im Fall ohne endotherme Phasen-
grenze nicht signifikant. Im Fall mit endothermer Phasengrenze ist die Temperaturan-
omalie im Aufstrom etwas hoher (vgl. Kapitel (5.5.1)). Im Vergleich zu den konstanten
thermischen Parametern sind die Amplituden der Temperaturanomalie bei den tiefenab-
h&ngigen Parametern geringer.

Abbildung (5.66) zeigt die Temperaturprofile nach 4.5 Ga. Der Temperaturunterschied
zwischen den beiden Nadherungen geht, wie im Fall der konstanten Parameter, im We-
sentlichen auf den Beitrag der Adiabate zuriick. Nach Subtraktion der Manteladiabate
stimmen die Temperaturprofile in der erweiterten Naherung gut mit den Profilen in der
einfachen Boussinesq-Naherung tiberein. Abbildung (5.67) zeigt diese Korrektur fir den
Fall mit endothermer Phasengrenze. Die Temperatur an der KMG betrégt in der erwei-
terten N&herung nach 4.5 Ga 1920 K ohne endotherme Phasengrenze und 1930 K mit
endothermer Phasengrenze.

Fur die Temperaturentwicklung in halber Tiefe ergibt sich analog zu den Simulationen mit
konstanten Parametern ein nahezu konstanter Offset zwischen der extended Boussinesq-
Né&herung und der einfachen Betrachtungsweise.

Der Wiérmefluss an der KMG ist in Abbildung (5.68) dargestellt. In Ubereinstimmung mit
den Modellen bei konstanten thermischen Parametern beeinflusst die Erweiterung der Na-
herung (bei Anpassung der Viskositatsparameter) den Wérmefluss im Fall ohne endother-
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Abbildung 5.66: Profile der gemittelten Temperatur nach 4.5 Ga in der Boussinesq- und
der erweiterten Boussinesg-Naherung bei tiefenabhdngigen thermischen Parametern. Die
senkrechte schwarzen Linie markiert die Tiefe der endothermen Phasengrenze.

me Phasengrenze nicht und fhrt mit der endothermen Phasengrenze zu einem reduzierten
Warmefluss. Allerdings liegt auch dieser zeitweillig Gber dem Mittelwert F},,, so dass ein
thermisch getriebener Dynamo tber diesem Zeitraum moglich wére. Fir die Lebensdauer
des Dynamos bleibt das Problem des breiten Maximums, das im Zusammenhang mit den
tiefenabhéngigen Parametern ausflhrlich diskutiert worden ist. Die Unterschiede in der
Entwicklung in der erweiterten Naherung sind u.a. von der nicht kompletten Kompensa-
tion der Viskositatseffekte verursacht.

Die Lithosphérendicke wird auch bei tiefenabhéngigen thermischen Parametern nicht
durch die Nicht-Boussinesqg-Effekte verandert.

Der Einfluss der Nicht-Boussinesq-Effekte auf das Konvektionsmuster und die thermi-
sche Evolution ist auch bei Berticksichtigung die Tiefenabhangigkeit der thermische Pa-
rameter o und A gering, wenn die Viskositatseffekte der Adiabate geeignet kompensiert
werden. Der wesentliche Temperaturunterschied entsteht durch den Beitrag der Adiabate.
Das Konvektionsmuster bleibt unveréndert.
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Abbildung 5.67: Kompensation der adiabatischen Temperaturzunahme im Temperatur-

profil nach 4.5 Ga in der erweiterten Boussinesg-N&herung flr die Simulationen mit kern-
naher endothermer Phasengrenze bei tiefenabhangigen thermischen Parametern.
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Abbildung 5.68: Einfluss der verschiedenen Naherungen auf die Entwicklung des Waér-
meflusses an der KMG bei tiefenabhdngigen thermischen Parametern. Der grau unter-
legte Bereich kennzeichnet den Wertebereich des Warmeflusses entlang der Adiabate im
Marskern (Nimmo und Stevenson 2000). Die schwarze Linie zeigt zur Orientierung den
Mittelwert dieses Bereichs.
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5.6 Der Aufbau des Marskerns

5.6 Der Aufbau des Marskerns

In den vorangegangenen Abschnitten ist die Existenz und Lebensdauer eines Dynamos im
Mars im Zusammenhang mit dem Warmefluss aus dem Marskern diskutiert worden, der,
falls er den Warmefluss entlang der Kernadiabate tbersteigt, einen thermisch getriebe-
nen Dynamo ermdglichen kdnnte. Dabei ist angenommen worden, dass ein ausreichender
Anteil des Marskerns flissig ist. Ein zweiter Mechanismus, der einen Dynamo antreiben
konnte, besteht in der chemischen Konvektion, die beim Ausfrieren eines inneren festen
Kerns einsetzt. Der Eisenkern des Mars enthélt Schwefel, der beim Ausfrieren eines in-
neren, reinen Eisenkerns frei wird und als leichte Komponente aufsteigen kann. Dadurch
setzt er &hnlich wie die durch héhere Temperaturen weniger dichte Komponente in der
thermischen Warmestrémung eine Konvektionsbewegung in Gang.
Da seismologische Daten fir Mars bisher fehlen und die vorliegenden Daten nicht aus-
reichen, die Grolie und innere Struktur des Marskerns zu bestimmen, ist die Frage, ob der
Kern komplett flissig, fest oder in Teilen flUssig ist, nicht eindeutig beantwortet (vgl. Ab-
schnitte (2.3.1), (2.3.4) und (2.5)). Mit Hilfe der Temperaturentwicklung an der KMG aus
den vorliegenden Modellen und der geeigneten Schmelzkurven fir Eisen mit dem ent-
sprechenden Schwefelzusatz kann ein Strukturmodell des Marskerns abgeleitet werden
und die Frage nach einer moglichen Existenz eines inneren Kerns beantwortet werden.
Die Schmelzkurve fur reines Eisen ist von Boehler 1986 fiir den Bereich bis 40 GPa
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Abbildung 5.69: Schmelzkurven fir Eisen mit verschiedenen Anteilen von Schwefel aus
verschiedenen Modellen bzw. Messungen. Der unterlegte Bereich zeigt, den Temperatur-
bereich der Kernadiabate.

in einer Diamantpresse mit Hilfe eines widerstandgeheizten Eisendrahtes gemessen wor-
den (Boehler 1986). Diese Daten sind spater mit verdnderten Techniken (lasergeheizte
Diamantpresse) von Boehler selbst (Boehler et al. 1990) aber auch von anderen Gruppen
bestatigt worden und auf einen weiteren Druckbereich ausgedehnt worden (z.B. Boeh-
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

ler (1993)), um eine geeignete Interpolation fir den Druck im Erdkern zu erzielen. Einen
Uberblick tiber die Ergebnisse der verschiedenen Gruppen und einen Einblick in die mess-
technischen Verfahren und deren Probleme geben die Review-Artikel von Boehler (19964,
2000).

Leichte Elemente wie S, O und Ni senken die Schmelztemperatur ab. Diese Absen-
kung kann prinzipiell experimentell gemessen werden oder aus thermodynamischen Gro-
Ren berechnet werden. Der Einfluss von Sauerstoff auf die Schmelztemperatur bzw. die
Schmelztemperatur von FeO wird in Boehler (1992, 1993) untersucht. Fir Mars wird
Schwefel als leichte Komponente im Kern favorisiert. Die Schmelzkurve von FeS und
der eutektischen Legierung von Fe-FeS ist in Boehler (1992) bzw. Boehler (1996b) dar-
gestellt. Die Schmelzkurve flr das Eutektikum ist dabei bis zu einem Druck von 62 GPa
vermessen worden. In Abbildung (5.69) ist die Schmelzkurve des Eutektikums nach den
Daten von Boehler vereinfacht eingetragen.

Die Bestimmung der Schmelztemperatur in einer nicht eutektischen Zusammensetzung
mit herkdmmlichen optischen Methoden ist schwierig, da in einem Mehrkomponenten-
system zunéchst nur ein kleiner Anteil schmilzt, der schwer zu beobachten ist, so dass
diese Methode die Schmelztemperaturen tberschétzt. Eine empfindlichere Methode ist
die Beobachtung von Interferenzmustern, die mit einem Laser erzeugt werden und sich
beim Eintritt der Schmelze stark dndern. Bislang gibt es nur sehr wenige Daten, die die
Schmelzkurve von Eisen mit einem geringen Schwefelanteil untersucht haben.

Fei und Bertka (1996) sowie Fei et al. (1997) haben die Schmelzbedingungen im Fe-FeS-
System bei Driicken von 1 bar, 10 GPa und 14 GPa und spéter auch bei 21 GPa (Fei et al.
2000a,b) analysiert. Die Schmelztemperaturen, die sie fir einen Schwefelgehalt von 10
% und 14 % bzw. flr das Eutektikum bestimmen, sind in Abbildung (5.69) dargestellt.
Es besteht eine Diskrepanz zu den Daten von Boehler fiir das Eutektikum, die von den
Autoren nicht diskutiert wird. Die Daten fiir einen Schwefelgehalt von 10 % und fur das
Eutektikum sind in den Druckbereich des Marskerns linear interpoliert worden. Da bei
hoheren Driicken die Steigung der Schmelzkurve abnimmt, tberschatzt die Kurve ver-
mutlich die Temperaturen in diesem Druckbereich.

Die Druckabhéngigkeit der Schmelztemperatur 7}, von reinem Eisen sowie von Eisen mit
einigen Prozent Schwefel wird in der Literatur nach dem Lindemann-Gesetz parametri-
siert: Sohl und Spohn (1997) verwenden folgende Gleichung, in der x5 den prozentualen
Schwefelgehalt angibt und p fir den Druck steht.

T = 1809(1 — 2x¢)(1.0145 + 1.215 - 10~ Hp — 1.159 - 10~ *p?) (5.2)
Williams und Nimmo (2004) veréndern die Parameter leicht und benutzen:
T = 1811(1 — 2.4125)(1.0 + 1.335 - 10~ p — 1.394 - 1072%p?) (5.3)

Die Schmelzkurven die sich damit fiir reines Eisen ergeben, sind in Abbildung (5.69)
aufgenommen. Beide Parametrisierungen stimmen gut Gberein. Allerdings ist der Tempe-
raturanstieg zwischen 25 und 40 GPa etwas zu flach verglichen mit den Messdaten von
Boehler, der bei 40 GPa eine Schmelztemperatur von 2500 K findet. Neben den Kurven
fiir reines Eisen sind auch die Kurven fur Eisen mit 10 % bzw. 14 % S in beiden Parame-
trisierungen in Abbildung (5.69) gezeigt.

Um Ruiickschliisse auf die innere Struktur des Kerns und seinen Aggregatzustand zu erhal-
ten, mussen diese Schmelzkurven mit den Temperaturen im Marskern verglichen werden.
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5.6 Der Aufbau des Marskerns

In der erweiterten Boussinesg-Naherung liegen die Kerntemperaturen nach 4.5 Ga bei
konstanten thermischen Parametern zwischen 1920 K (ohne Phasengrenzen) und 2092
K, wenn alle drei Phasengrenzen beriicksichtigt werden. Die Kerntemperaturen fir die
Simulationen mit tiefenabh&ngigen Parametern liegen innerhalb dieses Intervalls. Folgen
die Temperaturen im Kern einer Adiabate, so ergibt sich mit den diskutierten Unsicher-
heiten bei den Parametern des adiabatischen Gradienten im Kern (vgl. Abschnitt (2.5))
der schattierte Bereich in Abbildung (5.69). Fur die obere Grenzkurve sind die Werte fir
a, g und C, im Rahmen der Unsicherheiten so angenommen, dass der adiabatische Gra-
dient maximiert wird, fur die untere Kurve sind sie entsprechend so gewéhlt, dass die
Temperaturzunahme im Kern minimiert ist. Es wird ber(icksichtigt, dass die Schwerebe-
schleunigung linear zum Zentrum des Planeten abnimmt.

In einem reinen Eisenkern liegt die Schmelztemperatur oberhalb des Temperaturbereichs
der Adiabate. In diesem Fall wéare der Kern komplett ausgefroren bzw. fest. Die Kerntem-
peraturen liegen jedoch tber den parametrisierten Schmelzkurven (sowohl nach Sohl und
Spohn (1997) als auch nach Williams und Nimmo (2004)) fur einen Schwefelgehalt von
10 % bzw. 14 % und Uber der Kurve des Eutektikums nach Boehler, so dass der Kern in
diesen Féllen ganzlich flissig ist und bisher keinen festen inneren Kern ausgebildet hat.
Die Interpolation der Messungen von Fei et al. (1997, 2000b) tber einen weiten Druckbe-
reich ist mit grofRen Unsicherheiten behaftet. Die Schmelzkurve fir einen Schwefelgehalt
von 10 % liegt geringfugig unter der Grenzkurve fur die adiabatischen Temperaturen. Die
Kurven verlaufen fast parallel, so dass geringe Temperaturunterschiede unter Umstanden
zu grollen Unterschieden in der KerngroRe fiihren kdnnen und sinnvolle Aussagen nur
maoglich sind, wenn der Messbereich zu hoheren Driicken ausgeweitet wird, die Unsi-
cherheiten verringert und die Unstimmigkeiten zu den Daten von Boehler geklart werden.
Williams und Nimmo (2004) schétzen die heutige Kerntemperatur im Mars ab, indem
sie annehmen, dass sich die Temperaturen im oberen Mantel von Mars und Erde nicht
stark unterscheiden. Die Manteladiabate, ausgehend von dieser Temperatur, liefert eine
Abschétzung der Temperatur an der KMG von 2000 K, die mit den vorgestellten Si-
mulationen tbereinstimmt. Ihr Vergleich von Kernadiabate und Schmelzkurve bei einem
Schwefelgehalt von 14.2 % liefert ebenfalls einen ganzlich fliissigen Kern.

Die Adiabate stellt (bei Vernachlassigung der Grenzschichten) den groRtméglichen Tem-
peraturanstieg im flissigen Kern dar. Das andere Extrem ware eine konstante Tempera-
turverteilung im Kern. Allerdings veréndert dies die Lage des Temperaturbereichs relativ
zu den verlasslichen Schmelzkurven und die Aussagen Uber die innere Struktur nicht.
Fur die Realisation eines Dynamos im Mars bedeutet ein komplett fllissiger Kern bzw. das
Fehlen eines inneren Kerns, dass ein chemisch getriebener Dynamo bei einem Schwefel-
gehalt von mindestens 10 % nicht mdglich ist. Allerdings kann das Material in diesem
flussigen Kern thermisch konvektieren, wenn der Mantel genug Warme vom Kern ab-
transportiert und einen ausreichend hohen Temperaturgradienten im Kern aufrecht erhalt.
Die zeitliche Entwicklung des Marsdynamos stellt sich damit wie folgt dar: Zu Beginn
der Evolution hat Mars einen thermisch getriebenen Dynamo, der das Magnetfeld fir
die starke Krustenmagnetisierung erzeugt hat. In dieser Zeit bersteigt der Warmefluss
aus dem Kern den Wérmefluss entlang der Adiabate im Kern. Das genaue Zeitfenster flr
die Aktivitat des Dynamos hangt entscheidend vom Wert des Wéarmeflusses entlang der
Kernadiabate ab. In den Simulationsreihen sind verschiedene Konstellationen vorgestellt
worden, in denen ein erhdhter Warmefluss aus dem Kern moglich ist. Viele Modelle ha-
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5 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Mars

ben allerdings, insbesondere bei Beriicksichtigung der endothermen Phasengrenze, das
Problem eines relativ breiten Maximums im Warmefluss, dass kurze Zeiten der Dyna-
moaktivitat, wie sie durch das Fehlen der Magnetisierung in den groRen Einschlagkra-
tern nahegelegt wird, erschwert. Nach dieser Phase des erhéhten Warmeflusses aus dem
Kern und der damit verbundenen Dynamoaktivitat sinkt der Wéarmefluss an der KMG
durch den Abkutihlprozess des Planeten und das Abschwachen der Mantelkonvektion. Der
Warmefluss fallt unter den Warmefluss entlang der Kernadiabate und der Marsdynamo
stirbt aus. Der Kern ist bis heute noch nicht soweit abgekdihlt, dass sich ein innerer Kern
bildet und chemische Konvektion zulésst. Im Moment fehlt somit im Mars ein Antriebs-
mechanismus fur den Dynamoprozess, der ein globales Magnetfeld erzeugen konnte. In
der weiteren Entwicklung des Planeten kdnnte der Dynamoprozess neu beginnen, wenn
durch das Ausfrieren des inneren Kerns und das Aufsteigen der leichten Elemente genug
mechanische Energie erzeugt wird.
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6 Thermische Evolutionsmodelle flr
Merkur

6.1 Innerer Aufbau und Magnetfeld des Merkur

Merkur ist der sonnennachste und mit einem Radius von r, = 2439 + 1 km der klein-
ste terrestrische Planet. Seine mittlere Dichte von 5430 + 10 kg/m® (Anderson et al.
1987) ist deutlich hoher als die Dichte der tGbrigen erddhnlichen Planeten und legt ei-
ne sehr eisenreiche Zusammensetzung bzw. einen groRen Eisenkern nahe. Mit Hilfe der
beiden Mariner 10 Vorbeiflige (Méarz 1974 und Marz 1975) sind die Koeffizienten C2 =
(1.0 &£ 0.5) - 10 und J, = (6.0 &= 2.0) - 10~° (Anderson et al. 1987) des Schwere-
feldes bestimmt worden. Der grolRe Wert von J, deutet bei der langsamen Rotation des
Planeten (58.6462 Tage) auf einen nicht hydrostatischen Beitrag zur polaren Abflachung
des Planeten hin. Mit der bisherigen Datenlage des Schwerefeldes sind geeignete Kor-
rekturen fur diesen nicht hydrostatischen Anteil nicht méglich, so dass weder das Trag-
heitsmoment noch das erste Dichtemoment fiir Merkur bestimmt werden kénnen. Grobe
Abschatzungen aus J; liefern einen Wert flr das Tragheitsmoment um die Rotationsachse
von C' = 0.34RM?, wobei R der volumen-gemittelte Oberflachenradius ist und M die
Planetenmasse (Spohn et al. 2001b). Damit fehlen fur Merkur wichtige Daten, die die in-
nere Struktur des Planeten bestimmen kénnen bzw. Modellannahmen einschrénken. Diese
Modelle werden fiir Merkur nur durch die Planetenmasse, den Radius und allgemeine An-
nahmen Uber die chemische Zusammensetzung des Planeten bzw. Uber den strukturellen
Aufbau (Kruste, Mantel, eisenreicher Kern) von erdéhnlichen Planeten beschrankt.

