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Zusammenfassung

In der vorliegenden Arbeit werden Methoden der Erdsystemanalyse auf die
Untersuchung der Habitabilitdt terrestrischer Exoplaneten angewandt. Die
thermische Evolution eines Planeten wird dabei in Zusammenhang mit der
Leuchtkraftentwicklung seines Zentralsterns gebracht. Ausgehend von einem Modell
fur die Erde im Sonnensystem wird ein Erdzwilling um andere Zentralsterne
betrachtet und danach ein massereicherer erdahnlicher Planet untersucht.

Mit Hilfe eines thermischen Evolutionsmodells mit volatilenabhangiger Rheologie flr
die Gesamtmantelkonvektion der Erde wird die sogenannte geophysikalische
Antriebsrate GFR bestimmt, die den Einfluss der vulkanischen Aktivitat und der
Kontinentflache auf das globale Klima in Kurzform beschreibt. Zur Definition einer
photosynthetisch-aktiven habitablen Zone (pHZ) wird eine hypothetische globale
Biosphare parametrisiert, deren Lebensformen eine Temperaturtoleranz von 0°C bis
100°C besitzen und bis zu einem minimalen CO,-Partialdruck von 10 bar
Photosynthese ausiiben kdnnen. Ein einfaches Klimamodell liefert bei gegebener
Leuchtkraft des Zentralsterns und CO,-Konzentration der planetaren Atmosphéare
die Oberflachentemperatur, die in die Berechnung der Produktivitdt der Biosphare
eingeht. Abhangig vom Kontinentwachstumsszenarium ergibt sich fur die Erde eine
Uberlebensspanne der Biosphare ts von 650 bis 850 Millionen Jahren. Die pHZ
verschiebt sich zunachst zeitlich mit Zunahme der Sonnenleuchtkraft nach aul3en
und verengt sich dann durch die thermische Entwicklung des Planeten, bis sie
vollkommen verschwindet. Dieser Zeitpunkt entspricht einem optimalen Erdabstand
zur Sonne von etwa 1,1 AE bei dem sich t; um etwa 1 Milliarde Jahre verlangert.
Heute erstreckt sich die pHz im Sonnensystem von 0,954 AE bis 1,221 AE. Die pHZ
Iasst sich fir Erdzwillinge auch um andere Zentralsterne bestimmen, indem man die
Leuchtkraftentwicklung auf der Hauptreihe dieser Sterne parametrisiert.

Mit der Hilfe eines Skalengesetzes fiir Masse und Radius von R « M %?" wird die
thermische Evolution von Supererden berechnet und die entsprechenden GFR-
Werte bestimmt. Supererden sind massereiche (bis zu 10Mg), felsige Planeten mit
einer der Erde ahnlichen chemischen und mineralischen Zusammensetzung ohne
eine signifikante Gashdlle aus H, und He. Ihr Wassergewichtsanteil liegt unter 10%.
Je massereicher der Planet ist, desto groRer sind die resultierenden GFR-Werte und
entsprechend langer ist die maximale Lebensspanne t..x. Die GFR-Werte und
sind fur einen Planeten mit definierter Masse umso kleiner, je mehr seine
Oberflache mit Kontinenten bedeckt ist. FUr Supererden, die keine ausgepragten
Land- oder Wasserwelten sind, konnte ein Skalengesetz ermittelt werden:  fyax oc
M %' GroRere tn.«-Werte fiihren nicht notwendigerweise zu einer Verlangerung der
Habitabilitdt von Supererden. Die Lebensspanne kann auch durch das Ende der
Hauptreihenentwicklung des Zentralsterns begrenzt sein. Fir massearmere
Hauptreihensterne bis 0,9 Sonnenmassen (K- und M-Sterne) ist aber die
Uberlebensspanne einer parametrisierten, photosynthetisch-aktiven Biosphéare
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immer durch t,.x bestimmt und nicht durch die Sternentwicklung limitiert. Die
Anwendung der beschriebenen Methoden auf das Planetensystem Gl 581, das
vermutlich einen Planeten von NeptungréRe und zwei Supererden beherbergt, zeigt,
dass sich die gebunden rotierende 8Mg-Supererde Gl 581d in der pHZ befindet.

Ward und Brownlee stellten 1999 in ihrem Buch Rare Earth die These auf, dass
komplexes Leben im Universum vermutlich sehr selten ist, wohingegen primitives
Leben weit verbreitet sein kdnnte. Im Rahmen dieser Arbeit wird versucht, die Rare-
Earth-Hypothese erstmals zu quantifizieren. Dazu wird die aufgestellte Theorie zur
pHZ angewandt und eine hypothetische Biosphare parametrisiert, die
unterschiedliche Temperatur- und CO.-Toleranzen fiir komplexe und primitive
Lebensformen unter Beachtung der extremen Bedingungen am aufleren Rand der
pHZ annimmt. Die mittlere Anzahl von komplex und primitiv belebten Erdzwillingen
wird mit Hilfe der Planetenbildungsrate in der Milchstrale und der berechneten
GrofRle der pHZ fir beide Lebensformen bestimmt. Komplex belebte Planeten waren
demnach mindestens 100mal seltener. lhre maximale Anzahl wurde vor 1,8
Milliarden Jahren erreicht und sinkt seitdem. Mit einer Wahrscheinlichkeit von 98%
konnte der nachste, mit primitiven Leben besiedelte Planet 30 Lichtjahre entfernt
sein. Der nachste mit komplexem Leben besiedelte Erdzwilling ware dagegen 130
bis 200 Lichtjahre entfernt. Vorausgesetzt, die Modellergebnisse treffen zu, dann
koénnten die zukinftigen Missionen DARWIN (ESA) mit einer Wahrscheinlichkeit von
27% - 65% und TPF (NASA) mit 6% - 20% in der Lage sein, mindestens einen
Planeten mit einer komplexen Biosphare in ihrem angenommenen
Beobachtungsbereich nachzuweisen.

Xl



ABSTRACT

Abstract

In this thesis methods of Earth system analysis are applied to the investigation of
the habitability of terrestrial exoplanets. Therefore the thermal evolution of a planet
is linked to the luminosity evolution of its central star. Based on a model of the Earth
in the solar system an Earth twin orbiting an arbitrary main sequence star is
investigated and subsequently the analysis is extended to more massive Earth-like
planets.

With the help of a thermal evolution model for the Earth with volatile dependent
rheology for whole mantle convection we determine the so-called geophysical
forcing ratio (GFR). It describes the influence of the volcanic activity and the
continental area on the global climate in the most concise form. For the definition of
the photosynthesis-sustaining habitable zone (pHZ) a hypothetical global biosphere
is parameterized. The appropriate life forms feature a temperature tolerance from
0°C to 100°C. They are able to perform photosynthesis down to a minimum CO,
partial pressure of 10° bar. For given a central star luminosity and CO,
concentration of the planetary atmosphere a simple climate model yields the surface
temperature, which enters into the calculation of the productivity of the biosphere.
Dependent on the continental growth scenario the life span of the terrestrial
biosphere {5 is 650 to 850 million years. Firstly, with increasing solar luminosity the
pHZ shifts outwards in time and afterwards due to the thermal evolution of the planet
it narrows until it vanishes. This point in time when the pHZ vanishes correlates to
an optimum distance of the Earth from the Sun of about 1.1 AU. The {; is extended
at about 1 Ga. At present the pHZ in the solar system ranges from 0.954 AU to
1.221 AU. For Earth twins it can also be determined around other main sequence
stars.

With the help of a scaling law for mass and radius of R a M %%’ the thermal evolution
of super-Earths is calculated and the GFR values are determined. Super-Earths are
massive (up to 10Mg) rocky planets with a chemical and mineralogical composition
like Earth. They do not have a significant gaseous envelope of H, and He. Their
water weight fraction stays below 10%. The GFR values increase with planetary
mass resulting in an extended maximum life span of the biosphere t,.x . GFR values
and fnax for a planet with a given mass are as smaller as more planetary surface is
covered by continents. For Super-Earths, which are no pronounced land or water
worlds, a scaling law can be formulated: tnax «« M %'. Bigger values for fmay are not
necessarily resulting in a longer duration of habitability. In fact the pHZ of super-
Earths can be limited by the end of the main sequence evolution of the central star.
For less massive stars up to 0.9 solar masses (K and M stars) the realised life span
of the parameterised photosynthetic biosphere is always determined by f..x and not
by the nuclear time span of the host star. The application of the methods to the
planetary system around Gl 581 shows that the tidally locked super-Earth Gl 581d
with 8Mg orbits its central star within the pHZ.
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ABSTRACT

In 1999 in a book named Rare Earth Ward and Brownlee argued that complex life
may be very rare in the Universe while primitive life is likely common and
widespread. For the first time we tried to quantify this Rare-Earth-Hypothesis.
Therefore the introduced theory of the pHZ is applied and a hypothetical biosphere
assuming different temperature and CO, tolerances for complex and primitive life
forms under extreme conditions at the outer edge of the pHZ is parameterized. The
average number of Earth twins that could harbor complex and primitive life forms
was calculated with the help of the planet formation rate in the Milky Way and the
size of the pHZ for both life forms. Planets predicted to bear complex life are 100
times rarer than primitive life bearing planets. The maximum abundance of such
planets was around 1.8 Ga before present and is subsequently declining. The
distance to the closest planet inhabited by primitive life is 30 lyr, and the probability
of finding this planet within this distance is 98%. In contrast, the distance to the
closest Earth twin inhabited by complex life might be 130 to 200 lyr. If the model
predictions are accurate, at least one planet with a complex photosynthetic-active
biosphere could be found during the future DARWIN — ESA (probability of 27% to
65%) and TPF — NASA (probability of 6% to 20%) missions given their predicted
detection range.
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EINLEITUNG

1. Einleitung

1.1 Die Entwicklung des Weltbildes

Noch vor drei Jahrhunderten war das uns heute so selbstverstandliche
heliozentrische Weltbild Ursache heftiger Auseinandersetzungen zwischen der
Kirche und den Naturwissenschaftlern. Das ptolemaische oder geozentrische
Weltbild war bis dahin das beherrschende Fundament der Glaubensauslegung in
Fragen der natirlichen Schépfung. Es war undenkbar, dass die Erde ihren géttlich
bestimmten Platz nicht im Zentrum der Sterne einnahm.

Kopernikus (1473-1543), angeregt durch antike Uberlieferungen und seine
astronomischen  Studien, entwarf ein heliozentrisches Weltbild. Diese
kopernikanische Lehre wurde durch Johannes Kepler's (1571-1630) Gesetze der
Planetenbewegung gestitzt. Giordano Bruno (1548-1600) schrieb 1584 in De
Iinfinito universo e mondi (Uber das Unendliche, das Universum und die Welten):
.ES gibt zahllose Sonnen und zahllose Erden, die alle genauso um ihre Sonnen
kreisen wie die sieben Planeten unseres Systems. Wir sehen nur die Sonnen, weil
sie die grél3ten Himmelskérper sind und leuchten, wahrend ihre Planeten unsichtbar
fiir uns bleiben, weil sie kleiner sind und nicht leuchten. Die zahllosen Welten im
Universum sind nicht schlechter und nicht weniger bewohnt als unsere
Erde...Verwerft die Theorien, nach denen die Erde der Mittelpunkt des Universums
ist!" Seine Ansicht, dass die Erde nicht allein im Universum ist und dass ein direkter
Blick auf extrasolare Planeten schwer mdglich sein kdnnte, entspricht dem heutigen
Wissensstand. Die Erkenntnis, dass das Sonnensystem nur einen winzigen Teil des
gesamten Universums darstellt, setzte sich erst ab dem 18. Jahrhundert durch.

1.2 Die Suche nach Leben im Sonnensystem

Der Glaube, es existiere intelligentes Leben auf anderen Himmelskdrpern, reicht
weit in die Antike zurlick. So schrieb Metrodorus, ein griechischer Philosoph des
vierten Jahrhunderts vor Christus: ,Die Erde als einzige bevélkerte Welt im
unendlichen Weltraum zu betrachten ist genauso absurd wie die Behauptung, nur
ein Samen in einem ganzen mit Hirse beséaten Acker werde sprieBen.“ Epikur, ein
griechischer Denker des vierten vorchristlichen Jahrhunderts, schrieb: ,Es gibt
unendlich viele Welten, manche &hnlich, manche unéhnlich unserer Welt ... Wir
miissen glauben, dass es in sémtlichen Welten Tiere und Pflanzen gibt, so wie wir
sie von unserer Welt her kennen.”

Mit dem ersten kinstlichen Satelliten in der Erdumlaufbahn begann 1957 eine neue
Epoche. Seitdem ist die genauere Untersuchung des Sonnensystems durch die



EINLEITUNG

bemannte und unbemannte Raumfahrt moglich und die bis dahin aufgestellten
Theorien Uber Leben auf anderen Planeten konnten auf den Prifstand kommen.

1962 bestimmte die Raumsonde Mariner 2 die thermische Strahlung der Venus mit
425°C. Weitere Sonden stellten fest, dass die Atmosphare Sauren enthalt und tber
90 bar Bodendruck aufweist. Schon Ende der 60er Jahre war damit klar, dass es auf
der Venus kein Leben geben konnte.

Mars stand seit 1877 mit Schiaparelli’'s Entdeckung eines Netzes von 79 Canali als
Kandidat fur einen belebten Planeten im Mittelpunkt des Interesses. 1965 flog die
Sonde Mariner 4 erstmals am Mars vorbei. 1970 kreiste Mariner 9 in einer
Umlaufbahn um diesen Planeten. 1976 landeten Viking 1 und 2 erstmals auf der
Oberflache mit der Aufgabe, Anzeichen flir Leben zu finden. Beide Sonden
analysierten Bodenproben mit Hilfe von drei biologischen Experimenten. Beide
Sonden konnten kein Leben nachweisen. 1984 fand eine Antarktisexpedition in den
Allan Hills den Meteoriten ALH84001. Er wurde 1993 als 4,5 Milliarden Jahre alter
Marsmeteorit identifiziert. 1996 meldeten McKay et al. die Entdeckung chemischer
Biomarker und méglicher Mikrofossilien in  ALH84001. Heute halt man eine nicht-
biologische Entstehung der Strukturen in diesem Meteoriten fiir wahrscheinlicher
(Golden et al. 2004). Es bleibt die Vermutung, dass der Mars vor der Erde Leben
gebildet haben kénnte, aber nach etwa 1 Milliarde Jahren seine Atmosphare und
das Wasser verlor.

Im Jahr 1997 startete die Cassini/Huygens-Mission zum Saturnsystem. Das
Raumfahrzeug Cassini erreichte im Jahr 2004 eine Umlaufbahn um den Saturn und
erforscht seitdem den Riesenplaneten und seine Monde. Die Sonde Huygens wurde
Ende 2004 von Cassini abgetrennt und landete am 14. Januar 2005 erfolgreich auf
Titan. Auf dem Saturnmond kénnte es Leben geben. Wenn es auf Titan tatsachlich
Flisse und Seen aus flissigem Methan gibt (die Bilder der europaischen Sonde
Huygens sprechen dafiir), dann kann nach Ansicht einiger Wissenschaftler diese
Flissigkeit die Rolle tGbernehmen, die Wasser fir das Leben auf der Erde spielt
(Benner et al. 2004).

Der Galileo-Orbiter erreichte das Jupitersystem im Dezember 1995 und beobachtete
unter anderem den Mond Europa. Durch den Gezeiteneffekt von Jupiter und den
anderen Monden ist dessen Oberflache auliergewdhnlich eben, es sind kaum Krater
zu sehen, dafir viele Risse und Spalten in der Oberflache aus Eis. Die Aufnahmen
von Galileo lassen vermuten, dass durch einige Spalten erst vor kurzer Zeit Wasser
aufgequollen ist. Unter einer kilometertiefen Eisschicht kénnte sich ein Ozean
befinden. Damit ware zumindest eine der Voraussetzung fir Leben - flissiges
Wasser - gegeben. Als Energie kdme die Aufheizung durch die Gezeitenreibung in
Frage.

Bis zum heutigen Tag konnte noch kein Leben auf anderen Planeten oder Monden
in unserem Sonnensystem zweifelsfrei nachgewiesen werden. Dabei spielt sicher
eine Rolle, was fur Lebenszeichen man vermutet und wie man diese Lebenszeichen
(Biomarker) detektieren kann. Grundlegende Arbeiten zur Beantwortung der Frage,
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ob es Leben auf Planeten aullerhalb unseres Sonnensystems gibt, wurden von
Lovelock (1965, 1975) und Hitchcock und Lovelock (1967) durchgefuhrt. Sie
diskutierten die generellen Wechselwirkungen zwischen Leben und planetarer
Umgebung.

1.3 Die Entdeckung extrasolarer Planeten

Die ersten Planeten Uberhaupt, die auflerhalb unseres Sonnensystems entdeckt
wurden, umkreisen den Pulsar mit dem Namen PSR B1257+12. Der erste
Exoplanet in einem Orbit um einen sonnenahnlichen Stern wurde 1995 von Mayor
und Queloz vom Observatorium Genf mit Hilfe der Radialgeschwindigkeitsmethode
entdeckt. Der Planet 51 Peg b kreist im 4,2-Tage-Takt um den etwa 40 Lichtjahre
von der Erde entfernten Stern Pegasus 51 und hat 0,47 Jupitermassen.

Exoplaneten im Orbit um sonnenahnliche Sterne konnen bis heute nicht mit
Teleskopen direkt beobachtet werden, da sie sehr lichtschwach sind. Sie werden
von dem um ein Vielfaches helleren Zentralstern Uberstrahlt. Deshalb kommen
bislang fir den Nachweis solcher Planeten hauptsachlich indirekte Methoden in
Betracht:

e die Transitmethode (Helligkeitsschwankungen des Sterns durch Abdeckung
vom Planeten wahrend der Durchquerung der Sichtachse),

e die Radialgeschwindigkeitsmethode  (spektrale  Untersuchung der
Bewegungskomponente des Sterns in Sichtrichtung, verursacht durch die
Bewegung von Stern und Planet um den gemeinsamen Schwerpunkt),

o die astrometrische Methode (Messung der Bewegungskomponente des
Sterns quer zur Sichtrichtung relativ zu anderen Sternen, ebenfalls
verursacht durch die Bewegung von Stern und Planet um den gemeinsamen
Schwerpunkt) und

e die Gravitational-Microlensing-Methode (Verstarkung des Lichts eines
Hintergrundobjekts durch Gravitationslinsenwirkung eines
Vordergrundsterns).

Bis heute konnten mehr als 200 Exoplanetenkandidaten indirekt ermittelt werden
(Die Enzyklopadie der extrasolaren Planeten: http://exoplanet.eu). In seltenen Fallen
sind die heutigen Teleskope in der Lage, Exoplaneten direkt zu finden. Das ist nur
moglich, wenn der Planet sehr groR3, weit vom Stern entfernt und jung ist, so dass er
heid ist und intensive Infrarotstrahlung emittiert. Bisher wurden 4
Planetenkandidaten mit bildgebenden Methoden beobachtet. Nur in einem Fall
wurde der Planetenstatus bisher bestatigt (Chauvin et al. 2004).

Bei fast allen bislang entdeckten Kandidaten handelt es sich um Riesenplaneten.
Mit Voranschreiten der Technik konnten jetzt aber auch kleinere Objekte, die nur
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einige Erdmassen (Mg) besitzen, nachgewiesen werden. Udry et al. (2007)
veroffentlichten aktuell die Entdeckung von zwei sogenannten Supererden mit etwa
5Mg und 8Mg um den Roten Zwerg Gliese 581 im Sternbild Waage, der ungefahr 20
Lichtjahre entfernt ist. Der kleinere Planet Gl 581c wurde sogar als Zweite Erde
gefeiert, da er von seinen Dimensionen der bisher erdahnlichste entdeckte Planet ist
und fir seine Oberflache Temperaturen vermutet wurden, die die Existenz von
flissigem Wasser ermaoglicht hatten. Tatsachlich erhalt er relativ mehr Strahlung von
GL 581 als die Venus von der Sonne und ist damit vermutlich unbewohnbar.

Die aktuellen Entdeckungen zeigen die Wichtigkeit wvon umfassenden
Habitabilitdtsuntersuchungen flr extrasolare Planeten. Zur Beantwortung der Frage,
ob es auf diesen Planeten Leben geben kdnnte, muss man feststellen, ob sie ihren
Zentralstern innerhalb der habitablen (bewohnbaren) Zone umkreisen. Dazu sind
die Betrachtung der Entwicklung des Sterns und des Planeten notwendig. Weitere
Faktoren, die die Habitabilitat eines Exoplaneten limitieren konnen wie z.B. die
Bahnstabilitdt oder das Vorhandensein eines Magnetfeldes, sollten ebenfalls
abgeschatzt werden.

1.4 Vom Modell Erde zu Exoplaneten

Um Aussagen Uber die Bewohnbarkeit extrasolarer Planeten machen zu kénnen,
sollte man in erster Naherung Erkenntnisse Uber das Erdsystem auf extrasolare
Planetensysteme Ubertragen. Hierbei kann man Modelle der Erdsystemanalyse
nutzen. Der Planet Erde wird dazu als ein sich entwickelndes, offenes System mit
Selbstregulationsprozessen betrachtet. Den externen Haupteinfluss hat die
Evolution der Sonne. Intern wird das System durch die thermische Evolution der
festen Erde angetrieben. Ein Modell koppelt die zunehmende Sonnenleuchtkraft, die
Verwitterungsrate der Silikatgesteine und die globale Energiebilanz. So ist es
moglich, den CO,-Partialdruck in der Atmosphare und im Boden, die mittlere globale
Oberflachentemperatur und die Bioproduktivitat als Funktionen der Zeit zu
berechnen. Der wesentliche Punkt dabei ist das langskalige Gleichgewicht im CO.-
Haushalt der Atmosphare. Dieses Gas entweicht aus dem Erdinneren durch
geodynamische Prozesse und wird von der Atmosphare aufgenommen. Durch
Verwitterung wird der Atmosphare CO, wieder entzogen und durch
Subduktionsprozesse dem Erdinneren zugefihrt. Mit Hilfe der Definition einer
photosynthetisch-aktiven Biosphare in einem bestimmten Temperatur- und CO,-
Partialdruckbereich kann man die Lebensdoméne der Erde bestimmen. Durch den
modellhaften Austausch der Sonne durch einen anderen Hauptreihenstern, erhalt
man dann Aussagen Uber Erdzwillinge in extrasolaren Planetensystemen. Die
Skalierung der thermischen Evolution flir massereichere Planeten erlaubt zusatzlich
Aussagen Uuber die Habitabilitat von Supererden.
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1.5 Gliederung der Arbeit

Kapitel 2 dieser Arbeit befasst sich mit einer ausflihrlichen Beschreibung des
Erdsystemmodells. Zuerst wird die thermische Entwicklung der Erde dargestellt.
Danach wird ein einfaches Bilanzmodell flir den globalen Kohlenstoffkreislauf
entwickelt, mit dessen Hilfe die Uberlebensspanne der Biosphére berechnet werden
kann. Anschlieend wird die photosynthetisch-aktive habitable Zone fiir die Erde um
die Sonne definiert und auf andere Zentralsterne erweitert.

