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Vorwort

In der Literatur findet man zahlreiche Untersuchungen, die sich jeweils mit speziellen Fragen
wie der mineralogischen Zusammensetzung, der Isotopie, der Edelgasgehalte oder der
Gehalte volatiler Elemente von stratosphdrischen Staubteilchen oder von Mikrometeoriten
befassen.

Dagegen sind Arbeiten mit einem interdisziplindren Ansatz, der zum Beispiel mineralogische
und chemische Erkenntnisse an einzelnen Teilchen zusammentrégt, noch nicht sehr verbreitet.
Dies liegt vermutlich an der zeitaufwendigen Analytik dieser Proben, fiir die ein Bearbeiter
selten iiber die komplementidren Analysemethoden verfiigt, um sie nach elgenem Zeitplan fiir
die Untersuchungen einzusetzen.

Aus diesem Grunde soll in dieser Arbeit versucht werden, vor allem die chemischen und
mineralogischen Informationen einzelner interplanetarer Staubteilchen oder Gruppen von
Staubteilchen und Mikrometeoritenklassen zu korrelieren und zu interpretieren.

Bei der Verfolgung dieses Zieles wird auf die in der Literatur vorhandenen Haupt- und
Spurenelementdaten zuriickgegriffen, um sie mit den eigenen chemischen und
mineralogischen Informationen iiber kosmische Stidube zu verkniipfen. Ein groBer Teil der
mineralogischen Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und der chemischen
Untersuchungen an Mikrometeoriten wurden vom Autor selbst durchgefiihrt. Zur Ergidnzung
der mineralogischen Sachverhalte, vor allem die interplanetaren Staubteilchen betreffend,
wurden auch Ergebnisse anderer Autoren beriicksichtigt.

Zusammenfassung

Einer der Griinde zur Untersuchung interplanetarer Staubteilchen liegt darin, dafl die
Hauptmasse des jahrlichen extraterrestrischen Eintrages auf die Erde in der Form kleiner
Staubteilchen, eben dieses kosmischen Staubes erfolgt. Ungefiahr 40 000 bis 60 000 Tonnen
von Staubteilchen in der GréBe von 10 um bis 1mm gehen pro Jahr auf die Atmosphére der
Erde nieder. Dagegen ist der Eintrag von Meteoriten im Massenbereich von Kilogramm bis
Tonnen zu vernachldssigen.




KLOCK, W. Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

Da die Staubteilchen im wesentlichen frei von Auswahleffekten von allen kleineren Korpern
im Sonnensystem kommen kénnen, nimmt man an, daB sie uns einen besseren Uberblick iiber
die Zusammensetzung von Asteroiden und Kometen geben konnen, im Vergleich zu den
Meteoriten. Meteorite stammen sehr wahrscheinlich nur von rel. wenigen Korpern die sich in
bahndynamisch giinstigen Positionen befinden um Bruchstiicke auf die Erde zu senden.

Traditionell werden zwei Obergruppen kosmischen Staubes unterschieden:

- interplanetare Staubteilchen, von 5-50 pm Grofle, die mit Hilfe von Flugzeugen
eingefangen werden, und

- Mikrometeorite, von 50-500 pm Gro6Be, die z.B. in der Antarktis und in Gronland aus dem
Eis geborgen werden.

Die grofleren Teilchen werden beim Eintritt in die Erdatmosphére stdrker erhitzt und daher
z.T. starker umgewandelt im Vergleich zu den kleineren Stduben, deshalb macht man sich die
Miihe die 10 pm groflen Partikel mit verschiedensten analytischen Methoden nacheinander zu
untersuchen (SEM, INAA, SXRF, PIXE, SIMS, TOF-SIMS, TEM).

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurden Vertreter beider Grofenklassen untersucht um
Fragen zur Klassifizierung, zur Mineralogie, zur chemischen Zusammensetzung, zur Herkunft
und zur thermischen Beeinflussung durch den Eintritt in die Atmosphére zu kldren.

Als wesentliche Ergebnisse dieser Untersuchungen sind festzuhalten:

- Unter den kleinsten Staubteilchen ist ein Anteil von ca. 30% der kometaren Ursprungs
sein konnte. Die restlichen Teilchen sind sicherlich von Asteroiden.

- Material dhnlich den , kometaren* Partikeln ist weder unter den Mikrometeoriten noch
unter den herkoémmlichen Meteoriten vorhanden.

- Die von Asteroiden stammenden Partikel zeigen iiberwiegend verwandtschaftliche
Beziehungen zu den primitivsten bekannten Meteoriten, den kohligen Chondriten.

- Unter den kosmischen Staubteilchen sind Vetrteter der gewohnlichen Chondrite mit einem
Anteil <5% deutlich unterrepréisentiert, denn diese Gruppe ist unter den Meteoriten mit
>80% die dominierende Meteoritenklasse.

- Die mangelnde Diversitidt der asteroidalen Staubteilchen spricht dafiir, da sie zum
grofiten Teil von einer Asteroidenklasse, vermutlich von der Themis-Asteroidenfamilie
stammen konnten.

- Untersuchungen kosmischen Staubes konnen uns Informationen iiber Bedingungen im
friihen Sonnensystem liefern, die nicht durch Meteorite zu erhalten sind. Besonders im
Hinblick auf kommende Raumfahrtmissionen, wie ROSETTA und STARDUST, die
Kometen studieren werden, ist es wichtig grundlegende Informationen {iiber die
chemischen und physikalischen Eigenschaften kosmischer Stiube zu gewinnen, um
Raumfahrtexperimente zu optimieren und die Interpretation der gewonnenen Daten zu
erleichtern.
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Abstract

The main influx of extraterrestrial matter accreted onto the Earth’s atmosphere annually is in
the size range of 50-500 micrometer-sized dust particles. Approximately 4 x 10*- 6 x 10* tons
of dust in the size range from 10 microns to 1 millimeter settle on the Earths atmosphere each
year. Compared to this number, the mass of meteorites is vanishingly small.

Dust particles can originate from various sources in the solar system, and arrive at earth with
small alterations from their different parent objects. Therefore they should provide an
unbiased sampling of all minor bodies in the solar system. Meteorite sources, in contrary, are
limited to a few parent objects in dynamically favourable positions in the asteroid belt.
Traditionally the classification of cosmic dust includes the group of interplanetary dust
particles (IDPs) which are collected by high-flying aircraft in the stratosphere and the group
of micrometeorites, which are sampled in Antarctica or in Greenland. Interplanetary dust
particles are roughly 5-50 micrometers in size, whereas most micrometeorites measure 50-500
micrometers in diameter.

Larger particles suffer severe heating during atmospheric entry, and therefore their original
chemistry and mineralogy is completely destroyed. Interplanetary dust particles, however, are
the objects of detailed studies because they arrive at Earth almost unaltered.

The present publication summarizes results of various studies of interplanetary dust particles
using highly sophisticated analytical techniques, such as synchrotron-x-ray fluorescence,
proton-induced x-ray analysis, time-of -flight-SIMS and transmission electron microscopy.
Particles of both groups of cosmic dust were studied and this paper tries to answer questions
related to the classification, to the mineralogy, to the chemical composition, to the thermal
alteration effects and to the sources of cosmic dust particles.

The major conclusions of this study are:

- Among interplanetary dust 30% appear to be of cometary origin, the rest are particles of
asteroidal origin.

- Material like those of cometary particles is not present among micrometeorites and not
among meteorites.

- The asteroidal dust particles have close relationships to carbonaceous chondrites, the most
primitive meteorites in our collections.

- Dust from ordinary chondrites appears to be almost absent among micrometeorites and
among interplanetary dust particles. The percentage is definitely below 5%, whereas more
than 80% of all meteorites on earth are ordinary chondrites.

- The small diversity of asteroidal dust particles argues in favour of an origin of these dust
particles from a single class of asteroids, most likely from the Themis asteroid family.

- Studies of cosmic dust can provide complementary information about conditions in the
early solar system, which is not available from meteorites. Especially with regard to some
coming space missions, like Rosetta and Stardust, which will study comets, it is important
to have a wide basic knowledge about the physical and chemical properties of cometary
dust particles. This information helps to optimize space missions and is crucial to interpret
the data which will be received from these spacecraft.
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I Interplanetare Staubteilchen

1 Einfiihrung in das Thema ,,Interplanetarer Staub* und
Uberblick iiber die Entwicklung der Forschung auf diesem
Gebiet

Dem heutigen Wissen iiber die Entstehung unseres Sonnensystems liegen weniger philosophi-
sche Betrachtungen zugrunde als vielmehr Erkenntnisse naturwissenschaftlicher Untersu-
chungen der letzten Jahrzehnte. Einerseits liefern Beobachtungen von Sonne, Sternen, Aste-
roiden, Kometen und galaktischer Strahlung wertvolle Informationen, andererseits griinden
moderne Vorstellungen auf Laboruntersuchungen von irdischen und extraterrestrischen Ge-
steinen, wie Mond- , Mars- und Meteoritenproben.

Weiteres extraterrestrisches Probenmaterial, das aufgrund seiner geringen Grof3e in der Ver-
gangenheit weniger Beachtung fand, liegt in Form kosmischen Staubes vor. Seine Existenz
wurde bereits Ende des 17. Jahrhunderts von GIOVANNI DOMENICO CASSINI vermutet
(CAssSINI 1730). Erst durch die technische Weiterentwicklung im Bereich der Raumfahrt, be-
sonders durch Probennahme bei Satellitenmissionen im erdnahen Weltraum und durch hoch-
fliegende Flugzeuge (z.B. U2) in der oberen Atmosphére, gepaart mit der Entwicklung ent-
sprechender Analyseverfahren, sind Laboruntersuchungen von kleinsten extraterrestrischen
Staubpartikeln moglich geworden.

Ascending Scons i . ; A:cendir‘u) Scans

Geocentric Ecliptic Lotitude

! ’ | "~ " | | 1
330 300 270 240 210 165 150 120 90 60 3¢

Geocentric Ecliptic Longitude

Abb. I:

IRAS-Profile senkrecht zur Ekliptik zeigen deutlich die Existenz von Staubbdndern oberhalb
und unterhalb der Ekliptik sowie Staubbiinder von Kometen. Die Staubbéinder sind mit o, B, 'y
und mit Buchstaben A-N gekennzeichnet. Die ersten drei kénnen den Asteroidenfamilien
Themis, Koronis und Eos zugeordnet werden. Die anderen sind auch Staubbdnder asteroida-
len Ursprungs. Kometenstaub ist als T2DT (Tempel 2 Dust Trail) und als EDT (Encke Dust
Trail) bezeichnet. (Abb. ist der Arbeit von SYKES et al. 1989 entnommen)

Der Begriff ,,Kosmischer Staub“ ist als Sammelbegriff fiir kleinstes extraterrestrisches Mate-
rial innerhalb und auBerhalb unseres Sonnensystems zu verstehen. Eine Unterteilung des
kosmischen Staubes in interplanetaren und interstellaren Staub erfolgt aufgrund der natiirli-
chen rdumlichen Abgrenzung, die durch unser Sonnensystem gegeben ist. Interstellarer Staub
ist deshalb von groflem Interesse fiir die Frage nach dem Ursprung des Sonnensystems, da
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alle Sterne (einschlielich der Sonne) aus dichten interstellaren Staubwolken entstanden sind.
Durchschnittlich ist interstellarer Staub kleiner als 0.1 um (GREENBERG 1978), wihrend die
Grofe interplanetarer Staubpartikel bis 1 mm betrigt (HELLWEGE 1981).

Interplanetarer Staub ist fiir das Auftreten des ,,Zodiakallichtes* verantwortlich. Diese Er-
scheinung wird durch die Streuung von Licht an 10 pm bis 1000 um groBen Staubteilchen
verursacht. Diese Staubteilchen bilden die zodiakale Staubwolke, in die der innere Bereich
unseres Sonnensystems eingebettet ist. Der interstellare Staub ist bisher der Laboranalyse nur
in Einzelféllen zugénglich und stellt wegen seiner Grofle eine besondere Herausforderung an
alle analytischen Methoden. Anders verhélt es sich mit interplanetarem Staub und mit Mi-
krometeoriten, deren Grofen von 10 pm bis zu mehreren 100 pm reichen. Zur mineralogi-
schen und chemischen Analyse dieser Partikel bieten sich besonders hoch auflésende Metho-
den, wie zum Beispiel Transmissionselektronenmikroskopie, protoneninduzierte Rontgena-
nalyse, Jonensondenanalysen und Flugzeitmassenspektrometrie an.

Zu den moglichen Quellen interplanetaren Staubes zihlen vor allem Kometen und Asteroide.
Kometenstaub wird bei der Sublimation kometaren Eises bei Annéherung an die Sonne frei-
gesetzt und bewegt sich durch die Anziehung der Sonne in Richtung Zentrum des Sonnensy-
stems. Der Staub von Asteroiden wird vermutlich durch Kollisionen mit anderen Asteroiden
freigesetzt. Hinweise fiir solche Staub produzierenden Vorginge wurden z.B. von dem IRAS
Satelliten entdeckt, wie in der folgenden Abbildung gezeigt wird.
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Abb. 2:

Reprdsentatives Beispiel eines feinkornig-
porosen interplanetaren Staubteilchens,
wie es auf den Kollektoren der NASA zu
finden ist. Typischerweise sind die Teil-
chen <15 um im Durchmesser. Die Grifie
der einzelnen Bausteine liegt durchschnitt-
lich im 100 nm Bereich.

(Abb. wurde von K. THOMAS, Houston, zur
Verfiigung gestellt)

Unter den verschiedenen Arten von Staubteilchen, die in der Stratosphire eingesammelt wer-
den, gibt es eine Klasse sogenannter chondritischer Staubteilchen. Sie werden als chondritisch
bezeichnet, da ihre chemische Zusammensetzung innerhalb eines Faktors von 2 identisch mit
der chemischen Zusammensetzung chondritischer Meteorite ist. Chondritische Meteorite be-
stehen aus Materie, die seit der Bildung des Sonnensystems vor 4.56 Milliarden Jahren nahe-
zu unverdndert erhalten ist. Die chemische Zusammensetzung einer Klasse dieser Chondrite,
der CI-Chondrite, ist mit Ausnahme der nicht kondensierbaren Elemente, d.h. stark volatilen
Elemente, nahezu identisch mit der Zusammensetzung der Sonne.

Chondritische Staubteilchen konnen anhand ihrer mineralogischen Beschaffenheit in drei
Untergruppen gegliedert werden: Serpentinteilchen, Saponitteilchen und Staubteilchen, die
keine Schichtsilikate enthalten. In der letzteren Gruppe sind zum einen relativ grobkristalline,
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kompakte Staubteilchen und zum anderen sehr feinkornige Staubteilchen, die sich deutlich
von Komponenten herkdmmlicher Meteorite unterscheiden. Die KorngroBen dieser feinkor-
nigen ,wasserfreien” Staubteilchen sind geringer als die der meteoritischen Matrix, ihre
Kohlenstoffgehalte sind hoher, ihre Porositit ist hoher und ihre Gehalte an volatilen Spuren-
elementen sind aufféllig hoch. Diese Stdube sind aus submikrometergroen Aggregaten zu-
sammengesetzt, die wiederum in eine kohlenstoffhaltige Matrix eingebettet sind (BRADLEY
1988, RIETMEIER 1989, 1992a, 1993b, THOMAS et al. 1993c, BRADLEY 1994a, b). Einige
Autoren vermuten, dass es sich bei diesen Staubteilchen um kometaren Staub handelt (z.B.:
SCHRAMM et al. 1989, LAWLER et al. 1989, BROWNLEE et al. 1994).
Auf der anderen Seite sind die hydratisierten Staubteilchen, die hauptsidchlich aus Schichtsili-
katen bestehen, in ihrem Gefiige und in ihrer Zusammensetzung den Komponenten der Matrix
kohliger Chondrite (CI, CM2) im groBen und ganzen sehr dhnlich. Im Detail unterscheiden
sich jedoch die chemischen Zusammensetzungen von Serpentin, Saponit und Olivin der mei-
sten hydratisierten Staubteilchen und der gleichen Mineralphasen in den bekannten kohligen
Chondriten geringfiigig (THOMAS et al. 1990).
Aus diesem Grunde ldsst sich nicht sicher feststellen, ob die Quellen der Hauptmenge strato-
sphérischer Staubteilchen identisch mit den Mutterkdrpern kohliger Chondrite sind. Bislang
wurden unter den zahlreichen untersuchten Partikeln nur wenige Staubteilchen gefunden, die
in ihrer mineralogischen Zusammensetzung eindeutig mit der Matrix primitiver Chondrite
ibereinstimmen (RIETMEDER 1996).
Von Meteoriten wird angenommen, dass sie von relativ wenigen Korpern in bahndynamisch
giinstigen Positionen (z.B. nahe einer Resonanz der Umlaufbahn mit Jupiter) im Asteroiden-
giirte] oder von erdnahen Asteroiden stammen (WETHERILL 1985). Interplanetarer Staub da-
gegen kann im Prinzip frei von Auswahleffekten von allen Kleinplaneten und Kometen zu
uns gelangen (FLYNN 1990). Deshalb kann er uns einen relativ guten Uberblick iiber die Zu-
sammensetzung aller kleinen Korper im Sonnensystem vermitteln. Dies wiirde bedeuten, dass
eine grofle Variabilitdt unter den Staubteilchen zu erwarten ist.

Aus Untersuchungen spektraler Eigenschaften von Meteoriten und von Asteroiden kann ge-

folgert werden, dass die gewohnlichen Chondrite, die 85% aller Meteorite ausmachen, nicht

mit der zahlenméBig stérksten Gruppe im Asteroidengiirtel, den S-Typ Asteroiden, verwandt
sind. Die Vielfalt der spektral unterscheidbaren Asteroidentypen iiberwiegt bei weitem die

Anzahl der bekannten Klassen von Meteoriten (GAFFEY 1989). Die Ursache dieser Diskre-

panz ist noch nicht endgiiltig gekldrt. Zwei Erkldarungsmoglichkeiten werden zur Zeit disku-

tiert:

1. Die meisten der auf der Erde gefundenen Meteorite, die gewohnlichen Chondrite, stam-
men vermutlich von einigen wenigen Asteroiden, die sich in dynamisch bevorzugten Po-
sitionen befinden, um Bruchstiicke auf die Erde zu schicken (WETHERILL 1985). Diese
Asteroide wurden noch nicht spektroskopisch erfasst.

2. Die Oberfldchen der S-Typ Asteroide sind durch ,,Space-Weathering* verindert, so dass
ihre spektralen Eigenschaften nicht mehr mit denen der gewdhnlichen Chondrite iiberein-
stimmen.

Prinzipiell kénnen die von der Erde eingefangenen asteroidalen Staubteilchen aus dem ge-
samten Asteroidengiirtel stammen. Andererseits bestehen mineralogische Ahnlichkeiten zwi-
schen den hydratisierten interplanetaren Staubteilchen, den C-Typ Asteroiden und einer
Gruppe von Meteoriten, den kohligen Chondriten, die nur 3% aller Meteoritenfélle ausma-
chen. Dieser Mangel an chemischer und mineralogischer Diversivitét unter den Staubteilchen
konnte darauf hinweisen, dass eine gro3e Zahl interplanetarer Staubteilchen nur von wenigen
Asteroidenfamilien stammt (FLYNN 1993a, DERMOTT et al. 1994) und nicht mehr oder weni-
ger gleichmifig alle Korper représentiert.
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Die hier vorliegende Arbeit iiber stratosphirische Staubteilchen und Mikrometeorite beschif-
tigt sich mit der Petrographie und der mineralogischen Zusammensetzung des kosmischen
Staubes sowie seiner Klassifikation anhand der Zusammensetzung seiner Mineralphasen. Ei-
nen weiteren Schwerpunkt bilden die Untersuchungen zu Haupt- und Spurenelementgehalten
von stratosphdrischen Staubpartikeln und von Mikrometeoriten und deren Korrelation mit
mineralogischen Eigenschaften der individuellen Staubteilchen.

Stratosphérische Staubteilchen konnen analog zu Meteoriten anhand ihrer Olivin- und Pyro-
xenzusammensetzungen in verschiedene Klassen eingeteilt werden (KLOCK et al. 1990). Das
Auftreten von Olivinen mit einer ungewohnlichen, aber charakteristischen chemischen Si-
gnatur sowohl in stratosphérischen Staubteilchen als auch in Akkretionsstaubhiillen und in der
Matrix von kohligen Chondriten spricht fiir dhnliche Entstehungsprozesse bestimmter Kom-
ponenten in stratosphérischen Staubteilchen und in primitiven kohligen Chondriten (KLOCK et
al. 1989). Petrographische Untersuchungen an stratosphédrischen Staubteilchen, verbunden mit
chemischen Analysen, zeigen, dass eine Klasse primitiver, stratosphérischer Staubteilchen
aufgrund ihrer hohen Kohlenstoffgehalte besondere Beziehungen zu kometarem Material
aufweist (THOMAS et al. 1993a). Studien an stratosphérischen Staubteilchen haben weiterhin
gezeigt, dass neben den primitiven, kometaren Staubteilchen auch kleine Bruchstiicke von
metamorphisierten und aufgeschmolzenen Korpern unter den stratosphérischen Staubteilchen
vorhanden sind (KLOCK & STADERMANN 1994, FLYNN 1993b).

Mineralogische Untersuchungen an stratosphérischen Staubteilchen ergaben zusammen mit
Isotopenuntersuchungen und Spurenelementmessungen, dass eine Gruppe von Staubteilchen
durch die Aufheizung beim Eintritt in die Erdatmosphire mineralogische und chemische An-
derungen erfahren hat. Das gleichzeitige Auftreten von niedrigen Edelgasgehalten, hohen
Entgasungstemperaturen, niedrigen Gehalten volatiler Elemente verbunden mit mineralogi-
schen Aufheizindikatoren spricht eindeutig fiir eine thermische Beanspruchung des Staubteil-
chens beim Eintritt in die Erdatmosphére (KLOCK et al. 1992b, FLYNN et al. 1993c).
Prinzipiell ist zu erwarten, dass stratosphérische Staubteilchen, Mikrometeorite und Meteorite
zahlreiche physikalische, chemische und mineralogische Gemeinsamkeiten aufweisen. Eine
Definition der Begriffe ,,Interplanetare Staubteilchen und ,,Mikrometeorite* wird im néch-
sten Kapitel gegeben. Mikrometeorite in der Grofe von 100 um bis 1000 um stellen ein Bin-
deglied zwischen den ungefihr 10 pm messenden stratosphérischen Staubteilchen und der
Matrixkomponente von Meteoriten dar. Es ist aber durchaus mdéglich, dass die Mehrzahl der
Mikrometeorite einen anderen Ursprung hat als der in der Stratosphére gesammelte extraterre-
strische Staub. Kleine Staubteilchen kdnnen im Vergleich zu grofen Staubteilchen mit hohen
Geschwindigkeiten, das heifit z.B. von Kometen stammend, in die Atmosphére eintreten und
dennoch mineralogisch und chemisch relativ unveréndert eingesammelt werden. Grofe, mit
hoher Geschwindigkeit in die Atmosphire eintretende Staubteilchen werden dagegen voll-
standig aufgeschmolzen oder sogar verdampft. Mikrometeorite, und unter ihnen vor allem die
ungeschmolzenen Teilchen, repridsentieren also vermutlich nur den Anteil des kosmischen
Staubes, der mit geringer Geschwindigkeit in die Erdatmosphiére fillt.

Beziehungen der Mikrometeorite zu stratosphirischen Staubteilchen deuten sich durch die
chondritische Pauschalzusammensetzung beider Arten von Teilchen an (KLOCK & BEK-
KERLING 1991, KURAT et al. 1992a, 1994). Zusitzliche Hinweise fiir verwandtschaftliche Be-
ziehungen zwischen stratosphérischen Staubteilchen und Mikrometeoriten ergeben sich aus
dhnlichen Bestrahlungsaltern (RAISBECK & YIOU 1989, OLINGER et al. 1990), aus dem Auf-
treten von Schichtsilikaten (MAURETTE et al. 1990b, 1993, KURAT et al. 1992b) und refrakta-
rer Teilchen unter den ungeschmolzenen Mikrometeoriten (LINDSTROM & KLOCK 1992,
GRESHAKE et al. 1996a), wie sie in stratosphdrischen Staubteilchen gefunden wurden
(ZOLENSKY 1987, BRADLEY 1988, STADERMANN 1991).

Es muss aber auch deutlich gemacht werden, dass bislang noch keine Mikrometeorite und
Meteorite gefunden wurden, deren Gefiige und mineralogische Zusammensetzung mit den
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chondritisch-pordsen, von feinkdrnigen Aggregaten dominierten stratosphérischen Staubteil-
chen iibereinstimmen (BRADLEY 1994a).

ALEXANDER et al. (1992) und STADERMANN & OLINGER (1992) sind der Meinung, dass die
antarktischen ungeschmolzenen Mikrometeorite nicht einfach grofle stratosphirische Staub-
teilchen darstellen, da ungefdhr ein Drittel aller stratosphérischer Staubteilchen Isotopen-
anomalien des Wasserstoffs aufweisen. Dagegen zeigen alle bislang untersuchten 23 antarkti-
schen Mikrometeorite jedoch terrestrische D/H-Verhiltnisse. Infrarotspektren von antarkti-
schen Mikrometeoriten unterscheiden sich ebenfalls von Infrarotspektren stratosphirischer
Staubteilchen. Letztere konnen anhand der IR-Spektren in 3 Klassen eingeteilt werden:
Schichtsilikatreiche Partikel (ungefdhr 50%), pyroxenreiche Partikel (ungefidhr 25%) und oli-
vinreiche Partikel (ungefahr 25%) (SANDFORD & WALKER 1985). Unter 20 von ALEXANDER
et al. (1992) untersuchten antarktischen Mikrometeoriten war nicht ein einziges Teilchen, das
aus Schichtsilikaten bestand. Die IR-Spektren der 20 ungeschmolzenen Mikrometeoriten wie-
sen auf ein Gemenge von Olivin und Pyroxen hin. Obwohl die Einfliisse der terrestrischen
Verwitterung in der Antarktis und vor allem die Verdnderungen durch Aufheizvorginge beim
Eintritt in die Erdatmosphére auf die oben genannten Eigenschaften noch nicht gut bekannt
sind, besteht die Moglichkeit, dass die Unterschiede zwischen stratosphérischen Staubteilchen
und ungeschmolzenen Mikrometeoriten auf unterschiedliche Entstehungsgeschichten beider
Arten von Teilchen zuriickzufiihren sind.

Fiir engere Beziehungen der Mikrometeorite zu herkommlichen Meteoriten sprechen u. a. die
Gehalte an Edelgasen, die kosmogenen Nuklide, die chemische Zusammensetzung der Mi-
krometeorite sowie Spurenelementgehalte der reliktischen Olivine und der Metalle in Mikro-
meteoriten (STEELE 1990, 1992, STEELE et al. 1985a, b). Auflerdem wurden einige wenige
Mikrometeorite gefunden, deren Mineralzusammensetzungen auf eine Verwandtschaft zu
gewohnlichen Chondriten hinweisen (CHRISTOPHE MICHEL-LEVY & BOUROT-DENISE 1992,
BECKERLING et al. 1993). Das Vorhandensein von Ca,Al-reichen Einschliissen in Mikrome-
teoriten sowie die isotopische Zusammensetzung von Sauerstoff in Mikrometeoriten spricht
fiir eine Verwandtschaft zu kohligen Chondriten (ENGRAND et al. 1997). Weitere mineralogi-
sche Hinweise fiir genetische Beziehungen zwischen ungeschmolzenen Mikrometeoriten und
kohligen Chondriten wurden in der Form von charakteristischen Magnetitnestern gefunden
(PRESPER et al. 1992, KURAT et al. 1992a, KOEBERL et al. 1992, MAURETTE et al. 1992 a,b).
Die Gefiige und die chemische Zusammensetzung einiger ungeschmolzener Mikrometeorite
deuten darauf hin, dass das Ausgangsmaterial der ungeschmolzenen Mikrometeorite meteori-
tische Schichtsilikate sein konnte. Die niedrigen Ca-Gehalte der ungeschmolzenen Mikrome-
teorite unterstiitzen diese Vorstellung. Sie sind in der gleichen Grofenordnung wie Ca-
Gehalte in der Matrix von CI- und CM-Chondriten (MCSWEEN & RICHARDSON 1977) sowie
in dem Material der Akkretionsstaubhiillen in CM-Chondriten (METZLER et al. 1992). Diese
chemische Gemeinsamkeit konnte auf genetische Beziehungen der ungeschmolzenen Mikro-
meteorite und der CI/CM-Chondrite hinweisen. Fiir eine préterrestrische Ursache des gerin-
gen Ca-Gehaltes in den ungeschmolzenen Mikrometeoriten spricht, dass kleine kohlige
Chondrite, die ebenfalls in der Antarktis gefunden wurden, keinen signifikanten Ca-Verlust
durch terrestrische Verwitterung erlitten haben, sowie die Tatsache, dass groBe schichtsili-
kathaltige stratosphédrische Staubteilchen ebenfalls niedrige Ca-Gehalte aufweisen (FLYNN et
al. 1995). Die Mutterkorper der CI- und CM-Meteorite gehdren zu den Kleinplaneten des
Asteroidengiirtels. Es ist daher naheliegend, dass die feinkdrnigen, ungeschmolzenen Mikro-
meteorite von einem oder mehreren Planetoiden stammen, die mineralogische und chemische
Ahnlichkeiten mit den Mutterkorpern dieser kohligen Chondrite aufweisen.
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2 Definition der interplanetaren Staubteilchen (IDPs) und
der Mikrometeorite

Die vorliegende Arbeit beschiftigt sich hauptséchlich mit interplanetaren Staubteilchen und
mit Mikrometeoriten. Daher sollen zuerst die Beziehungen der Mikrometeorite zu kosmi-
schem Staub, zu stratosphérischen Staubteilchen und zu Meteoriten beleuchtet werden. Ex-
traterrestrische feste Teilchen mit Korngrofien <1 pm bis zu ungefahr 1 mm im Sonnensystem
werden in der Astronomie generell als Mikrometeorite bezeichnet (LANDOLT-BORNSTEIN
1981: Vol. VI). In der chemisch-mineralogischen Literatur werden kleine extraterrestrische
Partikel (<1 mm) als kosmischer Staub gefiihrt und iiblicherweise werden Partikel >50 um als
Mikrometeorite bezeichnet. In der vorliegenden Arbeit sollen aus diesem Grund ebenfalls nur
die Teilchen mit GréBen von 50 um bis zu mehreren hundert Mikrometern als Mikrometeorite
bezeichnet werden. Sie werden auf der Erde (Antarktis oder Gronland) gesammelt, nachdem
sie die Atmosphére durchdrungen haben. Kosmische Kugeln wurden friiher auch aus Tiefsee-
sedimenten extrahiert (BROWNLEE 1981). Die zweite Untergruppe kosmischen Staubes bilden
stratosphérische Staubteilchen, die in der Regel kleiner als 40 pm gro sind. Unter diesem
Begriff werden gewohnlich alle in der Stratosphédre aufgesammelten Staubteilchen, sowohl
extraterrestrischer Natur als auch vulkanischer Staub irdischen Ursprungs, zusammengefasst.
In dieser Arbeit soll nur von den extraterrestrischen stratosphérischen Staubteilchen die Rede
sein. Eine weitere Klasse extraterrestrischen Materials ist interstellarer Staub, dessen Partikel
vermutlich im Durchschnitt <<1 pm sind. Es wurden jedoch auch groBere Teilchen interstel-
laren Staubes sowohl in Meteoriten gefunden (ANDERS 1988) als auch in der Atmosphére
beobachtet (TAYLOR et al. 1996).

In der folgenden Tabelle sind die wesentlichen Unterscheidungsmerkmale der in dieser Arbeit
behandelten Teilchen zusammengestellt (schwach schattiert: stratosphérische Staubteilchen,
stiarker schattiert: Mikrometeorite).

Tab. 1:
Kurze Ubersicht iiber die Eigenschaften der Hauptklassen kosmischen Staubes, wie sie in
dieser Arbeit definiert werden.

Morphologische GroBenbereich | Gewicht Chemische Hauptbestandteile
Klassen Zusammen-

setzung
pordse IDPs 5-40 pm 0.1-50 ng chondritisch Ol Px.,.C
kompakte IDPs 5-50 ym 0.2-200 ng chondritisch, Schichtsilikate

Ca/Al < CI oder Ol + Px

kosmische Kugeln 50-500 pm 1-300 pg chondritisch Ol, Px, Glas

aufgeschmolzen
Mikrometeorite 50-300 pm 1-70 pug Ca/Al < CI meist thermisch
(nicht aufgeschmol- umgewandelte
zen) Schichtsilikate

Mikrometeorite konnen z.B. in der Antarktis oder in Gronland gesammelt werden (MAURETTE
et al. 1986, 1989b, 1992b). Aufgrund ihrer Grofe werden sie beim Eintritt in die Erdatmo-
sphire zumindest stark aufgeheizt, zum Teil aufgeschmolzen und dadurch chemisch wie mi-
neralogisch verdndert. Weitere Verinderungen finden nach der Ablagerung im Eis statt. Die
in der Stratosphire eingesammelten extraterrestrischen Staubteilchen erfahren im Allgemei-
nen geringere mineralogische und chemische Verinderungen durch die Aufheizung beim
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Eintritt in die Erdatmosphére. Allerdings besteht auch die Moglichkeit der Kontamination des
stratosphérischen Staubes, unter anderem durch irdische Aerosolpartikel (JESSBERGER et al.
1992).

2.1  Gewinnungsmethoden der Mikrometeorite und der interplanetaren Staubteilchen

Mikrometeorite werden von MICHEL MAURETTE in grofler Zahl in der Antarktis geborgen
(MAURETTE 1989a,b). Die Gewinnungsmethoden sind im Detail in den Arbeiten Maurettes
genau beschrieben. Das Prinzip seiner Technik sei hier kurz geschildert.

Mit Hilfe von heilem Wasser werden Kavernen in das antarktische Eis geschmolzen. Staub-
partikel, die im Eis vorliegen, sinken auf die Sohle der Kavernen und werden mit Hilfe einer
Saugvorrichtung abgesaugt. Mit dieser Methode konnen pro Tag einige Tausend extraterre-
strische Teilchen geborgen werden.

Das Einsammeln der interplanetaren Staubteilchen in der Stratosphire erfolgt mit Hilfe hoch-
fliegender Flugzeuge der NASA. Unter den Fliigeln dieser Flugzeuge sind spezielle Kollekto-
ren montiert. Hat das Flugzeug seine geplante Hohe von ungefihr 20 km erreicht, 6ffnen sich
die Kollektorengehduse, und Staubteilchen treffen mit Geschwindigkeiten von einigen hun-
dert m/s auf die mit Silikonol beschichteten Kollektorflachen. Dieser Einfangvorgang fiihrt zu
Auswahleffekten. Sehr kleine Teilchen werden vom Luftstrom um den Kollektor gelenkt,
grofle Teilchen sind innerhalb der Expositionszeit nur in geringer Zahl zu erwarten. Vor dem
Abstieg der Flugzeuge werden die Gehduse verschlossen, und die Teilchen konnen im Labor
aus der Silikonolschicht extrahiert werden. Nach dem Reinigen, z.B. mit Hexan, stehen sie
fiir Untersuchungen zur Verfiigung. Auf einem handtellergroen Kollektor, der ungefihr 40
Stunden exponiert wird, befinden sich normalerweise ungefahr hundert Teilchen, von denen
ca. 50% extraterrestrischen Ursprungs sind (WARREN & ZOLENSKY 1994).

3 Der Fluss extraterrestrischen Materials auf die Erde
3.1 Massenabschitzungen aufgrund der Beobachtungen von Meteoren

Zur Vermeidung von Begriffsverwirrungen sollen hier kurz die Begriffe Meteore, Meteoroide

und Meteorite definiert werden.

a) Als Meteore bezeichnet man die Leuchterscheinungen der Meteoroide in der Atmosphire.

b) Als Meteoroide bezeichnet man extraterrestrische Objekte auB3erhalb der Atmosphire und
wihrend des Durchganges durch die Atmosphire.

c) Als Meteorite bezeichnet man die auf die Erde niedergegangenen Teile der Meteoroide.

Wenn Meteoroide oder Mikrometeoroide in die Erdatmosphére eintreten, vergliihen sie teil-
weise oder vollstindig und lassen eine Bahn von ionisierten Atomen und Molekiilen hinter
sich. Diese ionisierten Atome konnen Radarimpulse von der Erde reflektieren. Mit dieser
Methode kann die Geschwindigkeit und Masse der einfallenden Mikrometeoroide ermittelt
werden (HUGHES 1978). Die visuell erfassbaren Spuren von Meteoroiden kdnnen ebenfalls
zur Massen- und Geschwindigkeitsabschitzung herangezogen werden. Die Massen der regi-
strierten Teilchen liegen im Bereich zwischen 10" bis 10° Gramm (TAYLOR et al. 1996). Die
Partikelstrome in unserem Sonnensystem umfassen Teilchen dieser GroBenordnungen. Sie
bestehen hauptséichlich zum einen Teil aus Staubteilchen von Asteroiden und zum anderen
Teil aus kometaren Staubteilchen (DERMOTT et al. 1993, 1994). Der Anteil an interstellaren
Kornern, die in die Atmosphire fallen, ist dagegen geringer (TAYLOR et al. 1996).

HUGHES (1978) gibt einen Uberblick iiber die Berechnungsmoglichkeiten der Massen der
einzelner Partikel. Abb. 3 zeigt den kumulativen Fluss extraterrestrischer Materie in Abhén-
gigkeit von der Masse. Die Massenabschétzung der 10 bis 10 Gramm wiegenden Staubteil-
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chen anhand der Radiodaten féllt wahrscheinlich zu niedrig aus, da viele der einfallenden
Teilchen mit relativ niedriger Geschwindigkeit ankommen und keine ausreichenden Ionisati-
onseffekte erzeugen. Daher wird ihre Anzahl unterschétzt.

Verbindet man die Haufigkeiten der visuellen Meteore mit den Héufigkeiten der Satelliten-
daten, so gelangt man zu einem hoheren Anteil an Radarmeteoroiden. Aus der in Abb. 3 ge-
zeigten Kurve lédsst sich dann die Verteilung des Flusses in definierten Massenbereichen er-
rechnen. Man gelangt so zu einer Verteilung der Massenanteile, die ein Maximum zwischen
10 und 10* Gramm aufweist. Diese Massen entsprechen Teilchen von ungefdhr 60 pm bis
zu 1 mm im Durchmesser. Die hier untersuchten Mikrometeorite liegen genau in diesem Mas-
senintervall. Der Anteil der herkémmlichen Meteorite an der Gesamtmasse der von der Erde
jahrlich eingefangenen festen Materie fillt kaum ins Gewicht.
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Abb. 3:

Kumulativer Partikelfluss auf die Erd-

oberfliche als Funktion der Masse der
N Teilchen. Die gestrichelte Linie ist eine

Interpolation zwischen Satellitendaten und

visuellen Meteoren.

(Diagramm aus HUGHES 1978)
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Es ergibt sich so ein Massenfluss von ungefahr 16000 Tonnen pro Jahr fiir den gezeigten
Massenbereich, wobei jedoch der Fehler dieser Abschétzung bei etwa + 5000 Tonnen pro Jahr
liegt.

BABADZHANOV (1994) errechnet fiir den Massenbereich der Staubteilchen von 107 bis 10™
Gramm einen Eintrag von ungefidhr 13000 Tonnen pro Jahr. Er kommt somit in die gleiche
GroBenordnung fiir die Masse der jahrlich einfallenden extraterrestrischen Materie.

3.2  Massenabschitzungen aufgrund von Satellitenbeobachtungen

An Bord von Satelliten wie Helios, Ulysses oder Pioneer 10 befinden sich unterschiedliche
Staubdetektoren, die in der Lage sind, das Auftreffen kleiner Staubteilchen zu registrieren.
Anhand der Signale ist es u.a. moglich, die Auftreffgeschwindigkeit, die Flugrichtung und die
Masse der Staubteilchen zu berechnen. Die Massen der so registrierten Teilchen liegen meist
zwischen 107! gund 108 g.

Der Mond wird, wie alle anderen Korper ohne Atmosphire, stindig mit Staubteilchen bom-
bardiert. So wie bei Himmelskorpern ohne Atmosphire konnen Auftreffgeschwindigkeiten
bis zu 72 km s erreicht werden. Deshalb ist die Oberfliche des Mondes mit unzihligen
Hochgeschwindigkeitseinschlagkratern von <1 pm bis zu 700 km Durchmesser iibersit.

Aus der lunaren Mikrokraterstatistik und aus Satellitendaten wurde von Leinert und Griin
(1990) der Partikelfluss berechnet. Die Darstellung der Massenverteilung nach der GroBe der
Teilchen zeigt ein deutliches Maximum im Bereich von 10 g, was einer GroBe der Teilchen
von ungefdhr 100 pum entspricht (Abb. 5). Anhand dieser Massenverteilung errechneten
LEINERT & GRUN (1990) einen auf die gesamte Erde bezogenen jahrlichen Einfang von unge-
fahr 15000 Tonnen extraterrestrischen Staubes in dem dargestellten Massenbereich. Diese
Angabe stimmt mit den Abschitzungen, die auf visuellen Beobachtungen und Radarbeob-
achtungen von Meteoren beruhen, sehr gut liberein.

log s (m)
-8 o -6 -5 -4 -3 -2

P e . S S ¢
» —— Griin et al (1985)
A ----- Fechtig etal({197%)
o, Abb. 5:
T e Verteilung von Quer-
. 154 cross. sectional o schnittsdichte und
b density \" Masse als Funktion der
= = Partikelgriffen.  Die
<, mass density Ele Daten wurden anhand
— 10 -2 ¥
= |2 von Satellitenbeob-
-% Zlo achtungen gewonnen.
¢ E. Dieses Ergebnis bestd-
e . .
- Ly 4 tigt dass das Maximum
g - a des extraterrestrischen
E Eintrages bei Partikel-
groffen um 100 um
04 W .. . Lo liegt.
-20 -18 -6 -% -12 -10 -8 -6 -4 -2 (Abb. aus LEINERT &
. logm (kg) ) GRUN 1990)
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3.3  Eintragsabschitzungen extraterrestrischen Materials anhand
von Impaktuntersuchungen auf dem LDEF-Satelliten

Ein Satellit der NASA, der speziell entwickelt wurde, um die Auswirkungen eines ldngeren
Aufenthaltes im All auf verschiedene Bauteile zu studieren, war die sogenannte Long Durati-
on Exposure Facility (LDEF). Dieser Satellit war iiber den Zeitraum von 5.77 Jahren in einer
Erdumlaufbahn, und deshalb ist seine Oberflache besonders dicht mit Impaktkratern tibersit.
LDEF lieferte daher die bislang besten Informationen iiber den Anteil an Mikrometeoriten
und an anthropogenen Projektilen. Nachdem der Satellit zuriickgeholt war, wurden zahlreiche
Oberflédchen detailliert untersucht. Einen Uberblick iiber die Ergebnisse vermittelt eine Studie,
die im Auftrag der NASA erstellt
wurde (NASA CP-3194, 1993).

[ Trailing Edge Leading Edge Der ‘Beitrag von BERNHARD et al.
" All Impactors (1993) in der erwihnten NASA Pu-
@ 1120Unknown 1o 185ClUrknowe blikation gibt einen Uberblick iiber
" IS | = i den Anteil der durch Mikrometeo-
L rite  verursachten  Impaktkrater
. “ (Abb. 6). Ungefihr 50% aller Pro-
'° 2 jektile konnten nicht identifiziert
ozuung;“;"ﬁ“g °::uung"“"!§“§ werden. Unter den identifizierten
% NatursiInactors Impakj[en .dominiertc?n Mikromet?o—
£ rite mit einem Anteil von ungefdhr
g 12 i 70% bei Krater > >10 pm.
2 ': 418 Chondritic Die Interpretation der LDEF-Daten
= 6 wird. etwas kompliziert durch die
B Orientierung des Satelliten, der im-
-E 0T TRREazSARGTTICTEE O TIRRTR020A841 0T 101 mer eine bestimmte Seite der
S o § Flugrichtung zuwandte.
Z " Orbital Debris
¢ 40Miscelisneous | 20 520]Miscelioncoms
4 23 Alaminum
) 10 Abb. 6:
0 innessz17RTTTIII O ""'R"!Mul!;ugl Darstellung der Anteile natiirlicher
Crater Diameter (um) "‘/nd anthropog”ener .Impaktoren auf
FIGURE 2. Relstive ﬁ,qmome d,ﬁmw craer clases, as defined order- und Riickseite von LDEF.
this , of ~600 i that encountered the

(Abb. aus BERNHARD et al. 1993)

Die Frontseite zeigt wesentlich mehr Impakte und zusitzlich mehr Hochgeschwindigkeitsein-
schldage als die Riickseite. In der von BERNHARD et al. (1993) studierten Grofenklasse der
Krater bleibt der relative Anteil der durch Mikrometeorite und durch ,,Raumfahrtmiill* verur-
sachten Krater an Front- und Riickseite konstant (Abb. 6). Dies kontrastiert mit den Ergebnis-
sen von AMARI et al. (1993), die einen hoheren Anteil extraterrestrischer Projektile auf der der
Flugrichtung abgewandten Seite des Satelliten fanden. Generell dominiert bei Kraterdurch-
messern <10 pm der Anteil an kiinstlichen Produkten wie beispielsweise Raketenbrennstoff-
partikeln gegeniiber den Mikrometeoriten (MANDEVILLE 1993).

LOVE & BROWNLEE (1993) vertffentlichten eine zusammenfassende Studie iiber den Eintrag
extraterrestrischen Materials anhand von LDEF-Impaktkraterstudlen Der Eintrag meteorltl-
schen Materials auf die Erde in der GroBenordnung zwischen 10° Gramm und 10* Gramm
war bisher wenig bekannt, da die Satellitendaten bisher nur Informationen iiber kleine Staub-
teilchen (<107 g) und die Radarmeteordaten nur zuverlissige Angaben fiir groBere Teilchen
(>10° g) liefern.
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10°F e Abb. 7:
AllCraters Darstellung zur Groflenverteilung und zur
Anzahl der durch Raumfahrtmiill und durch

Mikrometeorite verursachten Impakte.
(Abb. aus BERNHARD et al. 1993)
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Die Auswertung der Impaktkrater auf
LDEF deckte genau diesen kritischen Gro-
Benbereich ab. Die Kratermessungen (Abb.
7) filhren zu zuverldssigen Informationen
tiber die Meteoroide, die die Krater verur-
sachten. Kraterdurchmesser und Kratertiefe
hingen vom Durchmesser des Projektiles,
seiner Dichte, seiner Geschwindigkeit und
F Man Made o AN von de.n Eigenschaften des Targetmatfzriales
] O ab. Dieser Zusammenhang wurde in der
Vergangenheit bereits oft experimentell
verifiziert. Aus den Kraterdurchmessern
[ errechneten die Autoren eine kumulative
10°F G%e Summenkurve der Massenverteilung der
2 kraterproduzierenden Meteoroide (Abb. 8).
Pt | T Y 0 G A Der Kurvenverlauf ist dhnlich wie der von
10° 10" 10° 10° 10* GRUN et al. (1985), aber der Fluss ist deut-
Crater Diameter (um) lich hoher. Tridgt man die Massen nicht
:';'d':-:;nmm'mduc“o"mofwiﬁcmm ile types. both nawral 1\ ulativ auf, sondern in einzelnen Mas-
senbereichen, dann erhilt man den Eintrag
meteoritischer Materie fiir ganz bestimmte GroBenklassen. Es zeigt sich, dass eine deutliche
Hiufung bei Massen zwischen 10 und 10 Gramm auftritt. Den groften Anteil an extraterre-
strischer Materie im Massenbereich zwischen 10° und 10™* Gramm stellen Partikel von unge-
fahr 200 um Durchmesser. Ahnliche Verteilungen wurden bereits von GRUN et al. (1985) und
von HUGHES (1978) publiziert. Da sie aber auf Interpolationen von zwei Beobachtungsme-
thoden beruhten, wurden diese Daten in der Vergangenheit kritisch betrachtet. Die Daten des
LDEF-Experimentes zeigen aber klar, dass die Haufung bei ungefdhr 200 pm Durchmesser
der Staubteilchen kein Artefakt von Interpolationen ist. Daraus ergibt sich ein jahrlicher Ein-
trag in der GroBenklasse der Staubteilchen von 10 bis 10* Gramm von 40000 + 20000 Ton-
nen iiber die gesamte Erde. Dieses Ergebnis ist etwa dreimal hoher als die Berechnungen von
GRON et al. (1985) und HUGHES (1978). Der hohere Eintrag deckt sich eher mit geochemisch
ermittelten Flussraten von 49000 Tonnen und 56000 Tonnen pro Jahr (ESSER & TUREKIAN
1988) und mit 37000 = 13000 Tonnen pro Jahr (PEUKER-EHRENBRINK 1996), obgleich zu
beachten ist, dass die letzteren Angaben alle GroBenklassen von 1078 bis 10'® g beinhalten.
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Kumulative Kurve des Parti-
kelflusses auf die Oberfliche
von LDEF anhand der Kra-
terstatistik. Die LDEF-Daten
ergeben einen leicht erhohten
Partikelfluf3 im Vergleich zu
den  Satellitendaten  von
GRUN et al. (1985).

(Abb. aus LOVE & BROWNLEE
1993)

Abb. 9:

Jahrlicher Eintrag ex-
traterrestrischen Mate-
rials im Massenbereich
von 10° bis 10* Gramm
aus der in Abb. 8 ge-
zeigten Flusskurve.
Deutlich ist die Hdufung
bei Partikeln von unge-
fahr 200 um Grifle zu

sehen.
(Abb. aus LOVE &
BROWNLEE 1993)
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3.4. Massenabschitzungen des Eintrages extraterrestrischer Materie aufgrund
des Ir- und Os-Gehaltes und des *He-Gehaltes von marinen Sedimenten

Der Eintrag extraterrestrischen Materials auf die Erde lédsst sich mit Hilfe geeigneter Indikato-
ren fiir die meteoritische Komponente relativ gut abschitzen. Solche Indikatoren sind bei-
spielsweise die Ir-Gehalte ozeanischer Sedimente (KYTE & WASSON 1986), Osmiumgehalte
(PEUCKER-EHRENBRINK 1996) und der Gehalt von *He (FARLEY 1995, FARLEY & PATTERSON
1995) in Meeressedimenten.

KYTE & WASSON (1986) berichten iiber die Analyse eines Sedimentkernes aus dem Atlantik,
der einen Sedimentationszeitraum von 34 Millionen Jahren tiberstreicht. Anhand ihrer Daten
kommen sie nach Beriicksichtigung des terrestrischen Ir-Eintrages zu einem extraterrestri-
schen Ir-Eintrag zwischen 6-12 ng/cm*Mill. Jahre. Dieser Wert ist dhnlich den 14
ng/cm*/Mill. Jahre von BARKER & ANDERS (1968) fiir pleistozine Tone, nach einer Korrektur
der zu niedrigen Sedimentationsraten (KU et al. 1968). Der extraterrestrische Ir-Eintrag in das
antarktische Eis liegt in der gleichen GroBenordnung (GANAPATHY 1983). Aus dem gefunde-
nen Ir-Eintrag in die ozeanischen Sedimente errechnet sich ein globaler Eintrag von 78000
Tonnen pro Jahr. (Die Angaben fiir extraterrestrische Eintrige mit Hilfe geochemischer Indi-
katoren wie Os und Ir beziehen sich auf einen Massenbereich von 10™* bis 10'® Gramm, Abb.
10.) Dies sind 62000 Tonnen mehr, als HUGHES (1978) errechnet. Diese Differenz entspricht
ziemlich genau dem Eintrag von Korpern >10% Gramm bis zu 10'"® Gramm, deren Beitrag
statistisch gesehen in dem Zeitraum von 34 Mio. Jahren zu erwarten wire (WETHERILL &
SHOEMAKER 1982). Dieser Massenbereich der kraterbildenden Kérper wurde von HUGHES
(1978) nicht beriicksichtigt. Somit erhédlt man aus den Iridiumgehalten der Sedimente einen
Eintrag fiir den Massenbereich von 10™* Gramm bis 10° Gramm, der dem Wert von Hughes
vergleichbar ist.

