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Zusammenfassung

Die vorliegende Arbeit untersucht junge stellare Objekte (YSO), eine Klasse astrophysika-
lischer Systeme die in den letzten Jahrzehnten durch Entdeckung protoplanetarer Scheiben
und Exoplaneten zunehmend in den Fokus der Forschung geriickt ist. Eine protoplane-
tare Scheibe besteht im Wesentlichen aus Gas und ~1% kosmischen Staub, der durch
seine hohe Opazitat die Ausbreitung elektromagnetischer Strahlung im Kontinuum domi-
niert und damit die thermische Struktur und das Erscheinungsbild des Objekts bestimmt.
Diese Komponente unterliegt einer charakteristischen Differenzierung durch Sedimentation
und Koagulation, die eng an die Evolution der Scheibe und der Entstehung von Planeten
gekoppelt ist.

Ziel dieser Arbeit ist die Entwicklung einer Methode zur Modellierung von YSOs, die
simultane Anpassung von Beobachtungen aus verschiedenen Quellen ermoglicht und da-
mit Mehrdeutigkeiten reduziert. Der Kern dieser Methode ist die Losung des inversen
Strahlungstransportproblems durch Riickfiihrung auf ein Optimierungsproblem, das mit
der Monte-Carlo-Methode Simulated Annealing (SA) gelést werden kann.

Der erste Teil der Arbeit behandelt neben den Grundlagen der Sternentstehung und Evoluti-
on von YSOs, die Eigenschaften des kosmischen Staubs und seine Rolle fiir die interstellare
Extinktion. Die Strahlungstransportgleichung im Kontinuum wird aus einem kinetischen
Modell fir elastische Streuung abgeleitet.

Der zweite Teil beschreibt die Methoden dieser Arbeit. Die Beobachtung mit astronomi-
schen Instrumenten und die Reduktion von Aufnahmen wird im Rahmen der fiir diese Arbeit
durchgefiihrten Kampagnen vorgestellt. Nach einer Einfihrung in Monte Carlo (MC) wird
der Metropolis-Hastings-Algorithmus beschrieben, die Implementierung der daraus abge-
leiteten Optimierungsmethode SA vorgestellt und eine kurze Darstellung der Losung der
Strahlungstransportgleichung mit MC gegeben. AbschlieBend wird Modellierung mit der
Maximum-Likelihood-Methode behandelt und ein Vergleich der hier vorgestellten Imple-
mentierung von SA mit dem kanonischen Ansatz der Anpassung mit einer Datenbank
durchgefiihrt.

Der dritte Teil besteht aus Studien der drei Systeme HH 30, V4046 Sgr und DoAr 33 mit der
in Teil Il entwickelten Methode. Fiir jedes Objekt werden nach einer kurzen Einfiihrung und
Diskussion der wichtigsten Vorgangerstudien die verwendeten Beobachtungen vorgestellt,
das gewahlte Scheibenmodell motiviert und die Implementierung der Studie beschrieben.
AbschlieBend werden die Ergebnisse zusammengefasst und diskutiert.



Abstract

The present work investigates Young Stellar Objects (YSO), a class of astrophysical objects
that has entered the focus of current research during the last decades with the discovery
of protoplanetary disks and exoplanets. A protoplanetary disk consists mostly of gas and
~1% cosmic dust, that dominates the propagation of electromagnetic radiation in the
continuum due to its high opacity and hence determines the thermal structure and appea-
rance of the object. This component is subject to a characteristic differentiation caused by
sedimentation and coagulation that is coupled tightly to disk evolution and in particular
the formation of planets.

The aim of this work is the development of a method to model YSOs, that enables the
simultaneous fitting of observations from different sources, thereby reducing degeneracies.
The core of this method lies in the solution of the inverse radiation transfer problem by
tracing it back to an optimization problem that can be solved using the Monte Carlo
method Simulated Annealing (SA).

The first part of this work deals with the fundamentals of star formation and evolution of
YSOs, the properties of cosmic dust, and its role in interstellar extinction. The radiation
transfer equation in the continuum is deduced from a kinetic model for elastic scattering.
The second part describes the methods of this work. Observation with astronomical in-
struments and data reduction is introduced on the background of performed campaigns.
After an introdution to Monte Carlo (MC), the Metropolis-Hastings algorithm is described,
followed by the implementation of the derived optimization method SA and a short des-
cription of the solution of the radiative transfer equation using MC. The part is concluded
with modeling using Maximum-Likelihood and a comparison of fitting with SA and the
canonical data base approach.

The third part consists of studies of the three systems HH 30, V4046 Sgr and DoAr 33
with the method developed in part Il. Previous studies are discussed for every object after
a short introduction, the used observations are presented, the chosen model is motivated
and the implementation of the study is described. The studies close with a summary and
discussion of the results.
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Einleitung

Nullam rem e nihilo gigni divinitus umquam.
Quippe ita formido mortalis continet omnis,
quod multa in terris fieri caeloque tuentur,
quorum operum causas nulla ratione videre
possunt ac fieri divino numine rentur.

Quas ob res ubi viderimus nil posse creari de
nihilo, tum quod sequimur iam rectius inde
perspiciemus, et unde queat res quaeque creari
et quo quaeque modo fiant opera sine divom.

Titus Lucretius Carus
De rerum natura, Liber |

Soweit unser Wissen durch schriftliche Zeugnisse und Artefakte in die Vergangenheit zu-
riickreicht, hat der Mensch Erklarungen fiir die ihn umgebende Welt gesucht. Aus Neugier
und dem Willen zu Uberleben haben unsere Vorfahren Veranderungen in ihrem Lebens-
raum beobachtet und heuristische Modelle fiir periodische Ereignisse entwickelt, u.a. fiir
die Jahreszeiten, das Erde-Mond-System und den mit bloBem Auge beobachtbaren Plane-
ten. Aus der Notwendigkeit wiederkehrende Ereignisse, wie Uberschwemmungen oder den
Friihlingsanfang, prazise zu datieren, entwickelten Hochkulturen Kalender, Tabellen, ana-
loge Rechenmaschinen und astronomische Instrumente fiir Beobachtung und Vorhersage.
Prominente Beispiele sind die Himmelsscheibe von Nebra (Meller 2003; Schlosser 2003),
die Tontafeln aus Mesopotamien (Rogers 1998), die Aufzeichnungen der Maya (Saturno
et al. 2012) und der Mechanismus von Antikythera (Freeth et al. 2006). Die Beobachtung
und Vermessung des Himmels wurde meist mit religiosen Aufgaben und Vorhersagen all-
gemeiner Art verbunden. Diese Priester und Astrologen bildeten die ersten Generationen
von Menschen, die nach einem vereinheitlichten Modell des Kosmos suchten.

Der Fortschritt der Erkenntnis war eng verknilpft mit dem Verstandnis fiir das priméare
Signal, dem Licht, und seiner Wechselwirkung mit Materie, was heute unter dem Begriff
Optik zusammengefasst wird. Uber die Natur des Lichts und seine Eigenschaften wurde
nachweislich seit der Antike nachgedacht. Erste Uberlegungen zur Erzeugung und Aus-
breitung von Licht stammen von Euklid, Hero von Alexandria, Titus Lucretius Carus und
Claudius Ptolemaus. Erwahnenswert sind die indischen Buddhisten Dignaga und Dharma-
kirti, die eine Logik und Erkenntnistheorie aufbauten und das Prinzip von Photonen und
Atomen bereits im 5. und 7. Jahrhundert diskutierten. In der Blitezeit des Islam wurden die
Uberlegungen der griechischen und rémischen Philosophen und Astronomen von arabischen
Gelehrten fortgefiihrt, u.a. von ibn Sal und Alhazen (Singh 2009).

Unabhangig von diesen Arbeiten zur Optik wurden auch statische Elektrizitat! und Magne-

InXekTpov ist altgriechisch fiir Bernstein.
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Abbildung 0.1.: Rekonstruktion des analogen Computers von Antikythera aus Freeth et al.
(2006). Der Mechanismus wird auf das Jahr 87 v. Chr. datiert und beruht moglicherweise
auf den Arbeiten von Schiilern des Archimedes und Ptolemaus. Weiterfiihrende Information
zum Stand der Forschung (iber dieses faszinierende Artefakt finden sich beim Antikythera
Mechanism Research Project.

tismus seit der Antike untersucht, doch erst Maxwell formulierte mit Vorarbeiten u.a. von
GauB, Faraday und Ampére eine geschlossene Erklarung fiir beide Phanomene (Maxwell
1865). Aufbauend auf dieser Theorie postulierte Maxwell, dass Licht aus elektromagne-
tischen Wellen besteht, die sich mit endlicher Geschwindigkeit ausbreiten. Wenig spater
gelang Heinrich Hertz der Nachweis von , Strahlen elektrischer Kraft", die er folgerichtig
als EM-Wellen interpretierte (Hertz 1888). Mit der Arbeit von Einstein (1905) iiber den
Photoeffekt wurde klar, dass das elektromagnetische Feld in Photonen quantisiert ist, was
spater im Rahmen der Quantenelektrodynamik (QED) erklart werden konnte (Nobelpreis
1965 fir Feynman, Schwinger, Tomonaga) und den wenigstens 2500 Jahre wahrenden
Erkenntnisprozess iiber die Natur des Lichts vorlaufig beendet hat?.

Die Astronomie als Methodik zur Erforschung der Gesetze des Himmels durch quanti-
tative Beobachtung hatte ihren ersten Hohepunkt in der Antike durch die Arbeiten u.a.
von Claudius Ptolemaus, Archimedes von Syrakus, Aristoteles, Aristarch von Samos und
Eratosthenes von Kyrene auf deren Werke die arabischen Astronomen aufbauten. Mit der
Supernova SN 1572, die von Tycho Brahe beschrieben wurde, kam die Erkenntnis nach Eu-
ropa, dass auch Fixsterne einen Lebenszyklus besitzen. Das durch die mittelalterliche Kirche
zementierte geozentrische Weltbild des Aristoteles beruhte auf der Annahme, dass Kome-
ten und Meteore veranderliche atmospharische Erscheinungen sind, wahrend Fixsterne und
Planeten an Spharen befestigt sind und mit diesen um die Erde rotieren. Wahrscheinlich
ist die fehlende Dokumentation von SN 1054 und SN 1181 in Europa auf diese ldee zu-
riickzufiihren®. Durch das heliozentrische Modell von Kopernikus (Kopernikus 1543) und
Brahes Report ,,De nova et nullius aevi memoria prius visa stella" (Brahe 1573) geriet

2Es gibt bisher keine experimentellen Daten, die mit der QED in Konflikt stehen.
3Mehrfache Einschlige auf dem Mond am 18. Juni 1178 wurden von Gervais von Canterbury nach
Augenzeugenberichten in seiner Chronik dokumentiert.
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dieses Weltbild ins Wanken. Es war nicht mehr zu negieren, Sterne konnten sich mit der
Zeit verandern, sie konnten neu entstehen und wieder vergehen. Es ist als Glicksfall einzu-
schatzen, dass drei Jahrzehnte spater SN 1604 Kepler die Gelegenheit gab mit , De Stella
Nova" den Impetus dieser neuen ldee zu verstarken (Kepler 1606). Mit der Aufstellung
der Bahngesetze durch Kepler (1609, 1619), der Idee eines interstellaren Raumes (Bacon
1627) und der mechanischen Erklarung der Planetenbewegung durch Newton (Newton
1687) begann das Zeitalter der Astrophysik mit mechanischen Modellen, der Himmel und
seine Objekte wurden dynamisch. Newton duBerte in einem Brief an Bentley vom 10. De-
zember 1692 die Idee, dass Sterne durch Gravitation entstehen, indem Materie durch ihre
Wirkung angehauft wird:

»But if the matter was eavenly diffused through an infinite space, it would
never convene into one mass but some of it convene into one mass & some
into another so as to make an infinite number of great masses scattered at
great distances from one another throughout all that infinite space. And thus
might the Sun and ffixt stars be formed supposing the matter were of a lucid
nature."

Allerdings konnte Newton sich nicht dazu entschlieBen die Entstehung des Kosmos durch
einfache Grundkrafte ohne Notwendigkeit fiir einen Schopfer zu postulieren. Die erste rein
mechanische Theorie zur Kosmogenese stammt von Kant (1755), der die Bildung des Son-
nensystems aus einer Urwolke unter Erhaltung des Drehimpulses vorhersagte. Eine Gene-
ration spater stellte Laplace (1796) unabhéngig von Kant seine analoge Nebularhypothese
auf. Heute werden beide Ansatze als Kant-Laplace- Theorie der Kosmogonie zusammenge-
fasst, die mit Kraften zwischen Korpern Strukturbildung im Universum erklart. Basierend
auf dieser Annahme verfolgen wir heute mit elektronischen Rechenanlagen und erweitert
um die modernen Feldtheorien die Ideen von Kant und Laplace und untersuchen die Ent-
stehung von Planeten, Sternen, Galaxien und (ibergeordneten Strukturen des Kosmos.
Die Dynamik des astrophysikalischen Erkenntnisprozesses durch moderne Theorien und Be-
obachtungstechniken, insbesondere durch Einfiihrung von GroBteleskopen, adaptiver Optik,
Supercomputern, Halbleiterdetektoren und Weltraumobservatorien im vergangenen Jahr-
hundert, ist ungebremst und hat unser Weltbild seit den Anfangen fundamental veran-
dert. Auch wenn der Zuwachs an Information tber den Kosmos und das bisher erlangte
Verstandnis fiir seine Struktur und Entwicklung beeindruckend sind, so wurden im Laufe
dieses Erkenntnisprozesses mehr Fragen aufgeworfen als beantwortet. Die Existenz und
Rolle von dunkler Materie und dunkler Energie fiir die Strukturentwicklung im Kosmos,
die Suche nach der ersten Sterngeneration und damit zusammenhéngend die Bildung der
ersten Galaxien, das Wachstum supermassiver schwarzer Locher (SMBH) und die Struktur
aktiver galaktischer Kerne (AGN), die Entstehung und Entwicklung von Sternen und Pla-
neten, der Nachweis von Exoplaneten und die Suche nach extraterrestrischem Leben ist nur
eine Auswahl der bekanntesten Fragen, die sich erst seit vergleichsweise kurzer Zeit stel-
len. Entsprechend haben sich neue Teilgebiete der Astrophysik und Synergien mit anderen
Disziplinen entwickelt, die mit ihren Methoden, Modellen und Theorien nach Antworten
suchen.

Im Rahmen dieser aktuellen Fragestellungen ist die Entwicklung junger stellarer Objekte
(YSO) von besonderem Interesse, da dieser Prozess wegen seiner Komplexitat bisher nicht
vollstandig verstanden ist. Obwohl diese Objekte im Wesentlichen aus Hy-Molekiilen und



He-Atomen bestehen, dominiert eine mit ~1% der Masse scheinbar marginale Komponente
den Strahlungstransport im Kontinuum und damit die thermische Struktur, der kosmische
Staub. Bereits in den ersten Phasen der Sternentwicklung bildet sich eine zirkumstellare Ak-
kretionsscheibe, die eine charakteristische Lebensdauer von einigen Myr besitzt. Wahrend
dieser Zeit durchlauft die Scheibe eine Differenzierung, an der die Staubphase durch Pro-
zesse wie Koagulation, Sedimentation, Fragmentierung, (Re)Sublimation, Adsorption von
Molekiilen und Katalyse von chemischen Reaktionen wesentlich beteiligt ist. Im Laufe der
Entwicklung wird die Scheibe ausgediinnt und 16st sich schlieBlich durch Akkretion, Pho-
todissoziation und andere Mechanismen im Zusammenhang mit der Bildung von Planeten
vom Innenrand her auf. Das Ergebnis dieses Prozesses ist eine optisch diinne Triimmer-
scheibe mit Planeten und Planetoiden, in der (iber eine Kollisionskaskade Staub erzeugt
wird.

Das Thema dieser Arbeit ist die Modellierung von Scheiben um YSO durch Invertierung des
Strahlungstransportproblems und Anpassung an Beobachtungen im Kontinuum, insbeson-
dere der spektralen Energieverteilung (SED), aufgel6sten Bildern und interferometrischen
Visibilitaten. Die Anpassung stellt ein Optimierungsproblem dar, das hier mit der Monte-
Carlo-Methode Simulated Annealing (SA) gelost wird. Dabei wird auch untersucht, wie
die Konfidenz in eine gefundene Losung quantifiziert werden kann und wie sich durch si-
multane Einbeziehung verschiedener Daten die Mehrdeutigkeiten der verwendeten Modelle
reduzieren lassen. Die in dieser Arbeit entwickelte Implementation von SA ist prinzipiell un-
abhangig vom behandelten Problem und kann auf die Modellierung anderer physikalischer
Phanomene iibertragen und angewendet werden.

Die Arbeit gliedert sich in drei Teile. Zu Anfang wird eine kurze Darstellung unseres Wis-
sens Uber den Prozess der Sternentstehung, kosmischen Staub und die Ausbreitung von
Licht vorgestellt. Diese Kapitel sollen den Einstieg in die Thematik erleichtern und geben
Empfehlungen auf Literatur fiir das vertiefte Studium.

Der zweite Teil behandelt die Methoden dieser Arbeit. Beobachtung und Datenreduktion
werden im Rahmen der verwendeten Instrumente vorgestellt und anschlieBend die Monte-
Carlo-Methode motiviert und die Implementation des Optimierungsverfahrens Simulated
Annealing (SA) beschrieben. AbschlieBend wird die Modellierung durch Lsung des inver-
sen Strahlungstransportproblems zusammen mit einer vergleichenden Studie zwischen der
kanonischen Anpassung mit einer Datenbank und SA vorgestellt.

Der dritte Teil besteht aus drei Studien der jungen stellaren Objekte HH 30, V4046 Sgr und
DoAr 33 mit den in Teil Il diskutierten Methoden. Dabei wird fiir jedes YSO eine Ubersicht
seiner Eigenschaften gegeben, die wichtigsten Vorgangerstudien vorgestellt, das verwende-
te Modell motiviert, die Durchfiihrung der Anpassung beschrieben und abschlieBend die
Ergebnisse der Untersuchungen ausfiihrlich diskutiert.



Teil 1.

Grundlagen



1. Sternentstehung

Die Strahlung von Sternen war lange Zeit die einzige und ist heute immer noch die wich-
tigste Informationsquelle fiir die Untersuchung des Kosmos. Fast jede bekannte Struktur im
Universum enthalt Sterne in verschiedenen Entwicklungsstadien, angefangen bei eingebet-
teten Protosternen, tber T-Tauri- und Herbig-Ae/Be-Sterne, Hauptreihensterne, braune
Zwerge, rote Riesen, weiBe Zwerge, Neutronensterne und schwarze Locher, um nur ei-
nige typische Vertreter zu nennen. Wahrend das Ende eines geniligend massiven Sterns
spektakular in einer Supernova endet, deren Signal ber groBe Entfernungen nachgewiesen
werden kann, findet die Geburt eines Sterns verborgen im Inneren einer optisch dichten Mo-
lekllwolke statt und ist erheblich schwerer zu beobachten. Das erklart warum signifikante
Fortschritte zum Verstandnis der Sternentstehung im Wesentlichen erst in den letzten drei
Jahrzehnten stattgefunden haben.

Sterne gehoren zu den Grundbausteinen von Galaxien und das Verstandnis ihres Lebens-
zyklus ist notwendig fiir eine schliissige Theorie der Entwicklung von Galaxien. Wichtige
Fragestellungen hierbei sind Mechanismen zur Initiation des Prozesses, damit verbunden
die Effizienz der Umwandlung des interstellaren Mediums (ISM) in Sterne und die aus
diesem Prozess resultierende initiale Massenverteilung® (IMF) und Multiplizitat.

Die Beobachtung der Planeten fiihrte zu einer Reihe von wichtigen Entdeckungen, doch
war lange Zeit unklar, ob unser Sonnensystem eine Ausnahme ist oder den Regelfall dar-
stellt. Zu Anfang der Suche nach Exoplaneten wurden vor allem Exemplare mit extremen
Massenverhiltnissen und kleinen Bahnradien nachgewiesen, sogenannte heiBe Jupiter?.
Durch neue Beobachtungstechniken, verbesserte Instrumente und Satellitenobservatorien
werden zunehmend langperiodische Planeten mit zur Erde vergleichbare Massen gefunden.
Seit dem Nachweis der ersten Exoplaneten (Wolszczan und Frail 1992; Mayor und Queloz
1995) mit der Radialgeschwindigkeitsmethode sind bis heute® 725 Detektionen bestatigt
worden, wobei die Liste der von Kepler entdeckten Kandidaten 23000 Eintrage besitzt.

