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Zusammenfassung

Der Planet Merkur besitzt ein sehr schwaches Dipolfeld. Als Erkldrung fiir das planetare
Magnetfeld wird ein Dynamoprozess im Inneren angenommen. Nach gingigen Skalie-
rungsgesetzten der Dynamotheorie, sollte aber das Dipolfeld an der Oberfliche um ein
bis zwei GroBenordnungen stirker sein. Um diesen scheinbaren Widerspruch aufzukliren,
wurden verschiedene Dynamomodelle vorgeschlagen, die eine spezielle innere Struktur
voraussetzen. Die den Planeten umgebende Magnetosphire kann ebenfalls einen dimp-
fenden Effekt auf den Dynamoprozess ausiiben. Dies stellt eine Alternative oder auch eine
Erweiterung zu den anderen vorgeschlagenen Dynamomodellen dar.

In dieser Arbeit wird das Feedbackdynamomodell fiir den Merkur vorgestellt und dis-
kutiert. Der Effekt des magnetosphirischen Feedbacks bedarf keiner speziellen inneren
Struktur, aber eines starken Sonnenwindes wie beim Merkur. Die Wechselwirkung des
Sonnenwindes mit einem merkuridhnlichen Dipolfeld, wird anhand einer Reihe verein-
fachter Magnetosphdarenmodelle untersucht. Dazu wird das interne Dipolmoment vari-
iert und das sich jeweils ergebende externe Feld bestimmt. Dieses Feld besteht zu einem
GroBteil aus dem Feld der Magnetopause. Auf Grund der Energieerhaltung ist das Ma-
gnetopausenfeld in seiner Amplitude unabhingig vom internen Feld und wird nur vom
Sonnenwinddruck bestimmt. Dieser Effekt bestitigt sich in einer realistischeren Sonnen-
windsimulation. Die Wechselwirkung des planetaren Dipolfeldes wird als magnetosphéri-
sche Antwortfunktion abstrahiert, um es in Dynamomodellen einfiigen zu konnen. Dieses
parameterisierte Magnetopausenfeld wird auf ein vereinfachtes kinematisches Dynamo-
modell angewendet und das sich ergebende System einer Stabilitdtsanalyse unterzogen.
Es zeigt sich, dass es einen Losungsbereich gibt, bei dem der Dynamo durch den Feedback
frithzeitig stabilisiert wird. Der Dynamo darf allerdings nicht zu stark angetrieben und das
Saatfeld darf nicht zu stark sein, damit des externe Feld einen ausreichend dimpfenden
Effekt haben kann. Die analytische Analyse ergibt, dass stabile, schwache Dynamos beim
Anstieg der Antwortfunktion, also mit zunehmenden externen Feld existieren. Die Brei-
te des Losungsbereichs mit schwachen Dynamos wird von der Hohe des Maximums des
Verhiltnisses vom externen zum internen Magnetfeld bestimmt. Der dynamische Druck
des Sonnenwindes legt die Hohe dieses Maximums fest. In der Friihzeit des Sonnensys-
tems herrschte ein um GrofBenordnungen stirkerer Druck, was den Effekt des externen
Feldes auf den Merkurdynamo verstérkt, wie in einer vereinfachten kinematischen Stu-
die gezeigt wird. Mittels einer realititsnahen Dynamosimulation konnen die Ergebnisse
der kinematischen Modellierung fiir den heutigen Merkur bestitigt werden. Zusitzlich
liefern diese Simulationen einen Einblick in das Konvektionssystem im fliissigen Kern
und das duBere Spektrum eines planetaren Dynamos unter dem ddmpfenden Einfluss der
Magnetosphire. Der Feedback unterbindet den Regimewechsel von der Geostrophie hin
zur Magnetostrophie. Das duflere Magnetfeld ist durch einen schwachen Dipol dominiert,
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Zusammenfassung

was die Eignung des Feedbackeffektes zur Erkldarung des schwachen Dipolmoments de-
monstriert. Das Dynamomagnetfeld weist eine Magnetfeldkonzentration in der Nihe der
Polregionen auf. Dadurch werden die ungradzahligen Magnetfeldmoden betont. Das du-
Bere Spektrum jenseits der Dipolmode wird am Ende dieser Arbeit mit den aktuellen
Analyseergebnissen der MESSENGER-Mission verglichen, die ein Offsetdipolspektrum
prognostizieren. Dieses gemessene Spektrum kann bisher durch keines der vorgeschlage-
nen Dynamomodelle, einschlieBlich des Feedbackdynamos, allein erklért werden.

10



1 Einleitung

Als Ursache fiir globale Magnetfelder von terrestrischen Gesteinsplaneten wird meist ein
Dynamoprozess im fliissigen, elektrisch leitfadhigen Kern angenommen. Bei der Erde ist
die Existenz des fliissigen Kerns heutzutage unstrittig. Beim Planeten Merkur, dem son-
nennéchsten Planet, war dies in der Vergangenheit kontrovers. In den 1970er Jahren wurde
noch angenommen, dass der Planet Merkur kein Magnetfeld besitzt, da sein Kern schon
komplett erstarrt sein sollte (z.B. Solomon||1976)). Entgegen dieser Lehrmeinung bestitig-
ten die Magnetfeldmessungen der Mariner 10-Sonde in den 1970er Jahren ein globales
magnetisches Dipolfeld (Ness et al.|1974, Ness|1978]). Dessen Stérke reicht sogar aus, um
eine Magnetosphidre um den Planeten aufzubauen, in die der Sonnenwind nicht eindrin-
gen kann. Kiirzlich konnte mittels erdgestiitzter Radarvermessungen der ungleichméfi-
gen Rotation des Merkur gezeigt werden, dass es im Merkurkern zumindest eine fliissige
Schicht geben muss (Margot et al.|[2007). Eine Aussage iiber die Dicke dieser Schicht
und dariiber, ob dort Konvektionsbewegungen stattfinden, konnte aber aus diesen Daten
nicht gewonnen werden. Die jiingsten Magnetfelddaten der Raumsonde MESSENGER
bestdtigen die Existenz des globalen Magnetfeldes (Alexeev et al.| 2010, Anderson et al.
2012, Johnson et al.2012)) aber mit einem etwas kleineren Dipolmoment von 190nT Rf’w
(mit Ry, als Radius des Merkur) als es sich aus der Analyse der Mariner 10-Daten ergab.
Dieses Dipolmoment reicht aber aus, um eine kleine Magnetosphire um den Planeten
auszubilden. Es ist jedoch etwa ein bis zwei Groflenordnungen zu schwach, um es mit
konventionellen Abschitzungen zur Dipolfeldstirke (z.B. Wicht et al.|2007, Olson und
Christensen 2006) erklidren zu konnen. Um diese Diskrepanz aufzulosen, wurden mehre-
re spezielle Dynamomodelle entworfen (Heimpel et al.| 2005, Stanley et al. 2005, |Chris-
tensen| 2006, |Christensen und Wicht/ 2008, [Takahashi und Matsushimal[2006, |(Glassmeier
et al.[2007). Die Mehrzahl dieser Erkldrungsmodelle setzen eine spezielle innere geophy-
sikalische Struktur von Merkur voraus, was die Allgemeingiiltigkeit dieser Modelle stark
einschrinkt. Die gidngige Annahme ist, dass der Merkurdynamo unabhiéngig von duf3eren
Einfliissen operiert. Damit vernachlédssigt man aber den Einfluss des magnetosphirischen
Feldes auf den Dynamo. Das Feld der Magnetosphire ist bei Merkur auf Grund seiner
Néhe zur Sonne jedoch im Vergleich zum internen Dipolfeld relativ stark (Johnson et al.
2012)) - selbst im Inneren an der Kern-Mantel-Grenze.

Diese Tatsache wird im Modell von |Glassmeier et al. (2007) zum ersten Mal fiir die
Merkursituation beriicksichtigt. Nach diesem Modell beruht die Schwichung des Dyna-
mos auf der Tatsache, dass das Magnetfeld der Magnetosphire dem vom Dynamo er-
zeugten Magnetfeld an der Kern-Mantel-Grenze entgegengerichtet ist. Der prinzipielle
Aufbau des Modells ist in Abbildung [I.T] dargestellt. Die entgegengesetzte Ausrichtung
der internen und externen Felder ist die essentielle Grundlage fiir den sogenannten Feed-
backdynamo. Mittels vereinfachender Annahmen beziiglich der Magnetosphére und dem
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1 Einleitung

magnetopause

N surface
mantle

current

Abbildung 1.1: Funktionsschema des Feedbackdynamos. Merkur ist im Zentrum. Die
Kruste (grau) umschlief3t einen Silikat-Mantel (rot), der bis zur Kern-Mantel-Grenze (gel-
be, semi-transparente Kugel) reicht. Im Zentrum des Planeten wird ein fester Eisenkern
(grau-beige) angenommen, eingebettet im fliissigen duBeren Kern mit leitfahigem Mate-
rial (gelb). Der Sonnenwind stromt von unten-links an. Auf Grund der Wechselwirkung
mit dem internen, planetaren Magnetfeld B;, (hier mit einer einzelnen Dipolfeldlinie in
griin angedeutet) entsteht die Magnetopause (blauer Paraboloid), die das Magnetopau-
senstromsystem (angedeutet mit dem hellgrauen Pfeil) beinhaltet. Das externe Magnet-
feld Bex (angedeutet mit einer einzelnen Dipolfeldlinie in rot) dringt in den Mantel bis
zur Kern-Mantel-Grenze vor und von dort aus in den Kern bzw. die Dynamozone ein.
An dieser Grenze sind internes und externes Magnetfeld anti-parallel ausgerichtet. Die-
se entgegengesetzte Ausrichtung ist die Grundlage fiir die negative Riickkopplung des

Dynamos. Abbildung aus [Heyner et al.| (2011b).
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1 Einleitung

Dynamo konnte von Glassmeier et al.|(2007) gezeigt werden, dass ein stationdrer Zustand
fiir einen schwachen Merkurdynamo existiert. Diese Studie bildet die Grundlage fiir diese
Arbeit.

Die von Glassmeier et al. (2007) verwendeten Modelle werden erweitert, sowohl hin-
sichtlich der Magnetosphire als auch fiir den Dynamo. Ein Ziel ist es herauszuarbeiten,
unter welchen Umstidnden die stationdren Zustinde fiir den mit der Magnetosphire ge-
koppelten Dynamo iiberhaupt erreicht werden konnen. Dazu muss das Magnetfeld der
Magnetosphire genauer charakterisiert werden, das auf langen Zeitskalen auf den Dy-
namo einwirkt. Zu diesem Zweck werden verschiedene Magnetosphiarenmodelle, die fiir
die terrestrische Situation entwickelt wurden, auf die Merkursituation angewendet bzw.
extrapoliert. Genauere, aber auch komplexere Ergebnisse liefert eine Parameterstudie mit
Hybrid-Simulationen des Sonnenwindes in Wechselwirkung mit planetaren Dipolfeldern
verschiedener Stérke. Insgesamt zeigt sich, welche Parameter aus der Sicht der Magneto-
sphérenphysik fiir die Realisierbarkeit des Feedbackdynamos entscheidend sind.

Im néchsten Schritt wird untersucht, wie verschiedene Dynamomodelle, die sich in
ihrer Komplexitit stark unterscheiden, auf das langzeitgemittelte Feld der Magnetosphire
reagieren. Diese Modellierungen bereiten die Basis fiir das Vorgehen bei selbstkonsisten-
ten, realititsnahen Dynamosimulation, die Einblicke in den planetaren Dynamoprozess
liefern. Mit dieser selbstkonsistenten Dynamosimulation kann ein fiir den Feedbackdyna-
mo moglicherweise charakteristisches Magnetfeldspektrum angegeben werden, das mit
den Magnetfeldmessungen verglichen werden kann.

Bei den Dynamosimulationen stellt sich heraus, dass nicht nur die heutige Situation
von Interesse ist, sondern auch besonders die Zeit nach der Entstehung des Sonnensys-
tems, zu der ein wesentlich stiarkerer Sonnenwind herrschte. Das externe Feld, das der
Dynamo erfihrt, hiingt unter anderem vom dynamischen Druck des stellaren Windes ab.
Das riickt die stetig wachsende Zahl von bekannten Exoplaneten in das mogliche Anwen-
dungsgebiet fiir die Feedbackdynamotheorie. Hierbei muss beriicksichtigt werden, dass
die Exoplaneten zum Teil um relativ junge Sterne (im Vergleich zu unserer Sonne) ihre
Bahn ziehen. Das hat zur Folge, dass die Planeten einem wesentlich stirkeren stellaren
Wind ausgesetzt sind als der Merkur zu heutiger Zeit.

Die aktuellen Analyseergebnisse der MESSENGER-Mission werden am Ende dieser
Arbeit hinsichtlich des internen Magnetfeldspektrums begutachtet und mit den Voraussa-
gen der Dynamomodelle einschlieBlich des Feedbackmodells verglichen.

Das Thema des Feedbackdynamos ist sehr facettenreich, da es unterschiedlichste Be-
reiche der Geo-/Astrophysik beriihrt, wie der Dynamotheorie, planetare Kernentwicklung,
Sonnenwind-Planeten Wechselwirkung bis hin zu Fragen der Entwicklung der stellaren
Winde.
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2 Globale Beschreibung von
planetaren Magnetfeldern und
externe Magnetfeldquellen beim
Merkur

2.1 Interne und externe Magnetfelder

Fiir die Analyse von globalen, geophysikalischen Magnetfelddaten wird fiir die Darstel-
lung eine Multipolentwicklung angewendet. Im weiteren Verlauf der Arbeit sind die Be-
griffe internes und externes Magnetfeld von entscheidender Bedeutung. Daher wird an
dieser Stelle die Multipoldarstellung des Magnetfeldes definiert. Vorweg sei hier noch er-
wihnt, dass in dieser Arbeit, wie in der Geophysik iiblich, die magnetische Flussdichte B
mit Magnetfeld bezeichnet wird und nicht wie sonst in der Physik H.

Fiir das Magnetfeld B gilt das Helmholtztheorem

B=-V¥+VxA @.1)

mit dem skalaren Potential ¥ und dem Vektorpotential A. In stromfreien Gebieten, also
mit wirbelfreiem Magnetfeld
VXxB=uj=0 , (2.2)

lasst sich das Magnetfeld durch das skalare Potential darstellen - also geméif
B=-V¥ . 2.3)

denn es gilt stets
VxB=ppj=Yx(-V¥) =0 . (2.4)

In GI. (2.2)), dem Ampereschen Gesetz, wurde der Verschiebungsstrom py€d,E = c525,§
vernachlissigt, da in der Magnetohydrodynamik (MHD) nur Geschwindigkeiten betrach-
tet werden, die sehr viel kleiner sind als die Lichtgeschwindigkeit. Diese Niherung ist in
der englischen Literatur als Pre-Maxwell approximation geldufig. Eine Darstellung mit
lediglich einem Vektorpotential wire hier auch moglich, ist aber etwas komplexer, da es
sich um einen Vektorfeld und nicht um eine skalare Funktion handelt. Das skalare Poten-
tial muss eine Laplace-Gleichung

V-B=0=V-V¥Y =AY (2.5)
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2 Beschreibung von Magnetfeldern und ext. Magnetfeldquellen beim Merkur

erfiillen. Wegen der sphirischen Geometrie der Planeten, historisch speziell natiirlich
wegen der in erster Naherung kugelformigen Erde, stellt man das Potential in Kugel-
koordinaten dar. Dabei bezeichnen hier r,0 und ¢ den Radius, den Polwinkel und den
Azimuthwinkel. Die harmonischen Funktionen fiir den Laplace-Operator in Kugelkoor-
dinaten sind gerade die Kugelflachenfunktionen. Die allgemeine Losung der Laplace-
Gleichung ist in zwei Teile mit unterschiedlicher Radialfunktion aufgespaltet

¥ = Yin(1/r) + Wex(r) (2.6)

wobei W, (1/r) die inneren Quellen (das Magnetfeld sinkt mit groerem radialen Ab-
stand) und W, (r) die duBeren Quellen (das Magnetfeld nimmt mit groBerem radialen
Abstand zu) beschreibt. Die Bezeichnung intern und extern beziehen sich also auf den Ort
der Quelle beziiglich einer Referenzkugelschale, hiufig die Planetenoberflache r = Ry,.
Die Entwicklung der Potentiale nach den Kugelfunktionen lautet:

lmax ! I+1
R : /11
Yine (1, 0, 0) = Z Z Ry (TM) (g;flim cos(myp) + hﬁm sm(mga)) P}'(cos 6)
I=1 m=0
lmax l r [
Yeu (1,0,6) = ) > Ry (E) (ghe cos(me) + il sin(mg)) P(cos6) . (2.7)
=1 m=0

Hierbei sind die g;" und A}" reellwertige GauBkoeffizienten des Grades / und der Ordnung
m. P'(cos6) sind die zugeordneten Legendre—Polynomeﬂ (z.B. Bronstein et al. [2001).
Durch die (willkiirliche) Skalierung des Potentials mit R,, (allgemein der Radius der Pla-
netenoberfldche; hier der Radius vom Merkur) besitzen die Koeffizienten die Einheit Tesla
des Magnetfeldes B. Die [ = 0-Terme werden bei den Entwicklungen weggelassen, um
magnetische Monopole auszuschlieBen, die der Quellenfreiheit des magnetischen Feldes
widersprechen wiirden. Fiir gewohnlich wird die Potentialentwicklung bei einem maxi-
malen Grad /,,,x abgeschnitten, wenn Multipole hoheren Grades in ihrem Beitrag zum
Magnetfeld zu vernachlidssigen sind.

Die Komponenten des Magnetfeldes leiten sich dann durch Gradientenbildung ab.

oY
B, = ——
or
1 oY
By= ——— —
r sin(6) dp
1 oY
Bg=—— . 2.8
0= g (2.8)

"Wenn bei den Legendre-Polynomen kein Argument angegeben ist, soll damit das Argument cos 6 an-
genommen sein.
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2.2 Externe Magnetfeldtopologien

Fiir das interne Feld lauten sie

Imax I I+2
R , .
By in = Z Z(l +1) (TM) (g’,’fim cos(mep) + h;, s1n(mgo)) P,
=1 m=0
Imax ! Ry +2 P;"
Bgint = Z Z m —) (g;’fim sin(mep) — h;, cos(mgo)) prm
=1 m=0
Imax [ 1+2 m
R ) OP
Boini = — Z Z _M) (g;f’im cos(mep) + h,, sm(mgo)) (991 ) (2.9)
=1 m=0 |
und fiir das externe Feld
Imax ! r -1
Br,ext == Z l(_) (gText COS(m(,D) + hText SIH(mQO)) P;n (2 10)
=1 m=0 Ry
_ e m . _pm i
By = ) mzzom(RM) (g1, sinGme) — AL, cos(mep)) 7 (2.11)
Imax 1 -1 m
r m m . aPl
Boex = — ) mZ:O (R—M) (81 cOSGme) + K, sin(mep)) - 2.12)

Die mittlere quadratische Feldstidrke des internen Magnetfeldes des Grades / auf einer
Referenzkugeloberfliche (mit Radius r) ist

21+4

Wans) = @+ (1) (gl + (1) (2.13)

Dieser Ausdruck ist in der Literatur als Mauersberger-Lowes-Spektrum bekannt (Mauers-
berger| 1956, |Olsen et al.[2010). Auf der Planetenoberfliche reduziert sich dieser Ausdruck
auf

WadRa) = (4 1) (ghi) + () (2.14)

Alternativ zu der Beschreibung mit einem skalaren Potential, kann das Magnetfeld
auch komplett mit einem Vektorpotential dargestellt werden. Dadurch ist auch moglich,
das Magnetfeld innerhalb eines stromdurchflossenen Gebietes anzugeben. Das Vektorpo-
tential kann man weiter in einen toroidalen und einen poloidalen Anteil aufspalten:

B=YxA=YxTe, +VxVxPe, . (2.15)
—_— ——— —_—
toroidal poloidal

Dabei sind 7% und % skalare Funktionen. Dabei zeichnet sich der toroidale Anteil dadurch
aus, dass er keine radiale Feldkomponente besitzt.

2.2 Externe Magnetfeldtopologien

Die Form externer Magnetfelder ist in der Literatur nur selten diskutiert worden. Um
einen anschaulichen Uberblick iiber die Struktur dieser Felder zu bekommen, werden im
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2 Beschreibung von Magnetfeldern und ext. Magnetfeldquellen beim Merkur

Folgenden beispielhaft die Feldlinien von einigen externen, achsensymmetrischen Multi-
polen berechnet und graphisch dargestellt. Die Methode ist dhnlich der von Willis et al.
(2000) aber in jener Arbeit gab es eine kleine Ungenauigkeit in der mathematischen Dar-
stellung, so dass hier nochmal die Berechnung vorgestellt wird.

Ein zweidimensionales Magnetfeld

B =B,e, + Be, , (2.16)
das sich aus einem Potentialfeld nach
B=-V¥ 2.17)

ableitet, kann auch durch ein Vektorpotential A mittels

0
Q_YXA_ZX[O] (2.18)
A

dargestellt werden. Die Isokontur-Linien des Vektorpotentials sind die Feldlinien zu B.
Nun ist fiir ein externes Magnetfeld ein Potentialansatz der Art

W= W= rP (2.19)
[ l

zu wihlen. Aus —V¥ = V x A Iisst sich das Gleichungssystem

1
0,(r'P)) = ——0y(Asin6) (2.20)
rsiné
1 1
-0y(r'P)) = —=0,(rA) (2.21)
r r
aufstellen, woraus sich durch Ableitung
1
—IF'P) = ——0y(Asin6) (2.22)
sin 6
rogP) = 8,(rA) (2.23)
ergibt. Mit dem Separationsansatz A = A,A, ergibt sich daraus:
A, :
IFP) = ——0y(Aysinh) (2.24)
sin 6
rogP) = Au0,(rA,) . (2.25)
Aus Gleichung (2.24) folgt
0,(rA,) = (L + DA, (2.26)
und damit ist
rosP) = Ag(l+ DA, . (2.27)

Aus dieser Gleichung lassen sich die einzelnen Komponenten des Vektorpotentials able-
sen:

Ay = 0P (2.28)
1

A, = — . 2.29
I+1 (2:29)
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2.3 Trennungsmethoden in interne und externe Anteile

N /

N |

QD0

Abbildung 2.1: Feldlinienbilder der externen Multipole mit den Graden / = 1 — 4.

Damit ist das Vektorpotential vollstindig bestimmt:

A=

19 p0
1" 0P, . (2.30)
Fiir die Darstellung sei nun angenommen, dass die Strome, die das externe Magnetfeld
erzeugen, auf einer Kugelschale mit einem Normradius lokalisiert sind. Die Feldlinien er-
geben sich aus einer dquidistanten Wahl von Niveaus zwischen Minimum und Maximum
des Vektorpotentials innerhalb des Gebietes der Kugelschale. In Abbildung sind die
Feldlinien der externen Multipole mit / = 1 — 4 dargestellt.

2.3 Trennungsmethoden in interne und externe Anteile

Zur Separation des Magnetfeldes in inneren und duflern Anteil kann man grundsétzlich
zwei Methoden anwenden. Die erste Methode ist die direkte Integration der Daten un-
ter Ausnutzung von Orthogonalititsrelationen, wenn die Magnetfeldkomponenten hin-
reichend dicht auf einer Kugelschale bekannt sind wie zum Beispiel bei einer Dynamo-
oder Sonnenwindsimulation. Die andere Methode basiert auf einem Optimierungspro-
blem (zum Beispiel einer Anpassung nach der Methode der kleinsten Quadrate) von
Messwerten an eine harmonische Entwicklung. Bei dieser Methode braucht das Magnet-
feld nur an irreguldren Orten bekannt sein wie zum Beispiel auf einer elliptischen Satelli-
tenbahn. Beiden Methoden gemein ist jedoch die Voraussetzung, dass sich die Messpunk-
te in einem lokal stromfreien Gebiet befinden.
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2 Beschreibung von Magnetfeldern und ext. Magnetfeldquellen beim Merkur

Mit Hilfe der Orthogonalititsrelationen fiir die trigonometrischen Funktionen und
der zugeordneten Legendre-Polynome ist die Gauss-Koeffizientenbestimmung inklusi-
ve Trennung in einen inneren und einen dufleren Anteil moglich. Die Bestimmung der
Gauss-Koeflizienten aus Magnetfelddaten (Analyse) ist jedoch nicht so einfach wie die
umgekehrte Bestimmung des Magnetfeldes aus den Gauss-Koeflizienten (Synthese). Fiir
die numerische Berechnung wird die Orthogonalitit der trigonometrischen Funktionen
cos() und sin() sowie die Orthogonalitét der assoziierten Legendre-Polynome ausgenutzt.
An dieser Stelle wird darauf hingewiesen, dass hier folgende Definition der assoziierten
Legendre-Polynome nach Ferrer-Neumann benutzt wird:

Py = sin'"(e)dc";% . (2.31)
Hier wird (wie in der Magnetik und Geodasie tiblich) kein Condon-Shortley Phasenfak-
tmﬂ verwendet. Nach |Bronstein et al.[(2001) gilt die Orthogonalititsrelation fiir die Ord-
nung m:

2
1
o f sin(/p) cos(me) dp = 0 (2.32)
T
0
- 1
o fcos(ﬁzgo) cos(mp) dp = 5mm2 - (2.33)
0
. 2 0 firm+#m
o f sin(p) sin(myp) dp = % firm=m>0 . (2.34)
0 0 firm=m=0

Nach Mauersberger (1961) gilt fiir die Schmidt-quasinormierten assoziierten Legendre-
Polynome P}’

P = \/(2 PN CaliOLye (2.35)

d+m) ™

die Orthogonalitétsrelation

2 = 0Ompo

2.36
2l+1 (2.36)

1 ,
> f P['P} sin(0) df) = 6,;
0

Diese Gleichung gilt aber ausschlieBlich fiir iibereinstimmende Ordnungen m - daher
muss die Orthogonalitit beziiglich der Ordnung durch den trigonometrischen Anteil der
Kugelflichenfunktion hergestellt werden. Fiir die B, - und die B, - Komponenten des Ma-
gnetfeldes ist die Rechnung relativ einfach und problemlos. Zur Trennung von internem
und externem Feldanteil miissen zwei Komponenten des Magnetfeldes hinreichend dicht
auf einer Kugelschale bekannt sein. Fiir m # 0 konnen B, und B, verwendet werden. Die
Komponente B, eignet sich jedoch nicht fiir die Bestimmung von achsensymmetrischen

'In der verwendeten Programmierumgebung IDL wird standardmiBig der Phasenfaktor verwendet und
muss daher korrigiert werden.
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2.3 Trennungsmethoden in interne und externe Anteile

Gauss-Koeflizienten, da diese Komponente fiir m = 0 gerade iiberall verschwindet. Da-
her wird fiir die Trennung mit m = 0 die By- und B,-Komponente verwendet. Aus der
B,-Komponente folgen die verallgemeinerten Koeffizienten

i 2+ 1 o
GY, in ff B, cos(myp)P;" sin6 db, ¢

- 21+ 1 . I
H", e ﬂ B, sin(mg)P!" sin 6 d6, ¢ (2.37)

Ohne weiteres jedoch lédsst sich die By-Komponente nicht unter Ausnutzung von Glei-
chung (2.36) verwenden, da in der Entwicklung von By die Ableitungen der Legendre-
Polynome auftreten und nicht die Polynome selbst. Die Losung dieses Problems nach
Schmidt| (1895) wird in dieser Arbeit verwendet und im Folgenden vorgestellt.

Anstatt der By-Komponente wird (sin 6B,) nach Kugelflichenfunktionen entwickelt.

I}

I
] max ” ” ] ) de
sinfB, = ; mZ;) (Ga,z cos(my) + Hy sm(mgp)) sin Qd—é (2.38)
lma)(+] [
= D" (V)" cos(mg) + W' sin(mg)) PY' . (2.39)
=0 m=0

Aus der Gleichung (2.39) konnen die Koeffizienten V" und W}" durch Integration be-
stimmt werden:

- 20+1 ) -

vt = jf sin” OB, cos(mp) P db, ¢
- 20+ 1 ) ) -

wi = i jf sin® 6By sin(me)P}" db, ¢

Die Ableitung der Legendre-Polynome in Gleichung (2.38)) ldsst sich nach [Kautzleben
(1965) in einer Rekursionsbeziehung beziiglich des Grades [ als

i QdP;n =—a}, P, —b" P 2.40
SO0 = Tl = P (2.40)
mit a;' = l(”;l_ﬁ]) und b}' = W schreiben. Es existieren eine ganze Reihe von Re-

kursionen, mit denen die Ableitung der Legendre-Polynome ausgedriickt werden kann.
Wichtig ist hier jedoch, dass die Legendre-Polynome nicht mit weiteren trigonometri-
schen Funktionen verkniipft werden, da sonst die Orthogonalititsrelation nicht mehr in
der Form von Gl. 2.36] verwendet werden kann. Damit kénnen fiir vorgebenes m die Ko-
effizienten V" und W}" mit Gy, und Hy, in Beziehung gesetzt werden:

Vo = -bGy,
Vi = -b3Gy,
Vg = _a(l)Gg,l - bgG2’3
Vg = —agng - bgGgA
Vé(l) = —agGg’3 - bgG(e),s

= (2.41)
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2 Beschreibung von Magnetfeldern und ext. Magnetfeldquellen beim Merkur

Hieraus konnen sukzessive die G-Koeffizienten bestimmt werden:

0
Vo o — al_—sz
-1 b?fz -3

0 _
Gy =~ o (2.42)
Die eigentlichen Gausskoeflizienten lassen sich tiber
RM 1+2 r -1
R e I
R 1+2 -1
Gy = (+ 1)(—M) g?im—l(i) 8lext (2.43)
’ r ’ RM ’
mit Umformung zu
1 r 1+2
0o _ 0 0
8lint = N+ 1 (E) (Gr’l _lGe,l)
0 1 (Ru\' ) 0
Sl = TR (7) (Gr,,+(l+ I)GHJ) (2.44)

berechnen. Fiir m # 0 miissen die verallgemeinerten Gausskoeflizienten aus der B, sin 6-
Komponente

20+ 1 . ) -
G, = py JJ(BS" sin 0) sin(me)P}" sin 6 db, ¢
. 21+ 1 ) .
Hg, o II(B¢ sin @) cos(mg) P} sin6 d, ¢
(2.45)
bestimmt werden. Die Gauss-Koeflizienten sind dann durch
" IGZ  +mGY 1+2
Blin Q1+ Dm \Ry
I+ I)G% -mG" (7!
e = = 2.46
gl,ext (21 + l)m (RM) ( )

definiert.

2.4 Magnetosphirische Stromsysteme beim Merkur

Die Merkurmagnetosphire unterscheidet sich von der Erdmagnetosphire in mehreren
Aspekten. Der Merkur hat ein wesentlich schwicheres internes Dipolmoment und ist auf
Grund seiner Nihe zur Sonne einem stdrkeren Sonnenwind ausgesetzt. Beides fiihrt dazu,
dass die Merkurmagnetosphire wesentlich kleiner ist als die terrestrische. Auf Grund ihrer
geringen Grofe kann sich die Merkurmagnetosphire auch wesentlich schneller rekonfi-
gurieren und damit auf Schwankungen des Sonnenwinds reagieren (Slavin et al.|2012).
In Folge dessen ist die Merkurmagnetosphire sehr dynamisch. Weiterhin besitzt Merkur
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2.4 Magnetosphirische Stromsysteme beim Merkur

keine Atmosphire, so dass sich keine lonosphire ausbilden kann. Also bildet sich auch
kein ionosphirisches Stromsystem aus. Die Form und die Dynamik der Magnetosphire
ist durch die in ihr flieBenden Strome bestimmt. In dieser Arbeit sind besonders die gro3-
skaligen und langzeitstabilen Magnetfeldstrukturen von Interesse. Daher wird hier nur auf
die wesentlichen, makroskopischen Stromsysteme eingegangen.

Ein Uberblick iiber die Magnetosphire und deren Stromsysteme ist zum Beispiel in
Baumjohann et al.| (2010) zu finden. Die wesentlichen magnetosphérischen Stromsyste-
me der Erdmagnetosphire sind in Abbildung [2.2] gezeigt. Der Magnetopausestrom ist ein

Tail MP
Current

Ay

Neutral Sheet Current
Field-Aligned Currents
. Magnetopause Current

Abbildung 2.2: Stromsysteme in der Magnetosphire. Der Sonnenwind kommt von unten
links. Die Magnetopause ist als graue Flache dargestellt, aus der fiir eine bessere Einsicht
in die Magnetosphire ein Viertel herausgeschnitten ist (die Schnittflichen sind rosa). Die
Magnetfeldlinien sind in pink dargestellt. Die einzelnen Stromsysteme sind mit griinen
Pfeilen angedeutet. Abbildung aus |[Baumjohann et al. (2010).

diamagnetischer Strom, der die Magnetosphire begrenzt. Auf der Tagseite vom Planeten
flieBt dieser Strom eher azimutal und auf der Nachtseite gliedert er sich in ein ®@-férmiges
Stromsystem (vom Planeten aus in die Nachtrichtung gesehen) bestehend aus Schweif-
strom (auBen) und Neutralschichtstrom (innen, im Bereich des magnetischen Aquators)
ein. Die Schweif- und Neutralschichtstrome sind die Ursache fiir das langgezogene Ma-
gnetfeld zur Nachtrichtung hin. Dieses Magnetopausen- und Neutralschichtstromsystem
ist in der Summe geschlossen und damit divergenzfrei. Ein weiterer geschlossener Strom
um den Planeten herum ist der Ringstrom. Er wird durch eingeschlossene, geladene Teil-
chen erzeugt und ist auf der Nachtseite parallel zum Neutralschichtstrom und auf der
Tagseite antiparallel zum Magnetopausenstrom. Die feldparallelen Strome sind zunéchst
nicht geschlossen. Weitere Stromsysteme in der Ionosphire quer zum Magnetfeld sind
zur SchlieBung der feldparallelen Strome notwendig. Beim Merkur fehlt die Ionosphére
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Abbildung 2.3: Schema der magnetosphérischen Stromsysteme in einem meridionalen
Schnitt durch die Magnetosphire. Die Ausrichtung der hervorgerufenen Magnetfelder ist
durch die Pfeile bei der Planetenoberflache dargestellt.

und die feldparallelen Strome miissen daher auf andere Weise geschlossen werden. Es ist
bisher nicht klar, wo dies beim Merkur geschieht. Die Auswirkungen der feldparallelen
Strome auf das Langzeitmittel des externen Magnetfeldes werden in dieser Arbeit ver-
nachlissigt. Die Ausrichtung der fiir den Feedbackdynamo wichtigen externen Felder ist
in Abbildung [2.3] gezeigt.

2.4.1 Das Chapman-Ferraro Problem

Das interplanetare Medium ist sehr gut leitfahig (stark verdiinntes Plasma), daher kann
das planetare Magnetfeld nicht in den interplanetaren Raum eindringen. Die Grenzfldche
zwischen Magnetosphire und interplanetarem Raum bezeichnet man als Magnetopause.
Um diese magnetische Trennung mathematisch in einem Modell herzustellen, muss der
magnetische Gesamtfluss durch diese Flache verschwinden - die Magnetopause stellt al-
so eine sog. magnetische Feldfliche dar. Um die Magnetopause zu beschreiben, muss
die konkrete Lage und Form der Magnetopause sowie das innere Stromsystem bestimmt
werden. Dazu muss simultan die Kréftebilanz an der Magnetopause und der magnetische
Fluss als Funktion der Form, Lage und inneren Stromverteilung ausgeglichen werden.
Dieses Optimierungsproblem bezeichnet man als Chapman-Ferraro-Problem (zum Bei-
spiel Baumjohann und Treumann/|1996). Im Allgemeinen werden zwei Ansitze zur Lo-
sung dieses Problems verfolgt. Entweder wird die Magnetosphire selbstkonsistent unter
z.T. hohem numerischen Aufwand simuliert oder es wird die Form der Magnetopause
vorgegeben und iiber die Anpassung der Stromverteilung die magnetische Kompensation
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2.4 Magnetosphirische Stromsysteme beim Merkur

hergestellt.

2.4.2 Der Neutralschichtstrom

Die Neutralschicht befindet sich auf der Nachtseite auf der Hohe des magnetischen Aqua-
tors. Sie zeichnet sich durch eine magnetische Scherung zwischen dem nordlichen und
stidlichen Lobe aus. Den Neutralschichtstrom kann man mit einer Driftbewegung der ge-
ladenen Teilchen erkldren. Die Teilchen in der Neutralschicht bewegen sich in der ver-
scherten Magnetfeldkonfiguration wellenformig durch eine Neutralflachendrift je nach
Ladung in unterschiedlichen Richtungen (Prolss|2003). Ein anderer Erkldarungsansatz ist,
dass sich die Teilchen auf Grund einer diamagnetischen Drift entlang der Neutralschicht
einen Strom erzeugen (Baumjohann et al. 2010). Insgesamt ergibt sich ein elektrischer
Strom, der die Lobe-Konfiguration stabil hilt. Das Magnetfeld dieses Neutralschicht-
stroms ist dem Magnetopausenfeld bei der Planetenoberfldche entgegengerichtet wie Ab-

bildung 2.3] zeigt.

2.4.3 Der Ringstrom

Der Ringstrom, bestehend aus eingefangenen Teilchen, die auf Grund der Summe einer
Kriimmungs-, einer Gradienten- und einer diamagnetischen Drift um den Planeten laufen,
ruft ein Magnetfeld auf der Planetenoberfliche hervor, das dem Magnetfeld der Magneto-
pausenstrome entgegengesetzt ist (s. Abbildung[2.3]). Damit wird das externe Magnetfeld
geschwicht und seine Wirkung auf den Dynamo herabgesetzt.

Bei einer kleinen Magnetosphire wie der beim Merkur stellt sich aber die Frage, ob
iberhaupt ein Ringstrom entstehen kann. Nimmt man an, dass die Malen der Magneto-
sphédre mit dem magnetischen Moment skalieren, dann gilt fiir das Verhéltnis der Ring-
stromabstinde zum Planetenzentrum:

Reg 30000 nTR3
Rem 190 TR},

(2.47)

Bei der Erde flieft der Ringstrom hauptsichlich in einer dquatorialen Entfernung von 4
Erdradien (Prolss|2003). Damit ergibt sich fiir den Merkur ein Abstand von etwa 820 km,
was deutlich unrerhalb der Planetenoberflache liegt. Aber ist es vielleicht auch moglich,
dass der Ringstrom nur teilweise zu Stande kommt? Eventuell eingefangene Partikel fol-
gen mit ihrer Drift den Isokonturlinien von |§| Diese Linien schlieBen sich bei Merkur
aber nicht auf der Tagseite und die eingefangen Partikel werden in der Magnetopause ab-
sorbiert (s. Abbildung[2.4). Damit kann sich in heutiger Zeit kein stabiler Ringstrom beim
Merkur ausbilden.

Da in dieser Arbeit aber im Gegensatz zu anderen magnetosphirischen Forschungen
das interne Feld nicht als konstant angenommen werden kann, miisste in Zukunft unter-
sucht werden, ab welcher internen Dipolstirke sich ein vollstandiger Ringstrom ausbilden
kann. Dies konnte fiir die Anwendung des Feedbackdynamomodells auf Exoplaneten oder
den jungen (s. Kapitel [8)) Merkur wichtig werden.
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Abbildung 2.4: Konturlinien der Magnetfeldstédrke in einem dquatorialen Schnitt durch die
Modellmagnetosphire. Das Magnetfeld wurde nach dem Modell von [T'syganenko, (1995)
berechnet und auf die Merkurbedingungen (p,, = 13 4 nPa, g(l)’int =190 nT und Bpyr = 0)
skaliert. Abbildung nach Baumjohann et al.| (2010).

2.5 Trennungsproblem bei Merkur

Im Kapitel @ wurde die Annahme gemacht, dass das Gebiet, in dem das Magnetfeld des
Planeten analysiert wird, stromfrei ist. Dies ist bei einer kleinen Magnetosphire wie bei
Merkur nicht iiberall gegeben. Stationédre Stromsysteme wie der Neutralschichtstrom, der
partielle Ringstrom und die Magnetopausenstrome konnen dazu fiithren, dass die Annah-
me der lokalen Wirbelfreiheit des Magnetfeldes nicht mehr uneingeschrinkt gilt. Dazu
konnen kurzzeitige feldparallele Strome die Analyse storen. Die Auswirkungen einer ra-
dial ausgebreiteten Stromschicht der Magnetopause auf eine harmonische Analyse des
Magnetfeldes wurde schon in Heyner (2007)) beleuchtet. Mathematisch gesehen liefert
die harmonische Analyse ein Modell zur Beschreibung der gemessenen Felder, jedoch
wird die physikalische Interpretation der ermittelten GauBkoeffizienten durch die Verlet-
zung der Stromfreiheit fehlgeleitet. Grob gesagt wurde in der besagten Studie der Fehler
bei der Dipolbestimmung in der GréBenordnung von 10% abgeschitzt. Mit einem fort-
schrittlicheren Modell der Magnetosphire und den Stromsystemen sollte dieser Aspekt in
Zukunft weiter untersucht und auch auf hohere Magnetfeldmomente ausgedehnt werden.

2.6 Diffusion und Filterung des externen Feldes

Da die Zeitskalen des Dynamoprozesses beim Merkur weitaus ldnger sind (mehr als
10000 Jahre) als die magnetosphirischen Prozesse (im Bereich von Minuten), muss fiir
den Feedbackdynamo das Langzeitmittel des externen Feldes abgeschitzt werden. Eine
typische Variationszeitskala fiir einen Dynamo ist die magnetische Diffusionszeit 7, =
35000 a (s. Gleichung (5.12)). In dieser Zeitspanne variiert das externe Feld der Magne-
topause relativ stark. Zum einem richtet sich die Magnetosphire stindig neu aus, wihrend
sich der Merkur um die Sonne bewegt. Dies ist in Abbildung [2.5|schematisch dargestellt.
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2.6 Diffusion und Filterung des externen Feldes

Fiir einen Beobachter auf der Merkuroberflache rotiert die Magnetopause um das Plane-
tenzentrum wihrend eines Umlaufs um die Sonne und erzeugt eine azimutale Schwin-
gung des externen Feldes. Zusitzlich dazu variiert das externe Feld im Ruhesystem des
Merkur auf Grund der planetaren Rotation. Diese Rotation ist nicht komplett gebunden,
sondern es besteht eine Spin-Orbit-Resonanz von 3:2. Damit rotiert das externe Feld noch
zusitzlich azimutal. Als Konsequenz dieser beiden Variationen wird das Langzeitmittel

NS,

1

(__Magnetopause
® Merkur

Abbildung 2.5: Schematische Darstellung von Merkurs Rotation und seinem Orbit um die
Sonne. Der Merkur besitzt eine Spin-Orbit-Resonanz von 3:2. Entlang des Orbits rotiert
die Magnetopause (griin) je nach Ausrichtung zur Sonne. Fiir einen Umlauf wurde ein
Beobachter auf der Oberfldche des Planeten markiert (blaue Linie).

des externen Feldes (Q)T" als azimutales Mittel iiber eine planetare Rotation

2r

1
B) =— | Bd 248
®), =5 [ Bae (2.48)
0
ausgedriickt. Dies ist natiirlich nur eine Niherung. Das externe Feld schwankt auch in
der Stirke, da der Merkur sich auf seiner elliptischen Bahn auch der Sonne periodisch

anndhert und wieder entfernt und somit abwechselnd starkem und schwachem Sonnen-
wind ausgesetzt ist (s. Kapitel [3). Es ergibt sich durch diese Schwankung wahrscheinlich
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eine Ddmpfung des externen, achsensymmetrischen Anteils durch den Skin-Effekt, der in
Zukunft untersucht werden sollte.

Bei der Schwankung sind auch kurzzeitige Variationen wie bei einer Passage durch
Bereiche mit einem schnellen Sonnenwind oder das Auftreffen eines koronalen Massen-
auswurfs nicht mit einbezogen. Eine Langzeitstatistik dieser Transienten und eine detail-
liertere Analyse des externen Feldes sollten in Zukunft unternommen werden. Es ist nicht
einfach, so eine Analyse durchzufiihren, da mit Satellitenmissionen immer nur eine be-
schrinkte Beobachtungszeit zur Verfiigung steht und es nie klar ist, ob der jetzige Zustand
typisch oder atypisch ist.

Da das externe Feld an der Planetenoberfliche durch ein skalares Potential (siche
Kapitel @) beschreibbar ist, kann durch Vertauschen von Differentiation und Integration
auch das azimutale Mittel des skalaren Potentials betrachtet werden. Die Integration iiber
den Azimut entspricht dann

2
1
(Wext)p = o f Feucosimp)| dyp . (2.49)
0

Dies bedeutet anschaulich, dass sich die azimutalen Magnetfeldkomponenten gerade weg-
mitteln. Es verbleiben also nur die achsensymmetrischen Anteile des externen Feldes

Imax )
r
<§>€0 = ~VRy Z (R_) g?,extp? (2.50)
=1 \''M

und als erste Approximation kann die / = 1-Mode, das homogene Feld, herangezogen
werden.
Man kann auch die Eindringtiefe

2
WO

5=

(2.51)

(z.B. Jackson|2006) der externen Felder betrachten und erhélt mit einer angenommenen
Kernleitfihigkeit von 6 - 10° S/m (Wicht et al.| 2007) fiir die 88 Tage Umlaufperiode
0gs = 1,8 km und fiir die 59 Tage Rotationsperiode 59 = 1,5 km. Diese Werte sind
im Vergleich zur Kerngrée mit rund 2000 km (Smith et al. 2012) verschwindend klein
und man kann davon ausgehen, dass die Felder mit dieser Variation nicht ausreichend
tief in den Kern eindringen kénnen, um den Dynamo zu beeinflussen. Diese Berechnung
ist natiirlich auch nur fiir ein horizontales, homogenes Feld giiltig. Fiir externe Felder
hoherer Ordnung erhoht sich natiirlich die Frequenz und verkleinert sich die Skintiefe
noch weiter. Es ist also nach diesem Gesichtspunkt noch unwahrscheinlicher, dass z.B.
ein gé o - Koeflizient einen Einfluss auf den Dynamo haben kann.

Ein weiterer wichtiger Aspekt ist, dass die externen Multipole proportional zum Fak-

I-1
tor (ﬁ) sind. Der externe Dipol ist demnach unabhingig vom Radius. Alle anderen
Multipole fallen zur Kern-Mantel-Grenze hin ab und sind dadurch von untergeordneter
Bedeutung fiir den Feedbackdynamo.
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3 Modellierungsansatze des externen
Feldes

Fiir die Simulation des Feedbackdynamos ist es essentiell fiir jeden Zustand des Dynamos
das von der Magnetosphire herriihrende Magnetfeld zu kennen. Wihrend also klassisch
bei einer Magnetosphérensimulation bzw. -modellierung das Magnetfeld vom Planeten in
guter Ndherung als konstant angenommen werden kann, ist hier eine Parameterstudie mit
verschiedenen internen Magnetfeldern notig.

Um das externe Feld der Magnetosphire zu modellieren, werden in dieser Arbeit ver-
schiedene Ansitze fiir die Magnetopause verwendet. Auerdem wird ein semi-empirisches
Modell, das fiir die Erdmagnetosphire entworfen wurde, auf die Merkursituation extra-
poliert. Dabei wird davon ausgegangen, dass der Sonnenwinddruck dem heutigen beim
Merkur entspricht. Aulerdem wird die Rekonnektion an der Magnetopause und die even-
tuelle Verschiebung des internen Dipols (s. Kapitel vernachlissigt.

