5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

5.1. Entdeckung der Jupitersatelliten und Bahnparameter

Nach der Erfindung des Fernrohrs entdeckten Galileo Galilei und Simon Marius unabhingig
voneinander im Jahre 1610 die vier grofiten Jupitermonde. Der Mitentdecker, Simon Marius,
regte an, diese vier GGalileischen Satelliten nach Personen aus der griechisch-réomischen My-
thologie zu benennen. Die vier Satelliten erhielten von innen nach aufien die Namen Io (J1),
Europa (J2), Ganymed (J3) und Callisto (J4)'3.

Erst 180 Jahre nach ihrer Entdeckung fand E. Barnard 1892 den innerhalb der Io-Bahn kreisen-
den fiinften Mond Amalthea (J5). Sieben weitere noch kleinere Monde (J6 bis J12) wurden
zwischen 1904 und 1951 nachgewiesen. Kowal entdeckte 1974 einen dreizehnten Satelliten. Alle
diese kleinen Korper befinden sich auflerhalb der Callisto-Bahn. Diese dreizehn Monde (J1 bis
J13) waren die ”klassischen” bekannten Jupitersatelliten vor der Voyager-Mission 1979.

Auf den Voyager-Aufnahmen konnten drei weitere Satelliten (Metis, Adrastea und Thebe)
identifiziert werden, die alle innerhalb der Io-Bahn kreisen. Auf den Galileo-Aufnahmen wurden
keine weiteren Jupitersatelliten gefunden. Seit 1999 bis heute (Stand: zweites Halbjahr 2006)
hat sich durch intensive Beobachtungen mit leistungsstarken Teleskopen die Zahl der bekannten
Jupitersatelliten auf 63 erhdht, die meisten sehr kleine Objekte mit nur wenigen Kilometern
Durchmesser'. Alle Satelliten kénnen wenigstens fiinf verschiedenen Gruppen zugeordnet wer-
den, die durch bestimmte Bahnelemente (Exzentrizitdt, Inklination, prograde oder retrograde
Rotationsrichtung) gekennzeichnet sind.

Die beiden innersten Gruppen bestehen aus den kleinen Monden Metis, Adrastea, Amalthea und
Thebe sowie aus den vier Galileischen Monden. Diese Monde rotieren prograd, d. h. im gleichen
Sinn wie sich Jupiter selbst um seine Achse und um die Sonne dreht. Ihre Umlaufbahnen sind
nahezu kreisférmig und koplanar mit der von Jupiter um die Sonne. Die Galileischen Satelliten
und der der ersten Gruppe angehérende Mond Amalthea bilden ein regulédres Satellitensystem.
Die wesentlichen Bahnelemente der vier inneren kleinen Satelliten und der vier Galileischen
Satelliten sind in Tabelle 5.1 aufgefithrt. Nur von diesen acht Monden wurden wiahrend der
Galileo-Mission Bilddaten aufgenommen.

Die Umlaufbahnen der drei &uleren Gruppen weichen deutlicher von einer Kreisbahn ab und

3Der aus dem Altgriechischen (kaAAioTn) abgeleitete Name (Ubersetzung: die Schinste) fiir den vierten Galilei-
schen Satelliten wird im Deutschen (wie im Griechischen) mit K geschrieben. In dieser Arbeit wird durchweg
die lateinische bzw. englische Schreibweise mit C bevorzugt.

1Dije meisten in 1999 und 2000 entdeckten Satelliten sind mittlerweile benannt und erhielten anschlieBend an
die vor 1999 bekannten 16 Monde aufsteigende Satellitennummern (J17 bis J27). Die seit 2001 entdeckten
restlichen Satelliten tragen vorldufige Bezeichnungen nach Jahr und Reihenfolge ihrer Entdeckung.
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Name Entdecker a P e i
[km] [Tage] | [Grad] | [Grad]
Metis (J16) (Voyager, 1979) | 128,100 0.30 | 0.001 | 0.021

Adrastea (J15) | (Voyager, 1979) | 128,900 | 0.30 | 0.002 | 0.027
Amalthea (J5) | Barnard (1892) | 181,400 | 0.50 | 0.003 | 0.389
Thebe (J14) (Voyager, 1979) | 221,900 0.68 | 0.018 1.07
To (J1) Galilei (1610) | 421,800 | 1.77 | 0.000 | 0.036
Europa (J2) Galilei (1610) 671,100 3.55 | 0.000 | 0.467
Ganymed (J3) | Galilei (1610) 1,070,400 | 7.16 0.001 | 0.172
Callisto (J4) | Galilei (1610) | 1,882,700 | 16.69 | 0.007 | 0.307

Tabelle 5.1.: Bahnparameter der beiden innersten Satellitengruppen; Entdecker und Entdeckungsjahr
(zweite Spalte) angegeben; a: groe Halbachse, P: Bahnperiode, e: freie Exzentrizitit, i: Bahnneigung.
Nur von diesen acht Satelliten nahm Galileo SSI Bilddaten auf.

liegen weiter auflerhalb der Jupiterdquatorebene. Die beiden an die Galileischen Satelliten an-
schlieffenden beiden Gruppen kleiner Monde rotieren noch prograd, die &uBerste (fiinfte) Gruppe
besteht aus Objekten mit ausschliefllich gegenlidufiger (retrograder) Umlaufsrichtung.

Durch die grofie Jupitermasse - das 318-fache der Erdmasse von 5.98 - 1024 kg - und durch die
Massen und Bahnbewegungen der vier grofien Jupitersatelliten werden Gezeitenkréfte erzeugt,
die bis in die Gegenwart die Konfiguration des Gesamtsystems beeinflussen (Burns, 1977). In
der Frithgeschichte der Entstehung des Systems wurde die Eigenrotation der Satelliten bis zur
Ausbildung einer gebundenen Rotation abgebremst (durch photoelektrische Messungen ihrer
Lichtkurvenamplituden bereits von Stebbins und Jacobsen (1928) nachgewiesen). Gezeitenwir-
kungen begiinstigten weiterhin die Bildung von Bahnresonanzen: Die Umlaufzeiten von zwei
oder mehr Satelliten, die sich in einer Resonanz befinden, stehen im Verhéltnis einfacher ganzer
Zahlen (Greenberg, 1977). Bei den Umlaufbahnen der drei Galileischen Satelliten Io, Europa
und Ganymed betriagt dieses Verhéltnis 1:2:4. Die besondere Konfiguration der drei Satelliten
wurde 1805 von Laplace erstmals erkannt. Diese Laplace-Resonanz wird beschrieben durch die
Gleichung (Greenberg, 1977):

Y1 —3-9g +2-J9g = 180° (5.1)

Dabei stehen 91, ¥ und J¢ fiir die jeweiligen Bahnwinkel von Io, Europa und Ganymed in Grad.
Befinden sich je zwei der Satelliten, z. B. Europa und Ganymed, in Konjunktion mit Jupiter'®,
so befindet sich der dritte Mond (Io) genau um 180° gegeniiber (Greenberg, 1977)16.

5 Jupiter, Europa und Ganymed liegen auf einer Geraden, wobei Europa und Ganymed auf der gleichen Seite
von Jupiter stehen.

16 Alternativ ldsst sich Gleichung 5.1 durch Differenzieren nach der Zeit umformulieren in n;y — 3-ng+2-ng =0,
wobei n1, ng und ng die Winkelgeschwindigkeiten (z. B. in Grad/Tag) der drei Satelliten angeben (ebd.).
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5.2. Physikalische Eigenschaften

5.2.1. Durchmesser der Galileischen Satelliten

Erste Durchmesserbestimmungen der vier Galileischen Satelliten mit Faden- oder Doppelbildmi-
krometern, optischen Interferometern oder unter Zuhilfenahme von Sternbedeckungen zeigten,
dass sie zwei Gruppen angehoren (Morrison et al., 1977): eine Gruppe mit den etwa erdmond-
grofien Korpern Io (1500 £ 100 km) und Europa (1820 + 10 km), eine weitere mit den etwa
merkur-groffen Koérpern Ganymed (2635 + 25 km) und Callisto (2500 & 150 km).

Aus den Voyager-Daten ergaben sich genauere Werte von 1815 + 5 km (Io), 1569 + 10 km
(Europa, somit der kleinste der Galileischen Satelliten), 2631 £+ 10 km (Ganymed) und 2400 £ 10
km (Callisto) (Davies und Katayama, 1981). Ganymed ist damit nicht nur grofier als der Planet
Merkur (Radius 2439 km), sondern der gréfite Mond im Sonnensystem. Drittgrofiter Mond im
Sonnensystem ist sein néchster duBerer Nachbar Callisto!”.

Auswertungen der Voyager- und Galileo-Bilddaten (z. B. Limbfits) ermoglichten genauere Be-
stimmungen der Radien. Europa, Ganymed und Callisto sind mehr oder weniger zweiachsiale
Ellipsoide!®, To dagegen hat die Form eines dreiachsialen Ellipsoids. Die derzeit genauesten Wer-
te der Radien sind in Tabelle 5.2 aufgelistet. Die Werte fiir die Io-Radien weichen zwischen
einzelnen Forschergruppen etwas voneinander ab (Davies et al., 1998; Thomas et al., 1998b).

5.2.2. Massen und mittlere Dichten

Massenbestimmungen erfolgten zunéichst von der Erde aus durch Messungen gegenseitiger Bahn-
storungen bzw. spéter durch Verfolgung des Bahnverlaufs der beiden Pioneer-Sonden durch das
Jupitersystem (Morrison et al.,1977, und Zitate darin). Bei einer Erdmasse von 5.98 - 10?4 kg lie-
gen die Massen zwischen dem 0.008-fachen (Europa) und 0.025-fachen (Ganymed) der Erdmasse
(Erdmond: 0.012-fache Erdmasse). Durch genauere Massenbestimmungen bei den Voyager- und
spéter bei den Galileo-Vorbeifliigen wurden diese Werte mittlerweile noch enger eingegrenzt.

Die mittleren Dichten der Galileischen Satelliten nehmen mit wachsender Entfernung von Jupiter
ab, d. h. der Anteil leichterer Stoffe am Gesamtaufbau eines Satelliten nimmt zu. Die beiden
inneren Galileischen Satelliten Io und Europa bilden auch in Bezug auf ihre mittleren Dichten
-~31-35g-cm™? (Erdmond: 3.34g - cm~3) - eine Gruppe mit einem relativ hohen Anteil

3

schwerer Stoffe (Silikate), wihrend Ganymed und Callisto mit Dichten von ~ 1.9g - cm™ zu

einem grofleren Anteil aus leichterem Material bestehen (Consolmagno und Lewis, 1977).

Die beiden grofiten Galileischen Satelliten, Ganymed und Callisto, gehtren zu einer neuen Klasse
von Objekten: Wegen der festen Oberfliche sind sie zwar als terrestrische Koérper anzusehen, auf

"Der um den Ringplaneten Saturn kreisende Mond Titan liegt mit einem Radius von 2575 km an zweiter Stelle
der Rangordnung.

187wei der drei Radien weichen nur wenige hundert Meter voneinander ab (vergl. Tabelle 5.2).

21



5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

Name Radien Masse Masse Dichte
[km)] [kg] [Erde = 1] | [g- cm™3]
Amalthea (J5) Ra=125| 2.44-10° | 41-107% | 1.04+05
Rp =13
Rc = 64
R =835
Io (J1) R4 =1826.5 | 8.93-10%2 0.015 3.55
Rp = 1815.7
Ro = 1812.2
R =1818.1+0.12
Europa (J2) Ry = 1562.4 | 4.79 - 10 0.008 3.01
Rp = 1560.2
Re = 1559.4
R = 1560.7 + 0.65
Ganymed (J3) R4 = 26352 | 1.48-10% 0.025 1.93
Rp = 2633.8
Rc = 2633.4
R =2634.14+0.27
Callisto (J4) Ry = 2408.4 | 1.08 - 10% 0.018 1.84
Rp = 2408.3
Re = 2408.2
R = 2408.4 £+ 0.29

Tabelle 5.2.: Physikalische Parameter der Galileischen Satelliten und Amalthea’s, des fiinftgrofiten Ju-
pitermondes: R: Radien R4, Rp, Rc und mittlerer Radius R (nach Dawvies et al. (1998)). Fiir die Radien
von Io ermittelten Thomas et al. (1998b) etwas abweichende Werte von 1829.7, 1819.2 und 1815.8 km.
M: Masse; p: mittlere Dichte. Werte fiir Masse (auf zwei Stellen gerundet) aus Davies et al. (1997),
die Erdmasse betrigt 5.98 - 10> kg. Dichten berechnet fiir angegebene Massen und mittlere Radien R.

Radien von Amalthea nach Thomas et al. (1998a), Dichte nach Anderson et al. (2002), Masse berechnet

fiir mittleren Radius und eine Dichte von 1 gem™3.

Grund der niedrigen mittleren Dichten wurde fiir diese Kérper der Begriff Eismonde eingefiihrt.
Trotz seiner vergleichsweise hohen mittleren Dichte wird auch Europa zu den Eismonden gezéhlt,
da er nach Erkenntnissen von Voyager und Galileo eine mehrere hundert Kilometer dicke duflere
Schicht aus Eis aufweist. Ebenfalls zu dieser neuen Klasse von Objekten gehoren alle der zwischen
1981 und 1989 von den beiden Voyager-Sonden besuchten gréfleren Satelliten von Saturn, Uranus
und Neptun mit ihren teilweise noch geringeren mittleren Dichten (um 1.0 bis 1.9 gem™3). Die
derzeit genauesten Werte fiir die Massen und mittleren Dichten der Galileischen Satelliten gehen
aus Tabelle 5.2 hervor.
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5.3. Geologie von lo, Europa und Ganymed im Uberblick

Uber die geologische Natur der vier Galileischen Satelliten bestanden bis zum Eintreffen der
Voyager-Sonden folgende Auffassungen:

Die niedrigen mittleren Dichten von Ganymed und Callisto sowie der Nachweis von Wassereis-
Absorptionsbanden auf den Oberflichen von Europa, Ganymed und Callisto (Pilcher et al.,
1972; Fink et al., 1973) lieBen eine im Vergleich zu den silikatischen Oberflichen der terrestri-
schen Planeten exotische Oberflachengeologie erwarten. Man vermutete, dass Einschlagskrater
auf den eishaltigen Krusten kurzlebige Gebilde seien und durch viskose Relaxation plastisch ” zer-
flieBen” konnten, unter Umsténden bis zur Unkenntlichkeit ihrer urspriinglichen Form; lediglich
bei den jiingsten Kratern sollte die Topographie erhalten sein (Johnson und McGetchin, 1973).
Auf To, dessen Oberfliche nach spektroskopischen Messungen vollig wasserfrei ist und auf der
Absorptionsbanden von Schwefel und Schwefelverbindungen nachgewiesen wurden ( Wamsteker
et al., 1974), erwartete man wegen der fokussierenden Wirkung durch Jupiter eine sehr hohe
Dichte von Impaktkratern.

Aus groflerer Entfernung aufgenommene Bilddaten der Galileo-SSI-Kamera vermitteln einen
Eindruck von der geologischen Vielfalt der vier Galileischen Satelliten und den grofien Unter-
schieden zwischen ihren jeweiligen geologischen Entwicklungszustinden (Bild 5.1 (a - d)).

5.3.1. lo

Die Oberfliche des mit 3636 km Durchmesser etwa mond-grofien innersten Galileischen Satelli-
ten Io (Bild 5.1 (a)) erscheint in vielerlei Rot-, Braun-, Orange- und Gelbténen, durchsetzt mit
helleren Flecken (Smith et al., 1979a). Die spektakulérste Entdeckung wihrend des Voyager-
1-Vorbeiflugs war der erstmalige Nachweis von aktivem Vulkanismus auflerhalb der Erde, der
anders als auf der Erde durch die intensive Gezeitenwechselwirkung mit Jupiter sowie mit Euro-
pa und Ganymed in der Laplace-Resonanz verursacht wird (Peale et al., 1979). An verschiedenen
Stellen der Oberfliche wurden Eruptionswolken (plumes) identifiziert, die mehrere hundert Ki-
lometer Hohe erreichen (Morabito et al., 1979; Smith et al., 1979a).

Man fand mehr als 200 vulkanische Calderen, von denen in vielen Féllen Lavastrome ausgehen
(Smith et al., 1979a). Die Intensitét des Io-Vulkanismus und die zwei- oder mehrfache Uber-
pragung der Oberfliche konnte wihrend der Galileo-Mission iiber einen Zeitraum von mehreren
Jahren genau studiert werden (McFEwen et al., 1998). Dabei wurden mehrfach Ausbriiche direkt
beobachtet, wie die Farbaufnahme in den SSI-Filtern Infrared (968 nm), GRN und VLT demon-
striert (Eruptionswolke am linken Mondrand, Bild 5.1 (a)). Bemerkenswert auf Io ist ferner das
Vorkommen von Bergen mit bis zu 10 km Ho6he, aus denen eine feste, mindestens 30 km dicke
Kruste abzuleiten ist (Smith et al., 1979a; Carr et al., 1998b).