Die geplante ESA-Mission BepiColombo zum Merkur soll wesentlich zur Losung dieses
Problems beitragen und Aufschluss tber den inneren Aufbau des Planeten geben. Im Rah-
men dieser Mission soll das Schwerefeld mit hoher Genauigkeit vermessen werden und
mit Hilfe eines Laseraltimeters die Topographie sehr genau bestimmt werden. Zudem
sollen Daten mit hoher Prazision zur Rate und Amplitude der Libration der Rotations-
achse und ihrer Neigung gewonnen werden. Aus diesen Messungen l&sst sich dann das
Trégheitsmoment um die Rotationsachse sowie das Tragheitsmoment einer festen duf3e-
ren Schicht (um die Rotationsachse) sehr genau bestimmen. Das Verhaltnis dieser beiden
Werte kann Auskunft geben, ob Merkur einen fllissigen oder zumindest teilweise fllissi-
gen Kern hat. Zudem liefert das Tragheitsmoment eine wichtige Beschrankung bei der
Modellierung der inneren Struktur. Das Laseraltimeter soll ferner in der Lage sein, die
Verformung des Planeten durch die Tiden, die die Sonne hervorruft, zu vermessen. Mit
diesen Daten lésst sich die Love-Zahl k, bestimmen, die ebenfalls Aussagen Uber die in-
nere Struktur (u.a. Kerngrol3e, Radius eines inneren Kerns) zuldsst. Die Daten aus dem
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Schwerefeld ermdglichen eventuell Aussagen tber die Topographie oder Welligkeit der
KMG bzw. Giber Variationen der Krustendicke (Spohn et al. 2001b). Spohn et al. (2001b)
geben einen Uberblick, welche neuen Erkenntnisse durch die Mission BepiColombo mdg-
lich sind und welche Genauigkeiten bei den Messungen angestrebt werden bzw. erforder-
lich sind.

Zum heutigen Zeitpunkt fehlen diese Daten jedoch und die Modelle sind weniger gut
beschrankt. Die hohe mittlere Dichte des Planeten (bei Normbedingungen ohne Kom-
pression: 5300 + 10 kg/m?) lasst auf einen extrem groRen Eisenkerns mit einem Radius
zwischen 1800 und 1900 km schlieBen (Spohn et al. 2001b). Kosmochemische Argu-
mentationen, die die Entstehung des Merkur an seiner heutigen Position im Sonnensy-
stem vorraussetzen, schlagen einen geringen Schwefelanteil (0.5 - 5 Gew.-%) im Kern
vor (Goettel 1988). Der Silikatmantel ist auf eine sehr diinne Schicht von nur 500 - 700
km beschrankt. Aufgrund des niedrigen Drucks treten wahrscheinlich keine Phasenuber-
gange im Mantelmaterial auf.

Harder und Schubert (2001) haben mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen eine grole
Anzahl von Strukturmodellen fiir Merkur berechnet und insbesondere den Schwefelgehalt
des Kerns variiert. Diese Modelle zeigen deutlich, dass die Bestimmung des Tréagheits-
moments wichtig ist, um die Variationsbreite der Modellangaben zu beschréanken. Die
Existenz und GroRe eines inneren Kerns lasst sich mit diesen Modellen nicht eindeutig
bestimmen.

Die Frage nach der Struktur des Kerns ist auch fur Merkur im Zusammenhang mit dem
Magnetfeld und einem Dynamoprozess interessant. Wahrend der Mariner 10 Mission ist
das Magnetfeld des Merkurs in zwei Vorbeifliigen gemessen worden. Die Daten belegen
ein (im Vergleich zur Erde) schwaches, intern erzeugtes, globales Magnetfeld mit einer
Dipolfeldstarke von ~ 300 nT (die Dipolachse ist ~ 10° gegen die Rotationsachse ge-
neigt) (Connerney und Ness 1988). Der Wert des Dipolmoments ist mit groRen Unsicher-
heiten behaftet (Connerney und Ness 1988). Damit dieses Feld durch einen hydrodyna-
mischen Dynamo erzeugt werden kann, muss ein ausreichender Anteil des Kerns flissig
sein und ein Mechanismus zum Antrieb der Konvektionsbewegung bestehen. Thermische
Evolutionsmodelle, die die Entwicklung eines inneren Kerns mitberticksichtigen, kénnen
bei der Beantwortung dieser Frage helfen. Anhand der Modelle I&sst sich die Existenz und
GroRe eines inneren Kerns bestimmen. Bildet sich ein innerer Kern aus, so kann chemi-
sche Konvektion einen Dynamo antreiben. Ein Vergleich des Warmeflusses an der KMG
mit dem Wéarmefluss entlang der Kernadiabate im Modell kann auch Aufschluss tber die
Madglichkeit eines thermisch getriebenen Dynamos geben.

Eine weitere Beobachtung, die durch thermische Evolutionsmodelle bestatigt werden
kann, ist die Abnahme des Planetenradius mit der Zeit. Radarbeobachtungen und Da-
ten der Mariner 10 Missionen zeigen Verwerfungszonen, aus deren Anzahl, Héhen und
Langen die Abnahme des Planetenradius auf etwa 1 - 2 km abgeschétzt werden kann. Die-
se Abnahme wird auf das Abktihlen des Planeten und das Ausfrieren eines inneren Kerns
zuruckgefuhrt (Melosh und McKinnon 1988). Der genaue Wert dieser Abnahme ist al-
lerdings mit Unsicherheiten verbunden, da bislang nicht die gesamte Merkuroberflache
vermessen werden konnte (Strom 1997). Auch der zeitliche Einsatz der Entstehung die-
ser Verwerfungszonen ist nicht genau bekannt. Geologische Beobachtungen legen einen
Beginn der Bildung nach dem ’heavy bombardment’ vor etwa 3.8 Ga nahe (Strom 1997).
Stevenson et al. (1983) stellen neben den parametrisierten Modellen fiir Mars auch Evolu-
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tionsmodelle fir Merkur vor. Sie betrachten Modelle mit verschiedenem Anfangsschwe-
felgehalt des Kerns zwischen 1 und 5 Gew.-%. In allen Modellen setzt das Ausfrieren
eines inneren Kerns friih (zwischen 0.23 und 0.6 Ga) in der Entwicklung ein und es
entstehen innere Kerne mit Radien zwischen 1408 und 1762 km. In allen Fallen ist der
Warmefluss aus dem Kern nach kurzer Zeit zu gering, um thermische Konvektion zu ge-
waéhrleisten. Allerdings ist in allen Simulationen chemische Konvektion maglich, so dass
zumindest in den Fallen mit einer ausreichend dicken Flussigkeitsschicht ein hydrodyna-
mischer Dynamo zur Erzeugung des Magnetfeldes nicht auszuschlief3en ist.

Die Daten fur den Kern von Stevenson et al. (1983) werden von den Modellen von Spohn
(1991) bestétigt, in denen eine realistischere Beschreibung der Lithosphére verwendet
wird. Schubert et al. (1988) verwenden eine steifere Rheologie als Stevenson et al. (1983)
und kommen in Abh&ngigkeit vom Schwefelgehalt zu GréRen fur den inneren Kern zwi-
schen 780 und 1730 km. Das Kernwachsum setzt fiir einen Schwefelgehalt von 5 Gew.-%
erst nach 2.5 Gaein (0.7 Ga bei 1 Gew.-%). Der Warmefluss reicht nach 4.5 Ga nicht mehr
aus, einen thermisch getriebenen Dynamo zu realisieren. Schubert et al. (1988) berechnen
in ihren Modellen auch die Abnahme des Planetenradius wéhrend des Abkihlens und er-
mitteln Werte zwischen 6 km (5 Gew.-% Schwefel) und 10 km (0.2 Gew.-% Schwefel).
Neuere parametrisierte Evolutionsmodelle fur Merkur werden von Hauck et al. (2004)
vorgestellt. Die Schmelzbedingungen fir die Fe-FeS-Legierung im Kern werden in die-
sen Modellen den jingeren experimentellen Ergebnissen von Fei et al. (1997) bzw. Fei
et al. (2000b) angepasst. Aufierdem unterscheiden sich die Modelle von denen von Ste-
venson et al. (1983) bzw. Schubert et al. (1988) durch die unterschiedliche Behandlung
der Lithosphare und die Beriicksichtigung der Energiebeitréage durch partielles Schmelzen
im Mantel. Die Modelle untersuchen den Einfluss der partiellen Schmelzen im Mantel,
der Mantelrheologie, der anfanglichen Temperaturverteilung, der internen Warmeproduk-
tion und des Schwefelgehalts im Kern auf die Entwicklung des Planeten. In Simulationen
mit einem Schwefelgehalt von > 6.5 Gew.-% im Kern, einer Thorium-dominierten inter-
nen Wéarmeproduktionsrate und einer Mantelrheologie fur trockenen Olivin gelingt es,
die Abnahme des Planetenradius auf 1 bis 2 km zu beschranken. Gleichzeitig ist in diesen
Modellen chemische Konvektion im Kern als Antriebsmechanismus fur einen Dynamo
mdoglich, so dass das beobachtete, intern erzeugte Magnetfeld erklart werden kann. Mo-
delle, in denen der Warmefluss aus dem Kern ausreichend iberadiabatisch ist, um einen
thermisch getriebenen Dynamo zu realisieren, liefern Anderungen im Planetenradius die
sehr weit von den Beobachtungen abweichen.

Erste achsensymmetrische Konvektionsmodelle fiir Merkur, die eine druck- und tempera-
turabhangige Viskositét beinhalten und die thermische Evolution simulieren, werden von
Conzelmann (1999) berechnet. In Zusammenhang mit der thermischen Entwicklung wird
der Einfluss verschiedener Viskositatsparameter, des Schwefelgehalts und der Anfangs-
kerntemperatur auf die thermische Entwicklung und das Ausbilden eines inneren Kerns
untersucht. Zudem werden Rechnungen, die von einem (festen) Grenzschichttemperatur-
profil gestartetet werden, mit Simulationen, die einen vorher berechneten Gleichgewichts-
zustand als Ausgangssituation annehmen, verglichen.

In Anlehnung und Erweiterung der Arbeit von Conzelmann (1999) werden im vorliegen-
den Kapitel Evolutionsrechnungen fur Merkur vorgestellt. In zundchst achsensymmetri-
schen Modellen wird der Einfluss der Temperaturverteilung im Startprofil auf die thermi-
sche Entwicklung und das Ausbilden eines festen inneren Kerns untersucht. Eine zweite
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

Modellreihe analysiert den Einfluss des anfanglichen Schwefelgehalts und der Parame-
trisierung der Schmelzkurve. Die genaue Schmelzkurve flr Eisen mit einigen Prozent
Schwefel ist bei Kernbedingungen noch nicht vermessen worden und somit nur unzu-
reichend bekannt. Deshalb werden verschiedene mégliche Parametrisierungen verwendet
und ihr Einfluss auf die Entwicklung des inneren Kerns simuliert. Im letzten Abschnitt
erfolgt dann der Vergleich zwischen achsensymmetrischen und vollstandig dreidimensio-
nalen Evolutionsmodellen bei verschiedenen Rayleighzahlen.

6.2 Modellierung des Kerns

Die thermischen Evolutionsmodelle fiir Merkur sollen das mdgliche Ausfrieren eines in-
neren Kerns und sein Wachsen im Lauf der Entwicklung mitsimulieren. Beim Ausfrie-
ren des Kerns wird latente Warme frei und das Aufsteigen der leichten Komponente,
des Schwefels, setzt gravitative Energie frei. Diese beiden Energiebeitrage miissen in der
Energiebilanz des Kerns bertcksichtigt werden. Fir Merkur werden, wie fur Mars, inter-
ne Heizquellen im Kern (z.B. radioaktive Elemente) vernachlassigt. Merkur wird durch
die Tiden der Sonne verformt, so dass Dissipationsenergie erzeugt wird. Schubert et al.
(1988) berticksichtigen diesen Beitrag in der Energiebilanz fiir den Kern. Allerdings zeigt
sich, dass dieser Beitrag nur bei sehr grof3en, inneren Kernen und fur ein kleines Intervall
von Kernviskositaten (abhéngig von der GroRe der Eisenkdrner) signifikant ist, so dass er
hier vernachlassigt wird.

Die GroRe des inneren Kerns kann durch einen Vergleich zwischen der Schmelztempe-
ratur des Kernmaterials aus Eisen und einigen Prozent Schwefel mit der Temperaturver-
teilung im Kern bestimmt werden. Die folgende Betrachtungsweise entspricht dem \Vor-
gehen von Schubert et al. (1988) und Conzelmann (1999). Die Schmelztemperatur des
Kernmaterials 7,,,(r) wird mit Hilfe des Lindemann-Schmelzgesetzes in Abhangigkeit
vom Druck im Kern P(r) und dem Schwefelgehalt = parametrisiert (vgl. Kapitel (5.6),
Stevenson et al. (1983), Sohl und Spohn (1997)):

T (1) = Trno(1 — ag)(1.0145 + Tpy P(1) + T2 P (7)) (6.1)

Tro, aus, Trnn Und T,,,5 sind darin Konstanten. Die Werte dieser Fitparameter sind in Ta-
belle (6.1) angegeben. Die genaue Schmelzkurve flr Eisen mit einigen Prozent Schwefel

Schmelzkurve | | 1809K | 2 [ 1.215-10 1 Pat| —8-1023Pa?
Schmelzkurve Il | 1809K | 2.4 | 1.54-10" " Pa~"!' | —11.7- 1023 Pa—2

Tabelle 6.1: Fitparameter fur die Schmelzkurve des Eisens mit Schwefelbeimischungen.

ist bislang noch nicht flr die Druck- und Temperaturbedingungen im Merkurkern be-
stimmt worden (Boehler, persdnliche Mitteilung), so dass die genaue Schmelzpunkter-
niedrigung durch geringe Schwefelbeimischungen in diesem Druckbereich nicht bekannt
ist. Messungen am Eutektikum zeigen, dass sich bei sehr hohen Driicken (z.B. im Erd-
kern) die Schmelzkurven von reinem Eisen und der eutektischen Verbindung annéhern
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6.2 Modellierung des Kerns

und die Schmelzpunkterniedrigung vernachldssigbar wird (Boehler 1996b). Im Rahmen
dieser Arbeit werden zwei verschiedene Parametrisierungen der Schmelzkurve betrachtet
(vgl. Tabelle (6.1)). Die Parameter fir ’Schmelzkurve I’ stimmen mit den von Conzel-
mann (1999) benutzten Werten tberein und sind an die Labordaten von Boehler (1996a,c)
angepasst. Die mit diesem Parametersatz (’Schmelzkurve 1’) parametrisierten Schmelz-
kurven sind fir einen Schwefelgehalt von 2 Gew.-% sowie flr reines Eisen zusammen
mit der Kernadiabate (siehe unten) flir zwei verschiedene Temperaturen an der KMG in
Abbildung (6.1) dargestellt. Der gezeigte Druckbereich entspricht dem Druckintervall im
Merkurkern. Die Schmelztemperatur im Zentrum des Planeten (40 GPa) wird durch den
Schwefelgehalt von 2 Gew.-% in dieser Parametrisierung um etwa 100 K erniedrigt. Flr
die hohere Adiabate ist der Kern bei 2 Gew.-% Schwefel komplett flussig.

In der zweiten Parametrisierung (’Schmelzkurve 11’) sind die Parameter an Hauck et al.
(2004) angelehnt, die die experimentellen Ergebnisse fur die Schmelzbedingungen der Fe-
FeS-Legierung unter Berlcksichtigung der Hochdruckphasen von Fei et al. (1997) bzw.
Fei et al. (2000b) anfitten. Diese Parametrisierung wird in Abschnitt (6.3.2) im Zusam-
menhang mit dem Einfluss des Schwefelgehaltes verwendet. Abbildung (6.15) vergleicht
die Schmelzkurven mit beiden Parametrisierungen fur verschiedene Schwefelanteile. Beli
gleichem Schwefelgehalt liegen die Schmelztemperaturen mit der zweiten Parametrisie-
rung (’Schmelzkurve 11°) deutlich hoher.

Fir das Temperaturprofil im Kerninneren Txen(r) wird angenommen, dass es ausgehend

2500 T T T T T
-------- Schmelzkurve | (x:= 0.00) L.t
2450 |- Schmelzkurve | (x = 0.02) LT
i -
2400 =~ = Kernadiabate (T = 2100 K) Rt i

— — — Kernadiabate (Tyy;g = 2039.5 K) ,/

1950 f 1 1 1 : 1 ]
10 15 20 25 30 35 40

Druck P [GPa]

Abbildung 6.1: Parametrisierte Schmelzkurven (’Schmelzkurve 1”) fur reines Eisen
(x = 0.0) und Eisen mit 2 Gew.-% Schwefel (x = 0.02) sowie Kernadiabaten mit
Tkme = 2100 K und Time = 2040 K.

von der Temperatur Tkme (Te(t) = Tkmc(t)) an der Kernoberflache der Kernadiabate

141



6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

folgt. Nichtadiabatische Temperatureffekte bzw. Grenzschichten werden dabei vernach-
lassigt. Die Kernadiabate ist durch folgende Beziehung (Stevenson et al. 1983) gegeben:

1+ Ty P(r) + TazPQ(T)> (6.2)

Tien(T) = TK'V'G(t)(l + Tor Pamc + T2 Pivc

Pxwe ist dabei der Druck an der KMG und T, T, sind Konstanten, deren Werte (Ste-
venson et al. 1983) in Tabelle (A.3) im Anhang gegeben sind.