Die bisherigen Daten der MESSENGER-Sonde (z.B. Anderson et al.[2012)) zeigen ein
dominierendes, achsensymmetrisches internes Dipolfeld an der Oberfldche des Planeten.
Im Fernfeld dominiert dieser interne Dipol natiirlich dann noch stérker. Daher wurden fiir
alle Modellierungen als innere Quelle lediglich ein Dipol mit variabler Stirke angenom-
men.

3.1 Konzeption der magnetosphirischen Antwortfunktion

Das externe Feld, das auf den Dynamo einwirkt, hingt potentiell von der Entfernung der
Magnetopause zum Planeten und von der rdumlichen Stromverteilung auf der Magneto-
pause ab. Wie in Kapitel [2.T|gezeigt, ist der raumliche Abfall der Magnetfeldstirke fiir den
externen Dipol am geringsten. Daher wird fiir das externe Magnetopausenfeld in dieser
Arbeit hauptsidchlich das externe Dipolfeld verwendet. Ein weiterer Beitrag zum externen
Dipol ergibt sich aus dem Neutralschichtstrom. Hierbei ist der Abstand der inneren Kante
der Neutralschicht zum Planeten hin und die Stirke des Stroms entscheidend.

Um die Dynamosimulation zu vereinfachen, ist es sinnvoll, das externe Feld in para-
meterisierter Form

g(l),ext = fl (g(l),int) (31)

mit dem internen und externen achsensymmetrischen Dipol-Gausskoeffizient g(l) . und
g(l) o anzugeben. Diese vermittelnde Funktion f; wird in dieser Arbeit und den bisheri-
gen Veroffentlichungen als (magnetosphdrische) Antwortfunktion bezeichnet. Eine andere
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes

Magnetopause
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Abbildung 3.1: Modell zur ebenen Magnetopause. Der Sonnenwind kommt von links
(gelbe Pfeile) und der Planet ist rechts dargestellt (Kreis). Der Planet hat ein Dipolmoment
Uy (blauer Pfeil) und hinter der Magnetopause im Abstand Ryp wird ein Spiegeldipol der
gleichen Stdrke angenommen. Das in etwa zu erwartende Gesamtmagnetfeld ist in blau
skizziert.

Formulierung
0
8 1,ext

0
g 1,int

ist hier als relative Antwortfunktion bezeichnet.

= (80 62

3.2 Planare Magnetopause

In einem einfach aufgebauten Magnetopausenmodell ist die Magnetopause eine ebene
Fliche im Sonnenwind. Wenn man auf der Sonnenwindseite der Magnetopause einen
Spiegeldipol platziert, kann man den magnetischen Fluss durch die Magnetopause kom-
pensieren. Auflerhalb der Magnetopause wird das Magnetfeld zu Null angenommen. Gra-
phisch ist dieser Modellansatz in Abbildung [3.1] fiir die y = 0-Ebene dargestellt. Wenn
wn = &0, R3, das magnetische Moment des Planeten ist, so kann das skalare magnetische
Potential der Superposition von planetarem Dipol und Spiegeldipol als

Z Z
m + U
(X% +y>+ z2)3/2 ((x =2R\p)?> + y> + z2)3/2

Y=y 3.3)
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3.2 Planare Magnetopause

und die Magnetfeldkomponenten (gemill B = —V'¥P) als

B, = 3w [ X — 2Ryp N X )

’ : (x=2Rwp)? + 2+ 227 (2 +y2+22)"

1 1
By = 3yzn ( 2 T 5/2)
((x =2Rwmp)> +y* + %) (X2 +y*+2%)
1 1

B, = u, (3z2 ( + )

) (x=2Rwp)> + 2 +22)7 (2 +y2 + 22"

! ! ] (3.4)

(x=2Rup)> + 2 +22)7 (2 +y2 + 22"

ausdriicken. Am subsolaren Punkt auf der Magnetopause reduziert sich damit die z-Kom-
ponente auf

B.(x=Rwmp,y=0,2=0) = - (3.5)

Rl
Damit wird das Magnetfeld des internen Dipols an dieser Stelle gerade verdoppelt. Der
Magnetopausenabstand ergibt sich aus dem Druckgleichgewicht des thermalisierten Ma-
gnetosheathplasmas auflerhalb und des magnetischen Drucks innerhalb der Magnetopau-
se:

BZ
KPsw = 5— 3 6)
2uo
Damit ist dann der Magnetopausenabstand durch
2
o| 2 (g(l),int)
Rvip = Ry (3.7)

HoKPsw

definiert. Fiir die magnetosphdrische Antwortfunktion muss jetzt noch das externe Ma-
gnetfeld an der Planetenoberflache R\, analysiert werden. Das radiale, externe Magnetfeld
in Kugelkoordinaten ist durch

Biexi = Byexi SINOCOS @ + By oy SINOsin @ + B, ¢y COs 6 (3.8)

gegeben und kann einer harmonischen Analyse (s. Kapitel [2.3) unterzogen werden.

Fiir die Parameter p,, = 13,4 nPa, x = 0,88 (Prolss|2003), g?’im = 200 nT (Ryp =
1,32R,,) ergeben sich die externen Koeffizienten in Tabelle @ Koeffizienten, die klei-
ner sind als 0,1 nT wurden zu Null gesetzt. Es zeigt sich, dass neben dem g?’ext auch die
Koeffizienten gé’m, gg,ext und g%m angeregt sind. Mit zunehmender Ordnung werden all-
gemein die Koeflizienten schwécher. Dies ist auf den geometrischen Abfall zum Planeten
hin zuriickzufiihren. Die Koeffizienten giext und giext sind wahrscheinlich auf Grund ih-
rer geringen Skintiefe nicht von Bedeutung (s. Kapitel [2.6). Es ist in dieser Arbeit bisher
nicht untersucht worden welchen Einfluss der anscheinend nicht komplett zu vernach-
lassigende gg’ext - Koeflizient auf den Dynamo besitzt. Da die rdumliche Struktur dieser
externen Mode ungleich komplexer ist als bei einem homogenen Feld, ist auch nicht ein-
fach abzusehen, ob diese Mode einen positiven oder negativen Feedback auf den Dynamo
haben kann.
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes

Tabelle 3.1: Externe Gauss-Koeffizienten fiir die planare Magnetopause aus einer
sphirisch-harmonischen Analyse mit Ny = 300, N, = 600 und r = 2440 km.

gh 1 m Amplitude [nT]

g 1 0 10,7
g 1 1 0
h 1 1 0
g 2 0 0
g 2 1 7,0
h 2 1 0
g 2 2 0
h 2 2 0
g 3 0 23
g 3 1 0
h 3 1 0
g 3 2 3,0
h 3 2 0
g 3 3 0
h 3 3 0
11.0 5
1.25
10.9 5
. . 1.20
= 108 = =
% % -7 \g 1.15
°% 10.7 o -
1.10
-8
106 1.05
10.5 -9 1.00
100 200 300 400 500 100 200 300 400 500 100 200 300 400 500
Iy [NT] Gy [NT] Iy [NT]

Abbildung 3.2: Links: Externes homogenes Feld. Mitte: Externes Quadrupol-Feld. Rechts:
Lage der Magnetopause. Alle Funktionen wurden in Abhéngigkeit des internen Dipol-
koeffizienten dargestellt. Die Koeffizienten stammen aus einer sphérisch-harmonischen

Analyse mit Ny = 300, N, = 600 und r = 2440 km.

32



3.3 Ringformiger Magnetopausenstrom

Die Antwortfunktion fiir die planare Magnetopause ist in Abbildung [3.2] dargestellt.
Der externe Dipolkoeffizient bleibt fiir alle internen Dipolkoeffizienten konstant. Dieses
Verhalten tritt auch bei einem anderen Magnetopausenmodell auf (s. Kapitel und
wird dort auch physikalisch gedeutet. Der externe Quadrupol nimmt mit zunehmenden
internen Dipol ab, was wahrscheinlich auf die groere Distanz von der Planetenoberflidche
zur Magnetopause zuriickzufiihren ist.

3.3 Ringformiger Magnetopausenstrom

Glassmeier et al.| (2007) benutzen fiir die ersten Modellierungen des Merkur-Feedbackdy-
namo ein einfaches Magnetopausenstrommodell. Dieses Modell wird im Folgenden dar-
gestellt und auf dessen Grenzen eingegangen. Ausgehend von den Mariner 10-Messdaten
(Ness et al.|1975) wird die Magnetopausenflachenstromdichte

i, = —i(sgm X ey =1,9-107A/m (3.9)
Ho

aus dem Sprung des Magnetfeldes von 24 nT iiber die Magnetopause hinweg abgeschitzt.
Hierbei bezeichnen 6B, , und ¢,, die von den Magnetopausenstromen erzeugte Magnet-
feldrotation und die lokale Normalenrichtung der Magnetopause. Wird die Magnetopause
zunidchst als Kugel mit dem Radius R, = 1,7R;, (dem damals abgeschitzten subsolaren
Magnetopausenabstand) mit konstantem Strom angenommen, so ergibt sich der Gesamt-
strom zu

It = TRypicr = 2,5 - 10°A . (3.10)

Nun wird dieser Strom in einer ringférmigen Leiterschleife um den Planeten kollabiert
wie in Abb. skizziert. Fiir dieses externe Feld an der Kern-Mantel-Grenze wird ein
analytischer Ausdruck fiir das Magnetfeld eines Ringstroms in der Ebene desselben an-
gesetzt. Dieser besitzt in dieser Ebene nur eine Komponente in Z-Richtung also parallel
zur Rotationsachse des Planeten:

I,
Boow = "2 C(r, Ruyp) 3.11)
2
mit
1 Ry, + 71
C(r, Rup) = - )+ L) R | (3.12)
Ruyp + 7 Rup Rup =7 \Ryp

wobei K und E komplette elliptische Integrale erster und zweiter Art sind. Wenn ange-
nommen wird, dass der Aulenraum um die Magnetopause feldfrei ist und die Gl. (3.9)
und (3.10) mit (3.11) kombiniert werden, sowie ein dipolarer Abfall des Dynamofeldes
nach auflen angenommen wird, ergibt sich

B R>
Iy = —emb (3.13)
HoRz,,

Unter Vernachldssigung der Autheizung des Magnetosheathplasmas (« = 1) und der An-
nahme, dass nur das Dynamomagnetfeld B, zum Gesamtmagnetfeld an der Magneto-
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes

Bwe

Abbildung 3.3: Skizze des zu einem Ringstrom kollabierten Magnetopausenstroms. Der
Planet ist in der Mitte (braun), der Magnetopausenstrom (griin) ist zu einem ringformigen
Strom um den Planeten vereinfacht und das aus diesem Strom resultierende Magnetfeld
ist in rot dargestellt.

pause beitrigt, ergibt sich fiir den Magnetopausenabstand R, aus dem Druckgleichge-
wicht
o| B2

cmb (3.14)

Rmp = Remb
HoPsw

Damit ergibt sich letztlich fiir das externe Feld an der Kern-Mantel-Grenze

BembRembC(Remp, R
Bz,ext,cmb _ cmbfcmb ( cmb mp) . (31 5)
Bémb
Hopsw

3

Die Amplitude dieses homogenen Feldes entspricht dem g° | -Koeflizienten in der Gauss-
entwicklung. Fiir entsprechende Dipolfeldstiarken an der Oberfliche des Planeten ist die-
ser Koeflizient in Abbildung [3.4] dargestellt - dies ldsst sich mit den anderen Modell-
Ansitzen vergleichen. Die relative Antwortfunktion, die fiir die Entwicklung der Dyna-
mos entscheidend ist, ist in Abbildung [3.5] gezeigt. Hieraus wird ersichtlich, dass das ex-
terne Feld fiir g(l),int < 280 nT stérker ist als das interne - das externe Feld divergiert sogar
fiir g(l”im — 0. Diese Situation ist mehr zur Magnetokonvektion als zu einem Dynamopro-
zess zuzuordnen, da sich hier der ,,Dynamo” energetisch komplett aus dem externen Feld
speisen kann.

Die Magnetopausenabstinde fiir die jeweiligen internen Dipolfeldstirken sind in Ab-
bildung [3.6] dargestellt. In diesem einfachen Modell fiir das externe Feld kann die Ma-
gnetopause beliebig nah an die Oberfldche heranriicken. Dies ist problematisch, da fiir
schwache interne Felder (bzw. hohe stellare Driicke) die Magnetopause mit der Plane-
tenoberfldache iiberlappt und damit dann das Stromsystem blockiert wird.
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3.3 Ringformiger Magnetopausenstrom
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Abbildung 3.4: Externer Dipolkoeffizient als Funktion des internen fiir den ringformigen
Magnetopausenstrom.
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Abbildung 3.5: Verhiltnis von externem zu internem Feld in Abhédngigkeit vom internen
Feld (durchgezogene Linie). Das Verhiltnis von 1, das die Regime Magnetokonvektion
und Dynamoprozess trennt, ist mit einer gepunkteten Linie dargestellt.
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes
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Abbildung 3.6: Sub-solarer Magnetopausenabstand als Funktion des internen Dipolfeldes
fiir den ringformigen Magnetopausenstrom.

3.4 Kugelmagnetosphire

Anstatt wie im vorherigem Kapitel den Magnetopausenstrom auf einen ringformigen
Strom um den Planeten zu kondensieren, kann man eine einfache Stromverteilung zu-
lassen, in dem man die Magnetopause als Kugel approximiert. Die hier vorgestellte Mo-
dellrechnung ist im wesentlichen von Willis et al. (2000) iibernommen. Dieses Modell
ist noch relativ einfach vom mathematischen Umfang, erlaubt aber schon wichtige Er-
kenntnisse tiber das Verhalten des externen Feldes bei einem sich dndernden internem
Dipolfeld. In diesem Modell ist die Magnetosphire von einem perfekt diamagnetischen
Medium mit der Suszeptibilitdt y = —1 umhiillt (vgl. Abbildung[3.7). Daher muss der ma-
gnetische Fluss von der Magnetosphére durch die Magnetopause verschwinden. Fiir das
Kugelmodell der Magnetosphire bedeutet das ein Verschwinden der Radialkomponente
des magnetischen Feldes. Anschaulich bedeutet diese Bedingung, dass alle Magnetfeld-
linien in der nidchsten Umgebung der Magnetopause tangential zu ihr verlaufen (wie in
Abbildung 3.8 dargestellt).

Willis et al.| (2000) passen die Potentialentwicklung an, indem sie zur internen Poten-
tialentwicklung ein externes Potential der abschirmenden Strome hinzuaddieren. Durch
die oben erwihnte Randbedingung bestimmt sich dann dieses externe Potential. Fiir das
interne und externe Potential werden zunéchst die Standardansitze wie in Gleichung
angesetzt.

Die Randbedingung lautet

B, = =0, (Wint + Pext) =0 . (3.16)

r=Rup r=Rup
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3.4 Kugelmagnetosphire

Abbildung 3.7: Schematische Darstellung der Modellmagnetosphére in einem Diamagne-
tischen Medium. Der Planet in der Mitte ist umgeben von seiner Magnetosphire. Diese
wiederum kann man als Aushohlung in einem perfekt diamagnetischem Medium ansehen.

Also muss gelten

lmax [ 1+2 -1
Rm m Rvp m
> [[(l +1) (R—) P l(—RM ) gl,ext} cos(me)+

I=1 m=0 MP
1+2 -1
R R
I+ Do) w12 K |sinme) [P =0 . (3.17)
RMP RM

Da die Radialkomponente fiir alle Langen- und Breitengrade verschwinden soll, miissen
die Ausdriicke in den eckigen Klammern in Gleichung (3.17) jeweils gleich Null sein.
Daraus ergeben sich die Bedingungen

N I+1(Ry 2041 )
lext = 7 | p 8lint

I \Rwp
N L1 Ry ™
und 7y, = 7 (R—W) g (3.18)

Hierbei ist es interessant, dass fiir jede interne magnetische Quelle nur jeweils eine einzige
externe Quelle angenommen werden muss. Dies ist bei komplizierteren Magnetopausen-
formen nicht mehr gegeben.

Letztendlich muss daher die Potentialentwicklung wie folgt angepasst werden, damit
das Potential den Abschirmstrom bereits beriicksichtigt:

Ry \*! I+1( r V!
Ru(=2) |1+ —=—=[—
Z M(r) * [ \Rwp

m=0

P =

I=1
-[g;f‘im cos(mey) + h}' sin(mgo)] P . (3.19)

Lint
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes

Abbildung 3.8: Kompensation eines Dipols durch einen Schichtstrom. Die Situation ist
hier fiir den terrestrischen Fall dargestellt. Die Erde ist durch eine schwarze, ausgefiillte
Kreisscheibe reprisentiert, wihrend die Magnetopause durch einen Kreis markiert wird.
Die schwarzen Magnetfeldlinien deuten an, dass das Magnetfeld auf die Magnetosphire
begrenzt ist und in Bezug zu ihr nur noch tangentiale Komponenten aufweist. Abbildung
aus |Willis et al.| (2000).

Die Komponenten des Gesamtmagnetfeldes sind dann durch

RoAH2 o\24
M m m 3 i
B, = IZ:(Z +1) (T) [1 - (R_) ](gl’im cos(mep) + i, Sln(mcp)) P;

MP
Ry\' ™2 [+1( r V™ m m Py
B, = ; m (T) 1+ E R_MP (g,’im sin(meg) — hy;, cos(mgo)) $
R\ [ 1+1( r V1 " Icos 6P — (I + m)P!"
By = — ; (T) I+ - & (g cos(mep) + A" sin(myp)) l 5o £l
(3.20)

gegeben. Die zusitzlichen Faktoren in den eckigen Klammern [...] im Gleichungssystem
(3.20) sind nicht von ¢ oder 6 abhingig. Bemerkenswert ist zudem, dass sie gegen 1 kon-
vergieren, wenn die Magnetopause unendlich weit vom Planeten weg ist. Das geédnderte
Gesamtpotential konvergiert also gegen das rein interne Potential fiir einen grolen Ma-
gnetopausenabstand.

Ein Vorteil dieses Modells ist, dass sich recht einfach das externe Magnetfeld fiir jede
magnetische Quelle im Zentrum berechnen ldsst, die mit einem Potential in sphérischer
Geometrie darstellbar ist. Die Beschriankung auf einen achsensymmetrischen, internen
Dipol (g?,im) lasst in Gleichung (3.20) nur noch die Radial- und die Polarkomponente

iibrig:
RM 3 r 3
B, = 2(7) [1 —~ (R_MP) ]g?’im cos 6

Ry\ ry
5= () [1 . 2(_) } §sind . (321)
r Ryp ’

Um nun die Grofle der Magnetopause durch das Druckgleichgewicht zu bestimmen, muss
das direkt an der Magnetopause herrschende Magnetfeld berechnet werden. Bei r = Ryp
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3.4 Kugelmagnetosphire

verbleibt lediglich eine polare Magnetfeldkomponente:

R 3
By = 3(—M) g sin®) . (3.22)
Ryp ’

Der magnetische Druck am sub-solaren Punkt (6 = 90°) ist dann

B 9 (RM )6 0 2
= _ -~ |2 " (3.23)
be 2uo  2p0 \Ryp (gl’ t)

und wird an der Magnetopause durch den thermischen Druck des Magnetosheathplasmas

PB = Pth = KDsw (3.24)

kompensiert. Durch Einsetzen und Auflosen der letzten beiden Gleichungen gelangt man
zum Magnetopausenabstand

Setzt man diesen Ausdruck fiir den Magnetopausenabstand in Gleichung (3.18) ein, so
erhilt man in der Dipolnidherung

3
R 2
& ow = 2|5 | & = 24/ SHoKPww (3.26)
Rvip 9

und fiir « = 0,88 (Prolss[2003) und pg,, = 13,4 nPa (Glassmeier et al.[|[2007) einen exter-
nen Dipolkoeffizienten von 115 nT. Damit ist das externe Feld ersten Grades nicht vom
internen Feld abhingig, sondern nur vom dynamischen Druck des Sonnenwindes. Intuitiv
wiirde man vielleicht erwarten, dass sich das externe Feld fiir groBere Magnetopausenab-
stande abschwicht. Dem steht aber entgegen, dass sich die Oberfliche der Magnetopause
auch vergroBlert, so dass auch mehr Strom flieBen kann. Auflerdem ist bei konstantem
Sonnenwinddruck fiir eine Magnetopausenvergrolerung auch ein Anstieg des internen
Feldes notwendig. Somit vergroBert sich die magnetische Diskontinuitét iiber die Magne-
topause hinweg und damit ist wiederum der Strom verstarkt. Warum sich die Effekte der
Abstandsvergroferung und der Stromverstdrkung quantitativ gerade autheben wird mit
folgender energetischer Deutung anschaulich gemacht.

Fiir ausreichend grof8e Magnetosphiren (also vom Planeten ungestort) ist das externe
Feld unabhingig vom internen Feld und es gilt nach Gleichung (3.26)) der vereinfachte
Zusammenhang

g(l),ext & DPsw . (327)

Die Magnetosphire bildet einen Hohlraum (im Englischen ist passend von der magnetos-
pheric cavity die Rede) im Sonnenwind. Die Magnetopause ldsst sich auf der Tagseite bis
hin zum Beginn des Magnetosphirenschweifs gut als Kugel approximieren. Das Volumen
der Magnetosphire ist dann im wesentlichen durch eine Kugel mit dem Volumen

VR, (3.28)
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3 Modellierungsansitze des externen Feldes

beschrieben. Die kinetische Energie des Sonnenwindes in diesem Volumen wére
Ekin & Psz13v1p . (329)

An der Magnetopause wird aber genau diese kinetische Energie in magnetische Energie
der GroBenordnung
2

Exin = Emag & BZ, Rypp (g?,ext) Ry  PowRip (3.30)
umgewandelt. Die magnetische Energie ist zum grofen Teil durch den Term ersten Grades
gespeist, da Multipole hoheren Grades stédrker (bzw. tiberhaupt) zum Planet abfallen. Aus
Gleichung (3.30) wird die Beziehung (3.27) direkt nachvollziehbar. Das interne Magnet-
feld ist also in dieser Niherung nur fiir den Abstand der Magnetopause verantwortlich,
modifiziert aber in erster Ndaherung nicht das externe Magnetfeld.

3.5 Anpassung eines semi-empirischen, terrestrischen Mo-
dells

Die gut durch viele in-situ Messdaten untersuchte terrestrische Magnetosphire kann mit
einem semi-empirischen Modell (Tsyganenko|/1995)) beschrieben werden (dieses Modell
wird im folgenden mit TS96 bezeichnet). Bei diesem Magnetosphdarenmodell héngt die
Standoff-Distanz und die Stromstirke auf der Magnetopause von den Sonnenwindbedin-
gungen ab. Die Form der Magnetopause wird als Ellipsoid mit zylindrischer Fortsetzung
auf der Nachtseite fest vorgegeben (vgl. Abbildung[3.9) - sie ist damit nicht selbstkonsis-
tent in Bezug auf eine ausgeglichene Druckbilanz an der Magnetopause. Die rdumlichen
Male der Magnetopause werden auf Basis von Satellitenbeobachtungen ermittelt. Inner-
halb der Magnetosphire wird das Magnetfeld als Summe von verschiedenen Quellen, wie
internes Feld, Ringstrom, feldparalleles Stromsystem, usw., dargestellt. Fiir die Merkur-
situation sind nicht alle diese Quellen nétig. AuBerdem ist zunéchst eine erste Ndherung
fiir die Modellierung des externen Feldes von Interesse. Weiterhin muss das terrestrische
Modell an die vorherrschenden Bedingungen bei Merkur angepasst bzw. skaliert werden.
Der Ansatz zur Skalierung basiert auf die Arbeit von Korth et al.| (2004). Als interne
Quelle wird lediglich ein zentrierter, axialer Dipol angenommen. Dariiber hinaus gibt es
keine permanent gefangenen Teilchen, die einen Ringstrom aufbauen konnten (vgl. Kapi-
tel [2.4.3).

Die Skalierung des Magnetfeldes aus dem Modell wird linear angesetzt By, (ry) =
Bg(yry), basierend auf dem Verhéltnis der subsolaren Magnetopausenabstéinde:

0 1/3
Rip | 8linE (psw,M
RS,M

1/6
= ) =TIl (3.31)

0
81,intM PswE

hierbei sind die Standoff-Distanzen in Einheiten vom jeweiligen planetaren Radius. Tsy-
ganenko| (1996) schlagen einen leicht verdnderten Skalenfaktor von

PowM 0,14
r,= (3.32)

p sw,E
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Abbildung 3.9: Magnetische Feldlinien im TS96-Modell. Gezeigt sind die Magnetfeldli-
nien in der X-Z-Schnittebene. GSM steht fiir das Geocentric Solar Magnetic Koordina-
tensystem. Die X-Achse ist mit der Verbindungslinie Erde-Sonne identisch, die Z-Achse
zeigt in Richtung der Drehachse der Erde. Die Neigung des Dipols betrédgt hier 20° ge-
gen die Drehachse. Die Magnetopause ist als gestrichelte Linie dargestellt. Abbildung aus
Tsyganenko (1995).

auf der Basis von Satellitendaten (Messungen bei hoheren Sonnenwinddriicken bei der Er-
de) vor, der auch im Folgenden verwendet wird. Der Erddipol wird mit g(l)’im!E = 30574 nT
und der mittlere Sonnenwinddruck mit pg, g = 2 nPa angesetzt. Beim Merkur betréigt der
durchschnittliche dynamische Druck des Sonnenwindes in der heutigen Zeit 13,4 nPa
bei einer angenommenen Sonnenwindgeschwindigkeit von 400 km/s und einer mittleren
Protonendichte von 5 - 10’m~3 (Glassmeier||1997).

Da die Magnetopausenform nicht kugelformig ist, ergeben sich auch hohere Multipole
als [ = 1, obwohl nur ein axialsymmetrischer Dipol als innere Quelle angesetzt wurde.
Wie in Kapitel [2.6] dargelegt, kann in erster Néherung der externe Dipol fiir das externe
Magnetfeld verwendet werden.

Fiir eine erste Abschitzung des externen Feldes wird an dieser Stelle das Magnetfeld
am subsolaren Punkt auf der Planetenoberfliache herangezogen. Dabei ergibt sich eine Ab-
hingigkeit des externen Dipols vom internen wie die Kreuze in Abbildung zeigen.
Nach dieser Abschitzung ist das externe Feld stark, wenn der interne Dipol schwach ist
und umgekehrt. Je schwicher das interne Feld ist, desto niher riickt die Magnetopause
an den Planeten. Im Extremfall kann sich die Magnetopause teilweise oder ganz mit dem
Planeten iiberlappen - dadurch wird der Magnetopausenstrom teilweise bzw. komplett
vom Planeten blockiert. Dies ist schematisch in Abbildung dargestellt. Fiir extreme
Bedingungen (sehr schwaches planetares Feld und/oder sehr starker Sonnenwind) kann
man zwar formal ein Druckgleichgewicht fiir die Positionsbestimmung der Magnetopau-
se zum Beispiel nach Gleichung (3.25) ausrechnen, aber es kann sich ergeben, dass diese
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Abbildung 3.10: Antwortfunktion nach dem TS96-Modell. Das externe Dipolfeld wurde
niherungsweise am sub-solaren Punkt auf der Planetenoberfliche bestimmt. Die Kreuze
geben das formal bestimmte Feld an mit beliebig naher Magnetopause an der Oberflédche.
Die durchgezogene Linie zeigt das Magnetfeld an, bei dem die Uberlappung der Magne-
topause mit der Planetenoberfldche beriicksichtigt wurde. Die oberere Abszisse zeigt die
nach Gl. (3.25) gebildete Standoff-Distanz. Abbildung aus Heyner et al.| (2010)

formale Magnetopause komplett innerhalb des Planeten liegen wiirde (subkutane Magne-
topause in Abbildung[3.T1). Da beim skalierten TS96 Modell die Planetenoberfliche sehr
klein ist, kann im Modell die Magnetopause fast beliebig nahe am Planeten liegen. Um
die blockierte Magnetopause in der Antwortfunktion abzubilden, wird die zunichst be-
stimmte Antwortfunktion kiinstlich geddmpft (durchgezogene Linie in Abbildung [3.10).
Die Dicke der Magnetopause bei der Erde betrdgt rund 500 km (Berchem und Russell
1982)). Fiir eine erste Abschidtzung wurde dieser Wert fiir Merkur zunichst tibernommen.
Die Antwortfunktion fiir diesen Fall lautet:

0 fir 0<lg%, | <9138nT
B
Frsoo suvsotar = 581 (8 10) 1 (82,) " (8% —91.8) fiir  91,8nT < g, | < 161nT

aexp [b (g(l) im)c] fir 16InT <[gY. |
’ ’ (3.33)
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Planet freie Magnetopause

partiell Gberlappende
Magnetopause
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MP Planet

Abbildung 3.11: Schematische Darstellung der moglichen Magnetopausenarten:
1: freie Magnetopause. Hier ist der Abstand zwischen Magnetopause und Planet grof3
genug, so dass die Strome ungestort flieBen konnen.
2: partiell tiberlappende Magnetopause. Die Magnetopause iiberlappt teilweise mit
dem Planeten, so dass ein Teil der Strome nicht ungestort flieBen kann.
3: die subkutane Magnetopause. In dieser Situation ist der magnetische Druck von innen
nicht ausreichend und das Magnetopausenstromsystem bricht komplett zusammen.

mit
a = 136680 nT

b = -59565nT¢
c = 52749-107

aexp(161¢ b)
69,2-161-5

B = -232(69,2bc 161" 1) (3.34)

Diese Funktion ist in Abb.[3.10]als durchgezogene Linie dargestellt.

Bei einer vollstindigen Bestimmung dieses externen Dipols mittels einer sphérisch
harmonischen Analyse auf der gesamten Planetenoberfliche (vgl. Kapitel 2.3)) ergibt sich
die Antwortfunktion wie in Abbildung[3.12]dargestellt. Der externe Dipolkoeffzient steigt
nach diesem Modell an und erreicht bei rund g(l”im = 1000 nT ein stabiles Niveau. Die-
ses stabile Niveau bestitigt qualitativ das Ergebnis des Kugelmagnetosphiren-Modells
(s. Kapitel [3.4)). Jedoch ist hier das externe Feld gerade mal halb so stark. Dies kann auf
den Einfluss des Neutralschichtstroms auf der Nachtseite zuriickgefiihrt werden. Dieses
Stromsystem wurde in der Kugelmagnetosphire nicht beriicksichtigt. Die Uberlagerung
vom Chapman-Ferraro-Magnetfeld mit dem Feld des Neutralschichtstroms ist schema-
tisch in Abbildung [3.13] dargestellt. Daraus ist ersichtlich, dass diese Felder an der Pla-
netenoberfldche antiparallel ausgerichtet sind. Wenn der Neutralschichtstrom die Modell-
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Abbildung 3.12: Vollstandige Antwortfunktion nach dem TS96-Modell. Ergebnis einer
harmonischen Analyse mit Ny = 100, N, = 200 und r = 1R),. Die graue Linie ist lediglich
eine visuelle Hilfe.

BugstoBwelle

Neutralschichtfeld

Neutralschicht -

Superposition

Abbildung 3.13: Schematische Darstellung der externen Magnetfelder der Magnetopau-
senstome und des Neutralschichtstroms in einem meriodionalem Querschnitt durch die
Magnetosphire. Der Sonnenwind stromt von links heran, interagiert mit dem planetaren
Magnetfeld und es bildet sich die Magnetopause aus (durch die griine Linie angedeutet).
Das Feld der Magnetopausenstrome (lila Pfeile) ist anndhernd homogen nach oben aus-
gerichtet. Dieses Feld tiberlagert sich u.a. mit dem Feld des Neutralschichtstroms (blau)
auf der Nachtseite. Insgesamt ergibt sich eine Feldkonfiguration wie rechts in orange dar-
gestellt.
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Z[R |
o

Abbildung 3.14: Darstellung der externen Feldausrichtung nach dem TS96-Modell fiir
verschiedene Stirken des internen Feldes (in den Uberschriften der Teilabbildungen) in
einem meridionalen Schnitt durch die Magnetosphire. Der Planet ist als orangener Kreis
und die Modellmagnetopause als griine Parabel angedeutet.

magnetosphire dominiert, also sich sehr nah am Planeten befindet bzw. sehr stark ist, wird
der gemittelte, achsensymmetrische Anteil des externen Feldes relativ gering.

In Abbildung ist beispielhaft die externe Feldausrichtung nach dem TS96-Modell
gezeigt. Diese zeigt die erwartete X-formige Ausrichtung der Uberlagerung von Magne-
topausen- mit dem Neutralschichtfeld. Das Zentrum dieser X-Linie ist bemerkenswerter
Weise nicht im Zentrum des Planeten und kann z.B. bei einem erddhnlichen internen Di-
pol sogar auBlerhalb dessen liegen. Der Beginn der Stromschicht wird im TS96-Modell auf
eine Standoff-Distanz auf der Nachtseite des Planeten festgelegt. Es stellt sich die Frage,
ob iiberhaupt die Skalierung der terrestrischen Magnetosphire auf die Merkursituation
wie oben beschrieben gerechtfertigt ist. Die Skalierung mit dem Sonnenwinddruck nach
Gleichung (3.32)) ist nur fiir den terrestrischen Wert des dynamischen Druckes durch Da-
ten belegt (T'syganenko| 1996). Weiterhin ist die Frage, ob sich die charakterischtischen
Parameter des Neutralschichtstroms (also Profil, Ausdehnung und Lage) fiir verschiedene
Sonnenwindparameter unterscheiden.

Das TS96-Modell wurde seit der Version von (Tsyganenko||19935) iiberarbeitet. So ist
bei dem Modell in der Version von Tsyganenko und Sitnov| (2005) (hier als TS04-Modell

45



3 Modellierungsansitze des externen Feldes

100 f ' '
||:| » 26-3-36 3 S XNI0000HHNNNIEENININN
=
g 10¢ ]
od)— [ 1
1 . .
10° 10° 10* 10°
91 [NT]

Abbildung 3.15: Vollstandige Antwortfunktion nach dem TS04-Modell. Ergebnis einer
harmonischen Analyse mit Ny = 100, N, = 200 und r = 1R),. Die graue Linie ist lediglich
eine visuelle Hilfe.

bezeichnet) die Lage des Neutralschichtstroms in Xyso-Richtung eher variabel (zum Bei-
spiel in Abhingigkeit vom herrschenden Sonnenwinddruck) und nicht auf eine subsolare
Standoff -Distanz festgelegt. Mit diesem Modell ergibt sich eine dhnliche Antwortfunk-
tion, jedoch ist der externe Dipolkoeffizient um rund ein Drittel schwicher, wie es in
Abbildung [3.15dargestellt ist.

3.6 Parabolisches Modell

Alexeev et al.|(2010) analysieren das Merkurmagnetfeld mit Hilfe eines analytischen Ma-
gnetosphiarenmodells. Sie stellen die Magnetopause als Rotationsparaboloiden dar und
kompensieren an dieser Magnetopause die internen magnetosphérischen Quellen. Das
parabolische Modell geht auf die Arbeit von Greene und Miller| (1994) zuriick und wurde
unter anderem von |Belenkaya et al.|(2005) auf die Jupitermagnetosphire angewendet. Ein
Rotationsparaboloid ist gegeniiber einer Kugelschale eine realistischere Magnetopausen-
form, da sie zur sonnenabgewandten Seite hin geoffnet ist, also einen Magnetosphéren-
schweif beinhaltet. Dieser Vorteil ist aber zugleich ein Nachteil, da die divergente Form
dieser Magnetopause die Anwendbarkeit des Modells auf die Region nahe am Planeten
beschrinkt. Durch die Wahl eines paraboloidalen Koordinatensystems ist es moglich, fiir
das magnetische Kompensationsproblem an der Magnetopause analytisch eine Losung
anzugeben, die aber numerisch ausgewertet werden muss. Auflerdem erlaubt es dieses
Modell potentiell, den Einfluss des Neutralschichtstromes auf die Antwortfunktion niher
zu untersuchen. Dies war mit dem semi-empirischen Modell, das in Kapitel [3.5] vorge-
stellt wurde, in dieser Arbeit nicht moglich, da das offentlich zugéngliche numerische
Programm es nicht ohne weiteres erlaubt, den Neutralschichtstrom zu modifizieren. In
den Arbeiten Greene und Miller| (1994), Belenkaya et al. (2005) und|Alexeev et al.|(2010)
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3.6 Parabolisches Modell

sind zum Teil unterschiedliche Definitionen und Normierungen zu finden und die ver-
wendeten Ansitze werden nicht hinreichend motiviert. Daher soll in diesem Kapitel das
paraboloidale Modell und seine mathematische Struktur detailliert dargestellt werden.

3.6.1 Das Chapman-Ferraro-Feld im parabolischen Modell

Auf der Magnetopause flieBen Strome, die das im Planeteninneren erzeugte Magnetfeld
nach Auflen hin abschirmen. Innerhalb der Magnetosphire wird lokale Stromfreiheit an-
genommen. Daher ldsst sich das wirbelfreie Magnetfeld B wie schon in Kapitel 2.1] als
Gradient eines magnetischen Potentials ¥ schreiben:

B=-Y(¥+¥,) (3.35)

mit ¥; und P, als internem und externem Potentialanteil. Da das Magnetfeld quellenfrei
ist, muss das Potential die Laplace-Gleichung erfiillen:

AVY;+¥,)=0 . (3.36)

Der AuBenraum der Magnetosphire sei feldfrei. Daher muss an der Magnetopause die
totale Normalkomponente des Magnetfeld kompensiert werden

n-V¥i+%¥,) =0 (3.37)

MP

mit n als Normalenvektor an der Magnetopause. Wenn die Magnetopause als Paraboloid
angenommen wird, kann ein parabolisches Koordinatensystem so gewihlt werden, dass
die Magnetopause gerade durch eine einzige Koordinate dargestellbar ist. Das Koordina-
tensystem mit dem Koordinaten (a, 3, ¢) enthélt einen Paraboloiden mit einer konstanten
Koordinate § = 1 der die Magnetopause beschreibt. Das Potential muss dann nur nach
dieser Koordinate 8 differenziert werden, um die Normalkomponente zu erhalten, damit
die Bedingung (3.37)) in moglichst einfacher Form zu erfiillen ist:

e V¥ +¥)| =0 . (3.38)
MP

Die Fliachen mit konstantem « sind konfokale Rotationsparaboloiden, die in Richtung
Sonne geodffnet sind, wihrend die Flachen mit konstantem S Rotationsparaboloide mit
dem selben Fokuspunkt aber in Richtung Nachtseite gedffnet sind, wie es in Abbildung
[3.16] gezeigt ist. Der Fokus der Paraboloide ist bei @ = 8 = 0, an dieser Stelle ist je-
doch nicht der Planetenmittelpunkt. ¢ misst den Winkel um die Merkur-Sonnen-Achse,
dabei stellt ¢ = O die hermeographische Nordrichtung und ¢ = 7/2 die Morgenrich-
tung dar. Die Magnetopause sei bei § = 1 definiert. Der Zusammenhang zwischen den
MSO-Koordinaten und den parabolischen ist

R,
Xmso = ?(,32 —a’+1)
Yuso = RiBasind (3.39)
Zmso = RyBacos¢
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Abbildung 3.16: Darstellung der parabolischen Koordinaten @ und £ in einem Schnitt
durch die Mittag-Mitternachtsebene. Der Planet ist als Kreis dargestellt und befindet sich
nicht im Fokuspunkt der Paraboloide. Zur Orientierung sind auch die X- und die Z-Achse
des MSO-Koordinatensystems eingezeichnet.

Hierbei ist R, der Abstand vom Planetenzentrum zum subsolaren Punkt auf der Magneto-
pause (8 = 1 und @ = 0) und stellt eine wichtige Skalenlénge fiir die Magnetopause dar.
Der Fokuspunkt der Parabeln liegt bei Xyso = R,/2. Die Riicktransformation lautet :

a = w—p
B = Ww+p
Y
¢ = arctan( MSO)
MSO
.~ Xwso 1
P= TR T2
2 2
Yvso Zyso
= 2 4 + 3.40
" \/" (Rs) (Rs (340
Fiir die Transformation eines Vektors lédsst sich folgende Drehmatrix anwenden:
@ B 0
By Noze oot B,
Byiso = | Br | = Va2ep?r  AJa2p? cos ¢ |- Bg| =R By (3.41)
B, Bcos ¢ @cos ¢ —sinqﬁ B¢
a/2+,32 02+,82
Die Distanz zum Planetenmittelpunkt ist durch
Ry
r= \Xhso+ Vigo + Ziso = SV B 1y -4 (3.42)
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gegeben. Als intern erzeugtes Feld wird nur der zentrale, achsensymmetrische Dipol be-
trachtet. Dann ist das Dipolmoment von Merkur allein durch

Hon = 81in R (3.43)
definiert. Damit ldsst sich das Potential eines Dipolfeldes durch

Z
Vi(Xmso, Ymsos Zmso) = umh:—fo (3.44)
darstellen. Dieses Potential ldsst sich durch Gl. (3.39) und (3.42) in das parabolische
Koordinatensystem transformieren:
Mo 8af cos ¢

Yi(a.B,¢) = R+ B+ 1) —day (3.45)

Dieser Ausdruck ldsst sich auch mit Besselfunktionen darstellen, denn es gilt:

(o8]

f 21K (BT (D)dA =

0

4Ba
((@% + B% + 1)? — 4a?)3?

(3.46)

(Greene und Miller 1994)E] Hierbei sind J und K Besselfunktionen der ersten Art (os-
zillierend, keine Singularitit) und modifizierte Besselfunktionen zweiter Art (monoton,
Singularitdt im Ursprung). Eingesetzt in Gleichung (3.45)) ergibt sich:

¥(a, B, ¢) = 2’% cos ¢ f 2T QA)K (BT (DdA . (3.47)
S 0

Der Ansatz fiir das externe Potential muss drei Bedingungen geniigen. Erstens muss das
Potential eine Losung der Laplace-Gleichung in parabolischen Koordinaten darstellen.
Zweitens muss das Potential mit zunehmenden S anwachsen. Drittens muss das exter-
ne Potential die Kompensation der Normalkomponente an der Magnetopause herstellen.
Daher wird ein #hnlicher Ansatz wie in GI. gewihlt, nur dass die modifzierte Bes-
selfunktion 2. Art K durch eine der 1. Art [ ersetzt wurde (Singularitdt im Unendlichen):

l’t m

W.(a.B.4) = 275 cos ¢ f 2L (AB)F)dA . (3.48)
0

Die Funktion F(A) ist nun so zu bestimmen, dass die Randbedingung erfiillt wird. Dazu
muss das die Ableitung beziiglich 8 des Gesamtpotentials an der Magnetopause gerade
verschwinden. Der Gradient in parabolischen Koordinaten ist durch

S

R4 ¢
Voo = C—
—PAR 1 R o242 B

1
R0

(3.49)

IFiir eine Erweiterung dieses Modells um einen internen Quadrupol miisste hier eine dquivalente Glei-
chung gefunden werden.
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gegeben. Es muss also gelten:

(9]

0=03¥;+Y¥,) = f/IQJl (Aa)0p [K1(AB)J1(A) + I (/l,B)F(/l)]B:l dl . (3.50)
=1y
Dies ist erfiillt wenn
F) = _Jl(/l)K,i(/l) (3.51)
I ()

gilt, denn

K1)
0 = 65 Kl(/lﬁ)Jl(/l) - Il(/lﬁ)*]l(/l) I’(/l)
1 =1
A (Ki B - 1) (ﬂ))
)|,
o (3.52)

Die Striche symbolisieren die Ableitung nach dem Argument der Funktion. Die Ablei-
tungen der Besselfunktionen konnen durch Rekursionen ausgedriickt werden. Nach Ab-
ramowitz und Stegun| (1970) gilt:

1
= (p(2) + Ir(2))

azll () = >
1
0.J,(z) = 2 (Jo(z) = J2(2)
1
0.Ki(z) = ) (Ko(z) + K2(2)) - (3.53)

Damit ergibt sich das externe Potential zu

(o)

W,(a, 8, 8) = 252 cos ¢ f AZJI(Aa)Iluﬁ)Jlu)(

Ko(A) + Kz(/l)) i1
RS

3.54
Io(A) + Ir(A) B>

0
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Die Magnetfeldkomponenten ergeben sich durch Gradientenbildung nach Gl. (3.49):

(o)

2U,, COS ¢
3.[02 1 32
R A\as + B g
Hm COS ¢
R3+\Ja? + 2 4
2, COS ¢
3./02 4 32
R o> + B
Hm COS ¢

RN B

24, Sin @
Riap

Byi = - 20,1 (A)K1 (AB) T ()dA

A (Jo(Aa) = J2(Aa) K, (BT ()dA

By = - A 1(Aa)FK (BT (DdA

A J1(Aa)(Ko(AB) + Kr(AB) 1 (DdA

f AT (Aa)K(AB)J1()dA
0

(o)

Ly COS P 3 Ko(d) + K> ()
— | (Jo(da) — L(Aa) [ (AB)J (V) —————F—
RN P 0 (Jo(1a@) = L(Aa) 1 (AB)]1 () ) + LD

B 3 Ko(D) + K»(2)
R—§ N O A Ji(Aa)To(AB) + 12(173))]1(/1)—]0(/1) L0

2 Ko(A) + Ky(4)

Bg.

Fiir die ressourcensparende numerische Berechnung empfiehlt es sich, fiir den internen
Magnettfeldanteil die herkdmmliche Kugelfunktionsentwicklung fiir den Dipol in Kapitel
[2.1] zu verwenden. Die internen Komponenten sind hier der Vollstdndigkeit halber und
zwecks spiterer Verwendung angegeben. Die numerische Integration der externen Kom-
ponenten ist recht aufwendig, da in den Integranden Produkte von unregelmifig oszillie-
renden Besselfunktionen auftauchen. Fiir die numerische Auswertung wurde sukzessive
von Nullstelle zu Nullstelle des Integranden mittels einer Standardmethode integriert.

3.6.2 Druckbilanz am subsolaren Punkt

Die Standoff-Distanz ldsst sich im Allgemeinen durch eine Druckbilanzgleichung ab-
schitzen, sofern das interne und externe Magnetfeld analytisch definiert sind. Fiir den
subsolaren Punkt auf der Magnetopause gilt im parabolischen Koordinatensystem g = 1,
@ = Ound ¢ = 0. Die -Komponente ist die Tangentialkomponente des magnetischen Fel-
des an der Magnetopause und ist dort alleine fiir den magnetischen Druck verantwortlich.
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Nach Gleichung (3.55) reduzieren sich die @-Komponenten zu:

[

By = 'l;';l A (Jo(0) = (0)K1 ()], ()dA
N 0

[e9)

fﬁm@ LONL )T ()

0

Hm
R3

Ko(D) + K> ()

Bae
’ Io(A) + Ir(2)

R) ( Ky(1) + K>(A
= Bowr = glmt—M f 3(Jo(0) = Ty (0)J1(D) [Kl(/l) II(A)M]

Iy(A) + ()

RLW Ko + Ka(D)
= 2 2B |K) + L) —————2 3.56
&mmf‘lm[m)lmhw+ub] (3.56)
0
=C
Aus dem Druckgleichgewicht
BZ
= = KPgy, (3.57)
20

folgt dann die Standoft-Distanz

CZ(g] mt)2
R0 = Ry\| ——— (3.58)
2:uOKpsw

mit « ~ 0,88. Mittels numerischer Standardintegration (iiber die ersten 20 Nullstellen von
J1 mit jeweils 100 Stiitzstellen im Intervall zwischen den Nullstellen) ergibt sich ein Wert
C = 1,52 . Basierend auf den MESSENGER-Daten fiir den Merkur finden |Winslow et al.
(2013)) fiir den subsolaren Magnetopausenabstand ein Skalierungsgesetz

Rs . pq_“l//6 ,75+0,024 ) (359)

Dies stellt also eine leichte Abweichung von der Standardskalierung R, dar.

