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Zusammenfassung

In dieser Arbeit wird die dynamische Entwicklung von Staubteilchen in der dufleren Magne-
tosphire des Saturns, den E-Ring, analysiert. Dabei wird ein dynamischen Model benutzt,
welches sowohl die Gravitation des Saturns und seiner groeren Monde beriicksichtigt, als
auch der Einfluss des umgebenden Plasmas durch Plasmareibung, Sputtering und Aufladung
des Teilchens, der Einfluss des rotierenden Magnetfelds und der Strahlungsdruck der Sonne.
Die Ladung des Teilchens wird durch zeitlich variierende Ladungsfliisse beschrieben. In die-
sem Modell gibt es Materialparameter die durch den Vergleich mit den gemessenen Staubteil-
chenpotentiale durch den Staubanalysator CDA der Cassini-Sonde bestimmt wurden.
Messungen der Cassini-Sonde fanden ebenfalls heraus, dass der Siidpol des Eismondes Ence-
ladus geologisch aktiv ist. Diese Staubfonténen sind die Hauptquelle der Teilchen des E-Rings.
Aus Simulationen von Staubteilchen, die an der Oberfliche des Eismondes an den detektier-
ten Staubfontiinen gestartet werden, kann die minimale Startgeschwindigkeit der Teilchen be-
stimmt werden, um ein E-Ring—Teilchen zu werden. Die Startgeschwindigkeit der Teilchen
steht in direkten Zusammenhang mit der Ringdicke in der Umgebung des Quellmondes. Die
durch diese Simulationen bestimmte Ringdicke von 4000km stimmt sehr gut mit der gemesse-
nen Ringdicke des Staubdetektors iiberein.

Die Langzeitsimulationen der Dynamik der Staubteilchen zeigen, dass Staubteilchen die am
Enceladus gestartet wurden den E-Ring bevolkern konnen. Dabei ist die dynamische Entwick-
lung der Teilchen stark von dem Potentialverlauf abhéngig. Anhand der Langzeitsimulationen
von tausenden individuellen Teilchen kann ein globales Model des E-Rings aufgestellt wer-
den. Aus diesem Modell kann eine Einschlagsrate auf ein In—situ Instrument abgeleitet werden.

Abstract

This thesis covers the dynamical evolution of dust in the outer Saturnian magnetosphere, the
region of the large E ring. For the dynamical evolution a model is used, which considers the
gravitation of Saturn, including the quadrupolmomentum due to Saturn’s oblateness, the gravi-
tation of Saturn’s large moons embedded in the E ring, the influence of the surrounding plasma
as charging of the grains and sputtering, the Lorenz force due to Saturn’s rotating magnetic
field, and the radiation pressure caused by the sun.

In this model, the charge of the grain is characterised by time depended charge currents. The
material parameters are derived from the comparison with measurements of the grain potential
by the dust analyser onboard the spacecraft Cassini.

Further measurements done by various scientific instruments of Cassini discover a geologic
active south pole on the icy moon Enceladus. This dust plumes are determined as the main
source of fresh E ring particle. Dynamical simulations of dust grains launched at the position
of the detected plumes determined the minimal ejection speed of the particles necessary to be-
come ring particles. The ejection speed is directly related to the ring thickness near Enceladus’
orbit.

Long time evolution of dust dynamic showed, that dust particles launched from Enceladus
populate the E ring. Thereby the dynamical dynamical evolution is strongly affected by the
radial dependence of the potential. A global model of the E ring could derived from the time
evolution of thousands of individual particles. This model is used to predict impact rates of an
in situ detector flying through the E ring.
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1 Einleitung

1.1 Kosmischer Staub

In dieser Arbeit wird die Dynamik und Entwicklung der Staubteilchen des Saturnsystems
eingehend untersucht. Als Staubteilchen bezeichnet man iiblicherweise die mikroskopischen
Festkorperteilchen, welche tiberall im Sonnensystem als auch im interstellarem Raum zu fin-
den sind. Trotz ihrer Winzigkeit sind kosmische Staubteilchen sowohl fiir die Sternentstehung
als auch fiir die Ausbildung von Planetensystemen von groBer Bedeutung, da der kosmische
Staub den grofiten Teil der kondensierten Materie des Universums darstellt.

Die Ausgangsmaterialien des kosmischen Staubs werden sowohl in den dueren Hiillen von
Roten Riesensternen als auch durch Supernoven von alten Sternen produziert. Beim Abkiihlen
des ausgestoBenen Gases kommt es zu Molekiilbildung und Staubaggregation. Der kosmische
Staub kann somit als Asche der Sterne aufgefalit werden. Er ist jedoch auch von grof3er Be-
deutung fiir die Entstehung junger Sterne, da der gravitative Kollaps der Molekiilwolken zu
Kernen von jungen Sternen aufgrund der Absorption der Strahlung durch die eingebetteten
Staubteilchen und die hierdurch bewirkte Aufheizung der Wolke verlangsamt wird. Dies ist
die Voraussetzung fiir die Bildung von sonnenéhnlichen Sternen, welche {iberwiegend unsere
Galaxis bevolkern. Dagegen fiihrt der Kollaps von staubfreien Gaswolken zur Entstehung von
kurzlebigen Riesensternen.

Die in den kollabierenden Wolkenfragmenten eingebetteten Staubteilchen sind gleichzeitig das
Ausgangsmaterial fiir die Bildung von Planeten in der protoplanetaren Scheibe um den jungen
Stern. Innerhalb der fiir astronomische Objekte sehr kurzen Zeit von einer Million Jahren bil-
deten sich aus dem anfidnglich mikrometergrofen Staub alle makroskopischen Korper unseres
Sonnensystems (DOMINIK & Mitarb., 2007). Einige dieser primordialen Staubteilchen wurden
in das Eis der Korper des Kuipergiirtels eingefroren und sind damit prinzipiell auch heute noch
nachweisbar.

Die Entwicklung des kosmischen Staubs ist somit ein Kreisprozel3: am Ende des Sternenlebens
werden sowohl das Gas als auch die Staubteilchen gebildet, welche das Ausgangsmaterial fiir
die Entstehung neuer Sterne und der sie umkreisenden makroskopischen Korper darstellen.

In der interplanetaren Umgebung der Erde sind drei Arten von kosmischen Staub nachweisbar:

Interstellarer Staub (Interstellar Dust - ISD) Gegenwiirtig passiert das Sonnensystem das
Gas-Staub-Gemisch der Lokalen Interstellaren Wolke (Local Interstellar Cloud — LIC)
mit einer Geschwindigkeit von ungefihr 26kms~!. Die in das Gas der LIC eingebet-
teten Interstellaren Staubteilchen wurden erstmals direkt mit dem Ulysses-Staubsensor
nachgewiesen (GRUN & Mitarb., 1993). Die beobachtete FluBrichtung dieser Staubteil-
chen stimmte gut mit der FluBrichtung des Gases der LIC von 252° Linge und 5.2° ek-



Abbildung 1.1: Erscheinungsformen des kosmischen Staubs. Links: Die Streuung des Sonnen-
lichts an interplanetaren Staubteilchen verursacht das auf der Erde beobachtbare Zodiakallicht,
welches hier in einer Zeichnung von Etienne Léopold Trouvelot aus dem Jahr 1876 gezeigt wird.
Das Zodiakallicht ist das &lteste dem Menschen bekannte Staubphinomen. Rechts: Die Staub-
fontédnen des Eismondes Enceladus speisen Saturns diffusen E-Ring mit frischen Ringteilchen.
Quellen: Wikipedia (2007) (rechts); NASA, JPL (2007) (links)

liptischer Breite tiberein. Wahrscheinlich dhnelt die elementare Zusammensetzung der
Staubteilchen des préasolaren Nebels der Zusammensetzung des interstellaren Staubes.
Deshalb ist die Bestimmung der elementaren Zusammensetzung dieser Staubteilchen
von groBer Bedeutung fiir das Verstindnis der Planetenentstehung. Bemerkenswerter-
weise weicht die GroBenverteilung der durch Ulysses nachgewiesenen Interstellaren
Teilchen von der StaubgréBenverteilung des Interstellaren Mediums (M ATHIS & Mitarb.,
1977), welche aus astronomischen Infrarotbeobachtungen abgeleitet wurde, ab (LAND-
GRAF, 2000). Das Fehlen von Interstellaren Staubteilchen < 0.3 um innerhalb des Son-
nensystems wurde von LANDGRAF & Mitarb. (2000) durch deren Ablenkung durch das
magnetische Dipolfeld der Sonne erklirt. Dieser Effekt wurde sowohl durch die Cassini-
Messungen innerhalb der Erdbahn als auch durch neu ausgewertete Galileo-Messungen
bestatigt (ALTOBELLI & Mitarb., 2003; ALTOBELLI & Mitarb., 2005).

Interplanetarer Staub (Interplanetary Dust Particles — IDP) Im Gegensatz zu interstel-
larem Staub bewegen sich diese Teilchen iiberwiegend auf elliptischen Bahnen mit gerin-
ger Neigung zur Ekliptik um die Sonne. Sie bilden die Zodiakalwolke (Abb. 1.1), welche
sowohl durch das Infrarot-Satellitenteleskop IRAS (REACH, 1988; REACH, 1991; RE-
ACH, 1992; DERMOTT & Mitarb., 1991) als auch mittels Staubsensoren auf Satelliten
(GRUN & Mitarb., 1997, KEMPF & Mitarb., 2004; HILLIER & Mitarb., 2007) inten-
siv untersucht wurde. Quellen dieser Staubpopulation innerhalb der Jupiterbahn sind
kurzperiodische Kometen vom Jupiter-Typ und kollidierende Asteroiden (DERMOTT
& Mitarb., 1991; L1oU & Mitarb., 1995), aber auch Staubfontainen auf vulkanisch akti-
ven Monden wie bespielsweise der Schwelfelvulkanismus des Jupitermondes lo (GRUN
& Mitarb., 1996; POSTBERG & Mitarb., 2006; SPENCER & Mitarb., 2007). Uber Quellen
des interplanetaren Staubs auflerhalb der Jupiterbahn ist nur wenig bekannt. Vor Cas-



Abbildung 1.2: Der Saturn und seine Ringe aufgenommen von der Raumsonde Cassini, die
zu diesem Zeitpunkt in Saturns Schatten war. In dieser Konfiguration sieht man iiberwiegend
vorwirts gestreutes Licht, wodurch optisch diinne Ringe aus kleinen Teilchen heller als optisch
dichte Ringe aus groBen Teilchen erscheinen. Gut zu erkennen sind (von auf3en nach innen) der
E-, G- und F-Ring, wobei der F-Ring der hellste Ring ist. Der A-Ring ist dunkler als die Cassini-
Teilung, wihrend Teile des B-Rings sogar tiefschwarz erscheinen. AbschlieBend ist der C- und
D-Ring zu erkennen. Quelle: NASA, JPL (2006)

sini fiihrten nur die Staubsensoren auf den Pioneer-Satelliten Messungen im duferen
Sonnensystem aus (HUMES, 1980), deren Aussagekraft mit groBer Wahrscheinlichkeit
durch systematische Instrumenteneffekte stark beeintrichtigt sind (DIKAREV & GRUN,
2002). Die Anzahl der durch den Cassini-Staubdetektor zwischen Jupiter und Saturn re-
gistrierten Einschlédge interplanetarer Teilchen waren ausreichend (ALTOBELLI & Mit-
arb., 2007), um die SchluB3folgerungen von LANDGRAF & Mitarb. (2002) beziiglich der
duBeren Quellen des interplanetaren Staubs zu bekriftigen.

Planetarer Staub Planetarer Staub ist sowohl das Material der Staubringe um Planeten
als auch der ihre Monde einhiillenden Staubwolken. Diese Staubart wird im jeweili-
gen planetaren System produziert. Die wichtigsten staubproduzierenden Prozesse sind
die Erosion von Mondoberflichen und groen Ringkdrpern durch Hochgeschwindig-
keitseinschlige groBerer Staubteilchen (KR1vVOV & Mitarb., 2003; SREMCEVIC & Mit-
arb., 2003) — der sogenannte Impaktor-Ejekta-Proze3 — als auch Vulkanausbriiche auf
geologisch aktiven Monden wie beispielsweise Enceladus (SPAHN & Mitarb., 2006b)
(Abb. 1.1) und Triton (SMITH & Mitarb., 1989). Der planetare Staub des Saturnsystems
ist der Untersuchungsgegenstand dieser Arbeit.

Jede dieser Staubsorten wurde von den Staubsensoren auf der Ulysses-, Galileo- und Cassini-
Sonde nachgewiesen (GRUN & Mitarb., 1993; GRUN & Mitarb., 1995b; GRUN & Mitarb.,
1995a).

1.2 Das Saturnsystem

In dieser Arbeit wird hauptsidchlich die Dynamik des dufleren Staubrings des Saturns unter-
sucht. Dieser Riesen-Gasplanet ist fiir sein ausgeprigtes Ringsystem beriihmt. Entdeckt wurde
das Hauptringsystem 1610 von GALILEO GALILEI, der dieses jedoch fiir zwei Monde ge-
halten hat. Die wahre Natur der GALILEO-Entdeckung wurde von CHRISTIAAN HUYGENS
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Abbildung 1.3: CHRISTIAAN HUYGENS’ Deutung der frithen teleskopischen Beobachtungen
des Saturns durch einen Ring in seinem 1659 erschienenem Buch “Systema Saturnium”. Die
duBeren Bilder zeigen die teleskopischen Abbilder des Saturns im Verlauf eines Saturnjahres. Die
unterschiedliche Sichtbarkeit des Ringes wird auf die Neigung der Rotationsachsen des Saturns
zuriickgefiihrt. Die Sichtbarkeit der Ringe wird durch den Winkel zwischen der Ringebene des
Saturns und der Ekliptik bestimmt: ist die Ringebene parallel zur Ekliptik (Phasen B und D),
ist das Ringsystem nicht beobachtbar, dagegen sind die Ringe zum Zeitpunkt des maximalen
Winkelabstands besonders gut sichtbar (Phasen A und C).

aufgeklirt. In seinem 1659 erschienenem Buch “Systema Saturnium” erklért er das periodi-
sche Verschwinden und Wiederkehren der Strukturen durch ein beziiglich der Bahnebene der
Erde geneigten Ring (Abb. 1.3). Er ist auch der Entdecker des planetengroBen Saturnmonds
Titan. Der italienisch-franzosiche Astronom GIOVANNI DOMENICO CASSINI entdeckte 1675
die heute nach ihm benannte Teilung zwischen dem A- und B-Ring und vermutete, daf} die
Ringe aus kleinen einzelnen Partikeln bestehen. Heute kennen wir sieben Saturnringe, die sich
in threr Zusammensetzung und Dynamik teilweise erheblich unterscheiden. Die Bezeichnung
der Ringe erfolgt durch Buchstaben, welche in der Reihenfolge der Entdeckung zugeordnet
wurden. Der A-, B-, C- und D-Ring bilden das optisch dominierende Hauptringsystem, des-
sen bemerkenswert geringe vertikale Dicke von ungefiahr 100 m durch die zahlreichen Sto8e
zwischen den Ringkorpern eingestellt wird. Dagegen spielen Sto8e zwischen den Teilchen der
duBeren diffusen Ringe fiir deren Dynamik keine Rolle. Aufgrund ihrer geringen optischen
Tiefe sind diese Ringe nur unter bestimmten geometrischen Voraussetzungen astronomisch
beobachtbar. CuzzIl & Mitarb. (2002) geben eine umfassende Einfiihrung in das Themenge-
biet, die allerdings auf dem Erkenntnisstand bevor Cassini beruht. Neueste Ergebnisse werden
iibersichtsweise von SPAHN (2007) vorgestellt. Die wichtigsten Eigenschaften der Ringe sind
in der Tabelle 1.2 zusammengefasst.

Der Gasriese Saturn ist der zweitgrofte Planet in unserem Sonnensystem. Er trigt den Na-
men des romischen Gotts Saturn, dem Vater des Jupiters. Aufgrund seiner schnellen Rotati-
on entspricht seine Form, wie die aller Gasplaneten, einem abgeflachten Rotationsellipsoid.
Aus diesem Grund ist sein Graviationsfeld nicht kugelsymmetrisch, sondern hat ein starkes
Quadrupolmoment J, (CAMPBELL & ANDERSON, 1989). Der innere Gesteinskern tragt ei-
ne Schicht aus metallischem Wasserstoff umgeben von einer dicken Gasatmosphére, welche
aus 93,2% Wasserstoff und 6,7% Helium besteht (CONRATH & Mitarb., 1984). Die mittle-
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Abbildung 1.4: Ubersicht des Saturnsystems. Im oberen Bild sind einige Saturnmonde im
GroBenvergleich gezeigt. Das untere Bild zeigt die Ausdehnungen der Saturnringe und die Posi-
tionen der eingebetteten Monde.

Tabelle 1.1: Eigenschaften und Daten des Saturns

mittlerer Radius (Rg) 60.330 km
Masse (Mgy) 5,68-10%°kg
mittlerer Abstand zur Sonne 9,6 AU
Umlaufzeit um die Sonne 29,5 Jahre
Eigenrotation 10,8 Stunden
Neigung der Rotationsachse 26,7°
magnetische Feldstirke 21,5uT

re Dichte des Planeten, etwas kleiner als die des Wassers, ist die geringste aller Planeten des
Sonnensystems. Ahnlich wie Jupiter zeigt die obere Saturnatmosphire Sturmbinder und einen
periodisch wiederkehrenden Riesenzyklon, den “Great White Spot”. Bemerkenswert ist das na-
hezu dipolartige Magnetfeld des Planeten, dessen Symmetrieachse weniger als 1° gegeniiber
der Rotationsachse geneigt ist (CONNERNEY, 1993). Diese Eigenschaft zusammen mit dem
starken J,-Moment des planetaren Gravitationsfelds ist von groBBer Bedeutung fiir die Struktur
und Dynamik der diffusen Staubringe. Einige Werte des Saturns sind in Tabelle 1.1 zusammen-
gefasst.



Tabelle 1.2: Die Ringe des Saturn-Systems

Grenzen Dicke optische Tiefe

(km) (Rs) (km) (Rs) (km)
D-Ring! | 66970 1.11| 74510 1.23| 0.1 0.1 1073
C-Rring! | 74510 1.23| 92000 1.52| 0.1 0.1 107!
B-Rring! | 92000 1.52 | 117580 1.95| 0.1 0.1 1.5
A-Rring! | 122170 2.02 | 136780 227 | 0.1 0.1 5-107!
F-Rring? | 140180 2.32 | 140270 232 | 6.5 6.5 10!
G-Ring® | 165000 2.73 | 176000 2.92 | 280 280 10-6
E-Ring! | 189870 3.15 | 256900 4.26 | 9000 9000 3-10°°
256900 4.25 | 420000 6.96 | 9000 17000 3-10°°

l(Cuzz1 & Mitarb., 1984)
2(BosH & Mitarb., 2002)
3(LISSAUER & FRENCH, 2000)

Tabelle 1.3: Physikalische Eigenschaften und Orbitalparameter ausgewdahlter Saturnmonde

al e! il | Umlaufzeit | Masse? | Radius® | Hill-Radius
(km)  (Rs) ) (d) (kg) (km) (km)

Mimas 186038  3.08 | 0.022 | 1.53 0.947 | 3.750-10™ 199 521
Enceladus | 238410  3.95 | 0.004 | 0.02 1.374 | 1.080-10% 252 950
Tethys 294974  4.89 | 0.001 | 1.09 1.892 | 6.176-10% 536 2102
Dione 377647  6.26 | 0.002 | 0.02 2.740 | 1.096-10%! 562 3259
Rhea 527231 8.74 | 0.001 | 0.35 4.520 | 2.307-10%! 764 5831
Titan 1222265 20.26 | 0.029 | 0.33 15.954 | 1.345-10% 2575 52419

1(M URRAY & DERMOTT, 1999)
2(SIZIDIZI_]\'IA.\'.\' & Mitarb., 2002)
3(ROATSCH & Mitarb., 2006)

Neben den Ringen besitzt der Saturn ein ausgeprigtes Mondsystem. Wihrend die kleinsten
Monde nur wenige Kilometer messen, ist die Masse des grofften Saturnmondes Titan mit einem
Durchmesser von 5150km ausreichend, um eine Atmosphire zu binden. Die Eismonde Mimas,
Enceladus, Tethys, Dione und Rhea sind im diffusen E-Ring eingebettet. Die Eigenschaften der
fiir diese Arbeit wichtigen Monde sind in Tabelle 1.3 aufgefiihrt.

1.2.1 Der E-Ring

Diese Arbeit behandelt {iberwiegend die Dynamik des E-Rings, welcher der grofte bekannte
planetare Ring des Sonnensystems ist. Der optisch diinne E-Ring wurde 1966 von FEIBELMAN
entdeckt. Selbst an seiner dichtesten Stelle findet man hochstens ein Ringteilchen pro Kubik-
meter, weshalb StoBe zwischen Ringteilchen fiir die Dynamik des Rings bedetungslos sind.
Das an den Hauptringen reflektierte Sonnenlicht iiberstrahlt fast immer den optisch diinnen
E-Ring. Optische Aufnahmen des Rings sind nur moglich, falls sich der Beobachter entweder
im Kernschatten des Saturns oder direkt in der Ringebene befindet. Seit seiner Entdeckung
wurde der Ring wihrend jedes Durchgangs der Erde durch die Saturn-Ringebene beobach-



Abbildung 1.5: Cassini-Aufnahme des E-Rings. Enceladus befindet sich in der Mitte des Staub-
torus. Die von dem Mond ausgehenden “Staubfidden” werden durch durch die Eisvulkane in der
Stidpol-Umgebung erzeugt. Links von Enceladus ist der Eismond Tethys zu erkennen. Das Bild
wurde aus einer Entfernung von ungefihr 2.1-10°km 15° oberhalb der Ringebene aufgenom-

men. Quelle: NASA/JPL/SCI PIA08321

tet (BAUM & Mitarb., 1981; NICHOLSON & Mitarb., 1996; DE PATER & Mitarb., 1996; DE
PATER & Mitarb., 2004). Des weiteren zeichneten die Raumsonden Pioneer 11, Voyager 1
und Voyager 2 Bilder des Rings wihrend ihrer Vorbeifllige am Saturn auf. In den optischen
Aufnahmen erstreckt sich der Ring zwischen 3Rg und 7Rg und umfalit somit die Bahnen der
Eismonde Mimas (rp; 3.07Rg), Enceladus (rg ~ 3.95Rg), Tethys (rr ~ 4.88 Rg) und Dione
(rp ~ 6.25Rg). Zwischen der Mimas- und Enceladus-Bahn ist die Halbwertsdicke des Rings
9000km; auBerhalb der Enceladus-Bahn wichst die Halbwertsdicke auf ungeféhr 15000 km'
am dufBeren Rand des Ringes an (DE PATER & Mitarb., 2004). Die starke Zunahme der Ring-
dicke mit dem radialen Abstand erfordert eine relative breite Inklinationsverteilung zumin-
dest der die optische Tiefe dominierenden Ringteilchen. Dieses Phidnomen stellte sich als die
grofte Herausforderung an die dynamische Modellierung des E-Rings heraus. Keines der vor
der Cassini—Mission publizierten Modelle konnte das vertikale Ringprofil befriedigend repro-
duzieren.

Die dichteste Stelle im Ring ist nahe der Enceladus—Bahn, weshalb der Mond schon friihzeitig
als Hauptquelle der Staubteilchen vorgeschlagen wurde. Die Einspeisung frischen Staubs in
den Ring ist in Abb. 1.5 deutlich zu erkennen. wiesen DE PATER & Mitarb. anhand des Hellig-
keitsprofils nach, da3 auch der Mond Tethys eine Quelle von Ringteilchen ist. Wahrscheinlich
tragen alle Ringmonde zur Auffrischung des Rings bei (JUHASZ & HORANYI, 2002; SPAHN
& Mitarb., 2006a).

'nach BAUM & Mitarb. (1981; 1984) betrigt die maximale Halbwertsdicke des Rings sogar ~ 40000km



Bemerkenswert ist die ungewohnliche “blaue” Farbe des Rings, welche auf eine enge GroBen-
verteilung der Ringteilchen deutet. Nicholson & Mitarb. (NICHOLSON & Mitarb., 1996) schluf3-
folgerten, da3 deren GroBenverteilung ithr Maximum zwischen 0.3 um und 3 ym haben muf.
Dies ist erstaunlich, da die GroBenverteilung hauptsichlich durch die Eigenschaften der Staub-
quelle bestimmt wird. Die Reservoirs der vor Cassini bekannten “roten” planetaren Staubringe
(siehe beispielsweise BURNS & Mitarb. (1984)) werden mit Teilchen aufgefrischt, die durch
Einschlédge schneller interplanetarer oder interstellarer Staubteilchen auf die Oberflichen von
Ringmonden erzeugt werden. Dieser sogenannte Impaktor—Ejekta—Prozef3 zeichnet sich durch
eine breite GroBenverteilung aus. Die Ursache des engen Groenspektrums des E-Rings muf3
daher entweder eine besondere Eigenschaft der Staubquelle sein oder durch die Ringteilchen-
dynamik verursacht werden. HORANYI & Mitarb. (1992) zeigten, daB dynamische Selekti-
onsmechanismen tatsdchlich eine enge GroBenverteilung bewirken konnen. Die eigentliche
Ursache der blauen Ringfarbe wurde im Jahr 2005 durch Messungen des Neutralgasspek-
trometers, der UV-Kamera und des Staubdetektors wihrend eines dichten Vorbeiflugs der
Cassini—-Raumsonde am Enceladus entdeckt (WAITE & Mitarb., 2006; HANSEN & Mitarb.,
2006; SPAHN & Mitarb., 2006b): Eisvulkane am Siidpol speisen bis zu 5 mal mehr Staub-
teilchen als der Impaktor—Ejekta—Prozef in den Ring (SPAHN & Mitarb. (SPAHN & Mitarb.,
2006b), siche auch Abb. 1.5 und Abb. 1.1 rechts). Interessanterweise berichteten kiirzlich DE
PATER & Mitarb. (2006) iiber die Entdeckung eines “blauen” Uranus—Rings, dessen radiales
Helligkeitsprofil wie der E-Ring am Bahnabstands eines eingebetteten Mondes sein Maximum
hat.

SHOWALTER & Mitarb. (1991) fassten alle zu diesem Zeitpunkt verfiigbaren Daten zu einem
konsistenten empirischen Ring-Model zusammen. In ithrem axialsymmetrischen Modell wird
die radiale Abhingigkeit der Flichendichte” n; durch ein Paar von Potenzgesetzen beschrie-
ben: zwischen dem inneren Rand und der Enceladus—Bahn skaliert die Flichendichte mit dem
Abstand wie n (r) ~ r!>, wihrend sie auBerhalb der Enceladus-Bahn wie n (r) ~ r~7 abfillt.
Die vertikale Ringstruktur wurde durch ein Gauss—Profil approximiert, dessen Breite ¢ vom
radialen Abstand wie

0(8Rs))(r_3RS)/5RS (1.1)

o(r) =6(3Rs) (0(3Rs)

abhingt, wobei 6(3Rg) ~ 2500km und 6(8Rg) ~ 15900km sind.

1.3 Die Cassini-Mission

Das wissenschaftliche Ziel der gemeinsamen NASA/ESA-Mission Cassini—-Huygens ist die
Erforschung des Saturnsystems (MATSON & Mitarb., 2002). Die NASA-Raumsonde Cassi-
ni wird voraussichtlich bis zum Jahr 2010 das Saturnsystem mit 12 Instrumenten erforschen.
Die von der europdischen Raumfahrtagentur ESA gebaute Atmosphidrensonde Huygens un-
tersuchte die chemische Zusammensetzung sowie die physikalische Struktur der Titanatmo-
sphére, wirend sie am 14. Januar 2005 an einem Fallschirm die dichte Gashiille des Mondes
durchquerte (LEBRETON & Mitarb., 2005). Insbesondere gelang zum ersten mal Bilder der

Die Flichendichte ist die vertikal integrierte Staubanzahldichte, d.h. n (r) = [ n(r,z)dz. Fiir optisch diinne
Systeme ist n | direkt zur optischen Tiefe proportional.
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Abbildung 1.6: Trajektorie der Cassini-Raumsonde im interplanetaren Raum. Quelle: NA-
SA/JPL (2005)

Titanoberfliche zur Erde zu iibertragen.

Cassini—-Huygens wurde am 15. Oktober 1997 gestartet. Abb. 1.6 zeigt die Reise der Raum-
sonde durch das Sonnensystem zum Saturn. Da die Schubkraft der Titan 4-Rakete fiir einen
direkten Flug zum Saturn nicht ausreicht, fiihrte die Raumsonde dichte Vorbeifliige an der Ve-
nus (26. April 1998 und 24. Juni 1999), Erde (18. August 1999) und am Jupiter (30. Dezember
2000) aus. Wiahrend des Vorbeiflugs am Jupiter wurden zum ersten Mal gemeinsame Messun-
gen zweier Raumsonden im dufBleren Sonnensystem durchgefiihrt. Am 1. Juli 2004 schwenkte
Cassini—Huygens erfolgreich in ihre Umlaufbahn um den Saturn ein.