Kapitel 3 befasst sich mit der Beschreibung von Supererden, d.h. Planeten mit einer
bis zu 10 Mal groReren Masse als die der Erde. Mit Hilfe von skalierten Parametern
wird ihre thermische Entwicklung berechnet, die Uberlebensspanne der Biosphére
in Abhangigkeit von der Planetenmasse ermittelt und die photosynthetisch-aktive
habitable Zone in Abhangigkeit von der Leuchtkraft des Zentralsterns bestimmt. Der
entwickelte Modellansatz wird auf das extrasolare Planetensystem Gliese 581
angewandt, um Aussagen uber die Habitabilitat der zwei dort entdeckten
Supererden machen zu koénnen.

In Kapitel 4 wird eine spezielle Anwendung der hier dargestellten Definition der
photosynthetisch-aktiven habitablen Zone prasentiert. Ausgehend von der
Berechnung der moglichen Anzahl habitabler erdahnlicher Planeten in der
Milchstralle soll die Haufigkeit, wie viele von ihnen mit komplexen Lebensformen
besiedelt sein konnten, abgeschatzt werden. Das Ergebnis ist eine erste
Quantifizierung der Rare-Earth-Hypothese von Ward und Brownlee (1999), die
besagt, dass komplexe Lebensformen — Pflanzen, Tiere und Pilze — vermutlich sehr
selten im Universum vorkommen, wahrend primitives Leben weit verbreitet sein
konnte.
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2. Erdsystemmodell

2.1 Das thermische Evolutionsmodell

2.1.1 Einflhrung

Mit der Hilfe von parametrisierten Modellen fur die Gesamtmantelkonvektion kann
man die thermische Entwicklung der Erde und anderer Planeten untersuchen.
Parametrisierte Konvektionsmodelle sind im Gegensatz zu vollstandig dynamischen
Berechnungen (3-D-Mantelkonvektion) stark vereinfachte Modelle. Sie haben
allerdings den Vorteil, dass man mit ihrer Hilfe ohne aufwéandige
Computersimulationen einen adaquaten Parameterbereich der Erde untersuchen
kann. Ihr Einsatz ist besonders dann gegeben, wenn man Berechnungen durchfihrt,
die sich Uber das Alter der Erde erstrecken und hohe Rayleighzahlen (ein Mal} fur
die Starke der Konvektion im Mantel) voraussetzen. Die thermische Entwicklung von
terrestrischen Exoplaneten kann mit solchen Modellen ebenfalls auf einfache Weise
simuliert werden. McNamara und van Keken (2000) konnten zeigen, dass die
Ergebnisse der parametrisierten Gesamtmantelkonvektion (im Gegensatz zur
geschichteten Konvektion) am besten die langfristige Abkuhlung der Erde abbilden.
Manteltemperatur und Mantelwarmefluss nehmen mit der Zeit ab, wahrend die
Viskositat des Mantels zunimmt. Parametrisierte Konvektionsmodelle demonstrieren
den sogenannten Thermostateffekt, d.h. die Selbstregulierung der Manteltemperatur
Uber die temperaturabhangige Viskositat.

Jackson und Pollack (1984) analysierten zum ersten Mal den Einfluss einer
volatilen-abhangigen Mantelrheologie auf die thermische Entwicklung der Erde. Sie
wiesen nach, dass der Volatilengehalt im Mantel dabei ein entscheidender Faktor
ist. Zur Berechnung des Volatilenverlustes des Mantelreservoirs und zur
Untersuchung der Riuckkopplung zwischen Warmetransport und volatilenabhangiger
Viskositat entwickelten McGovern und Schubert (1989) das erste selbstkonsistente
Modell. Sie parametrisierten die kinematische Viskositat tGber die volatilenabhangige
Aktivierungsenergie.

Im Folgenden wird das Modell von Franck und Bounama (1995,1997) beschrieben,
dass auf Gesamtmantelkonvektion basiert und eine temperatur- und
volatilenabhangige Viskositat beinhaltet. Insbesondere ist die Viskositat
entsprechend experimentellen Ergebnissen zum Einfluss von Wasser auf das
Mantelgestein parametrisiert. Die Entgasungsrate des Mantels ist direkt proportional
zur Rate der  Ozeanbodenausbreitung (Spreadingrate). Uber die
Grenzschichttheorie ergibt sich eine analytische Beziehung zwischen dem
Mantelwarmefluss, der Spreadingrate und der Ozeanbodenflache, so dass Modelle
fur das Kontinentwachstum eingebunden werden kénnen.
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2.1.2 Parametrisierte Konvektionsmodelle

Die zeitliche Anderung der mittleren Manteltemperatur T,, kann aus der
Bilanzgleichung fir die Energieerhaltung berechnet werden

%zpc(Rﬁ,—Rj)%:—mzR; qm+%7zQ(R,3n—Rf), 2.1.1)

wobei p die Dichte, ¢ die spezifische Warme bei konstantem Druck, q, der
Mantelwarmefluss, R, der auflere Mantelradius und R, der innere Mantelradius
sind. Gleichung 2.1.1 ist die Grundgleichung der parametrisierten Konvektion. Zur
Vereinfachung enthalt das Modell nicht den Warmefluss vom Kern, der heute etwa
10% des Oberflachenwarmefluss’ ausmacht. Die Rate der Energieproduktion durch
den Zerfall von radioaktiven Warmequellen im Mantel wird durch Q beschrieben:

Q=Q,-e™". (2.1.2)

Qo ist die Anfangsrate der Energieproduktion durch radioaktiven Zerfall, 1 die
mittlere Zerfallskonstante und t die Zeit.

Au Bere/‘
Grenzschicht

Abbildung 2.1: Schematische Darstellung der Erde mit den GréRen im parametrisierten
Konvektionsmodell. T,: mittlere Manteltemperatur, q,: mittlerer Mantelwarmefluss, pp:
mittlere Dichte des Mantels, Q: Rate der Energieproduktion durch den Zerfall von
radioaktiven Warmequellen im Mantel, T: Oberflachentemperatur, R;: innerer Mantelradius,
R,,: aulderer Mantelradius.

Der Mantelwarmefluss g, kann mittels der Rayleighzahl Ra parametrisiert werden:
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_k(Tm_Ts) Ra !
m = (Rm _Rc)(Rach , (213)

wobei k die Warmeleitfahigkeit, Ra, die kritische Rayleighzahl fir den Einsatz der
Konvektion und g eine empirische Konstante sind. Fur Letztere wird hier 1/3
angenommen (Christensen 1985). Warmefluss der auf sogenannte Hotspots
(Zentren vulkanischer Aktivitat, die nicht direkt durch plattentektonische Prozesse
verursacht werden) zurtickzufiihren ist, wurde nicht bericksichtigt. Die Rayleighzahl
fur einen konvektiven Mantel ist

_ ga(Tm _Ts)(Rm _Rc)3

Ra , (2.1.4)
KV

wobei g die Schwerebeschleunigung der Erde, « der thermische Expansions-
koeffizient, T die Oberflachentemperatur, « die Temperaturleitfahigkeit und v die
kinematische Viskositat sind. Die Rayleighzahl ist ein MaR flr die Starke der
Konvektion. Die Grolken des parametrisierten Konvektionsmodells sind schematisch
in Abbildung 2.1 dargestellt.

Das Urey-Verhaltnis ist das Verhdltnis des Warmequellenterms zum
Warmesenkenterm in der Bilanzgleichung 2.1.1:

QR -R?)

Ur = 5
39,Rn

(2.1.5)

Es beschreibt das Verhéltnis der langskaligen Abkihlung zur radioaktiven
Erwarmung. Ist Ur > 1, bedeutet das einen Nettogewinn an Warme und damit eine
Temperaturzunahme im Mantel. Ist Ur < 1, geht netto Warme verloren und die
Manteltemperatur sinkt. Fir die Erde betragt der heutige Wert etwa 0,8 (Schubert et
al. 1980, Jackson und Pollack 1984).

2.1.3 Mantelrheologie und Volatilengehalt

Die kinematische Viskositat des Mantels hangt von der Temperatur, dem Druck und
dem Volatilengehalt ab. Insbesondere spielt der Gehalt an Wasser eine grof3e Rolle,
sodass im Folgenden speziell dieses Volatil betrachtet wird. Es gibt Experimente,
die den Einfluss der Wasserfugazitat auf die Rheologie der Mantelminerale (Olivine)
untersuchen. Hier verwenden wir Ergebnisse fur die Olivinrheologie, die sich
eigentlich nur auf den oberen Mantel beschranken. Die Untersuchung analoger
Mineralien fur den tiefen Erdmantel liefert jedoch solche Ergebnisse, die die
Extrapolation unserer Parametrisierung der Rheologie auf den gesamten Erdmantel
erlaubt.
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McGovern und Schubert (1989) parametrisierten die kinematische Viskositat v tiber
die Aktivierungstemperatur T, flr Festkorperkriechen als eine Funktion des
Wassergewichtsanteils x:

v=vexp(T,/T,) mit (2.1.6)
T,=a,+a,x, (2.1.7)

wobei v, a4 und a, empirische Konstanten sind. Der physikalische Hintergrund fir
diese beiden Gleichungen ist der Ansatz, dass geloste Volatile wie Wasser die
Viskositat der Minerale dadurch beeinflussen, dass sie die Aktivierungsenergie fur
Festkorperkriechen herabsetzen.

Karato und Toriumi (1989) ermittelten eine Abhangigkeit der Deformationsrate ¢
und der Wasserfugazitat fi,0 in Form eines Potenzgesetzes:
wet 4~ . (2.1.8)

‘9dry

wobei der Exponent rim Bereich von 1/5 bis 1/3 liegt. Diese Abhangigkeit kann man
in einem Modell zur Beschreibung des schwachenden Einfluss’ von Wasser
verwenden, wo die Deformationsrate proportional zur Konzentration von durch
Wasser hervorgerufenen Punktdefekten ist. Darum nehmen wir an, dass die
Wasserfugazitat proportional zum Wassergewichtsanteil (Gleichung 2.1.7) ist. Damit
ergibt sich fir Gleichung 2.1.8

Ewet = Eary TK X" &4, . (2.1.9)

Die unbekannte Konstante K kann man aus den Parametern des Fliessgesetzes flr
trockenen und wassergesattigten Olivin von Karato und Wu (1993) ermitteln. Die
stationare Deformationsrate & unter trockenen und wassergesattigten Bedingungen
ist eine Funktion der Referenztemperatur T, des Referenzdrucks P.s und der
Referenzscherspannung o:

! " E vy + P Ve
ésat/dry = Ac,sat/dry(%j (S] xexp(_ sat/dryR.7:ef sat/dryJ’ (2'1.10)

ref

wobei A, ein Vorfaktor, ¢ das Schermodul, b die Lange des Burger-Vektors, n der
Druckexponent, m der KorngroRenexponent, E die Aktivierungsenergie, V' das
Aktivierungsvolumen und R die universelle Gaskonstante sind. Fir diese Groflen
verwenden wir die FlieRgesetzparameter fir Diffusionskriechen in Olivin von Karato
und Wu (1993). Man nimmt an, dass sich die Hauptteile des oberen Mantels
entsprechend diesem Mechanismus verhalten. Der Referenzdruck kann unter der
Annahme, dass eine wassergesattigte Bedingung bei x = 0.03%
Wassergewichtsanteil vorliegt, bestimmt werden.
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TAsat 'R_E;at
P, = At und 2.1.11)
Vsat
Ty o = +ct, 00003, (2.1.12)

Alle hier verwendeten GroRen sind in Tabelle 2.1 zusammengefasst. Mit Hilfe der
Gleichungen 2.1.9 - 2.1.12 kann man die Konstante K bestimmen und erhalt
2029,92. Jetzt ist es moglich Gleichung 2.1.9 zur Berechnung der Abhangigkeit der
Kriechrate vom Wassergewichtsanteil zu nutzen. Im Fall einer linearen Rheologie (n
= 1) ist die kinematische Viskositat v definiert als

o 1

- 2“:"‘wet .Z,

(2.1.13)

wobei &y, mit Hilfe von Gleichung 2.1.9 ermittelt wird und p, die mittlere Dichte
des Mantels ist.

2.1.4 Re-und Entgasung von Mantelvolatilen

Volatile entgasen aus dem Mantel an mittelozeanischen Ricken von einem
bestimmten Volumen (Entgasungsvolumen), dessen GréfRe abhangig ist von der
Spreadingrate S (bezogen auf die Flache) und von der Bildungstiefe der Schmelze
dm (Abbildung 2.2). Der Entgasungsfluss der Mantelvolatile F,,; (Wasser) ist

F..=pmd.SF, . (2.1.14)

f, ist der prozentuale Anteil von Wasser, der entgast. Die Dichte der Mantelvolatile
(Masse des Mantelwassers M,,,, pro Mantelvolumen) ist pp,.

Pmv = (Mtot _Msurf)/vm’ (2115)

wobei M, der gesamte Wasseranteil im Erdsystem, Mg,s die Masse des Wassers in
den Oberflachenreservoirs und V,, das Volumen des Mantels sind. Fir die
Gesamtmenge an Wasser, die sich im Erdsystem befindet, gibt es verschiedene
Abschatzungen die zwischen etwa 1,5 und 20 Ozeanmassen liegen (eine nahere
Betrachtung dazu in Bounama et al. 2001). Spektroskopische Untersuchungen
(Murakami et al. 2002) haben gezeigt, dass allein die Minerale des unteren Mantels
in der Lage waren, etwa 5 Ozeanmassen Wasser zu speichern. Dazu kommt die
Speicherkapazitat der Minerale der Ubergangszone zwischen oberem und unterem
Mantel von etwa 6 Ozeanmassen Wasser. Fir unser Modell nehmen wir an, dass
insgesamt 10 Ozeanmassen Wasser im Erdsystem enthalten sind: My = 10 M,..
Unsere Annahme eines relativ ,feuchten® Mantels ergibt sich aus den
durchgeflihrten Berechnungen zur thermischen Evolution (siehe Abschnitt 2.1.7). Im
Gegensatz dazu favorisiert ein Modell fir den globalen geologischen
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Wasserkreislauf von Rupke et al. (2006) einen eher trockenen Mantel mit weniger
als einer Ozeanmasse. Die genaue GroRRe des Gesamtinventars an Wasser (vor
dem Hintergrund der enormen Speicherkapazitat des Mantels) ist unbekannt und
wird weiterhin diskutiert.

MANTEL

Entgasung
durch
Vulkanismus

Riickfiihrung der
Volatile in den

subduzierende
Mantel

Basaltschicht

MANTEL

Abbildung 2.2: a) Schematische Darstellung der Entgasung an mittelozeanischen Riicken.
Die Riicken produzieren neue Ozeanbodenoberflache mit der Rate S (Oberflache/Zeit). Die
Groélle d,, reprasentiert die typische Tiefe, aus der Volatile ausgegast werden. Das Produkt
der beiden GroRen ist das Entgasungsvolumen. b) Schematische Darstellung der
Mantelregasung an Subduktionszonen. Die Volatile, die sich in der Basaltschicht (Dicke dyss)
befinden, werden zusammen mit der ozeanischen Platte subduziert. Ein Effektivitatsfaktor
bestimmt (R, , ), welcher Anteil der Volatile wirklich den tiefen Mantel erreicht. (nach
McGovern und Schubert 1989)

Die Ruckfuhrung der Volatile in den Mantel — die Regasung — findet in den
Subduktionszonen statt. Der Regasungsfluss Feq ist

Freg = fbas Phas dbas SRHZO ’ (21 16)

11
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wobei fy,s der Massenanteil von Wasser, pn.s die Dichte und dp,s die mittlere Dicke
der Basaltschicht sind. RHZO ist ein Effektivitatsfaktor der angibt, welcher
Wasseranteil in den tiefen Erdmantel gelangt, anstatt zur Oberflache
zurlickzukehren, also der Quotient aus dem Regasungsfluss und dem
Subduktionsfluss Fgy,. Der resultierende Fluss fur den Anteil der Volatile (Wasser),
die sofort wieder an die Oberflache gelangen (recycelt werden) F. kann man
folgendermafen beschreiben:

FCyc =F,, — Eeg . (2.1.17)
Die Differentialgleichung fiir die Masse der Mantelvolatile M,,, lautet:
am,
ot = Freg —F,.- (2.1.18)

Die generellen Zusammenhange zwischen den einzelnen Flissen beim
Volatilenaustausch zwischen den Mantel- und Oberflachenreservoirs sind in
Abbildung 2.3 dargestellt.

OBERFLAECHEN-
RESERVOIR

Subduktionsrate

Entgasungsrate
Fsub g 9

Recyclingrate Fout

Feye

MITTELOZEANISCHE

SUBDUKTIONSZONEN RUECKEN

Ozeanbodenausbreitung
(beeinflusst sowohl die
Subduktions- als auch die

Entgasungsrate)
Mantelkonvektion
beinflusst durch
thermische
Entwicklung und
Entgasungsgeschichte
via Mantelrheologie

Regasungsrate
Fi reg

MANTEL-
RESERVOIR

Abbildung 2.3: Schema des Volatilenaustauschs zwischen den Mantel- und den
Oberflachenreservoirs (nach Bounama et al. 2001).

Die Regasungsrate R o wird mit einer einfachen linearen Abhangigkeit von der
zeitabhangigen mittleren Manteltemperatur parametrisiert:

Rio =R:[T,(0)-T, )]+ R o0 (2.1.19)

12
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Der Faktor Ry wird im Modell so angepasst, dass sich heute genau eine
Ozeanmasse an Wasser im Oberflachenreservoir befindet. Der Startwert der
Regasungsrate R, , ist Null. Je groer R, o, gewahlt wird, desto geringer ist der
heutige Wert flr RHZO' Bebout (1996) ermittelte einen aktuellen Bereich fir RHZO von
0,85 bis 0,95 und Ito et al. (1983) geben einen Wert von 0,9 an. Bis jetzt ist aber
noch unsicher, wie viel subduziertes Wasser durch Verflichtigung vor der
eigentlichen Subduktion in den Mantel verloren geht. Deshalb sind diese
geochemisch gewonnenen Werte vermutlich Gberschatzt.

2.1.5. Die Schmelztiefe

Die Schmelztiefe d,, ist die Tiefe, bei der aufsteigendes Material aus dem Mantel
den Schmelzpunkt des Mehrphasensystems Basalt erreicht und ein umfassendes
Schmelzen sowie Schmelzsegregation (Entmischung) auftreten. Diese Tiefe andert
sich Uber geologische Zeitrdume in Abhangigkeit von der Temperatur des
aufsteigenden Mantelmaterials. Um d,, zu berechnen, muss man die
Solidustemperatur Ts, und die potenzielle Manteltemperatur T, kennen. Bei der
Solidustemperatur liegt das Mantelmaterial vollstandig in fester Phase vor. T, ist
reprasentativ fur die Temperatur des aufsteigenden Mantelmaterials. Die potenzielle
Temperatur ist definiert als die Temperatur einer Flissigkeitsmasse, die diese
annimmt, wenn sie bis zu einem konstanten Referenzdruck (hier der Druck an der
Oberflache) adiabatisch dekomprimiert wird. Heute betrdgt T, unter
mittelozeanischen Ricken 1280°C (McKenzie und Bickle 1988).

Temperatur
A Solidus
dn
>
/A
AT
Geotherme
T. >

Tiefe

Abbildung 2.4: Schematisches Diagramm der Geotherme und des Solidus im Mantel. AT ist
die Temperaturdifferenz  Gber die thermische Grenzschicht. Die Schmelztiefe d,, unter
mittelozeanischen Ricken ist definiert als die Tiefe, in der aufsteigendes Mantelmaterial den
Schmelzpunkt fir Basalt erreicht und wo intensives Aufschmelzen und Differentiation
stattfinden. Mantelvolatile werden aus dieser Tiefe durch diesen Segregationsvorgang
freigesetzt.
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In unserem Modell ist die Schmelztiefe in Anlehnung an McKenzie und Bickle (1988)
parametrisiert. Sie haben experimentelle Ergebnisse fir die Solidustemperatur des
Mantels gesammelt und einen analytischen Zusammenhang wie folgt gefunden:

~1100)/136 +4,968-10“exp[12:102(T, —~1100)] , (2.1.20)

sol

P=(T

sol

wobei P der Druck in GPa und T, die Solidustemperatur in °C sind. Die potenzielle
Manteltemperatur wird in Anlehnung an Tajika und Matsui (1992) im Model direkt
aus der mittleren Manteltemperatur berechnet.

T,=0863-T,. (2.1.21)

Bei der Schmelztiefe gilt: T, = Ts,. Die Zusammenhange sind in  Abbildung 2.4 in
einem Temperatur-Tiefen-Diagramm dargestellt. Unter der Annahme von
hydrostatischem Gleichgewicht ergibt sich die Schmelztiefe dann zu

d,=P-10°/(p-g). (2.1.22)

Fir die GroRe p - g wird in erster Naherung 3:10* kg/(m? s?) eingesetzt. Die heutige
Schmelztiefe betragt etwa 40 km.

2.1.6. Kopplung der Modelle

Das thermische Evolutionsmodell (Gleichung 2.1.1-2.1.4) kann mit dem Modell fir
die Ent- bzw. Regasung (Gleichung 2.1.14-2.1.16) gekoppelt werden. Dabei nutzt
man die Beziehung zwischen dem Mantelwarmefluss und dem mittleren Alter der
subduzierenden ozeanischen Kruste, die eine Funktion der Spreadingrate ist
(McGovern und Schubert, 1989):

_ qhmrAllt)
4k* (T, -T,F

(2.1.23)

A, ist die Flache des Ozeanbodens. Die zeitliche Entwicklung dieser Flache kann
Uber Kontinentwachstumsmodelle ermittelt werden. Fir unsere Berechnungen
haben wir als Naherung angenommen, dass der Warmefluss unter dem
mittelozeanischen Ricken doppelt so gro} wie der mittlere Mantelwarmefluss im
parametrisierten Konvektionsmodell ist.

Uber die zeitlich veréanderliche Flache des Ozeanbodens kann das Modell zusétzlich
mit verschiedenen Kontinentwachstumsmodellen gekoppelt werden. In unsere
Betrachtung flieRen dabei die in Abbildung 2.5 dargestellten Szenarien ein: Zeitlich
konstante Kontinentflache, lineares Wachstum auf den heutigen Wert der
Kontinentflache, Modell von Condie (1990) als Beispiel fur episodisches Wachsen
basierend auf geologischen Befunden und das Modell von Collerson und Kamber
(1999) als Beispiel fiir eine approximierte Wachstumsfunktion.
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Abbildung 2.5: Kontinentwachstumsmodelle. a) konstante Kontinentflache, b) lineares
Wachstum, c¢) verzogertes lineares Wachstum, d) approximierte Wachstumsfunktion
(Collerson und Kamber 1999), e) episodisches Wachsen (Condie 1990). Die Kontinentflache
ist auf den heutigen Wert fiir die Erde normiert fiir die Kurven a)-d) bei t = 4,6 Ga und fir d)
bei t=4,5Ga.