Die Starttemperatur an der KMG Tkug(0) ist so hoch, dass der Kern zu Beginn ganz
geschmolzen ist. Kihlt der Kern im Lauf der Evolution ab und fallt die Temperatur im
Planetenzentrum unter die Schmelztemperatur, so bildet sich ein fester innerer Kern aus
(vgl. Abbildung (6.1)). Der Radius lasst sich aus dem Druck P;x bestimmen, bei dem
die Kernadiabate die Schmelzkurve schneidet. Dieser hydrostatische Druck lasst sich auf
dem Druck P, im Planetenzentrum zuriickfihren:

1 T2
P =P, — 5 PKemgKMG ™~ (6.3)

pkemn ISt die als homogen angenommene Dichte des Kernmaterials, r; der Kernradius und
gkme der Wert der Schwerebeschleunigung an der KMG. Dichteunterschiede zwischen
dem inneren festen Kern und dem fliissigen Kern werden dabei vernachlassigt (Stevenson
et al. 1983). Damit kann der Radius des inneren Kerns r;x bestimmt werden:

- 2(P. — Pi)ri (6.4)

PKerndKMG

Fur die Schwerebeschleunigung an der KMG (gkmc) gilt dabei:

B Ti/Ta )
IKMG ngem(pKern(Ti/ra)g T oo — (/) (6.5)
Hier ist g die Oberflachenwert der Schwerebeschleunigung und p, die Manteldichte. Die
Anderung des Radius des inneren Kerns mit der Temperatur an der KMG dr;x /dTkmc
kann berechnet werden, indem die Gleichungen (6.1) und (6.2) beim Ubergangsdruck
zum inneren Kern gleichgesetzt werden und der Ausdruck nach d/dTxmc differenziert
wird. Damit kann die zeitliche Anderung der GroRe des inneren Kerns nach folgender
Beziehung berechnet werden:

drig  drix dIkme
dt — dTkme dt

(6.6)

Die zeitliche Anderung der Masse des inneren Kerns m kann damit bestimmt werden:

dm

dt

dT@K dTKMG
dikme dt

(6.7)

7".
2 1K 2
= 4Tk Pren—— = 4TT ik Pem

dt

Durch das Wachsen des inneren Kerns, der aus reinem Eisen besteht, reichert sich der
Schwefel im verbleibenden flissigen Teil des Kerns an, so dass die Schmelztemperatur
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6.2 Modellierung des Kerns

sinkt. Dies kann in der Parametrisierung der Schmelzkurve (Gleichung (6.1)) beriicksich-
tigt werden. Der Schwefelanteil = betragt (Stevenson et al. 1983):

Mkemn N 9007’;-9’ (68)

3 _ 3
Mken —m 17 — 1)

xg ist dabei der Schwefelanteil zu Beginn (ohne inneren Kern) und Mg, ist die Gesamt-
masse des Kerns.

Beim Ausfrieren eines inneren Kerns wird pro Masseneinheit die latente Wéarme L frei.
Der Wert der latenten Warme hangt von der Schmelztemperatur und der Schmelzentropie
ab. Vereinfacht wird in den Modellen jedoch ein konstanter Wert von L = 2.5 - 10° J/kg
fur die latente Warme pro Masseneinheit verwendet.

Bei der Bildung des festen inneren Kerns reichert sich der Schwefel zunéchst in einer
Grenzschicht um den inneren Kern an. Da der Schwefel relativ zu dem ihn umgeben-
den Material leichter ist, steigt er auf und vermischt sich mit dem tbrigen Kernmate-
rial. Durch diese chemische Konvektionsbewegung wird Gravitationsenergie freigesetzt.
Schubert et al. (1988) haben diese Gravitationsenergie pro Masseneinheit unter Beriick-
sichtigung der Dichteunterschiede zwischen duerem und inneren Kern berechnet:

52
3

o= e ()

dabei ist G die Gravitationskonstante, Ap der Dichteunterschied zwischen Eisen und
Schwefel und £ = ;i /r;. Durch das Wachsen eines inneren Kerns wird damit folgen-
de Leistung frei:

— &) -5 (1-¢% (6.9)

dm dm
Pr = EGE + LE (6.10)

Diese zusatzliche Leistung muss nun in der Leistungsbilanz fir den Kern (vgl. Glei-
chung (3.68)) bertcksichtigt werden. Die Temperaturdnderung an der KMG wird durch
den Warmefluss aus dem Kern und die bei der Bildung des inneren Kerns produzierten
Waérme bestimmt:

dTkme dTkme dm

VKernpKernCKernT = AKern)\ - (L + EG)E (611)

(Ckem ist S0 gewahlt, dass Tkwuc Statt der volumen-gemittelten Temperatur im Kern ver-
wendet werden kann.) Mit dem Ausdruck fiir die zeitliche Anderung der Masse des inne-
ren Kerns (Gleichung (6.7)) gilt dann fir die zeitliche Entwicklung der Temperatur an der
KMG:
dTKMG . AKem)\(dTKMG/dT)
dt VKernpKemCKern - (L + EG)47TTZ‘2pKedez‘/dTKMG

Die Gleichungen (6.6) und (6.12) bilden ein System von zwei gekoppelten Differenti-
algleichungen, die mit dem Runge-Kutta-Verfahren vierter Ordnung geldst werden. Die
GroRe des Zeitschritts wird durch die Wachstumsrate des inneren Kerns beschrénkt. Zum
Test der Implementation wird die Energiebilanz des Kerns Uberpruft.

Ahnlich wie die Evolutionsmodelle fiir Mars starten die Simulationen fir Merkur von
einem Grenzschichtprofil mit diinnen Grenzschichten und hohen Temperaturen im In-
neren, das vereinfacht die Situation nach der Akkretion und Differentiation beschreiben

(6.12)
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

soll (Abbildung (6.2)). Insbesondere ist die Temperatur an der KMG zu Beginn mit 2100
K so hoch gewdhlt, dass der gesamte Kern fllssig ist. Die Geometrie der iberlagerten
Storungen bleibt gegeniber den Modellen fir Mars unveréndert (Kapitel (3.9)). Die in-
terne Heizrate betragt [, = 5.2373- 108 W /m? zu Beginn. Akkretionsmodelle fiir Mer-
kur weisen auf hohe Verlustraten fur Kalium und Uran bei der Entstehung des Planeten
hin, so dass wahrscheinlich Thorium das dominierende radioaktive Element ist (Came-
ron et al. (1988), Conzelmann (1999)). Wie in den Marsmodellen (vgl. Kapitel (3.8))
wird auch in den Simulationen fiir Merkur nicht zwischen den einzelnen radioaktiven
Elementen unterschieden. Fur die Zerfallszeit wird hier der Wert fiir Thorium verwendet
(\* = 0.0495 (Ga) ™).
Die Viskositatsparameter entsprechen der Rheologie | bei Conzelmann (1999) mit £* =
466 kd/mol K, V* = 8.02 cm®/mol. Die Referenzviskositat von 7,4 = 8.1 - 10?2 Pa s wird
in halber Manteltiefe bei einer Temperatur von 1573 K erreicht. Schubert et al. (1988)
merken an, dass der Merkurmantel wahrscheinlich steifer ist und bei gleichen Druck- und
Temperaturbedingungen, wie in der Erde hdhere Viskositéten zu erwarten sind.
Das ’cutoff’-Verfahren flr die Viskositét ist ebenfalls dem Verfahren bei Conzelmann
(1999) angeglichen:
r) = ToTee 6.13

(- By 1 49
Dabei ist 7., der obere und n; der untere Grenzwert der Viskositat (siehe Tabelle (A.3)
im Anhang). Die Rayleighzahl bei Normbedingungen betragt damit Ra = 698. Die ver-
wendeten Materialparameter sind in Tabelle (A.3) im Anhang zusammengestellt und der
Arbeit von Conzelmann (1999) bzw. den dortigen Quellen entnommen.
Merkur ist wie Mars ein Ein-Platten-Planet, so dass dieselben mechanischen Randbedin-
gungen (Oberflache: no-slip’, KMG: ’free-slip’, (Kapitel (3.9)) verwendet werden. (Con-
zelmann (1999) nimmt beide Grenzfldchen als frei R&nder an.) Die Temperatur an der
KMG wird nach Gleichung (6.12), wie beschrieben, in jedem Zeitschritt neu bestimmt,
wohingegen die Temperatur 7, an der Oberflache konstant 440 K betragt.
Die Gitterparameter fur die raumliche Auflésung sind unveréndert gegentiber den Mars-
simulationen (Kapitel (4.2)). Allerdings wird eine lineare Abbildungsfunktion zwischen
den radialen Leveln und den Tschebyscheff-Gitterpunkten verwendet (Gleichung (4.8)).

6.3 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Merkur

6.3.1 Einfluss des Temperaturstartprofils

In diesem Abschnitt wird der Einfluss des Starttemperaturprofils auf die thermische Ent-
wicklung und das Ausfrieren eines inneren Kerns untersucht. Die Startprofile der ersten
Gruppe (durchgezogene Linien in den folgenden Abbildungen) unterscheiden sich durch
die Temperatur im isothermen Bereich, die zwischen 1600 und 1900 K in Schritten von
100 K variiert wird. Die Kerntemperatur bei ¢ = 0.0 Ga liegt in dieser Gruppe bei 2100 K.
Die Modelle der zweiten Gruppe (gestrichelte Linien in Abbildung (6.2)) unterscheidet
die Anfangstemperatur an der KMG. Sie liegt zwischen 2100 und 2400 K, wobei die Tem-
peratur des isothermen Bereichs 1600 K ist. Abbildung (6.2) zeigt die unterschiedlichen
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6.3 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Merkur

betrachteten Starttemperaturprofile und Abbildung (6.3) die entsprechenden Profile der
Viskositét. Als Referenzfall gilt das Profil mit 1600 K in der halben Manteltiefe und einer
Startkerntemperatur von 2100 K.

In den Simulationen in diesem Abschnitt wird die Schmelzkurve mit den Fitparametern

2400 T T T T T T T T T T
' 2200
& 2000 .
o
o 1800
1
— 1600
2
© 1400t
a
€ 1200 —— Tmante =.1600 K
g TManteI =1700K
o 1000 Tianter = 1800 K
D ——— Tarte = 1900 K
£ 800 - - - T1ye=2200K
£ — — — Tgue =2300K

G

8‘) 600 - Tkma = 2400 K

1900 1950 2000 2050 2100 2150 2200 2250 2300 2350 2400
Radius r [km]

Abbildung 6.2: Radiale Profile der gemittelten Temperatur zum Zeitpunkt ¢ = 0.0 Ga.

fur ’Schmelzkurve I’ (Tabelle (6.1)) parametrisiert. Der anfangliche Schwefelgehalt be-
tragt o = 0.02 (2 Gew.-%). Die Referenz-Rayleighzahl ist 698.

In Abbildung (6.4) ist der Einfluss des Starttemperaturprofils auf die zeitliche Entwick-
lung eines festen inneren Kerns dargestellt. Das Erhdhen der Manteltemperatur fiihrt ten-
denziell zu einem verspéteten Einsetzen des Kernwachstums, so dass bei einer 300 K ho-
heren Manteltemperatur der innere Kern erst nach 1.45 Ga und damit etwa 0.71 Ga spéater
als im Referenzfall auszufrieren beginnt. Dieser verspatete Einsatz ist auf die unterschied-
lichen Abkuhlraten des Kerns (Abbildung (6.5)) durch die verschiedenen anféanglichen
Manteltemperaturen zurtickzufiihren. Hohere Manteltemperaturen verringern den Tempe-
raturgradienten an der KMG und reduzieren den anféanglichen Warmefluss aus dem Kern
(Abbildung (6.6)), so dass zunéchst der Kern im Referenzfall am schnellsten abkihlt. Die
hoheren Manteltemperaturen fiihren durch die geringeren Viskositaten zu einem friiheren
Einsatz der Konvektion, der durch ein relatives Maximum im Wérmefluss an der KMG
(Abbildung (6.6)) und damit verbunden einer starken Anderung in der Abkihlrate des
Kerns (Abbildung (6.5)) deutlich wird. Das friihere Einsetzen der Konvektion kompen-
siert zeitweilig das anfanglich langsamere Abkuhlen. Bei Tyate (0) = 1700 K ist dieser
Effekt so stark, dass die zur Ausbildung des festen inneren Kerns ndtigen Temperatur hier
noch vor dem Referenzfall erreicht wird. In den brigen Féllen mit erhdhter Mantelstart-
temperatur kann die Konvektion aufgrund des geringen Temperaturkontrasts zwischen
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Abbildung 6.4: Zeitliche Entwicklung der GroRe des festen inneren Kerns.
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6.3 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Merkur

Kern und Mantel die Warme nicht effektiv vom Kern abtransportieren, so dass das Er-
hohen der Manteltemperatur zu geringeren Abkihlraten des Kerns und damit zu einem
verspateten Ausbilden des festen inneren Kerns fiihrt. Mit einer hoheren Startmanteltem-
peratur liegt die volumen-gemittelte Temperatur (Abbildung (6.7)) wéhrend der gesamten
Entwicklung etwas hoher als im Referenzfall. Die damit verbundenen Unterschiede in der
Viskositat und der Konvektionsstarke fiihren zu etwas unterschiedlichen Abkuhlraten des
Kerns und beeinflussen die Wachstumsrate derart, dass sich die GréRRen des inneren Kerns
im Lauf der Evolution anndhern. Nach 4.5 Ga liegen sie im Bereich zwischen 984 und
1099 km.

Deutlicher ist der Einfluss der anfanglichen Kerntemperatur. Bei einer Erhéhung der
Kerntemperatur um 300 K verzogert sich der Einsatz der Kernbildung um 2.33 Ga, so
dass der innere Kern erst nach 3.07 Ga zu wachsen beginnt. Die verkulrzte Wachstumszeit
fuhrt zu kleineren inneren Kernen mit Radien zwischen 818 km (Tkus(0) = 2400 K) und
940 km (Tkma(0) = 2200 K) nach 4.5 Ga.

Die Evolution der Temperatur an der KMG (Abbildung (6.5)) verdeutlicht nochmals die
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Abbildung 6.5: Zeitliche Entwicklung der Temperatur an der KMG. Das Zeitintervall von
0 bis 1 Ga ist oben rechts zusétzlich vergroRRert dargestellt.

Unterschiede in der Entwicklung der Kerngrof3e durch die unterschiedlichen Startprofile.
Die in den meisten Kurven in den ersten 0.5 Ga zu beobachtende sprunghafte Anderung
der Steigung zeigt den Einsatz der Konvektion an. Mit dem Einsetzen des Wachstums des
festen inneren Kerns nimmt die Abkuhlrate des Kerns durch die freiwerdende latente und
gravitative Energie ab. Nach 4.5 Ga unterscheiden sich die Temperaturen an der KMG
in den verschiedenen Startmodellen nicht mehr stark. Fur die verschiedenen Mantelstart-
temperaturen liegt die Kerntemperatur im Intervall von 2003 K bis 2014 K. Das Erhdhen
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

der Anfangskerntemperatur um 300 K fuhrt nach 4.5 Ga zu einem Unterschied von 22 K.
Der Radius des inneren Kerns nimmt in allen Fallen nach 4.5 Ga weniger als 60 % des
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Abbildung 6.6: Zeitliche Entwicklung des Warmeflusses an der KMG.

Gesamtkernradius ein. Der Merkurkern besitzt somit einen fliissigen duf3eren Anteil, in
dem eventuell chemische Konvektion einen Dynamo antreiben kann. Ein thermisch ge-
triebener Dynamo zum heutigen Zeitpunkt ist nach den vorliegenden Modellen unwahr-
scheinlich, da der Warmefluss aus dem Kern (Abbildung (6.6)) mit 3.1 — 3.9 mW/m?
verglichen mit dem Wé&rmefluss durch Warmeleitung entlang der Kernadiabate zu klein
ist. Schubert et al. (1988) nehmen einen Wirmefluss von 11 mW/m? entlang der Kerna-
diabate im Merkur an. Die im Zusammenhang mit dem Warmefluss entlang der Kernadia-
bate im Mars diskutierten Unsicherheiten der Parameter (Kapitel (2.5)) sind fur Merkur
wahrscheinlich ahnlich. Der geringere Druck an der KMG fiihrt zu etwas hoheren Werten
des thermischen Ausdehnungskoeffizienten. Der geringere Schwefelanteil lasst eventu-
ell auch héhere thermische Leitfdhigkeiten zu. Das von Nimmo und Stevenson (2000)
angegebene Intervall von Fxenas = 5 — 19 mW m~2 ist so groR, dass der Warmefluss
der Kernadiabate im Merkur wahrscheinlich in diesem Intervall bzw. im hoheren Bereich
dieses Intervalls liegt. Mit allen betrachteten Startprofilen fallt der Warmefluss an der
KMG zundchst ab und durchlauft danach mit dem Einsatz der Konvektion ein Maximum.
Mit steigender Kerntemperatur ist dieses Maximum starker ausgepragt. Mit einer hohe-
ren Startmanteltemperatur setzt die Konvektion durch die niedrigeren Viskositaten friiher
ein. Das Maximum dbersteigt in allen Fallen 11 mW/m?, so dass eine Phase mit einem
thermisch getriebenen Dynamo mdglich wére. Nach diesem Maximum nimmt der War-
mefluss monoton ab und erreicht die oben erwahnten geringen Werte.

An der Oberfliche fallt der Warmefluss in den ersten 0.5 Ga sehr stark von 112 mW/m?
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Abbildung 6.7: Zeitliche Entwicklung der volumen-gemittelten Temperatur.
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Abbildung 6.8: Zeitliche Entwicklung des Warmeflusses an der Oberfléche.
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

(Thmana (0) = 1900 K) bzw. 90 mW/m? (Referenzfall, Modelle mit verschiedenen Kern-
starttemperaturen) auf Werte zwischen 32.6 (Tyane (0) = 1900 K) und 25.8 mW/m? (Re-
ferenzfall) ab. Danach verringert sich der W&rmefluss nur noch geringfiigig, so dass die
Werte fir alle Startprofile nach 4.5 Ga in dem engen Intervall 21.9 & 0.5 mW/m? liegen.
Beim Erhohen der Kerntemperatur steigt der Warmefluss an der Oberflache zwischen
0.5 und 1.0 Ga nochmals an, bevor er monoton abfallt. Der anfanglich hohe Warmefluss
aus dem Kern fuhrt zu hoheren Temperaturen im Mantel (Abbildung (6.7)), so dass die
geringeren Viskositaten die Konvektion verstarken und zeitverzégert zum erhohten War-
mefluss an der Oberflache flhren.