Nachdem das Saturnsystem durch die Raumsonden Pioneer 11, Voyager 1 und Voyager 2
wihrend deren sehr kurzen Vorbeifliigen am Planeten studiert wurde, war die Planung einer
langfristigen Mission zum detaillierten Studiums des Systems der nédchste logische Schritt. Ur-
spriinglich wurde eine 4-jahrige Mission zur Erforschung des Saturns, seines Ringsystems, der
Magnetosphire, des Mondes Titan sowie der Eismonde geplant. Kiirzlich beschlof3 die NASA
die sehr erfolgreiche Mission um zwei weitere Jahre zu verldngern. Das Ziel der Mission ist
nicht nur das Studium der Einzelsysteme sondern insbesondere die Erforschung der Wechsel-
wirkung zwischen den Systemen. Das Studium des “Systemcharakters” erfordert eine beson-
ders vielseitige und technisch anspruchsvolle Instrumentierung. Diese Forderung erklért auch
die ungewohnliche GroBe der Sonde. Cassini ist mit 12 Instrumenten bestiickt, welche wieder-
um hdufig aus unabhingigen Teilinstrumenten bestehen. Die Instrumente konnen grob in zwei
Gruppen unterteilt werden: Instrumente zur Fernerkundung (remote sensing instruments) und
in—situ—Detektoren (Tabelle 1.4).



Tabelle 1.4: Instrumente auf der Cassini-Sonde. Aufgefiihrt werden der Instrumentenname, die
am Bau und am Betrieb des Instruments beteiligten Lander sowie eine kurze Beschreibung der

wissenschaftlichen Aufgaben.

Instrumente

beteiligte
Lénder

Aufgaben

Cassini Plasma Spectrometer
(CAPS)

Cosmic  Dust  Analyser
(CDA)
Magnetometer (MAG)

Ion and Neutral Mass Spec-
trometer (INMS)
Magnetospheric Imaging In-
strument (MIMI)

Radio and Plasma Wave
Science (RPWY)

Cassini Radar (RADAR)

Composite Infrared Spectro-
meter (CIRS)

Imaging Science Subsystem

SS)

Radio Science Instrument
(RSS)

Ultraviolet Imaging Spectro-
graph (UVIS)

Visible and Infrared Mapping
Spectrometer (VIMS)

In—situ—Instrumente

USA, Fin.,
E, Ung.,
Nor., UK

D, Cz, F,
Nor., UK,
USA, ESA
UK, ESA,
D, I, USA
USA, D.

USA, F., D.
USA, O,

F, S., UK,
ESA

in—situ—Untersuchung sowie Spektroskopie
des Plasmas

in—situ—Analyse kosmischer Staubteilchen

hochprizise Magnetfeldmessungen

spektroskopische Analysen geladener und
neutraler Gasteilchen

globale Untersuchung der Saturnmagneto-
sphiare und der Wechselwirkung mit dem
Sonnenwind

Messung des elektrischen und magnetischen
Feldes sowie der Elektronendichte und Tem-
peratur des Plasmas

Fernerkundungsinstrumente

USA, F, I,
UK

Radarbeobachtungen der Oberfliche Titans
und der Eismonde

Infrarotspektroskopie des Saturns, seiner
Monde und Ringe zur Bestimmung der Tem-
peratur und Zusammensetzung
Multispektrale Kamera zur Beobachtung des
Saturns, seiner Monde und Ringe
Atmosphiren- und Ring-Struktur-Analyse,
sowie Messung von Gravitationsfeldern
Ultraviolette Spektralanalyse der Atmo-
sphére und Ringe

Abbildung des Spektrums im optischen und
infraroten Wellenldngenbereich zur Untersu-
chung von Oberflichen, Atmosphdren und
Ringen.

1.4 Der Cassini-Staubdetektor CDA

Da diese Arbeit auf den Untersuchungen der Staubumgebung des Saturns mittels des Cassini—
Staubdetektors CDA aufbaut, soll dieses Instrument im Folgendem kurz beschrieben werden.
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Abbildung 1.7: Der Cassini-Staubdetektor CDA. Links: Zustand des Instruments vor der Inte-
gration in die Raumsonde. Rechts: Schnitt durch das Instrument (EG — Eintrittsgitter, IG — lo-
nengitter, EMB — Elektronikbox, IIT — Einschlagstarget des Einschlagsionisationsdetektors 11D,
CAT - Einschlagstarget des Massenspektrometers CA). Quelle: SRAMA & Mitarb. (2004).

Der Cosmic Dust Analyser (CDA) (SRAMA & Mitarb., 2004) auf der Raumsonde Cassini un-
tersucht die physikalischen und mineralogischen Eigenschaften von Staubteilchen. Er besteht
aus zwei unabhédngigen Instrumenten: dem Hochratendetektor HRD (High Rate Detector) und
dem Staubanalysator DA (Dust Analyser).

1.4.1 Hochratendetektior HRD

Aufgrund der notwendigen komplexen Verarbeitung der Impaktionisationssignale kann der DA
hochstens einen Einschlag pro Sekunde registrieren. Da die Einschlagsraten im dichten Kern
des E-Rings bis zu drei Groenordnungen hoher sind, wurde die CDA—Instrumentierung durch
einen Hochratendetektor ergiinzt, der bis zu 10000 Einschldge pro Sekunde nachweisen kann.
Das Funktionsprinzip des HRDs beruht auf der durch einen Staubeinschlag bewirkten kurz-
zeitigen Depolarisation diinner Polyvinylidenfluorid—Folien (PVDF). Der hierdurch erzeugte
kurze Ladungspuls hingt sowohl von der Masse als auch von der Geschwindigkeit des Teil-
chens ab, wodurch bei bekannter Geschwindigkeit eine grobe Bestimmung der Staubmasse
moglich ist (SIMPSON & TUzzOLINO, 1985). Der HRD besteht aus 2 unabhéngigen Folien-
sensoren: einer 28 um—dicken 50 cm?~Folie (M-Sensor) und einer 6 um—dicken 10cm?—Folie
(m-Sensor). Angaben zur Sensorkalibration findet man in SRAMA & Mitarb. (2004) und in
KEMPF & Mitarb. (2007).

11
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Abbildung 1.8: Schematische Darstellung des CDA—Aufbaus (mittlere Abb.) sowie typischer
Datensitze fiir einen Einschlag auf das du3ere Target IIT (linke Abb.) sowie auf das innere Target
CAT (rechte Abb.). Quelle: SRAMA & Mitarb. (2004).

1.4.2 Staubanalysator DA

Der DA ist fiir Teilcheneinschlige in einem groBem Geschwindigkeits- (1...100kms~!) und
Massenbereich (5- 10718 ... 10712kg bei v4 ~ 20kms~!) empfindlich und bestimmt die Ge-
schwindigkeit, Masse, elektrostatische Ladung und die elementare Zusammensetzung der ein-
schlagenden Teilchen. Dies wird durch die Kombination von drei Instrumenten ermdglicht:
dem Einschlagsionisationsdektor IID (Impact lonisation Detector), dem Massenspektrometer
CA (Chemical Analyser) und dem Ladungsdetektor QP. Abb. 1.7 zeigt das Instrument vor der
Integration in die Raumsonde gemeinsam mit einer technischen Darstellung des inneren Auf-
baus des Sensors.

Einschlagsionisationsdetektor 11D

Der IID ist eng mit den Staubsensoren der Galieo- und Ulysses-Raumsonden verwandt (GRUN
& Mitarb., 1992a; GRUN & Mitarb., 1992b) und besteht aus einem hemisphérischen Target
und einem lonengittersystem, welches sich vor dem Multiplier des Massenspektrometers CA
befindet. Ein Hochgeschwindigkeitseinschlag auf das Target erzeugt eine Mischung aus Plas-
ma, neutralem Gas sowie mikroskopischen Bruchstiicken sowohl des Staubteilchens als auch
des Targetmaterials. Das Funktionsprinzip des IID beruht auf der Analyse der zeitlichen Ent-
wicklung sowie der Menge des Einschlagsplasmas, dessen Bestandteile nach der Trennung des
Plasmas im elektrischen Feld zwischen dem Target und dem Ionengitter an mehreren Elektro-
den gesammelt und nachfolgend verstarkt werden (QI: positive Ionen, QC und QT: Elektro-
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Abbildung 1.9: Der Ladungssensor QP ist aus 4 Gittern (0---3) aufgebaut, welche vor dem
IID im Eintrittstubus des CDA montiert sind. Die beiden inneren Gitter (8.99° beziiglich der
Instrumentennormale geneigt montiert) sind mit einem Ladungsverstirker verbunden, wéihrend
die duferen geerdeten Gitter gemeinsam mit dem FEintrittstubus einen Faraday—Kifig fiir die
MeSBgitter bilden. Staubteilchen durchfliegen das QP-System entlang einer geraden Trajektorie,
bevor sie auf das Target aufschlagen. Befindet sich das geladene Teilchen innerhalb des QP-
Systems (tp <t < 13), induziert es seine Ladung auf die MeBgitter. Das induzierte Signal wichst
linear, solange sich das Teilchen dem Gitter 1 nidhert (fy < < ¢;). Solange sich das Teilchen
zwischen den Mefgittern 1 und 2 befindet (f; < ¢ < 1), ist das konstante induzierte Signal di-
rekt zur Staubladung proportional. Nach Passieren des Mefgitters 2 fallt das Signal linear bis
das Teilchen das QP-System verldft (f, <t < #3). Die rechte Abbildung zeigt den zeitlichen Ver-
lauf des hierdurch erzeugten QP-Ladungssignals. Die zeitliche Dauer des Signals als auch der
zeitliche Abstand zum Zeitpunkt des Einschlags (#1) erlauben eine verldBliche Bestimmung der
Einschlagsgeschwindigkeit des geladenen Teilchens. Quelle: KEMPF & Mitarb. (2004).

nen). Abb. 1.8 zeigt typische MeBsignale von Staubeinschlidgen. Experimentelle Untersuchun-
gen haben gezeigt, daB die Zeit zum Erreichen der maximalen Plasmaladung an den Elektroden
ausschlieBlich eine Funktion der Einschlagsgeschwindigkeit ist (EICHHORN, 1978), wihrend
die Menge des erzeugten Plasmas sowohl von der Einschlagsgeschwindigkeit als auch von der
Teilchenmasse abhingt. Die entsprechenden Kalibrationsfunktionen zur Bestimmung der Ein-
schlagsgeschwindigkeit und Staubmasse wurden fiir den IID von SRAMA (2000) mittels Ein-
schlagsexperimenten im Heidelberger Staubbeschleuniger ermittelt. Die Integration des Flug-
zeitmassenspektrometers CA in den IID erfordete es, dal Einschlagstarget aufzuspalten. Das
innere Target CAT (Chemical Analyser Target) besteht aus Rhodium und ist zugleich Bestand-
teil des CA, wihrend das duBlere aus Gold bestehende Target IIT (Impact Ionisation Target)
ausschlieBlicher Bestandteil des IID ist. Die sensitive Fliche des IID ist 0.1m2, wihrend das
Winkelgesichtsfeld des Detektors +45° betrégt.

Flugzeitmassenspekirometer CA

Das in den IID integrierte Flugzeitmassenspektrometer ist eine wesentliche Neuerung des CDA
gegeniiber seinen Vorgidngern, da zum ersten Mal ein Instrument zur Analyse der elementaren
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Zusammensetzung von Staubteilchen mit einer relativ groBen empfindlichen Fliche von 70cm?
zur Verfiigung steht. Das Spektrometer bestimmt die Masse der einfach positiv geladenen Io-
nen des Einschlagsplasmas anhand deren Flugzeit vom Einschlagstarget CAT zum Multiplier
in der Mitte des Detektors. Hierzu werden die Ionen in einem starken elektrischen Feld zwi-
schen dem CAT und einem 3 mm iiber dem Target angebrachten Gitter beschleunigt. Da die
iibertragene kinetische Energie unabhéngig von der Ionenmasse ist, ist die Flugzeit der Ionen
ein direktes MaB fiir deren Masse.

Die Massenauflosung des Spektrometers ist mit m/Am ~ 20 fiir leichtere Elemente wie Koh-
lenstoff und m/Am ~ 40 fiir schwerere Elemente zwar relativ gering. Sie ist jedoch ausrei-
chend, um die mineralogische Natur der detektierten Staubteilchen einzugrenzen.

Staubladungssensor QP

Der Sensor QP zur Bestimmung der elektrostatischen Ladung der Staubteilchen ist ein weitere
wichtige Neuerung des CDA (AUER & Mitarb., 2002). Das System besteht aus 4 groBflichigen
Gittern, welche im Eintrittstubus vor dem IID montiert sind. Abb. 1.9 erldutert die Funktions-
weise des Sensors. Neben der Bestimmung der Staubladung ist auch eine simultane Messung
der Staubgeschwindigkeit und des Eintrittswinkels in den CDA moglich.

In dieser Arbeit wird die Dynamik der Staubteilchen des duBleren Saturnrings mittels numeri-
scher Modelle detailliert untersucht. Hierzu werden Grundannahmen bisheriger theoretischer
Modelle, wie beispielsweise die Abhdngigkeit der elektrostatischen Staubladung vom Planene-
tenabstand, anhand neuester Cassini-Daten tiberpriift und gegebenenfalls verbessert. Die Dy-
namik diffuser Staubringe ist sehr komplex und umfaf3t Methoden und Konzepte aus vielen Ge-
bieten der Physik, Geophysik und Himmelsmechanik, welche in den ersten zwei Kapiteln ein-
gefiihrt werden. Die Aufladung von Staubteilchen aufgrund ihrer Wechselwirkung mit diinnen
Plasmen wird im Kapitel 2 diskutiert, wihrend die auf das Staubteilchen einwirkenden Krifte
im darauffolgenden Kapitel 3 eingefiihrt werden. Im Kapitel 4 wird die dynamische Entwick-
lung der jungen Ringteilchen in der Umgebung der Hauptquelle des E-Rings — dem Eismond
Enceladus — untersucht. Insbesondere wird der EinfluB des Startorts der Staubteilchen auf der
Mondoberfliche auf die Entwicklung der Staubteilchen betrachtet. Die Langzeitentwicklung
der Ringteilchen wird mittels numerischer Modelle im Kapitel 5 analysiert. In Kapitel 6 wird
auf die Entwicklung eines “normalen” Ringteilchens in ein durch elektromagnetische Krifte
dominiertes sogenanntes Stromteilchen eingegangen. Eine Stabilitdtsanalyse von den Mond
Rhea umkreisenden Staubteilchen wird in Kapitel 7 vorgestellt. Im abschlieBendem Kapitel 8
wird noch einmal eine kurze Zusammenfassung der Ergebnisse dieser Arbeit gegeben.

14



2 Die elekirische Ladung eines
Staubteilchens

Im Saturnsystem bewirkt sowohl das Umgebungsplasma als auch die solare UV-Strahlung eine
elektrostatische Aufladung der Staubteilchen, weshalb die Bewegung dieser Teilchen erheblich
durch das planetare Magnetfeld beeinflufit wird. Aufgrund der groSen Bedeutung elektroma-
gnetischer Krifte fiir die Dynamik der Ringteilchen wird sowohl der Aufladungsprozef3 als
solcher als auch die Abhingigkeit des elektrostatischen Potentials der Teilchen vom Abstand
zum Planeten im folgendem diskutiert.

2.1 Aufladung im Plasma

In einem Plasma eingebettete oder ionisierender Strahlung ausgesetzte Festkorper tragen elek-
trische Ladungen. Die Anderung der elektrostatischen Ladung Q, ist durch die Summe der
Strome J; gegeben:

£04(0) = Y.J(00) e

J

(HORANYI, 1996). Hier ist ¢4 das elektrische Potential des Teilchens. In der Saturnumgebung
tragen im wesentlichen der Strom von Plasmaelektronen J, und Plasmaionen J; auf die Teil-
chenoberfliche sowie die Emissionsstrome aufgrund der Photoionisation Jy und aufgrund der
Sekundirelektronenerzeugung Js.. zur Teilchenladung bei. Die Strome héngen sowohl von den
Plasmaeigenschaften als auch von den Materialparametern des Teilchens ab. Der Gesamtstrom
auf den Festkorper

J=Je+J1+ I+ Jsec (2-2)

verschwindet im elektrostatischen Gleichgewicht. Das elektrostatische Gleichgewichtspoten-

tial (Dég ) st fiir groflere Teilchen unabhingig von der Teilchengréfe und ist nur eine Funktion
der Plasmaeigenschaften und des Teilchenmaterials (KIMURA & MANN, 1998).

Fiir kugelformige Staubteichen, welche viel kleiner als die DEBYE-Léinge des Umgebungs-
plasmas sind, gilt

Qq = 4meprydq, (2.3)

wobei r; der Radius des Teilchens und gy = 8,8542 - 107 '12AsV~!m~! die Dielektrizitits-
konstante des Vakuums ist. Hiermit kann nun die typische Zeitskale T ~ Q;/Y.J; zum Errei-
chen des elektrostatischen Gleichgewichts abgeschitzt werden. Da J; ~ rfl und Qg ~ ry, folgt
T~ r;l. Dies bedeutet, da3 groe Teilchen schneller das elektrostatische Gleichgewicht mit
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threr Umgebung erreichen.

Im Folgendem wird die Abhéngigkeit der Ladungstrome von den Plasmaparametern im ein-
zelnen diskutiert.

2.1.1 Elektronen- und lonen-Ladungstrome

Kollidierende Elektronen und Ionen des Umgebungsplasmas kénnen auf der Oberflache des
Teilchens haften bleiben und hierdurch eine negative oder positive Aufladung des Korpers
bewirken. Dieser Vorgang entspricht einem Ladungsstrom mit der Polaritit des betrachteten
Ladungstrdgers. Unter der Annahme einer MAXWELL-BOLTZMANN—Verteilung fiir die Ge-
schwindigkeiten der betrachteten Plasmakomponente sowie einer gegeniiber der thermischen
Geschwindigkeit vernachldBigbaren Geschwindigkeit des Teilchens findet man:

1—y,; fu <0
Joi=d0 DKol el 2.4
| e Xei fiir ;>0
mit
0 _ 2 -
Je,i = FeQnryhe,iVe,i (2.5)
und
eofq
- 2.6
Xei = F kT, (2.6)

(WHIPPLE, 1981; JURAC & Mitarb., 1995; HORANYI, 1996). Hier ist ey = 1,6022-10~1°C
die Elementarladung, kg = 1,3807 - 10~23JK~! die BoLTZMANN-Konstante, ne; die Anzahl-
dichte, T, ; die Temperatur, m, ; die Masse sowie

8kpT,
nme’i

2.7)

Vei=

die thermische Geschwindigkeit der betrachteten Plasmaspezies.

Fiir schwere Ionen iiberschreitet die Relativgeschwindigkeit vp des Teilchens zum Plasma
héufig die thermische Geschwindigkeit v, ; dieser Spezies. Im Regime groer MACHzahlen
M = vp/7,; ist die Beziehung (2.4) nicht mehr giiltig. Fiir allgemeine MACHzahlen findet
man, daf3

o [3F 02+ 3 =) ext(or) e fir oo < 0
Ji= 28 s (M + 5 =) (exf(M + /i) +exf(M — /%)) + (2.8)
+%< Keit ) ~(M ) <%—l>e_(M+\/XTJ)2> fiir e,i > 0.
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2.1.2 Sekundarelektronenstrom

Energetische Einschldge von Plasmapartikeln konnen zur Emission eines oder mehrerer Elek-
tronen fiihren. Der Flul der entweichenden Sekundirelektronen entspricht einem positiven
Ladungstrom. Die Effizienz der Sekundérelektronenproduktion 9 ist eine komplizierte Funkti-
on der Materialeigenschaften als auch der Energieverteilung des Plasmas. Sie zeigt allerdings
ein ausgeprigtes Maximum 9Jy; bei dem optimalen Wert Ey; der Energie des Umgebungs-
plasmas (STERNGLASS, 1954). Fiir ein Plasma, dessen Geschwindigkeitsverteilung durch die
MAXWELL-BOLTZMANN-Verteilung beschrieben wird, ist dann der Ladungsstrom aufgrund
der Produktion von Sekundérelektronen in einer guten Niherung

Fs (EM/4kBTe) fir x, >0

2.9)
Fs p(Em/4kpT,) (1 —xs)eXs  fiir x, <O0.

Jy = —3.781J0 e {

Hier sind B = \/4e004/Eum, Xs = —e004/kpTs und kT ist die mittlere Energie der Sekundirelek-
tronen, welche typischerweise zwischen 1eV und 5eV liegt (HORANYI, 1996). In dieser Arbeit
wird eine mittlere Energie von k7T; = 2eV angenommen. Weiterhin gilt, daf3

o)

Fop(x) = 22 / yle~ () gy (2.10)
B

sowie F,,(x) = F,, o(x) (MEYER-VERNET, 1982; HORANYI, 1996).

2.1.3 Der Photoionisationsstrom

Die Absorption von energetischen Photonen hauptsédchlich der UV-Strahlung der Sonne kann
die Emission von Photoelektronen aus der Oberfliche des beleuchteten Teilchens bewirken.
Der hierdurch verursachte positive Ladungsstrom berechnet sich in einer guten Niherung als

{1 i <o o1
e X fiiryy >0,

(HORANYI, 1996), wobei

Xv = €o®a/kpTy (2.12)

und kgTy < 1eV...3eV die mittlere Energie der Photoelektronen ist. In der Saturnumgebung
betrigt der Photostrom

IO = eomrix2.7-102m 257! (2.13)
Dieser Fluss ist positiv, da die Elektronen vom Teilchen emittiert werden. Der Materialpara-

meter K charakterisiert die Effizienz der Photoemission, welche fiir dielektrische Materialien
wie beispielsweise Wassereis ungefahr 0.1 ist (FEUERBACHER & FITTON, 1971).
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Magnetopause Bow Shock

Abbildung 2.1: Kiinstlerische Darstellung der Verteilung des Plasmas innerhalb der Saturnma-
gnetosphére basierend auf Messungen der Cassini—Plasmakamera MIMI. Der rote Ring ist ein
Torus neutralen Gases, in dessen Inneren sich der Planet befindet. Auerhalb dieser Region ver-
teilen sich hochenergetische Ionen innerhalb einer relativ diinnen Schicht, dem plasma sheet, die
sich auf der Nachtseite zu einem langen Plasmaschweif ausdiinnt. Auf der Tagseite bildet die
Magnetopause (MP) die innere Grenzschicht und die StoBfront (BS) die duBlere Grenzschicht
zwischen der Magnetosphire und dem Sonnenwindplasma. Quelle: NASA/JPL/JHUAPL

2.2 Plasmaumgebung des Saturns

Das Saturnsystem zeichnet sich durch eine komplexe Magnetosphére aus. Das starke Magnet-
feld des Planeten bildet ein Hindernis fiir den Flul des Sonnenwindplasmas, wodurch sich
eine StoBfront, der “bow shock”, in Sonnenrichtung ausbildet. Da der magnetische Druck
des Sonnenwinds zeitlich variabel ist, schwankt der Abstand der Stro3front zum Planeten un-
gefahr zwischen 15Rg und 40Rg. Abb.2.2 zeigt eine schematische Darstellung der Saturn—
Magnetosphire, anhand derer einige wichtige Begriffe eingefiihrt werden.

Das Plasma im inneren Saturnsystem besteht iiberwiegend aus Elektronen und einfach gelade-
nen positiven Ionen. Messungen der Plasmainstrumente wihrend der Vorbeifliige von Voyager
1 und 2 sowie Pioneer 11 am Saturn ergaben, dall die Plasmaelektronen zwei verschiedenen
Populationen bilden, die sich aufgrund ihres unterschiedlichen Entstehungsprozesses sowohl
beziiglich der Temperatur als auch der Dichte unterscheiden. Die Elektronen der mehrere hun-
dert eV heiflen Population werden in der Saturnaurora und den oberen Atmosphirenschichten
des Saturns produziert. Ihre mittlere freie Wegldnge ist von der Gréenordnung des Saturn-
systems, weshalb sie durch die wesentlich kélteren Plasmaspezies kaum beeinflut werden.
Die Elektronen der kalten Population (typische Temperaturen von einigen eV) werden durch
Photoionisation, Elektronen-Einschlags-Ionisation, Ladungsaustausch oder Dissotiation durch
Elektronen von Wassermolekiilen des Neutralgases in der Plasmasphire gebildet (RICHARD-
SON & SITTLER, 1990). Dieser ProzeB erzeugt auch die Protonen und die Molekiile H, O™,
HO™, O", welche aufgrund ihrer vergleichbaren Masse hiufig zur Population der Wasser-
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Abbildung 2.2: Schematische Darstellung der Saturnmagnetosphére. Die Magnetosphire ist ein
Hindernis fiir den FluB3 des Sonnenwindplasmas (aus der Richtung der Sonne), weshalb sich
auf der Tagseite eine Stoflfront (blau) auBlerhalb der Titanbahn ausbildet. Innerhalb der Magne-
tosphire dominiert das nahezu dipolartige Magnetfeld des Saturns (schwarze Linien). Da die
Plasmaspezies um die planetaren Feldlinien gyrieren, sind wesentliche Plasmaeigenschaften wie
Temperatur und Dichte entlang einer Feldline in erster Ndherung konstant. Diese Flichen kon-
stanter Plasmaeigenschaften werden als L-Schalen bezeichnet, wobei diese generell unter der
Annahme eines perfekten planetaren Dipolfelds definiert werden. Somit ist der Abstand eines
Punkts auf einer L-Schale (welche in Vielfachen des Planetenradius angegeben wird) zum Pla-
neten durch r = Lcos?()A) gegeben, wobei A die magnetische Breite ist (WALKER & RUSSELL,
1995). In der Symmetrieebene entspricht L dem Abstand zum Planeten. Die Temperatur der
Plasmaelektronen ist farbkodiert dargestellt. Die Elektronen der heillen Population erfiillen die
gesammte Magnetosphire, wihrend die kalten Elektronen nur in der inneren Magnetosphire, in
welche der E-Ring sowie die groBeren Eismonde eingebettet sind, in wesentlicher Zahl zu finden
sind. Quelle: NASA/JPL 2004

gruppenionen zusammengefallt werden. Die Ionen koppeln unmittelbar nach ihrer Entstehung
an das rotierende planetare Magnetfeld, weshalb die schwereren Wasserradikale eine grof3e
Energie als die leichten Protonen erhalten und aufgrund dessen heifer als die Protonen sind
(DELAMERE & Mitarb., 2007). Die Entstehung der im dichtesten Teil des Plasmatorus be-
obachteten Hydroniumionen (H30™) koénnen durch diesen Prozess zumindest nicht in dieser
Menge produziert werden, da der Wirkungsquerschnitt fiir das Einfangen eines Protons durch
H>O™" oder H>O hier nicht ausreichend ist. Eine mogliche Quelle von H3;O™ ist jedoch das
durch Hochgeschwindigkeitseinschldge von Staubteilchen auf die Oberflichen von Eismon-
den erzeugte Einschlagsplasma.

In der Saturnumgebung sind die folgenden Plasmaspezies fiir die Aufladung der Staubteilchen
relevant:

kalte Elektronenpopulation: Aufladung des Teilchens durch den negativen Elektronen-
ladungsstrom (CE) entsprechend Gl. (2.4) und den positiven Sekundirelektronenstrom
(SCE) entsprechend GI. (2.9),

heiBe Elektronenpopulation: Aufladung des Teilchens durch den negativen Elektronen-
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Abbildung 2.3: Anzahldichten (oben) und Temperaturen (unten) der fiir die Teilchenaufladung
wichtigen Plasmaspezies als Funktion der L-Schale. Blau markiert die Plasmaelektronen (durch-
gezogen: kalte Population, gestrichelt: heile Population); rot markiert positive Ionen (durchge-
zogen: Wassergruppenionen, gestrichelt: Protonen). Die hier gezeigten Daten beruhen auf dem
in dieser Arbeit benutzten synthetischen Plasmamodel (siehe Abs. 2.2).

ladungsstrom (HE) entsprechend GI. (2.4) und den positiven Sekundirelektronenstrom
(SHE) entsprechend Gl. (2.9),

positiv geladene Wassergruppenionen: Aufladung des Teilchens durch den positiven
Ionenladungsstrom (O) entsprechend Gl. (2.8). In den Rechnungen wird als atomare
Masse der Wassergruppenionen die des Sauerstoffatoms verwendet.

Protonen: Aufladung des Teilchens durch den positiven Ionenladungsstrom (P) entsprechend
Gl. (2.8).

2.2.1 Modelle der Plasmaumgebung des Saturns

Die Berechnung des Gleichgewichtspotentials mittels der Glg. (2.1)—(2.13) setzt die Kenntnis
der Dichten und Temperaturen der fiir die Aufladung wesentlichen Plasmakomponenten vor-
aus. Das erste umfassende Model der Plasmaumgebung des Saturns wurde von RICHARDSON
(1995) veroffentlicht. Es beruht vorrangig auf den Daten der Plasmainstrumente der Raumson-
den Voyager 1 und 2 und wurde erfolgreich fiir zahlreiche Modellrechnungen genutzt.