2.1.7 Ergebnisse der Modellrechnungen zur thermischen Evolution

Die fur die Berechnung der thermischen Evolution der Erde bendtigten Parameter
sind in Tabelle 2.1 zusammengefasst. Das gekoppelte System von
Differentialgleichungen fiir die mittlere Manteltemperatur, den Mantelwarmefluss, die
Rayleighzahl, den Wasserverlust des Mantels und die Spreadingrate wurde
numerisch mit der Hilfe eines Runge-Kutta-Verfahrens 4. Ordnung gel6st. Der
Anfangswert fir Q (Qp) wurde dabei so gewahlt, dass nach 4,6 Ga der mittlere
Mantelwarmefluss dem heutigen Wert von 0,07 W/m? (Turcotte und Schubert 1982)
entspricht. Der Wert R, o ist Uber Ry (Gleichung 2.1.19) so angepasst, dass sich
zum heutigen Zeitpunkt genau eine Ozeanmasse in den Oberflachenreservoirs
befindet. Aulierdem kann man abschatzen, dass sich im gesamten Erdsystem 10
Ozeanmassen Wasser befinden missen, damit RHZO heute einen Wert von Uber
0,8 erreicht (Abbildung 2.6).
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Tabelle 2.1. Arbeitsgrofien fir das thermische Modell.

Symbol Definition Wert

Acdry Vorfaktor (Diffusionskriechen, trocken) 8,7 - 10" 1/s

Ac sat Vorfaktor (Diffusionskriechen, geséttigt) 53-10" 1/s

A, Heutige Ozeanbodenfliche 3,1-10" m?

As Oberflache der Erde 51-10"m?

b Lange des Burger-Vektors 0,5-10°m

d ReferenzkorngroRe 10° m

Obas Mittlere Dicke der Basaltschicht 5-10°m

Eary Aktivierungsenergie (Diffusionskriechen, trocken) 300 - 10° J/mol

= Aktivierungsenergie (Diffusionskriechen, gesattigt) 240 - 10° J/mol

foas Wassergehalt der Basaltschicht 0,03

f, Entgasungsteil der Volatile (hier H,O) 0,194

g Erdschwerebeschleunigung 9,8 m/s?

k Warmeleitfahigkeit 4.2 J/s/m/K

K Konstante in Gleichung 2.1.9 2029,92

m KorngréRenexponent 2,5

M., Masse des Mantels 4,0-10* kg

Moe Masse des Erdozeans 1,404 - 10*' kg

n Druckexponent 1

N, Anzahl der Ozeanmassen im Mantel (t = 0) 9

N Anzahl der Ozeanmassen an der Oberflache (t = 0) 1

Qm Heutiger Mantelwarmefluss 0,07 W/m?

r Exponent im Kriechgesetz 0,25

R Universelle Gaskonstante 8,315 J/mol/K

Rac, Kritische Rayleighzahl 1100

R Mantel, innerer Radius 3471-10°m

R Mantel, auRerer Radius 6271 -10°m

Tret Referenztemperatur 2469 K

Ts Oberflachentemperatur 273 K

Viary Aktivierungsvolumen (Diffusionskriechen, trocken) 6 - 10° m*mol

V., Volumen des Mantels 86-10°m?

Viat Aktivierungsvolumen (Diffusionskriechen, gesattigt) 5 - 10° m*mol

a Thermischer Expansionskoeffizient 3-10°1/K

ay Konstante (Anita Bay Dunit) 64000 K

a; Konstante (Anita Bay Dunit) 6,1 - 10° K pro
Gewichtsanteil

B Empirische Konstante in Gleichung 2.1.4 1/3

K Temperaturleitfahigkeit 1-10° m%s

A Zerfallskonstante 0,34 1/Ga

u Schermodul 80 - 10° Pa

Pbas Dichte der ozeanischen Kruste 2950 kg/m3

pc Dichte und spezifische Warme 4,2 - 10° J/Im¥K

Om Mittlere Dichte des Mantels 4400 kg/m®

Pros Referenzdruck 10° Pa
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Abbildung 2.6: Abhéngigkeit der heutigen Regasungsrate R0 von der Gesamtmenge an
Wasser im Erdsystem. Die thermische Entwicklung der Erde wurde dabei mit dem
Kontinentwachstumsmodell von Condie (1990) berechnet.

Gestartet wird die Berechnung der thermischen Evolution mit der heutigen
Wasserverteilung (eine Ozeanmasse an der Oberflache / neun Ozeanmassen im
Mantel). Es wurde jeweils ein Programmlauf mit einer anfanglichen
Manteltemperatur von 2400K und von 3000K durchgefiihrt. Die Ergebnisse mit
einem Kontinentwachstumsszenarium nach Condie (1990) sind in Abbildung 2.7a-f
dargestellt.

Der heutige Wert flr Ry, o betragt 0,852. Ry ist 1,5062 10° K. Um den heutigen
Mantelwarmefluss zu erhalten wurde fir Q, = 1,51-107 J/m°s angenommen. Die
Berechnung der mittleren Schmelztiefe ergibt 39,5 km. In Abbildung 2.7a-d wird der
sogenannte adjustment effect (Anpassungseffekt) deutlich, d.h. nach etwa einer
Milliarde Jahren ,vergisst® das System Erde seinen Anfangszustand, die Werte
konvergieren zu einer Kurve. Dieser Effekt wurde auch in anderen thermischen
Evolutionsmodellen beobachtet (Schubert 1979, Christensen 1985). Die mittlere
Manteltemperatur ist in den letzten 3 Ga um etwa 250 K gesunken. Dieses Ergebnis
- eine stete Abklhlung - wird von Schmelzexperimenten von Komatiit, ultramafische
Lava, gestitzt (Herzberg 1995). Am Anfang der Evolution kommt es bei einem
geringeren Startwert fir T,, zu einem Aufheizen, wahrend es bei einem hoéheren
Startwert nur zu einer Abkuhlung kommt, bis die beiden Kurven konvergieren. Das
anfangliche Ansteigen der Werte fur geringe Starttemperatur und das kontinuierliche
Absinken der Werte bei der hdéheren Starttemperatur bis zum Konvergieren der
Kurven gilt auch fir den mittleren Mantelwarmefluss (b), die Rayleighzahl (c) die
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Spreadingrate (f) und spiegelbildlich fur die Viskositat (d). Die Entwicklung des
Wasserreservoirs an der Oberflache (e) fur T,(0) = 3000K zeigt ein deutliches
Ausgasungsereignis am Beginn der planetaren Evolution, das von einer
kontinuierlichen Abnahme des Oberflachenreservoirs bis zur heutigen
GroRenordnung gefolgt wird. Ein solches Ausgasungsereignis wird von
geochemischen Daten der Edelgasverarmung bestatigt (Staudacher und Allégre
1982). Die unterschiedlichen Isotopenverhaltnisse '*Xe/"*°Xe in der Atmosphére
und in Basalten mittelozeanischer Rlcken lassen darauf schlieRen, dass die
Zeitskala fir das Entgasungsereignis etwa 170 Millionen Jahre betragt. Fur T,(0) =
2400K sieht die Entwicklung des Oberflachenreservoirs anders aus. Das
Entgasungsereignis tritt wesentlich spater in deutlich verminderter Starke auf.
Ausgehend von geochemischen Daten kann man deshalb schlielRen, dass die
Anfangsmanteltemperatur eher grofier als 2400K war.

Zusammenfassend lasst sich feststellen, dass mit Hilfe eines parametrisierten
Modells fir die Ganzmantelkonvektion, das den Volatilenaustausch zwischen dem
Mantel- und dem Oberflachenreservoir beinhaltet, die thermische Entwicklung der
Erde auf einfache Weise rekonstruiert werden kann. Als Referenzmodell betrachten
wir ein Szenario mit folgenden Eigenschaften: Kontinentwachstum nach Condie
(1990), =zeitabhangige Regasungsrate und Schmelztiefe, 10 Ozeanmassen
Gesamtmenge an Wasser.
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Abbildung 2.7: Ergebnisse der Berechnung der thermischen Evolution bei Anwendung des
Kontinentwachstumsmodells nach Condie (1990): Die zeitliche Entwicklung a) der mittleren
Manteltemperatur, b) des Mantelwarmefluss, c) der Rayleighzahl, d) der Viskositat, e) des
Oberflachenreservoirs relativ zu einer Ozeanmasse und f) der Spreadingrate. Die
gestrichelte Kurve entspricht einem Startwert fur die mittlere Manteltemperatur von 2400K,
die durchgezogenen Linie von 3000K. 4,6 Ga entsprechen dem heutigen Zeitpunkt.
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2.2 Die Uberlebensspanne der Biosphire

2.2.1 Einfluhrung

Die globale Oberflachentemperatur der Erde wird durch die Bilanz der Energieflisse
von Ein- und Abstrahlung bestimmt. Die Einstrahlung hangt von der Leuchtkraft der
Sonne und der mittleren planetaren Albedo (dem Rlckstreuvermdgen der Erde) ab.
Maligeblich fur die Abstrahlung ist die langwellige Warmestrahlung der
Erdoberflache. Diese verlasst die Atmosphare grofltenteils nicht auf direktem Wege,
sondern wird von den natlrlichen Treibhausgasen, vor allem Wasserdampf und
Kohlendioxid, absorbiert und teilweise auf die Erdoberflache zurlckgestrahit.
Dadurch erhéht sich die Temperatur der Erdoberflache um 33°C — ein Phanomen,
das als natlrlicher Treibhauseffekt bekannt ist. Ohne ihn betriige die globale
Mitteltemperatur —18°C statt +15°C. Damit macht der natirliche Treibhauseffekt das
Leben auf der Erde Uberhaupt erst mdglich. Seine Intensitat hangt von der
Zusammensetzung der Atmosphare ab. Diese hat sich seit der Entstehung der Erde
verandert. Der geologische Nachweis, dass es schon vor 4,4 Milliarden Jahren
flissiges Wasser auf der Erdoberflache gab (Wilde et al. 2001), bestatigt das. Ware
die Zusammensetzung der Atmosphdre damals die gleiche gewesen wie heute,
hatte die globale Oberflachentemperatur noch vor zwei Milliarden Jahren unter dem
Gefrierpunkt gelegen, weil die Sonne zu der Zeit viel schwacher schien (Paradoxon
der anfanglich schwachen Leuchtkraft der Sonne). Tatsachlich enthielt die frihe
Atmosphare relativ grofle Mengen an Treibhausgasen wie Kohlendioxid und
Methan. Diese sorgten dafir, dass es sogar warmer war als heute. Verantwortlich
daflr ist ein naturlicher Thermostat: der globale Karbonat-Silikat-Kreislauf.

Der globale Karbonat-Silikat-Kreislauf (Abbildung 2.8) ist der Hauptprozess, der die
Zusammensetzung der Atmosphare reguliert und Uber den Treibhauseffekt das
Klima einstellt. Je hoher die mittlere globale Oberflachentemperatur ist, desto mehr
Kohlendioxid wird durch chemische Verwitterung aus der Atmosphare gebunden,
zum Ozean transportiert, dort abgelagert und zum Teil in den Mantel subduziert.
Dieser Kohlenstoff kann durch Entgasung aus den mittelozeanischen Riicken und
aus den Vulkanen der Subduktionszonen wieder freigesetzt werden und sich dann
in der Atmosphare ansammeln. Damit wird der Kohlendioxidgehalt der Atmosphare
auf langen Zeitskalen durch Riickkopplung reguliert.

Grundlage fiur das Funktionieren des Kohlenstoffkreislaufs ist der Ablauf von
Plattentektonik. Plattentektonische Prozesse (die Geodynamik) sind abhangig vom
thermischen Entwicklungszustand des Planeten. Je warmer das Innere eines
Planeten ist, desto schneller laufen seine geodynamischen Prozesse (Subduktion
und Ausbreitung des Ozeanbodens) ab.
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Abbildung 2.8: Der globale Kohlenstoffkreislauf. Je hoher die mittlere globale
Oberflachentemperatur ist, desto mehr CO, wird durch Verwitterung chemisch aus der
Atmosphare gebunden, zum Ozean transportiert, dort abgelagert und in den Mantel
subduziert. Da an mittelozeanischen Rucken und Vulkanen sowie an Subduktionszonen
Kohlenstoff wieder freigesetzt wird und sich in der Atmosphare ansammeln kann, ist der
CO,-Gehalt der Atmosphare durch Riickkopplungsprozesse regulierbar. (Abbildung 1 in
Bounama et al. 2002)

Als Plattentektonik bezeichnet man konvektionsgetriebene weitrdumige horizontale
Krustenbewegungen. Es ist das langsame und stetige Recycling der duRersten
Schicht eines Planeten (Lithosphéare) in sein Inneres. Die Plattentektonik wird durch
die Subduktion der dichten ozeanischen Lithosphare in den darunterliegenden
Mantel angetrieben. Die Kréfte, die durch die Mantelkonvektion entstehen, missen
die Beanspruchbarkeit der Lithosphare Ubersteigen. Prinzipiell kdnnte ein solches
Regime (active lid regime) auf jedem terrestrischen Planeten existieren. Trotzdem
ist diese Bedingung so einschrankend, dass heute in unserem Sonnensystem nur
auf der Erde Plattentektonik ablauft. Die anderen terrestrischen Planeten und die
Monde zeigen ein unbewegtes Lithospharenregime (stagnant lid regime). O’Neill et
al. (2007) konnten mit Hilfe numerischer Simulationen nachweisen, dass es in der
Vergangenheit auf Venus und Mars Plattentektonik gegeben haben koénnte, falls
flissiges Wasser an der Oberflache vorhanden war. Diese theoretischen
Ergebnisse werden durch Beobachtungen der Oberflachenstruktur von Venus
(Schaber et al. 1992) und Mars (Connerney et al. 1999, 2005) gestutzt. Trotz
zahlreicher Theorien ist der Einsatz der Plattentektonik und die dabei wirkenden
Krafte aus dem Planeteninnern noch immer eine weitestgehend ungel6ste
Fragestellung in der Geophysik.

Um die ansteigende Sonnenleuchtkraft so zu kompensieren, damit die
Oberflachentemperatur  konstant bleibt, muss der Kohlendioxidgehalt der
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Atmosphédre sinken. Dabei wird er irgendwann die Minimalkonzentration
unterschreiten, die Pflanzen fir die Photosynthese brauchen. Die auf der
Photosynthese basierende Biosphare stirbt aus.

Die Photosynthese bezeichnet einen Prozess, bei dem Lichtenergie durch
Lebewesen in chemische Energie umgewandelt wird und organische Stoffe
synthetisiert werden. Zur Photosynthese sind fast alle Landpflanzen und Algen
sowie einige Bakterien fahig. Die Gesamtreaktion der Photosynthese lasst sich im
Fall von CO, als Ausgangsstoff allgemein und vereinfacht wie folgt formulieren:

hv
2H,A+CO, > <CH,0>+2A+H,0.

Landpflanzen und Algen verwenden ausschliellich Wasser (H,O) als Reduktans
H.,A. Die gebildeten energiereichen organischen Stoffe werden durch <CH,O>
bezeichnet. “A* steht in diesem Fall fir den im Wasser gebundenen Sauerstoff. Er
wird als Oxidationsprodukt des Wassers bei der Photosynthese durch Algen und
Landpflanzen als elementarer, molekularer Sauerstoff (O,) freigesetzt. Diese Art der
Photosynthese wird deshalb oxygene Photosynthese genannt. Geologische
Befunde weisen darauf hin, dass sich dieser Prozess vor 2,8 — 3,7 Milliarden Jahren
entwickelt haben kdnnte (Kopp et al. 2005). Der gesamte in der Erdatmosphére
vorkommende Sauerstoff wird durch oxygene Photosynthese gebildet. Die
Photosynthese ist der bedeutendste biogeochemische Prozess der Erde.

R heute
10 ,
L%)velock & Whitfield (1982)
10° - Caldeira & Kasting (1992)
~~ |
€10° - |
c |
N
| -
Er0* | °s
o |
o I
10" 4 : C,
I
10° . . I . .
-1.5 -1 -0.5 0 0.5 1 1.5

Zeit (Milliarden Jahre)

Abbildung 2.9: Ergebnisse der Berechnungen des zeitlichen Verlaufs des atmospharischen
CO,-Gehalts von Lovelock und Whitfield (1982) und Caldeira und Kasting (1992). Der weilde
Korridor bezeichnet den Bereich von Umweltbedingungen, in dem Biomasseproduktion
moglich ist, im schraffierten Bereich allerdings nur durch C4-Pflanzen. (nach Bounama et al.
2004)
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Lovelock und Whitfield (1982) nahmen fir die Minimalkonzentration von CO, einen
Wert von 150 ppm an und schatzten mit Hilfe eines einfachen Klimamodells ab, das
dieser Wert in 100 Millionen Jahren erreicht sein wirde. Pflanzen kdnnen sich aber
an geringere CO,-Konzentrationen und héhere Temperaturen anpassen. Nach Art
der Fixierung des Kohlendioxids in der Photosynthese unterscheidet man C;- und
Cs-Pflanzen (z.B. Mais, Hirse, Zuckerrohr). Fiir Cs-Pflanzen betragt der Grenzwert
nur 10 ppm. Caldeira und Kasting (1992) prasentierten erstmals ein quantitatives
Modell. Neben einem Standardmodell zur Entwicklung der solaren Leuchtkraft
wurde ein fir Zukunftsszenarien gut geeignetes Klimamodell verwendet. Unter den
Annahmen, dass Pflanzen bis zur 10 ppm-Grenze Uberleben und dass die
Geodynamik sowie die Verwitterungsrate unverandert bleiben, berechneten sie eine
Uberlebensspanne der Biosphére von 900 Millionen Jahren. Die Ergebnisse sind in
Abbildung 2.9 dargestellt.

Im Folgenden soll unser Modell zur Berechnung der Uberlebensspanne der
Biosphare prasentiert werden (Franck et al. 2000, von Bloh et al. 2003a).

2.2.2. Das Bilanzmodell fiir den atmospharischen CO,-Gehalt

Die Verwitterung ist auf langen Zeitskalen der Hauptfaktor im Kohlenstoffkreislauf
zur Regulierung des Erdklimas bei ansteigender Sonnenleuchtkraft. Dieser
Zusammenhang wurde erstmals von Walker et al. (1981) fur den abiotischen Fall
beschrieben. Der Einfluss der Biosphare auf die Verwitterungsprozesse wurde dann
von Schwartzman und Volk (1989) und Berner (1992) untersucht. Die Beantwortung
der Frage, inwiefern die Biosphare in der Lage ist, aktiv auf die Starke der
Verwitterung, d.h. auf die Hauptsenke im Kohlenstoffkreislauf, einzuwirken, ist
entscheidend fur das Verstandnis der dynamischen Eigenschaften des Erdsystems.
Um den Einfluss der Verwitterung auf den atmospharischen CO,-Gehalt zu
untersuchen, wenden wir ein Bilanzmodell (Abbildung 2.10) an.

Die Bilanzgleichung fir den CO,-Gehalt der Atmosphare P.., zwischen den
geodynamisch beeinflussten Quellen F, und der Hauptsenke Verwitterung F,, lautet
dP.
d—;"“ =F,-F,. (2.2.1)
Auf sehr langen Zeitskalen (> 10.000 a) befinden sich Quellen und Senken im
Gleichgewicht, sodass wir die stationdare Lésung dieser Gleichung zu ermitteln
haben.
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Abbildung 2.10: Diagramm zur Darstellung der grundlegenden Mechanismen und
Wechselwirkungen im Bilanzmodell. Die gestrichelten Pfeile markieren die externen
Einwirkungen, die anderen Pfeile die Richtung des Einflusses im System. Der
Hauptrickkopplungsmechanismus zur Klimastabilisierung ist mit den fett markierten Pfeilen
gekennzeichnet.

2.2.2.1 Parametrisierung der Verwitterung

Die Gleichungen fur die chemischen Reaktionen der Verwitterung der
Silikatgesteine sind:

CO; + CaSiO3 - CaCO; + SiO,,
CO; + MgSiO3; - MgCOs; + SiO,.

Der Prozess der Verwitterung beinhaltet die Reaktion der Silikate mit dem im
Regenwasser geldosten CO, aus der Atmosphare, den Transport der
Verwitterungsprodukte und ihre Ablagerung als Karbonate im Sediment.

Die Parametrisierung dieses Prozesses erfolgt analog zu Caldeira und Kasting
(1992). Die Aktivitat von H im Bodenwasser a,,.kann unter der Annahme berechnet
werden, dass zwischen dem Regenwasser und der COx-Konzentration im Boden
Psoi und der atmospharischen SO,-Konzentration (2 ppb) ein Gleichgewicht
herrscht. Die Gleichgewichtskonstanten fiir die chemischen Aktivitatswerte und die
Zusammenhange fir das Kohlenstoff- und das Schwefelsystem sind bei Stumm und
Morgen (1981) und Chameides (1984) dargestellt. Experimentelle Ergebnisse im
sauren pH-Bereich bei 25°C mit niedriger CO,-Konzentration zeigen, dass die
Silikatlosungsraten ungefahr proportional zur Quadratwurzel aus «,,. sind (Blum und
Lasaga 1988, Wogelius und Walther 1991). Unter Beachtung der von Walker et al.

24



ERDSYSTEMMODELL

(1981) aufgestellten Temperaturabhangigkeit kann man die Verwitterungsrate der
Silikatgesteine F,,» bezogen auf die heutige Kontinentflaiche der Erde wie folgt
berechnen:

0.5
Furs =[ P ] exp (QJ (2.2.2)
For a0 ., 13.7K

Die Indizes ,0“ kennzeichnen von hier an die jeweiligen Grofen fir die heutigen
Werte. ¢,,. hangt von der CO2,-Konzentration im Boden ab. Es sei angemerkt, dass
der Schwefelgehalt im Boden auch zur Verwitterungsrate beitragt aber sein Einfluss
nicht temperaturabhangig ist. Mit Hilfe von Gleichung 2.2.2 kann man fir jede

gegebene Verwitterungsrate die Oberflachentemperatur und die CO,-Konzentration
im Boden selbstkonsistent berechnen.

Fir Psoi kann man annehmen, dass sie linear von der biologischen Produktivitat TT
(Volk 1987) und der atmospharischen CO,-Konzentration abhangt:

. P
Ba B, P ) Fun 023
PsoiI,O 1_IO PsoiI,O PsoiI,O

Die rein anorganischen Verwitterungsprozesse in der Erdfriihzeit (Hadaikum und
Archaikum) waren vermutlich dieselben wie heute. Bei unseren Berechnungen
nehmen wir an, dass die Biosphare zumindest im Phanerozoikum den gleichen
Einfluss auf die Verwitterung hatte wie heute, sprich die Verstarkung der CO,-
Konzentration im Boden im Vergleich zur atmospharischen Konzentration.

2.2.2.2 Das Klimamodell

Die Temperatur an der Erdoberflache spielt eine wesentliche Rolle bei der
Verwitterung. Die Energiebilanz zwischen Ein- und Abstrahlung basiert auf der
Arrhenius-Gleichung:

(1-a)L/(4zR?)=40 TZ,, (2.2.4)

wobei a die planetare Albedo, L die solare Leuchtkraft, R der mittlere Abstand des
Planeten zur Sonne, o die Stefan-Boltzmann-Konstante und T, die effektive
Schwarzkdrperstrahlungstemperatur sind. Die globale Oberflachentemperatur wird
durch folgende explizite Gleichung bestimmit,

T. =T, +AT(P,..T.....) (2.2.5)

atm? " sy

in der AT die Treibhauserwarmung darstellt. In dieser allgemeingiiltigen Gleichung
fuhrten Caldeira und Kasting (1992) AT als eine Funktion von T und Py, ein und
gaben die Albedo in Abhangigkeit von Ts an. Beide Funktionen resultieren aus der
Anpassung des Linienverlaufs der Ergebnisse von 143 Rechenlaufen mit einem
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Strahlungs-Konvektions-Klimamodell (Kasting und Ackerman 1986, Kasting 1989,
Kasting et al. 1993) mit Hilfe der Methode der kleinsten Quadrate. Der
Giiltigkeitsbereich lag bei 0°C < T, < 100°C und 10® bar < Psm < 10 bar. Da
unbekannt ist, wie Wolken auf eine Anderung der Oberflachentemperatur reagieren,
wurde der Einfluss von Wolken auf den Antrieb der kurzwelligen Strahlung und die
planetare Albedo in den Rechenlaufen konstant gehalten.