Die Konvektion im Merkurmantel ist nach 4.5 Ga auf eine sehr diinne Schicht nahe
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Abbildung 6.9: Radiale Profile der gemittelten Temperatur nach 4.5 Ga fir die unter-
schiedlichen Startprofile.

der KMG beschrénkt. Dies zeigen sowohl die radialen Temperaturprofile in Abbildung
(6.9) als auch die meridionalen Schnitte des Temperaturfelds (Abbildungen (6.12) und
(6.13)). Der Temperaturgradient an der KMG ist nur noch gering. Die isotherme Schicht,
die das Innere des konvektierenden Bereichs kennzeichnet, ist vergleichsweise diinn und
erstreckt sich am Ende der Evolution Uber ca. 150 km. Hohere Anfangskerntemperaturen
lassen eine etwas dickere Schicht zu. Der Temperaturunterschied durch die unterschiedli-
chen Startprofile in dieser Schicht ist gering und liegt bei etwa 20 K (r = 1950 km). Diese
geringen Unterschiede am Ende der Evolution werden durch die volumen-gemittelte Tem-
peratur (Abbildung (6.7)) ebenfalls belegt. Die Temperaturprofile werden durch eine sehr
dicke thermische Grenzschicht unter der Oberflache dominiert, die mehr als die Halfte
der Manteldicke einnimmt.

Die zeitliche Entwicklung der Temperaturprofile wird in Abbildung (6.10) fur das Start-
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Abbildung 6.10: Zeitliche Entwicklung des radialen Temperaturprofils fiir das Startprofil
mit Tkma(0) = 2100 K und Tiyane (0) = 1700 K. Die Legende gibt die Zuordnung zu den
unterschiedlichen Zeitpunkten an.

profil mit Tkme(0) = 2100 K und Tyane (0) = 1700 K dargestellt. Vom Startprofil aus-
gehend heizt sich der untere Mantel auf, wobei gleichzeitig im oberflachennahen Bereich
Warme abgeben wird, so dass sich schon nach 0.5 bis 1.0 Ga das charakterische Profil mit
der dominanten dicken oberen Grenzschicht eingestellt hat. Das System kiihlt ab, indem
sich diese Grenzschicht weiter verdickt. Das schnelle Ausbilden der dicken Grenzschicht
geht mit dem starken Abfall im Warmefluss an der Oberflache einher. Conzelmann (1999)
beobachtet das schnelle Ausbilden der dicken thermischen Grenzschicht zu Beginn auch
in Gleichgewichtsmodellen und schliel3t daraus, dass dieser Vorgang in der Friihphase der
Evolution nicht direkt aus dem Abkihlen des Planeten resultiert, sondern vom Startprofil
und der Rheologie abhangt.

Die Lithosphérendicke wird in den Modellen fir Merkur analog zu den Marsmodellen
mit Hilfe der Peclet-Zahl definiert (Kapitel (A.2)). Der Grenzwert der Geschwindigkeit
(Pe = 1) betragt 0.0584 mm/a. Abbildung (6.11) zeigt die zeitliche Entwicklung der
Lithospharendicke. Mit Hilfe der Geschwindigkeiten kann die Lithosphére erst nach Ein-
satz der Konvektion bestimmt werden, so dass die Entwicklung hier nach 0.5 Ga gezeigt
wird. Der starke Warmeeintrag in den Mantel bei einer hohen Kerntemperatur zu Be-
ginn ermdglicht anfanglich eine dunnere Lithosphére, die auch im Lauf der Evolution
dunner als im Referenzfall bleibt. Bei einer Startkerntemperatur von 2400 K betrégt die
Lithospharendicke nach 4.5 Ga 278 km. Der Einfluss der unterschiedlichen Startmantel-
temperaturen ist nicht so ausgepragt. Hier werden Lithosphérendicken von 293 + 1 km
erreicht.
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Abbildung 6.11: Zeitliche Entwicklung der Lithosphérendicke bei den unterschiedlichen
Startprofilen.

Das Konvektionsmuster mit dieser dicken Lithosphére ist durch Schnitte durch das Tem-

peraturfeld und die Temperaturanomalie (T'— < T'(r) >) nach 4.5 Ga in Abbildung (6.12)
fur die Simulationen mit unterschiedlicher Manteltemperatur und in Abbildung (6.13) fur
die unterschiedlichen Kerntemperaturen im Startprofil dargestellt. Die unterschiedlichen
Manteltemperaturen im Startprofil haben keinen starken Einfluss auf das Konvektions-
muster nach 4.5 Ga. Fur alle Profile bildet sich ein Muster mit 10 bis 11 Auf- bzw. 10
bis 12 Abstromen &hnlicher Struktur aus. Lediglich im Fall mit der anfanglich hoch-
sten Manteltemperatur unterscheiden sich die einzelnen Auf- und Abstrdme etwas starker
und sind weniger regelmaRig angeordnet. Die Variation der anfdnglichen Kerntempera-
tur wirkt sich ebenfalls nicht stark auf das Konvektionsmuster aus. Auch hier sind 8 bis
10 Auf- bzw. 9 bis 10 Abstrome erkennbar. Die absoluten Temperaturen sind in diesen
Simulationen allerdings etwas héher. Mit ansteigender Kernstarttemperatur sind die Auf-
und Abstrome etwas ungleichmaRiger. In allen Modellen ist die Temperaturanomalie der
Abstrome deutlich starker als die der Aufstrdme, so dass die Abstrome das Konvektions-
muster vorgeben. Der geringere Temperaturkonstrast an der KMG, insbesondere in den
Simulationen mit niedrigen Startkerntemperaturen schwécht die Aufstrome.

Das Abkihlen fihrt zusammen mit dem Ausfrieren eines festen inneren Kerns zu einer
Volumenénderung im Planeten, die sich durch eine Veranderung im Radius bemerkbar
macht. Diese Veranderung des Radius kann auf der Oberflache durch Verwerfungen be-
obachtetet werden. Im Anhang (A.5) ist die Berechnung dieser Radiuséanderung beschrie-
ben. Abbildung (6.14) zeigt die Abnahme des Planetenradius mit der Zeit. Das starke
Abkihlen des Kerns bei hohen Startkerntemperaturen fuhrt zu groRen Radiuséanderungen
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Abbildung 6.12: Schnitte durch das Temperaturfeld und die Temperaturanomalie
(T'— < T'(r) >) nach 4.5 Ga fir die Simulationen mit den unterschiedlichen Manteltem-

peraturen im Startprofil.
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Abbildung 6.14: Abnahme des Planetenradius mit der Zeit.

von bis zu 6.0 km. Bei den unterschiedlichen Startmanteltemperaturen werden nach 4.5
Ga sehr ahnliche Kerntemperaturen und Radien fiir den inneren Kern erreicht, so dass im
Wesentlichen das verschieden starke Abkiihlen des Mantels fir die Unterschiede in der
Anderung des Planetenradius veranwortlich ist. Die unterschiedlichen Manteltemperatur-
modelle kénnen Anderungen zwischen 3.7 und 5.3 km bedingen. Wird beriicksichtigt,
dass die Verwerfungen lediglich die Anderung des Planetenradius nach dem Ende des
"heavy bombardments’ (vor etwa 3.8 Ga) wiedergeben (Schubert et al. 1988), verringert
sich die Abnahme des Planetenradius fur die unterschiedlichen Startmanteltemperaturen
auf Werte zwischen 2.8 und 3.4 km bzw. bei der hochsten Startkerntemperatur auf 4.7 km.
Die aus den Simulationen bestimmten Radiusanderungen liegen alle Gber den Wert von 1
bis 2 km, der aus der Vermessung von Verwerfungen gewonnen worden ist. Insbesondere
bei anfanglich hohen Kerntemperaturen und sehr hohen Manteltemperaturen werden die
Beobachtungsdaten nicht wiedergegeben.

6.3.2 Einfluss des Schwefelgehalts im Kern

In diesem Abschnitt wird der Einfluss des Schwefelgehalts auf die Entwicklung eines
inneren Kerns fiir die beiden in Abschnitt (6.2) beschriebenen Parametrisierungen der
Schmelzkurve (vgl. Tabelle (6.1)) untersucht. Es werden neben dem oben verwendeten
Schwefelgehalt von z, = 0.02 eine schwachere Schwefelkonzentration von zo = 0.01
und zwei héhere Konzentrationen von z, = 0.03 und z, = 0.04 in Betracht gezogen.
Alle Modelle in diesem Abschnitt werden von dem Startprofil mit Tyawe (0) = 1700 K
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(Tkmas(0) = 2100 K) (Abbildung (6.2)) gestartet und die Referenz-Rayleighzahl betragt
unverandert 698.
Abbildung (6.15) zeigt die Schmelzkurven beider Parametrisierungen fiir die verschie-
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Abbildung 6.15: Schmelzkurven fur Eisen mit unterschiedlichem Schwefelgehalt fiir bei-
de Parametrisierungen (vgl. Tabelle (6.1)).

denen Ausgangsschwefelgehalte. Das Erhohen des Schwefelanteils senkt die Schmelz-
temperatur deutlich ab. In der zweiten Parametrisierung (’Schmelzkurve 11’) liegen die
Schmelztemperaturen bei gleichem Schwefelgehalt hoher und der Einfluss des Schwe-
felanteils ist groRer. Bei einem Schwefelbeitrag von 1 bzw. 2 Gew.-% Ubersteigen die
Schmelztemperaturen im Zentrum die Temperaturen der Anfangsadiabate, so dass zu
Beginn nicht der gesamte Kern fllssig ist. Um eine bessere Vergleichbarkeit mit den
ubrigen Rechnungen zu erzielen, werden bei dieser Parametrisierung der Schmelzkur-
ve (’Schmelzkurve I1’) nur die Modelle mit hoherem Schwefelgehalt vorgestellt.

Die unterschiedlichen Entwicklungen der KerngroRe sind in Abbildung (6.16) dargestellt.
Die Reduzierung des Schwefelanteils fihrt durch die héheren Schmelztemperaturen zu ei-
nem friiheren Einsatz des Kernwachstums. Bei einer Halbierung des Schwefelgehalts auf
1 Gew.-% beginnt die Bildung des inneren Kerns (bei ’Schmelzkurve 1’) schon nach 0.13
Ga und damit etwa 0.48 Ga friher als im Referenzfall mit 2 Gew.-%. Nach 4.5 Ga ist
der Radius des inneren Kerns mit 1358 km 287 km groRRer als im Fall mit xq = 0.02.
Analog verzdgert sich das Wachstum des inneren Kerns bei einem hoheren Schwefelge-
halt und den damit verbundenen niedrigeren Schmelztemperaturen. Bei z, = 0.03 friert
der feste innere Kern erst ab 3.14 Ga und damit etwas 2.53 Ga spater als im Referenzfall
aus. Nach 4.5 Ga ist seine Grofie mit 610 km deutlich geringer. Wird der Schwefelgehalt
bei ’Schmelzkurve I’ weiter auf 2, = 0.04 erhéht, kiihlt der Kern wahrend der Evolution
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Abbildung 6.16: Einfluss des anfanglichen Schwefelgehalts und der verwendeten Para-
metrisierung der Schmelzkurve auf die Entwicklung des inneren Kerns.

nicht ausreichend stark ab, um die niedrigen Schmelztemperaturen zu unterschreiten. In
diesem Fall bildet sich kein fester innerer Kern, der gesamte Kern bleibt flussig. Die Si-
tuation verandert sich jedoch, wenn die Parametrisierung der ’Schmelzkurve 11’ mit den
hoheren Schmelztemperaturen verwendet wird. Mit dieser Parametrisierung bildet sich
bei einem Schwefelgehalt von xq = 0.03 schon nach 0.22 Ga ein fester innerer Kern, des-
sen Grolle nach 4.5 Ga 1123 km erreicht. Auch bei einem Schwefelanteil von 4 Gew.-% ist
hier das Wachsen eines inneren Kerns moglich. Das Ausbilden des inneren Kerns beginnt
nach 1.7 Ga und fihrt zu einer heutigen GroRe von 793 km. Die zeitliche Entwicklung
des inneren Kerns und seine Groflie nach 4.5 Ga héngt somit stark vom Schwefelgehalt
und der genauen Parametrisierung der Schmelzkurve ab.

Das zeitlich versetzte Beginnen des Kernwachstums und die unterschiedlichen GroRen
des inneren Kerns bzw. dessen Zuwachsraten beeinflussen die Entwicklung der Tempe-
ratur an der KMG. Das Abkihlen des Kerns (Abbildung (6.17)) wird durch die beim
Ausbilden des festen inneren Kerns freiwerdende latente Warme und gravitative Energie
gebremst. Fur Schmelzkurve I’ entsteht so durch die unterschiedlichen Schwefelgehalte
nach 4.5 Ga ein Temperaturunterschied an der KMG von 43 K zwischen dem Modellen
mit 2o = 0.01 und xy = 0.04.

Die unterschiedlichen Temperaturen wirken sich auch auf den Warmefluss an der KMG
(Abbildung (6.18)) aus. Die hoheren Temperaturen (Abbildungen (6.17) und (6.19)) und
niedrigeren Viskositaten bei groReren inneren Kernen ermoglichen einen starkeren Tem-
peraturgradienten an der KMG und somit einen héheren Warmefluss aus dem Kern. Al-
lerdings ist der Warmefluss in diesen Modellen mit Werten zwischen 1.0 — 3.7 mW/m?
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Abbildung 6.17: Einfluss des anféanglichen Schwefelgehalts und der verwendeten Para-
metrisierung der Schmelzkurve auf die Entwicklung der Temperatur an der KMG.
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Abbildung 6.18: Einfluss des anfanglichen Schwefelgehalts und der verwendeten Para-
metrisierung der Schmelzkurve auf die Entwicklung des Warmeflusses an der KMG.
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im Vergleich zum Warmefluss entlang der Kernadiabate (11 mW/m? (Schubert et al.
1988)) ebenfalls zu gering, um einen thermisch getriebenen Dynamo zu realisieren. Bei
xo = 0.04 (’Schmelzkurve 1’) scheitert auch ein chemisch getriebener Dynamo, da kein
innerer Kern ausfriert. In diesem Modell kann das beobachtete Magnetfeld nicht durch
einen hydrodynamischen Dynamoprozess im Inneren erklart werden.

Der Warmefluss an der Oberflache wird durch die angenommenen, unterschiedlichen
Schmelzkurven nicht signifikant beeinflusst. Nach 4.5 Ga liegt der Warmefluss fur die
unterschiedlichen Modelle in einem engen Intervall zwischen 20.8 und 21.8 mwW/m?.
Der hohere Warmeeintrag aus dem Kern in den Mantel fihrt auch im Volumenmittel
zu hoheren Temperaturen. Bei ’Schmelzkurve I’ liegt die volumen-gemittelte Tempera-
tur nach 4.5 Ga bei o = 0.01 mit 1516 K deutlich Gber der Temperatur von 1456 K
bei xo = 0.04. Die hoheren Temperaturen férdern durch die niedrigeren Viskositaten
die Konvektion, so dass die Wéarme effektiver vom Kern abtransportiert werden kann.
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Abbildung 6.19: Einfluss des anfanglichen Schwefelgehalts und der verwendeten Para-
metrisierung der Schmelzkurve auf die Temperaturprofil nach 4.5 Ga.

Das Temperaturprofil nach 4.5 Ga in Abbildung (6.19) fasst die Entwicklung zusammen.
Die Form der Profile bei zy = 0.04 (’Schmelzkurve I’) und zy, = 0.03 (’Schmelzkurve
I’) deutet an, dass die Konvektion nach 4.5 Ga in diesem Féllen sehr schwach ist. Die
Bedeutung der Konvektion in der Entwicklung wird durch den Vergleich mit einem rein
konduktiven Modell in Abschnitt (6.3.3) (z.B. Abbildung (6.26)) verdeutlicht. Die etwas
unterschiedliche Dicke der oberflachennahen thermischen Grenzschicht spiegelt sich in
der Lithosphérendicke wieder. Nach 4.5 Ga liegen die Lithosphdrendicken zwischen 283
km (2o = 0.01) und 322 km (o = 0.04) bei ’Schmelzkurve I’ bzw. 292 km (zy = 0.03)
und 308 km (xy = 0.04) bei *Schmelzkurve 11"
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Abbildung 6.20: Einfluss des anféanglichen Schwefelgehalts und der verwendeten Para-
metrisierung der Schmelzkurve auf die Abnahme des Planetenradius.

Abbildung (6.20) zeigt den Einfluss der Schmelzbedingungen bzw. der damit verbun-
denen unterschiedlichen GroRen des inneren Kerns auf die Abnahme des Planetenradius.
Die deutlich kleineren inneren Kerne bei ’Schmelzkurve I’ und einem Schwefelgehalt von
3 bzw. 4 Gew.-% lassen den Planeten mit nur 3.4 bzw. 3.3 km deutlich weniger schrump-
fen als im Referenzfall mit 2 Gew.-% (4.3 km). Betrachtet man hier nur die Veranderung
in den letzen 3.8 Ga, liegen die Werte mit 2.1 bzw. 2.0 km in der N&he der Daten aus
Vermessung der Verwerfungen, die eine Abnahme zwischen 1 und 2 km nahe legen. Bei
Verringern des Schwefelgehalts (x, = 0.01, *Schmelzkurve 1’) weicht die Veranderung
des Planetenradius mit 5.6 bzw. 3.8 km (in den letzten 3.8 Ga) stérker von den Messdaten
ab. Bei gleichem Schwefelgehalt entstehen bei Verwendung der zweiten Parametrisierung
(’Schmelzkurve 11°) groRRere innere Kerne, die die Abnahme des Planetenradius verstar-
ken (4.5 bzw. 2.9 km (2o = 0.03), 3.6 bzw. 2.3 km (z, = 0.04)). Trotz der stérkeren
Abnahme des Planetenradius bei *Schmelzkurve II’ liegen die Werte fur die letzten 3.8
Ga in der N&he der Messdaten. Ein hohere Schwefelgehalt kann dazu beitragen, die be-
obachteten geringen Schrumpfungsraten des Planeten zu erklaren.