Allerdings weichen die von den Cassini-Plasmainstrumenten gemessenen Parameter teilweise
erheblich vom RICHARDSON-Modell ab. Beispielsweise differieren die vom Plasmadetektor
CAPS und der RPWS-Langmuir—Probe wihrend des Einschwenkens der Raumsonde in den
Saturn-Orbit gemessenen Temperaturen und Dichten sowohl der Elektronen als auch der Was-
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sergruppenionen gegeniiber den Voyager-Daten (SITTLER & Mitarb., 2005; WAHLUND & Mit-
arb., 2005; YOUNG & Mitarb., 2005; GURNETT & Mitarb., 2005). Auch die vom Cassini—
Staubdetektor gemessenen elektrostatischen Potentiale von E-Ring—Teilchen stehen im Wider-
spruch zu Modellrechnungen auf Grundlage des RICHARDSON-Modells (KEMPF & Mitarb.,
2006).

Leider wurde bisher kein verbessertes Plasma-Modell publiziert'. Aus diesem Grund beru-
hen die Modellrechnungen dieser Arbeit auf einem synthetischen Plasma-Modell, welches
die sowohl von CDA als auch von der Langmuir-Probe gemessenen Potentiale gut reprodu-
ziert. Die Elektronendichten der kalten Population basieren auf den Messungen der Langmuir-
Probe (WAHLUND & Mitarb., 2005), die Elektronendichten der heilen Population und die
Elektronentemperaturen beruhen auf CAPS-Messungen (YOUNG & Mitarb., 2005). Aufgrund
der elektrischen Neutralitédt des Plasmas entspricht die Anzahldichte der (positiven) Ionen der
Elektronenanzahldichte. Aus diesem Grund ist die Kenntnis der relativen Anteile der Ionenspe-
zien ausreichend, welche auf Grundlage von CAPS-Plasmamessungen (SITTLER & Mitarb.,
2005) bestimmt wurden. Aus dieser Arbeit wurden auch die lonentemperaturen entnommen.
Ein weiterer wichtiger Parameter ist der Korotationsfaktor, welcher angibt, wie gut das Plas-
ma der Rotation des planetaren Magnetfelds folgt. Mangels besserer Daten wurde dieser dem
RICHARDSON-Modell entnommen. Abb. 2.3 zeigt die die Plasmaparameter des resultierenden
Modells als Funktion des L—Faktors.

2.3 Das Potential eines Teilchens im E-Ring

Fiir groflere Staubteilchen diirfen die Abweichungen vom elektrostatischen Gleichgewicht ver-
nachldssigt werden, da die typische Zeit zum Erreichen des Gleichgewichts erheblich kiirzer
als die typische Zeitskale der Variation der Plasmaparameter (sowohl aufgrund der Teilchen-
bewegung als auch aufgrund der Fluktuation der Plasmaparameter selbst) ist. Unter diesen
Voraussetzungen darf die Staubladung Q; aus dem ortsabhingigem Gleichgewichtspotential
04, welches unabhéngig von der TeilchengrofBe ist, mittels Gl. (2.3) bestimmt werden. Hier-
durch werden Simulationsrechnungen der Ringteilchendynamik erheblich vereinfacht. Aller-
dings mul} darauf hingewiesen werden, da3 bei der Untersuchung einiger wichtiger Prozesse
wie beispielsweise der Einspeisung von ungeladenen Staubteilchen in den Ring das vollstindi-
ge zeitabhidngige Problem (2.1) geldst werden muf.

2.3.1 Modellrechnungen

Zum Bestimmen des Gleichgewichtspotentials q>£lg ) 16st man Gl. (2.1) fiir den Fall des ver-
schwindenen Gesamtstroms, wobei die Plasmaparameter aus dem vorgestellten Plasmamodell
entnommen werden. Das resultierende Problem entspricht dem Finden der Wurzel einer nicht-
linearen Funktion. Obwohl das Problem grundsitzlich numerisch 16sbar ist, ist es haufig ein-
facher und schneller, die zeitliche Entwicklung von ¢, zu ¢£,g) numerisch zu verfolgen, d.h.
Gl. (2.3) numerisch zu integrieren.

IKiirzlich wurde ein verbessertes Modell von SITTLER & Mitarb. (2007) angekiindigt, welches jedoch fiir diese
Arbeit nicht mehr beriicksichtigt werden konnte.
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Abbildung 2.4: Zeitliche Entwicklung der Ladungsstrome (schwarz) und des Potentials (blau)
eines 1 um-grof3en Staubteilchens in der Nihe der Enceladus—Bahn. Gezeigt sind die Elektronen-
Ladungsstrome der kalten (CE) und heiflen (HE) Population, die von diesen Strdomen erzeugten
Sekundérelektronen-Strome (SCE, SHE), die Ionen-Ladungstrome der Protonen (P) und Wasser-
radikale (O), sowie der Photostrom (v). Der Gesamtstrom X verschwindet asymptotisch, wihrend
das Potential ¢, gegen seinen Gleichgewichtswert ¢5,g) ~ —2V konvergiert; das elektrostatische
Gleichgewicht wird nach ungefidhr 600s erreicht. Hier wird das Potential im wesentlichen durch
den positiven Sekundirelektronenstrom aufgrund der heilen Elektronenspezies und dem nega-
tiven Ladungsstrom aufgrund der kalten Elektronenpopulation eingestellt. Der Photoelektronen-
strom ist nur von geringer Bedeutung, weshalb der planetare Schatten das Potential eines Teil-
chens in der Nihe der Enceladus-Bahn nicht beeinfluf3t.

Zeitliche Entwicklung des Potentials

Zuerst soll beispielhaft die zeitliche Entwicklung der Ladung an einem festen Abstand zum
Saturn diskutiert werden. Abb. 2.4 zeigt die Entwicklung des Potentials eines 1um-Teilchens
in der Nihe der Enceladus-Bahn. Das Gleichgewichtspotential von ~ —2V stimmt gut mit
den Messungen der Langmuir—Probe iiberein (WAHLUND & Mitarb., 2005). Nach ungefdhr
600s hat das urspriinglich ungeladene Teilchen das elektrostatische Gleichgewicht mit seiner
Umgebung eingestellt. Das bedeutet, dal die Annahme des elektrostatischen Gleichgewichts
fiir Zeitskalen > 10min gerechtfertigt ist. Fiir schnellere Phinomene wie beispielsweise der
Aussto3 von (ungeladenen) Plume-Teilchen muf3 dagegen die Ladungsgleichung simultan mit
der Bewegungsgleichung geldst werden.

Zu jedem Zeitpunkt des Ladungsprozesses wird die Stirke der Ladungsstrome durch den mo-
mentanen Wert des Potentials bestimmt. Abb. 2.5 zeigt fiir das gleiche Szenario wie in Abb. 2.4
die Strome als Funktion von ¢,. Offensichtlich ist die Abhingigkeit von ¢4, umso stérker,
je kdlter die betrachtete Plasmaspezies ist. Insbesondere bleibt der Ladungsstrom der heiflen
Elektronen in guter Niherung konstant, da deren Temperatur hoher als das Gleichgewichts-
potential ist. Weiterhin wird deutlich, daf}3 die Ionenspezies keinen grolen Einflu auf das
Gleichgewichtspotential haben, da deren thermische Geschwindigkeit verglichen mit denen
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Abbildung 2.5: Ladungsstrome als Funktion des Potentials ¢, auf ein 1 um-Teilchen in der Néhe
der Enceladus—Bahn. Die Darstellung ist wie in Abb.2.4. Im elektrostatischen Gleichgewicht
verschwindet der Gesamtstrom X. Da fiir den hier gezeigten Fall ¥ fallend ist, ist der Gleichge-
wichtszustand stabil. Es ist jedoch auch moglich, dal ¥ mehrere Wurzeln besitzt. In diesem Fall
ist sowohl bistabiles Verhalten als auch die Koexistenz mehrerer Potentiale in einem Teilchenem-
semble moglich (MEYER-VERNET, 1982).

Tabelle 2.1: Sekundirelektronenparameter fiir Wassereis

Quelle S, E,. (V)
MATSKEVICH & MIKHAILOVA (1960) 2,3 340
SUSZCYNSKY & Mitarb. (1993) 3,2 406
CDA—-Parameter 2,1 210

der Elektronenpopulation klein ist.

Materialabhdngigkeit des Potentials

Das Gleichgewichtspotential ist materialabhingig. Insbesondere zeigt der fiir die hier betrach-
teten Anwendungen wichtige Sekundirelektronenstrom eine starke Abhingigkeit vom Teil-
chenmaterial. Andererseits sind die Parameter 0y, und Ej; (siche Abschnitt2.1.2) besonders
schwierig in Laborexperimenten zu bestimmen. Um die hieraus resultierende Unsicherheit
des numerisch bestimmten Potentials charakterisieren zu konnen, wurden Modellrechnungen
fiir alle fiir Wassereis bestimmten Datensétze (siehe Tabelle 2.1) untersucht. Die Materialpa-
rameter wurden aus Experimenten von auf planen Flichen aufgebrachtem reinen Wassereis
gewonnen. Die Materialparameter fiir kleine Staubteilchen im interplanetaren Raum kdnnen
aus verschiedenen Griinden davon abweichen; beispielsweise aufgrund leichter Verunreinigun-
gen, Verformungen oder Freirdumen in den Teilchen. Fiir runde Teilchen miissen die fiir plane
Flichen bestimmten Werte von 9y, verdoppelt werden, da aufgrund ihrer gekriimmten Ober-
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Abbildung 2.6: Gleichgewichtspotential (])L(f) fiir Teilchen in der Symmetrieebene des E-Rings
als Funktion des Abstands zum Planeten. CDA-Messungen des Potentials sind durch Romben-
Symbole markiert. Oben: Einflu der Sekundirelektronenparamter auf ¢gg): durchgezogene Li-
nie: bester Fit zu CDA-Messungen (8, = 2,1 und Ejy; = 210eV), gebrochene Linie: MATSKE-
VICH & MIKHAILOVA (1960), Strich—Punkt-Linie: SUSZCYNSKY & Mitarb. (1993). Die durch
CDA-Messungen bestimmte Region des Polaritdtswechsels des Potentials ist grau markiert. Un-
ten: Einfluf} des Planetenschattens auf ¢ff ) (im Schatten: gebrochene Line, auerhalb des Schat-
tens: durchgezogene Line). Die Modellrechnungen wurden fiir die Sekundirelektronenparameter
Oy = 2.1 und Ey; = 210eV ausgefiihrt.

fliche mehr Elektronen aus dem Teilcheninneren die Oberfliche erreichen kénnen (DRAINE
& SALPETER, 1979).

Der obere Teil von Abb.2.6 vergleicht die Gleichgewichtspotentiale fiir die in Tabelle 2.1
angegeben Materialparameter. Obwohl sowohl die Modellrechnung fiir die Parameter von
MATSKEVICH & MIKHAILOVA (1960) als auch fiir die Parameter von SUSZCYNSKY & Mit-
arb. (1993) innerhalb 5 Rg und au3erhalb 10 Rg gut mit den CDA-Messungen von ¢, gut iiberein-
einstimmen, weichen sie zwischen 5Rg und 10Rg teilweise erheblich voneinander ab. Die
CDA-Messungen der Polaritit der Staubladung® ergaben, daB der Ubergang von negativen
zu positiven Ladungen ungefihr bei einem Abstand von 8Rg erfolgt (siche Abschnitt2.3.2).
Da die Modellrechnungen fiir beide Parametersitze diese Beobachtung nicht reproduzieren,
wurde der Parameterraum innerhalb 2 < 8y, < 4 und 200eV < Ej; < 500eV numerisch un-
tersucht und die am besten die CDA—Ergebnisse reproduzierenden Werte mit 8y; = 2.1 und
Ey = 210eV bestimmt. Diese Werte werden im Folgendem fiir alle weiteren Modellrechnun-
gen benutzt (CDA-Parameter—Modell).

’Die Bestimmung der Polaritit der Staubladung erfordert ein wesentlich geringeres Signal-zu—Rauschverhilt-
nis der QP-Signatur als die Bestimmung der Staubladung selbst. Daher kann der radiale Abstand des Pola-
rititswechsels trotz sehr geringer absoluter Potentiale in dieser Umgebung sicher bestimmt werden (KEMPF
& Mitarb., 2004). Siehe auch Abschnitt2.3.2.
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Die Abstandsabhédngigkeit des Gleichgewichtspotentials kann somit wie folgt charakterisiert
werden: im inneren E-Ring ist das Potential negativ und féllt mit dem Abstand zum Saturn,

wobei (1)51'57) bei ungefihr 7Rg ein lokales Minimum besitzt. Fiir grole Abstinde wichst das
Potential stark an, wobei der Vorzeichenwechsel zwischen 8Rg und 9Rg erfolgt. Im duB3eren
E-Ring nimmt das Potential positive Werte zwischen zwei und drei Volt an.

EinfluB des Planetenschattens

Nun soll der Einflu} des Photostroms auf das Potential in der Nihe des Planeten untersucht
werden. Teilchen, welche einen Planeten auf engen Umlaufbahnen umkreisen, durchqueren
periodisch den Planetenschatten, wodurch auch das Potential periodisch variiert. Die hier-
durch mogliche Schattenresonanz ist ein wichtiger Baustein zum Verstindnis der Dynamik des
Jupiter-Gossamer—Rings (HAMILTON, 2003; HORANYI & BURNS, 1991). Der untere Teil von
Abb. 2.6 vergleicht die Potentiale von E-Ring—Teilchen innerhalb und auflerhalb des Planeten-
schattens. Da der Photostrom als einziger Ladungsstrom unabhingig vom Planetenabstand ist,
ist der Potentialunterschied umso groBer, je kleiner die absolute Plasmadichte wird. Die Mo-
dellrechnungen basierend auf dem synthetischen Plasmamodell zeigen jedoch nur sehr geringe
Potentialunterschiede. Die Schattenresonanz ist fiir die E-Ring—Dynamik daher von geringer
Bedeutung (KEMPF & Mitarb., 2006).

EinfluB der TeilchengroBe

Fiir hinreichend grof3e Teilchen skalieren die Ladungsstrome auf deren Oberfldchen ~ rfi, WOr-
aus die GroBenunabhingigkeit des Gleichgewichtspotentials folgt (siehe Abschnitt 2.1). Da fiir
Submikrometerteilchen insbesondere die Sekundérelektronenparameter eine starke Abhing-
igkeit von der Teilchengroe aufweisen, ist letzlich auch deren Gleichgewichtspotential eine
Funktion der TeilchengroBe. Im weiteren Text werden Teilchen, deren Gleichgewichtspotential
groflenabhingig ist, als mikroskopisch bezeichnet; Teilchen mit groBenunabhéngigen Potential
dagegen als makroskopisch.

Die Ursache der ausgeprigten Groflenabhingigkeit der Plasmaladungsstrome ist, dafl energe-
tische Elektronen und Ionen kleine Teilchen durchdringen konnen ohne absorbiert zu werden.
Hieraus folgt einerseits, dal weniger Elektronen oder Ionen auf der Teilchenoberfliche haften
bleiben und deshalb fiir kleine Teilchen J,; schwicher als rfl wichst. Andererseits konnen Se-
kundirelektronen sowohl am Eintrittspunkt auf der Vorderseite als auch am Austrittspunkt auf
der Riickseite des Teilchens erzeugt werden. Gleichzeitig sinkt die Reabsorption der emittierte
Elektronen innerhalb des Teilchens, da die Wegldnge zur Oberflache des Teilchens mit sinken-
der Teilchengr6Be abnimmt. Dies bedeutet, das die Effizienz der Sekundérelektronenprodukti-
on mit sinkender Teilchengrofle zunimmt. Diese Effekte werden beispielsweise von WATSON
(1973) und WHIPPLE (1981) diskutiert. In experimentellen Studien der Groenabhingigkeit
des Potentials sind die gegenldaufigen Auswirkungen von r,; auf J,; und J; nur schwer zu tren-
nen. Es ist allerdings in einer guten Naherung moglich, die Effekte durch einen gro8enabhingi-
gen “effektiven” Sekundirelektronenstrom zusammenzufassen.

CHOW & Mitarb. (1993) untersuchten den Einflul der Teilchengrofle auf die Sekundirelektro-

nenparameter fiir leitende und nichtleitende Materialien. Thre Ergebnisse zeigten, daf3 die Se-
kundirelektronenemission fiir 10nm-Teilchen dreimal stirker als die (skalierte) Emission des
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Abbildung 2.7: GroBenabhingigkeit der Sekundirelektronenparameter 8y, und Ej, fiir mikro-
skopische Teilchen. Die Romben-Symbole markieren die von CHOW & Mitarb. (1993) bestimm-
ten Parameter. Die durchgezogene Linie zeigt die in dieser Arbeit benutzte Ndherung zur Be-
stimmung von 8y (ry) und Ep(rg).

makroskopischen Falls ist. Daher wurde auf Grundlage dieser Messungen ein grobes Model fiir
die Sekundirelektronenparameter 8, und Ej; mikroskopischer Teilchen abgeleitet (Abb. 2.7).

Das Potential mikroskopischer Teilchen ist gegeniiber dem Potential makroskopischer Korper
deutlich erhoht (Abb. 2.8 oben). Insbesondere kann die Polaritit der Staubladung vom ma-
kroskopischen Fall verschieden sein (siehe Abb.2.8 oben), was von grofler Bedeutung fiir
die Identifikation moglicher Quellen von sogenannten Stromteilchen ist: kleine, positiv ge-
ladene Teilchen werden auBerhalb des Korotationsradius® durch das rotierende Magnetfeld
des Saturns radial nach auBien beschleunigt. Teilchen innerhalb eines engen Q,;/m,—Intervalls
tiberwinden die gravitative Anziehung des Planeten und werden in den interplanetaren Raum
geschleudert (KEMPF & Mitarb., 2005). Obwohl dieser Mechanismus im Kapitel 6 eingehen-
der diskutiert werden wird, soll hier schon auf einen wichtigen Aspekt hingewiesen werden.
Teilchen < 10nm konnen im dufleren E-Ring ein Potential von iiber +6V erreichen. Die ty-
pische Zeit zum Erreichen des Gleichgewichtspotentials iiberschreitet jedoch 8 Stunden (siehe
Abb. 2.8), wihrend dessen die typisch 50kms~'—schnellen Teilchen eine Strecke von mehr
als 8 Rg zuriicklegen. Offensichtlich konnen diese Teilchen nicht im elektrostatischem Gleich-
gewicht mit dem Umgebungsplasma sein. Aus diesem Grund kann die Beschleunigung der
Stromteilchen nicht unabhiingig von der Aufladung der Teilchen behandelt werden.

2.3.2 In-situ-Messungen von Staubteilchenladungen

Seit dem Einschwenken der Cassini—Sonde in ihre Staturn-Umlaufbahn registrierte der CDA—
Ladungsdetektor QP (sieche Abschnitt2.1) einige Signaturen von gro3en geladenen E-Ring—
Teilchen (Abb.2.9), anhand derer die elektrostatische Ladung Q. dieser Teilchen bestimmt
werden konnte (KEMPF & Mitarb., 2006). Die wichtigsten Parameter dieser Teilchen sind in
Tabelle C.1 zusammengefal3t. Da aus den gleichzeitig gemessenen Einschlagsionisationssigna-
len des 1ID die Teilchengroe abgeleitet werden kann, erlaubt die Kenntnis von Q, aufgrund

3Der Korotationsradius bezeichnet den radialen Abstand zum Planeten, bei welchem die Rotationsrate eines gra-
vitativ gebundenen Korpers der Rotationsrate des planetaren Magnetfelds entspricht. Der Korotationsradius
des Saturnsystems ist R ~ 1,8Rg.
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Abbildung 2.8: Abhingigkeit des Gleichgewichtspotentials (oben) und der typischen Aufla-
dungszeit (unten) mikroskopischer Wassereisteilchen als Funktion der Teilchengrofle und des
radialen Abstands zum Saturn. Die weifle Linie in der oberen Abbildung markiert die Grenzlinie
zwischen dem Parameterbereich korrespondierend mit negativen Potentialen (links) zum Bereich
positiver Potentiale (rechts).

von Gl. (2.3) die Bestimmung des Gleichgewichtspotentials ¢,.

Die Erkennung von Ladungssignaturen mit einem minimalen Signal-zu—Rauschverhiltnis von
2 ist nur fiir groBere Teilchen moglich, da das QP-Signal eine Rauschamplitude von minde-
stens 0.5fC hat. Fiir |04] = 3V entspricht das einer minimalen detektierbaren Teilchengrofe
von 3 um, was erheblich groBer als die typische Groe der E-Ring—Teilchen von 0.7um ... 1um
ist. Dies erkldrt, warum trotz der groBen Zahl von registrierten Einschldgen von E-Ring—
Teilchen nur eine relativ kleine Zahl von Ladungssignaturen nachgewiesen werden konnten.
Allerdings kann man die Bedeutung dieser Messungen nicht unterschitzen, da diese sowohl ei-
ne direkte Uberpriifung der theoretischen Aufladungsmodelle als auch eine indirekte Verifika-
tion der Plasmamodelle erlauben. Das aus der QP-Messung in der Umgebung des Enceladus—
Orbits abgeleitete Potential von ¢4 ~ —2V weicht deutlich von den bisher fiir Modellrechnun-
gen angenommen Potentialen ab. Dieses Ergebnis war der wesentliche AnstoB fiir die Erstel-
lung des im vorigen Abschnitt diskutierten synthetischen Plasmamodells.
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Abbildung 2.9: Einige Beispiele von Ladungssignaturen, welche durch groBere, geladene E—
Ring—Teilchen wihrend ihres Durchflugs durch den QP-Gitterdetektor erzeugt wurden. Die
gemessenen Teilchenparameter werden in Tabelle C.1 aufgelistet. Die durchgezogenen Linien
zeigen die mittels des in KEMPF & Mitarb. (2004) publizierten TSCHERNJAWSKI-Algorithmus
rekonstruierten Signaturen. Die gestrichelten Linien markieren die Signalgrundlinie sowie die
+o-Intervalle. Aus: KEMPF & Mitarb. (2006)



3 Dynamik der E-Ring-Teilchen

Der diffuse E-Ring besteht aus iiberwiegend mikrometergrof3en Staubteilchen, fiir deren Dyna-
mik Kollisionen zwischen den Ringteilchen bedeutungslos sind. Stattdessen werden die Bah-
nen der gravitativ gebundenen Staubteilchen durch zahlreiche Storkréfte beeinflult. Letztlich
sind die makroskopischen Eigenschaften des Ringes — seine Ausdehnung, Dicke sowie die
TeilchengroBenverteilung — das Resultat der sich unter den Stérungen langsam veridndernden
Teilchenbahnen.

3.1 Storkrafte

Im eigentlichen Sinne existieren keine Bahnstorungen, da alle auf ein Teilchen einwirkende
Krifte gleichberechtigt in die Bewegungsgleichung, die in der Regel nicht analytisch geschlos-
sen 10sbar ist, eingehen. Das von der klassischen Himmelsmechanik eingefiihrte Konzept einer
Bahnstorung beruht nun darauf, daf3 hiufig die niherungsweise periodische Bahn eines gravi-
tativ gebunden Korpers der Bahn des reinen KEPLER-Problems dhnelt. Aus diesem Grund ist
es sinnvoll, die Abweichung von der KEPLER-Bahn aufgrund schwacher, von der Graviations-
anziehung punktféormiger Korper verschiedener zusitzlicher Krifte — der Storkrdfte — nihe-
rungsweise zu bestimmen (DANBY, 1992; MURRAY & DERMOTT, 1999).

Die Bahn eines die punktformige Zentralmasse umkreisenden Testteilchens ist durch sieben
Orbitalelemente vollstindig bestimmt: die groffe Halbachse a, die Exzentrizitdt e, die Inkli-
nation i, der aufsteigende Knoten C, das Argument des Perizentrums ®, die wahre Anomalie
f sowie der Zeitpunkt des Perizentrumsdurchgangs t. Die Losung der Bewegungsgleichung
an sich fiihrt zu sechs Orbitalelementen. Der Bezug in einem gegebenen astronomischen Sy-
stem macht eine zeitliche Angabe notwendig (MURRAY & DERMOTT, 1999), diese Zeitangabe
wird hiufig als siebentes Orbitalelement betrachtet. Die geometrische Bedeutung der Orbital-
elemente wird in der Abb. 3.1 dargestellt. Im ungestorten Fall ist nur die wahre Anomalie
zeitabhingig, wihrend das Testteilchen und der Zentralkorper in einer Ebene den gemeinsa-
men Schwerpunkt umkreisen.

Die Auswirkung einer Storkraft kann nun folgendermal3en behandelt werden. Eine kurzzeitige
Storung bewirkt eine kleine Verdnderung der Teilchenposition und Geschwindigkeit, wobei
das Teilchen sich nach der Storung wiederum auf einer Kepler-Bahn um den Planeten bewegt.
Die verdnderten Orbitalelemente der neuen Bahn bezeichnet man als oskulierende Elemente
der gestorten Bahn. Das Problem wird gelost, in dem man eine “Bewegungsgleichung” fiir die
oskulierenden Elemente des Problems findet. Es existieren zahlreiche Moglichkeiten fiir die
Wahl der geeigneten oskulierenden Elemente. Fiir die folgende Diskussion der EinfliiBe der
fiir den E-Ring typischen Storkrifte auf die Bahnen der Ringteilchen werden die Ausdriicke
von BURNS (1976) benutzt. Zuerst wird nun die langfristige Bahnentwicklung aufgrund nur
einer Storkraft diskutiert. Hierzu ist es ausreichend, das Orbitmittel der Orbitalelemente zu
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BEhnebene

Abbildung 3.1: Geometrische Veranschaulichung der Orbitalelemente einer Bahn um den Zen-
tralkorper B beziiglich einer Bezugsebene (griin), deren Orientierung durch die Wahl eines Be-
zugspunktes (in diesem Fall des Friihlingspunktes Y) festgelegt wird. Die Form der Bahnel-
lipse wird durch die Exzentrizitit e und die grofle Halbachse a charakterisiert. Die Schnittli-
nie zwischen der Bahn- und der Bezugsebene definiert die Knotenlinie, der Winkel i zwischen
der Bezugs- und Bahnebene ist die Inklination, der Winkel ® zwischen der Knotenlinie und
dem Perizentrum der Bahn (P) ist das Argument des Perizentrums und der Winkel € zwischen
dem der Knotenlinie und dem Bezugspunkt ist die Ldnge des aufsteigenden Knotens. Quelle:
http://de.wikipedia.org/wiki/Bild:Bahnelemente.svg(14:45 8. Okt. 2007)

betrachten, da wir nicht an den periodischen Variationen der Elemente wihrend eines Umlaufs
interessiert sind.

3.1.1 Bahnstorung aufgrund des nichtspharischen
Gravitationsfelds

Aufgrund der abgeflachten Form des Planeten weicht das Gravitationsfeld des Saturns erheb-
lich vom sphirisch symmetrischen Feld einer Punktmasse ab. Das zusitzliche Quadrupolmo-
ment des Feldes J, = 0,016 kann als Stérung der KEPLERbahn des Teilchens um einen ku-
gelféormigen Saturn betrachtet werden. Unter Vernachldssigung hoherer Momente des Feldes
ist das Gravitationspotential des Saturns am radialen Abstand r in der Hohe 0

2
VS:_GMS{l—Jz (I%) LPQ(COSG)}, (3.1)

r
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Abbildung 3.2: Entwicklung der Umlaufbahn (rechts) und der orbitgemittelten Bahnelemente
eines Ringteilchens mit a = 5,2Rs und e = 0,46 unter dem Einflu der J,—Storung. Es ist be-
merkenswert, dafl die Form der Bahn trotz der grolen Exzentrizitit erhalten bleibt, obwohl die
oskulierenden Elemente Q2 und o zeitlich stark variieren.

wobei P (x) = 3 (3x> — 1) das LEGENDRE-Polynom zweiter Ordnung, Rs der Radius und M
die Masse des Planeten ist. Den Ausdruck fiir die resultierende Beschleunigung des Teilchens
wird im Anhang A abgeleitet.

GM 3 (Rs\* GM Rs\?
ag=——— [1-25 (=) (5cos0—1) |r— =304 (=) e, (32)
r3 2 r r3 r

Die Langzeitentwicklung der Teilchenbahn im Gravitationsfeld des Saturns kann man anhand
der Bewegungsgleichungen fiir die bahngemittelten oskulierenden Elemente dieses Problems
charakterisieren

<d>J2 = 0, <é>J2:07 <i>12:()7

. 3nJ,R% )
(Q),, = _—2a2(1—62)2 cos1i,

. 3nJ2R; Y
<O‘)>J2 = m(Z—QSIH l),

welche Effekte der Ordnung e beriicksichtigen (HAMILTON, 1993). Dabei ist

2 _ GMS
a3

n (3.3)
die mittlere Bewegung des Testteilchens. Aufgrund des Erhalts der Halbachse und der Exzen-
trizitidt bleibt auch die Form der Bahn im Orbitmittel erhalten. Dies ist deutlich Abb. 3.2 zu
entnehmen, welche die Entwicklung der Bahn eines Testteilchens sowie dessen mittleren Or-
bitalelemente (a ), (e ), ( Q) und ( ® ) unter dem EinfluB der J,-Storung zeigt. Das Argument
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des Perizentrums der gestorten Bahn wichst linear mit der Zeit. Da die Zeitskale des ( Q )—
und ( ® )— Zuwachs ~ a?/ J2R§ wesentlich lidnger als die Umlaufzeit des Teilchens ist, rotiert
die Bahnellipse langsam in prograder Richtung. Der Erhalt der groen Halbachse ist beson-
ders bemerkenswert, da dies aufgrund des dritten KEPLERschen Gesetzes gleichlautend mit
dem Erhalt der Energie des Teilchens ist. In anderen Worten: im Orbitmittel ist die Jo,—Storung
eine konservative Kraft. Ein Ringteilchen, dessen Bahn ausschlieBlich durch das J,—Moment
des planetaren Schwerefelds gestort wird, kann deshalb nicht radial nach auflen migrieren.