3.6.3 Antwortfunktion basierend auf dem parabolischen Magneto-
pausenmodell

Analog zu den vorhergegangenen Kapiteln wird hier mittels des parabolischen Magneto-
pausenmodells das externe Magnetfeld fiir verschiedene interne Dipolmomente bestimmt
und einer sphirisch harmonischen Analyse unterzogen (siehe Kapitel [2.3)). Dabei wird
das externe Magnetfeld aullerhalb der Magnetopause numerisch zu Null gesetzt. Dies er-
laubt eine realistische Bestimmung des externen Dipolkoeffizienten, auch wenn ein Teil
der Magnetopause mit der Planetenoberflache {iberlappt. Wenn die standardmifige Ska-
lierung des subsolaren Magnetopausenabstandes nach Gleichung (3.58) verwendet wird,
ergibt sich eine magnetosphirische Antwortfunktion wie sie in Abbildung[3.17|dargestellt
ist. Nach einem parabelférmigen Anstieg bis zu einem Wert von g, =~ 120 nT, ab dem
die Magnetopause auB3erhalb des Planeten liegt, ist das externe Feld konstant bei etwa
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Abbildung 3.17: Oben: Externes Dipolfeld in Abhédngigkeit des internen fiir das parabo-
lische Modell. Unten: Magnetopausenabstand in planetaren Radien in Abhéngigkeit des
internen Dipolfeldes. Der Sonnenwinddruck wurde mit pg, = 13,4 nPa abgeschitzt und
die Standardskalierung fiir den subsolaren Abstand nach Gleichung (3.58)) verwendet.

55 nT, unabhéngig vom internen Feld. Der subsolare Magnetopausenabstand verédn-
dert sich wie erwartet gemil einer Wurzelfunktion.

Etwas anders gestaltet sich die Antwortfunktion wenn das empirische Skalierungsge-
setz nach Gleichung (3.59) auch auf das interne Magnetfeld angewendet wird. Die sich
dann ergebende Antwortfunktion und der Magnetopausenabstand sind in Abbildung[3.1§]|
gezeigt. Der Ubergang von der partiell iiberlappenden Magnetopause hin zur freien Ma-
gnetopause ist wieder bei etwa 120 nT, aber fiir stirkere interne Dipolfelder nimmt das
externe Feld leicht zu. Dies lésst sich mit dem etwas schwicheren Anstieg des subsolaren
Magnetopausenabstandes verstehen.

Das Magnetopausenmagnetfeld kann eventuell noch durch das sog. Flaring der Ma-
gnetopause beeinflusst werden. Dieses verdndert den Kriimmungsgrad der Magnetopau-
se. Das Flaring wird von Belenkaya et al.| (2005) mit dem Parameter y eingefiihrt. Die
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Abbildung 3.18: Oben: Externes Dipolfeld in Abhédngigkeit des internen fiir das parabo-
lische Modell. Unten: Magnetopausenabstand in planetaren Radien in Abhéngigkeit des
internen Dipolfeldes. Der Sonnenwinddruck wurde mit pg, = 13,4 nPa abgeschitzt und
die modifizierte Skalierung fiir den subsolaren Abstand nach Gleichung (3.59) verwendet.

hier dargestellte Umsetzung des parabolischen Modells entspricht dem Spezialfall y = 1.
Fiir den Merkur passen Johnson et al.| (2012)) und |Winslow et al.| (2013)) einen Flaring-
Parameter im Bereich von 1,0 < y < 1,1 unabhingig von den Sonnenwindbedingun-
gen an. Zusitzlich zum Feld der Chapman-Ferraro-Strome trigt auch das Magnetfeld des
Neutralschichtstroms zum externen Gesamtfeld bei. Der Neutralschichtstrom ist in dieser
Arbeit noch nicht implementiert und sollte in Zukunft zusammen mit einem konsistenten
Flaring zum Modell hinzugefiigt werden. Johnson et al.| (2012) haben das parabolische
Modell benutzt, um die externen Feldanteile aus den MESSENGER-Daten abzuseparie-
ren. Die externen Felder sind in Abbildung [3.19] gezeigt. Das Neutralschichtmagnetfeld
triagt im wesentlichen auf der Nachtseite zum Gesamtmagnetfeld bei und die Maximalam-
plitude ist nur rund ein Viertel so grofl wie die Maximalamplitde des Magnetopausenfel-
des. Es kann also ein messbarer aber nicht entscheindender Einfluss des Neutralschicht-
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Abbildung 3.19: Externe Felder des parabolischen Modells an der Oberfliche basierend

auf MESSENGER-Daten. Oben: Betrag des Magnetopausenfeldes. Unten: Betrag des
Neutralschichtmagnetfeldes. Abbildung aus Johnson et al.| (2012).

feldes auf die Antwortfunktion erwartet werden.

Die endliche Dicke der Magnetopause kann auch in diesem Modell implementiert
werden (Alexeev und Kalegaev|19935). Damit konnte es moglich sein, den Kollaps der Ma-
gnetopause an der Planetenoberfliche fiir schwache interne Dipolfelder oder hohe Son-
nenwinddriicke realistischer zu studieren. Weiterhin bietet es sich an, die Umstromung
in der Magnetosheath-Region an das Modell anzuschlieBen (Alexeev et al.[[1998] 2003).
Mit dieser Erweiterung konnte man in Zukunft die Abhingigkeit des Flarings vom dyna-
mischen Druck untersuchen. Nach der Studie von [Shue et al.| (1998) ist nur eine leichte
Variation des Flarings zu erwarten. Allerdings basiert die Arbeit von [Shue et al.| (1998)
auf fiir die Erde extremen Sonnenwinddriicken bis zu bis 60 nPa. Es stellt sich die Fra-
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ge, in wie weit die von Shue et al.| (1998)) abgeleitete Abhédngigkeit des Flarings auf die
Merkurbedingungen extrapolieren l&sst.
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4 Hybridsimulation der
Wechselwirkung des planetaren
Magnetfeldes mit dem Sonnenwind

4.1 Motivation

Im vorangegangenen Kapitel [3 konnte ein erster Einblick in die Gestalt der magnetosphé-
rischen Antwortfunktion gewonnen werden. Die Mehrzahl der Modelle sagen ein kon-
stantes externes Feld unabhiingig vom internen Dipolfeld voraus (fiir eine freie Magneto-
pause, unbeeinflusst von der Planetenoberflidche). Die Grenzamplitude des externen Fel-
des wird im Wesentlichen vom Sonnenwinddruck und durch die gewéhlte Magnetopau-
senform bestimmt. Die Magnetosphdrenmodelle sind numerisch relativ einfach umzuset-
zen und schnell auswertbar. Allerdings weisen die verwendeten Magnetospharenmodelle
auch einige Nachteile auf. Die Magnetopausenform ist nicht selbstkonsistent, sondern sie
wird fest vorgegeben. Weiterhin wird nur im Tsyganenko-Modell (s. Kapitel[3.5]) der Neu-
tralschichtstrom beriicksichtigt. Dabei ist es nicht klar, ob das Tsyganenko-Modell linear
auf die Merkur-Situation zu iibertragen ist. Die Magnetopausenmodelle weisen auch keine
Cusp-Regionen auf, bei denen ein Teil des Magnetopausenstromes ndher an den Planeten
riickt und damit eventuell den externen Feldanteil der Magnetopausenstrome verstirkt.
Nicht zuletzt stellte sich die Frage, ob noch andere Stromsysteme, wie zum Beispiel ein
partieller Ringstrom, auch noch einen Einfluss auf die Antwortfunktion haben.

Um ein besseres Bild der Wechselwirkung des planetaren Magnetfeldes mit dem
Sonnenwind zu erhalten, wurde eine Parameterstudie mit einem Hybrid-Simulationspro-
gramm unternommen. In diesem Simulationsprogramm werden die Elektronen des Plas-
mas als Fliissigkeit und die Ionen als Teilchen behandelt. Dadurch steigt der numerische
Aufwand, aber man erhilt ein realistisches Modell der Magnetosphire. So kénnen zum
Beispiel eingefangene Ionen simuliert werden, die um den Planeten driften. In der Para-
meterstudie wurde die Stédrke des internen Feldes variiert, und jeweils das externe Feld
einer sphérisch-harmonischen Analyse unterzogen. Daraus ergibt sich die magnetosphé-
rische Antwortfunktion und diese kann mit den zuvor modellierten Funktionen verglichen
werden.
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4 Hybridsimulation der Magnetosphére

4.2 Modellbeschreibung und Simulationskonfiguration

Als Simulationsprogramm wurde der A.I.LK.E.F.-Hybridcode (Adaptive Ion Kinetic Elec-
tron Fluid) verwendet. Details zum Simulationsprogramm sind bei Miiller et al.| (2011)
und Miiller| (2012) zu finden. Miiller et al.|(2012) haben schon mit diesem Programm die
Merkurmagnetosphére simuliert und die so erhaltenen Daten erfolgreich mit den MESS-
ENGER-Magnetometerdaten der Merkurvorbeifliige verglichen.

In diesem Simulationsprogramm sind die Elektronen als Fliissigkeit und die Ionen
als Teilchen (mehrere Teilchen als Makropartikel) beschrieben. Die Elektronen besitzen
in diesem Modell keine Masse und gleichen eventuelle Ionenanhdufungen aus, so dass
Quasi-Neutralitdt herrscht. Weiterhin wird angenommen, dass das Sonnenwindplasma
ideal leitend ist ﬂ Aus der Navier-Stokes-Gleichung fiir die Elektronen ergibt sich dann
die Gleichung fiir das elektrische Feld

Vp.
E=-uxB + (YxB)xB - = (@.1)
~—— HoPc,i Pe,i
Lorentz ~—
Hall Elektronendruck

Hierbei stellt u, die mittlere Geschwindigkeit der Ionen an einem Gitterknoten dar. Die
Ladungsdichte der Ionen ist durch p.; gegeben. Fiir den Elektronendruck p, wird eine
adiabatische Zustandsgleichung angesetzt:

ne \* e\
pe=pe,o( )zpe,o(p ) 4.2)

ne,O

hierbei steht k = (f + 2)/f fiir den Adiabatenkoeffizienten. Im Simulationsprogramm
wird fiir die Freiheitsgrade der Teilchen f ein Wert von 2 angenommen (Bagdonat 2005)
und somit beriicksichtigt, dass das Magnetfeld die Bewegungsfreiheitsgrade der Teilchen
einschrinkt. p,o und p. o sind die initialen Werte des Elektronendrucks und der Ladungs-
dichte. Die Evolutionsgleichung fiir das Magnetfeld kann mittels Anwendung des Fara-
dayschen Gesetzes

~9,B=VYxE 4.3)

auf Gleichung (4.1)) bestimmt werden:

4.4)

a,Q:YX(z,-XB)‘YX(M)

HoPc,i
Somit sind die elektrischen und magnetischen Felder bestimmt. Damit kann dann die

Bewegung der Ionen ermittelt werden. Die Bewegungsgleichung der Ionen ist durch

dy, = £ (E +V, X Q) 4.5)
m;

gegeben. Hierbei sind e, m; und v, die Elementarladung, die Partikelmasse und die Ge-
schwindigkeit der einzelnen Makropartikel. Die Ladungsdichte der lonen und die mittlere

'Die auftretenden Felder durchlaufen einen Smoothingprozess, um die Simulation zu stabilisieren. Da-
durch wird eine kiinstliche, numerische Diffusion eingefiihrt, die unter anderem einer hohen, aber endlichen
Leitfahigkeit des Plasmas entspricht.
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Geschwindigkeit kann aus den Positionen und den Geschwindigkeiten der Ionen an einem
Gitterknoten (mittels Momentebildung) ermittelt werden. Das A.I.K.E.F.-Simulationspro-
gramm bildet die Momente, ermittelt die Felder und 16st die Bewegungsgleichungen auf
einem numerischen Gitter als Anfangs-Randwertproblem. Das Simulationsprogramm bie-
tet prinzipiell die Moglichkeit, die Gitterauflosung bei interessanten Regionen statisch
wihrend der gesamten Simulation oder adaptiv zu erhohen. In dieser Arbeit wurde keine
Gitterverfeinerung verwendet, da es zundchst nur um eine grobe Einschidtzung der Ant-
wortfunktion geht. Zu numerischen Details des Simulationsprogramms sei hier auf Miiller
et al.|(2011)) und Miiller| (2012)) verwiesen.

Im Simulationsprogramm werden die physikalischen Grofen auf die typischen Hin-
tergrundwerte im freien Sonnenwind normalisiert. Eine fiir Merkur typische Wahl von
no = 32 cm™> und By = 21 nT resultiert in den Skalen x, = 32,2 km, V, = 64,8 km/s
und Q = 2 s7!. Hierbei sind xq, V4,19 und Q die Ionentriigheitslinge (Gyroradius ei-
nes Protons mit Alfvén-Geschwindigkeit), die Alfvén-Geschwindigkeit, die Protonenan-
zahldichte und die Gyrationsfrequenz. Die Hintergrundwerte stammen von Milillo et al.
(2005). Nimmt man fiir die Sonnenwindgeschwindigkeit vy, = 400 km/s an, so entspricht
sie im Hybridcode einem Wert von 6,17. Der Planet besitzt im Hybridcode einen Radius
von 75,8. Miiller et al. (2012) verwendeten fiir den Mantel ein Leitfdahigkeitsprofil, um
den Effekt von induzierten Strome simulieren zu konnen. Diese Strome beruhen aber im
Wesentlichen auf dem Einschaltvorgang und nicht auf zum Beispiel periodischen Ande-
rungen der Magnetosphire. Da nicht sichergestellt ist, wie realistisch dieser Ansatz ist,
wird in dieser Arbeit fiir die Simulationen ein hoher Wert der entdimensionalisierten ma-
gnetischen Diffusivitdt von n = 10 fiir den Planeten verwendet (die Diffusivititsskala ist
170 = 2,57 -10°m?/s), damit das externe Feld fast ungestort eindringen kann. Somit sollten
die induzierten Strome und damit auch die induzierten internen magnetischen Momente
innerhalb des Planeten vernachlissigbar sein.

Die Simulationsgeometrie ist in Abbildung [4.T|gezeigt. Der Planet ist im Zentrum der
Simulationsbox. Dieses Gitter ist kartesisch mit den Achsen X, Y und Z. Dabei zeigt das
planetare magnetische Moment in die positive Z-Richtung und der Sonnenwind strémt in
die positive X-Richtung. Das interplanetare Magnetfeld ist siidwérts gewihlt (negative Z-
Richtung), um die tagseitige Rekonnektion zu unterbinden. Das Simulationsgitter wurde
auf 10 planetare Radien in alle drei Raumrichtungen mit 240 Gitterpunkten pro Richtung
eingestellt. Damit ergibt sich ein Knotenabstand von 102 km. Globale Strukturen wie
die BugstoBwelle und die Magnetopause werden mit dieser Auflosung hinreichend genau
dargestellt. Der Planet befand sich in der Mitte. Der Kernradius wurde auf 0,75 Planeten-
radien eingestellt, was 1830 km entspricht. Nach neuestem Kenntnisstand ist dies etwas
zu niedrig - Merkurs Kern hat etwa eine Grofle von 2030 km (Smith et al.|2012). Der
innere Rand ist die Planetenoberfliche, da Merkur keine Atmosphédre und damit keine
Ionosphire besitzt. Nach ca. 20000 Zeitschritten zu je df = 0,0125 s wurde ein in etwa
stationdrer Zustand erreicht. Bei diesem Zeitschritt war gewdhrleistet, dass die schnells-
ten Protonen eine Gitterzelle in minimal 5 Zeitschritten (meist waren deutlich mehr notig)
durchquerten. Der Sonnenwind besteht nur aus Protonen, also keine zusitzliche, schwe-
rere Spezies. Das Verhiltnis vom thermischen zum magnetischen Druck wurde sowohl
fiir die Elektronen als auch fiir die Protonen (initial) auf 0,4 eingestellt. Zur Einfachheit
wurde der dynamische Druck des Sonnenwindes bei dieser Studie konstant gelassen. Der
Betrag des achsensymmetrischen Gauss-Koeffizienten wurde von 0 bis 500 nT variiert (s.
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®

Abbildung 4.1: Schema der Simulationsgeometrie. Der Sonnenwind stromt von links ge-
gen den Planeten (brauner Kreis) mit dem magnetischen Moment M (weiler Pfeil). Das
mitkonvektierte Magnetfeld im Sonnenwind B, ist nach unten gerichtet. Die X-Richtung
zeigt von der Sonne zum Planeten, die Z-Achse definiert das magnetische Moment und
die Y-Achse komplettiert das rechtshindige Koordinatensystem.

Tabelle 4.1: Ubersicht iiber die Hybridsimulationen mit Identifikationsnummer (ID) und
die gewdhlten internen Dipolkoeffizienten.

ID g‘l),int [nT]
90 0
91 50
92 100
93 150
94 200
95 250
96 300
86 350
80 400
87 450
81 500

Tabelle 4.T)).

Das Feld, das durch die Wechselwirkung des Planeten mit dem Sonnenwind entsteht
(also das Gesamtmagnetfeld abziiglich des planetaren Dipolfeldes), wurde auf einer dich-
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ten Kugelschale auf der Planetenoberfliche ausgegeben. Diese Daten konnten dann einer
sphérisch harmonischen Analyse inklusive Trennung nach internen und externen Anteilen
(mittels der Integralmethode, s. Kapitel unterzogen werden. Dabei sind die internen
Anteile dann rein von auen durch den Einschaltvorgang induziert. Das Hauptaugenmerk
liegt aber auf dem zu ermittelnden achsensymmetrischen externen Dipolfeld.

4.3 Ergebnisse einer Parameterstudie mit verschiedenen
Dipolmomenten

Fiir das externe Feld ergibt sich eine rdumliche Verteilung wie sie in Abbildung {.2] dar-
gestellt ist. Je nach eingestelltem Dipolmoment variieren die magnetosphirischen Struk-
turen. So verdndert sich zum Beispiel die Magnetopausenlage und die Lage der Neu-
tralschicht. Das externe Feld ist generell auf der Tagseite des Planeten am stirksten und
schwicht sich zur Nachtseite hin ab. Des Weiteren ist an den Cusp-Regionen eine Kon-
zentration des externen Feldes zu verzeichnen. Mit zunehmenden internen Magnetfeld
vergroBert sich die Ausdehnung der Magnetosphire. Aber in dem hier betrachteten Be-
reich der internen Dipolkoeffizienten verindert sich die Struktur als auch die Stirke des
externen Feldes nicht wesentlich, so lange die Magnetopause nicht durch die Planeteno-
berfliche gestort wird. Auch die Stromdichte auf der Magnetopause (ebenfalls in Abbil-
dung [4.2] dargestellt) ist in den Simulationen vom Betrag und Struktur relativ konstant -
lediglich der Gesamtstrom auf der Magnetopause nimmt mit dem internen Dipolmoment
zu, da sich die Magnetopause vergrof3ert.

Beispielhaft sind in den Abbildungen [4.3] (internes Feld: 500 nT) und [4.4] (internes
Feld: 200 nT) die zeitliche Entwicklung ausgewihlter Gauss-Koeffizienten dargestellt.
Nach einem kurzen Einschwingvorgang erreichen die Simulationen nach ca. 8 Minuten
Realzeit einen in etwa stationdren Zustand. Das externe homogene Feld beginnt mit einem
Wert von 21 nT (durch das interplanetare Magnetfeld vorgegeben) und erreicht gegen En-
de der Simulation fast 60 nT. Die anderen externen Multipole (hoheren Grades) spielen
mit einer Stiarke von weniger als einem Zehntel vom externen Dipol eine untergeordnete
Rolle. Erstaunlicherweise ergeben sich in den Simulationen mit unterschiedlichem inter-
nen Feld sehr dhnliche externe Gauss-Koeffizienten (mit einer Differenz von weniger als
1 nT), obwohl sich die AusmaBe und Strukturen der Magnetosphéren deutlich unterschei-
den. Die im Mantel induzierten Magnetfelder, die auf der Oberfldche als interne Multipole
erscheinen, sind nur sehr schwach (vgl. dazu die Gauss-Koeflizienten g?,im und g;,im in den
Abbildungen 4.3lund [4.4).

Die eigentliche Antwortfunktion ist in Abbildung [{.5] gezeigt. Dort ist der externe
Dipolkoeffizient (gemittelt iiber die letzten 10 gespeicherten Zeitschritte der jeweiligen
Simulation) als Funktion des internen dargestellt. Fiir grole interne Felder strebt die Ant-
wortfunktion gegen eine Konstante, in etwa 59 nT. Fiir kleinere interne Felder steigt die
Antwortfunktion leicht an und erreicht mit 63 nT ein Maximum. Fiir verschwindend klei-
ne interne Felder ist die Antwortfunktion nicht Null, wie man vielleicht erwarten wiirde,
sondern strebt einem endlichen Wert von ca. 49 nT entgegen. Der Anstieg bei kleinen
internen Feldern (g(l’!int < 100 nT) und der endliche Wert bei verschwindendem internen
Feld lisst auf einen Einfluss des aufgestauten interplanetaren Magnetfeldes in der Magne-
tosheath schlielen. Die Magnetopause ist dabei so klein, dass ein Teil von ihr tagseitig mit
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Abbildung 4.2: Externes Magnetfeld (links) und elektrische Stromdichte (rechts) in der
Y = 0 - Schnittebene nach 20000 Zeitschritten fiir die internen Dipolstdrken von 100 nT
(oben), 200 nT (mitte) und 400 nT (unten). Der Planet ist als Kreis markiert.
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Abbildung 4.3: Ergebnisse der sphdrisch-harmonischen Analyse der Magnetfeld-
daten aus Hybridsimulation 81. Als planetares Dipolfeld wurde ein Feld von
500 nT angenommen. In den Einzelgrafiken ist die zeitliche Entwicklung des
a : externen homogenen Feldes (g?,ext) parallel zur Z-Achse

b: externen, achsensymmetrischen Oktupol-Feldes (g(s),ext)
c: externen, nicht-achsensymmetrischen Quadrupol-Feldes (g;’ext)
d : quasi-internen, achsensymmetrischen Dipol-Feldes (ghm)

e : quasi-internen, nicht-achsensymmetrischen Quadrupol-Feldes (gé,im)
gezeigt.
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Abbildung 4.4: Ergebnisse der sphirisch-harmonischen Analyse der Magnetfeld-
daten aus Hybridsimulation 94. Als planetares Dipolfeld wurde ein Feld von
200 nT angenommen. In den Einzelgrafiken ist die zeitliche Entwicklung des

a : externen homogenen Feldes (g?’ext) parallel zur Z-Achse

b: externen, achsensymmetrischen Oktupol-Feldes (gg’ext)

c: externen, nicht-achsensymmetrischen Quadrupol-Feldes (gé’ext)

d : quasi-internen, achsensymmetrischen Dipol-Feldes (giim)

e : quasi-internen, nicht-achsensymmetrischen Quadrupol-Feldes (giim)
gezeigt.
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Abbildung 4.5: Antwortfunktion als Ergebnis der Hybridsimulationen. Dargestellt ist der
externe Dipolkoeffizient als Funktion des internen.

dem Planeten iiberlappt und die Magnetosheath in direktem Kontakt zur Planetenoberfld-
che steht. Bei der harmonischen Analyse wird nicht zwischen dem magnetosphirischen
Feld und dem Magnetosheath-Feld unterschieden.

4.4 Lage und Auspriagung des Neutralschichtstroms

In Abbildung 4.2|sind die Magnetopausenstrome gut zu erkennen, aber die Stromsysteme
auf der Nachtseite nicht. In den Simulationen variiert die Neutralschicht und damit auch
der Neutralschichtstrom deutlich. Die eingefangene Teilchenpopulation, die den partiellen
Ringstrom bildet, ist ebenfalls zeitlichen Anderungen unterworfen. Fiir einen Eindruck in
diese Stromsysteme zu bekommen, sind in Abbildung @] fiir die Simulation mit dem in-
ternen Dipolkoeflizienten g(l)’im = 200 nT die zeitlich gemittelten Strome (iiber die letzetn
10000 Zeitschritte der Simulation) in der Querschnittsebene Y = 0 dargestellt.

Wie man erkennt, sind die Strome auf der Magnetopause in der Nihe des Planeten
weitaus ausgeprégter als die Strome auf der Nachtseite. Trotz der geringen Entfernung
des Neutralschichtstroms zum Planeten (2,1R,, in der Simulation mit g(l)’im = 200 nT)
ist der Einfluss des Neutralschichtstroms auf den mittleren externen Dipol gering. In dem
TS04-Modell (vgl. Kapitel [3.5) ist der Einfluss des Neutralschichtstroms also iiberschitzt.
Die Modellierungen mit dem TS96-Modell (vgl. Kapitel [3.5)) liefern ein dhnlich starken
externen Dipol. Aber der Abstand des Neutralschichtstroms zum Planeten (eine subsolare
Magnetopausendistanz) erscheint in diesem Modell nicht korrekt, da in der Simulation
mit g(l),int = 200 nT die subsolare Magnetopausendistanz gerade 1,3R,, betrigt.
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Abbildung 4.6: Oben: Querschnitt (Y = 0) durch die zeitlich gemittelten Simulationsdaten
fiir die Y-Komponente der Stromdichte. Um die nachtseitigen Strome zu betonen, wurde
die Farbskala auf kleinere Werte angepasst im Vergleich zu Abbildung[4.2] Das extrahierte
Stromprofil (unten) ist auf der X-Achse entnommen. In dem Profil sind die BugstoBwelle
(BS), die sub-solare Magnetopause (MP), der partielle Ringstrom (pRC) und der Beginn
des Neutralschichtstroms (NS) gekennzeichnet.
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4.5 Vergleich der Modell- und Simulationsergebnisse

Tabelle 4.2: Vergleich der Modellierungsergebnisse mit den Formen der Magnetopause
(MP) mit den Simulationsergebnissen: Art der Konvergenz und Grenzwert fiir grofe in-
terne Dipolfelder.

Modell Konvergenz  Grenzwert [nT]
Planare MP konstant 10,8
Ringférmige MP hyperbolisch 0
Kugelformige MP konstant 115

TS96 konstant 60

TS04 konstant 20
Parabolische MP, standard konstant 55
Parabolische MP, semi-empirisch  Wurzelfunktion >70
Hybrid-Simulation konstant 59

4.5 Vergleich der Modell- und Simulationsergebnisse

Die Vielzahl an Magnetosphdrenmodellen (siche Kapitel [3) und die Hybrid-Simulation
liefern z.T. sehr unterschiedliche Ergebnisse fiir die magnetosphéarische Antwortfunktion.
Der Konvergenztyp und die Asymptote der verschiedenen Ansétze sind in Tabelle 4.2| zu-
sammengefasst. Die Mehrzahl dieser Ansitze zeigt eine konstante Asymptote fiir grofle
interne Dipolfelder. Dies ist mit der Argumentation auf Basis der Energieerhaltung am
Ende des Kapitels [3.4] zu erkldren. Die Grenzwerte der externen Dipolfelder sind aller-
dings recht unterschiedlich. Die Hybridsimulation zeigt einen Grenzwert von 59 nT wih-
rend die Magnetosphiarenmodelle Grenzwerte zwischen 0 und 115 nT aufweisen. Dies
ist wahrscheinlich darauf zuriickzufiihren, dass die Magnetosphdarenmodelle mehr oder
weniger realistisch sind. Die Form der Magnetopause, die zwischen den Modellen stark
variierte, bestimmt die Ndhe der Magnetopausenstrome zur Planetenoberfliche und da-
mit die Stirke des externen Feldes. Zusitzlich flieBt auch die Abschitzung der subsolaren
Magnetopausendistanz in den Grenzwert mit ein. Nicht zuletzt veridndert auch der Neu-
tralschichtstrom die Amplitude des Inversionsergebnisses. All diese Aspekte konnten die
Breite der Modellergebnisse erkldren. Der Erfolg des TS96- und TS04-Modells in ande-
ren Bereichen der terrestrischen Magnetosphirenphysik lédsst es lohnenswert erscheinen,
in der Zukunft auf der Basis der MESSENGER- und BepiColombo-Daten ein ellipsoida-
les Magnetospharenmodell speziell fiir den Merkur zu entwickeln.

4.6 Ausblick auf zukiinftige Hybridsimulationsstudien

Die Parameterstudie mit den Hybridsimulationen hat die Annahme einer konstanten Ant-
wortfunktion fiir groe interne Felder bestitigt. Es gibt eine Reihe von Moglichkeiten,
wie die Hybridsimulationen in Zukunft verwendet werden konnen.

Mit Hilfe der Hybridsimulationen kann in Zukunft untersucht werden, welchen Ein-
fluss die Mantelleitfahigkeit auf die Antwortfunktion hat. Auf Grund von Druckschwan-
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4 Hybridsimulation der Magnetosphére

kungen im Sonnenwind werden im Mantel Strome induziert, die wiederum das effektive
interne Dipolmoment des Planeten modifizieren. Da der Merkur einen relativ stark ellipti-
schen Orbit besitzt, kommen zu den kurzzeitigen Druckschwankungen des Sonnenwindes
auch periodische Druckschwankungen. Letztere sollten auch ein periodisch variierendes,
induziertes Magnetfeld hervorrufen.

Bei sehr schwachen internen Feldern iiberlappt ein Teil der Magnetopause mit der
Planetenoberflache. In Zukunft sollte geklart werde, welcher Teil des Planeten sich im
Sonnenwind und welcher sich in der Magnetosphire befindet. Der Anteil des Magnet-
feldes vom Sonnenwind fluktuiert stark (verglichen mit den Zeitskalen des Dynamos)
und tragt damit nicht zum langzeitgemittelten Feld bei. Um diesen Anteil herauszufiltern,
muss die Schnittlinie der Magnetopause mit der Planetenoberflache ermittelt werden.

Die Lage des Neutralschichtstroms in Abhéngigkeit vom internen Dipolmoment konn-
te in einer zukiinftigen Studie bestimmt werden. Dazu sollten dann auch Simulationen
mit hoherer Auflosung bzw. variabler Auflosung verwendet werden. Die Lage des Neu-
tralschichtstroms besitzt einen Einfluss auf das Druckgleichgewicht an der Magnetopause
und damit auf das Flaring. Bei der Verallgemeinerung des Feedbackmodells, besonders
bei einer groen Bandbreite des Sonnenwinddruckes, kann dem Flaring eine grof3ere Be-
deutung zukommen.

Fiir eine abschlieBende Einschidtzung der Antwortfunktion sollten in Zukunft auch
stiarkere interne Felder untersucht werden. Aber auf Grund der betrdchtlichen Grof3e der
Magnetosphire und des damit verbundenen Rechenaufwands sollte fiir diese Simulatio-
nen mit g(l’,int > 500 nT eventuell eine reine MHD-Simulation verwendet werden.

Eine andere Erweiterung der Sonnenwind-Modellierung betrifft die Polumkehr des
Dynamos. Bevor es zu einer vollstindigen Dipolumkehr kommt, nehmen die hoheren
Multipole zu. Es kann auch sein, dass sich die Dipolachse zuniichst dem Aquator zuneigt.
Diese Effekte werden bisher von den Modellierungen nicht erfasst und sollten in Zukunft
auch untersucht werden.
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S5 Kernentwicklung und
Dynamotheorie

5.1 Die Induktionsgleichung als Grundlage der Dynamo-
theorie

Ein Dynamo ist ein System, das, ausgehend von einem Saatfeld, durch Bewegung von
elektrisch leitfdhiger Materie, ein eigenes Magnetfeld aufrecht erhilt. Dabei werden elek-
trische Strome induziert und kinetische in magnetische Energie umgewandelt. Die Dyna-
mos in astrophysikalischen Korpern unterscheiden sich grundlegend von den allgemein
bekannten, technischen Dynamos, da in ihnen keine Spulen oder Drihte vorhanden sind,
die den Strom in geeigneter Weise lenken. Dynamoeffekte treten in der Natur zum Bei-
spiel bei der Sonne, den Gasplaneten, der Erde und beim Merkur auf. Selbst auf so grof3en
Skalen wie Galaxien laufen Dynamoprozesse ab. Die internen Stromungsprozesse unter-
scheiden sich bei den verschiedenen Himmelskorpern jedoch stark. Fiir einen Einblick
in die Vielzahl von verschiedenen Systeme seien hier z.B. die Biicher Cardin und Cug-
liandolo (2008)), Riidiger und Hollerbach| (2006), |[Schubert| (2007) genannt. Die folgende
Darstellung ist in diesen Biichern enthalten, soll aber der Vollstindigkeit halber hier kurz
gezeigt werden.

Zur Beschreibung von Dynamos in magnetohydrodynamischen Systemen ist die In-
duktionsgleichung von zentraler Bedeutung.

Aus dem Induktionsgesetz

0,B=-VXE 5.1

folgt mit dem Ohmschen und dem Ampereschen Gesetz (unter Vernachlédssigung der Ver-
schiebungsstrome)

J 1
6,§=—Y><(:—MX§)=—Y><(—Y><§—M><§ : (5.2)
o HoO

Bei homogener und isotroper Leitfidhigkeit folgt daraus die Induktionsgleichung
0iB=Vx(xB)+nAB . (5.3)

Hierbei ist n = 1/ouy die magnetische Diffusivititskonstante. Der zweite Summand
auf der rechten Seite der Induktionsgleichung beschreibt den Zerfall bzw. die Diffusi-
on des Magnetfeldes, wihrend der linke die Feldgenerierung durch das Stromungsfeld
Vv beschreibt. Ein Dynamo liegt also vor, wenn bei dieser Konkurrenzsituation zwischen
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Zerfall und Erzeugung, letzteres stirker ist. Zur Beurteilung wie effizient ein Dynamo
arbeitet, kann die sog. magnetische Reynoldszahl

[nAB| g

(5.4)

herangezogen werden. Hierbei sind vy und D, die charakteristische Geschwindigkeit und
Lange innerhalb des betrachteten Systems. Je nach System ergibt sich eine kritische ma-
gnetische Reynoldszahl, ab der ein Dynamo existieren kann. Das Magnetfeld selbst (bzw.
die Stirke des Saatfeldes) kommt nicht in der Definition der magnetischen Reynoldszahl
vor - die Effizienz des Dynamoprozesses ist also in der kinematischen Theorie unabhin-
gig von der Stirke des Magnetfeldes. Ein infinitesimal kleines Saatfeld reicht demnach
aus, um einen Dynamoprozess zu initiieren. Fiir einen Dynamo muss mindestens Rm > 1
gelten. In Cardin und Cugliandolo| (2008) ist beschrieben, wie allgemein die kritische Rm
auf 7 (Childress-Schwellwert) bzw. 7> (Backus-Schwellwert) abgeschiitzt werden kann.
In den dreidimensionalen numerischen Simulationen hat sich gezeigt, dass kritische ma-
gnetische Reynoldszahl fiir planetare Dynamos ca. 50 betridgt (Wicht et al.[2007, Schubert
2007). Wenn die magnetische Reynoldszahl zu klein ist, kann das System zwar ein von
auflen vorgegebenes Saatfeld modifizieren, aber nicht auf Dauer aufrecht erhalten. Wenn
das duBere Saatfeld abgeschaltet wird, zerfillt das Magnetfeld - man spricht dann von
Magnetokonvektion.

Wenn die elektrische Leitfdahigkeit hoch bzw. unendlich ist, so divergiert auch die
magnetische Reynoldszahl und das Magnetfeld zerfillt nicht. Die Induktionsgleichung
reduziert sich in diesem Fall auf das hydromagnetische Theorem

0B =Y x(vxB) (5.5)
bzw. das Theorem des eingefrorenen, magnetischen Flusses
E=-vxB (5.6)
was gleichbedeutend mit
dd 0
dr
ist, wobei © = f BdA der magnetische Fluss ist. Ebenso kann eine hohe magnetische
Reynoldszahl bei hohen Geschwindigkeiten bzw. groB3en Systemskalen erreicht werden.

Die Frage ist aber auch, welche Arten von Stromungen geeignet sind, einen Dynamo-
prozess zu bewirken. Dazu kann man den Feldgenerierungsterm aufspalten:

(5.7)

Vx(xB)=v(V-B)-B(V-v)+ (B-V)v -(v-V)B . (5.8)
—— N—— ——— [ —
=0 =0 Scherung & Streckung Advektion

Hierbei wurde ein inkompressibles Medium V - v = 0 vorausgesetzt. Diese Gleichung
zeigt, dass es einer Scherung in der Stromung bedarf, um das Magnetfeld zu generie-
ren bzw. zu verstirken, sonst wird das Magnetfeld nur advektiert. Wenn das Theorem
des eingefrorenen Flusses gilt, dann lédsst sich die Dynamowirkung anschaulich an einer
Flussrohre erkldren (siehe Abbildung [5.1)). Wenn eine Stromung eine Flussrohre der Lén-
ge [ und der Querschnittsfliche A, der ein Magnetfeld B verhaftet ist, in die Ldnge zieht,
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— —

+—>

1

Abbildung 5.1: Schema der Verlidngerung einer Flussrohre (blau) der Lange / und Quer-
schnittsfliche A, die von einem Magnetfeld B durchsetzt ist.

muss sich unter Erhaltung des Volumens die Querschnittsfliche verkleinern. Der magne-
tische Fluss A - B muss genauso wie das Volumen A - / konstant bleiben. Daraus folgt,
dass das Magnetfeld proportional zu / ist und damit bei einer Verldngerung der Flussrohre
verstirkt wird.

Bei den Modellierungen unterscheidet man zwischen dem kinematischen und dem dy-
namischen Bild. Bei einem kinematischen Dynamo ist die Bewegung bzw. Stromung fest
vorgegeben und man betrachtet nur noch die Induktionsgleichung. Im dynamischen Bild
lasst man die Riickwirkung des Magnetfeldes auf die Bewegung durch die Lorentzkraft
zu, und es muss zusitzlich zur Induktionsgleichung auch die Navier-Stokes-Gleichung
betrachtet werden. Die Stromung v stellt im kinematischen Bild einen unerschopflichen
Energievorrat bereit, aus dem magnetische Energie erzeugt wird. Es stellt sich die Frage,
woher in Realitét diese Energie kommt und wie sie eventuell (aulerhalb des kinemati-
schen Bildes) doch begrenzt sein kann. Dazu kann der Feldgenerierungsterm energetisch
betrachtet werden. Multiplikation der Induktionsgleichung (5.3)) mit B/uj ergibt die zeit-
liche Anderung der lokalen magnetischen Energiedichte 9,E,,:

1
—0,B> =0,E, = j-(vXB)=-v-(jxB) . (5.9)
20 - -
Vergleicht man das Ergebnis mit der zeitlichen Anderung der kinetischen Energiedichte
0,E; durch die Lorentzkraft (Multiplizieren der Navier-Stokes-Gleichung mit Vv):

%atvz =9E =v-(jxB) . (5.10)

so erkennt man, dass die Arbeit gegen die Lorentzkraft in die Magnetfeldverstirkung
flieBt.
In Abwesenheit einer Stromung reduziert sich die Induktionsgleichung auf eine reine
Diffusionsgleichung
0,B=nAB . (5.11)

Die typische Zeitskala, die sich aus dieser Gleichung ergibt, ist die sog. magnetische
Diffusionszeitskala
T, =Dj/n . (5.12)

Sie beschreibt die diffusive Ausbreitung eines Feldes der Skala D).

Die magnetische Diffusion sollte man aber nicht nur auf die magnetfeldvermindernde
Eigenschaft reduzieren. Ein bekannter Diffusionsprozess ist die Rekonnektion in der Ma-
gnetohydrodynamik, die eine endliche elektrische Leitfihigkeit voraussetzt. Aulerdem
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Abbildung 5.2: Der Scheibendynamo nach Bullard (1978)). In der Mitte des Bildes dreht
sich eine Kreisscheibe mit der Winkelgeschwindigkeit w. Die Drehstange und das Ma-
gnetfeld (blau) sind parallel zur Z-Achse. Durch die Induktionswirkung flieit ein Strom
(griin), der am Rand der Kreisscheibe abgefiihrt und in eine Spule unterhalb der Kreis-
scheibe eingeleitet wird. Die Spule ist ebenfalls an die Drehachse angeschlossen und er-
zeugt das Magnetfeld, das wiederum die Grundlage fiir den Induktionsprozess darstellt.

wird Rekonnektion als ein Antidynamoprozess bezeichnet, da sie magnetische in kineti-
sche Energie umwandelt. Mit der Rekonnektion ist es moglich, Energie von kleinen ma-
gnetischen Skalen hin zu groferen zu transportieren - man spricht dann von einer inversen
Energiekaskade. Bei planetaren Dynamos scheint nach Buftett und Bloxham| (2002) die-
ser inverser Energietransport eine entscheidende Rolle fiir die Erzeugung des Dipolfeldes
einzunehmen.

5.2 Der Scheibendynamo

Zur Veranschaulichung einiger Aspekte der Dynamotheorie, ldsst sich das Scheibendyna-
momodell nach Bullard (1978)) studieren. Dies stellt einen einfachen technischen Dynamo
dar. Der Aufbau des Dynamos ist in Abbildung(5.2]gezeigt. Eine diinne, leitfahige Scheibe
mit Radius a wird iiber eine zentrale Drehstange in Rotation mit der Winkelgeschwindig-
keit w = v/p versetzt. Unterhalb der Scheibe befindet sich eine Spule mit N Wicklungen,
Querschnittsfliche A, Induktivitit L und Ohmschen Widerstand R deren Schleifanschliis-
se mit dem Rand der Scheibe und der Drehstange in der Mitte verbunden sind. In einem
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homogenen Magnetfeld B, = B, das parallel zu Achse gerichtet sei, wird eine Spannung

a a a 1
U:f@-d/_):—f\_)xﬁ-d_z—prdez—EBwaz (5.13)
0 0 0

zwischen Drehstange und Rand erzeugt. Diese Spannung treibt einen Strom / durch den
Draht und die Spule. Das Magnetfeld der Spule (das hier im Modell ohne geometrische
Abschwichung direkt an die Scheibe anliegen soll) ldsst sich durch

® NLI
B=—=

= 5.14
A ra® (5.14)
berechnen. Nach der Kirchhoffschen Maschenregel gilt
, 1 , NL
LI+ Rl = —-Bwa =—uwl
2 2n
I = (C,Nw-C)I (5.15)

mit C; = R/L und C, = 1/2n. Die Windungszahl N wurde zwecks spiterer Verwen-
dung im Kapitel [6.5] nicht mit in die Konstante eingebracht. Betrachtet man nur den ki-
nematischen Fall, also w = const, dann liefert ein Losungsansatz I(f) = I, exp(At) den
Eigenwert 4 = C;Nw — C;. Man erhilt ein ungebremstes Anwachsen des Stromes wenn
C,Nw > Cy und einen zeitlichen Zerfall wenn C;Nw < C,. Hieraus wird deutlich, dass es
einer gewissen Drehgeschwindigkeit und einer speziellen Wicklungsrichtung der Spule
bedarf, um das Magnetfeld des Dynamos dauerhaft zu erhalten. Diese Tatsache fiigt sich
in das Bild ein, dass iiber die Diskussion der Induktionsgleichung und der magnetischen
Reynoldszahl in Kapitel |5.1| gewonnen worden ist.

Liasst man im Modell eine variable Drehgeschwindigkeit zu, dann wird die Kreisschei-
be durch die Lorentzkraft ausgebremst. Der Stromfluss sei als gradlinig und filamentartig
angenommen, so dass sich die Lorentzkraft

Flowentz = Ifd{ X B =1IaB (5.16)
0
und mit Gl. (5.14) das durch diese Kraft wirkende Drehmoment
NL

—r (5.17)
T

—T1.2R —
DLorentz =la’B =

ergeben. Das antreibende Moment auf der Drehstange sei Dy = const . Mit der Lenz’schen
Regel und dem Trigheitsmoment der Kreisscheibe ® ergibt sich die Bewegungsgleichun-
gen

Ow = DMotor - DLorentZ

W = C;—NC,I? (5.18)

mit C3 = Dyjoror/® und C4 = NL/(n®). Insgesamt muss also ein nicht-lineares Differen-
tialgleichungssystem erster Ordnung

I

w

(C,Nw — C)I
C; — NC,I? (5.19)
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gelost werden. Dieses Gleichungssystem lésst sich iiber die Definitionen

I
I = —
Ci
f
t = —
Ci
R
=
= C;C?.
I = I
Cy
C,Cs
P = (5.20)
o
umformulieren:
I = (PNo-DI
w = 1-NI* . (5.21)

Im folgenden werden alle ™ weggelassen. Fiir das Modell mit einer Spulenschleife (N = 1)
gibt es nur noch einen Kontrollparameter P. Ein stationédrer Zustand mit d/dt = 0 ergibt
sich fiir / = 1 und w = 1/P. Das Gleichungssystem lésst sich z.B. mit dem Runge-Kutta-
Verfahren zeitlich integrieren. Fiir einen tiberkritischen Kontrollparameter P = 500 ist
die so ermittelte zeitliche Entwicklung des Systems in Abb. [5.3] abgebildet. Hierbei ist
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Abbildung 5.3: Zeitliche Entwicklung des Spulenstromes / (oben) und der Rotations-
geschwindigkeit w (unten) in dimensionslosen Einheiten fiir einen Kontrollparameter
P = 500.

zu erkennen, dass der Spulenstrom quadratisch wihrend die Rotationsgeschwindigkeit
linear anwichst. Ab einem bestimmten Level begrenzt die Lorentzkraft das Wachstum
und ldsst sogar die Scheibe andersherum drehen. Dann kann die Stirke des Dynamos
wieder anwachsen und der Zyklus beginnt von neuem.
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5.3 Planetare Dynamos

5.3 Planetare Dynamos

In unserem Sonnensystem besitzen die Gesteinsplaneten Merkur und Erde ein Magnet-
feld ebenso wie die vier Gasriesen Jupiter, Saturn, Uranus und Neptun. Das Magnetfeld
des Jupitermonds Ganymed wird wahrscheinlich ebenfalls von einem internen Dynamo-
prozess erzeugt. Eine Einfiihrung in die Thematik der planetaren Dynamos ist zum Bei-
spiel bei [Cardin und Cugliandolo (2008) oder Schubert| (2007) zu finden. Die folgende
Darstellung basiert auf diesen Quellen. Die Temperaturen in den Tiefen eines Planeten
tibersteigen bei weitem die Curie-Temperatur der ferro-magnetischen Materialien. Au-
Berdem ist die typische Zeitskala, in der eventuelle primordiale Magnetfelder aus dem
Inneren herausdiffundieren weitaus kiirzer als das Alter des Sonnensystems. Weiterhin
hat sich das Magnetfeld der Erde nachweisbar iiber geologische Zeitskalen gedndert. Das
Erddipolfeld hat sich im Zuge dieser Sdkularvariation mehrfach umgepolt. Aus diesen
Griinden muss das heutige Magnetfeld der Planeten durch einen Dynamoprozess aufrecht
erhalten werden. In den terrestrischen Planeten wie der Erde und dem Merkur generie-
ren Konvektionsbewegungen im fliissigen und leitfdhigen dufleren Kern das Magnetfeld.
Um die Konvektionsbewegungen in Gang zu setzen, bedarf es entweder eines iiberkriti-
schen Temperatur- oder eines chemischen Kontrastes zwischen innerem Kern und Kern-
Mantel-Grenze. Die moglichen Wirmequellen sind primordiale Wérme, latente Wirme
durch Ausfrieren eines inneren Kerns oder volumetrische, radioaktive Warmequellen. Ein
chemischer Konzentrationsgradient kann durch das Wachstum des inneren Kerns erzeugt
werden, bei dem leichte Elemente wie Schwefel oder Silizium, die ebenfalls im Eisen-
Nickel-Gemisch gelost sind, in der fliissigen Phase verbleiben. Neben der thermisch und
chemischen Konvektion wird auch diskutiert, in wie weit Dynamos durch die planetare
Prizession (z.B. Tilgner|2005) getrieben werden konnen.