Das hier verwendete Klimamodell muss fir CO,-Partialdriicke bis 10 bar gliltig sein.
Deshalb wird die Formulierung der globalen Energiebilanz von Williams (1998)
angewendet, die fir Werte Py, > 10 bar gilt und den CO.-Treibhauseffekt tber den
abgehenden Infrarotfluss I mittels folgender Gleichung beriicksichtigt:

;[1—a(T P, )=4(T.P,,). (2.2.6)

2 s’ atm s?*' atm
4R

Im Rahmen eines Strahlungs-Konvektions-Klimamodells gibt Williams (1998)
Naherungen fir | (dort Gleichung 2.19) mit Polynomen 3. Ordnung und a (dort
Gleichungen 2.10 fiur Ts < 280K und 2.11 fur T > 280K) mit Polynomen 2. Ordnung
an. Beide Funktionen sind in einem Bereich von 10° bar < P, < 10 bar glltig.
Dabei wurde die Funktion fiir a in Anlehnung an Caldeira und Kasting (1992) aus
den Ergebnissen von mehr als 24.000 Rechenlaufen fir ein Strahlungs-
Konvektions-Klimamodell von Kasting und Ackerman (1986) und Kasting (1988,
1991) ermittelt. Die Oberflachenalbedo wird in unseren Berechnungen auf 0,3
festgesetzt und der solare Zenitwinkel betragt konstant 60°. Der abgehende
Infrarotfluss ist aus etwa 300 Programmlaufen ermittelt worden.

2.2.2.3 Parametrisierung der Sonnenleuchtkraft

Zur Berechnung der Uberlebensspanne der Biosphére wird die Solarkonstante So in
Anlehnung an Caldeira und Kasting (1992) berechnet:

So(t)=(1-0,38t/7,) " So,, (2.2.7)

wobei die Zeit in Jahren vom heutigen Zeitpunkt an gerechnet angegeben wird. So,
ist die heutige Solarkonstante mit einem Wert von 1.368 W m2 und 7 betragt 4,55
Ga. Im Intervall -4,5 Ga < t < 4,77 Ga ist der mittlere Fehler bei der Berechnung
kleiner als 0,6%. Die Sonnenleuchtkraft ergibt sich mit R = 1 AE (Astronomische
Einheit = Abstand Erde — Sonne) dann als:

L=So(t)4 = R?. (2.2.8)
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2.2.2.4 Parametrisierung der Bioproduktivitat
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Abbildung 2.11: Die biologische Produktivitat IT normalisiert auf den heutigen Wert T1, als
Funktion der Oberflachentemperatur T und des atmospharischen CO,-Partialdrucks Payn,.
(Franck et al. 2001)

Im Kontext unseres Modells wird durch die Biosphare die CO,-Konzentration im
Boden im Vergleich zur Atmosphare erhoéht. Dieser Effekt sollte proportional zur
Bioproduktivitat IT sein. IT selbst ist eine Funktion von verschiedensten Parametern
wie der Verfligbarkeit von Wasser, der photosynthetisch aktiven Einstrahlung
(PHAR), der vorhandenen Nahrstoffe, Py, und Ts. Im Rahmen unseres Modells
beschranken wir uns auf die beiden zuletzt genannten Parameter. Nach dem
Liebigschen Prinzip kann IT in einer multiplikativen Form dargestellt werden.

1_IEI_I(TS’Pz-xtm):rImax 'HT(TS)'HC(Patm)’ OSI_[T’ 1_IC S1' (229)

ITr beschreibt die Temperaturabhangigkeit, T1c die Abhangigkeit von der CO,-
Konzentration. Die maximale Produktivitat I, ist doppelt so gro wie der heutige
Wert (Volk 1987), d.h. TT,ox = 2 - IT,. Nach Volk (1987) ist eine Michaelis-Menten-

Hyperbel (z.B. Richter 1985) geeignet, das funktionale Verhalten von Tl zu
beschreiben:

P — P .

atm min f P P .

HC('Datm): P]/z +(Patm —Pmin) Ur atm > min , (2210)
sonst
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wobei P + Pnin der Wert ist, bei dem 1z = 1/2 ist und die Minimalkonzentration
Pmin @an CO; in der Atmosphéare, bei der Photosynthese ablaufen kann, 10 ppm
entspricht. Gleichung 2.2.10 geht gegen 1 flr Py — .

Die Temperaturabhangigkeit IT1r wird durch eine parabolische Funktion, die auch
Caldeira und Kasting (1992) angewandt haben, mit einem Maximum bei T; = 50°C
beschrieben:

50°C (2.2.11)

0 sonst

T,-50°C) ..
1-| =——+—| flir0°C<T,<100°C
HT(T): ( j y :

S

Die resultierende Funktion TI(TsPam) ist eine gute Beschreibung der
Nettoprimarproduktion (NPP) der heutigen Biosphare. Die Abhangigkeit von IT von
Ts und Py ist in Abbildung 2.11 dargestellt. Eine derartig parametrisierte Biosphare
unterhalt Photosynthese in einem Temperaturbereich von 0°C bis 100°C.

2.2.2.5 Parametrisierung der geodynamisch beeinflussten Quellen

Die CO,-Quellen fir das Atmosphare-Ozean-System sind die mittelozeanischen

Ricken und der Subduktionszonenvulkane. Beide Quellen skalieren in erster
Naherung mit der Spreadingrate. Der Fluss F, in die Atmosphare ist:

S

Fq = quo —

: 2.2.12
3 ( )

wobei der heutige vulkanische Fluss bei 0,029-0,068 ppm/a liegt (Berner et al. 1983,
Walker und Kasting 1992). Die Spreadingrate wird aus dem thermischen Modell
(Gleichung 2.1.23) bestimmt. Die GroRe der Quellen kénnte anderenfalls mit dem
Entgasungsvolumen, aus dem Volatile typischerweise entweichen (graue Box in
Abbildung 2.2a), skalieren. Dieses Entgasungsvolumen ist das Produkt aus der
Spreadingrate und der Schmelztiefe.

2.2.3 Stationare Losung des Bilanzmodells

Die stationare Losung des Bilanzmodells fur die atmospharische CO,-Konzentration
ist durch das Gleichgewicht zwischen Quellen und Senken gegeben:

dz?m —F,—F, =F,~f,-F, ,=0. (2.2.13)

Der Vorfaktor f, ist die auf den heutigen Wert normierte Flache der Kontinente. F,,
ist dann der auf einen beliebigen Wert der Kontinentflaiche skalierte Teil der
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Verwitterungsrate, denn nur auf den Kontinenten findet Verwitterung statt. Fur den
heutigen Zeitpunkt gilt: F,, = Fu.a. Unter der Annahme, dass sich das heutige
Erdsystem im Gleichgewichtszustand befindet, gilt F,.o = Fgo. Alle moglichen
stationaren Losungen der Gleichung 2.2.1 missen dann die folgende Gleichung
erfullen:

f, :f—s::GFR1(t). (2.2.14)
fA

Dabei ist f,, die auf den heutigen Wert normierte Verwitterungsrate (F,/Furo) und f;
die auf den heutigen Wert normierte Spreadingrate (S/Sy). Skaliert man die GréRRe
der Quellen Uber das Entgasungsvolumen, muss ein weiterer Faktor eingefugt
werden:

f =fs"cJ::GFR2(t), (2.2.15)

A

wobei fy, die auf den heutigen Wert normierte Schmelztiefe ist. GFR(f) ist die
sogenannte geophysical forcing ratio (geophysikalische Antriebsrate). Sie
beschreibt den Einfluss der vulkanischen Aktivitat und der Kontinentflache auf das
globale Klima (Volk 1987) in Kurzform. Sie kann mit Hilfe des thermischen Modells
und eines in Abbildung 2.5 dargestellten Kontinentwachstumsmodells berechnet
werden. Gleichung 2.2.14 wurde von vielen Autoren angewandt (Berner et al. 1983,
Lasaga et al.,, 1985, Marshall et al. 1988, Kuhn et al. 1989, Berner 1991, 1992,
Godderis und Francois 1995). Franck et al. (1999) haben als erste die
geodynamische Theorie angewandt, um die beiden Funktionen fir Spreading und
Kontinentflache zu koppeln, die bisher als unabhangig behandelt wurden. Mit Hilfe
von Gleichung 2.2.15 soll Gberprift werden, inwieweit die zusatzliche Skalierung der
Quellen mit der Schmelztiefe Einfluss auf die Modellergebnisse hat.

2.2.4 Ergebnisse fiir die Uberlebensspanne der Biosphére

Bei den Gleichungen 2.2.6 und 2.2.14 bzw. 2.2.15 handelt es sich um zwei
gekoppelte Gleichungen mit zwei Unbekannten, Ts und Pgn. Wenn die
Parametrisierung der Verwitterungsrate, die Leuchtkraft des Zentralsterns (hier die
Sonne), die Entfernung Planet — Zentralstern (Erde — Sonne), und der GFR-Wert
bekannt sind, kann man eine direkte Losung fiir Ts und P, einfach ermitteln.
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Abbildung 2.12: Zeitliche Entwicklung der geophysical forcing ratio ohne (GFR{=a) und mit
Skalierung der Quellen iber die Schmelztiefe (GFR,=b) fur das Referenzmodell unter
Berlcksichtigung verschiedener Kontinentwachstumsszenarien: episodisches Wachstum
(Condie, 1990) [schwarz], konstante Kontinentflache [rot], verzogertes lineares Wachstum
[grin], lineares Wachstum [blau].

In Abbildung 2.12 sind die Ergebnisse fir GFR4(f) und GFRy(f) dargestellt. Die
Skalierung der Quellen Uber die Schmelztiefe fuhrt zu groReren GFR-Werten in der
Vergangenheit, die in der Zukunft starker abnehmen. Das Ergebnis ist plausibel, da
sich die Schmelztiefe im Referenzmodell Uber die Erdgeschichte standig verringert
hat.

Tabelle 2.2. Werte fiir die Uberlebensspanne der Biosphére im Referenzmodell

Uberlebensspanne der Biosphare t;s [Ga]

Modell fiir Kontinentwachstum

GFR; GFR>
Episodisches Wachstum (Condie 1990) 0,65 0,60
Verzoégertes lineares Wachstum 0,65 0,60
Lineares Wachstum 0,75 0,65
Konstante Kontinentflache 0,85 0,75

Abbildung 2.13 zeigt die Entwicklung der atmospharischen CO2-Konzentration Uber
die Erdgeschichte bis in die Zukunft. In den grau markierten Gebieten gibt es keine
Bioproduktivitat im Modell, weil in Domane (1) die 100°C-Grenze Uberschritten, in
Domane (Il) die 0°C-Grenze unterschritten wird und in Domane (lll) nicht mehr
gentigend CO, in der Atmosphare zum Ablauf der Photosynthese vorhanden ist. Im
weild markierten Bereich ist Bioproduktivitdt vorhanden. Es handelt sich um die Pgam-
Ts-Domane (PTD), in der Leben mdoglich ist:
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PTD = {P,...T.)| 0°C < T, <100°C A P, > P, }. (2.2.15)

atm?

Wenn die Graphen diese Domane (weil’) verlassen (t = fh=), stirbt die Biosphare
aus und die Uberlebensspanne der Biosphére ts (= tn=o — 4,6 Ga) ist erreicht. Das
wird etwa in 600 bis 700 Millionen Jahren der Fall sein. Die genauen Werte fir die
einzelnen Kontinentwachstumsszenarien sind in Tabelle 2.2 zusammengefasst.
Dabei liefert das Modell mit den zusatzlich skalierten Quellen geringere Werte, da
die GFR-Werte schneller abklingen. In Modellen ohne Kontinentwachstum kann die
Biosphare am langsten Uberleben. In der Zukunft nimmt dabei die Kontinentflache
nicht zu, so dass im Vergleich zu den anderen Szenarien die GroRe der CO,-Senke
am geringsten ist und damit mehr CO; in der Atmosphare verbleibt. Dieses Szenario
liefert also die optimistischste Abschatzung fir die Uberlebensspanne der
Biosphare. Es wird auch deutlich, dass unser Modell eine etwas geringere
Lebensspanne liefert als das Modell von Caldeira und Kasting (1992), weil
zusatzlich geodynamische Parameter bericksichtigt wurden. Unter der Annahme,
dass zukiinftig photosynthetisch aktive Lebewesen durch Evolution und Adaption in
der Lage sind, auch mit geringeren CO,-Konzentrationen auszukommen, kann sich
die Uberlebensspanne geringfligig vergroRern. Ein wichtiges Ergebnis ist, dass die
abklingenden geodynamischen Prozesse der Erde Ursache fiir eine weitere
Verkirzung der  Uberlebensspanne der Biosphdre sind  gegeniiber
Modellergebnissen, die nur die externe Triebkraft der alternden Sonne
bericksichtigen und nicht die thermische Entwicklung der Planeten.
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Abbildung 2.13: Zeitliche Entwicklung der atmospharischen CO,-Konzentration ohne
(GFR4=a) und mit Skalierung der Quellen Uber die Schmelztiefe (GFR,=b) fir das
Referenzmodell unter Bericksichtigung verschiedener Kontinentwachstumsszenarien:
episodisches Wachstum (Condie 1990) [schwarz], konstante Kontinentflache [rot],
verzogertes lineares Wachstum [griin], lineares Wachstum [blau]. In den grauen Bereichen
ist die Bioproduktivitat Null: (I) Ts> 100°C, (ll) Ts< 0°C, (Ill) Patm < Pmin- IMm weillen Bereich ist
Bioproduktivitat moglich.
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2.3 Die photosynthetisch-aktive habitable Zone
2.3.1 Einfluhrung

Die Definition der Habitabilitat von Planeten ist eng verbunden mit der genauen
Definition von Leben. Bis heute kennen wir nur das terrestrische Leben. Allgemein
kann man Leben als ein sich selbsterhaltendes und sich reproduzierendes System
organischer Molekile definieren, dass von flissigem Wasser durchdrungen ist und
dem eine Quelle freier Energie zur Verfigung steht. Organische Molekule sind in
unserem Sonnensystem und sogar in interstellaren Wolken weit verbreitet. Es
besteht kein Mangel an freier Energie fir jede Form extraterrestrischen Lebens.
Darum ist die Existenz von flissigem Wasser der zentrale limitierende Faktor.
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Abbildung 2.14: Die habitable Zone fir die Nullalter-Hauptreihe (zero age main sequence
HZ) als Funktion der Zentralsternmasse (in solaren Massen M,) nach Kasting et al. (1993).
Die Entfernung (distance) ist in astronomischen Einheiten (AU) angegeben. Die gestrichelten
Linien markieren die Grenzen des Bereichs der vermutlichen Akkretionszone terrestrischer
Planeten. Die gepunktete Linie beschreibt den Abstand, bei dem ein Planet gebunden
rotieren wirde (tidal locking).

Im Allgemeinen ist die habitable Zone (HZ) um einen Zentralstern definiert als die
Region, in der ein erdahnlicher Planet solche Oberflachentemperaturen aufweist,
die fir die Entwicklung und Erhaltung von Leben notwendig sind. Diese Tatsache ist
mit dem permanenten Vorhandensein von flissigem Wasser an der
Planetenoberflache verbunden. Die HZ kann man anhand der Entwicklung der
planetaren Atmosphare fiir verschiedene Werte ihres Abstandes zur Sonne Uber
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geologische Zeitrdume berechnen. Die Nische, in der sich Leben entwickeln und
erhalten kann, ist der Temperaturbereich zwischen der Hitze eines sogenannten
Runaway Greenhouse (ein sich selbst verstarkender Treibhauseffekt) und der Kalte
eines sogenannten Runaway Icehouse (ein sich  selbstverstarkender
Abklhlungsprozess). Fur einen G2-Stern wie die Sonne ergibt sich nach Hart (1978,
1979) ein sehr enger Bereich von 0,9858 astronomischen Einheiten (1 AE =
Entfernung Erde-Sonne) bis 1,004 AE. Bei diesen Berechnungen wurde der
negative Rulckkopplungsprozess zwischen dem atmospharischen CO,-Partialdruck
und der globalen Oberflachentemperatur Uber den globalen Karbonat-Silikat-
Kreislauf (Walker et al. 1981) vernachlassigt. Unter Berlcksichtigung dieses
Effektes berechneten Kasting et al. (1993), dass die innere Grenze relativ konstant
bei 0,84 AE ist, wohingegen sich die dullere Grenze merklich bis auf 1,77 AE
erweitert. Die Modellrechnungen wurden nicht nur fir Sterne des Spektraltyps G2
durchgeflihrt, sondern auch auf andere Hauptreihensterne erweitert. Das Ergebnis
von Kasting et al. (1993) ist in Abbildung 2.14 dargestellt.

2.3.2 Modellbeschreibung

Basierend auf dem Erdsystemmodell, das oben beschrieben wurde, kann man eine
photosynthetisch-aktive HZ (pHZ) definieren. Die pHZ fir einen erdahnlichen
Planeten ist die Region um die Sonne (oder einen anderen Zentralstern), in der die
Oberflachentemperaturen auf dem Planeten zwischen 0°C und 100°C liegen und
der atmosphéarische CO,-Partialdruck gréRer als 10 bar ist, das heilt, dass auf
dem Planeten Bedingungen herrschen, die Leben auf Basis der Photosynthese
braucht. In diesem Fall ist die Bioproduktivitat IT > 0 und die pHZ folgendermalien
definiert:

pHZ = {R |H(Patm (R’t)’ Ts (R’t)) > 0} = [Rinner’Router ] . (231)

Rinner ist dabei der innere und Rouer der aufiere Radius der pHZ. Die obere Grenze
fur den COo-Partialdruck ist durch die maximal verfligbare Menge an CO, in der
planetaren Atmosphare gegeben, der 10 bar betragt. Zur Bestimmung der
Bioproduktivitdt wird die in Abschnitt 2.2.2.4 dargestellte Parametrisierung
angewendet. Die geodynamischen Parameter werden mithilfe des thermischen
Modells fiir die Erde berechnet. Uber die resultierenden GFR-Werte, die der
normalisierten Verwitterungsrate entsprechen, kann mittels Gleichung 2.2.2 die
Oberflachentemperatur bestimmt werden. Das Klimamodell liefert dann die
entsprechende atmospharische CO2-Konzentration, wenn die Leuchtkraft der Sonne
in Abhangigkeit von der Zeit bekannt ist.

Die Leuchtkraftentwicklung eines Zentralsterns auf der Hauptreihe (wie die Sonne)
im Massebereich von 0,8 bis 2,5 Sonnenmassen (M;) kann mithilfe einer
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Approximation mit Polynomen von detaillierten Sternentwicklungsmodellen wie das
von Schaller et al. (1992) berechnet werden.

Igi—iﬂ LI (2.3.2)
L& 3.
L bezeichnet die Leuchtkraft des Sterns, 7y die nukleare Zeitspanne (die Zeit, die ein
Stern auf der Hauptreihe verbringt, wahrend er Wasserstoff verbrennt) und A
Anpassungskoeffizienten. Wenn die Zentralsternmasse M gering ist, d.h. 0,2 M <M
< 0,8 M, dann kann die Leuchtkraft mithilfe der Leuchtkraft-Masse-Beziehung L «
M 3% (Kippenhahn und Weigert 1990) extrapoliert werden. Im Bereich geringer
Sternmassen kdnnen entwicklungsbedingte Schwankungen Uber eine Zeitskala von

5 bis 6 Ga vernachlassigt werden. Die Koeffizienten 4; hangen von M
folgendermalen ab:

3 M i
A = C.| —|, 2.3.3
; Z ”[Ms] (2.3.3)

wobei C; zusatzliche Koeffizienten sind. 7y (in Ga-Einheiten) kann als Funktion der
Sternmasse ausgedrickt werden (Abbildung 3.5):

gz, = ia, [Ig(MMﬂ : (2.3.4)
i=0

S

Tabelle 2.3. Koeffizienten zur Bestimmung der Hauptreihenentwicklung.

j 0 1 2 3 4
Cj

0 -3,4612 0,5163 0,2590 1,1240 -

1 4,7294 -0,1660 -1,0699 -1,4528 -

2 -1,6571 -0,1208 0,9906 0,4786 -

3 0,2302 0,0490 -0,2266 -0,0396 -
Dj

0 2,967 10,341 2,512 5,078 3,373

1 1,728 1,025 6,874 14,730  -9,993

2 1,460  -0,981 6,849  -15342 10,584

3 0,608 0,382 -2,964 6,778 -4,746

4 -0,093 -0,054 0,463 -1,065 0,753
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Die effektive Temperatur des Zentralsterns Tz kann auf dhnliche Weise berechnet
werden:

4

4 j i
19T+ =>_| 2.D; [MMJ (Lj - (2.3.5)

i—0 | j=0 Ty

Die Werte der zusatzlichen Parameter C; und D; sind in Tabelle 2.3 aufgefihrt. Die
Werte fir «; sind 9,9707, -3,8727, 4,3784 und -5,7728 fir i = 0,1,2 und 3. Die
resultierenden Werte flr die Leuchtkraft und die effektive Temperatur sind im
Hertzsprung-Russell-Diagramm (Abbildung 2.15) zusammengefasst.

Luminosity L (L)

-1

20000 10000 5000 3000
Temperature T,,(K)

T T T

Abbildung 2.15: Das Hertzsprung-Russell-Diagramm (Leuchtkraft L in Abhangigkeit von der
effektiven Temperatur Te) flr Zentralsterne im Massebereich 0,8 bis 2,5 Ms. Es wurde nur
die Hauptreihenentwicklung berlcksichtigt. Aufeinander folgende Punkte fir die
massenspezifischen Graphen markieren einen Zeitschritt von 1 Ga. (Franck et al. 2000b)
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2.3.3 Ergebnisse fur die pHZ

Unser Ansatz zur Berechnung photosynthetisch-aktiver habitabler Zonen beinhaltet
zwei Entwicklungsszenarien: die thermische Entwicklung des Planeten und die
Leuchtkraftentwicklung des Zentralsterns. Mittels letzterem ist es moglich, die pHZ
fur die Erde im Sonnensystem zu berechnen, aber auch die pHZ fiir einen
Erdzwilling um andere Zentralsterne zu definieren. Die Ergebnisse fiir die pHZ im
Sonnensystem fir verschiedene Kontinentwachstumsszenarien sind in Abbildung
2.16 dargestellt. Der Berechnung liegen die mit der Spreadingrate skalierten GFR-
Werte (GFR41) zugrunde.