10?2 —+—+—+—r-+—r—r—rr—r—rTrr T T TrTT T T T

Meteor observation Cratering statistics

1 Abb. 10:

g

8

E
X o *ee .
.—Z:E-? 1 Berechneter jdhrlicher
so 1 Eintrag an extraterre-
Es strischer Materie iiber
o= e N . .

3. einen langen Zeitraum,
o3 1 der auch die grofen
g 1 impaktproduzierenden
3 1 Kérper (>10° g) mit

1 einbezieht.
10-5 Cod e gw o g 0 g odeow i gn g o @ g ae o lg e v i, (Abb aus Kyt &
10-12 1078 1074 100 104 108 102 106 WASSON 1986)

Mass (g)

Das Isotopenverhéltnis von Osmium ("®70s/"*%0s) und der Gehalt an Osmium in ozeanischen
Sedimenten ist neben Iridium ein geochemischer Indikator fiir das Maf3 extraterrestrischen
Eintrags auf die Erde (PEUCKER-EHRENBRINK 1996). Mit Hilfe der Osmiumisotopie der Se-
dimente und des Seewassers kann der extraterrestrische, der kontinentale und der aus dem
Erdmantel stammende Beitrag an Osmium unterschieden werden. Der Eintrag extraterrestri-
scher Materie anhand der Osmiumisotopie wird von PEUCKER-EHRENBRINK auf 37 000 +
13 000 Tonnen pro Jahr beziffert. Dieser Wert scheint iiber den Zeitraum der letzten 80 Mil-
lionen Jahre (mit Ausnahme der Kreide/Tertidr Grenze) konstant geblieben zu sein, was im
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Gegensatz zu den Beobachtungen von FARLEY (1995), aber im Einklang mit einer konstanten
Ir-Akkumulationsrate und mit den *He-Daten von TAKAYANAGI & OZIMA (1987) steht.

Eine Evaluierung der Literatur im Hinblick auf Ir-Werte von pelagischen Sedimenten durch
Peucker-Ehrenbrink ergibt einen mittleren extraterrestrischen Eintrag von 59000 (+330) Ton-
nen pro Jahr und ist somit &dhnlich dem anhand des Osmiums berechneten Wert von 37000
Tonnen pro Jahr.

Die Variation der Osmiumisotope im Seewasser in den letzten 80 Millionen Jahren ist nach
Peucker-Ehrenbrink nicht durch Variationen des extraterrestrischen Eintrags, sondern ver-
mutlich auf zeitlich schwankende Osmiumeintriage aus ozeanischer Kruste zu erklaren.

Zur Zeit betrdgt der Eintrag extraterrestrischen Materials auf die Erde (in der GroBenklasse
von 107? g bis 10 g) ungefihr 40 000 (20 000) Tonnen pro Jahr (LOVE & BROWNLEE 1993).
Die bisherigen Untersuchungen zum Eintrag kosmischen Staubes unterstiitzen die Annahme,
dass der Staubeintrag im wesentlichen konstant mit der Zeit war, das heifit, in den bisherigen
Daten sind keine Hinweise auf erhohte Staubproduktion, wie z.B. durch Kometenschauer,
innerhalb der letzten 65 Mill. Jahre zu finden (KYTE & WASSON 1986).

Im Gegensatz zu den Ergebnissen von KYTE & WASSON (1986) deuten die Resultate von
FARLEY (1995) jedoch darauf hin, dass der Fluss extraterrestrischer Materie iiber einen lédnge-
ren Zeitraum nicht konstant war. Er bestimmte den Gehalt an *He in ozeanischen Sedimenten,
die eine Periode von 0.19 bis 69.27 Millionen Jahren vor heute iiberspannen. Er findet zwei
deutliche Maxima der *He-Konzentration vor ungefihr 37 und 50 Millionen Jahren. Er inter-
pretiert diese Maxima als Hinweise auf einen erhdhten Eintrag extraterrestrischen Staubes zu
diesen Zeitpunkten (Abb. 11).

Approximate age (Myr)
a o 5 10 20 40 50 60 66
= Measured PP Y '.‘"o a-h?"""-"-'z .~ .t"‘."f'.qt
" ] In-SituProduced” T et Y Y T
& 10
n ] st F
(s2] 1
E ] o
(?0
° 3 3 Abb. 11:
E : i Gehalt von °He in
- ] ozeanischen Sedi-
b K : menten als Funktion
T 200 17— 3He - 200 der Tiefe. Die unter-
e . A R schiedlichen He-
el & Tk Gehalte in verschie-
§ ] ° denen Tiefen werden
N° 100 - 100 T ;
- ] - vom Autor als Varia-
o .
= ] . tionen des extraterre-
‘g::’ : strischen Staubeintra-
0 i ) L o ges interpretiert.
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20 22 24 (Abb. aus FARLEY

Depth (m) 1993)

Der maximale *He-Gehalt ist etwa um einen Faktor drei hoher als der Durchschnitt zwischen
10 und 20 Millionen Jahren und um einen Faktor 6 hoher als das Minimum bei ungeféhr 16
Millionen Jahren. Diese Zahlen sprechen dafiir, dass sich die Staubproduktion und der Stau-
beintrag in den letzten 50 Millionen Jahren nicht in einem Gleichgewicht befanden.
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Um das Gleichgewicht der zodiakalen Staubwolke zu erhalten, bedarf es einer konstanten
Staublieferung von 9000 kg/s (GRUN et al. 1985). Die Transitdauer der Staubteilchen vom
Asteroidengiirtel zur Erde betriigt ungefihr 10° Jahre, deshalb miissen eine oder mehrere
Quellen in geologisch junger Zeit den Staub, der heute eingefangen wird, emittiert haben.
Frither wurden Kometen als die Hauptlieferanten des Staubes angesehen (WHIPPLE 1967),
doch in den letzten Jahren konnte gezeigt werden, dass Asteroide einen Anteil von ungeféhr
30% am zodiakalen Staub haben (Low et al. 1984, DERMOTT et al. 1992, 1993, 1994, LIOU et
al. 1995). Die Schwankungen im Staubeintrag konnten Hinweise fiir einige katastrophale
Vorginge sein, wie z.B. fiir das Auftauchen eines sehr aktiven Kometen oder fiir Asteroiden-
kollisionen.
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- Mineralogische und chemische Untersuchungen an
interplanetaren Staubteilchen

Mineralogische Zusammensetzung stratosphdrischer Staubteilchen

In der Einleitung wurde bereits erwahnt, dass sich stratosphérische Staubteilchen (IDPs)
zwanglos in verschiedene Gruppen untergliedern lassen. Die beiden Hauptgruppen beinhalten
zum einen die Gruppe der Schichtsilkatteilchen und zum anderen die Gruppe der wasserfrei-
en, d.h. schichtsilikatfreien Staubteilchen. Die Schichtsilikatpartikel konnen nach dem Auf-
treten der Hauptmineralphasen in die Untergruppen der Serpentin- und Saponit-IDPs getrennt
werden. In diesem Kapitel sollen hauptsidchlich die Minerale dieser drei Gruppen vorgestellt
werden. Die folgenden Angaben zur Mineralogie chondritischer Staubteilchen basieren auf
eigenen Untersuchungen und wurden durch Angaben aus den zitierten Publikationen ergénzt.

4.1  Serpentinpartikel

Abb. 12:

Beispiel zur Morphologie und

chemischen Zusammensetzung
T eines hydratisierten Staubteil-
SHAPE: I chens. Es ist kompakt und un-
TRANS: O gefdhr chondritisch zusammen-
COLOR:  Black gesetzt. Die Spurenelemenzu-
frsi;}:k" 2 sammensetzung  des  IDPs

' L2011P12 wurde mit SXRF

bestimmt und mineralogisch
wurde es im TEM untersucht.
(Abb. aus dem Cosmic Dust
Catalog, Vol. 13, 1992)

COMMENTS:

$-92-35273

Unter den Schichtsilikat-IDPs
£000 - sind die Serpentinteilchen nur
mit einem Anteil von ungefihr
NASA JSC

COSHIC DUST PROGRAH 20%  vertreten (RIETMEIER

1 f 1992b, BRADLEY 1988). Die
COUNTS Partikel sind generell kompakt
und besitzen relativ glatte Ober-
flichen (CS-IDPs). Serpentin
He tritt vor allem in der Form von
FE pm grofBen Kiristallen und in
zylindrischer Morphologie auf.
Al Eingebettet in Serpentin finden
ch o NI sich Silikate (Olivin, Pyroxen,
LA,\-_ Fassait), Eisensulfide (Pyrrho-

e.e ' ENERGY (KEV) ' 18.8 tin, Pentlandit), metallisches

Eisen (Kamacit), Eisenoxide,

Karbonate, Schreibersit, Tochi-

linit, kohlenstoffreiche amorphe Phasen und Mg-Fe-Sulfate. Sowohl Fe-reicher Serpentin
(Cronstedtit) als auch Mg-reicher Serpentin sind zu finden. Das Auftreten von Tochilinit in
sehr wenigen Serpentinteilchen (BRADLEY & BROWNLEE 1991) konnte auf eine direkte ver-
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wandtschaftliche Beziehung dieser IDPs zu CM2-Chondriten hindeuten, da diese die einzigen
bekannten Meteorite sind, die Tochilinit enthalten. Gleichzeitig zeigt aber die Seltenheit die-
ser Staubteilchen unter den IDPs, dass unter den Staub produzierenden Asteroiden Korper mit
der mineralogischen Zusammensetzung von CM2-Chondriten nicht haufig vorhanden sind.

Abb. 13:

Mit hochauflosender Trans-
missionselektronenmkrosko-
pie ldsst sich die Art der
Schichtsilikate in  IDPs
identifizieren. Im Falle von
L2011P12 ist es Serpentin
mit einem Netzebenenab-
stand von 0.7 nm. Die
Schichtsilikate sind nicht
dehydriert und deuten dar-
auf hin, dass das Teilchen
beim Eintritt in die Erdat-
mosphdre nicht hoch erhitzt

wurde.
4.2  Saponitpartikel
SIZE: 35x22
4 SHAPE: 1
i‘.’ TRANS.: O
COLOR: Black
¥ LUSTER: M Abb. 14a:
TvrE € SEM-Bild eines Saponit-
COMMENTS: IDPs (L201IN3). Das Teil-
chen ist kompakt und chon-
dritisch in seiner Hauptele-
B e 4 : mentzusammensetzung.
ety A SO oy (Abb. aus dem Cosmic Dust

PYRRREN
S$-92-35350

Catalog, Vol. 13, 1992)

Ungefidhr 80% aller Schichtsilikatteilchen sind Saponit-IDPs. Diese Staubteilchen sind wie
die Serpentinpartikel ziemlich kompakt und zeigen relativ ebene Oberfldchen. Die Kristallit-
grofle der Saponite liegt zumeist deutlich unter 100 nm, oft sind sie schlecht kristallin. Einge-
bettet in die Matrix aus Saponit finden sich Kristalle von Silikaten (Olivin, Pyroxen), Eisen-
sulfide (Pyrrhotin, Pentlandit, Troilit), Spinelle, Karbonate und amorphe Kohlenstoffphasen.
In den meisten Fillen sind die Saponit-Netzebenen im TEM gut abzubilden. Dies bedeutet,
dass die Staubteilchen wihrend des Eintritts in die Erdatmosphére nicht wesentlich iiber
800°C erhitzt wurden.
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o Abb. 14b:
o " EDX-Spektrum des Saponit-
IDPs L201IN3 (Cosmic Dust
8.0 T ENERGY (KEV) ' 18.8 Catalog, Vol. 13, 1992).
Abb. 15:

Hochauflosende TEM Aufnahme
von Saponit in dem Teilchen
L201IN3. Die  Netzebenen-
abstdande der Schichtsilikate be-
tragen 1.0 nm.

4.3  Wasserfreie bzw. nicht hydratisierte Staubteilchen

Staubteilchen ohne oder nur mit wenigen Schichtsilikaten werden generell als ,,Chondritic
porous anhydrous IDPs“ oder als CP-IDPs bezeichnet. Sie zeichnen sich durch ihre ver-
gleichsweise hohe Porositdt und Feinkornigkeit aus. Sie reprédsentieren eine unequilibrierte
Mischung von Silikaten (Olivin, Pyroxen, Fassait), denen in wenigen Fillen Schichtsilikate
und Feldspéte beigemischt sind (RIETMEUER 1991). Weiterhin finden sich amorphe und wenig
kristalline Kohlenstoffphasen, Fe,Ni-Sulfide, Metalle (Kamacit, Taenit), Eisenoxide, Ti-
tanoxide, Chromite, Spinelle, Karbonate, Sulfate, Perowskit (selten) und amorphe silikatische
Phasen (Glas) in ihnen. Diese sogenannten CP-IDPs bestehen in den meisten Fillen iiberwie-
gend aus GEMS (Glass with Embedded Metal and Sulfides; BRADLEY 1994b, 1995a,b). Als
GEMS werden kleine (ca. 100-500 nm im Durchmesser) Bausteine bezeichnet. Sie bestehen
aus einer amorphen silikatischen Grundmasse, in die Metalle, Sulfide und Silikate eingebettet
sind.

Chondritisch-porose Staubteilchen sind meist sehr zerbrechlich erscheinende, feinkornige
Aggregate. Die Grofle der einzelnen Bausteine liegt deutlich unter einem Mikrometer. In CP-
IDPs wurden zwischen den GEMS nadelige Enstatit- und Forsteritkristalle mit auffallender
Kristallstruktur gefunden, deren Entstehung durch Kondensationsprozesse erklart wird.
(BRADLEY et al. 1983).
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Die folgenden zwei Abbildungen von IDP-Diinnschnittaufnahmen (Abb. 16, 17) sollen einen
Uberblick iiber charakteristische Gefiigemerkmale, Bausteine und Mineralparagenesen in CP-
IDPs geben.

Abb. 16:

Ultramikrotomdiinnschnitt eines CP-
IDPs. Das gesamte Teilchen ist un-
gefihr 10 um grof3. Die einzelnen
Bausteine (GEMS und grofiere Kri-
stallbruchstiicke) sind locker gepackt,
deshalb ist seine Porositdit grofier als
die von kohligen Chondriten. Die
hellgrauen Bereiche bestehen aus
Epoxydharz, die weiflen Bereiche sind
Artefakte der Probenpriparation.
(TEM-Hellfeldabbildung)

Abb. 17:

TEM-Dunkelfeldabbildung eines
CP-IDPs. Den grofiten Anteil am
Diinnschnitt stellen die als ‘GU’
bezeichneten Bereiche. In die Zwi-
schenrdume der GUs sind bis um
grofe Olivine, Pyroxene und Eisen-
sulfide eingebettet. Der Kristall im
Zentrum ist ein Mn-reicher Forste-
rit, der beim Schneiden der Probe
in mehrere Stiicke zerbrach.
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44  Kompakte, wasserfreie Staubteilchen

Unter den chondritischen Staubteilchen gibt es eine Gruppe von IDPs, die mineralogisch da-
durch charakterisiert sind, dass sie aus einer Ansammlung von grofen Olivinen und/oder Py-
roxenen bestehen. Die Partikel sind kompakt und die Einzelkorner sind hiufig in eine amor-
phe Matrix eingebunden. Die Korngréfen der Einzelkorner liegen durchschnittlich im 0.3 pm
bis 2 um Bereich (Abb. 18) und sind somit grofer als in den CP-IDPs. Die Gefiige der Sili-
kate in der amorphen Grundmasse lassen sich z.B. durch Kristallisationsprozesse aus einer
Schmelze oder durch Metamorphose erkldren. In einigen dieser Teilchen wurden Winkel von
120° zwischen den einzelnen Olivinen und Pyroxenen beobachtet. Diese Beobachtung unter-
stiitzt die Vorstellung, dass diese Staubteilchen und damit auch ihre Mutterkdrper einen Me-
tamorphose- oder Kristallisationsprozess durchlaufen haben. Sie stellen damit eine Klasse
extraterrestrischen Staubes dar, dessen Entwicklungsgeschichte sich grundsitzlich von den
,primitiven* Staubteilchen unterscheidet. Im Detail ist die Beziehung zwischen ,,primitiven*
Staubteilchen und ,,differenzierten” oder ,,equilibrierten* Partikeln doch etwas komplizierter.
So kénnen z.B. Fragmente ,.equilibrierter IDPs innerhalb ,,primitiver IDPs vorkommen.
Das zeigt, dass Material unterschiedlichster Korper in den eingefangenen Staubteilchen ver-
treten ist. Die sogenannten CP-IDPs stellen somit Brekzien aus unterschiedlichen Lithologien
bzw. von unterschiedlichen Kleinplaneten dar.

W7013E17

Abb. 18:

TEM-Dunkelfeldabbildung eines wasserfreien, kompakten Staubteilchens. Olivine und Pyro-
xene sind im Hinblick auf ihren Eisengehalt miteinander im Gleichgewicht. Die Korngrof3en
dieser Mineralphasen liegen in der Grfienordnung von einem Mikrometer.
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5 Klassifikation von silikatischen IDPs

Chondritische Staubteilchen konnen anhand verschiedener Indikatoren in unterschiedliche
Klassen unterteilt werden. Im vorangegangenen Kapitel wurde z.B. die Einteilung nach mor-
phologischen Anzeichen, wie glatter oder pordser Oberfldche, erwihnt. Im folgenden Kapitel
soll etwas detaillierter dargestellt werden, wie die Klassifizierungsmethoden im Laufe der
Zeit verfeinert wurden und wie sich dadurch Moglichkeiten ergaben, immer zahlreichere Ty-
pen von stratosphérischen Staubteilchen zu differenzieren.

5.1 Klassifizierung von IDPs anhand der Morphologie und der
chemischen Zusammensetzung

1982 publizierten Brownlee und seine Mitarbeiter einen Vorschlag zur Klassifikation von
stratospharischen Staubteilchen im GroBenbereich von 5 bis 50 pm (BROWNLEE et al. 1982).
Er basiert auf einer Kombination von Morphologie und Gesamtzusammensetzung. In dieser
Arbeit wurden Teilchen mit chondritischer Zusammensetzung nach ihrer Morphologie in CP
(chondritic, porous) -Staubteilchen und CS (chondritic, smooth) -Staubteilchen unterteilt.
Weiterhin konnen Staubteilchen mit nicht-chondritischer Zusammensetzung anhand ihrer
chemischen Signatur in die Gruppen FSN = (Fe,S,Ni), FN = (Fe,Ni), mafische Silikate, Kar-
bonate, Phosphate und Ca,Al -reiche Silikate untergliedert werden.

In der Arbeit von BROWNLEE et al. (1982) wurden noch zwischen CF-IDPs (chondritic-filled)
und CP-IDPs unterschieden. CF-Teilchen unterscheiden sich von den CP-Teilchen allerdings
nur durch eine geringere Porositit. Es erscheint moglich, dass CP- und CF-Staubteilchen die
Endglieder einer Gruppe von Teilchen mit stark variierender Porositét sind.

Abb. 19:
Sekunddrelektronenbild  eines
feinkornigen, chondritischen

Staubteilchens. Dieses IDP
zeigt  zwel  unterschiedliche
Oberfldchenstrukturen. Die
rechte Seite besteht aus feinst-
kornigen Bausteinen (,,GUs"
oder ,,GEMS*“), einen Teil der
linken Hdlfte nimmt ein grofler
Olivinkristall ein. Die rechte
Hdlfte ist morphologisch den
CP-IDPs, die linke obere Ecke
den CS-IDPs bzw. den nicht-
chondritischen — monokristalli-
nen IDPs zuzuordnen.

Die kompakte Natur und die relativ glatte und regelmifige Oberfldche ist das morphologische
Unterscheidungskriterium zwischen CP- und CS-Staubteilchen. Chemisch sind die CS-
Partikel und die CP-IDPs sehr dhnlich, mit Ausnahme der oft zu beobachtenden geringen Ca-
Gehalte der CS-Teilchen. CS-IDPs sind chemisch und morphologisch weitestgehend ver-
wandt mit der Matrix von CI- und CM-Chondriten. Die mit dem TEM untersuchten CS-IDPs
bestehen aus Schichtsilikaten, wobei Saponitteilchen gegeniiber Serpentinteilchen deutlich
iiberwiegen.

Unter den Partikeln mit nicht-chondritischer Zusammensetzung beobachtet man die mafi-
schen Silikate Olivin und Pyroxen, wobei besonders Enstatit und Mg-reiche Olivine dominie-
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ren. Sie treten sowohl als monomineralische als auch als polymineralische, unregelmiBige
Partikel mit teilweise glatten Oberfldchen auf. Feinkdrniges chondritisches Material haftet bei
den meisten IDPs dieser Gruppe auf der Aufenseite, und deshalb erscheinen die Kérner opak.
Eine andere Gruppe nicht-chondritischer Teilchen, die relativ haufig zu finden sind, bilden die
FSN-IDPs. Sie bestehen aus Pyrrhotin, Magnetit und seltener Pentlandit. Der Magnetit scheint
bei der atmosphirischen Aufheizung durch Oxidation des Eisensulfides zu entstehen. Die
Eisensulfide zeigen teilweise idiomorphe Kristallformen, oder sie treten als Eisensulfidkugeln
auf. Sie werden nicht in Kontakt mit Fe,Ni-Metall beobachtet. Fe,Ni-Metalle mit einem chon-
dritischen Fe/Ni-Verhiltnis werden auch gefunden, aber sie sind sehr rar. Thre Erscheinungs-
weisen sind entweder kristalldhnliche Gebilde oder unregelméBige Bruchstiicke.

Eine seltenere Gruppe nicht-chondritischer IDPs stellen refraktire IDPs dar. Sie sind vor al-
lem an Mg, Ca, Al, und Ti und weiteren refraktiren Elementen angereichert und enthalten
wenig Si und Fe. Diese IDPs sind aus polymineralischen, feinkornigen Aggregaten aufgebaut
und bestehen mineralogisch zum groBten Teil aus Mellilit, Perowskit und Hibonit (ZOLENSKY
1987). Mineralogisch sind sie mit den Ca,Al-reichen Einschliissen (CAIs) in Meteoriten ver-
wandt.

5.2 Klassifizierung von IDPs anhand der Infrarotspektroskopie

Da die Unterteilung der interplanetaren Staubteilchen nach ihrer Morphologie und nach ihrer
chemischen Gesamtzusammensetzung noch keine eindeutige Aussage iiber den mineralogi-
schen Phasenbestand erlaubt, wurde nach einer Methode gesucht, die etwas iiber die Minera-
logie von 10 pm grofen Partikeln aussagen kann. Hierzu eignen sich vor allem spektroskopi-
sche Methoden wie die Infrarotspektroskopie oder Ramanspektroskopie. Die grundlegenden
Untersuchungen zur IR-Spektroskopie von IDPs wurden vor allem am McDonnell Center for
Space Sciences der Washington University in St. Louis durchgefiihrt. Bereits 1980 wurde
tiber die ersten spektroskopischen Studien an IDPs berichtet (FRAUNDORF et al. 1980, 1981).
In den folgenden 5 Jahren wurden die Methoden verfeinert (SANDFORD 1983, SANDFORD &
WALKER 1984) und fiihrten letztendlich zu einer Methode der Klassifizierung von IDPs an-
hand der spektralen Eigenschaften bzw. der hauptsidchlich vorliegenden mineralischen Bau-
steine (SANDFORD & WALKER 1985).

Zusitzlich wird mit Hilfe der Infrarotspektroskopie der Vergleich zwischen IDPs und Kome-
ten und interstellaren Staubwolken auf der Basis der spektralen Eigenschaften ermdglicht.
Untersuchungen haben gezeigt, dass sich Infrarotspektren von Kometen durch eine Spek-
trenmischung verschiedener Typen interplanetarer Staubteilchen erkldren lassen (BRADLEY et
al. 1988).

Die meisten interplanetaren Staubteilchen haben deutliche Absorptionsbanden bei ungefihr
10 um (1000 cm'l). Position und Form dieser Absorptionsbanden kénnen von Teilchen zu
Teilchen variieren, aber es konnen trotzdem drei grole Gruppen interplanetarer Staubteilchen
unterschieden werden. Anhand der Ahnlichkeit mit Absorptionsspektren bekannter Minerale
wurden die Teilchen in eine Olivinklasse, eine Pyroxenklasse und in eine Schichtsilikatklasse
eingeordnet (SANDFORD & WALKER 1985). Die Einteilung in diese Gruppen wurde im Prinzip
durch transmissionselektronenmikroskopische Studien bestitigt (CHRISTOFFERSEN & BUSECK
1986a,b, BRADLEY & BROWNLEE 1986, TOMEOKA & BUSECK 1984). Die ungefihre relative
Haufigkeit der Staubteilchen in der Olivin- : Pyroxen- : Schichtsilikatgruppe ist 25 : 25 : 50.
Ein reprisentatives Infrarotspektrum von jeder einzelnen Gruppe ist in Abb. 20 wiedergege-
ben. Die Spektren der Olivingruppe der IDPs sind durch eine charakteristische Absorptions-
bande bei 10 um charakterisiert. Diese Absorptionsbande zeigt Detailstrukturen bei 10.1 pm,
11.3 pum und 11.9 pm und schwéchere Banden bei 16 uym und 20 pm. Die relativen Banden-
intensitdten der IDP-Spektren stimmen mit Infrarotspektren terrestrischer Olivine iiberein.
Daher wird diese Gruppe der IDPs als Olivingruppe bezeichnet.
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Abb. 20:
Infrarot-Spektren charakteristi-
scher Staubteilchen. Anhand der
Form der Absorptionsbanden
23884 4A lassen sich die Klassen der Oli-
(PYROXENE) vin-IDPs, Pyroxen-IDPs und der
Schichtsilikat-IDPs unterschei-
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WAVENUMBERS (Abb. aus BRADLEY et al. 1988)

Typische Schichtsilikatspektren zeigen eine relativ schmale, strukturlose Absorptionsbande
bei 9.8 pm und zusétzliche Banden bei 3 pm, 3.4 pm, 6 pm, 6.8 ym, 7.9 pm und 12.5 pm.
Die meisten Teilchen dieser Gruppe besitzen zusitzliche Banden zwischen 14 pm und 23 pm.
Die 9.8 uym Absorptionsbande ist charakteristisch fiir Schichtsilikate und deshalb werden
IDPs mit dieser spektralen Signatur als Schichtsilikat-IDPs bezeichnet. Die Banden bei 3 und
6 um sind auf Anteile von Kristallwasser zuriickzufiihren. Die Tiefe dieser Banden kann auf-
grund des Wasserverlustes durch die Aufheizung von Staubteilchen beim Eintritt in die Erd-
atmosphére betrichtlich variieren. Die Absorptionsbanden bei 3 pm und bei 6 pm konnen
auch ginzlich fehlen.

Einige der Absorptionsbanden (3.4, 7.9, 12.5 pm) sind eventuell auf das Vorhandensein von
organischen Verbindungen zuriickzufiihren. Doch es kann nicht ausgeschlossen werden, dass
sie zum Teil vom Silikonol stammen, das zum Einfang der Teilchen benutzt wird. Es wurde
durch ein Losungsexperiment eindrucksvoll gezeigt, dass die 6.8 um Bande in einem Staub-
teilchen durch die Anwesenheit von Karbonaten zu erkliren ist (SANDFORD 1986).

Die dritte Gruppe an IDP-Spektren ist ebenfalls durch typische Absorptionsbanden bei unge-
fahr 10 um charakterisiert. Im Detail unterscheiden sich die Spektren der Teilchen dieser
Gruppe jedoch deutlich von der Olivingruppe. Die Ahnlichkeit der Spektren dieser Gruppe
mit Spektren terrestrischer Pyroxene fiihrte zur Benennung der Gruppe der Pyroxen-IDPs.

In vielen Fillen konnte die infrarotspektroskopische Klassifizierung mit rasterelektronenmi-
kroskopischen oder transmissionselektronenmikroskopischen Methoden bestétigt werden.
SEM-Aufnahmen konnen zur Unterteilung der Staubteilchen anhand ihrer Morphologie her-
angezogen werden. Ein Vergleich ihrer morphologischen Eigenschaften mit ihren spektralen
Eigenschaften zeigt eine gewisse Tendenz. Staubteilchen der Pyroxenklasse sind zumeist re-
lativ feinkornige, pordse Teilchen, wéhrend die Schichtsilikatteilchen liberwiegend kompakte,
flachige Formen aufweisen.

TEM-Untersuchungen an IDPs, die anhand ihrer IR-Spektren klassifiziert wurden, bestitigten
weitestgehend die infrarotspektroskopische Eingliederung. In der folgenden Tabelle ist die
IR-Klassifikation und die im TEM gefundene Mineralogie gegeniibergestellt. Leider sind
bislang nur relativ wenige Staubteilchen mit beiden Methoden untersucht worden, aber mit
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Ausnahme des Teilchens Majorian stimmt die IR-Klassifikation mit der TEM-Klassifikation
liberein. In diesem Fall bestehen die kristallinen Phasen des Teilchens iiberwiegend aus Oli-
vin. Deshalb ist die Pyroxensignatur nicht im Infrarotspektrum zu sehen. Zumindest gibt das
IR-Spektrum einen Hinweis auf die in den Staubteilchen hauptséchlich anwesende silikatische
Mineralphase. Die TEM-Untersuchungen konnen jedoch wesentlich detailliertere mineralogi-
sche Informationen, auch iiber die untergeordnet vorkommenden Mineralphasen liefern.

Tab. 2: Vergleich von IR-Klassifikation und TEM-Klassifikation von IDPs.

IDP IR-Klasse Mineralogie im TEM
Low-Cal 1ls Smektit

Skywalker lls Serpentin

Jedai oli Olivine

Attila oli Olivine

Majorian oli Olivine + Pyroxene
Spray One pX Pyroxene + Olivine
Nero pX Pyroxene + Olivine

(IR-Klassifikation und ein Teil der TEM-Information aus STADERMANN 1990)

5.3  Klassifizierung von IDPs im Transmissionselektronenmikroskop anhand
ihres mineralogischen Phasenbestandes

Obwohl die Infrarotspektroskopie Auskunft iiber die in einem IDP hauptsichlich vorhandenen
silikatischen Mineralphasen geben kann, liefert sie keine Information iiber die weniger héufi-
gen Minerale, die interne Struktur und die Verbandsverhiltnisse von interplanetaren Staub-
teilchen. In den letzten Jahren wurde deshalb eine Methode entwickelt, die detaillierte syste-
matische mineralogische Untersuchungen einzelner IDPs erlaubt (BRADLEY & BROWNLEE
1986, BRADLEY et al. 1989). Bereits frilher wurden einzelne IDPs im TEM untersucht, aber
die Probenpréparation fiihrte zu einer Zerstérung des urspriinglichen GEFUGES (FRAUNDORF &
SHIRCK 1979, FRAUNDORF 1981, FRAUNDORF et al. 1982a).

Die Untersuchuchung von Ultramikrotomdiinnschnitten von IDPs fiihrt zum Beispiel zu Er-
kenntnissen iiber die absoluten Héufigkeiten von Mineralphasen oder Lithologien, ermoglicht
die quantitative chemische Analyse einzelner Minerale und erlaubt Abschitzungen der Poro-
sitéit einzelner IDPs (RIETMEIER 1994, THOMAS et al. 1995, STRAIT et al. 1995).
Stratosphérische Staubteilchen konnen im Transmissionselektronenmikroskop sehr detailliert
untersucht und dadurch anhand ihrer Mineralogie klassifiziert werden (MACKINNON &
RIETMEDER 1987). TEM-Untersuchungen an Staubteilchen bestitigten die infrarotspektrosko-
pische Unterteilung in die drei Klassen (Olivin, Pyroxen und Schichtsilikate), aber sie konnen
zusitzlich wesentliche Informationen liefern. Zur Einstufung in eine bestimmte Gruppe kann
der Modalgehalt der Minerale bestimmt werden, denn es hat sich gezeigt, dass in vielen Fil-
len Olivine neben Pyroxenen vorliegen und auch Schichtsilikat-IDPs mafische Minerale ent-
halten. Im TEM konnen die KorngroBen der einzelnen Minerale in seriellen Diinnschnitten
bestimmt werden (BRADLEY & BROWNLEE 1986, BRADLEY et al. 1992, THOMAS et al. 1993c).
Es ist moglich, auch Mineralphasen zu erfassen, die nur sehr untergeordnet vorkommen und
daher spektroskopisch nicht erfassbar sind. Auerdem kann die Porositdt der Staubteilchen
direkt bestimmt werden. Es ist somit moglich, Angaben iiber die Dichte der Staubteilchen zu

30



KLOCK, W. Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

machen (MACKINNON et.al. 1987, RIETMEUER 1994, THOMAS et al. 1995, STRAIT et al. 1995,
CORRIGAN et al. 1997).

Ein groBer Vorteil der TEM-Untersuchungen besteht darin, dass die quantitative chemische
Zusammensetzung aller Silikate, Oxide, Metalle und die chemische Homogenitéit oder Hete-
rogenitét solcher Minerale mit Hilfe der energiedispersiven Rontgenanalytik ermittelt werden
konnen. Die hochauflosende Transmissionselektronenmikroskopie bestitigte die Existenz
zweier Untergruppen der Schichtsilikatteilchen, ndmlich Saponit- und Serpentinstaubteilchen
(BRADLEY 1988, KELLER et al. 1992b). AuBlerdem kann durch Sichtbarmachung der Kern-
spurdefekte in Kristallen das Bestrahlungsalter der Staubteilchen abgeschitzt werden
(BRADLEY et al. 1984b).

In der Gruppe der wasserfreien Staubteilchen konnen anhand der Olivin- und Pyroxenzu-
sammensetzung equilibrierte und nicht equilibrierte Staubteilchen bzw. Lithologien in einzel-
nen Staubpartikeln unterschieden werden (KLOCK & STADERMANN 1994, THOMAS et al. 1995,
KLOCK 1996).

Im Folgenden sollen die Ergebnisse der verschiedenen Methoden etwas néher erldutert wer-
den.

Die nachstehende Gliederung der IDPs erfolgt nach dem Vorschlag von RIETMEUER (1994),
dessen verbesserte Nomenklatur interplanetare Staubteilchen nach den folgenden Gesichts-
punkten gliedert:

: Staubteilchen mit chondritischer Gesamtzusammensetzung
1.1 Teilchen, bestehend aus amorphem silikatischem Material plus
Kohlenstoff

1.2 Teilchen, bestehend aus kristallinen Silikaten plus Kohlenstoff
1.2.1 Olivin-reiche Partikel
1.2.2 Pyroxen-reiche Partikel

1.3 Teilchen, bestehend aus Schichtsilikaten plus Kohlenstoff
1.3.1 Smektit-reiche Partikel
1.3.2 Serpentin-reiche Partikel

1.4 Teilchen, nur aus Silikaten bestehend

2, Staubteilchen mit nicht-chondritischer Zusammensetzung
2.1 Einzelmineralkdrner, wie Olivine und Sulfide
2.2 Aggregate aus refraktidren Mineralphasen, wie Melilit, Hibonit und Perowskit

In die Gruppen 1.1 und 1.2 fallen hauptséchlich die IDPs der morphologischen Klassen CP
und CF, wihrend die Gruppe 1.3 zumeist Schichtsilikat-IDPs umfasst und aus CS-Teilchen
besteht. CP- und CF-Partikel sind offensichtlich Endglieder einer Gruppe von Teilchen, die
sich hauptséchlich durch unterschiedliche Porositit unterscheiden.

Petrographisch differenziert RIETMEUER (1994) in IDPs der Gruppe 1.1 und 1.2 folgende

Bausteine: 1. GUs
2. PUs
3. monomineralische,tafelige Kristalle
4. nadelige Silkate und idiomorphe Kristalle

GU steht fiir Granular Unit und bezeichnet Kohlenstoffklumpen, in die ultrafeine Silikate,
Sulfide und Oxide eingebettet sind. PU ist eine Abkiirzung fiir Polyphase Unit. Dies sind
rundliche Aggregate von ca. 0.2-1.0 pm GroBe aus amorphem silikatischem Material, in wel-
ches silikatische, sulfidische und metallische Kristallite eingebettet sind. BRADLEY (1994b,
1995a,b) verwendet die Bezeichnung GEMS fiir diese Bausteine. Chondritisch-pordse inter-
planetare Staubteilchen bestehen iiberwiegend aus diesen beiden Bausteinen, wobei der An-
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teil an groBeren Einzelmineralkérnern (0.1-5.0 um), die verstreut zwischen den GUs und PUs
liegen, von Teilchen zu Teilchen stark variieren kann.

Die obige Nomenklatur konnte durchaus in der routineméfigen Untersuchung von IDPs an-
gewendet werden, allerdings miissen die Definitionen und Grenzen verschiedener Bausteine,
wie der GUs und der PUs, unter den beteiligten Wissenschaftlern genauer festgelegt werden.
In der vorliegenden Arbeit werden die primitiven silikatischen Bausteine der CP-IDPs, im
Gegensatz zu RIETMEUERs Vorschlag meist als ,,GUs* bezeichnet, mit Ausnahme der folgen-
den Abbildung, in der sie als ,,FGAs* (Fine-Grained Aggregates) markiert sind.

%

s L2005 cluster 28
mm 100 nm

Abb. 21:
TEM-Hellfeldabbil-
dung eines  sehr
kohlenstoffreichen
IDPs.  Kohlenstoff
umfasst alle mit
, C“  Dbezeichneten
Bereiche. In den
Kohlenstoff sind
z.B. rundliche Ag-
gregate (GUs oder
FGAs) und Eisen-
sulfide eingebettet.

"FGA"

U2015*B2
— 8 Abb. 22:
& TEM-Dunkelfeld-

abbildung von
GUs in einem CP-
IDP. Die rundli-
chen  Aggregate
bestehen aus einer
amorphen  silika-
tischen Matrix, in
die kleinste Kri-
stallite von Olivin,
Pyroxen,  Eisen-
sulfid und Metall
eingebettet sind.
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RIETMEDER (1994) versucht, alle chondritischen Staubteilchen anhand der relativen Hzufig-
keiten von GUs und PUs zu beschreiben. In CP-IDPs iiberwiegt der Anteil an GUs gegeniiber
dem Anteil an PUs. In CF-IDPs sind beide Bausteine seiner Meinung nach in ungefihr glei-
chen Anteilen vorhanden, und in CS-IDPs iiberwiegt der Anteil an verschmolzenen GUs.
Gemil dieser Vorstellung hat Rietmeijer eine Methode vorgestellt, um chondritisch- porése
Staubteilchen anhand der Petrologie ihrer grundlegenden Bausteine zu klassifizieren.

Anhand der mineralogischen Zusammensetzung von GUs und PUs lassen sich die chondriti-
schen Staubteilchen nach RIETMEUER (1994) in drei petrologische Klassen einteilen:

IDPs der Klasse 1 sind wenig verdndert, vermutlich nur durch wéssrige Umwandlung bei
tiefen Temperaturen beeinflusst. Staubteilchen der Klasse 2 erfuhren wissrige Umwandlung
bei hydrothermalen Temperaturen und hoherem Wasser/Gesteinsverhéltnis. Staubteilchen der
Klasse 3 sind durch Umwandlungen ohne Wasser, d.h. durch trockene thermische Metamor-
phose beeinflusst worden.

Allerdings setzt diese Klassifikation voraus, dass die Verdnderungen durch Aufheizvorginge
in der Atmosphire entweder vernachldssigbar sind oder deutlich von den praatmospérischen
Prozessen unterschieden werden konnen.

Die Klassen 1-3 werden durch die Art der Kohlen(wasser)stoffe und durch die Eigenschaften
der Silikate, mit Ausnahme der silikatischen Bestandteile der GUs definiert. Ausgangspunkt
ist nach RIETMEDER (1994) ein vollig amorphes Staubmaterial, das in zunehmendem Mafle
verdndert wird bzw. rekristallisiert. Diese Verdnderungen konnen unter unterschiedlichsten
Bedingungen abgelaufen sein. Als Moglichkeiten wiren z.B. interstellare Wolken, solarer
Nebel, kometare Korper und Asteroide zu nennen. Mit zunehmender Dauer geologischer Pro-
zesse (auf den Mutterk6rpern) nimmt die urspriingliche mineralogische Heterogenitét ab, und
die chemische Fraktionierung unter den Staubteilchen und deren Lithologien nimmt zu.

Eine alternative Methode zur Klassifizierung interplanetarer Teilchen wurde von KLOCK et al.
(1990) vorgeschlagen. Wasserfreie IDPs konnen analog den Meteoriten anhand ihrer Olivin-
und Pyroxenzusammensetzungen in petrologische Klassen unterteilt werden. Es werden drei
Klassen anhand des Equilibrierungsgrades der mafischen Minerale unterschieden.

Klasse I setzt sich aus chondritisch-pordsen Staubteilchen zusammen, deren Olivine und Py-
roxene stark variierende Fe/Fe +Mg-Verhiltnisse aufweisen. Die mafischen Minerale in die-
sen Staubteilchen sind im Hinblick auf Fe und Mg nicht equilibriert. Die Abb. 23 gibt einen
Uberblick iiber die Variation der Fe/Fe + Mg-Verhéltnisse von Olivinen in einem typischen
CP-IDP. Die Grofe der analysierten Kristalle liegt zwischen 100 nm und 1000 nm und bein-
haltet keine mafischen Silikate in den sogenannten GUs oder GEMS, da diese meist deutlich
kleiner als 100 nm sind.

OLIVINE AND PYROXENE COMPOSITION
IN CHONDRITIC IDP U 2015 D21

B LIME FORSTERITES

6 PYROXENES Abb. 23:
Variation der Fe-Gehalte in

4 — . £ y
einem reprdasentativen IDP der

“BHon l o Klasse I (= CP-IDP).
10 20 Olivine in Teilchen dieses Typs
A OLIVINES zeigen in nahezu allen Fiillen
i eine Variation von Fa 0 bis Fa
2] H:Hzlﬂmn H 35. Die Variationsbreite des Fe-
B! [ nf L H, , L Gehaltes in Pyroxenen ist im
10 20

30 50 60 - .
Fe/Fe + Mg allgemeinen etwas geringer.
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Olivine and Pyroxene Composition

in Chondritic IDP W7013E17

30 Pyroxenes
20 4
10 o
20 J‘ —T—
10 Olivines

10 -

10 20 30 40
Fe/(Fe + Mg)

50
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Abb. 24:

Histogramm der Fe/Fe+Mg-Gehalte von Oli-
vinen und Pyroxenen in einem Teilchen des Typs
IIl. Die Verteilung von Fe und Mg zwischen Oli-
vin und Pyroxen entspricht der experimentell
ermittelten Gleichgewichtsverteilung. In Abb. 18
ist eine TEM-Aufnahme dieses Teilchens gezeigt.

Das Auftreten von moglichen Aufschmelzungs-
produkten in chondritisch-pordsen Staubteilchen
spricht nicht fiir eine kometare, sondern eher fiir
eine asteroidale Herkunft. Im Asteroidengiirtel ist
die Moglichkeit der impaktinduzierten Vermi-
schung unterschiedlichster Gesteine gegeben, und
auch unter den Meteoriten ist eine groe Anzahl
von Brekzien beobachtet worden (BUNCH &
RAJAN 1988). Deshalb erscheint es nicht iiberra-
schend, auch unter Staubteilchen Mischungen
unterschiedlichster Gesteinslithologien, wie z.B.
Schichtsilikate, in CP-IDPs zu finden.

Abb. 25:

Das gezeigte Fragment besteht aus idiomorphen Pyroxenen in einer amorphen silikatischen
Matrix. Diese Lithologie, die eindeutig durch Kristallisation aus einer Schmelze zu erkliren
ist, befindet sich in einem IDP des Typs I (CP-IDP). Das Auftreten solcher Brekzien (wie in
Abb. 17) spricht fiir eine impaktinduzierte Vermischung unterschiedlicher Gesteine in der

Herkunftsregion der Staubteilchen.
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6 Chemische Zusammensetzung der einzelnen Minerale in
chondritischen stratosphéirischen Staubteilchen

Die Zusammensetzung der einzelnen Minerale in Mikrometeoriten kann uns zum einen Hin-
weise iiber die Entstehungsgeschichte der Teilchen geben, und zum anderen kdnnen wir ver-
suchen, IDPs analog den Meteoriten anhand der Mineralzusammensetzungen in bestimmte
Klassen einzuordnen. Die quantitative Analyse der einzelnen Mineralkorner erfolgte im TEM,
und es konnte die chemische Zusammensetzung einzelner Kristallite bis zu einer minimalen
GrofBe von ungefdhr 50 nm ermittelt werden. Vor allem wurden die hauptsédchlich auftreten-
den Minerale wie Olivine und Pyroxene erfasst, aber auch Glas, Eisensulfide und Fassaite und
weitere seltene Mineralphasen konnten analysiert werden.

6.1  Mineralzusammensetzungen in feinkornig-porosen IDPs
6.1.1 Olivin- und Pyroxenzusammensetzungen

Die Analysen zeigen, dass Olivine und Pyroxene in feinkornig-pordsen Staubteilchen sehr
unterschiedlich zusammengesetzt sind. Innerhalb eines Staubteilchens variieren die Eisenge-
halte der Olivine von 0.1 Gew% FeO bis zu ungefihr 25-30 Gew% FeO. Die Abb. 26 zeigt
eine typische Verteilung der Fayalitgehalte von Olivinen als molare Anteile von Fe und Mg
(Fe/Fe+Mg) fiir chondritisch-pordse Staubteilchen. Deutlich ist eine Hdufung bei geringen
Fayalitgehalten zu sehen, wiahrend FeO-Gehalte oberhalb von 35% FeO &duflerst selten sind.

Unheated particles

A

Pyroxene composilious

7

2
» Y
:
20 Abb. 26:
i éz Histogramm der Fe/Fe+Mg-Gehalte von Oli-
Z% vinen und Pyroxenen in CP-Staubteilchen
() A (Typ I)
N o B Ip L - "
Ulivine rompalbinns Die meisten Olivine und Pyroxene sind eisen-

arm, aber die weite Variation in den Fe-
Gehalten deutet auf eine primitive Natur die-
ser Staubteilchen. Olivine und Pyroxene sind
unter stark unterschiedlichen Bedingungen
entstanden, ihre Fe-Gehalte konnten sich im
Laufe der Entwicklungsgeschichte jedoch
nicht angleichen.

ninmbers

A L LITITIIIIONY

%%

Eine dhnliche Systematik ergibt sich fiir die Ca-armen Pyroxene, die auch eine weite Variati-
on in den Eisengehalten von Korn zu Korn innerhalb eines Teilchens aufweisen.

Die variable Zusammensetzung der Olivine und Pyroxene spricht fiir sehr unterschiedliche
Bildungsbedingungen der eisenarmen im Vergleich zu den eisenreichen Silikaten. Zum Teil
befinden sich Forsterite in direktem Kontakt zu eisenreichen Olivinen. Die Koexistenz von
mafischen Silikaten mit dieser Variation der Eisengehalte spricht fiir eine unequilibrierte und
primitive Natur dieser Staubteilchen und ihrer Mutterkorper.
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Staubteilchen dieses Typs werden in der vorliegenden Arbeit aufgrund der weiten Variation
der Fe-Gehalte in Olivinen als Typ I IDPs bezeichnet (KLOCK et al. 1990).

Ein Vergleich mit kohligen Chondriten zeigt eine dhnliche Variation der Eisengehalte in Oli-
vinen von CI-Chondriten (ENDRES 1994). Das soll nicht heiBen, dass chondritisch-porose,
wasserfreie Staubteilchen mit den hydratisierten Chondriten verwandt sind, aber individuelle
Komponenten in Staubteilchen und Meteoriten lassen auf dhnliche Entwicklungsbedingungen
dieser Komponenten schliefen.

~ Abb. 27:
o 7744 b ' Ubersicht iiber die Ei-
,”! sengehalte der Olivine
48 77 im CI-Chondriten Orgu-
g 40 % eil. Die Arbeiten von
v % Z STEELE (1990) und REID
_fg Z et al. (1970) beriicksich-
= 2 tigten nicht die eisenrei-
516 3 iz cheren Olivine. Die mit
< " e , Diese Arbeit“ bezeich-
neten Daten beziehen

0 ™ d g, \&\\ ~ @@¢ sich auf die Untersu-

P ~. ~ . Diese Arbeit chun von ENDRE
B LET) 1650 S~ . S KEerriDoE & MacDouoaLL ]995 d ]Ddﬁ
gy, Nty * Rew et al. (1970) (1976) |0k, s G G 618
[[MOI? 40 505‘ STEELB (1990) Abb 27 Stammt.
0

6.1.2 Manganreiche Forsterite und Enstatite

Neben den ,,normalen* Olivinen und Pyroxenen wurde eine Klasse auffallend Mn-reicher,
aber gleichzeitg Fe-armer Olivine und Pyroxene gefunden. Die Mehrzahl dieser ,,Low Iron
Manganese Enriched* (LIME) Minerale sind Forsterite und Enstatite, wobei aber auch einige
Kristalle gefunden wurden, die hohe Mn-Gehalte bei FeO-Gehalten bis zu 10 Gew% aufwei-
sen. Die folgende Tabelle gibt einen Uberblick iiber die Zusammensetzung dieser ungewshn-
lichen Phasen. Sie konnten auch in hydratisierten Staubteilchen und in Meteoriten gefunden
werden und stellen moglicherweise eine Verbindung zwischen IDPs und Meteoriten her.

Die folgenden Abbildungen zeigen, dass diese ,,LIME®“ Olivine generell durch FeO/MnO-
Verhiltnisse <1 charakterisiert sind. In terrestrischen Olivinen ist der Mn-Gehalt immer deut-
lich kleiner als der Fe-Gehalt (SIMKIN & SMITH 1970). Forsterite in Schichtsilikatteilchen
zeigen eine identische chemische Signatur. Dagegen weicht die Zusammensetzung Mn-
reicher Forsterite in kohligen Chondriten des Typs CM2 von der in Abb. 28 gezeigten Syste-
matik ab. LIME Forsterite sind in terrestrischen Gesteinen nur aus metamorphen Lithologien
bekannt (PINSENT & HIRST 1977). Die Entstehung dieser Mn-reichen Forsterite und Enstatite
in IDPs konnte durch Kondensationsprozesse im solaren Nebel erklért werden (KLOCK et al.
1989). Andere Bildungsmoglichkeiten, wie z.B. sehr rasche Ungleichsgewichtkristallisation,
kdnnen jedoch nicht ausgeschlossen werden. Unabhingig von der Art der Bildung stellt ihr
Auftreten in IDPs und in Meteoriten eine genetische Beziehung zwischen kosmischem Staub
und chondritischen Meteoriten bzw. deren Mutterkorpern her (BROWNLEE & WHEELOCK
1985).

In einigen primitiven Meteoriten wie Orgueil (CI), Murchison (CM2), ALH77307 (CO3) und
Semarkona (UOC) wurden Olivine und Pyroxene mit einer chemischen Signatur der LIME
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Olivine gefunden. Auf die eigenen Daten soll hier nicht im Detail eingegangen werden, son-
dern anhand einer unabhéngigen Untersuchung an CI-Chondriten (ENDRES 1994) soll die Exi-
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stenz Mn-reicher Olivine im Meteorit Orgueil aufgezeigt werden. In der folgenden Abbildung
sind die FeO- und MnO-Gehalte der Olivine in CI-Chondriten dargestellt.