In den folgenden Abschnitten wird der jetzige Stand der Forschung zur Entstehung von
Sternen verkiirzt dargestellt, um den Rahmen dieser Arbeit zu legen. Viele Aspekte sind
noch nicht befriedigend geklart und Definitionen unterliegen einem Wandel. Eine gute
Zusammenfassung der aktuellen Begriffe und Konventionen zu diesem Thema finden sich
im ,, Diskionary" von Evans et al. (2009a). Fir ein vertieftes Studium der Materie sei auf
die angegebene Literatur und die Reviews von Shu et al. (1987), Ferriere (2001), Larson
(2003), Williams und Cieza (2011) und auf die Reihe Protostars and Planets verwiesen,
auf denen die folgende Zusammenfassung beruht.

Yengl.: Initial Mass Function
2engl.: Hot jupiter
3Stand August 2013 auf exoplanets.org
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1.1. Das interstellare Medium

Als interstellarer Raum wird der Bereich zwischen den Sternen innerhalb einer Galaxie
bezeichnet. Er ist gegen den von individuellen Sternen dominierten Raum durch die Astro-
pause abgegrenzt und geht auBerhalb der Galaxie in den intergalaktischen Raum (iber. Der
interstellare Raum ist angefiillt von einem charakteristischen Ensemble von Teilchen und
Strahlung, dem interstellaren Medium (ISM), das aus normaler Materie, kosmischer Strah-
lung und Magnetfeldern besteht. Diese drei Bestandteile wechselwirken elektromagnetisch
miteinander und stehen in einem hydrostatischen Gleichgewicht (Boulares und Cox 1990).
Die kosmische Strahlung wirkt dabei im Wesentlichen iiber drei Mechanismen auf normale
Materie:

= Direkte Kollision mit Gasteilchen erhéht die lonisierung (Spitzer und Tomasko 1968).

= Heizung durch hochenergetische Elektronen aus der lonisierung und Coulomb-Streuung
an lonen (Field et al. 1969), sowie Dampfung von Alfvén-Wellen entlang magneti-
scher Feldlinien (Wentzel 1971).

= Strémungsinstabilitat durch Streuung an selbst-induzierten Alfvén-Wellen (Lerche
1966, 1967; Wentzel 1968; Kulsrud und Pearce 1969).

Das interstellare Magnetfeld in Spiralgalaxien liegt bei ~10uG (Beck 2004) und wechsel-
wirkt tiber die Lorentz-Kraft mit der kosmischen Strahlung und der ionisierten Komponen-
te der normalen Materie und damit ber Kollisionen zwischen lonen und Neutralteilchen
schlieBlich mit dem nicht-ionisierten Anteil (Spitzer 1958). Auf diese Weise stabilisiert das
interstellare Magnetfeld das Gas auf groBen und mittleren Skalen gegen einen gravitativen
Kollaps und bindet gleichzeitig die kosmischen Teilchen an die galaktische Ebene. Diese
hochenergetischen Teilchen sorgen durch lonisierung wiederum dafiir, dass die Kopplung
zwischen Magnetfeld und normaler Materie aufrecht erhalten wird. Quelle der kosmischen
Strahlung sind Schockfronten von Supernovae (Blandford und Eichler 1987), insbesonde-
re Superblasen, die aus dem zeitlich korrelierten Ende von OB-Assoziationen hervorgehen
(Higdon und Lingenfelter 2005).

Das ISM kann in drei Phasen zerlegt werden, eine kalte und dichte Phase (T'<300K),
die im Wesentlichen aus Wolken von neutralen Wasserstoff- und Heliumatomen und in
dichteren Bereichen aus H>-Molekiilen besteht, eine warme und verdiinnte Phase aus neu-
tralen und ionisierten Atomen zwischen diesen Wolken (7'~10?K), und eine dominante
heiBe Phase (T'~10°K), die durch Supernovae geheizt wird (Field et al. 1969; McKee und
Ostriker 1977). Sterne entstehen in den dichtesten Bereichen der ersten Phase, in der Mo-
lekiile bei niedrigen Temperaturen auf Staubkérnern gebildet und gegen Photodissoziation
geschiitzt sind (Allen und Robinson 1977). Solche Zonen finden sich in zentralen Regionen
und Spiralarmen von Galaxien und besitzen Ausdehnungen von ~1kpc mit Massen von bis
zu 10’"Mg, (McGee und Milton 1964; Solomon und Sanders 1985; Elmegreen 1993), die
in dichtere Bereiche fragmentiert sind, den Riesenmolekiilwolken* (GMC). Diese Wolken
erreichen Ausdehnungen und Massen, die etwa eine GréBenordnung unter denen der iiber-
geordneten kalten Phase liegen, also ~100pc und ~10°M. Die Bildung dieser Wolken

“engl.: Giant Molecular Clouds



wird auf galaktischer Skala durch Gezeitenkrafte behindert. Sie besitzen eine selbstahnli-
che Struktur, die durch Fraktale beschrieben werden kann, was auf eine wichtige Rolle der
Turbulenz deutet (Falgarone et al. 1991; Stutzki et al. 1998; Elmegreen 2002). Die Ge-
schwindigkeitsdispersion des Gases lasst sich durch Vermessung der Dopplerverbreiterung
von Molekiillinien nachweisen. Auf fast allen Skalen werden dabei Uberschallstromungen
gemessen und ein zur Kolmogorov-Kaskade analoger Zusammenhang zwischen Ausdehnung
der Region und Linienbreite der Form

Av~I* (1.1)

mit «<S0.5 beobachtet (Larson 1981; Solomon et al. 1987; Myers und Goodman 1988a;
Falgarone et al. 1992), der sich auch zu gréBeren Skalen hin tber die Grenzen einer indivi-
duellen Wolke fortsetzt (Goldman 2000). Entsprechend befinden sich GMCs nicht in einem
stationaren Zustand und besitzen relativ kurze Lebensdauern von ~10Myr, die ungefahr
einer dynamischen Zeitskala entsprechen (Larson 1981). Dieser Zeitraum stellt demnach
eine obere Grenze fiir den Prozess der Sternentstehung dar (Elmegreen 2000).

1.2. Kollaps

In einer GMC wirken innere Energie, Turbulenz und Magnetfelder dem kontrahierenden
Effekt der Gravitation entgegen. Es kann jedoch lokal zu einer Instabilitit kommen, bei
der Magnetfelder aus einem kleinen Bereich verdrangt werden und auch die turbulente Be-
wegung der Wolke eine Kontraktion nicht mehr kompensieren kann. Diese Instabilitaten in
kalten Bereichen einer Molekiilwolke stellen den ersten und entscheidenden Schritt fiir die
Entstehung eines Wolkenkerns mit Anzahldichten von 2>105cm ™3 und <1pc Durchmesser
dar, der die Rate und Effizienz der Sternentstehung maBgeblich beeinflusst, insbesondere
die IMF der Sterne (Salpeter 1955; Miller und Scalo 1979). Damit es zur Bildung derart
dichter Bereiche kommen kann, ist das Zusammenwirken verschiedener Prozesse erforder-
lich. Bei geringen Dichten koppeln geladene Teilchen und magnetische Flusslinien, so dass
Kontraktion eine Verdichtung des magnetischen Feldes bewirkt und den weiteren Kollaps
effektiv verhindert, da der magnetische Fluss eingefroren wird (Chandrasekhar und Fermi
1953). Tatsachlich kann das Magnetfeld durch drei Prozesse, abhangig von Dichte und
lonisationsgrad, von der Bewegung des Fluids entkoppeln. Bei hoher Dichte und relativ ho-
hem lonisationsgrad lberwiegt die ambipolare Diffusion, bei der Elektronen und lonen am
Feld gekoppelt bleiben und gegeniiber dem neutralen Anteil des Fluids driften (Shu et al.
1987; Myers und Goodman 1988b; Mouschovias 1991). Dieser Prozess findet vor allem
in Molekilwolken (Wardle 2007), protostellaren Scheiben in Entfernungen von R>10AU
und unmittelbarer Nadhe zum Protostern in héheren Schichten statt (Salmeron 2011). Bei
mittleren Dichten iberwiegt die Hall-Diffusion, bei der lonen und geladene Staubkorner
durch Kollision mit neutralen Teilchen vom Magnetfeld entkoppeln. Dieser Mechanismus
dominiert wahrend des gravitativen Kollaps von Kernen (Wardle 2004) und in protostellaren
Scheiben (Salmeron 2011). In dichtesten Bereichen mit geringem lonisationsgrad iiberwiegt
ohmsche Dissipation, bei der alle geladenen Teilchen standigen Kollisionen ausgesetzt sind
und nicht mehr ungestort um Feldlinien gyrieren konnen (Shu et al. 2006; Machida et al.
2008).



Die Verdrangung des Magnetfelds ist ein wichtiger Regulator des Entstehungsprozesses
von Sternen (Kunz und Mouschovias 2009; Braiding und Wardle 2012). Die meisten Wol-
ken und ihre Substrukturen sind magnetisch kritisch (McKee 1989; Bertoldi und McKee
1992; Crutcher 1999; Bourke et al. 2001), so dass die Zeit zur Entstehung superkritischer
Kerne vergleichbar mit der Freifallzeit ist (Ciolek und Basu 2001; Vazquez-Semadeni et al.
2005). Nach der Entkopplung des Magnetfelds vom Gas stabilisiert nur noch der thermische
Druck den Wolkenkern gegen die Eigengravitation, der weitere Kollaps ist durch Kiihlpro-
zesse dominiert (Gaustad 1963). Wird die Jeans-Masse iiberschritten verlauft der restliche
Kollaps innerhalb der Kelvin-Helmholtz-Zeitskala, die mit ~10kyr vergleichsweise kurz ist,
und zur Bildung eines oder mehrerer Protosterne mit Scheibe fihrt (Yorke et al. 1993,
1995; Hueso und Guillot 2005). Die Rolle des Magnetfeldes wahrend dieser kurzen Phase
ist nicht vernachlassigbar, da es durch einen Dynamoeffekt und Kompression wahrend des
Kollaps verstarkt wird (Kazantsev 1968; Vainshtein 1982; Schekochihin et al. 2002; Sur
et al. 2012). Der Kollaps selbst geschieht von innen nach auBen und iber Messung der Po-
larisation kann eine Uhrenglasstruktur des Magnetfeldes nachgewiesen werden (Cortes und
Crutcher 2006; Girart et al. 2006). Die Dichte im Zentrum steigt an, bis dieser Bereich bei
Dichten >10"'3gcm™3 opak wird und der Kollaps mit der Entstehung des hydrostatischen
Kerns im Zentrum endet. AnschlieBend befindet sich das YSO in einem kugelférmigen
Hohlraum (Jgrgensen et al. 2005b; Enoch et al. 2009) und heizt sich durch Kontraktion
und Schocks auf, in denen einfallende Materie abgebremst wird (Shu 1977). Wahrend der
hydrostatische Kern wegen seiner geringen Ausdehnung mit heutigen Instrumenten nicht
aufgelost werden kann, lasst sich die radiale Bewegung von Materie in Richtung Kern
durch Beobachtung der Dopplerverschiebung von Molekiillinien nachweisen (Di Francesco
et al. 2001). Der zunachst radial verlaufende Kollaps verandert seine Symmetrie durch
Kompression des Magnetfelds und Konvektion von Drehimpuls aus duBeren Bereichen des
Wolkenkerns. Dabei kann die kollabierende Wolke in mehrere Kerne fragmentieren und ein
multiples System von Protosternen bilden (Boss und Bodenheimer 1979). In jedem Fall
bildet sich um jeden Protostern eine Scheibe heraus, auf die weiter Materie aus dem um-
gebenden Wolkenkern fallt und dem Protostern zugefiihrt wird (Ulrich 1976; Terebey et al.
1984). Die Ausdehnung der Scheibe ist durch den Zentrifugalradius gegeben, der abhangig
von der initialen Winkelgeschwindigkeit wy des Wolkenkerns und der Fallzeit ¢ wachst (Te-
rebey et al. 1984). Da der spezifische Drehimpuls L/M eines Wolkenkerns ~73/2 skaliert
(Goldsmith und Arquilla 1985; Goodman et al. 1993), kann von einer weiten Streuung der
initialen Scheibenparameter ausgegangen werden.

1.3. Entwicklung der Scheibe

Nach Entstehung der Scheibe ist die Beobachtung durch hohe optische Tiefen bis in den
mm-Bereich erschwert. Da die Scheibe durch Akkretion aufgeheizt wird (~100K) und mit
>10"cm™ eine hohere Teilchendichte als der Hintergrund besitzt, kann sie bei entspre-
chend groBen Basislangen im Kontinuum und Molekiillinien bei mm-Wellenlangen beob-
achtet werden (Brown et al. 2000; Jgrgensen et al. 2005a). Eingebettete Scheiben strahlen
etwas starker als altere, der Beobachtung besser zugangige Objekte, was zunachst auf ei-
ne Abnahme der Masse mit der Zeit hindeutet. Berlicksichtigt man jedoch Heizung der
jungeren Scheiben durch Akkretion, erhalt man typische Massen von ~0.02...0.1Mg mit



einem Median von 0.04M, (Jgrgensen et al. 2009). Die Masse der Scheibe verbleibt daher
wahrend der eingebetteten Phase relativ konstant, wahrend die umgebende Hiille um fast
eine GroBenordnung an Masse verliert (Looney et al. 2003). Die aus der Hiille auf die
Scheibe fallende Materie wird demnach schnell zum Protostern transportiert, insbesonde-
re muss dabei der spezifische Drehimpuls abgefiihrt werden. Das geschieht innerhalb der
Scheibe durch viskosen Transport in der turbulenten Stromung. Der genaue Mechanismus
der Turbulenz ist noch unklar, auch wenn die typische Reynoldszahl

Re = v 10 (1.2)

v

eine hohe Instabilitdt der Stromung plausibel macht. Ein Ansatz ist die Magnetorotations-
instabilitit® (MRI), bei der ein schwaches Magnetfeld durch Kopplung an die ionisierte
Komponente des Fluids den Ubergang von laminarer zu turbulenter Strémung erleichtert
(Balbus und Hawley 1991). Wahrend Materie in der Scheibe nach innen wandert, dehnen
sich die auBeren Bereiche der Scheibe durch den viskosen Transport von Drehimpuls aus.
Doch nur ein geringer Teil der zum Protostern stromenden Materie wird akkretiert, da der
Stern an der Grenze seiner Stabilitat rotiert. Es entsteht ein charakteristischer bipolarer
Ausfluss, der Jet, der (iber magnetohydrodynamische Wechselwirkung Drehimpuls abfiihrt
und so die Akkretion aufrecht erhalt (Shu et al. 1994; Romanova et al. 2005, 2009). Nach
~(0.5Myr 16st sich die Hiille unter Mitwirkung des Ausflusses langsam auf und Protostern,
Scheibe und Jet werden der Beobachtung bei kiirzeren Wellenlangen zugangig.

Der durch Akkretion geheizte Bereich um den Protostern erzeugt charakteristische Emissi-
onslinien, u.a. von Heay, Bry und Ca Il, und Exzess bei UV- und Rontgen-Wellenldngen. Das
nun im Optischen und Nahinfrarot (NIR) beobachtbare YSO wird wegen dieser typischen
Signatur als klassischer T-Tauri-Stern (CTTS) bezeichnet (Joy 1945). Die einfallende Hiille
bleibt eine Weile erhalten und gibt dem YSO ein ausgedehntes Erscheinungsbild im Opti-
schen und NIR, prominente Beispiele dafiir sind der Butterfly Star, CB 26 und DG Tau B.
Nach Auflésung der Hiille wird die aufgeweitete Scheibe bei kurzen Wellenlangen deutlich
sichtbar, meist begleitet von einem Jet wie bei HH 30 und FS Tau B.

Die Akkretion auf den Protostern erfolgt episodisch, wie an der typischen Variabilitat der
Helligkeit und der knotigen Struktur von Jets erkennbar ist (Bacciotti et al. 2000; An-
glada et al. 2007; Estalella et al. 2012; Giinther et al. 2013). Es kénnen bei CTTS auch
kurze Episoden hoher Aktivitat direkt beobachtet werden, die nach dem ersten Exemplar
als FUOr-Ausbriiche bezeichnet werden (Herbig 1977; Hartmann und Kenyon 1996). Diese
extremen Variabilitdten von wenigstens 5 Magnituden konnen im Laufe der Entwicklung
mehrfach auftreten. Zu Anfang besitzt die Scheibe einen héheren Anteil der Masse und
lokale Verdichtungen kénnen einen sprunghaften Anstieg der Akkretionsrate durch Gravi-
tationsinstabilitat erklaren (Laughlin und Bodenheimer 1994; Zhu et al. 2009; Vorobyov
und Basu 2010). Bei spateren Entwicklungsstufen dominiert der Stern jedoch die Scheibe
und eine allein durch Eigengravitation ausgeloste Instabilitat ist unplausibel. Eine schlissige
Erklarung steht noch aus und verschiedene Ausloser und Mechanismen werden diskutiert,
u.a. nahe Begegnungen in den Zentren dichter Cluster (Pfalzner 2008) und Gasplaneten
auf einem engen Orbit (Nayakshin und Lodato 2012).

Durch Akkretion verliert die Scheibe immer mehr Masse und 16st sich mit einer Halbwerts-
zeit von einigen Myr auf. Wahrend dieser Zeit findet eine Differenzierung des Staubs statt,

Sengl.: Magneto-Rotational Instability
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Abbildung 1.1.: Die vier Phasen der Entwicklung einer protostellaren Scheibe: i) Die Scheibe
verliert Masse durch Akkretion auf den Protostern und Photoevaporation der duBersten
Schichten, es bildet sich ein bipolarer Ausfluss. ii) Staub koaguliert und sedimentiert in
Richtung Mittelebene, das Flaring und der Jet schwachen sich parallel zur Akkretion ab.
iii) Photoevaporation, die Entstehung von Planeten und andere Effekte 16sen die Scheibe
von innen her auf. iv) Mit dem Gas werden auch kleine Staubkdrner durch den Poyinting-
Robertson-Effekt und Strahlungsdruck aus dem System entfernt. Ubrig bleibt ein System
aus Planeten und/oder Planetoiden, die durch fortgesetzte Fragmentierung eine optisch
diinne Triimmerscheibe erzeugen.

er koaguliert und setzt sich in der Mittelebene ab. Es wird angenommen, dass dieser Prozess
iber hierarchisches Wachstum zur Bildung von Kernen fiihrt, die durch ihre Gravitation
Materie aus der Scheibe akkretieren konnen und dabei Protoplaneten bilden (Papaloizou
und Terquem 2006). Es gibt jedoch Prozesse, wie die Meter-Barriere®, die einer Bildung
von groBeren Kernen entgegenwirken (Weidenschilling 1977) und bisher nicht ausreichend
verstanden sind. In diesem Zusammenhang ist die Entdeckung einer attraktiven Wirkung
der Schwarzkérperstrahlung durch den AC-Stark-Effekt ein neuer Ansatz zur Erklarung
dieses Prozesses (Sonnleitner et al. 2013).

Photoevaporation, Gezeitenkrafte bei Mehrfachsystemen und die Entstehung von Planeten
fihren schlieBlich zur Bildung von Liicken und einem von innen her wachsenden Loch
in der Scheibe. Die Akkretion und damit der beobachtbare Exzess und typische Linien
schwichen sich ab, der Stern wird zum schwachen T-Tauri-Stern” (WTTS). SchlieBlich
versiegt die Akkretion und die Scheibe verliert ihren Gasanteil, bis eine optisch diinne
Triimmerscheibe® (ibrig bleibt. Der junge Stern bewegt sich weiter auf die Hauptreihe zu,
die durch Kontraktion innerhalb ~100Myr mit dem Beginn der Fusion von Wasserstoff im
Kern erreicht wird.

bengl.: Meter-size barrier
"engl.: Weak-line T Tauri Star
8engl.: Debris disk
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2. Strahlungstransport

Der Anfang des 17. Jahrhunderts stellt mit Keplers Publikationen iiber Optik in der Astro-
nomie ,, Astronomiae Pars Optica" (1604), der ,,Astronomia Nova" (1609) und dem Werk
. Dioptrice" (1611), sowie Galileos Bau eines Teleskops und der Publikation ,, Sidereus Nun-
cius" (1610) den Beginn der modernen Astronomie dar. Fortschritte sind seitdem eng mit
dem Verstandnis fir die Ausbreitung von Licht, Wechselwirkung mit Materie und damit
der Fahigkeit zur Manipulation und Detektion von Strahlung verbunden gewesen. Der Bau
von optischen Geraten und Detektoren, die Ausbreitung von Strahlung in Materie und die
Kompensation von unerwiinschten Effekten bei der Beobachtung durch die Atmosphare
sind vier Jahrhunderte spater unveradndert Gegenstand aktueller Forschung.