Im Gegensatz zu den technischen Dynamos (vgl. Kapitel [5.2) gibt es beim Dynamo-
prozess in Planeten keine Drihte, die den Strom geeignet fithren, um den Dynamoprozess
zu optimieren. Die elektrischen Strome werden durch Konvektion im fliissigen Kern ver-
ursacht. Diese Strome flieBen hauptsichlich in der Dynamozone, man nennt diese Art
dann homogene Dynamos. Die Konvektionsbewegung ist auch wesentlich komplexer als
die Bewegung in technischen Dynamos. Diese Komplexitit driickt sich im Spektrum und
der Sédkularvariation aus. Interessanterweise ist fiir eine Umpolung nicht zwingend auch
eine Anderung der Konvektionsbewegung nétig, da die Induktionsgleichung (5.3)) linear
beziiglich des Magnetfeldes ist. Der genaue Mechanismus der Umpolung ist noch Gegen-
stand aktueller Studien.

Die hohere Feldstruktur (kleinskaliger als der Dipol) ist einer komplexen zeitlichen
Entwicklung unterworfen. Aus dieser Sédkularvariation versucht man auch Erkenntnisse
iber die Stromungsbewegung in den dufleren Kernschichten zu erlangen. Die Konvektion
in den tiefer liegenden Kernschichten ist zur Zeit aber noch unzuginglich fiir eine direkte
Beobachtung. Wihrend das dulere Magnetteld der Erde tiber die letzten Jahrhunderte gut
dokumentiert ist und auch das Magnetfeld von anderen Planeten inzwischen von mehre-
ren Raumsonden untersucht wurde, bleibt doch ein grofler Anteil des Magnetfeldes dem
Beobachter verborgen (das toroidale Magnetfeld). Die Computersimulationen des Dyna-
moprozesses als magnetohydrodynamisches System gewéhren hier einen Einblick in das
Innere des Dynamoprozesses und damit auch in die Planeten und deren Entwicklung.

Auch wenn die numerische Auflosung um Grofenordnungen von der Realitit ent-
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fernt und damit einhergehend die Simulationsparameter vollig unrealistisch sind, schafft
man es doch, viele wesentliche Aspekte des Dynamos wie z.B. die Feldumkehr und die
Sékularvariation generell abzubilden.

5.4 Evolution des Merkurkerns

Die Messungen der Libration von Merkur (Margot et al. 2007) zeigen, dass ein Teil des
Kerns fliissig sein muss. Die Priasenz des Merkurmagnetfeldes deutet zudem darauf hin,
dass in dieser fliissigen Schicht genug Konvektion herrscht, um einen Dynamoprozess zu
treiben. Wie passt dies zu den Modellen der thermischen Entwicklung des Merkur?

Dazu haben unter anderem Williams et al.| (2007)) ein Modell aufgestellt. Nach gingi-
ger Anschauung ist der planetare Kern nach dem Ausdifferenzieren sehr heill und durch
diese Warme konvektiert der Kern am Anfang sehr stark. Dabei verliert der Planet schnell
an Wirme und die rein durch die primordiale Wiarme getriebene Konvektion stagniert -
der Wirmetransport wird dann durch reine Warmeleitung dominiert. Wenn die Tempera-
tur soweit abgesunken ist, dass sich ein innerer Kern bilden kann, beginnt die Konvektion
eventuell erneut. Dabei ist die latente Wirme, die beim Ausfrieren des inneren Kerns frei-
gesetzt wird, eine wichtige Quelle fiir den Temperaturkontrast zwischen innerem Kern
und Kern-Mantel-Grenze. Wenn auflerdem im Kern ein leichtes Element wie Schwefel
oder Silizium gelost ist, erfahrt die Konvektion einen zusétzlichen Antrieb durch den
radialen, chemischen Konzentrationsgradienten. Radioaktive Elemente tragen zusétzlich
zur Heizung des inneren Kerns bei, sind aber wahrscheinlich iiberall gleichmiBig verteilt.

Zur Ermittlung der Lage der Kern-Mantel-Grenze wird die Temperatur- und Druck-
verteilung innerhalb des Kerns bestimmt. Zusammen mit der Schmelzkurve des Eisen-
Nickel-Schwefel-Gemischs ergibt sich dann der Radius des inneren Kerns als Funktion
der Zeit. Dieser Prozess ist in Abbildung [5.4] schematisch dargestellt. Die Schmelzkurve
wird dabei schon von wenigen Prozent Schwefelanteil bedeutend abgesenkt. Je nach in-
nerem Kernradius kann dann eine Bilanz der Entropieproduktionsrate aufgestellt und mit
der notigen Rate fiir einen Dynamoprozess verglichen werden. So steigt z.B. die latente
Wirmeproduktion mit der wachsenden Oberflache des inneren Kerns. Es ist festzustellen,
dass nur bei hoheren Schwefelkonzentrationen iiber 1% iiberhaupt genug Leistung fiir
einen Dynamoprozess zur Verfiigung steht. Je mehr Schwefel im Kern gelost ist, desto
spiter setzt das Kernwachstum ein. Diese Kernentwicklungsmodelle miissen aber als Na-
herung betrachtet werden, da Zustandsfunktionen des Eisen-Nickel-Schwefel-Gemischs
bei den hohen Kerntemperaturen und -driicken nicht einfach zu bestimmen sind. Zusétz-
lich kann die Konzentration von radioaktiven Elementen die Entropieproduktionsrate si-
gnifikant verdndern. AuBBerdem beeinflusst die Art des Wirmeflusses durch den Mantel
die Wirmemenge, die aus dem Kern abtransportiert werden kann. Dabei ist z.B. die ge-
naue Viskositit des Mantelmaterials und damit der genaue Wirmetransport durch den
Mantel ungewiss (Williams et al.|2007).

5.5 Bifurkation und Dynamogleichgewichte

Im duBeren Kern muss der Temperaturkontrast einen kritischen Wert iiberschreiten, um
die Konvektion zu starten. Der Temperaturkontrast geht in die sog. Rayleigh-Zahl Ra ein.
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Kernadiabate t=0

ICB P

Abbildung 5.4: Kernadiabate (blau) und Schmelzkurve (orange) als Funktion des
Druckes. Am Anfang ist die Temperatur iiberall hoch und die Kernadiabate liegt iiber-
all iiber der Schmelzkurve. Nach einer gewissen Abkiihlung kann sich ein Schnittpunkt
zwischen Kernadiabate und der Schmelzkurve ergeben. Dieser Punkt bestimmt dann die
thermische Koordinate des inneren Kerns und daraus lisst sich seine GroBe berechnen.
Die Lage der Schmelzkurve wird unter anderem vom Schwefelanteil (N # 0) bestimmt.
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Abbildung 5.5: Entropieproduktion (linke Ordinate, durchgezogene Linien) und Radius
des inneren Kerns (rechte Ordinate, strich-punkt-strich Linie) als Funktion der Zeit fiir
verschiedene initiale Schwefelanteile (schwarz: 3 Gewichtsprozent, grau: 6 Gewichtspro-
zent). Die notwendige Entropieproduktion ist als waagrechte, gestrichelte Linie einge-
zeichnet. Abbildung aus Williams et al.| (2007).
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Neben diesem Kontrollparameter gibt es noch 4 weitere dimensionslose Kennzahlen, die
das hier verwendete Dynamomodell charakterisieren. Die Ekman-Zahl E beschreibt das
Verhéltnis von viskosen Kriften zur Corioliskraft. Die Prandtl-Zahl Pr ist das Verhiltnis
von dynamischer Viskositit zur thermischen Diffusivitit. Die magnetische Prandtl-Zahl
Pm stellt das Verhiltnis von dynamischer Viskositdt zur magnetischen Diffusivitit dar.
Das Skalenverhiltnis oder auch Aspektverhiltnis y zeigt die GroBle des inneren Kerns
skaliert auf die Kern-Mantel-Grenze an. Die genauen Definitionen dieser Zahlen werden
im Zuge der Einfithrung in das numerische Modell in Kapitel [/.1| genannt.

In einer Studie zeigen Al-Shamali et al.| (2004) wie bei einer festen Prandtl-Zahl
die kritische Rayleigh-Zahl fiir den Beginn der Konvektion von der Ekman-Zahl und
dem Aspektverhiltnis abhidngt. Dazu fiihren sie verschiedene, iiberkritische Simulatio-
nen durch, bestimmen die kinetische Energie und schitzen jeweils den Bifurkationspunkt
ab. Dabei erhalten sie fiir Pr = 1 folgendes Gesetz:

1
E1.16

(5.22)

Ra, = (0’221 4203 X
X I+x

Diese Simulationen sind aber rein hydrodynamisch.

Wenn man das magnetohydrodynamische System betrachtet, ergibt sich eine erneu-
te Bifurkation fiir den Ubergang eines hydrodynamischen Systems hin zu einem Dyna-
mo. Die Art der Bifurkation ist von den Kontrollparametern E und Pm abhéngig. Morin
und Dormy| (2009) haben mit einer Vielzahl von Dynamosimulationen die verschiede-
nen Arten der Bifurkation untersucht. Fiir groe magnetische Prandtl-Zahlen und kleine
Ekman-Zahlen erhilt man eine superkritische Bifurkation mit nur einem Losungsast fiir
Rayleigh-Zahlen, die die kritische Rayleigh-Zahl fiir den Beginn des Dynamoprozesses
(Ra,) iibersteigen. Fiir moderate Kontrollparameter zeigt sich eine subkritische Bifurka-
tion. Oberhalb der Ra,; gibt es einen Bereich, in dem zwei Losungsiste existieren: eine
schwache Feldlosung und eine starke. Die schwache Feldlosung zeichnet sich dadurch
aus, dass die magnetische Energie kleiner ist als die kinetische Energie - hier kann man die
Lorentzkraft als eine kleine, unbedeutende Storung des Systems ansehen (Zhang [2007).
In einem starken Dynamo besitzt die Lorentzkraft einen viel bedeutenderen Einfluss und
die magnetische Energie iibersteigt im Allgmeinen die kinetische. Der Bereich, in dem
eine schwache Feldlosung existiert, ist durch eine zweite Rayleigh-Zahl begrenzt, ab der
nur noch die starke Feldlosung angenommen wird. Die Anwesenheit eines relativ starken,
externen Feldes hat einen Einfluss auf die Bifurkation. Sarson et al.| (1999) argumentieren
(siehe Abbildung|[5.7), dass das externe Feld prinzipiell die starke Feldlosung noch weiter
verstarken und den Beginn dieses Losungsastes hin zu kleineren Rayleigh-Zahlen ver-
schieben kann. Dies ist dadurch zu verstehen, dass die Anwesenheit des externen Feldes
die kritische magnetische Reynoldszahl fiir den Dynamo absenkt. Die eventuell auftreten-
de schwache Feldlosung kann durch das externe Feld etwas verstirkt werden.

Fiir die Konvektion im Kern gibt es eine Reihe von wichtigen Kriftegleichgewichten,
die hier kurz vorgestellt werden. In einem schnell rotierenden System (also kleine Ekman-
Zahl) ohne Magnetfeld stellt sich das geostrophische Kriftegleichgewicht von Coriolis-
kraft und den Kriften durch Druckgradienten ein. Ausgehend von der Kriftebilanz im
stationiren Zustand:

0=-20Qxv-Vp (5.23)
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Rad Ra

Ra
>
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Abbildung 5.6: Typen der Dynamobifurkation. Gezeigt sind die magnetischen Energien in
Abhingigkeit der Rayleighzahl fiir verschiedene Losungsiste. Die verschiedenen Bifur-
kationen erhilt man durch Variation der magnetischen Prandtl-Zahl Pm oder der Ekman-
Zahl E wie rechts durch die Pfeile dargestellt. Die Entwicklung der Dynamosimulationen
fiir nicht-stationdre Startlosungen ist durch die grauen Pfeile gezeigt. Oben: Superkriti-
sche Bifurkation. Mitte: Subkritische Bifurkation. In blau ist die schwache Feldlosung
und in griin die starke Feldlosung dargestellt. Die gestrichelte Linie zeigt den instabilen
Abschnitt an. Unten: Isola-Bifurkation. Abbildung nach Morin und Dormy| (2009)).

und durch Rotationsbildung ergibt sich in einem inkompressiblen Medium mit homogener
Rotation entlang der Z-Achse

0 = —2pV x(Qe, xV)
= 20[QV-V-(Q-VV+ (- VQ-Vv(V- Q)]
= 2pQ0,v (5.24)

das sog. Taylor-Proudman Theorem. Eine besondere Eigenschaft von geostrophischen
Stromungen ist damit die verschwindende (bzw. minimale) Variation in der Richtung par-
allel zur Rotationsachse. Fiir eine schwach iiberkritische Konvektion bilden sich Taylor-
Séulen mit konstanter Vortizitdt w = V X v aus. Diese Séulen sind beispielhaft in Abbil-
dung[5.8] gezeigt. Aus dem Taylor-Proudman Theorem folgt aber nicht, dass die Stromung
in Z-Richtung Null sein, sondern nur, dass die Stromung nicht von Z abhéngt. Zusétzlich
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Abbildung 5.7: Oben: Bifurkationsdiagramm ohne externes Feld. Unten: Bifurkationsdia-
gramm mit externem Feld. Abbildung nach |Sarson et al.| (1999).

zur rotierenden Bewegung stellt sich auf Grund der Ekman-Grenzschicht ein axialer Fluss
(parallel zur Z-Achse) zum Aquator (Zyklonen) oder zu den Polen (Anti-Zyklonen) hin
ein.

Bildet man das Betragsverhiltnis der Lorentzkraftdichte fL = 1/uo(V x B) X B zur
Corioliskraftdichte ]_”C = 2p(v x Q) und schitzt die charakteristische Geschwindigkeit v

durch v = D/tp (mit der Diffusionszeit T, = D?/n) ab, so erhiilt man die Elsasser-Zahl

1
|pexmxg o g -
2o(vx Q)| 2100mD? 5 Q  2u0onL '

Diese Zahl wird im Allgemeinen als Indikator fiir das sog. magnetostrophische Gleich-
gewicht A =~ 1 angesehen (s. z.B. Christensen und Aubert/[2000, fiir eine Diskussion).
In diesem Regime ist die Lorentzkraft hinreichend stark, um die Konvektion maf3geblich
zu beeinflussen. Damit kann das Magnetfeld die Beschrinkung der Stromung durch das
Taylor-Proudman Theorem (s.0.) autheben und der Stromung mehr Freiheit geben. Die
Lorentzkraft kann also die Stromung bzw. deren Variation fiir A < 1 verstédrken. Bei einer
starkeren Stromung ist wiederum die magnetische Reynoldszahl groBer (s. Kapitel [5.1))
und der Dynamo arbeitet damit effektiver. Als Konsequenz kann dann das Magnetfeld
noch stirker werden und eine Elsasser-Zahl > 1 erreichen. Allerdings hat ein zu starkes
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E=107, Ra=2 Ra,

Abbildung 5.8: Oben: z-Vortizitit-Isokonturen (,,Taylor-Sdulen*) in einer hydrodynami-
schen Simulation. Blau bedeutet negative und rot positive Vortizitit. Unten: Isokontu-
ren der z-Komponente der Stromung zu der gleichen Simulation wie oben. Blau steht
fiir einen negativen und rot fiir einen positiven Wert. Abbildung aus [Wicht und Tilgner

(2010).

Magnetfeld bei A > 1 eher eine dimpfende Wirkung auf die Konvektion. Daher bietet
das magnetostrophische Gleichgewicht eine Moglichkeit, den Dynamoprozess zu stabi-
lisieren und das ansonsten exponentielle Wachstum des Magnetfeldes zu stoppen (z.B.
Christensen|2010). [Schubert und Soderlund| (2011) schitzen, dass das magnetostrophi-
sche Gleichgewicht zumindest bei der Erde, Jupiter und Saturn erreicht wird. Merkur,
Ganymed und die beiden anderen Gasriesen Uranus und Neptun sind in dieser Abschiit-
zung um GrofBenordnungen von diesem magnetostrophischen Gleichgewicht entfernt.

Ein anderes magnetohydrodynamisches Kriftegleichgewicht konnte fiir die Stabili-
sierung der oben genannten schwachen Feldlosung verantwortlich sein. Die Lorentzkraft
kann nicht nur durch die Corioliskraft balanciert werden, sondern auch durch viskose
Krifte. In diesem Fall ist die sog. Hartmann-Zahl

BD
Ha = —— =

\2uo0pmnv

als Kriftebilanz der Lorentzkraft mit den viskosen Kriften von der Gro3enordnung 1.

(5.26)

m| >
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5.6 Mean-Field Dynamotheorie

Ist man nur am groBskaligen, mittleren Magnetfeld interessiert, kann man die komplexe
Konvektionsstruktur im duferen Kern vereinfacht in ihrer Auswirkung auf den Dynamo
dargestellen (z.B. Steenbeck et al.|[1966, |(Cardin und Cugliandolo [2008). Trennt man die
Stromung und das Magnetfeld in Mittelwert und Fluktuation:

(B)+ B
= (W+V (5.27)

< 1™
1

so ergibt sich fiir das gemittelte Magnetfeld die Induktionsgleichung
3(B) = VX (v x B) + 1A(B) . (5.28)
Der Feldgenerierungsterm vereinfacht sich zu

(VX B) (v +V)x (B) +B"))
(V) X(B) +(v'xB) . (5.29)
N——

=

Subtraktion der Induktionsgleichungen
0B = 0,B—0(B) = VX((V\)XB)+ VXV X(B))+Vx(V'XB —(V'XB"))+nAB" (5.30)

zeigt, dass der fluktuierende Anteil des Magnetfeldes B’ ein lineares Funktional des mitt-
leren Magnetfeldes (B) ist. Daher kann die mittlere elektromotorische Kraft der Fluk-
tuationen ¢ linear in (B) und seinen Ableitungen entwickelt werden. Daher der lineare

Ansatz
B o(B;)
E = oz,-j<Bj) +,Bijk—an . (531)

Unter der Annahme von homogener und isotroper Turbulenz erhilt man
@ij = ad;;  PBig = —Peijk - (5.32)

Dabei sind ¢;; und €, das Kronecker-Delta und das Levi-Civita-Symbol. Daraus folgt die
Induktionsgleichung (5.28)) fiir das mittlere Magnetfeld

9(B) =V X(v) X(B) + VX a(B) + 1" A(B) . (5.33)

mit * = n + B bei homogenen S. Mit der Mean-Field-Beschreibung, kénnen auch Dy-
namos mit achsensymmtrischen Feldern modelliert werden, da die nicht-achsensymme-
trischen Terme implizit enthalten sind. Sonst wiirde das Modell das Cowling-Theorem
verletzen, nach dem kein Dynamo ein pures achsensymmetrisches Feld aufrechterhalten
kann.

Der Wirkung des Terms V X a(B) ist in der Literatur als a-Effekt bekannt. Nicht alle
Stromungen erzeugen einen a-Effekt. Besonders wichtig fiir Dynamowirkungen sind die
a-Effekt generierenden, helikalen Stromungen. Die Stromungshelizitit ist durch

H=v-(Vxv) (5.34)
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Abbildung 5.9: Schematische Darstellung des a€2-Zyklusses. Das poloidale Magnetfeld
Byt wird durch entweder dem «-Effekt oder dem Q-Effekt in ein toroidales Feld By,
umgewandelt. Der Zyklus wird durch den a-Effekt vervollstindigt, bei dem auch ein to-
roidales Magnetfeld aus einem poloidalem erzeugt werden kann. Der Q-Effekt beruht auf
einer differentiellen Rotation wihrend der a-Effekt z.B. auf einer helikalen Strémung ba-
siert. Beispielhafte Situationen, bei denen diese aufgezédhlten Effekte auftreten konnen,
sind auBBerdem jeweils gezeigt. Dabei ist das Magnetfeld B griin und die Strémung v in
blau dargestellt.

definiert. Die Taylor-Saulen, die in Kapitel [5.5] vorgestellt wurden, tragen eine solche he-
likale Stromung. Sie besitzen eine z-Vortizitit und zusitzlich eine entweder polwirts oder
dquatorwirts gerichtete Stromung. Mittels dieses a-Effekts kann eine toroidale Magnet-
feldkomponente in eine poloidale umgewandelt werden, oder umgekehrt. Differentielle
Rotation stellt einen weiteren Effekt dar, um ein poloidales Magnetfeld in ein toroida-
les umzuwandeln. Differentielle Rotation tritt z.B. bei zwei ineinander gesetzten, festen
Kugelschalen auf, die unterschiedlich schnell rotieren. Eine andere differentielle Rota-
tion ist bei der Sonne zu finden, wo die Rotationsgeschwindigkeit entlang eines Meri-
dians variiert. Der Induktionseffekt durch differentielle Rotation ist als Q-Effekt bekannt.
Zur Anschaulichkeit sind die kinematischen Effekte auf das Magnetfeld in Abbildung
5.9 schematisch dargestellt. Um einen Dynamoprozess aufrechtzuerhalten, muss es stets
einen a-Effekt geben, der das toroidale Feld zu einem poloidalen transformiert. Die Um-
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wandlung von einem poloidalen zu einem toroidalen Magnetfeld kann sowohl (einzeln
oder zugleich) iiber einen « als auch iiber einen Q-Effekt geschehen.

5.7 Dynamo-Skalierungsgesetze

Im Laufe der Zeit konnen sich wesentliche planetare Parameter dndern, wie die Rotati-
onsgeschwindigkeit oder die Heftigkeit der Konvektion im Kern. Daher hat man versucht,
die sich daraus ergebende Anderung des planetaren Magnetfeldes in Skalierungsgesetzen
zu erfassen. Ziel der Skalierungsgesetze ist es, fiir eine Breite von planetaren Parame-
tern die zu erwartende Magnetfeldstirke abzuschitzen (siehe Christensen (2010) fiir eine
Ubersicht).

Zur Abschitzung der Magnetfeldstidrke eines Planeten gibt es verschiedene Ansitze.
Eine mogliche Annahme ist, dass sich der Kern im magnetostrophischen Gleichgewicht
befindet. In diesem Fall gilt

|Um¥xB)xB B
T Rowex Q) 2mpanQ

1, (5.35)

wobei als charakteristische Zeitskala die magnetische Diffusionszeit (5.12)) angenommen
wurde. Fiir die Erde, Jupiter und Saturn schitzen Schubert und Soderlund| (2011) die
Elsasser-Zahl auf 0,1 , 1 und 0,01 ab. Mit den fiir Merkur typischen Werten in Tabelle
ergibt sich B = 1,85 - 10°nT. Nimmt man weiterhin nach Wicht et al. (2007) an, dass

e von diesem Gesamtfeld 1/3 poloidal ist
e vom poloidalen Feld 1/ V2 dipolar ist

e die Dynamowirkung das Magnetfeld um eine GroBenordnung gegeniiber der Kern-
Mantel-Grenze verstirkt

und extrapoliert das so ermittelte Dipolfeld von der Kern-Mantel-Grenze zur Oberfliche,
so erhilt man ein Dipolfeld der Stirke By, = 2511 nT. Verglichen mit dem tatséchlich
gemessen Wert von 190 nT (Anderson et al.|2012)) ist dies um einen Faktor 13 zu groB.
Von der Vielzahl der unternommenen numerischen Simulationen ist allgemein bekannt,
dass sich die Elsasser-Zahl nicht immer auf 1 einstellt, sondern sich im Bereich 0,1 — 100
bewegt (z.B. Christensen et al.2007). Nimmt man das gemessene Dipolfeld und kehrt die
obige Rechnung um, so ergibt sich eine Elsasser-Zahl von 2,87 - 107>, Dies kann man so
deuten, dass Merkurs Kern nicht im magnetostrophischen Gleichgewicht ist oder dass die
Elsasser-Zahl kein gutes MaB fiir die Magnetostrophie ist (Christensen und Aubert|2006]).
Der abgeschiitzte Wert fiir die Elsasser-Zahl sollte auch mit Vorsicht betrachtet werden,
da er auf den Annahmen iiber die Aufteilung von toroidalen und poloidalen Magnetfeld
und der Anteil des Dipolfeldes am Gesamtmagnetfeld beruht. Diese Annahmen basieren
auf Erfahrungswerten aus Simulationen und miissen natiirlich nicht zwingend und exakt
fiir den Merkurkern passen.

Eine weitere Art, die magnetische Dipolstirke zu skalieren wird von Olson und Chris-
tensen (2006) vorgestellt. Dabei wird aus einer Vielzahl von Simulationen mit einem kon-
stanten Temperaturkontrast zwischen innerem Kern und Kern-Mantel-Grenze bei einer
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Tabelle 5.1: Physikalische GroBen fiir das Skalierungsgesetz nach Olson und Christensen
(2006). Werte aus |Wicht et al.| (2007) und Buske (2006)). g, ist fiir die angegebene Kern-
massendichte, einer Mantelmassendichte von p,, = 2835kg/m® und einem Kernradius
von 2030 km berechnet. Der Wert fiir das Aspektverhiltnis ist eine ad-hoc Annahme, da
es bisher nicht durch Messungen eingegrenzt werden konnte.

Physikalische Grofie Wert
thermischer Ausdehnungskoeffizient o = 3-1071/K
Gravitationsbeschleunigung g = 3,7m/s?
spezifische Kernwirmekapazitit C, = 750J/kgK
Aspektverhiltnis x = 05
Wirmeflussdichte 0 = 4mW/m’
Massendichte pm = 8300kg/m?
rein thermischen Konvektion ein Zusammenhang
Lo = 1/3
Odgip = 7RaQ (536)

gefunden. Dabei stehen Lo und Ray, fiir die dipolare Lorentz-Zahl

Loy = A (5.37)
" Puiod |
und fiir die Auftriebsfluss-basierte Rayleigh-Zahl
agoQ
Rag = ————— 5.38
¢ xdQp,C, 3%

wobei a, g,, Q und C, fiir den thermischen Ausdehnungskoeffizienten, die Gravitations-
beschleunigung an der Kern-Mantel-Grenze, die konvektive Wirmeflussdichte und die
spezifische Wirmekapazitit (bei konstantem Druck) stehen. Interessanterweise hingt das
planetare Dipolmoment in dieser Skalierung nicht explizit von der planetaren Rotati-
onsrate ab, wie man durch Kombination der letzten drei Gleichungen erkennen kann.
Nimmt man die Werte an, die in Tabelle zusammengefasst sind, so erhilt man Ray =
7,26 - 1078.

Der Faktor v ist ein Anpassungsparameter an die Dynamosimulationsergebnisse. Fiir
dipolare Dynamos ist 0,1 <y < 0,2 withrend fiir multipolare Dynamos 107 < y < 1072
anzunehmen ist (Olson und Christensen|2006). Der Wert fiir die multipolaren Dynamos
ist dabei in Olson und Christensen! (2006) relativ schlecht durch Simulation abgedeckt
und damit recht unbestimmt. Fiir y = 0,1 ist Log, = 4,17 - 10™* und Bgip-1 = 5,36 - 10*
nT und fir y = 107 ist Log, = 4,17 - 107® und By, 5 = 536 nT. Diese Werte gel-
ten fiir die Dynamoregion und miissen noch zumindest mit dem Extrapolationsfaktor
(Remb /RM)3 = (2030/2440)3 = 0,6 abgeschwicht werden, um den Oberflachenwert zu
erhalten. Im letzteren Fall ergibt sich ein Wert von 322 nT. Dieser Wert ist zwar in der
gleichen GroBenordnung wie der tatsdchlich nachgewiesene Wert, aber es gibt bei der An-
wendung dieser Skalierung mehrere Probleme. Der angenommene Wiarmefluss ist rund
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ein Drittel zu niedrig, um thermische Konvektion zu betreiben und damit die Vorausset-
zung fiir einen Dynamoprozess zu schaffen. Der Wert fiir y ist ein extremer Wert und
passt eigentlich nur zu wirklich multipolaren Dynamos mit dominierenden hoheren Mul-
tipolen. Die Messdaten der MESSENGER-Sonde (Anderson et al.[2012) deuten auf einen
starken Quadrupol hin, aber der Dipol dominiert trotzdem das Spektrum.

Um der Frage nachzugehen, welcher Wert fiir y anzusetzen ist, kann man die zu erwar-
tende lokale Rossby-Zahl Ro; (z.B. Olson und Christensen|[2006) fiir Merkur abschitzen.
Die lokale Rossby-Zahl ist ein MaB fiir das Produkt der charakteristischen Geschwindig-
keit u mit der charakteristischen Lingenskala /, der Stromung:

l I, u
Ro,= =Ro=—-—
- 7w Qd

Wie Christensen (2010) zeigen, hingt die Dipolaritit eines Dynamos von dieser lokalen
Rossby-Zahl ab. Grob gesagt sind dipoldominierte Dynamos im Bereich Ro; < 0,12 und
multipolare im Bereich Ro; > 0,12 zu finden. Interessant ist hier auch der Einfluss der
planetaren Rotationsrate. Fiir einen langsam rotierenden Planeten (wie z.B. Merkur) ist
Ro, gro3 und es sollte ein multipolarer Dynamo erwartet werden. Olson und Christensen
(2006) prasentieren fiir Ro; ein Skalierungsgesetz

(5.39)

Ro, = 0,58Ra,*E™"*Pr'/"Pm~'" (5.40)

Fir thermische Kernkonvektion ist Pr = 0,1 wihrend fiir chemische Kernkonvektion
Pr = 100 anzusetzen ist (Wicht et al.|2007). Nimmt man die Werte fiir die Prandtl-Zahl
als Grenzwerte, ergibt sich fiir E = 107'2 und Pm = 107° eine lokale Rossby-Zahl im
Bereich von 17 < Ro; < 62. In diesen Bereich fallen keine Simulationen von |Olson und
Christensen| (2006) und eine Abschédtzung von 7y erscheint damit unbrauchbar. |(Olson und
Christensen| (2006) geben mit leicht anderen Werten fiir die Kontrollparameter fiir Mer-
kur eine lokale Rossby-Zahl von Ro,; = 8 an. Die hohen Werte fiir die lokale Rossby-Zahl
lasst vermuten, dass beim Merkurdynamo die hoheren magnetischen Multipole stark aus-
gepragt sein miissen. Es stellt sich hier die Frage wie dominant der Dipol bei Merkur
wirklich ist. Die Dipolaritdt sei hier iiber die Mauersberger-Koeffizienten (s. Gleichung
(2.13)) an der Kern-Mantel-Grenze

(5.41)

definiert. Mit den von Anderson et al. (2012) angegebenen Gauss-Koeftzienten erge-
ben sich die Mauersberger-Koeffzienten an der Kern-Mantel-Grenze (r = 2030 km)
W, =2,18:10°nT?, W, = 7,15-10*nT?, W; = 1,22-10*nT* und W, = 1,48-10°nT". Daraus
ergibt sich eine Dipolaritidt von O = 0,72. Hierbei sei gesagt, dass diese Dipolaritéit nur
an der Kern-Mantel-Grenze gilt. Wie die einzelnen Moden innerhalb des fliissigen Kerns
verdandert werden und wie dies die Dipolaritiit verdndert, ist ohne weiteres nicht vorher-
zusagen. AuBlerdem ist es nicht moglich, Informationen iiber die toroidale Feldverteilung
zu erlangen. Eine Dipolaritidt von 0,72 wiirde bedeuten, dass die lokale Rossby-Zahl et-
was kleiner als der kritische Wert von 0,12 ist (Christensen/[2010, Abbildung 4). Damit
wiirden die oben gezeigten theoretischen Abschitzungen der lokalen Rossby-Zahl nach
den Skalierungsgesetzen um mindestens eine Grof3enordnung abweichen.
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5.7 Dynamo-Skalierungsgesetze

Eine andere interessante GroBe ist die magnetische Reynoldszahl des Merkurkerns.
Basierend auf der Darstellung von [Christensen und Aubert (2006) wie die magnetische
Reynolds-Zahl und die Elsasser-Zahl durch den Auftriebsfluss (und damit die fiir die Kon-
vektion zur Verfiigung stechende Energie) bestimmt wird, entwickeln Wicht et al.| (2007)
eine Formulierung fiir den Merkur. Sie nehmen an, dass nicht der gesamte Kern an der
thermischen Konvektion teilnimmt, sondern der obere Teil thermisch stabil ist. Zusétz-
lich zur thermischen Konvektion kann auch chemische Konvektion im Kern durch das
Ausfrieren eines inneren Kerns betrieben werden. Dadurch kann der Massenfluss beim
Merkur wesentlich hoher sein als es der thermische Fluss an der Kern-Mantel-Grenze
ahnen ldsst. Wihrend [Christensen und Aubert| (2006) bei einem abgeschitzten Kernma-
gnetfeld von ca. 5 mT fiir den Merkur eine unterkritische magnetische Reynoldszahl von
4 voraussagen, ldsst sich nach Wicht et al.| (2007) der Zusammenhang

Pm A 0,68

mit F als Funktion des inneren Kernradius, des dufleren Kernradius und des Begrenzungs-
radius der thermisch stabilen Zone herstellen. Dieser Zusammenhang ist iiberraschend, da
in den Simulationen von (Christensen und Aubert| (2006) dieses Exponentialgesetz nicht
so eindeutig ist. Fiir die Werte E = 1072, Pm = 1075,y = 0,5 ,A = 1 und der Annah-
me, dass nur 40% des Kerns konvektieren (Wicht et al.|2007) ergibt sich eine magnetische
Reynoldszahl von 59. Wenn die kritische magnetische Reynoldszahl gerade 40 (Olson und
Christensen [ 2006) bzw. 50 (Wicht et al.|2007) ist, wire der Merkurdynamo nur schwach
iberkritisch. In diesem Modell kann eine Abschwéchung des Dipolfeldes durch

1. das geometrische Abklingen zur Kern-Mantel-Grenze,
2. den Skin-Effekt (wenn das Dipolfeld oszilliert) und/oder
3. den magnetosphérischen Feedback-Effekt

erfolgen. [Christensen und Wicht| (2008) passen fiir ihre Simulationen mit nur teilweise
konvektierendem Kern ein Gesetz fiir die magnetische Reynoldszahl an und erhalten unter
der Annahme, dass nur 40% des Kerns konvektieren, einen Bereich fiir die magnetische
Reynoldszahl von 400 —-800. Dies entspricht einem stark angeregten Dynamo (8 — 16-fach
iberkritisch).
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6 Vereinfachende Modelle zum
Feedbackdynamo

6.1 Dynamos im externen Feld

Klassischer Weise gilt es in der Dynamotheorie zu zeigen, dass planetare Dynamos ohne
ein signifikantes externes Feld existieren konnen (abgesehen von einem Saatfeld). Man-
che Himmelskorper wie die Jupitermonde sind in ein externes Feld eingebettet. Der Mer-
kur ist einem relativ starken externen Feld seiner Magnetosphire ausgesetzt. Der Un-
terschied zu den Jupitermonden ist jedoch, dass das externe Feld beim Merkur auf das
interne reagiert, da sich bei einem dndernden internen Feld auch die Wechselwirkung mit
dem Sonnenwind verdndert. Es existieren bereits einige Arbeiten, die einen Dynamo in
einem bedeutsamen externen Feld betrachten. Diese Arbeiten bilden die Grundlage fiir
den hier vorgestellten magnetosphirischen Feedbackdynamo und sollen daher hier kurz
vorgestellt werden, um einen Vergleich zu dieser Arbeit zu erlauben.

Levy| (1979) betrachtet einen kinematischen @€)-Dynamo unter Einfluss eines stati-
schen, externen Feldes B.. Der wesentliche Kontrollparameter in seinem Modell ist die
Dynamozahl N. In einer Dimensionsanalyse zeigt Levy| (1979), dass die Dynamozahl im

stationiaren Fall
BP
N=—— 6.1
B, + Bex

ist. Hier steht B, fiir die Stirke des poloidalen Feldes. Wenn das externe Feld verschwin-
det, ist die Dynamozahl fiir eine stationdre Losung N = 1. Jedoch mit externem Feld kann
die Dynamozahl prinzipiell alle Werte annehmen und die Schwelle fiir den stationiren
Dynamo ist damit also verdndert. Der Q-Prozess wird bei Levy| (1979) auf die differen-
tielle Rotation einer starren Kugelschale reduziert wihrend der a-Effekt sich auf zwei
Ringe auf dieser Schale konzentriert. Dieser Dynamo (ohne externes Feld) dient als Re-
ferenz und der Induktionseftekt reduziert sich auf eine konstante Funktion I':

5, _p NN , (6.2)

Bext N, c N
wobei B, die Stirke des Dipolfeldes an der Planetenoberfliche darstellt. Die Dynamozahl
N, ist die Dynamozahl des stationdren Referenzdynamos. Die Wahl der Dynamozahl N
resultiert dann in einem bestimmten Verhiltnis vom internen zum externen Feld. Die Lo-
sungséste dieses Dynamomodells sind in Abbildung gezeigt. Dynamos mit starkem
internen Feld resultieren entweder bei paralleler Ausrichtung von internem zu externem
Feld oder wenn das externe Feld sehr schwach ist. Bei negativen Dynamozahlen und ei-
nem relativ schwachen externen Feld (gegeniiber dem internen) existiert ein Bereich mit
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Abbildung 6.1: Verhiltnis zwischen internem Dipolfeld und externem Feld in Abhéngig-
keit der Dynamozahl normiert auf die kritische Dynamozahl. Der dunkelgraue Bereich
markiert den Bereich mit parallel ausgerichteten Feldern und der weille Bereich mit anti-
parallelen Feldern. Die hellgraue Zone ist der Bereich, in dem das externe Feld stérker als
das interne ist. Abbildung nach Levy|(1979) mit einem Wert fiir I" von 0,022.

potenziell schwachen internen Feldern in etwa in der GroBenordnung des externen Feldes.
Dieser Bereich kann fiir den Merkur in Frage kommen.

Sarson et al. (1997) betrachten ein dynamisches Modell, in dem Jupiters Magnetfeld
die Magnetfelderzeugungsmechanismen in den Monden Io und Ganymed beeinflussen.
Dabei wird die externe Feldausrichtung durch den Jupiter fest vorgegeben. Fiir Io erwar-
ten Sarson et al.| (1997), dass die Konvektion im Kern zu schwach ist, um einen eigen-
standigen Dynamoeffekt zu erzeugen. Das Iomagnetfeld speist sich demnach in einem
magnetokonvektiven Prozess komplett aus dem externen Jupiterfeld. Fiir Ganymed wird
ein eigenstidndiger Dynamoprozess im Kern erwartet. Hierbei ist allerdings zu beachten,
dass der Ganymedkern sehr klein ist und damit das Verhiltnis von externem zu inter-
nem Feld sehr gering ausfillt. Das externe Jupiterfeld betridgt bei Ganymed etwa 100 nT.
Das interne Oberflichenfeld bei Ganymed ist etwa 750 nT. Setzt man das interne Feld
mit einem Dipol-Gesetz bis zur Kern-Mantel-Grenze (planetarer Radius: R = 2634 km,
Kernradius: R. = 660km) fort, so erhilt man ein Verhiltnis von

Bew _ 100

- - =3,1-107 (6.3)
Bint,c 750 (1;_?)

Damit erscheint es als unwahrscheinlich, dass hier ein Feedbackdynamo das heutige Ma-
gnetfeld beeinflusst. Es kann aber sein, dass in der Friihzeit des Mondes, wenn das interne
Magnetfeld noch schwach ist, das externe Magnetfeld doch einen bedeutenderen Einluss
hatte. Sarson et al.| (1997) vermuten, dass das externe Feld in dieser Friihzeit die heu-
tige Polaritidt des Ganymedfeldes vorgab. Dies ist natiirlich nur moglich, wenn sich der
Ganymeddynamo in einem Regime ohne Feldumkehrungen befindet. Betrachtet man die
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6.1 Dynamos im externen Feld

Situation bei Ganymed und lo differenzierter, so ist das externe Feld von Jupiter an den
Kern-Mantelgrenzen parallel zu den internen Dipolen - also nicht anti-parallel wie beim
in dieser Arbeit studiertem Feedbackdynamo fiir den Merkur.

Sarson et al. (1999) erweitern die Arbeit von |Sarson et al.| (1997) und betrachten in
allgemeiner Weise den Dynamoprozess unter dem Einfluss eines externen Feldes, ohne
direkte Anwendung auf einen physikalischen Korper. Das externe Feld ist hier konstant
in Amplitude und Ausrichtung. Die Induktionsgleichung ist normalerweise invariant be-
ziiglich des Vorzeichens des Magnetfeldvektors. Dies bedeutet, dass mit gleichem Stro-
mungsfeld Magnetfelder in einer Ausrichtung aber auch mit entgegengesetzter Ausrich-
tung erzeugt werden konnen. Fiir eine magnetische Feldumkehr ist damit nicht zwingend
eine Anderung des Stromungsfeldes vonnéten. Mit externem Feld in konstanter Ausrich-
tung wird die Invarianz in der Induktionsgleichung beziiglich des Vorzeichens des Ma-
gnetfeldes zerstort. Im Gegensatz dazu bleibt die Invarianz erhalten, wenn eine magneto-
sphérische Antwortfunktion betrachtet wird, die punktsymmetrisch zum Ursprung ist. In
diesem Fall wechselt das externe Feld zusammen mit dem internen das Vorzeichen.

Der Ansatz fiir das externe Feld von [Sarson et al.| (1999)) ist noch in einem weiteren
Aspekt unterschiedlich zu dieser Arbeit. [Sarson et al.| (1999) setzen eine um das externe
Feld B, , modifizierte Induktionsgleichung (vgl. Gleichung (5.3)) an:

0,B=Yx(vxB)+Vx(vxB,)+nAB . (6.4)

Damit ist das externe Feld iiberall im Kern vorgegeben. Dieser Ansatz ist prinzipiell dhn-
lich wie beiLevy|(1979)), wird auch in den in Kapitel [6.2] und [6.3] vorgestellten Modellie-
rungen von Glassmeier et al.| (2007) verwendet.

Dagegen wird bei der Simulation des vollstdndigen, dreidimensionalen Feedbackmo-
dells (s. Kapitel [/) das Feld nur an der Kern-Mantel-Grenze vorgegeben und das externe
Feld wird zunichst durch Diffusion in den Kern hineingetragen. Tiefer im Kern kann das
externe Feld zudem auch noch durch die Konvektion transportiert und kann rein hypothe-
tisch auch vorverstirkt werden, bevor es mit dem Dynamo wechselwirkt. Dieser Ansatz
erscheint realistischer als das externe Feld direkt tiberall im Kern vorzugeben. In der ver-
wendeten Navier-Stokes-Gleichung von [Sarson et al.| (1999) wird auch ein gemischter
Lorentzkraftterm

(VX B)X B, (6.5)

eingefiihrt. Im simulierten 3D-Modell des Feedbackdynamos in Kapitel [/|ist dieser ge-
mischte Term nicht implementiert, da man eigentlich in einem von elektrischen Stromen
durchsetzten Gebiet nicht mehr einfach zwischen internem und externen Feld unterschei-
den kann. Um die fiir die Simulationen benétigten numerischen Ressourcen beschrinkt zu
halten, verwenden Sarson et al. (1999) ein Modell, bei dem nur magnetische Moden mit
dipolarar Symmetrie und erlauben nur eine nicht-achsensymmetrische Stromungsmode.
Dies schrinkt natiirlich die allgemeine Anwendbarkeit der Ergebnisse ein.

In den Simulationen von |Sarson et al.| (1999) werden Fille betrachtet, bei denen es
sich sowohl um magnetokonvektive Systeme als auch um Dynamos handelt. Ein wich-
tiges Ergebnis ist, dass sich der interne Dipol immer parallel zu dem von auflen vorge-
gebenen Feld ausrichtet. Kehrt sich das externe Feld um, so folgt das interne nach einer
gewissen Verzogerung. Beim magnetokonvektiven System ist das Gesamtmagnetfeld so
schwach, dass keine wesentliche Beeinflussung des Stromungsfeldes feststellbar ist. Da-
mit verbleibt das System im geostrophischen Gleichgewicht und das Magnetfeld wird

91



6 Vereinfachende Modelle zum Feedbackdynamo

entlang der Taylor-Sédulen an die Oberfliche transportiert. Damit konzentriert sich der
magnetische Fluss an den Polen.

Bei den simulierten Dynamos mit geringerer magnetischer Diffusion und mit voll
entwickeltem magnetischen Anfangsfeld, zeigt sich, dass das externe Feld erst bei einer
Stirke 10 — 30% einen signifikanten Einfluss auf den Dynamo hat und eine Feldumkehr
einleitet (auf die genaue Grenzfeldstdrke gehen Sarson et al.|(1999) nicht ein).

Darah und Sarson (2007) greifen die Ergebnisse von Sarson et al.| (1999) auf und
untersuchen mit einem kinematischen a?Q-Modell den Effekt eines externen Feldes auf
den Dynamo. In diesem Modell wird auch wie bei Sarson et al.| (1999) das externe Feld
direkt iiberall in der Dynamozone vorgeben und muss nicht erst in den Kern diffundie-
ren. Dabei untersuchen sie die Bifurkation des Systems bei immer stirker angeregten
Dynamos bei einem statischen externem Feld. Je nach Anregung wechselt der Charakter
der Losung ohne ein externes Feld von einem stationdrem Dipol zu einem oszilierenden
Dipol oder einem Quadrupol. Mit einem statischen, homogenen externen Feld wird die
Quadrupol-Losung unterdriickt. Je stirker das externe Feld ist, desto mehr wird auch ein
oszillierender Dipol geddampft - die Anregung eines oszillierenden Dipols geschieht mit
steigendem externen Feld erst bei immer groleren magnetischen Reynoldszahlen.

Darah und Sarson (2007) untersuchen auch das Verhalten des Dynamos bei einem
schwingenden externen Feld. Dabei ist es wichtig, die externe Frequenz mit der natiirli-
chen Schwingungsfrequenz des Dynamos (bei einer bestimmten magnetischen Reynolds-
zahl) zu vergleichen. Wenn sich das externe Feld nur relativ langsam dndert, fluktuiert die
magnetische Gesamtenergie kurz nach einem Nulldurchgang des externen Feldes. Dies ist
vermutlich auf eine von auflen induzierte Polumkehr zuriickzufiihren, |Darah und Sarson
(2007) gehen aber darauf nicht ein. Wenn die externe Frequenz nur etwas grofler ist als
die natiirliche Frequenz, fangt die magnetische Energie mit der doppelten Anregungsfre-
quenz an zu schwingen. Eine physikalische Erkldrung geben Darah und Sarson| (2007)
nicht an. Wenn die externe Frequenz viel grof3er ist als die natiirliche, kann der Dynamo
der externen Variation nicht folgen und entkoppelt sich vom externen Feld.