~~

L o
= <
N ~
4 o
~~ ~~
L L
< <
N N
o o

Zeit (Ga) Zeit (Ga)

Abbildung 2.16 Die photosynthetisch-aktive habitable Zone (griiner Abstandsbereich in AE)
im  Sonnensystem in  Abhangigkeit von der Zeit flr vier verschiedene
Kontinentwachstumsszenarien: a) verspatetes lineares Wachstum, b) episodisches
Wachstum (Condie 1990), c) lineares Wachstum, d) konstante Kontinentflache. Die
horizontalen gestrichelten Linien markieren den Abstand der Venus (?), der Erde (@), und
des Mars (&) zur Sonne. Die Ergebnisse basieren auf GFR;.

37



ERDSYSTEMMODELL

Generell ist zu erkennen, dass sich die pHZ zuerst zeitlich durch die
Leuchtkraftzunahme der Sonne nach auflen verschiebt und sich dann durch die
thermische Entwicklung der Erde verengt, bis sie schlieRlich verschwindet. Heute
erstreckt sich die pHZ von Riner = 0,954 AE bis Router = 1,221 AE. Die innere Grenze
unterscheidet sich kaum von den vorhergehenden Berechnungen von Hart (1979)
und Kasting et al. (1993). Durch die Berticksichtigung der thermischen Evolution des
Planeten kommt es aber gegeniber den Berechnungen von Kasting et al. (1993) zu
einer deutlichen Verringerung der oberen Grenze um etwa 0,55 AE. In Abbildung
2.16 wird deutlich, dass die pHZ im Falle konstanter Kontinentflache (ber die
langste Zeit vorhanden ist und bei verspatet einsetzendem linearem Wachstum am
kiirzesten. Ursache dafir ist der heutige Gradient der Kontinentwachstumsfunktion,
dessen GroRe fur die Modellrechnungen in der Zukunft (t > 4,6 Ga) beibehalten
wird. In Abbildung 2.16 wurde zusatzlich der Abstand von Venus, Erde und Mars
eingezeichnet. Es ist erkennbar, dass eine Erde an Venusposition zu keiner Zeit
habitabel gewesen ware, wohingegen eine Erde an Marsposition (abhangig vom
Modellansatz) noch vor 600 Millionen Jahren hatte bewohnbar sein kénnen. Fir die
Erde lasst sich ein optimaler Abstand R, zur Sonne definieren, bei dem die
Lebensspanne der Biosphare am groften ist (fismax). Der Zeitpunkt wird dadurch
bestimmt, dass die pHZ vollkommen verschwindet. Die Ergebnisse sind in Tabelle
2.4 zusammengestellt. Rqy fur die Erde liegt etwa bei 1,1 AE. An dieser optimalen
Position wirde die Erde mit einer photosynthetisch-basierten Biosphare eine
mindestens doppelt so groRe Uberlebensspanne haben.

Tabelle 2.4 Der optimale Abstand der Erde zur Sonne R, die maximale Uberlebensspanne
tismax Und die Verlangerung der Uberlebensspanne der Biosphére bei optimalem Abstand
Atls,max-

Kontinentwachstumsmodell Ropt [AE] tismax [Ga]  Absmax [Ga]
Verzogertes lineares Wachstum 1,09 1,30 0,65
Episodisches Wachstum (Condie 1990) 1,09 1,35 0,70
Lineares Wachstum 1,11 1,75 1,00
Konstante Kontinentflache 1,19’ 3,05 2,20°

Hier bezeichnet R,,x den Abstand, an dem die pHZ bei fsmax verschwindet. Tatsichlich
verlasst der Planet im Abstand R, davor kurzzeitig die dufere Grenze der pHZ, so dass die
eigentlich maximale Uberlebensspanne der Biosphéare in einem geringeren Abstand mit
einem kleineren Wert fUr f;s max realisiert wird.

In Abbildung 2.17 sind die Ergebnisse fur die pHZ im Sonnensystem mit episodisch
wachsenden Kontinenten (Condie 1990) basierend auf mit der Spreadingrate
skalierten Quellen (GFR4=griner Bereich) und mit der Schmelztiefe zusatzlich
skalierten Quellen (GFR,=griin-gestreifter Bereich) dargestellt. Dabei wird deutlich,
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dass durch die zuséatzliche Skalierung die maximale Uberlebensspanne um 300
Millionen Jahre kurzer ist, ohne dass sich dabei R,y verandert. Ursache sind die fur
die Zukunft geringeren GFR-Werte.
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Abbildung 2.17 Die photosynthetisch-aktive habitable Zone (Abstandsbereich in AE) im
Sonnensystem in Abhangigkeit von der Zeit fiir episodisches Kontinentwachstum (Condie
1990) basierend auf GFR; (grtiner Bereich) und GFR; (griin gestreifter Bereich).

In Abbildung 2.18 ist die pHZ fur einen Erdzwilling im Abstand 1 AE um einen
anderen Zentralstern dargestellt. Die Domane im Diagramm, in der sich die pHZ
eines Erdzwillings potentiell befinden konnte (weiller Bereich) wird durch zwei
Faktoren begrenzt. (I) Wenn ein Stern die Hauptreihe verlasst (t > t4) und zum
Roten Riesen wird, verschwindet die pHZ. (lI) Im Zentralsternmassenbereich von
etwa 1,15 bis 2,2 My wird die Doméane durch die maximale Lebensspanne der
Biosphare (t > fismax = 5,95 Ga) und damit durch die Geodynamik bestimmt. (lll) Im
schraffierten Bereich wirde ein Erdzwiling um einen Zentralstern der
entsprechenden Masse gebunden rotieren. Joshi et al. (1997) haben gezeigt, dass
primitive Lebensformen trotz extremer Umweltbedingungen auf solchen Planeten
existieren konnten. Das Auftreten hoherer Lebensformen wie Pflanzen ist allerdings
fraglich (siehe Abschnitt 3.5.3).

Eine weitere Einschrankung der Habitabilitat ergibt sich in extrasolaren
Planetensystemen, in denen neben dem Erdzwilling Riesenplaneten anwesend
sind. Der Riesenplanet kann den Bereich stabiler Orbits eines fiktiven Erdzwillings
stark einschranken oder der Bereich verschwindet vollkommen. Verweilt ein
Erdzwilling fur hinreichend lange Zeit auf einer stabilen Bahn um seinen Zentralstern
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in der pHZ so spricht man von dynamischer Habitabilitdt. Entsprechende
Untersuchungen zur dynamischen HZ eines Erdzwilling findet man in Cuntz et al.
(2003), von Bloh et al. (2003d) und von Bloh et al. (2007).

R=1 AE

0.6 II

Zentralsternmasse (M)

0-2 i 1 U T 1
0 1 2 3 4 S) 6 7 8

Zeit (Ga)

Abbildung 2.18 Die pHZ eines Erdzwillings im Abstand 1 AE (griiner Bereich) in
Abhangigkeit von der Zentralsternmasse (in Sonnenmassen Ms). Die Domane im Diagramm,
in der sich die HZ eines Erdzwillings potentiell befinden kénnte (weilRer Bereich) wird durch
zwei Faktoren begrenzt (grauer Bereich): (1) t > ty und (ll) t > tnax. (Ill) bezeichnet den
Bereich gebundener Rotation (schraffierter Bereich). (nach Franck et al. 2000b und
Bounama et al. 2004b)
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3. Modell fur Supererden

3.1 Einflihrung

Bis heute wurden extrasolare Planeten um mehr als 200 Hauptreihensterne
entdeckt. Mit Hilfe der verfugbaren Beobachtungsmethoden gelang hauptséachlich
der Nachweis jupiterdhnlicher Riesenplaneten. Deshalb konnte bis vor kurzem nur
Uber die Existenz und mogliche Habitabilitdt von erdahnlichen Planeten in
extrasolaren Systemen spekuliert werden (Cuntz et al. 2003, Franck et al. 2003, von
Bloh et al. 2003d, Jones et al. 2006, von Bloh et al. 2007a). Theoretische Arbeiten
haben vorausgesagt, dass die Bildung von massiven terrestrischen Planeten bis 10
Erdmassen (Mg) mdglich ist (z.B. Ida und Lin 2004a). Das gilt auch fiir Systeme, die
einen sogenannten Hot Jupiter (Planeten mit Jupitermasse auf einer
zentralsternnahen  Umlaufbahn) enthalten (Raymond et al. 2005). Mit
voranschreitender Genauigkeit der Mellmethoden wurden in der letzten Zeit
tatsachlich immer massearmere Planetenkandidaten ermittelt. Im Jahr 2005
entdeckten Rivera et al. einen Planeten mit einer Minimalmasse von 7,5Mg (GJ
876d). Er umkreist GJ 876, einen etwa 15 Lichtjahre entfernten M4-Stern, in einer
Entfernung von 0,02 AE. Der ersten Entdeckung folgten ein 5,5Mq-Planet (OGLE-
2005-BLG-390Lb) bei 2,6 AE um einen M-Zwerg (Beaulieu et al. 2006) und ein
10,2Mg-Planet (HD69830b) bei 0,08 AE um einen KOV-Stern (Lovis et al. 2006). Der
neuerliche Nachweis von zwei Planeten mit 5,06Mg bei 0,073 AE (Gl 581c) und
8,3Mg bei 0,25 AE (Gl 581d) (Udry et al. 2007) um den Roten Zwerg Gliese 581,
weckte sogar die Hoffnung, dass man den ersten habitablen extrasolaren Planeten
(Gl 581c) entdeckt hatte.

Der Nachweis dieser Planeten (bis auf OGLE-2005-BLG-390Lb) gelang mit Hilfe der
Radialgeschwindigkeitsmethode: Stern und Planet(en) bewegen sich unter dem
Einfluss der Gravitation um ihren gemeinsamen Schwerpunkt. Die Bewegung des
Sterns  ist aufgrund seiner groReren Masse deutlich kleiner. Man kann die
Komponente der periodischen Bewegung des Sterns in Sichtrichtung
(Radialgeschwindigkeit) durch die Beobachtung der Verschiebung der Spektrallinien
aufgrund des Dopplereffekts mittels Spektroskopie nachweisen. Da die
Bahnneigung unbekannt ist, kann man hier bei bekannter Sternmasse nicht die
Planetenmasse m selbst, sondern nur eine Untergrenze (m sini, wobei i die
Inklination, also die Neigung der Bahnebene =zur Beobachtungsebene, ist)
berechnen. Diese Methode ist die bislang erfolgreichste zum Nachweis extrasolarer
Planeten. Bis heute wurden damit etwa 240 Kandidatenplaneten ermittelt (Der
interaktive extrasolare Planetenkatalog von Jean Schneider: http://exoplanet.eu).
OGLE-2005-BLG-390Lb wurde durch die gravitational-microlensing-Methode
(Gravitationslinsen) nachgewiesen. Unter Microlensing versteht man die
Verstarkung des Lichts eines Hintergrundobjekts durch Gravitationslinsenwirkung
eines Vordergrundsterns. Die Verstarkung nimmt zu und wieder ab, wahrend sich
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der Stern vor dem Hintergrundobjekt vorbeibewegt. Mit dieser Methode wurden
bislang nur 4 Planeten nachgewiesen. Eine weitere Nachweismoglichkeit ist die
Transitmethode: Falls die Umlaufbahn eines Planeten so liegt, dass er aus Sicht der
Erde genau vor dem Stern vorbeizieht, entstehen durch die Abdeckung periodische
Absenkungen der Helligkeit des Sterns. Mittels Photometrie kann man diese
Helligkeitsschwankungen messen. Diese Messung kann mittels terrestrischer
Teleskope oder wesentlich genauer durch Satelliten durchgefihrt werden.

Terrestrische Planeten mit einer Masse, die bis zu 10 Mal groRer als die der Erde
sein kann, bezeichnet man auch als Supererden (Valencia et al. 2006). Es handelt
sich um erdahnliche, felsige Planeten, flir die man eine der Erde ahnliche
chemische und mineralische Zusammensetzung annimmt. Sie besitzen keine
signifikante Gashille aus H, und He, d.h. sie konnten ihre Uratmosphare nicht
bewahren (Seager et al. 2007). Das ist méglich fir Planeten bis maximal 15Mg
(Wuchterl et al. 2000). Supererden enthalten weniger als 10% Gewichtsanteile an
Wasser (Selsis et al. 2007). Sie befinden sich unterhalb der Schneelinie, der
Entfernung zum Zentralstern, ab der Wassereis stabil existieren kann.
Planetesimale, die sich jenseits der Schneelinie gebildet haben, enthalten groRle
Mengen an Wassereis.

Die Bildung terrestrischer Planeten mit bis zu 10Mg ist wahrscheinlich, auch wenn in
unserem Sonnensystem kein derartiger Planet existiert. Wenn man den
Sonnennebel mit der minimalen Masse rekonstruiert, aus dem sich Uber die
protoplanetare Scheibe unser Sonnensystem entwickelt hat, und die Ergebnisse mit
den aktuellen Kenntnissen Uuber typische protoplanetare Scheiben vergleicht
(Hayashi 1981, Wethrill 1990, Beckwith und Sargent 1996, Wyatt et al. 2003), kann
man feststellen, dass ausreichend festes Material vorhanden war, um Planeten zu
bilden zu kdnnen, die gréler als die Erde waren. Wenn ein Planetenembryo (ber
eine Erdmasse hinaus wachst, beginnt es, Gas aus der Scheibe anzusammeln.
Solch eine Akkretion kann sich schnell zu einem sich selbst verstarkenden Prozess
entwickeln und zur Bildung von Gasriesen wie Jupiter fuhren (Mizuno 1980,
Stevenson 1982, Bodenheimer und Pollack 1986). Der Wert der kritischen Masse,
ab dem solch ein rasantes Wachstum einsetzt, bestimmt, ob sich Supererden
Uberhaupt bilden kdénnen. Die exakte Bestimmung der kritischen Masse wirde 3-
dimensionale Modelle der Strahlungshydrodynamik erfordern. Einfache numerische
Modelle (Ikoma et al. 2000) zeigten, dass die kritische Masse mit Sicherheit von der
Akkretionsrate und der Opazitat des Scheibengases abhangt. Man kann erwarten,
dass Planeten von etwa 10Mg bis 100Mg und dartber so rapide wachsen, dass man
Planeten mit Endmassen im Zwischenbereich 10Mg - 100Mg nur selten finden wird
(die sogenannte “Planetenwuiste” - planet desert). Ida und Lin (2004a) flihrten dazu
detaillierte Berechnungen durch. Diese Berechnungen sagten aber auch eine grole
Anzahl von Supererden im inneren Teil der Scheibe voraus. Aktuelle Simulationen
der Planetenbildung (Laughlin et al. 2004, Ida und Lin 2005) deuten darauf hin, dass
um massearme Primarsterne die Planetenbildung zu massearmen Planeten in der
Uranus/Neptun-Domane tendiert. Gravitative Instabilititen kénnen ebenfalls zur
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Bildung von Supererden um M-Zwerge fiihren (Boss 2006). Uberhaupt diirften um
M-Sterne signifikant mehr Supererden als Gasriesen zu finden sein, was auch von
den bisherigen Beobachtungen gestitzt wird (Boss 2006, Bonfils et al. 2006). Ein
gewisser Teil der massereichen Planeten wird einen erheblichen Volatilengehalt
(Primarwasser) aufweisen. Der genaue Anteil dieser Ozeanplaneten ist aber noch
unbekannt (Raymond et al. 2004).

Planeten mit Erdmasse auf erdahnlichen Umlaufbahnen um sonnenahnliche Sterne
kénnen mit der heutigen Technologie, die eine Genauigkeit von etwa 1 m/s bei der
Messung der Radialgeschwindigkeit hat, noch nicht nachgewiesen werden (Seager
et al. 2007). Wirde man unser Sonnensystem von auf3en beobachten, betriige die
durch die Erde verursachte Anderung der Radialgeschwindigkeit der Sonne nur 0,1
m/s. Deshalb ist die Untersuchung von Supererden und anderen massereichen
Planeten (bis ca. 20Mg) ein zentrales Forschungsgebiet. Supererden sind die ersten
Kandidaten fur eine zweite Erde. Die bisher entdeckten Supererden umkreisen ihren
Zentralstern auf relativ engen Bahnen. Trotzdem koénnten sich in Abhangigkeit von
den Eigenschaften des Sterns diese Bahnen gerade in der habitablen Zone
befinden. Hierbei ricken leuchtschwachere Zentralsterne wie z.B. M-Sterne in den
Fokus der Untersuchungen (Lammer 2007).

Im Folgenden soll versucht werden, die thermische Evolution von Supererden mit
Hilfe des in Kapitel 2 vorgestellten Modells fir die Erde zu berechnen und eine
allgemeine Aussage Uber die Bewohnbarkeit und die Uberlebensspanne der
Biosphare zu treffen. AnschlieRend wenden wir das thermische Supererdenmodell
auf die Berechnung der pHZ im System GI 581 an.

3.2 Die thermische Evolution von Supererden

3.2.1 Skalengesetze fiir Masse und Radius
3.2.1.1 Ozeanplaneten und Supererden

Nach einem allgemein akzeptierten Szenario erfolgt die Bildung von Planeten in
einer Reihe von Schritten (z.B. Lissauer 1993, Ida und Lin 2004a,b, Raymond et al.
2006b, 2007). Zuerst agglomerieren Materialien — Eisenverbindungen und Silikate
oder Silikate und Eis je nach Position bezlglich der Schneelinie — und bilden eine
Vielzahl von bis zu kilometergroRen Planetesimalen. Durch die durch Gravitation
verursachten ZusammenstoRe entstehen danach die Planetenkerne. Wenn deren
Masse einen kritischen Wert erreicht und Gas in der Scheibe noch vorhanden ist,
akkretieren sie dieses in einer rasanten Phase (Pollack et al. 1996) und es bilden
sich Gasriesen.

In Anlehnung an Pollack et al. (1996) nehmen wir an, das die kritische Masse
groler als 10Mg ist und ein Planet mit M < 10Mg nur eine vernachlassigbare H,-He-
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Atmosphare akkretiert hat. Es ist entweder ein felsiger Planet, moglicherweise mit
einem begrenzten Wasseranteil (< 5% Gewichtsanteil, Raymond et al. 2004), wenn
er sich naher am Stern als die Schneelinie gebildet hat, oder es ist ein eisiger
Planet, wenn er sich weiter entfernt gebildet hat. Falls solch ein eisiger Planet in das
Innere des Planetensystems migriert, wird er zu einem Ozeanplaneten (Léger et al.
2004), wenn die Migration nicht zu nahe am Zentralstern stoppt. Diese Planeten
kénnen in einem Abstand von etwa 1 AE ihre Volatile fir einige Milliarden Jahre
halten, wahrend sich ihre dichte Dampfatmosphare nur langsam hydrodynamisch
verflichtigt (Kuchner 2003).

Aus den oben genannten Bildungsszenarien wird klar, dass ein kleiner Planet nicht
unbedingt ein terrestrischer Planet sein muss. Die Zusammensetzung kleiner
Planeten im Massebereich 1Mg bis 10Mg kann sehr unterschiedlich sein. Bei
gleicher Masse hat ein Planet mit einem hdheren Wasseranteil eine geringere
mittlere Dichte als ein trockener Planet und sein Radius sollte dementsprechend
groler sein. Planeten mit einer signifikanten Gashille aus Wasserstoff und Helium
waren ebenfalls bedeutend gréler. Deshalb stellt sich die generelle Frage, ob man
durch die Messung des Radius und durch die Bestimmung der Masse eines
Planeten mit Hilfe von Skalengesetzen Ruickschlisse auf den inneren Aufbau
ziehen kann.

Die Unterscheidung zwischen Ozeanplaneten und trockenen felsigen Supererden ist
nicht trivial, weil bei einer gegebenen Masse M der Planetenradius R verschiedenen
Mischungen aus Eisen im Kern, Mantelmineralien und Eis entsprechen kann
(Valencia et al. 2007a). R und M missen dazu aus den Beobachtungsdaten mit
einer bestimmten Genauigkeit ermittelt werden (Selsis et al. 2007). Wenn man
trockene und Ozeanplaneten unterscheiden kdnnte, hatte das wesentlichen Einfluss
auf die Theorie der Planetenentstehung. Viele Modelle (Ida und Lin 2004a, Rafikov
2007, Kennedy et al. 2006, Raymond et al. 2006a) sagen die Bildung von
Supererden mit einer grof3en Variabilitdit der chemischen Zusammensetzung
voraus. Auf Ozeanplaneten erwartet man keine hoheren Lebensformen, welil
Kontinente und die damit zusammenhangenden Prozesse fehlen (Selsis et al.
2007). Eine Aussage Uber die mogliche Existenz habitabler Bedingungen auf einem
Planeten ist damit ebenfalls von der Unterscheidungsmoglichkeit abhangig.

3.2.1.2 Materialabhéngige Masse-Radius-Beziehungen

Durch die enormen Druckeffekte und die hohen inneren Temperaturen in
Supererden verhalt sich die Masse zum Radius nicht wie M o« R”. Valencia et al.
(2006) ermittelten erstmals fur verschiedene Gesamtzusammensetzungen der
Planeten ein Skalengesetz
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M 0,267-0,272
@

wobei Manteldicke, Kernradius und mittlere Dichte ebenfalls nach diesem
Potenzgesetz skaliert werden. Wenn man annimmt, dass das Material, das
Supererden bildet, das gleiche Material ist, aus dem auch die Erde gebildet wurde,
dann mussen die radioaktiven Warmequellen mit der Mantelmasse skalieren. Fur
Planeten mit groRerem Mantel erwartet man einen grofleren Warmefluss. Auf der
Basis der Skalengesetze von Valencia et al. (2006) und einem Modell mit
parametrisierter Konvektion vermuten Valencia et al. (2007a), dass ein
massereicher Planet wahrscheinlich in einem plattentektonischen Regime analog
zur Erde konvektiert. Je massereicher ein Planet ist, desto groRer ist die
Rayleighzahl, die ein Mal fur die Starke der Konvektion ist, desto dunner ist die
obere  Grenzschicht (Lithosphdre) und desto schneller sind die
Konvektionsgeschwindigkeiten. Nach ihren Untersuchungen skaliert der Warmefluss
eines massereichen felsigen Planeten proportional mit der Masse, so dass die
Temperatur unter der Lithosphéare im Falle temperaturabhangiger Viskositat nahezu
unabhangig von der Planetenmasse ist. Dieses Szenario ist glnstig fur die
Subduktion der Lithosphdre und den Beginn von Plattentektonik (Moresi und
Solomatov 1998). Deshalb nehmen Valencia et al. (2007a) an, dass die thermische
Entwicklung von Supererden so verlauft, dass sie zum gleichen Verhaltnis von
langfristigem Abkuhlen zur radioaktiven Erwarmung (Urey-Verhaltnis) fuhrt wie das
auf der Erde. Das ware der erste Schritt, die langfristige AbkUhlung mit der Masse
zu skalieren.