Die unterschiedlichen Farben der Io-Oberfliche sind auf Schwefel-Allotrope und SOs-Frost zuriick-
zufithren (Fanale et al., 1974). Sowohl Schwefel als auch Schwefeldioxid stellen ein vulkanisches
"Treibgas” dar (vergl. McEwen und Soderblom, 1983). Die hohe vulkanische Aktivitdt - sie ist
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Abbildung 5.1.: Globale SSI-Farbmosaike der vier Galileischen Monde. (a) Io mit den aktiven Vulka-
nen Prometheus (nahe Tag-Nacht-Grenze) und Pele (Eruptionswolke am Mondrand), Jupiter abgewand-
te Seite (Ausschnitt des Bildes PIA00703); (b) Europa, Jupiter abgewandte Seite (Ausschnitt des Bildes
PIA48040); (¢) Ganymed-Heckseite (PTA01666); (d) Callisto, Jupiter abgewandte Seite (PIA03456). Bild-
quelle: http://photojournal.jpl.nasa.gov/targetFamily/Jupiter, PIA-Nummern aus dieser Webseite sind
angegeben.
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hoher als selbst die der Erde - und die Tatsache, dass selbst auf den am héchsten aufgelosten SSI-
Bilddaten (9 m/pxl) kein einziger Impaktkrater gefunden werden konnte, lassen auf ein extrem
niedriges Alter der Oberfliche von im Durchschnitt nur wenigen 100000 Jahren schlielen.

Oberflachenformen auf Io sind benannt nach Feuer-, Sonnen- oder Donnergéttern und -helden der
unterschiedlichsten Mythen, des Weiteren nach Orten in Zusammenhang mit diesen Charakteren,
und nach Vulkanen oder Vulkanlandschaften.

5.3.2. Europa

Die Oberfliche von Europa, des mit 3130 km Durchmesser kleinsten der vier Galileischen
Satelliten, ist geprégt von Tektonik (Bild 5.1 (b). Zwei geologische Haupteinheiten wurden in
den Voyager-Bilddaten identifiziert (Smith et al., 1979b; Lucchitta und Soderblom, 1982): (1)
Helle, in SSI-Farbdaten leicht blduliche Ebenen (plains), und (2) dunkles, in Farbaufnahmen
dunkelbraunes, so genanntes mottled terrain.

Beide Einheiten werden durch zahlreiche dunkle Bénder tektonischen Ursprungs durchzogen,
die bis zu mehrere tausend Kilometern lang sind (Lucchitta und Soderblom, 1982): (1) triple
bands, charakterisiert durch ein helles Band, flankiert von zwei dunklen Béndern, (2) Bergriicken
(ridges), (3) dunkle, keilférmige Bénder (dark, wedge-shaped bands), (4) graue Bénder (gray
bands), und (5) Lineamente (lineae) (Lucchitta und Soderblom, 1982). Gezeitenkrifte, verursacht
durch die Laplace-Resonanz zwischen Europa, Io und Ganymed, werden als Hauptursache dieser
Formen angesehen (Helfenstein und Parmentier, 1980; Greenberg et al., 1998).

Die Ebenen (plains) sind die am weitesten verbreitete Einheit auf Europa und werden in ridged
plains (Ebenen mit engsténdig parallelen, linearen bis gekriimmten Bergriicken) oder in smooth
plains (glatte Ebenen) unterteilt (Greeley et al., 2000a). Bild 5.2 (a) zeigt diese Einheit (RP)
im Detail. Viele der in den Voyager-Daten als triple bands kartierten Bénder zeigten sich in den
Galileo-Daten als double ridges mit einer Vertiefung in der Mitte, flankiert von diffusem dunklen
Material (D in Abb. 5.2 (a); vergl. Greeley et al., 1998).

Die glatten Ebenen wurden als vulkanisch interpretiert (Greeley et al., 2000a). Anders als auf si-
likatischen Oberflichen vertritt auf Eismonden fliissiges Wasser oder ein ”Schlamm” (slush oder
slurry) aus Wasser, Eis und anderen Beimengungen die Rolle von Lava, der an der Oberfliche
effusiv oder explosiv gefordert wird (Greeley et al., 1998). Fiir diese Art vulkanischer Aktivitét
auf Eissatelliten bei sehr niedrigen Temperaturen (unter 200 K) wurde der Begriff Kryovul-
kanismus gepréigt, im Unterschied zum silikatischen Vulkanismus (Kargel, 1995; Greeley et al.,
1998).

Mottled terrain 16st sich bei hoherer Auflésung in eine ganze Reihe verschiedener geologischer
Einheiten auf ( Greeley et al., 1998). Chaos material ist charakterisiert durch Bruchstiicke anderer
Einheiten (z. B. der ridged plains mit Ausdehnungen von mehreren Kilometern oder Zehnerkilo-
metern), die in einem rauen ” Matrix” material nach relativen Bewegungen gegeneinander an Ort
und Stelle regelrecht festgefroren erscheinen, wie die Detailaufnahme aus der Region Conemara
Chaos 5.2 (b) darlegt (Carr et al., 1998a; Greeley et al., 1998). Chaos-Material hat sich ver-
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mutlich {iber einer Warmequelle gebildet, entweder iiber Wasser oder Schlamm im Untergrund
(z. B. Greenberg et al., 1998), oder iiber warmem, konvektierendem Eis (z. B. Spaun et al., 1998;
Head und Pappalardo, 1999).

Bereits die Voyager-Daten zeigten, dass die Europa-Oberfliche durchweg flach ist mit nur we-
nigen hundert Metern Hohenunterschieden (Lucchitta und Soderblom, 1982). Die Hohe einiger
Bergriicken wurde mit Galileo-Stereobilddaten auf etwa 300 m bestimmt, einige Bruchstukturen
sind zwischen 50 und 100 m tief (Giese et al., 1999a,b). Vereinzelt vorkommende Tafelberge
mit bis zu 35 km Ausdehnung und einer H6he zwischen mehreren hundert Metern und einem
Kilometer sind eine Ausnahmeerscheinung auf Europa (Greeley et al., 1998)1°.

Auf den Voyager-2- und SSI-Daten wurde nur eine geringe Zahl Impaktkrater von mehreren
Kilometern bis maximal 50 km Durchmesser gefunden, die auf ein geringes Alter der Oberfldche
deuten (Lucchitta und Soderblom, 1982; Turtle et al., 1999). Auffallendster Krater auf Europa
ist der etwa 27 km grofle helle Strahlenkrater Pwyll (deutlich erkennbar in der unteren Bildhilfte
in Abb. 5.1 (b)). Einige Krater weisen auch dunkle Ejekta auf, z. B. der 2.3 km grofie Krater
Maelduin ((M) in Abb. 5.2 (a)).

Die Oberflachenformen auf Kuropa werden nach Orten und Charakteren aus der keltischen
Mythologie benannt.

5.3.3. Ganymed

Mit einem Durchmesser von 5268 km ist Ganymed der grofite Satellit im Sonnensystem. Die
Oberflédche ist durch zwei geologische Haupteinheiten unterschiedlicher Albedo und Morphologie
charakterisiert(Smith et al., 1979a,b; Shoemaker et al., 1982). In den dunklen Einheiten, als
Regiones bezeichnet, fand man iiberraschend viele Einschlagskrater (Pilcher et al., 1972; Johnson
und McGetchin, 1973; Smith et al., 1979a). Eis ist aufgrund der niedrigen mittleren Dichte von
1.94 gem ™3 ein wesentlicher Bestandteil am Gesamtaufbau dieses Mondes.

Die dunklen Einheiten bilden bis zu mehrere tausend Kilometer umfassende, annidhernd kreis-
formige Gebiete, oder kleinere polygonale Areale, wie das SSI-Farbbild 5.1 (c¢) zeigt. Insgesamt
ist die Oberfliche zu etwa 1/3 von diesem dunklen Material bedeckt. Bild 5.1 (c) zeigt ferner,
dass Ganymed helle, in der Farbdarstellung leicht violett gefiarbte, diffuse Polkappen aufweist,
die aus einer sehr diinnen Frostschicht auf dem dunklen Untergrund bestehen und sich bis in
die mittleren Breiten ausdehnen (Smith et al., 1979b).

Viele der dunklen Gebiete sind von konzentrischen Furchen oder furrows durchzogen. Thre Ur-
sache liegt entweder in tektonischen Dehnungskriften durch konvektiv aufsteigendes Material
im Ganymed-Mantel (Casacchia und Strom, 1984), oder sie rithren von einem groflen Einschlag
her, bei dem Multiringbecken entstanden, deren Zentren heute nicht mehr erkennbar sind (Smith
et al., 1979b).

9Wegen einer Fehlfunktion (safing event) konnten einige fiir Stereoaufnahmen geplante Beobachtungen von
mindestens einem dieser Tafelberge durch die SSI-Kamera wihrend der Orbits E16 und E18 nicht durchgefiihrt
werden.
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Die Albedo der dunklen Gebiete erscheint bei hoherer Auflésung deutlich heterogener ( Prockter
et al., 1998). Das dunkle Material scheint von zahlreichen Impakten durch D-Typ-Asteroiden
eingebracht zu sein und bedeckt eine fast aus reinem Eis bestehende helle Oberflache, die in
Krater- und Furchenridndern oder isolierten Massiven zu Tage tritt (Schenk und McKinnon,
1991; Prockter et al., 1998). Genauere Untersuchungen auf der Basis der Galileo-NIMS-Daten
bestétigen diese These (Stephan, 2006).

Auch das hellere Terrain ist dicht mit Impaktkratern bedeckt, jedoch in geringerer Zahl als
die dunklen Gebiete; die hellen Einheiten sind somit jiinger (Smith et al., 1979a,b; Shoemaker
et al., 1982; Neukum, 1985). Mehrere hundert Kilometer breite helle Bénder, Sulci genannt,
trennen die dunklen Gebiete voneinander. Hoher aufgeloste Bilddaten zeigen, dass die hellen
Bénder aus einem komplexen Netzwerk von parallelen Rillen (grooves) bestehen, die in ” Zellen”,
so genannten structural domains, mit meist einheitlichen Richtungstrends der einzelnen Rillen
untereinander angeordnet sind (Lucchitta, 1980; Shoemaker et al., 1982). Einige Entstehungs-
modelle fiir die hellen Gebiete gehen von einer globalen Expansion und einer damit verbundenen
vulkanisch-tektonischen Aktivitéit, hauptséchlich durch Dehnungstektonik, aus. Weiterhin kam
es zu Scherbewegungen, bei denen Krustenteile lateral gegeneinander verschoben wurden, in
einzelnen Féllen um einen Betrag von mehreren hundert Kilometern (Lucchitta, 1980; Murchie
und Head, 1988).

Die Tektonik in den hellen Gebieten (grooved terrain), die in den beiden ersten Orbits (G1 und
G2) beboachtet wurden, ist durch Horst-Graben-Strukturen oder durch listrische Verwerfungen
geprigt (Collins et al., 1998a; Pappalardo et al., 1998). Kryovulkanische Aktivitdt hat bei der
Entstehung und Entwicklung der hellen Gebiete entweder (1) eine eher untergeordnete Rolle
gespielt, oder ist (2) so eng mit der tektonischen Aktivitit verkniipft, dass eine Unterscheidung
typisch vulkanischer Formen nicht mdglich ist: Helles Gebiet entspricht ehemals dunklem Gebiet,
das durch intensive tektonische Uberprigung - so genanntes tectonic resurfacing - vollstindig
umgeformt wurde (Head et al., 1997). Die Detailaufnahme 5.2 (c) zeigt tektonisch weitgehend
unveridndertes dunkles Gebiet (D) und einzelne, durch listrische Abschiebungen gegeneinander
verstellte Schollen im hellen Gebiet (grooved terrain, (G)).

Ahnlich der Europa-Oberfliche ist auch die Ganymed-Oberfliche weitgehend flach. Allerdings
ergaben die anhand hoch aufgeléster Galileo-SSI-Daten erstellten digitalen Geléndemodelle hier
groflere Hohenunterschiede von bis zu 1400 m im dunklen und 700 m im hellen Gebiet (Giese
et al., 1998).

Die Einschlagskrater in den dunklen und hellen Gebieten von Ganymed unterscheiden sich in
den meisten Fiéllen in ihrer Morphologie deutlich von Kratern, wie sie von der Mond- oder Mars-
Oberfliache her bekannt sind. Eine grofie Zahl auch kleinerer Krater (unter 20 km) ist weitaus
flacher als auf silikatischen Oberflichen, aulerdem sind bereits bei kleineren Kratern Zentral-
mulden héufiger als bei vergleichbaren Kratergréfien auf den Koérpern im inneren Sonnensystem,
wihrend Zentralberge eher die Ausnahme bilden (Smith et al., 1979a; Passey und Shoemaker,
1982; Shoemaker et al., 1982; Schenk et al., 2004).

Eine von den terrestrischen Oberflichen nicht bekannte Impaktstruktur ist charakterisiert durch
helle, kreisrunde Flecken ohne die fiir Krater typischen Formen wie Kraterrand, Zentralberg oder
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Zentralmulde, vorwiegend in den dunklen Regionen, die Smith et al. (1979b) als Palimpseste
bezeichneten. Eine weitere Klasse von Einschlagsstrukturen weist Ubergangsformen zwischen
Kratern mit Zentralmulden und Palimpsesten auf; Passey und Shoemaker (1982) nannten diese
Formen Penepalimpseste. Flache Impaktstrukturen, verursacht durch viskose Relaxationspro-
zesse, sind charakteristisch fiir die Oberflichen der drei Galileischen Eis-Satelliten (Johnson und
McGetchin, 1973; Passey und Shoemaker, 1982; Schenk et al., 2004). Beispiele fiir derartige auf
Ganymed und Callisto weitgehend identische Kraterformen zeigt Abb. 5.7 (Abschnitt 5.4.5).

Namen von Charakteren und Orten vorderasiatischer Voélker werden nach den Nomenkla-
turregeln des U. S. Geological Survey fiir die Benennung von Oberflichenformen auf Ganymed
verwendet. Lediglich die dunklen Regiones sind nach Astronomen benannt, die Jupitersatelliten
entdeckten.

5.4. Die Geologie von Callisto im Uberblick

Der duferste der vier Galileischen Satelliten ist Callisto, mit 4806 km Durchmesser zweitgroiter
Jupitermond und fast so grofl wie der innerste Planet Merkur (4880 km). Callisto besitzt mit
1.86 gcm ™ die niedrigste mittlere Dichte und damit den héchsten Eisanteil.

Erste Auswertungen der Voyager-Daten beschriankten sich auf die Beschreibung globaler geologi-
scher Einheiten und Messungen der Kratergroflen-Héufigkeitsverteilungen, iiberwiegend auf nicht
kartenprojizierten Bilddaten (Smith et al., 1979a,b). Genauere Messungen von Kraterverteilun-
gen, allerdings nicht auf der Grundlage exakter geologischer Kartierung, wurden von Strom
et al. (1981) publiziert. Einige wenige vorwiegend photogeologisch ausgerichtete Arbeiten befas-
sten sich mit den grofien Einschlagsbecken, insbesondere Valhalla (Remsberg, 1981; Thomas und
Masson, 1985). Schenk und McKinnon (1985) beschrieben als erste geologische Einheiten unter-
schiedlicher Helligkeiten auflerhalb der groflen Einschlagsbecken und verwiesen auf die besondere
Bedeutung von Callisto im Vergleich mit den geologisch weiter entwickelten Eis-Satelliten Ga-
nymed und Europa.

Ein Programm zur globalen geologischen Kartierung, unterteilt in einzelne Kartenblatter wie
im Ganymede Geologic Mapping Program, einem Kartierprogramm der Ganymed-Oberfliche im
Mafistab 1 : 5,000,000 unter Federfithrung des U. S. Geological Survey in Flagstaff, war fiir
Callisto nicht vorgesehen. Die einzige globale geologische Karte im Mafistab 1 : 15,000,000, aus-
schliefilich auf der Basis von Voyager-Daten erstellt, wurde erst vertffentlicht, nachdem bereits
die ersten Galileo-SSI-Daten verfiigbar waren (Bender et al., 1997b).

Unter dem Titel Callisto is not boring ! publizierten Schenk und McKinnon 1985 einen ab-
stract fiir die 16th Lunar and Planetary Science Conference, um der zu Voyager-Zeiten weit
verbreiteten Ansicht entgegen zu wirken, es handle sich bei der Callisto-Oberfliiche wegen des
Fehlens markanter tektonischer Strukturen und unterschiedlicher geologischer Einheiten um
die uninteressanteste unter den Galileischen Monden. In den letzten Jahren vor, aber auch
noch wihrend der laufenden Galileo-Mission wurden Ergebnisse von Voyager-Bildauswertungen,
spektroskopischen Untersuchungen und Radarmessungen von der Erde aus vertffentlicht, die den
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beiden Wissenschaftsteams der Galileo-SSI-Kamera und des abbildenden NIMS-Spektrometers
wesentlich dabei halfen, Aufgabenstellungen und Oberflichenzielgebiete auf Callisto fiir diese
beiden Instrumente festzulegen oder anhand von bereits durch Galileo erbrachten Erkenntnis-
sen zu modifizieren (Ostro und Shoemaker, 1990; Ostro et al., 1992; Roush et al., 1990; Calvin
und Clark, 1991, 1993; Calvin et al., 1995; Schenk, 1995; McKinnon und Schenk, 1995; McCord
et al., 1997, 1998; Schenk und Iaquinta-Ridolfi, 1995; Bender et al., 1997a,b).