3.1.2 Bahnentwicklung aufgrund elekiromagnetischer Storkrafte

Da im allgemeinen die Ringteilchen elektrisch geladen sind (siehe Abschnitt2.3), werden de-
ren Bahnen durch das planetare, rotierende Magnetfeld beeinfluft. Ein sich relativ zum Ma-
gnetfeld mit der Geschwindigkeit v bewegendes geladenes Teilchen erfihrt aufgrund elektro-
magnetischer Krifte die Beschleunigung

Qu

agy :i—z (v—(Qsxr)) xBg(r)) = ma (Ec(r)+v xBg(r)), (3.4)

wobei Qg die Winkelgeschwindigkeit des rotierenden Saturn-Magnetfelds Bs und
E. =—(Qsxr) xBg (3.5)

das korotierende, radial nach auflen gerichtete elektrische Feld ist. Da E. - r nicht verschwin-
det, kann ein geladenes Teilchen im rotierenden Magnetfeld sowohl Energie gewinnen als
auch verlieren. In dieser Arbeit wird das Saturn-Magnetfeld durch das Z3—Modell dargestellt
(CONNERNEY, 1993). Die entsprechenden Ausdriicke fiir die Feldkomponenten werden im
Anhang 2.1 gegeben.

Die Bewegungsgleichungen fiir die orbitgemittelten oskulierenden Elemente der Bahn eines

Teilchens unter dem EinfluB} des durch einen Dipol approximierten rotierenden Saturn—Mag-

netfelds lauten:

)em = 0

ey = —%nLe(l—e ) sin® i sin(2m)

Dey = %nLez (1—e )
)

EM = nL(l—e) {cosi—(l—ez)_lnﬂgl}
! -1

I\)\’—‘

sini cosi sin(2m)

| —

(®)py = —nL(l—ez)fj{coszi—3cosi(1—e2) nQEl}.

Der dimensionslose Parameter

Rs%Qg Qa

L=B 3.6
dp~ ~2s5 GMS my ( )

ist ein grobes MalB fiir das Verhiltnis zwischen der elektromagnetischen und der Gravitati-
onskraft sowie By, die Feldstirke des planetaren Dipols (HAMILTON, 1993). Wie im zuvor
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Abbildung 3.3: Zeitliche Entwicklung der Umlaufbahn eines elektrisch geladenen Ringteilchens
(a= Rs, e =, o4 = —2V) unter dem EinfluB} des rotierenden Magnetfelds des Planeten.

betrachteten Fall der J,—Storung bleibt auch hier @ und somit auch die Energie erhalten. Dem-
nach ist auch die LORENTZ-KTraft aufgrund des rotierenden Magnetfelds im Orbitmittel eine
konservative Kraft (Abb. 3.3). Die Exzentritit und die Inklination variieren leicht. Da diese
Effekte von hoherer Ordnung als O(e) sind, bleibt auch die Form der Bahn zumindest fiir
kleine Exzentrizititen erhalten. Die Bahnen negativ geladener Staubteilchen rotiert unter dem
EinfluB} des planetaren Magnetfelds langsam in retrograder Richtung; also entgegengesetzt zur
Bahnrotation aufgrund der J,-Storung (siehe auch Abb. 3.3). Fiir eine bestimmte Teilchengrofie
konnen sich die beiden gegenldufigen Effekte autheben. HORANYI & Mitarb. (1992) schlugen
diesen Effekt als Ekldrung fiir die enge Teilchengrofenverteilung des E-Rings vor.

3.1.3 Bahnentwicklung aufgrund variierendem elektrostatischen
Potentials

Die im vorigen Abschnitt eingefiihrten Bewegungsgleichungen fiir die orbitgemittelten osku-
lierenden Elemente fiir die Bewegung eines geladenen, durch die LORENTZ—-Kraft gestorten
Testteilchens gelten nur fiir ein rdumlich und zeitlich konstantes oder schwach variierendes
elektrostatisches Potential. Diese Voraussetzung ist fiir die Teilchen des E-Rings nicht erfiillt.
Wie in Abschnitt 2.3 gezeigt wurde (siehe auch Abb.2.6), hiangt das Gleichgewichtspotential
der Ringteilchen stark vom Abstand zum Saturn ab. Das Potential eines exzentrischen Ringteil-
chens variiert daher periodisch entlang seiner Bahn. Die hierdurch verursachten Bahnstorungen
konnen dann unter bestimmten Voraussetzung resonant und somit selbstverstiarkend sein. Es
ist somit zu erwarten, dal in diesem Fall die elektromagnetische Storkraft selbst fiir schwa-
chexzentrische Teilchen nicht ldnger eine im Orbitmittel konservative Kraft ist.

Die Ableitung der orbitgemittelten Bewegungsgleichungen fiir den allgemeinen Fall einer

auf ein Teilchen mit periodisch verdnderlichen Potential einwirkender elektromagnetischen
Storkraft ist in analytisch geschlossener Form nicht moglich. Allerdings erlauben numerische
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Abbildung 3.4: Einfluss eines variierenden Potentials auf Teilchen mit stark exzentrischen Bah-
nen. Gezeigt ist die Entwicklung der oskulierenden Elemente der gro3en Halbachse (oben), Ex-
zentrizitit (mitte) und der Bahnneigung (unten) fiir verschiedene Potentialverldufe. Die Poten-
tiale sind links oben in einem zusétzlichen Diagramm gezeigt. Die durchgezogenen Linie ent-
spricht einem positiven mit dem Planetenabstand anwachsenden Potential, die gestrichelte Linie
entspricht einem negativen mit dem Planetenabstand abfallenden Potential und die gepunktete
Linie entspricht einem positiven mit dem Planetenabstand abfallenden Potential.

Simulationen der Bahnentwicklung fiir typische radiale Potentialgesetze, wichtige Zusam-
menhinge zwischen der Form des Potentialgesetzes und der Orbitentwicklung zu erkennen.
Die Bewegungsgleichungen GI. (3.2) und (3.4) des Testteilchens wurde mittels eines adaptiven
RUNGE-KUTTA—Verfahrens vierter Ordnung numerisch integriert. Abb. 3.4 zeigt die zeitliche
Entwicklung der oskulierenden Elemente fiir einen linear wachsenden sowie fiir zwei Fille ei-
nes linear abnehmenden radialen Potentialverlaufs. Es ist deutlich zu erkennen, daf die qualita-
tive Entwicklung der Bahnelemente durch die Monotonie des radialen Potentialverlaufs, nicht
jedoch durch dessen Polaritit bestimmt wird. Im Fall eines radial abnehmenden Potentialver-
laufs wichst zeitlich die Exzentrizitit und hierdurch auch die grole Halbachse der Teilchen-
bahn. Dagegen nimmt fiir ein radial zunehmendes Potential sowohl die Exzentrizitit als auch
die grofle Halbachse der Bahn langsam ab. In allen drei Fillen fluktuiert die Bahnneigung stark.
Die Simulationsrechnungen belegen, daf} die SchluB3folgerungen fiir die Langzeitentwicklung
eines geladenen Teilchens mit konstanten Potential nicht auf den E-Ring iibertragen werden
darf. Es ist weiterhin zu beachten, dal weniger die Stirke und das Vorzeichen des Potentials
als der radiale Verlauf des Potentials die Entwicklung der Teilchenbahn bestimmt.

3.1.4 Bahnstorungen aufgrund der Strahlung der Sonne

Eine weitere wichtige Bahnstérung wird durch die Wechselwirkung zwischen dem Strahlungs-
feld der Sonne und dem beleuchteten Staubteilchen verursacht. Die resultierende Kraft setzt
sich aus zwei Anteilen zusammen: ein Term aufgrund des Impulsiibertrags zwischen den ab-
sorbierten Photonen und dem Teilchen — der Strahlungsdruckanteil —und einem Term aufgrund
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der durch die Eigenbewegung des Teilchens dopplerverschobenen Wellenlénge der absorbier-
ten Photonen — der Poynting—Robertson—Anteil. Die Beschleunigung des Teilchens aufgrund
der Wechselwirkung mit dem Strahlungsfeld ist dann

350,
4pdc2rd

ARP/PR = {es—((v-s)-s—v)} (3.7)
(BURNS & Mitarb., 1979), wobei S die EnergiefluBdichte des Strahlungsfeldes, Q,,, der Strah-
lungsdruckkoeffizient, ¢ die Lichtgeschwindigkeit und s der Einheitsvektor zwischen Sonne
und Teilchen ist. Der erste Term in der Klammer ist der Strahlungsdruckanteil wihrend der
zweite Term die Beschleunigung aufgrund des POYNTING—ROBERTSON—Effekts ist.

Die Bedeutung des POYNTING—ROBERTSON—Effekts fiir die Dynamik der E-Ringteilchen ist
jedoch verschwindend gering, da aufgrund der typischen Bahngeschwindigkeiten des Saturns
(~ 10kms~!) und des Enceladus (~ 12kms~!) sich ein Ringteilchen mit hochstens 30 km g1
relativ zur Sonne bewegt. Hieraus folgt dann, dal der POINTING-ROBERTSON-Effekt min-
destens vier GroBenordnungen schwicher als der Effekt des Strahlungsdrucks ist und deshalb
vernachlissigt wird. Es ist weiterhin iiblich, die Kraft aufgrund des Strahlungsdrucks relativ
zur Gravitation der Sonne durch den dimensionslosen Parameter B; auszudriicken (GUSTAF-
SON, 1994). Fiir Teilchen > 0.5 um ist der Zusammenhang zwischen 3; und Q,, durch

By~ 5.7-107°0pr; ' p, (3.8)

gegeben (BURNS & Mitarb., 1979), wobei in dieser Arbeit fiir den Absorbtionskoeffizienten
generell der Wert fiir Wassereis bei 100K von Q,,, = 0.4 benutzt wird. Die Beschleunigung von
Saturn—-Ringteilchen aufgrund der Wechselwirkung mit dem solaren Strahlungsfeld ist somit

_ S
agp = Bam;, IGM@r—z, (3.9)
®

wobei r, der Sonnenabstand und M, die Sonnenmasse ist.

Die Bewegungsgleichungen fiir die orbitgemittelten oskulierenden Elemente der Bahn eines
durch den solaren Strahlungsdruck gestorten Saturn—Ringteilchens lauten:

(a >RP =0,

1
(¢)gp=(1—€*)? a{s:(cos Qsin®+sinQcos ®cosi)+

sy(sin Qsin©® — cos Qcos ®cos i) — s, coswcosi |, (3.10)
: 1
(i)gp=(1—¢*) 2 ae{s;sinQcoswsini —sycos Qcos sini+ s cos@cosi},  (3.11)
: 1
<Q>RP:(1—62) 2 ote {5, sinQsin® — s, cos Qsin®+ 5. sinocoti } (3.12)

1
(@)gp=(1- e2) 2 ote ! {s5,(cos Qcosm — sinQsinmcos i)+

sy(sinQ.cos ®+ cos Qsinwcosi) +s;sin®sini } —cosi ( Q) pp. (3.13)

Hier ist 20t/3n = BauMoa® /Mgr und s = {cos(net +8),cos yssin(net +8), sinys sin(net +8) }

(HAamirLToN, 1993). Die Bahnebene des Teilchens ist hier so gewihlt, dal} e, mit der Knoten-
linie zwischen der Bahnebene des Saturns und der Ekliptik zusammenfillt. Die Position der
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Abbildung 3.5: Zeitliche Entwicklung der Umlaufbahn eines Ringteilchens (@ = 5,2Rs, e =
0,46, ; = —2V) unter dem Einfluf des Strahlungsdrucks der Sonne.

Sonne k = ke, + ke, + ke, wird wihrend des betrachteten Zeitraums als fest angenommen.
Weiterhin ist g die Neigung der Saturnbahnebene beziiglich der Ekliptik und 9 ist der Winkel
zwischen der Sonne und der Knotenlinie.

Der EinfluB des Strahlungsdrucks auf die Bahnen der Ringteilchen dhnelt dem des zuvor be-
trachteten rotierenden planetaren Magnetfelds. Die Form der Bahn bleibt in der Ordnung O(e)
erhalten (siehe Abb. 3.5), wihrend die Bahn selbst langsam in retrograder Richtung rotiert. Im
Fall groBerer Bahnexentrizititen kann jedoch e abhingig von der Ausrichtung des Perizen-
trums zur Sonne sowohl wachsen als auch fallen. Ist die Orientierung des Perizentrums durch
weitere Storkrifte fixiert, kann der Strahlungsdruck ein effektives Wachstum der Exzentrizitéit
bewirken (HORANYI & Mitarb., 1992).

3.2 Bahnstorungen durch Plasmareibung

Kollisionen zwischen den Ladungstrigern des Hintergrundplasmas und der Ringteilchen fiihren
nicht nur zur Aufladung der Teilchen, sondern beschleunigen gleichzeitig aufgrund des Im-
pulstibertrags die Teilchen. Da die Bewegung des Plasmas an das Saturn—Magnetfeld gekoppelt
ist, erfolgt im Mittel der Impulsiibertrag in Rotationsrichtung des Feldes. Die Beschleunigung
des Teilchens aufgrund der Reibung mit einer Plasmaspezies der Dichte n und der Temperatur

T ist
3nk,T 1 exp(—M?) 5 1 vp
S M4 — | 2t (M1 — — erf(M) | — 3.14
app Yy (( + 2M) NG + 1= |erf(M) - (3.14)

(BANASZKIEWICZ & Mitarb., 1994), wobei M die in Abschnitt2.1.1 eingefiihrte M ACHzahl
des Teilchens und vp die Relativgeschwindigkeit des Staubteilchens beziiglich des Plasmas ist.
Aufgrund der geringeren Elektronenmasse ist die Beschleunigung aufgrund der Reibung mit
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Abbildung 3.6: MACHzahlen der Protonen (P) und der Wassergruppenionen (O) beziiglich der
Kreisbahngeschwindigkeit als Funktion des radialen Abstands zum Saturn.

den Plasmaelektronen gegeniiber der Reibung mit den Plasmaionen vernachlissigbar. Insbe-
sondere ist die schwere Ionenpopulation des Plasmas aufgrund ihrer hoheren Temperatur und
Masse bedeutend.

Der Impulsaustausch zwischen dem Teilchen und dem Plasma erfolgt jedoch nicht ausschlief3-
lich durch Kollisionen, sondern auch aufgrund der COULOMB-Krifte zwischen den schwe-
ren Plasmaionen und dem geladenen Teilchen. Die Beschleunigung aufgrund der Coulomb—
Reibung ist im Regime kleiner MACHzahlen viel grof3er als die der Kollisions—Plasmareibung;
fiir groBe Relativgeschwindigkeiten ist sie hingegen vernachlédssigbar (MORFILL, G. E. AND
GRUEN, E., 1979; NORTHROP, T. G. AND BIRMINGHAM, T. J., 1990). Abb. 3.6 zeigt die
Abhingigkeit der MACHzahlen der Plasmaionen vom Planetenabstand. Da auerhalb der En-
celadus—Bahn M > 1, darf hier die COULOMB-Reibung gegeniiber der Kollisions—Reibung
vernachlissigt werden.

Abb. 3.7 zeigt eine Simulation der Entwicklung der Bahn eines durch Plasmareibung beein-
fluBten Ringteilchens. Aufgrund der Beschleunigung in Rotationsrichtung wird dem Teilchen
Energie zugefiihrt, wodurch die gro3e Halbachse der Teilchenbahn wichst. Die Plasmareibung
ist somit eine nichtkonservative Storkraft. Tatsdchlich zeigten DIKAREV & KRIVOV (1998),
dafB aufgrund der Plasmareibung E-Ring—Teilchen effektiv nach aulen migrieren kdnnen.

3.3 Sputtering

Bisher wurde implizit angenommen, dafl die Masse der Ringteilchen zeitlich unverinderlich
ist. Dies ist jedoch nur eingeschrinkt richtig, da die Einschlidge der Plasmabestandteile aus den
Teilchenoberflachen Atome oder Molekiile herausschlagen konnen und daher die Teilchenmas-
se, wenn auch langsam, abnimmt. Fiir die Bedingungen im E-Ring sind nur die Einschlags-
energien der schweren lonen fiir das Herausschlagen von Atomen oder Molekiilen ausreichend.
Daher werden in dieser Arbeit nur die Wassergruppenionen O fiir die Berechnung der Sput-
terrate beriicksichtigt.
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Abbildung 3.7: Zeitliche Entwicklung der Umlaufbahn eines Ringteilchens (@ = 5,2Rg, ¢ =
0,46), welche durch Zugkrifte aufgrund der Plasmareibung gestort wird.

Die zeitliche Anderung der Anzahl der Molekiile N; eines Staubteilchens berechnet sich als

%Nd = — YonoTCI’CZin, (3.15)
wobei Yp die Sputtereffizienz von Wassergruppenionen beziiglich Wassereisoberfldchen ist.
Die Sputtereffizienz ist im Allgemeinen abhingig von der Temperatur der lonen sowie der
Temperatur und der GroBle des Teilchens (SHI & Mitarb., 1995; JURAC & Mitarb., 2001).
Innerhalb des fiir den E-Ring relevanten Energiebereichs darf ein Potenzgesetz fiir die Ener-
gieabhingigkeit der Sputtereffizienz angenommen werden, wihrend die Abhingigkeit von der
TeilchengroBe und Temperatur vernachlédssigbar ist:

Yo(T) =3-107372. (3.16)
Mit N; = %nrfipdnyzg findet man fiir die zeitliche Entwicklung des Teilchenradius, daB3:

d . Yono\/p

d .
dt PanH,0

(3.17)
Hierbei ist ny,0 = 3,35-10*2g~! die Molekiildichte des Wassers.

3.4 Bilanz der Storkrafte

Abschlieend soll die relative Stirke der auf ein Ringteilchen angreifenden Storkrifte niher
betrachtet werden. Abb. 3.8 zeigt die relativen Stirken der Storkrifte beziiglich der Gravitati-
onskraft als Funktion des Saturnabstands fiir verschiedene TeilchengroBen. Die Abhingigkeit
der Storkrifte von der TeilchengréBe ist sehr verschieden. Wihrend die J,—Storung unabhingig
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von der Teilchengrofe ist, sind die EM—Storung und die Plasmareibung ~ rgz. Fiir kleine Teil-
chen ist aulerdem das Oberflachenpotential groBenabhéngig (sieche Abschnitt2.3.1).

Ein 0.1 um-Teilchen wird stark von elektromagnetischen Kriften beeinflult. Der Unterschied
zur Gravitation betrigt stellenweise nur eine GroBenordung. Die Dynamik von Teilchen <
50nm ist hdufig durch elektromagnetische Krifte dominiert — die Entwicklung dieser soge-
nannten Stromteilchen wird im Kapitel 6 nidher betrachtet.
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Abbildung 3.8: Relative Stirke der J,— (scharz), EM- (schwarz gebrochen), RP- (schwarz,
Strich-Punkt) und Plasmareibungs—Storkrifte (Wassergruppenionen blau, Protonen rot) bezogen
auf die KEPLER-Gravitation des Saturns. Gezeigt werden die Bilanzen fiir ein 0.1 um (oben),
1 um (mitte) und 5 ym-Teilchen (unten).



4 Enceladus als Staubquelle des
E-Rings

4.1 Entdeckung des Eisvulkanismus auf Enceladus

Aufgrund des Maximums des radialen Helligkeitsprofils am mittleren Abstand der Enceladus—
Bahn wurde dieser Mond friihzeitig als wichtigste Staubquelle des E-Rings erkannt. Es wurde
sowohl vorgeschlagen, daB der Staub durch Mikrometeoriten—Bombardierung der Mondober-
flache (COLWELL, 1993) und/oder groferer Ringkorper auf der Mondbahn (DIKAREV & Mit-
arb., 2006) als auch durch geologische Prozesse innerhalb des Monds (HAFF & Mitarb., 1983;
KARGEL & P0z10, 1996) produziert wird. Jedoch spitestens nach dem direkten Nachweis von
Staubatmosphiren um die Galileischen Monde des Jupiters durch den Galileo-Staubdetektor
(KRUGER & Mitarb., 1999) wurde der Impaktor—Ejekta—Prozef3 (KrR1vOv & Mitarb., 2003)
als wahrscheinlichster Mechanismus der Enceladus—Staubproduktion angesehen (HAMILTON
& BURNS, 1994; SPAHN & Mitarb., 1999).

Die erstaunlichen MeBergebnisse einiger Cassini—Instrumente wéhrend eines dichten Vorbei-
flugs am Enceladus zeigten jedoch, dall das bisherige Verstindnis der Staubproduktion des
Mondes zumindest stark revidiert werden muf}. Der CDA registrierte wihrend eines 168 km—
Vorbeiflugs iiber der Mondoberfliche einen kollimierten Staubstrahl, als dessen Quelle die
Stidpolregion identifiziert wurde (sieche Abb.4.1). Aus dem Vergleich der CDA-Daten mit
numerischen Simulationen schluf3folgerten SPAHN & Mitarb. (2006b), da} die Siidpolquel-
le 5-10'2 Teilchen > 2um je Sekunde ausstoBt, wihrend der Beitrag der Impaktor—Ejekta—
Teilchen 10'? s~! nicht iiberschreitet. Hieraus folgt, da zumindest fiir Teilchen > 2um die
Stidpolquelle die Staubproduktion dominiert. Gleichzeitig mit dem Staubstrahl wurde eine
Wolke neutralen Gases durch das Magnetometer MAG (DOUGHERTY & Mitarb., 2006) und
das schnelle UV-Photometer UVIS (HANSEN & Mitarb., 2006) nachgewiesen, dessen Zusam-
mensetzung durch das Neutralgasmassenspektrometer INMS (WAITE & Mitarb., 2006) be-
stimmt wurde. Das Siidpolgebiet erwies sich in mehrerlei Hinsicht als bemerkenswert: Einer-
seits ist die Region von 4 langen, mehr oder weniger parallelen Spalten durchzogen' (POR-
CO & Mitarb., 2006). Anderseits zeigten Infrarotbilder, da3 die Temperatur in der Umgebung
der Spalten gegeniiber der Umgebung erheblich erhoht ist (SPENCER & Mitarb., 2006). Die
Kombination der Beobachtungen aller beteiligten Instrumente ergab, dal die Stidpolregion des
Enceladus geologisch aktiv ist.

Aufgrund der deutlichen Hinweise auf einen Staub—Gas—Vulkanismus in den in—situ—Daten
gelang der Cassini-Kamera ISS direkte Aufnahmen der Staubfontinen iiber der Siidpolober-
flache (Abb. 4.2). Mittels einer geometrischen Analyse von ISS-Bildern des Siidpols, welche

IEine derartige geologische Struktur wird als Sulcus bezeichnet. Allerdings hat sich der Spitzname “Tigerstrei-
fen” zur Bennung der Enceladus—Sulci mehr oder weniger durchgesetzt.
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Abbildung 4.1: Messungen der Staubverteilung in der Enceladus—Umgebung durch den Cassini-
Staubdetektor CDA wihrend des dichten Mondvorbeiflugs am 14. Juli 2005. (a) Oben: Anzahl-
dichte von Staubteilchen groBer als die farbkodierten Detektionsschwellen des Hochratendetek-
tors HRD als Funktion der Zeit. Die Zeitauflosung betrug 15s, was einer radialen Auflosung
von 75 km entspricht. Cassini durchflog die HILL-Sphire des Monds wéhren des graumarkierten
Intervalls. Aufgrund der Asymetrie der Siidpolquelle ist der Zeitpunkt der maximalen Staub-
dichte gegeniiber dem Zeitpunkt der dichtesten Annéiherung der Sonde an die Mondoberfliche
um ungefihr 1 min verschoben. (a) Unten: Index der differentiellen GroBenverteilung der Staub-
teilchen als Funktion der Zeit. Es ist bemerkenswert, da3 der Groenindex der Siidpolteilchen
nicht wesentlich vom Index des E-Ring—Hintergrunds verschieden ist. (b): Vergleich zwischen
der gemessen Einschlagrate von Teilchen > 1.6um mit Modellrechnungen, welche neben der
Siidpolquelle Beitrdge von Impaktor-Ejekta—Prozefl und vom E-Ring—Hintergrund beriicksich-
tigen. Das Verhiltnis zwischen Siidpolteilchen und Impaktor—Ejekta bestimmten SPAHN & Mit-
arb. (2006b) mit ungefdhr 5 zu 1. Quelle: KEMPF & Mitarb. (2007)

aus verschiedenen Winkeln beobachtet wurden, konnte der Nachweis erbracht werden, daf} die
Quellen der Fontdnen mit den heilesten Punkten auf oder in der Nihe der Spalten iiberein-
stimmen (SPITALE & POrRcoO, 2007). Die Positionen der identifizierten Staubquellen auf der
Mondoberfliche sind auf der Karte 4.3 der Stidpolregion markiert. Das in dieser Arbeit benutz-
te Koordinatensystem zur Kartographierung der Mondoberfldche ist das planetographische Sy-
stem der IAU, welches Punkte auf der ellipsoiden Oberfliche mittels ihrer planetographischen
Breite 0 und positiven westlichen Léinge A angibt (ROATSCH & Mitarb., 2006). 0 bezieht sich
auf den Aquator, d.h die Breite des Nordpols ist +90°. Aufgrund der Spin—-Bahn—Kopplung
zwischen Enceladus und Saturn und aufgrund der schwachexzentrischen Bahn des Mondes
bleibt sowohl die scheinbare Position des Planeten (A ~ 0°W, 8 ~ 0°N) als auch die Apex-
Richtung (A ~ 90°W, 6 ~ 0°N) im planetographischen System in erster Ordnung erhalten.

4.2 Einspeisung von Sudpolteilchen in den E-Ring

Die Dynamik von Teilchen, deren Startgeschwindigkeit v, geringer als die Fluchtgeschwindig-
keit v.5c des Mondes ist, wird durch die Gravitation des Mondes dominiert. Ein grobes Maf3
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Abbildung 4.2: In dieser Aufnahme des Enceladus sind die Staubfontinen des Eisvulkanismus
in der Siidpolregion des Mondes deutlich zu erkennen. Rechts des Enceladus, unterhalb des A—
Rings, ist auBerdem die Siidpolregion des Eismonds Rhea zu erkennen. Das Cassini—-Bild wurde
in einer Entfernung von ungefihr 3.9-10% km zum Enceladus und 4.6-10° km zur Rhea im sicht-
baren Wellenldngenbereich aufgenommen. Die Auflosung des Bildes beziiglich Enceladus ist
ungefihr 23km je Pixel. Quelle: NASA/JPL/SCI PIA08217

fiir den EinfluBbereich der Gravitation eines Korpers ist der HILL—Radius

1 M, \'73
Rup=al-—"" 4.1
hill a(3Mm+Mp> , 4.1)

wobei a der Abstand zwischen dem Mond der Masse M,, und dem Planeten der Masse M), ist.
Der HiLL-Radius des Enceladus betrigt ungefihr 948 km.

Die Bewegung von Teilchen mit vy < vy ist auf Bahnen innerhalb der HILL-Sphire be-
schriankt. Diese Aussage ist jedoch nur richtig, wenn man die Fluchtgeschwindigkeit im Sinne
des Dreikorperproblems definiert. Im Allgemeinen versteht man unter v, die Startgeschwin-
digkeit, die ein Teilchen relativ zur Oberfliche des Korper haben muf}, damit es das Gravi-
tationsfeld des Korpers verlassen kann. Die Zweikorperfluchtgeschwindigkeit des Enceladus
berechnet sich als

1/2
vgg = (2GMER51) ~235ms .