Valencia et al. (2007b) verallgemeinerten ihr Potenzgesetz (3.2.1) zu

B
R=aR, [Mj . (3.2.2)
M

@

Fiar 0% bis 50% Wasseranteil berechneten sie dann a und g . Der Koeffizient a gibt
an, um wie viel grofier die Erde sein wirde, wenn sie verschiedene Wasseranteile
hatte. Hatte die Erde einen Wassergewichtsanteil von 50%, dann wirde sich ihr
Radius um 26% vergroRern. Sotin et al. (2007) geben ebenfalls diesen Wert an. Der
Exponent g sinkt leicht, wenn der Wassergewichtsanteil steigt (zuriickzufihren auf
die hohe Kompressibilitdt von Wasser) und a steigt nahezu linear mit dem
Wassergewichtsanteil an (zurtickzufihren auf die geringe Dichte von Wasser). Nach
Valencia et al. (2007b) gibt es bei gegebener planetarer Masse einen maximalen
Radius flir einen terrestrischen Planeten. Dieser Radius trennt Planeten mit
trockener felsiger Zusammensetzung von denen, die einen Wassergewichtsanteil
von mehr als 10% haben. Ein gemessener Planetenradius, der diesen kritischen
Wert Uberschreitet, wirde darauf hinweisen, dass dieser Planet ein Ozeanplanet ist.
Valencia et al. (2007b) bestimmten £ zu 0,262. Dieser etwas kleinere Exponent
(Gleichung 3.2.1 B~ 0,27) ist hauptsachlich auf die Verbesserung der Modellierung
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der Druckeffekte zurlickzufiihren. Die Skalierung ist unabhangig von
Temperatureffekten (Oberflachentemperatur, konstante Viskositat im Vergleich zu
temperaturabhangiger Viskositat) und dem Masseanteil des Kerns. Sie
unterscheidet sich nur wenig flir verschiedene Kernzusammensetzungen.

Sotin et al. (2007) skalierten den Radius von Supererden entsprechend Gleichung
3.2.2 mit a = 1 und g = 0,274, also sehr dhnlich Valencia et al. (2006), denn die
Parameter, die in die jeweiligen Formeln eingehen, kommen aus denselben
Quellen. Sotin et al. (2007) setzten voraus, dass der Planet eine der Metallizitat des
Zentralsterns entsprechende chemische Zusammensetzung hat. Wie auch immer
der Zustand des Eisenkerns ist (flissig oder fest), die vergleichbaren Resultate der
beiden Studien zeigen, dass die Masse-Radius-Skalierung nicht davon abhangt. Die
Skalierungsparameter fir eine Planeten im Massebereich der Supererden (1Mg -
10Mg) aber mit einem Wassergewichtsanteil von 50% andern sich auf a = 1,262 und
p=0,275.

Valencia et al. (2007b) geben eine Verallgemeinerung ihres 2006 aufgestellten
Potenzgesetzes (Gleichung 3.2.2) folgendermalf3en an

: (3.2.3)

M 0,262 (1-0,138-IMF)
R =(1+056-IMF)R, (M—j

&}

wobei IMF (ice mass fraction) den Wassergewichtsanteil des Planeten darstellt. Mit
Hilfe von Gleichung 3.2.3 kann man a und g in Gleichung 3.2.2 fur die
verschiedenen Wassergewichtsanteile bestimmen. Danach wuirde sich flr einen
Wassergewichtsanteil von 50% a = 1,265 und g = 0,244 ergeben.

Fortney et al. (2007) berechneten ebenfalls Masse-Radius-Beziehungen Uber finf
GroRRenordnungen fir die Planetenmasse. Die resultierende analytische Funktion flr
Planeten, die aus felsigem Material und Eisen aufgebaut sind, lautet

R =(0,0592 -RMF +0,0975)(IgM )’

. (3.24)
+(0,2337 - RMF +0,4938)igM +(0,3102 RMF +0,7932)

wobei RMF (rock mass fraction) den Anteil felsigen Materials zur Gesamtmasse des
Planeten darstellt (RMF = 1 sind reine Gesteinsplaneten, RMF = 0 sind reine
Eisenplaneten). R und M werden in Erdmassen (Mg) und Erdradien (Rg)
angegeben. Fir erdahnliche Planeten und damit auch Supererden betragt der
Masseanteil an felsigem Material etwa 67% (RMF = 0,67). Entsprechend sind 33%
der Gesamtmasse Eisen. Gleichung 3.2.5 ergibt im Bereich 1Mg — 10Mg eine gute
Ubereinstimmung mit den Ergebnissen von Valencia et al. (2006).

Seager et al. (2007) bestimmten Masse-Radius-Beziehungen flr feste Exoplaneten,
die primar aus Eisen, Silikaten, Wasser und Kohlenstoffkomponenten aufgebaut
sind. Supererden sind danach Eisen-Silikat-Planeten mit einem Masseanteil des

46



MODELL FUR SUPERERDEN

Kerns von 32,5% und 67,5% MgSiO; im Mantel. Fur diese Zusammensetzung ergibt
sich in dieser Studie folgende Beziehung:

k3
R M M
| —k, +1/319| ——— |- k,| ——— | . 3.2.5
9{3,19/?@} ! 9(6,41M@] 2[6,41M@J ( )

Gleichung 3.2.5 ist fur Planetenmassen bis ~ 20Mg gultig. Fur differenzierte
Planeten, zu denen Supererden gehdren, sind die Werte fur k; = -0,20945, fir k, =
0,0804 und fur k; = 0,394.

3.2.1.3 Messgenauigkeiten zur méglichen Differenzierung

Die CoRoT-Mission (http://CoRoT.oamp.fr, Rouan et al. 1999) wurde Ende 2006
erfolgreich gestartet und die Kepler-Mission (http://kepler.nasa.gov, Koch et al.
2006) ist fur das Jahr 2008 geplant. Diese Transit-Beobachtungsprogramme sollen
die Radien der entdeckten Planeten bestimmen und mit Hilfe einer anschlieRenden
Doppler-Messung, wenn maéglich, auch deren Masse ermitteln.

CoRoT (Convection, Rotation and planetary Transits) ist ein Teleskop, das in einer
niedrigen Umlaufbahn (= 900 km) um die Erde platziert ist. Mit seiner Hilfe werden
Helligkeitsschwankungen von Sternen untersucht. Es kann ein bestimmtes
Sternenfeld nur wahrend 5 Monaten (150 Tagen) kontinuierlich beobachten. Der
Nachweis eines Planetenkandidaten durch die Transitmethode erfordert die
Beobachtung von mindestens 3 Transits. Dadurch kénnen von CoRoT nur Planeten
mit Umlaufperioden P < 75 Tage detektiert werden. Bei einem sonnenahnlichen
Stern entspricht das einer Entfernung des Planeten von 0,35 AE (kreisformige
Umlaufbahn) und einer Schwarzkérpertemperatur (Albedo = 0, kein Treibhauseffekt)
von Ty, > 460 K (Selsis et al. 2007). Planeten mit P < 75 Tage kénnten nach Selsis
et al. (2007) habitabel sein, wenn ihr Zentralstern massearmer als ein K5-Stern (=
0,7M;) ist. Solche massearmen Sterne reprasentieren aber nur 1,5% der Sterne, die
CoRoT beobachten wird. Mit weniger als 200 von ihnen im Beobachtungsfeld und
einer Transitwahrscheinlichkeit von etwa 1%, ist es unwahrscheinlich, dass CoRoT
einen Transit eines habitablen Planeten beobachten wird.

Fir die Kepler-Mission sieht die Situation etwas anders aus. Es handelt sich um
eine groRere Mission, die kontinuierlich Gber 4 Jahre in einer der Erde folgenden,
heliozentrischen Umlaufbahn beobachten wird. Die Raumsonde kann Planeten um
sonnenahnliche Sterne mit Umlaufzeiten P < 1,33 Jahre nachweisen, was einem
Planetenabstand von < 1,21 AE und Ty, = 250 K entspricht und den Bereich der
erdahnliche Planeten — das Hauptziel der Mission — einschlie3t. Mit Hilfe dieser
Mission kénnten mehr als 50 Planeten von Erddimension (1Rg) und mehrere
hundert Supererden (~ 1,3Rgs) entdeckt werden. Aber auch fir Kepler ist der
Nachweis innerer Planeten einfacher und genauer.
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Das zurzeit beste, verfligbare Doppler-Instrument fir die nachfolgende
Untersuchung der durch die Transitmethode (Kepler oder CoRoT) bestimmten
Planetenkandidaten ist der HARPS-Spektrograf am 3,6-Meter-Teleskop des La-
Silla-Observatoriums (Chile) der europaischen Siudsternwarte (ESO). HARPS steht
fur High Accuracy Radial Velocity Planet Searcher. Fur lichtschwache Sterne
(Magnitude der scheinbaren Helligkeit m, > 10) liegt seine Ungenauigkeit nahe dem
Limit des Schrotrauschens. Er ist in der Lage, Radialgeschwindigkeiten mit einer
Genauigkeit von 1 m/s zu messen.

Viele der in Abschnitt 3.2.1.1 genannten Studien zur Radius-Masse-Skalierung
beschéftigen  sich auch mit  der  notwendigen Genauigkeit  der
Beobachtungsmethoden. Valencia et al. (2007b) bestimmten eine Grenze fir die
Genauigkeit, mit der Planetenradius und die Planetenmasse bestimmt werden
missen, um eine spezielle Gesamtzusammensetzung des Planeten zu verifizieren.
Man braucht ~ 5% Genauigkeit fir den Radius und ~ 10% bei der Masse (mittlere
Abschatzung Uber den Massebereich 1Mg - 10Mg und alle berechneten Modelle).
Die Instrumente, die derzeit entwickelt werden, konnten in den nachsten 5 Jahren
mit einer derartigen Genauigkeit messen, speziell Kepler (NASA) in
Zusammenarbeit mit dem HARPS-NEF-Spektrografen (ESA), der fiur die nérdliche
Hemisphare eingesetzt werden soll. NEF ist die Abkurzung fir NGST- (Next-
Generation Space Telescope) Exoplanet Finder.

Selsis et al. (2007) stellen fest, dass die Unsicherheitsquellen fir die planetare
Dichtebestimmung aus der Massebestimmung durch die Radialgeschwindigkeits-
messung, der Bestimmung des Sternradius und der photometrischen Messung
wahrend des Transits stammen. Wie erwartet, ist die Genauigkeit der Kepler-
Photometrie héher als die von CoRoT. Trotzdem ist mit den heute zur Verfiigung
stehenden Instrumenten die Unsicherheit bei der Radialgeschwindigkeitsmessung
der limitierende Faktor bei den erwarteten Nachweisen von beiden Missionen. Die
bevorzugte Nachweisdomane der anvisierten Ziele korreliert mit den leuchtstarksten
Sternen (m, < 14) und den sternnachsten Umlaufbahnen, besonders flir CoRoT.
Klares Ergebnis von Selsis et al. (2007) ist, dass die grofite Leistungsfahigkeit von
beiden Missionen nur erreicht werden kann, wenn eine neue Generation von
Messgeraten fiur die Radialgeschwindigkeit gebaut wird, die in der Lage sind,
prazise Messungen bei leuchtschwachen Sternen durchzufiuhren. Bis das maoglich
ist, sollten die interessantesten, durch die Missionen detektierten Kandidaten durch
Doppler-Geschwindigkeitsmessungen vom Boden mittels HARPS weiter untersucht
werden.

Seager et al. (2007) diskutierten ausfihrlich den Zusammenhang zwischen
Messunsicherheiten und Detektionsmoglichkeiten. Bei der Bestimmung der
Planetenmasse und des Radius gehen GroéRen ein, die aus den Sternparametern
ermittelt werden. Wenn man voraussetzt, dass das Rauschen vom Zentralstern
gering ist, summieren sich Messungenauigkeiten und Unsicherheiten fir die
Sternmasse und den Sternradius im Quadrat. Nach Seager et al. (2007) kann man
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mit Messungenauigkeiten bis maximal 20% bei der planetaren Masse und dem
Radius robust aussagen, ob ein Planet Uberwiegend aus festen Bestandteilen
aufgebaut ist oder eine signifikante Gashiille (wie Uranus und Neptun) besitzt. Mit
10% Messunsicherheit konnte man vielleicht aussagen, ob ein Planet sehr viel
Wasser oder Eisen besitzt, falls der Planet eine sehr hohe oder sehr geringe Dichte
im Radiusbereich fester Planeten hat. Bei ~ 5% Messungenauigkeit kann man
zwischen Planeten unterscheiden, die Uberwiegend aus Wassereis, Uberwiegend
aus Silikaten oder uUberwiegend aus Eisen aufgebaut sind. Es ist moglich,
Wasserplaneten mit mehr als 25% Gewichtsanteilen Wassereis und plausiblen
Eisen-Silikat-Verhaltnissen, sowie Wasserplaneten mit 50% Gewichtsanteilen
Wassereis mit beliebigen Eisen-Silikat-Verhaltnissen zu identifizieren. Mit einer
Messungenauigkeit von etwa 2% ware man in der Lage, nicht nur die grundlegende
Zusammensetzung jedes Eisen/Silikat/Wasserplaneten zu bestimmen, sondern
auch Hinweise auf den relativen Anteil jedes Materials zu finden.

Auch wenn die Unsicherheiten bei der Bestimmung von Radius und Masse des
Planeten unter 1% sinken, wird man die genaue Zusammensetzung, wie z.B. den
Anteil verschiedener Materialien im Kern und abgegrenzte Schichten, kaum
bestimmen kdénnen, da verschiedene Anteile von Eisen im Kern, Silikaten im Mantel
und Wasserschichten zum gleichen Planetenradius bei identischer Masse flhren.
Beobachtungsunsicherheiten fiir die Planetenmasse und den Radius werden in der
nachsten Dekade nicht besser als ein paar Prozent sein. Seager et al. (2007)
argumentieren deshalb, dass detaillierte Modelle fir das Innere von Exoplaneten
nicht notwendig sind, um auf die Gesamtzusammensetzung zu schlielRen.

3.2.2 Anwendung der Skalengesetze

Die thermische Evolution von Super-Erden soll hier anhand des in Abschnitt 2.1
dargestellten Modells fur die Erde unter Anwendung von Skalengesetzen berechnet
werden. Wir folgen mit unserer Parametrisierung Valencia et al. (2007b) und Sotin
et al. (2007). Entsprechend Gleichung 3.2.2 soll gelten

M 0,27

@

Nach Gleichung 3.2.6 skalieren der Planetenradius, die Manteldicke, der Kernradius
und die mittlere Dichte mit der Masse (Valencia et al. 2006). In Tabelle 3.1 sind alle
fir die thermische Evolution zu skalierenden Parameter fur einen Planeten mit 5Mg
und 10Mg zusammengefasst. Zum Vergleich wurden die entsprechenden Werte flr
einen Erdmasseplaneten (1Mg) angegeben. Fir einen n-mal massereicheren
Planeten, soll gelten, dass die Masse eines Ozeans ebenfalls n-mal gréler ist. Alle
weiteren, unveranderten, in unsere Berechnungen eingehenden Arbeitsgroen sind
in Tabelle 2.1 dargestellt. Da man voraussetzt, dass Supererden aus den gleichen
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Materialien wie die Erde (was auch das Warmequelleninventar beinhaltet)
zusammengesetzt sind, andern sich insbesondere die Materialkonstanten nicht. Die
Dicke der oberen Grenzschicht nimmt mit zunehmender Planetenmasse als
Konsequenz hoherer Rayleighzahlen ab (Valencia et al. 2006). Da diese GrofRe in
unserem Modell nicht explizit berechnet wird, nehmen wir deshalb in erster
Naherung fur unser Supererdenmodell an, dass die mittlere Dicke der Basaltschicht
dhas fUr alle Supererden gleich bleibt, also relativ mit zunehmender Masse des
Planeten sinkt. Eine weitere Vereinfachung ist die Parametrisierung der
Schmelztiefe. Um die Skalierung mit den Quellen auszuschliel’en (Abschnitt 2.2.3),
setzten wir diesen Parameter zeitlich konstant auf den heutigen Wert fir die Erde
von d, = 40 km. Die Regasungsrate ist in diesem Modell ebenfalls konstant. Die
Startwerte flr die Wasserverteilung (n,, / ns) sowie das Gesamtinventar an Wasser
(nm + ns) wurden entsprechend Abschnitt 2.1 beibehalten. Eine Skalierung des
Mantelwarmeflusses ist nicht notwendig, weil er intern im Modell berechnet wird.
Valencia et al. (2006) skalierten den Warmefluss linear mit der Masse.

Tabelle 3.1: Parameter zur Berechnung der thermischen Evolution von Supererden (1Mg,
5Mg, 10Mg) die sich von den Arbeitsgrofien fir die Erde (Tabelle 2.1) unterscheiden.

rljmaert: Grofe Einheit Bezeichnung
1Me 5Me 10Mg
R. 3471-10°  5360-10° 6463-10° m Mantel, innerer Radius
Rn 6271-10°  9684:10° 11677-10° m Mantel, uRerer Radius
As 5110  12,210™ 17,710 m?  Oberflache des Planeten
V., 8,6:10°  31,710° 55510%®° m® Mantelvolumen
Moo 1,404-10*"  7,020-10%' 14,040:10%' kg Masse eines Ozeans
Pbas 2950 4005 4569 kg-m'3 Dichte der ozeanischen Kruste
Pm 4400 5974 6815 kg-m'3 Mittlere Dichte des Mantels
g 9,81 20,55 28,26 m-s? Schwerebeschleunigung

Zur Berechnung der thermischen Evolution von Planeten ist die Kenntnis der
aktuellen Kontinentflache wichtig, die fir die Erde aus Kontinentwachstumsmodellen
ermittelt wurde. In Tabelle 2.2 wird deutlich, dass eine Erde mit konstanter
Kontinentfliche die langste Uberlebensspanne der Biosphare zeigt. Da fir
extrasolare Planeten unbekannt ist, in welchem Umfang Kontinente bestehen oder
gewachsen sind, wenden wir hier ein Modell mit konstanter Kontinentflache ber die
Entwicklungszeit an. Das hat einerseits den Vorteil, eine optimistische Abschatzung
fir die photosynthetisch-aktive habitable Zone und die Uberlebensspanne der
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Biosphare zu erhalten und andererseits kann man den Einfluss unterschiedlicher
Verteilungen von Land und Ozeanen auf einem Planeten simulieren. Die Ergebnisse
der Berechnung der thermischen Evolution gehen als GFR-Werte in die weiteren
Berechnungen fiir die pHZ und die Uberlebensspanne von Supererden ein.

o o o
~ o o0
| 1

Mantelwdrmefluss (W/m?)
o
N

0 2 4 6 8 10
Zeit (Ga)

Abbildung 3.1: Die zeitliche Entwicklung des Mantelwarmefluss’ flir Supererden mit 1Mg
(durchgezogene Linie), 5Mg (gepunktete Linie) und 10Mg (Strich-Punkt-Linie) fir eine
relative Kontinentflache von 0,3 als Ergebnis des vorgestellten thermischen
Evolutionsmodells.

Abbildung 3.1 zeigt die berechnete zeitliche Entwicklung des Mantelwarmefluss’ am
Beispiel von drei Supererden (1Mg, 5Ms, 10Mg) mit einer relativen Kontinentflache
von 0,3, d.h. 30% der Planetenoberflache sind mit Kontinenten bedeckt. Der heutige
Wert fir die relative Kontinentbedeckung der Erde liegt im Modell bei 0,39. Je
massereicher die Supererde ist, desto grofier ist auch ihr Mantelwarmefluss. Fur
verschiedene Entwicklungszustédnde sind die Differenzen fiir g, unterschiedlich,
verringern sich aber nach dem Adjustment standig.
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Abbildung 3.2: Die zeitliche Entwicklung der Rayleighzahl fur Supererden mit 1Mg
(durchgezogene Linie), 5Mg (gepunktete Linie) und 10Mg (Strich-Punkt-Linie) fiir eine
relative Kontinentfliche von 0,3 als Ergebnis des vorgestellten thermischen
Evolutionsmodells.

Abbildung 3.2 zeigt die zeitliche Entwicklung der Rayleighzahl fiir die fir Abbildung
3.1 ausgewahlten Supererden. Wie erwartet (Valencia et al. 2007a), ist die
Rayleighzahl fir massereichere Planeten gréRer. Nach dem Adjustment skaliert die
Rayleighzahl mit der Planetenmasse nach Ra o« M "8,

3.3 Die pHZ fiir Supererden

Die aus der thermischen Evolution mittels Skalierung gewonnen GFR-Werte sind in
Abbildung 3.3 beispielhaft fir Supererden mit 1Mg, 5Mg und 10Mg, fir eine relative
Kontinentflache von 0,3 dargestellt.

In Abbildung 3.4 ist die zeitliche Entwicklung der pHZ um einen sonnenahnlichen
Zentralstern (1Mg) fur diese drei Planetenmassen und jeweils unterschiedliche
relative Kontinentflachen dargestellt. Die pHZ fir einen Erdmasseplaneten
(Abbildung 3.4a) fur eine relative Kontinentflache r. = 0.4 entspricht etwa der
Darstellung in Abbildung 2.16d. Die generelle Entwicklung der pHZ wurde in
Abschnitt 2.3.3 bereits diskutiert. Je massereicher die Supererde ist, desto langer
kbnnte sie habitabel sein, weil durch das langsamere Auskihlen des
Planetenkoérpers die CO,-Quellen langer dafur sorgen kdnnen, dass ausreichende
Mengen dieses Gases in der Atmosphare fir die Photosynthese zur Verfligung
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Abbildung 3.3: Die zeitliche Entwicklung der GFR-Werte fir Supererden mit 1Mg
(durchgezogene Linie), 5Mg (gepunktete Linie) und 10Mg (Strich-Punkt-Linie) fiir eine
relative Kontinentflache von 0,3.
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Abbildung 3.5: Die Zeit 14, die ein Stern auf der Hauptreihe verbringt (nukleare Zeitspanne)
in Abhangigkeit von der Zentralsternmasse (Gleichung 2.3.4). Die gestrichelte Linie markiert
den Wert fur unsere Sonne.
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stehen. Die thermische Entwicklung von massereicheren Supererden liefert grofiere
GFR-Werte (Abbildung 3.3).

Fir Supererden mit geringem Kontinentanteil ergibt sich ein weiterer Faktor, der die
Habitabilitat limitiert (schraffierter Bereich in Abbildung 3.4): das Ende der
Hauptreihenentwicklung des Zentralsterns. Die Zeit 14, die ein Stern auf der
Hauptreihe verbringt (nukleare Zeitspanne) ist in Abbildung 3.5 in Abhangigkeit von
der Zentralsternmasse dargestellt (nach Gleichung 2.3.4). In unserem Modell wird
die Sonne nach =~ 9,5 Milliarden Jahren zum Roten Riesen und die pHZ
verschwindet.
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Abbildung 3.4: Die zeitliche Entwicklung der pHZ (farbiges Gebiet) um einen Zentralstern
mit Sonnenmasse fir eine Supererde mit a) 1Mg, b) 5Mg und c) 10Mg. Die einzelnen Farben
kennzeichnen die pHZs, die sich fur eine bestimmte relative Kontinentflaiche ergeben. Die
horizontalen gestrichelten Linien markieren den Abstand der Venus (2), der Erde (&) und
des Mars (3) zur Sonne. Im schraffierten Bereich hat der Zentralstern das Rote-Riese-
Stadium erreicht (t > ty), d.h. das extrasolare Planetensystem ist nicht mehr habitabel.
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3.4. Die Uberlebensspanne der Biosphire fiir Supererden

Die Uberlebensspanne der Biosphare t, flir Supererden mit der Planetenmasse Mp
um beliebige Hauptreihensterne mit der Masse M, ergibt sich daraus, ob die
maximale Lebensspanne f,.x der photosynthetisch aktiven Biosphare noch vor dem
Ende der Hauptreihenentwicklung 7y des dazugehdrigen Zentralsterns realisiert
werden kann. Der Wert flr f;c entspricht also fnax bis 7 erreicht wird.

tse :min{tmax (rc’MP)’TH(Mst)} (341)

Die maximale Lebensspanne wurde mit Hilfe der GFR-Werte aus dem thermischen
Modell fir Supererden flr Planeten mit einer konstanten relativen Kontinentflache r;
Uber die gesamte Entwicklungsdauer entsprechend des in Abschnitt 2.2
dargestellten Ansatzes berechnet. In Abbildung 3.6 ist die Abhangigkeit von fmax von
der Masse der Supererde flr verschiedene r, dargestellt.
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Abbildung 3.6: Die maximale Lebensspanne der Biosphare f,.x in Abhangigkeit von der
Planetenmasse dargestellt fir bestimmte relative Kontinentflachen r..