Der Schwefelgehalt und die genaue Parametrisierung der Schmelzkurve haben einen deut-
lichen Einfluss auf die Entwicklung und Grof3e des inneren Kerns. Hohere Schwefelge-
halte fihren zu kleineren inneren Kernen und zu einer geringeren Abnahme des Planeten-
radius. Allerdings h&ngt es schon bei einem Schwefelgehalt von 4 Gew.-% von der genau-
en Schmelzkurve ab, ob tberhaupt ein innerer Kern entsteht. Ohne das Ausbilden eines
inneren Kerns fehlt jedoch ein Antriebsmechanismus fir einen hydrodynamischen Dyna-
mo im Inneren, der das beobachtete Magnetfeld erklaren kann. Aufgrund des geringen
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6.3 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Merkur

Warmeflusses aus dem Kern ist ein thermisch getriebener Dynamo nicht maglich. Um
die Schmelzbedingungen von Eisen mit einigen Gewichtsprozent Schwefel bei Druck-
und Temperaturbedingungen im Merkurkern besser festlegen zu kdénnen, sind erweiterte
Labormessungen erforderlich.

6.3.3 Dreidimensionale Evolutionsmodelle fir das Merkurinnere

In diesem Kapitel werden die oben untersuchten achsensymmetrischen Evolutionsmo-
delle fir Merkur mit vollstdndig dreidimensionalen Simulationen verglichen. Fir die
Schmelzkurve wird wie in Abschnitt (6.3.1) die Parametrisierung ‘Schmelzkurve I’ ver-
wendet. Der anféngliche Schwefelgehalt betragt 2 Gew.-%. Es werden Simulationen mit
drei verschiedenen Rayleighzahlen (Ra = 698, Ra = 3490 und Ra = 6980) vorgestellt.
Die Referenzviskositét in halber Tiefe bei einer Temperatur von 1573 K entspricht bei
der 5-fach hoheren Rayleighzahl 7,4 = 1.6 - 102 Pa s bzw. n,¢ = 8.1 - 10%! Pa's bei der
10-fach hoheren Rayleighzahl. Um die Bedeutung der Konvektion, insbesondere bei der
kleineren Rayleighzahl abzuschatzen, werden zum Vergleich rein konduktive Modellrech-
nungen (Ra = 0) durchgefihrt. Fur das Starttemperaturprofil gilt in allen Simulationen:
Tiante (0) = 1700 K und Tkma(0) = 2100 K (Abbildung (6.2)).

Die Entwicklung des inneren festen Kerns fir die verschiedenen Modelle ist in Abbil-
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Abbildung 6.21: Entwicklung des inneren Kerns bei unterschiedlichen Rayleighzahlen in

achsensymetrischen und vollstandig dreidimensionalen Evolutionsmodellen.

dung (6.21) gezeigt. Die rote, durchgezogene Linie stellt den Referenzfall mit einer Ray-
leighzahl von 698 im achsensymmetrischen Modell dar. Im vollstdndig dreidimensionalen
Modell (gestrichelte Kurve) setzt das Kernwachstum schon bei 0.36 Ga und damit 0.25
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

Ga friher ein. Allerdings fihren unterschiedliche Wachstumsraten zu einer Annéherung
der Kurven fir die unterschiedlichen Dimensionen des Modells, so dass die GroRe des
inneren Kerns nach 4.5 Ga um weniger als 25 km abweicht.

Diese unterschiedliche Entwicklung lasst bei der Betrachtung des Warmeflusses an der
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Abbildung 6.22: Entwicklung des Warmeflusses an der KMG bei unterschiedlichen Ray-
leighzahlen in achsensymetrischen und vollstandig dreidimensionalen Evolutionsmodel-
len.

KMG (Abbildung (6.22)) verstehen. Im dreidimensionalen Fall wird bei einer Rayleigh-
zahl von 698 (rot gestrichelte Kurve) das relative Maximum des Warmeflusses, das mit
dem Einsatz der Konvektion verbunden ist, friiher erreicht. Dadurch kiihlt der Kern schnel-
ler ab und ein vorgezogener Beginn des Ausfrierens des inneren Kerns ist mdglich. Die
Wachstumsrate ist an den Warmefluss gekoppelt, so dass der Kern im dreidimensiona-
len Fall zu Beginn schneller wéchst (bei Einsatz des Kernwachstums ist der Warmefluss
hoéher als im achsensymmetrischen Fall). Das friihere Einsetzen der Konvektion kann mit
einer Anderung der Stérungsgeometrie und Amplitude verbunden sein. Im beiden Modell-
geometrien besteht die anfangliche Stérung aus zufallig ausgewéhlten Moden der Kugel-
flachenfunktionen. Die unterschiedlichen Einsatzzeiten der Konvektion im 2D- und 3D-
Modell sprechen dafiir, dass die entsprechenden Moden unterschiedlich stark anwachsen
oder nicht gleichberechtigt initialisiert wurden. Bei der niedrigen Rayleighzahl wéchst
die Storung tber einen im Vergleich zum Fall mit Ra = 3490 bzw. Ra = 6980 langen
Zeitraum an, so dass der Einsatz der Konvektion starker von den Details der initialisierten
Storung abhangt als bei den grélReren Rayleighzahlen.

Wird die Rayleighzahl erhéht (griine und blaue Kurve), verringert sich der Unterschied
in der Entwicklung des inneren Kerns zwischen dem achsensymmetrischen Modell und
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6.3 Ergebnisse der Evolutionsmodelle fir Merkur

dem vollstandig dreidimensionalen Modell. Bei einer Rayleighzahl von 3490 besteht nur
noch ein zeitlicher Versatz von 0.04 Ga und bei der hochsten Rayleighzahl von nur noch
0.03 Ga. Bei den hoheren Rayleighzahlen kuhlt der Kern durch die heftigere Konvektion
schneller aus, so dass das Kernwachstum friiher beginnt und mit einem Radius von 1406
km (Ra = 3490) bzw. 1504 km (Ra = 6980) deutlich groRere innere Kerne entstehen.
Der Unterschied in der GroRe des inneren Kerns nach 4.5 Ga durch die Geometrie des
Modells ist bei den héheren Rayleighzahlen nicht signifikant. Flr die achsensymmetri-
schen Modelle liefert eine zusatzliche Simulation mit Ra = 17450 einen noch groleren
inneren Kern mit einem Radius von 1591 km. Die rein konduktiven Modellsimulationen
sind achsensymmetrisch und durch die strich-punktierten Linien dargestellt. Der Kern
kihlt in diesen Modellen so langsam ab, dass sich im betrachteten Zeitraum kein innerer
Kern ausbilden kann.

Die Entwicklung des Warmeflusses an der KMG (Abbildung (6.22)) verlauft bis auf den
erwéhnten Unterschied im Einsatz der Konvektion bei den dreidimensionalen und den
achsensymmetrischen Simulationen sehr &hnlich. Der Vergleich mit der konduktiven L6-
sung zeigt, dass die Konvektion im Fall mit Ra = 698 zu Beginn der Entwicklung eine
untergeordnete Rolle spielt und der Wérmetransport zundchst durch Warmeleitung do-
miniert ist. Im achsensymmetrischen Fall weicht der Wé&rmefluss nach etwa 0.15 Ga (im
dreidimensionalen Fall nach 0.05 Ga) allerdings deutlich vom konduktiven Verlauf ab.
Durch Warmeleitung allein kann der Mantel, der auch durch die radioaktiven Quellen
geheizt wird, die Warme nicht effektiv vom Kern abfiihren, so dass dieser sich zwischen-
zeitlich durch einen negativen Warmefluss wieder aufheizt. Auch nach Durchlaufen des
Maximums liegt der Warmefluss bei Ra = 698 deutlich tber dem konduktiven Modell
und zeigt die Bedeutung der Konvektion an. Das Erhohen der Rayleighzahl fiihrt zu ei-
nem friiheren Einsatz der Konvektion und steigert den Warmefluss wahrend der ganzen
Entwicklung. Allerdings liegt der Wéarmefluss heute in allen Modellen in einem engen In-
tervall von 3 bis 3.8 mW/m? (2 mW/m?, konduktive Losung) unterhalb des Wérmeflusses
entlang der Adiabate (11 mW/m? (Schubert et al. 1988)), so dass ein thermisch getriebe-
ner Dynamo unwahrscheinlich ist. Dies gilt ebenfalls fir das achsensymmetrische Modell
mit Ra = 17450, bei dem der Warmefluss nach 4.5 Ga bei 3.3 mW/m? liegt.

Der Einfluss der unterschiedlichen Rayleigzahlen und der resultierenden starken Unter-
schiede in der Temperaturverteilung (Abbildungen (6.24) und (6.25)) sind in der zeitli-
chen Entwicklung des Warmeflusses an der Oberflache sichtbar. Die hoheren Rayleigh-
zahlen flhren zu einem schnelleren Abkiihlen des Kerns und zu einem héheren Warme-
eintrag in den Mantel. Durch die niedrigeren Viskositaten kann die verstarkte Konvektion
die Warme effektiv bis zur Lithosphdre transportieren. Der Warmefluss durchlauft so bei
der hochsten Rayleighzahl nach dem anfanglich starken Abfall ein schwaches relatives
Maximum (bei etwa 0.7 Ga). Nach 4.5 Ga liegt der Warmefluss fiir alle Modelle in einem
engen Intervall von 21.9 4 0.5 mW/m? (20.3 mW/m? (Ra = 0)). Auch der Warmefluss
bei der stark erhdhten Rayleighzahl (Ra = 17450) liegt in diesem Intervall. Die Geome-
trie des Modellraums ist nur fur Ra = 698 bei sehr unterschiedlicher GréRe des inneren
Kerns sichtbar und selbst da sehr gering. In den ersten 0.5 Ga enspricht der Warmefluss
(Ra = 698) an der Oberflache etwa dem konduktiven Warmefluss, danach wird auch an
der Oberflache der Warmefluss durch die Konvektion erhoht. Aufgrund der dicken Litho-
sphére, in der die Warme nur durch Warmeleitung transportiert werden kann, stellt der
konduktive Warmefluss jedoch den dominanten Beitrag dar.
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Abbildung 6.23: Entwicklung des Wéarmeflusses an der Oberflache bei unterschiedlichen
Rayleighzahlen in achsensymetrischen und vollstdndig dreidimensionalen Evolutionsmo-
dellen.

Abbildung (6.24) zeigt die Temperaturentwicklung an der KMG. Beim Erhohen der Ray-
leighzahl kiihlt der Kern schneller ab und der Unterschied zwischen dem vollstandig drei-
dimensionalen und dem achsensymmetrischen Modell ist vernachléssigbar. Im Modell
mit Ra = 698 ist der Einsatz der Konvektion in der Anderung der Steigung zu Beginn
sichtbar. Der unterschiedliche Einsatz im achsensymmetrischen und dreidimensionalen
Modell fuhrt zu kleinen Unterschieden in der Temperaturentwicklung an der KMG, die
aber im Lauf der Zeit abnehmen. Nach 4.5 Ga liegt die Temperatur an der KMG fir
Ra = 698 bei 2006 K (achsensymmetrisches Modell) und der Unterschied zwischen ach-
sensymmetrischen und vollstdndig dreidimensionalem Modell betrégt lediglich 3 K. Fir
die hoheren Rayleighzahlen wird dieser Unterschied noch kleiner. Fir Ra = 3490 liegt
die Temperatur nach 4.5 Ga bei 1945 K und fir Ra = 6980 bei 1910 K (Ra = 17450:
1864 K). Im Modell, das nur den Warmetransport durch Wérmeleitung simuliert, kiihlt
der Kern deutlich langsamer ab und heizt sich sogar zwischenzeitlich wieder auf, da der
Mantel die Warme nicht abflihren kann. Nach 4.5 Ga betrdgt die Temperatur 2050 K.

In der volumen-gemittelten Temperatur, die in Abbildung (6.25) gezeigt ist, sowie im
Temperaturprofil nach 4.5 Ga finden sich ebenfalls keine signifikanten Unterschiede durch
die Erweiterung des achsensymmetrischen Modells zum vollstdndig dreidimensionalen
Modell. Der grélRere Wéarmeeintrag aus dem Kern durch die heftigere Konvektion (Erho-
hen der Rayleighzahl) und die beim Ausbilden der gréf3eren inneren Kerne freiwerdende
Energie ermdglicht zeitweillig eine im Volumenmittel héhere Temperatur. Nach 4.5 Ga
ist der Unterschied in der volumen-gemittelten Temperatur durch die Rayleighzahl (ohne
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Abbildung 6.24: Entwicklung der Temperatur an der KMG bei unterschiedlichen Ray-
leighzahlen in achsensymetrischen und vollstandig dreidimensionalen Evolutionsmodel-

len.
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Abbildung 6.25: Entwicklung der volumen-gemittelten Temperatur bei unterschiedlichen
Rayleighzahlen in achsensymetrischen und vollstdndig dreidimensionalen Evolutionsmo-

dellen.
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Abbildung 6.26: Temperaturprofile nach 4.5 Ga bei unterschiedlichen Rayleighzahlen in
achsensymetrischen und vollstandig dreidimensionalen Evolutionsmodellen.

den konduktiven Fall) allerdings nur noch gering (1495 + 6 K). Wahrend der Evolution
liegt die volumen-gemittelte Temperatur im konduktiven Fall deutlich unter den Tempe-
raturen, die im Fall mit Ra = 698 erreicht werden (nach 4.5 Ga: 1450 K).

Das Temperaturprofil nach 4.5 Ga (Abbildung (6.26)) zeigt, dass die thermische Grenz-
schicht an der KMG in allen Simulationen sehr diinn und der Temperaturkontrast duerst
gering ist. Das Erhéhen der Rayleighzahl dehnt den isothermen, konvektierenden Bereich
in Richtung Oberflache aus, so dass die oberflaéchennahe thermische Grenzschicht etwas
dunner ist. Die dinnere Grenzschicht erklért zusammen mit den niedrigeren Temperatu-
ren im Inneren die sehr dhnlichen volumen-gemittelten Temperaturen nach 4.5 Ga. Nach
4.5 Ga wird der Unterschied im Temperaturprofil zwischen dem Warmeleitungsmodell
und dem Modell mit der kleinen Rayleighzahl besonders im kernnahen Bereich deutlich.

Der Einfluss der Rayleighzahl auf die Dicke der oberen thermischen Grenzschicht spie-
gelt sich in der Entwicklung der Lithosphédrendicke (Abbildung (6.27)) wider. Bei einer
Rayleighzahl von 698 betrdgt die Lithospharendicke 296 km. Fir Ra = 3490 ergibt sich
eine Dicke von 260 km und bei der héchsten angenommenen Rayleighzahl (Ra = 6980)
eine Dicke von 252 km. Der Einfluss der Modellgeometrie ist sehr gering (Ra = 698:
3.5 km). Die Bestimmung der Lithospharendicke mit Hilfe der Geschwindigkeitsprofile
ist fur das rein konduktive Modell nicht moglich.

Die Abnahme des Planetenradius durch das Abkihlen des Planeten ist in Abbildung
(6.28) gezeigt. Bei Ra = 698 reduziert sich der Planetenradius in 4.5 Ga um 4.3 bzw. 3.0
km, wenn nur der Zeitraum nach dem *heavy bombardment’ (3.8 Ga) betrachtet wird. Der
Unterschied zwischen den vollstdndig dreidimensionalen und den achsensymmetrischen
Modellen liegt bei etwa 190 m. Bei den gréReren Rayleighzahlen kiihlt das ganze System
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Abbildung 6.27: Entwicklung der Lithospharendicke bei unterschiedlichen Rayleighzah-

len in achsensymetrischen und vollstdndig dreidimensionalen Evolutionsmodellen.
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Abbildung 6.28: Abnahme des Planetenradius mit der Zeit.
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scheller aus und es bilden sich gréi3ere innere Kerne, so dass die Schrumpfungsraten deut-
lich groRer sind. Bei Ra = 3490 nimmt der Planetenradius um 7 km (5 km in den letzten
3.8 Ga) und bei der hochsten Rayleighzahl um 8.4 km bzw. 5.9 km in den letzten 3.8 Ga
ab. Der Einfluss der Erweiterung vom achsensymmetrischen zum vollstdndig dreidimen-
sionalen Modell ist vernachlassigbar. \erglichen mit den Beobachtungsdaten von 1 bis 2
km sind diese Schrumpfungsraten insbesondere bei den héheren Rayleighzahlen deutlich
zu groB, selbst wenn die Radiusveranderung in den ersten 0.7 Ga der Entwicklung, die
unter Umsténden nicht durch die Messungen wiedergegeben wird, vernachléssigt wird.
Die geringste Schrumpfung des Planeten wird im Fall der reinen Wérmeleitung erziehlt
und betragt nur 2.4 bzw. 1.2 km.

Das Konvektionsmuster nach 4.5 Ga fiir die dreidimensionalen Simulationen ist in Ab-

c) Ra=6980

Abbildung 6.29: Konvektionsmuster der dreidimensionalen Simulationen nach 4.5 Ga:
Radialgeschwindigkeit bei » = 1996 km (blau: Abstrome, rot: Aufstrome). Der Contour-
step der Geschwindigkeit ist angegeben: step=100 entspricht 0.58 cm/a.

bildung (6.29) durch die Radialgeschwindigkeit bei » = 1996 km dargestellt. Diese Tie-
fe liegt im isothermen Bereich des Temperaturprofils unterhalb der thermischen Grenz-
schicht und somit im konvektierenden Teil des Mantels. Das Konvektionsmuster in allen
drei betrachteten Fallen ist sehr kleinskalig und durch die schnelleren Abstrome domi-
niert. Das Anheben der Rayleighzahl fuhrt lediglich zu einem Anstieg der Geschwindig-
keitsamplitude und wirkt sich kaum auf die Struktur des Konvektionsmusters aus.