Die Quantenelektrodynamik (QED) beschreibt als fundamentale Theorie des Lichts nach
dem jetzigen Stand der Forschung die Wechselwirkungen von Ladungen und Photonen
quantitativ (Sturm et al. 2011). Fir die meisten Anwendungen der Astrophysik, insbeson-
dere fiir den hier betrachteten Strahlungstransport, ist die klassische elektromagnetische
Feldtheorie von Maxwell (1865) jedoch ausreichend. Die Grundidee dieser Theorie ist die
Existenz positiver und negativer elektrischer Ladungen, die durch ihre Anwesenheit den um-
gebenden Raum verandern und zeitlich verzogert mit Ladungen an anderen Orten durch
Vermittlung des Feldes in Wechselwirkung treten. Die Maxwell-Gleichungen (MWG) ver-
kniipfen die lokalen raumlichen und zeitlichen Anderungen des Feldes mit Position und
Geschwindigkeit von Ladungen, die wiederum iiber die Lorentzkraft mit dem Feld wechsel-
wirken, und stellen eine ausgezeichnete Naherung der Dynamik dar. Tatsachlich beruhen
viele technologischen Errungenschaften der Moderne wie u.a. Optik, Elektrotechnik, Tele-
kommunikation und Computer auf der praktischen Anwendung der MWG. Ein wesentliches
Merkmal dieser lorentzinvarianten Nahwirkungstheorie ist der Charakter des Feldes als ei-
genstandiges Objekt, so dass sich Storungen durch Beschleunigung von Ladungen lber
beliebig Entfernungen und Zeitrdume mit einer konstanten Geschwindigkeit ¢ im Vakuum
als Wellen fortpflanzen konnen und dabei Energie, Impuls und Drehimpuls transportieren. In
der quantenmechanischen Beschreibung ist das Feld in Photonen gequantelt, ein Konzept
mit dem das Schwarzkérperspektrum, der Photoeffekt und Comptonstreuung verstanden
werden kénnen (Planck 1901; Einstein 1905; Compton 1923). Die ungestorte Ausbreitung
der Photonen durch ein im Wesentlichen transparentes Vakuum ermoglicht uns Informa-
tionen uber die Entwicklung des Kosmos bis zuriick zum Zeitpunkt der Rekombination
zu erlangen, insbesondere durch die dabei freigesetze Hintergrundstrahlung (Alpher und
Herman 1948; Penzias und Wilson 1965; Dicke et al. 1965).

Der Strahlungstransport wurde zunachst fiir die Theorie des Aufbaus und der Entwicklung
der Sterne und ihrer Atmospharen untersucht, insbesondere zur Erklarung spektroskopi-
scher Beobachtungen (Schuster 1905; Schwarzschild 1906; Chandrasekhar 1945). Dazu
werden die mikroskopischen MWG durch Annahmen (ber das Verhalten von Materie ver-
einfacht und eine makroskopische Strahlungstransportgleichung abgeleitet. Losung dieser
Gleichung in einer Dimension ermdglicht, zusammen mit Hydrostatik und einer Theorie
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der Kernfusion, die Berechnung der Masse-Helligkeits-Relation und Entwicklung und Ver-
teilung von Sternen im Hertzsprung-Russell-Diagramm (Eddington 1926; Stromgren 1933;
Bethe und Critchfield 1938; Bethe 1939; Mihalas 1978). Mit der Verfligbarkeit elektroni-
scher Rechenanlagen konnten auch komplexere Phanomene behandelt werden und mitt-
lerweile ist die Strahlungstransportgleichung ein wichtiger Teil vieler Disziplinen jenseits
der Astrophysik, u.a. in der Kernphysik, Meteorologie, Computergrafik und technischen
Thermodynamik. In den meisten Fallen ist die Losung dieser Integro-Differentialgleichung
auch heute der geschwindigkeitsbestimmende Schritt der Untersuchung.

Im folgenden Abschnitt wird die Gleichung aus einem kinetischen Modell abgeleitet, in
Anhang B findet sich eine erganzende Einfiihrung in die Grundlagen der klassischen Feld-
theorie, elektromagnetische Wellen, ihre Streuung an Teilchen und die Theorie von Mie.
Als weiterfiihrende Literatur zur Theorie der Streuung werden dem Leser die Standardwer-
ke von van de Hulst (1957) und Bohren und Huffman (1983) empfohlen, ausgezeichnete
Abhandlungen iber Optik, Strahlungstransport und elektromagnetische Feldtheorie sind
u.a. Landau und Lifschitz (1951), Chandrasekhar (1960), Feynman et al. (1963), Born und
Wolf (1965), Jackson (1975), Carter und Cashwell (1975) und Mitter (1980).

2.1. Boltzmann-Gleichung

Die Ausbreitung von Licht kann analog zur kinetischen Theorie mit einem Gas von Pho-
tonen beschrieben werden, das man klassisch als Ensemble von Teilchen mit Ort r und
Viererimpuls (hw/c, hk) beschreiben kann. Dieser Ansatz ist nicht unproblematisch, da
Photonen als Bosonen mit Spin 1 ohne Ruhemasse keinen Ortsoperator besitzen. Wenn
die raumlichen Skalen jedoch groB im Vergleich zur Wellenldnge der Photonen sind, stellt
dieses Modell eine sinnvolle Naherung dar (Rosato 2010). Fiir die hier betrachteten astro-
physikalische Systeme ist diese Bedingung erfiillt und man kann daher annehmen, dass
Photonen einen genau definierten Ort r und Impuls ik besitzen.

Unter normalen Bedingungen wechselwirken Photonen nicht miteinander, sondern nur mit
Materie, also Anhaufungen von elektrischen Ladungen in Form von Elektronen, Atomen,
Molekiilen und Aggregaten aus diesen Komponenten. Fiir den hier betrachteten Strah-
lungstransport im Kontinuum sind nur groBere Aggregate von Interesse, die im astrophysi-
kalischen Kontext als Staub mit einer Massendichte pq4 fein verteilt im Raum vorliegen. Da
der Abstand der Korner erheblich groBer als die betrachteten Wellenlangen ist, kann in aus-
gezeichneter Naherung inkoharente Streuung an isolierten Zentren angenommen werden,
s. Kapitel B.2. Zwischen den Wechselwirkungen mit Materie bewegen sich die masselosen
Photonen gemaB der Dispersionsrelation

w=lklcesvi=ce € =pc (2.1)

mit der Geschwindigkeit ¢ geradlinig durch das Vakuum. Analog zur statistischen Beschrei-
bung von Gasen betrachtet man fiir ein ausreichend groBes Ensemble von Photonen die
Phasenraumdichtefunktion 1(r,k,t). Es ist in der Praxis iiblich alle GroBen als Funktion
der Frequenz v und Richtung n € S? aufzufassen, da diese Observable direkt gemessen

werden konnen. Mit dem Ausdruck
B 2y
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kann zwischen den Darstellungen gewechselt werden. Wie in der Hydrodynamik wird die
Eulersche Perspektive eingenommen und ein stationares, kleines Volumen AV um einen ge-
wahlten Ort r innerhalb eines kleinen Zeitintervalls [t, t + At] betrachtet und die Bilanz der
Photonenzahl untersucht, s. Abbildung 2.1. Da hier nur elastische Streuung beriicksichtigt
wird, kann die Uberlegung auf ein festes Frequenzintervall [v, v + Av] beschrankt werden.
Die Anzahl der Photonen, die sich entlang einer Richtung n innerhalb eines Raumwinkels
AS) bewegen sei gegeben durch

ANphot = ¥, (r,n, t) AVAQAWD. (2.3)

Alle Photonen legen in erster Ordnung wahrend des Intervalls At die Strecke

k

As = — At = ncA 2.4
s=5 t = ncAt (2.4)
in Richtung n zuriick. Alle Photonen, die sich zum Zeitpunkt ¢ in dem Volumen AV befin-
den, verlassen diesen Bereich und werden durch Photonen im benachbarten Volumen AV’
um den Punkt ' = r — As ersetzt. Die lokale Anzahl AN ot (r,n,¢) im Phasenraum-
volumen AVAQAv andert sich wahrend des Zeitintervalls At daher durch Konvektion

um

ANcony = [ (r — neAt,n, t) — ¢, (r,n, t)] AVAQAw. (2.5)
Man kann die Bewegung auch mit der Photonenstromdichte
Ju(r,n,t) = e, (r,n, t)n (2.6)
beschreiben. Aus (2.5) ergibt sich dann im Grenzfall At — 0 der differentielle Ausdruck

o, 0y
5% -V, -nc & 5

Ohne Wechselwirkung mit Materie gilt demnach fiir Photonen die lokale Kontinuitatsglei-
chung. Zur Ableitung der Raten mit denen Photonen und Materie wechselwirken betrachtet
man die im Raumvolumen AV = AA - As stochastisch verteilten ANj Staubteilchen mit
individuellen Wirkungsquerschnitten ¢; fiir einen zunachst abstrakten Mechanismus. Ein
Photon, das entlang der Strecke As das Volumen durchquert, hat fir >, ¢; < AA die
Wahrscheinlichkeit

+V-j, =0 (2.7)

>
= 2.
Pww AA ( 8)

mit einem der Staubkorner in Wechselwirkung zu treten. Wird dieser Ausdruck mit der
Gesamtmasse der Staubkorner und der Strecke As erweitert, so erhalt man

pww = pd@AS = pac, As, (2.9)
(m)

mit dem dber das Ensemble gemittelten Wirkungsquerschnitt (g, ) und der mittleren Teil-
chenmasse (m).
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Abbildung 2.1.: Die hier beriicksichtigten vier Wechselwirkungen von Photonen und Staub
fur eine konkrete Richtung n: i) Elastische Streuung n’ — n, ii) n — n’, iii) spontane
Emission unter Abkiihlung und iv) Absorption unter Erwérmung.

Die GroBe «, ist der spezifische Wirkungsquerschnitt fir die betrachtete Wechselwirkung
mit [o,] =m?kg~'und ist eine Funktion der Frequenz. Da als Wechselwirkungen nur Ab-
sorption, Emission und elastische Streuung behandelt werden sollen, geniigen der spezifi-
sche Absorptionsquerschnitt oder die Opazitat k, und der spezifische Streuquerschnitt o,
um den Strahlungstransport behandeln zu kénnen. Fiir die Streuung wird neben dem Wir-
kungsquerschnitt eine Phasenfunktion ®,(n,n’) bendtigt, mit der die Wahrscheinlichkeit
der Anderung der Flugrichtung n — n’ beschrieben wird. Diese Phasenfunktion ist sym-
metrisch, es gilt also ®,(n,n’) = ®,(n’, n), da sonst die Invarianz gegeniiber Zeitumkehr
verletzt wird. Die Anzahl Photonen, die pro Zeitintervall At das Volumen AV = AsAA
entlang As = ncAt durchqueren und absorbiert werden ergibt sich aus

ANaps = ju - AAALAQAY pars = ANphotpakin As. (2.10)

Im thermischen Gleichgewicht werden im selben Zeitintervall nach dem Strahlungsgsetz
von Kirchhoff

u, A
ANemi = pdiE?AVAI/As (2.11)

Photonen im Frequenzintervall [v, v + dv| durch die Staubkérner in den Raumwinkel A2
emittiert, wobei

A7 8m/? hv
Uy = 7Bl/ [Td] = 3 hy (212)
I T

die Energiedichte des schwarzen Korpers und B, die Planckverteilung ist. Durch Streuung
werden

AN, = ANphotpao, As (2.13)

sca

Photonen aus dem Raumwinkel A2 um die Richtung n entfernt und dabei gleichzeitig

ANE, =0 / Y, (r, 0, £)®, (0, n)dn' AVAQAY (2.14)
g2

sca
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Photonen auf einer Kugel mit Radius |k| im Impulsraum in die betrachtete Richtung n
gestreut. Teilt man die Bilanz der Anderung der Photonenzahl

A(A'/\/‘phot> = A-/\[t:onv - A-/\[abs + A-/\/‘emi + AN+ - AN?

sca sca

(2.15)

durch die betrachteten Intervalle At, AV, AQ und Av, so erhalt man im Limes mit der
spezifischen Extinktion &, = K, + o0, schlieBlich die Strahlungstransportgleichung

190,
c Ot

die meist dquivalent mit der spezifischen Intensitat

B, [Ty]
hve

+n-Vi, = —,pa&, + pko + o Y, (r,n’,t)®,(n’, n)dn’, (2.16)

I, = hve,(r,n,t) (2.17)

formuliert wird. Zusatzliche Quellen und Senken der Strahlung kdnnen abhangig vom be-
trachteten Problem auf der rechten Seite von (2.16) hinzugefigt werden, in dieser Arbeit
wurden konkret schwarze Korper und tabellierte Sternspektren verwendet.

Die explizite Abhéangigkeit des Planckspektrums B, [Ty4] von der Temperatur erfordert zur
Losung von (2.16) die Kenntnis der Staubtemperatur Ty(r,t). Bei Absorption wird die
elektromagnetische Energie der Photonen in innere Energie der Staubkérner umgewandelt,
die Korner erwarmen sich, umgekehrt fiihrt Emission zu einer Abkuhlung. Wenn die explizite
Zeitabhangigkeit in (2.16) vernachlassigt werden kann, stellt sich ein lokales Gleichgewicht
zwischen Absorption und Emission ein und dieses hangt wegen dem Gesetz von Stefan-
Boltzmann mit P~T**° mit |§|<1 empfindlich von der Temperatur ab.

Eine vollstandige Losung von (2.16) besteht daher aus dem Strahlungsfeld I, (r,n) und
der Temperaturverteilung T(r), die das lokale thermische Gleichgewicht' (LTE) erfillt.
Die Bestimmung einer solchen selbst-konsistenten Losung mit der Monte-Carlo-Methode
wird in Kapitel 4.4 vorgestellt.

Wenn die Temperaturverteilung bekannt ist und das Integral in (2.16) vernachlassigt wer-
den kann, dann vereinfacht sich die Transportgleichung entlang einer Richtung zu

dl,

ds = _pdfuju =+ pd"iuBu[Td]' (218)

Die inhomogene lineare Differentialgleichung wird gelost durch das Integral
I,(s) = Toe ™) 477 /OS pdml,Bl,[Td]eT(x)dx (2.19)
mit der monoton wachsenden optischen Tiefe
7(x) = /OZ pal,d’, (2.20)

die als Koordinate verwendet werden kann. Falls auf dem betrachteten Abschnitt die Dichte
und Temperatur konstant sind und k, ~ &, gilt, so erhalt man fir (2.19)

I(s) = Ioe ™ 4 B, [Ty] (1 — e (2.21)

Yengl.: Local Thermal Equilibrium
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als Lésung mit dem Anfangswert I,. Die Naherung (2.21) ist fiir die schnelle Berechnung
von (2.18) mit Strahlverfolgung? zentral, bei der von der abgewandeten Seite des unter-
suchten Modells beginnend, entlang der Sichtlinie eine Summe mit Termen der Form (2.21)
ausgewertet wird.

Der folgenden Abschnitt behandelt die Materialeigenschaften des Staubs, die Berechnung
von optischen Eigenschaften nach Mie wird in B.2 beschrieben.

2.2. Staub

Die Anwesenheit von interstellarer Materie wurde erstmals bei der Untersuchung von Ent-
fernungen offener Sternhaufen und deren Farbexzess nachgewiesen (Trumpler 1930). Der
Farbexzess zeigt dabei eine Abhangigkeit von der galaktischen Breite: Je ndher ein Stern
sich zur galaktischen Ebene befindet, umso starker wird der blaue Anteil seines Spek-
trums abgeschwacht. Trumpler erklarte dieses Phanomen durch kosmischen Staub, der aus
schweren Atomen besteht® und einen Durchmesser von ~1% der Wellenlange des Lichts
besitzt, also ~5nm. Dieser Staub sollte dabei in einer wenige 100pc diinnen Schicht ho-
mogen (iber die galaktische Scheibe verteilt sein. Heute ist bekannt, dass Trumplers erste
Abschatzungen zutreffend waren und Staub eine wichtige Komponente des ISM darstellt.
Staub dominiert den Strahlungstransport im Kontinuum, katalysiert an seiner Oberflache
die Synthese von Molekiilen, schiitzt bei genligend hoher optischer Tiefe diese Molekiile
vor Dissoziation und spielt insgesamt eine entscheidende Rolle bei der Entwicklung von
Sternen, Planeten und Galaxien. Die Anwesenheit von Staub verandert das Spektrum von
leuchtenden Koérpern, indem hochenergetische Photonen absorbiert und als niederenerge-
tische Photonen im IR emittiert werden. Dabei werden mehr als 30% der von Sternen
einer Galaxie ausgestrahlten Photonen absorbiert und bei langeren Wellenldngen reemit-
tiert (Bernstein et al. 2002).

Fir das Verstandnis der Evolution junger stellare Objekte sind genaue Kenntnisse der
Eigenschaften des Staubs notwendig, da diese Komponente des ISM eine entscheidende
Rolle fir den Strahlungstransport im Kontinuum besitzt und damit die Dynamik des in-
itialen Kollaps durch Kiihlung bestimmt und auch in den folgenden Phasen wesentlich ist,
insbesondere bei der Entstehung von Planeten. In diesem Kapitel wird ein Uberblick iiber
Zusammensetzung, Entstehung und Wechselwirkung mit dem Strahlungsfeld gegeben, der
auf den Reviews von Mathis (1990), Whittet (1992), Dorschner und Henning (1995), Drai-
ne (2003) und Voshchinnikov (2012) beruht. Bevor auf die optischen Eigenschaften des
Staubs eingegangen wird, sollen einige historisch gewachsene Begriffe der astronomischen
Photometrie wiederholt werden, um die Terminologie zu motivieren.

2.2.1. Helligkeiten und Farben

Die von Hipparchos von Nicaa eingefiihrte Klassifikation der scheinbaren Helligkeit von
Sternen durch GroBenklassen oder Magnituden gehért zu den ersten Ansatzen der Quanti-
fizierung von Flissen. Dabei teilte er die mit bloBem Auge sichtbaren Sterne in 6 Klassen
ein, wobei die hellsten Sterne der ersten Magnitude und die gerade noch sichtbaren Sterne

2engl.: Raytracing
3Trumpler nimmt als Beispiel Ca-Atome, deren Existenz im interstellaren Raum als gesichert galt.
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der sechsten Magnitude zugeordnet werden. Diese von Ptolemaus lberlieferte Einteilung
aus der Antike wurde 1856 von Pogson formalisiert (Jones 1968), indem eine logarithmische
Skala der GroBenklassen angenommen wurde, bei der eine Differenz von fiinf Magnituden
einem Faktor 100 im Fluss entspricht:

Fl} . (2.22)

my; —mo = —2.51og {F2
Eine Magnitude entspricht damit einer Anderung des Flusses um den Faktor v/100~2.512,
den man auch Pogsons Verhéltnis nennt.
Die absolute Helligkeit M eines Sterns ist definiert als die scheinbare Helligkeit des gleichen
Objekts in 10pc Entfernung (Hertzsprung 1905). Diese GroBe ist nicht direkt messbar, son-
dern muss aus Annahmen (ber die Leuchtkraft abgeleitet werden. Ist die absolute Helligkeit
eines Objekts gegeben, kann mit dem Entfernungsmodul

m— M =5logd —5 (2.23)

der Abstand d in parsec bestimmt werden. Aus diesem Zusammenhang folgt die Wich-
tigkeit von Standardkerzen fir die Vermessung des Kosmos. |hre absolute Helligkeit kann
aus Vergleichsmessung mit Vertretern der gleichen Objektklasse bei bekannter Entfernung
oder einem Modell des zugrunde liegenden astrophysikalischen Prozesses abgeleitet wer-
den, herausragende Bedeutung besitzen die Cepheiden (Leavitt und Pickering 1912) und
Supernovae vom Typ la (Hoyle und Fowler 1960; Phillips 1993; Hayden et al. 2010). So
gelang es Hubble durch Vermessung der Perioden von Cepheiden in NGC 6822, M31 und
M33 den Abstand dieser Galaxien zu bestimmen* und die groBe Debatte zwischen Shapley
und Curtis iber die Entfernung zu den Spiralnebeln beizulegen (Hubble 1925a,b, 1926,
1929).