Sakuraba und Kono|(2000) prigen einem dreidimensionalen konvektiven numerischen
Modell einer leitfahigen Kugelschale ein externes homogenes Feld auf und variieren des-
sen Stidrke von schwach (A = 0,1) bis stark (Aexy = 10) unabhédngig vom intern gene-
rierten Feld. Das externe Feld wird auch hier iiberall im Kern gleichzeit vorgegeben und
muss nicht von der Kern-Mantel-Grenze in den Kern diffundieren. Wie bei Sarson et al.
(1999) wird auch hier ein gemischter Lorentzkraftterm zur Navier-Stokes-Gleichung hin-
zugefiigt (s.0.). Beim Hochfahren des externen Feldes vollzieht sich ein Ubergang von
einer geostrophischen Stromung mit einem schwachen Dynamoeffekt hin zu einer ma-
gnetostrophischen Stromung mit starkem Feld. Dieser Ubergang ist relativ scharf um
Aexy & 1 angesiedelt und zeichnet sich besonders in einer Dominanz der magnetischen
Gesamtenergie gegeniiber der kinetischen Energie und in einem Anwachsen der Rotati-
onsrate des inneren Kerns aus. Die Rotationsrate des inneren Kerns wird im magnetostro-
phischen Gleichgewicht modifiziert, da sich die Anti-zyklonen gegeniiber den Zyklonen
in der Aquatorebene stark vergroBern und dabei das Magnetfeld in sich konzentrieren.
Das hat zur Folge, dass die Rotation des inneren Kerns durch ein Lorentz-Drehmoment
(zusitzlich zum Drehmoment durch viskose Krifte) beschleunigt wird.
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6.2 Bisheriges Modell des Feedbackdynamos

6.2 Bisheriges Modell des negativ riickgekoppelten Dy-
namos fiir Merkur: stationire Losungen

Die Arbeit |Glassmeier et al.| (2007) zeigte zum ersten Mal, dass die Magnetosphire fiir
den ungewohnlich schwachen Merkurdynamo verantwortlich sein kann. Dazu wurde in
Glassmeier et al. (2007) eine vereinfachte magnetosphérische Antwortfunktion benutzt,
die in Kapitel [3.3| vorgestellt wurde, verkniipft mit dem vereinfachten kinematischen Dy-
namomodell nach Levy| (1979)) (siehe Kapitel .

Die Stirke des Dipols an der Kern-Mantel-Grenze ist durch

Bext _ 1NC_N

= 6.6
chb r NNC ( )
gegeben (vgl. Gleichung[6.2)). Die Antwortfunktion ist
Benp Remp C(Remb, R
Bext: cmbfcmb (cb p) (67)
3 Bémb
Hopsw
(vgl. Gleichung und der Magnetopausenabstand ist
BZ
Rup = Rempy| —=> . (6.8)

HoDsw

(vgl. Gleichung[3.14). Aus diesen drei Gleichungen kann numerisch (iterativ) der Zusam-
menhang B;,(N) bestimmt werden, der in Abbildung[6.2] gezeigt ist. Fiir diesen konkreten
Fall wurde I' = 0,022, N. = 100, ps, = 13,4 nPa, R.,,, = 2000 km und R, = 2440
km angesetzt (Glassmeier et al. 2007, Smith et al.|[2012). Zur Erinnerung sei hier ge-
sagt, dass ohne externes Feld nur eine stabile Losung mit der Dynamozahl N, existiert.
Mit externem Feld gibt es zwei Losungsiste. Eine Losung mit einem starken Feld bei
positiven Dynamozahlen und eine mit einem schwachen Feld fiir negative Dynamozah-
len. Fiir den schwachen Losungsast ist das Oberflichenfeld kleiner als in etwa 1000 nT
fiir alle Dynamozahlen und stellt damit eine Moglichkeit zur Erklarung des Merkurfeldes
dar. Die Singuliritdt bei N = N, hat ihren Ursprung in Gleichung (6.6). Um die linke
Seite der Gleichung Null zu bekommen, muss das externe Feld verschwinden oder das
interne Feld unendlich grofl werden, was effektiv dasselbe ist, wenn man eine Antwort-
funktion wie in Gleichung ansetzt. Bei N = N, erhilt man allerdings eine stationére
Losung ohne externes Feld. Die Feldstédrke ist dann beliebig und richtet sich nach der
Saatfeldstirke. Alleine das Hinzufiigen des externen Feldes mittels der Antwortfunktion
entscheidet zusammen mit der Dynamozahl also iiber die letztendliche Dynamofeldstirke
im gekoppelten System.

Bei den Losungsdsten handelt es sich um stationédre Losungen des kinematischen Dy-
namoproblems. Ob diese Aste stabil sind, wie diese Losungen eventuell erreicht wer-
den konnen, und ob sich die Magnetfeldstruktur mit der Dynamozahl veridndert, wird in
Glassmelier et al. (2007) zur weiteren Untersuchung angeregt. An diesem Punkt setzt diese
Arbeit an.
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Abbildung 6.2: Planetares Dipolfeld in Abhéngigkeit der normierten Dynamozahl. Die
blaue Kurve markiert den Losungsast mit einem schwachen Oberflachenfeld, wihrend die
griilne Kurve die Losungen mit einem starken Feld anzeigt. Die rote Linie zeigt die mini-
male Feldstirke fiir eine Magnetpause oberhalb der Planetenoberfliche an. Die orangene
Linie markiert den Ubergang von Magnetokonvektion hin zu einem echten Dynamopro-
zess. Abbildung nach |Glassmeier et al. (2007).

6.3 Zeitabhiangiges Modell: kinematisches Modell zum
planetaren Feedbackdynamo

6.3.1 Mathematische Formulierung

Im vorherigen Kapitel konnte die Existenz von zwei stationdren Dynamoldsungen, einer
starken und einer schwachen Feldlosungen, nachgewiesen werden. Eine wichtige Fra-
ge ist aber: Wie kann die Losung mit dem schwachen Magnetfeld erreicht werden? Wie
sehen die dafiir notwendigen Anfangsbedingungen aus? Konnen alle Dynamos, egal wie
stark sie durch die Heftigkeit der Konvektion getrieben werden, durch ein externes Feld in
threm Wachstum eingeschrinkt werden? Um diese Fragen zu untersuchen, wird das Mo-
dell aus dem vorherigen Kapitel erweitert, so dass die zeitliche Entwicklung eines riick-
gekoppelten Dynamos untersucht werden kann, ohne gleich das komplexe, vollstandige
MHD-System zu simulieren. Der Effekt eines externen Feldes auf einen Dynamo kann
an Hand eines einfach gehaltenen a2 - Dynamomodells studiert werden. Dazu wird das
Mean-Field-Dynamomodell von |Schmitt und Schiissler; (1989) um das externe Feld der
Magnetosphire erweitert. Dieses Modell ist rein kinematisch, daher wird das Stromungs-
feld konstant vorgegeben. Dies ist gerechtfertigt wenn das Magnetfeld nicht wesentlich
auf das Geschwindigkeitsfeld zuriickwirkt.

Zu der konventionellen Induktionsgleichung (5.3) wird ein Term fiir das externe Feld
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Abbildung 6.3: Schematischer Aufbau des kinematischen Feedbackdynamos. Das be-
kannte aQ-Schema wird um das externe Feld erweitert. Uber die differentielle Rotation
wird das externe, poloidale Feld in ein toroidales Feld umgewandelt. Das sich ergebende
interne, poloidale Feld bestimmt in Wechselwirkung mit dem Sonnenwind die Magneto-
sphire und damit wiederum das externe Feld.

B, hinzugefugt:

B—E:YX[yx(§+§w)]+y><a§+nA§ . (6.9)
ot
Vereinfachend wird vom externen Feld nur der homogene Anteil (I = 1, m = 0) betrachtet.

Fiir dieses gilt

AB, =0 . (6.10)
Fiir die Felder wird eine Darstellung in toroidalen und poloidalen Anteilen gewihlt:
E = Epol + Etor
! = !tor : (61 1)

Das Stromungsfeld ist auf eine Kugelschale begrenzt und ist daher rein toroidal. Das in-
tern erzeugte Magnetfeld ist im AuBenraum rein poloidal, da das toroidale Magnetfeld
nicht in den Auflenraum der Dynamoregion dringen kann. Eingesetzt in die Induktions-
gleichung (6.9) ergibt sich das Gleichungssystem

0B,
6§pol
= - Vx(vxB), +VxaB, +nAB,, (6.12)

f steht hier fiir die magnetosphirische Antwortfunktion. Das externe Feld ist ein poloi-
dales Feld, das zusammen mit einem toroidalen Stromungsfeld ein toroidales Magnetfeld
erzeugt.

Vereinfachend wird Achsensymmetrie um die Rotationsachse des Planeten eingefiihrt,
d.h., dass alle dynamischen Groen sind unabhéngig vom Azimut ¢ (9, = 0). Als Dyna-
moregion wird nur eine differentiell rotierende Kugelschale mit dem Radius R, = 1860
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km betrachtet, welcher in etwa der Kern-Mantel-Grenze entspricht (Spohn et al.|[2001).
Der Induktionseffekt auf Grund der differentiellen Rotation (der Q-Effekt) sei fiir die Er-
zeugung des toroidalen Feldes weitaus bedeutender als der durch turbulente Konvektion
(a-Effekt). Daher wird hier nur fiir die zeitliche Anderung des Poloidalfeldes ein a-Term
beriicksichtigt nicht jedoch fiir das toroidale Feld. Das Magnetfeld in der Dynamoregion

wird durch
B. 0 0
B=|By|=B,+B,,=[0[+VX]|0 (6.13)

B A

beschrieben und somit auf zwei skalare Funktionen A, das toroidale Vektorpotential in
der Eichung V - A = 0, und B, das toroidale Magnetfeld, zuriickgefiihrt. Die Gleichungen
fiir deren zeitlichen Entwicklung sind

0.4 = 0| x (T x A)], +aB

(6.14)
0B = -n[Yx (Yx B, +[Vx (v x (Vx A+ fIAD)],

Da nur das poloidale Magnetfeld in den AuBBenraum dringt, wird hier das Vektorpotential
als Argument der Antwortfunktion f angesetzt. Die Groen A und B seien nur von der
Polardistanz 6 abhingig. In diesem Spezialfall reduziert sich der Diffusionsoperator zu:

|7 ¥x(ag,)], =

(2

1 A
V % ( ——0g(A sinf)e — —69)]
- rsinf A P

1
| (6.15)

1 .
= _ﬁag (_sin gag(A sin 0))

Fiihrt man die Bezeichnung A = Asin@ und B = Bsin @ ein, so ergibt sich fiir den Diffu-
sionsanteil:

1 -
(0:A)gife :%59 (.—5914)
r sin 6
A LY 6.16
4 ((9IA)diﬁ —ﬁ S 669 (EOQA) ( )
:r—n2 (GSA — cot 98914)

Analoges gilt auch fiir das toroidale Magnetfeld B. Fiir den konvektiven Anteil miissen
die Felder einzeln behandelt werden. Die Geschwindigkeit v in Gleichung (6.14) ist in
dem einfachen Modell durch eine differentiell rotierende Kugelschale

vV =QXr=rQ(r)sin be, (6.17)

gegeben. In Gleichung (6.14) wird dann der konvektive Anteil fiir das toroidale Magnet-
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feld durch

@B)ony =V % (vx (YA - g1 (¢, P +¢,00PY)))|

A
= [z X rQdsinfe, x ( 0g(A, sinf)e, — 79059""

rsing

]l cos e, + sinbe,)
- [Y X (Qa@A% + mér - g(l),eXtrQ(sin 6 cos be, + sin’ ng))]w
1 . 3
r [ar(rﬁagA) — 99(QA) + 3,(~r’Qsin G cos g ) — o(~rQsin® Og] ext)]
r ’ 9
Loa i ] S DA
=—Q0pA + —1rQ'0yA — —0y(QA)+
r r r
1
+ ;(—2r)Q sin cos 0g] ., — rQY’ sinfcos Og] ., + Q2 sind cos g .,

=Q'9,A — rQY sinf cos g .,

(atB)konv =sin Q' 94A — rQ’ sin® 6 cos Gg?m mit Q' =0,Q
(6.18)
und mit a = @ cos 6 wird die zeitliche Anderung des Vektorpotentials durch die Konvek-
tion mittels
(6,A)konv = ayBcos b (6.19)

dargestellt. Somit ergeben sich die Induktionsgleichungen fiir die Felder zu:
o 77 5 ~ ~
0,A = = (0914 —cot 98914) + apcos OB
r

o ] i i (6.20)
0B =~ (c’)ﬁB — cot 9803) + sin QY 9,A — rQ’ sin® 6 cos 63" ..
= .

Um nun die Gleichungen zu entdimensionalisieren wird folgende Transformation einge-
fiihrt:

B = ByB
A = ByRA
r = R,
n = 1o

0 _ A0
81 ext T Bogl ,ext
2

t = Tdifff: <7
To

(6.21)

Die Skala, die durch B, festgelegt wird, ist willkiirlich. Diese Transformation verédndert
die Gleichungen (6.20) zu

. . . R, .
A = 02A - cot0,A + ap—= cos(6)B
Mo
N N N R3 A
0;B = 653 — cot09yB + Q' — sin(0)(0pA — sin 6 cos eg‘f,ext) . (6.22)

Mo
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Nun sei weiterhin

R.
Ra = qp—
o
R3
Ro = Q=
Mo
A = RA

A0 _ 20
gl,ext - Rdgl,ext

R4
P = RQRQ :a’oQ/—; . (623)
Un

Damit ergeben sich die vollstindig entdimensionalisierten Induktionsgleichungen

ﬁgﬁ = 8313 - cot(@)agﬁ + cos(9)B
0B = 2B - cot(8)dyB + Psin()(A — sin 6 cos 02 ) - (6.24)

Das externe Feld der Magnetopausenstrome kann natiirlich nur berechnet werden,
wenn das Feld des Dynamos im Aufenraum der Dynamozone bekannt ist. Direkt im
Anschluss zur Dynamozone wird das Magnetfeld als internes Potentialfeld betrachtet.
Aus dem Magnetfeld wird durch eine sphirisch-harmonische Analyse (s. Kapitel [2.3) das
Dipolfeld bestimmt. Ein méglicher Einfluss durch den umgebenden, bedingt elektrisch
leitfahigen Mantel wird ignoriert.

6.3.2 Numerische Behandlung des kinematischen Dynamomodells

Das Gleichungssystem (6.24)) kann mit der Methode der finiten Differenzen numerisch ge-
16st werden. Da das Modell achsensymmetrisch ist, muss nur ein Meridian stellvertretend
fiir die ganze Sphire numerisch behandelt werden. Die im Modell vorhandenen GréBen
werden auf einem numerischen Gitter diskret behandelt. Dabei entspricht der Index i dem
Ort (0) und der Index n der Zeit (¢). Fiir die Ableitung nach der Zeit wird die Vorwirts-
differenz angesetzt und fiir die Ableitung nach dem Ort eine zentrale Differenz. Fiir die
Stabilisierung des Gesamtverfahrens wird fiir die Behandlung der zweiten Ableitung im
Diffusionsoperator ein implizites Verfahren benutzt, dass fiir einen Zeitschritt die Losung
eines linearen Gleichungssystems erfordert. Dies ist jedoch relativ leicht und effizient zu
bewiltigen, da die beteiligte Matrix nur in der Haupt- und in den Nebendiagonalen besetzt
und fiir jeden Zeitschritt konstant ist.
Diskretisierung des Gleichungssystems (6.24)) ergibt

Al - A Al 24 + A Al — A
v - e — o) — o+ cos(0;)B}
B! — B" Bl — 2Bt 4 Bl B! — B
1 1 — i+1 1 i—1 _ Cot(el) i+1 i—1 +
At AG? 2A0
Al — A"
+P sin(6;) % — sin(6;) cos(Gi)g?’ext) (6.25)
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und sortiert nach Zeitschritten

— + ) = VB! + —
Al AG? © 276 COSIBE T A
B}"l+1 Br.H—l _ 2B’-1+1 + Br.z+1 B}.’H—] _ B}.’H-]
i il i i—1 + COt(Qi) i+1 i—1 —
At AG? 2A0
n+1
B? . A?+1 — A?—l . 0
A + P sin(6;) YV sin(6;) cos(6:)g) ex | - (6.26)

n

Nun werden beide Gleichungen mit A multipliziert und die linke Seite nach dem Ort i
sortiert

(—Ai;z - 2%9 cot(e,-))A;?j} + (1 - 2AA—;2)A,’.’“ +
(_AAHZ + % cot(@,-)) AMl = Atcos(6,)B! + Al
(—% - 2%9 cot(e,-)) B!+ (1 + 2%) B!+
(—% + % cot(@,-)) B'T! = PAtsin(6;) (A—?+12;;4?—1 — sin(6;) cos(@,-)g(l)’ext) + B!

(6.27)

Die linke Seite dieser Gleichungen lisst sich in Matrixnotation durch A - A"*! ausdriicken
(fiir B analog). Die Matrix A ist iiber alle Zeitschritte konstant. Durch Matrixinversion

lasst sich die Entwicklung des Systems ausgehend von einem Saatfeld berechnen. An den
Polen verschwindet sowohl das toroidale als auch das poloidale Magnetfeld, damit die
Felder und die Stromdichten endliche Werte besitzen. Daher ist

B] = A] :0 (628)
B = A=0 . (6.29)

6.3.3 Modellierungsergebnisse

Die in diesem Kapitel vorgestellten Ergebnisse der Modellierungen sind in [Heyner et al.
(2010) veroftentlicht worden. Ohne externes Magnetfeld wichst das vom Dynamo er-
zeugte Magnetfeld an wenn die Dynamozahl einen kritischen Wert von P = 46 iiber-
schreitet. Unterhalb dieser Dynamozahl zerfillt lediglich das Saatfeld. Fiir viel grof3e-
re Werte als 46 beginnt der Dynamo zu oszillieren. Hier werden zunichst nur monoton
wachsende, dipolare Dynamos im Bereich P.; < P < 70 betrachtet. Fiir die Dynamozah-
len 47 (schwach tiberkritisch) und 60 (stark iiberkritisch) ist die zeitliche Entwicklung des
Dynamomodells in Abbildung [6.4] dargestellt. Konkret ist dort die zeitliche Entwicklung
des internen, achsensymmetrischen Dipolkoeffizienten in Abhiingigkeit von der Zeit ska-
liert in Diffusionszeiten (s. Gleichung (5.12))). Bei konsistenteren Dynamomodellen mit
Riickwirkung der Lorentzkraft auf die Stromung wird das Wachstum des Dynamos durch
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Abbildung 6.4: Vergleich der zeitlichen Entwicklungen des Dynamomodells fiir die Dy-
namozahlen 47 und 60. Mit gepunkteten Linien sind die Fille ohne externes Feld und
mit durchgezogenen Linien die Fille mit externem Feld dargestellt. Der Effekt des a-
quenchings wurde beispielhaft fiir den stark iiberkritischen Fall berechnet (gestrichelten
Linie). Abbildung aus |Heyner et al. (2010).

die gegen die Lorentzkraft geleistete Arbeit begrenzt. Eine Sittigung stellt sich dann ein,
wenn die Lorentzkraft dynamisch genauso bedeutend ist wie die Corioliskraft. Diesen
Effekt kann man natiirlich mit einem kinematischen Dynamomodell nicht ohne weiteres
darstellen. Ein iiberkritscher Dynamo wichst hier in diesem Modell iiber alle Grenzen
(gepunktete Linien in Abbildung [6.4).

Die Stirke des externen Feldes wird hier durch die magnetosphirische Antwortfunk-
tion frsos subsolar @pproximiert. Dadurch, dass das Modell immer mit einem sehr schwa-
chen Magnetfeld initialisiert wird, kann sich der Dynamo zunéchst ungestort durch das
externe Feld entwickeln. Erst wenn die Magnetfeldamplitude soweit angewachsen ist,
dass der magnetische Druck ausreicht, um eine Magnetopause oberhalb der Planetenober-
flache auszubilden, beginnt der Einfluss des externen Feldes, und es stellt sich ein statio-
ndrer Zustand ein. Dabei hingt die finale Dipolfeldstiarke von der Dynamozahl ab. Wenn
die Dynamozahl zu grofl gewihlt ist (P > 54,7), reicht aber das externe Feld nicht aus,
und der Dynamo kann nach einer gewissen Verzogerungszeit wieder ungestort anwach-
sen. Die Antriebstidrke des Dynamos und das externe Feld wirken also gegeneinander. Der

100



6.3 Kinematisches Modell zum Feedbackdynamo

10000 [T

1000 |

ot [NT]

)

9

100 §

O 20 40 60 80 100
Time [diffusion time]

Abbildung 6.5: Vergleich der zeitlichen Entwicklungen des Dynamomodells fiir verschie-
dene Dynamozahlen mit eingeschaltetem externen Feld. Abbildung aus Heyner et al.
(2010).

Ubergang zwischen beeinflussbaren und nicht-beeinflussbaren Dynamos wurde in einer
Parameterstudie ndher untersucht und die Ergebnisse in Abbildung|6.5|dargestellt. Fiir die
Dynamozahlen 50 und 54 zeigt sich auch, dass die Zeit bis zur Séttigung des Dynamos
umso grofer ist, je stirker der Dynamo durch die Konvektion getrieben wird - der Dyna-
mo mit P = 50 wird nach ca. 5 Diffusionszeiten wihrend der mit P = 54,4 erst nach ca.
25 Diffusionszeiten stabilisiert wird. Die letztendlichen Feldstirken unterscheiden sich
auch um ca. 45 nT. Wenn die Dynamozahl groBerer ist als 54,5 , kann der Dynamo nicht
mehr durch das externe Feld begrenzt werden und der Dipolkoeffizient erreicht schnell (je
nach Dynamozahl) Werte von 10000 nT und mehr. Dieses unbegrenzte Anwachsen wird
durch das externe Feld nur verzogert. Ab einer Dynamozahl von mehr als 70 ist diese
Verzogerungszeit praktisch gleich Null.

Das Losungsverhalten des Dynamos ist in gewisser Weise auch von der Anfangsfeld-
starke abhédngig. Sehr schwach initialisierte Dynamos haben immer die gleiche Asympto-
te, allerdings dauert es umso ldnger, bis die stationidre Losung erreicht ist, je schwicher
der Dynamo initialisiert ist. Auch wenn das Startfeld stirker als ist als der asymptotische
Wert kann der Dynamo stabilisiert werden. Allerdings wenn das Saatfeld eine gewisse
Stérke iiberschreitet, kann das externe Feld die Entwicklung nicht mehr beeinflussen und
der Dynamo wichst d@hnlich wie bei einem stark angeregten Dynamo tiiber alle Grenzen.
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Abbildung 6.6: Vergleich der urspriinglichen mit den abgewandelten magnetosphirischen
Antwortfunktionen. Abbildung aus Heyner et al. (2010).

Durch sogenannte quenching-Effekte wie dem magnetischen Auftrieb oder a-quen-
ching (Schmitt und Schiissler| 1989) kann das Wachstum eines iiberkritischen Dynamos
im kinematischen Modell begrenzt werden. Dies ist beispielhaft in Abbildung [6.4] fiir
P = 60 dargestellt (gestrichelte Linie). Das externe Magnetfeld wirkt sich also auf die
zeitliche Entwicklung wie das nicht-lineare a-quenching aus und kann die Entwicklung
des Dynamos stabilisieren.

Hier konnte bisher gezeigt werden, wie die Antriebstirke des Dynamos die Entwick-
lung bei Antwortfunktion frsos sunsolar be€influsst. Es stellt sich nun die Frage, inwieweit
die Form und Amplitude der magnetosphirische Antwortfunktion die Entwicklung des
Dynamos verindert. In einer weiteren Parameterstudie wurde das Verhalten des Dyna-
mos fiir zwei Abwandlungen der Antwortfunktion untersucht. Dazu wurde zum einen die
Antwortfunktion doppelt so stark (model 2) und zum anderen das Maximum der Funktion
hin zu groBeren internen Feldstirken verschoben (model 3), wie es in Abb. [6.6] dargestellt
ist. Als Referenz wurde die bisherige Antwortfunktion ebenfalls eingezeichnet (model 1).
Die zeitliche Entwicklung des Dynamomodells fiir verschiedene Dynamozahlen fiir diese
Abwandlungen der Antwortfunktion ist in Abbildung [6.7] gezeigt. Wenn man die Dyna-
momodelle fiir die Antwortfunktionen model 1 und model 2 vergleicht, erkennt man, dass
die Breite des Losungsbereichs (beziiglich der Dynamozahlen), bei denen der Dynamo
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Abbildung 6.7: Links: Zeitliche Entwicklung des internen Dipolfeldes fiir verschiedene
Dynamozahlen fiir die Antwortfunktion model 2. Rechts: Vergleich der zeitlichen Ent-
wicklung der Dynamos mit den Dynamozahlen 50 und 51 fiir die Antwortfunktionen 1
und 3. Abbildung aus Heyner et al.| (2010).

durch den Feedback begrenzt werden kann, von der Amplitude der ansteigenden Flanke
der Antwortfunktion beeinflusst wird. Bei einem Vergleich der Antwortfunktionen model
1 und model 3 wird klar, dass die Sattigungsfeldstirke von der Lage (bzgl. des internen Di-
polfeldes) des Maximums der Antwortfunktion abhiingt. Je groer das interne Dipolfeld
ist, bei dem das externe Dipolfeld das Maximum erreicht, desto stdrker ist das Dipolfeld
in der Sattigung.

In Zukunft kann mit diesem Modell auch ein stirker angeregter Dynamo mit komple-
xerem Modenspektrum untersucht werden. Wenn das interne Dipolfeld auch zu oszillieren
beginnt, ergibt sich eventuell wie beiDarah und Sarson|(2007) (vgl. Kapitel[6.1)) eine vol-
lig neue Situation. Dabei ist im Fall des magnetosphirischen Feedbacks die Frequenz des
externen Feldes gleich dem des internen, allerdings kann sich auf Grund der endlichen
Kommunikationszeit eine Phasendifferenz herausstellen. Die Dicke der Dynamozone, die
im wesentlichen durch den inneren Kern vorgegeben wird, spielt dabei die entscheidende
Rolle. Die Auswirkungen dieser Phasendifferenz konnte man im kinematischen Modell
mittels einer zeitlichen Verzogerung in der Antwortfunktion modellieren.

6.4 Analytische Analyse eines kinematischen Dynamos mit
einem externen Feld

Nach der Betrachtung der zeitlichen Entwicklung eines kinematischen Dynamos unter
dem Einfluss eines externen Feldes im Hinblick auf die Merkursituation soll nun unter-
sucht werden, wie die einzelnen Parameter der magnetosphirischen Antwortfunktion die
Entwicklung des Feedbackdynamos beeinflussen. Dies ist einer erster Schritt zur Ver-
allgemeinerung des Feedbackmodells, da somit auch andere Situationen studiert werden
konnen, wie zum Beispiel der Merkur in der Friihzeit des Sonnensystems als noch an-
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dere Sonnenwindbedingungen herrschten. AuBlerdem ist noch nicht klar, wie stabil die
stationdren Losungen des Feedbackdynamos sind. Dazu wird das Modenspektrum des
Dynamos stark eingeschrinkt. Mit dieser Vereinfachung ist es moglich, das Problem ana-
lytisch zu betrachten und damit allgemeinere Aussagen zu treffen. Die hier enthaltenen
Analyseergebnisse sind in Heyner et al.| (201 1a)) publiziert.

6.4.1 Das vereinfachte Grundmodell des kinematischen Feedbackdy-
namos

Das Ausgangsmodell fiir den kinematischen Dynamo ist wieder durch das aus der Induk-
tionsgleichung stammende Gleichungssystem (6.24]). Aber hier soll nun statt der sphéri-
schen Formulierung auf eine einfachere kartesische Formulierung zuriickgegriffen wer-
den. Das entstehende Gleichungssystem enthilt durch die Einfiihrung kartesischer Koor-
dinaten weniger Terme und ist damit einfacher analytisch zu betrachten. Die Koordinaten
(x,y, z) entsprechen der Poldistanz (mit x = 0 als Nordpol, x = 7r/2 als Aquator und x = 7
als Siidpol), dem Azimuth und der radialen Richtung. Das Gleichungssystem (6.24) hat
dann folgende Form:

A = A" +Bcosx
B = B’ +Psinx(A’ - g} cosx) . (6.30)

Hier sind die Abkiirzungen = 0, und’ = d, eingefiihrt. Die Losungen dieses Gleichungs-
systems verhalten sich qualitativ @hnlich wie die Losungen des sphérischen Ansatzes.
Das externe Feld wird durch den 8(1) o - Gauss-Koeffizienten beschrieben, der dem in-
ternen Dipol entgegengerichtet ist. Dieser Term ist der wesentliche Unterschied zu dem
Modell von Schmitt und Schiissler (1989), macht das Gleichungssystem inhomogen und
erzeugt, wie im letzten Kapitel dargestellt, vollig neue Losungen des Dynamomodells.

Ohne diesen externen Term ist das Gleichungssystem linear. Die Losungen sind von
Schmitt und Schiissler| (1989) schon beschrieben worden, allerdings in sphérischer Geo-
metrie. Die zeitliche Entwicklung der Felder ist proportional zu

A, B oc exp(At) (6.31)

und fiir antisymmetrische Moden (z.B. dipolare) ist sie fiir verschiedene Dynamozahlen
P in Abbildung[6.8]dargestellt. In sphirischer Geometrie ist 46 die kritische Dynamozahl
(Schmitt und Schiissler;|1989), bei der das Wachstum der Dipolmode einsetzt, aber in kar-
tesischer Geometrie ist sie 26. Diese Dipolmode wird ab P = 272 wieder zerfallen. Alle
anderen auftretenden Moden sind oszillatorisch und benétigen viel grolere Dynamozah-
len, um anzuwachsen als hier betrachtet werden.

Hier wird das Losungsspektrum auf die Moden beschrinkt, die ein Magnetfeld anti-
symmetrisch (wie ein Dipol) zum Aquator erzeugen. Die Reihenentwicklungen in Zer-
fallsmoden (harmonische Moden der Diffusionsgleichung) wird der Einfachheit halber
nach dem ersten Glied abgebrochen:

Z a;(t) sin(ix) ~ a(t) sin x
i=13,.

B(x,f) = Z bi(?) sin(ix) ~ b(z) sin(2x) . (6.32)

i=24,...

A(x, 1)
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Abbildung 6.8: Schema der komplexen Zahlenebene der Eigenwerte A der Dynamoldsun-
gen fir eine Dynamozahl P > 0. Auf der Ordinate ist der Realteil Ag und auf der Abszisse
der Imagindrteil A, aufgetragen. P wichst in Pfeilrichtung an und je nach Grofle werden
unterschiedliche Moden angeregt wie durch die farbigen Linien dargestellt ist. Fiir 4z < 0
erhilt man zerfallende Losungen und anwachsende fiir Az > 0. Fiir 4; > 0 oszillieren
die Losungen wihrend sie sich monoton fiir A; = 0 verhalten. Die erste, monotone Mode
wichst fiir P > 26 wihrend die erste oszillatorische Mode erst ab P = 493 anwéchst.
Abbildung nach [Schmitt und Schiissler| (1989).

Mit diesem Ansatz gelangt man zu einem Gleichungssystem fiir die Koeffizienten:

, b

a = —at3 (6.33)
. P

b :.4b+§(a—ﬁﬁg : (6.34)

Mit der letzten Gleichung ist sofort ersichtlich, wie das externe Feld in das Modell ein-
greift. Das externe Feld der Magnetosphire reduziert die Wirkung der differentiellen Ro-
tation, die aus dem poloidalen Feld ein toroidales erzeugt. Die Gesamteffektivitit des
Dynamos wird damit reduziert.

Zeitliches Differenzieren von (6.33)), Ersetzen von b und Verwenden von & = Aa und
G = A*a ergibt eine charakteristische Gleichung fiir den Eigenwert A:

L +51+@-P/4H=0 . (6.35)
Fiir 4 = 0 ergibt sich gerade die kritische Dynamozahl von P = 16 wihrend sie fiir das

vollstandige System 26 ist.
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Abbildung 6.9: Schema der Losungsiste fiir ein konstantes externes Feld. Die Dynamo-
zahl P auf der Ordinate ist hier auf die kritische normiert und auf der Ordinate ist das
Verhiltnis der internen Dipolstirke ay und der Stirke des externen Dipols aufgetragen.
Abbildung nach Heyner et al.|(2011a).

6.4.2 Vereinfachter kinematischer Dynamo mit konstantem externen
Feld

Aus den Gleichungen (6.33) und (6.34) folgt, dass fiir stationdre Losungen

b() = 2610
ap P
= (6.36)
g(l),ext P - 16

gelten muss. Hieraus ist ersichtlich, dass neben der Dynamozahl das Verhiltnis vom inter-
nen zum externen Feld entscheidend fiir die Dynamoldsung ist und nicht nur die externe
Feldstirke allein. Die beiden Losungsiste fiir den Feedbackdynamo ergeben sich durch
die Gleichung (6.36) und sind in Abbildung [6.9]eingezeichnet. Die Losungen mit P > 16
sind instabil. Eine kleine Abweichung von der exakten Losung ldsst das Magnetfeld des
Dynamos anwachsen, bis eventuell ein nicht-linearer Sattigungseffekt einsetzt, der in die-
sem Modell nicht enthalten ist. Der Ast mit einem a/ g(l”ext < 0 Verhiltnis, ist ein positiv
riickgekoppelter, subkritischer Fall, der als Magnetokonvektion zu verstehen ist - ohne
das externe Feld zerfillt das Magnetfeld. Die Losungen mit P < O entsprechen einem ne-
gativ riickgekoppelten Dynamo mit schwachem Magnetfeld. Diese Losung wurde zuerst
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von Levy|(1979) angegeben und von Glassmeier et al.|(2007)) aufgegriffen und dort weak-
field branch genannt. Dieser Name sollte nicht mit den aus der Dynamotheorie bekannten
weak-field dynamos verwechselt werden, was auf ein bestimmtes Kriftegleichgewicht im
Kern hindeutet (s. Kapitel [5.5). Bei diesen weak-field Dynamos ist allerdings das externe
Feld stets grofler als das interne (ag/ g‘l)’ext < 1) - dies ist fiir die Merkursituation unrea-
listisch und konnte auch als Grenzfall der Magnetokonvektion bezeichnet werden. Der
Dynamoprozess kommt allerdings hier nicht zum Erliegen, wenn das externe Feld abge-
schaltet wird.

6.4.3 Vereinfachter kinematischer Dynamo mit variablem externen
Feld

Im Allgemeinen kann das externe Feld auch vom internen abhiingen wie es im Kapitel
B tiber die Antwortfunktionen dargestellt ist. Dies verdndert die Losungen des kinemati-
schen Dynamos erheblich.

Im Kapitel [3.5| wurde mit starken Vereinfachungen eine Antwortfunktion speziell fiir
den heutigen Merkur entwickelt (s. und Abbildung [3.10)). Mit dieser Art der Ant-
wortfunktion verliduft die Entwicklung eines Dynamomodells wie folgt: Der Dynamo
wird mit einem schwachen Saatfeld initiiert und wéchst exponentiell fiir iberkritische
Dynamozahlen. Wenn das Oberflachenfeld einen Wert von etwa 100 nT erreicht, kann
sich eine Magnetopause ausbilden und das externe Feld beginnt auf den Dynamo einzu-
wirken. Damit kann das Wachstum des Dynamos gestoppt werden (s. Abbildung [6.5)).
Wenn allerdings die Dynamozahl zu grof3 ist (die Effektivitdt des Dynamos also groB ist),
kann das Dynamowachstum nicht begrenzt werden. Wenn das Saatfeld zu gro8 ist, kann
der Dynamo ebenfalls nicht durch das externe Feld stabilisiert werden. Ein kleiner Ein-
blick in die Abhingigkeit der Dynamoentwicklung von den Antwortfunktionsparametern
wurde im Kapitel [6.3] tiber numerische Experimente gegeben, aber diese Methode ergab
nur ein grobes Bild.

Um das Verhalten des Feedbackdynamos besser zu verstehen, werden hier nun zwei
verschiedene experimentelle Ansétze fiir die Antwortfunktion diskutiert, bei denen das
externe Feld vom internen abhéngt. Diese dhneln in erster Ndaherung der frsos subsolar FUNk-
tion aus Kapitel [3.5] unterscheiden sich aber im Detail. Die hier verwendeten Funktionen
haben den Vorteil, dass sie nicht zusammengesetzt sind und sich somit leichter und tiber-
sichtlicher die Auswirkungen auf den Dynamoprozess ablesen lassen konnen.

6.4.3.1 Analytische Antwortfunktion I

Die erste Funktion lautet
8% o = Coaexp(-a/s) ,co > 1 (6.37)

und ist in Abbildung [6.10] dargestellt. Die stationdren Losungen ao, by bestimmen sich
durch

bo = 2610
P-16 g

o = X = coexp(—ao/s) (6.38)
ao
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6 Vereinfachende Modelle zum Feedbackdynamo

gg,ext A

c,G/e.-

0 G 3
Abbildung 6.10: Schema der ersten analytischen Antwortfunktion. Diese Funktion ist
punktsymmetrisch zum Ursprung. Abbildung nach Heyner et al.| (201 1a).

Die stationére poloidale Mode ist dann durch

P-16
PC()

ap=—¢In (6.39)
gegeben und die verschiedenen Losungsiste sind in Abbildung [6.11] dargestellt. Bei die-
sem Fall hiingt es von den Parametern der Antwortfunktion ab, ob es eine stabile Losung
gibt. Fiir den linken Ast in [6.11], also fiir P < 0, gibt es stabile, stationire Losungen,
allerdings nicht fiir ¢; < 1. Fir P > 16 gibt es eine stationdre Losung aber diese ist
instabil - unabhéngig von den Parametern der Antwortfunktion. Diese analytische Ant-
wortfunktion verdndert das Verhalten des Dynamos nur geringfiigig gegeniiber dem Fall
eines konstanten externen Feldes.

6.4.3.2 Analytische Antwortfunktion II

Wenn der Anstieg in der Antwortfunktion quadratisch ist, veridndert dies das Losungsver-
halten des Systems drastischer. Um dies darzustellen, wird als zweite analytische Ant-
wortfunktion

8] ex = Cosign(a)a® exp(=a/s) ,co > 0 (6.40)

definiert und diese ist in Abbildung[6.12]dargestellt. Die stationdren Losungen sind durch
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-

1/(1-c,) 0 1 P/IG

Abbildung 6.11: Stationdre Losungen des kinematischen Dynamos mit analytischer Ant-
wortfunktion I in Abhédngigkeit der Dynamozahl und den Parametern ¢y und ¢ der Ant-
wortfunktion. Abbildung nach Heyner et al.| (2011a).

gg,ext A

ooy (<2 S— e

>

0 2C a

Abbildung 6.12: Schema der zweiten analytischen Antwortfunktion. Diese Funktion ist
punktsymmetrisch zum Ursprung. Abbildung nach Heyner et al.| (201 1a).
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gg,ext A

. _
o a, G a; 3

Abbildung 6.13: Schematische Darstellung des relativen externen Feldes in Abhingigkeit
des internen poloidalen Dipolfeldes. Fiir eine feste Dynamozahl gibt es zwei stationire
Losungen (a; und a,) aber nur a; ist stabil, wie durch die Pfeile angedeutet. Abbildung
nach Heyner et al.| (201 1a).

bo = 2610

P-16 g
= 22 = capexp(—ag/s) . 6.41)

P N}

gegeben. Das relative externe Feld wie in Gleichung (6.41) ist in der Abbildung [6.13|
fiir verschiedene interne Dipolstirken dargestellt. Bis zu einem Limit von
Prax = 16/ (1 — cos/e) gibt es zwei stationdre Losungen a; und a,, von denen aber nur a;
stabil ist. Wenn die Dynamozahl gro3er ist, kann der Feedback das Anwachsen des Dyna-
mos nicht verhindern. Das Maximum des relativen externen Feldes in Gleichung (6.41),
cose”!, entscheidet iiber die Struktur der Losungsiste wie sie in Abbildung darge-
stellt sind. Je nachdem, ob dieses Maximum groBer oder kleiner 1 und wie das Vorzeichen
der Dynamozahl P ist, ergeben sich stabile bzw. instabile Losungsiste (Tabelle[6.T)). Diese
zweite analytische Antwortfunktion mit dem vereinfachten kinematischen Dynamo zeigt
qualitativ ein dhnliches Verhalten wie der sphérische, kinematische mit voller Modenent-
wicklung unter dem Einfluss der frsos_subsolar-Funktion wie in Kapitel [3.5| beschrieben:

e In einem begrenzten Bereich von Dynamozahlen kann der Feedback das Wachstum
des Dynamos begrenzen.

e Wenn die Anfangsfeldstirke zu groB ist, wachsen die Magnetfelder unbegrenzt an.

Das Maximum der relativen Antwortfunktion g(l) ext/ B cose”! bestimmt die Bandbreite der
Dynamozahlen, fiir die eine stabile, schwache Losung existiert. Die Breite der relativen
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6.5 Einfluss der Lorentzkraft: Einschdtzung mit einem Scheibendynamo-Modell

Tabelle 6.1: Stabilitit der stationdren Losungen fiir die analytische Antwortfunktion II fiir
verschiedene Parameterkonfigurationen.

P<0 P> 16
cose™ > 1 a; instabil, a, stabil a, stabil, a, instabil
cose ! < 1 keine stationdren Losungen a; stabil, a, instabil

Antwortfunktion bestimmt dann die internen Magnetfeldstirken dieser schwachen Losun-
gen. Da die absolute Stérke des externen Feldes im wesentlichen durch den dynamischen
Druck des Sonnenwindes pg, bestimmt wird, ist dieser Parameter von grofler Bedeutung
fiir das Feedbackdynamomodell.

6.5 Einfluss der Lorentzkraft: Einschitzung mit einem
Scheibendynamo-Modell

Im planetaren Dynamo stellt der magnetosphérische Feedback einen neuen kinematischen
Sattigungsmechanis dar. Ein anderer Sittigungsmechanismus im Dynamosystem beruht
auf der Lorentzkraft. Diese kann das Anwachsen der kinetischen Energie begrenzen und
damit die Umwandlung von kinetische Energie in magnetische Energie, also den Dyna-
moeffekt beeinflussen. Um diese Situation zu veranschaulichen, kann der einfach aufge-
baute Scheibendynamo nach Bullard (1978), der in Kapitel @ schon behandelt wurde,
erweitert werden.

Um nun in diesem Modell einen negativen externen Feedback einzufiihren, kann man
ein externes Magnetfeld einfiihren, dass dhnlich wie bei der planetaren Situation stets

a, A a, A

1/(1-g c/e)0 1 P/16 0 1 P/1€

Abbildung 6.14: Stationdre Losungen des kinematischen Dynamos mit analytischer Ant-
wortfunktion II in Abhéingigkeit der Dynamozahl und den Parametern ¢, und ¢ der Ant-
wortfunktion. Links: cosce™" > 1. Rechts : cose™' < 1. Abbildung nach Heyner et al.
(201 1a)).

111



6 Vereinfachende Modelle zum Feedbackdynamo

1S T

Abbildung 6.15: Die ,,Antwortfunktion” in Gestalt der Wicklungszahl N in Abhingigkeit
des Spulenstroms / fiir den Scheibendynamo.

anti-parallel zum urspriinglichen gerichtet ist. Wenn man allerdings stattdessen die Win-
dungszahl der Spule in Abhéngigkeit des Spulenstroms stellt, hat dies den gleichen Effekt
wie die Uberlagerung mit einem antiparallelen Feld. Dieses Verhalten kann man mit ei-
nem Ansatz

N() = Ny — al’e™ (6.42)

realisieren. Hier wurde eine Antwortfunktion eingearbeitet, die von der Form her der
vereinfachten Version aus Kapitel [3.5] dhnelt. Zunidchst sei hier der Einfachheit halber
Ny = @ = 8 = | angenommen. Dann ergibt sich eine Funktion wie sie in Abb. [6.15]
abgebildet ist. Dann wird das DGL-System wie folgt verdndert:

I

[(1 — PehPw - 1] I
1-(1=rPehrr . (6.43)

w

Die Abb. [6.16] zeigt die zeitliche Entwicklung des Scheibendynamos mit Feedback bei
einem Kontrollparameter P = 500. Im Vergleich zum Fall ohne Feedback ist hierbei
zu sehen, dass das Feedbackfeld das Gesamtmagnetfeld absenkt, damit die Lorentzkraft
vermindert und schlielich dadurch das Anwachsen des Stromes bremst. Der Strom und
die Rotationsgeschwindigkeit erreichen beide so ein leicht hoheres Maximum. Durch die
Verzogerung verldangert sich auBerdem auch noch die Schwingungsperiode. Aus dem Ver-
schwinden der zeitlichen Ableitungen ergibt sich ein stationdrer Zustand bei I, = 1,38
(numerisch bestimmt) und Pw, = If.

Wenn 5 = 0,5 gewihlt wird, verschiebt sich das Minimum der Windungszahl zu I = 4.
Die zeitliche Entwicklung ist dann durch den Feedback dominiert und es tritt eine Sét-
tigung der Stromstérke ein. Die Rotationsgeschwindigkeit kann linear mit der Zeit an-
wachsen wie die Abb. zeigt. Zusammengefasst kann hier also festgehalten werden,
dass der Feedback das Anwachsen der Lorentzkraft vermindern bzw. frithzeitig beenden
kann. Dadurch wird das Rotieren der Scheibe von der Magnetfelderzeugung entkoppelt.
In einer Simulation des planetaren Dynamos sind die Verhiltnisse jedoch komplexer und
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NN W b

1}
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0.05f

S 0.00f
-0.05f
-0.10t
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t
—— mit Feedback —— ohne Feedback

Abbildung 6.16: Zeitliche Entwicklung des Scheibendynamos mit Feedback bei einem
Kontrollparameter P = 500. Strom und Winkelgeschwindigkeit des Dynamos mit (rot)
und ohne (blau) Feedback in Abhéngigkeit der Zeit.