Tab. 3: Reprasentative Analysen Mn-reicher Olivine in IDPs.
(1-9 wasserfreie IDPs, 10-13 hydratisierte IDPs)

1 2 3 4 5) 6 7 8 9 10 11 12 13
Si0, 424 |57.7 |42.3 |58.7 |59.4 |42.2 [43.1 |42.4 |58.8 |41.7 [41.7 [42.9 |58.4
Al,O53 |- - - - - - - - 1.2 |- - - 0.9
Cr,0O;3 (03 0.7 |- 0.8 |05 |03 |- - 1.0 |- 03 103 |1.6
FeO - 1.5 |04 |17 (04 |02 |05 (0.5 |09 (02 |04 0.6 |22
MnO |03 |1.1 |08 |32 |08 |1.5 (05 |10 |16 |06 |09 [1.0 |24
MgO |57.0 |39.0 |56.5 |34.8 |38.9 [55.8 [55.9 |56.1 |35.2 |57.5 |56.7 [55.2 [33.3
CaO - - - 0.8 |- - - - 1.3 |- - - 1.2
Summe | 100.0| 100.0|100.0{ 100.0{100.0| 100.0 | 100.0|100.0 | 100.0|100.0 | 100.0 | 100.0 | 100.0
1 U2015*B2 forsterite, 2 U2015*B2 enstatite whisker, 3 W7029*B1 forsterite,
4 W7029*B1 enstatite, 5 W7029*B1 enstatite whisker, 6 L2006B15 forsterite,
7 L2005B17 forsterite, 8 L2005D35 forsterite, 9 L2005D35 enstatite,
10 L2005F 37 forsterite, 11 W7017A14 forsterite, 12 W7027A17 forsterite,

13 W7027A17 enstatite.
Analysen sind auf 100% normiert, - = <0.1 Gew.%.

LIME forsterites in anhydrous IDPs
1.6
° ,VQ
~ 2
x
T 1.2
z ., Q.p"'p
o . . °
g ° .... o ©
— L °
0.8 e s %
%e
e
° (]
044 g0
o %°
]
T 1 T T
0.4 0.8 1.2 1.6
FeO (wt%)

Abb. 28:

Darstellung der FeO- und MnO-
Gehalte Mn-reicher Forsterite.
In den meisten Fillen ist der Mn-

Gehalt hoher als der Fe-Gehalct.
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Abb. 29:

Neben den ,,LIME* Olivinen und Pyroxe-
nen finden sich auch weit eisenreichere
mafische Minerale mit hohen Mn-
Gehalten. Die hochsten beobachteten
MnO-Gehalte liegen bei 5 Gew%. In Me-
teoriten wurden auch Olivine und Pyroxe-
ne mit dhnlichen Mn-Gehalten gefunden.
Das Dreieck umschlief3t den Bereich Mn-
reicher Minerale in IDPs und in Meteori-
ten. Die Untergrenze des Dreiecks be-

0 R T E— grenzt den Bereich normaler Mn-Gehalte
* Fel in meteoritischen Olivinen.
3 .
(a) v Orgneil
2.5 " = Ivana
+ Alais (Tonk)
2 F
15 f
1 .'. v .l
05 B . ..
R AL : .
0 10 20 30 40 50
FeO [Gew.%]
Abb. 30:
S Eisen- und Mangangehalte der Olivine des CI-
Chondriten Orgueil. Aus dem oberen Diagramm
’ ) ist zu ersehen, dass die meisten Olivine Mg-reich
sind. Das untere Diagramm ist ein Ausschnitt aus
¥ dem oberen Diagramm und zeigt, daf einige Oli-
. v vine mit MnO/FeO-Verhdiltnissen >1 beobachtet
wur-den. Die Messungen wurden mit der Elektro-
. nenmikrosonde durchgefiihrt. Bei kleinen Kor-
"7 Ve nern ist ein Einfluss der Fe-reichen Matrix
s % 5 durchaus moglich, d.h. in einigen Fdllen ist der
FeO [Gew.%] wahre Fe-Gehalt der Olivine niedriger.
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6.1.3 Na- und Cr-reiche Klinopyroxene

In einigen stratosphérischen Staubteilchen wurden Ca-reiche Pyroxene gefunden, die auBer-
gewohnlich reich an Na und Cr sind. Diese Pyroxene enthalten eine Komponente des Na-Cr-
Pyroxens (Ureyit, NaCrSi,Og). Pyroxene @hnlicher Zusammensetzung wurden auch in einigen
Meteoriten beobachtet (GRESHAKE 1996) und stellen deshalb eine zusétzliche Verbindung
zwischen IDPs und Meteoriten her. Einige reprédsentative Analysen sind in der folgenden Ta-
belle aufgelistet.

Tab. 4: Zusammensetzung Na- und Cr-reicher Pyroxene in IDPs.

U2034*A2 | U2015D21 | W7028*C2 [ U2015C16 | L2005SE33 | U2015*B2 |L2005C19 |[L.2007-8
Si0, |56.43 54.95 53.89 57.03 54.06 54.43 54.50 55.84
TiO, [n.d. 0.41 0.87 0.35 0.45 0.60 n.d. n.d.
Al,O3; |n.d. 1.15 0.43 0.64 1.00 1.46 n.d. 0.75
Cr,053 |3.99 6.14 5.61 2.37 8.62 2.63 3.87 5.68
FeO 3.93 2.83 5.10 2.07 4.77 3.38 5.20 4.05
MnO [0.32 n.d. 0.83 0.24 0.30 0.46 0.32 n.d.
MgO |16.59 14.60 14.01 23.07 13.46 17.40 15.20 15.47
CaO 14.76 16.10 17.00 12.44 11.50 17.69 17.46 14.21
Na,O (3.99 3.82 2.25 1.80 4.55 1.96 3.46 4.00
Cations on the basis of 6 oxygen atoms.
Si+4 |2.05 2.00 1.99 2.01 2.00 1.97 2.00 2.03
Ti+4 |-- 0.01 0.02 0.01 0.01 0.02 -- -
Al+3 | -- 0.05 0.02 0.03 0.04 0.06 - 0.03
Cr+3 |0.11 0.18 0.16 0.07 0.25 0.07 0.11 0.16
Fe+2 [0.12 0.09 0.16 0.06 0.15 0.10 0.16 0.12
Mn+2 [0.01 -- 0.03 0.01 0.01 0.01 0.01 --
Mg+2 [0.90 0.79 0.77 1.21 0.74 0.94 0.83 0.84
Ca+2 |0.57 0.63 0.67 0.47 0.46 0.69 0.69 0.55
Na+1 (0.28 0.27 0.16 0.12 0.33 0.14 0.25 0.28
Sum- |4.04 4.01 3.98 3.99 3.99 4.00 4.05 4.01
me

Summen der Oxide sind auf 100% normiert.

Chrom- und Natriumgehalte Ca-reicher Pyroxene korrelieren positiv, wie die Abb. 31 zeigt.
Es sind die Atomanteile an Na und Cr gegeneinander aufgetragen. Es erscheint moglich, dass
die analysierten Pyroxene unterschiedliche Mengen an Ureyit-Komponente (NaCrSi,0¢) ent-
halten. Ureyit wurde von FRONDEL & KLEIN (1965) als Bestandteil von einigen Eisenmeteo-
riten beschrieben. Kiirzlich wurden Ureyit-Diopsid Mischkristalle in dem Meteoriten Orgeuil
gefunden (GRESHAKE & BISCHOFF 1996).
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Na and Cr in Ca - rich pyroxenes
®l2
0.30 ®,
O©s
0.20 2
)
Cr e® O, Abb. 31:
; ' Atomanteile von Na und Cr in Ca-
S ©0, % reichen  Pyroxenen korrelieren
10 @} 35 . . .
" positiv miteinander. Die Zahlen an
° den Analysepunkten entsprechen
. A o o Han verschiedenen Staubteilchen.
Na

6.1.4 Aluminium-reiche Klinopyroxene

Héufiger als die Na- und Cr-reichen Pyroxene sind jedoch Ca-reiche Pyroxene, die innerhalb
der Nachweisgrenze kein Natrium enthalten, aber mitunter recht beachtliche Aluminiumge-
halte aufweisen. In dem Staubteilchen W7013E17 ist der Al-Gehalt mit dem Ti-Gehalt positiv
korreliert (Abb. 32). .

In der folgenden Tabelle werden einige charakteristische Analysen dieser Al-reichen Klinopy-
roxene wiedergegeben.

Tab. 5: Reprdsentative Beispiele Al-reicher Pyroxene in IDPs.

1 2 3 4 5 6 7
SiO, 50.9 52.3 51.0 54.9 43.7 35.85 36.27
TiO, 1.8 n.d. 25 1.2 0.5 2.32 0.21
Al, O, 3.7 8.5 6.2 5.8 18.3 29.22 29.45
Cr,04 157 0.5 0.7 0.6 0.6 0.54 0.16
FeO 2. 1.8 0.4 0.8 2.3 4.02 0.45
MnO 0.4 n.d. 0.3 n.d. 0.5 n.d. n.d.
MgO 20.8 25.1 18.0 23.8 14.0 6.97 3.55
CaO 18.6 11.7 20.8 12.8 20.1 21.04 29.87
Na,O n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d.

number of cations on the basis of 6 oxygen atoms

Si+4 1.84 1.83 1.83 1.92 1.59 1.31 1.34
Ti+4 0.05 -- 0.07 0.03 0.01 0.06 0.01
Al+3 0.16 0.35 0.26 0.24 0.78 1.26 1.28
Cr+3 0.05 0.01 0.02 0.02 0.02 0.02

Fe+2 0.06 0.05 0.01 0.02 0.07 0.12 0.01
Mn+2 0.01 -- 0.01 -- 0.01 -- --
Mg+2 1.12 1.31 0.96 1.23 0.75 0.38 0.20
Ca+2 0.72 0.44 0.80 0.48 0.78 0.83 1.18
Na+1 - - - - -- -- --
Summme 4.01 3.99 3.96 3.94 4.01 3.98 4.02

1=U2015D21, 2=W7029*B1, 3=W7013E17, 4,5=U2015F1, 6=W7028*A28 (fassaite), 7=W7027H14 (fassaite)
(n.d.= not detected, Summen der Oxide sind auf 100% normiert)
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Abb. 32:

In einem Staubteilchen wur-
TR e—r den zahlreiche Ti-reiche Py-
W70 E 17 clinopyroxenes - 6 roxene gefunden, deren Ti-
. Gehalt mit dem Al-Gehalt
8 korreliert. Bei dem Teilchen
- - handelt es sich um ein equi-
i libriertes IDP. Olivin- und
8+ % ° B Pyroxenzusammensetzung
° s dieses Teilchens sind in Abb.
24 zu sehen. Die Pyroxene
i 5 dieses Staubteilchens sind
dhnlich zusammengesetzt wie
L. Pyroxene in Ca,Al-reichen
ALO; (Wt%) Einschliissen.

TiO; (Wt%)

6.1.5 Zusammensetzung amorpher silikatischer Phasen

In ungefidhr 75% aller ,,wasserfreien” IDPs wurde amorphes silikatisches Material angetrof-
fen. Glaszusammensetzungen in nicht equilibrierten Staubteilchen erscheinen heterogener im
Vergleich zu Glédsern in equilibrierten Staubteilchen. Die Typ I IDPs enthalten gewdohnlich
mindestens zwei unterschiedliche Glaszusammensetzungen.

CaO- und Al,03-Gehalte in den Glidsern variieren besonders deutlich. Dies ist verstindlich,
wenn in der Glasschmelze z.B. Ca-Pyroxene kristallisieren, die das Ca und Al der Schmelze
aufnehmen. In der Tat sind die Gléser in IDPs mit Ca-reichen Pyroxenen niedriger im Calci-
umgehalt verglichen mit Gldsern in IDPs ohne Ca-reiche Pyroxene. Diese Beziehung wire fiir
equilibrierte Staubteilchen leicht verstidndlich, aber sie scheint auch fiir nicht equilibrierte
IDPs zu gelten, die sicherlich nicht durch Schmelzprozesse beeinflusst wurden. Andererseits
kann nicht ausgeschlossen werden, dass die Glidser impaktinduziert sind. Dagegen sprechen
aber die niedrigen MgO-Gehalte und die generell nicht-chondritische Zusammensetzung der
Gléaser. Impaktglaser vom Mond haben normalerweise die Zusammensetzung des Targetmate-
rials. Allerdings sind die amorphen Bereiche in IDPs gewdhnlich so klein (<lum), so dass
man eventuell nicht von einer représentativen Zusammensetzung einer Impaktschmelze aus-
gehen kann.

Tab. 6: Reprisentative Glaszusammensetzungen in IDPs.

1 2 3 - D 6 7 8 9 1@ L1112

Type I I I I I I I I I

S10, 53.2160.3(83.1[{92.5|74.5[68.9]61.872.7|98.1[89.5|68.5[82.2+4.0

TiO, nd. |nd. |nd. |nd. {nd. {nd. |nd. |0.3 |nd. [nd. [0.5 |n.d.

Al,O; 30.7|18.5|5.8 |n.d. |22.0(5.7 [25.7]5.8 [0.4 [3.5 [11.5|8.9+2.6

Cry04 nd. |[nd. |14 |[0.7 [nd. |nd. |nd. |04 [nd. |03 |nd. [nd

FeO 0.2 |3.0 [6.2 |2.0 |04 [10.4]0.3 |3.1 [0.6 [3.0 |6.2 [0.8+0.6

MnO nd. |nd. |nd. |nd. {nd. |nd. |nd. |nd. {nd. [nd. |09 |n.d.
MgO 14 (149(32 |29 (1.6 [15.0]1.7 |150(09 [1.2 |9.0 |4.5+1.5
CaO 11.5(1.3 |0.3 (1.9 (0.5 |nd. |9.8 [03 [nd. |14 |02 [~04
Na,O 30 (20 |nd. |nd. (1.0 |nd. |0.7 |1.5 |[nd. |[1.1 |2.3 |1.7+0.7
K,O nd. |nd. |nd. |nd. |nd. {nd. [nd. |09 |n.d. [nd. [0.8 [0.9+0.4
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Fortsetzung Tab. 6.

13 |14 1S 4161 1T | 18 19 |20 |21 22
Type I I | I (I |IIr |or (Ior |IIx III
Si0, 98.4167.5|96.7(63.8(58.6(80.7|69.0|66.3|54.9+0.6 |57.8
TiO, nd. |nd. |nd. |nd. {nd. |nd. |nd. [0.9 |n.d. 0.9
Al,O4 nd. [6.0 |nd. [6.1 (24.7(14.1(27.3]|25.8]|17.2+1.1 [18.6
Cr,04 nd. |nd. |nd. |nd. {nd. |nd. |0.7 [0.7 |n.d. 0.6
FeO 09 |158(2.5 (14.3(82 |1.5 |04 |[1.1 |58%1.7 |4.1

MnO nd. |nd. |nd. |03 [nd. |nd. |nd. |nd. |0.7+0.3 ]0.3

MgO nd. |5.5 |nd. [7.8 [n.d. |3.0 |n.d. [nd. [8.5+]1.3 |7.1

CaO nd. |5.1 |nd. [53 [0.6 |05 |1.1 |nd.|11.3+0.4 |10.6

Na,O 0.7 |nd. |nd. |20 (3.5 |nd. [1.2 (3.7 |1.2+0.3 ([n.d.

K,0 nd. |nd. |0.7 |04 {05 |nd. |nd. [09 |n.d. n.d.

1-4 U2015*B2; 5,6 W7013G6; 7-9 W7029*B1; 10,11 U2034*A2;

12 L2005E33, average of 5 analysis; 13 L2005D35; 14,15 W7029*A;

16 U2015C24; 17,18 W7028*C2; 19,20 W7013E9; 21 W7027HI0, average of
5 analysis; 22 Viburnum.

Analysen sind auf 100% normiert.
6.1.6 Zusammensetzung der Eisensulfide in CP-IDPs

Die meisten chondritischen Stidube enthalten Eisensulfide in der Gréenordnung von wenigen
Nanometern bis zu mehreren Mikrometern. Es zeigt sich, dass ihre Zusammensetzung in Typ
I- und Typ II-IDPs im Mittel etwas unterschiedlich ist (Abb. 33). Die Nickelgehalte der Ei-
sensulfide in Typ I-IDPs sind sehr variabel, wéhrend die Streuung der Nickelgehalte im Falle
der Eisensulfide der equilibrierten IDPs (Typ III) geringer ist. Die Verteilung der Nickel- ge-
halte der Eisensulfide reflektiert also, vergleichbar mit den Fe/Mg-Verhiltnissen der mafi-
schen Silikate, einen Metamorphosevorgang, der zur andeutungsweisen Equilibrierung der
Nickelgehalte in den Sulfiden fiihrte, wihrend die Eisensulfide in Typ I-IDPs die urspriingli-
che Variation der Nickelgehalte zeigen.

Abb. 33:

Ni contents of sulfides of Ni contents of sulfides of Gegeniiberstellung

type ! IDPs type Il and lil IDPs der Zusammenset-

{(n=109) (n=73) zung von  Fe-

58 Sulfiden in Typ I-

und Typ II/III-
30 IDPs.

21 Die Nickelgehalte

18 der Sulfide in Typ

11 ’ 10 16 I-IDPs sind mehr

8 7 oder weniger

. r3—4—_ _A'I_}’LI gleichmadflig iiber

0 05 1 3 5 10 20 3|0 05 1 3 5 10 20 35 den gesamten

% Ni % Ni Variationsbereich

verteilt mit einer

leichten Hdufung

zwischen I und 10

Gew% Ni. Dage-

gen zeigen die Sulfide in den equilibrierten IDPs eine deutliche Héaufung bei Nickelgehalten von 1-3

Gew%. Die Angaben an den jeweiligen Séulen sind in Prozent angegeben.
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Eine Ubersicht iiber die chemische Zusammensetzung der Eisensulfide in CP-IDPs gibt die
Tabelle 7a. In den chondritisch-pordsen IDPs treten sowohl Pyrrhotin als auch Pentlandit auf.
Neben diesen Eisensulfiden wurden auch kleine Korner an Fe-Zn-Sulfiden gefunden. In zwei
Fillen liegen die Zinkgehalte bei ungefidhr 30-35 Gew% Zn. In einem Fall ist der Schwefel-
gehalt deutlich nichtstochiometrisch, was auf einen Verlust des Schwefels durch Aufheizung
des Staubteilchen beim Eintritt in die Erdatmosphére hinweist (Tabelle 7b).

Tab. 7a:
Zusammensetzungen reprdasentativer Eisensulfide in CP-IDPs.
1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Fe 57.3 60.4 61.3 41.0 53.8 61.2 61.7 514 42.7 59.8
Ni 29 2.4 1.7 18.5 6.9 2.1 1.4 10.7 20.4 1.1
S 39.8 37.2 37.0 40.4 39.4 36.7 36.9 37.9 36.9 39.1
formula | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni) | (Fe,Ni)
090S | 096S | 0.97S | 0.89S | 0.88S | 0.99S | 0.98S | 093S | 0.96S | 0.89S
1 U2015Cl16 2 W7028*C2 3 W7013D12 4 L2005E33
5 U2015*B2 6 W7029*B1 7 W7027H14 8 L2006B21

9,10 L2005D35

Tab. 7b:

Zusammensetzung von Fe-Zn Sulfiden in CP-IDPs.

particle cluster (Fe,Zn)S composition
L2005E33 L2005#26 Fep.23 Zng 25 S0.52
L2005C19 L2005#19 Fep.28 Znp .22 S0.50
U2015*B2 U2015*B Fep.05 Zng.69 S0.26
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6.2  Mineralzusammensetzungen in equilibrierten IDPs
6.2.1 Olivin- und Pyroxenzusammensetzungen in einzelnen IDPs

Unter den chondritischen IDPs befinden sich einige Staubteilchen, deren Mineralogie sich
deutlich von der mineralogischen Zusammensetzung der feinkornig-porésen Staubteilchen
unterscheidet. Sie sind zumeist aus mikrometergrolen mafischen Silikaten, Feldspiten, Glas
und Sulfiden zusammengesetzt. Die chemische Zusammensetzung ihrer Silikate unterscheidet
sich von den Silikaten der primitiven Typ I-Staubteilchen. Die Fayalit- bzw. Ferrosilitgehalte
koexistierender Olivine und Pyroxene in Teilchen dieses Typs sind in der folgenden Tabelle

aufgezeigt.

Tab. 8: Fayalit und Ferrosilitgehalte von mafischen Silikaten in Typ III-IDPs.

Nummer in | Teilchen- Fe/Fe+Mg in Analysen- Fe/Fe+Mg in Analysen-

Abb. 34 nummer Olivinen anzahl Pyroxenen anzahl
(mol%) (mol%)

1 W7013E17 24+04 11 2.24+0.2 27

2 W7027H10 4.1£0.9 4 3.8+0.8 15

3 U2015D16 43422 6 42+1.1 15

4 U2015C16 6.9+0.5 8 5.6+0.6 9

5 W7027E6 12.6 +3.2 7 11.2+1.5 2

6 L2005D28 | 13.2£2.5 20 12.3+2.0 17

7 W7028*C2 152+ 1.5 36 12.8+ 1.8 18

8 W7013E9 18.1+2.4 18 13.1+2.0 8

Die Fe/Mg-Verhiltnisse in Olivinen und koexistierenden Pyroxenen variieren nur in einem
relativ geringen Bereich. Die Verteilung von Fe und Mg zwischen diesen beiden Mineralpha-
sen entspricht anndhernd den experimentell ermittelten Verteilungskoeffizienten. Aufgrund
der Equilibrierung von Olivinen und Pyroxenen in diesen Staubteilchen werden sie im fol-
genden als eine besondere Klasse, ndmlich als Typ III-IDPs bezeichnet. Die Fe/Fe+Mg-
Verhiltnisse dieser mafischen Silikate in den Typ II-IDPs werden in der Abb. 34 mit den
Fe/Fe+Mg-Verhiltnissen von meteoritischen Silikaten und mit experimentellen Daten vergli-
chen. Die Olivine und Pyroxene der Staubteilchen liegen nahe der experimentell bestimmten
Gleichgewichtsverteilung von Fe und Mg, die Eisengehalte sind jedoch in allen Féllen niedri-
ger als in H-Chondriten. Die Eisengehalte sind dhnlich wie in Acapolcuiten, Winonaiten und
anderen reduzierten Achondriten.

Es scheint ausgeschlossen, dass die Gleichgewichtsverteilung von Fe und Mg durch die kurze
Aufheizphase beim Eintauchen der Teilchen in die Atmosphére erreicht wird, da die Korn-
grofen der mafischen Silikate zu grofl sind, um eine diffusive Einstellung der Gleichge-
wichtsverteilung zu ermoglichen (BUENING & BUSECK 1973). Prinzipiell ist es moglich, 50-
100 nm grofe Olivinkristalle durch kurzzeitiges Aufheizen in der Atmosphére in ihren Eisen-
gehalten zu homogenisieren, doch fiir mikrometergrofe Kristalle reicht die Diffusionsge-
schwindigkeit nicht aus. Abb. 35 zeigt eine Abschdtzung der Equilibrierungsgeschwindigkeit
als Funktion der KorngréBe von Olivinen.

Ein zusitzliches Argument gegen die Equilibrierung durch atmosphirisches Aufheizen stellt
die Beobachtung von Kernspuren in einem equilibrierten Staubteilchen dar. Ein Pyroxenkri-
stall des Staubteilchens U2015C16 zeigt Kernspuren, die normalerweise bei einer Temperatur
von ungefihr 600-700°C ausgeldscht werden (FRAUNDOREF et al. 1982b). Dies belegt, dass das
Staubteilchen wihrend des Eintrittes in die Atmosphére keine Temperatur iiber 700°C erfah-
ren hat, und diese Temperatur reicht in der Kiirze der Zeit nicht aus, um mikrometergrof3e
Olivin- und Pyroxenkristalle zu equilibrieren.
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Abb. 34:
Vergleich von Fayalit- und Ferrosilit-Gehalten in Olivinen und Pyroxenen equilibrierter

IDPs mit der experimentell ermittelten Verteilung von Fe und Mg zwischen Olivin und Pyro-
xen. Die Linie reprdsentiert die Gleichgewichtsverteilung. Die Analysepunkte mit den Num-
mern entsprechen den Staubteilchen in Tabelle 8. Zum Vergleich sind in der rechten Hiilfte
der Abbildung meteoritische Silikate mit dhnlichen FeO-Gehalten dargestellt (KEIL &
FREDRIKSSON 1964, D. LUZIUS-LANGE, pers. Mitt.).

Fe - Mg diffusion in olivine

10% -
Grain radius
Time (8)
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i ’ Abb. 35:
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§00 706 00 1100 1300 1500 ungefiihr 10 Sekunden erforderlich.

Temperature (°C)

Der Vorgang, der zur Equilibrierung der Eisengehalte fiihrte, muss also auf dem Mutterkorper
der Staubteilchen stattgefunden haben. Die wahrscheinlichsten Quellen fiir diese Staubteil-
chen sind Asteroide, vermutlich im inneren Asteroidengiirtel, die einem Prozess der Meta-
morphose oder der Aufschmelzung ausgesetzt waren.

Spurenelementmessungen an IDPs haben gezeigt, dass es offensichtlich eine Klasse von
Staubteilchen gibt, die durch niedrige Nickelgehalte ausgezeichnet sind und deren Spuren-
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elementmuster sich deutlich von chondritischen Staubteilchen unterscheiden. Ihr Spurenele-
mentmuster zeigt Anreicherungen und Verarmungen, wie sie iiblicherweise bei Schmelzge-
steinen oder Basalten beobachtet werden (FLYNN & SUTTON 1992a). Die Vermutung liegt
nahe, dass die aufgrund der Mineralogie definierten Typ III-Staubteilchen identisch sind mit
den durch Spurenelementmessungen gefundenen low-Ni Teilchen. Leider wurden bisher nur
sehr wenige der low-Ni Staubteilchen im TEM auf ihre mineralogische Zusammensetzung hin
untersucht, um diesen vermuteten Sachverhalt bestétigen zu konnen. Die Ergebnisse der Spu-
renelementuntersuchungen werden in Kapitel 7.3.2 diskutiert.

6.2.2 Nephelin in einem equilibrierten IDP

Eines der equilibrierten Staubteilchen ist W7013E17. Die mafischen Silikate in diesem Teil-
chen zeigen eine auffallend geringe Variation der Eisengehalte (Tab. 8), was auf einen beson-
ders intensiven thermischen Prozess wihrend der Bildungsgeschichte der Phasen hinweist.
Neben den mafischen Mineralphasen enthilt dieses Staubteilchen auch Nephelin, dessen Zu-
sammensetzung in der folgenden Tabelle zusammen mit einer Literaturanalyse von Nephelin
wiedergegeben ist. W7013E17 ist nach meiner Kenntnis das einzige Staubteilchen, in dem
bislang Nephelin identifiziert wurde. Die Assoziation von Nephelin mit Ti-reichen Pyroxenen
und Forsterit deutet auf eine verwandtschaftliche Beziehung dieses Staubteilchens zu CAls
(HASHIMOTO & GROSSMANN 1987), FUN-Inclusions (CLAYTON et al. 1984) oder feinkdrnigen
Einschliissen in Allende hin (MCGUIRE & HASHIMOTO 1989).

Tab. 9: Nephelin in IDP W7013E17.

Kationen auf der Basis von 32 O

1 2 3 1 2 3
Si0, |43.1 41.6 |44.65 Si 8.42 |7.82 8.585
AlL,O3 [36.7 37.5 32.03 Al 8.45 8.33 7.361
CaO (0.6 0.6 0.71 Ca 0.12 [0.12 [0.147
FeO 0.6 n.d. 0.53 Fe 0.10 |-- 0.085
MnO [0.7 1.4 n.a. Mn 0.11 022 |-
Na,O |18.3 18.9 17.25 Na 6.91 6.90 |6.428
K,O |n.d. n.d. 3.66 K -- -~ 0.897
Summe | 100.0 |100.0 | 98.8 O 320 (320 [32.0

R 7.57 |7.58 7.61

2R=Na+K+2Ca+2Fe+2Mn
1,2= Nephelin in IDP W7013E17
3= Nephelin

(nach DEER et al. 1977)

6.3  Minerale in hydratisierten IDPs
6.3.1 Olivine und Pyroxene in hydratisierten IDPs

Zolensky and Barrett (1993) fanden, dass zahlreiche Schichtsilikat-Staubteilchen, vor allem
Saponit-IDPs, Olivine und Ca-arme Pyroxene enthalten. Sie zeigen, dass die Zusammenset-
zung dieser mafischen Minerale in hydratisierten IDPs mit der von Olivinen und Pyroxenen in
nicht hydratisierten Staubteilchen vergleichbar ist (Abb. 36). Die eigenen Untersuchungen
bestitigen weitestgehend diesen Befund. Meines Erachtens wire es jedoch verfriiht, daraus
den Schluss zu ziehen, dass die Schichtsilikat-IDPs nichts weiter als hydratisierte CP-IDPs
darstellen. Um diese Frage zu kldren, sind noch weitere detaillierte TEM-Untersuchungen
zum Alterationsverhalten der wasserfreien IDPs notwendig.
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Abb. 36:

Darstellung zur Haufigkeit und Zusammensetzung von Olivinen und Pyroxenen in chondri-
tisch-pordsen IDPs und in Schichtsilikat-IDPs. (Abb. aus ZOLENSKY & BARRETT 1994)

Einige der untersuchten Schichtsilikatteilchen enthielten Mn-reiche Olivine und/oder Pyroxe-
ne. Die analysierten Kristalle waren alle grofler als 100 nm, aber kleiner als 0.5 pm. Die Ei-
sen- und Mangangehalte der Olivine sind aus Abb. 37 ersichtlich. Reprisentative Analysen

sind in Tab. 3 wiedergegeben.
Die Mn-reichen Olivinkorner zeigen keine Unterschiede im Eisengehalt zwischen Kern und

Abb. 37:

FeO- und MnO-Gehalte Mn-reicher Olivine in
hydratisierten IDPs. Die LIME Forsterite unter-
scheiden sich chemisch nicht von den Mn-reichen
Olivinen in CP-IDPs.
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Die Mn/Fe-Verhiltnisse dieser LIME-Olivine in Schichtsilikat-IDPs #hneln den Mn/Fe-
Verhéltnissen von Mn-reichen Forsteriten in feinkdrnigen porosen IDPs und in einigen primi-
tiven Chondriten wie Orgueil (CI), Ivuna (CI), ALH 77307 (CO3.0) und Semarkona (UOC,
LL3-0). Dagegen sind im Detail Unterschiede zu Mn-reichen Olivinen in CM2- und CO3-
Chondriten hoheren petrologischen Typs (CO3.1 bis CO3.7) ersichtlich. Die Mn-reichen For-
sterite in CM2- und CO3-Meteoriten fallen vor allem durch eine Eisenanreicherung vom Kern
zum Rand ins Auge.

6.3.2 Eisensulfide in hydratisierten IDPs
Die meisten der hydratisierten Staubteilchen enthalten deutliche Anteile (wenige Vol% bis zu
50 Vol%) an Eisensulfiden mit einem variablen Nickelgehalt. Die chemische Zusammenset-

zung solcher Eisensulfide wurde in 16 Saponitteilchen und in 6 Serpentinteilchen bestimmt.
Die Ergebnisse sind in der folgenden Tabelle zusammengestellt.

Tab. 10: Eisensulfide in Saponit-und Serpentin-IDPs.

Saponit-IDPs
Teilchen- Nickelgehalte Nickelgehalte Verhiltnis Pyrrhotin
nummer in Pyrrhotin in Pentlandit zu Pentlandit
L2007-15 0.4-8.5% Ni not found 6/0
L2001-16 0-4.3% Ni 14-32.6% Ni 7/3
W7013A8 1.0-5.2 wt% Ni not found 6/0
W7027A17 1.8-9.4 wt% Ni not found 7/0
W7017A3 0.5-10 wt% Ni 20-22 wt% Ni T2
W7013F5 0.7-11.6 wt% Ni 25.7 wt% Ni 6/1
L006GI 2.6-8.3 wt% Ni 22.7 wt% Ni 4/1
L2005F37 0-1.2 wt% Ni 9/0

Fe-Ni metal

(F656Ni44)
pp 55 0.6-10.8 wt% Ni 1 at 34.9 wt% Ni 10/1
L2007-8 0-6.1 wt% Ni 19.7-33.6 wt% Ni 14/4
L2005L6 23.9-31.2 wt% Ni 0/4
L2005R7 0.1-4.4 wt% Ni 18.8-23.4 wt% Ni 5/4
L2006]14 0.8-14 wt% Ni 6/0
L2006F12 3.9-10.9 wt% Ni 3/0
L2006E10 24-49 wt% Ni 0/5
L2006F10 2.9-4.1 wt% Ni 3/0

Serpentin-IDPs

Teilchen- Nickelgehalte Nickelgehalte Verhiltnis Pyrrhotin
nummer in Pyrrhotin in Pentlandit zu Pentlandit
W7017A14 1.2 wi% Ni 19.8 - 36.3 wt% Ni 1/5
U2022E17 2.6 wt% 28-29 wt% Ni 1/4
W7027E11 no sulfides found
W7031*B4 no sulfides found
L2005P9 1.8-3.0 wt% Ni 27 wt% Ni 4/2
L2005P13 4.4-7.0 wt% Ni 5/0

Es zeigt sich, dass Saponitteilchen bevorzugt Pyrrhotin mit Nickelgehalten von 0.4 Gew% bis
zu 10 Gew% enthalten. Allerdings kann nicht restlos ausgeschlossen werden, dass die hohen
Nickelgehalte auf winzige Einschliisse von Pentlandit in Pyrrhotin zuriickzufiihren sind. In 8
der 16 untersuchten Saponitteilchen konnten auch untergeordnet kleine Pentlanditkristalle
gefunden werden. Generell ist Pyrrhotin in Saponitteilchen deutlich stidrker vertreten als
Pentlandit.
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Ein Staubteilchen unter den Vertretern der Saponitgruppe, L2005F37, enthilt zumindest ein
Korn von metallischem Eisen im Kontakt mit Schichtsilikaten. Die Zusammensetzung des
Metalles ist ganz dhnlich der von Ni-reichem Taenit, mit ungefihr 45 Gew% Nickel.

Zwei Saponitteilchen enthielten keine Eisensulfide (L2005D30 und U2015G1), und nach den
vorliegenden Spurenelementdaten ist es wahrscheinlich, dass beide Teilchen wohl eher terre-
strischen Ursprungs sind. Beide haben sehr ungewdhnliche Spurenelementmuster und unge-
wohnliche mineralogische Zusammensetzungen (SUTTON & FLYNN 1988, STEPHAN et al.
1994).

In der Gruppe der Serpentinteilchen ist die Zusammensetzung und der Gehalt an Eisensulfi-
den recht unterschiedlich. Zwei Teilchen enthielten Pyrrhotin, zwei enthielten Pentlandit und
zwei Teilchen enthielten keine Eisensulfide.

Generell spricht der relativ hohe Nickelgehalt der Eisensulfide in hydratisierten Staubteilchen
fiir eine Beziehung zu primitiven kohligen Chondriten. Die Schwankungsbreite des Nickelge-
haltes von Pyrrhotin in kohligen Chondriten des Typs CI ist mit einem Bereich von 0.7 Gew %
bis zu 1.3 Gew% jedoch relativ gering (KERRIDGE et al. 1979) im Vergleich zu der Variation
der Nickelgehalte in Pyrrhotinen der IDPs. Die Nickelgehalte von Pentlandit in dem kohligen
Chondrit Alais (CI) liegen zwischen 33.5 und 34.4 Gew%, wihrend die Nickelgehalte von
Pentlanditkristallen der kohligen Chondrite Murray (CM2) und Nogoya (CM2) etwas groBere
Variationsbreiten von 20.7 bis 34.0 Gew% aufweisen (BUNCH & CHANG 1980).

Friiher wurde vermutet, dass Saponitteilchen eine genetische Beziehung zu der Matrix des
Meteoriten Semarkona haben, da diese Matrix zum gréften Teil aus Saponit besteht
(ALEXANDER et al. 1989, THOMAS et al. 1991, KLOCK & STADERMANN 1994). Die Zusam-
mensetzung der Eisensulfide in der Matrix von Semarkona unterscheidet sich jedoch génzlich
von der Zusammensetzung der Eisensulfide in Saponit-IDPs. Zwei verschiedene Typen von
Eisensulfiden wurden in der Semarkona Matrix gefunden, zum einen Troilit, der weniger als
0.2 Gew% Ni enthilt, und zum anderen ein Eisensulfid mit einem relativ hohen Nickelgehalt
von durchschnittlich 17.4 Gew%. Die Variationsbreite des Nickelgehaltes dieser Sulfide ist
sehr beschridnkt mit einer Schwankung von + 1.5 Gew%. Keines der analysierten Saponitteil-
chen enthielt Fe-Sulfide mit einem vergleichbaren Nickelgehalt.

Diese und andere Daten deuten daraufthin, dass die Saponitteilchen nicht einfach Bruchstiicke
aus der Matrix des Semarkona Metoriten sein konnen (FLYNN et al. 1994).

RIETMEUER (1993a) konnte aufgrund nichtstdchiometrischer Sulfidzusammensetzungen zei-
gen, dass Eisensulfide sensitive Indikatoren fiir Aufheizvorgénge sind, die durch den Eintritt
in die Atmosphire entstehen. Einige reprédsentative Analysen von Eisensulfiden in hydrati-
sierten IDPs sind in Tabelle 14 zusammengestellt. Pyrrhotin- und Pentlanditanalysen sind
innerhalb der theoretischen Grenzen, einige Pentlandite ndhern sich der Zusammensetzung
(Fe,Ni); o S, aber merkbare Verarmungen an Schwefel wurden nie beobachtet, wie die folgen-
de Tabelle zeigt.

Tab. 11: Mittlere Eisensulfidzusammensetzung in Schichtsilikat-IDPs.

IDP Formel Art der
Eisensulfide
L2007-15 (Fe,Ni)g g5 S Pyrrhotin
L2001-16 (Fe,Ni)g g S Pyrrhotin
(Fe,Ni)| o5 S Pentlandit
L2005F37 (Fe,Ni)g 94 S Pyrrhotin
W7017A3 (Fe,Ni)g g9 S Pyrrhotin
W7027A17 (Fe,Ni)0_88 S Pyrrhotin
L2007-8 (Fe,Ni)y 97 S Pyrrhotin
(Fe,Ni)j 03 S Pentlandit
W7017A14 (Fe,Ni)j 1S Pentlandit
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6.3.3 Zusammensetzung der Schichtsilikate in hydratisierten IDPs

Die Schichtsilikate der hydratisierten IDPs wurden mit Hilfe der hochauflésenden Transmis-
sionselektronenmikroskopie, d.h. aufgrund ihrer Netzebenenabsténde identifiziert. Schichtsi-
likate mit Netzebenenabstédnden von 0.7 nm sind Serpentinminerale, wihrend Schichtsilikate
mit Netzebenenabstidnden zwischen 1.0 und 1.4 nm meist Saponite sind (Chlorite und Glim-
mer haben z.T. auch Netzebenenabstinde zwischen 1.0 und 1.4 nm, unterscheiden sich aber
von Saponit in ihrer chemischen Zusammensetzung).

Individuelle Schichtsilikatkristalle wurden zuerst anhand der Netzebenenabstdnde identifiziert
und anschlieBend wurde der identische Kristall auf seine chemische Zusammensetzung hin
mit EDS im TEM untersucht. Analysen von Serpentin- und Saponitkristallen sind in Tabelle
15 zusammengestellt. Die Analysen sind zumeist stochiometrisch, aber es kann nicht ausge-
schlossen werden, dass z.B. volatile Elemente wie Na und K -aufgrund der Aufheizung durch
den Elektronenstrahl verlorengingen.

Saponss - I0Ps

A WT017A3
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Abb. 38:

Die Abbildung gibt einen Uberblick iiber die Zusammensetzung von Serpentin und Saponit in
verschiedenen hydratisierten Staubteilchen. Zum Vergleich sind im rechten Teil der Abbil-
dung die Zusammensetzungen entsprechender Minerale in chondritischen Meteoriten darge-
stellt.

Abb. 38 enthidlt auch die Zusammensetzung von Schichtsilikaten, wie sie in antarktischen
Mikrometeoriten gefunden wurden (PRESPER 1993). Wie die Daten in Tabelle 12 und in Abb.
38a zeigen, sind die Eisengehalte der Saponite in IDPs stark variabel. Sie variieren zwischen
minimal 3.4 Gew% bis zu maximal 26.6 Gew% FeO. Die Aluminiumgehalte sind bis auf eine
Ausnahme (U2015G1) relativ niedrig. Serpentine haben meistens niedrige Eisengehalte, mit
Ausnahme von Cronstedtit, der Eisen sowohl auf tetraedrischen als auch auf oktaedrischen
Plitzen aufweist. Dieser Serpentin hat einen relativ hohen Fe**-Anteil und ist chemisch fast
identisch mit Cronstedtit, wie er in CM2-Meteoriten gefunden wird.

Das Auftreten von Cronstedtit in den Teilchen W7031*%B4, W7027E11 und L.2011P12 macht
eine Beziehung zwischen einigen hydratisierten IDPs und CM2-Meteoriten erkennbar. Die
Analysenpunkte der Serpentine des Teilchens W7027E11 in Abb. 38 deuten auf das Vorhan-
densein feinster Verwachsungen von Cronstedtit und eines Mg-reicheren Serpentins. Die Va-
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riation der Fe/Mg-Verhiltnisse der Serpentine von W7027E11 ist identisch mit den Fe/Mg-
Verhiltnissen von Serpentin im Murchison (CM2) Meteorit (BUNCH & CHANG 1980).

Tab. 12: Schichtsilikatzusammensetzungen in IDPs.

Phyllosilicate compositions of hydrated IDPs

Saponite Serpentine
L2001-16 |W7017A3 [1.2005D30 |L2005F37 |U2015G1 |W7017A3 |{W7031*B4 |U2022E17 |W7017A14 [ W7027E11 | W7027E11
Si02 52.3 45.0 53.6 48.0 43.5 49.9 22.5 322 36.0 32.3 21.0
Al203 2.0 2.6 2.1 3.8 28.1 2.1 3.7 4.4 2.4 5.9 335
Cr203 0.7 0.2 nd. n.d. nd. n.d. n.d. nd. 0.8 nd. nd.
Fe203# 22.1 244
FeO 11.8 26.4 34 24.0 10.6 20.4 30.6 28.8 17.8 29.8 30.8
MgO 19.4 9.0 26.6 10.2 3.7 13.6 7.1 20.6 28.2 18.0 6.3
Ca0 0.2 0.4 0.3 n.d. n.d. n.d. n.d. nd. 0.4 n.d. n.d.
Na20 n.d. 1.0 n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d.
K20 n.d. 1.0 n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. n.d. nd.
P 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0 86.0
| number of | cations on | the basis of | Oop (OH)4 number of |cations on | the basis of |01 (OH
Si 7.90 7.66 1.78 7.86 7.59 7.90 3.25 3.66 3.86 3.72 .12
Al 0.18 0.26 0.18 0.14 0.41 0.10 0.31 0.30 0.15 0.28 0.30
Fe3+ 0.44 0.58
I tetr. 8.08 7.92 7.96 8.00 8.00 8.00 4.00 3.96 4.01 4.00 4.00
Al -- - - 0.26 2.47 0.09 -- 0.12 -
Fe3+ 0.76 0.79
Cr 0.04 0.01 -- - - - - -- 0.03 - -
Fe 1.49 3.74 0.41 3.24 1.54 2.70 3.70 2.74 1.60 2.87 3.84
Mg 4.37 2.27 5.76 2.45 0.96 3.21 1.53 3.49 4.32 3.09 1.40
L okt. 5.90 6.02 6.17 5.95 4.97 6.00 5.9 6.23 5.95 6.08 6.03
Ca 0.04 0.07 0.05 - -- -- - - 0.04 - -
Na - 0.16 - - - -- - - - - -
K - 0.11 -- -- - - - - - - -
I interlayer [0.04 0.34 0.05 -- - - - - 0.04 - --
* Totals are normalizad 1o 86.0 wi% i facilitats comp with elactron microprobe analyses and 1 lissrature data.

teulatad P

;.d. = pot detscted

Einige wenige hydratisierte Staubteilchen wurden bislang gefunden, die mineralogisch ein-
deutige Hinweise auf Beziehungen zu CI- oder CM2-Meteoriten aufweisen (KELLER et al.
1992b, 1993, BRADLEY & BROWNLEE 1991, RIETMEIDER 1996). Die weitaus grofite Anzahl
der Schichtsilikat-IDPs ist jedoch nicht identisch mit bekannten Meteoritenklassen.

Die Fe-Gehalte der Saponite in hydratisierten IDPs sind ganz dhnlich den Eisengehalten der
Saponit/Serpentinverwachsungen in CR-Chondriten. Es erscheint aber ziemlich unwahr-
scheinlich, dass IDPs, die zumeist entweder reine Serpentin- oder reine Saponitteilchen sind,
10pm messende Fragmente der CR-Meteoritenmatrix sein konnen, da diese Matrix nachge-
wiesenermal3en auf dem pm-MaBstab inhomogen ist (WEISBERG et al. 1993).

Unter den in der Antarktis gesammelten Mikrometeoriten scheint eine Gruppe von Teilchen
zu sein, die vermutlich hauptséchlich aus Saponit bestehen (KLOCK & STADERMANN 1994).
Leider wurden bislang nur wenige Mikrometeorite mit intakten Schichtsilikaten gefunden.
Die meisten Mikrometeorite sind thermisch verandert, ihre Schichtsilikate wurden umgewan-
delt. Es sollten noch eine groBere Anzahl an ungeschmolzenen Mikrometeoriten studiert wer-
den, um das Verhiltnis von Saponit- zu Serpentinteilchen unter den Mikrometeoriten abzu-
schitzen.
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7 Haupt- und Spurenelemente in interplanetaren Staubteilchen
Vel Chemische Gesamtzusammensetzung der verschiedenen Typen von
extraterrestrischen stratosphéarischen Staubteilchen

In den letzten Jahren wurde von verschiedenen Autoren eine groflere Anzahl stratosphirischer
Staubteilchen auf ihre chemische Zusammensetzung hin untersucht. Die chemischen Analy-
sen wurden mit Hilfe der energiedispersiven Rontgenanalytik am Rasterelektronenmikroskop,
an der Protonensonde (PIXE) und mit Synchroton-Rontgenstrahlung (SXRF) durchgefiihrt.
Die in den letzten Jahren erzielten technischen Fortschritte auf diesem Gebiet erlauben auch
die Analyse leichter Elemente wie Kohlenstoff und Sauerstoff mit der EDX-Einheit am Ra-
sterelektronenmikroskop. In diesem Kapitel soll hauptsichlich auf die mit dem Rasterelektro-
nenmikroskop gewonnenen Daten eingegangen werden. Die mit Hilfe von PIXE und SXRF
ermittelten Daten werden im Kapitel 7.3 tiber Spurenelemente besprochen.

In einer detaillierten Studie wurden zweihundert interplanetare Staubteilchen von SCHRAMM
et al. (1989) auf ihre chemische Zusammensetzung hin untersucht und mit der chemischen
Zusammensetzung meteoritischer Materie verglichen. Die Autoren konnten zeigen, dass es
drei morphologische Klassen an extraterrestrischen stratosphérischen Staubteilchen gibt, die
sich in ihrer mittleren Gesamtzusammensetzung unterscheiden:

(1) Teilchen mit glatter Oberflache (CS-IDPs)

(2) porose Teilchen (CP-IDPs) und

(3) grobkristalline Teilchen.

Die Gehalte der Hauptelemente Mg, Al, Si, S, Cr, Mn, Fe und Ni sind in den meisten CS-
IDPs im Durchschnitt in chondritischen Konzentrationen vorhanden, der Gehalt von Ca ist
dagegen in den meisten Fillen, im Vergleich zu den Gehalten in CI-Chondriten, deutlich ver-
armt. Die CS-IDPs koénnen aufgrund ihrer chondritischen Elementgehalte von den grobkri-
stallinen IDPs unterschieden werden. Grobkristalline Staubteilchen haben auch oft glatte
Oberfldchen, aber die chemische Zusammensetzung dieser Bereiche entspricht meist einem
bestimmten Mineral wie Olivin, Enstatit oder Diopsid. Die Silikatminerale der grobkornigen
IDPs weisen z.B. im Vergleich zu den CS-Staubteilchen deutlich niedrigere Gehalte von S,
Ni, Al und Ca auf.

Die grobkornigen Staubteilchen bestehen tiberwiegend aus einem einzelnen Kristallbruch-
stiick, an dem untergeordnet feinkdrniges, chondritisches Material haften kann.

Die Verhiltnisse von CP- zu CS-Teilchen auf verschiedenen Kollektoren kénnen nach
SCHRAMM et al. (1989) von 0.6 bis 1.6 variieren, wobei jedoch in den meisten Féllen die An-
zahl chondritisch-pordser Teilchen gegeniiber der Anzahl an CS-Teilchen iiberwiegt.

Die pordsen Teilchen sind Aggregate einer Vielzahl kleiner Korner, die selten grofler als 1
um sind. Diese Teilchen sind sehr lose gepackt, zeigen relativ grofe interne Porenrdume und
bilden deshalb auf den Kollektoren sehr hédufig sogenannte Clusterteilchen, die durch Zerbre-
chen von groBeren Staubteilchen in zahlreiche kleinere Fragmente entstehen (THOMAS et al.
1993b, 1994).

Die Mehrheit der im TEM untersuchten CP-Teilchen besteht aus wasserfreien Mineralen,
amorphen Phasen (Glas), feinkornigen Aggregaten und Kohlenstoffphasen (BRADLEY 1994a-
¢, 1996), wobei auch Schichtsilikate gefunden wurden (RIETMEUER & MACKINNON 1985a,b,
1987). Wie in Kapitel 5.3 gezeigt wurde, sind unter CP-IDPs Brekzien zu finden. Deshalb
wire es nicht verwunderlich, wenn CP-IDPs auch Fragmente hydratisierter Lithologien ent-
halten.

In ihrer chemischen Zusammensetzung sind die von SCHRAMM et al. (1989) analysierten 200
stratosphérischen Staubteilchen #hnlich der Gesamtzusammensetzung von CI-Meteroriten.
Die durchschnittlichen Element/Silizium-Verhéltnisse von Staubteilchen werden in Tabelle
13 den Zusammensetzungen verschiedener Meteorite gegeniibergestellt.

32



KLOCK, W.

Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

Tab. 13: Atom/Si-Verhdltnisse von Meteoriten und extraterrestrischen Staubteilchen.

Mean atomic element/Si ratios for stratospheric micrometeorites versus those of deep sea spheres and various chondrite classes.

Type Ct o! Na Mg Al S Ca Cr Fe Ni
Stralospheric Micrometeorites
all 1.75 4.17 0.052 0.980 0.075 0.356 0.052 0.015 0.697 0.027
smooth 1.32 4.49 0.051 0.824 0.082 0.341 0.021 0.014 0.742 0.032
porous 2.39 3.98 0.056 1.015 0.070 0.417 0.047 0.016 0.705 0.024
coarse 1.31 3.81 0.043 1.203 0.075 0.231 0.125 0.013 0.585 0.019
Deep Sea Sphcres®
n.a.' n.a. 0.001 1.050 0.082 0.000 0.060 0.007 0.885 0.016
Bulk Chondrites
8 o 0.72 7.87 0.057 1.075 0.085 0.515 0.061 0.013 0.900 0.049
CM* 0.44 5.79 0.035 1.040 0.084 0.229 0.072 0.012 0.841 0.045
Le 0.01 3.54 0.043 0.941 0.061 0.104 0.048 0.011 0.577 0.033
Chondrite Matrices
cr n.a. n.a. 0.016 0.920 0.094 0.129 0.011 0.012 0.539 0.047
CM’ n.a. n.a. 0.038 0.957 0.121 0.194 0.029 0.010 0.935 0.057

' C and O analyses were done for only 30 IDPs.
* Deep sea spheres from Bates (1986).
' Not analyzed.

* CI chondrite average, C and O from Mason (1979), others from Anders and Ebihara (1982).

* CM chondrite average from Mason (1979).
* L chondrite average from Mason (1979).