Zur Zeit Pogsons befand sich die Astrophotographie noch in den Anfangen und astronomi-
sche Beobachtungen wurden mit dem Auge durchgefiihrt, also durch direkten Vergleich mit
Standardsternen und Abschwachung mit Blenden. Die Einfiihrung der Photographie in der
Astronomie war bedeutend, da individuelle Unterschiede zwischen Beobachtern eliminiert,
die Sensitivitat durch Verlangerung der Belichtungszeit erheblich erhoht und die spektra-
le Empfindlichkeit ins Blaue verschoben werden konnte. Karl Schwarzschilds Arbeiten zur
Schwarzung von Photoplatten fiihrten zum Begriff des Farbindex

FI = mpho — Myis. (2.24)

Allerdings unterliegt der so definierte Farbindex immer noch Schwankungen durch die
Streuung in den Eigenschaften von Photoplatten und menschlichem Auge. Eine quantita-
tive und reproduzierbare Definition von Magnituden und damit des Farbindex gelang erst
durch Einfihrung der UBV-Photometrie (Johnson und Morgan 1953), die zum verbreite-
ten Filtersystem UBVRI erweitert wurde (Cousins 1974; Bessell 1979, 1983, 1990; Landolt
1992). In diesem photometrischen System wird ein Farbindex, oder verkiirzt die Farbe,
geschrieben als

(B—=V)=mp—my =Mp— My (2.25)

4Hubbles Werte lagen etwa um den Faktor 2 zu niedrig, da er den EinfluB der Extinktion vernachlassigte
und die Existenz verschiedener Populationen von Cepheiden nicht kannte.
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T ‘ ‘ ' Abbildung 2.2.: HRD mit 41704
L e Sternen aus dem Hipparcos-
Katalog mit einer relativen Ge-
nauigkeit der Parallaxe o,/7<0.2
und opE_v)<0.705. Jeder Pixel
entspricht 0™.01 in (B—V) und
0™.05 in My, die Farbskala ko-
diert die Anzahldichte der Sterne.
(Hipparcos ESA website).
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und entsprechend fiir andere Kombinationen, in der Praxis vor allem fiir benachbarte Filter,
also hier (U — B), (V — R) und (R — I). Der Farbindex ist ein MaB fir die effektive
Temperatur des Sterns (Sekiguchi und Fukugita 2000; Ramirez und Meléndez 2005) und
eine daraus abgeleitete Temperatur wird auch als Farbtemperatur bezeichnet. Damit ist
eine effiziente Vermessung der Temperatur von Sternen ohne Spektroskopie moglich und
eine Ubliche Darstellung des Hertzsprung-Russell-Diagramms (HRD) ist die Auftragung der
absoluten Magnitude My gegen den Farbindex (B — V'), s. Abbildung 2.2.

2.2.2. Extinktion und Zusammensetzung

Lange vor Einfithrung von Entfernungsmodul, Farbindex und Johnson-Morgan-Photometrie
war erkannt worden, dass interstellare Absorption die beobachtbare Anzahldichte von Ster-
nen in der MilchstraBe beeinflusst (Struve 1847; Kapteyn 1904), deren Ursache schlieB-
lich als interstellarer Staub identifiziert werden konnte (Trumpler 1930). Photonen werden
durch Streuung und Absorption von ihrem Pfad zwischen Quelle und Beobachter entfernt,
was man heute unter dem Begriff interstellare Extinktion zusammenfasst und mit dem
Ausdruck

£y
A

quantifizieren kann. Hierbei ist F\ der gemessene Fluss und FY der Wert ohne Extinkti-
on. Das offensichtliche Problem ist hierbei die Bestimmung von FY, da dieser Wert einer
direkten Messung nicht zugangig ist. Um dieses Problem zu umgehen, verwendet man bei
der Paarmethode einen Stern der gleichen Spektralklasse als Referenz unter Annahme ver-
nachlassigbarer Extinktion entlang der Sichtlinie und des Verschwindens der Extinktion fiir
groBe Wellenlangen. Die zweite Annahme beruht auf der Beobachtung, dass Strahlung bei
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kurzen Wellenldngen einer starkeren Abschwachung unterliegt. Alternativ zur Paarmetho-
de konnen auch Sterne und Galaxien gezahlt und entsprechend ihrer scheinbaren Helligkeit
aufgetragen werden (Szomoru und Guhathakurta 1999).
Der Entfernungsmodul ist nicht die einzige GroBe, die durch die Anwesenheit des ISM
beeinflusst wird. Man nennt die Anderung des Farbindex

E(B—V)=(B-V)—(B—V)y=Ap— Ay, (2.27)

also die Differenz zwischen beobachteter und intrinsischer Farbe durch den Einfluss der
Extinktion, die Rétung®. Fiir eine quantitative Korrektur photometrischer Beobachtungen,
einer besseren Abschatzung des Entfernungsmoduls durch Beriicksichtigung von A, in
(2.23) und ein Verstandnis der Zusammensetzung und Form des interstellaren Staubs ist
eine Beschreibung der spektralen Abhangigkeit der Extinktion A(\) = A, notwendig. In
diesem Zusammenhang nimmt der Parameter

Ay

bv=gm—vy

(2.28)

der ein reziprokes MaB fir die Steigung der Extinktion im Visuellen ist, eine besondere
Stellung ein. Bei sehr groBen Staubkoérnern ist die Extinktion fast unabhangig von der
Wellenlange oder grau und damit gilt Ry — oco. Bei sehr kleinen Koérnern hingegen findet
Rayleigh-Streuung statt und es gilt Ay~\~*, was zu einer steilen Extinktion mit Ry ~1.2
fuhrt. Der mittlere Wert in unserer Milchstrasse liegt bei Ry ~3.1 (Savage und Mathis 1979;
Cardelli et al. 1989), wobei die beobachteten Parameter zwischen Ry ~2.1 in Richtung HD
210121 (Welty und Fowler 1992; Larson et al. 1996) und Ry ~6.4 in Richtung HD 37020
(Fitzpatrick und Massa 2007) schwanken. Hohere Extinktion ist dabei meist mit hoheren
Werten fir Ry korreliert, was man als Hinweis auf Staubwachstum durch Koagulation
interpretieren kann.

Die Variation von A, und des Parameters Ry mit der Sichtlinie (Johnson und Borgman
1963; Johnson 1965) lieB eine einfache Beschreibung der interstellaren Extinktion zunéchst
unwahrscheinlich erscheinen. Beobachtung mit Raketen und Satelliten jenseits der Atmo-
sphare bei kurzen Wellenlangen, vor allem mit dem Orbiting Astronomical Observatory 2
(OAO-2), Copernicus (OAO-3) und dem International Ultraviolet Explorer (IUE), ergaben
jedoch ausreichend Datensatze entlang vielfaltiger Sichtlinien, die einen einheitlichen Zu-
sammenhang aufzeigten (u.a. Bohlin und Savage 1981; Witt et al. 1981; Seab et al. 1981,
Massa und Fitzpatrick 1986; Aiello et al. 1988). Mit diesen Beobachtungen konnte die
Extinktion im UV mit dem analytischen Ausdruck

E(\—V)

BB vy~ Ot Crt GDlwsme,n) + CiP(w) (2.29)

approximiert werden, mit x = \~! (Fitzpatrick und Massa 1986, 1988). Diese Darstellung
besteht aus einem linearen Anteil C; + Cyx, einem Drude-Profil

721,2

@ =+ (250

D(z;0,7) =

Sengl.: Reddening

20



und einem Polynom dritten Grades P(x), das den steilen Anstieg der Extinktion fiir die
kiirzesten Wellenlangen beschreibt. Das auffilligste spektrale Merkmal ist der UV-Buckel®
bei 2175A (Stecher 1965, 1969; Bless und Savage 1970, 1972; Savage 1975; Seaton 1979;
Carnochan 1986), der mit dem Drude-Profil D beschrieben wird und dessen zentrale Wel-
lenlange A\ nur geringen Schwankungen unterliegt (< 41%), wahrend die Halbwertsbreite
v mit £25% starker von der Sichtlinie abhangt (Fitzpatrick und Massa 1986; Massa und
Fitzpatrick 1986). Daraus kann eine Parametrisierung der absoluten Extinktion gemaB

A1 E(M-V)

it G AN | 2.31
A Ry EB-V) (231)

aufgestellt werden, die fir A = 300nm nur von Ry abhéngt, wahrend die lbrigen Kon-
stanten die Position, Starke und Breite des UV-Hugels [\, ~, C3] und die Steigung und
Krimmung fir A < 300nm [Cy, Cy, Cy] beschreiben (Fitzpatrick und Massa 1988; Cardelli
et al. 1988, 1989). Tatsachlich lassen sich die lbrigen sechs Parameter aus Ry abschatzen,
so dass Ay, /Ay fir die meisten Zwecke in guter Naherung eine einparametrige Kurvenschar
darstellt und fir das Infrarot im Intervall 0.7um< A\ < 8um unabhangig von Ry ist.

Fir die meisten Beobachtungen innerhalb unserer MilchstraBe ist Ry ~3.1 ein guter Mit-
telwert, der jedoch in Sternentstehungsgebieten davon abweichen kann. Untersuchungen
der Extinktion in anderen Galaxien, wie den benachbarten Zwerggalaxien SMC und LMC,
zeigen teilweise deutliche Abweichungen von der Extinktion in unserer Galaxis, also ande-
re Werte fiir Ry und ein Fehlen oder eine Abschwachung der UV-Absorptionsbande bei
2175A, aber auch Gemeinsamkeiten (u.a. Bianchi et al. 1996; Berlind et al. 1997; Falco
et al. 1999; Misselt et al. 1999; Toft et al. 2000; Calzetti 2001; Finkelman et al. 2008).
Die Parametrisierung der Extinktion allein stellt jedoch keine befriedigende Erklarung dar,
sondern ist nur ein erster Meilenstein fiir das Verstandnis der Natur des kosmischen Staubs,
also seiner chemischen Zusammensetzung, Form und GroBe.

Als Ursache der UV-Absorptionsbande bei 2175A wurden u.a. Teilchen aus Graphit (Stecher
und Donn 1965; Wickramasinghe und Guillaume 1965; Draine 1989; Draine und Malhotra
1993), OH™ auf Silikatkérnern (Steel und Duley 1987), Fullerane, Fullerene und ineinander
verschachtelte Hyperfullerene (Webster 1992; Wada et al. 1999) und groBe polyzyklische
Aromaten (PAH) vorgeschlagen (Donn 1968; Duley und Seahra 1998). PAHs besitzen
auch das Potential die schwachen Banden im nahen und mittleren Infrarot zu reproduzie-
ren, jedoch sind wenige konkreten Linien und damit Molekiile identifizierbar, was auf eine
Mischung aus einer Vielzahl verschiedener Spezies hindeutet (Siebenmorgen und Kruegel
1992; Steglich et al. 2012).

Ein weiteres auffalliges spektrales Merkmal der Extinktion sind Absorptionsbanden bei
9.7um durch Si-O Streckschwingungen (Gillett et al. 1975; Russell et al. 1975) und bei
18um durch O-Si-O Biegeschwingungen (McCarthy et al. 1980; Smith et al. 2000). Im
Gegensatz zu kristallinem Silikat im Labor, ist die Bande bei 10um jedoch relativ breit
und meist ohne auffallige Kennzeichen, die auf ein bestimmtes Mineral hindeuten konn-
ten, was ein Hinweis auf eine amorphe Struktur ist. Tatsachlich lasst sich amorphes Silikat
mit ahnlichen Absorptionsbanden mit reaktivem Sputtering (Day 1979), Bombardierung
von kristallinem Silikat mit lonen (Kraetschmer und Huffman 1979), Abschrecken einer
Schmelze (Jaeger et al. 1994) und Vakuumdeposition erzeugen (Koike und Tsuchiyama

Sengl.: UV-bump
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1992; Stephens et al. 1995; Scott und Duley 1996), was die Prasenz einer amorphen Phase
aus Silikat im interstellaren Staub plausibel macht.

2.2.3. Modelle

Das erste Staubmodell, dass die Extinktion fiir 0.11um<A<1um nachbilden konnte, also
vom UV bis ins NIR, stammt von Mathis et al. (1977) [MRN77] und verwendet eine Mi-
schung aus Graphit und wahlweise Siliziumcarbid (SiC), Enstatit (Fe,Mg;_,SiO3), Olivin
(Mga,Fes 5,Si04), Eisen und Magnetit (FesO,) unter Beriicksichtigung der solaren Hau-
figkeiten. Die Graphitkorner sind dabei obligat, um die UV-Absorptionsbande bei 2175A
befriedigend reproduzieren zu kénnen. Die Korner werden als Kugeln approximiert und fir
die Verteilung der Kornradien eine Potenzfunktion der Form

n(a) ~ a~? (2.32)

mit dem KorngroBenexponenten d=3.5 zwischen den Intervallgrenzen a,,;, und ap., an-
genommen. Aus diesen drei GroBen kann jede mittlere Eigenschaft des Ensembles durch
Integration abgeleitet werden, z.B. die Momente

qnHl—d _ gnti—d

1—d max min falls d—1
<an> = 1—d 1-d n+1-— d 1 7& (233)
a —a
max 0 In [amax / Gmin) sonst

In der Anwendung werden analytisch nicht geschlossen losbare Integrale als gewichte-
te Summen auf einem logarithmisch partitionierten Intervall [amin, Gmax] gendhert (Wolf
2003a).

Die von MRN77 eingefiihrte Verteilung der KorngroBen verwendet als Intervallgrenzen
Gmin = DnM und . = 250nm, wobei der fiir Graphit veroffentlichte Wert von . =
1pm meist unerwahnt bleibt und auch in dieser Arbeit zum Zwecke der Vereinfachung
ein gemeinsamer maximaler Kornradius fiir alle chemischen Spezies angenommen wird.
Der Wert des Staubexponents d = 3.5 ist nicht willkiirlich, sondern liegt in der Physik
von Kollisionen begriindet und gilt Gber viele GroBenordnungen fiir Staub und Asteroiden
(Dohnanyi 1969; Hellyer 1970; Burke und Silk 1976; Biermann und Harwit 1980).

Dieses Modell erméglicht die einfache Berechnung von optischen Parametern durch Mie-
Theorie und kommt mit einem Minimum an Parametern aus. Komplexere KorngréBenver-
teilungen zur besseren Reproduktion der Feinheiten der interstellare Extinktion wurden u.a.
von Kim et al. (1994) und Weingartner und Draine (2001) untersucht.

Draine und Lee (1984) haben den giiltigen Wellenldngenbereich des Modells von MRN77
durch Konstruktion der dielektrischen Funktionen von Graphit und astronomischen Silikat
unter Berlicksichtigung der Kramers-Kronig-Relationen erweitert. Die dielektrische Funkti-
on des astronomischen Silikats wurde in Weingartner und Draine (2001) durch Interpolation
eines spektralen Merkmals von kristallinem Olivin bei 6.5um ! geglittet, da diese Pha-
se nicht im kosmischen Staub nachzuweisen ist (Kim und Martin 1995). In dieser Arbeit
werden die von Weingartner und Draine (2001) publizierten dielektrischen Funktionen fiir
geglattetes astronomischen Silikat und Graphit verwendet und ein Massenverhaltnis von
5:3 fiir Si:C angenommen. Dieses Rezept wurde erfolgreich u.a. bei der Modellierung des
Butterfly Star (Wolf et al. 2003) und CB 26 (Sauter et al. 2009) eingesetzt.

22



astr. Silikat
0.1 ¢ _

10 |

1 W Graphit parallel

0.1 F i

100 E

10 £ / Graphit rechtw.

il " P | " P | " PR |
0.5 5 50 500
A [um]

Abbildung 2.3.: In dieser Arbeit verwendete komplexe Brechungsindizes von astronomi-
schen Silikat und der beiden Orientierungen von Graphit basierend auf den Ergebnissen
aus (Weingartner und Draine 2001), die Werte wurden fiir A > 2mm extrapoliert.

Um die dielektrischen Eigenschaften von kristallinem Graphit in Abhangigkeit von der Ori-

entierung zu beschreiben, wird die % — %“—Approximation aus Draine und Malhotra (1993)
angenommen, bei der optische Eigenschaften mit dem Ansatz

Q = 5Qla) + 5Qle) (234)

linear interpoliert werden. Da der hier untersuchte Wellenlangenbereich bis 4mm reicht,
wurden die Komponenten der komplexen Brechungsindizes gemaB

n=mng- (A=) (2.35)
k=Ko (A= Xo)? (2.36)

extrapoliert, s. Abbildung 2.3. Die Parameter der Anpassung der bekannten Werte fiir
A>1mm sind in Tabelle 2.1 aufgefiihrt.
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Silikat ~ Graphit; Graphit
no 3.4320 0.29944 1.50226
An 2.43101 249.8057
a 0 0.4978  0.58858
ko 49.5048 0.30052 4.99239
A 17672 243101 113.7999
g -1 0.4974  0.44625

Tabelle 2.1.: Parameter fir die Extrapolation der komplexen Brechungsindizes von Silikat
und den zwei Orientierungen des Graphit bis A = 4mm. Der Realteil von Silikat wird im
mm-Bereich als konstant angenommen, s. Abbildung 2.3 oben.
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Teil II.
Methoden
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Einfiihrung

Die Physik untersucht die Natur durch wechselseitige Anwendung von Empirie und Theo-
rie, also mit Experimenten und der Ableitung und Auswertung physikalischer Modelle zu
ihrer Erklarung. Die Aufgabe eines Modells ist die Erzeugung von Vorhersagen, mit de-
nen die Ubereinstimmung zwischen Theorie und Realitadt und damit die Konfidenz in das
Modell ermittelt werden kann. Die Tatsache, dass mit mathematischen Begriffen und Ope-
rationen natirliche Vorgange nachvollzogen werden konnen, ist Basis dieser Methode und
wird als gegeben betrachtet. Die verschiedenen Gebiete der Physik haben sich aus der
Untersuchung verschiedener Erscheinungen entwickelt, deren gemeinsames Programm die
Formulierung von elementaren Prinzipien ist, aus denen sich fiir beobachtbare Phanomene
Modelle ableiten lassen.

Unabhangig vom Gegenstand der Untersuchung und seiner Komplexitat kann die physika-
lische Methodik als Zyklus verstanden werden, der durchlaufen wird bis eine befriedigende
Ubereinstimmung zwischen Beobachtung und Modell erreicht wird. Zu Beginn wird ein
Phanomen zunachst qualitativ beschrieben, die zugrunde liegenden Objekte identifiziert
und Experimente definiert, also von unabhangiger Seite nachvollziehbare und an materiel-
len Apparaturen wiederholbare Prozeduren, deren Ergebnisse quantitative Beobachtungen
sind. Durch Standardisierung werden MessgréBen definiert, so dass ein Vergleich von Mes-
sergebnissen und Wiederholbarkeit von Experimenten moglich wird.

Ein besonderes Merkmal jeder physikalischen Messung ist der Messfehler, der auf zufal-
ligen Storungen der Apparatur durch eine Umwelt mit endlicher Temperatur beruht und
dariiber hinaus durch den Aufbau selbst verursacht werden kann. Wahrend stochastische
Schwankungen oder Rauschen unvermeidlich sind, aber durch Kiihlung reduziert und mit
Statistik erfasst werden konnen, sind systematische Fehler ungleich schwerer zu behan-
deln. Ein wesentlicher Teil der Arbeit von Physikern besteht daher aus der Identifikation
und Eliminierung dieser intrinsischen Abweichungen, fiir die Astrophysik ist die Reduktion
von Beobachtungen ein wichtiges Beispiel.

Ist das Phanomen qualitativ verstanden, wird eine Theorie aufgestellt und ein Modell ab-
geleitet oder, bei Fehlen einer solchen Theorie, postuliert und Vorhersagen generiert, die
allgemein von einem Parametervektor a abhangen und einen Vergleich mit experimentellen
Daten ermoglichen. Die Implementierung des Modells erfolgt i.A. durch einen Algorithmus,
der den Parameter a und einen Index x als Eingabe verwendet um Vorhersagen zu berech-
nen. Durch Wahl einer Likelihood-Funktion £ wird die Wahrscheinlichkeit quantifiziert,
dass ein konkreter Parametersatz die Realitat fiir das gewahlte Modell korrekt abbildet.
Die Bestimmung des wahrscheinlichsten Parameters a, und eines Konfidenzintervalls Aa
kann dann auf ein Optimierungsproblem zuriickgefiihrt werden, bei dem die Messfehler
eine entscheidende Rolle spielen.