Fiir Dreikorperprobleme, d.h. im Fall eines schweren Zentralkorpers und eines leichten Mon-
des, ist diese Definition ungeeignet, da die Anziehung des Zentralkorpers die Flucht des Test-
teilchens “unterstiitzt”. Es ist daher sinnvoll, als Fluchtgeschwindigkeit die zum Verlassen der
HI1LL—Sphire notwendige Geschwindigkeit zu definieren. Fiir Enceladus findet man dann, da3

1 1\ /2 1
Vesc = <2GME{RE _Rhill}> ~207ms 4.2)

(SPAHN & Mitarb., 2006a).
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Name Linge Breite Sulcus
“) W)

Al -72,9 148,77 Alexandria
B1 -81,5 32,8 Baghdad
B2 -87,1 2314 Baghdad
B3 -74,6 29,8 Baghdad
Cl -78,6 72,3 Cairo
C2 -82,1 115,5 Cairo
D1 79,4  315,5 Damascus
D2 -81,3 292,8 Damascus

Abbildung 4.3: Positionen der in den Infrarotbildern identifizierten Warmequellen (Buchstaben)
entsprechend der Nomenklatur von SPENCER & Mitarb. (2006) sowie der Quellen der von SPI-
TALE & PORCO (2007) identifizierten Staubfontéinen (rémische Ziffern). Die 4 parallelen Sulci
sind auf der Karte deutlich zu erkennen. Quellen: Karte: NASA/JPL (2007), Positionen: SPITA-
LE & PORrRco (2007)

Ein Teilchen mit vy > v, . wird nicht notwendigerweise sein weiteres Leben als Ringteilchen
fiihren, da dessen erste Vorbeifliige am Enceladus fiir sein weiteres Schicksal entscheidend
sind. Da v.s nur ein Bruchteil der Bahngeschwindigkeit des Mondes betrigt, ist der Unter-
schied zwischen den Orbitalelementen der Siidpolteilchen und des Mondes verschwindend ge-
ring. Das bedeutet, dafl die Teilchen anfinglich wihrend jedes Umlaufs um den Planeten sehr
dicht am Enceladus vorbeifliegen. Da die Siidpolteilchen bevorzugt orthogonal zur Ringebene
ausgestoBen werden, unterscheiden sich die Teilchenbahnen von der Mondbahn hauptsichlich
beziiglich ihrer Neigung zur Ringebene. Anfinglich variiert der Abstand zwischen dem Teil-
chen und dem Mond nur wenig, wobei der Abstand zum Zeitpunkt des Durchflugs des Teil-
chens durch die Ringebene am kleinsten ist. Aufgrund ihrer Bahnneigung kreuzen die Teilchen
die Ringebene zweimal pro Umlauf und vollfiihren daher auch zwei potentiell gefahrliche dich-
te Mond—Vorbeifliige je Umlauf. Damit sich ein Siidpolteilchen in ein Ringteilchen entwickeln
kann, muf} daher dessen Startgeschwindigkeit so grof sein, daf} eine Kollision mit dem Mond
wihrend der ersten Vorbeifliige vermieden wird.

Die minimale Startgeschwindigkeit, fiir welche das Teilchen die ersten Vorbeifliige am Mond
tiberlebt, ist die effektive Fluchtgeschwindigkeit vj,.. Bevor jedoch die GroSen— und Orts-
abhingigkeit von v} detailiert untersucht wird, soll der Zusammenhang zwischen der Startge-
schwindigkeit und der Entwicklung der Teilchenbahnen wihrend der ersten Umlédufe qualitativ

diskutiert werden.
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Abbildung 4.4: Bahnen von 0.8um-Teilchen wihrend ihrer ersten zwei Umldufe um den
Saturn. Die anfinglich ungeladenen Teilchen wurden am Siidpol orthogonal zur Mondober-
flache gestartet. Die Bahnen sind in Zylinderkoordinaten dargestellt, wobei Enceladus (schwarz)
im Koordinatenursprung liegt. Die HILL-Sphére des Mondes ist grau markiert. Die Diamant-
symbole auf den Trajektorien kennzeichnen 5000s—Zeitintervalle. a: Fiir Startgeschwindigkei-
ten veee < vy < 227ms~! schlagen die Teilchen wihrend des ersten Vorbeiflugs am Enceladus
auf dessen Oberfliche auf. b: Ist v geringfiigig grofer als 228 ms~!, durchqueren die Teilchen
wihrend ihrer ersten beiden dichten Vorbeifliige am Mond dessen HILL-Sphire, wodurch ihre
anfénglichen Orbitalelemente stark verdndert werden. Im hier gezeigten Fall verringert sich die
Bahnneigung des Teilchens wihrend des ersten Vorbeiflugs, vergroiert sich jedoch wihrend des
zweiten Vorbeiflugs. ¢: Fiir 230 < vy < 253ms~! durchqueren die Teilchen die Hill-Sphire nur
wihrend des ersten Vorbeiflugs, wodurch die Bahnneigung der Teilchen grundsitzlich verringert
wird. d: Fiir v > 253 ms~! erfolgen die ersten Vorbeifliige am Mond auBerhalb der HILL-Sphire,
weshalb die Bahnneigung der Teilchen nur geringfiigig verringert wird.

4.2.1 Abhdngigkeit der Bahnneigung von der
Startgeschwindigkeit

Numerische Simulation zeigen deutlich, dal die Entwicklung der Teilchenbahnen nach dem
Verlassen der HILL—Sphére beziiglich der Startgeschwindigkeit in vier charakteristische Grup-
pen eingeteilt werden kann. Als Beispiel sei die Geschwindigkeitsabhingigkeit der Bahnen
von 0.8 um-Teilchen betrachtet, welche am Siidpol orthogonal zur Oberfliche gestartet wur-
den (Abb. 4.4). Teilchen, deren Startgeschwindigkeit geringer als 228 ms~! ist, verlassen zwar
kurzzeitig die HILL-Sphére, kollidieren aber grundsitzlich wihrend des ersten Vorbeiflugs
am Enceladus mit dessen Oberflache (Abb. 4.4 a). Somit ist die effektive Fluchtgeschwin-
digkeit fiir den hier betrachteten Falls v, = 228 ms~!. Uberschreitet die Startgeschwindig-
keit v}, nur geringfiigig, so durchqueren die Teilchen die HILL-Sphére mindestens zweimal
(Abb. 4.4 b), wobei sie aufgrund starker Dreikorpereffekte innerhalb der HILL-Sphére einen
erheblichen Teil der vertikalen kinetischen Energie verlieren. Dies ist auch fiir Teilchen mit
Ve < v, < 250ms~! der Fall, welche die HILL-Sphére nur einmal passieren (Abb.4.4 c).

esc

Uberschreitet vy 250ms—!, durchfliegt das Teilchen nicht die HILL-Sphire des Mondes, wes-
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Abbildung 4.5: Inklination von frisch eingespeisten E-Ring—Teilchen als Funktion ihrer Start-
geschwindigkeit an der Oberflidche. Die simulierten 0.8 um—Teilchen wurden am Siidpol ortho-
gonal zur Oberfliche gestartet. Die effektive Fluchtgeschwindigkeit ist hier v, ~ 228 ms~!
und die kritische Geschwindigkeit ist v. ~ 243ms~!. Innerhalb des grauschattierten Bereichs
vt < vs < v, skaliert die Inklination mit der Startgeschwindigkeit wie i ~ v2° (gestrichelte Li-
nie). Fiir Geschwindigkeiten > v, nihert sich die Abhéngigkeit der Inklination von der Startge-

schwindigkeit asymptotisch dem ungestorten Fall (4.3) (durchgezogene Linie) an.

halb seine vertikale Komponente der kinetischen Energie annidhernd erhalten bleibt (Abb. 4.4
d). Offensichtlich ist die Geschwindigkeit, oberhalb derer die vertikale Geschwindigkeitskom-
ponente der Teilchen wihrend der Vorbeifliige nicht mehr wesentlich verringert wird, ein wei-
terer wichtiger Parameter zur qualitiven Beschreibung der Dynamik der Siidpolteilchen. Diese
Geschwindigkeit wird im Folgendem als kritische Geschwindigkeit v. bezeichnet.

Die Bedeutung von v, wird noch offensichtlicher, wenn man die Inklination der Teilchen nach
zwel Umldufen als Funktion der Startgeschwindigkeit abtrigt (Abb. 4.5). Die Inklination der
Teilchen, welche wihrend ihrer ersten zwei Umldufe die HILL—-Sphire passieren (Abb. 4.4
b und c), wichst erheblich stirker mit der Startgeschwindigkeit als Teilchen, deren Startge-
schwindigkeit die kritische Geschwindigkeit iiberschritt (Abb. 4.4 d). Fiir das hier betrachte-
te Beispiel skaliert die Inklination fiir v, < v; < v. wie i ~ v??. Schnellere Teilchen werden
durch Dreikorpereffekte nach der Einspeisung in den Ring nur wenig oder gar nicht beeinfluf3t,
weshalb fiir diese Teilchen die Differenz zwischen der Vertikalkomponente der Startgeschwin-

digkeit und der Fluchtgeschwindigkeit erhalten bleibt, d.h.
tan2i — v _2Vgsc 4 Rlzzé'lz_

VE Ry

(4.3)

Fiir vy > v, sollte deshalb die Inklination wie i ~ vf skalieren (KEMPF & Mitarb., 2007).
Tatsédchlich wird diese Abhingigkeit fiir Teilchen mit v > v, gut reproduziert (siche Abb. 4.5).

Aufgrund des starken Unterschieds zwischen dem Skalenverhalten der Inklination fiir vy < v,
und vs > v, ist die kritische Geschwindigkeit von gro3er Bedeutung zur Charakterisierung der
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Abbildung 4.6: Inklinationsverteilung der in Abb. 4.5 betrachteten Siidpolteilchenpopulation.
Als Verteilung der Startgeschwindigkeiten wurde in Anlehnung des Staubfontdnenmodells von
SCHMIDT & Mitarb. (2008) mit n(v,)dvs ~ v;*dv, angenommen. Die Verteilung hat ihr Maxi-
mum bei i =~ 0.6°, was mit Startgeschwindigkeiten in der Umgebung der kritischen Geschwin-
digkeit v, ~ 244ms~! korrespondiert. Es ist weiterhin bemerkenswert, daB keine Teilchen mit
i < 0.17° existieren.

Inklinationsverteilung der durch die Siidpolquelle eingespeisten Ringteilchen. Die Geschwin-

digkeitsverteilung der Siidpolteilchen ist hinreichend gut durch ein Potenzgesetz n(vy) ~ vS_BSP
darstellbar (SCHMIDT & Mitarb., 2008), dessen Exponent Bsp ~ 4 wesentlich kleiner als der

Index ysp der Beziehung zwischen i und v,

0 Vs < Vige
ine QB vE < v <, (4.4)

2
Vs Vs > Ve

ist. Hieraus folgt dann, daf3 die Inklinationsverteilung der betrachteten Siidpolteilchen durch

*
0 Vs < Vi

1-B,
ng(i)di~ e i v < v, < v, (4.5)

esc
ABsp ..
i i vy >,

gegeben ist, wobei die Verteilung relativ unabhéingig von der tatsidchlichen Geschwindigkeits-
verteilung der Siidpolteilchen ihr Maximum bei i, = i(vs = v.) annimmt. Das bedeutet, da aus
der vertikalen Dicke des Rings Riickschliisse auf die kritische Geschwindigkeit der Siidpol-
teilchen gezogen werden konnen. Der Zusammenhang zwischen der vertikalen Struktur des
E—Rings und der Dynamik der Siidpolquelle wird in Abschnitt4.3 genauer analysiert.
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Abbildung 4.7: Testrechnung zur Uberpriifung der Robustheit der in dieser Arbeit benutzten Me-
thode zur Bestimmung von v}, als Funktion des Startorts auf der Mondoberflache. Die Karten
zeigen die Siidpolregion des Enceladus, wobei v}, farbkodiert dargestellt wird. In den Simulati-
onsrechnungen der linken Karte wurden alle Storkréfte vernachldssigt, wihrend die Simulationen
der rechten Karte den EinfluB des J,—-Moments auf die Dynamik des Mondes und der Teilchen

beriicksichtigt.

4.2.2 Numerische Bestimmung der Fluchtgeschwindigkeit

Um die Abhingigkeit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit vom Startort auf der Enceladus-
oberflaiche zu untersuchen, wurden die Bahnen von anfidnglich ungeladenen, senkrecht zur
Oberfliche gestarteten Testteilchen numerisch verfolgt. Die Bewegungsgleichung des Teil-
chens berticksichtigt neben der Gravitationskraft des Enceladus auch die Wechselwirkung mit
dem planetaren Magnetfeld:

. GMs (|, 3 2 2 2 rrE
TS {{r —5/2Rs*(5cos"0 —1) | r+3/2Rs"rze; _GME|r—rE|3
+%{Ec+i‘XBS}7 (46)
my

wobei r = rye, +rye, +r;€; der Ortsvektor des Testteilchens beziiglich des Saturns ist. Die obe-
ren Terme beschreiben die Graviationswechselwirkung des Teilchens (siehe Abschnitt3.1.1),
withrend der untere Term die Wechselwirkung mit dem planetaren B—Feld modelliert (sieche
Abschnitt 3.1.2). Die Berechnung der magnetischen Feldstirke beruht auf dem zonalen Modell
3-ter Ordnung von CONNERNEY & Mitarb. (1993), dem sogenannten Z3—Modell, welches auf
der Grundlage von Voyager—Daten abgeleitet wurde. Die Verschiebung der Symmetrieebene
des Z3—Modells gegeniiber der Ringebene von ~ 2300km wurde hier nicht beriicksichtigt. Fiir
die Winkelgeschwindigkeit des Feldes wurde der neubestimmte Wert Qg = 10.785h (G1AM-
PIERI & Mitarb., 2006) benutzt. Zur Bestimmung der zeitlichen Verdnderung der elektrostati-
schen Ladung Q; wird Gl. (2.1) unter Nutzung des in Abschnitt2.2.1 beschriebenen Plasma-
modells gemeinsam mit der Bewegungsgleichung (4.6) integriert. Der Enceladus—Ortsvektor
rz wird berechnet, indem die Bewegungsgleichung des Mondes” simultan mit der des Teil-

’Die Bewegungsgleichung des Mondes entspricht dem ersten Term in GI. (4.6), wobei r durch rz zu ersetzen ist.
Fiir eine korrekte Bestimmung der Mondbahn muf} das J,—Moment des Saturn—Schwerefelds beriicksichtigt
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chens gelost wird. Die numerische Integration des Problems wurde mittels eines adaptiven
RUNGE-KUTTA-Integrators vierter Ordnung ausgefiihrt (PRESS & Mitarb., 1992).

Die effektive Fluchtgeschwindigkeit fiir einen Punkt auf der Oberfliche wurde wie folgt be-
stimmt: Die Startgeschwindigkeit des Testteilchens wird beginnend mit vy = 200ms~! solange
um 1ms~! erhoht, bis das Teilchen zwei Saturnumliufe ohne Kollision mit der Mondober-
flache iibersteht. Um eine eventuelle systematische Verfilschung des so gefundenen Wertes
fiir v}, aufgrund einer bevorzugten Wahl der Bahnposition des Mondes zum Startzeitpunkt zu
vermeiden, wird v}, fiir 20 verschiedene Enceladus—Positionen bestimmt und aus den resul-
tierenden Werten der Mittelwert gebildet.

Um die Robustheit des Verfahrens zu testen, wurden zwei v, .—Karten der Siidpolregion oh-
ne Beriicksichtigung elektromagnetischer Krifte berechnet. Die Simulation der linken Karte
von Abb. 4.7 beriicksichtigten den Einflu} des J,—Moments auf die Bahn der Teilchen und
des Mondes, die rechte Karte zeigt den ungestorten Fall. Da die Gravitationsterme der Be-
wegungsgleichung (4.6) massenunabhingig sind, diirfen sich die zwei Karten nur geringfiigig

unterscheiden. Diese Forderung wird durch die in Abb. 4.7 gezeigten Testsimulationen erfiillt.

4.2.3 Orisabhangigkeit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit

Die effektive Fluchtgeschwindigkeit hiingt sowohl vom Startort auf der Mondoberfliche als
auch von der Teilchengrofle ab. Abb. 4.8 zeigt Karten der Siidpolregion des Enceladus, in de-
nen die aus Simulationsrechnungen fiir vier verschiedene Teilchengréfen abgeleiteten Werte
fiir v}, farbkodiert dargestellt sind. Auffallend ist ein diagonales Band hoher effektiver Fluch-
geschwindigkeit, welches ungefihr 40° zur Bewegungsrichtung des Mondes geneigt ist. Dieses
Band ist die Auswirkung der CORIOLIS—Kraft (DOBROVOLSKIS & BURNS, 1980). Ist der Ein-
fluB elektromagnetischer Krifte auf die Teilchenbahnen gering, so liegt der Siidpol exakt auf

dem Band (siehe Abb. 4.7 sowie Abb. 4.8 unten rechts).

Die Teilchengroenabhingigkeit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit wird durch elektroma-
gnetische Krifte verursacht, deren Stirke vom Verhiltnis zwischen der elektrostatischen La-
dung Q; und der Masse der Staubteilchen bestimmt ist (letzter Term in GI. (4.6)). Teilchen
grofler Masse haben ein kleines Q;—zu—mgy—Verhiltnis, weshalb deren Bahnen nur schwach
durch elektromagnetische Krifte beeinflut werden. Ab r; > 5Sum entsprechen die effekti-
ven Fluchtgeschwindigkeiten fast dem Fall ohne Beriicksichtigung elektromagnetischer Krifte
(vergleiche Abb. 4.8 unten rechts mit Abb. 4.7).

Ein groBles Q;—zu—m,;—Verhiltnis bedeutet jedoch aufgrund der groBen Aufladungszeit sol-
cher Teilchen nicht notwendigerweise eine vom ungestorten Fall (d.h. Q;/my; < 1) verschie-
dene effektive Fluchtgeschwindigkeit. Je spiter die elektromagnetischen Kriéfte die Bahnen
der anfinglich ungeladenen Teilchen beeinfluen, um so schwicher ist die Auswirkung auf
Vi Ist die typische Zeitskale zum Einstellen des Gleichgewichtspontentials eines Teilchens
(sieche Abschnitt2.3.1) vergleichbar mit der Umlaufzeit des Mondes, dann ist v},. wiederum
anndhernd unabhingig von der TeilchengréBe. Dies setzt allerdings voraus, daf3 die Teilchen-

dynamik trotz Q;/m4 > 1 durch Gravitationskrifte dominiert wird. Fiir Staubteilchen in der

werden.
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Abbildung 4.8: Abhingigkeit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit v}, vom Startort auf der
Mondoberfliche fiir r; = 0.8 um (links oben), r; = 1 um (rechts oben), r; = 1.5um (links un-
ten) und ry; = Sum (rechts unten). Die anfdanglich ungeladenen Teilchen wurden orthogonal zur
Mondoberfliche gestartet. Die von SPITALE & PORCO (2007) identifizierten Staubquellen sind
auf den Karten durch Quadrate markiert. Die Karte fiir r; = 5um entspricht nahezu dem un-

gestorten Fall (siehe Abb. 4.7).

Enceladusumgebung ist das nicht der Fall.

Fiir r; < 5um verschiebt sich das Band groBer effektiver Fluchtgeschwindigkeiten mit abneh-
mender TeilchengroBe in die Apex—Richtung des Mondes (Abb. 4.8). Da das Gleichgewichts-
potential in der Umgebung der Enceladusbahn negativ ist, werden die Teilchenbahnen in re-
trograder Richtung gedreht (siehe Abschnitt3.1.2, insbesondere GI. (3.4) und Abb. 3.3). Teil-
chen, welche in Simulationen ohne Beriicksichtigung elektromagnetischer Krifte einen sehr
dichten Vorbeiflug an der Mondoberfldche ausfiihren und deren Startgeschwindigkeitsvektor
geringfiigig in Apex—Richtung zeigt, kollidieren mit dem Mond, da deren Bahnen aufgrund
der elektromagnetischen Krifte in Richtung der Mondoberflache verschoben werden.
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Abbildung 4.9: Abhingigkeit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit von der Teilchengréfe der
Staubfontédnen innerhalb der Siidpolregion des Enceladus.

Produktionsrate der Staubfontdnen

Eine unmittelbare Folge der im vorigen Abschnitt diskutierten Abhédngigkeit der effektiven
Fluchtgeschwindigkeit ist, da3 sowohl die Rate als auch die Groenverteilung der von den
Enceladus—Staubfontainen in den Ring eingespeisten Teilchen nicht der Rate und der Grofen-
verteilung der Teilchen an der Mondoberflache entspricht. Die Eigenschaften der Staubfontai-
nen variieren stark. Dies wird deutlich, wenn man die in Abschnitt4.2.1 eingefiihrten charakte-
ristischen Parameter der Ringteilcheneinspeisung der Staubfonténen vergleicht. Abb. 4.9 zeigt
fiir die von SPITALE & PORCO (2007) identifizierten Staubfontdnen die jeweilige Abhéingig-
keit der effektiven Fluchtgeschwindigkeit von der TeilchengréBe. Als typische Beispiele sei
hier die Staubfontine Al auf dem Alexandria—Sulcus und B2 auf dem Bagdad—Sulcus be-
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Abbildung 4.10: Austrittsrate von Siidpolteilchen als Funktion der Austrittsgeschwindigkeit.
Die gezeigten Raten beruhen auf den Modellrechnungen von SCHMIDT & Mitarb. (2008).
Die Modellparameter wurden so gewéhlt, dal die vom HRD-Detektor gemessene Staubdichte
(SPAHN & Mitarb., 2006b) reproduziert wird.

trachtet. Wirend fiir die Fontédne B2 v}, zwischen zwei Grenzwerten monoton mit der Teil-
chengroBe wichst, zeigt v}, .(ry) der Fontine Al ein ausgeprigtes Maximum bei ~ 0.4 um. Die
Ursache des asymptotischen Strebens von v}, gegen einen Grenzwert ist das abnehmende Q,—
zu—my—Verhiltnis der Teilchen. Hingegen ist fiir kleine Teilchen das Q,;—zu—m,—Verhiltnis so
groB3, da3 die Dynamik dieser Staubteilchen durch elektromagnetische Krifte dominiert wird
und sie daher der Bewegung der magnetischen Feldlinien folgen. Da die Rotationsrate des pla-
netaren Magnetfelds groBer als die Umlaufrate des Mondes ist, wichst der Abstand zwischen
diesen Teilchen und dem Mond und somit auch die Uberlebenswahrscheinlichkeit schnell. Dies
setzt jedoch voraus, daf} diese Teilchen bis zum Erreichen des elektrostatischen Gleichgewichts
mit dem Umgebungsplasma nicht mit dem Mond kollidieren. Die typische Aufladungszeit ist
unabhiingig vom Startort und korrespondiert mit einer Startgeschwindigkeit von =~z 190ms~!.
Es ist bemerkenswert, daB die “universelle” effektive Fluchtgeschwindigkeit kleiner Teilchen
deutlich geringer als die Drei—-Korper—Fluchtgeschwindigkeit ves = 207ms ™! ist.

Die Berechnung der Effizienz der Ringteilchenproduktion der Staubfontidnen erfordert die
Kenntnis der GroBenverteilung und der dynamischen Eigenschaften der Siidpolteilchen am
jeweiligen Austrittsort. Diese Parameter konnen nicht direkt aus Messungen, sondern nur
aus Modellrechnungen abgeleitet werden. Die fiir die Rechnungen dieser Arbeit beruhen auf
dem Fontdnenmodell von SCHMIDT & Mitarb. (SCHMIDT & Mitarb., 2008), welches so-
wohl die von der Cassini—-Kamera beobachtete Helligkeit der Fontdnen als auch die CDA—
Messungen der Staubanzahldichte in groBeren Abstinden zur Mondoberfliche gut reprodu-
ziert. In diesem Modell werden die Briiche in der Eisoberfliche, aus denen das Staub—Gas-
Gemisch austritt, durch ein zufallsgeneriertes Ensemble von Kanélen variablen Querschnitts
approximiert. Die Gasproduktion wird durch eine Wirmequelle im Inneren des Mondes unter-
halb des Siidpolgebiets angetrieben. Die Staubteilchen kondensieren im aufsteigenden und sich
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Tabelle 4.1: Index der GroBenverteilung n4(rq)dry ~ r;*dry der in den E-Ring eingespeisten
Staubfontdnenteilchen > 1 um. Ohne Beriicksichtung von Dreikorpereffekten ist o0 = 6,66.

Fontine | Al B1 B2 B3 Cl1 C2 DI D2
o 6,76 8,80 8,72 7,21 7,18 7,02 7,00 7,10

hierdurch abkiihlenden Gas. Die Struktur eines Kanals wird durch zwei Parameter charakteri-
siert: die Lange L. der kleinsten Struktur des Wandprofils und dem Verhiltnis d; zwischen der
minimalen und maximalen Kanalbreite. Die Gasstromung innerhalb eines Kanals mit den Pa-
rametern (L., d;) wird im Rahmen eindimensionaler Hydrodynamik bestimmt, was wiederum
die Berechnung der Groflenverteilung des aus diesem Kanal entweichenden Staubs erméglicht.
Die Staubteilchen folgen aufgrund der Gasreibung der Gasbewegung, weshalb man erwarten
wiirde, daf3 die Staubteilchen unabhingigig von ihrer Grofle mit der Stromgeschwindigkeit
des Gases ausgestolen werden. Die rdumliche Struktur der Staubfontdnen kann jedoch nur
durch eine groBenabhingige Geschwindigkeitsverteilung der entweichenden Staubteilchen er-
klart werden, wobei die meisten Staubteilchen wesentlich langsamer als das Gas ausgesto3en
werden miissen. Diesen scheinbaren Widerspruch 16sen SCHMIDT & Mitarb. (2008), indem
sie dissipative Stoe der Staubteilchen mit den Kanalwinden beriicksichtigen. Stoft ein auf-
steigendes Staubteilchen mit der gekriimmten Kanalwand, wird es relativ zum Gasflu} an-
gehalten und benotigt eine grolenabhédngige Zeit, um dem Gasflul wieder zu folgen. Offen-
sichtlich wird in diesem Modell die Geschwindigkeitsverteilung der Staubteilchen durch die
WandstoBe direkt vor dem Entweichen aus den Spalten bestimmt. Die Groen— und Geschwin-
digkeitsverteilung der Siidpolteilchen wird dann aus MONTE—CARLO-Simulationen fiir eine
grofle Anzahl von Kanélen mit zufillig gewidhlten Parametern L. und d, ermittelt. Die beste
Ubereinstimmung zwischen den Modellrechnungen und den Beobachtungsdaten wird bei einer
Gastemperatur an der Austrittsoffnung zwischen 240K und 260K erreicht. Abb. 4.10 zeigt die
resultierende grolenabhiingige Austrittsrate der Siipolteilchen als Funktion ihrer Austrittsge-
schwindigkeit. Die Austrittsgeschwindigkeit der meisten Submikrometerteilchen iiberschreitet
die effektive Fluchtgeschwindigkeit, wihrend die iiberwiegende Zahl der Teilchen > 1 um auf
die Mondoberflache zuriickfillt. Innerhalb des fiir die Ringeinspeisung relevanten Geschwin-
digkeitsbereichs kann die Produktionsrate von 1um-Siidpolteilchen durch ein Potenzgesetz
~ v, % approximiert werden.

Auf der Grundlage des zuvor betrachteten Fontdnenmodells kann nun die Effizienz der Staub-
fontdnen in der Siidpolregion abgeschitzt werden. Abb. 4.11 vergleicht die anfingliche Grofen-
verteilung der Staubfonténenteilchen mit der Verteilung der tatsidchlich das Ringteilchenreser-
voir auffrischenden Staubteilchen. Fiir r; > 1um kann die Groenverteilung einer Fonténe
hinreichend genau durch ein Potenzgesetz ngy(ry)dry ~ r;“drd beschrieben werden, dessen
Index o ein weiterer wichtiger Parameter zur Charakterisierung des Staubteilcheneintrags in
den Ring ist. Die aus den numerischen Simulationen abgeleiteten Indizes der Staubfontidnen
variieren zwischen 6.8 und 8.8 (Tabelle 4.1). Die Staubfontinen des Bagdad—Sulcus, der inner-
halb des Bands hoher effektiver Fluchtgeschwindigkeiten liegt (siche Abb. 4.8), zeichnen sich
durch besonders steile Groenverteilungen aus — insbesondere die Fontdnen B1 und B2. Dies
bedeutet, daf} diese Fontinen keine ergiebigen Quellen fiir groere Ringteilchen sein konnen.
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Abbildung 4.11: GroBenverteilung der von den Staubfontinen innerhalb der Stidpolregion des
Enceladus in den E-Ring eingespeisten Teilchen. Die gebrochenen Linien zeigen die GréBenver-
teilung der Staubfonténen an der Oberfliche des Mondes.

Leider ist ein direkter Vergleich zwischen den hier gezeigten GroBenverteilungen mit in—situ—
Daten des Staubdetektors nicht moglich, da die Parameter des Fontdanenmodells von SCHMIDT
& Mitarb. (2008) bereits so optimiert wurden, daf es die vom Staubdetektor in Enceladusnihe
bestimmte GroBenverteilung reproduziert. Kenntnis der GroBenverteilung des durch Encela-
dus gespeisten Staubtorus erlaubt auch keine direkten Riickschliisse auf die Verteilungen der
individuellen Quellen auf der Mondoberfliche, da die iiberwiegende Mehrheit der Torusteil-
chen den Saturn mindestens einmal umkreist und aufgrund dessen ihre @nfangliche raumliche
Trennung verloren haben.
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4.3 Vertikale Struktur des E-Rings

Numerische Simulationen als auch theoretische Abschitzungen (siehe Abschnitt3.1) zeigen,
daB insbesondere die Inklination der Bahnen groBerer Teilchen (> 0,8 um) durch Storkrifte
nur schwach beeinflut werden. Die vertikale Struktur des Ringes ist somit eng mit den dy-
namischen Eigenschaften der Teilchen zum Zeitpunkt ihrer Einspeisung verkniipft. Folglich
kann aus der Analyse der vertikalen Ringstruktur Schliisse iiber die Eigenschaften der von
Enceladus in den Ring eingespeisten Staubteilchen gezogen werden. Dieser Ansatz ist um so
mehr erfolgversprechend, da die Cassini—Sonde das vertikale Profil des E-Rings insbesondere
in der Umgebung der Enceladus—Bahn mit zuvor nicht erreichter Genauigkeit vermessen hat
(KURTH & Mitarb., 2006; SRAMA & Mitarb., 2006; KEMPF & Mitarb., 2007).