’ Cl and CM matrix compositions from McSween and Richardson (1977).
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Abb. 39a:

Eine graphische Darstellung der Ergebnisse
von SCHRAMM et al. (1989) gibt die Abbil-
dung 39a. Element/Silizium-Verhdltnisse
aller Staubteilchen sind auf chondritische
Element/Silizium-Verhdltnisse normiert dar-
gestellt. Die S-, Ca- und Fe/Si-Verhdltnisse
sind niedriger als das chondritische Verhalt-
nis.

(Diagramm aus SCHRAMM et al. 1989)

Von der KorngroBe her ist die feinkornige
Grundmasse der CI- und CM-Meteorite das
den Staubteilchen am ehesten verwandte
Material. Die Daten in Tabelle 13 zeigen
jedoch, dass die chemische Zusammenset-
zung der IDPs nicht der Matrixzusammen-
setzung, sondern der Gesamtzusammenset-
zung der Meteorite am ndchsten kommt.

Die feinkornig-pordsen Staubteilchen zeigen
chemisch die groBte Ahnlichkeit mit den CI-
Chondriten. Im Durchschnitt sind jedoch ihre
Al- ,Ca- und Fe-Gehalte niedriger, aulerdem
weisen sie geringere S-Gehalte auf. Im Ver-
gleich zu den pordsen Teilchen haben die
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kompakten Schichtsilikatstaubteilchen im Durchschnitt noch niedrigere Magnesium- und Cal-
ciumgehalte.

Die relativ geringen Schwefelgehalte konnten durch einen Verlust des Schwefels durch Auf-
heizung der Teilchen beim Durchgang durch die Atmosphéire erkldrt werden. Andererseits
spricht der niedrige Eisengehalt der Staubteilchen fiir einen Verlust von Eisensulfiden, d.h.
die meist grobkornigen (>10 pm) Eisensulfide wurden bei der Analyse der Teilchen nicht
berticksichtigt. Das Fehlen der Eisensulfide kann darauf zuriickgefiihrt werden, dass beim
Zerbrechen der Korper eine Separation nach der KorngréBe und/oder Dichte der Staubteilchen
stattfand.

Das mittlere Ca/Si-Verhiltnis aller Staubteilchen ist kleiner als das chondritische Verhéltnis.
Besonders die CS-Teilchen zeigen eine deutliche Verarmung an Calcium. Diese Teilchen
bestehen zumeist aus Schichtsilikaten, und es ist moglich, dass die Ca-Verarmung (und auch
die Mg-Verarmung) auf einen Losungsprozess dhnlich wie bei den CI- oder CM-Meteoriten
zuriickzufiihren ist. Fiir diesen Prozess spricht das Auftreten von Karbonaten in Schichtsili-
kat-IDPs (KELLER et al. 1993, 1994). Untersuchungen an kohligen Chondriten haben gezeigt,
dass durch Hydratationsvorgidnge auf den Meteoritenmutterkdrpern Elementumverteilungen
stattfanden. Das Auftreten von Karbonaten und Sulfaten in kohligen Chondriten belegt eine
Phase wissriger Umwandlungen auf den Kleinplaneten, wihrend der z.B. das leicht 16sliche
Calcium in Form von Karbonaten ausgeschieden wurde. Die Alterationsphasen, wie z.B. die
Schichtsilikate in der Matrix kohliger Chondrite, weisen nur geringe Ca-Gehalte auf. Die
Vorginge der wissrigen Umwandlung in Planetoiden fanden vermutlich sehr friih statt, d.h.
sofort nach der Akkretion der Korper, als noch genug Wirmeenergie aus dem Zerfall kurzle-
biger Nuklide vorhanden war, um Wasser in fliissiger Form zu gewéhrleisten.
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Die durchschnittlichen Kohlenstoffgehalte von IDPs sind hoher als in kohligen Chondriten
der kohlenstoffreichsten Meteoritengruppe CI. Dies gilt sowohl fiir pordse Teilchen als auch
fiir Schichtsilikatteilchen (THOMAS et al. 1993b, 1994). Der Kohlenstoff kann in Form von
Karbonaten und als amorpher Kohlenstoff vorliegen (KELLER et al. 1994, SANDFORD 1986,
TOMEOKA & BUSECK 1986). SCHRAMM et al. (1989) analysierten den Kohlenstoffgehalt von
30 stratosphérischen Staubteilchen und fanden im Mittel gegeniiber dem CI-Wert ungefahr 2-
3-fach erhohte Gehalte an Kohlenstoff in IDPs (Abb. 39b). Die hohen Kohlenstoffgehalte
wurden von THOMAS et al. (1993a,b,c, 1996) bestitigt und konnten mit der mineralogischen
Zusammensetzung der IDPs in Zusammenhang gebracht werden. Es zeichnet sich ein Trend
ab, nach dem die chondritisch-porgsen Staubteilchen (zumeist Pyroxen-IDPs) die hochsten
Kohlenstoffgehalte aufweisen. Nach einer bislang unverdffentlichten Studie iiber die chemi-
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sche Zusammensetzung (incl. der leichten Elemente C und O) von 145 Staubteilchen ergibt
sich folgendes Bild.

S
T

Abb. 40:

Kohlenstoff/Silizium-Verhdaltnisse von 140
IDPs. Die Elementverhdiltnisse sind auf das
chondritische Verhdltnis normiert. Ein
Grofsteil der Staubteilchen enthdlt 2-3-fach
_‘ chondritische Gehalte an Kohlenstoff.
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Aus dem neuen Datensatz werden hier die sechs héufigsten Elemente mit den Daten von
SCHRAMM et al. (1989) verglichen. In der unvertffentlichten Studie wurde nicht nach der
Morphologie der Staubteilchen unterschieden.

Die Anzahl der Kohlenstoffanalysen ist in dem neuen Datensatz im Vergleich zu den Daten
der obigen Autoren fast fiinffach hoher und daher wohl aussagekriftiger. In dem Diagramm
der Abb. 40 sind die atomaren C/Si-Verhiltnisse der Staubteilchen auf das atomare C/Si-
Verhiltnis der CI-Chondrite bezogen dargestellt.

Ein GroBteil der Analysen zeigt Kohlenstoffgehalte bis zum zweifachen chondritischen Wert,
einige Analysen weisen deutlich hohere Kohlenstoffgehalte auf. Der Mittelwert aller Analy-
sen liegt beim 2.5-fachen, der Medianwert beim 1.7-fachen chondritischen Wert. Anreiche-
rungen an Kohlenstoff sind sicher vorhanden, aber die hohen Kohlenstoffgehalte sind im all-
gemeinen auf eine bestimmte Klasse der interplanetaren Staubteilchen, die CP-IDPs, be-
schrinkt. Bei einer Mittelung iiber alle Arten von IDPs (CP, CS, kristalline IDPs) wird man
dem chondritischen Wert wieder nahekommen.

Die Element/Silizium-Verhéltnisse (atomar) von fiinf weiteren Hauptelementen sind dhnlich
wie die Werte von Schramm et al. (1989), mit Ausnahme des Schwefels und des Calciums.
Der Mittelwert der CI-normierten Mg/Si-Verhéltnisse liegt bei ungefdhr 0.7 und somit deut-
lich unter 1.0, wie es auch in den Daten der obigen Autoren zu sehen war. Die durchschnitt-
lich niedrigen Mg-Gehalte und auch die niedrigen Ca-Gehalte werden als Hinweise auf eine
Umverteilung dieser Elemente im Mutterkrper der IDPs durch Losungsprozesse angesehen.
SCHRAMM et al. (1989) konnten zeigen, dass die CS-IDPs im Vergleich zu den CP-IDPs nied-
rigere Mg/Si- und Ca/Si-Verhéltnisse aufweisen.

Die Ca/Si-Verhiltnisse zeigen eine auffillige bimodale Verteilung. Es gibt Hinweise darauf,
dass Staubteilchen mit niedrigen Ca-Gehalten iiberwiegend Schichtsilikatteilchen sind, wobei
aber auch z.B. Eisenoxid dominierte Staubteilchen in diese Gruppe fallen konnen. Die Teil-
chen mit Ca-Gehalten oberhalb dem 0.5-fachen chondritischen Wert gehoren mit hoher Si-
cherheit in die Gruppe der sogenannten chondritisch-porésen Staubteilchen, wobei es jedoch
verwunderlich ist, dass nur wenige Staubteilchen einen chondritischen Ca-Gehalt aufweisen.
Der Mittelwert der Al/Si-Ver-hiltnisse liegt mit 1.05 (bzw. Medianwert von 0.91) bei den
neuen Daten néher beim chondritischen Wert im Vergleich zu den Analysen von SCHRAMM et
al. (1989).

Die meisten S/Si-Verhiltnisse liegen deutlich unter dem chondritischen Wert, wobei ein Ma-
ximum bei ungefdhr dem halben chondritischen Verhiltnis ausgeprégt ist. Der durchweg
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niedrige Schwefelgehalt ist einerseits sicherlich auf einen partiellen Verlust des volatilen
Schwefels durch Aufheizen beim Eintritt in die Atmosphire zuriickzufiihren, andererseits
kann er auch durch eine Nichtberticksichtigung von Eisensulfidteilchen entstanden sein.

Das Maximum der CI-normierten Fe/Si-Verhiltnisse liegt bei ungefdhr 0.6, im Einklang mit
den bisher verdffentlichten Analysen. Die Partikel mit hohen Fe/Si-Verhiltnissen (1-3-fachen
chondritischen Wert) sind entweder Eisensulfidpartikel oder Staubteilchen mit hohen Eisen-
oxidanteilen. Die niedrigen Fe/Si-Verhiltnisse konnen zum Teil durch die Nichtberiicksichti-
gung von Eisensulfidteilchen verursacht sein, allerdings ist auch das Cl-normierte Fe/Si-
Verhiltnis chondritischer Kiigelchen mit 0.7 niedriger als der chondritische Wert (SCHRAMM
et al. 1989).

- Der Einfluss von Silikondl auf die Ele-
‘ ment/Si-Verhiltnisse der Staubteilchen
20- ! ist nicht genau bekannt, jedoch zeigten

Untersuchungen von Thomas et al.
(1993c), dass eine 10 prozentige Erho-
hung des Siliziumgehaltes in Betracht

R e e s e SR SR B gezogen werden muss. Da Silizium von
1.0 1.5 2.0 25 3.0 v a .
Mg/Si (Cl-normalized) einigen Analyseverfahren nicht gemes-
“ sen wird, bietet sich Eisen als Referen-
] zelement an, um analytische Artefakte
4 dieser Art auszuschlieen. In der folgen-
] den Abbildung ist die Verteilung einiger
] Elemente auf Fe normiert dargestellt.
] Zum Vergleich sind die entsprechenden
oA 84 ¢ Elementverhiltnisse von CI-Meteoriten
0.0 05 1.0 15 20 25 30
Al/Si (Cl-normalized) angedeutet.
12+
ol
4]
: 1 rl ,
O S W e e e e R S
0.0 05 10 15 2.0 25 30
S/Si (Cl-normalized)
20-
10
O o s R I o
0.0 05 10 15 20 25 30
CalSi (Cl-normalized)
Abb. 41:
12 Element/Silizium  Verhdltnisse  von
5 145 interplanetaren Staubteilchen. Auf
der Y-Achse ist die Anzahl der Teilchen
4 dargestellt.
(unverdffentlichte Daten von KATHIE
G SR o S I - 2
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 25 30 THOMAS-KEPRTA)

Fe/Si (Cl-normalized)

56



KLOCK, W.

Number of cases

Number of cases

Number of cases

Number of cases

Number of cases

4 Cl-ratio

0.0 05 1.0 L5 20

~ Na/Fe Ratio (at.
CI-ratiO\ ¢ Rava ()

Mg/Fe Ratio (at.)
Cl-ratio
2 /
10
0
0.0 0.1 0.2 03 04 0.5 0.6
Al/Fe Ratio (at.)
20
10
0 a g
0.0 0.5 1.0 1.5 20
S/Fe Ratio (at.)
304
Cl-ratio
20
10

0.00 0.05 0.10 0.15 0.20
Ca/Fe Ratio (at.)

Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

Es fillt vor allem auf, dass eine Reihe
von Staubteilchen, verglichen mit
dem chondritischen Wert, Anreiche-
rungen an Kohlenstoff und Natrium
aufweisen. Die Mittelwerte aller
atomaren Mg/Fe-, Al/Fe- und S/Fe-
Verhiltnisse der IDPs liegen nahe
den entsprechenden CI-Werten. Da-
gegen zeigen die Ca/Fe-Verhiltnisse
eine deutliche Ca-Verarmung bei der
Mehrzahl der analysierten Teilchen.
Magnesium und Aluminium sind
refraktdre Elemente, deren Héaufigkeit
in kohligen Chondriten des Typs CI
(Orgueil) nahe bei eins liegt (nor-
miert auf solare Haufigkeit). Die Tat-
sache, dass das S/Fe-Verhiltnis der
Staubteilchen im Mittel dem chon-
dritischen Verhéltnis entspricht, ist
nicht einfach mit den niedrigen
Fe/Si- und S/Si-Verhiéltnissen in Ein-
klang zu bringen. Die Ursache dieser
relativ niedrigen Fe- und S-Gehalte
wurde im Kap. 4.5 durch den Verlust
von Eisensulfiden und Eisenoxiden
erklart. Um im Mittel das chondriti-
sche S/Fe-Verhiltnis zu bewahren,
miissen die nicht beriicksichtigten
Mineralphasen im Durchschnitt auch
ein chondritisches S/Fe-Verhiltnis
aufweisen. Dies wire dann gegeben,
wenn die relative Héaufigkeit der
nicht beriicksichtigten Mineralphasen
dhnlich wie in CI-Chondriten ist, in
denen eine Mischung von ungefdhr
50% Eisensulfid und 50% Eisenoxid
vorliegt.

Abb. 42:

Element/Fe-Verhdltnisse von 145
IDPs im Vergleich zu chondritischen
Verhdltnissen.

(unverdffentlichte Daten von KATHIE
THOMAS-KEPRTA)
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7.2  Chemische Zusammensetzung von nicht-chondritischen Teilchen und von
Eisen-Nickelsulfiden

Neben den chondritischen Staubteilchen treten auch zahlreiche nicht-chondritische Teilchen
auf den Staubkollektoren auf. Abgesehen von irdischen vulkanischen Staubpartikeln sind dies
silikatische Staubteilchen, die in ihrer Zusammensetzung deutlich von der chondritischen Zu-
sammensetzung abweichen, sowie Nickel-Eisensulfide und Fe,Ni-Metalle. Ein Beispiel eines
nicht-chondritischen Staubteilchens ist in Abbildung 43 zu sehen.

Abb. 43:

Beispiel eines nicht-
chondpritischen
Staubteilchens. Es
handelt sich um ein
Fe, Ni-Sulfidkorn,
das vermutlich
nicht aufgeschmol-
zen ist. Seine Linge
betrdigt 12 um.

Nicht-chondritische silikatische Teilchen sind solche Teilchen, deren Zusammensetzungen
um mehr als einen Faktor 3 von der chondritischen Zusammensetzung abweichen. In den
meisten Féllen handelt es sich um Mineralkdrner wie Olivin, Enstatit oder Diopsid. Sie haben
nicht-chondritische Gehalte von Magnesium, Eisen, Calcium, und vor allem enthalten sie kei-
nen Schwefel. Die extraterrestrische Herkunft ist nur eindeutig feststellbar, wenn diese Mine-
rale Kernspuren enthalten. Kernspuren entstehen durch den Beschuss der Teilchen mit schwe-
ren Jonen aus der Sonne. Diese Kernspuren kann man als Gitterdefekte im TEM nachweisen.
Allerdings werden relativ haufig Einzelmineralkorner in Kontakt mit feinkdrnigen chondriti-
schen Teilchen beobachtet, und deshalb wird eine extraterrestrische Herkunft dieser Einzel-
mineralkdrner angenommen.

Auf den Kollektoren sind zahlreiche Eisensulfidteilchen zu finden. Teilweise sind dies Eisen-
sulfidkugeln, die darauf hinweisen, dass sie beim Eintritt in die Atmosphédre aufgeschmolzen
sind, teilweise sind es idiomorphe Eisensulfidkristalle. Die liberwiegende Zahl der Sulfide
enthilt einen geringen Anteil an Nickel. Dieser Nickelgehalt ist ein Hinweis auf einen meteo-
ritischen Ursprung, da irdische Eisensulfide normalerweise nur duflerst geringe Mengen an
Nickel enthalten.

Das Auftreten einzelner Sulfide unterstiitzt die oben gemachte Annahme, dass die niedrigen
S/Si- und Fe/Si-Verhiéltnisse auf das Fehlen einer sulfidischen Komponente zuriickzufiihren
sind. Méogliche Ursachen fiir das Fehlen der sulfidischen Komponente sind z.B. in der Stabi-
litdt, in der Korngrofe und in der Art der Erosion der Ausgangskorper zu suchen.

Eine andere Klasse nicht-chondritischer Teilchen sind die sogenannten refraktiren IDPs. Sie
bestehen aus Mineralen, die aus calcium- und aluminiumreichen Einschliissen (CAIs) in Me-
teoriten bekannt sind. Als Beispiele seien hier Perowskit, Hibonit, Gehlenit und Korund ge-
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nannt (ZOLENSKY 1985, 1987). Chemisch zeichnen sie sich durch hohe Gehalte refraktirer
Elemente (Sc, Ca, Ti, Al, REE) und durch niedrige Gehalte siderophiler Elemente aus
(MCKEEGAN 1987, STADERMANN 1990, GRESHAKE et al. 1996a). Teilchen dieses Typs sind
prozentual weniger héufig zu finden als z.B. Fe,Ni-Sulfide.

Die Hiufigkeiten der einzelnen Staubteilchentypen kann anhand der Anzahl der jeweiligen
Typen in den Cosmic Dust Katalogen ungefahr abgeschétzt werden. Dazu wurden vier Kata-
loge ausgewertet (Vol. 11 bis Vol. 14) und die IDPs anhand ihrer Morphologie und Haupte-
lementzusammensetzung in die Kategorien chondritisch, FeS und Fe,Ni, refraktdre Teilchen
und silikatische Einzelkristalle eingeteilt. Das Ergebnis der Auszéhlung ist in der folgenden
Tabelle zusammengefasst.

Tab. 14: Prozentualer Anteil der unterschiedlichen Staubteilchen-Typen auf den Kollektoren.

Staubteilchen-Typ |chondritisch |FeS,  Fe-Ni |refraktére silikatische
(CPund CS) [und Fe-Oxid |Teilchen Einzelkristalle
(ENS)
prozentualer 75 17 3 5
Anteil

Unter der Annahme, dass ca. 50% aller ENS-Teilchen Sulfide sind, ldsst sich aus der Massen-
bilanz der chondritischen Teilchen und der FNS-Teilchen ungeféhr ein chondritischer Schwe-
felwert fiir die Staub liefernden Korper abschitzen. Dabei wird vorausgesetzt, dass die re-
fraktdren Teilchen und die silikatischen Monophasen nur unwesentlich am Eintrag von
Schwefel beteiligt sind. Diese Abschitzung zeigt, dass das Ausgangsmaterial der Staubteil-
chen keine wesentliche Anreicherung des volatilen Elementes Schwefel aufweist.

7.3  Spurenelementgehalte von IDPs

Erste Bestimmungen der Spurenelementgehalte zweier stratosphérischer Staubteilchen wur-
den bereits 1979 mit Neutronenaktivierungsanalyse (GANAPATHY & BROWNLEE 1979) durch-
gefiihrt. Die zwei Teilchen waren iiberdurchschnittlich groB, und dennoch konnten mit der
nachweisstarken Methode damals nur 9 Elemente bestimmt werden. Die Neutronenaktivie-
rungsanalytik (INAA) wurde in den letzten Jahren verfeinert. Man ist mit dieser Methode in
der Lage, ungefihr 20 Spurenelemente bei ungefihr chondritischer Zusammensetzung in ei-
nem 500 ng wiegenden Teilchen nachzuweisen (LINDSTROM 1990, 1992, LINDSTROM &
ZOLENSKY 1990, 1991). Ein Beispiel ist die Abb. 44. Sie zeigt, dass nahezu alle Spurenele-
mente in dem Teilchen L.2007-15 in chondritischer Haufigkeit vorliegen. Dagegen ist das
Elementmuster des Staubteilchens 1.2007-1 so fraktioniert, dass man von einer terrestrischen
Herkunft dieses Teilchens ausgehen kann.
Im allgemeinen liegen jedoch die Massen typischer stratosphérischer Staubteilchen zwischen
wenigen ng bis zu 50 ng. Bei dieser geringen Masse sind, vor allem im unteren Massebereich,
eine Reihe von wichtigen Elementen nicht mit INAA nachweisbar. Aus diesem Grunde muss
man zur Spurenelementanalyse von stratospharischen Staubteilchen auf andere Methoden wie
Synchroton-Rontgenfluoreszenz-Analyse (SXRF), Protonenmikro-sondenanalyse (PIXE)
oder Sekundér-Ionen-Massen-Spektrometrie (SIMS bzw. TOF-SIMS) zuriickgreifen.
Im folgenden soll ein Uberblick iiber die bisher erhaltenen Spurenelementdaten an IDPs ge-
geben werden. Die Elemente werden nach ihrem kosmochemischen Verhalten in drei Grup-
pen unterteilt: a) refraktdre Elemente (wie Al, Ca, Mg, Sc, Ti, Sr, Zr, Nb)

b) siderophile Elemente (wie Fe, Co, Ni, Ir, Au)

c) mittelméBig volatile Elemente (wie Na, S, Cl, K, Mn, Zn, Ga, Ge, Se).
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Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

Die interplanetaren Staub-
teilchen werden im anschlie-
Benden Text anhand ihrer
Spurenelementmuster in eine
chondritische Gruppe, in eine
Gruppe mit niedrigen Ge-
halten siderophiler Elemente
(vor allem Ni) und in eine
Gruppe mit niedrigen Ge-
halten volatiler Elemente
(vor allem Zn) untergliedert.
Den Graphiken liegen die
Daten von ARNDT et. al.

(1996) zugrunde.
Anhand der mineralogischen
Zusammensetzung ausge-

wihlter Teilchen aus jeder
Gruppe wird versucht, einen
Zusammenhang zwischen der
chemischen Gesamtzusam-
mensetzung,  insbesondere
den Spurenelementgehalten,
dem Phasenbestand und der
Mineralzusammensetzung
herzustellen.

Abb. 44:

Reprisentative  Elementmu-
ster eines chondritischen und
eines vermutlich terrestri-
schen Staubteilchens. Die
Elementgehalte wurden mit
Neutronenaktivierungsanaly-
se bestimmt. Bei chondriti-

scher Elementhdufigkeit konnen mit dieser Methode nur weniger als 20 Elemente bestimmt

werden. (Abb. von LINDSTROM 1990)

7.3.1 Staubteilchen mit chondritischen Gehalten an Spurenelementen

Mehr als 40 IDPs sind in dieser Gruppe vertreten. Die chondritnormierten Elementgehalte
stimmen innerhalb eines Faktors von 2 mit den chondritischen Hiufigkeiten iiberein. Refrakt-
dre lithophile, siderophile und volatile Elemente zeigen keine auffilligen Abweichungen von
der chondritischen Haufigkeit. Die leicht erhohte Haufigkeit volatiler Elemente wird in Kap. 9

diskutiert.

Einige Staubteilchen aus dieser Gruppe wurden auf ihren Mineralbestand und ihre Mineralzu-
sammensetzung hin untersucht. In der folgenden Tabelle sind diese Teilchen aufgelistet.
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Chondritic IDPs

] Abb. 45:
Spurenelementgehalte  chon-
3K E 3 dritischer IDPs normiert auf
? 3 * $ Elementhdufigkeiten der CI-
3 T3 = Chondrite. Im Durchschnitt
I stimmen die Gehalte zahlrei-
cher Spurenelemente inner-
halb eines Faktors von zwei
10"~ mit der Zusammensetzung der
] CI-Chondrite iiberein. Leicht
erhoht erscheinen die Gehalte
von Cu, Zn, Ga, Ge und Se.
Die Gehalte sind auf einen
1 chondritischen  Eisengehalt
normiert.  Diese  Normie-
rungsmethode konnte eine

Erkldrung fiir die scheinbare Anreicherung volatiler Elemente sein. (Daten von ARNDT et al.
1996)

Element normalized to CI

10 T | I I 1 I T 1 \ T l_ 1 ] 1 I I
Mg Al Si S Ca Ti Cr Mn Fe Co Ni Cu Zn Ga Ge Se

Die in Tab. 15a genannten IDPs fallen nach ARNDT et al. (1996) aufgrund statistischer Krite-
rien in die Gruppe der chondritischen Staubteilchen. In der Literatur (z.B. LINDSTROM 1990)
existieren noch eine Reihe von Staubteilchen-Analysen, die nicht in die erwéhnte statistische
Evaluierung eingingen. Wie das Beispiel von IDP 1L.2007-15 in Abb. 44 zeigt, lassen sich
auch einige dieser IDPs zwanglos der chondritischen Gruppe zuordnen. Die Tabelle 15b fasst
solche Teilchen mit ihrem Mineralbestand zusammen.

Tab. 15a: Chondritische Staubteilchen (nach ARNDT et al. 1996).

Teilchennummer Mineralbestand

W7027B7 OL, GL,

W7029K 1 0l, PX, GL,; SUL,

W7029*A27 OL, PX, GL, SUL,

U2015G1 Talk, Saponit

L2005L6 Saponit, MT,

1.2005D30 Saponit, Pyrophillit

L2005R7 Saponit

L2005L6 Saponit, MT

L2005E28 0L, PX, GL, SUL, C

Majorian OL. PX, GL,

Nero OL. PX, GL, MT, SUL,

Trajan OL, MT, GL,

L2005B12 OL, PX, GL, SUL,

L.2005C18 OL, PX, SUL, MT
OL=0Olivin = PX=Pyroxen GL=Glas

SUL=Sulfid C=Kohlenstoff MT=Magnetit)
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Tab. 15b: Chondritische Staubteilchen (nicht in ARNDT et al. 1996 erfasst).

Teilchennummer Mineralbestand

L.2008-5 Olivine, Pyroxene, Glas, Sulfide
L 2007-15 Saponit

L2011R1 Saponit

L201104 Saponit

L2011N3 Saponit

L2011P12 Serpentin, Cronstedtit

Die mineralogischen Untersuchungen zeigen, dass sowohl chondritisch-porése IDPs als auch
Schichtsilikat-IDPs in die anhand der Spurenelemente definierte Gruppe der chondritischen
Staubteilchen fallen. Anhand der Spurenelemente ist es bislang noch nicht eindeutig moglich,
die Gruppe der Schichtsilikat-Teilchen von primitiven, wasserfreien IDPs zu unterscheiden.
Die Zuordnung in der Arbeit von ARNDT et al. (1996) erfolgte mit Hilfe einer statistischen
Auswertung, die eine ganze Reihe von chemischen Elementen beriicksichtigte. Bei einer indi-
viduellen Uberpriifung jedes Staubteilchens zeigt es sich, dass die Schichtsilikat-IDPs oft
niedrige Calciumgehalte aufweisen. Es gibt jedoch auch Beispiele fiir Ca-reiche Schichtsili-
kat-IDPs, die entweder Calciumkarbonate oder Ca-reiche Pyroxene enthalten (KELLER et al.
1993, 1994). Allerdings ist die Anzahl der Teilchen mit bekannten Haupt- und Spurenele-
mentgehalten bei gleichzeitig bekannter Mineralogie noch recht begrenzt. Es finden sich in
dieser chondritischen Gruppe recht unterschiedliche Staubteilchen. L2011P12, ein Vertreter
der hydratisierten IDPs, konnte aufgrund seiner mineralogischen Zusammensetzung den CM-
Chondriten zugeordnet werden. L2007-15 ist ein Staubteilchen, das hauptséchlich aus Saponit
besteht, somit nicht zur Klasse der CM-Meteorite gehoren kann. Eine genetische Beziehung
dieses Teilchens zu einer der bekannten Meteoritenklassen ist nicht bekannt. W7027B7,
L2005E28, 1.2005D35 sind Vertreter der chondritisch-pordsen Klasse an IDPs, die oft mit
kometarem Staub in Verbindung gebracht werden. U2015G1 ist ein hydratisiertes Staubteil-
chen, dessen Zuordnung zur Gruppe der IDPs aufgrund seiner mineralogischen Zusammen-
setzung und urspriinglichen Grofle auf dem Kollektor in Zweifel gezogen wird (STEPHAN et
al. 1994). Die Haupt-und Spurenelementzusammensetzung von L2005D30 ist so weit weg
von der chondritischen Zusammensetzung, dass man eine terrestrische Herkunft annehmen
kann. L2005L6 ist ein Saponit-IDP, das nach THOMAS et al. (1992) mineralogische Hinweise
auf Aufheizung zeigt und auch durch sein Zn/Fe-Verhéltnis von 0.4 einen leichten Verlust
von Zink andeutet. Dieses Teilchen sollte aufgrund der mineralogischen Beobachtungen der
Gruppe der IDPs mit niedrigen Gehalten volatiler Elemente zugeordnet werden.

Das beste chemische Kriterium, um feinkornig-pordse IDPs von Schichtsilikat-IDPs zu unter-
scheiden, ist der Ca-Gehalt. Im Durchschnitt ist der Ca-Gehalt der Schichtsilikat-IDPs gerin-
ger als der von CP-IDPs (SCHRAMM et al. 1989, FLYNN 1995). Allerdings kénnen auch olivin-
reiche Teilchen niedrige Ca-Gehalte aufweisen. Deshalb ist zur eindeutigen Zuordnung die
mineralogische Untersuchung individueller Staubteilchen im TEM unerlésslich.

7.3.2 Staubteilchen mit niedrigen Gehalten siderophiler Elemente

FLYNN & SUTTON (1991, 1992a) berichten iiber eine Klasse von IDPs, die relativ niedrige Ni-
Gehalte besitzt. Die restlichen Haupt- und Spurenelemente sind annzhernd in chondritischer
Héufigkeit vorhanden. Die Studie von ARNDT et al. (1996) belegt die Existenz dieser Gruppe
durch eine Clusteranalyse. Die Abbildung 46 zeigt das durchschnittliche Spurenelementmu-
ster der Staubteilchen mit niedrigen Gehalten an Nickel. Lithophile Elemente wie Rb, Sr und
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Ga sind zumeist gegeniiber CI-Héaufigkeiten angereichert. Nur wenige Teilchen dieser Gruppe
wurden bislang mineralogisch untersucht. Sie sind in der folgenden Tabelle aufgelistet.

. Low-Ni IDPs

10'3

Abb. 46:
I Elementmuster interplaneta-
i i I rer Staubteilchen mit niedri-
T T _ £ gen  Nickelgehalten. Die
I i ¢ Normierung erfolgte auf CI-
} chondritische Elementgehalte
{ und auf den 0.7-fachen chon-
dritischen Fe-Gehalt. Diese
Normierung ist gerechtfer-
tigt, da die meisten dieser
I Staubteilchen relativ niedrige

Fe-Gehalte aufweisen.
10” (Daten aus ARNDT et al. 1996)
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Tab. 16: Staubteilchen mit niedrigen Ni-Gehalten.

Teilchennummer Mineralogischer Phasenbestand
U2001B6 Plag., Chromit, Sulfid, Geriistsilikate
U2022B2 Fe-reicher Olivin

W7066*A4 Geriistsilikate

1.2006-1 Olivin, Magnetit

L2007-10 Feldspat, Olivin, Ca-Phosphat
1.2007-7 Olivin, Glas

L.2002*C5 vulkanisches Glas

L2006G14 feink. Olivine, Glas

Die mineralogische Zusammensetzung dieser Staubteilchen ist weitestgehend im Einklang
mit einer Entstehung der Teilchen durch Aufschmelzung und Kristallisation, wie sie von
FLYNN et al. (1993a) vorgeschlagen wurde. Das Teilchen L2007-10 weist z.B. einen 10-
fachen chondritischen Wert an Alkalien neben der Verarmung siderophiler Elemente auf.
FLYNN & SUTTON (1992a) weisen auf eine Ahnlichkeit des Spurenelementmusters einiger
low-Ni-IDPs mit Aufschmelzgesteinen wie Basalten hin. Nur durch weiterfiihrende chemi-
sche Untersuchungen kann geklédrt werden, ob es sich bei den low-Ni Teilchen um terrestri-
sche vulkanische Gléser, lunare Basalte, Schmelzgesteine vom Mars oder um Partikel von
kleinen differenzierten Planetoiden (z.B. vom Asteroid Vesta) handelt.

Unabhingig von der spurenelementanalytisch definierten Gruppe der IDPs mit fraktioniertem
Spurenelementmuster wurde aufgrund detaillierter TEM-Untersuchungen eine Klasse von
Staubteilchen abgegrenzt, die vermutlich mit den low-Ni Teilchen identisch sind. Sie lassen
sich durch ihren mineralogischen Phasenbestand und ihre charakteristische Mineralzusam-
mensetzung klar von den chondritischen Teilchen trennen.

Eine Eigenschaft fast aller im TEM untersuchten fraktionierten Staubteilchen ist ihr niedriger
Kobalt- und Nickelgehalt und teilweise ihr niedriger Eisengehalt. Im TEM wurden 8 IDPs
dieser Art untersucht, 7 von ihnen zeigen niedrige Nickelgehalte, d.h. es ist kein Ni-Peak im
EDX-Spektrum im Cosmic Dust Catalog zu sehen, und 5 weisen zusétzlich niedrige Eisenge-
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halte auf. Die Verarmung der siderophilen Elemente konnte darauf hinweisen, dass diese Ge-
steine Differentiationsprodukte eines Kleinplaneten sind, auf dem eine Trennung in metalli-
schen Kern und silikatischen Mantel stattgefunden hat.

In einem Teilchen dieser Gruppe wurden Kernspuren gefunden. Dies zeigt zum einen, dass
das Teilchen extraterrestrisch ist, und zum anderen, dass der Aufheizvorgang und die damit
verbundene Elementverteilung nicht beim Eintritt in die Erdatmosphire erfolgte (s. Kap. 6.2).
Bruchstiicke von low-Ni Teilchen oder Fragmente equilibrierter Lithologien wurden auch in
Clusterteilchen gefunden (THOMAS et al. 1995, KLOCK 1996). Das bedeutet, dass die Vermi-
schung verschiedenster Gesteinslithologien bereits im Herkunftsgebiet der Staubteilchen er-
folgt.

Durch weitere korrelierte Spurenelement- und TEM-Untersuchungen muss der vermutete Zu-
sammenhang tiberpriift werden. Es ist jedoch jetzt bereits klar, dass die low-Ni Staubteilchen
von einem Korper oder mehreren Kleinplaneten mit einer geologisch komplizierteren Ent-
wicklungsgeschichte stammen im Vergleich zu den Quellen der chondritisch-pordsen Staub-
teilchen.

7.3.3 Staubteilchen mit niedrigen Gehalten volatiler Elemente

Die Gruppe der an volatilen Elementen verarmten IDPs in Abb. 47 besteht aus 12 Teilchen.
Von 5 dieser Teilchen ist ihre mineralogische Zusammensetzung bekannt. Die folgende Ta-
belle beinhaltet diese Staubteilchen sowie weitere Staubteilchen mit bekannter Mineralogie,
die nicht in der ARNDT et al. (1996) -Studie untersucht wurden, aber auch durch niedrige
Zn/Fe-Verhiltnisse charakterisiert sind.

Low—Zﬁ IDPs | Abb. 47

Das Diagramm zeigt das

durchschnittliche Ele-

mentmuster der IDPs, die
( . durch niedrige Zinkgehalte

10 $ & £ II i E— auffallen. Die Gehalte sind

I } I 3 E ® auf CI-Chondritwerte und

10'

auf einen etwas iiber CI
liegenden Fe-Gehalt nor-
T $ miert. Von den volatilen

® ] Elementen sind nur Zn und
] I S verarmt. Ga, Ge und Se
treten in solarer Haufigkeit

_ auf. Es fehlen Angaben fiir
10° Kobalt. (Daten aus ARNDT

T & F f T & & 0~ 0 01 10 T =
Mg Al Si S Ca Ti Cr Mn Fe Co Ni Cu Zn Ga Ge Se etal. 1996)

Element normalized to CI

In dieser Gruppe der Staubteilchen sind sowohl wasserfreie und als auch hydratisierte Teil-
chen vertreten. Die relativen Anteile von Schichtsilikat-IDPs und ‘wasserfreien’ IDPs sind
dhnlich wie in der Gruppe mit chondritischen Spurenelementgehalten. Die mineralogische
Gemeinsamkeit aller IDPs, mit Ausnahme von L2005U5 und L2005C32, ist das Auftreten
von Magnetit. Ein niedriger Zinkgehalt, gekoppelt mit dem Auftreten von Magnetit, ist ein
untriiglicher Indikator fiir ein Aufheizereignis. Im Falle von L2005US5 ist der Zinkgehalt zwar
gering, aber es konnte kein Magnetit entdeckt werden. Der niedrige Zinkgehalt kann darauf
zuriickgefiihrt werden, dass dieses Teilchen hauptsdchlich aus einem groBen Olivinkristall

64



KLOCK, W. Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

besteht. Ahnlich konnte es sich auch im Falle des Teilchens 1.2005C32 verhalten, dessen mi-
neralogische Zusammensetzung nicht auf einen Aufheizungsprozess schlieBen ldsst (Zo-
LENSKY 1991).

Tab. 17: Staubteilchen mit niedrigen Zinkgehalten und mineralogischen Aufheizeffekten.

Teilchennummer Mineralogischer Phasenbestand
L2005P9 Serpentin, SUL, MT

L2005R1 OL, PX, SUL, MT

L.2005P2 OL, PX, SUL, MT

L2005L6 Saponit, MT

L2005P13 Serpentin, MT

1.2005C22 OL, PX, SUL, MT

1.2005Q8 OL, MT

L2005Y5 OL, MT, (Kugel)

U21015E8 OL, MT, GL (Kugel)

Bounce Schichtsilikat (?), MT

L2005A8 OL, PX, MT (urspriingl.Schichtsilikat)
L2005H50 OL, PX, MT (urspriingl. Schichtsilikat)
L2006A24 OL, PX, MT (urspriingl. Schichtsilikat)
L2006B8 OL, PX, SUL, MT

1.2008-16* OL, PX, SUL, GL, MT, C

1.2008-18* OL, PX, SUL, GL, MT, C

L.2008-21%* OL, PX, SUL, GL, MT, C

1.2005C38 MT (Schichtsilikat oder OL-PX)
L2005M2 Schichtsilikat 7, MT

1.2005C32 OL, PX, SUL

L.2005U5 OL
OL=0livin PX=Pyroxen SUL=Sulfid GL =Glas MT = Magnetit

* diese Teilchen sind Fragmente eines grifleren Aggregates.

Der durchschnittlich niedrige Ca-Gehalt dieser IDP-Gruppe im Vergleich zu den low-Ni-IDPs
ist durch einen groflen Anteil an Schichtsilikatteilchen zu erkldren. 8 von 20 Teilchen in der
Tabelle sind eindeutig keine Schichtsilikat-IDPs, wéhrend die restlichen Partikel aus Ca-
armen Schichtsilikaten hervorgegangen sein konnten. Der relativ niedrige Schwefelgehalt der
Teilchen in dieser Gruppe unterstiitzt das Modell des Zinkverlustes durch einen Aufheizvor-
gang. Es ist jedoch schwer zu verstehen, warum kein Se-Verlust zu beobachten ist, denn bei
einer Oxidation der Sulfide geht auch Se verloren (GRESHAKE et al. 1997). Dies konnte darauf
hinweisen, dass entweder die Sulfide in IDPs im allgemeinen nicht die Trdgerphasen von
Zink sind oder dass Se beim Aufheizen von einer anderen Mineralphase eingebaut wird.
Niedrige Zinkgehalte in IDPs sind generell nicht mit niedrigen Gehalten anderer volatiler
Elemente, wie Ga, Ge und Se verbunden. Deshalb eignet sich der Zinkgehalt nicht zur Klassi-
fikation der Staubteilchen analog der Klassifikation der Meteorite. Gewdhnliche Chondrite
enthalten nur ungefidhr 10% des Zinkgehaltes (aber auch nur 10% des Ga-, Ge- und Se-
Gehaltes) von CI-Chondriten. Partikel mit einer chemischen Signatur gewohnlicher Chondrite
miissten also auch die volatilen Elemente Ga, Ge, Se, S in der gleichen GroBenordnung ent-
halten und nicht nur eine Zinkverarmung aufweisen. Interplanetare Staubteilchen mit Gehal-
ten volatiler Elemente in der Grofenordnung von gewdhnlichen Chondriten wurden noch
nicht beobachtet.
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Da der Zinkverlust, nach allem, was wir wissen, durch Aufheizung der Staubteilchen beim
Eintritt in die Erdatmosphére erfolgt, scheint er ein geeigneter chemischer Indikator zu sein,
um asteroidale Teilchen von kometaren Teilchen zu unterscheiden (KELLER et al. 1992a). Die
obige Tabelle stellt diese Hypothese aber sehr in Frage. Niedrige Zinkgehalte werden sowohl
in Schichtsilikat-IDPs als auch in CP-IDPs beobachtet. Es ist jedenfalls nicht feststellbar, dass
Schichtsilikat-IDPs, die vermutlich asteroidalen Ursprungs sind, keine oder geringere Zink-
verluste aufweisen im Vergleich zu den feinkornig-porésen IDPs. Es wurde allerdings eine
Gruppe von Schichtsilikat-Teilchen gefunden, die nur geringe Zn-Verluste aufweisen. Dies ist
um so verwunderlicher, da die Teilchen dieser Gruppe deutlich groer sind als die der Abb.
47 zugrundeliegenden Staubteilchen.

Es ist zur Zeit noch nicht in ausreichendem MafBle geklart, welche Mineralphase(n) in Meteo-
riten und IDPs die Tréger des Zinks oder anderer Spurenelemente sind. In einigen CP-IDPs
wurden z.B. Fe-Zn-Sulfide gefunden, wihrend sie in den hydratisierten Teilchen nicht beob-
achtet wurden. Es wére moglich, dass das Zink in den groen Schichtsilikat-IDPs an eine sta-
bilere Mineralphase gebunden ist. Erst wenn man die Wirtsphase(n) der Spurenelemente
kennt, wird man das Verhalten der Spurenelemente besser verstehen konnen.

Einen ersten Hinweis auf die Wirtsphase von Zn konnte man durch Elementkorrelationen
erhalten. Falls Zn-Verluste mit S-Verlusten einhergehen, konnte man annehmen, dass die Sul-
fide die Haupttragerphasen von Zink sind (FLYNN et al. 1992).

Abb. 48:
0 S/Fe- und Zn/Fe-Verhdltnisse
von interplanetaren Staub-
1 o) o teilchen. (Daten aus ARNDT
et al. 1996). Die angedeutete
o 0©° 0% o Korrelation von niedrigen
00 o° Zinkgehalten mit niedrigen
; © o ° ? Schwefelgehalten kionnte ein
o 0 Q Hinweis auf die Wirtsphase
Fo © des Spurenelementes Zink
o - ? sein. Falls die Sulfide in
IDPs tatsdchlich Zink ent-
halten, dann unterscheiden
o 2 sie sich in dieser Hinsicht
0 von Fe-Sulfiden in CI-Chon-
driten (GRESHAKE et al.
10? 1997).
10° 10° 10° 10'
S/Fe Verhiltnis (CI-normiert)

Zn/Fe Verhiltnis (CI-normiert)
)
o
o

Eine graphische Darstellung der in ARNDT et al. (1996) publizierten S/Fe- und Zn/Fe-
Verhiltnisse zeigt einen schwach ausgeprigten Trend, der andeutet, dass Zinkverluste tat-
sdchlich mit Schwefelverlusten einhergehen. In diesem Sachverhalt unterscheiden sich IDPs
von CI-Meteoriten. In diesen Meteoriten sind die Fe-Sulfide nicht die Hauptwirtsphasen von
Zink. Deshalb muss anhand geeigneter Staubteilchen dieser Befund tiberpriift werden, um den
Triger von Zink in den verschiedenen Typen von IDPs zu finden. Es kann nicht ausgeschlos-
sen werden, dass der gezeigte Trend nichts mit Aufheizung zu tun hat, sondern ganz allein auf
die unterschiedlichen Klassen von Staubteilchen zuriickzufiihren ist. In diesem Falle sollte
man annehmen, dass die Teilchen mit niedrigen S/Fe- und Zn/Fe-Verhiltnissen equilibrierte
IDPs sind. Falls der Trend auf Aufheizungseffekte zuriickzufiihren ist, diirfte kein stark auf-
geheiztes Teilchen im oberen rechten Quadranten zu finden sein.
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8 Isotopische Zusammensetzung von IDPs

Mineralogische und spurenelementchemische Untersuchungen konnen keine eindeutigen Be-
weise der Prédsenz interstellarer Materie in IDPs, und daraus gefolgert auch in kometarer Ma-
terie, liefern. Gewisse isotopische Signaturen lassen sich jedoch befriedigend durch die An-
wesenheit interstellarer Korner in IDPs erkldren. In Meteoriten wurden zum Beispiel SiC-,
Graphit- und Diamantkorner gefunden, deren isotopische Zusammensetzung verschiedener
Elemente sich drastisch von der solaren Zusammensetzung unterscheidet (ANDERS & ZINNER
1993) . Die nicht-solare isotopische Zusammensetzung dieser Korner zeigt an, dass sie inter-
stellare Materie darstellen. Allerdings ist der Anteil interstellarer Korner in Meteoriten sehr
klein und liegt durchschnittlich bei <1000 ppm. Die primitive Natur der meisten IDPs ldsst
darauf schlieen, dass auch sie interstellares Material enthalten oder sogar einige Teilchen
interstellaren Ursprungs sind. Aber der Anteil interstellarer Materie in IDPs ist nicht bekannt.

Bislang wurden in einigen Dutzend Staubteil-
chen die isotopischen Eigenschaften verschie-

8 § 8 ° _3 8 § § g ',5’ K dener Elemente untersucht. Von folgenden
oD ;—— Augustus Elementen wurde die Haufigkeit der Isotope
(in %) — —— bestimmt: H, He, Ne, C, O, N, Mg und Si. Die

— Mehrzahl der Staubteilchen wurde ebenfalls IR-
=T Rl spektroskopisch untersucht, um einen Zusam-
—_ menhang zwischen isotopischen Eigenschaften
= und Mineralogie festzustellen. In den chondriti-
= — schen Staubteilchen fanden sich keine auffal-
—T ) lenden isotopischen Anomalien von C, O, Mg
=Ll — Constaniine und Si. Bislang wurde nur ein nicht-
= chondritisches, refraktiares Staubteilchen (Didi-
= =_ us) identifiziert, das die fiir CAIs und Chondren
== we Florianus charakteristische '°O-Anreicherung zeigte. Die
T Gehalte refraktdrer Haupt- und Spurenelemente
E. Gallienus dieses IDPs sind kompatibel mit einem Spuren-
S elementmuster der Gruppe III CAls in Meteori-
= == Glycerius ten. Im Gegensatz zur Seltenheit der isotopi-
- Heliogabalus schen Anomalien des Sauerstoffs wurden signi-
- fikante Deuteriumanreicherungen in einer gro-
-~ Maximinus Ben Zahl von chondritischen Staubteilchen
= Nero nachgewiesen. In wenigen Partikeln konnten
- _ auch negative Wasserstoffanomalien und in
- = einigen Fillen Stickstoffanomalien gefunden
= Nicephorus werden. Die meisten der an schwerem Stickstoff
= angereicherten Staubteilchen zeigten auch Deu-
- teriumanreicherungen. Sowohl chondritisch-
_:: pordse Staubteilchen als auch Schichtsilikatpar-
= = Olybrius | tikel wiesen Deuteriumanomalien auf. Es ist
= auffallend, dass in Olivinteilchen bislang keine
—_— Isotopenanomalien gefunden wurden.
J___. Pupienus
] -_— Santa Fg- Abb 49

Vergleich der isotopischen Zusammensetzung
des Wasserstoffes in verschiedenen IDPs mit
dem terrestrischen Variationsbereich. (Abb. aus STADERMANN 1990)
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Die meisten Abbildungen in diesem Kapitel sind der Dissertation von STADERMANN (1990)
entnommen. Sie geben einen Uberblick iiber die Bandbreite der isotopischen Zusammenset-
zung von verschiedenen IDPs. Stadermann analysierte zahlreiche Fragmente von IDPs und
konnte aufzeigen, dass die Isotope des Wasserstoffes in einzelnen IDPs heterogen verteilt
sind. In allen chondritischen Teilchen in Abb. 49 (Augustus, Aurelian, Florianus, Nero, Santa
Fe) zeigen einzelne Fragmente Anreicherungen im D/H-Verhiltnis relativ zum terrestrischen
Wert. Der hochste 0D-Wert betrdgt + 1120 %o in einem Fragment von Florianus. Deuteri-
umanreicherungen bis zu einem dD-Wert von + 2500 %0 wurden von MCKEEGAN et al. (1985)
im Staubteilchen Mosquito gefunden. Eine noch stirkere Variation der D/H-Verhiltnisse
wurde im IDP ,,Butterfly* entdeckt (MCKEEGAN et al. 1987). Die Trigerphase der anomalen
Wasserstoffisotope ist sehr heterogen in kleinen ,,hot-spots* im Staubteilchen verteilt, und es
lassen sich 6D-Werte bis zu + 9000 %o extrapolieren.

Kiirzlich wurde von MESSENGER et al. (1995) iiber noch héhere dD-Werte in IDPs berichtet.
In drei einzelnen Fragmenten eines ,,Cluster-IDPs* wurden Deuteriumanreicherungen von 8
000 %o, 20 000 %o und 24 800 %o gemessen (MESSENGER et al. 1995). Dies sind die groBten
dD-Werte, die je in einem Labor an natiirlichen Proben gemessen wurden. Zwei andere Frag-
mente des gleichen Cluster-IDPs zeigen nur geringe dD-Anreicherungen, was wieder fiir eine
sehr heterogene Verteilung der Wassertoffanomalien in den Staubteilchen spricht.

Zusitzliche Untersuchungen (MESSENGER et al. 1996) bestétigen, dass H- Isotopenanomalien
recht hédufig in Cluster-IDPs zu finden sind. 10 von 11 Cluster-IDPs zeigten deutliche Deute-
riumanreicherungen. Sie korrelieren auflerdem mit der Kohlenstoffverteilung. Die Hilfte der
IDPs mit anomalen D/H-Verhéltnissen enthalten messbare Anteile an Kohlen-wasserstoffen
(PAHs). Alle IDPs, in denen PAHs gefunden wurden, zeigen deutlich anomale D/H-Verhilt-
nisse.

Deutliche Deuteriumanreicherungen in IDPs und in Meteoriten sind mit groBer Sicherheit
durch die Anwesenheit prasolarer Molekiile in interplanetaren Staubteilchen zu erkldren
(ZINNER 1988, MCNAUGHTON et al. 1982, YANG & EPSTEIN 1983). D/H-Anomalien in IDPs
sind auf jeden Fall auf eine interstellare Komponente in IDPs zuriickzufiihren.

Hydrogen. Carbon
yares Abb. 50:

Verteilung von Wasserstoff, Koh-
lenstoff und Deuterium in einem
IDP. Deuteriumanomalien sind vor
allem in Bereichen mit hohem

Deuterium Oxygen Silicon Kohlenstoffgehalt zu finden.
(Abb. aus MESSENGER et al. 1996)

= 10 um

Die Kohlenstoffisotope einer Reihe von IDPs (Abb. 51) zeigen nur geringe Abweichungen
vom terrestrischen Variationsbereich, wéhrend sich in der Stickstoffisotopenzusammenset-
zung ausgeprigte Anomalien, d.h. ’N-Anreiche-rungen relativ zu "N, ergaben. Die meisten
Teilchen mit Stickstoffanomalien waren C-Typ Staubteilchen. Es wurden jedoch von
STADERMANN (1990) auch zwei Staubteilchen mit nicht-chondritischer Zusammensetzung
gefunden, die Istopenanomalien im Stickstoff aufwiesen und somit extraterrestrischer Her-
kunft sind.
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Eines der Teilchen war ein Eisensulfidkorn.
Das andere Staubteilchen zeigte neben dem
chondritischen Elementmuster noch hohe
Anreicherungen an Phosphor und Natrium,
was normalerweise nicht zu einer C-Typ
Klassifikation gefiihrt hitte. Beide Staub-
teilchen miissen jedoch aufgrund der Isoto-
penanomalien des Stickstoffs als extraterre-
strisch angesehen werden. KELLER et al.
(1995) fanden, dass Stickstoff in IDPs in
der Form von N-reichen ,,hot-spots* in der
kohlenstoffreichen Matrix verteilt ist. Die
Autoren nehmen an, dass die Stickstoffge-
halte in IDPs, dhnlich wie die Kohlenstoff-
gehalte in IDPs, hoher sind als in kohligen
Chondriten.