In den folgenden Abschnitten werden die in dieser Arbeit verwendeten und entwickelten
Methoden besprochen. Zunachst werden die Grundlagen der Beobachtung elektromagne-
tischer Strahlung wiederholt und zwei in dieser Studie verwendete Instrumente vorgestellt.
AnschlieBend wird die Monte-Carlo-Methode motiviert, das zentrale Optimierungsverfah-
ren Simulated Annealing (SA) und dessen Implementierung beschrieben und die Lésung
der Strahlungstransportgleichung mit MC vorgestellt. AbschlieBend wird das inverse Strah-
lungstransportproblem und die Modellierung von YSO als Spezialfall besprochen und eine
Vergleichsstudie zwischen SA und der kanonischen Suche auf einem Gitter prasentiert.
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3. Beobachtung

3.1. Grundlagen

Ein optisches System ist eine Anordnung von brechenden, reflektierenden und opaken Ele-
menten zur Abbildung einer einfallenden Wellenfront auf einen Detektor. Der erste (und
bei der Lochkamera einzige Schritt) ist das Begrenzen des Wellenfeldes durch eine Apertur,
die durch eine komplexe Funktion

A(z,y) = T(z,y)e' ) (3.1)

beschrieben werden kann, in der die Transmission T" und Phase ® der Maske kodiert
wird. Die durch die Apertur eintretende Helligkeitsverteilung B(x,y) wird dann abhangig
vom Aufbau des optischen Systems auf den in der Bildebene angebrachten Detektor pro-
jiziert, was wegen der endlichen Abmessung der Apertur und der Wellennatur des Lichts
nur ndherungsweise moglich ist. Eine punktférmige Quelle im Urbild wird auf eine aus-
gedehnte Region im Bildraum transformiert, die man Beugungsscheibchen, Punktantwort
oder Punktverwaschungsfunktion* (PSF) nennt. Ist das Licht inkohérent, so erhalt man die
resultierende Helligkeitsverteilung I im Bild durch Faltung von B mit der PSF P gemaB

I(¢,n)=Bx*P = //B(x, y)P(& — z,n — y)dxdy. (3.2)

Mit dem Faltungstheorem vereinfacht sich diese Relation im Fourierraum zu einer einfachen
Multiplikation

I=+B-P, (3.3)

wobei die Fouriertransformierte P optische Transferfunktion® (OTF) genannt wird und
eine von der Normierung der Transformation abhangige Konstante ist. Die OTF ergibt sich
aus der Autokorrelation der komplexen Aperturfunktion zu

Plu,v) = / / A (2, ) Az + u, y + v)dady. (3.4)

Aus (3.3) folgt, dass die optische Abbildung eine raumliche Filterung der urspriinglichen
Helligkeitsverteilung durch die Apertur darstellt. Fiir ein perfektes Teleskop mit kreisformi-
ger Apertur erhalt man als PSF die Airy-Scheibe

2.J; (7m)>2 |

™

I(z) = I ( (3.5)

lengl.: Point Spread Function
2engl.: Optical Transfer Function
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Da in der Anwendung das optische System nicht perfekt ist und einer Umwelt mit ver-
anderlicher Temperatur und damit thermischer Ausdehnung und Alterung ausgesetzt ist,
stellt (3.5) nur eine Naherung dar. Firr die Auswertung und Anpassung von Beobachtungen
wird die PSF daher durch Simulation des optischen Systems oder empirisch bestimmt. Ein
wesentliches Leistungsmerkmal ist das Auflésungsvermégen, das durch den Winkelabstand
0 zweier Punktquellen im Urbild gegeben ist, die gerade noch im Detektor getrennt werden
konnen. Nach Rayleigh muss dafiir das erste Minimum der ersten Beugungsscheibe mit
dem Maximum der zweiten Beugungsscheibe (ibereinstimmen, was fiir die Airy-Scheibe
mit dem ersten Minimum bei £~0.6098 zu der bekannten Approximation

A

0~ 1.22D (3.6)
fihrt. Um eine gute Auflésung zu erreichen sind daher kurze Wellenlangen und groBe
Aperturen zu bevorzugen. Da die Wellenlange der Beobachtung durch den physikalischen
Prozess und die atmospharischen Fenster festgelegt wird und die Kosten eines erdgebun-
denen Teleskops ~D? skalieren, besteht eine praktische Schranke fiir die Auflésung (van
Belle et al. 2004). Dariiber hinaus wird das theoretisch erreichbare Auflésungsvermégen
(3.6) bei terrestrischen Beobachtungen durch den Einfluss der Atmosphére dominiert, de-
ren turbulente Stromung die Wellenfront vor Erreichen des optischen Systems deformiert,
s. Abbildung 3.3. Die negative Wirkung des Seeing auf das Auflésungsvermogen terrest-
rischer Teleskope (iberwiegt im optischen Bereich gegeniiber der Beugung fiir Aperturen
20.4m. In den letzten Jahrzehnten wurden daher erhebliche Anstrengungen unternom-
men, um diesen Effekt zu verstehen und zu kompensieren (u.a. Tatarski 1961; Hufnagel
und Stanley 1964; Fried 1966; Bufton 1973; Woolf 1982). Speckle Interferometrie und
Lucky Imaging nutzen die Konstanz der Deformation auf kurzen Zeitskalen mit geringen
Belichtungszeiten 7<1s und nachtraglicher Korrektur (Fried 1966; Labeyrie 1970; Knox
und Thompson 1974; Weigelt 1977). Diese Methoden sind aus praktischen Griinden auf
helle Objekte und groBe Aperturen beschrankt. Bei einer adaptiven Optik wird der Ef-
fekt der Atmosphare mit einem geschlossenen Regelkreis in Echtzeit durch Deformation
eines Spiegels aktiv kompensiert, daher eignet sich diese Methode auch zur Beobachtung
schwacher Quellen. Die erzielbare Auflésung eines optischen Systems ist daher stets ein
Kompromiss zwischen Finanzierbarkeit, technologischen Randbedingungen, Standort und
verwendeter Wellenlange.
Es gibt jedoch eine Alternative zur Auflosung kleiner Strukturen ohne die Notwendigkeit
einer groBen, zusammenhangenden Apertur. Die Kreuzkorrelationsfunktion® des Wellenfel-
des

F(I’l,rg,T) = <E<I'1,t)E*(r2,t—|—T)>t (37)
kann durch simultane Messung an verschiedenen Positionen und Verkniipfung der empfan-
genen Signale untersucht werden. Man nennt die von einem Interferometer bestimmbare

GroBe

V(u,v) =I'(ry,rs,0) (3.8)

3engl.: Mutual coherence function
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Abbildung 3.1.: Vereinfachtes Schema eines Heterodyn-Interferometers. Die empfangenen
Felder werden verstarkt und mit dem Signal eines lokalen Oszillators gemischt. Um Inter-
ferenz zu erzielen muss der geometrische Laufzeitunterschied 7, durch eine Verzogerung
Tq kompensiert werden.

die Visibilitat, wobei die Differenz der Positionen der Instrumente Ar = ro — r; Basislidnge
genannt wird und ihre Komponenten u und v in der Ebene senkrecht zur Beobachtungs-
richtung in Meter oder Einheiten der Wellenlange \ angegeben werden. Unter der Voraus-
setzung, dass die Quelle sich im Fernfeld befindet, inkoharent ist und alle Winkel sowie
der beobachtete spektrale Ausschnitt klein sind, gilt das van Cittert-Zernike- Theorem (van
Cittert 1934; Zernike 1938), das die Helligkeitsverteilung und Visibilitat als Fourierpaar
identifiziert:

B(&,n) = //_o:o V(u, v)e*™ W dydy (3.9)

Sind eine oder mehrere der genannten Voraussetzungen verletzt, miissen Korrekturterme
beriicksichtigt werden (Thompson et al. 1986). Fir die meisten astronomischen Objekte
sind die Bedingungen jedoch in guter Naherung erfiillt und man kann die urspriingliche
Helligkeitsverteilung aus der Visibilitat berechnen. Allerdings ist die Rekonstruktion nicht
direkt mit (3.9) durchfiihrbar, da ein reales Interferometer in einer begrenzten Beobachtuns-
gzeit nur eine endliche Anzahl von Basislangen (u,v) vermessen kann und die Bedeckung
der uv—Ebene im Normalfall gering ist. Daher kann das Integral nicht direkt ausgewertet
werden und man bendtigt spezielle Algorithmen zur Dekonvolution wie CLEAN (Hogbom
1974; Clark 1980) oder die Maximum-Entropie-Methode* (MEM) (Cornwell und Evans
1985), die eine Apertursynthese von B ermdglichen.

“engl.: Maximum Entropy Method
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Abbildung 3.2.: Vereinfachtes Schema zur Reduktion aufgeloster Aufnahmen. Aus Dunkel-
bildern (D) und WeiBbildern (F) wird jeweils ein Masterdark (MD) und Masterflat (MF)
gebildet. Nach Interpolation von fehlerhaften Pixeln und kosmischen Teilchen wird der Hin-
tergrund (S) und das interpolierte Bild (I) mit MD und MF korrigiert. AbschlieBend wird
der Hintergrund vom interpolierten Bild abgezogen und man erhélt das reduzierte Bild (B).

In den folgenden Abschnitten wird die Reduktion von aufgelosten Beobachtungen diskutiert
und zwei in dieser Arbeit verwendete Instrumente zur Beobachtung im NIR und Mittinfrarot
(MIR) vorgestellt, konkret NACO und VISIR.

3.2. Reduktion

Die wichtigsten bei CCDs auftretenden systematischen Abweichungen sind der Dunkel-
strom, das Ausleserauschen, die Variation der Verstirkung zwischen individuellen Pixeln,
defekte Pixel, Einschlage kosmischer Teilchen und der Beitrag des Hintergrunds. Um diese
Fehlerquellen zu korrigieren werden zusatzlich zur Beobachtung des Objekts Dunkelbilder
bei verschlossener Kamera, WeiBbilder einer gleichmaBig ausgeleuchteten Flache und Him-
melsbilder eines benachbarten und moglichst leeren Bereichs® aufgenommen. Dabei sollten
Auslesemodus und Integrationszeit aller Aufnahmen einander entsprechen.

Zur Identifikation defekter Pixel kann die Statistik von Dunkel- und WeiBbildern verwen-
det werden, da die Verteilung der Werte von intakten Bildpunkten im Wesentlichen einer
Normalverteilung folgt. Beim o-Clipping werden durch Festlegung einer Abschneidegrenze
<bho statistische Ausreisser bestimmt und in einer Maske M € {O,l}MXN zusammen-
gefasst. Durch Mittelung benachbarter Eintrage konnen mit dieser Information defekte
Pixel interpoliert werden. Dariiberhinaus missen Einschlage von kosmischen Teilchen aus
den Aufnahmen des Hintergrunds und Objekts entfernt werden, die stochastischer Natur
sind. Zur Identifikation eines solchen Artefakts kann lokale Statistik und der Gradient ver-
wendet werden, da die Ausdehnung eines solchen Ereignisses i.A. kleiner als die PSF des
Instruments ist (Zhu und Ye 2008). Die identifizierten Pixel konnen anschlieBend durch
Interpolation korrigiert werden.

Fir jeden Auslesemodus und jede Belichtungszeit werden Dunkelbilder und WeiBbilder pi-
xelweise mit dem Median zu einem Masterdark und Masterflat zusammengefasst. Zur

Sengl.: Dark, flat, and sky frames/images
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Abbildung 3.3.: Turbulenzen in der Atmo-
sphare fiihren zu einer Deformation der ein-
fallenden Wellenfront durch Variation des
Brechungsindex. Eine adaptive Optik kor-
rigiert mit einem schwenkbaren Spiegel
(TTM) einen eventuellen Versatz und mit
einem deformierbaren Spiegel (DM) Sto-
rungen hoherer Ordnung. Dazu wertet der
Echtzeit-Rechner (RT) die auf den SH-
Sensor einfallenden Bilder der Referenz aus
und bestimmt eine Regelantwort zur Kom-
pensation der Verformung.

A

CAM

Kompensation von Dunkelstrom und Ausleserauschen wird von allen Bildern einschlieBlich
des Masterflat das korrespondierende Masterdark abgezogen. Das Masterflat wird dann
durch Division mit seinem Median normalisiert und kodiert die Schwankungen der Ver-
starkung zwischen individuellen Pixeln. Die Variation der Verstarkung wird anschlieBend in
allen tibrigen Aufnahmen durch Division mit dem korrigierten Masterflat entfernt, was als
Flat-Fielding bezeichnet wird.

Von den bereinigten Aufnahmen des Objekts werden dann die analog behandelten Him-
melsbilder abgezogen, um den Beitrag des Hintergrunds zu eliminieren. Bei Koronagraphie
konnen zusatzliche Schritte zur Maskierung von Artefakten notwendig sein, die durch Beu-
gung am Koronagraphen entstehen.

3.3. NACO

Das Instrument besteht aus dem Nasmyth Adaptive Optics System (NAOS) und der hoch-
auflésenden COudé Near Infrared Camera (CONICA) und ist am Nasmyth-Fokus B von
UT4 (Yepun) des VLT installiert (Lenzen et al. 2003). Mit einer Apertur von 8.2m liegt
die theoretische Auflésung im K-Band bei 2.2um gemaB (3.6) bei ~0.06”, doch begrenzt
die turbulente Atmosphare die Aufldsung auf >0.5” (Sarazin et al. 2008). Daher verwen-
det NACO eine adaptive Optik (AO), die mit einem geschlossenenen Regelkreis diesen
Effekt iber einen Schwenkspiegel® (TTM) und einen deformierbaren Spiegel” (DM) am

Sengl.: Tip-Tilt Mirror
"engl.: Deformable Mirror
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Kamera Pixelskala [mas] Sichtfeld [7] A [um]

S13 13.221 £0.017 14 x 14 1...2.5
S27 27.053 £0.019 28 x 28 1...2.5
Sh4 54.1£0.1 56 x 56 1...25
SDI+ 17.32 8 X 8 1.6

L27 27.19 28 x 28 25...5
L54 54.9 596 x 56 25...5

Tabelle 3.1.: Die verfiigbaren Kameras von NACO zur Beobachtung im NIR und MIR. Bei
der Auswahl muss der verwendete Filter, Ausdehnung des Objekts und die Helligkeit des
Hintergrunds berlicksichtigt werden.

Eingang des Instruments in Echtzeit korrigiert (Rousset et al. 2003). Dazu wird ein Teil
der einfallenden Wellenfront durch einen Strahlteiler auf einen Shack-Hartmann-Sensor
(SH) umgeleitet, s. Abbildung 3.3. Dieser Sensor besteht aus einem Linsenarray, das mit
jeder Linse ein Abbild des Referenzobjekts auf einem Detektor erzeugt. Aus der Abweichung
der Einzelbilder von der idealen Position und Form werden kompensierende Regelantworten
berechnet, Aktuatoren der Hilfsspiegel angesteuert und die Wellenfront korrigiert. NAOS
besitzt zwei SH-Sensoren und korrespondierende Strahlteiler um Referenzobjekte im Opti-
schen und NIR verwenden zu kénnen. Prinzipiell kann das Referenzobjekt bis zu 55”7 vom
Zielobjekt entfernt sein, doch ist ein geringer Abstand besser, optimal ist die Verwendung
des Zielobjekts als Referenz. Bei Abwesenheit eines geniigend hellen natiirlichen Leitsterns®
(NGS) kann mit der Laser Guide Star Facility ein kinstlicher Leitstern® (LGS) erzeugt wer-
den, der jedoch einen Referenzstern mit V <17™ fiir die Verkippungskorrektur'® erfordert.
Zur Beschreibung der Giite der Korrektur bestimmt NACO das Strehl-Verhaltnis

Imax rea
Sy = manrea (3.10)

Ima:(:,ideal

das bei guten Bedingungen und geringem Abstand des Referenzobjekts vom Ziel auf >30%
gesteigert werden kann.

Die von NAOS korrigierte Wellenfront kann mit CONICA auf vielfaltige Weise fiir Beob-
achtungen im NIR und dem angrenzenden MIR von ~1...5um verwendet werden. Um
in diesem Bereich beobachten zu kénnen besteht CONICA aus einem Vakuumbehilter,
der auf ~80K gekiihlt wird. Der ,,Aladdin 3" InSb-Detektor selbst wird im Betrieb mit
einem Kryokihler auf ~35K gehalten, um Dunkelstrom und thermischen Hintergrund zu
minimieren. Verschiedene Masken, Filter und (Gitter)prismen kénnen fiir Spektroskopie,
Koronagraphie, Polarimetrie und Interferometrie in den Strahlengang geschoben werden.
Das Instrument besitzt sechs Kameras mit variierendem Sichtfeld und Auflésung, die Bilder
und Spektren auf den Detektor projizieren konnen, s. Tabelle 3.1 fiir eine Ubersicht.

8engl.: Natural Guidestar
engl.: Laser Guidestar
Wengl.: Tip/Tilt correction
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3.3.1. Koronagraphie im NIR

Beim Versuch protoplanetare Scheiben oder Exoplaneten direkt abzubilden st6Bt man auf
das fundamentale Problem des Kontrasts zwischen der hellen Zentralquelle und den indirekt
beleuchteten Objekten. Das Verhaltnis der Helligkeiten kann dabei drei GroBenordnungen
ibersteigen, was eine direkte Beobachtung auBerordentlich erschwert. Heute lbliche CCD-
Sensoren, wie auch der Detektor von NACO, bestehen aus einer gitterférmigen Anordnung
von Ladungszisternen in denen durch den inneren Photoeffekt angeregte Elektronen ge-
sammelt werden (Boyle und Smith 1970). Abhangig vom Aufbau des Detektors und der
Ausleselektronik besitzt die Anordnung einen Bereich, in dem die Anzahl der detektierten
Photonen und gesammelten Elektronen in einem linearen Verhaltnis stehen. Auf diese linea-
re Zone folgt ein nicht-linearer Bereich, der schnell zur Sattigung des Detektors fiihrt und
normalerweise gemieden wird, da Uberbelichtung des Detektors Artefakte hervorruft und im
Extremfall zu einer Fehlfunktion fiihren kann. Bei der Beobachtung wird die Detektorinte-
grationszeit'! (DIT) daher in Abhangigkeit vom beobachteten Objekt so gewahlt, dass der
lineare Bereich nicht verlassen wird. Fiir diesen Zweck bietet die ESO fiir jedes Instrument
ein Werkzeug zur Abschatzung der Belichtungszeiten an, den ETC'2. Nach Angabe der Hel-
ligkeit, des Spektrums des Zielobjekts und der Parameter der Beobachtung berechnet der
ETC u.a. die erwartete Antwort des Detektors, das SNR und das Strehlverhaltnis. Ist das
Zentralobjekt sehr hell, kann der Detektor auch bei minimaler Belichtungszeit (minimum
DIT) den erlaubten Bereich verlassen. Dariiber hinaus ist der erzielbare Rauschabstand bei
kurzen Belichtungszeiten gering, da das Ausleserauschen gegeniiber dem schwachen Nutzsi-
gnal Uberwiegt. Das kann zu unrealistischen Gesamtbelichtungszeiten fiihren (~NDIT*DIT)
und alternative Beobachtungstechniken missen betrachtet werden.

Ein iblicher Ansatz ist die Abschwachung der Strahlung von der zentralen Quelle durch
einen Koronagraphen, was zu einer deutlichen Verringerung des Kontrasts fiihrt und lan-
gere Belichtungszeiten ermoglicht. Im einfachsten Fall wird dazu eine opake Maske an
die Position des Sterns in den Strahlengang geschoben und somit dessen Beitrag stark
reduziert. NACO besitzt fir diesen Zweck zwei scheibenférmige, an Drahten aufgehangte
Lyot-Masken, die einen Durchmesser von jeweils 0.7” und 1.4” besitzen. Es sind mehrere
Prozeduren fiir Koronagraphie implementiert von denen hier NACO_coro_obs_Stare vor-
gestellt werden soll [NACO Handbuch P88, S. 137], die in der Beobachtungskampagne von
V4046 Sgr verwendet wurde, s. Kapitel 7.3.3.