Die im Verlauf der drei Galileo-Missionsphasen zur Erde iibermittelten Bilddaten von Callisto
bestétigten die Ansicht des ”langweiligsten” Jupitermondes nicht, sondern zeigten stattdessen
bei hoherer Bildauflésung eine geologisch vielgestaltige Oberfliche, deren vorherrschende geo-
logische Prozesse (1) Impakte und die Bildung unterschiedlichster Kraterformen in Eis, sowie
(2) Erosions- und Abtragungsvorgénge sind (Moore et al., 1997, 1999, 2004; Greeley et al.,
2000b).

5.4.1. Nomenklaturregeln fiir Oberflaichenformen auf Callisto

Die Benennung von Geldndeformen und Regionen auf festen planetaren Oberflichen folgt Re-
geln, die von der WGPSN = Working Group for Planetary System Nomenclature
der IAU = International Astronomical Union festgelegt werden. Namen sind fiir jedes
planetare Objekt bestimmten Themen, Mythologien, Sagen oder Dichtungen entlehnt. Mit der
Ausnahme bei Kratern werden die Namen von Geldndeformen mit Attributen versehen, die der
Natur der Geldndeform entsprechen, z. B. Chasma oder Fossa fiir Grabenstrukturen. Im Fall
Callisto sind derzeit nur die Attribute Catena fiir Kraterketten und Facula fiir Palimpseste
im Gebrauch, da andere markante Gelindeformen fehlen (bzw. bisher nicht benannt wurden).
Details zur Benennung von Gelédndeformen auf festen planetaren Oberflichen sind der entspre-
chenden Nomenklatur-Webseite http://planetarynames.wr.usgs.gov/ zu entnehmen.

Die Namen fiir Oberflichenformen auf Callisto sind Orten und Charakteren aus Mythen der
nordischen Voélker, einschliefllich der arktischen Regionen in Nordamerika und Sibirien, ent-
lehnt. Einige Formen wurden fiir diese Arbeit erstmals benannt. Seit 2006 ist das Genehmigungs-
verfahren fiir neue Namen beschleunigt worden. Namensvorschlége miissen nach den fiir jeden
Planeten oder Satelliten bestehenden Nomenklaturregeln beim Astrogeology Research Program
des U. S. Geological Survey in Flagstaff (Arizona) eingereicht werden. Sie werden dann an die
zustdndige Gruppe weitergeleitet, im Fall der Jupitersatelliten die Outer Solar System Task
Group. Ist diese Gruppe mit den Namensvorschligen einverstanden, werden diese an die WG-
PSN der TAU iibermittelt, die die letzte Entscheidung iiber die Namensvergabe innehat. Mit
dieser beschleunigten Prozedur entfallen nun die so genannten provisional names, die es erlaub-
ten, die vorgeschlagenen Namen iiber einen gréfleren Zeitraum, unter Umstédnden von mehreren
Jahren, bis zur endgiiltigen Genehmigung benutzen zu kénnen.

Die in dieser Arbeit verwendeten noch vorldufigen Namen sind in allen Abbildungen oder Ta-
bellen kursiv gedruckt.
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Abbildung 5.3.: Globale Ansichten von Callisto (Voyager- und Galileo-SSI-Mosaik) mit einigen der
markantesten Multiringbecken und Einschlagskratern. Orthographische Projektion mit Projektionszen-
trum bei (a) 0° N Breite, 0° W Linge (Jupiter zugewandte Hemisphére), (b) 0° N Breite und 180° W
Lénge (Jupiter abgewandte Hemisphére).
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5.4.2. Die Kraterebenen in globalem und regionalem MaBstab

Die Callisto-Oberfléche erscheint in globalen Ansichten mit niedriger raumlicher Auflésung (5 bis
10 km/pxl), wie Bild 5.3 verdeutlicht, geologisch weitgehend einheitlich (Smith et al., 1979a,b;
Wagner und Neukum, 1994b; Bender et al., 1997b; Schenk, 1995; Greeley et al., 2000b). Auf-
fallendste Geldndeformen sind Einschlagskrater unterschiedlicher Form und Helligkeit sowie
grofle Multiringbecken. Drei der grofiten dieser Becken sind Valhalla (4000 - 4500 km Durch-
messer), Asgard (1800 km), und Adlinda (800 km). Weitere aufféllige Einschlagsstrukturen sind
grofe helle Krater mit mehreren Zehnerkilometern Durchmesser und mehr oder weniger deutli-
chen Strahlensystemen (Igaluk, Burr, Bran). Von ihrer Grofle her eine Mittelstellung zwischen
Kratern und Becken nehmen die beiden benachbarten Einschlagsstrukturen Lofn und Heimdall
mit jeweils mindestens 200 - 300 km Durchmesser ein (Schenk, 1998; Greeley et al., 2001).

In regionaler rdumlicher Bildauflésung (ca. 2 bis max. 4 km/pxl, dies entspricht der Auflosung
der meisten Voyager-Daten) ist nur eine geringe Zahl kartierbarer geologischer Einheiten fest-
zustellen (Schenk und McKinnon, 1985; Schmidt et al., 1989; Wagner und Neukum, 1994a,b;
Schenk, 1995; Bender et al., 1997b). Auf den Voyager-Bilddaten wird die Erkennbarkeit geologi-
scher Einheiten durch das teilweise mangelhafte Bildmaterial erschwert. Die Daten von Voyager-1
beispielsweise waren trotz einer héchsten Auflssung von nur 950 m/pxl teilweise unscharf?’.

Bild 5.4 zeigt einen Ausschnitt der Callisto-Oberfliche in regionalem Maflstab. Auf der stark im
Kontrast verstirkten Aufnahme lassen sich lediglich zwei geologische Einheiten unterschiedlicher
Helligkeit differenzieren. (Schenk und McKinnon, 1985; Wagner und Neukum, 1994a,b; Schenk,
1995; Bender et al., 1997b). Thre Umrisse sind irreguliir, polygonal oder gekriimmt?!. In der
einzigen derzeit existierenden globalen geologischen Karte von Callisto im Mafistab 1 : 15,000,000
fassten Bender et al. (1997b) diese beiden Hauptvarianten zu einer einzigen Einheit mit der
Bezeichung dunkle Kraterebenen (dark cratered plains (material) (cp)) zusammen.

Die Albedo dieser beiden Haupteinheiten unterscheidet sich etwa um einen Faktor 2 - sie be-
tragt 0.11£0.02 fiir die dunklere Variante und 0.1940.02 fiir die hellere; aulerdem sind die
Albedokontraste zwischen den beiden Varianten in den hoheren Breiten grofier (Schenk, 1995).
Als Grund fiir diese Helligkeitsunterschiede werden unterschiedliche Gehalte an Wassereis im
oberflaichennahen Material vermutet (Schenk und McKinnon, 1985).

Die geologische Grenze zwischen der helleren und dunkleren Variante der Kraterebenen (letzte-
re in Bild 5.4 mit d angezeigt) ist mit wenigen Ausnahmen nur undeutlich und iiber grofie-
re Strecken hinweg schwer zu ziehen, wie die Abbildung (5.4) veranschaulicht. Ann&hernd
kreisformige helle Ebenen reprisentieren sicher eine bereits weitgehend abgetragene Impakt-
struktur, etwa ein Palimpsest (p? in Abb. 5.4; sieche hierzu auch Abschnitt 5.4.5). In einigen we-
nigen Fallen ist der Impaktursprung offensichtlich, wie das Auftreten konzentrischer und radialer
Strukturen beweist (p, Bild 5.4). Ubereinstimmend wurde von allen Forschergruppen innerhalb
des Galileo SSI Teams Callisto als geologisch sehr schwierig zu kartierendes Objekt angesehen,

20Grund war eine Weiterbewegung der Kamera zur nichsten Aufnahme bei noch gesffneten Kameraverschluss
(Schenk, 1995).

2L Schenk (1995) verwendet hierzu den Begriff amdben-formig (amoeba-shaped).
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Abbildung 5.4.: Callisto-Oberfléiche in regionaler Bildauflésung; Bilddaten von Galileo SSI (Orbit G2,
Zielgebiet G2CSVGRGAPO1), Bildauflssung 4.3 km/pxl, Bildzentrum bei 4° S Breite, 300° W Lénge.
Erlduterungen der Symbole im Text.

zumindest in regionalem Mafistab (Greeley, Klemaszewski, Bender und Moore, personliche Mit-
teilungen).

Auf endogene Aktivitéiten hindeutende Geldndeformen sind auf Callisto selten und in den mei-
sten Féllen auch nicht eindeutig als endogen anzusprechen. Glatte Gebiete in den Kraterebe-
nen wurden vereinzelt identifiziert und als volcanic flows interpretiert (Stooke, 1989; Wagner
et al., 1989). Bender et al. (1997b) glaubten in glatten Einheiten innerhalb des Valhalla-Beckens
und in einem helleren Gebiet in den Kraterebenen (”smooth plains”) Anzeichen fiir ehemaligen
Kryovulkanismus zu erkennen. Schenk (1995) interpretierte einige auf mehrere Zehnerkilometer
rdumlich begrenzte, vergleichsweise dunkle, glatte Flecken mit einer Albedo von nur ca. 0.07
als Formen, die durch kryovulkanische Forderung besonders dunklen Materials entstanden sein
konnten (low-volume late-stage extrusions).

Callisto ist nicht vollig frei von Tektonik, auch wenn wie auf Ganymed oder Europa tekto-

nisch bedingte Grenzen zwischen geologischen Einheiten fehlen. Bruchstrukturen auflerhalb der
Multiringbecken sind selten. Systeme von Albedolineamenten in den Kraterebenen sind aber in
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den Voyager- oder SSI-Daten mit Auflésungen von 4 km/pxl oder besser durchaus nachweisbar.
Einige besonders auffillige Lineamente sind in Abb. 5.4 durch Pfeile angezeigt.

Callisto ist wie sein Nachbar Ganymed ein relativ flaches Objekt. Die héchsten, an Impaktstruk-
turen gebundenen Geldndeerhebungen sind niedriger als 2 km ( Greeley et al., 2000b). Topogra-
phische Daten aus Voyager-Bilddaten sind wegen unzureichender Uberdeckung, Bildauflésung
und -qualitét nur in Einzelféllen zu gewinnen (Schenk et al., 1994). Bei den Galileo-Vorbeifliigen
waren fiir Callisto keine Stereobeobachtungen zur Herstellung digitaler Geldndemodelle geplant.
Eher zufillig ergaben sich Moglichkeiten, von einigen Gebieten zumindest Anaglyphenbilder
herzustellen.

Der folgende Abschnitt beleuchtet die Kriterien der Auswahl von Zielgebieten der SSI-Kamera
néher.

5.4.3. Beobachtungsgebiete der Galileo-SSI-Kamera

Der vom SSI-Team fiir die Dauer der Nominellen Galileo-Mission ausgearbeitete Beobachtungs-
plan fiir Callisto hatte folgende Ziele (Carr et al., 1995; Greeley et al., 2000b):

1. Untersuchung von Gebieten, die durch Voyager nicht oder nur ungeniigend (zu niedrige
Auflosung; schriger Blickwinkel) abgedeckt wurden: Voyager gap fill;

2. Morphologie und Entstehung der Multiringstrukturen;

3. Morphologie von Einschlagskratern in Eis;

4. Morphologie und Entstehung von Palimpsesten;

5. Morphologie und Entstehung von Kraterketten (crater chains oder catenae);

6. Morphologie und Entstehung von moglichen endogenen Ablagerungen als Folge kryo-
vulkanischer Aktivitét;

7. Vorhandensein und Beweglichkeit von leichtfliichtigen Frostschichten in héheren Brei-
ten;

8. spektrale Anzeichen von Eis-Silikatmischungen auf der Oberfliche.
In der Liste fehlt als Beobachtungsziel die detaillierte Untersuchung der Kraterebenen. Wahrend
der Nominellen Mission war lediglich eine einzige derartige Beobachtung geplant. Wéhrend der

GEM und der GMM ergaben sich weitere Gelegenheiten, die Kraterebenen in hoherer Auflésung
abzubilden (siehe unten).

Die Bildsequenzen selbst kénnen nach ihren durchschnittlichen rdumlichen Auflésungen in fol-
gende Gruppen eingeteilt werden:
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e Globale Auflosung: meist Aufnahmen in mehreren Farbfiltern und rdumlichen Auflésungen
von 4 km/pxl und weniger (Multispektralanalyse und Photometrie, entweder bei niedri-
gen oder hohen Phasenwinkeln; in einigen Féllen konnten Voyager-Liicken nur mit Daten
globaler Auflosung geschlossen werden);

e Globale bis regionale Auflosungen von etwa 4 km/pxl bis zu 700 m/pxl;
e Regionale Auflésung zwischen etwa 700 und 100 m/pxl (regional mapping);

o Aufnahmen mit hohen und héchsten Auflésungen unter 100 m/pxl bis zu 5 m/pxl;

Die SSI-Kamera nahm wihrend der nominellen Galileo-Mission bei drei gezielten (targeted)
und fiinf ungezielten Vorbeifliigen (non-targeted encounters) an Callisto 118 Einzelbilder mit
rdumlichen Auflgsungen zwischen 17 km/pxl und 29 m/pxl auf (Klemaszewski et al., 1998b).
Die geographische Lage der erfassten Gebiete und ihre jeweils hochste Auflosung in Kilometer
pro Bildpunkt ist in Bild 5.5 zusammengestellt. Weitere Daten zu den einzelnen Vorbeifliigen
sind Tabelle 4.1 (Abschnitt 4.3.2) zu entnehmen.

Zusétzliche Beobachtungszielgebiete wurden anhand der an diesen Bilddaten gewonnen FEr-
kenntnisse definiert. Schwerpunkt der GEM-Zielgebiete (Orbits C20 und C21) waren dabei
die wiahrend der Nominellen Mission kaum beriicksichtigten Kraterebenen in einer maxima-
len Auflgsung von 15 m/pxl. Weitere Schwerpunkte waren ein grofierer Krater (Bran) und die
von Schenk (1995) als dark flows bezeichneten Einheiten. Die Lage dieser GEM-Zielgebiete und
ihre rdumlichen Auflésungen sind ebenfalls in Bild 5.5 enthalten. Wihrend des unwiderruflich
letzten gezielten Vorbeiflugs an Callisto am 25. Mai 2001 (Orbit C30) wihrend der Galileo Mil-
lenium Mission (GMM) wurden die mit etwa 5 m/px]l am hochsten aufgelosten Bilddaten eines
Galileischen Mondes erhalten (Einzelheiten siehe Bild 5.5 und Tabelle 4.3 (Abschnitt 4.3.2)).

5.4.4. Die Kraterebenen in hoher Auflésung

Da die meisten von der SSI-Kamera gewonnenen rdumlich hoch aufgelosten Bilddaten (< 100
m/pxl) hier erstmals detailliert ausgewertet wurden, beschrénkt sich die folgende Beschreibung
der geologischen und morphologischen Charakteristika in diesen Daten lediglich auf grundlegen-
de Ergebnisse (vergl. Moore et al., 1999, 2004; Greeley et al., 2000b). Ein Detail eines Mosaiks
aus vier Einzelbildern aus der Region des Valhalla-Beckens mit 50 m/pxl Auflésung zeigt, stell-
vertretend fiir weitere SSI-Zielgebiete, Abbildung 5.6. Dieses Zielgebiet C3CSVALPLNO1 um-
fasst neben den dunklen Kraterebenen den Rand einer Grabenstruktur des Valhalla-Beckens.
Die Bildszene ist gepriagt durch zwei Haupteinheiten, die sich sowohl in Albedo als auch in der
Morphologie deutlich voneinander unterscheiden (Bender et al., 1997a; Chapman et al., 1997,
Klemaszewski et al., 1998b). Helles Material ist in topographisch hoher gelegenen Bereichen
anzutreffen und meist durch raue Textur charakterisiert. Dunkles Material dagegen liegt topo-
graphisch meist tiefer, iberzieht das helle Material wie eine Decke (blanket) und vermittelt den
Eindruck einer welligen Oberfliche (rolling plains).

Das helle Material ist vorwiegend anzutreffen in schmalen Riicken (R in Bild 5.6), in Kra-
terrdndern, die unter Umstédnden extrem stark abgetragen sein koénnen (Pfeile in Bild 5.6),
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und in grob texturierten Gebieten von mehreren Kilometern rdumlicher Ausdehnung, in deren
Vertiefungen sich mitunter dunkleres Material ansammelt (H in Bild 5.6). Dieses letztere als
Honigwabentextur (honeycomb texture) bezeichnete Phinomen ldsst sich morphologisch am ehe-
sten mit terrestrischem, durch Losungsverwitterung angegriffenem Kalkstein vergleichen (Moore
et al., 1997). Die Honigwabentextur ist bisher nicht auf den beiden anderen Eismonden des Ju-
piter beobachtet worden. Sie tritt ebenfalls nicht auf den Eismonden des Saturn in Erscheinung
(vergl. z. B. Wagner et al., 2006b). Helles Material kommt ferner auch an Steilhéingen, etwa in
Grabenstrukturen (W in Bild 5.6) vor, ist im vorliegenden Zielgebiet an dieser Stelle jedoch
weitgehend im Schatten (Moore et al., 1997).

Bei diesen hohen Auflosungen sind Helligkeitsunterschiede zwischen hellem und dunklem Ma-
terials deutlich grofer als bei niedrigeren Auflésungen (vergl. weiter oben Abschnitt 5.4.2). Die
geometrische Albedo des dunklen Materials betriagt etwa 0.2, die des hellen Materials dagegen
0.8; zwischen beiden Extremwerten gibt es kaum Uberginge (Moore et al., 1999).