Abb. 51:

Isotopische Zusammensetzung des Kohlen-
stoffs und des Stickstoffs in verschiedenen
interplanetaren Staubteilchen. Zum Ver-
gleich ist schraffiert der Variationsbereich
terrestrischer C- und N-Isotope gegeben.
(Abb. aus STADERMANN 1990)

Abb. 52:

Isotopische Zusammensetzung einzelner
interplanetarer Staubteilchen in einem 3-
Isotopen-Diagramm des Sauerstoffes.
Die meisten Staubteilchen unterscheiden
sich in ihrer Sauerstoffisotopie nicht von
den terrestrischen Werten. Eine Ausnah-
me ist das Teilchen Didius, das ein re-
fraktiires Staubteilchen ist.

(Abb. aus STADERMANN 1990)
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Sauerstoffisotope eignen sich auch, die extraterrestrische Herkunft eines Staubteilchens zu
belegen. MCKEEGAN (1987) analysierte gezielt refraktire IDPs auf ihre Sauerstoff-isotope
und fand, dass 4 von 5 refraktidren Staubteilchen nicht auf der terrestrischen Fraktionierungs-
geraden lagen, sondern, wie z.B. Chondren und refraktédre Einschliisse aus kohligen Chondri-
ten, an s angereichert sind (CLAYTON & MAYEDA 1989).

STADERMANN (1990) untersuchte auch die Li-, Mg- und Si-Isotope, fand aber keine Abwei-
chungen von den terrestrischen Isotopenverhéltnissen in den untersuchten IDPs.

Er entdeckte in ungeféhr der Hilfte der C-Typ Staubteilchen isotopische Anomalien, die als
ein Indiz fiir eine extraterrestrische Herkunft angesehen werden miissen. In der anderen Hilfte
der C-Typ Teilchen fanden sich keine Isotopenanomalien, was jedoch nicht als Indiz fiir eine
terrestrische Herkunft gelten kann.

In einigen Fillen konnte STADERMANN (1990) zeigen, dass auch die Spurenelemente als ein
Hinweis fiir die Herkunft eines IDPs herangezogen werden konnen. Es ist bemerkenswert,
dass ungefidhr 25 Elemente, deren Absolutkonzentrationen sich um mehrere Grofenordnun-
gen unterscheiden, innerhalb eines Teilchens um weniger als einen Faktor von 2 von der
chondritischen Haufigkeit abweichen. In einem solchen Falle kann auch das Elementmuster
als Hinweis auf eine extraterrestrische Herkunft angesehen werden.

Zusammenfassend kann man sagen, dass die iiblicherweise anhand ihrer Hauptelementzu-
sammensetzung klassifizierten C-Typ Staubteilchen mit groer Sicherheit extraterrestrischen
Ursprungs sind.

9 Mineralogische und chemische Besonderheiten der chondritisch
-porosen stratosphirischen Staubteilchen und Unterschiede
zu herkommlichen Meteoriten

In diesem Kapitel sollen Eigenschaften, die auf eine primitive Herkunft der feinkdrnig- chon-
dritischen Staubteilchen hinweisen, zusammengestellt werden.

Bislang wurden nur wenige Schichtsilikat-IDPs gefunden, die eindeutige verwandtschaftliche
Beziehungen zu primitiven Chondriten zeigen. Die Saponit-IDPs zum Beispiel, die den
Hauptanteil der Schichtsilikatteilchen stellen, konnten noch nicht einer der bekannten Meteo-
ritenklassen zugeordnet werden, ebenso die feinkornig- pordsen IDPs, die sogenannten
,,Chondritic-Porous-Aggregates* (CPAs). Fiir diese Teilchen ist bis heute kein Analogmateri-
al unter den herkdmmlichen Meteoriten gefunden worden. Diese Klasse der Staubteilchen
wird oft als kometares Material angesehen (LIOU & ZOOK 1996, BROWNLEE et al. 1994). So-
mit reprisentiert ein GroBteil des interplanetaren Staubes eine oder mehrere neue Klassen
extraterrestrischen Materials. Besonders bemerkenswert sind die Staubteilchen der soge-
nannten chondritisch-porésen IDP Klasse. Sie sind zum groBen Teil aus sehr feinkornigen
Aggregaten aufgebaut. Diese Aggregate bestehen aus durchschnittlich 20 nm groBen Kristal-
len von Silikaten, Eisensulfiden und Metallen, die in eine amorphe Grundmasse eingebettet
sind. Die Aggregate sind im allgemeinen rundlicher Natur, ihre Durchmesser variieren zwi-
schen ungefidhr 100 nm bis ungeféhr 500 nm. In Abb. 53 A-E sind Beispiele mikrokristalliner
Aggregate (GUs oder GEMS) aus verschiedenen Staubteilchen aufgezeigt.

Die Nomenklatur fiir interplanetare Staubteilchen und ihre Bausteine ist noch nicht festge-
schrieben. Deshalb konnen verschiedene Bearbeiter die gleichen Lithologien mit unterschied-
lichen Bezeichnungen versehen. Im folgenden Text sollen diese feinkornigen Bausteine als
,,Granular Units“ (GUs) bezeichnet werden.

Die meisten feinkornigen Staubteilchen enthalten eine groBere Anzahl an Kristallen silikati-
scher Minerale und Eisensulfide, die in der GroBenordnung von 50 nm bis zu 1 pm liegen.
Eine Kohlenstoffmatrix scheint sowohl die groferen silikatischen Komponenten als auch die
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Abb. 53: TEM-Aufnahmen typischer CP-IDPs.

A: Das Teilchen besteht zum grofsten Teil aus GUs .

B: In diesem Clusterteilchen finden sich Klumpen von reinem Kohlenstoff.

C: Forsterit in einer Grundmasse von GUs.

D: Dieses Teilchen besteht fast ausschlieflich aus feinkornigen Aggregaten.

E: Dieser Bereich des Staubteilchens enthdilt einen relativ grofien Anteil an Olivinen,
Pyroxenen und Eisensulfiden, die in die Matrix aus GUs eingebettet sind.
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Tab. 18: Beispiele fiir primitive chondritische Staubteilchen.

Teilchen- Cluster- |Kern- |Olivinzusammen- | Prozentualer
nummer nummer |Sspuren |setzung Anteil an GUs
(mol% Fa)
L.2005E33 26 n.d. 3-22 60-80%
L.2006A25 3 + 1-25 80%
U2034*A2 + 1-32 10-20%
U2015*B2 + 0.1-28 20-30%
1.2006B15 14 + 0.1-15 30-40%
L2005E41 28 n.d. n.d. 80%-90%
W7029*B1 + 0.1-22 80%
L2006A11 4 nd.  [9-13 80%
1.2005D35 19 + 0.5-27 80-90%
L.2005C19 17 n.d. 8-24 70%
W7029*A27 n.d. 3-24 80-90%
Nero n.d. fi.d. 90-95%
W7027B7 n.d. n.d. 80-90%
n.d. = not detected (nicht gefunden, konnen aber jedoch vorhanden sein)

mikrokristallinen Aggregate zusammenzuhalten. Allerdings wurden auch Kohlenstoffklum-
pen gefunden, die klar von der Kohlenstoffmatrix abgegrenzt werden kénnen (Abb. 53B).

In der folgenden Tabelle sind Beispiele fiir typische CP-IDPs gegeben. Sie bestehen iiberwie-
gend aus den feinkornigen Aggregaten (GUs). In etwa 50% aller Teilchen wurden Kernspuren
in den Silikaten gefunden.

Da Staubteilchen dieses Typs in ihrer Struktur und Chemie ginzlich verschieden sind von
jedem bekannten meteoritischen Material, sollen im folgenden einige Unterschiede zu Meteo-
riten herausgestellt und die besonderen Merkmale dieser Staubteilchen betont werden.

AuBer den Angaben in Tabelle 18 zeigen Partikel dieses Typs im Mittel niedrige Heliument-
gasungstemperaturen bei gleichzeitig hohen Gehalten an *He. Die Zn/Fe-Verhiltnisse der Typ
I-Staubpartikel sind ungeféhr chondritisch, auf jeden Fall ist Zn nicht deutlich verarmt.

Eine Reihe von Beobachtungen deutet darauf hin, dass die feinkdrnig-pordsen Staubteilchen
im Laufe ihrer Entwicklungsgeschichte keine oder wenige Prozesse erfahren haben, die zu
ihrer mineralogischen oder chemischen Veridnderung fiihrten. Deshalb sind diese Teilchen
einzigartig im Vergleich zu anderer meteoritischer Materie. Einige besonders wichtige Eigen-
schaften sind im folgenden zusammengefasst.

Das Vorhandensein von Kernspuren in Silikaten

Nicht equilibrierte Mineralzusammensetzungen

Chondritische Zusammensetzung im Hinblick auf Haupt-und Spurenelemente
Hohe Kohlenstoffgehalte

Hohe Porositit und niedrige Dichte

GUs, die primitiven Bausteine der CP-IDPs

Spurenelementanreicherung volatiler Elemente im Vergleich zu CI-Chondriten

9.1 Kernspuren in Silikaten
Das Vorhandensein von Kernspuren in Silikaten der Staubteilchen bestétigt vor allem ihre

extraterrestrische Herkunft. AuBerdem erlaubt das Auftreten der Kernspuren in Olivinen oder
Pyroxenen eine Abschitzung der maximal erlittenen Temperatur beim Eintritt des Teilchens
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in die Erdatmosphire. Denn nach den Ergebnissen von FRAUNDORF et al. (1982b) werden die
Kernspuren in Silikaten bei Temperaturen oberhalb von ungefihr 600°C ausgelscht.

Die Beobachtung von Kernspuren in ca. 50% aller primitiven, feinkdrnigen Staubteilchen
spricht fiir eine durchschnittliche Eintrittsgeschwindigkeit von etwa 12 km/s. Geschwindig-
keiten in dieser Groenordnung werden nicht fiir kometare, sondern fiir asteroidale Teilchen
erwartet (LOVE & BROWNLEE 1991, JACKSON & Z0OOK 1992).

Abb. 54:

TEM-Aufnahme von Kernspuren in
Olivin im CP-IDP L2005D35. Die
Existenz  dieser ,solar flare
tracks” in Silikaten gibt eine
Obergrenze der Aufheizung in der
Atmosphiire von ungefihr 600°C
(FRAUNDORF et al. 1982b). Die
Kernspurdichte dieses Olivins ldsst
sich durch eine Bestrahlungsdauer
von ungefihr 1 O’ Jahren erkliiren.
Dies ist die Zeitspanne fiir den
Transit der Staubteilchen aus dem
Asteroidengiirtel zur Erde.

Lénge des Olivins 400 nm.

Voraussetzung fiir das Uberleben der Kernspuren in Clusterteilchen ist eine relativ langsame
Eintrittsgeschwindigkeit. Als Cluster werden Ansammlungen von IDPs auf den Kollektoren
bezeichnet, die durch Auseinanderbrechen der urspriinglichen Partikel zustande kamen
(FLYNN 1989). Alle in Tabelle 18 aufgefiihrten Staubteilchen mit Kernspuren sind Fragmente
eines groBeren Teilchens, das beim Auftreffen auf den Kollektor zerbrach.

Die Anwesenheit von Kernspuren in Silikaten kann eine Hilfe sein, um zwischen Teilchen zu
unterscheiden, die beim Eintritt in die Atmosphére stark aufgeheizt wurden, und solchen Teil-
chen, die bereits auf dem Mutterkorper z. B. durch Metamorphose, thermisch beeinflusst
wurden. Metamorphe Staubteilchen werden die normale Kernspurdichte zeigen, die sie beim
Transit vom Mutterkorper zur Erde erfahren haben, wihrend die Kernspuren in Teilchen, die
in der Atmosphire stark aufgeheizt wurden, ausgeldscht sind.

Die Kernspurdichte gibt uns einen Anhaltspunkt iiber die Bestrahlungsdauer der Teilchen. Die
Kernspurdichte des Olivinkristalls in Abb. 54 betrigt ungefihr 2 x 10'° Kernspuren/cm” und
liegt damit in der GroBenordnung, wie sie in anderen Staubteilchen gefunden wurde
(BRADLEY et al. 1984b, BRADLEY 1994b).

9.2  Unequilibrierter Mineralbestand in chondritisch-pordsen Staubteilchen

Die chemische Zusammensetzung im Hinblick auf Fe/Mg-Verhiltnisse von Olivinen und Py-
roxenen chondritischer, feinkorniger Staubteilchen ist bereits in Abb. 26 wiedergegeben. Die-
se Vertreter sind charakteristisch fiir den Typ I-Staubteilchen. Die Fe- und Mg-Gehalte von
Olivinen und Pyroxenen in diesen Teilchen sind sehr variabel und liegen zumeist zwischen
Fe/Fe+Mg-Verhiltnissen von 0 bis 35, wobei die Mg-reichen Olivine und Pyroxene zahlen-
miBig dominieren.

Die variable chemische Zusammensetzung der mafischen Silikate in diesen Staubteilchen ist
ein wesentlicher Hinweis auf die primitive Natur dieses extraterrestrischen Materials. Eine
thermische Beanspruchung, die einen Austausch von Fe und Mg zwischen den mafischen
Silikaten verursacht hitte, hat somit wahrend der Entwicklungsgeschichte dieser Staubteil-
chen von Typ I keine entscheidende Rolle gespielt.
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Tab. 19: Fayalit und Ferrosilitgehalte in mafischen Mineralen von IDPs.

Typel

icle fa (mol %) fs (mol %) racks LIME
U2015*B2 0.1-28 1-31 + +
U2015D21 3-55 0.3-23 - +
U2015SE3 0.7-37 1-14 - -
U2015F1 0.34 0.4-20 - +
U2022G7 - 1.5-11 + + (px)
U2034*A2 1-32 0.1 + +
W7013G6 0.1-21 3-8 + +
W7027H14 0.4-26 0.1-18 - + (px)
W7029*A 3-24 3-17 - +
W7029*B1 0.1-22 1.4-6 + +
L2005E33 3-22 2-11 s =
L2006A25 1-27 - + +
L2006B15 0.1-19 24 + +
L2005E41 0.2-29 0.1-11 - +
L2006A11 9-13 7 - -
L2005D35 0.5-30 0.1-18 + +
Type O
U2015C24 10.8 + 2.2 22.0+3.5 - -
U2015D22 81+1.5 24 +0.2 - -
W7013D12 13.2 + 3.0 4.1 +4.0 - + (px)
W7013G1 25+1.0 - - -
Type 1
W7013E17 24 + 04 2,2 0.2 -
W7027H10 4.1 £ 09 3.8 +0.8 - -
U2015D16 4.3 +22 4.2 + 1.1 - -
U2015C16 6.9 + 0.5 54 + 0.6 + -
W7027E6 12.6 + 3.2 11.2 + 1.5 - -
L.2005D28 13.2 + 25 123 +2.0 -
W7028*C2 15.2 + 1.5 12.8 + 1.8 - -
W7013E9 18.1 + 2.4 13.1 + 2.0 one grain found | -

Aus Tabelle 19 wird er-
sichtlich, dass es drei Ty-

pen von interplanetaren
Staubteilchen  gibt.  Sie
konnen aufgrund ihrer

Fe/Fe+Mg- Verhiltnisse in
koexistierenden mafischen
Silikaten unterschieden
werden.

Es handelt sich hierbei um
die Typ I-Staubteilchen mit
einer weiten Variation der
Fe/Mg-Verhiltnisse in Oli-
vinen und Pyroxenen, wie
z.B. IDP U2015*B2. Das
Teilchen ist ein typischer
Vetreter dieser Gruppe mit
Kernspuren in Silikaten,
einer hohen Porositit, ei-
nem hohen Anteil an mi-
krokristallinen Aggregaten
und zahlreichen Mn-
reichen Forsteriten. Diese
Mn-reichen Olivine wur-
den bis auf eine Ausnahme
(W7013E9) nicht in equili-
brierten Staubteilchen an-

getroffen. Die Zusammensetzung der LIME Olivine ist bemerkenswert, da der Mn-Gehalt
dieser Forsterite den Eisengehalt iiberschreitet. Olivine mit einer d@hnlichen chemischen Si-
gnatur sind auf der Erde sehr rar und nur in Skarnmineralisationen anzutreffen. Ein derartiger
Bildungsmechanismus fiir Forsterite in IDPs kann jedoch sicher ausgeschlossen werden.

Ein zusitzlicher Hinweis fiir die primitive Natur der Typ I-Staubteilchen ist das Auftreten von
Forsterit in Kontakt zu reinem Siliziumoxid, wie Abb. 55 zeigt. Diese Paragenese wurde in
einem Teilchen von Typ I (W7029*B1) gefunden. Forsterit ist nicht im Gleichgewicht mit
Si0,, und deshalb wiirde diese Mineralassoziation bei erhdhter Temperatur sofort mit der Bil-
dung von Enstatit reagieren. Die Abwesenheit eines Enstatitreaktionssaumes zwischen Forste-
rit und Siliziumoxid ist ein zusétzlicher Hinweis auf eine niedrigtemperierte Entwicklungsge-
schichte seit der Bildung dieser Mineralparagenese.
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W7029*B1 1 0.5 ym ©
SN

.

Abb. 55:

TEM-Dunkelfeld Abbildung eines CP-IDPs. Es sind feinkornige Bereiche (,,GU*) zu erken-
nen, in die grofiere Kristalle eingestreut sind. Der Forsterit im Zentrum ist in direktem Kon-
takt zu amorphem Siliziumoxid.

9.3  Chondritische Gesamtzusammensetzung feinkornig-poroser IDPs

Kohlige Chondrite der Klasse CI sind chemisch der solaren Zusammensetzung am néchsten
(ANDERS & GREVESSE 1989). Extraterrestrische Materie, die chemisch den CI-Meteoriten
dhnlich ist, wird als primitiv und unfraktioniert bezeichnet. Zahlreiche feinkdrnige, pordse
interplanetare Staubteilchen sind im Hinblick auf Haupt- und Spurenelemente, innerhalb eines
Faktors von zweli, chondritisch zusammengesetzt. Ein exzellentes Beispiel fiir chondritische
IDPs sind die drei Teilchen in Abb. 56, die sowohl mit PIXE als auch mit SXRF gemessen
wurden.

Ein anderes gutes Beispiel ist das Staubteilchen NERO (u44-m1-7), dessen Gehalte an 25
Haupt- und Spurenelementen mit der Ionensonde bestimmt wurden (STADERMANN 1990). Das
Muster der Elementverteilung von NERO ist unfraktioniert und unterscheidet sich nicht von
der Zusammensetzung der CI-Chondrite. Mineralogische Untersuchungen gruppieren NERO
in die Klasse der CP-IDPs. Das Elementmuster in Abb. 56 (ebenso wie das von NERO) legt
auch nahe, dass die Staubteilchen beim Eintritt in die Atmosphére nicht hoch aufgeheizt wur-
den, da volatile Elemente, mit Ausnahme von Zn in IDP L2011K1, nicht verlorengingen.
Spurenelementgehalte verschiedener interplanetarer Staubteilchen werden im Detail in Kapi-
tel 7.3 diskutiert.
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9.4  Kohlenstoffgehalte feinkornig-poroser Staubteilchen

Ein wichtiges Merkmal zur Unterscheidung kohliger Chondrite von gewdhnlichen Chondriten
ist der hohe Kohlenstoffgehalt der kohligen Chondrite. Der Gesamtkohlenstoffgehalt nimmt
unter den kohligen Chondriten von 0.5 Gew% in CV3-Chondriten iiber CO3-, CM2- zu CI-
Meteoriten, bis zu einem Gehalt von 3.4 Gew% zu. Die Meteorite des Typs CI haben unter
allen Meteoritenklassen den hochsten Kohlenstoffgehalt. Der Anteil des Kohlenstoffs liegt
jedoch immer noch um einen Faktor 10 unter dem solaren Wert. Da Meteorite im Vergleich
zum solaren Wert kleinere C/Si-Verhiltnisse aufweisen, wire es moglich, dass Kometen ho-
here C/Si-Verhiltnisse besitzen.

Es wurde gezeigt, dass Kohlenstoff-, Stickstoff- und Sauerstoffgehalte des Kometen Halley
nahe bei den solaren Werten liegen (GEISS 1987). Die Héufigkeit des Kohlenstoffs und seine
molekulare Zusammensetzung (CLEMETT et al. 1993) ist somit ein wichtiger Hinweis fiir die
Einordnung jeglicher meteoritischer Materie. Die Anreicherung der volatilen Elemente in
kometarer Materie, verglichen mit den Gehalten in Meteoriten, spricht fiir eine primitive Na-
tur der Kometen im Vergleich zu den mehr oder weniger chemisch verénderten Asteroiden
(ALLAMANDOLA et al. 1987, BRADLEY et al. 1984a).

Eine Reihe von interplanetaren Staubteilchen wurde auf ihren Gehalt an Kohlenstoff unter-
sucht (SCHRAMM et al. 1989, KELLER et al. 1995, 1996, THOMAS et al. 1993a,b, 1996 und
unveroffentlichte Daten). Die Kohlenstoffgehalte einiger IDPs werden in Abb. 57 mit der
Hiufigkeit von Kohlenstoff in CI-Meteoriten verglichen. In einigen extraterrestrischen
Staubteilchen ist der Kohlenstoff bis zu 10-fach iiber den chondritischen Wert angereichert.
Wenn der Kohlenstoffgehalt als MalB3stab fiir die ,,Primitivitédt der Staubteilchen gelten kann,
dann stellen zumindest die kohlenstoffreichen Teilchen, dhnlich wie die Kometen, unverin-
dertes Material des frithen Sonnensystems dar. Ein besonders gutes Beispiel fiir ein kohlen-
stoffreiches Staubteilchen gibt die Abbildung 58.
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Abb. 58

Dieses Partikel ist ein Fragment eines grofieren Clusterteilchens (Cluster 28) von Kollektor
L2005. Der Gesamtkohlenstoffgehalt des Fragmentes liegt bei ungefdhr dem 6fachen des
chondritischen Wertes. Die Karte des Staubteilchens zeigt, dass ein grofler Anteil dieses
Schnittes aus Kohlenstoffphasen besteht (hellgraue Bereiche). Die hohen Kohlenstoffgehalte
der CP-IDPs werden oft als Argument fiir eine kometare Herkunft benutzt.

(Abb. aus THOMAS et al. 1993c)
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9.5 Dichte und Porositit von IDPs und Meteoroiden

VERNIANI (1967, 1969, 1973) ermittelte die Dichte von Meteoroiden mit einer Masse von 107
bis 1 g anhand der Leuchterscheinungen. Der Mittelwert der Dichten liegt unter 1 g/cm®. Die
ermittelten Dichten streuen aufgrund der erheblichen Unsicherheiten der Messmethode iiber
einen weiten Bereich (Abb. 59).
In jlingster Zeit wurden diese Dichtebestimmungen angezweifelt, da die zugrundeliegenden
physikalischen Modelle verbessert wurden. Neuere Untersuchungen in dieser Richtung von
BABADZHANOV (1994) ergaben eine mittlere Dichte fiir Meteoroide von 3.3 g/em®. Allerdings
ist die beobachtete Variation
erheblich, und die Anzahl der
Dersuy (gem) beobachteten Fille relativ ge-
e ring. Die Dichten variieren von
<1 g/em® bis zur Dichte von
| Stein-Eisenmeteoriten (5-8
g/em?®). Neuere Studien zeigen,
AL B N 1 dass in der Mehrzahl der Fille
die beobachteten Dichten mit
- denen von Meteoriten verschie-
denster Klassen iibereinstimmen
sk . (Tab.20).

0-01 01

-13

Percentage of radio meieors

Abb. 59: Dichteverteilung von
Meteoroiden  anhand  ihrer

5 7 L i 2 Leuchterscheinungen.
e Bk (Abb. aus VERNIANI 1973)

Tab. 20: Dichten von Meteoroiden (BABADZHANOV 1994).

Die Dichte ist

Numbers of meteoroids of Mean !
Shower Parent different densities (g/cm™) All density  eine  grundlegen-
body 3 de physikalische
% 2 25 on B ki GroBe  interpla-
Perseids P/Swift-Tutlle 2 4 5 27 8 4 3.8 netarer Staub-
Leanids P/Tempel-Tutlle 1 5 1 2 1 10 2.5 teilchen. Sie ist
Geminids Phaethan = = 1 2 6 9 5.9 g i g
w a-
2 Cygnids 2 . = g sl 2 B ein wichtiger P
Quadrantids P/Machholz - 2 - 1 1 4 33 rameter zur Be-
0 Aquarids P/Machholz - = 1 4 5 10 5.3 rechnung der
i e 1 = = &5 <= 4 &7 Aufheiztempera-
Sparadic 2 1 3 11 7 24 4.

tur von IDPs
beim Eintritt in
die Erdatmosphire (LOVE & BROWNLEE 1991). Auflerdem bestimmt die Dichte die orbitale
Entwicklung und Kollisionswahrscheinlichkeit der Staubteilchen und beeinflusst die Wirkung
von Mikrometeoritenkollisionen mit Raumfahrzeugen.

LOVE et al. (1994) prisentieren eine umfangreiche Studie zur Dichte von 150 IDPs in der
GroBenklasse von 5-15 pm. Frithere Laboruntersuchungen zu diesem Thema wurden z.B. von
FRAUNDORF et al. (1982a), MACKINNON et al. (1987), FLYNN & SUTTON (1988, 1990),
ZOLENSKY et al. (1989) und RIETMEUER (1993b) durchgefiihrt. Die bisher ermittelten Dichten
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fiir interplanetare Staubteilchen variieren von ungefihr 0.1 g/cm® (RIETMELER 1993b) bis zu
34 g/c:m3 (FLYNN & SUTTON 1990). Die Dichten der 150 ungeschmolzenen IDPs aus der Ar-
beit von LOVE et al. (1994) variieren von 0.3 g/cm® bis zu 6.2 g/cm®, mit einem Mittelwert
von 2.2 g/lem® (Abb. 60).

18 }_.l T I ret rl LS rl gL | L [ T ]_l'
18 — Unmelted IDPs —
- Hatched=Chondritic
2 14 ? Empty=Sulfide—Rich —: Abb. 60:
T 12| -t Histogramm der Verteilung der
” - - Dichten von 150 IDPs. (Abb.
8 10 — ] aus LOVE et al. 1994)
5 s .
B 8 fr—— —
[V
2 : -
g 68— —
Z i - . Die von LOVE et al. (1994) er-
i i o mittelte Dichte-verteilung an
2 : .| 150 stratosphérischen Staub-
. teilchen stimmt nicht mit den
0 ................

3 4 5 p Daten von FLYNN & SUTTON
Density, g/cm’ (1990) iiberein. Sie fanden eine
bimodale Dichteverteilung. Eine
Gruppe von Staubteilchen zeigt
eine Dichte von ungefihr 2 g/cm®, und eine zweite Gruppe weist eine auffillig niedrige
Dichte von <1 g/cm® auf. Diese unterschiedliche Dichteverteilung konnte durch einen Aus-
wahleffekt, der sehr pordse Teilchen bevorzugt, begriindet sein. Auerdem wurden in der Pu-
blikation von FLYNN & SUTTON nur 25 Teilchen beriicksichtigt, so dass die nicht reprisentati-
ve Dichteverteilung aufgrund der geringen Zahl der gemessenen Teilchen zustande gekom-
men sein kann.
Durch die Entwicklung der Ultradiinnschnittprdparation stratosphérischer Staubteilchen wur-
den die analytischen Moglichkeiten verbessert. Die Anfertigung und Auswertung serieller
Diinnschnitte erlauben dariiber hinaus Riickschliisse auf die Struktur und Porositit von
Staubteilchen. MACKINNON et al. (1987) setzten die Bildanalyse zur Ermittlung der Porositit
eines chondritischen Staubteilchens ein. Sie fanden eine Porositdt von ungefihr 90%, ver-
gleichbar mit den Daten von BRADLEY & BROWNLEE (1986). Die anhand der TEM-Schnitte
ermittelten Porosititen sind deutlich hoher im Vergleich zu einer durchschnittlichen Porositit
von 40%, wie sie von LOVE et al. (1994) berechnet wurde. Aufgrund ihrer Daten scheinen
Porosititen >70% die Ausnahme zu sein. Die eher niedrige Porositdt von IDPs wird auch
durch eine Studie von CORRIGAN et al. (1997) bestitigt. 90% der untersuchten Staubteilchen
wiesen Porositdten kleiner als 15% auf. Auch STRAIT et al. (1995) ermittelten eine niedrige
Porositit in einem IDP. Da das analysierte Teilchen jedoch ein Fragmente eines grofleren
Aggregates sein kann, das beim Aufprall zerbrach, ist mit einer héheren intrafragmentalen
Porositédt und einem geringen Zusammenbhalt typischer Clusterteilchen zu rechnen.
Die mittleren Dichten fiir ungeschmolzene stratosphirische Staubteilchen sind deutlich nied-
riger, verglichen mit den Dichten chondritischer Meteorite (2.2 g/lcm® gegeniiber 3.0 glem’).
Die niedrigere mittlere Dichte der IDPs ist durch eine hohere Mikroporositidt der IDPs im
Vergleich zu den chondritischen Meteoriten zu erkldren. Das bedeutet, dass die sogenannten
Cluster-IDPs durch Dichten <2 g/cm® ausgezeichnet sind.

~
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9.6  GUs, die primitiven Bausteine der CP-IDPs

Die feinkdrnigen Staubteilchen bestehen iiberwiegend aus rundlichen Einheiten, die in einer
amorphen silikatischen Matrix winzige Kristallite enthalten. Vergleichbare Lithologien sind
in Meteoriten nicht bekannt. Die feinkornigen Aggregate wurden schon als ,tar-balls*
(BRADLEY 1988 ), ,.granular units“ und ,,polyphase units“ (RIETMEUER 1989) oder als
,,GEMS* (BRADLEY 1994a,b, 1995a,b) und als ,,microcrystalline aggregates bezeichnet
(BRADLEY 1991, 1994a). Es gibt sogar Hinweise fiir eine interstellare Herkunft der Silikate
dieser primitiven Bausteine, die jedoch einer Bestitigung durch Isotopenanalysen bediirfen
(BRADLEY 1994b, BRADLEY & IRELAND 1996). Aufgrund der Grofe der individuellen Kri-
stalle von maximal 50 nm gelingt es in den meisten Fillen nicht, eindeutige chemische Zu-
sammensetzungen einzelner Kristalle zu bestimmen. Die mittlere chemische Gesamtzusam-
mensetzung einer groferen Anzahl von GUs konnte jedoch ermittelt werden. Sie unterschei-
det sich von der Zusammensetzung der CI-Meteorite (Abb. 61). Die Mg/Si- und Fe/Si-
Verhiltnisse der GUs liegen néher an den entsprechenden Elementverhéltnissen im Staub des
Kometen Halley als an der solaren Zusammensetzung (KLOCK & STADERMANN 1994). Dies
konnte ein Hinweis darauf sein, dass Staubteilchen dieses Typs bzw. die ,,GU“-Bausteine
verwandtschaftliche Beziehungen zu kometarem Staub aufweisen. Allerdings muss ein-
schrinkend gesagt werden, dass es zur Zeit nicht klar ist, welche Prozesse fiir die nicht-
solaren Mg/Si-und Fe/Si-Verhéltnisse in kometarem Material verantwortlich sind. Die uner-
warteten Elementverhéltnisse der GUs und des kometaren Staubes bediirfen zusitzlicher Be-
stitigung. Zum einen sind die Daten von Komet Halley mit gro3en Fehlern behaftet, und zum
anderen zeigte sich, dass die Zusammensetzung der GUs erheblich variierte (BRADLEY &
IRELAND 1996).

Atomic abundances of solar system objects
3
ol Mg/Si Fe/Si

0.5
04 -

0.3

0.2

0.1

*GU" = Granular Units
H = comet Halley dust .
Cl = CI carbonaceous chondrite composition

Abb. 61:
Vergleich der Mg/Si- und Fe/Si-Verhdiltnisse in GUs und CI-Chondriten mit der solaren Zu-
sammensetzung. Die gestrichelte Linie entspricht der solaren Zusammensetzung.
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9.7  Gehalte volatiler Elemente in Cluster-IDPs im Vergleich zu CI-Chondriten

Da die Hauptelementgehalte der IDPs in den meisten Fallen nahe dem chondritischen Wert
sind, liegen auch die Spurenelementgehalte normalerweise in chondritischen Héufigkeiten
vor. Allerdings wurden einige anomale Elementgehalte gefunden, und diese umfassen sowohl
Anreicherungen als auch Verarmungen an bestimmten Spurenelementen (s. Kap. 7.2).

12 Intact Large IDPs vs. 5 Norm-Zn Cluster Frags.

100 :
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Abb. 62:

Anreicherung volatiler Elemente in Cluster-IDPs. Die Daten sind auf CI-Chondrite und auf
Fe normiert. Die groflen IDPs sind Schichtsilikat-IDPs und die Clusterteilchen sind haupt-
sdchlich CP-IDPs. (Abb. von G. J. FLYNN, pers. Mitteilung)

Abweichungen von den normalen chondritischen Haufigkeiten zeigen besonders die volatilen
Elemente. Zu dieser Gruppe zéhlen vor allem Cu, Ga, Ge, Se, Zn und Br. Es wurden von ver-
schiedenen Autoren Anreicherungen der volatilen Elemente in interplanetaren Staubteilchen,
verglichen mit den Gehalten in CI-Chondriten, gefunden (VAN DER STAP et al. 1986, FLYNN &
SUTTON 1992a,b, FLYNN et al. 1993b, 1996b, SUTTON 1994, JESSBERGER et al. 1992,
BOHSUNG et al. 1995, ARNDT et al. 1996). Die volatilen Elemente von Cu bis Zn scheinen in
vielen Staubteilchen dieses Typs gegeniiber dem CI-Wert um den Faktor 2-3 angereichert zu
sein (Abb. 62).

Dieses Anreicherungsmuster der volatilen Elemente ist ungefdhr komplementidr zur Verar-
mung volatiler Elemente in CM2-Meteoriten. Falls dieses Muster sich bewahrheitet, dann
wiren die CP-IDPs die einzige bekannte Klasse extraterrestrischen Materials mit einer Anrei-
cherung volatiler Elemente im Vergleich zur solaren Héufigkeit. Dies wire duflerst bemer-
kenswert, denn das Ausgangsmaterial aller bekannten Meteorite hatte die volatilen Elemente
bei der Akkretion der Mutterkorper der Meteorite bereits verloren. Da man annimmt, dass die
Meteorite aus dem Asteroidengiirtel (d.h. rel. nahe der Sonne) stammen, entspricht es durch-
aus den Erwartungen, wenn sich herausstellen sollte, dass kometarer Staub, dessen Bildungs-
ort das duBere Sonnensystem ist, erhohte Gehalte an volatilen Elementen aufweist.
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10  Interpretation der Gehalte volatiler Elemente in IDPs

Die Unterschiede in den Spurenelementgehalten zwischen IDPs und CI-Meteoriten kénnen
folgendermalen interpretiert werden:

Is Stratosphérische Staubteilchen reprasentieren ein primitives extraterrestrisches
Material, das bislang unter den Meteoriten nicht bekannt ist.

2. IDPs stellen nur die feinkornige Fraktion meteoritischer Materie dar.

3. Die Zusammensetzung der Staubteilchen war urspriinglich chondritisch und wurde

durch Prozesse in der Atmosphére veréndert.

Falls die stratosphérischen Staubteilchen unveridndertes Material aus dem friilhen Sonnensy-
stem darstellen, dann deuten die Gehalte der volatilen Elemente in CP-IDPs darauf hin, dass
diese Staubteilchen primitiver sind als alle kohligen Chondrite; zum einen, da sie keiner wéss-
rigen Umwandlung unterlagen und zum anderen aufgrund der Anreicherung der volatilen
Elemente. Wegen dieser Anreicherung volatiler Spurenelemente wird vermutet (FLYNN et al.
1993b, 1996b), dass die genannten Partikel ein neues, bislang unter den Meteoriten nicht be-
kanntes, volatilreiches Material darstellen. Einschrankend muss allerdings gesagt werden,
dass die Analyse einzelner IDPs nicht in allen Fiéllen die prdatmosphérische Zusammenset-
zung wiedergeben muss. Durch Verluste volatiler Elemente beim Autheizen, durch Kontami-
nation in der Atmosphére oder bei der Probenpriparation kann die urspriingliche chemische
Signatur verdndert werden (JESSBERGER et al. 1992, ARNDT et al. 1996, BOHSUNG et al.
1995). Zusammen mit mineralogischen Untersuchungen an IDPs liefern uns die Spurenele-
mentgehalte einzelner Teilchen allerdings Informationen iiber die thermische Beanspruchung
und iiber die atmosphirische Kontamination der Partikel. Einige Anreicherungen, wie z.B.
von Ga, Ge, Se, Rb, As, Sc, Co, Y und Zr sind eventuell durch eine Uberschéitzung des Mit-
telwertes zu erklédren, da die gemessenen Gehalte nahe der Nachweisgrenze sind und in vielen
Partikeln diese Elemente nicht nachgewiesen werden konnten. Derartige analytische Artefakte
sollten ausgerdumt werden, bevor von einer eindeutigen primordialen Anreicherung volatiler
Elemente in IDPs ausgegangen werden kann. Allerdings scheint es echte Anreicherungen
gewisser Elemente in IDPs zu geben, wie Abb. 56 zeigt. Es wiire jedoch noch zu kldren, ob
solche Effekte durch die Heterogenitit der Staubteilchen erkldrt werden kdnnen.
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Abb. 63:

Anreicherung volatiler Elemente in IDPs. Die Anreicherung ist vor allem bei Elementen of-
fensichtlich, die in geringer Konzentration in den IDPs vorliegen. Eine eindeutige Korrelati-

on mit der Kondensationstemperatur ist dagegen nicht erkennbar. (Abb. aus ARNDT et al.
1996)
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Es gibt auBer den erwéhnten Einschrinkungen noch das Problem der Auswahleffekte. IDPs
konnten einfach nur Bruchstiicke der Matrix von Meteoriten repriasentieren, da dieses Materi-
al fragiler ist als Chondren und Silikatbruchstiicke, und daher aufgrund seiner GréBe in der
Lage ist, den Eintritt in die Erdatmosphére zu iiberstehen. Allerdings konnten mineralogische
und chemische Untersuchungen der Saponit-IDPs keine eindeutigen verwandtschaftlichen
Beziehungen zu primitiven Chondriten aufdecken (THOMAS et al. 1991, FLYNN et al. 1994)
und tiberrschend wenige Schichtsilikat-IDPs zeigen klare Affinititen zu CI/CM-Chondriten.
Beim Eintritt in die Erdatmosphére kann eine weitere Auswahl getroffen werden, indem nur
die relativ langsamen, nahe der Ekliptik befindlichen Teilchen unveréndert in die Atmosphire
eintreten. Auflerdem ist es moglich, dass Meteorite, mit einer Porositdt und einer Stabilitit
von Staubteilchen, den Eintritt in die Atmosphére nicht als intakte grole Korper iiberleben
konnen.

Als Quellen chemischer Verdnderungen oder Kontamination kommen folgende Ursachen in

Frage: 1s Aufheizung beim Eintritt in die Atmosphére
2 Kontamination in der Atmosphére
B Kontamination auf dem Kollektor

10.1 Aufheizung beim Eintritt in die Erdatmosphire

Von verschiedenen Autoren wurden Modelle zur Abschitzung der Aufheizung von Mikro-
meteoriten beim Eintritt in die Erdatmosphére entwickelt (WHIPPLE 1950, FRAUNDORF 1980,
FLYNN 1989, LoVvE & BROWNLEE 1991). Die Simulationen berechnen die Tempera-
turentwicklung eines kleinen Teilchens als Funktion der Zeit in Abhéngigkeit von Grofe,
Dichte, Eintrittsgeschwindigkeit und Eintrittswinkel.

Durch die Aufheizung in der Atmosphére kann es nur zum Verlust von einigen volatilen Ele-
menten in den Staubteilchen kommen. Der Verlust von Zink in stratosphérischen Staubteil-
chen kann nach FLYNN et al. (1992) und KLOCK et al. (1992b) als ein wertvoller Indikator fiir
den Aufheizprozess betrachtet werden. Es wurde von verschiedenen Autoren experimentell
gezeigt, dass beim Aufheizen von Meteoriten volatile Elemente verlorengehen (WULF &
PALME 1991, IKRAMUDDIN & LIPSCHUTZ 1975). Diese Experimente umfassen Zeitrdume von
Stunden und Tagen, aber auch bei Aufheizdauern von wenigen Sekunden kann bereits ein
Verlust volatiler Elemente in kleinen Meteoritenpartikeln nachgewiesen werden (KLOCK et al.
1994, GRESHAKE et al. 1994a,c). Die beobachtete Verlustsequenz in stratosphérischen Staub-
teilchen unterscheidet sich etwas von der Reihenfolge der Verarmung volatiler Elemente im
Experiment. Diese Diskrepanz kann z.B. durch unterschiedliche Wirtsphasen der Spurenele-
mente in IDPs und in Meteoriten erklart werden.

Durch in-situ Aufheizung beim Analysieren mit Synchrotonrontgenstrahlung konnte gezeigt
werden, dass ein Grofiteil des Broms in stratosphérischen Staubteilchen nur oberfléchlich ge-
bunden ist und daher mit ziemlicher Sicherheit aus atmosphérischen Quellen stammt (FLYNN
et al. 1996a). Neuere Experimente mit stratosphérischen Staubteilchen bestétigen, dass die
hohen Bromgehalte durch atmosphérische Kontamination zu erkldren sind (ARNDT 1997).

Da kometare Staubteilchen durchschnittlich stirker erhitzt werden als asteroidale Staubteil-
chen, konnten wir erwarten, dass chemische Unterschiede zwischen stark aufgeheizten und
schwach aufgeheizten Partikeln die unterschiedlichen Quellen widerspiegeln.

Eine andere Methode, die Aufheizgeschichte eines Teilchens zu bestimmen, ist seine stufen-
weise Aufheizung und parallele Analyse von Edelgasen. So haben NIER (1994) und
BROWNLEE et al. (1994) gezeigt, dass die atmosphérische Aufheiztemperatur eines Staubteil-
chens anhand der Entgasungskurve von “He abgeschitzt werden kann und es damit letztend-
lich moglich ist, kometare und asteroidale Teilchen zu unterscheiden.
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Abb. 64:

Entgasungskurven von interplanetaren Staub-
teilchen. Die Entgasungstemperaturen konnen
von Teilchen zu Teilchen deutlich verschieden
sein. Teilchen 32 hat eine mittlere Entgasung-
stemperatur von 420°C wihrend die Tempe-
ratur zur He-liumfreisetzung bei Teilchen 19
deutlich hoher-liegt. Diese Unterschiede kon-
nen z.B. durch die thermische Vorgeschichte
des Teilchens verursacht werden. (Abb. aus
NIER 1994)

Total “He

Fraction

Power (Watts)

Bei den Untersuchungen iiber die Edelgasgehalte interplanetarer Staubteilchen stellte sich
heraus, dass die Entgasungstemperaturen von Helium zwar meist in der gleichen Gréf3enord-
nung lagen, aber von Teilchen zu Teilchen doch stark variieren konnen (NIER & SCHLUTTER
1990, 1992a,b, 1993). Die beobachteten minimalen Entgasungstemperaturen lagen bei unge-
fahr 500°C, wihrend die hochsten Entgasungstemperaturen oberhalb 800°C lagen. Zum Teil
konnten diese unterschiedlichen Temperaturen durch die unterschiedliche Beschaffenheit der
Tragerphasen der Edelgase erkldrt werden. Aber anhand von Aufheizexperimenten konnte
gezeigt werden, dass die Temperaturgeschichte der Staubteilchen einen wesentlichen Einfluss
auf das Entgasungsverhalten hat. Staubteilchen, die ihren Gehalt an Helium erst bei hohen
Temperaturen abgeben, sind, wie Abb. 65 zeigt, mit groBer Sicherheit beim Eintritt in die
Atmosphire bereits relativ hoch erhitzt worden. Wenn verschiedene Aufheizindikatoren wie
die “He-Entgasungstemperatur, der Zinkgehalt und mineralogische Beobachtungen an indivi-
duellen Staubteilchen in die gleiche Richtung deuten, dann kénnen wir mit Sicherheit stark
aufgeheizte IDPs identifizieren.

Abb. 65:

Darstellung des Einflusses

der Aufheizgeschichte auf die

§ W Heliumentgasungstemperatur.
8 Der erste Aufheizvorgang
g 08 *He (total) wurde bei ungefihr 550°C
E beendet. Beim zweiten Auf-
= 0.6 heizen begann die Helium-
z freisetzung erst oberhalb der
go‘,“_ ] Tempe?ratur, die den ersten
- { /fe—*He (2nd heating) AL'tfhezzvo‘rgang beendete.
€ 02 i Die Heliumentgasungskurve
= fiir den zweiten Schritt, als
2 ; ; 2 : : gestrichelte Linie sichtbar

0 1 5 3 4 Watts gemacht, ist deutlich zu ho-

290 510 690 840 965 1060 1100 'C herer Temperatur verscho-
ben. (Abb. aus NIER &

SCHLUTTER 1993)
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10.1.1  Aufheizexperimente zur Simulation des Aufheizvorganges von IDPs
beim Eintritt in die Erdatmosphére

Ein groBer Anteil der interplanetaren Staubteilchen wurde beim Eintauchen in die Atmosphi-
re erhitzt, wodurch die urspriingliche mineralogische und chemische Zusammensetzung modi-
fiziert wurde. Der Grad der thermischen Beeinflussung ist jedoch weitestgehend unbekannt,
da jedes Teilchen im Prinzip seine eigenen Eintrittsparameter besitzt. Aus diesem Grunde ist
es wichtig, interne ,,Thermometer zu finden und zu kalibrieren, um den Grad der Aufheizung
in jedem Teilchen abschitzen zu konnen.

FRAUNDOREF et al. (1982c) fiihrten deshalb Aufheizexperimente an 10 pum grofien Staubteil-
chen und an meteoritischen Analogmaterialien durch. Zu diesem Zweck konstruierten sie ei-
nen speziellen ,,Ofen®, der es erlaubt, 10 pm grofie Teilchen fiir wenige Sekunden im Tempe-
raturbereich von 40°C bis 1100°C aufzuheizen. Die Teilchen wurden vor und nach jedem
Auftheizschritt im Transmissionselektronenmikroskop auf ihren strukturellen Aufbau hin un-
tersucht. Verschiedene neue Erkenntnisse wurden gewonnen:

10.1.1.1 Anwendung des ,,Kernspurthermometers*

In Olivinen und Pyroxenen chondritischer Staubteilchen sind oft Kernspuren (solar flare
tracks) nachzuweisen. Die Stabilitdt dieser Kristalldefekte wird durch Temperaturerh6hung
verringert, und ab einer bestimmten Temperatur werden sie ausgeloscht. TEM-Studien an
kiinstlich erzeugten Kernspuren in Olivin und Pyroxen ergaben, dass die Defekte oberhalb
einer Temperatur von 600°C-700°C nicht mehr sichtbar zu machen sind (FRAUNDORE et al.
1982b). Aus diesen experimentellen Daten kann gefolgert werden, dass interplanetare Staub-
teilchen, die deutliche Kernspuren in den Silikaten zeigen, beim Eintritt in die Atmosphére
nicht hoher als 600°C-700°C erhitzt wurden.

10.1.1.2 Aufheizexperimente mit meteoritischen Analogmaterialien

SANDFORD & BRADLEY (1989) fiihrten Aufheizexperimente an kleinen Fragmenten von Me-
teoriten (Murchison, Orgueil) durch. Die Proben wurden fiir die Dauer von ungefihr 30 Se-
kunden auf Temperaturen von 600°C-700°C, 800°C-900°C und auf 1000°C-1100°C erhitzt.
AnschlieBend wurden die Proben im TEM untersucht. Oberhalb von 800°C wurde ein Schwe-
felverlust von 50% bis 90% gemessen. Im gleichen Temperaturbereich wurden deutliche
strukturelle Verdnderungen und die Neubildung von kleinen Olivinen festgestellt. Aufgrund
ihrer Experimente kommen die Autoren zu dem Schluss, dass 10 pm grofle IDPs nur selten
auf Temperaturen iiber 900°C aufgeheizt werden. Dieser Schluss ist jedoch nicht so ohne
weiteres zuldssig, da das Ausgangsmaterial der Experimente Schichtsilikate waren, wihrend
chondritische IDPs aus wasserfreien Mineralphasen aufgebaut sind. Die experimentellen Be-
obachtungen kénnen jedoch auf die Gruppe der Schichtsilikat-IDPs angewandt werden, und
in der Tat werden in dieser Gruppe die von SANDFORD & BRADLEY (1989) beschriebenen
autheizbedingten Gefiige und Mineralphasen nur relativ selten gefunden.

10.1.1.3 Verluste volatiler Elemente

Es wurde oben bereits der Verlust von Schwefel beim Aufheizen von meteoritischer Materie
genannt. Die Spurenelementanalysen von IDPs lassen vermuten, dass neben Schwefel auch
andere volatile Elemente wie Ge, Se und Zn durch kurze Aufheizpulse in der Atmosphire
verlorengehen. Um das Verhalten volatiler Elemente beim kurzfristigen Aufheizen von me-
teoritischer Materie zu untersuchen, wurden von KLOCK et al. (1994), GRESHAKE et al.
(1994a-c) verschiedene Aufheizexperimente durchgefiihrt. An dieser Stelle soll nur erwihnt
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Werden,'_dass deutliche Verluste von S und Se und etwas geringere Verluste von Cu, Ga, Ge,
Zn (in Ubereinstimmung mit den gemessenen Spurenelementmustern von IDPs) beobachtet
wurden. Da diese Experimente hauptséachlich zur Interpretation der Gehalte volatiler Elemente
in Mikrometeoriten dienen sollten, werden diese Experimente im Detail im Kapitel II.3 iiber
Mikrometeorite beschrieben.

10.1.2 Kontamination in der Atmosphére

Beobachtungen iiber erhohte Gehalte volatiler Elemente in stratosphirischen Staubteilchen
fithrten zu einer Diskussion iiber mogliche Kontamination dieser Teilchen in der Atmosphire
(JESSBERGER et al. 1992, RIETMEIER 1993c, FLYNN 1994, BOHSUNG et al. 1994). Da extrater-
restrische Partikel in der oberen Atmosphire durch Kollision mit Luftmolekiilen abgebremst
werden, konnten sie auch metallische Elemente adsorbieren, die durch die Verdampfung von
Meteoriten freigesetzt werden und die vor allem in einer Schicht (in der sogenannten E-Layer)
zwischen 80 und 110 km Hohe angereichert sind. Abschitzungen iiber den Grad der Konta-
mination fithren jedoch nicht zu signifikanten Betrigen (FLYNN 1994). Die Kontamination
durch Aerosolpartikel ist jedoch ein beobachtetes Phinomen (RIETMEUER 1990, 1992c) und
konnte z.B. fiir die extremen Bromanreicherungen in IDPs verantwortlich sein. Allerdings
kann der Grad der Kontamination im Durchschnitt nicht erheblich sein, denn unter den stark
aufgeheizten und an Zn verarmten Staubteilchen wurden keine Teilchen gefunden, die mine-
ralogische Hinweise auf starke Aufheizung zeigen, aber dennoch Zink in chondritischer Gro-
enordnung enthalten.