Mit dieser Prozedur wird abwechselnd das Objekt (A) und eine benachbarte, moglichst
leere Position am Himmel, der Sky (B), mit identischer Belichtungszeit DIT der Einzel-
bilder beobachtet. Dabei wird eine vorgegebene Anzahl Nyp von Zyklen in einer Sequenz
ABABAB. .. durchlaufen. In der ersten Halfte eines Zyklus wird das Objekt mit aktivierter
AO mehrfach belichtet (NDITop;) ohne die Position zu verandern. AnschlieBend wird in
der zweiten Halfte eine durch Translation in Rektaszension A« und Deklination Ad gege-
bene Position angefahren, die AO deaktiviert und mit zufalligen Translationen innerhalb
einer quadratischen Jitterbox NDITsy, Aufnahmen des Hintergrunds mit Koronagraphen
gemacht. Der Parameter NDITgy, kann prinzipiell auch auf Null gesetzt werden, jedoch
ist eine Beobachtung des Hintergrunds fiir die spatere Reduktion notwendig. AnschlieBend
wiederholt sich der Zyklus, bis die Sequenz abgearbeitet ist, s. Abbildung 3.4.

Hengl.: Detector Integration Time
engl.: Exposure Time Calculator
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Abbildung 3.4.: Die Prozedur NACO_coro_obs_Stare beobachtet zyklisch das Zielobjekt
und einen leeren Ausschnitt am Himmel mit einem Koronagraphen.

3.4. VISIR

Das Instrument VLT Imager and Spectrometer for the mid-IR (VISIR) befindet sich im
Cassegrain-Fokus von UT3 (Melipal) am VLT (Lagage et al. 2004). Das Instrument nutzt
zwei Fenster im MIR, das N-Band (8...13um) und das Q-Band (16.5...24.5um), und
besteht aus einer Kamera und einem Spektrographen. In diesem Wellenlangenbereich ist
das Instrument fiir ein Seeing von <0.6” beugungsbegrenzt, eine adaptive Optik ist daher
nicht vorgesehen. Im Folgenden wird der Zustand zum Zeitpunkt der in Kapitel 7.3.2
beschriebenen Messung in P89 beschrieben. Der in dieser Periode verwendete Sensor war
ein BIB-Detektor'® (Stetson et al. 1986) von Diagnostic/Retrieval Systems Inc. (DRS) mit
256 %256 Pixel und einer Quanteneffizienz =50%.

Das Hauptproblem der Beobachtung im MIR ist der Hintergrund von Atmosphare, Teleskop
und Instrument, da diese bei Umgebungstemperaturen von ~300K stark im N- und Q-
Band strahlen. VISIR ist daher in einem Kryothermostaten eingebaut, der das Instrument
auf <30K hélt und den Detektor selbst auf ~6K kiihlt.

Die einfallende Wellenfront kann mit zwei Auflésungen auf die Bildebene projiziert wer-
den, mit einem kleinen Sichtfenster (SF) von 19.2”7 x 19.2” und einer Pixelskala von
0.075”, und einem mittleren Sichtfenster (IF) von 32.5” x 32.5” und einer Pixelskala
von 0.1277. Trotz des kleinen Ausschnitts ist der Himmel in diesem Wellenlangenbereich
zu hell [~3700Jy/arcsec? im N-Band und ~8300Jy/arcsec’ im Q-Band] fiir eine einfache
Belichtung wie im NIR. Im MIR liegt der Hintergrund um ~5 GroBenordnungen liber dem
Nutzsignal, es sind daher zusatzliche MaBnahmen notwendig um eine sinnvolle Beobach-
tung durchzufiihren. Zunachst muss die Belichtungszeit auf <10ms verkiirzt werden, um
den Detektor nicht in die Sattigung zu treiben, was eine schnelle Elektronik und Daten-
kompression erfordert.

Um den Hintergrund zu entfernen wird Zerhacken und Nicken'* verwendet. Dazu wird

3engl.: Blocked Impurity Band
4engl.: Chopping and nodding
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Abbildung 3.5.: Ein typisches Bild aufgenommen von VISIR mit orthogonalem Nicken. Der
alte BIB-Detektor von DRS mit 256 x256 Pixel hatte mit der SF-Kamera eine Aufldsung
von 75mas pro Pixel.

die einfallende Wellenfront durch Kippen eines Sekundarspiegels um einige Bogensekunden
abgelenkt und so auf dem Detektor abwechselnd ein Bild des Zielobjekts und des Hinter-
grunds erzeugt. Erfolgt das Zerhacken schneller als die Zeitskala der Variation, kann durch
Subtraktion der Hintergrund eliminiert werden, dazu genligen ~1Hz. Um wertvolle Beob-
achtungszeit zu gewinnen kann die Zerhackerdistanz'® so gewahlt werden, dass zwei nicht
uberlappende Teilbilder von der Elektronik mit umgekehrten Vorzeichen addiert werden.
Der Beitrag zum Hintergrund durch Teleskop und Instrument kann so nicht vollig entfernt
werden, doch besitzt dieses Storsignal eine groBere Zeitkonstante als der Himmel. Daher
kann dieser Beitrag durch Nicken des Hauptspiegels um wenige Bogensekunden nach ~10
Zerhackerzyklen entfernt werden. Dabei wird ein weiteres Paar von Bildern erzeugt, die
wiederum mit umgekehrten Vorzeichen aufgenommen werden. Das Nicken erfolgt parallel
oder im rechten Winkel zur Richtung des Zerhackens. Fir Punktquellen und wenig aus-
gedehnte Objekte <5” wird die orthogonale Bewegung empfohlen, bei der insgesamt vier
Abbildungen des Zielobjekts mit jeweils alternierendem Vorzeichen erzeugt werden, s. Ab-
bildung 3.5. Fiir ausgedehnte Objekte konnen durch paralleles Nicken drei (ibereinander
liegende Bilder mit alternierendem Vorzeichen erzeugt werden.

Die Auswertung der Daten weicht etwas von der Beschreibung in Kapitel 3.2 ab, da durch
Zerhacken und Nicken der Beitrag von Hintergrund und Dunkelstrom bereits kompensiert
wird. Die Reduktion besteht daher im Wesentlichen aus der Bestimmung von Referenzpo-
sitionen innerhalb der Teilbilder um die Extraktion und Addition durchzufiihren. Liegt eine
lokalisierte Punktquelle vor, kann durch Anpassung einer 2D-GauBverteilung eine Referenz-
position bestimmt werden, bei ausgedehnten Quellen bietet sich die Kreuzkorrelation von
Teilbildern an. Fiir die Kalibration des Flusses wird eine Referenzquelle aus Cohen et al.
(1999) innerhalb eines Zeitfensters von ~2h mit vergleichbarer Luftmasse'® beobachtet,
wobei die erreichbare Genauigkeit bei <10% liegt.

Sengl.: Chop throw
6engl.: Airmass
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4. Monte Carlo

Die Anfange stochastischer Ansatze zur Losung geometrischer und analytischer Probleme
kann man in moderner Zeit auf das Buffonsche Nadelproblem zuriickverfolgen (Buffon
1733). Die Idee zu diesem geometrischen Problem hatte Georges-Louis Leclerc de Buffon
mit 20 Jahren, als er einen Stock (iber seine Schulter auf ein Parkett warf und lber die
Wahrscheinlichkeit des Uberschneidens einer Kachelgrenze nachdachte. Aquivalent kann
man eine Nadel auf ein Muster mit parallelen Streifen werfen, s. Abb. 4.1. Die Wahrschein-
lichkeit, dass die Nadel nach einem zufalligen Wurf die Grenze zweier Gebiete beriihrt lautet
nach Buffon (1777)

Jolsingdy 21
— Jo MO _ 2 4.1
p 3 5 (4.1)

wobei B die Breite der Streifen und [< B die Lange der Nadel ist. Dieses Ergebnis ist robust
insofern die genau Form der Nadel keine Rolle spielt, man kann auch mit Nudeln werfen
(Ramaley 1969). Durch haufiges Werfen kann mit diesem Zufallsexperiment die irrationale
Kreiszahl 7 approximiert werden, allerdings konvergiert dieses Verfahren sehr langsam. So
fihrte der Astronom Johann Rudolf Wolf gegen 1850 stochastische Versuche durch und
implementierte u.a. Buffons Experiment mit 5000 Wiirfen aus denen er als Naherungswert
m ~ 3.1596 erhielt. Bemerkenswert an den methodischen Versuchen von Wolf sind seine
Uberlegungen den Fehler der Approximation zu bestimmen, womit er seiner Zeit weit voraus
war (Riedwyl 1990).

Trotz der Eleganz ihres Ansatzes blieben stochastische Verfahren zunachst mathematische
Kuriositaten ohne praktische Relevanz. Erst die Verfligbarkeit elektronischer Rechenma-
schinen (Z3 1941, Colossus 1943, ENIAC 1947) ermdglichte den Einsatz rechenintensiver
Verfahren, da diese ersten Computer die Anzahl durchfiihrbarer Operationen um mehrere
GroBenordnungen erhdhten. Die Transportgleichung (2.16) konnte mit diesen Rechenma-
schinen und einer neuen Klasse stochastischer Algorithmen gelost werden, die von den
beteiligten Wissenschaftlern in Anspielung auf die zentrale Rolle des Zufalls Monte-Carlo-
Methoden (MC) genannt wurden (Metropolis und Ulam 1949; Eckhardt 1987). Der seitdem
nach dem Gesetz von Moore fortschreitende Zuwachs an Rechengeschwindigkeit und Spei-
cher (Moore 1965; Lundstrom 2003) fithrte zur heutigen Verbreitung und Popularitit von
MC-Methoden in allen quantitativen Wissenschaften.

Wegen der Relevanz fiir das in dieser Arbeit genutzte Optimierungsverfahren Simulated
Annealing (SA) wird der Metropolis-Hastings-Algorithmus vorgestellt und anschlieBend auf
die Optimierungsmethode SA und ihre konkrete Implementierung in dieser Arbeit eingegan-
gen. Der letzte Abschnitt enthalt einen kurzen Einblick in die Losung des Strahlungstrans-
portproblems aus Kapitel 2.1 mit MC. In Anhang ?7? sind die im Folgenden verwendeten
Begriffe aus der Theorie von Markow-Ketten zusammengestellt.
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Abbildung 4.1.: Buffons Experiment mit B=12, [=8, N4,=58 und N,=42.

4.1. Motivation

Es erscheint zunachst abwegig mit einem Computer, einer gemaB Definition deterministi-
schen Maschine, den Zufall zur Lésung analytischer Probleme heranzuziehen. Es ist daher
angebracht den Hintergrund dieses Ansatzes zu beleuchten.

Zunachst ist fiir jede Art von stochastischer Simulation die Erzeugung von Zufallszahlen
notwendig. In der Praxis verwendet man rekursive arithmetische Zufallsgeneratoren, die
abhingig von einer Anfangszahl, der Saat!, eine deterministische Folge von Pseudozufalls-
zahlen erzeugen (Numerical Recipes, Kap. 7). Eine solche deterministische Folge darf nicht
von einer zufalligen Folge unterscheidbar sein, muss also Gleichverteilung und statistische
Unabhangigkeit der Folgenglieder garantieren. Die in der Praxis verwendeten schnellen Ge-
neratoren sind periodisch und sollten daher auch eine hinreichend lange Periode besitzen.
Ein Vorteil der Verwendung eines deterministischen Generators liegt in der Wiederholbarkeit
einer konkreten Simulation und der damit verbundenen Moglichkeit zur Fehlersuche. Bei
der konkreten Anwendung eines MC-Algorithmus sind im Allgemeinen mehrere Durchlaufe
notwendig, bei denen unbedingt verschiedene Saaten verwendet werden miissen.

Die urspriingliche Anwendung der MC-Methode ist die Approximation von Integralen in
hochdimensionalen Raumen. Zur lllustration wird eine integrierbare Funktion f auf einem
Gebiet der Form U = I; x ... x I, € R" und das Integral

F= /U fd'x (4.2)

betrachtet. Eine Approximation kann durch Aquipartition aller Intervalle in m Teile und
damit des Gebiets U in m™ gleichartige Quader @)y erfolgen. Mit

V(U)

mn

V(Qkr) = (4.3)

lengl.: Seed
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erhalt man die Naherung

F = V(Qk) Z f(Xk), (4-4)

k

wobei x;€@Q); ein beliebig gewdhlter Punkt aus dem jeweiligen Quader ist. Im Limes
m — oo ergibt sich daraus der gesuchte Wert und fiir viele Integrationen kann dieses
oder verwandte Verfahren zur Quadratur angewendet werden. Bei zunehmender Dimensi-
on n des zugrunde liegenden Raums trifft man jedoch auf den Fluch der Dimensionalitat
(Bellman 1961), durch den die Summe (4.4) entweder nicht praktisch berechenbar ist oder
das Verfahren ineffizient wird, da sich das Volumen eines Gebiets U C R" flir n>>1 im
Wesentlichen in einer diinnen Schicht unter dem Rand des Gebiets befindet.

Die Anwendbarkeit der MC-Methode liegt darin begriindet, dass eine stochastische Aus-
wahl von Stitzstellen x; eine praktikable und letztlich bessere Approximation des Integrals
ermoglicht. Auch wenn das Ergebnis eine Naherung darstellt, so erlauben MC-Methoden
eine quantitative Auswertung der Varianz und damit eine Abschatzung der Konfidenz in
das Ergebniss. Abhangig von der konkreten Anwendung kann mit angepassten Methoden
eine Reduktion der Varianz erreicht werden, u.a. mit Stratified Sampling und Importance
Sampling (Numerical Recipes, Kap. 7.8).

Eine weitere zentrale Anwendung von MC ist die Auswertung von numerischen Zufallsva-
riablen = € [a, b], die einer gegebenen Verteilung P folgen. Das Integral

S P(t)dt

A0 = 0

(4.5)

wachst monoton von 0 bis 1 und lasst sich daher invertieren. Um die Zufallsvariable aus-
zuwerten wird eine gleichmaBig in [0, 1] verteilte Zufallszahl gezogen und durch Lésen von
(4.5) das zugehdrige = bestimmt. Dieses Verfahren zum Auswahlen? eines zufalligen Wertes
wird auch das fundamentale Prinzip der MC-Methode genannt. Ist die Inversion von (4.5)
zu komplex bietet sich die Verwerfungsmethode® an (von Neumann 1951). Dazu wird eine
Wahrscheinlichkeitsdichte S gewahlt, deren Integral (4.5) leichter invertierbar ist als die
gesuchte Verteilung P und die Eigenschaft

P(z) < S(x) (4.6)

fur alle = € [a, b] besitzt. Man bestimmt eine Zahl = € [a, b] durch Inversion des Integrals
von S und wahlt eine weitere Zufallszahl u € [0, 1]. Gilt

P(x)

“S Sy

(4.7)

so wird x akzeptiert, ansonsten wird der Kandidat verworfen und ein neues = gewahlt. Um
die Effektivitat dieser Methode zu erhohen ist es sinnvoll die Differenz S —P zu minimieren.

2engl.: Sampling
3engl.: Rejection Sampling
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4.2. Metropolis-Hastings Algorithmus

Der Metropolis-Hastings-Algorithmus (MH) wird heute zu den zehn wichtigsten Algorith-
men gezahlt (Dongarra und Sullivan 2000). Die urspriingliche Idee war die Berechnung ther-
modynamischer ZustandsgréBen durch Approximation der kanonische Verteilung W~e ™%,
mit der Hamilton-Funktion H des physikalischen Systems* und der inversen Temperatur
B = 77! (Metropolis et al. 1953). Der Algorithmus wurde nach Verbreitung elektroni-
scher Rechenanlagen auf vielfaltige statistische Probleme der Physik und anderer Diszi-
plinen iibertragen und fiir unsymmetrische Ubergangswahrscheinlichkeiten verallgemeinert
(Hastings 1970). Ziel ist die Konstruktion eines reprasentativen, endlichen Ensembles von
Zustanden (xj) durch einen stochastischen Prozess, um eine gegebene Zielverteilung P
auf einem Zustandsraum () approximieren zu kénnen. Fiir jede integrierbare Funktion h
kann mit diesem Ensemble der Erwartungswert durch

Be(h) = Jim " hlx) (48)

dargestellt werden. Dazu wird eine Markow-Kette (Xj) in €2 erzeugt, wobei X; nur vom
Vorgéanger X,;_; abhangt. Der MH-Algorithmus zahlt daher zur Klasse der Markow-Ketten-
Monte-Carlo-Algorithmen® (MCMC). Sei also

P:Q—=R (4.9)

die zu approximierende Zielverteilung, dann wird neben dem Startpunkt x, und dem Gebiet
Q zur Erzeugung der Kette ein Ubergangskern

K:QxQ—[01] (4.10)
(x,y) = K(y[x) == K(x,y) (4.11)

benétigt. Damit eine durch K generierte Markow-Kette (X}) die Zielverteilung P asym-
ptotisch erreichen kann ist Ergodizitdt und detaillierte Balance, also

P(x)K(y|x) = P(y)L(x|y) firalle x,y € Q, (4.12)

notwendig und hinreichend. Die Wahrscheinlichkeit sich im Zustand x zu befinden und von
dort in den Zustand y zu wechseln ist dann identisch zum umgekehrten ProzeB. Dieses
Prinzip wurde zuerst von Ludwig Boltzmann bei der Aufstellung der Transportgleichung
der Gaskinetik als mikroskopische Reversibilitidt verwendet und findet sich (berall in der
Natur. Allerdings ist ein solcher Ubergangskern K meist nicht sofort ersichtlich, sondern
muss im Normalfall konstruiert werden. Dazu zerlegt man K in zwei Dichteverteilungen,
die Voorschlagsverteilung

Q:QxQ—[0,1] (4.13)
(x,y) = Qylx) = Q(x,y), (4.14)

4Das erste so behandelte Modell war ein Fluid aus harten Scheiben in zwei Dimensionen.
Sengl.: Markov Chain Monte Carlo
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und die Akzeptanzverteilung

A:QxQ—[0,1]
(x,5) = Alylx) == A(x,y),

mit IC = Q.A. Aus (4.12) folgt dann

Diese Gleichung kann mit dem Ansatz

_ |, P)Qkxly)
Alybe) = min ll’ P(X)Q(le)]

(4.18)

gelost werden. Mit Q wird also zunachst ein moglicher Nachfolger vorgeschlagen und
mit P die Akzeptanzwahrscheinlichkeit A berechnet. Ist Q symmetrisch, so kiirzt sich der
entsprechende Term in (4.18) heraus und man erhilt mit P~e~#* das Akzeptanzkriterium
mit einem Boltzmann-Faktor aus Metropolis et al. (1953). Wichtig fiir die Anwendung ist

hierbei, dass P nicht normiert werden muss, da nur Verhaltnisse benétigt werden.

Algorithm 1 Metropolis-Hastings

1. procedure MH(x,)

2: k<0

3: X, < Xp

4: repeat

5: y < CREATECANDIDATE(X})
7: if u=1then x;,; <y

8: else

9: r <— RANDOM(1)

10: if r < u then

11: Xp+1 <Y

12: else

13: Xpt1 < Xk

14: end if

15: end if

16: k+—Lk+1

17: abort <~ ABORTCRITERION
18: until abort

19: end procedure
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4.3. Simulated Annealing

Lasst man eine Schmelze abkiihlen, so finden ein oder mehrere Phaseniibergange statt, bei
denen sich die mikroskopischen Bestandteile in einem regelmaBigen Gitter anordnen. Wird
die Abkiihlung geniigend langsam durchgefiihrt, wird dabei die Energie der Konfiguration
bei der jeweiligen Temperatur minimiert. Beginnt man diesen Prozess bei einer geniigend
hohen Temperatur, so gelangt man bei hinreichend langsamer Abkiihlung schlieBlich zu
einem Zustand, der dem globalen Minimum der potentiellen Energie entspricht.

Dieses physikalische Phanomen ist die Grundidee der Methode Simulated Annealing (SA)
zur Losung globaler Optimierungsprobleme (Pincus 1970; Kirkpatrick et al. 1983; Cerny
1985). Dazu wird die kanonischen Zustandssumme des Systems mit dem MH-Algorithmus
in seiner urspriinglichen Implementation durch eine Markow-Kette approximiert und die
Temperatur systematisch reduziert. Die Anpassung an die Losung allgemeiner Optimie-
rungsaufgaben geschieht durch Identifikation der Hamilton-Funktion H mit einer Bewer-
tungsfunktion® M, die auf einem abstrakten Zustandsraum ) operiert und hier den Pa-
rameterraum eines Modells darstellt. Die wesentliche Anderung zum urspriinglichen MH-
Algorithmus besteht in der Definition einer Vorschrift zur Kihlung” 7(k) = 74, mit der
die Markow-Kette in eine Umgebung des globalen Optimums Q* C (2 gebracht werden
soll. Bei hoher Temperatur wird dabei fast jeder Vorschlag akzeptiert und ein random walk
durchgefiihrt, wahrend bei niedriger Temperatur die Kette eher dem lokalen Gradienten
von M folgt. Die Wahl der Kihlvorschrift ist dabei entscheidend fiir den Erfolg der Op-
timierung, da bei zu schneller Kiihlung die Kette in einem lokalen Optimum einfrieren
kann, umgekehrt eine zu langsame Absenkung von 7 extreme Zeitrdume zum Erreichen
des Gleichgewichts erfordert (Romeo und Sangiovanni-Vincentelli 1991). Es stellen sich bei
der Anwendung von SA zwei Fragen:

1. Kann man die Konvergenz der Markow-Kette zum globalen Optimum garantieren?
2. Lasst sich die Schrittzahl bis zum Erreichen des globalen Optimums abschatzen?