Herkunft und Transportprozesse des dunklen, ”mobilen” Materials sind noch weitgehend unklar.
Ein Ursprung vorwiegend durch Erosion und Abtragung ist die derzeit vorwiegend vertretene
Ansicht (Chapman et al., 1997; Moore et al., 1997, 1999, 2004; Klemaszewski et al., 1998b;
Greeley et al., 2000b). Dunkles Material reichert sich durch den Verlust fliichtiger Bestandteile
(z. B. Wassereis und/oder Kohlendioxid) an. Mogliche verursachende Mechanismen hierfiir sind
Impakte, magnetosphérisches Bombardement, oder Sublimation (ebd.). Als Verteilungsmecha-
nismus fiir das dunkle Material wird auflerdem ein so exotischer Prozess wie elektrostatische
Levitation diskutiert (Klemaszewski et al., 1998b, und Zitate darin). Moore et al. (1999 und
2004) konnten zeigen, dass COsz eine wesentliche und im Vergleich zu Ganymed aktivere Rolle
bei Sublimations- und Erosionsprozessen spielt. Die Geldndeformen auf Callisto sind deutlich
stiarker abgetragen als auf Ganymed (ebd.).

5.4.5. Impaktkraterformen

Die Krater auf Callisto und Ganymed lassen sich in drei Hauptgruppen einteilen (Passey und
Shoemaker, 1982): (1) Regulire Krater, (2) Palimpseste; zwischen beiden Gruppen gibt es mit
den so genannten Penepalimpsesten oder Dom-Kratern Ubergangsformen. Eine dritte Gruppe
bilden (3) Ringbecken als groBite Impaktstrukturen mit teilweise mehreren 1000 km Durchmesser.
Die Krater auf Callisto und Ganymed sind in ihrer Form weitgehend identisch, beginnen aber
ihrerseits oberhalb von etwa 30 - 35 km, signifikant ab etwa 60 km, in ihrer Morphologie von
Kratern auf den terrestrischen Planeten abzuweichen (Passey und Shoemaker, 1982; Schenk
et al., 2004).

Die Krater unter 10 - 20 km Durchmesser sind den lunaren Kratern dhnlich. Kleinere Krater < 3
km sind durch Schiisselform (bowl shape) gekennzeichnet (Schenk et al., 2004). Mit wachsendem
Durchmesser bis etwa 35 km treten mehr und mehr komplexe Kraterformen mit Zentralbergen
oder Zentralmulden auf. Allerdings sind diese Krater insgesamt flacher als vergleichbare Krater
auf silikatischen Oberflachen (Schenk, 1991; Schenk et al., 2004). Bild 5.7 (a, b) zeigt zwei
Beispiele relativ grofiler Krater (ca. 50 km) aus dem Zielgebiet GRCSSPOLARO1 mit Zentralberg
oder Zentralring.
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Ab einem Durchmesser von etwa 35 km sind Krater mit Zentralmulde auf Callisto wie Ganymed
der Regelfall (Schenk, 1991, 1993; Schenk et al., 2004). Bei der groflen Mehrheit dieser bis zu
mehr als 150 km grofien central pit craters (Abb. 5.7 (c)) ist der Durchmesser der Zentralmulde,
gemessen an ihrem deutlich erhabenen Rand, klein im Verhéltnis zum Kraterrand (Moore und
Malin, 1988). Seltener als dieser Formentypus sind Krater mit einer im Vergleich zum Krater-
durchmesser grofien Zentralmulde wie bei Krater Keelut (64 km) in Bild 5.7 (d) (Zielgebiet:
G8CSSPOLARO1).

Mit steigenden Durchmessern (> 40-50 km) treten teilweise Kraterformen auf, bei denen der
zentrale Dom die dominierende Struktur ist, wihrend der eigentliche Kraterrand topographisch
nur noch gering ausgeprégt ist. Fiir diesen Kratertypus herrscht keine einheitliche Nomenklatur.
Moore und Malin (1988) und Schenk (1993) nennen sie large dome craters oder auch an-
omalous dome craters. Croft (1983) wiederum bezeichnet sie als anomalous pit craters.
In beiden Fillen bezieht sich der Term ” anomalous” auf den im Verhéltnis zum Kraterdurch-
messer groflen Dom im Zentrum des Kraters bzw. in der Zentralmulde. Passey und Shoemaker
(1982) prégten fiir diesen Typus den Begriff penepalimpsest type II. Im Folgenden werden
die Begriffe Dom-Krater oder Penepalimpsest dquivalent verwendet.

FEin Dom-Krater, bei dem sowohl Kraterrand als auch Zentralmuldenrand teilweise erhalten
sind, ist der in Bild 5.7 (e) gezeigte Krater Oluksak (87 km, Zielgebiet GRBCSVGRGAPO1).
Typisch fiir diese Dom-Krater oder Penepalimpseste ist der nicht scharfe, sondern teilweise
stark zergliederte Rand der Zentralmulde, die den Dom umgibt (senkrechte Pfeile in Abb. 5.7
(e)). Der eigentliche, im 6stlichen Bereich stérker abgetragene Kraterrand (waagrechte Pfeile)
ist hier noch gut erkennbar. Die hellen Ejekta des Kraters sind dagegen zum Grof3teil abgetragen
bzw. {iberdeckt.

Deutlich wird die starke Zergliederung des Muldenrandes in Krater Jalkr (Bild 5.7 (f); 83 km,
Zielgebiet GRCSVGRGAPO1). Der zergliederte Rand konnte hier aber auch den eigentlichen
Kraterrand darstellen. Andernfalls wire er vollstindig abgetragen oder bei der Entstehung des
Kraters nicht entstanden, bzw. kurz nach der Entstehung bereits relaxiert oder kollabiert. Le-
diglich die durch Pfeile angezeigten Massive kénnten in diesem Fall ”Reste” des Kraterrandes
darstellen. Jalkr dhnelt dem Penepalimpsest Neith auf Ganymed (Zielgebiet GTCSNEITH_01).
Auch bei Neith suggeriert der ausgeprigte zergliederte Rand der Zentralmulde den Kraterrand,
wéhrend der eigentliche Kraterrand kaum erkennbar ist. Félschlicherweise ist im Gazetter of
Planetary Nomenclature des U. S. Geologic Survey der Durchmesser mit 88 km angegeben, was
aber dem Durchmesser der Zentralmulde entspricht. Der kaum erkennbare Kraterrand ldsst sich
aber anhand der kontinuierlichen Ejekta lokalisieren, wie Wagner et al. (1998b) (bestétigt durch
Schenk et al. (2004)) zeigen konnten. Der tatséchliche Kraterrand von Neith liegt damit etwa
bei einem Durchmesser von 175 km.

Die folgenden drei Penepalimpseste (alle aus dem SSI-Zielgebiet GRCSVGRGAPO01), Barri (Abb.
5.7 (g), 69 km), Biflindi (Abb. 5.7 (h), 58 km) und Nakki (Abb. 5.7 (i), 60 km) weisen in ihren
hellen kontinuierlichen Ejekta und im zergliederten Rand der Zentralmulde starke Erosions-
erscheinungen auf, bzw. sind durch jiingere dunkle Ablagerungen iiberdeckt. Die in Bild 5.7
(j) dargestellte, oberhalb des 22 km grofien Kraters Orestheus (am unteren Bildrand) gelegene
unbenannte Impaktstruktur ldsst weder einen deutlichen Dom noch einen zergliederten Zen-
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tralmuldenrand erkennen. Die gesamte Struktur erscheint weitgehend abgetragen und stellt ein
Endstadium in der Entwicklung von Penepalimpsesten oder Dom-Kratern dar.

Palimpseste wurden erstmals in den dunklen Gebieten auf Ganymed erkannt (Smith et al.,
1979b; Passey und Shoemaker, 1982) (vergl. Abschnitt 5.3.3). In der Zwischenzeit wurde ihre
Impaktherkunft eindeutig nachgewiesen (Moore et al., 1998). Das in Bild 5.7 (k) gezeigte Pa-
limpsest Kol Facula (400 km, Zielgebiet G2CSVGRGAPO01) dhnelt vergleichbaren Formen auf
Ganymed, z. B. Memphis Facula. In den hellen, meist kreisrunden Flecken sind nur in wenigen
Fillen ringférmige Strukturen nachzuweisen. Kennzeichnend fiir Palimpseste ist die geringe to-
pographische Auspréigung von Kraterréindern, die Strukturen sind insgesamt sehr flach. In hoch
aufgelosten Bilddaten konnten Moore et al. (1998) zweifelsfrei nachweisen, dass der &uflere Rand
des hellen Bereichs der Grenze der kontinuierlichen Ejekta entspricht und der eigentliche, nicht
vorhandene Kraterrand sich innerhalb des Palimpsests befinden mufl, wie bereits on Lucchitta
und Ferguson (1988) vermutet.

Palimpseste liegen wie die iibrigen Kraterformen in unterschiedlichen Erosionszustinden vor.
Das Palimpsest in Bild 5.7 (k) ist sehr gut erhalten, das in Abb. 5.7 (1) dagegen bereits merklich
abgetragen und von jiingeren Einheiten (Kratern und einer sich nach Westen erstreckenden
Kraterkette) tiberdeckt.

Palimpseste auf Ganymed kommen nicht nur in den dunklen Gebieten vor, sondern in eini-
gen Fillen auch in den jiingeren hellen. Diese Exemplare weisen eine deutlicher ausgepréigte
Topographie auf, meist einen bis zwei ”Ringe”, unterscheiden sich aber immer noch von den
Dom-Kratern. Passey und Shoemaker (1982) nannten diesen Typus penepalimpsest type 1. Die-
se Impaktstrukturen sind auf Callisto nicht nachzuweisen.

Passey und Shoemaker (1982) ebenso wie Schenk et al. (2004) diskutierten, dass die Zahl der
Palimpseste auf Callisto im Vergleich zu Ganymed geringer ist. Weiter oben in Abschnitt 5.4.4
wurde die weiter fortgeschrittene Erosion und Degradation von Oberflichenformen auf Callisto
verglichen mit Ganymed genannt. Es ist zu vermuten, dass die Palimpseste auf Callisto zwar in
vergleichbarer Zahl vorhanden, aber stirker abgetragen und deshalb schwerer erkennbar sind.

Die Schichtung der Eisoberflichen von Ganymed und Callisto in Zonen unterschiedlicher Rheo-
logie, dazu moglicherweise die Anwesenheit fliissigen Wassers in einiger Tiefe (vergl. hierzu Ab-
schnitt 5.8.4) lassen vor allem bei den grofien Kratern die eben beschriebenen charakteristischen
Formen entstehen, die von silikatischen Oberflichen her nicht bekannt sind. Schenk et al. (2004)
fassten die derzeit diskutierten Bildungsmodelle dieser Impaktstrukturen zusammen. Zentral-
mulden entstehen demnach durch Kollaps eines Zentralberges, wenn der Stress an der Basis
des Berges durch die Auflast des aufgetiirmten Materials hoher ist als die Materialfestigkeit
(Passey und Shoemaker, 1982). Da die Festigkeit des Eismaterials, abhingig von Dichte und
Gravitation, etwa einen Faktor 10 unter der von Gestein liegt, erkldrt dies die hohere Anzahl
von Zentralmuldenkratern gegeniiber Zentralbergen auf den beiden Satelliten (Schenk, 1993).

Bei den ”anomalen” Dom-Kratern bzw. Penepalimpsesten scheint sich als wahrscheinlichster
Bildungsmechanismus eine rasche Hebung duktilen Materials unmittelbar nach dem Impakt
herauszukristallisieren (Schenk, 1993). Das Material des Doms unterscheidet sich damit rheo-
logisch vom Material nahe der Oberfliche. Wére der Dom durch einen einige Zeit nach dem
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Einschlag aufsteigenden Diapir im bereits erkalteten Material entstanden, miissten, entgegen
den Beobachtungen, radiale oder konzentrische Kliifte oder Briiche um den Dom nachzuweisen
sein (Moore und Malin, 1988; Schenk, 1993).

Palimpseste wurden seit ihrer ersten Beschreibung in den Voyager-Daten (Smith et al., 1979b)
als Impaktstrukturen angesehen, deren Topographie durch viskose Relaxation weitgehend bis
vollstandig verschwunden ist. Ein Impaktursprung fiir Palimpseste wurde, zumindest fiir einige
dieser Exemplare auf Ganymed, in Frage gestellt (Squyres, 1981). Sekundérkrater, die aulerhalb
des hellen Randes ansetzen und sich radial nach auflen erstrecken, sind jedoch ein eindeutiger
Hinweis auf einen Impaktursprung (Moore et al., 1998). Da Reste von Kraterrindern in hoher-
er Auflésung noch nachzuweisen sind, kann viskose Relaxation nicht allein der Grund fiir die
insgesamt flache Topographie sein. Schenk (1991) vermutete, dass die fehlende Topographie ein
Ergebnis niedriger Materialfestigkeit ist und sich erhabene Formen wie Kraterrinder bereits bei
der Entstehung der Impaktstruktur iberhaupt nicht oder nur teilweise gebildet haben. Der Bil-
dungsmechanismus, der zur Entstehung von Palimpsesten fiihrt, ist nach wie vor nicht genau
bekannt. Es wird vermutet, dass (a) der in fritherer Zeit hohere Warmefluss, (b) eine verglichen
mit spéterer Zeit niedrigere Materialfestigkeit und (c) Einschldge hoher Energie, bei der das
Projektil in eine duktile, plastische oder sogar fliissige Schicht vordringen konnte, Ursache dieser
fiir Ganymed und Callisto charakteristischen Kraterformen sind (Pappalardo et al., 2004).

Multiringstrukturen stellen die grofiten Impaktstrukturen auf Callisto und Ganymed dar.
Ihre Durchmesser liegen iiber 200 km und kénnen bis zu mehr als 4000 km erreichen. Anders
als vergleichbare Becken auf den terrestrischen Planeten sind sie durch eine Vielzahl von Rin-
gen charakterisiert, die unterschiedliche Rheologie und Schichtung in der Eiskruste anzeigen.
Sie stellen wichtige stratigraphische Marken dar und werden zur chronostratigraphischen Unter-
teilung herangezogen. Aus Platzgriinden werden sie an anderer Stelle néher eingefiihrt (vergl.
Abschnitte 7.4.5, 8.4, 8.5). Eine weitere, hier lediglich der Vollstindigkeit halber erwéhnte Im-
paktform sind Kraterketten mit mehreren hundert Kilometern Ausdehnung, die nicht durch
sekundére Einschldge entstanden sind, sondern ihren Ursprung mit hoher Wahrscheinlichkeit in
zersplitteten Projektilen haben (Schenk et al., 2004). Einige konnten durch die SSI-Kamera in
hoherer Auflésung abgebildet werden (vergl. Abschnitt 8.4.8).

In den beiden folgenden Abschnitten 5.5 und 5.6 werden physikalische und spektrale Eigenschaf-
ten der Oberflichen der Galileischen Satelliten kurz eingefithrt. Der Schwerpunkt liegt hier auf
der Beschreibung der photometrischen und spektralen Parametern der Callisto-Oberfliche.

5.5. Physikalische Eigenschaften der Oberflachen

Physikalische Parameter planetarer Oberflichen - z. B. Albedo, Porositéit, mittlere Partikelgrofe,
Rauigkeit, Vor- oder Riickwértsstreuung - werden durch Messungen der gestreuten Lichtinten-
sitdt bestimmt und in einer Reihe photometrischer Modellfunktionen beschrieben. Ergeb-
nisse photometrischer Untersuchungen und daraus abgeleitete Oberflichenparameter gehen in
die photometrische Korrektur bei der systematischen Bilddatenprozessierung ein (vergl. Ab-
schnitt 7.2.3.4). Die Beleuchtungsgeometrie, unter der eine Oberfliche beobachtet wird, ist
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durch die drei Winkel Einfalls-, Ausfalls-, und Phasenwinkel gegeben. Der Phasenwinkel «
ist definiert als Winkel zwischen der Einfallsrichtung des Sonnenlichtes und Ausfallsrichtung des
gestreuten Lichts. Einfallender und ausfallender Strahl spannen mit der Normalen zur Ober-
fliche den Einfallswinkel i und Ausfallswinkel ¢ auf. Der Phasenwinkel wiederum wird in
der von Einfalls- und Ausfallsrichtung aufgespannten Ebene gemessen.

Unter dem Reflexionsgrad (reflectance), der ein Maf fiir das Reflexionsvermogen einer (nicht
spiegelnden) planetaren Oberfliche ist und der in Abhéngigkeit des Phasenwinkels gemessen
wird, versteht man den (dimensionslosen) Quotienten I/F', dessen Wert zwischen 0 und 1 liegt
(zur Definition von I und F' siche Abschnitt 6.1.2). Im weiteren Sinn spricht man anstelle vom
Reflexionsgrad haufig auch von Albedo.

Die Albedo wird bei photogeologischen Kartierungen als qualitatives Maf fiir Helligkeitsunter-
schiede zwischen einzelnen geologischen Einheiten verstanden, ist aber genauer definiert:

e Die geometrische Albedo (p) beschreibt das prozentuale Verhéltnis zwischen reflektiertem
und einfallendem Sonnenlicht bei einem Phasenwinkel von o = 0°.

e Die Bond-Albedo oder sphirische Albedo (Ap) gibt das prozentuale Verhiltnis zwischen
dem in alle Raumrichtungen abgestrahlten Licht zum einfallenden Licht an.