4.3.1 Vergleich mit in-situ-Messungen

In—situ—Detektoren wie der Staubsensor CDA und der Plasmawellensensor RPWS (GURNETT
& Mitarb., 2004) messen wihrend des Durchflugs der Raumsonde durch den Ring die Ein-
schlagsrate r;,,,, auf den jeweiligen Sensor, welche mit der lokalen Anzahldichte der Ringteil-
chen ny am Ort (r,z) iiber

rimp = ndvdA (47)

verkniipft ist. Die Einfachheit der obigen Beziehung ist jedoch triigerisch, da sowohl Ein-
schlagsgeschwindigkeit v, als auch die sensitive Fliche A des Sensors von den in der Regel
unbekannten Orbitalelementen des registrierten Staubteilchens abhingt. Es ist daher fiir Ver-
gleiche zwischen Simulationsrechnungen und in—situ—Daten einfacher, anstatt Anzahldichten
modellierte und gemessene Raten zu vergleichen. Im Folgendem wird nun die zuvor abgelei-
tete Inklinationsverteilung in das entsprechende Ratenprofil transformiert.

Betracht wird nun die Einschlagsrate auf einen in einem geometrisch diinnen (d.h. r > z) Ring
beziiglich des Inertialsystems ruhenden planen Detektor, wobei die Ringteilchen liberwiegend
das Massezentrum auf Kreisbahnen umlaufen. Unter diesen Voraussetzungen entspricht die
Einschlagsgeschwindigkeit v; der Kreisbahngeschwindigkeit vk des Teilchens, welche nicht
von dessen Inklination i abhéngt. Die sensitive Fldche A ist im allgemeinen eine Funktion des
Einschlagswinkels. Fiir einen in Bewegungsrichtung der Kreisbahnteilchen orientierten De-
tektor in einem geometrisch diinnen Ring ist jedoch aufgrund der geringen Inklinationen der
Teilchen A in einer sehr guten Nédherung durch die geometrische Flache Ag des Detektors gege-
ben. Weiterhin ist zu beachten, daf ein Detektor in der Hohe z iiber der Ringebene nur Teilchen
registrieren kann, deren Inklination mindestens tani ~ i = z/r betrigt. Die Einschlagsrate be-
rechnet sich somit als

imux
rinp2lr) = vk(Ao. [ ma(i)ai (48)
i=z/r
wobei i,y < /2 die maximale Inklination der betrachteten Ringteilchenpopulation ist. Da

ngy(i) > 0, ist die Einschlagsrate unabhéngig von der minimalen Inklination in der Ringebene
maximal. Dies hat die wichtige Konsequenz, dafl die Einschlagsrate auf einen Staubdetektor
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Abbildung 4.12: Mittlere Inklination von isotrop auf der Enceladusoberfliche gestarteten 1 ym-—
Eisteilchen als Funktion ihrer Startgeschwindigkeit.

unabhingig von der Inklinationsverteilung monoton mit der Hohe iiber der Ringebene abneh-
men mulB}. Die vom Plasmawelleninstrument RPWS wihrend des Ringebenendurchflugs im
siebten Umlauf der Cassini-Sonde um den Saturn beobachtete vertikale “Doppelpeakprofil”
(KURTH & Mitarb., 2006) ist daher auf instrumentelle Effekte zuriickzufiihren.

In der Umgebung der Enceladusbahn findet man nahezu ausschlieBlich Staubteilchen, welche
entweder durch die Siidpolquelle oder durch den Impaktor-Ejekta-Mechanismus (IE) in den
Ring eingespeist wurden. Die Inklinationsverteilung (4.5) der durch die Siidpolquelle einge-
speisten Ringteilchen wurde schon im Abschnitt4.2.1 abgeleitet. Hieraus folgt, da} die Ein-
schlagsrate der Siidpolpopulation wie

0.87ib"3 (io‘o’” - i;0~15) +0.45127 (i;l’z - i;},f) 2 < ior,
1,15 _ - 22 (—12 12\ . .
Fimp(2|r) ~ vkAp § 0.87i ((z/r) 015 - 0']5) +0.45iy (lc " — Imax > ior <z <,
22 _ —12 .
0.45i7 ((z/r) L2 gk ) > i.r

4.9)
von der Hohe z iiber der Ringebene abhingt. Die untere Schranke iy ~ 0, 17° fiir die Inklina-
tion der Siidpolteilchenpopulation wird durch die effektive Fluchtgeschwindigkeit v} dieser
Teilchen bestimmt, wéhrend die obere Schranke i, mit der maximalen Startgeschwindigkeit
der Siidpolteilchen verkniipft ist. Unter der Annahme, dafl die maximale Startgeschwindigkeit
der Staubteilchen nicht die Geschwindigkeit des entweichenden Gases von 300 bis 500ms~!

iiberschreiten kann (T1AN & Mitarb., 2007), findet man i,,,, ~ 1,2°.

Die Inklinationsverteilung der Impaktor-Ejekta—Staubpopulation unterscheidet sich wesent-
lich von der Verteilung der Siidpolpopulation. Das Grundprinzip des IE-Mechanismus ist, dafl
ein Hochgeschwindigkeitseinschlag eines Mikrometeoriten auf die Oberflache eines Mondes
eine groe Anzahl von Ejektateilchen erzeugt, welche mit einer gewissen Geschwindigkeit die
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Mondoberfliche verlassen. Ejekta, deren Startgeschwindigkeit die Fluchtgeschwindigkeit des
Mondes iiberschreitet, entweichen aus dessen Gravitationsfeld und frischen die Ringteilchen-
population auf. Der IE-Prozef3 wurde detailiert von SPAHN & Mitarb. (1999), KR1vOov & Mit-
arb. (2003) sowie SREMCEVIC & Mitarb. (2003) untersucht. Fiir das hier betrachtete Problem
ist jedoch nur die Geschwindigkeitsverteilung der Ejektateilchen

_ —Be
Dy = B — 1 (1) O(v—vp) mit /pvdv: 1, (4.10)

Vo Vo

relevant, weshalb auf eine iiber diesen Punkt hinausgehende Darstellung des IE-Mechanismus
verzichtet werden kann. Der Index B, der Geschwindigkeitsverteilung ist ungefihr 3 fiir die
Oberfliche eines Eismondes (KRi1vOov & Mitarb., 2003). Der Wert fiir die Geschwindigkeit
vo des langsamsten Ejektateilchens gewdihrleistet die Konvergenz der Verteilung (4.10) und ist
eine komplizierte Funktion der Parameter des betrachteten IE-Prozesses. Fiir Enceladus be-
stimmten SPAHN & Mitarb. (2006b) die Geschwindigkeit des langsamsten Ejektateilchens mit
30ms~'. In erster Niherung ist die Produktionsrate von Enceladus—IE-Teilchen unabhingig
vom Ort auf der Mondoberfliche. Aus diesem Grund ist die anfiangliche Inklinationsverteilung
der in den Ring eingespeisten IE-Teilchen breiter als die Inklinationsverteilung der Siidpolteil-
chen. Abb. 4.12 zeigt die Abhédngigkeit der mittleren Inklination der Enceladus—IE—Population
von der Startgeschwindigkeit, welche aus Simulationsrechnungen fiir eine gleichférmig tiber
die Mondoberfliche verschmierte Staubquelle abgeleitet wurde. Die anfinglich ungeladenen
Testteilchen wurden analog zu den Simulationsrechnungen fiir die Stidpolquelle orthogonal zur
Oberflache gestartet. Wie zuvor fiir die Stidpolteilchenpopulation kann auch hier die Abhéngig-
keit der mittleren Neigung der Teilchenbahnen von v, durch ein Potenzgesetz angenédhert wer-
den. Die Simulationsrechnungen ergaben, da3 der resultierende Index der Potenzverteilung
(i) ~v¥ nur schwach von der GréBe der IE-Teilchen abhingt und y;z ~ 4 eine hinreichend
gute Niherung ist. Es sollte jedoch erwihnt werden, daf sich in der Aquatorumgebung erzeug-
te IE-Teilchen sich vorwiegend auf Bahnen geringer Neigung bewegen, deren Beitrag zur in
Abb. 4.12 gezeigten mittleren Inklination statistisch unterdriickt ist.

Mittels der zuvor abgeleiteten Skalenbeziehung zwischen vy und (i ) und der IE-Geschwindig-
keitsverteilung Gl. (4.10) findet man dann die Inklinationsverteilung der Enceladus—IE-Teilchen

N 1 idi 0 <i <imin,
nd(l) di ~ 2,75 —1754; i o 4.11)
Lin | I min <1< imax-

Wie bereits erwihnt wird der Beitrag Ejektateilchen geringer Inklination durch die Mittelung
der Simulationsdaten unterdriickt, weshalb eine ausschlieBlich auf den gemittelten Daten auf-
bauende Verteilung keine Ejektateilchen mit Inklinationen kleiner als ,,;, =~ 0, 15° beriicksich-
tigen wiirde. Aus diesem Grunde wird in der obigen Verteilung der Beitrag der am Aquator
erzeugten Ejekta durch ein weiteres Potenzgesetz fiir 0 < i < i,,;, dargestellt. Die maxima-
le Inklination iy, der erzeugten Ejekta korrespondiert mit der maximalen Ejektageschwin-
digkeit, welche in der Groenordnung der typischen Impaktorgeschwindigkeit von mehreren
kms~! liegt. Aufgrund des negativen Potenzgesetzindex fiir i > iy, in Gl. (4.11) ist der Einfluf
der oberen Grenze auf das Profil nur gering, weshalb die Wahl des im Folgendem benutzten
Werts von i,,,, = 2° unkritisch ist. Die Abhéangigkeit der Einschlagsrate der Impaktor—-Ejekta—
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Abbildung 4.13: Vergleich zwischen Modelrechnungen (durchgezogene Line) und HRD-
Messungen (Romben) wihrend des steilen Durchflugs der Cassini-Sonde durch den E-Ring am
Tag 177 in 2006. Die Anteile der IE-Population (gepunktete Linie) und Siidpolpopulation (ge-
strichelte Linie) an der Gesamteinschlagsrate wurde als 1:4 angenommen. Der radiale Abstand
der Raumsonde zum Saturn zum Zeitpunkt des Ringebenendurchflugs betrug 3.93Rg, die verti-
kale Auflosung der HRD-Messungen ist ~ 190km.

Population von der Hohe iiber der Ringebene ist dann

275 [ .—0,75 0,75 }
0.57i "”7” mm7 max7 } +0.5 {lmm Z/a) } Z/a < Imin
Fimp(2]7) o vicAo 2,75 —0,75 _ ;=075 . .
0.573, {(Z/Cl) ’ Lnax Umin < Z/a < Umax-

" (4.12)
Die Anteile der Stidpol— und IE-Population an der Gesamtrate sind derzeit nur ungeféahr be-
kannt. SPAHN & Mitarb. (2006b) schitzten auf Grundlage der CDA-Messungen wihrend des
dichten Cassini—Vorbeiflugs am Enceladus im Jahr 2006 ab, daf3 der Anteil der IE-Population
25% nicht iiberschreiten kann. Abb. 4.13 vergleicht die mittels GI. (4.9) und (4.12) berechne-
te Einschlagsrate mit HRD-Messungen wéhrend eines steilen Durchflugs der Cassini-Sonde
durch den E-Ring, wobei angenommen wurde, da die Siidpol- und IE-Populationen im
Verhiiltnis 4:1 zur Gesamtrate beitragen. Die Ubereinstimmung zwischen dem Modell und den
Daten ist sehr gut, was ein deutlicher Beleg dafiir ist, daB tatséchlich die vertikale Struktur des
Ringes im wesentlichen auf die Inklinationsverteilung der Siidpolquelle zuriickgefiihrt werden
kann.

4.3.2 Vergleich mit dem vertikalen Helligkeitsprofil

Aufgrund der geringen optischen Tiefe des E-Rings (T ~ 107%) ist die von einem 4uBeren Be-
obachter gemessene Helligkeit in erster Ndherung proportional zur tangentialen Flichendichte
6,4(z) der Ringteilchen. Das vertikale Helligkeitsprofil des E-Rings ist somit komplementér
zum zuvor betrachteten vertikalen Ratenprofil.
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Abbildung 4.14: Vertikale Flachendichte groer Siidpol-Teilchen als Funktion der Hohe iiber
der Ringebene. Die Dichte wurde entsprechend GI. (4.16) berechnet. In einer guten Nidherung
entspricht die Darstellung dem vertikalen Helligkeitsprofil des Enceladus—Staubtorus.

Im Folgendem wird der Zusammenhang zwischen den Inklinationsverteilungen der Siidpol—
und [E-Population und der vertikalen Abhéngigkeit der Helligkeit abgeleitet. Betrachtet wird
die Helligkeit des Ringes innerhalb des radialen Intervalls (r,r + dr), wobei wie zuvor ange-
nommen wird, daf} sich die Ringteilchen auf leichtinklinierten Kreisbahnen bewegen, deren
Knoten gleichverteilt sind. Unter diesen Voraussetzungen ist die tagentiale Flichendichte von
Ringteilchen auf Bahnen mit der Inklination i

64(z|i,r)drdz ~ p(z|i,r)ng (i) drdz, (4.13)
wobel
1
2l r)dz = dz (4.14)
PIEr) r?tan?j — 72

die Aufenthaltswahrscheinlichtkeit dieser Teilchen innerhalb des Hohenintervalls (z,z + dz)
ist. Die tangentiale Flachendichte als Funktion der Hohe z ist somit

Imax

04(z|r)dzdr ~ dzdr / (i) (4.15)

TP — I

i=z/r

Dieses Integral ist nur fiir sehr einfache Inklinationsverteilungen analytisch geschlossen losbar.
Die in den beiden vorausgehenden Abschnitten abgeleiteten Inklinationsverteilungen der Siid-
pol— und IE-Population sind jeweils Potenzgesetze, deren Exponenten zumindest in einer er-
sten Ndherung durch ganze Zahlen ersetzt werden konnen. Unter diesen Annahmen findet man
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Abbildung 4.15: Vertikales Helligkeitsprofil des E-Rings. Das untere Bild zeigt eine Cassini-
Aufnahme der Ringebene des E-Rings. Entlang der Symetrieebene des Rings ist schwach ein
dunkler Streifen zu erkennen. Die beiden oberen Diagramme zeigen zwei verschiedene vertikal
aufgeloste Helligkeitsprofile, die entlang eines vertikalen Schnittes aus dem unteren Bild be-
stimmt wurden. Das hochaufgelosten Profil zeigt ein schwach ausgeprigtes lokales Minimum in
der Ringebene. Die Bildanalyse beruht auf der gezeigten Rohaufnahme, in welcher noch nicht
die Beitrdge der duBleren radialen Bereiche des E-Rings zur beobachteten Helligkeit entfernt
wurden. Aus diesem Grund ist die vertikale Doppelstruktur des Enceladus—Staubtorus stark ab-
geschwicht und kann nicht quantitativ ausgewertet werden. Die Ableitung eines radialen von der
TeilchengroBe abhéngigen Profils aus optischen Beobachtungen ist sehr kompliziert und benétigt
viele Bilder aus unterschiedlichen Positionen und Phasenwinkeln. Diese Datenfiille ist zur Zeit
voraussichtlich erst am Ende der Cassini-Mission verfiigbar. Quellen: Profile: J. Schmidt (pers.
Mitteilung), Bild: W1519932509, ISS—PDS—Archiv, 2006

das zum vertikalen Ratenprofil komplementire vertikale Helligkeitsprofil

i2 Fimar \ 2 :
Oa(z|r) ~— {( max) —1} —~
Umax< <

1
i\ 2 2 ..
i {(%) — 1}2 — arccos (%) + arccos (%) i <ip
- 1
Z N2 2 . . .
{(%) — 1} — arccos (%) io <i<ig.

Abb. 4.14 zeigt die tangentiale Flachendichte als Funktion der Hohe iiber der Ringebene ent-
sprechend Gl. (4.16). Wie bereits erwédhnt korrespondiert fiir enge Teilchengrofenverteilungen
die tangentiale Flichendichte 6,(z) mit der Helligkeit / /F (z) in optischen Aufnahmen des Rin-
ges. Das resultierende vertikale Helligkeitsprofil des Enceladus-Staubtorus unterscheidet sich

(4.16)
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wesentlich von dem in Abb. 4.13 gezeigten vertikalen Profil der Einschlagrate auf einen in—
situ—Detektor. Das Helligkeitsprofil zeigt zwei ausgeprigte Maxima an der mit der minimalen
Inklination ip der ausgestoBenen Siidpolteilchen korrespondierenden Hohe zg. Dies bedeutet,
daf aus optischen Aufnahmen des Ringprofils im Prinzip die effektive Fluchtgeschwindigkeit
vy direkt abgeleitet werden kann. Das lokale Helligkeitsminimum bei z = 0 ist auf die gerin-
ge Aufenthaltswahrscheinlichkeit inklinierter Teilchen in der Ringebene zuriickzufiihren. Aus
dem Verhiltnis der Helligkeiten bei z = zp und z = 0 kann dagegen der Anteil der IE-Teilchen

an der Ringteilchenpopulation im Torus zumindest grob abgeschitzt werden.

AbschlieBend sollen das modellierte vertikale Helligkeitsprofil mit Cassini-Aufnahmen der
vertikalen Struktur des E-Rings qualitativ verglichen werden. Leider sind die bisher publi-
zierten Aufnahmen des Ringes nicht fiir einen quantitativen Vergleich geeignet. Aus diesem
Grund kann hier die Diskussion nur anhand einer im Planetary Data System (PDS) publizier-
ten Rohaufnahme der Cassini-Kamera ISS (POrRCO & Mitarb., 2006) gefiihrt werden, deren
Aussagekraft durch zahlreiche Effekte aufgrund der Beobachtungsgeometrie beeintrichtigt ist
(n@here Erkldrungen hierzu werden in der Bildunterschrift der Abb. 4.15 gegeben). Allerdings
zeigen schon grobe Analysen des vertikalen Helligkeitsprofils der in Abb. 4.15 gezeigten Ro-
haufnahme die erwartete Doppelstruktur. Dies belegt, dal die in diesem Kapitel beschriebene
Modell der Staubeinspeisung des Enceladus qualitativ mit optischen Aufnahmen des Ringes
tibereinstimmt.
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5 Struktur des E-Rings

Obwohl zwischen der raumlichen Struktur eines diffusen Staubrings und der Dynamik der
Ringteilchen ein enger Zusammenhang besteht, ist dieser weder notwendigerweise einfach
noch unmittelbar aus Beobachtungen ableitbar. Die Dynamik der Ringteilchen bestimmt die
Verteilung ihrer Orbitalelemente, wihrend sowohl eine “lokale” Messung der Staubdichte mit-
tels eines in-situ-Detektors als auch eine “globale” Charakterisierung der Staubverteilung mit-
tels einer Kamera immer das Ergebnis einer in der Regel komplizierten Uberlagerung der Teil-
chen unterschiedlicher Herkunft, Alters, Gro8e und dynamischen Eigenschaften ist. Dies be-
deutet, daf} selbst die Interpretation von Daten eines sehr einfachen Staubringes die Kenntnis
der Verteilung der Orbitalelemente voraussetzt, welche jedoch zumindest anfdanglich unbe-
kannt ist.

Numerische Simulationen der Langzeitentwicklung der Ringteilchen konnen die fehlende Ver-
bindung zwischen empirischen Beobachtungen der Ringteilchen und der dahinter verborgenen
physikalischen Natur des Ringes liefern. Aus diesem Grund haben wihrend der letzen 20 Jahre
zahlreiche Arbeitsgruppen komplexe numerische Modelle des E-Rings entwickelt. Besonders
einflureich waren hierbei die Arbeiten der Boulder—-Gruppe um MIHALY HORANYI (HoO-
RANYI & Mitarb., 1992; JUHASZ & HORANYI, 2002; JUHASZ & HORANYI, 2004; JUHASZ
& Mitarb., 2007). Weitere wichtige Beitridge zu diesem Gebiet wurden von VALERY DIKA-
REV und ALEXANDER KRIVOV (1998) sowie von der Potsdam-Gruppe um FRANK SPAHN
(SPAHN & Mitarb., 1999) geleistet.

Simulationsrechnungen, welche die globale Struktur des Ringes reproduzieren sollen, unter-
scheiden sich wesentlich von den im Abschnitt4.2 vorgestellten Rechnungen, welche nur die
kurzfristige Entwicklung der Teilchenbahnen modellierten. Hier dagegen muf3 der gesamte Le-
benszyklus der Ringteilchen beriicksichtigt werden, da zur globalen Struktur des Rings Teil-
chen sehr verschiedenen Alters beitragen. Die notwenige Dauer der Simulationsrechnungen
wird durch die Zeitskale vorgegeben, innerhalb derer sich ein stationédres Gleichgewicht zwi-
schen der Einspeisung frischer und dem Verlust alter Ringteilchen einstellt.

In diesem Kapitel werden Simulationsrechnungen mittels eines neuen, auf Cassini-Messungen
aufbauenden numerischen Modells vorgestellt. Im Gegensatz zu den bisher publizierten Arbei-
ten bestimmt dieses Modell die Phasenraumdichte der Ringteilchen im stationéren Gleichge-
wicht, aus welcher sowohl der Fluf3 der Staubteilchen auf einen Detektor als auch die rdumliche
Struktur des Ringes berechnet werden kann.

5.1 Numerisches Modell

Sowohl die groe Halbachse a als auch die Exzentrizitit e und die Bahnneigung i gravitativ
gebundener E-Ring—Teilchen dndert sich nur langsam, wéhrend die Lénge des aufsteigenden
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Wertebereich Auflosung

a 2Rs...12Rg 0,1Rs
e 0...1 0,01
i 0°...90° 1°

rg 0,05um...1,5um -

Tabelle 5.1: Gerechnete Auflosung der Orbitalelementeintervalle und der TeilchengroB3e.

Knotens Q und das Argument des Perizentrums ® sehr schnell variiert. Dies rechtfertigt die
Annahme, das Q und ® innerhalb der fiir die Entwicklung von a, e und i charakteristischen
Zeitskale mit gleicher Wahrscheinlichkeit jeden moglichen Wert angenommen haben und es
deshalb ausreicht, die Analyse der Simulationsergebnisse auf die Entwicklung von a, e und
i zu beschrinken. Unter diesen Voraussetzungen ist dann der “Beitrag” des simulierten Teil-
chens zur stationdren Phasenraumdichte py(a,e,i,ry|rs, X0, vo)dadedidr, des Rings proportio-
nal zu dessen Verweildauer innerhalb der Orbitalelementintervalle a + da, e + de und i + di,
wobei sg, Xo und vg die anfingliche GroBe, Position und Geschwindigkeit des Testteilchens
sind. Im Sinne dieses Modells ermittelt man durch die Simulation eines Testteilchens mit den
Anfangseigenschaften (Xg, vo,so) die normierte Phasenraumdichte der “Teilchenfamilie” mit
diesen Anfangseigenschaften. Die resultierende Phasenraumdichte des Rings im stationédren
Gleichgewichts ist somit

pd(a,e,i,rd)N/pd(a,e,i,rd’rs,XO,VO)H(XO,V(),I"S)dX()dV(), (51)

wobei n(Xo, Vo, rs) die von der “Einteilchen”-Phasenraumdichte unabhéngige Verteilung der
Eigenschaften der frisch eingespeisten Ringteilchen ist. Hat man erst einmal eine hinreichend
grofle Anzahl von “Einteilchen”-Phasenraumdichten berechnet und in einer Datenbank abge-
legt, kann man miihelos fiir beliebige Anfangsverteilungen die korrespondierenden stationédren
Zustand des Ringes ableiten. Es ist jedoch zu bemerken, dafl dieser Ansatz saisonale Effekte
unterdriickt, da die Lebensdauer der meisten Teilchen erheblich ldnger als ein Saturnjahr ist.

In den Simulationsrechnungen wurde die individuelle dynamische Entwicklung von Ringteil-
chen, deren Bewegungsgleichung durch die Gln. (3.1) — (3.4) gegeben ist, numerisch tiber
einen maximalen Zeitraum von 500 Jahren verfolgt. Gemeinsam mit der Bewegungsgleichung
wurde die Entwicklung der Staubladung Q. entsprechend Gl. (2.13) und der Teilchengrof3e
anhand GI. (3.15) mittels eines adaptiven RUNGE-KUTTA—Verfahrens vierter Ordnung inte-
griert. Die Simulation der Teilchenbahnentwicklung wurde vorzeitig abgebrochen, falls das
Staubteilchen entweder mit Saturn, einem seiner Monde oder den optisch dichten Ringen kolli-
dierte oder das Saturnsystem verlassen hatte. Die Rechnungen wurden auch beendet, wenn die
TeilchengréBe 50nm unterschritt, da die Dynamik derartig kleiner Teilchen durch elektroma-
gnetische Krifte dominiert wird und deren Bahnen nicht ldnger sinnvoll durch Bahnelemente
beschrieben werden konnen.

Um die Verweildauern zu bestimmen, wird nach jeweils 100 Tagen' die Simulation angehalten
und der momentane Zustandsvektor des simulierten Teilchens gemeinsam mit der Teilchen-

"Numerische Experimente haben gezeigt, daB sich die Bahnelemente eines E-Ring—Teilchens innerhalb von
100 Tagen nur geringfiigig verindern. Aus dem Zustandsvektor des Teilchens kann somit p,(a,e, i) fiir dieses
Zeitintervall hinreichend genau bestimmt werden.

64



grofe in einer Datenbank abgelegt. Die zur Berechnung der Phasenraumdichte verwendete
Diskretisierung des Orbitalelementeraums und TeilchengroBenverteilung ist in Tabelle 5.1 an-
gegeben. Insgesamt wurde die Entwicklung von weit mehr als 10000 Testteilchen mit anfing-
lichen GroBen zwischen 0,05 um und 1,5 um, welche auf Enceladus normal zur Oberflache mit
Geschwindigkeiten zwischen 220ms~! und 400ms~! gestartet wurden, simuliert. Um mogli-
che systematische Effekte aufgrund der Wahl des Startzeitpunkts zu vermeiden, wurde dieser
zufillig gewihlt.

5.2 Dynamische Entwicklung eines Ringteilchens

Bevor die Verteilung der Staubteilchen des stationdren E-Rings anhand der Simulationsrech-
nungen niher betrachtet wird, soll die Langzeitentwicklung einiger exemplarischer Teilchen
diskutiert werden. Die dynamische Entwicklung der Teilchen hingt von dem Zusammenspiel
der auf das Teilchen wirkenden Storkrifte ab, deren Stiarke im wesentlichen durch die Teilchen-
masse bestimmt wird (siehe Abschnitt 3.4). Folglich verhalten sich Teilchen @hnlicher Gro3e
auch dynamisch dhnlich. Der vollstindige charakteristische Lebenszyklus kann jedoch nur fiir
langlebige Teilchen beobachtet werden. Die in diesem Abschnitt gezeigten Daten (Abb. 5.1-
Abb. 5.6) sind deshalb beziiglich dieser Eigenschaft ausgewihlt worden. Alle hier gezeigten
Testrechnungen wurden auf der Enceladus—Oberfldche gestartet.

Entwicklungszyklus kleiner Ringteilchen

Abb.5.1 zeigt die exemplarische Entwicklung der Orbitalelemente, des Saturnabstands und
der TeilchengroBe eines relativ kleinen Teilchens mit sop = 0,55 um. Erwartungsgemall nimmt
die TeilchengroBe aufgrund des Oberflachensputterns durch das Umgebungsplasma ab, wo-
gegen die groBBe Halbachse der Teilchnbahn langsam und stetig aufgrund der Plasmareibung
wichst. Die Oszillation der Exzentrizitit ist auf die Wirkung elektromagnetischer Krifte und
des Strahlungsdrucks zuriickzufiihren (siehe Abschnitt3.1.2 und Abschnitt3.1.4). Nach un-
gefidhr 40 Jahren zeigt sich jedoch eine deutliche Beschleunigung des Wachstums der gro3en
Halbachse und der Exzentrizitit. Deren starke Zunahme kann nicht ausschlieBlich durch die
Plasmareibung erklédrt werden. Wie im Kapitel 3 gezeigt wurde, sind alle Storkréfte auBer der
Plasmareibung im Orbitmittel konservative Krifte. Diese SchluBfolgerung gilt jedoch nur fiir
kleine Exzentrizititen und fiir eine konstante Staubladung. Beide Voraussetzungen sind fiir
den hier betrachteten Fall jedoch nach 40 Jahren nicht mehr gegeben. Es wurde bereits im
Abschnitt 3.1.3 gezeigt, dal3 die Bewegung eines exzentrischen Ringteilchens in einem radi-
al abnehmenden elektrostatischen Potential sowohl zu einem raschen Wachstum der grofen
Halbachse als auch der Exzentrizitit fiihrt. Dieser Effekt erklirt die beobachtete Entwicklung
des betrachteten Testteilchens sehr gut, da nach 40 Jahren der Saturnabstand des Teilchens
zwischen 4Rg und 8Rg variiert. In dieser Region des E-Rings nimmt das elektrostatische
Potential der Teilchen tatsdchlich radial ab (siehe Abschnitt 2.3). Die starke Zunahme der Ex-
zentrizitdt erkldrt die relativ geringe Lebenszeit von Ringteilchen mit anfinglichen Grosen
zwischen 0,4um und 1um, die iiberwiegend durch Kollisionen mit dem A-Ring vernichtet
werden.