Interplanetare Staubteilchen konnen in Abhédngigkeit von ihrer GroBe, Dichte und von der
Beschaffenheit der Atmosphdre mehrere Wochen in der Atmosphére verbringen. Es ist vor-
stellbar, dass sie in dieser Zeit mit Gasen oder Aerosolen der Atmosphére reagieren konnen.
Deshalb wurde in einigen Staubteilchen mit besonders hohen Gehalten an Brom, von dem
man weil}, dass es reaktive Verbindungen in der Atmosphire bildet, nach Hinweisen fiir der-
artige atmosphérische Reaktionen gesucht.

Wenn die Bindung oder Adsorption atmosphérischer Komponenten abhéngig ist von Art und
Eigenschaften der Staubteilchen, dann ist zu erwarten, dass z.B. Staubteilchen mit einer hohen
spezifischen Oberfliche besonders hohe Gehalte dieser Elemente aufweisen. Interplanetare
Staubteilchen, die aus Schichtsilikaten bestehen, werden sich in diesem Zusammenhang an-
ders verhalten als z.B. olivindominierte Staubteilchen.

Korrelierte TEM- und TOF-SIMS-Studien an IDPs konnen helfen, solche Fragen zu beant-
worten (STEPHAN et al. 1993, 1994). Es konnte von diesen Autoren gezeigt werden, dass
Staubteilchen mit hohen Gehalten von Halogenen sehr feinkdrnige Schichtsilikate und fein-
kornige Eisenoxide aufweisen, deren hohe spezifische Oberfldche bestens geeignet ist atmo-
sphérische Elemente wie F, Cl und Br zu adsorbieren.

10.1.3 Kontamination auf dem Kollektor

Die Wahrscheinlichkeit eines Impaktes eines Staubteilchens in ein anderes individuelles Teil-
chen ist klein. Dagegen ist die Wahrscheinlichkeit, dass ein Clusterteilchen ein bereits vorher
auf dem Kollektor vorhandenes Teilchen einschlieft, eher hoch (FLYNN 1994). In diesem Fall
muss beim Studium von Clusterteilchen damit gerechnet werden, dass ein fremdes Partikel
falschlicherweise als Fragment eines Clusters angesehen wird. Bei der Analyse von Cluster-
fragmenten ist deshalb besonders darauf zu achten, dass repréasentative Teilchen eines Clu-
sters analysiert werden.
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Pusesiner 600 CSum ™ L2006G1
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Abb. 66:

Die Abbildung zeigt die laterale Verteilung von Spurenelementen (mit TOF-SIMS) am Bei-
spiel eines Querschnittes durch ein Staubteilchen. An den Rdndern sind hohere Gehalte an
Halogenen nachzuweisen. Die Anreicherung auf der Oberfliche stellt einen eindeutigen Be-
weis fiir Kontamination von Staubteilchen in der Stratosphdre mit Halogenen wie Cl und Br
dar. Neuere Untersuchungen von P. ARNDT (Heidelberg) belegen klar, dass die hohen
Bromanreicherungen atmosphdrischen Ursprungs sind (ARNDT 1997).

(Abb. wurde von T. STEPHAN, Miinster, zur Verfiigung gestellt)

Es ist weiterhin damit zu rechnen, dass z.B. schwefelsdurehaltige und halogenreiche Aerosole
auf dem Kollektor und spiter beim Reinigungsprozess mit den Staubteilchen reagieren und so
deren urspriingliche Spurenelementsignatur verfélschen (JESSBERGER et al. 1992, RIETMEIER
1993c, BOHSUNG et al. 1995, ARNDT 1997). So wurde z.B. die Bromanreicherung in IDPs
eindeutig auf eine atmosphérische Kontamination auf den Kollektoren zuriickgefiihrt (ARNDT
1997). Es fanden sich bei dieser Untersuchung auch Hinweise auf Anreicherungen weiterer
Elemente wie S, Cl, Ga, Cu und Zn, die jedoch nicht eindeutig waren.

Zusammenfassend muss man festhalten, dass Anreicherungen an volatilen Elementen in IDPs
sehr griindlich im Einzelfall untersucht werden miissen. Jedes Staubteilchen kann aufgrund
seiner physikalischen, chemischen und mineralogischen Beschaffenheit anders reagieren. Die
Ursache der Anreicherungen volatiler Elemente wird man erst verstehen konnen, wenn z.B.
die Wirtsphasen fiir diese Spurenelemente sowohl in Meteoriten als auch in interplanetaren
Staubteilchen bekannt sind.
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II Mikrometeorite

1 Definition der Mikrometeorite

Mikrometeorite werden aus gronlandischem und antarktischem Eis geborgen (MAURETTE et
al. 1986, 1987, 1989a, 1990a, 1991) und sind auch aus Tiefseesedimenten extrahiert worden
(BROWNLEE 1981, 1985, 1987, BROWNLEE et al. 1980, GANAPATHY et al. 1978). Die meisten
dieser Teilchen sind Kugeln und miissen deshalb wihrend des Eintrittes in die Erdatmosphire
zumindest teilweise aufgeschmolzen worden sein. Ein kleinerer Anteil besteht aus Teilchen
mit unregelméiBiger Form. Wie ihr Gefiige zeigt, wurden sie nicht aufgeschmolzen. Eine kur-
ze Ubersicht iiber GroBen, Morphologien und chemische Zusammensetzung der in dieser Ar-
beit beschriebenen kosmischen Stiube ist in Tabelle 1 auf Seite 7 zu finden.

Zahlreiche Mikrometeoritenkugeln und ungeschmolzene Mikrometeorite sind bis heute auf
ihre chemische, isotopische und mineralogische Zusammensetzung hin untersucht worden.
Der Nachweis kosmogener Nuklide (RAISBECK & YIOU 1989, OLINGER et al. 1990, Nis-
HIZUMI et al. 1991) und charakteristische Spurenelementgehalte bestitigten eine extraterre-
strische Herkunft dieser Mikrometeorite (CHEVALLIER et al. 1987, KOEBERL & HAGEN 1989,
PRESPER & PALME 1991, BECKERLING et al. 1992, LINDSTROM & KLOCK 1992, KLOCK et al.
1992a, FLYNN et al. 1993c). Die berechneten Bestrahlungsalter der meisten Mikrometeorite,
die in der Gréflenordnung von 10° bis 107 Jahren liegen, unterstiitzen die Annahme eines aste-
roidalen Ursprungs (RAISBECK & YIOU 1989, OLINGER et al. 1990, NISHIIZUMI et al. 1991).
Die Gehalte kosmogener Nuklide deuten darauf hin, dass sich die Mikrometeorite iiberwie-
gend als kleine, individuelle Korper im interplanetaren Raum bewegten und nicht Bruchstiik-
ke von Meteoriten darstellen (RAISBECK & YIOU 1989, NISHIIZUMI et al. 1991).

Auch die Tatsache, dass bestimmte Mikrometeorite nicht aufgeschmolzen sind, ldsst Riick-
schliisse auf ihre Herkunft zu. Die Aufheiztemperatur beim Eintritt in die Erdatmosphére
nimmt mit zunehmender Teilchengrofe, Teilchendichte und Eintrittsgeschwindigkeit zu.
Aufheizberechnungen zeigen, dass Teilchen mit Durchmessern >75 pm nur dann nicht aufge-
schmolzen werden, wenn sie mit der geringstmoglichen Geschwindigkeit (Fluchtgeschwin-
digkeit der Erde) in die Atmosphére eintreten (FLYNN 1989, LOVE & BROWNLEE 1991). Sol-
che niedrigen Geschwindigkeiten sind charakteristisch fiir Teilchen aus dem Asteroidengiirtel,
aber nicht fiir kometare Teilchen (FLYNN 1989). Daraus konnen wir schlieBen, dass unge-
schmolzene Mikrometeorite (>75 pm im Durchmesser) mit groBer Wahrscheinlichkeit iiber-
wiegend von Asteroiden stammen.

2 Eigenschaften der Mikrometeorite
2.1  Chemische Gesamtzusammensetzung

Geschmolzene und ungeschmolzene Mikrometeorite konnen neben ihren texturellen Erschei-
nungsweisen auch anhand ihrer pauschalen chemischen Zusammensetzungen unterschieden
werden. Mikrometeoritenkiigelchen sind systematisch an volatilen Elementen wie Na, K, S,
Zn und Se gegeniiber CI-Haufigkeiten verarmt (KOEBERL & HAGEN 1989, PRESPER & PALME
1991, BECKERLING et al. 1992). Glasige Mikrometeoritenkugeln sind im Vergleich zu den
beiden anderen gefiigeméBig unterscheidbaren Klassen zusitzlich drmer an Fe und Ni. Auch
anhand charakteristischer Spurenelemente konnen die glasigen Kiigelchen von den chondriti-
schen Kiigelchen unterschieden werden (KLOCK & PRESPER 1994). Die refraktiren Elemente
Mg, Al, Ca, Ti und Si sind in Mikrometeoritenkugeln leicht angereichert, bezogen auf die
Hiufigkeiten dieser Elemente in CI-Chondriten (KLOCK & BECKERLING 1991). Demgegen-
liber steht ein deutliches Defizit an Ca in den ungeschmolzenen Mikrometeoriten, verglichen
mit den aufgeschmolzenen Mikrometeoriten (KLOCK & BECKERLING 1991, MAURETTE et al.
1991, 1992c, BECKERLING et al. 1992, KURAT et al. 1992a,b). Falls diese Ca-Verarmung nicht
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eine Folge terrestrischer Verwitterung oder chemischer Prozesse in der Atmosphire ist, dann
konnen die meisten pordsen, ungeschmolzenen Partikel nicht als das Ausgangsmaterial der
geschmolzenen Mikrometeorite angesehen werden. Ungeschmolzene Mikrometeorite weisen
ungefdhr chondritische Haufigkeiten volatiler Elemente wie Na, S, Ga, Ge, Zn und Se auf
(KOEBERL et al. 1992, FLYNN et al. 1993c). Ihre Ni-Gehalte liegen dagegen im Durchschnitt
bei ungeféhr 1/5 des chondritischen Wertes. Es wird angenommen, dass der Verlust von Nik-
kel durch Verwitterung der Eisensulfide in der Antarktis zu erkldren ist (KLOCK & PRESPER
1994).

Im Folgenden soll anhand einiger Beispiele im Detail auf die chemischen Eigenschaften der
unterschiedlichen Typen von Mikrometeoriten eingegangen werden.

2.1.1 Hauptelementzusammensetzung kosmischer Kiigelchen

Eine Standarduntersuchung in den Geowissenschaften ist die Bestimmung der Haupt-
elemente in individuellen kosmischen Kiigelchen mit der energiedispersiven Rontgenanalytik
am Rasterelektronenmikroskop oder wellenldngendispersiv mit der Elektronenmikrosonde.
Die folgenden Daten wurden hauptsédchlich am Rasterelektronenmikroskop gewonnen, indem
die anpolierten Querschnitte der einzelnen Teilchen analysiert und die Mikrometeorite gleich-
zeitig anhand ihrer Gefiige in Klassen eingeteilt wurden. Es lassen sich anhand der Strukturen
im Anschliffbild drei Klassen von kosmischen Kiigelchen unterscheiden:

1. glasige kosmische Kiigelchen

2 Kugeln mit balkenférmigen Olivinen

3. Kugeln mit porphyrischem Gefiige

(Reprisentative Beispiele fiir die erwédhnten Gefiige werden im Kapitel 2.2.1 iiber die Mine-
ralogie der kosmischen Kiigelchen vorgestellt.) In der folgenden Tabelle sind die durch-
schnittlichen Hauptelementgehalte dieser drei Typen zusammengestellt, und in Abb. 67 sind
die drei Klassen im Hinblick auf ihre Fe-, Mg- und Si-Gehalte verglichen.

Tab. 21: Mittlere chemische Zusammensetzung kosmischer Kugeln.

Kugeln mit Kugeln mit

Elemente Glasige Kugeln balkenformigem porphyrischem Gefiige
Gefiige

SiO, 457142 39.2+5.2 404 +5.7
TiO, 0.15+0.08 0.14 £0.04 0.12 +0.05
AlO, 2.71+1.53 2.65+0.81 2.71%1.12
Cr05 0.31+0.30 0.45+0.22 0.52+0.26
FeO 15.5+5.1 27.7+8.4 24.6 £8.5
MnO 0.3740.13 0.33+0.12 0.37£0.17
MgO 304+ 6.4 25.5+4.6 28.1£6.1
CaO 269X 1.97 223 £1.09 2.00+1.03
Na,O 0.02 £0.03 0.23 +1.00 0.17+0.28
K,0 0.02 +0.02 0.01 £0.02 0.02 £0.03
Ni 0.05 £0.09 0.33+£0.34 0.29 +0.38
S 0.05+0.03 0.04 £0.03 0.05 £0.04
Summe 97.97 98.81 99.30
Probenzahl 29 58 33

(Daten aus BECKERLING 1994)
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Greenland barred spheres

S;OZ Greenland porphyritic spheres

0

Abb. 67:

Graphischer Vergleich der Hauptelementzusammensetzung petrographisch unterschiedlicher
kosmischer Kugeln. Der mittlere FeO-Gehalt der glasigen Kugeln ist geringer im Vergleich
zu den beiden anderen Klassen. Porphyrische und balkenformige Kugeln unterscheiden sich
nicht in ihrer Hauptelementzusammensetzung.

(eigene Daten und Daten aus BECKERLING 1994)

Es féllt auf, dass die mittlere Hauptelementzusammensetzung der balkenférmigen und der
porphyrischen Kugeln nahezu identisch ist, wihrend die glasigen Kugeln deutlich niedriger
im Eisen- und Nickelgehalt und ihre Siliziumgehalte hoher sind im Vergleich zu den beiden
anderen Typen von kosmischen Kiigelchen. Die Cr- und Na-Gehalte der Glaskugeln sind im
Durchschnitt im Vergleich zu den beiden anderen Typen an kosmischen Kugeln auch niedri-
ger. Diese Beobachtung wird etwas detaillierter im Kapitel 2.1.2 iiber die Spurenelement-
gehalte der kosmischen Kiigelchen diskutiert.

2.1.1.1 Ca/Al-Verhiiltnisse der kosmischen Kugeln

Das Verhiltnis der refraktiren Elemente Ca und Al ist in den verschiedenen Meteoritenklas-
sen weitestgehend konstant (AHRENS et al. 1969) und entspricht dem solaren Ca/Al- Verhilt-
nis. Die Elemente Ca und Al verhalten sich kosmochemisch und geochemisch sehr dhnlich
und werden bei Aufschmelzprozessen nicht fraktioniert. Die Ca/Al-Verhiltnisse der kosmi-
schen Kugeln streuen zwar beachtlich, aber das durchschnittliche Ca/Al-Verhiltnis der kos-
mischen Kugeln ist dhnlich dem chondritischen Verhiltnis. Dies zeigt, dass das Ausgangs-
material der kosmischen Kiigelchen, zumindest in refraktdren Elementen, anndhernd chondri-
tisch zusammengesetzt ist.
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Abb. 68:

CaO- und AlLO3-Gehalte
kosmischer Kiigelchen.
Zum Vergleich ist das
chondritische  Verhaltnis
angezeigt. Die meisten
Kugeln liegen nahe dem
chondritischen Verhdiltnis,
nur wenige Kugeln weisen
niedrige Ca-Gehalte auf.

2.1.1.2 Vergleich der chemischen Zusammensetzung kosmischer Kugeln
mit der Gesamtzusammensetzung verschiedener Meteoritenklassen
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Abb. 69:

Die mittlere Elementhdufigkeit
kosmischer Kugeln aus Gron-
land und aus der Antarkis wird
mit der Zusammensetzung ver-
schiedener Chondrite verglichen.
Die Daten sind mit Mikroson-
denanalytik ermittelt worden.
Kosmische Kugeln zeigen eher
ein  Elementmuster wie CO-
Chondrite (durchgezogene Linie)
und weniger wie CI-Chondrite.
Zusdtzlich sind in den kosmi-
schen Kugeln die volatilen Ele-
mente Na, K und S verarmt. Die
unterschiedlichen Signaturen
reprdsentieren die drei petro-
graphisch unterscheidbaren Ku-
gelgruppen.

(Abb. aus BECKERLING 1994)
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Um eine Zuordnung der kosmischen Kiigelchen zu bestehenden Meteoritenklassen zu er-
leichtern, ist es iiblich, die Elementgehalte der Mikrometeoritenkugeln, normiert auf die Ele-
mentgehalte der CI-Chondrite, mit anderen Meteoritenklassen zu vergleichen. Der Ubersicht
halber werden nur die Mittelwerte der kosmischen Kiigelchen mit einer Klasse der kohligen
Chondrite, der CO-Chondrite, in der obigen Abbildung verglichen.

Die Proben aus der Antarktis und aus Gronland zeigen &hnliche Elementmuster. Generell sind
die Elemente Si, Ti, Al, Mg und Ca gegeniiber der solaren Hiufigkeit angereichert. Sie folgen
einem Trend, der dhnlich der Elementhéufigkeiten der CM- und CO-Chondrite ist. Cr und Fe
treten nahezu in chondritischen Haufigkeiten auf. Die volatilen Elemente Na, K und S sind
aufgrund der Aufschmelzgeschichte kosmischer Kiigelchen gegeniiber der solaren Héufigkeit
verarmt. Die niedrigen Ni-Gehalte, vor allem der glasigen Kugeln, kénnte durch Metall-
Silikat-Trennung erklért werden.

Aufgrund der Hauptelementmuster der kosmischen Kiigelchen ergibt sich eine Beziehung der
meisten kosmischen Kiigelchen zu den kohligen Chondriten des Typs CM, CV und CO. Ein
CI-Chondrit- oder H-Chondrit-dhnliches Ausgangsmaterial ist fiir die Mehrzahl der ge-
schmolzenen Mikrometeorite aufgrund ihrer Hauptelementzusammensetzung sehr unwahr-
scheinlich.

2.1.2 Spurenelementzusammensetzung kosmischer Kiigelchen

Gewisse Spurenelemente sind gute Indikatoren fiir die Herkunft und Klassifizierung von Me-
teoriten. Spurenelementanalysen von kosmischen Kugeln konnten Hinweise auf genetische
Beziehungen zu Meteoriten erkennen lassen. Dies ist umso wichtiger, da durch die Auf-
schmelzprozesse alle urspriinglichen mineralogischen Informationen vernichtet wurden.

51 aufgeschmolzene Mikrometeorite (kosmische Kiigelchen) wurden anhand der Morpholo-
gie und anhand der Hauptelementzusammensetzung ausgewihlt und ihre Spurenelementge-
halte mit der Neutronenaktivierungsanalyse bestimmt. Mit den Untersuchungen wurde nach
Moglichkeiten geforscht, die petrographisch unterscheidbaren Typen von kosmischen Kiigel-
chen auch anhand ihrer Spurenelementzusammensetzungen zu differenzieren. Die Spuren-
elementgehalte konnten zum einen Hinweise auf das Ausgangsmaterial der kosmischen Kii-
gelchen und zum anderen Informationen iiber die Entwicklungsgeschichte der Schmelzkugeln
liefern. Die folgenden Abbildungen zeigen charakteristische Trends in der Spurenelementzu-
sammensetzung der kosmischen Kugeln.

In den Abb. 70a-c wird das Verhalten einiger Spurenelemente in kosmischen Kiigelchen auf-
gezeigt. Bemerkenswert sind die geringen Gehalte siderophiler Elemente in den meisten ana-
lysierten Kiigelchen, verglichen mit den Gehalten in primitiven Meteoriten (CI-Meteorite: Ni
10800 ppm, Ir 0.480 ppm).

Abb. 70a zeigt, dass mit Ausnahme von drei Kugeln alle kosmischen Kiigelchen geringere
Ni-Gehalte als CI-Chondrite aufweisen. Bei ungefahr der Hélfte der analysierten Schmelzku-
geln ist das Ni/Ir-Verhiltnis nahezu chondritisch. Diese Spurenelementsignatur kénnte ein
Hinweis auf einen Metall-Separationsprozess beim Aufschmelzen in der Atmosphire sein,
wobei der metallische Anteil verlorenging und der silikatische Schmelztropfen gleichermaBen
Ni und Ir verloren hat. Die andere Hilfte der analysierten kosmischen Kiigelchen weist gerin-
gere Ni/Ir-Verhiltnisse auf. Diese nicht-chondritischen Ni/Ir-Verhéltnisse wurden von
PRESPER & PALME (1991) als Argument verwendet, um einen Teil der kosmischen Kiigelchen
als aufgeschmolzene Chondren zu erkléren.
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Abb. 70a:

Etwa 50% der kosmischen Kugeln
weisen ungefdhr chondritische Ni/Ir-
Verhdltnisse auf. Die anderen Ku-
geln sind durch relativ hohe Ir-
Gehalte bei gleichzeitig niedrigen
Ni-Gehalten charakterisiert.

Abb. 70b:
Unter den kosmischen Kugeln exi-
stiert eine Gruppe mit Cr-Gehalten
<2000 ppm und relativ hohen Sc-
Gehalten.

Abb. 70c:

In einer Darstellung der Sc/lr-
und Sc/Cr-Verhdltnisse werden
die zwei chemisch unterscheidba-
ren Gruppen kosmischer Kugeln
verdeutlicht. Chondritische Ku-
geln liegen in diesem Diagramm
nahe der CIl-chondritischen Zu-
sammensetzung, wdhrend die
Kugeln mit niedrigen Cr- und
niedrigen Ir-Gehalten klar davon
abgetrennt werden.
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Abb. 70d:

Die FeO-Gehalte der Kugeln mit
niedrigen Cr-Gehalten unterscheiden
sich deutlich von den FeO-Gehalten
der chondritischen kosmischen Ku-
geln.  Der niedrige Eisengehalt kor-
reliert mit niedrigen Gehalten si-
derophiler Elemente.

Einige kosmische Kiigelchen zeigen Ir-Gehalte von 0.5 bis 2 ppm bei geringen Ni-Gehalten.
Die relativ hohen Ir-Gehalte sprechen entweder fiir das Vorhandensein refraktirer Metalle
oder fiir kleine Einschliisse metallischer Schmelztropfen in den Kiigelchen. Allerdings wur-
den bisher keine refraktdren Metalle in den kosmischen Kiigelchen gefunden.

Die Ni/Ir-Verhiltnisse variieren von 470 bis 42000 (das chondritische Ni/Ir-Verhiéltnis betrédgt
22500). Es zeigte sich keine Korrelation zwischen dem Ni/Ir-Verhéltnis und der Masse oder
dem Gefiige der Teilchen. Die Untersuchungen der polierten Anschliffe der analysierten Teil-
chen liefern keine eindeutigen Hinweise dafiir, dass die Variationen der Ni/Ir-Verhiltnisse der
kosmischen Kiigelchen durch Verwitterungsprozesse erkldrt werden konnen. Somit verblei-
ben zwei Erklarungsmoglichkeiten fiir die variablen Ni/Ir-Verhéltnisse:

L Aufschmelzprozesse beim Eintritt in die Erdatmosphiére fiihren zum Verlust nickel-
reichen Metalls, wiahrend Ir in refraktidren Phasen nicht beeinflusst wird.
2. Das meteoritische Material besal3 bereits vor dem Eintritt in die Erdatmosphére nicht-

chondritische Ni/Ir-Verhiltnisse.

Scandium- und Chromgehalte der kosmischen Kiigelchen sind in Abb. 70b zusammengestellt.
Eine Gruppe zeigt annghernd chondritische Sc/Cr-Verhéltnisse, wéhrend eine zweite Gruppe
durch deutlich hohere Sc/Cr-Verhéltnisse ausgezeichnet ist (Cr-Gehalte <2000 ppm). Diese
unterschiedlichen Sc/Cr-Verhiltnisse deuten auf das Vorhandensein zweier geochemisch un-
terschiedlicher Populationen kosmischer Kiigelchen. Diese Unterteilung wird klarer in Abb.
70c . Anhand der Sc/Cr- und Sc/Ir-Verhéltnisse konnen wir zwei Typen von kosmischen Kii-
gelchen unterscheiden: Kosmische Kugeln mit chondritischen Cr-Gehalten und kosmische
Kugeln mit niedrigen Cr-Gehalten. Im Rahmen der eigenen Untersuchungen zeigte sich, dass
ungefihr die Hilfte aller kosmischen Kiigelchen mit niedrigen Cr-Gehalten auffillig niedrige
Gehalte siderophiler Elemente aufweisen. Mit Ausnahme einer Kugel sind alle untersuchten
kosmischen Kiigelchen mit hohem Sc/Cr-Verhiltnis der Gruppe der glasigen Schmelzkugeln
zuzuordnen. Die Gruppe der chondritischen kosmischen Kiigelchen beinhaltet jedoch nicht
eine glasige Kugel, sondern sie umfasst nur Kugeln mit porphyrischem oder balkenférmigem
Gefiige. Ein weiteres Unterscheidungskriterium ist der niedrige Eisengehalt der glasigen Ku-
geln im Vergleich zu den chondritischen kosmischen Kiigelchen. Wie die Abb. 70d zeigt,
weisen die glasigen kosmischen Kugeln deutlich weniger Eisen auf. Das Ausgangsmaterial
der glasigen Kugeln ist zur Zeit noch nicht bekannt. Extraterrestrische Materialien mit ver-
gleichbaren Spurenelementverhiltnissen sind in der folgenden Tabelle aufgelistet.
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Abb. 71:
200 Chondritische Kugeln weisen
. ein mittleres Fe/Mn-Verhdiltnis
& . von ca. 100 auf. Das niedrigere
150 chondritic spheres Fe/Mn-Verhdltnis der glasigen
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Tab. 22: Elementverhdltnisse in glasigen kosmischen Kiigelchen und Meteoriten.

Sc/Cr Fe/Mn Ni Co Ir (ppb)

kosmische Kugeln |3E-2 (1-7E-2) 3449 250 (5-550) 29 (9-81) |14 (<2-21)
(Cr < 1000 ppm)

SNCs 1-4E-2 39+7 120 46 0.05-3.5
Eucrite 1.3-1.5E-2 3445 13-60 2-10 <<l
Mondmeteorite 1.1E-2 74 280 (80-700) 21 8 (4-17)
Aubrite 1.3E-2 96 160 3 50
terrestrische 1E-1-5E-2 70 150 (100-400) |45 ]
Basalte

Sc/Cr- und Fe/Mn-Verhiltnisse der glasigen kosmischen Kiigelchen sind sehr dhnlich den
Verhiltnissen in Eukriten und SNCs (Marsmeteoriten). Dieser Zusammenhang muss aber
nicht ursdchlich sein, denn die niedrigen Fe-, Ni- und Ir-Gehalte der glasigen Kiigelchen
kénnten auch durch Verlust siderophiler Elemente beim Aufschmelzen in der Atmosphire,
d.h. Bildung einer Fe-Ni-Legierung und anschlieBenden Verlust der Metallkugel erklart wer-
den (BROWNLEE et al. 1984). Unterstiitzt wird diese Vorstellung durch die Verarmungsse-
quenz (rel. zu CI) Fe<Co<Ni< Ir mit den Werten 0.6>0.06>0.02>0.004-0.03. Allerdings er-
klért dieser Prozess nicht die niedrigen Chromgehalte der Kugeln, da Cr kein Element mit
ausgesprochen siderophilem Charakter ist.

Eine groBere Anzahl kosmischer Kiigelchen wurde bereits von verschiedenen Autoren, haupt-
sdchlich mit Hilfe der Neutronenaktivierungsanalyse und Synchroton-Rontgenfluoreszenz-
analyse auf ihre Spurenelementgehalte hin untersucht (KOEBERL & HAGEN 1989, PRESPER &
PALME 1991, KLOCK & BECKERLING 1991, KLOCK et al. 1992a, PRESPER 1993, PRESPER et al.
1993, CHEVALLIER et al. 1987, BONTE et al. 1987). Einige Charakteristika in der chemischen
Zusammensetzung kosmischer Kugeln werden in den Abbildungen 72a und 72b dargelegt.

Es ist offensichtlich, dass kosmische Kiigelchen an Elementen wie Na, K, S und Ni verarmt
sind. Die ersten drei Elemente sind aufgrund ihrer Volatilitdt sicher beim Aufschmelzprozess
verloren worden. Die niedrigen Nickelgehalte und die zum Teil niedrigen Gehalte anderer
siderophiler Elemente in den kosmischen Kiigelchen scheinen fiir eine Metall-Silikat-
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Separation wihrend der Aufschmelzung zu sprechen, wie sie von BROWNLEE et al. (1984)
beschrieben wurde.
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Abb. 72a:

Refraktiire lithophile Elemente sind in kosmischen Kiigelchen weitestgehend unfraktioniert
und liegen in etwa chondritischen Hiiufigkeiten bzw. leicht angereichert vor. In diesem Da-
tensatz zeigt sich ein Trend fiir niedrige Cr-Gehalte in einigen Kugeln. Na und Zn sind auf-
grund ihrer Volatilitiit verarmt. Die relative Br-Anreicherung ist vermutlich auf terrestrische
Kontamination zuriickzufiihren.

(Abb. aus PRESPER 1993)
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Abb. 72b:

Beispiele relativer Hdufigkeit siderophiler Elemente in kosmischen Kugeln. Mit Ausnahme
der Probe A4 ist Ni relativ stiirker verarmt als Iridium. Die Verarmungssequenz der Kugel A4
(Fe<Co<Ni<lIr) ist charakteristisch fiir Metall-Separationsprozesse. Die gleiche Verar-
mungssequenz zeigen die Glaskugeln (oder ,,low-Cr spheres“) der Abb. 70d.

(Abb. aus PRESPER 1993)
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' Abb. 73a:
Antarctic spheres
dala normalized lo (‘l; (-onxpo.:;(ion Die Elementge}lalte in Abb. 73a

(0! und 73b sind auf den Wert der CI-
Chondrite normiert. Zum Ver-
E ¢ gleich ist in Abb. 69 das durch-

schnittliche Elementmuster der
CO-Chondrite mit angegeben.
Die  Anreicherung refraktdirer
Elemente in kosmischen Kugeln,
° wie sie auch in Abb. 73a und 73b
zum Ausdruck kommt, scheint fiir
verwandtschaftliche Beziehungen
10 zwischen CO-Chondriten (oder

Al Sc Ir Ca Ni Co Mg Fe Si Cr Mn K Na Br Zn S CM—Chondriten) und kosmischen
Kugeln zu sprechen.
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Seltenerdgehalte (REE) von einigen kosmischen Kugeln sind in Abb. 74a-c wiedergegeben.
Die Verteilungsmuster der Seltenen Erden sind generell flach. Die CI-normierten Gehalte
variieren zwischen 1x bis ungefdhr 10x dem chondritischen Wert. Werden die Gehalte der
REE dagegen auf ein anderes refraktdres Element und auf die chondritischen REE-Gehalte
normiert, so ist das Verteilungsmuster flach, im Mittel identisch mit den Gehalten in chondri-
tischen Meteoriten (Abb. 74c, Quadrat = Mittelwert aller kosmischen Kiigelchen; Dreieck =
CO/CV-Chondrite und Raute = CM-Chondrite). Die Anreicherungen der Seltenen Erden und
von Sc in einigen kosmischen Kugeln konnten z.B. durch Verdampfungsprozesse der volati-
len Elemente beim Eintritt in die Erdatmosphére erklért werden.

Tabelle 23 gibt einen Uberblick iiber die relative Anzahl unterschiedlicher Typen kosmischer
Kiigelchen. 5 von 51 Kugeln konnten nicht klassifiziert werden, da sie nach der Spurenele-
ment-analyse im Laufe der Préparation eines Anschliffs verlorengingen. Die eigenen Daten
fiir balkenformige und fiir glasige Partikel stimmen mit den prozentualen Anteilen einer gro-
Beren Anzahl untersuchter kosmischer Kugeln gut iiberein (Daten von W. BECKERLING 1994).
Die Ursache der Diskrepanz bei den porphyrischen Kugeln ist unklar. MAURETTE et al. (1987)
fassten alle silikatischen kosmischen Kugeln zusammen (balkenférmige und porphyrische). In
den 29% glasigen Kugeln steckt noch ein Anteil kosmischer Kugeln mit balkenférmiger
Textur, aber hohem Glasanteil. Deshalb ergibt sich hier ein Unterschied zu den eigenen Da-
ten.
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REE abundances of large cosmic spheres
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Tab. 23: Hdiufigkeitsverteilung der Typen kosmischer Kiigelchen.

eigene Daten MAURETTE et al. | BECKERLING
(1987) (1994)
Typ Anzahl Anzahl Anzahl
balkenformig 20 (44%) (71%) ** 58 (41%)
orphyrisch 14 (30%) 54 (38%)
glasig 12 (26%) (29%) ** 29 (21%)

** siehe Erldauterung im Text

2.1.3 Hauptelementzusammensetzung ungeschmolzener Mikrometeorite

Unter den Mikrometeoriten aus Gronland und aus der Antarktis befindet sich ein hoher Pro-
zentsatz offensichtlich ungeschmolzener Partikel, sogar in der Grofenklasse von 100 pm bis
200 pm (MAURETTE et al. 1987, 1991, KURAT et al. 1994). Diese Teilchen sind von besonde-
rem Interesse, da diese GroBenklasse die Hauptmasse des auf die Erde fallenden extraterre-
strischen Materials beinhaltet. Die ungeschmolzenen Teilchen kénnen uns im Gegensatz zu
den kosmischen Kugeln neben der geochemischen Information auch wertvolle mineralogische
Hinweise iiber das akkretierende Material geben.

Eine Reihe von Autoren (z.B. KURAT et al. 1994, FLYNN et al. 1993¢c, KLOCK et al. 1992,
KOEBERL et al. 1992, ROBIN et al. 1990) haben diese Mikrometeorite mit verschiedensten
Methoden untersucht. Hier soll nur kurz auf die wesentlichen Ergebnisse eingegangen wer-
den. Es werden in der Literatur grobkristalline und feinkornige, ungeschmolzene Mikrome-
teorite unterschieden. Die grobkristallinen Mikrometeorite bestehen aus relativ grolen (>>10
pm) Silikaten, Oxiden und Eisensulfiden. Die feinkornigen, ungeschmolzenen Mikrometeo-
rite bestehen hauptséchlich aus kleinsten, im SEM nicht mehr aufldsbaren Mineralphasen (<1
pum). In die Matrix aus diesen feinkdrnigen Mineralphasen sind relativ hédufig 10-50 um grof3e
Mineralbruchstiicke eingebettet. Zuerst soll auf die feinkornigen ungeschmolzenen Mikro-
meteorite und daran anschliefend auf die grobkornigen Mikrometeorite eingegangen werden.
Die chemische Zusammensetzung einer Reihe von ungeschmolzenen, feinkdrnigen Mikro-
meteoriten ist in Abb. 75 dargestellt.

Die ungeschmolzenen Mikrometeorite haben im Gegensatz zu den kosmischen Kugeln unge-
fahr chondritische Na-Gehalte. Die K-Gehalte sind deutlich hdher als chondritisch. Dies
scheint durch einen Verwitterungs- oder Kontaminationsprozess im polaren Eis verursacht zu
sein. Die meisten ungeschmolzenen Mikrometeorite enthalten messbare Schwefelgehalte. Sie
liegen im Mittel zwar deutlich unterhalb des chondritischen Wertes, aber die hochsten gefun-
denen Schwefelwerte erreichen den Streubereich der Schwefelwerte kohliger Chondrite. Ein
grofler Prozentsatz (75% der eigenen Daten) der ungeschmolzenen Mikrometeorite zeigen
auffallend niedrige Ca-Gehalte, vergleichbar den Ca-Gehalten der Matrix kohliger Chondrite.
Die Nickelgehalte streuen dhnlich wie die Schwefelgehalte und liegen meist zwischen dem
0.03-fachen und 0.5-fachen chondritischen Nickelgehalt.

Die niedrigen Nickelgehalte konnen zum einen durch Verwitterung der Eisensulfide wihrend
des Aufenthaltes im polaren Eis oder zum anderen durch den Aufschmelzvorgang zur Gewin-
nung der Mikrometeorite erklart werden. Auflerdem konnte der niedrige Ni-Gehalt eine pri-
maire chemische Signatur sein, die durch Aufheizung und Verwitterung nicht veridndert wurde
(MAURETTE et al. 1992c). Allerdings sprechen Losungsexperimente eher dafiir, dass die Ni-
Verarmung keine primédre Signatur darstellt (PRESPER et al. 1993), sondern durch Losungs-
vorgédnge in den Mikrometeoriten durch antarktische Schmelzwisser zu erkléren ist.
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Hauptelementzusamensetzung ungeschmolzener antarktischer Mikrometeorite. Die Werte
sind auf Gehalte der CI-Chondrite normiert. Zusdtzlich ist der Bereich fiir die Matrixzusam-
mensetzung der CM-Chondrite angegeben. Mit Ausnahme der Elemente S, K und Ni stimmen

die Gehalte weitestgehend iiberein.
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Abb. 76:
Vergleich der CaO- und
AL O;3-Gehalte kosmischer

Kugeln und ungeschmolzener
Mikrometeorite.

Bei dem relativ niedrigen Ca-Gehalt der Mehrzahl der feinkdrnigen, ungeschmolzenen Mi-
krometeorite scheint es sich um eine primére Signatur der Mikrometeorite zu handeln. FLYNN
et al. (1995) fand, dass die Mehrzahl der groen Schichtsilikat-IDPs ebenfalls relativ niedrige
Ca-Gehalte aufweist. Daher erscheint es sehr unwahrscheinlich, dass nahezu alle unge-
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schmolzenen Mikrometeorite ihr Calcium im Laufe wissriger Umwandlungen in der Antark-
tis verloren haben. Die CaO- und Al,O3-Gehalte der Matrix kohliger Chondrite liegen im
gleichen Bereich wie die Werte fiir ungeschmolzene Mikrometeorite.

2.1.4 Spurenelementzusammensetzung ungeschmolzener Mikrometeorite

Insgesamt wurden 63 nicht aufgescholzene Staubteilchen auf ihre Gehalte an Spurenelemen-
ten entweder mit Neutronenaktivierungsanalyse oder mit Synchrotonréntgenfluoreszenzana-
lyse untersucht. Unter den 63 Teilchen sind auch 3 Partikel, die aufgrund ihrer Spurenele-
mentgehalte wohl eher terrestrischen Ursprungs sind. Daher reduziert sich die Anzahl an un-
tersuchten ungeschmolzenen Mikrometeoriten auf 60. Die Identifizierung der Partikel als ex-
traterrestrische Materie wurde anhand der Indikatorspurenelemente Ir, Ni und Co vorgenom-
men. Im Falle der mit SXRF analysierten Partikel diente der Magnetitsaum an der Oberfliche
der Teilchen als Hinweis auf Aufheizungsreaktionen beim Eintritt in die Erdatmosphire.

Die Gruppe der nicht aufgeschmolzenen Mikrometeorite kann weiter untergliedert werden in
feinkornige Teilchen und grobkristalline Teilchen. Feinkornige und grobkristalline Mikro-
meteorite werden folgendermallen definiert: Die Struktur feinkristalliner Mikrometeorite kann
im Rasterelektronenmikroskop meist nicht aufgelost werden, d.h. die KristallitgroBen liegen
im sub-pm Bereich. Bei grobkristallinen Mikrometeoriten liegen die Groen der Mineralkor-
ner meist zwischen 5 und 50 pm, wobei manche Mikrometeorite als monomineralische Teil-
chen vorliegen.

Von den 60 analysierten Mikrometeoriten konnten 41 (68%) als feinkornige Teilchen und 13
(22%) als grobkristalline Teilchen identifiziert werden. Fiinf (8%) Partikel konnten nicht klas-
sifiziert werden und ein Teilchen (2%) stellte sich als calcium- und aluminiumreicher Ein-
schluss (CAI) heraus.

Abb. 77a gibt einen Uberblick iiber die Nickel- und Iridium-Gehalte der ungeschmolzenen
Mikrometeorite. Auffallend sind die im Mittel niedrigen Ni/Ir-Verhéltnisse aller ungeschmol-
zenen Mikrometeorite, mit Ausnahme zweier Fragmente eines Teilchens, deren Ni/Ir-
Verhiltnisse nahe beim chondritischen Verhiltnis liegen. Da die Sc/Ir- und Cr/Ir- Verhiltnis-
se der ungeschmolzenen feinkornigen Teilchen im Mittel nahe den chondritischen Verhaltnis-
sen liegen, deuten sie auf einen Verlust von Nickel, sehr wahrscheinlich durch Verwitterung
leicht loslicher Ni-haltiger Phasen (Sulfide oder Sulfate) im antarktischen Eis hin. Durch
Aufheizversuche konnte gezeigt werden, dass Nickel durch kurzzeitige Aufheizvorginge, die
nicht zur Aufschmelzung fiihren, nicht verlorengeht (GRESHAKE et al. 1996b, 1997).

Das chondritische Sc/Cr-Ver-hiltnis der ungeschmolzenen Mikrometeorite (Abb. 77b) unter-
stiitzt die Annahme primitiver Herkunft und deutet auf eine genetische Verwandtschaft mit
kohligen Chondriten. Das Sc/Cr-Verhéltnis der Mikrometeorite ist identisch mit dem Sc/Cr-
Verhiltnis von CI-Chondriten. Die Sc/Cr-Verhiltnisse von CM-, CO- und CV-Chondriten
sind 20% bis 40% hoher im Vergleich zu CI-Chondriten. Ein zusitzliches Argument fiir Be-
ziehungen zu kohligen Chondriten ist das Fe/Mn-Verhiltnis von 96 + 20 von 8 ungeschmol-
zenen feinkornigen Mikrometeoriten. Die Fe/Mn-Verhiltnisse von CI-, CM- und CO/CV-
Chondriten sind 100, 120 und 155.

Die feinkornigen Mikrometeorite wurden beim Eintritt in die Erdatmosphére nicht bis zum
Schmelzpunkt der Silikate, der etwa bei 1300°C liegt, erhitzt. Dennoch wurden sie so weit
aufgeheizt, dass ein Verlust volatiler Elemente wie Na und Zn, im Vergleich zu den Gehalten
in CI-Chondriten, feststellbar ist (Abb. 77c).

Rasterelektronenmikroskopische und transmissionselektronenmikroskopische Studien fein-
korniger Mikrometeorite unterstiitzen den Befund, dass der Verarmungsgrad volatiler Ele-
mente mit der Intensitdt der mineralogisch erkennbaren Aufheizungseffekte korreliert.
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Abb. 77a-b:

Ni/lr- und Sc/Cr-Verhdiltnisse
ungeschmolzener  Mikrome-
teorite.

Abb. 77c:

Na/Fe- und Zn/Fe-Verhdltnisse
ungeschmolzener Mikrometeori-
te. Alle Teilchen haben niedrige-
re Zn/Fe-Verhdltnisse als CI-
Chondrite. Die Zn/Fe-Verhiilt-
nisse der ungeschmolzenen Mi-
krometeorite liegen unterhalb
des Wertes von CI-Chondriten
aber oberhalb des mittleren
Zn/Fe-Verhdltnisses von kosmi-
schen Kugeln.
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Gleichzeitig dienen die Aufheizexperimente dazu, mineralogische Verdnderungen durch das
kurzzeitige Aufheizen der Meteoritenteilchen zu studieren. Es zeigt sich, dass die urspriing-
lich vorhandenen Schichtsilikate innerhalb von wenigen Sekunden in wasserfreie Minerale
wie Olivine und Pyroxene und zusitzlich entstehende amorphe Phasen umgewandelt werden.
Die gefiigeméBige Ahnlichkeit der experimentell aufgeheizten Meteorite mit den feinkornigen
Mikrometeoriten sowie die Ubereinstimmung in der chemischen Zusammensetzung der expe-
rimentell erzeugten Olivine und der Olivine in Mikrometeoriten spricht dafiir, dass das Aus-
gangsmaterial der feinkdrnigen Mikrometeorite weitestgehend aus Schichtsilikaten bestand.
Es wurden unter den 60 feinkdrnigen Mikrometeoriten drei Teilchen gefunden, in denen noch
intakte Schichtsilikate (Saponite) anhand der Netzebenenabstinde nachgewiesen werden
konnten.

Mit Hilfe der Ergebisse der Aufheizexperimente konnen wir die Aufheiztemperatur der Mi-
krometeorite in der Natur abschitzen. Die meisten feinkornigen Mikrometeorite wurden beim
Eintritt in die Erdatmosphire auf Temperaturen zwischen 1000°C und 1250°C erhitzt. Ein
geringer Anteil an Teilchen kann nicht deutlich iiber 700-800°C aufgeheizt worden sein, da
ihre Schichtsilikate noch intakt sind. Der Prozentsatz der iiber 1300°C aufgeheizten feinkorni-
gen Mikrometeorite kann iiber den Anteil an Ca-armen kosmischen Kiigelchen abgeschitzt
werden. Nahezu alle feinkoérnigen Mikrometeorite haben Ca/Al-Verhiltnisse, die deutlich
niedriger sind als das chondritische Ca/Al-Verhiltnis. Es kann aber mit ziemlicher Sicherheit
ausgeschlossen werden, dass der niedrige Ca-Gehalt der Mikrometeorite eine Folge antarkti-
scher Verwitterungsprozesse ist, da in der Stratosphére gesammelte Schichtsilikatteilchen eine
identische Ca-Verarmung aufweisen. Der Anteil Ca-armer kosmischer Kiigelchen ist jedoch
so gering, dass nur ein kleiner Teil der feinkdrnigen Mikrometeorite in der Grofe um 100 pm
beim Eintritt in die Erdatmosphire auf Temperaturen von mehr als 1300 °C erhitzt wurden
und aufschmolzen. Dies bedeutet, dass die Mehrzahl der feinkdrnigen Mikrometeorite im
Durchschnitt auf ungefihr 900-1100°C erhitzt werden. Die Abschitzung der Obergrenze die-
ses Temperaturbereiches wird durch die spiter im Detail beschriebenen Aufheizversuche und
da vor allem durch den fehlenden Verlust von Gallium unterstiitzt. Nicht aufgeschmolzene
feinkornige Mikrometeorite zeigen keinen Verlust von Gallium. Die Aufheiztemperatur
<1100°C entspricht bei einer Partikelgrofe von 100 pm einer Eintrittsgeschwindigkeit in die
Erdatmosphére von ungefahr 12 km/s. Solch eine Geschwindigkeit wiederum ist charakteri-
stisch fiir Partikel dieser Grof3e, die aus dem Asteroidengiirtel stammen.

Unter den eindeutig klassifizierten Mikrometeoriten dominiert die Gruppe der feinkornigen,
urspriinglich schichtsilikathaltigen, Mikrometeorite mit einem Anteil von ca. 70%. Die restli-
chen Teilchen sind grobkristallin. Jedoch scheint die Gruppe der Teilchen mit H-, L- oder LL-
chondritischer Natur zu fehlen oder ist zumindest nur sehr untergeordnet vertreten. Diese re-
lative Haufigkeit von C-Typ Mikrometeoriten (Schichtsilikatteilchen) und von H-, L- und LL-
Mikrometeoriten steht ganz im Gegensatz zu den prozentualen Anteilen der unterschiedlichen
Meteoritenklassen, wie sie durch die Fallstatistik der Meteorite gegeben ist (80% gewohnliche
Chondrite, 8% Achondrite, 4% kohlige Chondrite, 8% andere Meteoritenklassen (Wasson,
1974)). Vermutlich geben uns die Mikrometeorite einen besseren Uberblick iiber die Zusam-
mensetzung des Asteroidengiirtels als die herkdmmlichen Meteorite. Diese Vorstellung wird
durch unabhiéngige Studien unterstiitzt, denn IR-spektroskopische Untersuchungen bestitigen
ein Vorherrschen kohlig-chondritischer Materie im mittleren Asteroidengiirtel in Form der C-
Typ Asteroide (BELL et al. 1989).
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2.2 Mineralogische Zusammensetzung von Mikrometeoriten
2.2.1 Mineralogie kosmischer Kugeln

Anhand ihrer Gefiige lassen sich die meisten der geschmolzenen Mikrometeorite in drei Klas-
sen unterteilen. Kosmische Kiigelchen zeigen entweder balkenformiges oder porphyrisches
Gefiige oder sind strukturlos und glasig. Im ersten Fall sind balkenférmige Olivine oder Pyro-
xene in einer glasigen Grundmasse eingebettet und im zweiten Fall liegen hypidiomorphe
Olivine und Pyroxene als Einsprenglinge von ungefihr 5-10 um Durchmesser in einer glasi-
gen Grundmasse (ROBIN et al. 1990, CHRISTOPHE MICHEL-LEVY & BOUROT-DENISE 1992,
BECKERLING et al. 1992, BECKERLING 1994) vor.

Die unterschiedlichen Gefiigemerkmale sind mit groer Wahrscheinlichkeit auf unterschiedli-
che Abkiihlraten und Schmelztemperaturen verbunden mit Unterschieden in der Gesamtzu-
sammensetzung, zurlickzufiihren (HEWINS 1988).

Reprisentative Beispiele fiir die erwidhnten Typen kosmischer Kiigelchen werden in den fol-
genden Abbildungen gezeigt.

Abb. 78a:
Riickstreuelektronenbild eines
kosmischen Kiigelchens mit
balkenformiger Struktur. Lei-
stenformige Olivinkristalle
deuten auf eine rasche Kri-
stallisa-tion. Zwischen den
Olivinen befindet sich eine
glasige Matrix, in der kleine
Magnetitkristalle liegen.

Abb. 78b:

Riickstreuelektronenbild  eines
kosmischen Kiigelchens mit por-
phyrischer Struktur. Idiomorphe
und hypidiomorphe Olivine lie-
gen in einer eisenreichen glasi-
gen Grundmasse. Im Glas sind
Magnetite kristallisiert, in den
Olivinen sind Metalleinschliisse
erkennbar. Auflerdem weisen die
Olivine meistens Fe-reiche Rdn-
der und Fe-arme Kerne (Fa 1.1)

auf.
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Abb. 78c:
Riickstreuelektronenbild  eines
glasigen  kosmischen Kiigel-
chens. Die Schmelze ist derart
schnell erstarrt, dass keine Kri-
stalle ausgebildet wurden. Diese
Kugel ist typisch fiir die Gruppe
der glasigen kosmischen Kiigel-
chen in Abb. 67. Der Fe-Gehalt
dieser Kugel betrigt 8 Gew%,
ihr Ni-Gehalt 5 ppm.

2.2.2 Mineralogie ungeschmolzener Mikrometeorite

Im Gegensatz zu den geschmolzenen Mikrometeoriten sind in der Mehrzahl der ungeschmol-
zenen Teilchen nur selten Mineralkérner >3 pm im Durchmesser anzutreffen. Im Rasterelek-
tronenmikroskop wurden Gefiigemerkmale beobachtet, die darauf hinweisen, dass einige un-
geschmolzene Mikrometeorite Schichtsilikate enthalten (KURAT et al. 1992a,b). Mit Hilfe der
Infrarotspektroskopie wurde ebenfalls das Vorhandensein von wasserhaltigen Phasen in unge-
schmolzenen Mikrometeoriten nachgewiesen (MAURETTE et al. 1990b, 1993). Mit Ausnahme
von drei Mikrometeoriten bestehen 35 der von mir im TEM untersuchten Mikrometeorite
jedoch tiberwiegend aus Olivin mit wenig Pyroxen und Magnetit. Oft sind diese Mineralkor-
ner in Glas eingebettet und weisen Korngrofien zwischen 50 und 100 nm auf. Prinzipiell sind
zwei Entstehungsmoglichkeiten olivinhaltiger Mikrometeorite denkbar. Mg-Fe-Silikate kon-
nen primére Phasen darstellen (wie in C3V- oder C30-Meteoriten) oder durch thermisch ver-
ursachte Umwandlungen aus Schichtsilikaten hervorgegangen sein. Die Gefligemerkmale und
die chemische Zusammensetzung der meisten Olivine weisen allerdings auf eine Entstehung
durch thermometamorphe Uberprigung der Mikrometeorite hin, die vermutlich wihrend des
Eintritts in die Erdatmosphére stattfand (FLYNN et al. 1993c, KLOCK & STADERMANN 1994).
In wenigen Fillen war die Aufheizung der Mikrometeorite beim Eintritt in die Erdatmosphére
so gering, dass die urspriinglich vorhandenen Schichtsilikate noch weitestgehend erhalten
waren und im TEM identifiziert werden konnten. In diesen Féllen bestanden die Schichtsili-
kate aus Saponit, fiir welche Netzebenenabstinde von ungefihr 1.0 nm charakteristisch sind.
Die folgenden Abbildungen zeigen die Texturen feinkorniger Mikrometeorite, wie sie im
SEM und TEM gewohnlich zu beobachten sind.