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
t
—— mit Feedback —— ohne Feedback

Abbildung 6.17: Zeitliche Entwicklung des Scheibendynamos mit (rot) und ohne (blau)
Feedback bei einem Kontrollparameter P = 500 und g = 0,5.
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6 Vereinfachende Modelle zum Feedbackdynamo

durch die erhohte Dimensionalitit werden zusitzliche Freiheitsgrade im System mog-
lich. So ist zum Beispiel die Bewegung nicht wie hier immer senkrecht zum Magnetfeld
und die Lorentzkraft behindert nicht direkt die Konvektion sondern verindert ihr Muster.
Die Auswirkungen des Feedbacks auf ein numerisches Modell eines planetaren Dynamos
wird in Kapitel [7.3] studiert.
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7 Dynamische Simulation des
Feedbackdynamos mit einem
dreidimensionalen Modell

7.1 Grundgleichungen

Die Simulationen des 3D-Dynamos mit externem Feld erfolgen mit dem sog. pseudo-
spektralem Simulationsprogramm MAGIC (Wicht|2002, |Christensen und Wicht 2007).
In den genannten Quellen ist eine gute Beschreibung der verwendeten numerischen Ver-
fahren zu finden, auf der die folgende Darstellung basiert. In dem numerischen Modell
wird eine sich drehende Kugelschale (mit konstanter Winkelgeschwindigkeit) mit inne-
rem Radius Ricg und dulBerem Radius Rcyp betrachtet, in derem Inneren sich eine inkom-
pressible, leitfihige Fliissigkeit (Eisen-Nickel Gemisch) befindet, wie in Abbildung
dargestellt. Durch das Ausfrieren des inneren Kerns, primordiale Restwidrme und even-
tuelle radioaktive Quellen (als volumetrische Wéarmequelle) kann Wérme in diese Scha-
le einspeist werden, so dass ab einem gewissen Grad eine Auftriebskraft entsteht, die
fiir thermische Konvektion sorgt. Auflerdem ist es moglich, die Konvektion anteilwei-
se oder komplett durch einen Konzentrationsgradienten anzutreiben, der z.B. durch die
Freisetzung eines leichten in der Fliissigkeit gelosten Elements entsteht. AuBBer durch die
Auftriebskraft wird die Bewegung der Fliissigkeit durch verschiedene Krifte (Coriolis-
Kraft, Druckgradient-Kraft, Lorentz-Kraft und viskose Krifte) beeinflusst und kann dabei
ein Magnetfeld modifizieren. Ein Dynamo kann aus sich heraus kein Magnetfeld erzeu-
gen, sondern ist auf ein Saatfeld angewiesen. Dadurch kann bei geeigneten Bedingun-
gen ein selbsterhaltender Dynamo entstehen, der unabhingig vom Saatfeld oder dufe-
ren Feldern fortbesteht. Dem konvektiven Wirme- bzw. Stofftransport ist noch eine ma-
gnetische Diffusion und Wirmeleitung iiberlagert, welche Unterschiede im Magnetfeld
bzw. im Temperatur- oder Konzentrationsfeld abbauen. Im hier benutzten Modell wer-
den verschiedene Annahmen gemacht, die die zu Grunde liegenden Gleichungen etwas
vereinfachen. Erstens werden keine Dichteiinderungen zugelassen, auler denjenigen, die
zum Generieren von Auftrieb notwendig sind (Boussinesq-Néherung; fiir eine detailier-
tere Darstellung sei hier z.B. auf|Spiegel und Veronis| (1960) verwiesen), so werden zum
Beispiel Schallwellen unterdriickt. Zweitens ist die charakteristischen Geschwindigkeit
der Strobmung im Vergleich zur Lichtgeschwindigkeit so langsam, dass Verschiebungs-
strome vernachlédssigt werden (Prd-Maxwell). Drittens wird die elektrische Leitfdhigkeit
und die kinematische Viskositit als homogen und isotrop angenommen. Viertens wird die
thermische und chemische Diffusivitit als gleich angenommen, so dass der unten betrach-
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Rotationsachse

Tangentialzylinde

innerer
Kern

Abbildung 7.1: Modellgeometrie fiir die 3D-Dynamosimulationen. Die Dynamozone
(flissiger, duBerer Kern) wird innen berandet durch den inneren, festen Kern und auflen
durch den, auf Zeitskalen des Dynamos, starren, rotierenden Mantel.

tete Temperaturgradient gleichzeitig ein Gradient in der Konzentration von einem leich-
teren gelosten Element (dazu wird hiufig Schwefel in Betracht gezogen) in dem Eisen-
Nickel Gemisch darstellen kann (Wicht et al.[2007). Um nun die Dynamik des Anfangs-
Randwertproblems zu bestimmen, werden Evolutionsgleichungen fiir die Geschwindig-
keit (Navier-Stokes), fiir das Magnetfeld (Induktionsgleichung) und das Temperaturfeld
(Energiegleichung) gelost. Diese Gleichungen werden im Ruhesystem des Mantels ge-
16st, dadurch tritt die Coriolis-Kraft als Scheinkraft auf und das duBere Magnetfeld wird
damit im natiirlichen Referenzsystem der Kruste angegeben.

Folgendes entdimensionalisiertes, magnetohydrodynamisches Gleichungssystem wird
numerisch in Zeitschritten integriert:

ov
E(a—;+y-ﬂ) = EAM—ZH—Zgny+Pi(yxg)x§+RaTgr (7.1)

m

0B = Yx(WxB)+5-AB (12)
oT 1
E+M-ZT = ﬁAT+e (7.3)
Vv = 0 (7.4)
(VB = 0) . (7.5)
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7.1 Grundgleichungen

Tabelle 7.1: Die 4 dimensionslosen Kontrollparameter mit ihren Definitionen und das Ska-
lenverhiltnis fiir die 3D Dynamosimulationen. Werte aus |Christensen und Wicht (2007).

Kontrollparameter Definition Modellwert Terrestrischer Wert
v
Ekman-Zahl E = 107%...107° 10715,..1071
QD?
14
Prandtl-Zahl P = - 1 0,1...1
K
v
magnetische Prandtl-Zahl P, = - 1 107¢...107
n
e : agodTD
modifizierte Rayleigh-Zahl Ra = Q 1...50 > 1
V.
e Ricp
Skalenverhiltnis X = 0,35 0,35
Rewms

In den Gleichungen (7.1)-(7.3)) treten 4 dimensionslose Kontrollparameter auf (s. Tabelle
[7.1), die die Flissigkeit charakterisieren und ein weiterer, der die Michtigkeit der Ku-
gelschale angibt. Die Rayleigh-Zahl Ra ist proportional zum superadiabatischen Tem-
peraturunterschied zwischen innerem Kern und Kern-Mantel-Grenze. Sie ist somit ein
Ma fiir die Stirke der Konvektion im Kern. Die Ekman-Zahl beschreibt das Verhiltnis
von viskosen Kriften zur Corioliskraft. Die magnetische Prandtl-Zahl ist das Verhéltnis
von viskoser und magnetischer Diffusivitdtskonstante. Die Prandtl-Zahl steht fiir das Ver-
hiltnis von viskoser zu thermischer Diffusivitdtskonstante. Wie in Tabelle [/.1| dargestellt,
sind die numerischen Dynamomodelle in zwei von ihren Kontrollparametern um einige
GroBenordnungen von der Realitédt entfernt. Dies ist durch die begrenzten numerischen
Ressourcen begriindet. Trotz dieses Nachteils gelingt es in den Simulationen die Konvek-
tion einigermallen realistisch darzustellen. Die lokale Rossby-Zahl und die magnetische
Reynoldszahl (s. Kapitel [5.1] und in den Simulationen entspricht in etwa den Er-
wartungen fiir planetare Dynamos. Die in den Gleichungen auftretenden physikalischen
GroBen, ihre Symbole und die eventuellen Entdimensionalisierungen werden in Tabelle
[E] zusammengefasst. Ein Stern als Index bezeichnet eine dimensionsbehaftete Grofe,
die entdimensionalisiert wird. Die Gleichungen fiir die Inkompressibilitit der Stromung
und die magnetische Quellenfreiheit werden implizit erfiillt, da fiir beide Felder
eine Mie-Zerlegung (in toroidale und poloidale Anteile) angesetzt wird. Die linearen Ter-
me werden auf einem spektralen Gitter berechnet. Im Gegensatz dazu, werden die nicht-
linearen auf dem lokalen Gitter ermittelt, da diese mehrere spektrale Moden verkoppeln
konnen. Die linearen Terme werden auf das lokale Gitter per inverser Fouriertransfor-
mation in radialer und azimuthaler Richtung und mittels einer sphérisch-harmonischen
Synthese (manchmal auch Legendre-Transformation genannt, was aber zu Verwechslun-
gen fiihrt) in polarer Richtung umgeformt. Daher die Namensgebung pseudo-spektral.

Zur Einkopplung des externen Magnetfeldes wird die magnetische Randbedingung an
der Kern-Mantel-Grenze modifiziert. Normalerweise wird lediglich gefordert, dass das
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Tabelle 7.2: Physikalische Gréen in der Dynamosimulation und die Entdimensionalisie-
rungsvorschriften.

Physikalische Grofie Symbol Entdimensionalisierung
interne Heizrate (z.B. Radioaktivitit) €
kinematische Viskositit v
Schalendicke D = Revs — Rics
Rotationsgeschwindigkeit Q
thermischer Expansionskoeffizient a
super-adiabatischer Temperaturunterschied oT
thermale Diffusivitét K
magnetische Diffusivitit n
Massendichte Pm
L>S
Lénge L L = —
D
) vt
Zeit t r = =
D2
. . . DV*
Geschwindigkeit v vV = —
v
o
Magnetfeld B B = —B
Pm€2
. : g
Gravitationsbeschleunigung g g =
8cMB
T*
Temperatur T T = —
oT
: : I
nichthydrostatischer Druck I1 I =
PmVE
magnetische Permeabilitit u u = —
Ho

dufere Magnetfeld nur einem internen Potentialfeld entspricht - dies muss dann um das
externe Feld erweitert werden.

Fiir das Magnetfeld wird eine Zerlegung nach poloidalen und toroidalen Feldern ge-
wihlt:

B=B, +B =Vx(A,+A,)=YxeF+YxVxeh . (7.6)

—pol ' —tor
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7.1 Grundgleichungen

Hierbei bezeichnen 7 und #; das toroidale bzw. das poloidale magnetische Vektorpoten-
tial. Fiir die Einkopplung des externen Feldes ist die zeitliche Entwicklung des poloidalen
Magnetfeldes besonders wichtig und wird daher hier dargestellt. Die zeitliche Entwick-
lung des Geschwindigkeitsfeldes erfolgt analog. Die Potentiale werden in horizontaler
Richtung (6, ¢) nach komplexwertigen Kugelflichenfunktionen Y;,,(6, ¢) und in radialer
Richtung nach Tschebyschoftf-Polynomen C,(r) entwickelt:

L

+1 L + N
B 0.9 = > > BnM¥n(0,9) = > > > BruCa(¥i(0,9)  (1.7)

I=1 m=-1 =1 m=-1 n=0
mit C,(r) cos(narccosr) . (7.8)

Aus der Definition des poloidalen Magnetfeldes ergibt sich die fiir Spektraltransformatio-
nen wichtige Beziehung (z.B. Wolf-Gladrow et al.|[1987)

eB=—-AyP . (7.9)

Dabei ist

. 7.10
r2sin’6 ¥ (7-10)
der horizontale Anteil des Laplace-Operators in Kugelkoordinaten (z.B. Bronstein et al.
2001). Dieser wirkt bekanntlich auf die Kugelflichenfunktionen nach der Vorschrift:

I(I+1)
——

1
Ay = 2—_69(811’1 969) +
r-sinf

AHYlm = - Ylm . (711)

Die Kugelflichenfunktionen sind demnach Eigenfunktionen des horizontalen Laplace-
Operators in Kugelkoordinaten und vereinfachen daher immens die Berechnung der Dif-
fusionsterme.

Zur Beschreibung der zeitlichen Entwicklung des Magnetfeldes wird die Induktions-
gleichung im Spektralraum dargestellt. Dazu werden GréBen auf dem lokalen Gitter durch
Integration unter der Ausnutzung der Orthogonalititsrelation

lemY;m' dQ = (51’15m’m (712)

Q(r)

in den Spektralraum iiberfiihrt. Zur Abspaltung des poloidalen Magnetfeldanteils wird die
Induktionsgleichung mit ¥; e multipliziert und iiber die Sphire € integriert:

. 1
o [ Viepan = [VieTxoxpaas o [ vieapdo
m

Q(r) Q(r) Q(r)

I(l+1 . 1 I(l+1 I(+1

D o) = fY;ng pao+ -0 e DI o) @13
r? 4 Pn 12 r2

Q(r)

wobei D = V x (v x B) gilt. Die radialen Ableitungen wirken nur auf die Tschebeyschoff-
Polynome in der Entwicklung von g:

N
0Fs = D PoimrCalr) . (7.14)
n=0
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Daher ergibt sich die zu 16sende Differentialgleichung fiir die Koeffizienten %},

l(l+1) [( 1 l(l+1))c()_ 1 e (r)]%lmn:fy;ngr.gdﬂ (7.15)

Q(r)

Fiir einen Zeitschritt muss die rechte Seite mit dem nichtlinearen Dynamo-Term D
und der Diffusionsanteil bekannt sein. Das Integrationsgebiet wird in Kugelschalen mit
Index k aufgeteilt (C,x = C,(r1)). Dies veridndert die zeitliche Entwicklungsgleichung fiir
die magnetische, poloidale Potentialfunktion

I(l+1 I(l+1 1 I+1
! nkal‘PBlmn( ) ( ( 2 )) nkPBlmn( ) ( )62 nk%lmn(t) fY;’ngerQ
I’k m I"k m I"k

Qk
(7.16)
In dieser Gleichung und von hier ab in diesem Kapitel gilt die Konvention, dass iiber
den Index n implizit summiert wird, wenn er doppelt in einem Term auftaucht. Die %}-
Koeffizienten beeinhalten die zeitliche Entwicklung und deren zeitliche Ableitung wird
mit der Vorwirtsdifferenz realisiert:

B imn(t + 61) — Py un(t
0Py = 2= Thn®) (7.17)

Fiir eine bessere Ubersicht werden drei Matrizen definiert:

a+1

Ay, = C, 7.18

k 2ot k (7.18)
1 I(+1)(l(l+1

G = o2 )((J; ) €= 32Cs (7.19)
Pm r n
Qi

Dadurch vereinfacht sich die Entwicklungsgleichung
AknPBlmn(t + 6t) - AknPBlmn(t) + Gkn%lmn(t) = Dklm(t) (721)

Die Matrix A ist nur abhéngig von der Ordnung / aber nicht vom Grad m. Auf Grund

der Abhiingigkeit von 67 muss die Matrix A bei jeder Anderung des Zeitschritts ange-
passt werden. Die Matrix G enthilt die Berechnung der Diffusion und ist ebenfalls nur

abhingig von der Ordnung [/ aber nicht vom Grad m. Die Matrix G hingegen kann fiir

alle ZeitschrittgroBen zunichst konstant gehalten werden. Uber die Matrix D, die die

Wirkung des Stromungsfeldes auf das Magnetfeld beschreibt, kann eine Modenkopplung
des poloidalen und toroidalen Feldes sowie verschiedener (I, m) Moden stattfinden. Dies
ist numerisch effizient, verhindert aber eine direkte Nachverfolgung der Wechselwirkung
einzelner spektraler Stromungsmoden mit Magnetfeldmoden, wie es z.B. Bullard und
Gellman| (1954) studiert hatten.

120



7.1 Grundgleichungen

Fiir den diffusiven Term wird ein modifiziertes Crank-Nicholson-Verfahren (z.B. Press
et al.[[1992) benutzt, dass implizit und gewichtet den nichsten Zeitschritt beriicksichtigt.
Damit wird die numerische Implementierung fiir groBBere Zeitschritte stabiler

GenFBimn(1) = Grn(@Fp 1 (t + 61) + (1 = @)Fp 1 (1)) (7.22)

Fiir das klassische Verfahren wire @ = 0,5. Nach [Glatzmaier| (1984) wird aber = 0,6
gewihlt, um die numerische Integration zu stabilisieren. Die Matrix mit dem Dynamoterm
wird nach der expliziten Adams-Bashforth-Methode (z.B. Press et al.[1992)) umgewandelt,
so dass der Dynamoterm vom letzten Zeitschritt noch einen gewichteten Einfluss besitzt:

3 1
Dy (1) — EDklm(t) - EDklm(t —0n . (7.23)
Dadurch wird die Gl.[7.21]

Akn%lmn(t + 5t) - Aknglmn(t) + Gkn(a'PBlmn(t + 5t) + (1 - a’)%lmn(t))

3 1
= EDklm(t) - EDklm(t —01) (7.24)

und sortiert nach Zeitschritten

(Akn + Clen) PBlmn (t + 6t)
3 1
= (Akn - (1 - Q)Gkn) PBlmn(l‘) + EDklm(t) - EDklm(t - 6t) (725)

Fiir einen Zeitschritt muss also die rechte Seite berechnet und die Matrix (A, + aGy,)
invertiert werden. Dies gilt jedoch nur fiir den Innenraum der Dynamozone. An den Rin-
dern (an der Grenze zum inneren Kern und an der Kern-Mantel-Grenze) ersetzen die
Randbedingungen die Evolutionsgleichungen.

Bei den Dynamosimulationen, deren Ergebnisse im nichsten Kapitel dargestellt sind,
wurde zundchst die rein konvektive Losung, also ohne Magnetfeld bestimmt. Das System
wird durch kleine Temperaturstorungen instabil und zum Konvektieren gebracht. Wenn
sich die kinetische Gesamtenergie nicht mehr wesentlich dndert, wird diese Simulati-
on als stationdr betrachtet. Danach wurde das kinetische Spektrum iiberpriift. Allgemein
werden Simulationen als korrekt aufgeldst betrachtet, bei denen die spektrale Amplitude
tiber mindestens 2 GroBenordnungen von den ersten Moden abfillt. Das Saatmagnetfeld
wurde mit zwei magnetischen Moden (eine poloidale Mode mit / = 1,m = 0 und ei-
ne toroidale Mode [ = 2,m = 0, mit einer resultierenden Stromdichte, die unabhéngig
ist vom Radius) iiberall im duBleren Kern mit der konvektiven Startlosung als Grundlage
vorgegeben und die Simulation damit neu gestartet. Der Vorteil der konvektiven Startlo-
sung ist, dass das magnetische Saatfeld sehr schnell umgewandelt wird. Die Auflosung
des rdumlichen Gitters betrug 60 radiale Kugelschalen fiir den duBleren Kern, 17 fiir den
inneren und 288 Winkelschritte im Azimuth (entspricht 144 Schritten im Meridian). Es
wurden keine Hyperdiffusivitdten benutzt und keine explizite Periodizitit im Azimuth ge-
fordert. Die Leitfahigkeit des inneren Kerns entspricht der des duleren Kerns und es war
erlaubt, dass sich die Rotationsgeschwindigkeit auf Grund von viskosen Drehmomenten
oder Drehmomenten basierend auf der Lorentzkraft dndert. Der Mantel wurde als Isolator
angesehen.
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

7.2 Randbedingungen an der Kern-Mantel-Grenze

Uber die Kern-Mantel-Grenze findet in vielen geophysikalischen GroéBen ein Ubergang
statt. Dieser Grenziibergang muss thermisch, mechanisch und magnetisch im numeri-
schen Modell beriicksichtigt werden.

7.2.1 Thermische Randbedingungen

Es werden allgemein zwei Moglichkeiten fiir die thermischen Randbedingungen verwen-
det. Entweder ist es moglich, eine konstante Temperatur oder einen konstanten thermi-
schen Fluss an der Kern-Mantel-Grenze vorzugeben. In dieser Arbeit wird die Tempera-
tur konstant gehalten aber in Zukunft sollte iiberpriift werden, wie Dynamos mit einem
konstanten Warmefluss auf den magnetosphirischen Feedback reagieren, da diese Rand-
bedingung allgemein realistischer erscheint. Die typische Konvektionsgeschwindigkeit
im Erdkern und -mantel unterscheiden sich um 6 GréBenordnungen (10~* m/s und 10~!°
m/s nach Sakuraba und Roberts|(2009)). Der wesentlich trigere Mantel reguliert also den
Wirmefluss aus dem Planeten und ortlich begrenzte Konvektionszellen im Mantel rufen
Inhomogenititen im Wirmefluss und damit auch in der lateralen Temperaturverteilung
an der Kern-Mantel-Grenze hervor. Dies veridndert die Struktur der Konvektion im Kern
deutlich - so werden generell bei der Modellierung mit einer lateral konstanten Randtem-
peratur konvektive Stromungen von planetarer Skala unterdriickt im Gegensatz zur Mo-
dellierung mit konstantem thermischen Fluss. Sakuraba und Roberts (2009) stellen die
Auswirkungen beider Randbedingungen gegeniiber und stellen fest, dass die von ihnen
studierten Dynamos mit konstantem Wirmefluss und einhergehender groBskaligen Kon-
vektionsstrukturen vergleichsmiBig starke Magnetfelder mit Dipoldominanz erzeugen. Es
stellt sich natiirlich die Frage, ob sich bei einem so diinnen Mantel wie er wahrscheinlich
bei Merkur vorliegt, sich nicht viele kleine Konvektionszellen im Mantelausbilden, die im
Mittel eine, auf Zeitskalen des fliissigen Merkurkerns, zeitlich konstante und lateral nur
auf kleinen skalen variierende Randtemperatur hervorrufen. Dann wire die hier verwen-
dete thermische Randbedingung auch realistisch.

7.2.2 Mechanische Randbedingungen

In dieser Arbeit wird nur ein vollstindig ausdifferenzierter Planet mit festem inneren und
fliissigem duBeren Kern modelliert. Die Kern-Mantel-Grenze stellt fiir das, gegeniiber
den Mantelsilikaten deutlich dichteren Kernmaterial (De Pater und Lissauer 2010)), ei-
ne undurchdringliche Barriere dar. Daher muss in den Modellierungen fiir die normale
Geschwindigkeitskomponente v, stets

v =0 . (7.26)
CMB

gelten. Fiir die Kernfliissigkeit stellt die Unterseite des Mantels eine starre Wand dar, an

der auch die laterale Geschwindigkeit v; verschwinden muss. Zusammen mit dem ge-

rade genannten verschwindenden radialen Strémung ergibt sich zusammen die sog. no-

slip Bedingung. Im Kern kommt es zu einer Ausbildung einer Ekman-Schicht der Dicke
O(Vv/Q « \/E). Die dynamische Bedeutung dieser Schicht wird z.B. in Jones (2007)
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7.2 Randbedingungen an der Kern-Mantel-Grenze

diskutiert. Wegen der geringen Viskositdt v und der fiir einen terrestrischen Dynamo
schnellen planetaren Rotation Q ist diese Grenzschicht sehr diinn und damit dynamisch
bedeutend. In den géngigen Dynamosimulationen kann eine realistische Ekman-Zahl we-
gen den begrenzten Rechenkapazititen nicht realisiert werden und damit bildet sich in
den Simulationen fiir die gewihlte (zu hohe) Ekman-Zahl eine zu dicke Grenzschicht
aus. Manche Autoren wie z.B. Kuang und Bloxham|(1997) unterdriicken die Ausbildung
dieser Grenzschicht, in dem sie eine free-slip Bedingung implementieren. In dieser Ar-
beit wurde lediglich die no-slip Bedingung verwendet und es bleibt in Zukunft zu testen,
ob eine Anderung der mechanischen Randbedingung sich auf die Beeinflussbarkeit eines
Dynamos durch ein magnetosphirisches Feld auswirkt.

Im allgemeinen werden planetare Dynamos in ausdifferenzierten Korpern betrachtet.
Es ist aber nicht von vornherein auszuschlie3en, dass ein Dynamoprozess schon wihrend
der Differentiationsphase startet. Besonders wenn der Feedbackdynamo zu einer Friihzeit
des Sonnensystems betrachtet wird (s. Kapitel [8.2), kann dies mit der Differentiations-
phase zusammenfallen.

7.2.3 Ubergangsbedingung des Magnetfeldes

Das duBlere Magnetfeld wird numerisch iiber eine Randbedingung an der Kern-Mantel-
Grenze in die Dynamoregion eingekoppelt. Das externe Magnetfeld wird iiber magneti-
sche Diffusion in den Kern hineintransportiert, da die Stromung und damit die Magnet-
feldadvektion an der Kern-Mantel-Grenze durch die no-slip Bedingung unterdriickt wird
(in Bezug auf das Ruhesystem des Mantels). Erst tiefer im fliissigen Kern spielt auch der
Transport und Verformung durch die Stromung von leitfihigem Material eine Rolle.

Auf Grund der Quellenfreiheit des Magnetfeldes V - B = 0 ergibt sich in jedem Fall
fiir den Sprung der radialen Magnetfeldkomponente iiber den Kugelrand

[B]=0 . (7.27)

Die Notation [...] steht hier fiir die Differenz einer Grof3e iiber eine Grenzfliche hinweg.
Aus V X B = pyj folgt im Grenzfall

[By] = woi (7.28)

mit der Schichtstromdichte i. Wenn der Schichtstrom verschwindet und damit [Bj] = 0
ist, folgt mit der Quellenfreiheit vom Magnetfeld V- B = 9,B, + ;B = 0

[0,B,]=0 . (7.29)

In Abwesenheit einer Stromung ergibt sich aus der Induktionsgleichung fiir eine homo-
gene, isotrope Leitfahigkeit

0B = nAB (7.30)
= (94' = UAZ (7.31)

wobei auch V - j = 0 angenommen wurde. Die charakteristische Diffusionszeit ist hier
T = L*/n = upoL?. Hierbei ist zu beachten, dass fiir die charakteristische Liinge L hier
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

die Breite des Schichtstroms, also eine verschwindend kleine Grofle, zu verwenden ist.
Damit ergibt sich, dass ein Schichtstrom quasi-instantan zu einer Stromverteilung mit
endlicher Breite diffundiert. Wenn die Leitfidhigkeit nicht homogen und isotrop ist (wie
strenggenommen an der Kern-Mantel-Grenze), muss statt Gleichung (7.31)) ein wesent-
lich ldngerer Ausdruck betrachtet werden. Es wird aber hier angenommen, dass 7 die
dominierende Zeitskala fiir die Stromdiffusion ist, und damit die reinen Schichtstrome
schnell zu einer endlichen Ausdehnung gelangen.

Da die Leitfdhigkeit des Mantels im Vergleich zum Kernmaterial um Gro3enordnun-
gen geringer ist, kann man den Mantel als Nichtleiter modellieren. Daraus folgt auch,
dass auBerhalb des Kerns keine toroidalen Felder existieren kdnnen - das toroidale Ma-
gnetfeld muss also an der Kern-Mantel-Grenze verschwinden. Realistischerweise ist die
Leitfdhigkeit im unteren Mantel nicht genau Null sondern lediglich rund zwei Grofen-
ordnungen geringer als im Kern (fiir eine Ubersicht iiber die Modelle fiir die Erde: siche
Stadelmann (2012)). In dieser Arbeit wurde jedoch der Einfachheit halber der Mantel
als Isolator betrachtet. Es bleibt in Zukunft zu priifen, ob die endliche Leitfahigkeit der
unteren Mantelschichten einen Einfluss auf den Feedbackdynamo haben. Damit ist nicht
auf die induzierten Strome an der Kern-Mantel-Grenze auf Grund von Schwankungen
im externen Feld der Magnetosphire abgezielt, die durch eine Variation im Sonnenwind-
druck hervorgerufen werden (Grosser et al.|2004). Diese Strome besitzen gerade in der
relativ kleinen Merkurmagnetosphirische einen Einfluss auf die Magnetosphire iiber das
effektive interne Dipolmoment des Planeten und damit auf die magnetosphérische Ant-
wortfunktion, der aber in dieser Arbeit nicht systematisch untersucht wird.

Die Ergebnisse aus den Betrachtungen zur Stetigkeit der Magnetfeldkomponenten er-
lauben es nun, den Gradienten des poloidalen Magnetfeldes so vorzugeben, dass es im
AuBenraum des Dynamos bis zu den magnetosphérischen Stromen durch ein skalares
Potential (stromfreies Gebiet) beschrieben werden kann. Der interne Anteil riihrt vom
Dynamoprozess selber her wihrend der externe von den magnetosphérischen Stromen
generiert wird. Es gilt nun, die unterschiedlichen Darstellungen des Magnetfeldes (In-
nenraum: komplexes Vektorpotential, vollstandig Normiert; Auflenraum: reelles skalares
Potential, quasi-normiert) zu vergleichen, damit das externe Feld in den Dynamosimula-
tionen korrekt vorgegeben werden kann.

Das auf den Dynamo einwirkende externe Feld ist im wesentlichen achsensymme-
trisch. Daher beschrinken sich die folgenden Betrachtungen auf den Fall m = 0. Die
Radialkomponente des Magnetfeldes an der Kern-Mantel-Grenze einer bestimmten ach-
sensymmetrischen Mode (/,0) ldsst sich aus der poloidalen Vektorpotentialfunktion %%
durch

(Er ' Edyn)m:o

> B, yyu(Rews)
1

-R {Z AH%?<RCMB)Y,°}
l

(+1
>R B R (732)
)

CMB

bestimmen. Dabei wurde ausgenutzt, dass I3{Y}'} = 0 ist. Aus dieser Gleichung ergibt sich
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7.2 Randbedingungen an der Kern-Mantel-Grenze

die radiale Ableitung des Feldes einer achsensymmetrischen Mode zu

I(l+1 , 2
0,8, (Rews) = ;2 )% {(%? (Rewe) = %?(RCMB>) Y,O}
CMB
I(l+1 , 2
m=0 % {%? (Rews) - m%?(lecm} v (133)
CMB

Nun gilt es, dieses Magnetfeld und die radiale Ableitung mit dem AuBenfeld zu ver-
gleichen. Das Magnetfeld aulerhalb der Kern-Mantel-Grenze setzt sich zusammen aus
einem inneren Anteil, der vom Dynamo selbst herriihrt und einem externem von der Ma-
gnetosphire. Beide Magnetfelder sind durch den Gradienten eines skalaren, reellwertigen
Potentials ¥ (hier zunédchst mit vollstandiger Normierung der Kugelflichenfunktionen)

darstellbar:

" RM I+1 ", r ) i

¥ = RM%{; [gl’int’c(T) +gl,ext,c R_M Yl (7.34)
- B?,r,mantel(RCMB) = _arly?(RCMB)
1+2 -1
R R
= R A+ Do)~ [ Ly (7.35)
o Rcems L\ Ry

Der Index ¢ deutet an, dass die hier verwendeten Koeffizienten komplexwertig sind. Die
radiale Ableitung des radialen Magnetfeldes im Auflenraum (Mantel) ist dann

l_
RCMB) ? 0
Y,
Ry

1 R +3
8’Bgr,mantle(RCMB) = _R_% {ggim,c(l + D +2) (R—M) + g?,ext,cl(l - 1)(
M CMB

(7.36)
Setzt man nun die Stetigkeit der Komponente sowie deren radiale Ableitung voraus,
ergibt sich

I+ 1) Ry \*
BB Rewn)} —— = %{g?,im,caH)(RM)

CMB CMB

-1
0 I RCMB
“8lexte RM

I(1+1) o 2, 1 o Ry \*
R Rows) — R = —— R A+ 1)(I+2
R {7’%1 (Rems) RCMBPBI( cMB) R, 8l + DU +2) Rox +
-2
R
+g% -1 ( CMB)
gl,ext,c( ) RM
' ! 20+ 1Ry
0 0 _ CMB 0
%{%1 (RcmB) + RCMBﬂ?l(RCMB)} = TTrI RL] %{gl,ext,c}
: 1 3
I=1: %{g? (RCMB)+IT¢’B?(RCMB)} = —ERCMB?%{g?,ext,C} = ths] (7.37)
MB

Die Gleichung (7.37) wird an Stelle der Matrixgleichung (7.25)) gelost. Die rechte Seite
der Gleichung (/.37) hat im MAGIC-Simulationsprogramm die Bezeichnung rAs1 und
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

die Einheit Tesla - Meter. Im Code wird die nichtdimensionale Form rAs1* benutzt. Also

muss sie durch ns
rhsl® = — > (7.38)

D +/1opmm€2

normiert werden. Ohne externes Feld wire natiirlich die rechte Seite gleich Null wie
in |Christensen und Wicht| (2007)) beschrieben. Die Antwortfunktionen, die sich aus ver-
schiedenen Modellierungsansétzen ergeben, sind fiir einen internen Gauss-Koeffizienten
in einer Kugelfunktionsentwicklung nach dem Standard des International Geomagnetic
Reference Field|formuliert und wie sie in Gleichung enthalten sind. Die im Simula-
tionsprogramm verwendeten Entwicklungen sind komplexwertig und die Kugelfunktio-
nen anders normiert. Daher miissen diese unterschiedlichen Formulierungen miteinander
verglichen werden. Dies resultiert lediglich in Anpassungskoeffizienten aber ist wichtig,
da das externe Feld nicht so stark werden darf, dass ein Ubergang von einem Dynamo-
hin zu einem Magnetokonvektionsprozess stattfindet, bei dem sich der Dynamo aus dem
externen Feld speist.

Mit dem 3D-Simulationsprogramm wurden zwei wichtige Fille von magnetosphiri-
schen Antwortfunktionen getestet. Diese entsprechen qualitativ den durch die magneto-
sphirisch modellierten/simulierten Funktionen unterscheiden sich aber quantitativ. Die-
se Anpassung wurde vorgenommen, damit die Antwortfunktion erstens iiberall glatt ist,
was numerische Instabilitidten vermeidet, und zweitens nur von zwei Kontrollparametern
abhédngt, was die Planung, die Durchfiihrung, die Bewertung der Simulationen und die
Darstellung der Ergebnisse erheblich vereinfacht.

Daher werden fiir die 3D-Dynamosimulationen die folgende Form fiir die Antwort-

funktion benutzt s

0
: |g 1in
&) ext = €1 5igN(gY 1) " (7.39)

A+ |g(1),int
Hierbei sind ¢; und ¢, zwei Kontrollparameter, mit denen die Antwortfunktion angepasst
werden kann. Fiir g; ;,, — oo tendiert diese Funktion gegen ¢; und dhnelt damit der Funk-
tion, die aus der kugelférmigen Magnetopause ermittelt wurde. Hingegen fiir gy, — O
verschwindet das externe Feld und trigt damit der sub-kutanen Magnetopause Rechnung.
Bei der relativen Antwortfunktion, die nach der kinematischen Studie ausschlaggebend
fiir die Entwicklung des Dynamos ist, ergibt sich ein Maximum bei g?m , = £1,32-¢,. Die
Hohe dieses Maximums ist durch 0,61¢;/c, definiert. ’

7.2.4 Approximativer GroBenvergleich der Internen und Externen
Felder

Nach der Modellierung mit der Kugelmagnetosphire [3.4] ist das externe Feld fiir einen
mittleren Sonnenwinddruck von derzeit 13,4 nPa gerade g9 . = 115 nT. Wie verhilt sich
dieser Wert zum internen Dipolfeld an der Kern-Mantel-Grenze in sowohl den gingigen
Dynamosimulationen und in Realitét?

Viele Standarddynamosimulationen liegen im magnetostrophischen Regime (s. Kapi-
tel[5.5), also gilt im Kern ungefihr A ~ 1. Das charakteristische Magnetfeld im Dynamo

Thttp://www.ngdc.noaa.gov/IAGA/vmod/igrf.html

126



7.2 Randbedingungen an der Kern-Mantel-Grenze
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Abbildung 7.2: Antwortfunktion fiir die 3D Dynamosimulationen. Hier dargestellt fiir
angenommene Werte ¢; = 150 nT und ¢, = 100 nT.
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Abbildung 7.3: Relative Antwortfunktion fiir die 3D Dynamosimulationen. Hier darge-
stellt fiir angenommene Werte ¢; = 150 nT und ¢, = 100 nT.
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

Tabelle 7.3: Physikalische Grofen zur Entdimensionalisierung des Magnetfeldes nach
Wicht et al.| (2007)). Die Massendichte entspricht einem in erster Ndherung angenomme-
nen Schwefelgehalt von 5 %.

Physikalische Grofie Symbol Wert
el. Leitfahigkeit o 6 x 10° S/m
Massendichte Om ~ 8300 kg m™

Rotationsgeschwindigkeit Q 1,24 x 107657

ist
Pm€2

By = \/|— (7.40)
o

(siehe [7.2) und mit den Werten fiir Merkur wie sie in Tabelle [7.3] gegeben sind, ergibt
sich By ~ 1,3 - 107 T. Daher ergibt sich ein mittleres, dimensionloses, externes Feld
von 8,8 - 107*, wiihrend das interne Dipolfeld im voll entwickelten magnetostrophischen
Gleichgewicht in der GroBenordnung 1 liegt. Damit erscheint es unwahrscheinlich, dass
ein voll entwickelter Dynamo im Modell vom externen Feld beeinflusst wird.

In Realitét betrdgt das interne Dipolfeld in etwa 190 nT (Anderson et al.|2012) an der
Oberflache des Planeten. Geometrisch nimmt das interne Feld nach innen zu, wihrend das
externe Dipolfeld konstant ist. Die Kern-Mantel-Grenze liegt bei rund 2000 km Abstand
zum Planetenzentrum (Smith et al.|2012). Dies resultiert in einem Verstiarkungsfaktor von

R 3
7=( ;MB) =1,82 (7.41)

M

und damit einem internen Dipolfeldkoeffizienten (in Bezug auf die Kern-Mantel-Grenze)
von 345 nT. Damit wire das Verhiltnis von externem zu internem Feld gerade 0,47. Dies
lasst einen Einfluss des externen Feldes wesentlich realistischer erscheinen.

Das relativ (zu einem voll entwickelten Magnetfeld eines planetaren Dynamos) schwa-
che externe Feld erfordert eine spezielle Dynamosimulation, damit der Feedback einen
Einfluss auf den Dynamoprozess haben kann. In dieser Arbeit wurde der Dynamo sehr
schwach initialisiert. Dann gewinnt der Dynamo an Stirke und das externe Feld kann auf
ihn einwirken. Das ist das gleiche Vorgehen wie es schon bei den vereinfachten kinema-
tischen Simulationen (s. Kapitel [6.3])) angewendet wurde.

7.3 Der Feedback bei schwach tiberkritischen Dynamos

Gomez-Pérez und Wicht (2010) simulierten einen Dynamo unter dem Einfluss eines ma-
gnetosphirischen Feldes. Zur Modellierung verwendeten sie das gleiche Simulationspro-
gramm MAGIC. Bei diesen Simulationen verwendeten sie jedoch fiir die Antwortfunktion
ein konstantes externes Feld - die Ausrichtung des externen Feldes bleibt selbst nach einer
Umbkehr des internen Feldes konstant. Damit geht das Modell von einem initial negativen
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7.3 Der Feedback bei schwach iiberkritischen Dynamos

Feedback nach einer Feldumkehr in einen positiven Feedback iiber. Dieser Ansatz fiir
das externe Feld dhnelt somit dem von |Sarson et al.| (1999)). Als relative Antwortfunktion
resultiert damit eine Singularitét fiir verschwindende interne Felder. Die Kontrollparame-
ter von |Gomez-Pérez und Wicht| (2010) sind die Gleichen wie in dieser Arbeit, weichen
aber in der magnetischen Prandtl-Zahl (Pm = 2) und den verwendeten Rayleigh-Zahlen
(Ra = {13, 20, 30}Ra; fiir die Definition von Ra, siehe Kapitel [5.5)) ab. Fiir jeweils eine
Rayleigh-Zahl wurden verschieden starke externe Felder vorgegeben. Bei der Rayleigh-
Zahl Ra = 13Ra; ist der Dynamo normalerweise in einem dipoldominierten Regime,
bei dem keine Dipolumkehr zu erwarten ist. Ab einer kritischen externen Feldstirke wird
jedoch eine Umkehr eingeleitet. Bei dieser kritischen externen Feldstérk sinkt die Gesamt-
elsasserzahl vor der Umkehr auf ca. 12% des normalen Werts ohne externem Feld. Nach
der Umkehr befindet sich der Dynamo in einem positiven Feedback und die Elsasser-Zahl
ibersteigt schlieBlich die Gewohnliche Elasser-Zahl um ca. 11%. Das Verhalten der ki-
netischen Energie ist hierbei zur Elsasser-Zahl antiproportional. Dies deutet darauf hin,
dass die Lorentzkraft die Stromung behindert. Bei anderen Feldstidrken, die grofler sind
als die kritische, ist ein dhnliches Verhalten festzustellen. Auch bei der nichstgroeren
Rayleigh-Zahl, Ra = 13Ra,, ist diese Verbindung der Elsasser-Zahl mit der kinetischen
Energie festzustellen. Allerdings ist auch zu bemerken, dass je groBBer die Rayleigh-Zahl
ist, desto leichter (bei kleineren externen Feldstdrken) und schneller lésst sich eine Dipo-
lumkehr erzwingen.

In einer Folgestudie untersuchten (Gomez-Pérez und Solomon| (2010) ein Dynamo-
modell bei Ra = 13Ra, unter Einfluss eines konstanten externen Feldes, aber mit wech-
selndem Vorzeichen, wenn das interne Dipolfeld eine Umkehr vollzieht. Diese Art der
Antwortfunktion weist wiederum eine Singularitit bei der relativen Antwortfunktion auf.
Dies erscheint problematisch bei einer Polumkehr. Gomez-Pérez und Solomon| (2010)
zeigten, dass das externe Feld nur bei unrealistisch hohen Stédrken einen Einfluss auf einen
voll entwickelten Dynamo hat, in dem die Elsasser-Zahl geringfiigig abgesenkt und die
Reversal-Rate drastisch erhoht wird. Nur wenn der Dynamo schwach initialisiert wird,
konnen auch schwichere externe Felder, wie sie von der Magnetosphire zu erwarten sind,
einen Effekt auf die Entwicklung des Dynamos ausiiben. Die Elsasser-Zahl ist jedoch nie
kleiner als Eins, was auf ein magnetostrophisches Gleichgewicht hindeutet.

Im folgenden werden die Ergebnisse der Simulationen (Heyner et al.|2011b) mit ei-
nem schwach iiberkritischen Dynamo prisentiert, wie es die Skalierungsgesetze in Kapi-
tel[5.7|nahe legen. Die Modellierungen mit dem vereinfachten kinematischen Dynamo (s.
Kapitel [6.3) haben gezeigt, dass die magnetische Reynoldszahl fiir einen dipoldominier-
ten Feedbackdynamo nicht zu grof} sein darf. Die magnetische Reynoldszahl wird jedoch
in den 3D-Simulationen nicht explizit vorgegeben (im Gegensatz zu den kinematischen
Modellierungen; s. Kapitel [6.3]), sondern sie ergibt sich als diagnostischer Parameter. Ge-
nerell hiangt die magnetische Reynoldszahl bei planetaren Dynamosimulationen aber von
den Kontrollparametern ab (s. Kapitel [5.7). Besonders wichtig ist dabei die Rayleigh-
Zahl, also im Wesentlichen der super-adiabatische Temperaturkontrast, beziehungsweise
der chemische Kontrast zwischen dem inneren Kern und der Kern-Mantel-Grenze. Um
einen schwachen Dynamo zu erhalten, wird eine relativ kleine Rayleigh-Zahl gewihlt:
Ra = 10Ra.. Die kritische Rayleigh-Zahl fiir den Beginn des Dynamoprozesses liegt bei
ca. SRa.. Diese Grofle wurde in einer Parameterstudie mit starken magnetischen Saatfel-
dern ermittelt. AuBerdem wird die magnetische Prandtl-Zahl auf 2/3 eingestellt. Betrach-
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

tet man die entdimensionalisierten Gleichungen und (7.2)), so ist zu erkennen, dass
sowohl die magnetische Reynoldszahl als auch die Lorentzkraftdichte dadurch kleiner
sind als im oft in der Literatur verwendeten Fall Pm = 1. Daher wird der Dynamo noch-
mals gehemmt und kann nicht so schnell an Stirke gewinnen. Dies hat sich als essentiell
fiir die Beeinflussung mittels eines externen Feldes erwiesen (s. Kapitel [6.3]). Im Gegen-
satz zu anderen Dynamosimulationen (z.B.|Sarson et al. (1997)) wird das externe Feld nur
an der Kern-Mantel-Grenze vorgegeben und nicht etwa im ganzen Kern initialisiert, da-
mit die Simulationen moglichst realititsnah bleiben. Das externe Feld bendtigt also eine
gewisse Zeit (von der Groflenordnung einer magnetischen Diffusionszeit), um von au3en
in die Dynamozone einzudringen und seine Wirkung auf den Dynamo zu entfalten. Die
magnetische Diffusionszeit ist proportional zur magnetischen Prandtlzahl:
2
T, = & = K‘rv =Pmrt, . (7.42)
n o n

Hierbei bezeichnet 7, die viskose Diffusionszeit, die als charakteristische Zeitskala zur
Entdimensionalisierung der magnetohydrodynamischen Gleichungen (7.1))-(7.3)) dient. Je
kleiner Pm ist, desto schneller gelangt das externe Feld in den Kern und verkiirzt somit die
Kommunikationszeit. Die Ekman-Zahl wird auf 10~ belassen, um die bendtigten nume-
rischen Ressourcen begrenzt zu halten. Dies macht auch den relativ hohen Wert der ma-
gnetischen Prandtl-Zahl im Vergleich zu realen Situation (vgl. Tabelle notwendig, um
tiberhaupt einen Dynamo zu erhalten. Das Verhiltnis zwischen Kern-Mantel-Grenze und
innerem Kernradius wird auf einen erddhnlichen Wert von y = 0,35 eingestellt, da bisher
keine verlédsslichen Abschitzungen beziiglich der Gro83e des inneren Kerns vom Merkur
existieren (Breuer et al.[|2010)). Die Prandtl-Zahl wird bei Eins belassen, was fiir einen
fliissigen Kern als durchaus realistisch betrachtet wird (Christensen und Wicht|2007). Als
Grundlage fiir die Dynamosimulation dient die rein konvektive Losung ohne Magnetfeld.
Wenn sich die kinetische Energie des Kerns stabilisiert hat, wird dieser Losung ein Saat-
magnetfeld aufgeprégt und die eigentliche Dynamosimulation damit initiiert.

Als Referenzmodell wird ein Dynamo mit exakt gleichen Kontrollparametern und
Anfangsbedingungen simuliert, dem allerdings kein externes Magnetfeld von der Magne-
tosphire aufgepridgt wird. Dieses Referenzmodell zeigt, dass sich bei der oben beschrie-
benen Wahl der Kontrollparameter ein schwach iiberkritischer (langsam anwachsender)
Dynamo ergibt, dessen duBeres Magnetfeld durch den achsensymmetrischen Dipol do-
miniert wird. In Abbildung [7.4] sind die zeitlichen Entwicklungen einiger ausgewihlter
diagnostischer Parameter fiir den Referenzdynamo dargestellt. Dort ist im Wesentlichen
der Regimewechsel vom geostrophischen hin zum magnetostrophischen Gleichgewicht
dargestellt. Die magnetische Energie wichst dabei langsam an, bis sie in etwa die Gro-
Benordnung der kinetischen Energie erreicht hat. Dann wichst die magnetische Energie
kurzzeitig schneller an, wihrend sich die kinetische Energie etwas absenkt. Gleichzeitig
reduzieren sich die magnetische Reynoldszahl (von etwa 80 auf ca. 65) und die lokale
Rossbyzahl (von 0,06 auf 0,05). Der Dynamo wird dadurch dipolar ausgeprégt aber auch
weniger effizient und die magnetische Energie stagniert. Der kleine Wert der magneti-
schen Reynoldszahl zeigt, dass dieses Referenzmodell nur leicht {iberkritisch ist.

In Abbildung [7.5]ist gezeigt, wie sich die volumengemittelten Elsasser-Zahlen zeit-
lich bei einer Reihe von ausgewihlten Simulationen mit und ohne Feedback entwickeln.
Anschaulich kann man mit der Elsasser-Zahl auch die magnetische Gesamtenergie im Dy-
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Mitte: Lokale Rossbyzahl. Unten: Kinetische Energie (grau) und magnetische Energie

(schwarz).
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

namo verbinden. Bei der Referenzsimulation (Fall a in Abbildung wichst die Elas-
serzahl von einem schwachen Saatfeld mit Ao jnii & 107 langsam an und erreicht nach
etwa 9 magnetischen Diffusionszeiten das Saturationsniveau von A,, = 1. Allein diese
Zeit deutet schon auf einen nur schwach iiberkritischen Dynamo hin - bei stark tiberkriti-
schen Dynamos wire diese Anwachszeit wesentlich kiirzer (in der Grolenordnung einer
magnetischen Diffusionszeit).
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Abbildung 7.5: Links: Volumengemittelte Elsasser-Zahl in Abhéngigkeit der Zeit in Dif-
fusionszeiten. Rechts: Relative Antwortfunktion fiir die links dargestellten Fille. Fall a:
Referenzsimulation ohne Feedback. Fall b: Simulation mit Feedback und relativ starkem
externen Feld. Fall c: Simulation mit Feedback und relativ schwachem externen Feld. Fall
d: Kontrollsimulation ohne Feedback - ausgehend von der Simulation mit Feedback (b)
nach 3 Diffusionszeiten. Abbildung aus Heyner et al.| (201 1b).