Die Lebenszeit noch kleinerer Ringteilchen ist dagegen wieder erheblich ldnger, da Kollisio-
nen mit dem A—Ring aufgrund des moderaten Wachstums der Exzentrizitit der Bahnen die-
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Abbildung 5.1: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 0,55 um—grofien
Teilchens.
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Abbildung 5.2: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 0,2um-grofien
Teilchens.
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Abbildung 5.3: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 1 um—groBen Teil-
chens.

ser Teilchen unwahrscheinlich sind. Dieser Typus der Bahnentwicklung ist in Abb.5.2 am
Beispiel eines 0,2 um-Teilchens deutlich erkennbar. Nach einem moderaten anwachsen der
groflen Halbachse ist der Einfluss der elektromagnetischen Krifte so grof3, dafl die Bewegung
der Teilchen dem rotierendem Magnetfeld folgt. Die Teilchengro3e nimmt dann aufgrund des
Sputterns durch das Umgebungsplasma langsam ab, bis die Teilchengroe das Abbruchkrite-
rium der Simulation von r; = 0,05 um unterschreitet. Diese Teilchen werden letztlich ihren
Lebenszyklus als ein Saturn—Stromteilchen beenden.

Lebenszyklus von Mikrometerteilchen

Auch ungefihr mikrometergrofSe Ringteilchen durchlaufen eine Phase des starken Anwach-
sens der groBen Halbachse (Abb. 5.3). Im Gensatz zu den etwas kleineren Teilchen ist ihre
Exzentrizitit jedoch geringer, weshalb ihre Bahn nicht mehr den dichten A—Ring kreuzt und
diese Teilchen den gefahrlichen Abschnitt ihres Lebenszyklus iiberleben konnen. Nach diesem
Entwicklungsabschnitt von ungefihr 50 Jahren Dauer wichst die gro3e Halbachse zuerst nur
noch leicht an und nimmt im spiteren Verlauf wieder leicht ab. Dieses Verhalten kann ebenfalls
auf die elektromagnetische Storkraft zuriickgefiihrt werden. Durch das Anwachsen der grolen
Halbachse und der Exzentrizitdt migriert das Ringteilchen in einen Bereich des E-Rings, in
welchem das elektrostatische Gleichgewichtpotential radial stark anwéchst (siehe Abb. 2.6).
Dieser Bereich bei einem radialen Abstand zum Saturn von ~ 8 Rg wirkt wie eine Barriere,
welche von den Ringteilchen nur schwerlich durchquert werden kann (Abschnitt 3.1.3).
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Lebenszyklus groBer Ringteilchen

Im Gegensatz zu den zuvor betrachteten Mikrometerteilchen konnen noch groBere Teilchen die
“Potential-Barriere” iiberwinden. Ein Beispiel hierfiir ist die in Abb. 5.4 dargestellte Entwick-
lung eines 1,3 um—Teilchens. Nach einer Phase starken Anwachsens seiner groen Halbachse
bewegt sich das Teilchen in der Umgebung der “Barriere”. In der darauf folgenden schwachex-
zentrischen Entwicklungsphase wichst die Halbachse der Teilchenbahn aufgrund der Plasma-
reibung langsam an und durchquert hierdurch letztlich den Bereich des radial ansteigenden
elektrostatischen Potentials. Hiernach wichst die Exzentrizitidt wieder, allerdings bewirken die
veridnderten Plasmaeigenschaften nur noch ein moderates Anwachsen der groBen Halbachse.

Einige Teilchen konnen jedoch, bevor sie die “Barriere” durchbrechen, fiir einen sehr lan-
gen Zeitraum in einem quasi stabilen Zustand gefangen bleiben. Im Fall des in Abb. 5.5 ge-
zeigten 1,3 um-Testteilchens blieb die grole Halbachse und die Exzentrizitidt ungefdhr 200
Jahre konstant. Die Dauer des quasi—stabilen Zustands wird durch die Abnahme der Teilchen-
grofe aufgrund des Sputterns durch das Umgebungsplasmas bestimmt (siehe Abschnitt2.3.1).
In seiner weiteren Entwicklung sto3t das Teilchen dann aber auf eine zweite “Barriere” bei
ungefihr 10Rg, deren Ursache wiederum auf einen radial anwachsendem Potentialverlauf
zuriickzufiihren ist. In diesem Fall nimmt jedoch das Potential innerhalb eines verhiltnisméBig
grofen radialen Bereichs von 3 Rg nur langsam zu, weshalb die Teilchenbahn im Unterschied
zur ersten “Barriere” nicht zirkularisiert wird und daher eine weitere Zunahme der groflen
Halbachse aufgrund der Plasmareibung nicht moglich ist. Dies bedeutet, daf3 die zweite “Potential—
Barriere” von der iiberwiegenden Zahl der Ringteilchen nicht durchdrungen werden kann. Die-
se Entwicklung ist deutlich in Abb. 5.6 zu erkennen. Hier vergingen bis zur Beendigung des
Lebenszyklus aufgrund einer Kollision mit Rhea iiber 600 Jahre.

Es wurde jedoch auch die Entwicklung von in der zweiten Barriere gefangenen Teilchen, wel-
che nicht durch Kollisionen mit Monden verloren gehen, numerisch untersucht. Allerdings sind
aufgrund der hier vorherrschenden geringen Plasmadichten das Wachstum der gro3e Halbach-
se und die Abnahme der TeilchengroBe so langsam, daB diese Teilchen zum Uberwinden der
“Barriere” mehrere zehntausend Jahre benotigen. Innerhalb derartig langer Zeitraume werden
jedoch Effekte bedeutend, die in dieser Arbeit vernachlissigt wurden. Die Simulationsergeb-
nisse sind daher nur eingeschrinkt aussagekriftig. Langzeitvariationen der Plasmadichte sowie
des solaren UV-Flusses beeinflufen die Teilchenbahnen, weshalb die tatsichliche Lebensdauer
wahrscheinlich erheblich geringer ist. Fiir die Berechnung der in den folgenden Abschnitten
abgeleiteten Resultate wurden diese Ausnahmefille deshalb nicht mit beriicksichtigt. Es zeig-
ten zwar weniger als 1% der simulierten Teilchen ein derartiges Verhalten; aufgrund ihrer
extrem hohe Lebensdauer wiirden sie aber die Phasenraumdichte des simulierten Ringes sy-
stematisch verfélschen. Interessanterweise weisen die Messungen der Cassini—Plasmakamera
MIMI (KRriMIGIS & Mitarb., 2004) auf eine erhohte Elektronenabsorbtion bei ~ 12Rg hin
(N. KRruPP, pers. Mitt.). Falls sich diese Hinweise bestidtigen, konnte dieser Effekt zumin-
dest teilweise auf die erhohte Staubdichte aufgrund der in der Barriere gefangenen Teilchen
zuriickzufiihren sein.
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Abbildung 5.4: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 1,3 um—grofien
Teilchens.
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Abbildung 5.5: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 1,3 um-grofien
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dialen Abstand von ~ 8 Rg gefangen ist. 69
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Abbildung 5.6: Zeitliche Entwicklung der Orbitalelemente eines anfinglich 1,3 um-grofien
Teilchens, welches in der zweiten “Potential-Barriere” zwischen 10Rg und 13Rg gefangen ist.

5.3 Lebensdauer der E-Ring-Teilchen

Eine weitere wichtige GroBe fiir das Verstidndnis der Ringentwicklung ist die charakteristische
Lebensdauer eines Ringteilchens. Auf Grundlage der numerischen Simulationen dieser Arbeit
kann sowohl diese GroB3e als auch die relative Stirke der verschiedenen Vernichtungsprozes-
se der Ringteilchen abgeschitzt werden. In Abb. 5.7 ist die Lebensdauer der Ringteilchen als
Funktion ihrer anfianglichen Groe abgetragen. Auf die bemerkenswert kurze Lebensdauer der
0,5 um bis 1 um groflen Teilchen von im Mittel weniger als 30 Jahren wurde schon im vorher-
gehenden Abschnitt eingegangen. Als deren Ursache wurde die mit dem starken Anwachsen
der Exzentrizitit einhergehende Verschiebung des Perizentrums der Teilchenbahnen in den A—
Ring identifiziert.

Auch die Ursache der erheblich lingeren Lebensdauer von Teilchen < 0,5 um von ~ 100 Jah-
ren wurde im vorigen Abschnitt kurz diskutiert. Hier ist zu bemerken, daf} diese Teilchen
nicht durch Kollisionen mit Monden oder dem A—Ring vernichtet werden, sondern ihre Grof3e
durch Sputtern soweit abnimmt, daf ihre Dynamik letztlich durch elektromagnetische Krifte
dominiert wird. Ist deren elektrostatisches Potential positiv, werden diese Teilchen aufgrund
des korotierenden E-Felds des Saturns radial nach aulen beschleunigt und entweichen bei
einem hinreichend groBen Q;—zu-m,—Verhiltnis aus dem planetaren Graviationsfeld. Diese
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Abbildung 5.7: Mittlere Lebensdauer von Enceladus—Teilchen als Funktion ihrer anfianglichen
GroBe.

Teilchen sind eine Quelle der auBerhalb der Saturn—Magnetosphidre nachgewiesenen Saturn—
Staubstrome (KEMPFE & Mitarb., 2005). Dieser Aspekt wird in Kapitel 6 detailiert untersucht.

Die mittlere Lebensdauer von Teilchen > 1 um betrdgt ungefidhr 100 Jahre. Auch diese Teil-
chen erleiden durch das Sputtern einen Massenverlust. Da dieser Massenverlust iiberwiegend
im diinnen Plasma des @uBleren E-Ring und daher sehr langsam erfolgt, sind Kollisionen mit
Ringmonden der dominierende StaubverlustprozeB fiir Teilchen dieser Grofe.

Nun sollen die relative Anteile der verschiednen Verlustprozesse diskutiert werden. Diese Fra-
gestellung ist insbesondere fiir die Abschidtzung der Staubproduktionsraten der Ringmonde
mittels des Impaktor-Ejekta—Mechanismus von Bedeutung. Bei diesem Prozel hingt die Pro-
duktionsrate von neuen Staubteilchen direkt vom Impaktorenfluf auf die Oberfliche des jewei-
ligen Mondes ab, der wiederum aus zwei Komponenten besteht (HAMILTON & BURNS, 1994;
SPAHN & Mitarb., 2006a). Der FluB3 der ersten Komponente, Teilchen aus Quellen auflerhalb
des Saturnsystems, ist fiir alle Monde in erster Ordnung gleich, wihrend der Flufl der zwei-
ten Impaktorenkomponente, den Ringteilchen selbst, fiir jeden Mond stark unterschiedlich ist.
Grundlegend fiir die Abschitzungen der IE-Produktion durch Ringteilchen ist die Kenntnis von
deren Kollisionshiufigkeiten mit den Eismonden. In Abb. 5.8 sind die groBenabhingigen rela-
tiven Verlustraten fiir die wichtigsten Verlustprozesse abgetragen. Die Grafik zeigt die relativen
Verlustraten als Funktion sowohl der anfinglichen Teilchengro3e als auch der Gro3e zum Zeit-
punkt der Vernichtung. Der Ringteilchenverlust aufgrund von Kollisionen mit Enceladus und
Tethys ist vergleichbar hiufig, wobei die groeren Teilchen vermehrt auf den Enceladus und
die kleinen vermehrt auf die Tethys aufschlagen. Dies stimmt gut mit den Ergebnissen erdge-
bundener Beobachtungen iiberein, in welchen Tethys als sekundédre Quelle von Staubteilchen
identifiziert wurde (DE PATER & Mitarb., 2004). Einschldge von Ringteilchen auf die Monde
Dione und Rhea sind dagegen selten. Da fiir diese Monde der Impaktorflul von interplanetaren
Teilchen gegeniiber dem Ringteilchenflul dominiert, darf der Ringteilchenanteil vernachlaBigt
werden (SPAHN & Mitarb., 2006a). Dies wird auch gut durch die CDA-Messungen wihrend
eines Durchflugs durch die HILL-Sphire des Mondes Rhea belegt (JONES & Mitarb., 2007).
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Abbildung 5.8: Relative Verlustraten der wichtigsten Senken fiir E-Ring—Teilchen als Funktion
der TeilchengroBe. Gezeigt werden die Verlustraten als Funktion der anfinglichen Teilchengrofie
(durchgezogene Linien) als auch als Funktion der Teilchengrée zum Zeitpunkt der Vernichtung
(gebrochene Linien). Das oberste Diagramm zeigt die “Verlustrate” aufgrund der Unterschrei-
tung der kritischen TeilchengroB3e von 0,05 um. Die GroBe dieser Teilchen zum Zeitpunkt ihrer
“Vernichtung” muf} offensichtlich genau 0,05 um betragen.

5.4 Orbitalelementeverteilung des E-Rings

Auf Grundlage der Simulationsdatenbank wird nun die Verteilung der Orbitalelemente des E—
Rings abgeleitet. Die zur Berechnung der Phasenraumdichte (5.1) benétigte Anfangsverteilung
der Ringteilchen kann mittels einer MONTE—CARLO-Suchmethode bestimmt werden. Da je-
doch das Giitekriterium solcher Methoden — hiufig wird hierfiir der Grad der Ubereinstimmung
zwischen dem simulierten Ring mit optischen Beobachtungen gewihlt (JUHASZ & HORANYI,
2002) — weder eindeutig noch zwingend ist, wurde sich hier ein andere Verfahrensweise ent-
schieden. Da Enceladus die bei weitem wichtigste Quelle des E-Rings ist und die dynami-
schen Eigenschaften der von ihm in den Ring eingespeisten Teilchen sowohl experimentell
als auch theoretisch detailliert untersucht wurden (siehe Kap. 4), wird fiir die Zwecke dieser
Arbeit die Anfangsverteilung auf Grundlage des derzeitigen Kenntnisstands der Enceladus—
Staubproduktion konstruiert. Die Wahl der anfénglichen GroBenverteilung nydso ~ s, 3dsg ist
ein Kompromiss zwischen den Befunden der in—situ—Messungen der Siidpolteilchen (SPAHN
& Mitarb., 2006b; KEMPEF & Mitarb., 2008) und der wahrscheinlichsten GréBenverteilung
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Abbildung 5.9: Farbkodierte Phasenraumdichte der E-Ring—Teilchen in Abhéngigkeit der
groBBen Halbachse und Exzentrizitit fiir vier typische TeilchengroBlenbereiche (oben links:
rqg < 0,5um, oben rechts: 0,5um < ry; < 0,9um, unten links: 0,9um < r; < 1,2 um, unten
rechts: r; > 1,2 um). Die weille gestrichelte Linie markiert die Grenze, auflerhalb derer die Teil-
chenbahnen den A—Ring kreuzen. Auflerhalb dieser Linie mufl deshalb die Phasenraumdichte
verschwinden. Die Phasenraumdichte ist fiir jede der 4 TeilchengroBenbereiche auf 1 normiert
worden.

der Enceladus—Ejektas (KrR1vov & Mitarb., 2003). Als Geschwindigkeitsverteilung wurde die
wiederum die der Siidpolteilchen gewahlt (SCHMIDT & Mitarb., 2008), welche sich nicht er-
heblich von der Geschwindigkeitsverteilung der Ejekta—Teilchen (KRrI1vOVv & Mitarb., 2003)
unterscheidet. Hieraus ergibt sich dann die fiir die weiteren Berechnungen benutzte Anfangs-
verteilung n;s, vsdsodvsv;“s(} 3ds0dvs.

Abb. 5.9 zeigt die Phasenraumdichte der Ringteilchen als Funktion ihrer groen Halbachse
und Exzentrizitit fiir vier typische Teilchengroenintervalle. Bemerkenswerterweise sind die
Orbitalelemente der kleinen Teilchen iiber einen weiten a—e—Bereich “verschmiert”, wiahrend
die Phasenraumdichte der Teilchen > 0,9 um entlang zweier Geraden konzentriert ist. Im all-
gemeinen verringert sich die GroBe eines Teilchens im Laufe seines Lebenszyklus, weshalb
die anfédnglich groBeren Teilchen zu den Phasenraumdichten aller gezeigten Teilchengrofenin-
tervalle beitragen. Dies erklirt die Ahnlichkeit der in Abb. 5.9 gezeigten Phasenraumdichten.
Besonders gut ist dieser Effekt bei der abfallenden Flanke der Phasenraumdichte von Teilchen
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> 1,2 um zu erkennen (Abb. 5.9 rechts unten). Diese Flanke besteht aus sich sehr langsam ent-
wickelnden Teilchen, deren Orbitalelemente nahezu unveridnderlich sind. Unterschreiten diese
Teilchen die Intervallgrenze von 1,2um, “kopiert” sich diese Flanke in das néchstkleinere
GroBenintervall 0,9 um < ry < 1,2 um (Abb. 5.9 links unten). Dies bedeutet, daf} die Flanke in
diesem GroBenintervall auf “alte” anfanglich groBere Teilchen zuruckzufiihren ist. Einige die-
ser Teilchen tliberleben so lange, daf dessen Teilchengréfe wiederum die untere Intervallgrenze
unterschreitet und sie nun die schwache Flanke im Gro3enintervall 0,5 um < r; < 0,9 um bil-
den (Abb. 5.9 links oben). Die Dynamik dieser alten Teilchen unterscheidet sich grundlegend
von den liberwiegend jungen Teilchen in diesem GroBenintervall: wirend die jungen Teilchen
durch ein schnelles Exzentrizititswachstum gekennzeichnet sind, bewahren die alten Teilchen
ihre geringen Exzentrizitidt und groe Halbachsen (a ~ 8,2Rg, e =~ 0,01). Dieses Beispiel be-
legt, daB man das dynamische Alter eines Ringteilchens anhand seiner Orbitalelemente ein-
grenzen kann: kleine Teilchen mit e ~ 0 und a > 7 sind alte, urspriinglich groe Ringteilchen.

5.4.1 Vergleich des E-Ring—-Models mit optischen und
in-situ-Daten

Um die im vorigen Abschnitt vorgestellte modellierte Verteilung der Orbitalelemente des E—
Rings mit optischen Daten vergleichen zu konnen, mufl die Phasenraumdichte in die Stau-
banzahldichte im Ortsraum transformiert werden. Dazu betrachten wir die Anzahldichte in
einem Torus der radialen Dicke Ap und der vertikalen Dicke Az. Dies entspricht der Darstel-
lung in Zylinderkoordinaten. Da sich die Anzahldichte entlang des Winkels ¢ nicht dndert,
wird iiber ihn integriert. Analog zu Abschnitt4.3.2 wird davon ausgegangen, da3 die Anzahl-
dichte der Satubteilchen proportional zur Aufenthaltsdauer ist. Die radiale Abhidngigkeit der
Aufenthaltsdauer ist dabei nur von der grolen Halbachse und der Exzentrizitit abhédngig. Fiir
schwach inklinierte Ringe (cosi =~ 1) entspricht die radiale Verteilung der p—Verteilung. Da die
radiale Verweildauer des Teilchens im Intervall {r,r+ Ar} ist indirekt proportional zur radialen
Geschwindigkeit, gilt fiir die Aufenthaltswahrscheinlichkeit:

p(rla,e)dr ~v.(r)"dr.

Die radiale Geschwindigkeitskomponente ist

vr(r) =v(r)cosg&,
wobel

v(r) = {GMS(Zr_1 - a_l)}%
die Bahngeschwindigkeit des Teilchens und

a*(1—é? :
cos§ = {1 — —r((Za—r))}

der Kosinus des Winkels zwischen dem radialen Einheitsvektor e, und dem Bahngeschwindig-
keitsvektor ist. Damit gilt fiir die radiale Aufenthaltswahrscheinlichkeit:

p(rla,e)dr ~ (2ar—r* —a*(1 —ez))_]/zdr. (5.2)
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Abbildung 5.10: Abgeleitete Anzahldichte anhand der numerischen Simulationen fiir vier ver-
schiedene GroBenbereiche.

Leider ist die Hohenabhéngigkeit der Aufenthaltswahrscheinlichkeit im allgemeinen Fall sehr
komplex und eine geschlossene analytische Losung konnte nicht gefunden werden. Fiir ge-
ringe Inklinationen ist die Hohenabhiingigkeit nur schwach von der Exzentrizitidt der Teilchen
abhingig. In dem Fall kann die Hohenabhingigkeit durch:

p(z|ri)dz ~ (rztanzi—zz)il/zdz (5.3)
approximiert werden (siehe GI. (4.14)). Fiir die Aufenthaltswahrscheinlichkeit gilt dann:

p(p,zla,e,i)dpdz ~ (2ap —p? —a*(1—¢2)) " (p2tan?i—22) Pdpdz  (5.4)

Die anhand dieser Gleichungen berechnete Anzahldichte von Staubteilchen ist in Abb.5.10
dargestellt. Diese Abbildungen zeigen analog zu Abb. 5.9 die Anzahldichte fiir vier verschie-
den TeilchgengrofBenbereiche. In den Abbildungen ist deutlich zu erkennen, daf sich die gro3en
Teilchen (> 0,5 um) nah an der Quelle und in der Ringebene konzentrieren, wirend die kleinen
Teilchen (< 0,5um) die groffte Ringausdehnung erzeugen. Insbesondere ist die Ringdicke der
kleinen Teilchen viel groBer als die der grolen Teilchen. Der Grund hierfiir ist der steigende
Einfluss des Strahlungsdrucks bei kleinen Teilchen, welches die Inklination der Teilchen ver-
groBert. Leider konnen diese Ergebnisse nicht mit optischen Messungen verglichen werden, da
optische Beobachtungen das Streulicht entlang des Sichtstrahls kumulieren. Des weiteren wird
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Abbildung 5.11: Radialer Schnitt der Anzahldichte von Staubteilchen in der Ringebene fiir vier
verschieden Teilchengrofienbereiche. Die Anzahldichte ist logarithmisch dargestellt. oben links:
Teilchen kleiner als 0,5 um. oben rechts: Teilchen mit einem Radius zwischen 0,5 ym und 0,9 um.
unten links: Teilchen mit einem Radius zwischen 0,9um und 1,2 um. unten rechts: Teilchen
grofer als 1,2 um. Der Graph oben links zeigt zusitzlich die Potenzgesetzindexe der gendherten
Kurven an.

das Streulicht von Teilchen jeder Grof3e integriert. Da die Teilchengrofle und die Wellenldnge
des Lichts ungefihrt gleich sind, ist das gestreute Licht nicht ausschlieBlich proportional zur
Querschnittsfliche des Teilchens. Um den Beitrag einer Teilchengrofe zum detektierten Streu-
licht zu berechnen, muss man sich der MIE-Streutheorie bedienen. Dies wurde im Rahmen
dieser Doktorarbeit nicht gemacht.

Aus Abb. 5.10 ist es moglich ein radiales Profil der Teilchenverteilung abzuleiten. Dies kann
auf zwei Arten geschehen, zum einen kann ein radialer Schnitt beispielsweise in der Ringebe-
ne gemacht werden, zum anderen kann vorher das Hohenprofil integriert werden. In Abb. 5.11
ist der radialer Schnitt entlang der Ringebene von Abb.5.10 gemacht worden. In allen vier
GroBenbereichen ist das Maximum in der Ndhe der Enceladusbahn, allerdings leicht nach au-
Ben verschoben. Das Verschieben des Maximums ist durch optische Messungen beobachtet
worden (DE PATER & Mitarb., 2004) und ist auch durch andere numerischen Simulationen
bestitigt worden (JUHASZ & Mitarb., 2007). Der Grund fiir die Verschiebung des Maximums
ist die anfingliche Relativgeschwindigkeit des Staubes gegeniiber Enceladus. Wie schon im
Fall von Abb.5.10 kann auch dieses Profil nicht direkt mit optischen Messungen verglichen
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Abbildung 5.12: Dicke des E-Rings fiir vier verschiedene Teilchengrofien.

werden. Interessanterweise stimmt das Potentzgesetzverhalten der Anzahldichte (13,39 und
-6,36) von Staubteilchen mit Radien zwischen 0,5 um und 0,9 um gut mit den von SHOWAL-
TER & MITARB. (1991) abgeleiteten radialen Profil des E-Rings (15 und -7) iiberein. Ob-
wohl diese beiden Ergebnisse nicht vergleichbar sind, lést sich die Vermutung aufstellen, daf3
die optischen Messungen einer Wellenldnge von 0,7 um durch Teilchen vergleichbarer Grofe
dominiert werden. Auffallend an der Anzahldichte der groen Teilchen ist das zweite lokale
Maximum bei ca. 8Rg. Dieses Maximum wird durch eine Potentialbarriere verursacht, welche
von den Teilchen nur schwer iiberwunden werden kann. Optische Beobachtungen des Hubble—
Space—Teleskops zeigen ein lokales Maximum bei ca. 7,3Rg (SHOWALTER, 1996). Dies konnte
ein Anzeichen einer Teilchenbarriere sein. Eine Verschiebung der Barriere von 8Rg auf 7,3Rg
ist durch leichte Anderungen im Potentialverlauf durchaus méglich und liegt im Rahmen der
CDA-Messung des Potentialwechsels zwischen 7,2Rg und 8,5Rs. Anhand der Beobachtungen
des Keck—Infrarot—Teleskops konnen aufgrund des schlechten Signal-zu—Rausch—Verhiltnis
in diesem Bereich des E-Rings keine Aussagen getroffen werden (DE PATER & Mitarb., 2004).
Eine weitere Grof3e, die aus den Simulationen abgeleitet werden kann, ist die Dicke des Rin-
ges. In den meisten Fillen wird dabei die so genannte “full width at half maximum” (FWHM)
angegeben. Dies ist die Dicke des Ringes zwischen den Stellen, wo die Intensitét auf die Half-
te gefallen ist. Das FWHM, welches aus den Simulationen bestimmt wurde ist in Abb. 5.12
gezeigt. An der Enceladusbahn ist der Ring abgesehen von dem kleinsten Grofenbereiche
ca. 4000km dick. Die Dicke nimmt nach auflen zu, wobei beispielsweise 11000km bei 7Rg
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Tabelle 5.2: Halbwertsbreite des E-Rings an verschiedenen Positionen abgeleitet aus optischer
und in-situ—Daten sowie numerischen Simulationen

Quelle radialer Abstand  Halbwertsbreite
(Rs) (km)

Simulationen (> 0,5 um) Enceladus—Bahn 4000
DEPATER & Mitarb. (2004) Enceladus—Bahn 8000
BAUM & Mitarb. (1981) Enceladus—Bahn 12000
SHOWALTER & Mitarb. (1991) Enceladus—Bahn 8000
(60% “Einschnitt’) 4000

KEMPF & Mitarb. (2008) Enceladus-Bahn 4300
Simulationen (0,5...1,2um) 5 6000
KEMPF & Mitarb. (2008) 4,77 5500
KEMPF & Mitarb. (2008) 4,97 6300
DEPATER & Mitarb. (2004) 6 14000
Simulationen (> 0,5 um) 7 11000
BAUM & Mitarb. (1981) 7 30000
SHOWALTER & Mitarb. (1991) 7 26000

und 25000km bei 10Rg erreicht. Nach innen kann fiir die kleinen (< 0,5um) und groflen
(> 1,2 um) Teilchen eine leichte Zunahme der Ringdicke festgestellt werden, wohingegen die
Ringdicke der Teilchen zwischen 0,5...1,2 um konstant bleibt. Auffallend ist auch die extrem
grofle Ringdicke von Teilchen kleiner als 0,5 um. Dies wird durch die Zunahme des Einflus-
ses der Storkrifte, insbesondere des Strahlungsdrucks und der LORENTZ—KTraft, verursacht. An
der Enceladus—Bahn sind diese Werte um ein Faktor 2 kleiner als die abgeleitete Ringdicke aus
optischen Beobachtungen (DE PATER & Mitarb., 2004), entsprechen jedoch ungefédhr den er-
mittelten Ringdicken der HRD—Messungen (KEMPF & Mitarb., 2008). Aufgrund der Variation
der Ringdicke durch unterschiedliche Teilchengréfen ist ein Vergleich mit optischen Beobach-
tungen schwierig, da sich die optischen Beobachtungen untereinander aufgrund verschiedener
Phasenwinkel und unterschiedlicher beobachteter Wellenlénge des Lichts unterscheiden (SHO-
WALTER & Mitarb., 1991). Einige Werte der FWHM sind in Tabelle 5.2 zusammengefasst.