Fiir die geometrische Albedo p der Galileischen Satelliten wurden Werte von ~ 0.17 fiir Callisto,
~ 0.43 fiir Ganymed, ~ 0.64 fiir Europa und ~ 0.63 fiir Io ermittelt ( Veverka, 1977a; Smith et al.,
1979a). Verglichen mit dem Erdmond (p = 0.1) sind die Galileischen Satelliten damit ziemlich
hell. Die Hauptursache fiir diese hohen Albedowerte liegt bei den drei dufleren Galileischen
Satelliten im Vorhandensein von Wassereis auf den Oberflichen (Veverka et al., 1986; McCord
et al., 1998) (vergl. nachfolgenden Abschnitt 5.6).

Die Albedos der Galileischen Satelliten variieren mit der Umdrehung der Satelliten um Jupi-
ter: Bei Io, Europa und Ganymed sind die Bugseiten um 10 - 15 % heller als die Heckseiten;
Callisto verhalt sich hier genau umgekehrt (z. B. Veverka, 1977a). Diese Effekte sind auflerdem
wellenldngenabhingig (vergl. Abschnitt 5.6).

Vor Voyager war man von der Erde aus auf einen relativ engen Phasenwinkelbereich zwischen
etwa 0° und 12° eingeschriankt. Mit abnehmendem Phasenwinkel bis =~ 5° nimmt die Helligkeit
anniéhernd linear zu, unter 5° dagegen tritt bei den meisten bekannten Planeten oder Satelliten
ein nicht-linearer starker Anstieg der Helligkeit auf. Dieses Phénomen wird als Oppositionsef-
fekt (opposition effect oder opposition surge) bezeichnet. Der Oppositionseffekt wird durch die
Porositét der Oberfliche kontrolliert, da unterhalb eines bestimmten Phasenwinkelbereichs das
einfallende Licht auch Partien der Oberfliche erreicht, die bei grofleren Phasenwinkeln durch
benachbarte Oberflichenbestandteile abgeschattet werden (vergl. Veverka, 1977a, und Zitate
darin).
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Einfache photometrische Modelle beriicksichtigen nur die Gréflen der drei photometrischen Win-
kel o, ¢ und e. Das Minnaert-Modell wird durch die Gleichung

I/F = Bo(a) - pyl®) - M (5:2)

beschrieben. Die beiden Parameter B, und k sind nicht nur vom Phasenwinkel, sondern auch
von der Wellenléinge abhiingig??. Der Parameter k wird als Randverdunklungs-Parameter (limb-
darkening parameter) bezeichnet. Das Minnaert-Modell gibt die photometrischen Eigenschaften
unterschiedlicher geologischer Einheiten auf einer Oberfliche nur ungenau wieder, namentlich
bei groflen Phasenwinkeln, beschreibt jedoch hinreichend genau das durchschnittliche Riickstreu-
verhalten der gesamten Oberfliche (Johnson et al., 1983; Veverka et al., 1986).

Genauer lassen sich die Oberflichen der drei Galileischen Eissatelliten und ihrer geologischen
Haupteinheiten durch das Squyres-Veverka- bzw. Buratti-Veverka-Gesetz (Squyres und
Veverka, 1981; Buratti und Veverka, 1983) beschreiben:

IJF = A - Ho“j oS (@) + B (5.3)

mit po = cosiund pu = cose. Die Koeflizienten A, B und f sind nur vom Phasenwinkel abhéngig.

Die in Bild 5.8 gezeigten Phasenkurven der beiden geologischen Haupteinheiten von Ganymed
und der dunklen Kraterebenen von Callisto, die auf photometrischen Messungen von Clear-
Filterdaten der Voyager-Kamera beruhen, dhneln der Phasenkurve des Erdmondes (Durch-
schnittswert), oder auch der des Marsmondes Phobos (Squyres und Veverka, 1981). Der Op-
positionseffekt ist bei beiden Satelliten aber ausgepragter. Die Kurven sind konkav nach oben
gewdlbt, mit Ausnahme der hellen Krater auf Ganymed und Callisto, deren Phasenkurve konkav
nach unten gewdlbt ist. Die Streueigenschaften dieser Einheiten kénnen durch den linken Term
in Gleichung 5.3 mit A = 1 und B = 0 beschrieben werden (Squyres und Veverka, 1981). Der
Phasenkurven-Term f(«) aus Gleichung 5.3 folgt einem Polynom der Form:

fla)=a+b-a+c-e % (5.4)

Werte dieser vier Polynom-Koeffizienten fiir die geologischen Haupteinheiten beider Satelliten
sind in Tabelle 5.3 im Vergleich mit Durchschnittswerten fiir den Erdmond und den Marsmond
Phobos zusammengestellt (ebd.).

Das derzeit genaueste existierende photometrische Modell nach Hapke, das durch mehrere
komplizierte mathematische Terme ausgedriickt wird, beschreibt die Streueigenschaften einer
Oberfldche zusétzlich zu den drei photometrischen Winkeln in Abhéngigkeit physikalischer und
geologisch interpretierbarer Parameter (Hapke, 1986, und Zitate darin). Zur Bestimmung von
Hapke-Parametern ist eine Vielzahl von Bilddaten des gleichen Gebiets unter den unterschied-
lichsten Phasenwinkeln erforderlich, eine Bedingung, die nur fiir wenige Gebiete auf den Galilei-
schen Satelliten von Voyager oder Galileo erfiillt werden konnte.

22Fiir den Fall k = 1 geht das Minnaert-Modell iiber in das Lambert-Modell, gegeben durch die Gleichung
I/F = B, -cos(i). Es wird zur photometrischen Korrektur nicht verwendet, da keine bekannte Planetenober-
fliche nach diesem Gesetz streut.
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Abbildung 5.8.: Differentielle Photometrie geologischer Einheiten auf Ganymed und Callisto. Erldute-
rungen zu den Kurven: G: BC Ganymed, bright craters, G: GT Ganymed, grooved terrain, G: CT
Ganymed, cratered terrain, C: CT Callisto, cratered terrain. Zum Vergleich sind Phasenkurven des
Erdmondes (M average moon) und des Marsmondes Phobos (P) gezeigt. Photometrisches Modell nach
den Gleichungen 5.3 und 5.4. Abbildung modifiziert aus Squyres und Veverka (1981) (Fig. 26). Weitere

Erlduterungen siehe Text.

Geologische Einheit ‘ a ‘ b ‘ c ‘ d ‘
Ganymed: helle Gebiete 0.71 | -0.0044 | 0.18 | 0.14
Ganymed: dunkle Gebiete | 0.57 | -0.0035 | 0.14 | 0.14
Callisto: dunkle Gebiete 0.26 | -0.0018 | 0.13 | 0.37
Mond 0.10 | -0.0055 | 0.12 | 0.05
Phobos 0.04 | -0.0003 | 0.10 | 0.26

Tabelle 5.3.: Koeffizienten der Phasenkurven geologischer Einheiten auf Ganymed und Callisto (Squyres
und Veverka, 1981) mit den Koeffizienten a — d aus Gleichung 5.4. Zum Vergleich sind die Durchschnitts-
werte fiir den Erdmond und den Marsmond Phobos mit angegeben.
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5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

Untersuchungen der Ganymed- und Callisto-Oberflichen von Buratti (1991) unter Verwendung
des Hapke-Modells hatten zum Ziel, Unterschiede in den photometrischen Parametern zwischen
Bug- und Heckseiten beider Satelliten aufzudecken. Ursachen, die auf die Mikrostruktur der
Oberfliache einwirken kénnen, sind (1) das Bombardement durch Mikrometeoriten, das nach
Ansicht von Shoemaker und Wolfe (1982) mehr die Bugseiten beeinflusst, oder (2) Wechselwir-
kungen mit der Magnetosphére. Letztere Einfliisse sind auf der Heckseite wirksamer, da das
Jupitermagnetfeld mit Jupiter mitrotiert (co-rotation) und Callisto auf seiner Bahn iiberholt
(z. B. Cheng et al., 1986; vergl. auch Abschnitt 5.6).

Bei Ganymed balancieren sich Mikrometeoritenbombardment und Wechselwirkungen mit der
Magnetsphére weitgehend aus, daher sind keine nennenswerten Unterschiede in den photometri-
schen Modellparametern zwischen beiden Hemisphéren nachzuweisen (Buratti, 1991). Allerdings
hat das stérkere Bombardement durch Mikrometeoriten eine hohere geometrische Albedo der
Bugseite (0.46 £ 0.05) zur Folge, wihrend die auf der Heckseite stirkeren magnetosphérischen
Effekte fiir die niedrigere Albedo (0.43 £ 0.05) verantwortlich sind (ebd.).

Im Unterschied zu Ganymed oder Europa ist die Callisto-Bugseite dunkler als die Heckseite
(0.23 £ 0.02 gegeniiber 0.20 £ 0.02) (Buratti, 1991). Buratti (1991) fand, dass die Bugseite des
Satelliten weniger kompakt (d. h. poroser) und stirker riickwirts streuend ist als die Hecksei-
te. Callisto ist auflerdem zu weit von Jupiter entfernt, um signifikant von der Magnetosphére
beeinflusst zu werden. Den vorherrschenden, die Mikrostruktur der Callisto-Oberfliche beein-
flussenden Prozess vermutet Buratti (1991) daher ausschliefllich im Bombardement durch Mi-
krometeoriten.

5.6. Zusammensetzung der Oberflachen der Galileischen Eissatelliten

5.6.1. Teleskop-gestiitzte Messungen und Untersuchungen durch Voyager

Das Vorhandensein von Wassereis auf den Oberflichen von Europa, Ganymed und Callisto
war bereits vor der Entsendung der Pioneer- und Voyager-Sonden ins Jupitersystem bekannt
(Pilcher et al., 1972; Pollack et al., 1978). Wassereis-Absorptionsbanden befinden sich im nahen
infraroten Bereich des Spektrums bei den Wellenldngen 3.0, 2.0, 1.55, 1.25 und 1.04 pum
(z. B. Clark et al., 1986). Im Gegensatz dazu ist der innerste Galileische Satellit Io an seiner
Oberflache vollig frei von Wassereis. Sein Spektrum wird dominiert durch Absorptionsbanden
von Schwefeldioxid (Clark und McCord, 1980).

Im sichtbaren bis nah-infraroten Wellenldngenbereich zwischen 0.55 und 1.1 pym sind die Werte
des Reflexionsgrads weitgehend konstant, nehmen aber vom blauen zum ultravioletten Bereich
(< 0.55 um) ab, wie Abbildung 5.9 (a, b) verdeutlicht. Dies zeigt, dass auf den Oberflichen noch
anderes Material zusédtzlich zum Wassereis - so genanntes Nichteis-Material oder Nichteis-
Komponenten (non-ice components) - vorhanden sein mufl, moglicherweise in Form von Mi-
neralien, die Fe?* enthalten und in Meteoriten des Typs kohlige Chondrite?3 vorkommen (z. B.
Clark et al., 1986.

2 Chondrite stellen einen Anteil von etwa 85 % der auf der Erde gefundenen Meteoriten, sind (a) charakterisiert
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Das Europa-Spektrum ist durch tiefe Absorptionsbanden bei 1.55 und 2.0 pm charakterisiert,
die auf relativ reines Wassereis mit wenig Verunreinigungen hindeuten ( Clark, 1980; Clark et al.,
1986), wie Bild 5.9 (c) zeigt. Die gleiche Abbildung verdeutlicht ferner das Fehlen von Wasse-
reisbanden auf der Io-Oberfliche. Die Tiefe der beiden Eisabsorptionsbanden ist bei Ganymed
geringer, der Anteil von Nichteis-Komponenten im Oberflichenmaterial dementsprechend hoher
(Clark, 1980; Clark et al., 1986). Die im Vergleich zu Europa und Ganymed noch geringere Tiefe
der beiden Absorptionsbanden auf Callisto driickt einen deutlich hoheren Anteil von Nichteis--
Komponenten im Verhéltnis zu Wassereis aus.

Roush et al. (1990) und Calvin und Clark (1991) konnten zeigen, dass Laborspektren von Mi-
schungen der drei Komponenten Wassereis, Serpentin und Magnetit mit teleskopischen Spektren
von Callisto sehr gut iibereinstimmen und die beiden Silikatmineralien mogliche Bestandteile
des dunklen Materials darstellen kénnten. Als mogliche Mineral-Kandidaten fiir den Felsanteil
nennen diese Autoren Schichtsilikate - Serpentine mit Fe- und Mg-Endgliedern - vergleichbar
denen, die auch in der Matrix primitiver kohliger Chondrite vorkommen - und zusétzlich nicht
naher identifizierte opake Minerale.

Calvin et al. (1995) fassten die bis zur Galileo-Mission bekannten spektralen Eigenschaften der
drei Eissatelliten im Wellenldngenbereich 0.2 - 5 um zusammen (Quelle fiir 1. - 4. Calvin et al.
(1995) und darin zitierte Publikationen):

1. Die Mikrostruktur der Europa-Oberflache verdndert sich unter dem Einfluss des Bombar-
dements durch geladene Teilchen der Jupiter-Magnetosphire, die der Callisto-Oberfléche
iiberwiegend durch das Bombardement von Mikrometeoriten.

2. Die spektralen Einheiten auf Ganymed sind denen seiner beiden Nachbarmonde &hnlich.
Die Mikrostruktur seiner Oberfliche weist Einfliisse sowohl der Magnetosphére wie auch
durch Mikrometeoriten-Bombardement auf.

3. Uber die Tiefe der Wassereis-Absorptionsbanden in Verbindung mit der Albedo lassen sich
Aussagen iiber die mittlere Korngréfie und iiber Verunreinigungen des Eises durch dunk-
lere Bestandteile treffen. Die tiefsten Absorptionsbanden, damit das reinste Eisspektrum
mit mittleren Korngréflen von einigen 100 pm findet sich auf der Bugseite von Europa.
Das Eismaterial auf Ganymed ist stidrker verunreinigt als auf Europa, besonders auf der
dunkleren Heckseite. Die mittleren Korngréfien betragen mehrere 100 gm bis 1 mm. Die
Spektren auf beiden Callisto-Hemisphéiren dagegen zeigen stark verunreinigtes Eis an, mit
einer bimodalen Korngrofenverteilung (fein- und grobkornig) auf der Bug- und einer uni-
modalen (grobkornig) auf der Heckseite.

4. Schichtsilikate, die auch in einigen kohligen Chondriten nachzuweisen sind, stellen mogliche
Kandidaten fiir das dunkle Oberflichenmaterial auf Callisto und Ganymed dar.

durch eine der solaren Photosphére dhnlichen chemischen Zusammensetzung, durch (b) eine Textur, die auf
geringe oder keine Verdnderung seit ihrer Entstehung hinweist, und (¢) durch radiometrische Alter vergleichbar
dem Alter des Sonnensystems (Sears, 1997).
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5.6. Zusammensetzung der Oberflichen der Galileischen Eissatelliten

5.6.2. Ergebnisse spektroskopischer Untersuchungen der Galileo-Instrumente SSI und
NIMS

Die sieben Farbfilter der Galileo-SSI-Kamera decken den Spektralbereich von 404 - 986 nm ab
(Belton et al., 1992) (vergl. Bild 6.4 und Tabelle 6.5, Abschnitt 6.2.1). Denk et al. (1998b, 1999b)
konnten auf den drei Galileischen Eismonden mindestens drei spektrale Einheiten nachweisen.
Ein als type I bezeichnetes Spektrum verlduft von 0.4 - 1.0 gm mit nahezu konstanter posi-
tiver Steigung vom Violetten zu vergleichsweise hohem Reflexionsgrad im Roten (Denk et al.,
1999b). Ein dhnliches "rotes” Spektrum, das vermutlich auf Kohlenstoff und organisches Mate-
rial fithrende Silikate hindeutet, zeigen D-Typ-Asteroiden* (Gaffey et al., 1989; Denk et al.,
1998b, 1999b). Die dunklen Regionen auf Ganymed und Callisto sowie dunklere Gebiete auf der
Europa-Heckseite (Einheit brown mottled terrain) konnten dhnliches Material enthalten (Denk
et al., 1998a, 1999b).

Das Spektrum type II ist wie type I charakterisiert durch eine Absorption im Violetten (positive
Steigung von 0.4 - 0.6 pum), verlduft aber anschliefend bis 1.0 pum flacher (Denk et al., 1999b).
Mehrere Materialien konnten fiir Typ-II-Spektren verantwortlich sein: Auf Europa sind hydrati-
sierte Karbonate, Sulfate und Schwefel am wahrscheinlichsten (McCord et al., 1997; Denk et al.,
1998a). In den durch Typ-II-Spektren geprigten dunklen Regionen auf Callisto sind moglicher-
weise Schichtsilikate Bestandteil des Materials an der Oberfliche (Roush et al., 1990; Calvin
und Clark, 1991; Denk et al., 1999b). Typ-II-Spektren prigen zu einem grofien Teil auch die
Ganymed-Oberfliche (Denk et al., 1999a).

Die Absorption im Violetten variiert auf Callisto mit der geographischen Lage, auch wenn keine
ausgeprigte Bug-/Heckseitendichotomie vorliegt (Denk et al., 1999c): Die Gebiete westlich des
Valhalla-Beckens und siidlich des Asgard-Beckens absorbieren weniger stark im Violetten als die
Region 6stlich von Valhalla, erscheinen in Falschfarbendarstellungen also ”blauer”. Bei grofieren
Wellenlédngen sind beide Regionen dagegen nicht zu unterscheiden.