Es stellt sich die Frage, ob der magnetosphirische Feedback einen im System vorhan-
denen schwachen Zustand stabilisiert. Wie in Kapitel [5.5] dargestellt wird allgemein die
Existenz von schwachen Dynamos mit einem Kriftegleichgewicht zwischen Lorentzkraft
und viskosen Kriften postuliert. Die Hartmann-Zahl, die als Indikator fiir eine klassi-
sche schwache Feldlosung dient (siehe Kapitel [5.5)), ist fiir den Fall b in Abbildung
etwa 0,14. Dieser Wert ist nur eine GroBenordnung von der klassischen schwachen Feld-
l6sung entfernt, aber die Kontrollsimulation d zeigt eindeutig, dass das externe Feld fiir
die Stabilisierung verantwortlich ist. Wenn der reale Merkurdynamo eine Hartmann-Zahl
von 1 besile, wiirde sich daraus eine charakteristische Magnetfeldstiarke von ca. 0,1 nT
ableiten. Das Dipolmoment wire damit viel zu schwach gegeniiber dem tatsichlich nach-
gewiesenen Feld.

Mit eingeschaltetem Feedback jedoch ergibt sich eine vollig andere Entwicklung. Die
relative Antwortfunktion g‘im / g(l),int bestimmt hier den Ausgang der Simulation (wie mit
den Berechnungen in Kapitel [6.4] gezeigt wurde). Die verwendeten Funktionen sind fiir
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die Simulationsbeispiele in der Abbildung (rechts) gezeigt. Die Konstante ¢ legt un-
ter anderem die Hohe des Maximums fest. Fiir ausreichend gro3e Werte von ¢; (Fall b
in Abbildung mit ¢; = 70 nT und ¢, = 96 nT) kann der Dynamo schon mit einem
charakteristischen g‘iext / g(l)’im—Verhéiltnis von 0,1 gesittigt werden. Das interne, achsen-
symmetrische Dipolfeld (skaliert auf typische Merkurwerte, vgl. Tabelle betridgt im
Mittel 60 nT und das externe Dipolfeld dementsprechend 6 nT. Der interne Dipol bleibt
zeitlich relativ stabil. In der hier betrachteten Simulation ist keine Umkehrung wie von
Sarson et al. (1999) beobachtet zu verzeichnen.

Das interne Dipolfeld ist offensichtlich zu schwach, um das gemessene Dipolfeld Mer-
kurs exakt zu erkldren. Die Simulation zeigt jedoch auf drastische Weise wie der Dynamo
auf das externe Feld reagieren und in seinem Wachstum eingeschrinkt werden kann. So
weicht die Elsasser-Zahl um annéhernd sechs Groflenordnungen vom magnetostrophi-
schen Gleichgewicht ab. Das ist auch signifikant kleiner als bei den vorangegangenen
Untersuchungen von |(Gomez-Pérez und Solomon!(2010). Damit ist dann die Lorentzkraft
viel zu schwach, als dass sie den konvektiven Fluss beeinflussen konnte. Daher stellt sich
dann das geostrophische Gleichgewicht ein, da die Corioliskraft in der Kriftebilanz {iber
die Lorentzkraft dominiert. Auf der magnetischen Seite limitiert beim Feedbackdynamo
das externe Feld direkt die Induktionswirkung und damit das Wachstum des Dynamos. Es
handelt sich also um einen reinen kinematischen Effekt. Als Kontrolltest wurde noch das
externe Feld nach ca. drei Diffusionszeiten abgeschaltet (Fall d in Abbildung|7.5)). Daraus
resultiert ein erneuter Anstieg und eine Sittigung des Dynamos im magnetostrophischen
Regime, dhnlich wie beim Referenzdynamo. Ist das Maximum der relativen Antwortfunk-
tion kleiner (Fall ¢ in Abbildung @], mit ¢; = 19 nT), so reicht das externe Feld nicht aus,
um den Dynamo in einer schwachen Feldlosung zu halten.

Das duBlere Magnetfeld, das vom Dynamo an der Kern-Mantel-Grenze produziert
wird, unterscheidet sich in den Simulationen mit und ohne Feedback. In Abbildungist
die radiale Magnetfeldkomponente an der Kern-Mantel-Grenze dargestellt. Dort ist auch
der Schnittkreis zwischen dem imagindren Tangentialzylinder mit der Kugeloberfldche
eingezeichnet. Man kann sehen, dass bei der geostrophischen Simulation (mit Feedback)
der magnetische Fluss eher an diesem Schnittkreis konzentriert wird. Im magnetostrophi-
schen Fall (ohne beziehungsweise mit vernachlidssigbarem externen Feld) existieren auf
allen polaren Breiten Zonen mit konzentriertem Magnetfeld. Ebenfalls ist der magneti-
sche Oktupolanteil bei der Simulation mit Feedback, der in der Referenzsimulation nicht
SO ausgegpragt ist, zu sehen.

Um das gemessene Magnetfeld des Planeten global mit den Dynamomodellen zu ver-
gleichen, kann das magnetische Spektrum herangezogen werden. In Abbildung [7.7] sind
die internen Mauersberger-Lowes Spektren nach Gleichung (2.14) fiir den Fall mit und
ohne Feedback dargestellt (fiir die Fille a und b in Abbildung[7.5). Bei der Simulation mit
Feedback erkennt man, dass die ungeraden magnetischen Moden dominieren. Dies lédsst
sich damit erkldren, dass der magnetische Fluss eher in polaren Breiten konzentriert ist
(s.Abbildung[7.6)). Bei der Simulation mit Feedback verbleibt der Dynamo im geostrophi-
schen Gleichgewicht und die Taylor-Séulen transportieren den magnetischen Fluss zu den
geographischen Polen. Eine Flusskonzentration an den Polen bedeutet, dass gerade dieje-
nigen magnetischen Moden betont werden, die antisymmetrisch beziiglich des Aquators
(dipolar, oktulpolar, usw.) sind.

Das Verhiltnis vom internen, achsensymmetrischen Dipol zum Quadrupol ist haupt-
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Abbildung 7.6: Radiales Magnetfeld an der Kern-Mantel-Grenze. Blau bedeutet ein ein-
wirts gerichtetes Magnetfeld wihrend rot fiir ein auswirts gerichtetes Magnetfeld steht.
Die weille Linie zeigt die Schnittlinie zwischen Tangentialzylinder und Kern-Mantel-
Grenze (siehe [7.I). Oben ist der Dynamo mit Feedback gezeigt und unten der Referenz-

dynamo (ohne Feedback). Abbildung aus Heyner et al.| (2011D).

sdchlich vom zu Grunde liegenden Dynamomodell abhingig. Oberhalb einer gewissen
Rayleigh-Zahl verliert der Dipol seine Dominanz und wird vergleichbar zum Quadrupol,
oder hoheren harmonischen Moden.

Wie in Kapitel [5.5] dargestellt, zeichnet sich eine geostrophische Stromung durch ei-
ne minimale Variation der z-Vortizitit entlang der Rotationsachse des Planeten aus. Der
Grad der Geostrophie wurde bei den oben gezeigten Beispielsimulationen bestimmt. Da-
zu wurde in MAGIC der in z-Richtung gemittelte Anteil der kinetischen Energie G relativ
zur gesamten kinetischen Energie berechnet. Ohne Magnetfeld ergibt sich ein Wert von:
Gronv = 0,47. Bei der Referenzsimulation im magnetostrophischen Gleichgewicht (s. Ka-
pitel [5.5)) wird die Beschridnkung der Konvektion durch die nun dynamisch bedeutende
Lorentzkraft aufgehoben und es ist eine stirkere Variation entlang der z-Achse erlaubt.
Bei typischen Dynamosimulationen (wie beim Referenzmodell) stellt sich oft das magne-
tostrophische Gleichgewicht ein. Im Falle der Referenzsimulation ergibt sich der geostro-
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Abbildung 7.7: Vergleich der magnetischen Spektren. Gezeigt sind die Mauersberger-
Lowes-Spektren W der magnetischen Grade normiert auf den Dipol (L=1) beziiglich der
Planetenoberflache. In blauen (griinen) Punkten ist das Spektrum fiir den Dynamo mit
(ohne) Feedback dargestellt. Die eingezeichneten Linien helfen nur der Visualisierung.
Die eingeféirbten Zonen um die Punkte stellen die Standardabweichung der logarithmi-
schen Grofen dar (6 = \/ I/N ) 1g W —1g(W) ). Die Spektren wurden iiber eine magneti-
sche Diffusionszeit gemittelt. Abbildung aus |Heyner et al. (2011b).

phische Energieanteil zu G ~ 0,36 und zeigt damit den geringeren Einfluss der Coriolis-
kraft iiber das Proudman-Taylor-Theorem (s. Kapitel [5.5). Die Taylor-Séulen sind radial
mehr ausgestreckt und transportieren den Fluss auch in dquatoriale Breiten (Sakuraba und
Roberts|[2009, Hori et al.[2010).

Die Geostrophie im dufleren Kern macht sich auch in der Struktur der Magnetfeld
generierenden Zonen bemerkbar. In Abbildung ist die lokale magnetische Reynolds-
zahl
(V%)% B

le =
IV x ¥V x B

(7.43)
gezeigt. An dieser Stelle wird die Beschrinkung der Konvektion auf die Taylor-Sdaulen
nochmals deutlich. Beim Referenzdynamo ohne Feedback sind die Felderzeugungsre-
gionen (rote Fldchen in Abbildung [7.10) radial vom inneren Kern bis zur Kern-Mantel-
Grenze ausgestreckt. Im Gegensatz dazu ist die radiale Ausdehnung beim Feedbackdyna-
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Abbildung 7.8: z-Vortizitit in den Dynamosimulationen. Blaue (rote) Farbe bedeutet
negative (positive) Vortizitdt. Links: Simulation mit Feedback. Rechts: Simulation oh-
ne Feedback. Oben: z-Vortizitit in einem dquatorialen Schnitt. Unten: Isoflachen der z-

Vortizitit. Abbildungen aus Heyner et al.| (2011D).

mo stark eingeschrédnkt. Die diagnostischen Parameter, wie die magnetische Reynoldszahl
und die lokale Rossbyzahl, unterscheiden sich nicht von der konvektiven Losung, bezie-
hungsweise von den Anfangswerten (s. Abbildung[7.4).

Wie schon zum Beispiel [Sakuraba und Kono| (2000) gezeigt haben, éndert sich die
Rotationsrate des inneren Kerns (Superrotation), wenn die Lorentzkraft im Vergleich zu
den anderen herrschenden Kriften an Bedeutung gewinnt. Dies ist auch beim Referenz-
dynamo zu bemerken (s. Abbildung . Fiir die Anderung der Rotationsrate kann eine
Kombination von Lorentzkréften mit viskosen Kréften verantwortlich gemacht werden.
Die viskosen Krifte sind im magnetostrophischen Gleichgewicht um den Faktor 10000
starker als die Lorentzkrifte, aber kurz vor dem Erreichen des Regimewechsels sind die
Lorentzkrifte in Spitzen sehr viel stirker und das Verhiltnis der Drehmomente (Lorentz-
kraft zu viskosen Kriiften) erreicht kurzzeitig Werte zwischen 10~ und 1072. Nach dem
Ubergang zum magnetostrophischen Gleichgewicht betriigt die relative Drehgeschwin-
digkeit in dimensionslosen Einheiten nur ca. 100. Wenn man 1/, als Skalierung fiir die
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Abbildung 7.9: Oben: Zeitliche Entwicklung der Rotationsrate des inneren Kerns rela-
tiv zum Mantel bei der Referenzdynamosimulation. Unten: Verhiltnis der Drehmomente
durch die Lorentzkraft und durch viskoser Krifte auf den inneren Kern in Abhédngigkeit
von der Zeit.

inverse Zeit und als Langenskala etwa 1000 km heranzieht, ergibt sich dieser Wert zu
8,85 - 107!'1/s. Dies ist fast um eine Million mal kleiner als die Rotationsrate Merkurs.
Fiir den Feedbackdynamo wird also erwartet, dass der innere Kern mit dem Mantel ko-
rotiert. Die Korotation lédsst sich nicht iiber die Librationsmessung bestimmen, da diese
Methode von einer unterschiedlichen Rotation des inneren Kerns und dem Mantel aus-
geht.

Ahnlich wie am Ende von Kapitel kann auch hier die Reaktion des vollstindi-
gen MHD-Systems mit einer systematischen Variation der Antwortfunktion untersucht
werden. Dazu wurden Simulationen mit relativen Antwortfunktionen unternommen, die
in Abbildung [7.T1] gezeigt sind. Dabei wurde die Maximumstelle beibeihalten, jedoch
die Amplitude des Maximums variiert. Die zeitliche Entwicklung der magnetischen Ge-
samtenergie ist in Abbildung gezeigt. Nur der Dynamo mit der geringsten externen
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Abbildung 7.10: Logarithmische Darstellung (drei Dekaden) der lokalen magnetischen
Reynoldszahl Rm; in einem &dquatorialen Schnitt durch den duBleren Kern. Rot steht fiir
eine hohe Rm; (Feldadvektion dominiert) und Blau fiir eine niedrige Rm; (Diffusion do-
miniert). Links: Ohne Feedback bei r = 13,6 7,,. Rechts: Mit Feedback bei t = 13,4 7,.

Feldamplitude (654) kann dem Einfluss des Feedbacks entkommen, gewinnt an Stérke
wie der Referenzdynamo ohne Feedback und sittigt sich im magnetostrophischen Gleich-
gewicht.

Die Dipolfelder der einzelnen Simulationen entwickeln sich auf d@hnliche Grenzwer-
te zu wie in Abbildung [7.13] gezeigt ist. Die Simulationen sind so initialisiert, dass das
externe Feld zunichst in Sattigung ist und sich spiter zusammen mit dem internen Dipol
abschwicht. Interessanterweise entwickelt sich das Verhiltnis vom externen zu internen
Feld in etwa gegen den gleichen Grenzwert von ca. 0,1 zu (Abbildung unten). Die-
ses Verhalten wurde schon in den kinematischen Simulationen in Kapitel [6.4] beobachtet.
Dort bestimmte die magnetische Reynoldszahl das Verhiltnis von externem zu internem
Feld, fiir das eine stationdre Losung existiert.

In einer zweiten Studie wurde die Antwortfunktion erneut verdndert und das Maxi-
mum der relativen Antwortfunktion noch weiter erhoht, wie in Abbildung gezeigt ist.
Zusitzlich dazu ist die Maximumstelle bei einem hoheren Wert als zuvor - der Anstieg
der Antwortfunktion verlduft also hier langsamer. Die Entwicklung der magnetischen
Energie ist in Abbildung[7.16] gezeigt. Nur bei der Simulation mit dem schwichsten ex-
ternen Feld kann der Feedback den Dynamo nicht stabilisieren, alle anderen Simulationen
werden nach etwa einer magnetischen Diffusionszeit quasi-stationir. Mit der jetzigen Ant-
wortfunktion gibt es groBere Unterschiede bei den Grenzwerten, denen die magnetische
Energie der einzelnen simulierten Dynamos entgegenstreben. Auch die internen Dipo-
le zeigen jetzt eine deutliche Aufficherung von ca. —50 nT bis unter —200 nT bei den
stationdren Simulationen. Durch die Variation der Antwortfunktion wird hier die grofe
Breite der moglichen stabilen Zustdnde hinsichtlich des internen Dipolmoments sichtbar.
Auch bei dieser Gruppe von Simulationen stellt sich wieder das Verhiltnis von ca. 0,1
vom externen zu internen Magnetfeld ein. Es hat sich insgesamt gezeigt, dass der Feed-
backdynamo zu einer niedrigen internen Dipolfeldstirke fithren kann, wenn der Dynamo
schwach initialisiert und nicht zu stark durch die Konvektion im Kern angetrieben wird.
Der stationédre Zustand befindet sich bisher stets auf dem ansteigendem Ast der relati-
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Abbildung 7.11: Relative magnetosphirische Antwortfunktionen mit unterschiedlicher
Amplitude, aber gleicher Maximumsstelle wie bei der aus dem Tsyganenko-Modell er-
mittelten Funktion (schwarz). Die Zahlen in der Legende sind fortlaufende Identifikati-
onsnummern der Simulationen und haben keine spezielle physikalische Bedeutung. Die
rote Linie (656) zeigt die relative Antwortfunktion wie in Abbildung[7.5] Fall b. Die blaue
Linie (654) ist identisch mit Fall ¢ in Abbildung

ven Antwortfunktion. Dieser ist aber durch die Stérung des Magnetopausenstromsystems
durch den Planeten hervorgerufen. Diese Situation ist bisher analytisch mit magnetosphé-
rischen Modellen und auch mit den Simulationen des Sonnenwindes unzureichend erfasst
und bedarf einer gezielten Studie in der Zukunft.

Der Feedbackmechanismus kann nur dann den gesamten Dynamoprozess ddmpfen,
wenn die Simulation mit einem schwachen Saatfeld gestartet wird. Daraus konnte man
ableiten, dass es in der Realitdt auch eine Phase mit schwachem internen Feld bedarf,
um den planetaren Dynamo mittels des Feedbacks in einer schwachen Feldlosung ein-
zufangen. Fiir das schwache Saatfeld gibt es mehrere mogliche Szenarien. Es erscheint
logisch, dass beim Beginn des Dynamoprozesses nur ein schwaches Saatfeld von der
Sonne (auf Grund der GroBen Entfernung) vorherrschte. Auf der anderen Seite sind die
Planeten nach dem gravitativen Kollaps und der Differenzierung relativ heill und starten
ihre thermische Konvektion eher kriftig (Breuer et al.[|2010), was ein schnelles Anwach-
sen des Dynamos erwarten ldsst. Eine andere Moglichkeit wire, dass der Einschlag, der
fiir das Caloris-Becken auf Merkur verantwortlich war, zeitweilig den Dynamoprozess
zum Erliegen gebracht hat (Arkani-Hamed und Ghods 2011). Die thermische Entwick-
lung Merkurs er6ffnet noch eine weitere Moglichkeit. Der heutige Wirmefluss durch die
Kern-Mantel-Grenze ist aller Wahrscheinlichkeit nach subadiabatisch, was bedeutet, dass
die Konvektion und damit der heutige Dynamoprozess hauptsichliche durch die Frei-
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7 Dynamische Simulation des Feedbackdynamos mit einem dreidimensionalen Modell

setzung von latenter Wiarme getrieben wird (Wicht et al.|2007). Thermische Entwick-
lungsmodelle (Breuer et al. 2008) lassen den Schluss zu, dass der Temperaturgradient
subadiabatisch wurde, bevor es zum Ausfrieren des inneren Kerns kam. Damit ergibt sich
also ein Zeitraum, in dem keine (beziehungsweise fiir einen Dynamoprozess nicht ausrei-
chende) Konvektion im Merkurkern vorherrschte. Das Wachstum des inneren Kerns kann
damit den Dynamoprozess relativ spit (auf einer geologischen Zeitskala) neu starten las-
sen. Moglich wire auch ein Szenario eines schwachen internen Dipols wéhrend einer lang
andauernden Feldumkehr (von der Dauer einer magnetischen Diffusionszeit).

In Zukunft sollte der Raum der Kontrollparameter fiir die Dynamosimulation weiter
untersucht werden. Besonders wichtig ist eine Einschidtzung, wie sich eine Verringerung
der Ekman- und magnetischen Prandtl-Zahl auf den Feedbackdynamo auswirkt. Dafiir
steigt aber der Bedarf an numerischen Ressourcen betrichtlich, da die benétigte Gitter-
auflosung ansteigt. Eine Verringerung der magnetischen Prandtl-Zahl ist problematisch,
da damit auch die magnetische Diffusion ansteigt und es daher schwieriger wird, iiber-
haupt einen funktionierenden Dynamo zu simulieren.

7.4 Einfluss der GroBe des inneren Kerns auf den Feed-
backmechanismus
Die duflere Grenze der Dynamozone, die Kern-Mantel-Grenze, ist relativ gut bestimmt

(Smith et al.[2012). Dagegen ist die innere Grenze, also die Grofle des hypothetischen fes-
ten Kerns, nicht so gut festgelegt. In den Dynamosimulationen dieser Arbeit wurde stets

106----.----.----.

Emag,oc
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Abbildung 7.12: Zeitlicher Verlauf der magnetischen Energie im Kern fiir verschiedene
magnetosphirische Antwortfunktionen (farbige Linien), die in Abbildung|[7.11|dargestellt

sind. Die Referenzsimulation ist in schwarz dargestellt. Die Einheit der Zeit ist eine ma-
gnetische Diffusionszeit.
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Abbildung 7.13: Zeitliche Entwicklung der Dipolfelder an der Planetenoberfliche. Die
Farben sind identisch zu denen in Abbildung [7.12] 1. Teilabbildung: Interner, achsen-
symmetrischer Dipol. 2. Teilabbildung: Externer, achsensymmetrischer Dipol. 3. Teilab-
bildung: Interner, achsensymmetrischer Dipol normiert auf das Maximum der relativen
Antwortfunktion g(l)’im’crit. 4. Teilabbildung: Verhiltnis des externen zum internen Dipol.
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Abbildung 7.14: Variation der relativen Antwortfunktion. Die Zahlen in der Legende sind
wieder fortlaufende Identifikationsnummern der Simulationen. Die Antwortfunktionen
sind die gleichen wie in Abbildung [7.11]aber mit verschobenem Maximum und héheren
Amplituden.
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Abbildung 7.15: Zeitlicher Verlauf der magnetischen Energie im Kern fiir verschiedene
magnetosphirische Antwortfunktionen (farbige Linien), die in Abbildung dargestellt
sind. Die Referenzsimulation ist in schwarz dargestellt. Die Einheit der Zeit ist eine ma-
gnetische Diffusionszeit.
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Abbildung 7.16: Zeitliche Entwicklung der Dipolfelder an der Planetenoberflache. Die
Farben sind identisch zu denen in Abbildung [7.14] und [7.13] 1. Teilabbildung: Interner,
achsensymmetrischer Dipol. 2. Teilabbildung: Externer, achsensymmetrischer Dipol. 3.
Teilabbildung: Interner, achsensymmetrischer Dipol normiert auf das Maximum der re-
lativen Antwortfunktion g?,im,crit. 4. Teilabbildung: Verhiltnis des externen zum internen
Dipol.
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Abbildung 7.17: Winkel a zwischen internem und externem Dipolfeld auf der Planeteno-
berfliche in Abhingigkeit vom Polwinkel 6. Der untere grau schattierte Bereich zeigt
die Situation mit eher gleicher Ausrichtung und der dariiber mit eher entgegengesetzter
Ausrichtung an. Die griine, gestrichelte Linie markiert den Ubergang zwischen den Aus-
richtungen (bei ca. 8 = 55,2° und 124,8° ). Die orangene Linie zeigt den Schnittpunkt des
Tangentialzylinders mit der Kern-Mantel-Grenze (bei ca. 8 = 16,7°) und entsprechend am
Gegenpol an.

ein erddhnliches Verhiltnis von y = Ricg/Rcvs = 0,35 angenommen. Wenn die Konvekti-
on innerhalb des Dynamos annédhernd geostrophisch ist, dann priagen im Wesentlichen die
Taylor-Sédulen das Konvektionsmuster. Diese Sédulen sind dann um den Tangentialzylin-
der angeordnet. Dieser schneidet bei 6, = 90° — arccos(700/2440) = 16,7° die Oberfldche
(vgl. Abbildung bei einem angenommenen Kernradius von 2000 km und y = 0,35.
Ein groBerer innerer Kern verschiebt die Sdulen weiter nach auflen, so dass diese sich
mehr dem hermeographischen Aquator annihern. Wenn das externe Magnetfeld neben
der magnetischen Diffusion auch iiber die Konvektion in den Zyklonen (s. Kapitel [5.5) in
den Kern transportiert wird, lohnt es sich, einmal genau den Aufbau des Feedbackdyna-
momodells zu studieren.

Das Feedbackdynamomodell basiert darauf, dass internes und externes Dipolfeld an
der Kern-Mantelgrenze antiparallel sind. Diese Aussage ist aber nur eine Ndherung der
tatsdchlichen Situation. Wenn man an der Oberfliche einen internen, achsensymmetri-
schen Dipol mit einem externen iiberlagert und den Winkel (hier @ genannt) zwischen
internem und externem Feld betrachtet, so erkennt man, dass in einer Umgebung des
Aquators die Felder eher parallel sind (0 < a < 90°). Der Winkel @ in Abhéngigkeit vom
polaren Winkel 6 ist in Abbildung dargestellt. Man erkennt einen Ubergang von der
antiparallelen zur parallelen und wieder zur antiparallelen Situation, wenn man @ von Pol
zum Aquator und weiter zum Gegenpol betrachtet. Insgesamt bleibt aber festzuhalten,
dass das externe Magnetfeld fiir einen groleren Bereich dem internen entgegengesetzt
ausgerichtet ist.

Wenn nun der innere Kern aber wesentlich grofer ist, verschiebt sich der Schnittkreis
des Tangentialzylinders weiter nach aullen (weg von der Rotationsachse). Diese Situation
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Abbildung 7.18: Bereiche der Dynamozone mit positivem und negativem Feedback. Ge-
zeigt sind schematische Halb-Schnitte durch die Dynamozone (orange) berandet durch
den inneren Kern (ICB) und Kern-Mantel-Grenze (CMB). In griin ist in etwa die Lage ei-
ner Taylorsédule am inneren Kernrand eingezeichnet. Links: Erddhnliches Verhiltnis zwi-
schen innerem Kern und Kern-Mantel-Grenze: y = 0,35. Rechts: Relativ groBBer innerer
Kern: y = 0,8.

ist schematisch in Abbildung [7.18] gezeigt. In diesem Fall wiirden die Taylor-Séulen in
einem Bereich des positiven Feedbacks liegen (55,2° < 6 < 124,8°). Bei einem Kern-
radius mit y =~ 0,8 stellt sich dann aber auch die Frage, ob sich ein dipoldominierter
Dynamo ergibt (Heimpel et al.|2003| [Stanley et al.|2005) beziehungsweise ob iiberhaupt
noch eine ausreichende chemische Konvektion einstellen kann, da der eutektische Punkt
wahrscheinlich bei y = 0,7 tiberschritten ist (Spohn et al.[2001)). Interessant wire zu iiber-
priifen, ob sich bei einem positivem Feedback und einem unterkritischen Quasi-Dynamo
(also eher einem magnetokonvektivem System) eine stabile Situation einstellt. Es ist vor-
stellbar, dass diese Situation auch beim abklingenden Ast der relativen Antwortfunktion
existieren kann.
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8 Erweiterung des
Feedbackdynamo-Modells auf
extrasolare Planeten und den jungen
Merkur

Die Sonnenwindstirke bestimmt wesentlich die Amplitude des Feldes der Magnetosphire
und damit die Wirksamkeit des negativen Feedbacks auf den Dynamo. Der Sonnenwind-
druck ist allerdings nicht zeitlich konstant, sondern nimmt mit dem Alter der Sonne stetig
ab. Daher ist es interessant, den Feedbackmechanismus nicht nur bei einem konstanten
dynamischen Sonnenwinddruck zu betrachten, sondern auch in die Vergangenheit des
Sonnensystems zu blicken. Auflerdem sind heutzutage eine Vielzahl von Exoplaneten be-
kannt, die ihre Bahn um Sterne ziehen, die sich in ihrem Massenauswurf von unserer jet-
zigen Sonne unterscheiden. Daher soll hier das Anwendungsgebiet des Feedbackdynamo-
Modells erweitert werden, damit es auch fiir Merkur in der Vergangenheit sowie auf die
Exoplaneten angewendet werden kann.

8.1 Sternentwicklungsmodell fiir die Sonne

Die Dichte und Geschwindigkeit des abstromenden Sternenwindes bestimmt den mo-
mentanen Massenverlust eines Sterns. [Wood et al.| (2002, 2005 und [Wood| (2006)) schiit-
zen auf indirekte Weise die Verlustraten von sonnenédhnlichen Sternen in einem anderen
Entwicklungsstadium als unsere Sonne. Dies erlaubt Riickschliisse auf den Sonnenwind-
druck in der Vergangenheit in unserem Sonnensystem. Der Massenverlust von G- und
K-Hauptreihensternen kann durch Messungen von charakteristischen Lyman-a Absorpti-
onslinien abgeschitzt werden. Diese werden von einer hochenergetischen, neutralen Was-
serstoffansammlung erzeugt, die durch die Interaktion des Sternenwindes mit dem lokalen
interstellaren Medium entsteht (Wood et al. [2002). Mit diesen Abschitzungen des Mas-
senverlustes berechneten Griessmeier et al. (2004, 2007) die zeitliche Entwicklung der
Sonnenwindgeschwindigkeit # und der Teilchenanzahldichte n beim Erdorbit (r = 1AU):

u(r =1 AU, 1)

-0,43
up() = o (1 ; ;) 8.1)

n(r=1AU,1)

-1,86
ng(®) = ng (1 + ;) . 82)
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Abbildung 8.1: Zeitliche Entwicklung des Sonnenwinddrucks fiir den Merkur (Rauten)
und die Erde (Sterne). Abbildung aus Heyner et al.| (2012).

Hier steht 7 fiir die Zeit in Jahren, und 7 = 2,56- 107 a ist eine Zeitkonstante. Die Konstan-
te fiir die Geschwindigkeit ist #y ~ 4000 km/s und fiir die Anzahldichte ny ~ 10'"'m=.
Fiir andere Abstinde zur Sonne wird angenommen, dass die Sonnenwindgeschwindigkeit
rdaumlich relativ konstant ist, wenn Abstinde betrachtet werden, die groBer sind als der
kritische Abstand in Parker-typischen Sternenwinden (zum Beispiel Parker| 1958 Hol-
zer und Axford 1970). Den kritischen Abstand in unserem Sonnensystem geben |Cravens
(2004) mit 5,6R an (bei einer angenommenen Koronatemperatur von 10° K und einem
dipolaren Abfall des Magnetfeldes).

Der Massenfluss muss kontinuierlich sein, also gilt fiir die Anzahldichte, dass sie mit
dem Abstandsquadrat abnehmen muss:

-1,86 ,%

n(r,t) = no(l + ;) P (8.3)

wobei rg = 1AU gilt. Damit kann die zeitliche Entwicklung des inkompressiblen, gasdy-
namischen Sonnenwinddruckes pq (7, 1) = % my, n(r, 1) u*(f) angegeben werden:

2 2
o) r

1 ra F\272 r F\-272

Psw(r, 1) = Em,, no ug 2 (1 + ;) =po —= (1 + ;) (8.4)

mit der Protonenmasse m, = 1,67 - 1077 kg und dem Druckkoeffizienten py = 1,3 - 1073
Pa. Die Entwicklung des Sonnenwinddrucks ist fiir einen mittleren Merkurabstand zur
Sonne von 0,39 AU und fiir die Erdbahn in Abbildung [8.1]iiber die Zeit aufgetragen. Be-
sonders in der Friihzeit (O — 1 Milliarden Jahre nach der Entstehung des Sonnensystems)
herrschte ein wesentlich stiarkerer Sonnenwinddruck als heute. Dieser kann sogar bis zu
5000 nPa beim Merkur betragen. Wenn das Merkurmagnetfeld durch einen klassischen
Dynamoprozess (also ohne einen signifikanten Einfluss des magnetosphérischen Feldes)
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tiber die letzten 5 Milliarden Jahre erzeugt wurde, hat das wichtige Konsequenzen fiir die
Ausbildung einer Magnetosphire. Ein groler Sonnenwinddruck bedeutet, dass sich die
Magnetopause bis zur Hilfte der Zeit bis heute gar nicht ausbilden konnte. Dadurch wire
der Planet also 2,5 Milliarden Jahre direkt dem Sonnenwind ausgesetzt, mit bedeutenden
Folgen fiir die Entwicklung und Verwitterung der Oberfliche durch einfallende Sonnen-
windpartikel. Im Vergleich dazu erreichte der Sonnenwind bei der Erde nie die Oberfliche
oder die obere Atmosphire. Selbst zu Zeiten einer Polumkehr mit geschwichtem Dipol-
feld wiirde die Magnetopause nach Skalierungsgesetzen fiir den Magnetopausenabstand
wie z.B. nach Glassmeier et al. (2004)) nie in die Nihe der Oberflache gelangen.

8.2 Feedbackdynamos in der Friihzeit des Merkur

Um das Verhalten des Feedbackdynamos unter den Bedingungen des frithen Sonnensys-
tems zu studieren, wird in diesem Kapitel eine vereinfachte Form der magnetosphirischen
Antwortfunktion der planaren Magnetopause verwendet. Hier wird vereinfachend

Bext,O = g(l),ext = VHoPsw (85)

angenommen, da es hier in diesem Kapitel nur um eine qualitative Aussage geht. Der
subsolare Magnetopausenabstand ist in dieser Vereinfachung durch

2
6 dyn

Rmp =Ry
HoPsw

(8.6)

gegeben. Der Ubergang vom System ohne Magnetosphiire hin zum System mit einer Ma-
gnetosphiire ist durch den kritischen Wert des Dynamofeldes von Byy, = Bexio = \HoPsw
gekennzeichnet, da bei dieser Dynamostirke nach Gleichung (8.6) gerade Ry, = Ry gilt.
Bei diesem Ubergang muss wie iiblich das externe Feld zu Null werden, da der Planet die
Ausbildung des magnetosphérischen Stromsystems verhindert. Prinzipiell muss also hier
die Antwortfunktion lauten:

8.7
0 den < Bext, 0 ( )

_ {Bext,O den > Bext,O
Bext -

Diese Form der Antwortfunktion kann aber noch verfeinert werden, da die Magnetopause
eine endliche Dicke in der Groenordnung von einigen Gyroradien besitzt. Fiir Magne-
topausenabstinde von der Planetenoberfliche kleiner als die Magnetopausenbreite wird
ein gleichmiBiger Ubergang von einer voll entwickelten Magnetopause hin zu einer ver-
schwindenden Stromschicht angenommen. Die innere Struktur der Magnetopause, also
zum Beispiel die genaue Stromverteilung entlang der Normalenrichtung, ist noch nicht
genau bekannt und Gegenstand aktueller Forschungen. Als Ansatz fiir die hier betrachtete
Déampfung wird eine symmetrische, exponentiell abfallende Stromschicht angenommen:

Bexi = {Bw’o (1 — eXp (_M)) Bayn = Bexto 8.8)

0 den < Bext,O
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wobei hier L = A r, = A m, ug, /e By, fiir die Dicke der Magnetopause (proportional
zum Jonengyroradius r, des Sternenwindes an der oberflichennahen Magnetopause) und
e fiir die Elementarladung stehen. Fiir den terrestrischen Fall ist 4 = 10 (z.B. |Berchem
und Russell|[1982) ein typischer Wert fiir diese Proportionalitdtskonstante. Weiterhin sei
hier angenommen, dass der thermische Druck am Stagnationspunkt an der Magnetopause
gleich dem dynamischen Druck im ungestorten Sonnenwind ist (k = 1; vgl. Kapitel [3).
Dies bedeutet, dass die thermische Geschwindigkeit der Ionen gleich der Sonnenwindge-
schwindigkeit ug, ist. Die beherrschende Grofle in diesem Kapitel ist aber der Sonnen-
winddruck, es gilt also, L in Abhiingigkeit von py,, zu stellen. In dieser stark vereinfach-
ten Formulierung hédngt das externe Feld sowohl von der Sternenwindgeschwindigkeit
als auch vom dynamischen Druck ab (also im wesentlicher von der Protonenzahldichte).
Nach den Ausdriicken (8.1) und (8.4) sind diese GroBen abhingig vom Alter des Ster-
nensystems. und erlauben es, iiber die Eliminierung der Zeit ¢ den folgenden
Zusammenhang

| 2)\0188
Usw = U (170 r_z) p(s)\’;\}sg s (89)
E
und letztlich den Ausdruck
L=vp»% | (8.10)

aufzustellen. Fiir den mittleren Merkurabstand zur Sonne von » = 0,39 AU wire v =
395 mPa™**2,

Das Verhiiltnis des externen zum internen Feld Bey/ Byyy ist die bedeutende Grofe fiir
die weiteren Uberlegungen, da sie den Bereich von Dynamozahlen (also magnetischen
Reynoldszahlen) bestimmt, fiir die ein stabiler Feedbackdynamo existieren kann. Fiir ver-
schiedene Sternenwinddriicke ist das relative externe Feld in Abhéingigkeit vom internen
Feld in Abb. 8.2] gezeigt. Als Dynamomodell wird hier das schon in Kapitel [6.4] behan-
delte kinematische aQ2-Modell benutzt. Stationdre Losungen sind durch

P - Pcrit — Bext
P den

(8.11)

mit der kritischen Dynamozahl P_; gegeben. Ohne das externe Feld oder andere Quen-
ching-Mechanismen zerfallen (wachsen) Dynamos mit einer kleineren (groferen) Dyna-
mozahl P als der kritischen. Mit P = P erhilt man einen stabilen Dynamo. Mit dem
externen Feld wird diese Klassifizierung verdndert, und die Entwicklung des Dynamos
hingt von der relativen Antwortfunktion und der Startamplitude ab. Wie in Kapitel [6.4]
dargestellt, kann mit einem stirkeren externen Feld der Bereich fiir stabile Feedbackdy-
namos ausgeweitet werden. Es gilt also nun, je nach momentanen Sternenwinddruck die
maximale Dynamozahl [P/ P ] zu finden. Aus der Beziehung (8.11)) kann der Aus-
druck fiir die maximale Dynamozahl

P 1
[_] = (8.12)
Pcrit max |:Bext(PSW’den)]
1- S —
dyn max

gefunden werden. Das Maximum der relativen Antwortfunktion kann numerisch-iterativ
ermittelt werden. Zwischen P/P.; = 1 und dieser maximalen Dynamozahl kann ein sta-
biler Feedbackdynamo existieren. Diese Regime sind in Abbildung [8.3] dargestellt. Je
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Abbildung 8.2: Die relative Antwortfunktion fiir drei verschiedene Sternenwinddriicke
fiir einen Planeten so nah am Mutterstern wie der Merkur. Die Magnetopause und damit
das externe Feld entsteht erst wenn der Dynamo eine bestimmte Stérke erreicht hat. Diese
Funktion ist punktsymmetrisch zum Ursprung. Abbildung aus Heyner et al. (2012).

starker der stellare Wind ist, desto groB3er ist der Bereich der Dynamozahlen, fiir die ein
stabiler Feedbackdynamo existieren kann. Hier sei noch betont, dass die bisherige Dis-
kussion auf dipoldominierte Dynamos abzielt. Dynamos mit einem dominierenden Qua-
drupol sind hier nicht betrachtet worden.

Wie in Abbildung [8.4] dargestellt, nimmt auch der zulissige Bereich fiir das Ober-
flachenfeld eines stabilen Feedbackdynamos mit dem Betrag des stellaren Druckes zu.
Zusammengefasst nimmt die Wahrscheinlichkeit, einen durch den Sternenwind stabili-

sierten, schwachen Dynamo zu finden, mit dem Abstand zum Mutterstern und mit dessen
Alter ab.

8.3 Falsifizierungsmoglichkeiten bei Exoplaneten

Die MESSENGER-Mission der NASA (Solomon et al.|2007)) vermisst zur Zeit das Mer-
kurmagnetfeld und die Ankunft der BepiColombo-Mission (Benkhoft et al.[2010) ist fiir
2022 geplant. Damit sollte sich ein genaues Bild von der geometrischen Struktur des pla-
netaren Magnetfeldes ergeben. Bei Exoplaneten gestaltet sich die magnetische Charakte-
risierung schwieriger. Es stellt sich also die Frage, wie man einen Feedbackdynamo tiber
die groBen Distanzen hinweg nachweisen konnte. Verschiedene Skalierungsgesetze wie
GrieBbmeier et al.[(2005) sowie Christensen und Aubert (2006)) fiir planetare Magnetfelder
konnen Auskunft tiber das zu erwartende Magnetfeld eines Exoplaneten geben. Die Ska-
lierungsgesetze basieren auf Annahmen iiber das zu erwartende Kriftegleichgewicht im
Kern, oder den zur Verfiigung stehenden Auftriebsfluss. In die Skalierungsgesetze gehen
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Abbildung 8.3: Links: Feedbackdynamo-Regime in Abhingigkeit von der normalisier-
ten Dynamozahl und des Sternenwinddrucks. Ohne Sternenwind ist nur ein Dynamo mit
P/P. = 1 stabil. Fiir P/P.; < 1 ist das System stets instabil und der Dynamo zerfillt.
Fiir P/P.;; > 1 existieren stabile Feedbackdynamos bis zu einer Regimegrenze (obere
durchgezogene Linie), ab welcher der Dynamo zu stark ist und nicht durch den Feed-
back stabilisiert werden kann. Rechts: VergroBerung der gleichen Abbildung fiir kleine
Sternenwinddriicke. Die schwarzen Kreise markieren die heutige Merkursituation. Abbil-
dung aus Heyner et al.| (2012).

dann Parameter, wie die Rotationsgeschwindigkeit, Kernradius, Kerndichte, Kernleitfa-
higkeit und Kerntemperatur ein. Wenn nun, entgegen den Voraussagen, basierend auf den
Skalierungsgesetzen, ein schwaches Magnetfeld eines Exoplaneten detektiert wird, ist es
angebracht zu iiberpriifen, ob der Sternenwind fiir die anormale Schwichung des Magnet-
feldes verantwortlich sein kann. Umgekehrt kann ein Feedbackdynamo ausgeschlossen
werden, wenn das beobachtete Magnetfeld den Skalierungsgesetzen entspricht.

Fiir Planeten in Reichweite von Satelliten kann die Information iiber das derzeitige
Magnetfeld direkt gewonnen werden. Fiir Planeten, von denen Meteoriten auf die Er-
de gelangen, konnen aktuelle beziehungsweise paldaomagnetische Informationen aus den
magnetischen Mineralien, welche die Feldinformation aus der Vergangenheit speichern,
gewonnen werden (Tarduno et al.|2010). Fiir Exoplaneten ist man heutzutage auf Fer-
nerkundungsmethoden angewiesen. Dazu existieren bereits mehrere Methoden, die hier
vorgestellt werden.

Eingefangene Elektronen in planetaren Strahlungsgiirteln in der Magnetosphire kon-
nen Pulse von Radiostrahlung freisetzen, die auf die Zyklotron-Maser-Instabilitit als Quel-
le hindeuten (Zarka|2007)). Die Stérke dieser Pulse skaliert mit der magnetischen Feldstir-
ke des Planeten (Zarka 2007). Aber auf Grund der groen Entfernung knnen mit dieser
Methode nur exoplanetare Magnetfelder mit jupiterdhnlicher Stiarke nachgewiesen wer-
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Abbildung 8.4: Dynamomagnetfeld an der Planetenoberfliche in Abhédngigkeit des stel-
laren Druckes fiir einen Planeten mit der Merkur-Sonnen-Distanz zum Mutterstern. Die
untere Linie markiert den Bereich, bei dem das Dynamomagnetfeld nicht ausreicht, um
eine Magnetosphére auszubilden. Im Anschluss existiert ein Bereich, bei dem ein stabiler
Feedbackdynamo existieren kann. Wenn das interne Feld zu stark und der stellare Wind
relativ dazu zu schwach ist, reicht das externe Feld nicht fiir eine Séttigung des Dynamo-
prozesses und der Dynamo wichst exponentiell an. Abbildung aus [Heyner et al.| (2012).

den. Mit dieser Methode konnen daher keine schwachen Magnetfelder wie beim Merkur
gemessen werden. Der Sternenwind miisste sehr stark sein, um einen solchen Dynamo zu
beeinflussen.

Die Analyse von stellaren Leuchtkraftkurven wihrend eines planetaren Transits eroft-
net eine neue, viel versprechende Methode zur Fernbestimmung von Magnetfeldern von
Planeten, die sich sehr nah an ihrem Mutterstern befinden. Diese Planeten sind tendenziell
einem starken Sternenwind ausgesetzt und daher ist ein starkes, externes, magnetosphi-
risches Feld zu erwarten. Damit steigt hier die Wahrscheinlichkeit, einen planetaren Dy-
namo unter dem limitierenden Einfluss des Feedbackmechanismusses zu finden. [Fossati
et al.[|(2010) berichteten von einer Asynchronitidt zwischen dem Abfall der Leuchtkraft im
sichtbaren und dem Abfall der Leuchtkraft im nahen UV Spektralbereich (N-UV). Dies
wurde zunéchst fiir den Planeten WASP-12b in einem Abstand von 0,023 AU zum Stern
WASP-12 nachgewiesen. Die Asynchronitit wurde von Vidotto et al.| (2010)) als Folge der
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Abbildung 8.5: Links: Modellvorstellung eines planetaren Transits in der Sichtlinie zwi-
schen der Erde und einem Stern. Die BugstoBwelle ist in blau und die Magnetosheath in
violett dargestellt. Rechts: Skizzierung der Leuchtkraftkurven. Die Leuchtkraft im sicht-
baren Spektralbereich (griin) wird auf Grund der groBeren Magnetosheath spiter schwi-
cher als die Leuchtkraft im nahen UV-Bereich (violett).

Lichtabsorption der Magnetosheath gedeutet. Bei der Erde ist die Symmetrieachse der
BugstoBwelle ungefihr parallel zu der Verbindungslinie zwischen der Erde und der Son-
ne. Es stellt sich also die Frage, warum man diesen Versatz bei den Transitbeobachtungen
von Exoplaneten erhilt. Wenn ein Exoplanet sich sehr nahe an seinem Stern befindet, ist
seine Umlaufgeschwindigkeit sehr hoch. Wenn sich der Planet auf einer Kreisbahn mit
dem Radius R um seinen Stern mit der Masse M| befindet, ist die Orbitalgeschwindigkeit
v durch

GM;,

R

mit der Gravitationskonstanten G gegeben. Fir den Exoplaneten WASP-12b
(Mg = 1,35Mp, R = 0,023 AU) gibt Vidotto et al.| (2010) eine Orbitalgeschwindgkeit
von 230 km s™! an. Fiir die Ausbildung einer BugstoBwelle muss dies mit der magneto-

sonischen Geschwindigkeit
Cms = A2+ VA (8.14)

(8.13)

Vv =

verglichen werden (z.B.|Baumjohann und Treumann|1996)), wobei c; = ﬂ;l—BT die Schall-
geschwindigkeit und v, = —— die Alfvén-Geschwindigkeit bezeichnen. Aus dem Ru-

VHop
hesystem des Planeten betrachtet, kann dies dazu fiihren, dass der Sternenwind (anti-)

parallel zur Orbitrichtung flieft. Dies hat zur Folge, dass bei einem Transit die Magne-
tosheath zeitlich vor dem Planeten den Stern bedeckt, denn der erhitzte und verdichtete
Sternenwind absorbiert in der Magnetosheath im nah-ultravioletten Spektralbereich. Die-
ser Zusammenhang ist in Abbildung [8.5|skizziert.