Wiirend die Vergleiche mit optischen Beobachtungen aufgrund der moglichen Dominierung
einzelner Teilchengrofien sehr schwierig ist, konnen die in—situ—Messungen einfacher Vergli-
chen werden. Die grofite Unabwigbarkeit in diesem Vergleich ist die Detektionsschwelle des
in—situ—Instruments. Falls diese hinreichend genau bekannt ist, kann anhand des ‘““Sichtberei-
ches” des Detektors fiir jede Flugbahn ein Ratenprofil bestimmt werden. Da die Simulationen
aufgrund der ungenauen Quellstirken keine absoluten Dichten berechnen sind vor allem Mes-
sphasen, in denen die Orientierung des Instrumentes variiert wurde interessant. Wirend eines
Ringdurchflugs von Cassini am Tag 56 in 2006, drehte sich die Raumsonde, was zu einem
Wechsel des Gesichtsfeldes des CDA fiihrte. Dabei war der Detektor so ausgerichtet das der
Winkel zur Staubeinschlagsrichtung, auch als Kepler-RAM bezeichnet, zwischen 0° und 60°
variierte. Wirend der Messungen waren die Detektionsschwellen des CDA fiir das QT-Signal
so gesetzt, daB eine Ladung von 7 - 10~ 14C ein Ereignis ausgelost hat. Anhand der Kalibrie-
rung des CDA mit Q ~ mv3* folgt, daB nur Teilchen groBer als 250nm detektiert werden
konnten. Die Einschlagsgeschwindigkeit von leicht exzentrischen Teilchen (0,2 < e < 0,4) auf
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Abbildung 5.13: Vergleich der Einschlagsrate auf das CDA mit aus den Simulationen abgeleite-
ten Einschlagsraten anhand der Flugbahn von Cassini und dem Gesichtsfeld des CDA. Wirend
dieser Phase drehte sich Cassini im Raum, welches zu einer unterschiedliche Orientierung des
CDAs zur Staubeinschlagsrichtung fiihrt. Gezeigt ist die Orientierung des CDAs zur Staubrich-
tung (oben), der Abstand zu Saturn (mitte) und die gemessenen Einschlagsrate des Detektors
(unten, rot), sowie die modellierte Einschlagsrate (unten, blau).

das CDA betrug zu dieser Zeit ca. 12kms~!. Mit einer solchen Detektionsschwelle stimmen
die Modellergebnisse und die CDA-Daten nicht iiberein. Allerdings wird ein Ereignis nicht
notwendigerweise durch das Uberschreiten der QT-Schwelle ausgelost. Auch andere Kanile
konnen Ereignisse auslosen. Unter der Annahme, dafl Teilchen grofer als 100nm detektiert
werden konnten, stimmen die gemessenen Raten des CDAs mit den berechneten Daten aus
dem Modell sehr gut iiberein. Dies ist in Abb. 5.13 gezeigt.
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6 Stromteilchen

Wiirend des Anflugs zu Saturn registrierte das CDA mehrere Einschlidge von nanometergrof3en
sehr schnellen Teilchen, die aus Richtung des Saturns kamen. Das Zuriickverfolgen dieser Teil-
chen konnte den A— oder E-Ring als Quelle dieser Teilchen bestimmen (KEMPF & Mitarb.,
2004). Die Moglichkeit des E-Rings solche Stromteilchen zu produzieren soll in diesem Ka-
pitel diskutiert werden.

Negativ geladene nanometergro3e Teilchen koppeln aufgrund ihres hohen Q;—zu—m;—Verhilt-
niss an das rotierende Magnetfeld. Falls die Ladung des Teilchens allerdings positiv ist, so
wird das Teilchen durch das rotierende Magnetfeld radial nach auflen beschleunigt. In Ab-
schnitt 2.3.1 sind Modellrechnungen fiir das Gleichgewichtspotential von nanometergroflen
Staubteilchen im E-Ring aufgezeigt worden. Da die Sekundérelektroneneffizenz mit kleineren
Teilchenradien extrem schnell anwichst, kann es eine Teilchengrofe geben, bei der sich das
Potential umpolt. Die Kurve dieser TeilchengroBe ist fiir den Bereich des E-Rings in Abb. 2.8
dargestellt. Alle Teilchen, die ein positives Gleichgewichtspotential und einen vergleichbaren
Einfluss von elektromagnetischer und gravitativer Kraft haben, verlassen das Saturnsystem.
Insbesondere darf das ALFVEN—KTriterium nicht erfiillt sein, da die Teilchen ansonsten um die
Magnetfeldlinien gyrieren. Um diesen Aspekt zu untersuchen, wurden numerische Simulatio-
nen von nanometergrofen Teilchen durchgefiihrt, welche die Bewegungsgleichungen GlI. (3.1)
— GI. (3.4) mittels eines adaptiven RUNGE—KUTTA—Verfahrens 16st. Dabei werden die Teilchen
auf Kreisbahnen mit einem Abstand zwischen 3Rg und 20Rg ungeladen gestartet. Zeitgleich
wird die Ladung des Teilchens entsprechend (2.13) integriert. Die Simulationen werden be-
endet, wenn das Teilchen einen Abstand von 25Rg tliberschreitet, spitestens jedoch nach 30
Tagen.

In Abb. 6.1 ist die Zeit aufgetragen, die ein Teilchen in Abhédngigkeit vom Startort im E-Ring
und seiner GroBe bendtigt, um das System zu verlassen. Als Systemgrenze wird hierbei ein
Abstand von 25Rg zum Saturn angenommen. Ein Teilchen, das sich lingere Zeit in dieser Ent-
fernung zum Saturn aufhilt befindet sich dann zeitweise auerhalb des Saturn—Magnetfelds
und ist dem Sonnenwind direkt ausgesetzt. In diesem Fall konnen weder die Gleichungen aus
Kapitel 3 noch die Plasmadaten aus Abschnitt2.2.1 zur Beschreibung der Teilchendynamik
benutzt werden. Die Zeitskalen der kleinen Teilchen zum Verlassen des E-Rings von wenigen
Tagen sind verglichen mit der mittleren Lebensdauer der Teilchen von hundert Jahren, sehr
viel geringer. Das bedeutet, das diese Teilchen fiir die globalen Ringeigenschaften nur eine un-
tergeordnete Rolle spielen konnen. Einige der Quellen dieser Teilchen sind identisch mit den
Quellen der E-Ring—Teilchen, da sowohl der Impaktor—Ejecta—Prozess als auch die Staubfon-
tainen keine Mindestgro3e der erzeugten Teilchen voraussetzen. Somit sind alle in den E-Ring
eingebetteten Monde Quelle kleiner Staubteilchen, die nach wenigen Tagen den E-Ring ver-
lassen haben. Eine weitere Quelle der Stromteilchen ist der A—Ring, der aufgrund der unter-
schiedlichen Dynamik in dieser Arbeit nicht betrachtet wird. Allerdings kann der E-Ring als
solches Quelle von Stromteilchen sein. Wie in Kapitel 5 beschrieben, existieren Ringteilchen
im E-Ring so lange, dass ihre GroB3e durch Sputtering unter SOnm gefallen ist. An dieser Stelle
wurden die Langzeitsimulationen gestoppt, da bei dieser Grofe die Bahn der Teilchen nicht
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Abbildung 6.1: Fluchtzeit aus dem E-Ring eines im Ring gestarteten Teilchens in Abhéngigkeit
seines Entstehungsortes und seiner Grofe. Teilchen in dem schwarzen Bereich werden durch ihre
negative Ladung nicht im Magnetfeld nach auB3en beschleunigt und verweilen im E-Ring.

mehr durch die Bahnelemente a, ¢ und i beschrieben werden kann. In ihrer weiteren Entwick-
lung kann die GroBe durch Sputtering noch weiter abnehmen, so das die Teilchen die Grenze
des Potentialwechsels durchschreiten, positiv geladen werden, radial nach aulen beschleunigt
werden und den E-Ring verlassen. Diese Teilchen kénnen dann eventuell als Stromteilchen
detektiert werden.

Eine weitere bemerkenswerte Eigenschaft der vom CDA gemessenen Stromteilchen, ist deren
extrem hohe Einschlagsgeschwindigkeit von mehr als 70kms~! (KEMPE & Mitarb., 2004).
Zu diesem Zeitpunkt betrug die Geschwindigkeit von Cassini ca. 10kms~!. Somit miissen
die Teilchen schneller als 60kms~! sein. Da die Teilchen nur durch das Magnetfeld von Sa-
turn ausreichend beschleunigt werden konnen, muss die Geschwindigkeit der Teilchen an der
Magnetfeldgrenze in etwa ihrer Geschwindigkeit beim Einschlag entsprechen. Da die Magnet-
feldgrenze starken Fluktiationen unterworfen ist, wurde als Richtwert der Magnetfeldgrenze in
den Berechnungen 25Rg angenommen. In diesem Bereich ist das Magnetfeld verglichen mit
der Magnetfeldstirke im inneren E-Ring so schwach, dass eine zusitzliche Beschleunigungs-
strecke von 5Rg keine groBen Abweichungen ergibt. Die Geschwindigkeiten der Teilchen in
Abhingigkeit ihrer Grée und Startposition ist in Abb. 6.2 gezeigt. Eine Geschwindigkeit von
iiber 60kms™! erreichen Teilchen die zwischen 2,5Rg und 11Rg gestartet wurden und de-
ren Radius bis zu 15nm betrdgt. Somit konnen sowohl die groen im E-Ring eingebetteten
Eismonde als auch die Staubfontainen am Siidpol des Enceladus Quellen der vom CDA detek-
tierten Stromteilchen sein. Ein besonderer Fall ist die E-Ring—Teilchenpopulation an sich. Die
Simulationen zeigten zwar, dass es Teilchen gibt die den E-Ring verlassen. Allerdings nimmt
die GroBe diese Teilchen durch Sputtering nur langsam ab. Da das Umladen und Hinausbe-
schleunigen aus dem System viel schneller ist, entspricht die Groe dieser Teilchen exakt die
GroBe an der sich das Potential umpolt. Da diese Teilchen vorher elektromagnetisch dominiert
werden, bleibt ihr Abstand zu Saturn nahezu konstant. Deshalb konnen nur Teilchen prinzipi-
ell vom CDA detektiert werden, die zwischen 2,5Rg und 4Rg “gefangen” werden. Teilchen die
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Abbildung 6.2: Geschwindigkeit von Teilchen bei 25Rg in Abhédngigkeit ihres Ursprungsortes
und ihrer GréBe. Nur Teilchen mit einer Geschwindigkeit groBer als 60kms~! konnen die vom
CDA nachgewiesenen Stromteilchen sein.

im groBeren Abstand zu Saturn “gefangen” werden verlassen zwar den E-ring, konnen aber
aufgrund ihrer geringen Geschwindigkeiten nicht durch das CDA nachgewiesen werden. Die
GroBe dieser Teilchen entspricht bis zu 15nm fiir die nachweisbaren Teilchen und mehr als
15nm fiir die nicht nachweisbaren.
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7 Staub um Rhea

Am 26. November 2005 flog Cassini mit einem Abstand von nur 500km an dem Eismond Rhea
vorbei. Wirend diesem Vorbeiflug detektierte MIMI ein ungewohnlichen Abfall des Elektro-
nenflusses, welcher projiziert auf die Position von Rhea innerhalb dessen Hillsphire liegt (JO-
NES & Mitarb., 2007). Dieses ungewohnliche Verhalten ist bei analogen Messungen bei den
Monden Dione und Tethys nicht beobachtet worden. Als Erkldarung der Messungen schlu-
gen JONES & Mitarb. eine Absorbtion der Elektronen durch Staub und Gas vor. Durch den
Impaktor-Ejecta—Prozess werden Staubteilchen auf der Rhea—Oberfliche durch Einschlige
von interplanetaren Teilchen generiert. Fast alle dieser generierten Teilchen fallen nach kurzer
Zeit auf die Oberflache des Mondes zuriick, der restliche Teil (= 0,3%) kann dem gravitati-
ven Einfluss von Rhea entkommen. Dies konnte durch Messungen des CDAs und auch durch
RPWS bestitigt werden. Allerdings sind die durch diesen Prozess erzeugten Dichten viel zu
gering um eine den MIMI-Messungen entsprechende Absorption von Elektronen zu verursa-
chen. Langlebiger Staub, der den Mond innerhalb seiner Hillsphére, umkreist konnte jedoch
eine ausreichende Absorption verursachen, wobei die Staubteilchen bis zu einigen Zentimeter
grof} sein konnen. Ungeachtet der Entstehung der Mond umkreisenden Staubteilchen, soll im
folgenden die Stabilitidt der Bahnen von Mond umkreisenden Staub analysiert werden. Dazu
wird die Dynamik der Staubteilchen numerisch verfolgt, indem die Bewegungsgleichungen des
Teilchens integriert werden. Dabei wurde die Gravitation von Saturn inklusive dessen Quadru-
polmoment beriicksichtigt, sowie die Gravitation von Rhea und Titan und der Strahlungsdruck
der Sonne. Der Einfluss des korotierenden elektrischen Feldes wurde bei diesen Berechnungen
vernachlissigt, da das Q ;—zu—m;—Verhiltnis, insbesondere der Zentimeter—grof3en Teilchen im
Bereich der Rhea—Bahn nur sehr gering ist. Insgesamt wurde die dynamische Entwicklung von
20000 Teilchen simuliert, welche anfidnglich auf Kreisbahnen um Rhea in einem Abstand zum
Mondmittelpunkt zwischen 1000km und 3000km waren. Die Simulationen wurden nach ca.
3.10* Umliufen von Rhea um den Saturn gestoppt. Dies entspricht ca. 390 Jahre. Die Lebens-
dauer der simulierten Teilchen ist in Abb. 7.1 gezeigt. Teilchen mit einem Startabstand von
2400km leben ldnger als 390 Jahre, was mehr als das doppelte der durchschnittlichen Lebens-
dauer eines E-Ring-Teilchens ist. Teilchen mit einem Startabstand grofer als 2400km leben
um so kiirzer, je groBer ihr anfinglicher Abstand ist. Der Grund hierfiir ist der zunehmende
storende Einfluss von Saturn, der die Exzentrizitit der Teilchenbahnen rasch anwachsen lésst,
bis die Teilchen die Oberfliche Rheas treffen. Durch die hohen Exzentrizititen sind Teilchen
nach iiber 390 Jahren in einer Entfernung von 4000km vorhanden. Dies entspricht in etwa den
Ausdehnung der Elektronenabsorbtion. Neben dieser iiber einen weiten Bereich vorhandenen
Absorption von Elektronen, sind in der MIMI-Messung lokal einige sehr viel stirkere jedoch
schmalere Bereiche hoher Elektronenabsorbtion zu erkennen. Teilchen die diese Absorptionen
verursachen wiirden in einem sehr viel stabileren Bereich mit einem maximalen Abstand un-
ter 2000km liegen. Eine Ansammlung groBere Objekte in diesem Bereich konnten diese lokal
starken Elektronenabsorptionen verursachen und gleichzeitig Quelle von Staubteilchen sein,
die um Rhea kreisen. Allerdings ist ein Nachweis solcher Objekte mit den derzeitigen Mit-
teln sehr schwer bis nahezu unmoglich und die Frage wie diese Objekte entstanden sind ist
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Abbildung 7.1: Lebenszeit von Staubteilchen in der Hill-Sphire von Rhea in Abhédngigkeit ihres
Startabstandes zur Mondoberfliche. Die Simulationen wurden nach ca. 3 - 10* Umldufe von Rhea
um den Saturn abgebrochen.

ebenfalls unbeantwortet.
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8 Zusammenfassung

In dieser Arbeit wurde die dynamische Entwicklung von Staubteilchen in der Umgebung des
Saturns, insbesondere im Bereich des E-Rings, untersucht. Dazu wurden die Bewegungsglei-
chung numerisch integriert, wobei neben der Gravitation von Saturn auch die Einfliisse durch
das Quadrupolmoment des Saturns, das korotierende magnetische Feld und das umgebende
Plasma beriicksichtigt wurden.

Ein Staubteilchen, das in einem Plasma eingebettet ist, 14d sich elektrisch auf. Um die Auf-
ladung des Staubteilchens beschreiben zu konnen, wurde ein Modell benutzt, das die Wech-
selwirkung mit dem Plasma als Summe von elektrischen Stromen auf das Teilchen darstellt.
In diesem Fall hingt die Aufladung des Teilchens von den Eigenschaften des Plasmas und
einigen Materialparametern ab. Zur Bestimmung der Parameter des Plasmas wurden Messun-
gen der Sonde Cassini, die wirend des Einschwenkvorgangs um den Saturn gewonnen wur-
den, genutzt. Aus diesen Messungen wurde ein generisches Modell des Plasmas innerhalb
der Grenzen des E-Rings gebildet. Zwei der Materialparameter gingen als freie Parameter in
das Modell ein, die iibrigen Parameter wurden allgemein anerkannte Werte zugeordnet. Die
zwei freien Parameter, die maximale Sekundirelektroneneffizienz 0y, und die Primérenergie
der Elektronen in diesem Maximum E}j;s, beschreiben den Sekundirelektronenstrom. Die frei-
en Parameter wurden so gewihlt, dass die simulierten Gleichgewichtspotentiale des Teilchens
mit den Messungen der Potentiale und Ladung von E-Ring—Teilchen durch das CDA moglichst
gut iibereinstimmen. Eine gute Ubereinstimmung wurde mit 8y; = 2,1 und Ej; = 210eV er-
zielt. Die Teilchenladung ist fiir die Simulation der dynamischen Entwicklung notwendig.

Hauptquelle der Staubteilchen des E-Rings ist der Eismond Enceladus. Vor allem seine Staub-
fontainen am Siidpol frischen den E-Ring mit neuen Teilchen auf. Anhand von numerischen
Simulationen konnte gezeigt werden, da3 Staubteilchen mit Startgeschwindigkeiten groBer als
der theoretischen Fluchtgeschwindigkeit des Dreikorperproblems starten wérend der ersten
Saturnumliufe wieder mit dem Mond kollidieren konnen. Die bendtigten effektiven Fluchtge-
schwindigkeiten, die eine Kollision verhindern sind vom der Teilchengrofle und vom Startort
auf der Mondoberfldche abhingig. Die effektiven Fluchtgeschwindigkeiten von O, 1 ym. .. 10 um
groflen Teilchen wurden fiir die bekannten lokalisierten Staubfontainen bestimmt. Anhand der
Geschwindigkeitsverteilung des Plume—Modells von SCHMIDT & Mitarb. konnte eine Inklina-
tionsverteilung der frisch eingespeisten Teilchen berechnet werden. Da grof3e Teilchen (;,1 um)
ihre Bahnelemente, insbesondere die Bahnneigung, beibehalten, steht diese Verteilung im di-
rekte Zusammenhang mit der Ringdicke an der Enceladus—Position. Ein Vergleich mit den
in—situ—Daten des HRD konnte dies bestitigen.

Um den E-Ring als ganzes zu untersuchen sind allerdings Simulationen der dynamischen
Entwicklung von Staubteilchen iiber deren kompletten Lebenszyklus notwendig. Diese Lang-
zeitsimulationen zeigten, dass sich das dynamische Verhalten von Teilchen unterschiedlicher
GroBe teilweise erheblich unterscheiden. Teilchen kleiner als 0,5 um verschmieren sich iiber
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einen weiten Bereich des E-Rings, wirend sich grolere Teilchen vorwiegend in einem en-
gen Bereich des Phasenraums aufhalten. Auch in der Lebensdauer der Teilchen wurden grof3e
Unterschiede festgestellt. So leben Teilchen < 0,5 um und > 1 um im Mittel 100 Jahre, wohin-
gegen Teilchen zwischen 0,5 um und 1 um im Mittel nur ca. 30 Jahre alt werden. Die Ursache
hierfiir liegt im rasanten Anwachsen der Exzentrizitit der mittleren Teilchen, die zu einer Kol-
lision mit Korpern des dichten A—Rings fiihren. Die groen Teilchen kollidieren iiberwiegend
mit einem der in den E-Ring eingebetteten Eismonde. Vorwiegend sind das Enceladus und Te-
thys. Diese beiden Monde erzeugen durch den Impaktor—-Ejecta—Prozess frische Teilchen, die
neben den Staubfontainen den E—Ring auffrischen. Die kleineren Teilchen kdnnen einerseits
ebenfalls durch Kollision mit den Monden vernichtet werden, andererseits ist es auch moglich,
daBl durch Sputtern ihre Grofle soweit verringert wird, daf} sie als so genanntes Stromteilchen
das Saturnsystem verlassen. Aus den Langzeitsimulationen war ebenfalls erkennbar, daf3 eini-
ge dynamische Eigenschaften stark von dem Gleichgewichtspotential abhidngen. Numerische
Analysen zeigten, dal} radial abfallende Potentiale fiir Teilchen auf hochexzentrischen Bahnen
zu einem starken Anwachsen der groBen Halbachse und der Exzentrizitét fiihren, wirend radial
steigende Potentiale zu einer Verringerung der gro3en Halbachse und Exzentrizitit fiihren. Ein
radial fallendes Potential ist im E-Ring zwischen 3Rgs und 7Rg, was zu einem schnelleren An-
wachsen der grolen Halbachse in diesem Bereich fiihrt. Ein radial fallendes Potential ist zum
einen bei ca. 8Rg, zum andern zwischen 10Rg und 13Rg. Diese beiden Bereiche wirken wie
eine Barriere auf die Teilchen, wobei die erste “Barriere” durch ihre geringe radiale Ausdeh-
nung fiir die Teilchen leichter zu Uberwinden ist. Aus den Simulationen konnten theoretische
Einschlagsraten auf ein in—situ—Detektor bestimmt werden, die gute mit tatsdchlich gemesse-
nen Einschlagsraten auf das CDA iibereinstimmen.

Des weiteren konnte gezeigt werden, das der E-Ring nicht nur durch seine eingebetteten Mon-
de Quelle von nanometergro3en Staubteilchen, die das Saturnsystem verlassen, ist. Durch das
Sputtern kann sich ein E-Ring—Teilchen in ein solches Stromteilchen verwandeln.

AbschlieBend wurde die Stabilitit von Staubteilchen untersucht, die sich in einer Umlaufbahn
um den Mond Rhea befinden. Es konnte gezeigt werden, dal Teilchen innerhalb der HILL—
Sphére des Mondes je nach anfianglicher Entfernung mehr als dreimal so alt werden konnen
als Teilchen des E—Rings.
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A Ableitung der Beschleunigung
eines Staubteilchens aufgrund der
Gravitation von Saturn

Die Beschleunigung eines Staubteilchens aufgrund der Gravitation kann durch den Gradienten
des Gravitationsfeldes bestimmt werden.

a= _VVSat

In Kugelkoordinaten ist das Gravitationsfeld von Saturn (3.1):

GM Rsa \*
Vsar = ———2 (1—J2( Sm) P (Cose)).

GM 1 /Rey\>
Vsar = — Sat (1—512( Sm) (300329—1)>.

In Kugelkoordinaten ist der Nabla—Operator:

v_ (2 1/ 1 /93
=\or )7\ 36 )% rsine \ 30 ) &

Damit gilt fiir die Beschleunigung:

GM 3 /R \? GM Rsur \ 2
a=_ 5 <1——J2( Sat) (3c0529—1)> e + Sat?a]g( Sat) cos B sin Beg
r

}"2 r

Durch den Wechsel in kartesischen Koordinaten

r
er — -
,
cos0cos O
e = cos0sin®
—sin®
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gilt dann fiir die Beschleunigung:

GM, 3 [Rsu )\’ 5
a= — r3“ (1—§J2< ra> (3cos’0—1) | r

GM R
+ ZS‘” 3J> ( Sat ) cos” 0sin O cos dey
r r
2
GM R
+ 2&” 3J> ( Sat ) cos? 0sinOsin oe,
r
2
GM R
— Sat 3J> %4 ) cos @sin’ Oe,.
r2 r

Mit sin@cos ¢ = x/r, sin@sin¢ = y/r, cos® = z/r, xe, +ye, + ze; = r und sin*x = 1 — cos’x

erhilt man schliesslich (3.2):

GM 3[Ry \> GM Roy \ 2
a— (1——]2< Sat) (5c0529—1)>r— Sat3J2< Sm) rz€z.
r r

r3
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B Das Magnetfeld des Saturns

Das Magnetfeld von Saturn wurde unter anderem durch die Sonden Pioneer 10 und Voyager
1+2 bestimmt. In dieser Arbeit wird sich auf das Z3—Modell, welches von CONNERNEY (1993)
vorgestellt wurde, bezogen. In Kugelkoordinaten gilt:

3 4 5
R 3 R R
B, = Z(TS) glcose—k(E) (—FS) g2(3cosze—l)+2(—rs> g3¢c0s0 (5cos?6—3),

3 4 5
R R 3 R
By = (—S> glsin9+3(—s) gzcosesin6+(§) (—S) g3sin6(00529—1),
r r r

By = 0.
In kartesischen Koordinaten wird daraus:

By = B,sinBcos¢®+ BgcosOcosd
By = B,sinBsin¢+ BgcosOsino
B, = B;cos®—Bgsin0.

Falls sin6 # 0 gilt, kann diese Gleichung umgestellt werden:

cosH
B, = B,sinBcos®+ Bg——sinBcosd
sin O
0
By, = Brsinesin¢+Bez§rje sin@sin¢
1 0 B
B, = Brcose—Be,—sinze:Brcose+Bec?S cosG—,—e.
sin© sin O sin©

Durch Einsetzten der kartesischen Koordinaten erhilt man:
cos® ) r By

B= (Br —I—Be . mez.

sin©

Die Summe in dieser Gleichung ist dabei:

0 Rs\’ 3 (Rs\* 5 [R5\’
B,+Bgc?s =3g (—S) cose+§g2 (—S> (500829— 1) +§g3 (—S) cos9 (700526—3) ,
sin r r

r

und der andere Term ist:

3 4 5
B R R 1 R
=0 :gl( S) +3g2 <7S) c0s9+§g3 (TS) (15c0s29—3).

sin O r
Falls sin® = 0 oder z = +£r ergibt sich eine einfache Gleichung des Magnetfeldes:

B :B,Eez.
r
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C Parameter der vom DA
detektierten Teilchen mit
Ladungssignal
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Tabelle C.1: Parameter der vom DA detektierten Teilchen mit Ladungssignal. Die Parameter sind
im einzelnen der Einschlagszeitpunkt des Teilchens, der Abstand zum Saturn (), die Einschlags-
geschwindigkeit (v;n), die Primérladung des Teilchens (Qy), das Signal-zu-Rausch-Verhiltniss
(S-N), der Teilchenradius (r;) und das resultierende Potential (¢).

Detektionszeit r Vimp Os | SN | ry 0g
(UTC) (Rg) | (kms™!) | (fC) (um) | (V)
2004-301/05:08:49 | 15,26 6,3 2,1 145 90 | 2,1
2004-303/17:40:56 | 16,03 6,1 1,4 | 3,1 34 | 3,6
2004-348/22:30:54 | 16,23 6,3 1,5 1 33| 29 | 4,6
2004-350/12:56:07 | 6,43 6,8 4,7 112,21 6,8 | -6,2
2004-351/11:33:06 | 15,62 6.4 19 | 42 | 51 | 34
2005-046/15:41:33 | 17,09 6,2 1,8 | 3,7 | 3,3 | 48
2005-047/22:53:44 | 3,81 6,2 2,7 58 | 143 | -1,7
2005-047/22:58:27 | 3,79 6,1 -1,0 ] 34 | 46 | -2,0
2005-047/23:17:07 | 3,71 5,8 -1,71 39 | 69 | -22
2005-048/03:27:09 | 3,94 6,6 2,1 6,6 | 10,5 | -1,8
2005-048/03:33:40 | 3,98 6,7 1,9 57 | 7,9 | 22
2005-048/03:34:43 | 3,99 6,7 08|42 | 55 |-13
2005-048/03:37:32 | 4,00 6,7 -1,1 0 3,1 | 5,6 | -1,7
2005-048/03:44:59 | 4,04 6,8 09|33 ] 62 |-13
2005-048/03:45:20 | 4,05 6,8 1,31 3,7 | 71,7 | -1,5
2005-048/03:48:06 | 4,06 6,9 1,1 44 | 73 | -14
2005-048/03:51:18 | 4,08 6,9 -1,9 | 3,8 | 8,6 | -2,0
2005-048/04:00:02 | 4,14 7,0 3,11 7,6 | 149 | -19
2005-049/17:47:41 | 19,57 5,8 23 | 55 | 135 | 1,6
2005-089/18:28:59 | 11,56 7.4 1,5 | 32 | 23 | 5,7
2005-124/06:15:47 | 15,19 6,7 1,6 | 34 | 3,1 | 47
2005-124/07:37:43 | 15,67 6,6 1,7 | 3,3 | 49 | 3,1
2005-175/20:53:47 | 19,82 5,5 29 | 6,3 | 33,7 | 0,8
2005-176/19:27:42 | 11,99 7,1 1,6 | 3,3 | 0,6 | 25,1
2005-176/22:35:54 | 10,66 7,5 24 |1 49 | 203 | 1,1
2005-195/19:56:50 | 3,94 8,1 1,30 34 | 9,6 | -1,2
2005-195/19:59:03 | 3,93 8,1 09 35| 58 | -15
2005-195/20:03:47 | 3,91 8,1 -1,0 ] 3,2 | 22 | 42
2005-195/20:03:52 | 3,91 8,1 -1,31 33| 50 | 24
2005-196/21:36:44 | 13,27 7,2 1,5 | 3,1 1,9 | 7,1
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