Abbildung (6.30) zeigt die Schnitte durch das Temperaturfeld nach 4.5 Ga bzw. durch
die Temperaturanomalie (7'— < T'(r) >) fur die achsensymmetrischen Modelle und Ab-
bildung (6.31) analog fir die vollstandig dreidimensionalen Simulationen. Fur die dreidi-
mensionalen Modelle liegen diese Schnitte bei ¢ = 350° (Ra = 698, Ra = 3490) bzw.
¢ = 220° fir Ra = 6980. Wie die Analyse der Temperaturprofile bzw. der gemittelten
GroRen nahe legt, sind keine signikanten Unterschiede in der Amplitude der Temperatur
bzw. der Temperaturanomalie zwischen dem zwei- und dreidimensionalen Fall zu be-
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Rayleighzahlen.

169



6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

2070
2026
1979 [
1926 [
5 1869
© (SSESE|
S 1805 [
o
E 1732 [
|_
1649
1550
a) Ra=698, 3D
2020 65.0
1983 I
1943 48.7
. 1898 | 325
= I o2 | v
32 b N i
& 1791 A o O
(0] ErrE| |:/ |
g' 1725 | v -16.2 —
(] - LT
F 1647 b 325
-48.7
1550 5.0
b) Ra=3490, 3D
1070
[TTTEE|
1910 — 48.7
1874 T 3250
51833 — 162 |
© 1785 [ A 0 i
8 I = il
& 1726 — R
()] m |_, [}
1652 325
1550 65.0

c) Ra=6980, 3D

Abbildung 6.31: Schnitte durch das Temperaturfeld und die Temperaturanomalie
(T'— < T'(r) >) nach 4.5 Ga fir die vollstandig dreidimensionalen Modelle bei verschie-
denen Rayleighzahlen. Die Schnitte liegen bei ¢ = 350° (Ra = 698, Ra = 3490) bzw.
¢ = 220° (Ra = 6980).
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obachten. In allen Fallen ist die Dominanz der kalten Abstréme in der Darstellung der
Temperaturanomalie erkennbar. In den achsensymmetrischen Modellen wird beim An-
stieg der Rayleighzahl die Anzahl der Aufstrome von 10 (Ra = 698) auf 8 (Ra = 3490,
Ra = 6980) reduziert. Zudem nimmt die Temperaturanomalie der Aufstréme deutlich ab
und die Dominanz der Abstréme wird verstarkt. Der geringe Temperaturgradient an der
KMG nach 4.5 Ga (Abbildung (6.26)) schwacht die Aufstrome.

In der thermischen Entwicklung ist der Unterschied zwischen achsensymmetrischen und
vollstandig dreidimensionalen Modellen gering. Die Konvektionsstarke hat einen signifi-
kanten Effekt auf die Evolution der Temperaturverteilung und die Entwicklung und Grolie
des inneren Kerns. Hier ist es wichtig, bessere Abschéatzungen fur die Viskositéat zu ge-
winnen.

6.3.4 Zusammenstellung weiterer Simulationsergebnisse
6.3.4.1 Variation des Aktivierungsvolumens

Bei einer Rayleighzahl von Ra = 6980 ist der Einfluss des Aktivierungsvolumens auf das
Kernwachstum und die thermische Entwicklung untersucht worden. Die Viskositatspro-
file sind so normiert, dass sie im Startprofil (Tvane (0) = 1700 K, Tkme(0) = 2100 K)
etwa in halber Tiefe (r = 2153 km) Ubereinstimmen. Bei allen Simulationen wird ein an-
fanglicher Schwefelgehalt von 2 Gew.-% angenommen und die Schmelzkurve durch den
ersten Parametersatz (siehe Tabelle (6.1), ’Schmelzkurve 1”) beschrieben.

In Tabelle (6.2) sind wichtige Grolien nach 4.5 Ga zusammengestellt. Die Simulationser-

V* [em3/mol] 0.0 | 8.02 [12.02 [ 16.04 | 20.03
Einsatz des Kernwachstums [Ga] 0.15 | 0.19 | 0.22 | 0.24 | 0.26
GroRe des inneren Kerns [km] 1486 | 1504 | 1506 | 1510 | 1509
Temperatur an der KMG [K] 1918 | 1910 | 1909 | 1908 | 1908
volumen-gem.Temperatur [K] 1500 | 1490 | 1488 | 1483 | 1480
Warmefluss (KMG) [mW/m?] 40 | 36 | 35 3.3 | 3.2
Warmefluss (Oberflache) [mMW/m?] | 22.6 | 22.4 | 22.4 | 22.3 | 22.2
Lithosphdarendicke [km] 252 | 251 | 249 | 247 | 245
Abnahme des Planetenradius [km] | -8.1 | -84 | -85 | -86 | -8.6

Tabelle 6.2: Ergebnisse achsensymmetrischer Simulationen mit verschiedenen Aktivie-
rungsvolumina. Bis auf den Einsatz des Kernwachstums gelten die Daten nach 4.5 Ga.

gebnisse zeigen, dass die Variation des Aktivierungsvolumens keinen signifikanten Effekt
auf das Kernwachstum und die thermische Entwicklung hat. Dies gilt insbesondere fur die
Daten nach 4.5 Ga. In den Marsmodellen fiihrt ein Erh6hen des Aktivierungsvolumens
durch das stérker ausgepréagte Viskositatsminimum in der Nahe der Oberflache zu einem
schnelleren Auskihlen des Planeten (Kapitel (5.1)). In den Merkurmodellen ist der Ein-
fluss des Aktivierungsvolumens wesentlich schwacher, da die niedrigviskose Zone nach
kurzer Zeit Teil der dicken oberen Grenzschicht wird, die nicht an der Konvektionsbewe-
gung teilnimmt. Der verbleibende Viskositatsunterschied durch das Aktivierungsvolumen
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6 Thermische Evolutionsmodelle fir Merkur

kann die thermische Entwicklung weniger stark beeinflussen. So variiert der Warmefluss
an der KMG nach 4.5 Ga nicht stark mit dem Aktivierungsvolumen und ist in allen Simu-
lationen zu gering, um einen thermisch getriebenen Dynamo zu realisieren.
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7 Zusammenfassung und Diskussion

7.1 Evolutionsmodelle fir Mars

In der vorliegenden Arbeit sind erweiterte Konvektionsmodelle zur thermischen Entwick-
lung des Marsinneren vorgestellt worden. Diese Modelle versuchen, das besondere Kon-
vektionsmuster im Marsmantel mit nur wenigen starken Aufstrémen zu erklaren. Dieses
Konvektionsmuster kdnnte zu dem konzentrierten Vulkanismus an der Oberflache flhren.
Ein weiteres Ziel ist es, die Entstehung der starken Krustenmagnetisierung innerhalb der
ersten 0.5 Ga der Entwicklung zu verstehen und eine Erklarung fiir das heutige Fehlen ei-
nes globalen Magnetfeldes zu geben. Im Einzelnen ist der Einfluss der Druckabhéngigkeit
der Viskositat, der Tiefenabhangigkeit des thermischen Ausdehnungskoeffizienten, der
Druck- und Temperaturabhangigkeit der thermischen Leitféhigkeit, der exothermen Pha-
sengrenzen sowie der Nicht-Boussinesg-Effekte (Temperatureffekte durch latente Wér-
me, adiabatische Kompression und viskose Reibung) auf das Konvektionsmuster und die
thermische Evolution des Mars untersucht worden. Der Rolle der kernnahen endothermen
Phasengrenze, die nur im Fall eines kleinen Marskerns moglich ist, gilt besondere Auf-
merksamkeit.

Der kernnahe endotherme Phasentibergang von ~-Spinell zu Perowskit und Magnesiowu-
stit flhrt bei konstanten thermischen Parametern («, A) und einer temperatur- und druck-
abhéngigen Viskositat im Lauf der Entwicklung zu einer Reduzierung der Anzahl der
Aufstrome. Nach 2.5 bis 3.0 Ga ist das Konvektionsmuster von zwei starken Plumes ge-
pragt. Die Anordnung von Auf- und Abstrémen veréndert sich danach nicht mehr und
die nach 4.5 Ga bestehenden konzentrierten Aufstrome kdnnten den heute auf dem Mars
auf zwei Regionen beschrankten Vulkanismus erklaren. Ohne den endothermenn Pha-
seniibergang tberleben sechs Aufstrome die Evolution und lassen einen weiter verteilten
Vulkanismus erwarten. Diese Wirkung der endothermen Phasengrenze ist jedoch abhén-
gig von der Viskositat in der Tiefe des Ubergangs. In Modellen mit einer reduzierten
bzw. vernachldssigten Druckabhangigkeit der Viskositat entsteht trotz der endothermen
Phasengrenze ein kleinskaliges Konvektionsmuster mit einer Vielzahl von sehr schwa-
chen Aufstrémen, die eine geringe Temperaturanomalie aufweisen. Das Konvektionsmu-
ster ist durch die deutlich starkeren Abstrome geprégt. Die niedrigen Viskositaten in der
Tiefe der Phasengrenze machen den Phasenlbergang zu einer undurchdringlichen Bar-
riere, die die Konvektion in zwei Schichten unterteilt. In der oberen Schicht kann die
Phasengrenze das Konvektionsmuster nicht beeinflussen. Der verbleibende geringe Tem-
peraturgradient in der unteren Grenzschicht dieser Schicht schwécht die Aufstrome und
fihrt zur Dominanz der Abstréme. Damit die endotherme Phasengrenze die Anzahl der
Aufstrome reduzieren kann, darf eine Mindestviskositét in der Tiefe der Phasengrenze
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nicht unterschritten werden. Ein Verstarken der Druckabhéngigkeit fiihrt erneut zu einem
Konvektionsmuster mit zwei Aufstromen, das sich durch die verstérkte Konvektion friiher
als im Referenzfall nach 1.6 - 2.1 Ga etabliert.

Ein tiefenabhédngiger thermischer Ausdehnungskoeffizient unterdriickt Instabilitaten in
der kernnahen thermischen Grenzschicht, auf die die endotherme Phasengrenze wirken
kann. Gleichzeitig erhoht er die Bedeutung der Abstrome. Der Einfluss der Phasengrenze
auf das Konvektionsmuster nimmt somit ab. Fir das Marsmodell mit endothermer Phasen-
grenze entsteht innerhalb von 1.3 - 1.9 Ga ein Konvektionsmuster mit drei Aufstromen.
Ohne diesen Phasenuibergang ist die Anzahl der Aufstrome auf vier zuriickgegangen.
Auch die Temperatur- und Druckabhéngigkeit der thermischen Leitfédhigkeit scheint, die
kernnahe Grenzschicht zu stabilisieren und den Einfluss der Phasengrenze zu reduzieren.
Allerdings ist der Einfluss in den Marsmodellen sehr gering. Ohne Phasengrenze verén-
dert sich das Konvektionsmuster durch die Tiefenabhangigkeit der thermischen Leitfahig-
keit nicht, mit Phasengrenze sind am Ende der Evolution drei (statt zwei) konzentrierte
Aufstrome beobachtbar.

Die Kombination von «(r) und A(r) fiihrt zu einem sehr geringen Einfluss des endother-
men Phasentibergangs auf das Konvektionsmuster. Mit und ohne Phasengrenze entsteht
ein Konvektionsmuster mit drei konzentrierten Aufstromen. Lediglich die Zeit, die zum
Erreichen dieses Musters benétigt wird, wird durch die endotherme Phasengrenze von
2.5 Ga auf 1.0 - 1.5 Ga reduziert. Die zusétzlichen exothermen Phasengrenzen ermdogli-
chen im Modell mit endothermer Phasengrenze wieder eine Reduzierung auf zwei Auf-
strome. Das Berlcksichtigen der Zeit- bzw. Temperaturabhéngigkeit der Positionen der
Phasengrenzen fiihrt zu keinen signifikanten Effekten. Das Konvektionsmuster mit zwei
Aufstromen erweist sich auch dann als stabil, wenn nach Erreichen dieses Zustands die
endotherme Phasengrenze entfernt wird.

Die Temperatureffekte der erweiterten Boussinesg-Naherung, insbesondere die latente
Warme der Phasenlibergénge, haben keinen deutlichen Einfluss auf das Konvektionsmu-
ster, wenn Viskositatseffekte durch den adiabatischen Temperaturanstieg geeignet kom-
pensiert werden. Insgesamt sind die Unterschiede im Konvektionsmuster durch die Tie-
fenabh&ngigkeit der thermischen Parameter, wie sie im Mars vorliegen, insbesondere bei
Berlcksichtigung der endothermen Phasengrenze, gering. In diesem Fall entsteht ein Un-
terschied zwischen zwei bzw. drei Aufstrémen, der eventuell von Details der Startkonfi-
guration beeinflusst werden kann, die in der Arbeit nicht weiter untersucht worden sind.
Wichtig ist jedoch, dass der Einfluss der Phasengrenze, insbesondere bei der Kombina-
tion von «(r) und A(r) geringer wird und hier auch ohne endotherme Phasengrenze ein
Konvektionsmuster mit drei konzentrierten Aufstromen erzeugt werden kann. Dieser Me-
chanismus ist nicht so effektiv wie die endotherme Phasengrenze, allerdings unabhén-
giger von der KerngrofRe und konnte auch bei einem gréReren Kern ohne endotherme
Phasengrenze zu einer Reduzierung der Aufstrome beitragen. Insbesondere die umfas-
senden Modelle mit Berucksichtigung der tiefenabhangigen thermischen Parameter und
aller Phasengrenzen kénnen sowohl in der Boussinesg-Naherung als auch in der erwei-
terten Boussinesg-Naherung den heute konzentrierten Vulkanismus auf dem Mars durch
zwei konzentrierte Aufstrome mit deutlicher Temperaturanomalie erkléren. In der Ent-
wicklung zu dieser Konfiguration sind die bis zum Ende verbleibenden Aufstrome schon
frih vorhanden und bleiben nahezu ortsfest, so dass auch die lange Geschichte des Vulka-
nismus in der Tharsis- und Elysium-Region verstandlich wird. Die lange Lebensdauer der
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ortsfesten Aufstrome, die fehlende Plattentektonik und die geringere Schwerebeschleuni-
gung auf dem Mars erklaren die gewaltige GroR3e der Marsvulkane. Den Modellen gelingt
es allerdings nicht die Konzentration des Vulkanismus auf die beiden Zentren in nur 0.7
Ga zu erreichen, wie es die Datierungen der Vulkane in der alten Hemisphdre nahelegt.
In der Temperaturentwicklung fuhrt das Ausbilden einer niedrigviskosen Zone durch
das Verstérken der Druckabhangigkeit der Viskositat bzw. der erhéhte thermische Aus-
dehnungskoeffizient im oberflachennahen Bereich zu einem Verstérken der Konvektion
und einem effizienteren Abkuhlen des Planeten. Das Ausbilden einer Zone mit niedriger
thermischer Leitfahigkeit in der Nahe des Ubergangs zur Lithosphare hemmt das Abkih-
len des Mantels. Insbesondere fur den Marsmantel sind die Effekte eines tiefenabhangigen
thermischen Ausdehnungskoeffizienten und einer tiefenabhangigen thermischen Leitfa-
higkeit auf die Temperaturentwicklung in halber Tiefe gering (~ 20 K nach 4.5 Ga) und
kompensieren sich bei Kombination der Parameter. Die zusétzlichen exothermen Phasen-
grenzen &ndern die Temperatur nicht signifikant. In halber Tiefe werden Temperaturen
von 1605 + 5 K erreicht. Diese Temperatur liegt etwa im Bereich der Manteltempera-
turen von ungeféhr 1650 K, die in parametrisierten Modellen (o und X konstant) beob-
achtet werden, wenn das Lithospharenwachstum beriicksichtigt wird (Spohn et al. 2001a).
Die Temperaturunterschiede durch die erweiterte Boussinesq-Naherung kénnen durch die
adiabatische Temperaturzunahme mit der Tiefe und die latente Warme erklart werden. Die
viskose Reibung spielt im Marsmantel eine zu vernachléassigende Rolle.

An der KMG fiihren ein groleres Aktivierungsvolumen, ein tiefenabhangiger thermi-
scher Ausdehnungskoeffizient und eine tiefenabhéngige thermische Leitfahigkeit zu ei-
nem schnelleren Abkuhlen, so dass sich dieser Effekt bei Kombination von a(r) und
A(r) verstérkt. Insbesondere bei der Temperaturentwicklung an der KMG macht sich der
verringerte Einfluss der endothermen Phasengrenze durch «(r) bzw. \(r) bemerkbar. Bei
konstanten Materialparametern fuihrt die endotherme Phasengrenze zu Kerntemperaturen,
die nach 4.5 Ga etwa 70 K Uber dem Fall ohne Phasengrenze liegen. Bei Kombination
von «(r) und A(r) verringert sich dieser Unterschied auf lediglich 25 K. Die Temperatu-
ren liegen bei konstanten thermischen Parametern zwischen 1717 und 1790 K bzw. zwi-
schen 1700 und 1735 K bei tiefenabhangigen thermischen Parametern, abh&ngig von den
berticksichtigten Phasengrenzen. In der erweiterten Boussinesg-Naherung werden durch
den Einfluss der Adiabate und die Beitrage der latente Warme hohere Temperaturen zwi-
schen 1975 K und 2090 K erreicht.