Nahe am Stern korotiert das Sternenplasma mit dem Stern auf Grund des starken,
stellaren Magnetfeldes. Das hat zur Folge, dass sich, je nach Abstand des Planeten zum
Stern, die Ausrichtung der BugstoBwelle dndert wie in Abbildung [8.6) dargestellt. Ist der
Abstand des Planeten kleiner (gréBer) als der Korotationsradius

3 (;MST2
Teor = \’ a2 (8.15)
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Abbildung 8.6: Ausrichtung der BugstoBwelle je nach Abstand des Planeten zu seinem
Stern in der Ekliptikebene. Wenn der Planet sich innerhalb (auBlerhalb) des Korotations-
radius befindet, ist der Planet schneller (langsamer) als das umgebende Plasma. Genau an
der Stelle des Korotationsradius ruht das Plasma und es bildet sich keine BugstoBwelle
aus. Diese Grenze ist aber wahrscheinlich in der Realitét nicht scharf, sondern radial wei-
ter ausgedehnt, da die BugstoBwelle schon beim Unterschreiten der magnetosonischen
Geschwindigkeit verschwindet.

zum Stern mit der Rotationsperiode 7, so erfolgt der Transit im N-UV Spektralbereich vor
(nach) dem Transit im sichtbaren Licht. Ist der Abstand genau gleich dem Korotations-
radius, so gibt es keine Relativbewegung des Plasmas und des Planeten und keine Bug-
stoBwelle entsteht. Das Sternenplasma korotiert nur bis zum sogenannten Alfvén-Radius
R4. Dariiber hinaus ist die Sternenwindstromung so stark, dass sie die Lorentzkraft {iber-
winden kann. Shore (2007) schitzen fiir die Sonne einen Alfvén-Radius von R4 = 16Rg
ab (Rp steht fiir den Sonnenradius). Dieser Radius muss nicht zwingend auBerhalb des
Korotationsradius liegen, wie in Abbildung dargestellt, sondern kann auch innerhalb
dessen liegen. Bei der Sonne liegt zum Beispiel der Korotationsradius nach Gleichung
(8.13) bei reor = 18,2R. In dieser Situation tragen sowohl die Orbitalgeschwindigkeit
des Planeten und die radiale Abstromung des Sternenwindes zur Gesamtgeschwindigkeit
bei, was die Ausrichtung der Bugsto3welle wiederum verindert. Diese Situation ist in Ab-
bildung skizziert. Aus der Lage der BugstoBwelle R,s und dem Dichtesprung ngy, /nps
(maximal ist ngy /n,s = 1/4) an der selben kann man iiber die Gleichung

Ros = (1 + 1,1”ﬂ)Rmp (8.16)

die Ausdehnung der Magnetopause R, gewinnen. Maximal ist dieses Verhiltnis Ry, =
3Ry, (Baumjohann und Treumann|1996). Mit dem dynamischen Sonnenwinddruck und
einem Magnetosphidrenmodell ergibt sich dann die Dipolstirke des Planeten. So berech-
nen |Vidotto et al.| (2010) ein oberes Limit von 2,4 mT fiir das Oberflichenfeld vom Exo-
planeten WASP-12b.

Was wiirde bei einem solchen jupiter-dhnlichen Planeten passieren, wenn der Zen-
tralstern die Sonne wire? In einer Entfernung von r = 16Rg (dem Alfvén-Radius) ist fiir
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Abbildung 8.7: Lage der BugstoBwelle bei einem Stern mit einem Alfvén-Radius kleiner
als der Korotationsradius. Auflerhalb des Alfvén-Radius dominiert immer mehr der Ster-
nenwind und nicht mehr die Orbitalbewegung des Planeten, so dass die Symmetrieachse
der BugstoBwelle mit wachsendem Abstand immer mehr radial ausgerichtet wird. Der
Korotationsradius verliert hier die Bedeutung fiir das Sternenplasma.

die Sonne bei einer Temperatur von 7 ~ 10° K, einer Anzahldichte von n ~ 10* cm™
und einem Magnetfeld von B ~ 2 - 1078T (wenn ein Oberflichenfeld von 10~ nT und ein
dipolarer Abfall angenommen wird) zu erwarten. Unter der Annahme von y = 5/3 folgen
dann, ¢, = 1,17 - 10° m/s und v4 = 4,37 - 10° m/s. Eine Orbitalgeschwindgkeit von 230
km s~! wie bei WASP-12b wiirde also hier nicht ausreichen, um eine BugstoBwelle zu
erzeugen. Stattdessen wiirde der stellare Wind graduell vor der Magnetopause angestaut
und umgeleitet werden'] Auch in diesem Fall wire eine frithere Absorption im N-UV
Spektralbereich zu erwarten. Lai et al. (2010) halten dieses Szenario fiir WASP-12b fiir
wahrscheinlich.

Es ist nicht ganz klar, ob ein abnorm schwaches Magnetfeld mit dieser Methode de-
tektierbar und ob eine BugstoBwelle parallel zur Sichtlinie auch nachweisbar wire. Wenn
man aus dem Profil des Abfalls der Leuchtkraft im N-UV die Lage und Ausrichtung der
BugstoBwelle bzw. der Magnetopause direkt bestimmen konnte, wiirde das diese Ferner-
kundungsmethode verbessern.

Neben der Messung des planetaren Magnetfeldes gibt es noch eine weitere Moglich-
keit einen eventuellen Feedbackdynamo nachzuweisen. Wenn das planetare Magnetfeld
eines Gesteinsplaneten so durch den Feedback-Effekt geschwiicht ist, dass die Magneto-
pause sich sehr nah am Planeten befindet, so kommt es auf Grund der Schwankungen im
Sternenwind (wie beim Sonnenwind, siehe zum Beispiel Russell (2001)) 6fter dazu, dass
die Magnetopause bis auf die Planetenoberflache gedriickt wird. Wenn aber der junge
Merkur oder ein betrachteter Exoplanet eine Atmosphire aufweist, wiirde der Sternen-
wind durch eine induzierte Magnetosphire abgelenkt werden - eine Situation wie bei der
Venus. Ohne eine dichte Atmosphire ist die Wechselwirkung dhnlich wie bei einem Aste-
roiden (Wiehle et al.|2011). Es kommt zu einer Zerstdubung durch den lonenbeschuss vom

!Bei einer submagnetosonischen Anstromung enstehen sog. Alfénfliigel.
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Sternenwind. Dabei werden Teilchen (schwere Elemente) von der Oberfliche freigesetzt
und diese konnen dann durch die Strahlung vom Stern ionisiert werden. Diese gelade-
nen Teilchen werden dann in den Sternenwind integriert (engl. pick-up) und entsprechend
beschleunigt. Diese Teilchen bilden dann einen Schwerionenschweif, der auch aus der
Ferne beobachtbar ist (Mura et al.|[2011)). Ein wahrscheinlicher Kandidat fiir das schwere
Element wire Natrium wie es auch schon beim Merkur (z.B.McClintock et al.[2008)) oder
beim Mond (Matta et al.[2009) beobachtet wurde. Andere Quellen fiir das sputtering sind
auch Meteoriteneinschldge oder photo-stimulierte Desorption. Dies macht das Erscheinen
eines Schwerionenschweifs im Zusammenhang mit einem Feedbackdynamo uneindeutig.
Insgesamt wiirde ein unerwartet schwaches Magnetfeld als Ergebnis aus einer anderen
Analysemethode zusammen mit dem Nachweis eines Schwerionenschweifs einen durch
den Feedbackmechanismus geschwéchten Dynamo wahrscheinlicher erscheinen lassen.

8.4 Auswirkungen des schwachen Magnetfeldes auf die
Habitabilitit eines Planeten

Hat ein schwaches Oberflichenmagnetfeld Einfluss auf die Habitabilitédt? Sie ist ein Maf}
fiir die Bewohnbarkeit eines Planeten und hingt mafgeblich davon ab, ob fliissiges Was-
ser an der Oberfldche iiber geologische Zeitskalen gehalten werden kann (Ollivier et al.
2009). Diese Bedingung allein ist aber wahrscheinlich nicht hinreichend fiir die Ausbil-
dung von Leben, wie wir es auf der Erde kennen. In Abbildung[8.8|sind die Prozessketten
dargestellt wie das Magnetfeld den Verlust von Wasser und die UV-B-Strahlung beein-
flussen kann. Als habitable Zone wird der Bereich in einem Planetensystem bezeichnet,
in dem fliissiges Wasser auf der Oberfliche von Planeten erhalten werden kann (Ollivier
et al.|[2009). Fiir die Entstehung und Entwicklung von Leben sollte aulerdem die UV-
Belastung nicht zu hoch sein. Ein schwaches planetares Magnetfeld kann durch die oben
beschriebenen Einfliisse dazu beitragen, die Breite dieser Zone zu verringern.

Ein starker Sternenwind von jungen Sternen erhoht die Wahrscheinlichkeit, dass ein
Dynamo in einem schwachen Zustand eingefangen wird. Ein schwaches Magnetfeld in
Kombination mit einem starken Sternenwind hat drei wichtige Konsequenzen.

Erstens ist der Magnetopausenabstand sehr gering (Glassmeier et al.[2004)). So kdnnen
ionisierte, atmosphirische Teilchen leichter vom Sonnenwind eingefangen und abtrans-
portiert werden. Die nahe Magnetopause kann auch eine Verstirkung der Ablésung von
Plasmablasen durch die Kelvin-Helmholtz-Instabilitidt hervorrufen. Bei der Venus berich-
ten Edberg et al. (2011)) von einer gestiegenen atmosphirischen Entweichrate wihrend
der Durchgiinge schneller Plasmastrome in Folge koronaler Massenauswiirfe und coro-
tating interaction regions auf Grund einer erhohten Rekonnexionsrate, pick-up-Rate und
kraftigeren Kelvin-Helmholtz Instabilititen an den Magnetopausenflanken.

Zweitens lisst die Abschirmung gegen kosmische Teilchenstrahlung bei einem schwa-
chen Magnetfeld nach (Stadelmann et al. 2010) — ein groBerer Anteil der Teilchen kann
tief in die Atmosphire eindringen und die Fliche, auf die die Teilchen einschlagen kon-
nen, ist vergroBert. Einige Konsequenzen der weniger effektiven Abschirmung werden
von Sinnhuber et al.| (2003)), (Griemeier et al.| (2005) und (Glassmeier et al.| (2009)) dis-
kutiert: Der verbesserte Zugang von energetischen Partikeln solaren oder galaktischen
Ursprungs kann eine erhohte Produktion von NO, und HOy in der Atmosphire hervor-
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Abbildung 8.8: Prozessketten wie ein schwaches Magnetfeld (hervorgerufen durch den
magnetosphirischen Feedback) zusammen mit einem hohen Sonnenwinddruck den at-
mosphirischen Verlust und die Habitabilitét eines Planeten beeinflussen kann. KHI steht
fiir Kelvin-Helmholtz Instabilitit. Abbildung aus [Heyner et al.| (2012).

rufen. Dies fiihrt zu einer Abnahme von Ozon und in Folge dessen zu einer htheren
UV-B-Strahlenbelastung erzeugt. Der Effekt, dass kosmische Teilchenstrahlung die Wol-
kenbildung und dadurch die planetare Albedo und Infrarotriickstrahlung zur Planeteno-
berfliche beeinflusst, wird noch kontrovers diskutiert (zum Beispiel Kristjansson et al.|
2004, [Svensmark|2006).

Drittens konnte nachgewiesen werden, dass sich die cusps in der Magnetopause bei ei-
nem erhohten Sonnenwinddruck aufweiten (Zhou et al.|2000, Vogt und Glassmeier|2001)).
Mit einer oberflaichennahen Magnetopause als Konsequenz des schwachen Magnetfeldes
konnen Sonnenwindplasma und Plasmawellen leichter in die Magnetosphire eindringen
und die oberen Schichten der Atmosphire beziehungsweise Ionosphire aufheizen. Die
Dissipation von Plasmawellen durch Joulsche Wirmeproduktion und Elektronennieder-
schldge fiihrt zu einer Aufheizung der Atmosphére neben der EUV-Strahlung von der
Sonne (Glassmeier et al.|[1984, Lathuillere et al.[1986). Basierend auf einer Modellstudie
von [Knipp et al.| (2005) iiber die verschiedenen Leistungseintrage von der Sonne, betrégt
der Anteil der Joulschen Wirmeproduktion rund 20 % von der gesamten Wirmeproduk-
tion wihrend ruhiger Zeiten und erreicht das Niveau der EUV-Leistung zu Zeiten von
schweren magnetischen Stiirmen. Dieses Resultat legt den Schluss nahe, dass die Atmo-
sphére stirker aufgeheizt wird wenn das planetare Magnetfeld schwach und der Sonnen-
wind stark ist. Diese Aufheizung hat wiederum zur Folge, dass der thermische Verlust
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von Wasserstoff oder anderen fliichtigen Gasen angeregt wird. Dadurch kann sich der
Wassergehalt der Atmosphére und damit des ganzen Planeten verringern.
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9 Magnetfeldmessdaten der
Messenger-Mission

Die MESSENGER-Mission befindet sich zur Zeit im Orbit um Merkur und vermisst un-
ter anderem das Magnetfeld. Die geometrische Struktur des planetaren Magnetfeldes kann
mit den Vorhersagen basierend auf den Dynamomodellen verglichen werden. Da die meis-
ten Dynamomodelle eine spezielle innere Struktur des Merkur voraussetzen, kann diese
durch die Magnetfeldmessung eingegrenzt beziehungsweise falsifiziert werden. In die-
sem Kapitel werden die aktuellen Analyseergebnisse der MESSENGER-Mission beziig-
lich des internen Magnetfeldspektrum kritisch untersucht. Weiterhin wird das Spektrum
mit den Vorhersagen aus den bisher vorgeschlagenen Dynamomodellen einschlielich des
Feedbackdynamos verglichen.

9.1 Der Offsetdipol des Merkur

Bereits nach dem ersten Nachweis des Merkurmagnetfeldes passten Ness et al.| (1974
einen Dipol an die Messdaten an, der signifikant nach Norden verschoben (0,47R,;) war.
Dieser Versatz hat Konsequenzen fiir die Magnetosphirenphysik als auch fiir die Dyna-
motheorie. So riickt durch den Versatz die siidliche Cusp-Region ndher an den Plane-
ten heran. Dadurch konnen Magnetosheath-Teilchen leichter bis zur Planetenoberfliche
vordringen. Fiir die Dynamotheorie ist es eine Herausforderung ein Dynamomodell zu
entwickeln, das einen hemisphérischen Dynamo hervorbringt, da normalerweise keine
Priferenz zum Beispiel der Konvektion fiir eine Hemisphidre zu erwarten ist.

Mit der MESSENGER-Sonde im Orbit, berechneten |Alexeev et al.| (2010) und |An-
derson et al.| (2012) einen etwas kleineren Versatz als Ness et al.| (1974) von etwa 0,2
planetaren Radien. Dabei lagen der neueren Analyse weitaus mehr Messdaten zu Grunde.
Anderson et al.| (2012) verwendeten sowohl den Ort des magnetischen Aquators als auch
eine Anpassung der Messdaten in der Magnetosphére, um den Dipolversatz zu ermitteln.

Es stellt sich die Frage, ob die Ermittlung des Offsets vielleicht fehlgeleitet ist, da
der MESSENGER-Datensatz ortlich begrenzt ist. Alternativ zu dem Offset-Dipol konn-
te eine Kombination von einem zentrierten Dipol mit einem Quadrupol das gemessene
asymmetrische Feld erkliren.

Der um die Distanz d verschobene Dipol der Stirke GY kann durch eine Reihe von
zentrierten Multipolen iiber die Koeffizienten

d -1
giint=G?l(,TM) : (9.1)
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exakt dargestellt werden (Alexeev et al. 2010). Fiir einen Versatz von d/R,, = 0,196 und
ein Dipolfeld von G = =190 nT (Anderson et al. 2012) folgt also die Reihe

=G =-190nT
89 m = 0,392G] = -74,5nT
89im = 0,115GY = -21,8nT
g4 = 0,0301G] = =5,72nT . ©.2)

Anderson et al.| (2012) berichten die angepassten Koeffizienten der hoheren Multipole:

8w = —T4,6=4,0nT
&m = —22,0+13nT
gg,int = _537 =+ O,2HT . (9.3)

Die Koeflizienten mit m # 0 sind alle kleiner als ein Nanotesla. Die Koeffizienten mit
m = 0 entsprechen ziemlich genau den zuvor gezeigten Koeffizienten.

Der Dipolversatz verschiebt den magnetischen Aquator und auch die Magnetopause
nach Norden. |/Anderson et al.|(2012) konnten zeigen, dass der magnetische Aquator tat-
sdchlich nach Norden versetzt ist. Allerdings detektierte die MESSENGER-Sonde den
magnetischen Aquator in der Nihe zum Planeten nur innerhalb eines schmalen Bereichs
oberhalb von ca. 3100 km (bis etwa 4000 km). Um einen einzelnen versetzten Dipol von
einem zentrierten Dipol und einem Quadrupol mittels der Aquatormethode zu unterschei-
den, miisste man aber eher einen groeren Bereich abdecken.

Beim magnetischen Aquator ist gerade

B, = B,sinf+ Bycos6=0 . (9.4)

Aus der Potentialentwicklung nach Gleichung (2.9) lisst sich fiir diese Komponente schrei-
ben:

Ru\ R
B,=3 (TM) sin 6 [g? cos O + TMgg(Z,S cos’0-0,5| , 9.5)

und die Aquatorbedingung Gleichung (9.4) wird zu

R
0 = cosf+ —B(2,5cos2 6 - 0,5) (9.6)
r
wobei 0 d
B=g3g)=—— ©.7)
M

abgekiirzt wurde. In Abbildung[9.1]sind die Losungen zu dieser Bedingung eingezeichnet.
Fiir eine Uberlagerung eines zentrierten Dipols mit einem Quadrupol tendiert zum einen
der Aquator hin zum Planetenzentrum (fiir X — 0) und zum anderen gibt es einen zusitz-
lichen Losungsast in der siidlichen Hemisphire. Fiir einen stirkeren Quadrupol gébe es
also auch eine Schar Punkte mit B, = 0 in der siidlichen Hemisphire. Entweder benotigt
man eine groBe radiale Variation der Messabdeckung bis sehr nah zum Planeten hin, oder
man deckt auch die siidliche Halbkugel ab, um mittels der Aquatormethode den Unter-
schied zwischen einem Offsetdipol und den beiden zentrierten Multipolen festzustellen.
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X [Ry]

Abbildung 9.1: Losungen der Aquatorbedingung. Die schwarze Linie makiert den Fall
B = 1 und die graue Linie den Fall 8 = 0,4. Die gepunkteten Linien zeigen im Vergleich
dazu den Aquator eines reinen Offsetdipols an. Der hellgraue Halbkreis markiert den
Planeten.

In Abbildung [9.2] sind die Feldlinienbilder eines Offsetdipols fiir eine Verschiebung
von d = 0,19R;, und der entsprechenden Superposition von zentriertem Dipol mit zen-
triertem Quadrupol dargestellt. Hieraus ist ersichtlich, dass die Unterschiede zwischen
den beiden Modellen fiir den diskutierten Offset eher vernachlédssigbar sind. Die bishe-
rigen Uberlegungen basieren aber nur auf einem rein internen Feld. In Realitit kommt
noch der externe, zeitlich sehr stark variierende Magnetfeldanteil hinzu und erschwert da-
mit die Voraussetzungen, zwischen beiden Modellen zu unterscheiden. In Zukunft konnte
man die ruhigen Orbits selektieren und die Analyse beziiglich des Dipoloftsets wiederho-
len.

Bei einem Offsetdipol sollte auch die gesamte Magnetosphire versetzt sein, da das
Magnetfeld im wesentlichen das Hindernis fiir den Sonnenwind darstellt. Daher miisste
die Magnetopause bei einem Offset von ca. 400 km deutlich nach Norden verschoben
sein. Wenn man die Symmetrie der Magnetopausendurchginge beziiglich des hermeo-
graphischen Aquators betrachtet, sollte sich eine bimodale Verteilung einstellen wie in
Abbildung [9.3] gezeigt.

Winslow et al.[(2013]) haben systematisch fiir das Jahr 2011 die Magnetopausendurch-
ginge untersucht. Die Durchgiinge konnten meist durch eine Rotation des Magnetfeldes
bzw. durch die Anderung in der Fluktuation des Magnetfeldbetrags nachgewiesen werden.
Sie identifizierten in jedem Orbit mehrere Magnetopausendurchgiinge und veréffentlich-
ten eine Liste mit den jeweils innersten und duBlersten Durchgingen. Bei der Analyse
sahen die Autoren den Offsetdipol als erwiesene Tatsache an.

In Abbildung [9.4] werden die Ergebnisse der Symmetrieuntersuchung von 609 Ma-
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Abbildung 9.2: Feldlinienbilder fiir den Offsetdipol und die Uberlagerung der zentrierten
Multipole. Die Z-Achse ist die Rotationsachse und p = VX? + Y2 gibt den Abstand zur
Rotationsachse an. Die griine Linie zeigt den hermeographischen Aquator. Oben links:
Feldlinien eines zentrierten Dipols. Oben rechts: Feldlinien eines zentrierten Quadrupols.
Unten links: Feldlinien eines Offsetdipols fiir eine Verschiebung von d = 0,19R,,. Unten
rechts: Feldlinien der Superposition von zentriertem Dipol der Stédrke G? mit zentriertem
Quadrupol der Stirke 0,39GY.

gnetopausendurchgingen dargestellt. Es zeigt sich, dass die Magnetopause trotz Offsetdi-
pols symmetrisch zum hermeographischen Aquator zu sein scheint. Dies widerspricht den
Analyseergbnissen des internen magnetischen Feldes. Mehr Messdaten von magnetisch
ruhigen Orbits konnen eventuell ein differenzierteres Bild ergeben. Nicht zuletzt kann
die BepiColombo-Mission mit ihren beiden Orbitern die Form der Magnetopause besser
bestimmen, da dann eine Sortierung der Magnetopausendurchgénge nach Sonnenwind-
bedingungen zuverldssig durchfiihrbar ist. Aulerdem wird mit BepiColombo die bisher
vernachlissigte Siidhemisphire vermessen. Dort sollten sich die groeren Unterschiede
zwischen einem echten Offset-Dipol und einer zentrischen Uberlagerung von einem Di-
pol und einem Quadrupol zeigen (Richer et al.[2012).
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iZMSO [RM ]

Abbildung 9.3: Oben: Schematische Darstellung des Planeten in einem meridionalen
Schnitt (¥ = 0) mit einer zentrierten Magnetopause (durchgezogene Linie) und einer 400
km nach Norden versetzten Magnetopause (gepunktete Linie). Unten: In die Nordhilfte
gespiegelte Magnetopausen aus dem oberen Beispiel. Bei der versetzten Magnetopause
(farbige Linien) sollte sich wie dargestellt eine bi-modale Verteilung der Magnetopausen-
durchgiénge.

9.2 Vergleich der Modelle zum Merkurdynamo mit den
Messergebnissen

Zur Erklarung des schwachen Merkurfeldes wurden eine Reihe von speziellen Dynamo-
modellen entworfen. Diese setzen eine spezielle innere Struktur voraus, die sich vom
Erdkern wesentlich unterscheidet. Eine fiir die Konvektion im Kern, und damit fiir den
Dynamo, wichtige Grof3e ist der Radius des inneren, festen Kerns.

Wie schon im Kapitel iiber die Kernentwicklung [5.4] dargestellt, wichst der innere
feste Kern bis schlussendlich der gesamte Kern gefroren ist. Die aktuelle Grofle des festen
inneren Kerns der Erde kann mittels seismischer Methoden bestimmt werden. Da es bisher
noch kein Seismometer auf Merkur gab, steht der direkte Nachweis des inneren Kerns
von Merkur bisher noch aus. Es wurden eine Reihe von Methoden vorgeschlagen um
den Radius des inneren Kerns aus dem Schwerefeld (z.B. Spohn et al. 2001)), aus der
Rotationsdynamik (Veasey und Dumberry|201 1)), aus thermischen Entwicklungsmodellen
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Abbildung 9.4: Oben: Von MESSENGER detektierte Magnetopausendurchginge. Auf-
getragen ist das Histogramm (Median) der Abstinde p = VY? + Z2 zur X-Achse. In blau
(griin) sind die Durchgiinge in der nordlichen (siidlichen) Hemisphire aufgetragen. Un-
terlegt sind die Standardfehler zu den Medianen fiir die einzelnen Bins. Unten: Anzahl
der Magnetopausendurchgiinge in den einzelnen Bins. Daten von Winslow et al.| (2013)).

(z.B.Breuer et al.[2008, Williams et al.|2007)) oder aus den Magnetfelddaten (Stanley et al.
2007) einzugrenzen.

Wenn der Schwefelanteil im Kern sehr hoch ist, bleibt er fiir sehr lange Zeit komplett
fliissig. Williams et al.| (2007) prédsentiert ein Szenario, bei dem sich der innere Kern erst
2,7 -10° Jahre nach der Entstehung von Merkur bildet, bei einem angenommenen Schwe-
felgehalt von 6wt%. Dann hitte der innere Kern heute ungefihr einen relativen Radius
von ca. Ricg/Rems = 0,5. Nach einer Studie von Heimpel et al.| (20035]) bildet sich fiir klei-
ne innere Kernradien meist nur eine einzige grofskalige Konvektionszelle im Kern aus (s.
Abbildung 0.5)) und der resultierende Dynamo erzeugt nur ein schwaches Magnetfeld an
der Oberfliche. Wenn Merkur sich in einem Stadium mit relativ jungem Kern befindet,
kann dies das schwache Dipolfeld erkliren. Mit zunehmendem inneren Kernradius bilden
sich auch mehr Konvektionszellen aus und die Effektivitdt des Dynamos nimmt zu (Heim-
pel et al.2005)). Dann sollte auch das Oberflichenfeld erdidhnliche Stdrken erreichen.

Eine andere Moglichkeit, ein schwaches Oberflachenfeld mit einem nicht-erddhnlichen
inneren Kernradius zu erhalten, wire ein sehr grofer innerer Kern, z.B. mit Ricg/Rcvp =

166



9.2 Vergleich der Modelle zum Merkurdynamo mit den Messergebnissen

Abbildung 9.5: Temperaturverteilung in einem dquatorialem Schnitt (oben), radiale Stro-
mungsgeschwindigkeit (links) in der Dynamozone und radiales Magnetfeld am Rande des
Kerns (rechts) fiir einen kleinen inneren Kern (y = 0,15) und relativ schwacher Konvekti-
on (Ra = 8Ra,). Die Temperatur variiert von heif} (rot, am inneren Kern) zu kalt (blau, an
der Kern-Mantel-Grenze). Bei der Geschwindigkeit und dem Magnetfeld bedeutet eine
blaue Farbe einwirts gerichtet und rot auswirts gerichtet. Abbildung aus

(2005).

Abbildung 9.6: Achsensymmetrisches, toroidales Magnetfeld (links) und das achsensym-
metrische poloidale Magnetfeld (rechts) in einem extrem diinnen dufleren Kern. Abbil-

dung aus Stanley et al.| (2005)).

0,9, eine Situation die von [Stanley et al. (2005) studiert wurde. In diesem Fall dominiert
die Grenzschicht mit starker Stromungsverscherung an der Grenze zum inneren Kern den
Dynamoprozess und es wird hauptséchlich ein toroidales Magnetfeld erzeugt
et al/2005). Dieses toroidale Feld wird mangels einer ausreichenden Konvektion nur zu
einem geringen Anteil in ein poloidales Magnetfeld umgewandelt (s. Abbildung[9.6). Ein
groBer innerer Kern ist realistisch, wenn das Kernwachstum schon frith begonnen hat.
Dies wiirde einen niedrigen Schwefelgehalt im Kern voraussetzen. Dieser darf aber auch
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Abbildung 9.7: Dynamomodell fiir den Merkur nach [Christensen| (2000). Oben links:
Axiale Vortizitdt. Oben rechts: Magnetische Spektren. Kreuze stehen fiir das Spektrum
im konvektierenden Teil des Kerns und Kreise fiir das Spektrum an der Oberfliche. Un-
ten: Radiales Magnetfeld. In der oberen Teilabbildung ist das Magnetfeld in der Dynamo-
schicht und in der unteren Teilabbildung an der Oberfldche dargestellt. Rot bedeutet hier
auswirts und blau einwirts gerichtetes Feld. Einzelabbildungen aus [Christensen| (2000)).

nicht zu gering sein, da sonst die Entropieproduktion heutzutage nicht mehr fiir chemi-
sche Konvektion und damit fiir einen Dynamoprozess ausreichen wiirde (Williams et al.|
2007). AuBerdem kommt die chemische Konvektion ab einer gewissen Konzentration von
Schewefel im duBleren Kern zum Erliegen, da irgendwann die Losung eutektisch und da-
her dann der Schwefel in den festen Kern mit integriert wird. Folglich wird in diesem
Szenario kein Schwefel mehr freigesetzt, der sonst fiir die chemische Konvektion verant-
wortlich wire. Spohn et al.| (2001) gehen davon aus, dass der eutektische Punkt schon bei
einem relativen Kernradius von 0,7 erreicht wird.

Ein weiteres Modell zur Erkldrung der niedrigen Dipolfeldstirke basiert auf der An-
nahme, dass der Temperaturgradient an der Kern-Mantel-Grenze sub-adiabatisch ist (Chris-
tensen| 2006, (Christensen und Wicht [2008). Dies hitte zur Konsequenz, dass in den du-
Beren Schichten des fliissigen Kerns keine thermisch getriebene Konvektion stattfindet -
also auch kein Dynamoprozess. Hier wiirde dann das Magnetfeld allein durch magneti-
sche Diffusion nach aulen transportiert werden (s. Abbildung[9.7). Auf Grund der relativ
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langsamen Rotation des Planeten Merkurs, schitzt Christensen und Wicht (2008)) eine lo-
kale Rossby-Zahl von 10 ab (s. Kapitel [5.7). Dies wiirde bedeuten, dass im magnetischen
Spektrum von Merkur eher die hoheren Multipole dominieren. Da die zeitliche Variation
der Multipole mit dem Grade zunimmt (Olsen et al. 2006)), besitzt der Merkurdynamo
also rdumlich und zeitlich stark variierende Spektralanteile. Wenn der Dynamo sich nun
unterhalb einer dicken thermisch stabilen Schicht befindet, werden diese fluktierenden
Multipole zum einen geometrisch und zum anderen elektrisch iiber den Skineffekt ge-
didmpft bevor sie die Oberfliche erreichen. Ein Problem bei diesem Modell ist, dass die
stabile Schicht wahrscheinlich nur thermisch stabil ist. Wenn im Kern auch chemische
Konvektion stattfindet, konnte die Schicht trotz des sub-adiabatischen Temperaturgradi-
enten konvektieren. In den Simulationen von (Christensen| (2006)), (Christensen und Wicht
(2008) wurde die sog. Kodichte verwendet. Dabei wird die chemische Konvektion implizit
beriicksichtigt aber die thermische und chemische Diffusivitidt wird gleich behandelt. Rea-
listisch wire es aber, eine um Groenordnungen verschiedene Diffusivitit zu verwenden.
Manglik et al.| (2010) berticksichtigen dies und stellen fest, dass die Stabilitit der Schicht
vom durchschnittlichen Schwefelgehalt im Kern abhingt. Wenn dieser einen Bruchteil
von einem Gewichtsprozent iiberschreitet, bilden sich in den Simulationen fingerartige
Konvektionsbereiche durch die ehemals stabile Schicht aus und transportieren das tief im
Inneren liegende Dynamofeld nach auBen (s. Abbildung [9.8) und der Effekt der stabilen
Schicht wire zunichte gemacht.

Wie im Kapitel [5.4]iiber die Kernentwicklung dargestellt, geht man heutzutage davon
aus, dass der Merkurkern zu einem Prozentsatz bis zu 6wt% aus gelostem Schwefel be-
steht, damit er zumindest teilweise fliissig sein und das planetare Magnetfeld in einem
Dynamoprozess erhalten kann. Aus den Messungen des Schwerefeldes und der Rotati-
onsdynamik des Merkurs konnten Smith et al.|(2012) das Triagheitsmoment des Mantels
einschrinken. Dieses Triagheitsmoment ist allerdings ungewdohnlich hoch fiir herkommli-
che Bestandteile des Mantels. Eine mogliche Erkldrung wire, dass sich direkt oberhalb
des fliissigen Kerns eine feste Schicht aus FeS anschlie3t. Smith et al.| (2012) begrenzen
das AuBmaB dieser Schicht auf 200 km. Das vom Dynamo erzeugte Magnetfeld wiirde
in dieser Schicht iiber den Skineffekt gedampft, jedoch ist nicht geklirt, wie stark dieser
Effekt wire.

Ein anderes Modell basiert auf der These, dass der Merkurkern sich in einem sehr spe-
ziellen thermischen Zustand befindet, in dem das Eisen nicht nur an der Grenze zum in-
neren Kern sondern auch mitten im ansonsten fliissigen Kern ausfrieren kann (Vilim et al.
2010). Das ausgefillte Eisen sinkt dann nach unten (,,iron snow”), wihrend der leichte
Schwefel nach oben steigt. Zusitzlich dazu kann es direkt unterhalb der Kern-Mantel-
Grenze wieder zu einer Ausféllung des Eisens kommen. Dieser doppelte snow-state ist
fiir relativ hohe Schwefelanteile von 8 — 10wz% im Kern vorhergesagt. Diese Situation ist
in Abbildung [0.9]schematisch dargestellt. Diese ineinander gesetzten Dynamos gehen ei-
ne gegenseitige Riickkopplung miteinander ein. So hat der innere Dipol stets ein anderes
Vorzeichen als der duflere. Dies schwicht den Dipol und verstédrkt den Oktupolanteil an
der Oberfliche (s. Abbildung rechts).

Einen erster Uberblick iiber die magnetischen Spektren an der Oberfliche wurde von
Schubert und Soderlund|(2011)) erstellt und in dieser Arbeit um die aktuelle MESSENGER-
Ergebnisse und der Feedbackdynamosimulation erweitert. Das Ergebnis ist in Abbildung
9.10] gezeigt. Hierbei wurde die magnetische Energie in den einzelnen Multipole auf den
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Abbildung 9.8: Ergebnisse einer Studie von Manglik et al. (2010) zur Auswirkung des
Schwefelgehalts auf die Kernkonvektion im Merkurmodell von |Christensen| (2006). A:
Radiale Geschwindigkeit nah an der Kern-Mantel-Grenze, Dynamo mit gleichen Diffusi-
vitidten. B: Radiale Geschwindigkeit nah am inneren Kern, Dynamo mit gleichen Diffu-
sivititen. C: Radiale Geschwindigkeit nah an der Kern-Mantel-Grenze, duflerer Kern mit
hohem Schwefelgehalt und unterschiedlichen Diffusivitdten. D: Radiale Geschwindigkeit
nah am inneren Kern, duflerer Kern mit hohem Schwefelgehalt und unterschiedlichen
Diffusivititen. Abbildung aus Manglik et al.| (2010).

Dipol normiert, damit die Spektren besser vergleichbar sind. Das Modell nach (Christen-
sen! (2006)), (Christensen und Wicht (2008)) passt demnach sehr geht zu den Daten von |Uno
et al. (2009), die jedoch nur auf den Messdaten der Prid-Orbit Vorbeifliigen von MESSEN-
GER und den zwei Vorbeifliigen von MARINER 10 basieren. Mit den neuen Daten aus
der Orbitphase von MESSENGER von |Anderson et al.|(2012) gibt es allgemein keine gute
Ubereinstimmung der Modelle mit den Messdaten fiir alle Multipole bis Grad 6. Nur ver-
einzelt passt ein Multipol der Modelle mit den Messdaten exakt iiberein (Quadrupol von
Heimpel et al.|(2005)) und der Hexadekapol von |Christensen (2006)). Der Feedbackdyna-
mo stimmt bei den héheren Multipolen 5 und 6 und beim Quadrupol eine eher schlecht
mit den gemessenen Spektrum iiberein. Andererseits gibt es eine gute Ubereinstimmung
beim Oktupol und beim Hexadekapol.

Bei diesem Vergleich sei angemerkt, dass die Spektren aus den Dynamomodellen zeit-
lich gemittelt und damit relativ gut Schétzwerte fiir den mittleren Zustand der Dynamo-
modelle sind. Dagegen ist es nicht klar, ob das heutige Magnetfeld des Merkurs typisch
oder atypisch ist. Zum Beispiel konnte sich der reale Merkurdynamo gerade in einer Um-
kehr oder in einer anderen Umstrukturierung befinden. Fiir ein weitere Beurteilung wel-
ches Dynamomodell am wahrscheinlichsten zutreffen kann, sollte in Zukunft

1. die Schwankung in den einzelnen Spektralanteilen verglichen,
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A CMB

ICB

Abbildung 9.9: Das double-snow-state-Dynamomodell. Links: Schema der double-snow-
states. Die stabil geschichteten Zonen sind in grau eingezeichnet. Von der Kern-Mantel-
Grenze (ICB) wird latente Wirme frei (rote Pfeile). Schwefel (griine Hexagone) steigt
von der dulleren stabil geschichteten Schicht auf und Eisen féllt von den dufleren Kan-
ten der stabilen Schichten hinunter (schwarze Sterne). Rechts: Radiales Magnetfeld an
der Kern-Mantel-Grenze. Rot bedeutet auswérts und Blau einwérts gerichtetes Magnet-
feld. Der Tangentialzylinder der inneren stabil geschichteten Schicht ist grau schattiert.

Abbildungen aus [Vilim et al.| (2010).

10.0000 F e e e e T Christensen (2000)
¥ Takahashi (2006)
O Heimpel (2005)
< Vilim (2010)
1.0000 A Uno (2009)
O

Anderson (2012)
Heyner (2011)

0.1000

W, /W,

0.0100

0.0010F E

0.0001 Lisssass Levisisies Lovisisiss Lovesisiss Livissiins

1 2 3 4 5 6
Harmonischer Grad |

Abbildung 9.10: Mauersberger Spektren der magnetischen Multipole von verschiedenen
Dynamomodellen (siehe Legende der Autoren) und ermittelt aus den Messdaten (rot-
orange und orange) an der Planetenoberflache normiert auf den Dipol. Die Linien zwi-
schen den Symbolen sind nur fiir eine bessere Ubersicht eingezeichnet. Abbildung nach
'Schubert und Soderlund (2011]).
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2. zusitzlich auch die Spektren beziiglich der Ordnung m dargestellt,

3. der Schwefelgehalt besser eingegrenzt und damit einhergehend die Grofe des inne-
ren Kerns abgeschitzt werden.

Es ist erstaunlich, dass das bisher analysierte Magnetfeld auch in den hoheren Multipolen
so ausgeprigt achsensymmetrisch ist. Dies widerspricht dem Antidynamotheorem nach
Cowling, nach dem ein Dynamo kein rein achsensymmetrisches Feld aufrecht erhalten
kann. Im Inneren der Dynamoschicht muss also das Magnetfeld nichtachsensymmetrisch
sein. Wenn man das /-Spektrum beziiglich des eventuell verschobenen magnetischen Di-
polzentrum bildet, sind die Anteile fiir / > 1 verschwindend gering. Es ist schwierig, dies
mit Dynamomodellen mit recht komplexen Konvektionsmustern zu erkléren.

Wihrend die meisten hier aufgezidhlten Dynamo-Modelle eine klare Anforderung an
die innere Struktur von Merkur stellen, ist dies bei dem Feedback-Dynamo nicht gefor-
dert. Daher lésst sich der Feedback-Dynamo ohne weiteres mit anderen Modellen kombi-
nieren.

Mit mehr Messdaten ldsst sich nur schwer das Spektrum fiir Grade > 4 erweitern, da,
wenn man den Abwirtstrend im gemessenen Spektrum fortfiihrt, nur noch sehr schwa-
che hohere Multipole zu erwarten sind. Die dynamische Magnetosphire und die even-
tuell vorhandene Krustenmagnetisierung erschwert diese Messaufgabe zusitzlich. Die
BepiColombo-Mission besitzt aber mit ihren zwei Orbitern eine wesentlich bessere Aus-
gangslage fiir die Dateninversion als MESSENGER, da die externen Storungen von der
Magnetosphire und die Sonnenwindbedingungen besser erfasst werden konnen.

Der gemessene starke Quadrupol erfordert eine Revision der bisher verwendeten Feed-
backdynamomodelle, da hauptséchlich dipoldominierte Feedbackdynamos betrachtet wur-
den. Bei den vereinfachten kinematischen Simulationen (s. Kapitel [0 zeigte sich, dass
ein externer Dipol zunéchst nur in den Erzeugungsprozess des internen Dipols eingreift.
Wenn der Dynamo ein reines Quadrupolfeld erzeugen wiirde, wiren beim kinematischen
Modell keine Auswirkungen des Feedbacks festzustellen. Die Stirke des Quadrupols
beim Feedbackdynamo konnte damit auch alleine durch den Referenzdynamo festgelegt
sein. Allerdings wird das externe Dipolfeld wahrscheinlich beim Eindringen in den Kern
modifiziert und das Zusammenspiel der einzelnen Moden ist nicht mehr einfach tiber-
schaubar. Diese Umwandlung des externen Feldes durch die Kernkonvektion sollte in
Zukunft mit einer kinematischen Studie mit dem vollstindigen 3D-Modell gepriift wer-
den.
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Das Magnetfeld des Merkur scheint nicht durch Modelle basierend auf der gingigen
Dynamotheorie, die sich bei vielen planetaren Magnetfeldern bewihrt hat, erkldrbar zu
sein. Nach verschiedenen Skalengesetzen miisste das Merkurdipolfeld um mindestens ei-
ne GroBenordnung stirker sein als es in-situ gemessen worden ist. Um diesen scheinbaren
Widerspruch aufzuklidren, wurde in dieser Arbeit das Modell des Feedbackdynamos un-
tersucht, erweitert und auf den Merkur angewendet. Der Dynamo im Inneren erfihrt in
diesem Modell eine negative Riickkopplung durch die ihn umgebende Magnetosphire,
da das externe Feld an der Kern-Mantel-Grenze im wesentlichen antiparallel zum inter-
nen Feld ist. Dies reduziert die Effizienz des Dynamoprozesses und schwicht das auflen
herrschende Dynamomagnetfeld.

In der Magnetosphire gibt es verschiedene externe Feldquellen, von Bedeutung sind
hier das homogene Feld der Magnetopause und das Feld des Neutralschichtstroms. Ein
Ringstrom kann fiir den Merkur auf Grund der kleinen Magnetosphére nicht auf Dauer
existieren. Fiir den Dynamo ist das langzeitgemittelte Feld von Interesse, da das externe
Feld auf Zeitskalen der magnetischen Diffusionszeit in den Kern transportiert wird. In die-
ser Zeitspanne, fiir Merkur ca. 30000 Jahre, werden alle nichtachsensymmetrischen Fel-
der durch den Skineffekt stark geddmpft. Fiir die Dynamomodellierungen hat sich die Pa-
rametrisierung des externen Magnetfeldes in Form der Antwortfunktion bewihrt, die die
Starke des externen Magnetfeldes als Funktion des internen beschreibt. Diese Funktion
wurde mit verschiedenen Modellierungen der Merkurmagnetosphire abgeschitzt. Dabei
zeigte sich, dass das homogene externe Feld in erster Ndherung unabhéngig vom internen
Dipol ist und hauptsichlich vom Sonnenwinddruck bestimmt wird. Dies ist die Folge der
Energieerhaltung bei der Umwandlung des dynamischen Sonnenwinddruckes in magne-
tischen Druck innerhalb der Magnetopause. Wenn jedoch die Magnetopause auf Grund
eines starken dynamischen Drucks oder eines schwachen internen Dipolfeldes in die Na-
he des Planeten gelangt, wird das externe Feld abgeschwicht, da die Oberfliche das Ma-
gnetopausenstromsystem beeintrichtigt. Die erstaunliche Konstanz des externen Feldes
wurde mittels einer Reihe von Hybrid-Simulationen der Wechselwirkung von Sonnen-
wind mit verschieden starken planetaren Dipolfeldern bestitigt. Dabei zeigte sich auch,
dass der Einfluss des Neutralschichtstoms messbar aber vernachlissigbar ist.

Zur Erkldrung des Merkurmagnetfeldes wurden verschiedene Modelle hervorgebracht,
die jeweils spezielle Anforderungen an die innere Struktur voraussetzen. Dabei spielt der
Schwefel- oder Siliziumgehalt im dufleren Kern eine besondere Rolle, da dieser die Gréfe
des inneren Kerns eingrenzt und den Charakter der Kernkonvektion beeinflusst. Die An-
wendbarkeit des Feedbackdynamoeffektes ist davon nicht primér betroffen. Vielmehr hat
sich sowohl in vereinfachten kinematischen a2-Dynamosimulationen als auch in voll-
standigen 3D-Modellen gezeigt, dass der Einschaltvorgang von besonderer Wichtigkeit
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ist. Denn nicht die absolute Amplitude des externen Feldes sondern das relative Verhilt-
nis von externem zu internem Dipolfeld, wie sie in der relativen Antwortfunktion ausge-
driickt wird, ist fiir die Entwicklung des Dynamos entscheidend. Schwach angeregte und
dazu noch schwach initialisierte Dynamos konnen durch den Feedbackeffekt in einem Zu-
stand mit schwacher magnetischen Gesamtenergie und Dipolfeld stabilisiert werden. Die
Form der relativen Antwortfunktion bestimmt dabei die stationdren Zustdnde. Je hoher
das Maximum der relativen Antwortfunktion ausfillt, desto stirker kann der zu stabili-
sierende Dynamo sein. Die Lage der Maximumsstelle bestimmt den méglichen Bereich
der internen Dipolfelder, die mittels magnetosphirischem Feedback stabil gehalten wer-
den konnen. Dieses Maximum ist hauptsidchlich durch den Sonnenwinddruck bestimmt.
Dieser wiederum ist iiber die geologischen Zeitskalen nicht konstant geblieben, sondern
betrug beim Merkur in der Friihzeit des Sonnensystems das 100-fache gegeniiber dem
heutigen Wert. In einer Studie mit erhohten Antwortfunktionen konnte die Auswirkung
des Feedbackeffektes auf den jungen Merkur bzw. auf extrasolare Planeten gezeigt wer-
den. Fiir eine realistischere Antwortfunktion sollten in Zukunft noch die induzierten Fel-
der im Merkurmantel, sowie der Kollaps der Magnetopause an der Planetenoberfldche
besser studiert und modelliert werden.

Die Magnetfelddaten der MESSENGER-Sonde zeigen, dass das Merkurmagnetfeld
sehr achsensymmetrisch ist und hauptsichlich von einem Offset-Dipol dominiert wird.
Die Symmetrieuntersuchung der Magnetopause deutet allerdings auf einen zentrierten
Dipol hin. AuBlerdem sind die Aufzeichnungen der Sonde auf die nordliche Hemisphére
beschrinkt, was zu einer Fehlanalyse fithren kann. Das gemessene Offsetdipolspektrum
passt nicht zu den bisher veroffentlichten Dynamomodellen. Weitere Einschrinkungen
der inneren Struktur sind notig, um die vorgeschlagenen Modelle besser bewerten zu
konnen. In Zukunft konnte eine Kombination zwischen einem Strukturmodell und dem
Feedbackdynamo das schwache Merkurmagnetfeld erkldren. Dazu sind mehr Messdaten
und verbesserte Magnetfeldanalysemethoden erforderlich, wie sie von der BepiColombo-
Mission erwartet werden.
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