Die erste Frage kann positiv beantwortet werden, zum Erreichen des globalen Optimums
ist es hinreichend logarithmisch zu kiihlen (Geman und Geman 1984):

To

Dieses Ergebnis wurde von Hajek (1988) verallgemeinert. Wenn 7,—0 geht und die Markow-
Kette irreduzibel und aperiodisch ist, dann konvergiert das Verfahren asymptotisch gegen
2* genau dann, wenn

g exp [—d/7,] = oo (4.20)

gilt, wobei d eine obere Abschatzung fiir die Bewertungsfunktion M auf Pfaden durch
Q nach Q* ist. Demnach darf nur so schnell gekiihlt werden, dass alle Hindernisse mit
Sicherheit Gberwunden werden kdnnen.

bengl.: Merit function
"engl.: Cooling schedule
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Die zweite Frage konnte bisher nicht abschlieBend beantwortet werden, da alle bisherigen
Abschatzungen keine fiir die Praxis relevante Eingrenzung zulassen. Da die Kiihlung gemaB
(4.19) extrem langsam verlauft und die Schrittzahl zum Erreichen des Optimums nicht
sinnvoll abgeschatzt werden kann, erscheint das Verfahren zunachst nicht praktisch an-
wendbar. Tatsachlich ist SA eine vielseitige Methode zur Optimierung und wurde an vielen
Problemen getestet, wobei sich haufig eine Verbesserung gegeniiber angepassten Verfahren
nachweisen lasst. Es existieren jedoch Aufgaben, bei denen sich SA als ineffizient heraus-
stellt, daher muss die Eignung fiir ein gegebenes Problem empirisch nachgewiesen werden.
Insbesondere die Auswahl der Vorschlagsverteilung Q und der Kiihlvorschrift 7, sind dabei
fur den Erfolg entscheidend.

Eine grobe Gliederung der Varianten fiir die Kiihlung kann in die Kategorien statisch /dynamisch
und monoton/nicht monoton erfolgen, je nachdem ob Parameter der Kiihlvorschrift wah-
rend der Laufzeit verandert werden oder eine Zunahme der Temperatur zugelassen ist. Bei
monotoner Kiihlung lasst sich ein einfaches Kriterium durch eine finale Temperatur 7;
definieren, bei deren Unterschreitung die Optimierung stoppt. Fiir nicht-monotone Kiihl-
vorschriften kénnen zusatzliche Bedingungen vorgegeben werden, um die Kette zu halten.
Eine besonders verbreitete statische und monotone Vorschrift ist die exponentielle Kiihlung
(Kirkpatrick et al. 1983)

Thyl = QU Th, (4.21)

die mit einem Parameter o < 1 und einer Starttemperatur 7y auskommt. Eine vergleichbar
einfache Variante ist lineare Kihlung

Te+1 = Tk — AT, (4-22)

bei der die Temperatur von einem Startwert 7y stufenweise abgesenkt wird (Randelman
und Grest 1986). Dariiberhinaus sind eine Vielzahl von Varianten fiir verschiedenste Opti-
mierungsprobleme getestet worden (Nourani und Andresen 1998). Fiir die in dieser Arbeit
untersuchte Optimierung von astrophysikalischen Modellen wurde eine nicht-monotone
Kiihlung entwickelt, die im nachsten Abschnitt besprochen werden soll. Im Folgenden wird
die Bewertungsfunktion M mit der fiir die Anwendung wichtigen y?-Verteilung identifi-
ziert, die in Kapitel 5.2 ausfiihrlich behandelt wird.

4.3.1. Nicht-monotone Kiihlung

Eine statische Kihlvorschrift erfordert zwei oder mehr Anfangsparameter, die a priori nicht
bekannt sind und empirisch ermittelt werden missen, um die Kithlung an das Problem
anzupassen. Erfolgt die Kiihlung zu schnell, so endet die Optimierung vorzeitig in einem
Nebenminimum, wird die Temperatur zu langsam gesenkt kann die Kette das Optimum
nicht erreichen und wertvolle Rechenzeit geht verloren. Da hierzu keine Erfahrungswerte
vorlagen, wurde eine Kiithlung implementiert, die sich am lokalen Verlauf der zu optimieren-
den Verteilung orientiert. Damit ist auch eine gewisse Unabhangigkeit von der konkreten
Optimierungsaufgabe verbunden. Dazu wird der Kontrollparameter 7 proportional zum 2
des letzten akzeptierten Schrittes gesetzt, also

=0 x; =], (4.23)
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mit einer Konstante §<1 und dem x? des Optimums. Da 2 nicht a priori bekannt ist, wird
entweder der beste bisher im Verlauf der Kette gefundene Wert verwendet oder die untere
Abschatzung x? = 0 benutzt. Diese nicht-monotone Kiihlvorschrift ist streng genommen
kein langsames Abkiihlen im Gleichgewicht, sondern ein Abschrecken®. Man spricht auch
von Simulated Quenching (SQ), wenn Hajeks Abschatzung (4.20) verletzt wird und man
kann in diesem Fall nicht garantieren, dass die Markow-Kette asymptotisch §2* erreicht.
Das ist fiir die Anwendung jedoch nicht von Nachteil, da die notwendige Schrittanzahl
zum Erreichen des Optimums nicht bekannt ist und die Kiihlvorschrift (4.23) erfolgreich an
einem Optimierungsproblem mit vielen Nebenminima getestet wurde (Bohachevsky et al.
1986). Letztlich ist dieser Zustand theoretisch unbefriedigend, doch kann gezeigt werden,
dass diese Methode fiir die Anpassung von SEDs im Mittel bessere Ergebnisse liefert als
die Suche auf einem Gitter, s. Kapitel 5.3.

Man kann die hier vorgestellte Variante zur Kiihlung mit x? = 0 auch anders interpretieren,
wenn man den Ausdruck (4.23) in die kanonische Verteilung mit der x*-Verteilung als
Hamiltonfunktion einsetzt. Man erhalt daraus den Boltzmann-Faktor

/P — e*AXQ/T — 6—[Xi+1—xi]/exi f— 678/07 (424)

2
mit dem relativem Zuwachs der Bewertungsfunktion ¢ = % — 1 > 0. Die GroBe ¢

ist also ein MaB fiir die Verschlechterung des Modells und die Konstante § bestimmt in
welchem Umfang eine Abnahme der Modellgiite bei einem Aufstieg in der x2-Verteilung
toleriert wird. Setzt man z.B. # = 0.2, so wird einer Zunahme des x? um 20% mit einer
Wahrscheinlichkeit von p ~ 36.8% stattgegeben.

Die Vorschrift (4.23) ermdéglicht es der Kette also stets aus einem Minimum zu entkom-
men, wenn auch die Wahrscheinlichkeit mit dem Betrag des lokalen Gradienten abnimmt.
Diese Uberlegung war die urspriingliche Motivation fiir die Implementierung dieser Kiih-
lung. Da die Optimierung in einem hochdimensionalen Raum durchgefiihrt wird, findet
der Algorithmus bei lokalen Minima meist einen Ausweg. Durch Kopplung der Temperatur
an die untersuchte Verteilung gleicht die Optimierung in flachen Gebieten einem random
walk, Gradienten werden stochastisch gefolgt und tiefe Minima zwingen zu einem lange-
ren Aufenthalt. In einigen Fallen kann es bei ungiinstiger Wahl der Vorschlagsdichte Q
zu einem unerwiinschten Halten der Kette kommen, weil zuviele Kandidaten auBerhalb
des lokalen Minimums generiert werden. Um diesem Verhalten vorzubeugen und trotzdem
uninteressante Gebiete schnell durchqueren zu kdnnen wurden verschiedene Techniken im-
plementiert und erprobt, die im nachsten Abschnitt diskutiert werden.

4.3.2. Heizung und adaptive Schrittweitenregelung

In dieser Arbeit wird die GauBverteilung

(4.25)

[ e
0= Hj:1 exp |—

237
als Vorschlagsdichte verwendet, die symmetrisch ist und wegen Q(a’|a)>0 fir allea,a’ € Q

die niitzliche Eigenschaft besitzt mit endlicher Wahrscheinlichkeit Hindernisse im Parame-
terraum untertunneln zu kénnen. Neben der Temperatur 7 sind die Schrittweiten (3; die

8engl.: Quenching
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Abbildung 4.2.: Zeitlicher Verlauf der Regelung von mgus und R, (rot) und korrespon-
dierender Schrittweiten (; (griin) wahrend einer typischen Optimierung. Die lokale Akzep-
tanzrate £ (rot) schwankt um &p und die gemittelte Akzeptanzrate (griin) konvergiert
asymptotisch gegen diesen Wert.

wichtigsten Parameter des Algorithmus und miissen an die Verteilung angepasst werden.
Als Anfangswert hat sich in der Praxis <5% der jeweiligen Intervallbreite im Parameterraum
bewahrt.
Trotzdem kann mit einer statischen Vorschlagsverteilung Q beim Erreichen eines lokalen
Minimums mit starken Gradienten die Kette fixiert werden, da nur Kandidaten auBerhalb
des Minimums generiert werden. Um dieses Einfrieren zu erkennen, wird die lokale Akzep-
tanzrate der Kette
1 n
o=~ > FEm (4.26)

m=n—I[+1

betrachtet, wobei (k,,) € {0,1} die Folge der Entscheidungen des Algorithmus und [~25
die Tiefe des Riickblicks sind. Ein Einfrieren der Kette fiihrt dann zu einem Absenken &,—0
und als GegenmaBnahme kann die Temperatur der Kette gemaB

Tn+l = VTn (427)

mit v2>1 erhoht werden, solange &, eine gewahlte Schranke <0.1 unterschreitet. Diese
zusatzliche Heizung in Abhangigkeit von der lokalen Akzeptanzrate der Kette wurde ad
hoc implementiert und verhindert effektiv das Einfrieren. Dieser Ansatz behebt jedoch
nicht das eigentliche Problem, die schlechte Anpassung der Schrittweiten an die lokalen
Eigenschaften der untersuchten Verteilung.
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Nach Roberts et al. (1997) diffundiert die Markow-Kette mit einer Vorschlagsdichte der
Form (4.25) optimal durch den Parameterraum, wenn die Akzeptanzrate der Kette im Li-
mes n — oo gegen {,p~0.234 geht. Dieses Ergebnis ist unabhéngig von der Dimension
und motiviert eine Regelung der Schrittweiten zur Erzielung dieses Sollwerts, indem die
[ zuriickliegenden Parameteranderungen Aa,, ; analysiert werden um die 3; anzupassen.
Im Folgenden bezeichnet (ay) die Folge der vom Algorithmus vorgeschlagenen Kandidaten
unabhéngig von ihrer Akzeptanz und (@) die eigentliche Markow-Kette der akzeptier-
ten Zustande in (), so wie in Algorithmus 1 beschrieben. Dann berechnet man fiir die [
vorausgehenden Schritte, also m =n — [+ 1,...,n, die Vektoren mit den Komponenten

(mj — Am—1,j

: (4.28)

Cm,j =

Q1,5

die ein MaB fiir die relativen Anderung der Parameter beim m-ten Schritts fiir die Dimen-
sionen j = 1,..., D darstellen. Durch getrenntes Addieren der Vektoren c,, € R” fiir
erfolgreiche und miBlungene Vorschlage werden zwei neue Vektoren

n n

gn = Z KmCm, bn - Z (1 - ’fm)cma (429)

m=n—I[+1 m=n—I[+1

konstruiert, die den Einfluss von guten (g,,) und schlechten (b,,) Entscheidungen der letzten
[ Schritte fir jede Dimension quantifizieren. Liegt die lokale Akzeptanzrate lber dem
Sollwert, also &,>&1p, so sind die Schrittweiten zu klein gewahlt und kénnen vergroBert
werden um riskantere Vorschlage zu generieren. Im umgekehrten Fall ist es ratsam die
Schrittweiten zu verkleinern, um die Umgebung vorsichtiger abzutasten. In beiden Fallen
wird der Faktor

w =1+ (& — &) (4.30)

fir eine proportionale Skalierung der Schrittweiten verwendet. In der ersten Version der
Regelung wurde dabei jeweils nur eine Schrittweite variiert, konkret die kleinste Kompo-
nente von g, flir w>1 oder die groBte Komponente von b,, fiir w<1. Diese Variante wurde
erfolgreich fiir die Parameterstudie von HH 30 eingesetzt, die in Kapitel 6 vorgestellt wird,
und ist in Madlener et al. (2012) wie hier beschrieben veréffentlicht worden. Auch die
Vergleichsstudie Liu et al. (2012) zwischen Anpassung mit einer Datenbank und SA wurde
mit dieser Implementierung durchgefiihrt, s. Kapitel 5.3.

Diese Variante erreicht prinzipiell das Regelziel £1,p, doch es konnte bei einigen Ketten ein
gravierender Nachteil beobachtet werden.

Da jeweils nur eine Schrittweite variiert wird, kann nur langsam auf Veranderungen der
x2-Landschaft reagiert werden. Die Kette kann dabei in einer Dimension einfrieren, falls
die entsprechende Schrittweite 5; wahrend einer Phase mit kleinem &, auf kleine Werte
eingestellt wird und im weiteren Verlauf der Optimierung dieser Parameter keine starke
relative Bedeutung in (4.28) mehr erreicht. Um dieses Einfrieren zu verhindern kann als
erste MaBnahme eine untere Schranke w; fiir die Schrittweiten vorgegeben werden, was
allerdings willkirlich ist und das Problem der langsamen Regelung nicht l6sen kann. Nach
einigen Ansatzen wurde das Verfahren schlieBlich durch Interpolation auf alle Dimensionen
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erweitert. Dazu werden die Vektoren g,, und b,, aus (4.29) zunachst durch Teilen mit der
maximalen Komponente normiert:

8, =8/ lgnllc,  bu=Dbu/[ball,- (4.31)
Ist w>1, so werden alle Schrittweiten §; durch Multiplikation mit dem Faktor
fi= (1 =gin)0w (4.32)

vergroBert und im umgekehrten Fall mit

verkleinert, wobei die Konstante <1 der Einstellung der Empfindlichkeit der Regelung
dient.

4.3.3. Abbruchkriterium

Der einfachste Ansatz fiir den Abbruch der Optimierung ist wie bei monotonen Kiihlvor-
schriften die Vorgabe einer finalen Temperatur 74, bei deren Unterschreitung die Kette zum
Halten gebracht wird (Nourani und Andresen 1998). Im Gegensatz zum monotonen Fall
kann jedoch a priori nicht abgeschatzt werden, ob dieses Kriterium wahrend der Optimie-
rung tatsachlich erfiillt werden kann, also welches 7 sinnvoll ist, da die Eigenschaften der
x%-Verteilung zunichst unbekannt sind. Die nicht-monotone Kiihlvorschrift (4.23) besitzt
dariiber hinaus stets eine endliche Wahrscheinlichkeit ein lokales Optimum zu verlassen.
Die Kette wird jedoch in der Umgebung eines Optimums zu einem langeren Aufenthalt nei-
gen, was ein alternatives Kriterium motiviert die Kette zu beenden. Wenn die Temperatur
T fiir eine vorgegebene Anzahl von Schritten n~100 unterhalb einer Schwelle 7, verbleibt,
also 7<7, gilt, wird die Kette gestoppt. Zur Definition der Schwelle 7, muss entweder eine
bereits durchgefiihrte Markow-Kette analysiert werden um die Tiefe eines Optimums der
x2-Verteilung zu schatzen, oder man setzt zur Laufzeit der Kette 7, = 7, fiir die tiefste
mit der Kette bisher erreichten Temperatur 7, und v21. Ein verwandter Ansatz ist die
Schwankung AT~Ax? zwischen je zwei aufeinander folgenden akzeptierten Zustianden zu
berechnen und analog nach einer vorgegebenen Zahl von Schritten unterhalb einer Schran-
ke AT, die Optimierung zu halten. Um eventuelle statistische Schwankungen zu verringern
ist die Verwendung eines gleitenden Mittelwerts empfehlenswert, s. Abbildung 5.5.

4.3.4. gestufte Optimierung

In der Anwendung liegen meist gemischte Beobachtungen vor, also Datensatze von un-
terschiedlichen Instrumenten mit voneinander abweichendem Signal-zu-Rausch-Verhaltnis®
(SNR) und unterschiedlichen Methoden zur Berechnung des x?. Will man diese Beobach-
tungen gleichzeitig optimieren, so kann man die korrespondierenden x? berechnen und
linear gewichten, also die Summe

X%otal = ZgaXi (434)

%engl.: Signal-to-Noise Ratio
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bestimmen. Dieser direkte Ansatz ist prinzipiell korrekt, es ist jedoch nicht direkt ersichtlich,
welche Gewichte g, in (4.34) eingesetzt werden sollen. Die Daten unterscheiden sich i. A.
nicht nur im SNR, sondern auch in der Dynamik der Y2-Verteilung, vor allem bei einer
Mischung aus Photometrie, aufgelosten Bildern und Visibilitdten. Abhangig vom Modell
und dem untersuchten Parameterbereich kann die Differenz Ax? zwischen gut und schlecht
angepassten Modellen und der relative Kontrast Ax?2/x? sehr unterschiedlich ausfallen.
Eine Abschatzung dieser Eigenschaften der individuellen Verteilungen kann aber erst nach
einer Optimierung erfolgen. Dariiber hinaus missen alle Terme der Summe (4.34) vorliegen,
um die Entscheidung fiir oder gegen einen konkreten Parametersatz treffen zu konnen.
Da die Bestimmung von Y2, in diesem Fall die Berechnung aller Vorhersagen ji,(x)
erfordert, wird stets mehr Rechenzeit beansprucht als fiir die Bestimmung einzelner x2.
Es ist daher naheliegend die x2 sequentiell auszuwerten und nach jeder Berechnung zu
uberpriifen, ob das vorgeschlagene Modell verworfen oder weitere Vorhersagen generiert
werden sollen. Wenn nach der Berechnung eines x2 das Modell disqualifiziert wird, kénnen
Resourcen eingespart werden, da keine weiteren Vorhersagen bestimmt werden miissen.
Besonders effizient ist es daher mit schnellen Vorhersagen zu beginnen und zeitintensive
Berechnungen, wie die Erstellung von Streubildern, erst spater durchzufihren.

Um dieses Verfahren mit SA zu implementieren muss fiir jeden Datensatz ein eigener
Kontrollparameter 7, eingefiihrt werden. Diese Temperaturen werden bei jedem Teilschritt
in den Boltzmannfaktor (4.24) eingesetzt und die Akzeptanzwahrscheinlichkeit fiir jede
Stufe ausgewertet. Nur wenn alle Stufen erfolgreich durchlaufen werden, wird ein Kandidat
akzeptiert und die Temperaturen gemaB (4.23) aktualisiert. Nach Ablauf der Optimierung
konnen die Gewichte unter Beriicksichtigung der dann vorliegenden Informationen (iber die
x2-Verteilung festgelegt werden.

4.3.5. Lokale Konfidenzintervalle

Die Angabe eines Fehlerintervalls Aa ist notwendig, um die Konfidenz in ein gefunde-
nes Optimum a, zu quantifizieren. Dazu bietet sich die Charakterisierung der Umgebung
durch Markow-Ketten an, die von a, gestartet werden. Die Ketten sammeln dabei eine
ausreichend groBe Stichprobe der Umgebung des Optimums, in der Regel 21000 Parame-
tersatze. Bei Verwendung der nicht-monotonen Kihlvorschrift (4.23) verbleiben die Ketten
i.A. hinreichend lange in der Nahe des Optimums. Wenn sich die Ketten zu schnell vom
Optimum entfernen, kann mit verkleinerten Schrittweiten /3, neu gestartet werden.

Die Konstruktion des Fehlerintervalls erfolgt durch Festlegung einer Konfidenzschranke
Ax?2 .- Aus der Stichprobe ergibt sich Aa meist als asymmetrisches Intervall, dass alle
Parametersatze mit x* < x2 + Ax?2,,; umfasst, s. Abbildung 4.3.