Eine dritte Spektralklasse (type IIT) ist gekennzeichnet durch ein Spektrum mit positiver Stei-
gung zwischen 0.4 und 0.6 pum, aber mit negativer Steigung bei grofleren Wellenlédngen (Denk
et al., 1999b). Diese spektrale Einheit ist in den hellen Ebenen (bright plains units) auf Eu-
ropa zu finden und wahrscheinlich ein Indikator fiir grobkorniges Wassereis (z. B. >> 10um
KorngroBe) (Denk et al., 1998b, 1999c¢).

Fine Besonderheit der spektralen Eigenschaften der Ganymed-Oberflédche ist eine breitenabhén-
gige Zonierung (Denk et al., 1999a,b). Sie ist korreliert mit dem Verlauf der Feldlinien des
Jupitermagnetfeldes: Die mittleren und hoéheren Breiten sind gegeniiber geladenen Partikeln
nicht abgeschirmt im Gegensatz zu den niederen und #dquatorialen Breiten, und die Grenzen
zwischen diesen Zonen fallen mit Farbgrenzen zusammen (Denk et al., 1999a, und Zitate dar-
in). Ein derartiger Einfluss des Jupitermagnetfeldes und demzufolge eine Zonierung spektraler
Eigenschaften fehlt auf Callisto dagegen vollstindig (ebd.).

24D-Typ-Asteroiden kommen vorwiegend im duBeren Asteroidengiirtel und in der Asteroidenfamilie der Trojaner
vor, die sich in den beiden Lagrange’schen Punkten L4 und L5 in der Jupiterbahn um die Sonne aufhalten
(Gradie et al., 1989).

49



5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

In vielen Zielgebieten des NIMS-Instruments auf den drei Eissatelliten dominieren die fiir Was-
sereis charakteristischen Absorptionsbanden (Carlson et al., 1996; McCord et al., 1997, 1998).
So weist die Europa-Oberfliiche mit 85 - 90 % den hochsten Eisanteil unter den Galileischen
Satelliten auf (McCord et al., 1998). Der Eisanteil auf Ganymed variiert etwa zwischen 35 und
80 %, ebenfalls im Einklang mit fritheren Resultaten (Pollack et al., 1978; McCord et al., 1998).
Besonders starke Eisabsorptionen kennzeichnen die stratigraphisch jungen, hellen Krater, z. B.
Osiris, und in den dunklen Gebieten ist ebenfalls Wassereis vorhanden (McCord et al., 1998;
Stephan, 2006).

Auf Callisto ist der Eisanteil mit 20 - 45 % geringer als auf den beiden anderen Galileischen
Eissatelliten (Calvin und Clark, 1991). Die Ergebnisse von NIMS sprechen fiir das Vorhandensein
sowohl weitgehend eisfreier als auch mehr eishaltiger Gebiete, wie bereits von Clark et al. (1986)
und Calvin und Clark (1991) diskutiert. Die stérksten Wassereisabsorptionsbanden sind ebenso
wie bei Ganymed in den jungen, hellen Kratern zu finden, z. B. Burr (McCord et al., 1998).

Neben den Wassereis-Absorptionen sind in den NIMS-Spektren von Callisto oberhalb von etwa
2.5 pm weitere Absorptionsbanden zu sehen, und zwar bei 3.4, 3.88, 4.05, 4.25 und 4.57 um
(McCord et al., 1997, 1998). Bild 5.10 zeigt diese Banden. Folgende Materialien kénnen diesen
Banden zugeordnet werden:

Kohlendioxid: Die stérkste unter diesen fiinf Absorptionsbanden liegt bei 4.25 pym. Ein mogli-

cher Kandidat ist Kohlendioxid, das vermutlich zusammen mit Wassereis und Nicht-Eiskom-
ponenten, z. B. Schwefel fiilhrenden Mineralen, als Clathrat vorkommt (McCord et al., 1997,
1998). Die Tiefe der CO2-Absorption ist besonders markant (a) in einigen, aber nicht in al-
len der hellen, stratigraphisch jungen Krater, (b) im Zentrum des Asgard-Beckens, und (c) auf
weiten Teilen der Heckseite (McCord et al., 1997, 1998; Hibbitts et al., 2000). Ansonsten ist
diese Bande ”gesprenkelt” (mottled) mit teils hoherer, teils geringerer Absorptionstiefe iiber
die gesamte Oberfliche verbreitet (Hibbitts et al., 2000). Die rdumliche Verbreitung der etwa
30 - 40-prozentigen Absorptionstiefe ist auf fast der gesamten Heckseite dagegen ausgeprigt
sinusoidal (ebd.). Der wahrscheinlichste Prozess, der fiir dieses Verbreitungsmuster verantwort-
lich ist, steht in Zusammenhang mit dem rotierendem Jupitermagnetfeld. Die Callisto-Heckseite
wird besténdig durch feinkérnigen Staub bombardiert, und bei einer ausreichenden Menge CO,
in diesem Staub konnte sich eine derartige Ablagerung auf der Heckseite bilden (Hibbitts et al.
(2000), und Zitate darin).

Hibbitts et al. (2000) vermuteten, dass der hohe Gehalt an Kohlendioxid bei vielen der hellen
Krater beim Impakt entsteht, entweder durch ein COs-reiches Projektil, oder indem ein in der
Kruste befindliches CO2-Reservoir exponiert wird. Noch weitgehend ungeklart ist in allen diesen
Féllen, wie das leichtfliichtige COs, das zum Grofiteil entweicht und eine diinne Atmosphére
bildet, nachgeliefert wird. Moglich ist durchaus, dass ein Teil des Kohlendioxids endogenen
Ursprungs und Callisto damit entgegen seiner einfachen Oberflichengeologie thermisch weiter
entwickelt ist als allgemein angenommen (Hibbitts et al., 2000).

Schwefeldioxid: Nahe der Wellenldnge 4.05 pm liegt eine sehr wahrscheinlich durch SOs
verursachte Absorptionsbande (McCord et al., 1997, 1998). Sie ist in den Spektren aller drei
Eissatelliten nachzuweisen.
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Abbildung 5.10.: NIMS-Spektren von Callisto (nach McCord et al. (1997)). Neben den charakteristi-
schen Wassereisbanden bei 1.55 und 2.0 pm sind die vier jenseits von 3.5 pm nachgewiesenen Absorpti-
onsbanden vergroflert dargestellt Weitere Erlduterung siehe Text.

Auf Callisto ist die rdumliche Verbreitung von SOs nur in geringem Mafl mit markanten Ober-
flichenformen korreliert. Einige der jungen hellen Strahlenkrater sind durch einen erhéhten Ge-
halt an SOg charakterisiert (ebd.). Da mogliche Projektile (z. B. Kometen) kein Schwefeldioxid
enthalten, bleiben als Entstehungsursachen (a) der Einschlag in ein SO2-Reservoir in der Kruste,
oder (b) die Entstehung aus anderen, Schwefel und Sauerstoff fithrendem Material durch den
Einschlag (Hibbitts et al., 2000).

Organische Molekiile: Die restlichen drei Absorptionsbanden werden vermutlich durch or-
ganische Molekiile, die Wasserstoff, Kohlenstoff und Schwefel enthalten, erzeugt (McCord et al.,
1997, 1998). Fiir die Absorption bei 4.57 um sind wahrscheinlich C=N-Molekiile verantwort-
lich, die in einer Stoffgruppe namens Tholine (tholins) vorkommen (ebd.). Darunter versteht

man Materialriickstdnde C-, H-, O- und N-fithrender Stoffe, die elektrischen Entladungsstréomen
ausgesetzt waren (ebd.). Eine Reihe von C=N-fithrenden Molekiile enthalten C-H-Gruppen, die
fiir die Absorption bei 3.4 ym verantwortlich sind und aus der CHy /CHjs-Bindung aliphatischer
Kohlenwasserstoffe stammen kénnten (McCord et al., 1997, 1998).
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5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

Wahrscheinlichste Ursache fiir die Absorptionsbande bei 3.88 pm ist die S-H-Bindung (McCord
et al., 1997, 1998). Die Absorption durch dieses Molekiil liegt nicht exakt bei der angegebenen
Wellenldnge, konnte allerdings als Mischung von SOs — HsS, moglicherweise in Verbindung mit
Wassereis, diese Absorption verursachen (ebd.).

5.6.3. Kurzer Uberblick iiber Ergebnisse der Galileo-Instrumente UVS und PPR

Auf allen drei Eissatelliten entdeckte das Ultraviolet Spectrometer (UVS) Wasserstoff-Peroxid,
das auf Europa auch durch NIMS in einem Absorptionsband bei 3.5 ym nachgewiesen werden
konnte (Carlson et al., 1998; Hendriz et al., 1998c). Auf Europa und Ganymed ist HoO9 vor-
wiegend auf die Bugseiten konzentriert, auf Callisto dagegen auf der ganzen Oberfliche mit
Ausnahme des Jupiter abgewandten Teils der Bugseite vorhanden (Hendriz et al., 1998c). Die
Hauptursache fiir die Entstehung von HoO9 auf den Eissatelliten wird im Bombardement der
Oberflachen durch Photonen und/oder durch geladene Teilchen gesehen (ebd.).

Die Heckseiten von Europa und Ganymed erscheinen in dem von UVS erfassten Spektralbereich
dunkler, verursacht durch Einschlige heifler Plasmateilchen aus der ko-rotierenden Jupiterma-
gnetosphire, die kleinere Eiskorner an der Oberflache zerstoren (Hendriz et al., 1998a; Domingue
und Hendriz, 2002). Callisto verhilt sich im Ultravioletten (wie im Sichtbaren) genau umge-
kehrt zu Ganymed und Europa, hier ist die Bugseite dunkler (Domingue und Hendriz, 2002).
Die Zentren der Multiringstrukturen Asgard, Valhalla und des Kraters Lofn?> erscheinen in den
UVS-Daten, unabhéngig von ihrer geographischen Lage auf Bug- oder Heckseite vergleichsweise
hell, hochstwahrscheinlich wegen des hoheren Wassereisanteils an der Oberflédche (ebd.).

Die radiometrischen Eigenschaften der Satellitenoberflichen wurden durch kombinierte Messun-
gen mit Teleskopen von der Erde aus und mit dem Infrared Interferometer Spectrometer (IRIS)
an Bord der beiden Voyager-Sonden bestimmt ( Tamppari et al., 1995). Auf Europa und Gany-
med bewegten sich die gemessenen Temperaturunterschiede in den dquatorialen und mittleren
Breiten zwischen 85 und 110 K bzw. 85 und 145 K (Hanel et al., 1979). Die entsprechenden
Werte fiir Callisto liegen zwischen etwa 80 und 155 K (ebd.). Fiir Callisto wurde eine thermale
Inertia von ca. 2-1073 calem™2 K~ sec /2 bestimmt, etwa doppelt so hoch wie beim Erdmond
(ebd.). Das Material unmittelbar unter der Oberfliche diirfte damit stérker konsolidiert sein
(ebd.).

Messungen mit dem Galileo-Photopolarimeter weichen in einigen Fillen von fritheren Voyager-
Messungen ab. Eine Antikorrelation zwischen Albedo und Temperatur auf Ganymed (d. h. je
dunkler, um so wirmer die Oberfliiche) konnte bestitigt werden (Orton et al., 1996). Die Aqua-
tortemperatur kurz nach Mittag liegt maximal bei 152 K (Voyager: 149 K), aber die Morgen-
temperaturen liegen 10 K {iber frither gemessenen Werten (Orton et al., 1996; Spencer et al.,
1998). Topographische Unterschiede sind hochstwahrscheinlich die Hauptursache fiir thermale
Segregationsprozesse, in denen sich dunkleres Material in wérmeren Bereichen, z. B. in Senken
anreichert, wahrend Eis bevorzugt in kélteren Lagen abgelagert wird, z. B. an zum Pol zeigenden

ZDieser Krater ist bei Hendriz et al. (1998b) noch unter dem alten Namen Adlinda genannt.
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Hénge, oder auf Kdmmen von Bergriicken (ridges) (Spencer et al., 1998). Vergleichbare Prozesse
sind auch auf Callisto nachzuweisen (ebd.).

5.7. Polarisations- und Radareigenschaften der Galileischen Satelliten

Licht, das von einer rauen Oberfliche gestreut wird, ist teilweise linear polarisiert. Die Polari-
sationseigenschaften einer planetaren Oberfliche werden von ihren physikalischen Eigenschaf-
ten (z. B. Vielfachstreuung der Oberflichenpartikel, Diffraktion des Lichts an Teilchenkanten,
Opazitit des Materials) kontrolliert (Veverka, 1977b). Analog zu photometrischen Messungen
bestimmt man das Polarisationsverhalten einer Oberfliche in Abhéngigkeit des Phasenwinkels
a und des Winkels der Bahnbewegung 626.

Bei Io und Europa deuten die niedrigen Polarisationswerte im negativen wie im positiven Be-
reich zwischen -0.1 % und +0.1 % auf fast vollstindig von hellen, durchscheinenden Teilchen,
etwa Frost hin (Dollfus, 1975). Die Polarisationskurve von Ganymed streut stérker als die von
Europa und Io und liegt etwa zwischen Extremwerten von -0.3 % und 0.2 % (Dollfus, 1975). Die
Ganymed-Polarisationskurve bewegt sich etwa zwischen den fiir Frost charakteristischen Werten
(vergleichbar Europa) und denen einer eher silikatischen Oberfldche (ebd.).

Callisto weicht im polarimetrischen Verhalten von den drei anderen Monden ab. Der negative
Bereich erreicht mit -0.9 % ein deutlich tieferes Minimum (Dollfus, 1975). Die Polarisationsei-
genschaften von Callisto zeigen aulerdem deutliche Unterschiede zwischen Bug- und Heckseite.
Die Bugseite ist eher mond-idhnlich (hohe Amplitude des negativen Bereichs), die Heckseite ist
eher Ganymed vergleichbar ist (niedrigere Amplitude des negativen Bereichs) (Dollfus, 1975;
Mandeville et al., 1980; Rosenbush et al., 1997). Es wird vermutet, dass das stéirkere Mikro-
meteoritenbombardement auf der Bugseite und die stérkere Einwirkung durch die ko-rotierende
Jupitermagnetosphére fiir diese Unterschiede verantwortlich sind, aber die genauen Mechanis-
men sind noch ungeklért (Moore et al., 2004).

Radarmessungen der Galileischen Satelliten wurden mit den Parabolreflektor-Antennen des Are-
cibo Observatory in Puerto Rico und der Goldstone Tracking Station in Siidkalifornien durch-
gefithrt. Radar kann eine Eisoberfliche sehr viel tiefer sondieren als eine silikatische Oberflache,
selbst wenn beide &hnliche Regolitheigenschaften (z. B. &hnliche Porosititen) aufweisen (Ostro
und Shoemaker, 1990). Die dielektrische Konstante ist fiir Eis etwa doppelt so gro8 wie fiir
Silikat. In eine silikatische Oberfliche kann Radar deshalb nur etwa einige Meter eindringen,
wihrend in Eis Tiefen von mehreren Zehner- bis Hundertmeter erreicht werden (ebd.).

Die Radarechos der drei Eissatelliten weichen erheblich von denen silikatischer Objekte ab. Als
Hauptgrund fiir diese anomalen Radarechos vermuteten Ostro und Shoemaker (1990), dass die

26Die Polarisation wird als normierte Differenz (in Prozent) der GréBen I; und I> berechnet mit P = (I[; —
I>)/(I1 + I12); I steht senkrecht auf der Ebene des Phasenwinkels, I> liegt in dieser Ebene. Fiir I; > I ist
P positiv, im anderen Fall negativ. Fiir planetare Materialien verlduft P zuniichst negativ fiir a > 0° bis zu
einem bestimmten Phasenwinkel o, bei dem P = 0 gilt (negativer Kurvenast oder negative branch), steigt
bis zu einem Maximalwert Pra. an und tendiert gegen 0, wenn sich « 180° ndhert ( Veverka, 1977b).
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drei Satelliten zwar einen dem Erdmond #dhnlichen Regolith aufweisen, in Eis die durchschnitt-
liche Weglénge fiir die eindringenden Photonen aber ungewohnlich lang ist. Dadurch kann es im
Eisregolith an Grenzflichen unterschiedlicher Dichte und/oder Zusammensetzung zu vielfachen
Totalreflexionen und Refraktionsstreuungen kommen. Resultat ist eine hohe Radaralbedo, bei
Callisto beispielsweise etwa 0.18 (bei Wellenlidngen von 3,5 cm und 13 c¢cm) (Ostro et al., 1992),
verglichen mit etwa 0.025 bei silikatischen Oberflichen.

Die Ergebnisse solcher Radarmessungen, aus denen ein eisreicher Regolith folgt, stehen etwas im
Widerspruch zu den photometrischen und spektralen Messungen, durch die auf allen drei Eis-
satelliten eine signifikante Menge dunkler Nichteis-Komponenten nachgewiesen werden konnte
(Moore et al. (2004), und Zitate darin). Um dies z. B. fiir Callisto zu erkléren, miisste das dunkle
Material (a) entweder weitgehend radar-transparent sein, oder (b) es diirfte nur eine Méchtig-
keit von wenigen Zentimetern aufweisen (ebd.). Die glatten dunklen Kraterebenen kénnten nach
Uberlegungen von Moore et al. (2004) eine wesentlich hohere Méchtigkeit suggerieren, nach
Art von Verwitterungsriickstéinden in ariden terrestrischen Gebieten aber lediglich einen diinne
Schicht von wenigen Zentimetern auf einem iiberwiegend aus Wassereis bestehenden Regolith
darstellen (ebd.). Eine weitere Moglichkeit wére ein dicke Schicht aus dunklem Material in Ver-
bindung mit einer sehr hohen, mit der Tiefe abnehmenden Porositét (ebd.).