Die Temperaturentwicklung an der KMG ist eng mit der Frage nach der Existenz und
Lebensdauer eines Dynamos im Mars verknUlpft. Ein thermisch getriebener Dynamo ist
moglich, wenn der Wérmefluss aus dem Kern tiber dem Warmefluss entlang der Kerna-
diabate liegt. In allen Modellen liegt der Wérmefluss nach 4.5 Ga unter dem geschétzten
Wertebereich bzw. an dessen unterer Grenze, so dass ein thermisch getriebener Dynamo
im Mars heute nicht mdglich ist. Gleichzeitig zeigt ein Vergleich zwischen den in den
Kern interpolierten Temperaturen und den Schmelzkurven fir Eisen mit einigen Prozent
Schwefel, dass der Marskern bei einem Schwefelgehalt von mindestens 10 % komplett
flissig ist und bisher keinen festen inneren Kern gebildet hat. Damit ist bis zum heutigen
Zeitpunkt kein chemisch getriebener Dynamo im Mars moglich. Somit kann im Moment
weder thermisch noch chemisch ein Dynamoprozess angetrieben werden, so dass das ak-
tuelle Fehlen eines globalen Magnetfelds verstandlich ist. In der Zukunft kénnte durch
das Wachsen eines inneren Kerns der Dynamoprozess neu gestartet werden.
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Die starken Krustenmagnetisierungen und ihr Fehlen in den groRen Einschlagkratern le-
gen jedoch nahe, dass Mars in den ersten 0.5 Ga seiner Entwicklung ein globales Magnet-
feld und einen Dynamo besessen hat. Da der Kern flussig ist, ist thermische Konvektion
bei einem ausreichend (iberadiabatischen Warmefluss moglich. Der Warmefluss entlang
der Adiabate ist nur unzureichend bekannt, so dass ein breites Intervall angeben wird, was
eine genaue Bestimmung der Lebenszeit aus den Modellen nicht ermdglicht. Das Ver-
starken der Konvektion durch die starker ausgepragte niedrigviskose Zone (h6heres V'*)
erhoht den Warmefluss aus dem Kern deutlich tber die obere Grenze des Werteintervalls.
Die Breite des Maximums im Warmefluss nimmt gegeniliber dem Referenzfall ab und er-
moglicht kurze Lebenszeiten des Dynamos. Der Warmefluss steigt in allen Simulationen
durch den Initialisierungsprozess der Konvektion zunéachst an, so dass der Dynamo un-
ter Umstanden erst verspatet aktiv wird. Durch diesen Effekt des Initialisierens ist es mit
Hilfe der Simulationen schwierig, das genaue Einsetzen der Dynamoaktivitat zu bestim-
men. Ein fur Mars realistisches Profil des thermischen Ausdehnungskoeffizienten hebt
den Warmefluss an der KMG gegentiber dem Referenzfall an. Es werden mittlere Wer-
te des adiabatischen Wérmeflusses tberschritten. Das Maximum im Wérmefluss bleibt
allerdings bei Berticksichtigung der endothermen Phasengrenze sehr breit. Die tiefenab-
héngige thermische Leitfahigkeit erhdht den Warmefluss nur geringfiigig, so dass er auch
bei Kombination von a(r) und A(r) vom Effekt des thermischen Ausdehnungskoeffizien-
ten dominiert bleibt. Allerdings fuhren die exothermen Phasengrenzen zu einem deutli-
chen Anstieg des Warmeflusses tiber den oberen Grenzwert hinaus, so dass ein thermisch
getriebener Dynamo in der Anfangszeit wahrscheinlich ist. Wiederum ist das Maximum
so breit, dass das Zeitfenster vermutlich nicht richtig getroffen werden kann. Akzeptiert
man ein Konvektionsmuster mit drei Aufstromen und betrachtetet den Warmefluss oh-
ne endotherme Phasengrenze, so entsteht bei der Kombination von «(r) und A(r) unter
Berucksichtigung der exothermen Phasengrenzen ein sehr schmales Maximum, dessen
Amplitude einen thermisch getriebenen Dynamo sehr wahrscheinlich macht und dessen
Breite auch eine kurze Lebensdauer zulésst. Ein sehr starkes Erhohen der Startkerntem-
peratur erlaubt auch mit endothermer Phasengrenze eine kurze Periode der Aktivitat.

Der Warmefluss an der Oberflache nach 4.5 Ga ist von den Tiefenabhangigkeit der ther-
mischen Parameter sowie von den Phasengrenzen nahezu unabhéngig und liegt bei etwa
12.3 £+ 0.2 mW/m?. Dieser Wert ist geringer als die Werte in parametrisierten Model-
len zwischen 20 und 30 mW/m? (Spohn et al. 2001a). Zuber et al. (2000) schétzen den
Warmefluss aus der Dicke der elastischen Lithosphére ab. Fur die Tharsis-Erhebung wird
ein Wert zwischen 10 und 20 mW/m? angegeben. Fiir das Hellas-Becken werden hohere
Warmefliisse zwischen 38 und 56 mW/m? angenommen. Ein direkter Vergleich mit den
Daten der Simulationen ist allerdings schwierig, da einerseits die Messdaten unterschied-
liche Zeitpunkte wiedergeben und die Simulationsdaten einen gemittelten Wert fir die
Oberflache angeben.

In den Modellen ist die Dicke der Lithosphdre aus den Profilen der Geschwindigkeit be-
stimmt worden. Die Lithosphare ist durch sehr geringe Geschwindigkeiten charakteri-
siert, so dass der Warmetransport durch Diffusion dominiert wird. Durch die vernachlas-
sigbaren Geschwindigkeiten innerhalb der Lithosphére formt sich eine kohéarente Platte.
Die Tiefenabhdngigkeit der thermischen Parameter im Mars, sowie die unterschiedlichen
Phasengrenzen beeinflussen die heutige Lithosphéarendicke nur wenig. In den Modellen
liegt ihr Wert zwischen 295 und 315 km. Der Vergleich der Simulationsdaten mit Be-
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obachtungsdaten ist schwierig. Es gibt Versuche, aus den gemessenen Topographie- und
Schwerefelddaten auf die effektive elastische Lithosphérendicke zu schlieRen. Dabei wird
die Lithosphére als der Teil des Mantels aufgefasst, der Gber einen geologisch langen Zeit-
raum (108 a) Spannungen aufrecht erhalten kann. Dies entspricht etwa der Lage der 650°
C Isotherme (Zuber et al. 2000). Mit diesem Verfahren ergeben sich Lithospharendicken
zwischen 5 km (Noachis Terra (17.5° S - 72.5° S, 40° W - 40° O)) und 250 km (Olympus
Mons) (Zuber et al. 2000). Diese Daten gelten fr den Zeitpunkt, als die Last, z.B. der Vul-
kankegel, aufgebracht worden ist. Die hier benutzte Beschreibung der Lithosphére weicht
von der in den Simulationen verwendeten Definition als kohérente Platte ab. Zudem ge-
ben die Modelle einen fur den Planeten gemittelten Wert an, so dass zusammen mit den
zeitlichen Unterschieden in den Daten ein Vergleich schwierig ist. Zur Bestimmung der
rheologischen Lithosphére liegen im Wesentlichen parametrisierte Modellrechnungen zur
thermischen Evolution vor, die die heutige Dicke der Lithosphare auf 100 - 400 km ab-
schétzen. Die Dicke héngt in diesen Modellen stark vom angenommen Mechanismus des
Waérmetransports und der Verteilung der radioaktiven Elemente ab (Spohn et al. 1998).
Insgesamt konnen die hier présentierten realistischeren Modelle den langlebigen, heute
auf zwei Zentren konzentrierten Vulkanismus auf dem Mars erkldren. Der heute geringe
Warmefluss aus dem Kern und das bisherige Fehlen eines inneren Kerns lassen weder
thermische noch chemische Konvektion im Kern als Antriebsmechanismus fur einen Dy-
namoprozess zu, so dass das Fehlen eines globalen Magnetfelds plausibel ist. In den um-
fassenden Modellen ist eine kurze Phase eines thermisch getriebenen Dynamos zu Beginn
der Entwicklung moglich, die die starke Magnetisierung der alten Kruste erklaren kann.

Im Konvektionsprogramm flihren héhere effektive Rayleighzahlen (z.B. durch niedrigere
Viskositaten bei hohen Temperaturen im Startprofil), hohe interne Heizraten und starke
Viskositatskontraste sehr schnell zu numerischen Problemen, so dass die Wahl einiger
Parameter, insbesondere der internen Heizrate und der Viskositatsparameter, durch die
numerische Machbarkeit beschréankt werden (Kapitel (3.8) und (3.5)) und unterhalb der
realistischen Werte fir Mars oder zumindest an der unteren Grenze des angenommenen
Bereichs liegen. Hier kdnnen Verbesserungen in der numerischen Umsetzung die Stabili-
tat erhdhen, so dass Simulationen mit realistischeren Parametern z.B. im Viskositatsgesetz
moglich werden. Ein Ansatz konnte sein, anstelle des Potentials fir die Geschwindigkeit
ein Potential fur das Produkt aus Viskositat und Geschwindigkeit zu definieren. Diese
GrolRe weist weniger starke Gradienten auf, da hohe Viskositaten mit geringen Geschwin-
digkeiten verbunden sind, so dass die numerische Stabilitat eventuell erhéht werden kann.
Die Veranderung der Parameter kann zukinftige Modelle realistischer gestalten. Zuséatz-
lich kdnnte der Einfluss von geringen Mengen von Wasser in den oberen Schichten be-
ricksichtigt werden, das das FlieBverhalten des Gesteins verandert. Auch Schmelzen wir-
ken sich auf die fluiddynamischen Eigenschaften aus. Die Berechnung der Schmelzen
konnte zuséatzlich Informationen Uber die genaue Entwicklung des Vulkanismus geben.
Die Marsoberflache ist von einer pordsen Regolith- bzw. Megaregolithschicht bedeckt,
die Wérme schlecht leitet. Ab einer gewissen Mdchtigkeit konnte der isolierenden Cha-
rakter dieser Schicht die thermische Evolution beeinflussen.

Stein et al. (2004) stellen dreidimensionale kartesische Konvektionsmodelle mit einer
temperatur- und spannungsabhéngigen Viskositét vor, in denen es gelingt, wichtige Ei-
genschaften der Plattentektonik zu beschreiben. In ihren Modellen ist die Plattenbewe-
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gung allerdings nur auf kurze Intervalle beschrankt, die von langen Phasen einer stagnie-
renden Oberflache gefolgt werden. Fir Mars kénnte die Berlicksichtigung dieser Nicht-
Newton’schen Rheologie eventuell konsistent ein kurze Phase der Plattentektonik simu-
lieren und vielleicht zu einem Verstandnis der Dichotomie beitragen.

In verschiedenen zukunftigen Marsmissionen ist u.a. der Einsatz von Seismometern auf
dem Mars geplant. In der momentan gestoppten Netlander-Mission wird ein Netzwerk mit
vier Seismometern angedacht. Das geophysikalische Paket der ESA-Mission ExoMars
enthélt ein Seismometer. Die Daten dieser zuklnftigen Missionen kdnnen dazu beitragen,
die innere Struktur des Mars und insbesondere die GroRe des Kerns zu klaren und so u.a.
die Existenz des endothermen Phasentibergangs zu tberpriifen.

7.2 Evolutionsmodelle fiir Merkur

In Kapitel 6 sind thermische Evolutionsmodelle fiir Merkur vorgestellt worden, die da-
zu beitragen sollen, die innere Struktur des groRen Eisenkerns zu klaren und mogliche
Mechanismen zur Erzeugung des Magnetfeldes zu finden. Zunéchst ist bei einer festen
Rayleighzahl (Ra = 698) der Einfluss des Starttemperaturprofils auf die thermische Ent-
wicklung des Planeten und das Ausbilden eines inneren Kerns analysiert worden. Es zeigt
sich, dass bei htheren Mantelstarttemperaturen das Wachstum des inneren Kerns tenden-
ziell spéter einsetzt, allerdings unterschiedliche Wachstumsraten dazu fiihren, dass sich
die GroRe des inneren Kerns anndhert und nach 4.5 Ga in einem engen Intervall von
rik = 1042 km 4+ 58 km liegt. HOhere Anfangskerntemperaturen verzégern den Ein-
satz des Kernwachstums deutlicher und flihren zu signifikant kleineren inneren Kernen
(rik = 818 km (Tkma(0) = 2400 K)). Die prinzipielle Beobachtung beziiglich der Start-
kerntemperatur findet sich ebenfalls bei Conzelmann (1999).

Die heutige Temperatur an der KMG hangt nur schwach vom Startprofil ab und die Tem-
peraturen liegen trotz anféanglicher Temperaturunterschiede von bis zu 300 K in einem
engen Intervall: Tymg = 2014 + 11 K. Das Temperaturprofil im Merkurmantel ist nach
etwa 1.0 Ga durch eine dicke obere thermische Grenzschicht dominiert, die mehr als die
Hélfte des Merkurmantels einnimmt. Die Konvektion ist dadurch auf eine diinne kern-
nahe Schicht mit einem geringen Temperaturkontrast beschrankt. Es werden nach 4.5 Ga
Lithosphdarendicken von bis zu 294 km erreicht, wobei sowohl héhere Kernstarttemperatu-
ren als auch hohere Mantelstarttemperaturen die Lithosphére geringfugig verdlnnen. Die
dicke Lithosphére und die nach 4.5 Ga schwache Konvektion lassen vermuten, dass rein
konduktive Modelle die thermische Entwicklung und das Wachstum des inneren Kerns
beschreiben kénnten. Ein Vergleich der Modelle mit Simulationen, die nur die Warmelei-
tung berticksichtigen, zeigt jedoch, dass dies nicht der Fall ist und unterstreicht die Be-
deutung der Konvektion. In den konduktiven Modellen entstehen deutliche Unterschiede
im Kernwachstum und der thermischen Entwicklung.

Das Ausbilden der dicken thermischen Grenzschicht unter der Oberflache ist mit einem
starken Abfall im Warmefluss an der Oberflache verbunden, der spater in der Entwick-
lung einen nahezu vom Startprofil unabh&ngigen Wert annimmt.

Nach 4.5 Ga ist der Warmefluss aus dem Kern fir alle Startprofile zu gering, um einen
thermisch getriebenen Dynamo zuzulassen. Der feste innere Kern nimmt allerdings hdch-
stens 58 % des Radius des gesamten Kerns ein, so dass ein ausreichender Anteil des Kerns
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flussig bleibt und durch chemische Konvektion ein Dynamo angetrieben werden kdnnte,
der eventuell die Existenz eines heutigen Magnetfeldes erklért.

Die unterschiedlichen Starttemperaturbedingungen haben einen starken Einfluss auf die
\Volumenénderung des Planeten. Insbesondere das Abkiihlen des zu Beginn sehr heiRRen
Kerns fiihrt zu Anderungen im Radius von bis zu 6 km, die tiber den beobachteten Werten
liegen. Mit dem Referenzstartprofil ist die Anderung mit 2.8 km (fiir die letzten nach 3.8
Ga) ndher an den aus Messungen abgeschétzten Daten von 1 km bis 2 km.

In einer zweiten Modellreihe ist der Einfluss des anfanglichen Schwefelgehaltes zwi-
schen 1 und 4 Gew.-% auf die Entwicklung des inneren Kerns untersucht worden. Da
die Schmelzkurve von Eisen mit diesen geringen Schwefelzusétzen bisher noch nicht ver-
messen worden ist, werden dazu zwei verschiedene Parametrisierungen der Schmelzkurve
der Fe-FeS-Legierung verwendet, die sich auf unterschiedlichen Messungen des Schmelz-
verhaltens (Boehler (1996a,c) und Fei et al. (1997, 2000b)) griinden. Ein Verringern des
Schwefelgehalts erhéht die Schmelztemperaturen, so dass das Kernwachstum friher ein-
setzt und grofere innere Kerne entstehen. Analog verzogert sich die Bildung des inneren
Kerns bei einem hoheren Schwefelanteil und es entstehen kleinere innere Kerne. Fr die
erste Parametrisierung der Schmelzkurve (vgl. Tabelle (6.1)) ist der innere Kern nach 4.5
Ga mit 1358 km bei 1 Gew.-% Schwefel mehr als doppelt so grol3 wie im Fall mit 3 Gew.-
% Schwefel (610 km). Die hoheren Schmelztemperaturen in der zweiten Parametrisierung
liefern deutlich groRere Radien fur den inneren Kern (1123 km (3 Gew.-% Schwefel)), so
dass die genaue KerngréRRe anhand der Modelle nicht festgelegt werden kann. Von der
Parametrisierung der Schmelzkurve hangt es ab, ob bei einem noch héheren Schwefelan-
teil von z.B. 4 Gew.-% Uberhaupt ein innerer Kern ausfriert. Ohne das Ausbilden eines
inneren Kerns fehlt jedoch ein Antriebsmechanismus fiir einen hydrodynamischen Dy-
namo im Inneren, der das beobachtete Magnetfeld erklaren kann. Aufgrund des geringen
Wérmeflusses aus dem Kern in den Simulationen mit unterschiedlicher Anfangsschwefel-
konzentration ist ein thermisch getriebener Dynamo nicht méglich. Die kleineren inneren
Kerne bei hoherem Schwefelgehalt verringern die Abnahme im Planetenradius, so dass
bei einem Schwefelgehalt von 3 Gew.-% (’Schmelzkurve 1’) bzw. 4 Gew.-% (’Schmelz-
kurve I11’) Werte von 2.1 bzw. 2.3 km in den letzten 3.8 Ga erreicht werden, die in die
Nahe der Beobachtungen von 1 bis 2 km riicken. Um die GréRe des inneren Kerns besser
einschranken zu kdnnen, sind erweiterte Labormessungen fir die Schmelzbedingungen
von Eisen mit einigen Gewichtsprozent Schwefel bei Druck- und Temperaturbedingun-
gen im Merkurkern erforderlich.

In einer dritten Simulationsreihe sind die bisher achsensymmetrischen Modelle fur ver-
schiedene Rayleighzahlen und damit unterschiedliche Mantelviskositaten zu vollstandig
dreidimensionalen Modellen erweitert worden. Diese Erweiterung des Modells ruft keine
signifikanten Unterschiede in der GroRe des inneren Kerns und der thermischen Situa-
tion nach 4.5 Ga hervor. Bei einer kleinen Rayleighzahl in der N&he des Einsatzes der
Konvektion gewinnen Details der anfanglich aufgebrachten Stérung an Einfluss, so dass
die anfangliche Entwicklung im achsensymmetrischen Fall geringfligig vom vollstandig
dreidimensionalen Fall abweicht. Das dreidimensionale Konvektionsmuster im Mantel
ist kleinskalig und durch kalte Abstrdme bestimmt. Der geringe Temperaturkontrast zwi-
schen Kern und Mantel unterstutzt die Dominanz der Abstrome, die auch in den achsen-
symmetrischen Modellen beobachtet werden konnte.