Neben den feinkornigen, ungeschmolzenen Mikrometeoriten wurde auch ein kleiner Prozent-
satz an relativ grobkristallinen, nicht, oder nur teilweise aufgeschmolzenen Mikrometeoriten
gefunden (ROBIN et al. 1990, BECKERLING 1994, KURAT et al. 1994). Einige dieser Partikel
konnten Bruchstiicke von gewohnlichen Chondriten sein, denn die Fayalitgehalte der Olivine
und Pyroxene liegen in der richtigen Grof3enordnung. In einigen Fillen sind unter diesen Mi-
krometeoriten auch monomineralische Bruchstiicke beobachtet worden. Beispiele aus der
Gruppe der grobkristallinen Mikrometeorite sind in den folgenden Abbildungen zu sehen.
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Abb. 79a:
Riickstreuelektronenbild eines typi-
schen ungeschmolzenen Mikro-
meteoriten. Die Kristallitgrofien
sind kleiner als 1 um, und daher
sind im SEM keine einzelnen Mi-
neralphasen zu unterscheiden. Der
Fe-reiche Saum ist charakteri-
stisch fiir alle ungeschmolzenen
Mikrometeorite und besteht zum
Teil aus Magnetit, der durch die
Aufheizung  gebildet wurde.Das
Fe/Mn-Verhdltnis dieses Teilchens
ist mit 107 vergleichbar dem Wert
von CI-Chondriten.

Abb. 79b:

TEM-Dunkelfeldabbildung des feinkdrnigen
Materials aus Abb. 79a. Aufgeheizte Mi-
krometeorite bestehen zumeist aus Olivinen,
Pyroxenen, Magnetiten und Glas. Die
Korngroflen in diesem Beispiel liegen zwi-
schen 50 und 200 nm. Diese Mineralogie
und Struktur ist typisch fiir thermisch um-
gewandelte Schichtsilikate. In diesem Mi-
krometeoriten sind keine reliktischen
Schichtsilikate mehr zu finden. Die Eisen-
gehalte der neugebildeten Olivine (als
mol% Fayalit) liegen meist zwischen Fa 30
und Fa 70.

BI 91/3-1
= Abb. 79c:

Riickstreuelektronenbild
eines ungeschmolzenen
Mikrometeoriten. Der Mi-
krometorit  besteht aus
Schichtsilikaten und Ma-
gnetit. Das Gefiige ist ver-
gleichbar dem von CI-
Chondriten.

(Abb. 79c¢ sowie der Mi-
krometeorit BI 91/3-108
wurde  freundlicherweise
von G. KURAT, Wien, zur
Verfiigung gestellt.)
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Abb. 79d:
TEM-Hochauflosungsauf-
nahme der  feinkornigen
Matrix des Cl-ahnlichen
Mikrometeoriten. Die Matrix
besteht aus Saponit. Die
Schichtsilikate  sind  nicht
thermisch  verdndert. Der
Netzebenenabstand  betrdgt
in diesem Fall 1.0 nm. Dieses
Beispiel zeigt, dass 100 um
grofie  Mikrometeorite den
Eintritt in die Erdatmosphdire
weitestgehend  unbeschadet
iiberstehen konnen.

Abb. 80a:

Beipiel eines kristallinen Mikrometeo-
riten, der aus Pyroxen besteht. Die
hellen Einschliisse sind Fe-Sulfide mit
Nickelgehalten von ungefihr 4 Gew%.
Das Teilchen wiegt 7.5 ug und wurde
mit INAA analysiert. Der Zn-Gehalt des
Pyroxens betrigt 20 ppm, vergleichbar
den Pyroxenen in gewohnlichen Chon-
driten. Der Eisengehalt des Pyroxens
liegt mit 16 mol% Ferrosilit im Bereich
der H-Chondrit-Pyroxene.

Abb. 80b:

Beispiel eines pordsen Mikrometeo-
riten in dem Olivine (Fa 0.7) poikili-
tisch von Enstatit (Fs 0.6) einge-
schlossen werden (mit Pfeil markiert).
Fe,Ni-Metalle finden sich als FEin-
schliisse in Olivin. Der Fe-reiche
Rand deutet darauf hin, dass das
Teilchen beim Eintritt in die Erdat-
mosphdre nur randliche Verdnderun-
gen erfahren hat. Dieses Teilchen
weist Ahnlichkeiten mit Chondren in

Enstatitchondriten auf.
(Abb. aus BECKERLING 1994)

107



KLock, W. Untersuchungen an interplanetaren Staubteilchen und Mikrometeoriten

Abb. 80c

Beispiel eines ungeschmolzenen
Mikrometeoriten mit einer hohen
Porositdit und relativ geringer Kri-
stallitgroffe. Die meisten Kristalle
sind Olivine. Ihre Eisengehalte lie-
gen zwischen Fa 15 und Fa 30. Sie
sind im Vergleich zu gewohnlichen
Chondriten nicht equilibriert. Eini-
ge Olivine zeigen eine inverse Zo-
nierung. Die Silikate und Sulfide
werden durch eine glasige Grund-
masse zusammengehalten. Dieser

WO 8
Mikrometeorit zeigt mehr Ahnlichkeiten zu IDPs als zu Meteoriten.

2.3  Chemische Zusammensetzung der wichtigsten Mineralphasen in
kosmischen Kugeln und in ungeschmolzenen Mikrometeoriten
2.3.1 Minerale in kosmischen Kiigelchen

Wie im vorangestellten Abschnitt gezeigt wurde, sind Olivine, Pyroxene, Magnetite und Glas
die hdufigsten Mineralphasen in kosmischen Kugeln. Man muss dabei zwischen primiren und
sekunddren Mineralphasen unterscheiden. Primire oder reliktische Mineralphasen sind solche
Mineralkorner, die mehr oder weniger unveridndert aus dem Ausgangsmaterial der Kugeln in
einer Schmelze tiberlebt haben. In den meisten Fillen sind dies hochschmelzende refraktéire
Verbindungen wie Forsterit, Enstatit oder Perowskit. Die sekunddren Minerale sind aus der
abkiihlenden Schmelze auskristallisiert. Zuerst soll die Bandbreite der Zusammensetzung von
sekunddren Olivinen aufgezeigt werden. Die primdren Minerale werden in Kapitel 2.4 be-
sprochen. Die folgende Tabelle gibt einen Uberblick iiber die Zusammensetzung von sekun-
dédren Olivinen in balkenformigen und porphyrischen kosmischen Kugeln. Die Eisenoxidge-
halte dieser Olivine variieren von ungefiahr 10 Gewichtsprozent bis zu iiber 30 Gewichtspro-
zent.

Tab. 24: Variationsbereich der Zusammensetzung sekunddrer Olivine in kosmischen Kiigelchen.

1 2 3 4 5 6

SiO, 414 40.6 39.6 39.3 38.9 37.4
MegO 474 45.2 40.2 36.0 35.1 29.8
FeO 11.0 13.5 19.9 247 254 31.8
Ca0O 0.2 n.n. n.n. n.n. 0.2 n.n.
Cr04 n.n. 0.3 n.n. n.n. 04 0.6
MnO n.n. 04 0.3 n.n. n.n. n.d.
NiO n.n. n.n. n.n. n.n. n.n. 04
by 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0 100.0

n.n. = nicht nachgewiesen, d.h. < als die Nachweisgrenze von 0.15 Gewichtsprozent.
2.3.2 Minerale in ungeschmolzenen Mikrometeoriten

Nicht aufgeschmolzene Mikrometeorite haben die geringst mogliche thermische Beanspru-
chung erfahren. Sie sind in ihrer Zusammensetzung und in ihrem Gefiige nur wenig veréndert
worden und enthalten somit weitestgehend urspriingliche préterrestrische Informationen.
Diese Klasse der Mikrometeorite kann wiederum in die Gruppe der feinkornig-porésen Mi-
krometeorite und der kompakten Mikrometeorite unterteilt werden.
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Die Matrix der meisten feinkornig-pordsen Mikrometeorite besteht hauptsidchlich aus winzi-
gen (100 nm groBen) Olivinen, Pyroxenen und Magnetiten, die durch einen kleinen Glasanteil
zusammengehalten werden. Studien dieser Matrixminerale sind nur mit TEM-Methoden
moglich. In diesem Mineralgemisch sind hédufig pm groBe Olivine, Pyroxene, Chromite, Ei-
sensulfide und Magnetite zu finden. Die Zusammensetzung der groflen (>3 pm) Olivine in der
feinkdrnigen Matrix ist von Korn zu Korn unterschiedlich, vor allem im Eisengehalt, wobei
jedoch Forsterite zahlenméBig dominieren.

Antarctic micrometeorite
(BI 91-19#9) : Abb. 8la:

Feinkorniger ungeschmolzener
Mikrometeorit  mit  einem
schmalen Fe-reichen Saum.
Mit SEM-Methoden sind keine
individuellen  Mineralphasen
erkennbar. Das Teilchen be-
sitzt ungefdahr chondritische Ir-
Gehalte, aber nur 1/5 des
chondritischen Gehaltes an
Eisen.

Abb. 81b

TEM-Aufnahme der Matrix des
Mikrometeoriten in Abb. 8la.
Sie besteht aus Schichtsilika-
ten. Die Netzebenenabstinde
von 1.0 nm sind charakteri-
stisch fiir Saponit.

Der Mikrometeorit wurde zwar
an der Oberfliche durch Auf-
heizung verdndert, aber im
Inneren sind die Schichtsilikate
noch intakt.

Kompakte, ungeschmolzene Mikrometeorite bestehen iiberwiegend aus Pyroxenen, Olivinen
oder aus Verwachsungen der beiden Minerale. In den Silikaten werden héufig Fe,Ni-Metalle,
Eisensulfide oder Chromite als Einschliisse beobachtet. Charakteristisch ist fiir diese Teil-
chen, ebenso wie fiir die feinkérnigen Mikrometeorite, ein eisenreicher Rand, der vermutlich
durch die aufheizungsbedingte Bildung von Magnetiten an der Oberflidche zu erkldren ist.
Unter den kompakten Mikrometeoriten wurden nur sehr wenige Partikel gefunden, die anhand
ihrer Mineralogie als Bruchstiicke gewdhnlicher Chondrite in Frage kommen konnten. Dies
ist umso verwunderlicher, da 85% aller Meteorite auf der Erde gewohnliche Chondrite sind.
Die folgenden drei Beispiele sollen auf mdgliche Beziehungen zu bekannten Meteoritenklas-
sen hinweisen.
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Abb. 8lc:

Feinkorniger Mikrometeorit
mit Anzeichen von Aufhei-
zung in Form von Blasenbil-
dung. Er enthdlt einen gro-
Pen und etliche kleinere En-
statite, die wiederum FEin-
schliisse von Fe,Ni-Metall
aufweisen. Das Teilchen hat
chondritische Gehalte von
Fe, Sc, Cr, Mn, Ir und Au.
Ni ist um einen Faktor 0.3
verarmt, der 0.2fach CI-
chondritische Zn-Gehalt
unterstiitzt die Annahme der
Aufheizung. Das Fe/Mn-

Verhdiltnis von 120 kénnte eine Vewandtschaft zu CM-Chondriten andeuten.

188krm WOL12

1@k WD12

Abb. 81d:

Der Mikrometeorit besteht
zum grofsten Teil aus Olivin
(Fa 20) mit Verwachsungen
von Pyroxen und Glas. Die-
ser Mikrometeorit konnte
z.B. ein Bruchstiick eines H-
Chondriten sein.

Abb. 8le:

Der Mikrometeorit - besteht
aus Pyroxen (Fs 3), der
poikilitisch Olivin (Fa 2)
eingeschlossen enthdlt. Der
Olivin enthdilt Fe,Ni-Metall
mit einem chondritischen
Fe/Ni-Verhdltnis. Das Teil-
chen selbst weist ein chon-
dritisches  Ni/Co-Verhdilt-
nis auf. Fe, Ni, Ir, Co, Au,
Cr und Sc liegen in CI-
chondri-tischen  Gehalten

vor, von Zn dagegen sind
nur 10% des CI-Gehaltes

vorhanden. Die Spurenelemente sprechen nicht fiir ein Chondrenbruchstiick. Die Herkunft ist

ungekldrt.
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2.4  Reliktische Mineralphasen in kosmischen Kugeln und in
ungeschmolzenen Mikrometeoriten

Als reliktische Mineralphasen in Mikrometeoriten treten vor allem Mg-reiche Olivine, Mg-
reiche Pyroxene, Fe,Ni-Metalle, Chromite, Magnetite und in einem Fall Perowskit auf.

Die héufigsten silikatischen refraktidren Minerale sind Olivine und Pyroxene. WALBURGA
BECKERLING (1994) gibt einen Uberblick iiber refraktire Olivine und Pyroxene in einer gro-
en Anzahl von Mikrometeoriten. Aus ihrer Zusammenstellung ist die folgende Abbildung
tiber die chemische Zusammensetzung von reliktischen Olivinen in Mikrometeoriten ent-
nommen.

Das Diagramm zeigt die starke Variation des Eisengehaltes von reliktischen Olivinen. Olivine
mit einem Fayalitgehalt kleiner als 2 Mol% sind prozentual am héufigsten zu finden. Es wur-
den keine Korner mit Fayalitgehalten zwischen 6 und 12 Mol% gefunden. Ein zweites Maxi-
mum der Eisengehalte liegt zwischen 12 und 30 Mol% Fayalit.

35 Abb. 82a:
- | Reliktische Olivine in MlkrometeoritenJ Histogramm der Anzahl der
go- == A e W ;
|| reliktischen Olivine in Mikro-
2E-{ o meteoriten. Die Kdstchen geben
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1
=
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Spurenelementgehalte in Olivinen wie Ca, Cr, Mn konnen Hinweise auf genetische Bezie-
hungen zu meteoritischen Olivinen geben (STEELE et al. 1985a,b, STEELE 1992). STEELE
(1985a,b) konnte aufzeigen, dass Forsterite in CM-Chondriten eine andere Spurenelement-
signatur aufweisen als z.B. Forsterite in CI-Chondriten. Die folgenden Diagramme zeigen die
Gehalte an CaO, Cr,03; und MnO in Forsteriten in Mikrometeoriten (kosmischen Kugeln und
ungeschmolzenen Mikrometeoriten). Die Daten sind z.T. eigene Analysen und z.T. der Dis-
sertation von BECKERLING (1994) entnommen.

Die Daten von STEELE et al. (1985a,b) ermdglichen einen Vergleich der Zusammensetzung
der Mikrometeoritenolivine mit der Zusammensetzung von meteoritischen Olivinen und mit
Olivinen aus Deep Sea Spheres. Die Spurenelemente Cr und Mn sind in Olivinen in CM-
Chondriten in #hnlichen Gehalten vertreten und zeigen einen vergleichbaren Trend wie die
Olivine in Mikrometeoriten im Diagramm der Abb. 82b.

Eine weitere Moglichkeit um Olivine unterschiedlicher Herkunft zu diskriminieren bietet sich
mit Hilfe der Ca-und Cr-Gehalte der Olivine. Nach STEELE et al. (1985a) nehmen die Cr-
Gehalte der Forsterite in kosmischen Kugeln mit zunehmendem Ca-Gehalt ab. Allerdings
konnte dieser Trend bei den eigenen Proben nicht beobachtet werden (Abb. 82e).
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Relict Olivines in Micrometeorites
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Abb. 82c:

Cr;03 und MnO in meteoritischen Olivinen und in Olivinen aus Deep Sea Spheres. Die posi-
tive Korrelation von Cr mit Mn, wie sie in Olivinen in Mikrometeoriten erkennbar ist, findet
sich in Olivinen in CM2-Meteoriten und Deep Sea Spheres. Dagegen ist diese Korrelation in
Olivinen in Orgueil (CI) und Allende (CV3) nicht vorhanden. (Abb. aus STEELE et al. 1985b)
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Cr203 (Wt%)
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Abb. 82d:

CaO und Cr;0; in Olivinen in Deep Sea
Spheres, Murchison (CM2) und Belgica
(CI?). Die Daten der Deep Sea Spheres pas-
sen besser zu den Daten des Belgica-
Meteoriten als zu Murchison Olivinen. Der
Cr-Gehalt der Olivine nimmt mit Zunehmen-
dem Ca-Gehalt ab.

(Abb. aus STEELE et al. 1985a)
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Relict Olivines in Micrometeorites Abb. 82e:
1 Im CaO - Cr;0s3-Diagramm
08: liegen die Gehalte dieser Ele-
s | " mente in Mikrometeoritenoli-
5 o6l . & vinen in der gleichen Groflen-
o I Wil ordnung wie in Olivinen in
Q o4l - ':=E! . . CM2-Meteoriten. Im Falle der
5 i L Deep Sea Spheres und der CM-
02} o . Chondrite scheint der Cr;0;-
= . Gehalt mit zunehmendem CaO-
0 . . ; ; Gehalt in den Olivinen abzu-
0 0.1 0.2 03 04 0.5 nehmen. Die reliktischen For-
Ca0 (wt%) sterite in Mikrometeoriten zei-

gen schwach ausgeprdgt einen
gegenliufigen Trend. Auf jeden Fall ist die in den Deep Sea Spheres erkennbare Korrelation
nicht in den Mikrometeoritenolivinen zu finden.

Als weniger hdufige reliktische Phasen wurden Magnetite, Spinelle, Metalle, Sulfide sowie
Perowskit und Ilmenit in Mikrometeoriten gefunden (BECKERLING 1994). In den Magnetiten
waren im allgemeinen keine Nebenelemente oberhalb der Nachweisgrenze der Elektronenmi-
krosonde nachweisbar. Die Spinelle waren Magnesioferrit und Chromit. Einige reprisentative
Analysen aus BECKERLING (1994) sind in Tabelle 25 zusammengestellt.

Tab. 25: Akzessorische refraktire Phasen in Mikrometeoriten.

Tabcelle Al1: Chemische Z g von akzessorischen Mincralph in Mik iten (EMS).

Magnetite Spinelle Fe,Ni-Metall Fe Ni-Sulfid Perowskit IImenit
Partikel 91-19 #1 91-19#1 91-19#7| 91-19#5 91-19 91-19#7 91-19#3 91-1943 91-19 45 B-4 #17 B4 #17

#70

Sio, nn. 0.43 0.08 nm 7.9 Fe 74.6 84.2 95.2 Fe 62.3 TiO, 56.3 48.1
TiO, nn n.n. nn, nn, 0.67 Ni 25.5 16.3 49 Ni 2.04 Cr,0; [n.n. nn.
AlLO; nn. n.n, n.ao. nn 18.0 Cr nn. n.n. nn. S 356 FeO .07 30.9
Cr,03 nn, nn. nn. 0.40 39.6 MnO |n.n 5.10
FeO 87.7 89.7 94.0 576 14.1 Summe | 100.1 100.5 100.1 Summe | 99.94 MgO n.n. 2.90
MnO  nn, nn 0.08 2.02 0.29 Ca0 34.4 6.6
MgO nn 1.56 0.64 385 19.9
Ca0 n.n. n.n. n.n, nn. 0.22
Summe _ 87.7 91.69 94.80 98.52 100.68

(Tabelle aus BECKERLING 1994)

Minerale mit &hnlicher Zusammensetzung und dhnlicher Textur wurden bereits friiher in koh-
ligen Chondriten gefunden (ENDRES & BISCHOFF 1993, BISCHOFF 1989). Deshalb scheinen
auch die akzessorischen Phasen eine verwandtschaftliche Beziehung zwischen Mikrometeo-
riten und kohligen Chondriten anzuzeigen.

Eine besondere Stellung nehmen die Metalle unter den reliktischen Phasen ein. Thre Zusam-
mensetzung kann ebenfalls Hinweise auf ihre Herkunft oder auf Beziehungen zu Meteoriten
geben (GROSSMAN & OLSEN 1974). Fe,Ni-Metalle (Kamacit) werden mitunter als einige Mi-
krometer messende Einschliisse in Olivinen und Pyroxenen in Mikrometeoriten beobachtet.
Ein Beispiel fiir das Auftreten solcher Metalle zeigt die folgende Abbildung.
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Abb. 83:

Riickstreuelektronenbild eines
monokristallinen  Mikrometeoriten.
Der Olivinkristall enthdlt einige
Fe,Ni-Metalleinschliisse.

(Abb. aus BECKERLING 1994)

Einen Uberblick iiber die Zusammensetzung der gefundenen Fe,Ni-Einschliisse gibt die fol-
gende Tabelle. Es zeigte sich, dass die meisten der analysierten Metalle geringe Gehalte an
Phosphor und Chrom aufweisen. Da die Metalle in Cr-haltigen Mineralen sitzen, sind die an-
gegebenen Werte bereits auf Beitrdge durch die Wirtsminerale korrigiert. Die Metalle in Mi-
krometeoriten scheinen Phosphor- und Chromgehalte aufzuweisen, die den Phosphor- und
Chromgehalten der Metalle in CM-Chondriten sehr dhnlich sind. Dieser Befund unterstiitzt
ebenso, wie schon frither durch die Gesamtzusammensetzung der Mikrometeorite angedeutet

wird, eine genetische Beziehung zwischen Mikrometeoriten und kohligen Chondriten.

Tab. 26: Metallzusammensetzung in Mikrometeoriten und CM-Chondriten.

Mikro- CM-Chondrite
meteorite

Ni (%) 4.2 -20.0 3.82 - 8.88

Cr (%) 0.1-03 0.17 - 1.07

P (%) 0.3-0.8 03- 1.0

In einigen Fillen wurden refraktire Einschliisse in Mikrometeoriten gefunden. In einem Fall
waren dies kleine Perowskitkristalle in einer feinkérnigen Matrix, und im zweiten Fall be-
stand der ganze Mikrometeorit aus einem Ca,Al-reichen Einschluss (BECKERLING 1994,
LINDSTROM & KLOCK 1992, KLOCK & STADERMANN 1994, YADA et al. 1997). Ein rasterelektro-
nenmikroskopisches Bild des Mikrometeoriten-CAls ist in der folgenden Abbildung zu sehen.

Antarctic micrometeorite (CAI)

BI 54 B3-31
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Abb. 84:

Riickstreuelektronenbild eines
refraktdren Mikrometeoriten. Die
Spurenelementgehalte sind iden-
tisch mit CaAl-reichen Ein-
schliissen, wie sie hdufig in koh-
ligen Chondpriten auftreten.
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Das Spurenelementmuster des Mikrometeoriten-CAIs BI 54 B3-31 entsprach einem Gruppe
IIT Elementmuster (Abb. 85a). Das Spurenelementmuster eines Perowskitkristalles aus einem
anderen Mikrometeoriten zeigte dagegen eine Elementhéufigkeit, wie sie fiir CAls der Grup-
pe II typisch ist (GRESHAKE et al. 1996a). Die folgenden Abbildungen vergleichen die Zu-

sammensetzung der CAls in Mikrometeoriten mit meteoritischen refraktdren Einschliissen.

@ average Allende group 3 CAl
Antarctic micrometeorite CAl
A Interplanetary dust particle CAl

50 4 (@) ] m MICROMETEORITE PEROVSKITE
40 10000
(@)
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Abb. 85a: Abb. 85b:

Vergleich refraktdrer und siderophiler
Elemente in CAls von Meteoriten und
Mikrometeoriten. Die Daten des IDP-
CAlIs sind von STADERMANN (1990).

Vergleich der Seltenerdgehalte in
Perowskit aus Murchison und aus
einem Mikrometeoriten.

(Abb. aus GRESHAKE et al. 1996a)

Diese Beispiele refraktdrer Einschliisse in Mikrometeoriten unterstiitzen ebenfalls den Ge-
danken einer verwandtschaftlichen Beziehung der Mikrometeorite zu kohligen Chondriten,
und da vor allem zu den kohligen Chondriten des Typs CM2, CR und CV3. Aufgrund mine-
ralogischer und chemischer Befunde kommen auch YADA et al. (1997) und MAURETTE et al.
(1997) zu dhnlichen Schliissen. Die mineralogischen Befunde werden auflerdem durch Sauer-
stoffisotopenmessungen an individuellen Mineralen in Mikrometeoriten untermauert
(ENGRAND et al. 1997). Die Isotopie des Sauerstoffs in Olivinen und Pyroxenen ist dhnlich
wie in kohligen Chondriten und unterscheidet sich deutlich von gewdhnlichen Chondriten.
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3 Mineralogische und chemische Verianderungen der Mikrometeorite
durch das thermische Ereignis beim Eintritt in die Erdatmosphire

Kosmische Staubteilchen werden beim Eintritt in die Erdatmosphire aufgeheizt. Die erreich-
ten Aufheiztemperaturen werden von verschiedenen physikalischen Parametern beeinflusst.
Wenige Staubteilchen erreichen relativ unbeschadet die Erdoberfldache, die meisten Mikro-
meteorite werden sogar aufgeschmolzen. Dieses Kapitel beschiftigt sich mit chemischen und
mineralogischen Studien der Auswirkungen von Autheizvorgéngen in Mikrometeoriten beim
Eintritt in die Erdatmosphére. Ein Schwerpunkt besteht in der Durchfiihrung von Aufheizex-
perimenten an Meteoritenproben. Die Experimente werden durch mineralogische und chemi-
sche Beobachtungen an den natiirlichen Objekten wie Mikrometeoriten und stratosphérischen
Staubteilchen ergédnzt. Vergleichende Studien an natiirlich und experimentell aufgeheizten
Proben erlauben Riickschliisse auf die primdren Eigenschaften der thermisch verdnderten Mi-
krometeorite. Aus den hieraus gewonnenen Erkenntnissen iiber die Zusammensetzung kosmi-
schen Staubes werden Aussagen iiber die Entstehung und Entwicklung der Quellen kosmi-
schen Staubes und ihrer verwandtschaftlichen Beziehungen zu Meteoritenmutterkdrpern er-
moglicht.

3.1  Aufheizexperimente mit Meteoriten zur Simulation des Aufheizvorganges
von Mikrometeoriten beim Eintritt in die Erdatmosphiire

Beim Eintritt in die Erdatmosphére
werden die Mikrometeorite in Ab-
1400 4 \ AT —— hédngigkeit von ihrer Auftreffge-

Mikrometeorite schwindigkeit, ihrem Auftreffwin-
1200 1 : (von'G.J.Flyan } kel, ihrer Dichte und ihrer Grofie
auf unterschiedlich hohe Tempera-
B 100 - turen erhitzt. Aus diesen Parametern
;‘:::sgeschwmdigkem ol lassen sich Aufheizkurven berech-
T T nen (FLYNN 1989, LovE &
BROWNLEE 1991). Ein Beispiel ist
/ [ in Abb. 86 dargestellt. Generell

1000 A

800 1

Temperatur { K )

600 - . kann festgestellt werden, dass Mi-

; ¢ e krometeorite von ungefdhr 100 pm
400 1 / . Durchmesser Maximaltemperaturen
v _ N von 1500°C fiir einige Sekunden

2 4 6 8 0 12 cder von 800°C bis zu einer Dauer
von 25 Sekunden erfahren (LOVE &
BROWNLEE 1991).

Zeit (s)

Abb. 86:

Aufheizberechnung fiir den Eintritt eines Mikrometeoriten
in die Erdatmosphdre. (unverdffentlichte Daten von G. FLYNN)

Aufheizexperimente an 100 pm grofen Teilchen des CI-Meteoriten Orgueil wurden bisher
nicht systematisch durchgefiihrt. Eine Reihe von Autoren berichten iiber Aufheizexperimente
an relativ groen (Gramm-Mengen) Meteoritenproben iiber die Dauer von Tagen und Wochen
(MATZA & LipscHUTZ 1978, KOHLER & PALME 1989, WULF & PALME 1991, GEIGER et al.
1989). Aufheizexperimente mit kurzen Temperzeiten an stratosphdrischen Staubteilchen und
Meteoriten wurden bisher nur von FRAUNDORF et al. (1982c) und SANDFORD & BRADLEY
(1989) durchgefiihrt. Die Langzeitexperimente mit Meteoriten hatten zum Ziel, die Einfliisse
einer Thermometamorphose auf die meteoritischen Gefiigeeigenschaften und auf die Zusam-
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mensetzungen einiger Mineralphasen zu studieren. Ein weiterer Schwerpunkt bestand darin,
eine Beziehung zwischen dem Grad der Verarmung volatiler Elemente in Chondriten in Ab-
héangigkeit von Temperatur und Sauerstoffugazitit aufzuzeigen. Experimente von FRAUNDORF
et al. (1982c) mit stratosphérischen Staubteilchen und Meteoriten waren, dhnlich wie die hier
durchgefiihrten Experimente, darauf ausgerichtet, mineralogische und chemische Veriinde-
rungen durch kurzzeitiges Aufheizen von stratosphirischen Staubteilchen und Schichtsilika-
ten zu studieren. Diese Autoren fanden heraus, dass Kernspuren in Forsterit und in Enstatit,
die kurzzeitig bis auf ungefihr 600°C aufgeheizt wurden, noch sichtbar sind. Oberhalb dieser
Temperatur werden die Kernspuren jedoch ausgeloscht. Die Autoren haben zusitzlich zu
stratosphérischen Staubteilchen auch Meteoritenmatrix impulsartig aufgeheizt und beschrei-
ben den Verlust von Schwefel und die Bildung von Olivin in Meteoritenmatrixmaterial als
Folge kurzzeitigen Aufheizens auf ungefihr 1000°C. SANDFORD & BRADLEY (1989) entwik-
kelten ein ,,Thermometer”, um durch den Grad der Umwandlung wasserhaltiger Schichtsili-
kate die Aufheiztemperaturen von stratosphérischen Staubteilchen abzuschitzen. Dieses
,»Thermometer basiert jedoch nicht auf TEM-Untersuchungen, sondern auf spektralen Unter-
suchungen im infraroten Wellenldngenbereich. Die Methode ermoglicht es aber nicht, zwi-
schen der Bildung von Olivin oder Pyroxen aus Schichtsilikaten eindeutig zu unterscheiden.
Die Experimente von FRAUNDOREF et al. (1982¢) und von SANDFORD & BRADLEY (1989) sind
vom generellen Konzept her dhnlich der durchgefiihrten Studie. In allen Fillen geht es um die
Identifizierung und Kalibrierung bestimmter ,,Thermoindikatoren. Diese Autoren haben je-
doch nicht versucht, mineralogische und chemische Aufheizindikatoren zu kombinieren. Die
Erkenntnisse iiber den Verlust volatiler Elemente in stratosphérischen Staubteilchen beim
Eintritt in die Erdatmosphire und die damit verbundene Aussagekraft wurden erst in den
letzten Jahren gewonnen. Daher kénnen wir aufgrund der eigenen Experimente einen Schritt
weitergehen und versuchen, die Verluste volatiler Elemente und die mineralogischen Verin-
derungen an ein und derselben Probe in Abhéngigkeit von Dauer und Intensitdt des Aufheiz-
ereignisses zu dokumentieren.

Die Experimente mit 100 pm und 50 pm messenden Saponitteilchen und Meteoritenteilchen
haben gezeigt, dass einige der charakteristischen Gefiige der natiirlich aufgeheizten Mikro-
meteorite experimentell reproduziert werden konnen. Unter Gleichgewichtsbedingungen wird
Saponit bei 740°C in Enstatit umgewandelt. Bei kurzzeitigen Aufheizversuchen mit reinem
Saponit zeigte sich, dass Saponit auch nach 25 Sekunden bei 830°C noch nicht umgewandelt
war. Auch nach 5 Sekunden bei 1100°C waren noch Saponitrelikte in Ultradiinnschnitten im
Transmissionselektronenmikroskop zu erkennen. In einer zweiten Versuchsreihe wurden 100
um messende Teilchen des Meteoriten Orgueil fiir die Dauer von 5, 25, 60, und 120 Sekunden
auf eine Temperatur von 1200°C gebracht. Diese Temperatur wurde gewihlt, da Mikrometeo-
rite beim Eintritt in die Erdatmosphire durchaus vergleichbare Temperaturen errreichen. Die
Untersuchung der Proben ergab, dass die Schichtsilikate bereits nach 5 Sekunden in wasser-
freie Minerale umgewandelt waren. Mit zunehmender Aufheizzeit ldsst sich eine Zunahme
der KorngréBe der neugebildeten Minerale dokumentieren. Die beobachteten Gefiige sind mit
denen der ungeschmolzenen Mikrometeorite durchaus vergleichbar. In beiden Fillen stellen
Olivine den Hauptanteil der neugebildeten Minerale. Olivine in der aufgeheizten Orgueil Pro-
be und in ungeschmolzenen Mikrometeoriten weisen vergleichbare Fe/Mg-Verhiltnisse auf.
Ungeschmolzene Mikrometeorite enthalten z.T. Bereiche, die im SEM gefiigemaBige Ahn-
lichkeiten mit Schichtsilikaten aufweisen. Sieht man etwas genauer hin, mit dem TEM, so
zeigt sich, dass in fast allen Fillen die wasserhaltigen Minerale in ein Gemisch aus feinkorni-
gen Olivinen, Pyroxenen, Glas und Eisenoxid umgewandelt sind.

Es wire wichtig zu erfahren, bei welcher Temperatur diese Umwandlungen vor sich gehen. Es
gibt eine Reihe von Temperaturindikatoren, die in den meisten Fillen fiir ,,Gleichgewichtsbe-
dingungen® Geltung haben und deshalb fiir extrem kurze Aufheizvorginge vermutlich nicht
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anwendbar sind. Kinetische Prozesse kontrollieren die Reaktionsraten, wie das Beispiel des
Saponits zeigt.

Um mineralogische und chemische Indikatoren korrelieren zu kénnen, wurden die ungefahr
100 pm messenden Meteoritenstiickchen vor und nach dem Experiment auf ihre Spurenele-
mentzusammensetzung hin untersucht. Vor allem die volatilen Elemente Zn, Ga, Ge und Se
wurden bestimmt. Die Ergebisse der Aufheizversuche sind in Abb. 87 zusammengefasst. Die
eigenen Experimente wurden an Luft, also unter oxidierenden Bedingungen durchgefiihrt.

Die Gehalte volatiler Elemente nach dem Aufheizen sind auf die Gehalte vor dem Aufheizen
bezogen. Scheinbare Anreicherungen nach dem Aufheizen konnen durch heterogene Vertei-
lung der Elemente in den Partikeln erklart werden. Da der Strahldurchmesser im Analysegerit
kleiner als die Partikelgrofe ist, kann eine unterschiedliche Probenorientierung bei den Ana-
lysen zu scheinbar hoheren Gehalten nach dem Aufheizen fiihren.

Nach IKKRAMUDDIN & LIPSCHUTZ (1975) setzt der Verlust von Zink oberhalb einer Tempe-
ratur von 700°C ein. Dieses Ergebnis wurde bei Langzeitversuchen gefunden. Die Aufheizex-
perimente von WULF et al. (1995) belegen zusitzlich eine deutliche Abhéngigkeit der Fliich-
tigkeit von der Sauerstoffugazitdt. Nach ihren Ergebnissen sind Zn und Ga wenig volatil bei
oxidierenden Verhiltnissen, jedoch stark volatil unter reduzierenden Verhiltnissen. Zink ist
immer stirker volatil als Gallium. Kupfer wird bei oxidierenden Bedingungen nicht freige-
setzt, Arsen geht dagegen unter oxidierenden Bedingungen verloren. Selen ist unter allen Be-
dingungen deutlich fliichtig.

Um den ersten aufheizbedingten Verlust von S und Se zu erfassen, wurden nochmals dhnliche
Aufheizversuche durchgefiihrt, wobei jedoch die unterste Temperaturstufe bei 600°C lag. Als
Probenmaterial wurden wieder 100 pm messende Fragmente des Meteoriten Orgueil (CI)
benutzt. Vor und nach dem Aufheizvorgang wurden die Proben mit PIXE auf ihre Gehalte an
volatilen und refraktidren Elementen untersucht. Die Experimente zeigen, dass der Verlust
volatiler Elemente stark von der Temperatur und der Dauer des Aufheizpulses abhéngt. Ver-
luste von Schwefel und Selen sind bereits ab 700°C erkennbar. 90% des Schwefels und des
Selens sind bei einer Aufheizdauer von 20 Sekunden bei 1000°C bzw. bei 1250 °C verdampft.
Bei 1100°C und 20 Sekunden dauerndem Aufheizpuls ist Zink um den Faktor 0.9, Gallium
und Germanium um den Faktor 0.8 verarmt. 30% des Zinks und 40% des Galliums sind bei
1250°C verlorengegangen. Auch Kupfer verhilt sich volatil ab 1100°C und bei 1250°C sind
auch 40% des Kupfers verdampft. Mit Ausnahme von Gallium sind die beobachteten Verar-
mungen konsistent mit den Daten von WULF (1990).

In unseren Experimenten zeigen Zn, Ga und Ge dhnliche Verlustraten. In aufgeheizten IDPs
ist Zink immer stiarker verarmt als Ga und Ge. Fiir IDPs gilt, dass Zn stdrker verarmt ist als
Ge,und Ge zeigt stiarkere Verarmung als Ga (Zn>Ge>Ga). Beim Aufheizen verhalten sich
IDPs und CI-Meteoritenmaterial offensichtlich etwas unterschiedlich. Dieses unterschiedliche
Verhalten konnte z.B. durch unterschiedliche Wirtsphasen der Spurenelemente in IDPs und
im Meteoriten Orgueil erklart werden. Zink ist z.B. im Meteoriten Allende (CV3) in Spinell
gebunden, in einem Ureilit ist Pyroxen der Trager von Zink (NAKAMURA et al. 1997), dage-
gen tritt Zn in IDPs oft in sulfidischer Form auf. Die Tridgerphasen des Zn (und anderer Spu-
renelemente) im Meteoriten Orgueil sind nicht bekannt. Deshalb ist es wichtig, diese Auf-
heizexperimente an IDPs durchzufiihren und zusétzlich die Wirtsphasen von Spurenelemen-
ten in Meteoriten néher zu charakterisieren.

Die meisten Mikrometeorite und IDPs werden beim Eintritt in die Erdatmosphire aufgeheizt
und verlieren deshalb einen Teil ihres Inventars an volatilen Elementen. Abb. 88 gibt die Spu-
renelementgehalte von ungeschmolzenen Mikrometeoriten aus der Antarktis und aus Canada
wieder. Es ist seit einiger Zeit bekannt, dass die aus dem antarktischen oder gronldndischen
Eis geborgenen Mikrometeorite Verarmungen und Anreicherungen an verschiedenen Ele-
menten aufweisen (MAURETTE et al. 1992c, KURAT et al. 1994). Um die Entwicklungsge-
schichte dieser Teilchen zu verstehen, ist es wichtig herauszufinden, durch welche Prozesse
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diese An- oder Abreicherungen verursacht wurden. In erster Linie kommen dafiir atmosphiri-
sche Aufheizeffekte und Losungseffekte im Eis in Frage. AuBlerdem konnen gewisse chemi-

sche Signaturen préterrestrischen Ursprungs sein.

1.0 1.0
0.9 - 20s Schwefel 09 - Selen
08 5 0.8 — 20s
0.7 — e 0.7 —
068 — § 08 -
3
s 05+ o S 05
04 — 04 -
10s
03 03 - 403
0.2 - 3o 02 -
0.1 - 0.1 -
0 T T T T T 7T 0 T T T T T
%0 €0 XD %0 S0 1000 1100 1200 130 500 €0 700 €00 SO0 1000 1100 1200 1300
Temperatur [°C] Temperatur [°C]
14 12
Gallivm 11
1.2 - : 20s
1.0 -
1.0 20s g 10s
5 . 10s 5 0.9 — - \
0.8 - o\o 0.8 -
- 0.7
ey 08 4 Germanium
0.4 e r=Trrer—r I 0.5 AN [ e R s R |
S0 e 70 800 €00 1000 1100 1200 100 800 €0 70 800 00 1000 1100 1200 1300
Temperatur [°C] Temperatur [°C]
12 16
Zink Nickel
1.9 + 20s 1.4 -
% 1.0 - 12 -
10s
E 0.9 — < 1.0 4 W
40s
0.8 - 0.8 -
o
0.7 40s 0.6
08 T T 1T T 1 04 R e (s R SR
S0 60 7O 800 S0 1000 1100 1200 1300 S0 &0 0 800 900 1000 1100 1200 1300

Temperatur [°C) Temperatur [°C)

Abb. 87:
Ergebnisse der Aufheizversuche an 100 um messenden Fragmenten des Meteoriten Orgueil.
(Abb. aus GRESHAKE 1996)
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Wie die Abb. 88 zeigt, sind diese ungefihr 100 pm messenden Mikrometeorite generell durch
Verarmungen an Ge, Se, Zn, S, Ni, Cu und z.T. durch niedrige Ca-Gehalte charakterisiert. Die
Aufheizexperimente haben gezeigt, dass mit Ausnahme von Ni und Ca die genannten Ele-
mente beim Eintritt in die Erdatmosphére verdampft werden kdnnen. Der niedrige Nickelge-
halt scheint deshalb eine Folge terrestrischer Verwitterung im Eis zu sein, wihrend der nied-
rige Ca-Gehalt eine priterrestrische Signatur darstellt. Die Elemente Cu, Ge und Zn werden
nur durch den Aufheizvorgang verdampft. Da diese Elemente nicht in messbaren Gehalten
(>30 ppm) in Sulfiden vorhanden sind, kénnen sie auch nicht durch Auflosung der Sulfide
verlorengehen. Im Falle der Elemente S und Se konnen sowohl die Aufheizung als auch die
Verwitterung als Ursache fiir die niedrigen S- und Se-Gehalte in Mikrometeoriten in Frage
kommen. Wie die folgende Abb. 89 zeigt, wird ein Verlust von S und Se aus Pyrrhotit-
Kornern bereits bei einer Temperatur von 700°C festgestellt.

Die aufheizbedingten mineralogischen Reaktionen sind bereits deutlich sichtbar in Orgueil
Proben, die 20 Sekunden lang auf 800°C gehalten wurden, und demzufolge auch in allen ho-
hertemperierten Experimenten. Die Schichtsilikate werden in eine Mischung aus Olivin und
Pyroxen (z.T. mit Glas) umgewandelt. Die Korngréfen der neugebildeten Kristalle nehmen
mit zunehmender Temperatur und Aufheizdauer zu. Aufgrund der raschen Diffusion von Fe
oberhalb von 1000°C verindert sich die Zusammensetzung der Olivine in systematischer
Weise im Hinblick auf ihre Eisenoxidgehalte (GRESHAKE 1996). Die Eisengehalte der Olivine
im Orgueil Meteoriten streuen iiber einen weiten Bereich, ndmlich von Fa 1 bis Fa 50
(ENDREB 1994), doch die meisten Olivine sind recht Fe-arm. Die durch Umwandlung der
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Schichtsilikate gebildeten Olivine zeigen zwar auch eine relativ breite Variation der Fe-
Gehalte, aber im Mittel liegen die Fe-Gehalte (ausgedriickt als mol% Fayalit) zwischen Fa 30
und Fa 75. Mit zunehmender Aufheiztemperatur verkleinert sich der Streubereich der Fe-
Gehalte der Olivine und gleichzeitig werden die Olivine eisenéirmer.
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Olivinzusammensetzungen von natiirlich aufgeheizten Mikrometeoriten liegen generell in
einem dhnlichen Bereich wie die experimentell aufgeheizten Meteoritenproben. Aufgrund des
Equilibrierungsgrades der Olivine in Mikrometeoriten kann man annehmen, dass die
Hauptanzahl der Mikrometeorite nicht iiber 1200°C aufgeheizt wurde.

Die experimentell aufgeheizten Meteoritenbruchstiicke sind in ihrer Struktur den aufgeheizten
Mikrometeoriten und aufgeheizten interplanetaren Staubteilchen sehr dhnlich. Aus den Korn-
groBenvergleichen kann man abschitzen, dass ein GroBteil der Mikrometeorite fiir die Dauer
von ungefihr 20 Sekunden auf 1000 bis 1200°C aufgeheizt wurden.

Im Falle von einigen IDPs sprechen mehrere korrelierte Beobachtungen fiir ein erhebliches
thermisches Ereignis beim Eintritt in die Erdatmosphire.

Wenn hohe Heliumentgasungstemperaturen, niedrige Zinkgehalte und mineralogische Auf-
heizindikatoren iibereinstimmen, dann ist kein Zweifel mehr daran, dass dieser Mikrometeorit
beim Eintritt in die Erdatmosphére hoch erhitzt wurde.

Durch Kombination von Spurenelementanalysen, Edelgasanalysen, mineralogischen Untersu-
chungen und experimentellen Aufheizuntersuchungen werden wir in die Lage versetzt, die
thermische Geschichte von IDPs und Mikrometeoriten einigermafen realistisch abzuschitzen.
Diese Erkenntnisse werden uns helfen, z.B. kometare von asteroidalen Staubteilchen zu unter-
scheiden.
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4 Beziehungen zwischen stratosphéirischen Staubteilchen
und Mikrometeoriten

Prinzipiell ist zu erwarten, dass stratosphédrische Staubteilchen, Mikrometeorite und Meteorite
zahlreiche physikalische, chemische und mineralogische Gemeinsamkeiten aufweisen. Mi-
krometeorite in der Grofle von 100 um bis 1000 um stellen ein Bindeglied zwischen den un-
gefdhr 10 pm messenden stratosphérischen Staubteilchen und den Meteoriten dar. Es ist aber
durchaus moglich, dass die Mehrzahl der Mikrometeorite einen anderen Ursprung hat als der
in der Stratosphidre gesammelte extraterrestrische Staub. Kleine Staubteilchen konnen im
Vergleich zu groBen Staubteilchen mit hohen Geschwindigkeiten, das heifit z.B. von Kometen
stammend, in die Atmosphire eintreten und dennoch mineralogisch und chemisch relativ un-
verdndert eingesammelt werden. GroBle, mit hoher Geschwindigkeit in die Atmosphére ein-
tretende Staubteilchen werden dagegen vollstindig aufgeschmolzen oder sogar verdampft.
Mikrometeorite, und unter ihnen vor allem die ungeschmolzenen Teilchen, reprédsentieren also
vermutlich nur den Anteil des kosmischen Staubes, der mit geringer Geschwindigkeit in die
Erdatmosphaére féllt.

Beziehungen der Mikrometeorite zu stratosphérischen Staubteilchen deuten sich durch die
chondritische Pauschalzusammensetzung beider Arten von Teilchen an (KLOCK &
BECKERLING 1991, KURAT et al. 1992b). Zusitzliche Hinweise fiir verwandtschaftliche Be-
ziehungen zwischen stratosphérischen Staubteilchen und Mikrometeoriten ergeben sich aus
dhnlichen Bestrahlungsaltern (RAISBECK & YIOU 1989, OLINGER et al. 1990), aus dem Auf-
treten von Schichtsilikaten (MAURETTE et al. 1991, 1993, KURAT et al. 1992b) und aus der
Existenz von Ca,Al-reichen Einschliissen unter den ungeschmolzenen Mikrometeoriten
(LINDSTROM & KLOCK 1992, GRESHAKE et al. 1996a), wie sie in stratosphérischen Staubteil-
chen gefunden wurden (ZOLENSKY 1987, BRADLEY 1988, 1994b, 1996, STADERMANN 1991).
Es muss aber auch deutlich gemacht werden, dass bislang noch keine Mikrometeorite gefun-
den wurden, deren Gefiige und mineralogische Zusammensetzung mit den chondritisch- pord-
sen, von GUs dominierten stratosphérischen Staubteilchen iibereinstimmen (BRADLEY 1988,
1994a,b, 1995a,b). Diese Klasse extraterrestrischen Materials, die oft als kometare Materie
angesehen wird, scheint tatsdchlich nur unter den interplanetaren Staubteilchen vertreten zu
sein.

Dagegen sind Schichtsilikat-Partikel sowohl unter den IDPs als auch unter den Mikrometeo-
riten in groBer Zahl vertreten. Es ist bislang aber noch ungeklért, ob die Schichtsilikat-IDPs
Bruchstiicke der schichtsilikathaltigen Mikrometeorite darstellen.

ALEXANDER et al. (1992) und STADERMANN & OLINGER (1992) sind der Meinung, dass die
antarktischen ungeschmolzenen Mikrometeorite nicht einfach grofe stratosphirische Staub-
teilchen darstellen. Ungefahr ein Drittel aller stratosphidrischer Staubteilchen weisen Isoto-
penanomalien des Wasserstoffs auf, alle bislang untersuchten antarktischen Mikrometeorite
wiesen jedoch ein terrestrisches D/H-Verhiltnis auf. Infrarotspektren von antarktischen Mi-
krometeoriten unterscheiden sich ebenfalls von Infrarotspektren stratosphérischer Staubteil-
chen.

Unter 20 von ALEXANDER et al. (1992) untersuchten antarktischen Mikrometeoriten war nicht
ein Teilchen, das aus Schichtsilikaten bestand. Die IR-Spektren der 20 ungeschmolzenen Mi-
krometeorite weisen auf ein Gemenge von Olivin und Pyroxen hin.

Solange die Einfliisse der terrestrischen Verwitterung in der Antarktis und vor allem die Ver-
dnderungen durch Aufheizvorgidnge beim Eintritt in die Erdatmosphére auf die oben genann-
ten Eigenschaften noch nicht endgiiltig geklart sind, besteht die Moglichkeit, dass Unter-
schiede zwischen stratosphirischen Staubteilchen und ungeschmolzenen Mikrometeoriten auf
unterschiedliche Entstehungsgeschichten beider Teilchenarten zuriickzufiihren sind.
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Allerdings gibt es erste Hinweise darauf, dass zumindest verwandtschaftliche Beziehungen
zwischen Schichtsilikat-IDPs, schichtsilikathaltigen Mikrometeoriten und primitiven Meteo-
riten der Gruppe CI/CM bestehen konnten.

Folgende Beobachtungen sprechen fiir diese Beziehungen:

1. Schichtsilikat-IDPs bestehen aus Saponit und Serpentin, wobei Saponitteilchen iiberwie-
gen. Saponit wird auch in Mikrometeoriten gefunden. Saponit und Serpentin sind die
wichtigsten Schichtsilikate in kohligen Chondriten.

2. Feinkornige Mikrometeorite weisen gefiigeméfige Merkmale auf, wie sie z.B. in CI-
Chondriten und CR-Chondriten beobachtet werden.

3. Das Spurenelementmuster groer Schichtsilikat-IDPs ist vergleichbar den Elementhéufig-
keiten von CI-Meteoriten und von Staubhiillen in CM2- und CO3-Chondriten (eigene
Daten und BREARLEY et al. 1995). Ungeschmolzene, feinkdrnige Mikrometeorite zeigen,
mit Ausnahme der am stédrksten volatilen Elemente und Calcium, ein Spurenelementmu-
ster, das ebenfalls nahezu identisch mit dem der CI-Chondrite ist.

4. Die Matrix der CI- und CM-Chondrite und akkretionédre Staubhiillen weisen nicht-
chondritische Ca/Al-Verhéltnisse auf. Die niedrigen Ca-Gehalte werden auch in feinkor-
nigen Mikrometeoriten und in groflen Schichtsilikat-IDPs beobachtet.