5.8. Geophysikalische Eigenschaften und thermische Entwicklung der Galileischen
Satelliten

5.8.1. Tragheitsmoment und innerer Aufbau

Masse, Durchmesser, mittlere Dichte und die an der Oberfléche sichtbaren geologischen Formen
geben Hinweise auf den inneren Aufbau und Differenzierungsgrad eines planetaren Korpers. Eine
weitere signifikante direkt messbare Grofie ist das Tragheitsmoment, das anzeigt, wie stark die
Masse zum Zentrum hin konzentriert ist. Fiir einen kugelférmigen Korper gegebener Masse M
und Radius R wird das Tréagheitsmoment I beschrieben durch die Gleichung:

I =k -MR? (5.5)

Bei einem gezielten, sehr nahen Vorbeiflug der Galileo-Sonde von nur wenigen hundert Kilome-
tern iiber der Oberfléche ldsst sich durch Messung der Dopplerverschiebung der Radio-Trager-
welle die Massenverteilung im Inneren eines Satelliten durch den Wert der multiplikativen Kon-
stante k aus obiger Gleichung angegeben?’. Fiir einen homogenen, d. h. undifferenzierten Koérper
ist £ = 0.4, fiir differenzierte Korper ein & < 0.4 kennzeichnend. Ein Beispiel fiir einen fast un-
differenzierten Korper ist der Erdmond mit & = 0.391 4 0.002 (Anderson et al., 1997a).

?"Hiufig wird in Versffentlichungen auch k = C/M R? geschrieben, wobei C' dem Triigheitsmoment I aus Gl. 5.5
entspricht.
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2
P (GPa)

Abbildung 5.11.: Phasendiagramm von Eis und Wasser (Temperatur in Kelvin aufgetragen gegen den
Druck in Giga-Pascal. Diagramm modifiziert nach Poirier (1982). Eis-Polymorph I besitzt die beiden
Varianten I, (hexagonal) und I. (kubisch). Weitere Erlduterungen im Text.

5.8.2. Wassereis-Polymorphe

Wassereis kommt in Abhéingigkeit von Druck und Temperatur in bis zu zehn Polymorphen mit
unterschiedlicher Kristallstruktur vor, die durch romische Ziffern gekennzeichnet werden (Poiri-
er, 1982). In Bild 5.11 ist das Phasendiagramm von Eis dargestellt. Daraus ist abzulesen, welche
Eisvariante im Inneren von Eissatelliten bei steigendem Druck und Temperatur vorhanden sein
kann.

Eis I bzw. dessen hexagonale Modifikation I}, ist unter den Bedingungen an der Erdoberfliche (>
273 K) stabil. Die kubische Modifikation von Eis I, ist bei niedrigeren Temperaturen stabil (Bild
5.11). Diese Variante konnte auch an den Oberflichen von Eissatelliten mit ihren Temperaturen
von weniger als 200 K vorkommen.

Wenig ist iiber die rheologischen Eigenschaften der Hochdruckmodifikationen von Eis (Eis II -
VIII) bekannt. Die Viskositat fur Eis II ist hoher als fiir Eis I, bei den selben Temperaturen
(> 193 K; vergl. Poirier (1982), und weitere Zitate darin). Eis IT besitzt keinen Schmelzpunkt,
sondern wandelt sich direkt in die Modifikationen Eis IIT oder Eis V um (ebd.). Wie aus Abbil-
dung 5.11 hervorgeht, sind die beiden Modifikationen Eis I und IT bei niedrigen Temperaturen
und nicht zu hohen Drucken stabil.

Die Modifikation Eis VI existiert in einem weiten P-T-Bereich und lasst sich durch Abkiihlung
von Wasser bei Raumtemperatur herstellen (Poirier, 1982). Die hochste Dichte der Eis-Poly-
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morphe weist Eis VII auf (1.5 gcm™ bei 100 K und Atmosphirendruck (ebd.)). In gréBeren
Eissatelliten (z. B. in Ganymed, Callisto oder im Saturnmond Titan) kénnten von auen nach
innen die Polymorphe Eis I (Kruste), Eis II, VI und VIII (Mantel) {iber einem Gesteins- oder
Eis-VII-Kern existieren (Schubert et al., 1986).

5.8.3. Dreischichtenaufbau der Galileischen Satelliten

Die nahen Vorbeifliige der Galileo-Sonde an den vier Galileischen Satelliten bewiesen, dass lo,
Europa und Ganymed differenzierte Korper sind, wie bereits seit Voyager vermutet. Nicht vollig
geklirt ist der innere Aufbau von Callisto, da die Dopplerdaten zwei unterschiedliche Interpreta-
tionen ermoglichen. Bild 5.12 stellt den inneren Aufbau der Galileischen Monde in der heutigen
Sichtweise nach der Galileo-Mission dar.

lo: Die Vorbeifliige der Galileo-Sonde seit Dezember 1995 ergaben fiir Io einen Wert von k =
0.37823 £ 0.00022 (Anderson et al., 1996b). Zum Vergleich liegt der Wert fiir die Erde bei k =
0.334 (Anderson et al., 1997a). Dadurch wurde die bereits nach Voyager postulierte Existenz
eines Metallkerns und der weitere Aufbau in einen festen oder zumindest teilweise geschmolzenen
Mantel und in eine Silikatkruste bestétigt (Schubert et al., 1986; Anderson et al., 1996b).

Europa: Messungen der Dopplerverschiebung bei Galileo-Vorbeifliigen ergaben einen Wert von
k = 0.346 £+ 0.005 und mit hoher Wahrscheinlichkeit einen Dreischichtenaufbau (Schubert et al.,
2004). Abweichend von fritheren Modellen befindet sich im Inneren vermutlich ein Metallkern,
umgeben von einem Mantel aus nicht hydratisierten Silikaten (Anderson et al., 1997b). Der
Silikatmantel ist von einer 150 Kilometer dicken Schicht aus Eis, moglicherweise aber auch
Wasser (vergl. hierzu auch Abschnitt 5.8.4), und diese von einer etwa 10 km méchtigen Kruste

umgeben (Anderson et al., 1997b) (Bild 5.12).

Ganymed: Das Schwerefeld von Ganymed wurde bei den ersten beiden gezielten Vorbeifliigen
(G1 und G2) vermessen. Fiir das Triagheitsmoment bzw. die Konstante k ergab sich daraus ein
Wert von k = 0.3105+0.0028 (Anderson et al., 1996a). Dieser Wert ist verglichen mit anderen
differenzierten Korpern wie Io oder der Erde ausgesprochen niedrig und zeigt, dass Ganymed
eine hohe Massenkonzentration in seinem Innern aufweist (ebd.) (siehe Bild 5.12). Im Zentrum
befindet sich mit hoher Wahrscheinlichkeit ein Metallkern, entweder aus reinem Eisen oder aus
Eisensulfid, umgeben von einem unteren Mantel aus Gestein vermutlich silikatischer Zusammen-
setzung, und einem oberen Mantel aus Eis mit der dariiber liegenden Eiskruste (Anderson et al.,
1996a; Sohl und Spohn, 2000).

Callisto: Vor dem Beginn der Jupiter-Orbittour der Galileo-Sonde war nicht klar, ob Callisto
iiberhaupt in Kern und Mantel differenziert ist, da die Voyager-Bilddaten keine zweifelsfreien
Hinweise auf vergangene vulkanische oder tektonische Aktivitdten enthalten und der Satellit
geologisch vermutlich seit seiner Friithzeit bereits ”tot” zu sein scheint (Schubert et al., 1986;

Schenk, 1995; McKinnon, 1997).

Erst nach dem dritten Vorbeiflug der Galileo-Sonde an Callisto (Orbit C10) konnte ein Wert von
k mit 0.3549 £ 0.0042 genauer bestimmt werden (Anderson et al., 1998, 2001). Callisto kénnte
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demnach wenigstens teilweise differenziert sein, und mehrere Dreischichtenmodelle lieflen sich im
Einklang mit den Dopplerdaten ableiten. Alternativ konnen die Daten aber auch durch einen nur
teilweise differenzierten Korper erkldrt werden (ebd.). In der Sichtweise eines gering differenzier-
ten Callisto haben sich Eis und ein Fels-Metall-Gemisch nicht vollstédndig voneinander getrennt.
Ein Fels-Metall-” Kern” mit einem Radius von etwa dem 0.25-fachen des Callisto-Radius ist ver-
mutlich vorhanden. Dieser Kern wird umgeben von einem Eis-Fels-Gemisch (unterer ”Mantel”),
und einer dufleren, ca. 350 km dicken, relativ reinen Eisschicht (oberer ”"Mantel”) (Anderson
et al., 2001).

Nagel et al. (2000) zogen aus den Ergebnissen der Dopplermessungen die Moglichkeit in Betracht,
dass die Differenzierung von Callisto noch nicht abgeschlossen ist und derzeit noch ablaufen kann.
In ihrem Modell vollzieht sich der Differentiationsprozess durch sehr langsame Konvektion in
einem Eis-Fels-Gemisch, wobei sich der schwerere Felsanteil zum Zentrum absetzt (ebd.).

Die Begriffe Kruste, Mantel, Litho- und Asthenosphére werden bei Eissatelliten nicht in exakt
der gleichen Weise verwendet wie bei den terrestrischen Planeten. Bei der Erde umfasst die rheo-
logisch sprode Lithosphére die Kruste und den oberen Teil des Erdmantels bis in eine Tiefe von
100 - 150 km (unter Kontinenten oder alten Ozeanen; vergl. Windley, 1995). Darunter liegt die
rheologisch zéhere, plastische Asthenosphire, auf der sich die die lithosphérischen Platten ge-
geneinander bewegen (Plattentektonik). Bei Eissatelliten wird héufig entweder von (Eis-)Kruste
und (Eis-)Mantel oder mehr oder weniger gleichbedeutend von Litho- und Asthenosphire ge-
sprochen. Daneben ist fiir die obersten Zehner- bis Hunderterkilometer auch der Begriff ice shell
in Gebrauch (z. B. Spohn und Schubert, 2003). Squyres und Croft (1986) definieren als ”Kru-
ste” die feste duflere Kisschale, die iiber einer Schicht fliissigen Wassers liegt. Die Lithosphére
umfasst in ihrer Definition den auf Deformationen sprode reagierenden oberen, festen Teil ei-
nes Eissatelliten, unabhéngig davon, ob darunter fliissiges Wasser oder wirmeres, duktileres Eis
liegt.

5.8.4. Magnetfelder in den Galileischen Satelliten

Voraussetzung fiir die Entstehung eines magnetischen Dipolfeldes sind Konvektionsbewegungen
in einem elektrisch leitenden fliisssigen Medium, wodurch mechanische in elektrische und magne-
tische Energie umgewandelt wird. Dieser Dynamo erzeugt ein zylinder-symmetrisches Dipolfeld.
In der Erde befindet sich die fliissige leitende Schicht im dufleren Erdkern, bei Jupiter in einer
fliissigen Schicht aus metallischem Wasserstoff?8.

Das Jupitermagnetfeld bewegt sich mit der Rotation des Planeten von 9.5 Stunden mit (Ko-
Rotation) und "iiberholt” deshalb die auf ihren Bahnen um Jupiter kreisenden Galileischen
Satelliten (Khurana et al., 1998). Da diese annéhernd in der Aquatorebene des Jupiter rotieren,
die magnetische Dipolachse und die Jupiter-Rotationsachse aber um 9.5° gegeneinander geneigt
sind, stehen die Satelliten unter dem Einfluss einer zeitlich verdnderlichen Magnetfeldstérke des
Jupiterfeldes.

28Die durchschnittliche Magnetfeldstérke von Jupiter liegt mit 420000 n'T (1 nT = 1 nano-Tesla = 1075 gauss)
um etwa einen Faktor 10 iiber der der iibrigen Planeten.
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Das Magnetometer an Bord der Galileo-Sonde konnte bei gezielten Vorbeifliigen erstmals Ma-
gnetfelder bei Planetenmonden nachweisen. Wahrend das Magnetfeld von Europa und Callisto
in einer oberflichennahen Schicht erzeugt wird, weisen Io und Ganymed in ihrem Kern h6chst-
wahrscheinlich einen Dynamo #hnlich wie bei die Erde oder bei Jupiter auf.

Europa, Callisto: Bei zwei fiir Magnetometermessungen besonders giinstigen gezielten Vorbeiflii-

gen an Europa (Orbits E4 und E14) wurden auffallende Abweichungen vom starken Hintergrund-
feld des Jupiter registriert (Kivelson et al., 1997; Zimmer et al., 2000). Kivelson et al. (1997)
kamen aus einer Analyse ihrer Daten zu der Schlussfolgerung, dass sich eine leitende fliissige
Schicht in einer Tiefe von wenigen hundert Kilometern unter der Oberfliche befindet.

Bei einem spéteren Orbit wihrend der Galileo Millenium Mission (E26) konnte schliefilich zwei-
felsfrei nachgewiesen werden, dass bei Europa kein permanentes, durch einen Dynamo im Kern
erzeugtes Dipolfeld vorliegt, sondern das Magnetfeld dieses Satelliten durch das zeitlich variable
Jupitermagnetfeld in einer leitenden, fliissigen Schicht ungefdhr 200 - 300 km unter der Ober-
fliche, vermutlich in einem salzhaltigen Ozean, induziert wird (Zimmer et al., 2000) (siehe Abb.
5.12).

Wihrend der beiden Vorbeifliige C3 und C9 an Callisto registrierte das Galileo-Magnetometer
eine dhnliche Abweichung vom Hintergrundfeld des Jupiter wie bei Europa (Khurana et al.,
1998). Lediglich die Feldstérke ist mit ~ 40 nT um einen Faktor 5 geringer als bei Europa (ca.
200 nT; ebd.). Ebenso wie bei Europa kénnte das Magnetfeld von Callisto in einem globalen
Wasserozean durch das duflere Jupitermagnetfeld induziert werden (ebd.). Leitfihige Bestand-
teile in diesem Ozean sind wahrscheinlich Salze (z. B. NaCl) oder Sduren (z. B. HaSO4) (ebd.).
Khurana et al. (1998) vermuten, dass sich der Ozean in einer dhnlichen Tiefe wie bei Europa
(200 - 300 km) befindet.

Ungelost ist bei Callisto das Problem, wie das Ausfrieren des Ozeans verhindert werden kann.
Durch die Gezeitenwirkungen ist der Europa-Ozean wahrscheinlich rezent noch fliissig ( Khurana
et al., 1998). Die Gezeitenreibung bei Callisto reicht dagegen nicht aus, um ausreichend Wérme-
energie zu erzeugen. Ein moglicher Ausweg wire das Vorhandensein von den Schmelzpunkt
absenkenden Beimengungen im Ozean, z. B. NH3 (ebd.).

Ganymed, lo: Die Magnetfelder von Ganymed und Io werden durch einen anderen Mechanismus
erzeugt. Bei den ersten Ganymed-Vorbeifliigen der Galileo-Sonde wurde ein relativ starkes Ma-
gnetfeld mit einer Feldstidrke von ~ 750 nT an der Oberfliche gemessen, ebenso bei lo (Kivelson
et al., 1996b,a). Schubert et al. (1996) schlossen aus den Magnetometerdaten auf die Existenz
eines Dynamos im Innern von Ganymed. Der Dynamo wird vermutlich in einem teilweise oder
vollsténdig geschmolzenen Fe- oder FeS-Kern erzeugt (ebd.).

Es besteht auflerdem die Moglichkeit, dass der Ganymed-Eismantel fliissig ist und der Satellit wie
Europa moglicherweise einen globalen Ozean mit einer Dicke von einigen hundert Kilometern
besitzt (z. B. Stevenson, 1996; Neubauer, 1998). Allerdings konnte ein Nachweis durch das
Magnetometer nicht erbracht werden, da das durch den Dynamo im Kern erzeugte Magnetfeld
zu stark ist und die Signatur eines moglichen globalen Ozeans tiberdeckt (ebd.).

Trotz der Existenz eines Metallkerns bei Io (Anderson et al., 1996b) ist nicht gesichert, ob das
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Magnetfeld des innersten Satelliten durch einen Dynamo erzeugt wird. Zumindest ein schwacher
Dynamo kénnte vorhanden sein (Schubert et al., 1996).

5.8.5. Thermische Entwicklungsmodelle der Galileischen Satelliten

Akkretionsenergie, der Zerfall langlebiger und kurzlebiger Radionuklide, Gezeitenwechselwirkun-
gen, und Differentiationsprozesse (z. B. Trennung von Eis und Silikat) liefern im Lauf der Ent-
wicklung eines Planeten oder Satelliten die Hauptenergiequellen fiir endogene Prozesse (Schubert
et al., 1986). Anzeichen von Vulkanismus und Tektonik auf der Oberfldche - bzw. deren Fehlen -
ermoglichen Riickschliisse auf die thermische Geschichte eines spezifischen planetaren Korpers.