Je groRer die Planetenmasse ist, desto groRer ist auch die maximale Lebensspanne
der Biosphare. Fur bestimmte r. nimmt t,.x entsprechend einem Potenzgesetz zu,
wobei sich bei geringeren Werten fur r, die Wachstumsexponenten angleichen. Der
funktionale Zusammenhang kann folgendermafen formuliert werden:
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b (Mo s My )= o (rc)-{%J , (3.4.2)

wobei thxe die maximale Lebensspanne der Biosphare fur einen
Erdmassenplaneten mit einer bestimmten relativen Kontinentflaiche darstellt. Die
Werte von fhaxe Und dem Exponenten ¢ sind in Tabelle 3.2 zusammengefasst. Der
lineare Korrelationskoeffizient aller Funktionen ist fur alle Werte >0,99. Fur den
Bereich von r, = 0,2...0,6, also Supererden mit einem signifikanten Anteil von
Ozeanen und Kontinenten an der Oberflache (keine ausgepragten Wasser- oder
Landwelten), kann man ein Skalengesetz fir die maximale Lebensspanne der
Biosphare angeben:

M 0,14
tmax o (_Pj : (343)

Dabei ist nicht berlcksichtigt, ob diese maximale Lebensspanne der
photosynthetisch-basierten Biosphare durch die Sternentwicklung Uberhaupt
erreicht wird.

Tabelle 3.2: Parameter fir zur Bestimmung der maximalen Lebensspanne von Supererden
tmax in Abhangigkeit von der Planetenmasse: r. ist die relative Kontinentflache, t,.xe die
maximale Lebensspanne fir einen Planeten mit Erdmasse und ¢ der Exponent in Gleichung
34.2.

Ie tmax.e [GA] Y
0,1 12,14 0,13
0,2 9,95 0,13
0,3 8,63 0,14
0,4 7,63 0,14
0,5 6,74 0,15
0,6 5,89 0,16
0,7 5,01 0,18
0,8 3,96 0,21
0,9 2,45 0,29

In Abbildung 3.7 ist die Domane aus Zentralsternmasse und Planetenmasse farbig
dargestellt, flir die die Lebensspanne der Biosphdre vor Abschluss der
Hauptreihenentwicklung des Zentralsterns endet, also nur durch £« bestimmt wird.

57



MODELL FUR SUPERERDEN

Entsprechend limitiert z; im weiRen Bereich die Werte fir t,. Aus Abbildung 3.7
wird deutlich, dass fir massearmere Sterne My < 0,9 Mg (K- und M-Sterne) die
Uberlebensspanne nur durch tn.x und nicht durch das Ende der
Hauptreihenentwicklung des Zentralsterns bestimmt wird.
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Abbildung 3.7: Die kritische Zentralsternmasse in Abhangigkeit von der Planetenmasse bis
zu der die Uberlebensspanne der Biosphare t,, ausschlieRlich durch die maximale
Lebensspanne f,.x bestimmt wird (farbiger Bereich) und nicht durch das Ende der
Hauptreihenentwicklung des Zentralsterns (weilser Bereich).

3.5 Beispiel Gliese 581

3.5.1 Beschreibung des Planetensystems Gliese 581

Gliese 581 (HIP 74995, LHS 394) ist ein kalter, leuchtschwacher Roter Zwerg (M2.5
V) im Sternbild Waage. Seine Masse betragt 0,31 + 0,02 M. Mit einer Entfernung
von etwa 20,4 lyr von der Sonne gehort er zu den hundert sonnennachsten Sternen
und wird daher meist mit seiner Katalognummer 581 aus dem Katalog sonnennaher
Sterne von Wilhelm Gliese (1969) bezeichnet. Die Leuchtkraft von Gl 581 kann
einerseits mittels Photometrie (Bonfils et al. 2005, Udry et al. 2007) und andererseits
Uber die Anwendung der Masse-Radius-Beziehung (Ribas 2006) zusammen mit der
spektroskopisch bestimmten effektiven Sterntemperatur T+ = 3480 K (Bean et al.
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2006) bestimmt werden. Beide Methoden liefern einen Wert von L = 0,013 + 0,002
Ls. Die kinematische Charakteristik, die magnetische Aktivitdt und die subsolare
Metallizitat weisen darauf hin, dass GL 581 mindestens 2 Milliarden Jahre alt sein
muss (Bonfils et al. 2005).

2005 meldeten Bonfils et al. den Nachweis eines Planeten von Neptungrée (Gl
581b) um GI 581. Die minimale Masse (m sini) dieses Planeten betragt 16,6Mg. Er
umkreist den Zentralstern auf einer nahezu zirkularen Umlaufbahn (e = 0,02 + 0,01)
im Abstand 0,041 AE in 5,36 Tagen. 2007 wurden zwei weitere Planeten durch Udry
et al. detektiert. Die Supererde Gl 581c mit 5,03Mg hat eine Periode von 12,93
Tagen. Sie kreist im Abstand 0,073 AE auf einer Bahn mit einer Exzentrizitat von e
= 0,16 + 0,07. Die Supererde Gl 581d mit 7,7Mg hat eine Periode von 83,6 Tagen
und kreist im Abstand 0,25 AE mit e = 0,20 + 0,10.

3.5.2 Berechnung der pHZ

Zur Berechnung der Habitabilitat der beiden Supererden im System Gl 581 wurde
die in Kapitel 2 entwickelte Methodik mit der Skalierung (Gleichung 3.2.6) von
Valencia et al. (2006) und dem Klimamodell (2.2.2.2) von Williams (1998), aus dem
die Oberflachentemperatur aus dem Abstand R Zentralstern — Supererde und der
Leuchtkraft des Zentralsterns L ermittelt wird, angewandt.

for (LR, Patm ) = GFR4(t) (3.5.1)

Die skalierten und vom Erdmodell abweichenden Parameter, die zur Bestimmung
der thermischen Evolution von Gl 581c und Gl 581d bendtigt werden, sind in Tabelle
3.3 dargestellt.

Aus den resultierenden GFR-Werten kann die innere und auf3ere Grenze der pHZ
(Rinner,s» Router.s) UM einen Zentralstern mit Sonnenleuchtkraft berechnet werden. Da
Gl 581 eine geringere Leuchtkraft als die Sonne hat, missen die Grenzen der pHZ
entsprechend skaliert werden. Das ist iber die Definition nach Jones et al. (2006)
basierend auf den Ergebnissen von Kasting et al. (1993) zur klimatisch
determinierten HZ fir einen Stern mit der Leuchtkraft L und der effektiven
Temperatur T moglich:

L/L 2
R =R ( . j ,
innner nner,s S T /S T
m( eff) ln( effvS) - (3.5.2)
LiL 2
Rou er — Rou er,s S
t t (Sout (Teff )/ Sout (Teff,s )J
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wobei Sii(Ter) und Sou(Terr) Polynome zweiter Ordnung sind und das Subskript “s*

solare Werte anzeigt.
S (T.;)=419-10°T2 -2139.10* T, +1296 053
S, (T.;)=619-10°T2 -1139.10°T,, +0,2341 "

Tabelle 3.3: Parameter zur Berechnung der thermischen Evolution der Supererden Gl 581¢c
(5Mg) und Gl 581d (8Mg), die sich von den ArbeitsgrolRen flr die Erde (Tabelle 2.1)
unterscheiden.

Parameter Grofe Einheit Bezeichnung
5Mg 8Mg
R. 5360-10° 6085-10° m Mantel, innerer Radius
R 9684-10° 10994-10° m Mantel, duRerer Radius
As 12,2-10™ 15,7-10"  m? Oberflache des Planeten
VA 31,7:10% 46,310 m? Mantelvolumen
Moe 7,020-10% 11,232:10%" kg Masse eines Ozeans
Pbas 4005 4379 kg-m'3 Dichte der ozeanischen Kruste
Pm 5974 6532 kg'm™®  Mittlere Dichte des Mantels
g 20,55 25,51 m-s Schwerebeschleunigung

Die Ergebnisse der pHZ-Berechnung fir die Supererden Gl 581c und Gl 581d sind
in Abbildung 3.8 fur drei Leuchtkraftwerte, die sich aus der Fehlerangabe zur
berechneten mittleren Leuchtkraft ergeben, dargestellt. Das generelle Verhalten der
Grenzen wurde bereits in Abschnitt 2.3.3 beschrieben. Die Abstandswerte fur die
Supererden und die Planeten Venus, Erde und Mars wurden Uber Gleichung 3.5.2
skaliert. Wichtig ist, darauf hinzuweisen, dass Abbildung 3.8 nicht die zeitliche
Entwicklung der pHZ darstellt, sondern die jeweilige Breite der pHZ flir bestimmte
relative Kontinentflichen zu einem bestimmten Zeitpunkt (Systemalter) zeigt. Es
wird deutlich, dass Gl 581c im Vergleich zu unserem Sonnensystem noch enger um
seinen Zentralstern kreist, als Venus um die Sonne. Deshalb kann es auf dieser
Supererde keine habitablen Bedingungen geben. Das Bild andert sich nicht, wenn
man zusatzlich die Abstandsschwankungen (vertikaler Balken bei 2 Ga) durch eine
exzentrische Bahn beriicksichtigt. Anders sieht die Situation fiir GI 581d aus. Diese
Supererde hat eine Umlaufbahn, die sich am duReren Rand der pHZ befindet. Je
grolRer die angenommenen Werte fiir die Leuchtkraft sind, desto weiter befindet sich
der Planet in der pHZ und desto besser wird auch der Bereich der durch die
Exzentrizitdat verursachten Abstandsschwankungen abgedeckt. Auch wenn der
Planet die pHZ temporar wahrend seiner Bahnbewegung verlasst, widerspricht das
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Abbildung 3.8: Die pHZ um Gliese 581 fir eine Supererde mit 5Mg (linke Seite) und eine
Supererde mit 8Mg, (rechte Seite) bei einer Leuchtkraft des M-Sterns von a) 0,011L,, b)
0,013Ls und c) 0,015L; als Funktion des Systemalters und in Abhangigkeit von der relativen
Kontinentfliche. Der maximale CO,-Partialdruck betragt 10 bar. Zum Vergleich sind die
Positionen der drei Gliese 581-Planeten und die Positionen von Venus, Erde und Mars, die
auf die Leuchtkraft von Gliese 581 skaliert wurden, eingezeichnet. Der vertikale Balken bei 2
Ga beschreibt den Abstandsbereich der jeweiligen Supererde, der durch die mdgliche
exzentrische Bahn beschrieben wird. Im Gebiet unterhalb der schwarzen Kurve wirden die
Planeten gebunden rotieren.

61



MODELL FUR SUPERERDEN

nicht seiner Habitabilitadt. Wenn Gl 581d eine genligend dichte Atmosphare hat,
kénnte er Leben beherbergen (Williams und Pollard 2002). Das Alter von Gl 581
wird nur mit mehr als 2 Ga angegeben (angedeutet durch einen Pfeil in Abbildung
3.8). Generell kdnnte man abhangig von der relativen Kontinentflache habitable
Bedingungen auf Gl 581d bis zu einem Systemalter von etwa 9 Ga finden. Bei 2 Ga
sind lediglich Landwelten, deren Planetenoberfliche mit mehr als 70% von
Kontinenten bedeckt ist, nicht habitabel.

3.5.3 Gebundene Rotation

Gebundene Rotation entsteht durch Gezeitenkrafte, die die Eigenrotation kleinerer
Himmelskdrper im Schwerefeld massereicherer abbremsen. Ein Planet rotiert
gebunden, wenn er sich wahrend eines Umlaufs um seinen Zentralstern genau
einmal um seine eigene Achse dreht. Der Planet zeigt seinem Zentralstern immer
die gleiche Seite. Nach Peale (1977) kann der Radius rr der kreisformigen
Umlaufbahn eines Planeten, der gebunden rotiert, folgendermallen berechnet
werden:

1
6 !
ry =0,027[ﬂj M3, (3.5.4)
Q

wobei P, die urspriingliche Rotationsperiode des Planeten, t die Zeit, Q' die
Dissipationsfunktion und My die Masse des Zentralsterns sind (alle GroRen in CGS-
Einheiten). Analog zu Kasting et al. (1993) setzen wir fir Q;= 100 und P, = 13,5 h
ein. In Abbildung 3.8 ist der maximale Abstand (r7), bis zu dem die entsprechende
Supererde gebunden rotieren wirde, als Kurve eingezeichnet.

Im Fall eines exzentrischen Orbits und eines relative schwachen Gezeiteneffekts
kann der kleinere Kérper auch mit einem anderen Verhaltnis der Rotationsperiode
zur Umlaufzeit als 1:1 enden. Man spricht dann von gebrochen gebundener
Rotation (z.B. beim Merkur mit 3:2). Ein solches Szenario ist flir Gl 581d ebenfalls
denkbar.

Planeten innerhalb der HZ um M-Sterne rotieren gebunden. Durch die gebundene
Rotation erwartet man ein schwacheres intrinsisches Magnetfeld. Wenn man
einfache Skalengesetze fir das planetare magnetische Dipolmoment m ansetzt
(GrielBmeier et al. 2005), erhalt man Werte von etwa 0,5mg fir Gl 581c und 0,1 mg
fur Gl 581d. Die entsprechenden Groflen der Magnetospharen (verformt durch die
Koronawinde) koénnen durch die stand-off-distance Rs der Magnetopause
quantifiziert werden (Khodachenko et al. 2007). Die fur Rs berechneten Werte sind
in der GrdlRenordnung von mehreren Planetenradien. Deshalb kann man
annehmen, dass die Oberflachen der beiden Supererden um Gl 581 vor heil3en
Koronawinden geschutzt sind.
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Ein weiteres Problem flir gebunden rotierende Planeten ist das Ausfrieren der
atmospharischen Volatile auf der dunklen Seite (Nachtseite) des Planeten, das zum
Ende der Habitabilitdt fihren kann. Detaillierte Untersuchungen von Joshi et al.
(1997) und Joshi (2003) mit Hilfe dreidimensionaler  globaler
Klimazirkulationsmodelle, die den hydrologischen Kreislauf beinhalten, haben aber
gezeigt, dass schon etwa 100 mbar CO, ausreichend sind, um den
atmosphéarischen Kollaps zu verhindern. Die Habitabilitdt von gebunden rotierenden
Supererden sollte nicht durch den Effekt einer ungenligend dichten Atmosphéare
limitiert sein, da man annimmt, dass solche Planeten viele Volatile enthalten.

Neueste Untersuchungen zeigen, dass gebunden rotierende Exoplaneten auf
exzentrischen Umlaufbahnen eine gleichmaRigere Einstrahlung erhalten als bisher
angenommen wurde (Dobrovolskis 2007). Dadurch wirde sich ein glnstigeres
planetares Klima entwickeln und die Chancen auf habitable Zustdnde wirden sich
erhéhen.

3.5.4 Leben auf Gliese 581d?

Der in der Presse bereits als Zweite Erde gefeierte Planet Gl 581c ist mit Sicherheit
nicht habitabel. Aus Abbildung 3.8 wird ersichtlich, dass flr die groRere Supererde
Gl 581d eine gute Chance besteht, habitable Bedingungen vorzufinden (von Bloh et
al. 2007b). Ein Planet von etwa 8Mg hat vermutlich mehr Volatile als ein Planet von
Erdgrofie, um eine genltgend dichte Atmosphare auszubilden. Das wirde das
Ausfrieren der Atmosphare durch die gebundene Rotation verhindern. Die
exzentrische Umlaufbahn von e = 0,2 fiihrt nicht zur Einschrankung der Habitabilitat
im gesamten angenommenen Bereich fir die Leuchtkraft. Nach Dobrovolskis (2007)
sind groRere Exzentrizitaten sogar férderlich. Deshalb kann man vermuten, dass
sich auf Gl 581d Leben entwickelt haben kdnnte.

Dadurch, dass Gl 581d gebunden rotiert und sich am auf’eren Rand der pHZ
befindet, ist das Auftreten hdherer Lebensformen (z.B. Landpflanzen) eher
unwahrscheinlich, wenn auch nicht ausgeschlossen (Tarter et al. 2007). An dieser
Position missen alle Lebensformen bei niedrigen Temperaturen mit geringer
Lichteinstrahlung auskommen. Unter diesen extremen Bedingungen kdnnte man
annehmen, dass die Bioproduktivitdt komplexer, Photosynthese ausltbender
(hdherer) Lebensformen verschwindet, d.h. Icomplex = 0.

Auf einem Planeten, der nur von einfachen Lebensformen besiedelt ist, misste die
Verwitterungsrate geringer sein. Die vorgestellte Parametrisierung ist fur eine
komplexe Erdbiosphare gultig. Die biogene Verstarkung der Verwitterung basiert nur
auf einer Zunahme der CO,-Konzentration im Boden. Das ist eine eher schwache
funktionelle Abhangigkeit der Verwitterung von der Bioproduktivitat. Ein 10-facher
Anstieg der CO,-Konzentration im Boden relativ zur Atmosphare flihrt zu einer 1,56-
fach groReren Verwitterungsrate. Das ist eine signifikante Unterschatzung, da nach

63



MODELL FUR SUPERERDEN

Schwartzman (1999) die Gesamtverstarkung der Verwitterung durch komplexe
Landlebensformen mindestens den Faktor 10 hat und sogar den Faktor 100
Ubersteigen koénnte. Das koénnte darauf hinweisen, dass die beobachtete
Verstarkung der Verwitterung durch andere Prozesse als die hoéhere CO,-
Konzentration im Boden verursacht wird. Um einen solchen Effekt einer grélieren
biologischen Verstarkung der Verwitterung (Lenton und von Bloh 2001) zu
untersuchen, kann in die Parametrisierung der Verwitterungsrate in Abhangigkeit
von der Bioproduktivitat komplexer Lebensformen Tleompex €in Verstarkungsfaktor
oo €ingeflinrt werden:

. I1
f =[[1— 1 ] complox 1 wa,, (3.5.5)
Qi ) 11 Ao

complex,0

wobei  ITeompexo die  Produktivitdét der heutigen Erdbiosphare ist. Die
Verwitterungsrate auf einem Planeten, der nur primitives Leben beherbergt, fu. primitv
(Meomplex = 0) ist um einen Faktor awi, geringer als die Verwitterungsrate mit einer
Erdbiosphare:

f L T (3.5.6)

wr primitiv wr
bio

Die in Abschnitt 3.5.2 dargestellten Ergebnisse wurden fur o, = 1 gewonnen, d.h.
die pHZ ist fur eine Erdbiospharenparametrisierung berechnet worden. Die
Berechnungen wurden mit der Parametrisierung der Verwitterung entsprechend
Gleichung 3.5.5 wiederholt. Dabei wurde fir ay, ein Wert von 3,6 eingesetzt, was
der Annahme entspricht, dass komplexe Lebensformen die Verwitterung um diesen
Faktor verstarken (von Bloh et al. 2003b). Fur r. = 0,3 verschwindet dann die pHZ
etwa 3 Ga spater und bei 2 Ga sind nicht einmal mehr Landwelten von der
Habitabilitat ausgeschlossen. Allgemein kann man sagen, dass groRere Werte flr
oo die Lebensspanne der Biosphare verlangern (Lenton und von Bloh 2001, Franck
et al. 2006).

Der Nachweis, dass sich Leben tatsachlich auf Gl 581d entwickelt hat, konnte durch
die zukinftigen Missionen DARWIN der ESA (geplant fir 2015) und TPF (Terrestrial
Planet Finder) der NASA (z.Zt. ausgesetzt) erbracht werden. Mit deren Hilfe soll
zum ersten Mal versucht werden, Biomarker in der Atmosphdre von Planeten
(Grenfell et al. 2007) nachzuweisen.
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4. Quantifizierung der Rare-Earth-Hypothese

4.1 Einfuihrung

1999 stellten Ward und Brownlee die Rare-Earth-Hypothese auf. Sie behaupteten,
dass komplexes Leben — Pflanzen, Tiere und Pilze — im Universum vermutlich sehr
selten oder vielleicht einzigartig (rar) sei, wohingegen primitives Leben haufig und
weitverbreitet sein konnte. Sie begriindeten ihre Hypothese anhand von zwei
Beobachtungen auf der Erde. Auf unserem Planeten existierte mikrobielles Leben,
sobald es die Umweltbedingungen moglich machten. Diese sehr robusten
Lebensformen besiedeln bis heute viele Bereiche unserer Umwelt. GréRere und
komplexere Lebensformen hingegen kommen nur in einer begrenzten Umgebung
vor. Die Entstehung, die Entwicklung und das Uberleben dieser anfalligeren Art von
terrestrischem Leben erforderten viele zufallige Ereignisse, die auf anderen
Planeten im Allgemeinen nicht erwartet werden kénnen. Seit der Kambrischen
Explosion vor etwa 500 Millionen Jahren existiert komplexes Leben auf der Erde
(als globales Phanomen). Verglichen mit dem Alter der Erde von etwa 4,6 Milliarden
Jahren ist das nur ein relativ kurzer Zeitraum.

Organische Komplexitat kann man auf verschiedene Art und Weise definieren, im
Allgemeinen nutzt man dazu die Anzahl der Zelltypen. Organismen mit mehr als
zwei bis drei Zelltypen (das Maximum fir Prokaryoten) traten relativ zeitig auf (vor
etwa 2 Ga). Bald nachdem die Umwelt an der Oberflache vor 2,3 Ga oxidiert war
(Great Oxydation Event), konnte sich genigend freier Sauerstoff in der Atmosphéare
akkumulieren. Spater stieg die Zahl der Zelltypen auf 10 bis 50 in der
Abstammungslinie der Tiere (vor 1,5 bis 1,0 Ga). Im frihen Phanerozoikum (vor 500
Ma) entwickelten sich Organismen mit mehr als 50 Zelltypen. In Hedges et al.
(2004) findet man eine Zeitskala fur das Auftreten von komplexem multizellularem
Leben. Ihre Ergebnisse weisen darauf hin, das der Sauerstoffgehalt der Umwelt und
die Fahigkeit der Eukaryoten, Energie aus Sauerstoff zu beziehen und auch
Sauerstoff zu produzieren, Schlusselfaktoren fur den Aufstieg der komplexen
multizelluldren Lebensformen waren. Die Zeit bis zum Erreichen hdherer
atmospharischer O,-Partialdriicke von etwa 0,1 bar war auf der Erde eher lang
(etwa 3,9 Ga). Darauf basierend entwickelten Catling et al. (2005) das Konzept der
planetaren Oxidationszeit. Diese Zeit, die ndétig ist, die planetare Oberflache erst
einmal zu oxidieren, bevor sich Sauerstoff in der Atmosphéare anreichern kann,
kénnte dazu fuhren, dass sich auf manchen extrasolaren Planeten keine hoheren
Lebensformen gebildet haben koénnten. Erdahnliche Planeten, die Sterne
umkreisen, welche ihre Hauptreihenentwicklung vor Abschluss der planetaren
Oxydation beenden, sind danach bei der Suche nach hdéherem Leben
auszuschlieBen. Schwartzman (1999) entwickelte eine andere Theorie zur
ansteigenden Komplexitat der Organismen. Danach basiert das Auftreten der
verschiedenen Formen der Organismen auf ihrer zum Gedeihen optimalen
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Temperatur. Die Evolution von komplexeren Lebensformen ist laut Schwartzman an
sinkende globale Temperaturen und eine verstarkte biogene Verwitterung
gebunden.