Mit einer erhohten Rayleighzahl (Ra = 3490 bzw. Ra = 6980) kiihlen sowohl Kern als
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7 Zusammenfassung und Diskussion

auch Mantel schneller ab, so dass deutlich groRere innere Kerne mit Radien von 1406
bzw. 1504 km mdglich sind. Das starke Abkiihlen des Systems bei hohen Rayleighzahlen
fuhrt aber dartber hinaus zu hohen, die Messdaten klar tiberschreitenden, Schrumpfungs-
raten fur den Planetenradius. Auch beim Erhdhen der Rayleighzahl, die die Konvektion
verstérkt und tber weite Teile der Evolution den Wérmefluss aus dem Kern erhoht, liegt
der heutige Warmefluss aus dem Kern unter dem Warmefluss entlang der Adiabate, so
dass ein thermisch getriebener Dynamo ausgeschlossen werden kann.

Zusammenfassend haben sowohl die genaue Starttemperatursituation, die Schmelzbedin-
gungen und der anféangliche Schwefelanteil als auch die angenommene Konvektionsstarke
einen Einfluss auf die Entwicklung und die Grol3e des inneren Kerns. Die beobachtete Ab-
nahme des Planetenradius von 1 bis 2 km l&sst besonders warme Startmodelle mit sehr
heilden Startkerntemperaturen unrealistischer erscheinen. Die Daten kdnnen bei der ge-
eigneten Parametrisierung der Schmelzkurve mit einem Schwefelanteil im Kernvon 2 - 4
Gew.-% bei einer niedrigen Rayleighzahl (hohe Referenzviskositat) erklart werden. Aller-
dings sind die Beobachtung zur Abnahme des Planetenradius mit groRen Unsicherheiten
behaftet. In allen Modellen ist der heutige Warmefluss aus dem Kern zu gering, um ther-
mische Konvektion als Antriebsmechanismus fur einen Dynamoprozess zuzulassen. Das
Ausfrieren eines inneren Kerns und die dabei frei werdende leichte Komponente ermég-
lichen jedoch chemische Konvektion, die in einer ausreichend dicken, flissigen Schicht
einen Dynamo antreiben kann. Hier miissen weitere Analysen zu einer Abschétzung der
Starke des Magnetfeldes aus dem zur Verfugung stehenden Auftrieb beitragen. Die Ab-
schatzung der Magnetfeldstarke konnte helfen, die Modellannahmen einzuschranken. Die
Analyse der Topographie an der KMG und der auftretenden thermischen Anomalien in
den dreidimensionalen Simulationen kénnte Abschéatzungen der Feldstérken und der Rea-
lisierbarkeit eines thermoelektrischen Dynamos (Stevenson 1987) ermdglichen.

Die Variation der Rayleighzahl und der Parametrisierung der Schmelzkurve zeigen einen
weiten Bereich mdglicher Radien des inneren Kerns auf. Um die innere Struktur bes-
ser einschréanken zu kdnnen, ist eine verbesserte Abschdtzung der Materialparameter im
Merkurmantel (z.B. der Viskositét) erforderlich. Auf’erdem sind neue Erkenntnisse und
Messungen des Schmelzverhaltens von Eisen mit einigen Prozent Schwefel bei Druckbe-
dingungen des Kerns wichtig, die die Schmelzbedingungen besser festlegen.

Die Evolutionsmodelle kénnen dhnlich wie die gezeigten Modelle fiir Mars durch tie-
fenabhangige Parameter o und A bzw. durch den Ubergang zur erweiterten Boussinesg-
Né&herung realitatsgetreuer gestaltet werden. Der Einfluss dieser tiefenabhangigen Para-
meter auf die thermische Entwicklung ist allerdings vermutlich noch geringer als im Mars,
da im dinnen Mantel die Druckanderung kleiner ist. Eventuell kann aber die Verénde-
rung des Konvektionsmusters im Zusammenhang mit dem thermoelektrischen Dynamo
von Bedeutung sein.

Zundchst ist es wichtig, Moglichkeiten zu finden, die die Annahmen der Evolutionsmo-
delle einschrénken. Viele der bisher vorliegenden Daten (Magnetfeld, Verringerung des
Planetenradius) sind mit grofRen Unsicherheiten behaftet und andere wichtige Daten wie
z.B. Angaben uber das Tragheitsmoment fehlen vollig. Es ist zu hoffen, dass zukdnftige
Missionen wie BepiColombo die Datenlage deutlich verbessern und zusammen mit den
Evolutionsmodellen ein stimmiges Bild der inneren Struktur und thermischen Entwick-
lung des Planeten Merkur und seines Magnetfeldes ergeben werden.
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A Anhang

A.1 Abbildungsfunktion: radiales Gitter

In Kapitel (4.1) wird eine nicht lineare Abbildungsfunktion zwischen den festen Tscheby-
scheff-Gitterpunkten z;, und den radialen Leveln beschrieben:

8
xk:Zainc 0<k<N
i=0

Die folgende Tabelle listet die Koeffizienten auf:

a; Wert

ag | 3.660483748824042e+02
a; | -2.832787267928025e+03
as | 9.346631673220185e+03
as | -1.726018714820188e+04
as | 1.954741055238378e+04
as | -1.391874222895884e+04
ae | 6.092002951922801e+03
a7 | -1.499896621816303e+03
ag | 1.591650212116777e+02

Tabelle A.1: Koeffizienten zur Darstellung der Abbildungsfunktion z(r)

Dieses Polynom wird durch die Addition einer linearen Funktion ggf. so korrigiert, dass
sich fur die beiden Randwerte r; und r,, die durch die Bedingungen r, —r; = 1 (2040 km)
und r;/r, = 0.4 (fir Mars) festliegen, die Werte -1 und +1 ergeben. Abbildung (A.1) zeigt
die Zuordnung zwischen den Tschebyscheff-Gitterpunkten und den radialen Leveln, wie
sie sich nach der Inversion von Gleichung (4.8) fiir den linearen Fall (blaue Kurve) bzw.
von Gleichung (4.9) fir das Polynom achter Ordnung (schwarze Kurve) ergibt. Mit dem
Polynom achter Ordnung entstehen Unterschiede in der Tiefe der endothermen Phasen-
grenze (r = 1500 km) und in der Nahe der Oberflache. Das etwas schwéchere Ansteigen
der Funktion r(xy) liefert in der Tiefe der Phasengrenze eine geringfugig hohere Gitter-
punktdichte. Der Einfluss der nicht linearen Abbildungsfunktion ist im oberflachennahen
Bereich deutlicher. Der wesentlich starkere Gradient von r(x) fuhrt dazu, dass weniger
radiale Gitterpunkte in den oberen 200 km sind, die durch hohe Viskositaten und klei-
ne Geschwindigkeiten in den Simulationen gekennzeichnet sind. Gleichzeitig nimmt die
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Abbildung A.1: Abbildungsfunktion zwischen den Tschebyscheff-Gitterpunkten und den
radialen Leveln (blau: lineare Abbildungsfunktion nach Gleichung: (4.8), schwarz: Ab-
bildungsfunktion nach Inversion von Polynom (4.9)).
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Abbildung A.2: Anzahl der Gitterpunkte in aufeinanderfolgenden Intervallen mit einer
Lange von 102 km (blau: lineare Abbildungsfunktion, schwarz: Abbildungsfunktion mit
einem Polynom achter Ordnung.
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A.2 Bestimmung der Lithospharendicke

Anzahl der Gitterpunkte zwischen r = 2600 km und » = 3200 km zu, in der starke Vis-
kositatsgradienten zu erwarten sind. Die Punktdichte ist durch die Anzahl der radialen
Gitterpunkte in aufeinanderfolgenden Intervallen der Lange 102 km in Abbildung (A.2)
dargestellt.

A.2 Bestimmung der Lithospharendicke

Die Lithosphérendicke wird aus den radialen Profilen der gemittelten Tangential- und
Radialgeschwindigkeit ermittelt, indem der oberflachennahe Bereich bestimmt wird, in
dem beide Geschwindigkeiten verschwinden bzw. einen Schwellenwert unterschreiten.

Der rms-Wert der Radialgeschwindigkeit v = /< v,.(r)? > wird als Wurzel des fol-
genden Ausdrucks berechnet:
< (r)? >= / / ¢)r? sin Odpdo (A1)
47r?

Die Radialgeschwindigkeit lasst sich durch das poloidale Potential in den Kugelflachen-
funktionen folgendermafen darstellen:

o (1,0, ¢) = le+1Wl Y, ™0, ¢) (A2)

Fur das Integral folgt dann unter Ausnutzung der Normierung und Orthogonalitat der
Kugelflachenfunktionen:

1 1
2o _
<u(r)? >= lZTZ (1 + )W (r))? (A.3)
Entsprechend gilt fur den rms-Wert der Tangentialgeschwindigkeit v;* = /< v,.(r)? >:
T 2
< Van(r)? >= yp— /O /0 (v + vg)r? sin Ododh (A.4)
Dabei gilt folgende Darstellung durch Kugelflachenfunktion fiir vy und vy:
1 awmr . oy
— A.
v rsin 6 — dr sin 0 00 (A-5)
1 " oY;™
U¢ = dVVl 8 L (A6)

rsin@lm dr 09

Durch Einsetzen und Umformen ergibt sich dann:

< vn(r)? >= — S (1 + 1)(M)2 (A7)

4rr? dr
Im

bzw. der gesuchte rms-Wert v{;** durch Wurzelziehen.
Der zu unterschreitende Schwellenwert wird durch die Peclet-Zahl Pe = vd/x beschrie-
ben, die den Beitrag der Advektion zum Warmetransport ins Verhéltnis zum Beitrag der
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Diffusion setzt und gleich der dimensionslosen Geschwindigkeit ist. Zur Bestimmung
der Lithospharendicke wird Pe = 1.0 verwendet, was bei den gewahlten Parametern fr
Mars einer dimensionsbehafteten Geschwindigkeit von 0.0139 mm/a entspricht. Der ab-
solute Wert der Lithosphérendicke hangt aber vom verwendeten Schwellenwert ab. Dies
ist in Abbildung (A.3) dargestellt. Die Lithosphadrenméchtigkeit nimmt mit steigendem

320

=4.5 Ga)
w w
S o

N

[(e]

o
T

280

270F

260}

250}

Lithospharendicke [km] (t

0 0.2 0.4 dG d8 1 1.2 14 16

240 : :
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Abbildung A.3: Einfluss des Schwellenwertes bei der Bestimmung der Lithospharendicke
nach 4.5 Ga fur das Marsmodell mit konstanten thermischen Parametern und endothermer
Phasengrenze.

Schwellenwert zu. Dieser Anstieg ist jedoch nicht linear und fir kleine Grenzgeschwin-
digkeiten deutlich starker. Dies unterstiitzt die Wahl des Schwellenwertes bei Pe = 1.0,
in dessen Bereich die Abhé&ngigkeit deutlich geringer ist. In der Lithosphare sind damit
alle dimensionslosen Geschwindigkeiten kleiner als 1.0 ( 0.0139 mm/a), so dass hier der
die Bedeutung des advektiven Warmetransports gegeniiber der Warmeleitung abnimmt.
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A.3 Modellparameter fir Mars

A.3 Modellparameter fir Mars

Symbol Wert
Planetenradius Ta 3400 - 10° m
Kernradius i 1360 - 10> m
Radienverhaltnis Ti\Tq 0.4
Gravitationsbeschleunigung g 3.5 m/s?
Manteldicke d 2040 - 10° m
Manteldichte PMantel 3600 kg/m?
Spezifische Warmekapazitat des Mantels CMante 1235 J/kg K
Thermischer Ausdehnungskoeffizient Qlref 25-10°K!
Thermische Leitfahigkeit Aref 4 W/mK
Thermische Diffusivitat K 0.9 -107% m?/s
Thermische Diffusionszeit d*\k 146.6 Ga
Kompressionsmodul K 160 GPa
Viskositat Tref 3.3-10°' Pas
Aktivierungsenergie E* 187.5 kd/mol
Aktivierungsvolumen V= 3 cm?/mol
‘cut-off’-Temperatur Teutoft 783 K
Anfangliche Temperaturdifferenz AT 2000 K
Temperatur an der Oberflache T 243 K
Temperatur im Mantelinneren vor 4.5 Ga Tint 1751 K
Heizrate pro Volumen vor 4.5 Ga Hy 1.836- 108 W/m?
Zerfallskonstante \* 0.434 (Ga) !
Rayleighzahl bei Referenzviskositat Ra 1800000
Dissipationszahl Di 0.1445
Radius des Phasentibergangs: a-3-Spinell Tag 2338 km
Clapeyron-Steigung («-3-Spinell) Yop +2.5 - 10° Pa/K
Dichteanderung («-3-Spinell) (Ap)as 252 kg/m?
Phasenparameter (a-(3-Spinell) Pus +0.27230
Radius des Phasentibergangs: 3-v-Spinell T3y 2053 km
Clapeyron-Steigung (5-y-Spinell) Yy +5.0 - 10° Pa/K
Dichteanderung (3-v-Spinell) (Ap)s, 150 kg/m?
Phasenparameter (3-v-Spinell) Py, +0.32420
Radius des Phasenubergangs: v-Spinell-Perowskit | 7., 1497 km
Clapeyron-Steigung (y-Spinell-Perowskit) Yopo —2.5-10° Pa/K
Dichteédnderung (~-Spinell-Perowskit) (AP)po 252 kg/m?
Phasenparameter (~-Spinell-Perowskit) P, —0.27230
Kerndichte PKern 8500 kg/m?
Spezifische Wéarmekapazitat des Kerns Ckern 700 J/Kg K

Tabelle A.2: Parameter fur die Marsmodelle (Referenzen, Diskussion siehe Kapitel (2)).
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A.4  Modellparameter fir Merkur

Symbol Wert
Planetenradius Ta 2440 - 10° m
Kernradius i 1900 - 10° m
Radienverhaltnis ri\ra 0.7787
Gravitationsbeschleunigung g 3.8 m/s?
Manteldicke d 540 - 10°m
Manteldichte PMantel 2835 kg/m?
Spezifische Wéarmekapazitét des Mantels | Cyane 1400 J/kg K
Thermischer Ausdehnungskoeffizient o 2.0-10°K!
Thermische Leitfahigkeit A 4 WImK
Thermische Diffusivitat K 1.0-107%m?/s
Thermische Diffusionszeit d*\k 9.247 Ga
Viskositat in halber Tiefe (1573 K) Mref 8.1-10%2Pas
Aktivierungsenergie E* 466.07 kJ/mol
Aktivierungsvolumen v 8.02 cm?*/mol
untere Viskositatsgrenze m 4.2-10% Pas
obere Viskositatsgrenze Noo 4.2-10* Pas
Anfangliche Temperaturdifferenz AT 1660 K
Temperatur an der Oberflache T 440 K
Temperatur im Mantelinneren vor 4.5 Ga Tint 1600 K
Heizrate pro Volumen vor 4.5 Ga Hy 5.2373- 107 %W /m?
Zerfallskonstante M* 0.0495 (Ga)™*
Rayleighzahl bei Referenzviskositét Ra 698
Kerndichte PKern 8352 kg/m?
Dichte von Schwefel bei Kerndruck Ps 6077.78 kg/m?
Dichte von Eisen bei Kerndruck Pre 8412.27 kg/m?
Druck im Planetenzentrum = 40 GPa
Druck an der KMG Pxmc 10 GPa
Spezifische Wéarmekapazitat des Kerns Ckemn 750 J/Kg K
Latente Warme L 2.5-10° J/Kg
Konstanten der Kernadiabate T,1 81012 pa!

T,2 —3.9-10"2 pa—?

Tabelle A.3: Verwendete Parameter fir die Merkurmodelle (Conzelmann 1999).

186



A5 Anderung des Planetenradius

A.5 Anderung des Planetenradius

Das Abkuhlen des Planeten ist mit einer Reduzierung des Volumens verbunden, die sich
durch ein Abnahme des Radius bemerkbar macht. Dabei wird der Planet vereinfacht als
ideale Kugel beschrieben, in der Masse und Energie erhalten bleiben. Die hier beschrie-
benen Berechnung der Radiusédnderung entspricht dem Vorgehen von Conzelmann (1999)
und Schubert et al. (1988).

Zur Volumenanderung tragt zum einen das Ausfrieren des inneren festen Kerns bei, da
die Dichte des festen Eisens hoher ist als die der Flissigkeit. Der Dichteunterschied Apy
liegt nach Longhi et al. (1992) zwischen 200 und 300 kg/m®. Fiir die vorliegenden Si-
mulationen wird ein Wert von 200 kg/m?® verwendet. Fiir die Radiusinderung durch das
Ausbilden eines inneren Kerns A Rpjanet (7i1¢) Qilt:

1 Apy rig

3 PKern 7’2
Der Kern liefert durch sein eigentliches Abkuhlen einen zweiten Beitrag zur Volumenén-
derung. Stevenson et al. (1983) benutzen eine lineare Beziehung zwischen der Tempera-
tur an der KMG Tkwe(t) und der uber das Kernvolumen gemittelten Temperatur im Kern.
Mit g = 1.11 als Proportionalitadtskonstante (Conzelmann 1999) lasst sich der Beitrag zur
Anderung des Planetenradius wie folgt beschreiben:

ARPIanet(TiK) =

(A8)

3
ARpianet(Tkme) = —%OZFeﬁ[TKMG(O) — Tkme(t)] (A.9)

Fur den Ausdehungskoeffizient von Eisen ape wird ein Wert von ape = 3 - 107> K™?
benutzt (Boehler et al. 1990).

Den letzten Beitrag zur Verringerung des Planetenradius liefert der Mantel. Mit der tber
das Volumen gemittelten Temperatur 73, folgt:

P33

ARpsa(T) = =~ a[ T (0) = Ty (1) (A.10)

Die volumen-gemittelte Temperatur bestimmt sich aus dem Integral:
3 Ta ™ 27 )
Tv(t) = o /n /0 /0 T(t,r,¢,0)r"sin@drddde (A.11)
Fur die Gesamténderung des Planetenradius gilt:

ARpianet = ARpianet (Tixc) + ARpianet(Tkmc) + A Rpianet (1) (A.12)

Entsprechend der Temperaturanderung schrumpft der Planet bzw. verringert sich der Ra-
dius beim Abkihlen bzw. vergréiert sich der Radius beim Aufheizen des Planeten.
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