Der solare Urnebel kontrahierte sich unter dem Einfluss der eigenen Gravitation und erwirm-
te sich dabei vermutlich bis aus mehr als 2000 K (vergl. Hartmann, 1999). Der Nebel nahm
die Form einer flachen, weniger als 1 AU dicken Akkretionsscheibe an, die schliefilich nahezu
im hydrostatischen Gleichgewicht rotierte. Dadurch verlangsamte sich die Kontraktion, und der
Nebel strahlte die Warmeenergie im Infraroten wieder ab. Mit fallender Temperatur konden-
sierten nach und nach einzelne Stoffe oder Stoffgemenge (Lewis, 1997; Hartmann, 1999), und
zwar unter 1500 K zuerst Metalle und Silikate, dann kohlig-chondritisches Material. Bei etwa
500 K und darunter entstanden hydratisierte Silikate, schliefflich bei etwa 160 K kondensierten
Wassereiskristalle, die in der Zone der spéiteren vier Gasriesen wegen der dort herrschenden
niedrigeren Temperaturen stabil waren und nicht wieder verdampften.

Planetare Korper wuchsen aus kleineren Planetesimalen zu gréflieren Protoplaneten oder Proto-
satelliten heran. Planetesimale wiederum akkumulierten sich aus Staubpartikeln, die aus dem
solaren Urnebel kondensierten und sich zu immer grofleren Aggregaten mit Durchmessern von
nur wenigen Millimetern bis zu mehreren hundert Kilometern zusammenschlossen (Hartmann,
1999). Das Alter der ersten festen Bestandteile des Sonnensystems kann durch radiometrische
Datierung von Meteoriten mit 4559 + 5 Millionen Jahren recht genau eingegrenzt werden (Hart-
mann, 1999, und Zitate darin).

Die Akkretion von Planetesimalen und daraus von Protoplaneten oder Protosatelliten aus dem
solaren Urnebel verlief entweder homogen oder heterogen (vergl. Lewis (1997) und Hartmann
(1999)). Im homogenen Akkretionsmodell bildeten sich Planetesimale und Protoplaneten
bei anfangs niedrigen Temperaturen in etwa der gleichen Zusammensetzung wie der solare Ur-
nebel, aber mit lokalen Unterschieden je nach Entfernung vom Zentrum des Urnebels mit der
spateren Sonne. Chemisch differenzierte Zonen wie Mantel oder Kern im Innern der planetaren
Korper entstanden erst im weiteren Verlauf ihrer Entwicklung. Im heterogenen Akkretions-
modell bildeten sich Planetesimale und Protoplaneten bei einer Anfangstemperatur, die durch
die Warmeentwicklung bei der gravitativen Kontraktion des Urnebels bereits sehr hoch war. Die
Akkretion verlief schneller als die Abkiihlung des protoplanetaren Materials. Zumindest in den
grofleren Planeten oder Satelliten entstanden dadurch bereits chemisch differenzierte Zonen bei
unterschiedlichen Temperaturen. Trotz grofler Unsicherheiten iiber die exakten Entstehungspro-
zesse wird angenommen, dass heterogene Akkretion zumindest bei den terrestrischen Planeten
und den Gasriesen das wahrscheinlichste Bildungsszenario war (z. B. Hartmann (1999)).
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Im Inneren der terrestrischen Planeten stellte die Wérmeerzeugung durch die langlebigen ra-
dioaktiven Isotope 4°K, 232Th, ?3°U und ?*®U die Hauptenergiequelle in ihrer Entwicklung nach
der Akkretion dar (Schubert et al., 1986; Lewis, 1997). Diese Elemente sind in den Chondriten
verbreitet und diirften deshalb auch im Inneren der Eissatelliten vorhanden sein, deren Ge-
steinsanteil als annidhernd chondritisch angenommen wird (Schubert et al., 1986). Ein weiteres
Isotop, das wahrscheinlich einen Beitrag zur Warmeproduktion in der Friithzeit der terrestrischen
Planeten geleistet hat, ist 26 Al, dessen Halbwertszeit mit ~ 700000 Jahren in der Gréfenordnung
der Akkretionszeiten liegt (Runcorn, 1977; Castillo et al., 2007).

In der Friihzeit des Jupitersystems fiihrten Gezeitenwechselwirkungen zu einer Abbremsung
der Umdrehungsgeschwindigkeit der urspriinglich nicht synchron rotierenden Galileischen Sa-
telliten und zu einem Drehimpulsaustausch zwischen den Satelliten und Jupiter. Nach einer
verh#ltnismiifig kurzen Zeit, die in der Gréfenordnung von 10° bis 107 Jahren liegt, stellte sich
schlielich bei jedem Satelliten gebundene Rotation ein (Horedt und Neukum, 1984b).

Io: Beim innersten Galileischen Satelliten wirken sich die Gezeiteneffekte durch Jupiter und
durch die Laplace-Resonanz zwischen lo, Europa und Ganymed (siehe Gleichung 5.1, Abschnitt
5.1) am stérksten aus. Der 1979 in den Voyager-Daten entdeckte intensive Vulkanismus wird
ausschlieflich durch diese Gezeitenkrifte angetrieben (vergl. Peale et al. (1979)). Seit wann dieser
thermische Zustand anhalt, und ob Io vielleicht seit seiner Entstehung immer schon vulkanisch
aktiv war, ist nicht genau bekannt. Mafigeblich ist, wann sich die Laplace-Resonanz zwischen
den drei Satelliten eingestellt hat. Sie konnte (1) bereits seit der Friihzeit bestehen, und die
vulkanische Aktivitét seit dieser Zeit mehr oder weniger konstant gewesen sein (z. B.. Schubert
et al. (1986)). Nach einem anderen Modell (2) hat sich die Laplace-Resonanz erst vor wenigen
hundert Millionen Jahren eingestellt, und To wére erst seit dieser Zeit vulkanisch aktiv ( Yoder,
1979). Ein drittes Modell (3) geht von oszillierenden erzwungenen Exzentrizitéten aus, in denen
Io zwischen einem Zustand mit hohem Warmefluss von ~ 10 Millionen Jahren Dauer und einem
mit niedrigerem von ~ 100 Millionen Jahren Dauer schwankt (Greenberg, 1982; Ojakangas und
Stevenson, 1986).

Europa: Es wird vermutet, dass in Europa genug Akkretionsenergie und ein hoher Radionuklid-
anteil im Inneren vorhanden war, um in einem frithen Stadium der Entwicklung einen Differen-
tiationsprozess in Kern und Mantel zu erméglichen (z. B. Cassen et al. (1982)). Die tektonischen
Formen auf der Europa-Oberfliche werden der Wirkung von Gezeitenkriften zugeschrieben (z. B.
Helfenstein und Parmentier (1985)). Man glaubt nunmehr auch, in globalen Lineamentmustern
Beweise fiir eine sehr langsame nicht synchrone Rotation von Europa entdeckt zu haben (Geissler
et al., 1998; Hoppa et al., 2001). Dieses Phinomen erfordert eine mechanische Entkopplung der
Kruste vom Inneren, die entweder durch einen globalen Ozean oder auch durch duktiles Eis
hervorgerufen wird (ebd.). Die Rotationsperiode von Europa kénnte dabei zwischen 12,000 und
hochstens 250,000 Jahren liegen (ebd.).

Ganymed, Callisto: Derzeit existieren keine thermischen Entwicklungsmodelle, die die Ursachen

der Ganymed-Callisto-Dichotomie zufrieden stellend erkléren kénnten (z. B. Kirk und Stevenson,
1987; Mueller und McKinnon, 1988). In Satelliten, die sich durch homogene Akkretion gebildet
haben und noch undifferenziert sind, werden Aufschmelzungsprozesse nur dann initiert, wenn
die Anfangstemperatur hoch genug ist. Da in der zirkum-Jovianischen Akkretionsscheibe ein

61



5. Die Jupitersatelliten im Uberblick

Temperaturgradient von innen nach auflen herrschte, konnte sich Ganymed, der ndher an Jupiter
liegt, aus wiarmerem Material gebildet haben als Callisto. Diese Tatsache, die groflere Masse
und der hohere Silikatgehalt von Ganymed konnten ausgereicht haben, um die Unterschiede
zwischen beiden Koérpern bereits bei ihrer Entstehung festzulegen (McKinnon und Parmentier,
1986; Lewis, 1997). Andere Autoren sind dagegen der Ansicht, dass die Akkretionsenergie bei
beiden Satelliten ausreichend war, um das Innere in einem als accretional melting bezeichneten
Prozess aufzuschmelzen, und dass dies bei Ganymed durchgreifender erfolgte als bei Callisto
(Parmentier und Head, 1979; Cassen et al., 1980; Coradini et al., 1982).

Obwohl durch die Ergebnisse der Galileo-Mission der innere Aufbau von Ganymed und Callisto
nunmehr klarer erscheint, bestehen weiterhin Schwierigkeiten bei der Erkldrung ihrer unter-
schiedlichen thermischen und geologisch-tektonischen Entwicklungen. Die Ursachen dafiir lie-
gen zur Hauptsache darin, dass (a) das Eis-Silikat-Verhéltnis nur grob abschétzbar ist und
dass (b) die rheologischen Eigenschaften der einzelnen am Aufbau der Satelliten beteiligten
Eis-Polymorphe aus Labormessungen mittlerweile zwar genauer bekannt, aber nur schwer auf
planetare Mafistibe zu extrapolieren sind (Schubert et al., 1981, 1986; Durham et al., 1997,
1998).

Differentiationsprozesse - das Ausfrieren eines fliisssigen Mantels, oder Phasendnderungen von
einem Eis-Polymorph in einen anderen - kénnten eine Volumen- und Oberflichenvergréflerung
und damit verbunden Dehnungstektonik zur Folge gehabt haben, wodurch letztlich das grooved
terrain entstand (Squyres, 1980; Shoemaker et al., 1982; Murchie et al., 1986; Head et al., 1997;
Pappalardo et al., 1998). Ein weiterer Prozess, der Dehnung an der Oberfliche hervorgerufen
haben kénnte, umfasst Konvektionsbewegungen im (festen) Eismantel (solid-state convection)
(Lucchitta, 1980; Shoemaker et al., 1982).

Kirk und Stevenson (1987) modellierten die thermische Entwicklung eines bereits differenzierten
Ganymed (mit Wassereis {iber einem Gesteinsmantel) unter dem Einfluss von Akkretionsenergie
und Radionukliden als einzigen wesentlichen Warmequellen. Die Autoren zeigten, dass mit fort-
schreitender Abkiithlung des Satelliten die Méchtigkeit des Ozeans abnimmt und sich oberhalb
eine Schicht aus Eis I und unterhalb eine Schicht aus Eis-Polymorphen hoéherer Dichte bilden,
in denen Konvektion im Subsolidus auftritt. In einem bestimmten Stadium wird die Dicke des
Ozeans so gering, dass die beiden FEisschichten eine einzige konvektierende Schicht bilden. Dieser
Prozess vollzieht sich iiber einen Zeitraum von mehreren hundert Millionen Jahren (ebd.).

Kurz bevor der Ozean verschwindet, kommt es zu einem von den Autoren als heat pulse bezeich-
neten Phénomen eines deutlich erhohten Warmeflusses. Das zeitliche Einsetzen dieses Wérmeim-
pulses ist abhéngig davon, welche Eisviskositdt dem Modell zugrunde gelegt wird. Bei einer Vis-
kosit#it von 1012 Pas (Pascal-Sekunden) tritt er beispielsweise vor 2.3 Milliarden Jahren auf. In
diesem Stadium steigen Eisdiapire zur Oberfliche, die Dehnungsstress an der Oberfliche und
demzufolge die Entstehung des grooved terrain verursachen (Kirk und Stevenson, 1987).

Mehrere Griinde wurden von den beiden Autoren angefiihrt, warum dieser Wirmeimpuls nicht
auch bei Callisto aufgetreten ist (ebd.). Callisto war wahrscheinlich bereits zu Anfang gerin-
ger differenziert, weniger tief geschmolzen als Ganymed, und besafl im Verhéltnis auch einen
niedrigeren Anteil an Radionukliden. Der um etwa einen Faktor zwei geringere Impaktorfluss
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am Ort der Callistobahn kénnte dazu gefithrt haben, dass eine Eiskruste mit hoherer Viskositét
stabil blieb. Bei Callisto hat somit entweder nie ein derartiger Wéarmeimpuls stattgefunden, oder
er ereignete sich wegen des niedrigeren Anteils von Radionukliden bereits sehr frith (Kirk und
Stevenson, 1987).

Da die Deformationsformen im grooved terrain auf bruchhaftes Verhalten, bedingt durch kurze
Beanspruchungszeiten, hindeuten, eine globale Expansion aber eher einen langsamen und stetig
verlaufenden Vorgang darstellt, folgerten Mueller und McKinnon (1988), dass auf Ganymed ei-
ne weitere Differentiationsphase, moglicherweise verbunden mit einer weitergehenden Expansion
eintrat. Diese Phase nahm sehr rasch an Intensitit zu, klang langsam wieder ab und verursachte
intensive Bruchtektonik, bei der schlieBlich das grooved terrain entstand (so genannte runaway
differentiation (Friedson und Stevenson, 1983) oder second differentiation (Mueller und McKin-
non, 1988)). Der zeitliche Verlauf dieser Phase in diesem Modell weist Ahnlichkeiten mit dem
Wiarmeimpuls-Modell von Kirk und Stevenson (1987) auf. Mueller und McKinnon (1988) ver-
muteten, dass Callisto im Gegensatz zu Ganymed nicht die Phase dieser zweiten Differentiation
erreichte, oder dass diese Phase so friith ablief, dass ihre Spuren nicht mehr erhalten sind und
die Oberfléche deshalb ihr tektonisch weitgehend unbeanspruchtes Aussehen bewahrte.

Zusétzlich zu diesen moglichen Ursachen der Ganymed-Callisto-Dichotomie besteht ein weiterer
bedeutender Unterschied zwischen den beiden Satelliten im Einfluss von Gezeitenkriften. Mal-
hotra (1991), Showman und Malhotra (1997) und Showman et al. (1997) vermuteten, dass die
drei Satelliten Io, Europa und Ganymed in ihrer Vergangenheit mehrere Stadien Laplace-dhnli-
cher Bahnresonanzen durchlaufen haben kénnten, bis sich schliellich die gegenwirtige Laplace-
Konfiguration einstellte. Callisto ist weiter von Jupiter entfernt als Ganymed und befindet sich
zumindest rezent nicht in einer Laplace-Resonanz mit seinen inneren Nachbarmonden. Callisto
miisste sich in der Vergangenheit auf einer wesentlich exzentrischeren Bahn bewegt haben, damit
vergleichbare Gezeitenkrifte auf den Satelliten hétten einwirken koénnen (Cassen et al., 1980).
Der duflerste Galileische Satellit befand sich aber im Lauf seiner Geschichte vermutlich nie in
einer Bahnresonanz mit seinen Nachbarmonden, und das Fehlen einer derartigen Resonanz mit
einer Erhchung der Exzentrizitat wird als weitere mogliche Ursache fiir die Unterschiede in den
Entwicklungen von Ganymed und Callisto angesehen ( Tittemore, 1990; Malhotra, 1991).

Abschlieend seien die in den vorangegangenen Abschnitten 5.8.3 bis 5.8.5 diskutierten mogli-
chen Unterschiede zwischen den beiden Nachbarsatelliten Ganymed und Callisto noch einmal
kurz zusammengestellt:

1. Callisto akkmulierte sich vermutlich homogen, Ganymed heterogen. Alternativ kénnte sich
Ganymed ebenfalls homogen akkumuliert und nachtréiglich differenziert haben (McKinnon
und Parmentier, 1986).

2. Callisto hat sich in einer kélteren Region der zirkum-Jovianischen Akkretionsscheibe als
Ganymed akkumuliert (McKinnon und Parmentier, 1986).

3. Nach Galileo-Dopplermessungen ist Ganymed vollstdndig, Callisto dagegen nur gering dif-
ferenziert (Anderson et al., 1996a, 1998, 2001).

4. Im Kern von Ganymed wird ein magnetisches Dipolfeld erzeugt (Kivelson et al., 1996a).
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. Das Magnetfeld von Callisto wird in einer leitenden, fliissigen Schicht durch das Jupiterma-

gnetfeld induziert. Mit hoher Wahrscheinlichkeit ist ein Wasserozean vorhanden (Khurana
et al., 1998). Ein Wasserozean wird bei Ganymed ebenfalls angenommen, ist aber wegen
der Stirke des Dipolfeldes nicht nachweisbar (ebd.).

. Der Silikatanteil im Gesamtaufbau ist bei Ganymed hoher als bei Callisto, damit ist der

Anteil von moglichen Wirme erzeugenden Radionukliden bei Ganymed ebenfalls hoher als
bei Callisto (McKinnon und Parmentier, 1986).

. Ganymed und die beiden inneren Galileischen Satelliten Io und Europa befanden sich

in ihrer Geschichte wahrscheinlich mehrfach in Bahnresonanzen, #hnlich der rezenten
Laplace-Resonanz ( Tittemore, 1990; Malhotra, 1991; Showman und Malhotra, 1997; Show-
man et al., 1997). Die Exzentrizitit von Ganymed erhéhte sich dadurch deutlich, und die
dabei entstehenden Gezeitenkrifte haben zur Erwdrmung und zur endogenen Aktivitét
beigetragen. Die Bahnexzentrizitit bei Callisto war dagegen nie hoch genug, um endogene
Aktivitdten in Gang zu setzen (ebd.).