Fir die folgende Anwendung des integrierten Erdsystemmodells ist es wichtig zu
definieren, was man unter komplexem Leben versteht, um eine hypothetische
Biosphare zu definieren, die aus solchen Lebensformen zusammengesetzt ist.
Komplexes Leben besteht im Allgemeinen aus multizellularen Organismen, die die
Fahigkeit besitzen, Photosynthese auszuflihren. Eine entsprechende hypothetische
Biosphare wirde hauptsachlich aus Landpflanzen bestehen, die die Verwitterung
verstarken kdnnen. Eine weitere Annahme ist, dass sehr hohe CO,-Konzentrationen
toxische Effekte hervorrufen, wenn zusatzlich geringe Oberflachentemperaturen und
erheblich geringere Lichteinstrahlung herrschen. Experimente geben erste
Anhaltspunkte daflr, dass unter solchen extremen Umweltbedingungen
Photosynthese durch hohe CO,-Konzentrationen verhindert wird (Larigauderie et al.
1986). Das genaue globale CO,-Niveau, bei dem dieser Effekt einsetzt, kann nicht
so einfach bestimmt werden, weil es zu wenige experimentelle Daten fir das
Wachstum von Pflanzen bei Temperaturen unter 10°C und hohen CO,-
Konzentrationen gibt (Morison und Lawlor 1999). Auf der Erde hatte die
atmospharische CO,-Konzentration wahrend des Phanerozoikums ein Maximum
von 5.000 ppm (Beerling und Berner 2005). In erster Naherung wird deshalb der
toxische CO,-Wert auf 10.000 ppm (doppelter Wert des Phanerozoischen
Maximums) festgesetzt, bei dem die hypothetische komplexe Biosphare aussterben
wirde. Um den Einfluss dieser oberen CO,-Grenze zu Uberprifen, wurden bei den
Berechnungen zusatzlich Grenzwerte von 50.000 ppm und 100.000 ppm getestet.
Aulerdem konnen die komplexen Lebensformen nur bei globalen
Oberflachentemperaturen zwischen 0°C und 30°C gedeihen. Die dargestellten
Limitierungen der Temperaturtoleranz und CO,-Toxizitdt sind notwendig, um
anhand des Modells abzuschatzen, auf wie vielen erdahnlichen Planeten in der
Milchstralle komplexe Lebensformen (nach der o. g. Definition) existieren kénnten.
Die genaue Parametrisierung einer hypothetischen Biosphare, die aus primitiven
und komplexen Lebensformen besteht, erfolgt in Anlehnung an von Bloh et al.
(2003Db).

Eine wichtige Frage fir unsere Abschatzungen ist, ob die Biochemie auf einem
habitablen Planeten notwendigerweise zu sich replizierenden Molekilen fihrt.
Einige Wissenschaftler behaupten, dass, wenn flissiges Wasser, Kohlenstoff und
einige Nahrstoffe vorhanden sind, einfaches mikrobielles Leben fast mit Sicherheit
auftritt (z.B. Dick 1998). Dagegen vermuten andere, dass der Anteil von habitablen
Planeten, die Leben entwickelt haben kénnten, extrem gering sei (Hart 1995). Bei
den anschlieBenden Untersuchungen soll gelten: Wenn die Bedingungen flr Leben
gegeben sind, dann wird es auftreten. Oder anders gesagt: Wenn sich ein Planet in
der habitablen Zone um einen Zentralstern befindet, dann wird sich Leben auf ihm
entwickeln.
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Im Folgenden wird die Methode zur Berechnung der Anzahl habitabler erdahnlicher
Planeten in der Milchstralle, auf denen sich wahrscheinlich primitives und
komplexes Leben (entsprechend unserer Definition) entwickelt hat, vorgestellen.
Daraus lasst sich auch die Entfernung zum nachsten vermutlich belebten Planeten
ableiten und ein Rare-Earth-Faktor bestimmen.

4.2 Methodik

Die Anzahl der habitablen erdahnlichen Planeten in der MilchstralRe Nyap,; ZU einer
bestimmten Zeit t die vermutlich primitive (i = 1) und komplexe (i = 2) Lebensformen
beherbergen ist das Integral Uiber die Bildungsrate der Planeten zur Zeit £ (t’ < {)
multipliziert mit der Wahrscheinlichkeit, dass ein Planet zur Zeit At (= t — t)) nach
seiner Entstehung habitabel ist. N, kann mit Hilfe eines Faltungsintegrals
bestimmt werden (von Bloh et al. 2003c):

N ()= [ PER()x Py (t ~)alt',  i=12 (4.2.1)

wobei PFR die Bildungsrate der Planeten (planet formation rate) ist und ppnap,; die
Wahrscheinlichkeit, dass ein extrasolares System einen habitablen erdahnlichen
Planeten zur Zeit Af nach seiner Bildung beherbergt. Die Wahrscheinlichkeit ist Null,
wenn die Lebensdauer des Zentralsterns auf der Hauptreihe Uberschritten wird.

Um die Bildungsrate der Planeten zu berechnen ist es notwendig, die Bildungsrate
der Sterne (SFR, star formation rate) zu bestimmen. Zur Entwicklung der
Sternbildung gibt es zahlreiche Studien. Wahrend einige Autoren eine gleichmalige
und konstante Entwicklung annehmen, favorisieren andere eine intermittierende
Entwicklung, die um einen konstanten Mittelwert fluktuiert (Twarog 1980, Scalo
1987, Barry 1988, Rocha-Pinto et al. 2000). Numerische Simulationen ergeben eine
exponentiell abklingende Sternbildungsrate mit intermittierenden Spitzen (Nagamine
et al. 2001). Basierend auf Beobachtungsdaten hat Lineweaver (2001) die
Sternbildungsrate des Universums an eine exponentiell ansteigende Funktion fur die
ersten 2,6 Ga nach dem Big Bang (t = 0) angepasst, die von einem exponentiellen
Abklingen gefolgt wird. Diese Funktion wird dazu benutzt, die Metallizitat der Sterne
quantitativ zu bestimmen, die in die Berechnung der Bildungsrate erdahnlicher
Planeten eingeht. Die Metallizitat 4 ist der Anteil an schweren Elementen in Sternen.
Als Metalle werden dabei alle Elemente bezeichnet die schwerer als Wasserstoff
und Helium sind. x hat sich wahrend der kosmologischen Evolution durch Sterne
aufgebaut und ist deshalb eine Funktion der SFR.

p o [ SFR(t)alt’ (4.2.2)

Die PFR kann folgendermal3en parametrisiert werden:
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PFR=0.5-fy, -SFR-p.(u), (4.2.3)

wobei pe die Wahrscheinlichkeit ist, dass sich ein erdahnlicher Planet gebildet hat,
und fgyz der Anteil der Sterne, die sich in der galaktischen habitablen Zone (GHZ)
befinden. Die GHZ (Gonzalez et al. 2001) wird fir eine Galaxie in Anlehnung an die
stellare HZ definiert. Danach ist die GHZ der Milchstralie eine ringférmige Region,
die sich in der Ebene der galaktischen Scheibe befindet. In ihr sind genligend
schwere Elemente enthalten, die zur Bildung terrestrischer Planeten notwendig sind.
In der GHZ mussen Umweltbedingungen herrschen, die tGber mehrere Milliarden
Jahre hinreichend gunstig sind, um die biologische Evolution komplexer
multizellularer Lebensformen zu erlauben. Nach Innen ist die GHZ deshalb durch
das haufige Auftreten von Supernova-Ereignissen, die einmal entstandenes Leben
wieder ausloschen wirden, begrenzt. Als obere Grenze wird angenommen, dass
sich 10% aller Sterne in der GHZ befinden (Lineweaver et al. 2004). Der Vorfaktor
0,5 entspricht der Annahme, dass 50% aller Sterne eine Masse von 0,1 bis 1,2
solaren Massen (Ms) haben. Im Gegensatz zu Lineweaver's (2001)
Parametrisierung wird der Effekt der Bildung sogenannter Hot Jupiters
vernachlassigt. Ein hohe Metallizitat fihrt zu einer hohen Wahrscheinlichkeit, dass
sich Hot Jupiters bilden, von denen man annahm, dass sie wahrend ihrer nach
innen gerichteten Migration erdahnliche Planeten zerstéren wirden. Raymond et al.
(2006a) konnten aber nachweisen, dass Riesenplaneten die Bildung erdahnlicher
Planeten nicht ausschlief3en.

Um die Wahrscheinlichkeit zu berechnen, dass ein Stern von einem habitablen
erdahnlichen Planeten umkreist wird, der vermutlich primitive (pna 1) und komplexe
(Pnab2) Lebensformen zur Zeit At nach seiner Bildung beherbergt, mussen folgende
grundlegende Annahmen getroffen werden:

o Die Sternmassen M sind entsprechend einem Potenzgesetz verteilt (Miller
und Scalo 1979): o« M ™, wobei a = 1,25 fir M < 1Ms und a = 2 fir M > 1M
ist.

¢ Die Verteilung der Planetenorbits kann als p(R) « 1/R parametrisiert werden,
wobei p(R) die Wahrscheinlichkeit ist, dass man einen Planeten im Abstand
R findet. Das heildt, dass die Verteilung auf einer logarithmischen Skala
uniform ist (Whitmire und Reynolds 1996, Kasting 1996).

e Entsprechend Kasting et al. (1993) beschranken wir uns auf sonnenahnliche
Sterne im Massebereich 0,1 bis 1,2 M.

o Die mittlere Anzahl erdahnlicher Planeten pro Sternsystem Np wird als 4
angenommen entsprechend der Anzahl der Planeten in unserem
Sonnensystem (Merkur, Venus, Erde, Mars, die alle aus Gesteinsmaterial
gebildet wurden).
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Unter diesen Annahmen kann man pnp,;, mit der Hilfe eines Integrals der
Wahrscheinlichkeiten, dass ein erdahnlicher Planet in der pHZ um einen
Zentralstern kreist, Uber alle relevanten Sternmassen berechnen:

1.2M,

1
phab,i (At): C_ Np J‘M_aszy,' (M, At)dM ) (424)

2 0.1M,

wobei die Wahrscheinlichkeit pyz; dass sich ein erdahnlicher Planet in der pHZ
befindet, mithilfe eines Integrals tber alle Entfernungen des terrestrischen Planeten
innerhalb der Grenzen der pHZ bestimmt werden kann.

_ i Rome,v,-(M,At) -1 _ i Router,i(M’At)
sz'i B C1 jRi""e'vf(M’At) ROIR= C1 " Rinner,i(M’ At) (425)

C4 und C; sind Normalisierungskonstanten. Das Produkt dieser Konstanten C;-C, =
1,57-My™"° ergibt sich bei der Lésung von Gleichung 4.2.4 in den von der
Zentralsternmasse abhangigen minimalen und maximalen Grenzen der pHZ von 0,1
- MIMg AE und 4 - M/M AE. Die Grenzen wurden so gewahlt, dass man in diesem
Bereich die Bildung terrestrischer Planeten in Anlehnung an das Sonnensystem mit
Sicherheit erwarten kann. Primitives Leben koénnte auf gebunden rotierenden
Planeten existieren (Abschnitt 3.5.4). Dagegen scheint die Entwicklung komplexer
Lebensformen unwahrscheinlich. Hier wird angenommen, dass auf gebunden
rotierenden Planeten keine komplexen Lebensformen auftreten kénnen. Deshalb
kann die untere Grenze fir das Integral in Gleichung 4.2.5 festgelegt werden auf:

Max|Rie o (M, At),ry (M, AL)] (4.2.6)

wobei rr (Gleichung 3.5.4) die Entfernung ist, bei der ein erdahnlicher Planet auf
einer kreisformigen Umlaufbahn gebunden rotieren wiirde (Peale 1977).

Die zeitabhangigen Grenzen der photosynthetisch-aktiven habitablen Zone fir
primitive und komplexe Lebensformen Rinner Und Rouer Wwerden mithilfe des Ansatzes
von Franck et al. (2000a,b) bestimmt. Zur Betrachtung von Erdzwillingen in der
Milchstrale muss man ein bestimmtes Kontinentwachstumsmodell ansetzten. Als
erste Naherung wurde deshalb lineares Wachstum angenommen. Die Verwitterung
wird durch die hypothetische komplexe Biosphare verstarkt (Lenton und von Bloh
2001, von Bloh et al. 2003b):

T -T
Foe o B-exp———22 4.2.7)
13.7K

wobei g der Faktor der biogenen Verstarkung der Verwitterung durch primitive und
komplexe Lebensformen ist.
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2 1 I,
ﬂ=1_;{1_EJ [1_H,-,0J (4.2.8)

Der Faktor g bezeichnet die jeweilige Verstarkung der Verwitterung fir primitive
Lebensformen (4, = 1, also kein Einfluss) und fir komplexe Lebensformen (4 = 5).
Ein Planet ohne solche komplexen Lebensformen hatte eine fS-mal geringere
Verwitterung, was sich in hoheren Oberflachentemperaturen widerspiegeln wirde.
IT; ist die Bioproduktivitat flr die entsprechenden Lebensformen (in Anlehnung an
die Parametrisierung in Abschnitt 2.2.2.3):

Hi =1_Imax,i 'HT,i (Ts)'HC,i (Patm)’ (429)

wobei Tln.; die maximale Produktivitdt der Biosphare vom Typ i, Iy, eine
temperaturabhangige Funktion und Tlg; eine vom CO,-Partialdruck abhéngige
Funktion sind. Die beiden Lebensformen unterscheiden sich in ihrer Temperatur-
und CO,-Toleranz. Wahrend primitive Lebensformen im Modell zwischen 0°C und
100°C existieren kénnen, geht dieses Intervall flir komplexe Lebensformen nur von
0°C bis 30°C. Beide Lebensformen konnen mit einer minimalen CO,-Konzentration
von 10 ppm auskommen. Primitives Leben ist robust und zeigt keine Einschrankung
durch hohe CO,-Konzentrationen («). Dagegen sterben komplexe Lebensformen
bei hohen CO,-Konzentrationen (im Zusammenhang mit geringen Temperaturen
und wenig Licht) aus. Die toxischen Grenzwerte werden auf 10.000 ppm, 50.000
ppm und 100.000 ppm festgesetzt.

Die Habitabilitat eines erdahnlichen Planeten (Erdzwilling) hangt von der
Bioproduktivitat Photosynthese-ausflihrender Lebensformen ab, die flr primitive und
komplexe Lebensformen unterschiedlich ist, was aus den unterschiedlichen
Limitierungen fur ihre Existenz resultiert. Die Habitabilitat hangt ebenso von den
zeitabhangigen geodynamischen Faktoren eines Planeten ab, insbesondere muss
der Planet Plattentektonik aufweisen. Mit Hilfe der entwickelten Gleichungen und
unter den aufgefiihrten Annahmen und Einschrankungen ist es moglich, die Zahl der
habitablen erdahnlichen Planeten in der MilchstraBe zu bestimmen, die
maoglicherweise primitive und komplexe Lebensformen beherbergen.

4.3 Entfernung zum nachsten Planeten mit komplexem
Leben

Abbildung 4.1 zeigt die SFR und die PFR fur die MilchstralRe. Die SFR von
Lineweaver (2001) ist auf die heutige Sternbildungsrate in der Milchstra3e von etwa
einer solaren Masse pro Jahr skaliert. Die Sterne in der GHZ der Milchstral3e haben
einen radialen Gradienten in ihrer Verteilung. Trotzdem wird in erster Naherung
angenommen, dass sie zufallig homogen in der GHZ verteilt sind. Zusammen mit
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der Annahme, dass sich auf einem habitablen Planeten sofort Leben entwickelt,
kann man die Wahrscheinlichkeit p, mit der man einen habitablen erdahnlichen
Planeten in einer bestimmten Entfernung r findet, die kleiner als die Entfernung d ist,
bestimmen mit

Noapi 4 3

plr<d)=1-g foe¥m3 " (4.3.1)

wobei Viyw das Volumen der Milchstralie (~ 1,57 - 10" Iyr3) ist. In der Entfernung dgs
kann man in der MilchstralRe einen solchen Planeten mit einer Wahrscheinlichkeit
von 98% finden.

dos (t) =3 —fG”KI'VMW (4.3.2)
hab,i

In Abbildung 4.2 ist der zeitliche Verlauf der Entfernung dgg flr primitive und
komplexe Lebensformen (in Abhangigkeit von ihrer COjy-Widerstandsfahigkeit)
dargestellt.  Zusatzlich zeigt die Abbildung die jeweiligen heutigen
Wahrscheinlichkeiten, einen Erdzwilling zu finden, in Abhangigkeit von der
Entfernung.

Auf der Basis des vorgestellten Modells kann man voraussagen, dass heute der
nachste vermutlich primitives Leben beherbergende Planet 30 lyr entfernt ist. Der
nachste Planet mit komplexem Leben dagegen ware 130 lyr (100.000 ppm), 150 lyr
(50.000 ppm) oder 200 lyr (10.000 ppm) entfernt. Vergleicht man diese Ergebnisse
mit der maximalen Entfernung fir die Beobachtung von Planeten durch die
DARWIN- Mission der ESA von 81,5 lyr und der TPF-Mission der NASA von 50 lyr,
dann ergibt sich nur eine geringe Chance, dass sich in der Detektionsreichweite ein
Planet mit komplexem Leben befindet. Abhangig vom Wert der CO»-
Widerstandsfahigkleit liegt eine solche Wahrscheinlichkeit fir DARWIN bei 27% bis
65% und fur TPF bei 6% bis 20%. Beide Missionen sollten dagegen eine gute
Chance besitzen, einen mit primitivem Leben besiedelten Planeten zu beobachten.
Die minimale Entfernung zwischen maoglicherweise belebten Planeten in Abbildung
4.2 entspricht einer maximalen Anzahl dieser Planeten zu dem entsprechenden
Zeitpunkt. Das Modell liefert das Ergebnis, dass Planeten mit primitivem Leben 10
Ga nach dem Big Bang (1,2 Ga nach der Entstehung der Erde oder vor 3,4 Ga) am
haufigsten waren. Vor 1,8 Ga erreichte die Anzahl der Planeten, die moglicherweise
von komplexem Leben besiedelt sind, ein Maximum. lhre Anzahl verringert sich
seitdem stetig.
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Abbildung 4.1: Die reskalierte Sternbildungsrate SFR und die Bildungsrate erdahnlicher
Planeten PFR berechnet nach Lineweaver (2001). Die vertikalen gepunkteten Linien
bezeichnen den Zeitpunkt der Erdentstehung (Earth’s origin) und den heutigen Zeitpunkt
(Present). Die Zeit (time) ist in Milliarden Jahren (Gyr) angegeben. (Abbildung 2 aus
Bounama et al. 2007).
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Abbildung 4.2: Die zeitliche Entwicklung der Entfernung dgs zwischen erdahnlichen
Planeten, die mdglicherweise primitive Lebensformen (gestrichelte Linie) und komplexe
Lebensformen (durchgezogene Linien) beherbergen. Letztere sind mit dem toxischen CO,-
Wert in ppm gekennzeichnet. Die vertikalen gepunkteten Linien bezeichnen den Zeitpunkt
der Erdentstehung (Earth’s origin) und den heutigen Zeitpunkt (Present). Die Zeit nach dem
Big Bang (time) ist in Milliarden Jahren (Gyr) angegeben. Der graue Bereich ist der
Detektionsbereich der DARWIN-Mission der ESA, die fir die nachste Dekade geplant ist.
Rechts sind die korrespondierenden heutigen Werte fir die Wahrscheinlichkeit p in
Abhangigkeit von der Entfernung, in der man einen entsprechenden Planeten finden wiirde,
dargestellt. (Abbildung 3 aus Bounama et al. 2007).

4.4 Der Rare-Earth-Faktor

Der Rare-Earth-Faktor REF gibt an, wie viele Planeten mit primitivem Leben pro
einem mit komplexem Leben existieren. Mithilfe des Models ergibt sich REF zu:

REF(t) = Ny 1/ Ny - (4.4.1)

In Abbildung 4.3 ist die zeitliche Entwicklung von REF nach dem Big Bang (t = 0)
dargestellt. Die Kurven unterscheiden sich nach ihrer Parametrisierung fir die CO,-
Widerstandsfahigkeit. Fir einen Grenzwert von 100.00 ppm betragt REF etwa 200,
fur 50.000 ppm etwa 100 und fiir 100.000 ppm etwa 50. Diese Werte ergeben sich
aus dem Modellansatz und sind deshalb mit allen oben genannten Einschrankungen
behaftet.
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Komplexe Lebensformen entsprechend der dargestellten Parameterisierung sind
zweifellos seltener als primitive Lebensformen und das mindestens um 2
GroRenordnungen. Nur 0,002% aller Sterne in der MilchstraRe kdnnen Erdzwillinge
beherbergen, die vermutlich mit komplexem Leben besiedelt sind. Dieses Ergebnis
fur REF basiert ausschliel3lich auf der Untersuchung der photosynthetisch-aktiven
habitablen Zone. Es ist behaftet mit einer Anzahl von Naherungsannahmen zur
Parametrisierung fir das Erdsystemmodell und der eingeschrankten Definition fur
komplexes Leben. Trotzdem kann es als ein erster Versuch fir eine quantitative
Abschatzung verstanden werden. Andere limitierende Effekte kdnnen die Anzahl
habitabler erdahnlicher Planeten in der Milchstrale nur verringern. Aber bis heute
ist es noch nicht gelungen, derartige Effekte zu modellieren oder zu quantifizieren.
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Abbildung 4.3: Die zeitliche Entwicklung des Rare-Earth-Faktors (REF), dem Verhaltnis
zwischen erdahnlichen Planeten mit vermutlich primitivem Leben zu denen mit vermutlich
komplexem Leben. Die Kurven sind mit dem toxischen CO,-Wert in ppm gekennzeichnet.
Die vertikalen gepunkteten Linien bezeichnen den Zeitpunkt der Erdentstehung (Earth’s
origin) und den heutigen Zeitpunkt (Present). Die Zeit nach dem Big Bang (time) ist in
Milliarden Jahren (Gyr) angegeben. Im dunkelgrauen Bereich (no lief — kein Leben) werden
keine habitablen Planeten gebildet, im hellgrauen Bereich (no complex life — kein komplexes
Leben) existieren ausschlieRlich Planeten, die mit primitivem Leben besiedelt sein kénnten.
(Abbildung 4 aus Bounama et al. 2007).
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