Da die meisten feinkornigen Mikrometeorite einen sub-chondritischen Gehalt an Calcium
aufweisen, muss, wenn wir von einer chondritischen Zusammensetzung der Mutterkodrper
ausgehen, auch ein Ca-reiches Mikrometeoritenmaterial vorhanden sein, das allerdings noch
nicht in entsprechender Menge gefunden wurde. Es wiére wichtig zu erfahren, ob die Ca-
reichen Mikrometeorite z.B. aus CAls, aus Ca-Karbonaten oder anderen Ca-reichen Mineral-
phasen bestehen, um mogliche Beziehungen zu Meteoritenklassen aufzudecken.
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5 Interdisziplinidre Studien an Mikrometeoriten

In der Meteoritenforschung ist es iiblich, aufgrund der geringen Mengen des zur Verfiigung
stehenden Materials moglichst zahlreiche Untersuchungsmethoden an ein und derselben Pro-
be einzusetzen. Im Falle der Mikrometeorite ist noch weniger Material vorhanden, und des-
halb ist es noch wichtiger, die Teilchen mit den verschiedensten, falls moglich, zerstorungs-
freien Methoden zu untersuchen. In den letzten Jahren wurden Mikrometeorite zusitzlich zu
den mineralogischen Studien auf ihre Gehalte an Edelgasen (OLINGER et al. 1990), an kosmo-
genen Nukliden (NISHIZUMI et al. 1991, RAISBECK et al. 1989) und auf ihre Gehalte an Spu-
renelementen untersucht (LINDSTROM & KLOCK 1992, KURAT et al. 1994, GRESHAKE 1996).
AuBerdem fiihrten STADERMANN & OLINGER (1992), ALEXANDER et al. (1992) und ENGRAND
et al. (1997) Studien zur isotopischen Zusammensetzung und zur Infrarotspektroskopie von
Mikrometeoriten durch.

Im folgenden sollen die Daten einiger der genannten Untersuchungen vorgestellt und die Er-
gebnisse diskutiert werden:

5.1  Edelgasmessungen an Mikrometeoriten und an kosmischen Kugeln

Eine eindeutige Identifizierung extraterrestrischer Materie ist z.B. anhand der Edelgas-
isotopie wie dem 2°Ne/**Ne- und *'Ne/*Ne-Verhiltnis moglich (OLINGER 1990). Im Rahmen
der genannten Arbeit wurden geschmolzene und ungeschmolzene Mikrometeorite analy31ert
und es zeigte sich, dass die ungeschmolzenen Mikrometeorite relativ hohe Gehalte (1.5 x 10
ccSTP/g bis 5 x 10” ccSTP/g) an Neon aufweisen und sogar kosmische Kugeln noch genug
Neon enthalten, um den Gehalt und die Ne-Isotopie zu studieren. Wie die Abb. 90a zeigt, lie-
gen die Datenpunkte fiir ungeschmolzene Mikrometeorite in einem Dreieck, das durch die
Eckpunkte SEP (,,solar energetic particle*)-Neon, SW (,,solar wind*)-Neon und Spallations-
Neon begrenzt ist. Die Messwerte fiir partiell aufgeschmolzene Partikel liegen im gleichen
Bereich, bei durchschnittlich etwas hoheren *’Ne/*’Ne-Verhiltnissen (Abb. 90b). Es ist auf
jeden Fall tiberraschend, dass geschmolzene kosmische Kugeln messbare Gehalte von ,,solar
wind“ Neon enthalten, denn es war angenommen worden, dass es beim Aufheizen véllig von
der Oberfldche der Partikel verlorengeht.
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Abb. 90a:

A +M Neonisotopie verschiedener unge-
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I
o
1
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Zum einen zeigen diese Daten ganz klar, dass alle Teilchen, mit Ausnahme von Partikel 5 in
Abb. 90b extraterrestrischen Ursprungs sind. Zum anderen lassen sich anhand der Neonisoto-
penzusammensetzung gewisse Aussagen liber die Bestrahlungsgeschichte der Mikrometeorite
treffen. Die Quellen fiir die verschiedenen Komponenten der Neonisotope sind der solare
Wind, energiereiche solare Teilchen und die galaktische kosmische Strahlung. Die Messwerte
fiir viele der analysierten Teilchen fallen auf eine Mischungslinie zwischen SW-Neon und
atmosphérischem Neon. Deshalb konnten die Werte einfach eine Mischung und keine echte
Komponente darstellen. Diese Moglichkeit scheint jedoch nach den Ansichten der Autoren
recht unwahrscheinlich zu sein. Die Daten sprechen eher fiir eine Komponente des SEP-
Neons.

Anhand des *'Ne/**Ne Isotopenverhiltnisses lisst sich eine spallogene Ne-Komponente und
daraus ein Bestrahlungsalter errechnen. Das Bestrahlungsalter hidngt unter anderem von der
angenommenen Geometrie der Mikrometeorite wéahrend der Bestrahlung ab. Nimmt man an,
dass die Mikrometeorite als kleine Teilchen bestrahlt wurden, so muss man sowohl die spal-
logen produzierten Ne-Isotope als auch die ,,solar wind* Ne-Isotope beriicksichtigen. Waren
die Teilchen z.B. im Regolith eines groferen Korpers abgeschirmt, dann sind nur die Effekte
der galaktischen kosmischen Strahlung zu beriicksichtigen. Die unter diesen Annahmen be-
rechneten Expositionsalter reichen von <1 x 10° bis zu 2 x 10’ Jahre, wobei die Variationen
aufgrund der Modellvorstellungen mit ungefahr einem Faktor 2 wesentlich geringer sind als
die Streuung der berechneten Bestrahlungsalter.

Die berechneten Bestrahlungsalter fallen in einen &hnlichen Bereich wie die durch kosmogene
Nuklide erhaltenen Bestrahlungsalter (RAISBECK & YIOU 1989, NISHIIZUMI et al. 1991). Die
'°Be- und *Al-Werte obiger Autoren sprechen dafiir, dass die untersuchten kosmischen Ku-
geln als kleine Korper (<1 cm) im All bestrahlt wurden. Die Anwesenheit von Neon mit einer
solaren Isotopenzusammensetzung scheint diese Aussage zu unterstiitzen.

5.2 Messungen kosmogener Nuklide an kosmischen Kugeln

Neben den stabilen Isotopen der Edelgase Helium, Neon, Argon und Krypton entstehen durch
die kosmische Strahlung auch zahlreiche radioaktive Atomkerne wie 3H, C e, 26AI, lOBe,
36Cl, 39Ar, 40K und **Mn. Die Halbwertszeiten reichen von wenigen Jahren bis iiber eine Mil-
liarde Jahre. Mit Hilfe des spallogenen *'Ne (stabil) wurde z.B. gefunden, dass etwa die
Hilfte aller H-Chondrite aus einem Impaktereignis stammt, das sich vor 6-7 Millionen Jahren
auf dem Mutterkorper der H-Chondrite ereignete.
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Zur Bestimmung der Bestrahlungsalter und der terrestrischen Alter von geringen Mengen
meteoritischen Materials, wie z.B. bei Mikrometeoriten, eignen sich besonders die radioakti-
ven Isotope 'Be und *°Al. Die Daten von RAISBECK & YIOU (1989) und NISHIIZUMI et al.
(1991) zeigen, dass die Aktivititen der genannten Isotope iiber einen weiten Bereich variie-
ren, im Gegensatz zu normalen Meteoriten. Die Autoren schlieBen daraus, dass die 'Be- und
6 Al-Aktivititen hochstwahrscheinlich durch kombinierte solare und galaktische Bestrahlung
im Weltall hervorgerufen wurden.
Unter den kosmischen Kugeln wurden einige Fille gefunden, deren Bestrahlungsalter sich auf
mehr als 10° Jahre belief. Die meisten Kugeln ergaben Bestrahlungsalter von ungefahr 1x10°
Jahre.
Die grofte Anzahl der Teilchen weist einen erheblichen Anteil an solarer Bestrahlung auf,
und daraus schlieen die Autoren, dass die Bestrahlung im wesentlichen im inneren Sonnen-
system stattfand. Dadurch scheiden langperiodische Kometen als Quellen dieser kosmischen
Kugeln aus.
Die berechneten Bestrahlungsalter stehen im Widerspruch zur berechneten Lebensdauer von
Teilchen dieser GroBe aufgrund von Kollisionswahrscheinlichkeiten. LEINERT & GRUN
(1990) geben eine ,,Kollissions-Lebensdauer” von 10* bis 10° Jahre fiir Teilchen mit einer
Masse von 100 pg an. Es ist jedoch zur Zeit nicht moglich zu entscheiden, ob die Kollisions-
lebensalter zu niedrig sind oder ob die Modelle zur Berechnung der Bestrahlungsalter korri-
giert werden miissen.
Die Messung der kosmogenen Nuklide lédsst jedoch folgende Riickschliisse zu:
Ihren Anteil der solaren kosmischen Bestrahlung erhielten die Mikrometeorite im inneren
Sonnensystem und deshalb liegt eine asteroidale Herkunft der Teilchen nahe. Unter der An-
nahme zweier Bestrahlungsmodelle, zum einen als kleine Teilchen im All, zum anderen als
solche im oberen Regolith eines Planetoiden ergeben sich folgende Konsequenzen:
e Wenn das erste Modell korrekt ist, dann erhilt man Zeitrdume von 10° bis 107 Jahre als
Lebensdauer fiir die Mikrometeorite.
e Wenn das zweite Modell korrekt ist, konnen die analysierten Teilchen nicht von Kometen
stammen.

5.3  Berechnungen zur Aufheizung von Mikrometeoriten beim Eintritt
in die irdische Atmosphére

LOVE & BROWNLEE (1991) haben den Grad der Aufheizung von Mikrometeoriten und IDPs

abhidngig von ihrer GroBe, Dichte, Geschwindigkeit und von ihrem Einfallwinkel auf die Erde

berechnet. Sie kommen zu dem Schluss, dass bis zu einer Grofle von 70 pm die meisten Mi-

krometeorite nicht aufschmelzen. Oberhalb dieser Gro3e konnen nur die mit relativ geringer

Geschwindigkeit eintretenden asteroidalen Staubteilchen ungeschmolzen die Erdoberfldche

erreichen. Die folgenden Abbildungen sind der Arbeit von LOVE & BROWNLEE (1991) ent-

nommen. Sie zeigen das unterschiedliche Verhalten von asteroidalen und kometaren Staub-

teilchen.

Die wichtigsten Schlussfolgerungen aus dieser Studie beinhalten:

1. Nahezu alle kosmischen Kugeln >70 um sind asteroidalen Ursprungs. Kometare Teilchen
dieser GroBe verdampfen.

2. Es gibt einen Bereich von Einfallgeschwindigkeit, -winkel und Teilchengrofle, innerhalb
dessen Mikrometeorite ungeschmolzen eintreten kénnen.

3. Ungeféhr 90% der Masse aller 100 pm bis Imm groien Teilchen wird durch Verdamp-
fung beim Eintritt in die Atmosphare verloren.
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Abb. 91a,b:

Das Eintrittsfenster fiir typische asteroidale Teil-
chen (v=12 km/s) ist wesentlich grofier als fiir
kometare Mikrometeorite (v= 20 km/s).

a) Die meisten Teilchen >100 um schmelzen
beim Eintritt in die Erdatmosphdre.

b) Fiir kometare Teilchen reduziert sich die Gro-
JPe fiir ungescholzen eintretende Teilchen auf
ungefdhr 10 um.

(Abb. aus LOVE & BROWNLEE 1991)

Abb. 92:

Die Abhdngigkeit der Maximaltemperatur und
der Aufheizdauer ist am Beispiel eines 100 um
messenden Teilchens fiir eine Geschwindigkeit
von 12 km/s dargestellt. 100 um grofle und gro-
Jere Mikrometeorite konnen unter giinstigen Um-
stinden ungeschmolzen auf die Erde gelangen.
Die Dauer der maximalen Temperatur ist auf
wenige Sekunden beschrankt und hdngt haupt-
sdchlich vom Eintrittswinkel ab. Das obere Dia-
gramm zeigt den Temperaturverlauf fiir einen
streifenden Eintritt in die Erdatmosphdre (80°),
das mittlere Diagramm zeigt den Aufheizpuls fiir
einen 45°-Eintrittswinkel, und das untere Dia-
gramm entspricht einem senkrechten Eintritt in
die Atmosphdire (0°).

(Abb. aus LOVE & BROWNLEE 1991 )
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6 Klassifikation der Mikrometeorite und ihre Beziehungen zu
den herkommlichen Meteoritenklassen

Die herkdmmlichen Meteorite werden iiblicherweise in die Gruppen der Steinmeteorite,
Stein-Eisenmeteorite und Eisenmeteorite unterteilt. Unter diesen Gruppen sind die Steinme-
teorite mit ungefdhr 93% vertreten. Die Gruppe der Steinmeteorite wiederum untergliedert
sich in Chondrite und Achondrite, wobei die Chondrite mit nahezu 85% den Hauptanteil stel-
len.

Falls die Mikrometeorite einfach nur Bruchstiicke der herkommlichen Meteorite sind, dann
sollten sich die oben genannten Haufigkeiten auch unter den Mikrometeoriten widerspiegeln.
Mikrometeorite werden in zwei Hauptgruppen, die kosmischen Kugeln und die ungeschmol-
zenen Mikrometeorite, unterteilt. Die kosmischen Kugeln sind durch den Aufschmelzprozess
derart umgewandelt, dass eine Zuordnung aufgrund ihrer Mineralogie zu einer bestimmten
Meteoritenklasse im allgemeinen nicht moglich ist. Aufgrund von chemischen Signaturen,
wie z.B. des Sc/Cr- oder Sc/Ir-Verhiltnissses von kosmischen Kugeln, lassen sich jedoch
mdgliche verwandtschaftliche Beziehungen zu Meteoriten herleiten. Ein Beispiel fiir derartige
Beziehungen wurde in Kapitel 2.1.2 dargestellt.

Die ungeschmolzenen Mikrometeorite konnen aufgrund ihrer mineralogischen Zusammenset-
zung in eine Gruppe extrem feinkdrniger Partikel und in eine Gruppe grobkristalliner Partikel
unterteilt werden. Verschiedene chemische und mineralogische Indikatoren, wie z.B. das
Fe/Mn-Verhiltnis der Gesamtprobe und die Fe/Fe+Mg-Verhiltnisse von Olivinen und Pyro-
xenen, konnen Hinweise auf Beziehungen zu einer bestimmten Meteoritenklasse geben.

Fiir engere Beziehungen der Mikrometeorite zu herkdmmlichen Meteoriten sprechen die Ge-
halte an Edelgasen, die kosmogenen Nuklide, die chemische Zusammensetzung der Mikro-
meteorite sowie die Spurenelementgehalte der reliktischen Olivine und der Metalle in Mi-
krometeoriten (STEELE 1992, STEELE et al. 1985a,b). Auflerdem wurden einige wenige Mi-
krometeorite gefunden, deren Mineralzusammensetzungen auf eine Verwandtschaft zu ge-
wohnlichen Chondriten hinweisen (ROBIN et al. 1990, CHRISTOPHE MICHEL-LEVY &
BOUROT-DENISE 1992, BECKERLING et al. 1993). Das Vorhandensein von Ca,Al-reichen Ein-
schliissen in Mikrometeoriten spricht fiir eine Verwandtschaft zu gewohnlichen oder kohligen
Chondriten. Die Sauerstoffisotopie von mafischen Silikaten in Mikrometeoriten spricht fiir
eine Beziehung zu kohligen Chondriten (ENGRAND et al. 1997). Weitere mineralogische Hin-
weise fiir genetische Beziehungen zwischen ungeschmolzenen Mikrometeoriten und kohligen
Chondriten wurden durch das Auftreten von charakteristischen Magnetitnestern gefunden
(PRESPER et al. 1992, KURAT et al. 1992b, KOEBERL et al. 1992, MAURETTE et al. 1992a,b,c).
Die Gefiige und die chemische Zusammensetzung der meisten feinkdrnigen und ungeschmol-
zenen Mikrometeorite deuten darauf hin, dass das Ausgangsmaterial dieser Teilchen meteori-
tische Schichtsilikate sind. In wenigen Fillen wurden sogar intakte Saponite identifiziert. Die
niedrigen Ca-Gehalte der ungeschmolzenen Mikrometeorite unterstiitzen diese Vorstellung.
Sie sind in der gleichen Groenordnung wie die Ca-Gehalte in der Matrix von CI-und CM-
Chondriten (MCSWEEN & RICHARDSON 1977) sowie von Ca-Gehalten der Akkretionsstaub-
hiillen in CM-Chondriten (METZLER et al. 1992). Diese chemische und mineralogische Ge-
meinsamkeit konnte auf genetische Beziehungen der ungeschmolzenen Mikrometeorite und
der CI/CM-Chondrite hinweisen. Fiir eine priterrestrische Ursache des geringen Ca-Gehaltes
in den ungeschmolzenen Mikrometeoriten spricht, dass kleine kohlige Chondrite, die eben-
falls in der Antarktis gefunden wurden, keinen signifikanten Ca-Verlust durch terrestrische
Verwitterung erlitten haben. Die Mutterkorper der CI- und CM-Meteorite gehdren zu den
Kleinplaneten des Asteroidengiirtels. Aufgrund der Vielzahl von Hinweisen, die in die gleiche
Richtung deuten, kénnen wir annehmen, dass die ungeschmolzenen Mikrometeorite von ei-
nem oder von einer Vielzahl von Planetoiden stammen, die mineralogische und chemische
Ahnlichkeiten mit den Mutterkorpern der kohligen Chondrite aufweisen.
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Die eigenen Untersuchungen basieren sowohl auf Spurenelementanalysen als auch auf mine-
ralogischen Befunden an individuellen Mikrometeoriten. Von 60 ungeschmolzenen Mikro-
meteoriten konnten 41 als feinkdrnige und 14 als grobkristalline Mikrometeorite identifiziert
werden. 5 Teilchen gingen wihrend der. Untersuchungen verloren. Das bedeutet, dass unge-
fahr 70% aller ungeschmolzenen Mikrometeorite so feinkdrnig sind, dass die Auflésung des
Rasterelektronenmikroskopes nicht ausreicht, um Aussagen iiber die Mineralogie der Teil-
chen zu machen. Transmissionselektronenmikroskopische Untersuchungen an diesen Teil-
chen lassen vermuten, dass Mikrometeorite dieser Gruppe primir, d.h. pridatmosphirisch,
hauptsichlich aus Schichtsilikaten aufgebaut sind. Diese Schichtsilikate werden durch die
Aufheizung beim Eintritt in die Atmosphire in wasserfreie Minerale umgewandelt. Die restli-
chen 30% sind grobkristalline Mikrometeorite, die allerdings nur zu einem geringen Teil (<5%)
Affinitdten zu gewohnlichen Chondriten aufweisen. ‘

Diese Aussagen werden von BECKERLING & BISCHOFF (1995) im wesentlichen bestitigt. In
ihrer Untersuchung kommen diese Autoren zu dem Schluss, dass es keine Korrelation zwi-
schen der Héufigkeit von Meteoritenklassen und der Haufigkeit von Mikrometeoritenklassen
gibt. Unter den Mikrometeoriten sind die gewohnlichen Chondrite in wesentlich geringerem
Maf3e vertreten als unter den herkémmlichen Meteoriten. Threr Ansicht nach sind ungefihr 80%
der untersuchten Mikrometeorite eher mit der Gruppe der kohligen Chondrite verwandt. Zu
ganz dhnlichen Schliissen kamen auch ROBIN et al. (1990) und KURAT et al. (1994) in ihren
Untersuchungen antarktischer und gronlandischer Mikrometeorite. Die Folgerungen aus die-
ser Tatsache sollen etwas néher im nichsten Kapitel diskutiert werden.

p Hinweise auf die Quellen kosmischen Staubes
7.1  Astronomische Beobachtungen

Staubfahnen, die auf die Emissionen von Kometen zuriickgehen, sowie Staubbinder, die mit
Asteroiden in Verbindung gebracht werden konnen, sind vom IRAS Satelliten entdeckt wor-
den (SYKES et al. 1986, Low et al. 1984). Es erscheint sogar moglich, die starksten Staubbin-
der einzelnen Asteroidenfamilien, nidmlich den Eos-, Themis- wund Koronis-
Asteroidenfamilien, zuzuordnen (SYKES et al. 1989). Die Beobachtungen zeigen, dass sowohl
Staub von Asteroiden als auch von Kometen einen erheblichen Anteil an der zodiakalen
Staubwolke ausmacht. Die relativen Anteile kometaren und asteroidalen Staubes sind jedoch
noch nicht gut bekannt und konnten auch zeitlichen Schwankungen unterworfen sein (SYKES
& GREENBERG 1986, WHIPPLE 1967). Das Auftreten eines frischen Kometen im inneren Son-
nensystem erhoht sicher den kometaren Anteil, wéhrend nach einer Asteroidenkollision mit
einer erhohten Staublieferung aus dieser Quelle zu rechnen ist. Es gibt Autoren (REACH 1991,
DERMOTT et al. 1992), die der Meinung sind, dass Asteroidenkollisionen fiir einen grofen,
wenn nicht gar fiir den groBten Anteil der Staubteilchen in der zodiakalen Staubwolke ver-
antwortlich sind (SYKES 1990).

Wenn die allméhliche Erosion aller Korper im Asteroidengiirtel die Hauptursache des Staubes
ist, dann miissten die von IRAS beobachteten Staubbidnder vor allem von den gréfiten Aste-
roidenfamilien stammen. Es wurden zwar Staubbédnder gefunden, die sich den drei groften
Asteroidenfamilien zuordnen lassen, aber es existieren auch Staubbinder, die nicht mit einer
Asteroidenansammlung in Zusammenhang stehen. Deshalb wird gegenwirtig davon ausge-
gangen, dass die Hauptursache der Staubproduktion im Asteroidengiirtel nicht in einer konti-
nuierlichen Erosion aller Korper, sondern in der katastrophenartigen Kollision einiger Plane-
toide zu suchen ist.
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7.2 Auswabhleffekte

Die Existenz von Meteorschauern, verbunden mit dem Auftauchen von Kometen, zeigt ein-
deutig, dass auch Kometen einen gewissen Anteil am zodiakalen Staubkomplex stellen. Al-
lerdings sind die relativen Haufigkeiten von asteroidalen und kometaren Teilchen in der zo-
diakalen Staubwolke und auf dem Kollektor nahe der Erde recht unterschiedlich. Da kometare
Staubteilchen im Durchschnitt mit hoherer Geschwindigkeit in den gravitativen Einflussbe-
reich der Erde eintreten als Staubteilchen von Asteroiden (JACKSON & ZOOK 1992), werden
asteroidale Partikel mit weit groBerer Wahrscheinlichkeit eingefangen als kometare Teilchen
(FLYNN 1989). Betriige die kometare Komponente z.B. 99% in einer Entfernung von einer
astronomischen Einheit (1 AE), dann wiirde aufgrund bahndynamischer Effekte der asteroi-
dale Anteil auf dem Kollektor von 1% bei 1 AE auf 57% nahe der Erde angestiegen sein
(FLYNN 1989). Deshalb gibt die Population des in der Stratosphire eingefangenen Staubes
nicht das wahre Verhiltnis von asteroidalen zu kometaren Staubteilchen in einer Entfernung
von 1 AE wieder. Dieses Verhiltnis wird aufgrund der Verluste durch stirkere Aufheizung
der kometaren Partikel noch weiter zugunsten des asteroidalen Staubes verschoben.

7.3  Spektroskopie der Asteroide

Die wichtigsten Quellen interplanetaren Staubes sind die Kleinplaneten zwischen Mars und
Jupiter. Es wurden bereits mehrere tausend Korper gefunden und eine groBe Anzahl wurde
spektroskopisch untersucht (GAFFEY et al. 1993). Zwei Mechanismen der Staubproduktion,
namlich Erosion aller Kérper und Kollision einiger weniger Asteroide, wurden als Quellen
des Staubes im Asteroidengiirtel diskutiert (SYKES et al. 1989). Die spektroskopischen Beob-
achtungen der Kleinplaneten konnen uns Hinweise iiber Art und Anzahl der zu erwartenden
Typen von interplanetaren Staubteilchen geben. Falls die allmihliche Erosion aller Korper der
dominierende Prozess ist, dann erwarten wir ein breites Spektrum an IDPs mit unterschied-
lichster Mineralogie und Albedos zu finden. Falls Kollisionen innerhalb einiger Asteroiden-
familien die wesentliche Staubquelle darstellen, dann konnten einige wenige Klassen an IDPs
prozentual den grofiten Teil des auf die Erde gelangenden interplanetaren Staubes ausmachen.
Um einen Uberblick iiber die Vielfalt der moglichen Staubteilchen zu erhalten, sollen hier
kurz die wichtigsten spektroskopischen Klassen der Asteroide vorgestellt werden. Die neueste
Zusammenfassung der Literatur iiber Asteroidenspektren und deren Interpretation in Bezug
auf die mineralogische Zusammensetzung der Asteroide findet sich in GAFFEY et al. (1993).
Spektroskopisch lassen sich die Asteroide zur Zeit in 16 Klassen unterteilen. Zwei Klassen
haben prozentual den hochsten Anteil, S-Typ Asteroide mit ungefdhr 41% und C-Typ Aste-
roide mit ungefdhr 27%. Weitere 18% der Asteroide gehoren zu den Klassen P, D, F und Z,
die durch unterschiedliche Anteile hydratisierter Minerale, wasserfreier Minerale und organi-
scher Bestandteile charakterisiert sind. Zehn kleine Asteroidenklassen teilen sich die restli-
chen 14%. Ungefihr 20% der 5000 registrierten Asteroide sind auf diese Weise erfasst
(PIETERS & MCFADDEN 1994).

Einige Meteoritentypen (Achondrite, Stein-Eisen Meteorite, kohlige Chondrite) haben spek-
trale Ahnlichkeiten mit verschiedenen Asteroidenklassen. Fiir die prozentual am haufigsten
vertretenen gewohnlichen Chondrite (ca. 80% aller Fille) wurden bislang nur sehr wenige
mogliche Vertreter unter den erdbahnkreuzenden Asteroiden identifiziert. Die Frage nach den
Mutterkorpern der gewohnlichen Chondrite ist bis heute nicht geklart. Es ist jedoch klar, dass
die Héufigkeit der Asteroidentypen nicht mit den Haufigkeiten der Meteoritentypen korreliert.
Zahlreiche Meteorite scheinen von einigen wenigen Korpern zu stammen, die sich in einer
dynamisch so giinstigen Position innerhalb des Asteroidengiirtels befinden, dass sie Bruch-
stiicke auf die Erde liefern (FARINELLA et al. 1993, WETHERILL & CHAPMAN 1988).
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Tab. 26:
Spektroskopische Asteroidenklassen und ihre moglichen Analogmaterialien unter den Meteo-

riten. (aus GAFFEY et al. 1993)

General mineralogy and possible meteorite analoghes of the
asteroid taxonomic types.

Type Major Mineral Phases? Possible Meteorite Analogs¥

V  Pyroxene +/—Feldspar Eucrites, howardites,
diogenites
A Olivine +/—FeNi metal Olivine achondrites
Pallasites
Olivine-metal partial inelt
residues
E  Enstatite (<Fsj) Enstatite achondrites
(aubrites)
Iron-bearing enstatite (Fs2-4)
Fe-bearing Aubrites (Fs2-4)

R Olivine + Orthopyroxene Olivine-pyroxene cumulates
Olivine-pyroxene partial melt
residues
M Metal +/—cnstatite Iron meteorites
Hydrated Silicates + organics? Enstatite chondrites
S  See Table 4b . See Table 4b
Q Olivine + Pyroxene (+ metal) Ordinary chondrites
C  Iron-bearing hydrated silicates CI1 & CM2 chondrites
Deliydrated Cl1 & CM2
assemblages
B Iron-poor hydrated silicates Partially dehydrated highly
leached Cl1-type assemblages
G  Iron-poor hydrated silicates Highly leached CI1-type
assemblages
F  Hydrated silicates + organics Onganic-rich CI1 & CM2
assemblages
P Anhydrous silicates + organics Olivine-organic cosmic dust
particles
D Ouganics + Anliydrous silicates Organic-olivine cosmic dust
particles
T  Troilite (FeS) (+ FeNi metal) Troilite-rich iron meteorites
K  Olivine + opaques CV3/C03 chondrites
Z  Ouganics (+ anhydrous silicates) Organic-rich cosmic dust
particles

¥ Mineral species or assemblages in italics are inferred from spectral
gropertics which are not specifically diagnostic,

Analogs in italics have not been found or presently identified in
meteorite collections.

Falls der auf die Erde fallende Staub reprisentativ fiir die Oberfldchen aller Asteroide ist,
dann miissten sich annéhernd gemal der prozentualen Verteilung der Asteroidentypen unter-
schiedliche Klassen an Mikrometeoriten und IDPs wieder auffinden lassen. Tabelle 26 gibt
einen Uberblick iiber die Asteroidenklassen und iiber mogliche meteoritische Analogmateria-
lien.

Es wird angenommen, dass die heutigen Asteroide eine urspriingliche Zonierung des Astero-
idengiirtels im Hinblick auf die Zusammensetzung der Korper wiedergeben (BELL et al.
1989). Die unterschiedlichen Asteroidenklassen lassen sich nach dem Grad ihrer thermischen
Beanspruchung bzw. der geologischen Entwicklungsgeschichte in drei Obergruppen einteilen:
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1. Nicht aufgeheizt und nicht differenziert
2. Thermometamorph iiberprigt und spektral verindert
3. Aufgeschmolzene Kleinplaneten, deren Oberflichengesteine aus einer Schmelze entstanden.

Die folgende Tabelle gibt eine mogliche Zuordnung der Asteroidenklassen zu diesen drei
Obergruppen wieder.

Assumed Compositional Interpretations of Asteroid Taxonomic Types Tab. 27:
Bell Tholen Vermutete Zusammen-
Superclass Class Inferred Minerals Analogous Meteorites setzun g der Asteroide
Primitive D organics + ? (ice??)  (none) und Zugehorigkeit zu
P organics + ? (ice??) (none) ‘
C clays. C, organics Cl. CM chondrites Bell's Superklassen.
K ol pyx. carbon CV, CO chondrites (aus BELL et al. 1989)
Q pyx. ol. gray NiFe H. L, LL chondrites ?
? Fe-free pyx. gray NiFe EH, EL chondrites
Metamorphic T ? highly altered C Cs ??
B + G + F clays. opaques highly altered C Cs ?
Igneous \% plag. pyx. ol basaltic achondrites
R ol, pyx ol-rich achondrites?
S pyx. ol, red NiFe pallasites, lodranites. irons ?
A ol brachinites
M NiFe irons
E Fe-frce pyx aubrites
(Mars) (SNC meteorites)
(Moon) (lunar meteorites)

Aufgrund dieser Zuordnung ergibt sich eine Stratigraphie des Asteroidengiirtels. Stéirker pro-
zessierte und differenzierte Korper sind hauptséchlich im inneren Asteroidengiirtel vertreten,
wihrend die primitiven Asteroide im dufleren Bereich dominieren. Abb. 93 ist der Publikation
von BELL et al. (1989) entnommen und gibt einen Eindruck iiber die Verteilung der spektralen
Asteroidenklassen und der drei Obergruppen mit zunehmendem Abstand von der Sonne.

Der Darstellung ist zu entnehmen, dass der Grad der Aufheizung, der zum Aufschmelzen der
inneren Asteroide fiihrte, sehr stark vom Abstand zur Sonne abhing.

Es gibt verschiedene Meinungen tiber die Ursachen dieser Zonierung (SONETT & REYNOLDS
1979). In der Fachliteratur werden hauptséchlich zwei Mechanismen diskutiert:

1. Aufheizung durch Zerfall eines kurzlebigen Isotopes (*°Al) und

2. Induktive Aufheizung durch eine hochaktive Phase (T-Tauri Phase) der Sonne.

Eine detaillierte spektroskopische Untersuchung der Asteroide in Verbindung mit mineralogi-
schen Studien an Meteoriten und kosmischem Staub konnte helfen, die Frage nach der Auf-
heizquelle und deren Ursache zu 16sen.

Alle Modelle des solaren Nebels beriicksichtigen einen starken Temperatur- und Druckgra-
dienten vom inneren zum #@ufleren solaren Nebel. Die Grof3e dieses Gradienten hidngt von ver-
schiedenen physikalischen und chemischen Bedingungen des solaren Nebels ab, z.B. von
Masse, Zusammensetzung, Wirmetransport u.a. Aus der Zusammensetzung der Minerale in
Meteoriten kann auf deren Bildungsbedingungen im Hinblick auf Druck und Temperatur ge-
schlossen werden. Jedoch reichen diese meteoritischen Informationen nicht aus, um ein de-
tailliertes Modell des solaren Nebels zu entwerfen, da die Entstehungsorte der Meteorite, d.h.
ihre Abstinde von der Sonne, nicht bekannt sind. Deshalb konnen die Untersuchungen an
Asteroiden oder an Staub von Asteroiden dazu beitragen, derartige Modelle des friihen Son-
nensystems zu prézisieren.
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Spektrale Untersuchungen von Asteroiden kénnen Hinweise auf die mineralogische Oberflé-
chenzusammensetzung dieser Korper liefern. Die Interpretation der spektralen Information ist
jedoch nicht unumstritten. Falls man in der Lage wire, Material von Asteroiden im Labor zu
untersuchen, wire ein wichtiger Schritt zur Uberpriifung der auf rein spektraler Information
beruhenden Oberfldchenmineralogie getan. Staub von bestimmten Asteroiden kann unter ge-
wissen Gegebenheiten bereits heute auf der Erde gesammelt werden. Von DERMOTT et al.
(1994) und DERMOTT & LIOU (1994) wurde ein Modell vorgeschlagen, nach dem ein wesent-
licher Anteil des zodiakalen Staubes von einigen wenigen Asteroidenfamilien stammen
konnte. Staubbidnder nahe der Ekliptik haben ihren Ausgangspunkt in eng begrenzten und
dicht besiedelten Regionen des Asteroidengiirtels. Asteroidenansammlungen, die z.B. mit den
starksten Staubbdndern in Zusammenhang gebracht werden, sind die Eos-, Themis- und Ko-
ronis-Asteroidenfamilien.

Sie wurden bereits frither aufgrund ihrer spektralen Eigenschaften in die taxonomischen
Gruppen der K-, C- und S-Gruppen eingeteilt (BELL 1988). Die K-Typ Asteroide stellen eine
Untergruppe der S-Typ Asteroide dar. Die typischen Spektren der S-Typ Asteroide zeigen
spektrale Signaturen von Olivin, Pyroxen und Fe,Ni-Metall. Ihre Spektren unterscheiden sich
von den Spektren der gewohnlichen Chondrite, und deshalb stellen sie mit groBer Sicherheit
nicht die Mutterkorper der gewohnlichen Chondrite dar (GAFFEY et al. 1993). Anhand ihrer
Infrarotspektren lassen sie sich in eine Suite von S-Typ Asteroiden unterteilen, die sich durch
unterschiedliche Prozessierungsgrade oder Aufschmelzgrade unterscheiden. Es wird deshalb
angenommen, dass S-Asteroide differenzierte Korper sind.

K-Typ Asteroide stehen aufgrund ihrer spektralen Information zwischen den S-Typ und C-
Typ Asteroiden. Die meisten K-Typ Asteroide gehoren der Eos Familie an, in spektraler Hin-
sicht zeigen sie Ahnlichkeiten zu Meteoriten des Typs CV und CO (BELL 1988) und zihlen
somit zu den undifferenzierten Korpern.
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Die Gruppe der C-Typ Asteroide wurde bereits von CHAPMAN et al. (1975) definiert, und das
C-Typ Material wird mit den primitiven CI- und CM-Meteoriten assoziiert.

Ein signifikanter Anteil des zodiakalen Staubes stammt somit einerseits von differenzierten
Korpern und andererseits von undifferenzierten Korpern ab. Diese Zuordnung miisste sich in
der mineralogischen Zusammensetzung des kosmischen Staubes widerspiegeln. In der Tat
zeigte sich, dass der liberwiegende Anteil interplanetaren Staubes primitiven, undifferenzier-
ten Korpern zugeordnet werden kann. Ebenso scheint der Anteil an Mikrometeoriten mit
komplexer geologischer Geschichte gering zu sein im Vergleich zu den primitiven Mikrome-
teoriten.

Ungeféhr 50% aller IDPs konnten aufgrund ihrer Mineralogie von C-Typ Asteroiden stam-
men. Nach eigenen Abschidtzungen konnte der Anteil an urspriinglichen Schichtsilikatparti-
keln unter den Mikrometeoriten sogar ungefahr 70% bis 8C% betragen.

Diese Zahlen konnten darauf hinweisen, dass ein oder mehrere C-Typ Asteroide die Hauptlie-
feranten des asteroidalen Staubes sind. Unter den von IRAS entdeckten aktiven Staubquellen
ist die Themis Asteroidenfamilie. Anhand der spektralen Signatur wird sie als C-Typ klassifi-
ziert. Der Staub aus dieser Quelle ist hauptsichlich aus wasserhaltigen Schichtsilikaten aufge-
baut. Zahlreiche Korper der Eos Asteroidenfamilie werden aufgrund ihrer spektralen Signatur
mit wasserfreien kohligen Chondriten verglichen. '

Zur Zeit kann noch nicht eindeutig geklédrt werden, ob die auf der Erde gesammelten asteroi-
dalen Staubteilchen von vielen verschiedenen Korpern stammen oder ihr Vorhandensein von
einigen wenigen Asteroidenkollisionen (wie z.B. der Themis Familie) herriihrt. Allerdings
konnen wir folgende Punkte festhalten:

Wasserfreie und wasserhaltige IDPs haben hohe Kohlenstoffgehalte und z.T. hohe Gehalte
volatiler Elemente, die eine genetische Beziehung zu kohligen Chondriten nahelegen. Die
Quellen dieser Staubteilchen sind vermutlich Korper mit einer geringen Albedo. Falls nicht
zahlreiche IDPs mit hoher Albedo unter den terrestrischen Partikeln auf den Kollektoren ,,ver-
steckt” sind, dann scheint der Staubanteil der Asteroide mit hoher Reflektanz nicht geméR
ihrer Haufigkeit im Asteroidengiirtel auf den Kollektoren représentiert zu sein. Die fehlende
Diversitdt der analysierten Mikrometeorite und IDPs spricht dafiir, dass die Staubteilchen von
wenigen Quellen, vermutlich von Korpern mit kohlig-chondritischer Zusammensetzung
stammen.

Mit einigen Annahmen kann man versuchen, eine Zuordnung der Typen kosmischen Staubes
zu den stirksten Staubbiandern bzw. zu deren Quellen zu treffen. Die folgende Tabelle gibt
eine kurze Ubersicht der moglichen verwandtschaftlichen Beziehungen.

Tab. 28: Eigenschaften von Asteroidenfamilien.

Asteroiden- spektraler | Albedo |Astrono- |mdgliche mineralogische
familie Typ mische Zusammensetzung der
Einheiten | Kleinplaneten

KORONIS S hoch 2.87 kompakte Silikate, z.T. aufgeschmolzen
und equilibriert

EOS K hoch 3.02 wasserfreie Silikate
Ahnlichkeit zu CO/CV-Meteoriten

THEMIS C niedrig [3.13 wasserhaltige Schichtsilikate
Ahnlichkeit zu CM-Meteoriten
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Es wurde im vorangegangenen Kapitel gezeigt, dass unter den Mikrometeoriten und unter den
IDPs die Schichtsilikatteilchen prozentual am stirksten vertreten sind. Deshalb ist es durchaus
moglich, dass unter den im Labor untersuchten kosmischen Staubteilchen zahlreiche Partikel
der Themis-Asteroidenfamilie bereits vorliegen.

Es gibt auch bereits einen Vorschlag, wie dieser Zusammenhang getestet werden kann. Tat-
sdchlich lieBe sich die Herkunft bestimmter Staubteilchen bestimmen, wenn ihre Inklination
beim Einfangen auf dem Kollektor registriert wiirde. DERMOTT & LIOU (1994) haben gezeigt,
dass z.B. Themis-Staubteilchen im Monat November den Fluss asteroidalen Staubes mit nied-
riger Inklination dominieren (Abb. 94). Auf diese Weise konnte man versuchen der chemi-
schen und mineralogischen Zusammensetzung der Korper der Themis-Asteroidenfamilie né-
herzukommen.

e L I B R B I I L L s e ;
i Hoveimber | Relatz})e Ai.zzahl von 'Stalfbtellchen als
o0 Sater & 45 5 g5 | Funktion ihrer Inklination von ver-
Themis schiedenen Quellen. Im November
) sind die Teilchen mit geringer Inkli-
n nation vor allem Teilchen von Themis,
T und ungefdhr die Hilfte aller asteroi-
=4 daler Teilchen mit mittlerer Inklinati-
. on sind Teilchen von Eos. Man konnte
‘ II - also z.B. herausfinden, wie Themis-
Teilchen chemisch und mineralogisch
I L | L1 l b ﬂ—1 Ly zusammengesetzt sind, indem man im
SR November Staubteilchen mit geringer
Inklination sammelt.
(Abb. aus DERMOTT & LIoU 1994)
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8 Zusammenfassende Betrachtung der Beziehungen zwischen Meteoriten,
Mikrometeoriten, interplanetaren Staubteilchen und Kometenstaub

Eine der grundlegenden Fragen bei der Untersuchung von IDPs und von Mikrometeoriten ist
die nach der Beziehung zwischen kosmischem Staub und herkommlichen Meteoriten. Stellt
kosmischer Staub eine neue Klasse extraterrestrischen Materials dar, oder gibt es Beziehun-
gen zu Meteoriten? Wenn ja, welche Meteoritenklassen kommen dann in Frage? Die folgende
Auflistung gibt eine Reihe von Eigenschaften von IDPs und Mikrometeoriten wieder, die auf
mogliche Assoziationen zu bestimmten Meteoritenklassen hinweisen.

Tab. 29: Beziehungen zwischen IDPs, Meteoriten und Mikrometeoriten.

Verwandtschaftliche Beziehungen zwischen IDPs und Meteoriten
(Schichtsilikat-IDPs und unequilibrierte IDPs)

Beobachtete Mogliche

Merkmale Meteoritenassoziation
CI-Schichtsilikate CI-Meteorite
CM-Schichtsilikate CM2-Meteorite
LIME-Olivine CI, CM2, CR, CO, Semarkona
Na- und Cr-reiche

Klinopyroxene CV3, CM2, Semarkona
CAl kohlige Chondrite
Ca-Verarmung kohlige Chondrite
Spurenelemente CI-Chemismus
Kohlenstoffgehalte > CI-Chemismus

D/H kohlige Chondrite oder UOCs
PAHs kohlige Chondrite

Verwandtschaftliche Beziehungen zwischen Mikrometeoriten und Meteoriten

Beobachtete Mogliche )
Merkmale Meteoritenassoziation
CAl kohlige Chondrite
Schichtsilikate kohlige Chondrite, UOC
Hauptelement-

zusammensetzung CM2, CO3/CV3 .
Ca-Verarmung kohlige Chondrite
Metalle CM2-Chondrite
Reliktische Olivine CM2-Chondrite
Magnetitmorphologie kohlige Chondrite
Fe/Mn-Verhaltnisse CI/CM2-Meteorite
Abwesenheit von Chondren CI-Meteorite )
Sauerstoffisotopie CM/CR/CV-Chondrite

Es fillt auf, dass nahezu alle Merkmale auf verwandtschaftliche Beziehungen kosmischer
Staubteilchen (d.h. von Schichtsilikat-IDPs und von Mikrometeoriten) zu kohligen Chondri-
ten hinweisen. Eine eindeutige Zuordnung von IDPs und Mikrometeoriten zu CI-Chondriten
oder zu CM2-Chondriten erscheint allerdings zur Zeit nur in ganz wenigen Fillen moglich.
Eindeutige Beziehungen von IDPs und Mikrometeoriten zu gewohnlichen Chondriten sind
sehr selten festzustellen. Nur wenige Mikrometeorite zeigen Mineralphasen und Mineralzu-
sammensetzungen, wie sie in gewdhnlichen Chondriten auftreten. Solche Mineralassoziatio-
nen sind hauptséchlich nur unter den kompakten, nahezu monomineralischen Mikrometeori-
ten gefunden worden.
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An dieser Stelle muss aber auch darauf hingewiesen werden, dass es fiir eine Klasse interpla-
netarer Staubteilchen, die feinkornig-pordsen IDPs, kein Analogmaterial unter den Meteoriten
gibt. Entweder sind dies kometare Teilchen oder asteroidale Partikel, die aufgrund ihrer hohen
Porositit und Zerbrechlichkeit nur als kleine Fragmente in die irdische Atmosphire gelangen
konnen. Unter den Mikrometeoriten ist diese Klasse extraterrestrischen Materials bislang
nicht nachgewiesen worden.

Ein Charakteristikum ungeschmolzener Mikrometeorite ist ihr niedriger Ca-Gehalt, der in der
GroBenordnung des Ca-Gehaltes der Matrix kohliger Chondrite liegt. Im Falle der Meteorite
erfolgte eine Umverteilung des Calciums durch wissrige Umwandlung, verbunden mit der
Bildung von Ca-reichen Karbonaten und Sulfaten auf dem Meteoritenmutterkorper. Es liegt
nun nahe, den niedrigen Ca-Gehalt der Mikrometeorite analog zu erkldren. Allerdings sind
bislang keine Karbonate in Mikrometeoriten beobachtet worden, die diese Vermutung unter-
mauern wiirden. Die fehlenden Karbonate konnten zum einen durch das Aufheizen der Parti-
kel beim Eintritt in die Erdatmosphiére zerstort werden, zum anderen konnten sie durch Lo-
sungsprozesse im polaren Eis verlorengehen. Eine weitere Erkldrung fiir das Fehlen Ca-
reicher Komponenten konnte in der Heterogenitdt der Mutterkorper des Staubes begriindet
sein. Es wire denkbar, dass z.B. Karbonatkorner aufgrund ihrer Gro3e den Eintritt in die Erd-
atmosphére nicht unbeschadet tiberleben, wihrend die fragile Matrix in kleineren Bruchstiik-
ken einem alles zerstérenden Aufheizpuls entgeht.

8.1  Mogliche Beziehungen zwischen Mikrometeoriten, interplanetaren Staubteilchen
und differenzierten Meteoriten

Unter den interplanetaren Staubteilchen und unter den Mikrometeoriten wurden auch Partikel
gefunden, die hauptsichlich aus Olivinen, Pyroxenen und Glas zusammengesetzt sind. Die
Phasenzusammensetzungen deuten auf eine Entstehung der Partikel durch Aufschmelzungs-
und Kiristallisationsprozesse hin, wie sie in differenzierten Planetoiden stattfanden.

Die Fe/Mg-Verhiltnissse der mafischen Silikate in einigen kompakten Staubteilchen sind
weitestgehend equilibriert. Die Fe/Mg-Verhéltnisse liegen in einem &hnlichen Bereich wie
Fe/Mg-Verhiltnisse in Silikaten primitiver reduzierter Meteorite, wie z.B. der Acapulcoite
oder wie in silikatischen Einschliissen der IAB-Eisenmeteorite. Die Ubereinstimmung in den
Fe/Fe+Mg-Verhiltnissen kann nicht als Beweis, sondern allenfalls als Hinweis fiir eine ver-
wandtschaftliche Beziehung der IDPs zu Meteoriten dieses Typs aufgefasst werden.
ZahlenmaBig ist diese Klasse der IDPs und der Mikrometeorite nur untergeordnet vorhanden.
Ihre Anwesenheit belegt jedoch, dass kosmische Staubteilchen von verschiedenen Quellen
stammen.

8.2  Mbogliche Beziehungen zwischen interplanetaren Staubteilchen
und kometarem Staub

Unter den Meteoriten ist kein Material bekannt, das in seinem Aufbau und seiner Zusammen-
setzung den feinkdrnig-pordsen interplanetaren Staubteilchen entspricht. Es gibt einige Hin-
weise, dass diese Staubteilchen die besten Kandidaten fiir kometare Stdube sind. Die Hinwei-
se fiir eine kometare Herkunft beruhen 1. auf der Morphologie und Internstruktur der IDPs, 2.
auf mineralogischen und chemischen Beobachtungen, 3. auf Vergleichen der Staubteilchen
mit Staub des Kometen Halley und 4. aufgrund der Spektroskopie und Aufheizgeschichte
dieser Staubteilchen. In CP-IDPs sind es vor allem die als GUs bezeichneten Bausteine, die
sich von herkémmlichen Meteoriten, von Mikrometeoriten und anderen IDPs unterscheiden.
In der folgende Tabelle werden einige Eigenschaften der GUs und CP-IDPs mit Eigenschaf-
ten von kometaren Staubteilchen verglichen.
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Tab. 30: Vergleich einiger Eigenschaften von CP-IDPs und Kometenstaub.

GUs bzw. CP-IDPs Kometenstaub
Mikrostruktur hohe Porositét hohe Porositit, Dichte <<1
chem. Zusammensetzung Mg/Si=0.5 Mg/Si=0.6

Fe/Si=0.5 Fe/Si=0.3
Kohlenstoffgehalt 2-10x CI b C
Bestrahlungsgschichte GEMS evtl. prisolar mogliche interstellare

Korner

Aufheizgeschichte >> 800°C hohe Eintrittsgeschwindigkeit
volatile Elemente =l | mogliche Anreicherung
KorngroRe/Masse ca 100nm/10"° g 10" bis 10 g

Die Mikrostruktur betrifft die hohe Porostét verschiedener CP-IDPs. Unter den IDPs wurden
Teilchen mit Dichten <1 gefunden (LOVE et al. 1994). Zum Vergleich gibt es Hinweise auf
eine niedrige Dichte kometarer Meteoroide (VERNIANI 1969). '

Die mittlere chemische Zusammensetzung der Bausteine der CP-IDPs weist seltsamerweise
nicht-chondritische Mg/Si- und Fe/Si-Verhiltnisse auf. Die mittlere Zusammensetzung des
silikatischen Staubes vom Komet Halley ist ndher an den Elementverhéltnissen der GUs als
am solaren Mg/Si- und Fe/Si-Verhiltnis (siche Abb. 61).

Die chemische Zusammensetzung des Staubes von Komet Halley wurde von den Massen-
spektrometern an Bord von Giotto analysiert (JESSBERGER et al. 1989). Die Daten wurden mit
der feinkdrnigen Komponente von Meteoriten verglichen, und es stellte sich heraus, dass die
Staubteilchen auf dem pm-MaBstab heterogener sind als die Matrix der Meteorite
(BROWNLEE et al. 1987). Einige CP-IDPs zeigen dagegen eine dhnliche Streuung der Mg-, Fe-
und Si-Gehalte wie die Halley Staubteilchen (JESSBERGER et al. 1988, LAWLER et al. 1989,
FOMENKOVA et al. 1992).

Infrarot- und reflexionsspektroskopische Untersuchungen deuten eine Verwandtschaft von
CP-IDPs und P- und D-Asteroiden an (BRADLEY 1994a). P- und D-Asteroide sind vor allem
im duferen Asteroidengiirtel zu finden, und konnten eine dhnliche Zusammensetzung wie
Kometen aufweisen. Aulerdem wurden IDPs gefunden, deren IR-Spektren nahezu identisch
mit kometaren IR-Spektren sind.

Die Ahnlichkeit der IDP Spektren und der P- und D-Asteroide ist vor allem auf die hohen
Kohlenstoffgehalte zuriickzufiihren. Auerdem wurden unter den Halley Staubpartikeln zahl-
reiche C-reiche Teilchen, die sogenannten CHON-Partikel, gefunden (KISSEL & KRUGER
1987). Der mittlere Kohlenstoffgehalt des Kometen Halley ist vergleichbar mit dem solaren
Wert (JESSBERGER et al. 1989). CP-IDPs mit ungefdhr solarem Kohlenstoffgehalt sind zwar
selten, aber im Durchschnitt enthalten die CP-IDPs ungefidhr den doppelten bis dreifachen
Kohlenstoffgehalt wie CI-Chondrite.

Die Entwicklungsgeschichte der CP-IDPs scheint komplizierter zu sein, als bisher angenom-
men wurde. BRADLEY (1995b), BRADLEY et al. (1996) und BRADLEY & IRELAND (19<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>