Die kanonische Idee zur Bestimmung der Schranke Ax?2 ; bei normalverteilten Fehlern ist
das Konzept des reduzierten >

X2

2 =2 4.35
Xred K7 ( )
wobei K die Anzahl der Freiheitsgrade des Modells bezeichnet. Fiir ein lineares Modell
ist K<N — P mit der Anzahl der unabhangigen Messungen N und der Dimension des
Parameterraums P. Gleichheit in (4.35) gilt nur, wenn die Basisfunktionen des Modells
unabhangig sind (Andrae et al. 2010). Man erwartet dann x2 ~1 und kann Ax2 ;=1
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+A . Ce Abbildung 4.3.: Konstruktion des Konfidenzinter-
QT T valls durch Abtasten der Umgebung des Optimums
a, mit Markow-Ketten. Die Konfidenzschranke
Ax?2 ¢ legt fest, welche Parametersatze innerhalb
(rot) oder auBerhalb (blau) des Bereichs liegen.
RPN ; Fir jede Dimension wird so ein i.A. asymmetri-
ce sl T sches Intervall [ag, af] um af definiert.
_ LR gy
aj P ¥x*+ AXcon
a;  aj ' 'a+ >
] ) ]

setzen. Die Interpretation von x2, in dieser Form ist fiir das hier betrachtete inverse
Problem jedoch nicht sinnvoll. So ist die Anzahl der Freiheitsgrade nicht direkt bestimmbar
und hangt bei nicht-linearen Modellen von der Position im Parameterraum ab, daher kann
in diesem Fall K nicht abgeleitet werden. Systematische Abweichungen des Modells von
der Realitat fiihren dariiber hinaus zu einer Erhéhung von Y2 ;.

Die unkritische Verwendung von x2, ist daher nicht sinnvoll und es muss mit Hilfe der
Stichprobe eine sinnvolle Schranke Ax? . geschatzt werden, indem eine tolerierbare Ab-
weichung zwischen Vorhersage und Beobachtung festgelegt wird. Dazu untersucht man
die groBten Diskrepanzen der nach steigendem Y? sortierten Parametersitze und legt Kri-
terien fir akzeptable lokale Abweichungen fest, z.B. ein 3o-Intervall. Letztlich liegt es im
Ermessen des Nutzers welche Differenzen noch akzeptierbar sind, da die verwendeten Mo-
delle i.A. zu idealisiert sind und daher systematische Abweichungen enthalten. Meist ist
Ax2, e~ax? mit a<1 ein guter Ansatz.

4.4. Strahlungstransport

An dieser Stelle soll ein Uberblick iiber die Methode gegeben werden, ausfiihrliche Abhand-
lungen iber die Lésung von (2.16) mit MC finden sich in Carter und Cashwell (1975) und
Whitney (2011), der in dieser Arbeit verwendete Code MC3D ist detailliert in Wolf et al.
(1999) und Wolf (2003b) beschrieben.

Monte-Carlo-Strahlungstransport'® (MCRT) beruht auf der stochastischen Simulation in-
dividueller Trajektorien von Teilchenpaketen und einer Abschatzung der Intensitaten durch
Registrierung der Richtung, Frequenz und Energie dieser Pakete beim Durchlaufen und Ver-
lassen des Simulationsraums. Hier werden Photonen betrachtet, die sich erheblich schneller
als die Materie in YSOs bewegen, daher kann die Zeitabhangigkeit in (2.16) vernachlassigt
werden. Ist die Polarisierung der Strahlung von Interesse bietet sich eine Beschreibung der
Pakete mit dem Stokes-Vektor an (Code und Whitney 1995), s. Anhang B.1. Neben den
Intensitaten wird auch eine selbst-konsistente Losung der Temperaturverteilung gesucht.
Fir lokales thermisches Gleichgewicht (LTE) und unter Vernachlassigung von Dissipation

Vengl.: Monte Carlo Radiative Transfer
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gilt dann

/OO KypaBy[Tyldv = /Oo Kypad,dv, (4.36)
0 0

mit der mittleren Intensitat J,, die sich aus Mittelung der Intensitat I, iiber den gesamten
Raumwinkel ergibt. Die gesamte aus allen Richtungen einfallende und absorbierte Intensitat
muss also der tiber Warmestrahlung abgegebenen Energiemenge entsprechen.

Als erster Schritt wird ein Modell des betrachteten Objekts als Algorithmus implementiert,
mit dem die Dichte pq und die optischen Eigenschaften des Staubs in Abhangigkeit des
Ortes r berechnet oder eingelesen werden konnen. Dazu wird der Simulationsraum defi-
niert, in Energiespeicherzellen'' (ESC) zerlegt und Tabellen mit Eigenschaften des Staubs
und der Zellen angelegt. Die Form des Simulationsraums und die Partitionierung in ESCs
orientiert sich dabei an den Symmetrien des betrachteten Modells. Fiir die hier untersuch-
ten zirkumstellaren Scheiben mit einer zentralen Quelle wird eine Kugel und spharische
Koordinaten (r, ¢, 0) verwendet. Der Protostern ist gegeben durch Ort r,, Leuchtkraft L,
und Spektrum F, und kann bei den hier betrachteten Skalen als Punktquelle angenom-
men werden, multiple Quellen konnen durch Wiederholung der im Folgenden beschriebenen
Prozedur behandelt werden.

Fir jede Quelle wird ein Frequenzbereich definiert, der fir die Simulation relevant ist
(Wolf und Henning 2000), und die Anzahl der Photonenpakete N fiir die Simulation
gewahlt. Die Zahl der Pakete bestimmt die Qualitat der Ergebnisse und zeitliche Dauer der
Simulation, da Al~,/Nphot und tsm~Nphot gilt. Der Frequenzbereich wird logarithmisch
in Intervalle partitioniert und abhangig von I, werden Pakete mit gleicher Energie Fpo =
L. /Nponot mit der jeweiligen Intervallfrequenz simuliert.

Die Verfolgung einer Trajektorie beginnt mit der Emission eines Photonenpakets von der
Position der Quelle r, durch Auswahl einer Richtung und optischen Tiefe. Dazu werden
drei Zufallszahlen &4, &y, &, € [0, 1] berechnet und mit

¢ =27y (4.37)
cosf =28 — 1 (4.38)
7= —Inl&] (4.39)

die Richtung (¢, 0) und optische Tiefe 7 bestimmt. Durch Integration der Extinktion py&,
entlang des Richtungsvektors

cos ¢ sin 6
n = | sin¢sinf (4.40)
cos

bis zum Erreichen der mit (4.39) bestimmten optischen Tiefe 7 wird die Position der
nachsten Wechselwirkung des Pakets bestimmt. Wie die Trajektorie weiter verlauft wird
durch die lokale Albedo

A=

- (4.41)

Yengl.: Energy Storage Cell
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des Mediums entschieden. Es bieten sich prinzipiell zwei Varianten zur Behandlung der
Wechselwirkung an. Entweder wird die Energie des Photons um 1 — A reduziert und der
gestreute Anteil weiter propagiert bis die Energie des Pakets eine vorgegebene Schwelle €
unterschreitet, oder es wird eine weitere Zufallszahl {4 € [0, 1] erzeugt und fiir £4 <A ohne
Energieverlust gestreut und sonst das Photon komplett absorbiert.

Die zweite Variante bietet sich zusammen mit der Methode zur Temperaturkorrektur durch
direkte Reemission nach Bjorkman und Wood (2001) fiir optisch dichte Systeme an. Dabei
wird (4.36) mit dem Ausdruck

oT* = N:L,
! 4]Vphot Rp [7—;] m;

(4.42)

genahert, mit der Temperatur T}, Masse m; und der Anzahl absorbierter Photonen N; der
betrachteten Zelle, sowie der mittleren Planckschen Opazitit

T [o¢]
Kp = ﬁ/o Bk, dv, (4.43)

die zum iterativen Losen von (4.42) tabelliert wird. Nach Bestimmung des Temperaturan-
stiegs AT wird durch Aussenden eines Photons mit einer aus dem Differenzspektrum

0B,

jl/ = Ry (BV[E] - Bu[frz - AT]) ~ ’iuaiT

AT; (4.44)
ausgewahlten neuen Frequenz das ausgestrahlte Spektrum der Zelle korrigiert. Im Laufe der
Simulation konvergiert die Temperaturverteilung dann ohne Iteration gegen die gesuchte
selbst-konsistente Losung. In kalten und dichten Bereichen nimmt die Wellenlange der
reemittierten Photonen zu, so dass die Chance auf ein Entkommen des Photonenpakets
aus diesem Bereich erhoht wird.

Bei einer Reemission kann die Richtung des neuen Pakets wie in (4.37) und (4.38) gewahlt
werden, bei einer Streuung muss die Streuphasenfunktion ® beriicksichtigt werden, z.B.
mit der Verwerfungsmethode wie in (4.7) beschrieben. Eine beliebte Phasenfunktion, die
auch direkt invertiert werden kann, ist die Henyey-Greenstein-Phasenfunktion

1+ g2 —2gcosf’

o(6) (4.45)

die eine Funktion des Asymmetriefaktors g= (cosf) ist (Henyey und Greenstein 1941,
Witt 1977). In dieser Arbeit wurde die Phasenfunktion nach Mie verwendet, die vor dem
eigentlichen Programmlauf berechnet und tabelliert wird.

Nach der Bestimmung der neuen Richtung wird eine neue optische Tiefe mit (4.39) ermit-
telt und die Extinktion aufintegriert, bis die nachste Position erreicht ist. Dieser random
walk wiederholt sich bis der Simulationsraum verlassen wird oder, im Falle von partieller
Absorption, die Energie des Pakets unter die vordefinierte Schwelle € sinkt. Die Eigenschaf-
ten der austretenden Photonenpakete werden registriert und kénnen fiir die Abschatzung
der gesuchten BeobachtungsgroBen verwendet werden.
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5. Modellierung

Nach Vorstellung der Methoden zur Beobachtung, des Optimierungsverfahrens Simula-
ted Annealing und der Losung des Strahlungstransportproblems in den vorigen Kapiteln,
stehen alle zur Modellierung notwendigen Werkzeuge bereit. Da die im Folgenden vorge-
stellten Uberlegungen universell anwendbar sind, wird die Modellierung zunichst abstrakt
behandelt.

Eine physikalische Messung entspricht einem Paar von Zufallsvariablen (X,Y). Die Durch-
fihrung der Messung ist ein Zufallsexperiment und fiihrt zu einer Menge von Paaren
D = {(xx,yx)}, wobei die erste Komponente x; einen Index mit Metainformation wie
Zeit, Position, Wellenlange oder Basislange bezeichnet und die zweite Komponente y
die eigentliche MessgroBe darstellt. Die dem jeweiligen MessprozeB zugrunde liegende Ver-
teilung kann durch wiederholte Durchfiihrung der Messung bestimmt werden® und wird
meist durch Angabe von Fehlerintervallen (Axy, Ayy) charakterisiert. Hierbei wird i.A.
eine Normalverteilung implizit angenommen, wobei die Giiltigkeit dieser Annahme im Ein-
zelfall zu Uberprifen ist, insbesondere auf die Anwesenheit von Ausreissern. Die Zerlegung
in Paare ist nicht eindeutig, sondern folgt praktischen Erwagungen. So kdnnen Messpunkte
zusammengefasst werden, um durch Mittelung das SNR zu verbessern.

Ein Modell besteht aus mathematischen Relationen, die aus einer Reihe von Rechenvor-
schriften quantitative Vorhersagen fiir den Satz von Beobachtungen D = {(x,yx)} er-
zeugen. Eingaben fiir diesen Algorithmus sind der jeweilige Index x; und ein konstanter
Parameter a aus einer vom untersuchten Phanomen abhangigen Grundmenge €2, dem
Parameterraum des Modells. Unabhangig von der konkreten Implementierung kann das
Modell als eine Abbildung

i QxI—V (5.1)
(8,%) = 1(a,%) = pra(x)

verstanden werden, die jedem Parameter a € () eine Abbildung p, zuordnet, mit der
Vorhersagen i, (x) fiir die Messwerte y generiert werden kénnen. In der Praxis muss i,
berechenbar sein und die Auswertung kann, abhangig von der Komplexitat des Modells,
den geschwindigkeitsbestimmenden Schritt der Untersuchung darstellen.

Es stellt sich die Frage, welcher Parametersatz a, fiir einen konkreten Satz von Beobach-
tungen D am besten angepasst, also die hochste Wahrscheinlichkeit besitzt. Diese Frage
kann nicht statistisch untersucht werden, da eine Verteilung fiir das Ziehen des Parame-
ters a in Abhangigkeit von einem gegebenen Datensatz D und einem gewahlten Modell p
nicht direkt gegeben ist. Die Messung selbst stellt jedoch ein Zufallsexperiment dar und
es ist sinnvoll die Frage zu untersuchen, wie wahrscheinlich das Auftreten eines konkre-
ten Datensatzes D fiir ein fest gewahltes Modell 1 und einen gegebenen Parameter a

L Anhanger von Bayes diirfen natiirlich a priori eine Verteilung wihlen und posteriori verbessern.
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ist. Man kann die Frage nach dem wahrscheinlichsten Parametersatz a, daher mit der
Likelihood-Funktion

L(alp, D) := p(D|p,a) (5.2)

umformulieren, indem das urspriingliche Problem auf die Suche nach dem Maximum von £
zuriickgefiihrt wird. Dieser Ansatz wird Maximum-Likelihood-Methode® genannt. Besitzt
die Verteilung mehrere Maxima, so nennt man das Modell mehrdeutig oder degeneriert
und die Menge €2, C €2 der optimalen Parametersatze besteht aus mehr als einem Element.
Gelingt fiir keinen Parametersatz a die Reproduktion der Beobachtungen innerhalb sinn-
voller Fehlergrenzen, so ist das Modell falsifiziert und eine Modifikation ist notwendig um
eine bessere Ubereinstimmung zwischen Vorhersage und Beobachtung zu erreichen. Dieser
Prozess der physikalischen Erkenntnis verlauft iiber mehrere lterationen zwischen empiri-
scher Datensammlung und Theoriebildung, bis ein hinreichend zufriedenstellendes Modell 1
gefunden wird. Im Folgenden soll vorausgesetzt werden, dass ein solches Modell 1 gewahlt
worden ist.

Im Kontext der Astrophysik ist das Problem der Mehrdeutigkeit haufig anzutreffen, da die
untersuchten Objekte der direkten Manipulation nicht zugéngig sind und Experimente sich
auf die Registrierung von Signalen beschrianken®. Die Beobachtung besteht dabei i.A. aus
einer raumlich, spektral und/oder zeitlich aufgelosten Detektion von elektromagnetischer
Strahlung. Erschwerend kommt hinzu, dass entfernte Objekte nur aus einer Richtung be-
obachtet werden kénnen und die Distanz nicht direkt bestimmbar ist. Daher ist es von
besonderer Bedeutung alle beobachtbaren Aspekte der Signale umfassend aufzulésen um
die inharenten Mehrdeutigkeiten zu reduzieren. Ziel der astrophysikalischen Untersuchung
ist es Aufbau und Struktur des beobachteten Objekts zu ermitteln und ein Modell auf-
zustellen, dass von einfachen Prinzipien ausgehend die Beobachtung erklaren kann. Da a
priori keine Informationen (ber die Verteilung der Materie und Lichtquellen vorliegen, steht
man vor dem inversen Strahlungstransportproblem:

Rekonstruiere aus raumlichen, spektralen und/oder zeitlich auf-
gelosten Beobachtungen von Strahlung die urspriingliche Vertei-
lung von Materie und Quellen.

Diese Arbeit behandelt nur die Beobachtung und Modellierung astrophysikalischer Objek-
te im Kontinuum, daher kann die Klasse des hier betrachteten Problems deutlich einge-
schrankt werden. Fir eine Losung genligt dann die Angabe der raumlichen Verteilung des
Staubs, seiner optischen Eigenschaften, wie 0, k,, A, und ®,, und die Charakterisierung
und Position von Strahlungsquellen, die man in guter Naherung als Punktquellen mit ei-
nem Schwarzkorperspektrum betrachten kann. Als Beobachtungen kommen Photometrie,
raumlich aufgeloste Bilder und Visibilitdten des Kontinuums bei verschiedenen Wellenlan-
gen in Frage. Prinzipiell lassen sich die im Folgenden diskutierten Ansatze ohne wesentliche
Veranderung verallgemeinern, z.B. mit Linienstrahlung durch Beriicksichtigung des Gases
und seiner Dynamik und Einbeziehung von Quellen mit nicht-thermischen Spektren, wie
AGN und Maser.

2Methode der maximalen Wahrscheinlichkeit
3Ausnahmen sind in situ Messungen in unserem Sonnensystem mit Sonden, wie u.a. Deep Impact,
Cassini/Huygens und Rosetta/Philae.
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5.1. Losung des inversen Problems

Die Umkehr der Integro-Differentialgleichung (2.16) ist nur in einigen einfachen Fallen di-
rekt moglich. Bei den hier untersuchten YSO mit zirkumstellaren Scheiben handelt es sich
um Systeme von hoher optischer Tiefe, die unter einer zufalligen Inklination beobachtet
werden. Daher kann das Problem nicht durch Linearisierung vereinfacht oder Symmetrien
genutzt werden. Die einzige Vereinfachung liegt in der Vernachlassigung der Zeitabhangig-
keit, da die dynamische Zeitskala deutlich iiber der Lichtlaufzeit liegt. Eine Losung erfordert
daher i.A. einen numerischen Ansatz unter Berlicksichtigung aller Raumdimensionen.

Um das inverse Problem zu I6sen wird als erster Schritt eine Parametrisierung von Materie
und Quellen postuliert, mit der die Position der Strahlungsquelle(n) und die raumliche
Verteilung pq des Staubs, sowie dessen Eigenschaften und Zusammensetzung mit einem
Vektor a € R" beschrieben werden kann. Durch Losen der Strahlungstransportgleichung
konnen daraus Vorhersagen 1, (xy) fir die beobachteten Werte yy, also Bilder, Visibilitaten
und photometrische Daten, berechnet und anschlieBend der Wert der Likelihood-Funktion
L bestimmt werden.

Es mag paradox erscheinen als ersten Schritt der Untersuchung eine Parametrisierung
der gesuchten Konfiguration aufzustellen, da zu Anfang wenig Information vorliegt und
dieses Vorgehen eine gewisse Beliebigkeit suggeriert. Die Aufstellung der Parametrisierung
verlangt Erfahrung und Intuition, was durch die astrophysikalische Besonderheit verscharft
wird, dass Objekte nur aus einer Perspektive beobachtet werden kénnen. Letztlich stellt
dieser Ansatz die Aufstellung einer Hypothese dar, die durch Vergleich mit der Beobachtung
getestet wird.

Um diesen Vergleich durchzufiihren muss jedoch zunachst die genaue Form von L oder
aquivalent von log £ bekannt sein. Da astrophysikalische Messungen im Wesentlichen aus
dem Nachweis von Photonen mit elektronischen Detektoren bestehen, sind die Fehler durch
eine Kombination von Poisson- und GauBverteilung gegeben. Wegen der hohen Zahlra-
ten im betrachteten Wellenlangenbereich kann in ausgezeichneter Naherung angenommen
werden, dass die Messwerte insgesamt einer Normalverteilung folgen (Andrae 2010). Im
Folgenden wird die Likelihood-Funktion daher mit der bekannten x2-Verteilung

d 2
. 10g£ _ X2 _ Z [Yk‘ - M;(Xk)] (53)
k=1 O}
mit der Varianz
2 2 8}% 2

identifiziert. Die konkrete Berechnung hangt dabei von der betrachteten Beobachtungs-
groBe ab und wird im nachsten Abschnitt 5.2 ausfiihrlich besprochen. Mit der Wahl einer
Parametrisierung und der Festlegung von log £ wird die Lésung des inversen Strahlungs-
transportproblems auf ein Optimierungsproblem zuriickgefiihrt, bei dem die Bewertungs-
funktion M durch die y2-Verteilung (5.3) gegeben ist und ein Parameter a, gesucht wird,
der die Abweichung von Modell und Realitdt minimiert. Zur Durchfiihrung dieser Opti-
mierung bieten sich prinzipiell verschiedene Verfahren an, von denen in dieser Arbeit zwei
betrachtet werden sollen.
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Eine naheliegende Prozedur ist die erschépfende Suche in 2, bei der auf einem diskreten
Gitter G = {a;} im Parameterraum alle Vorhersagen i, (x}) fiir den gegebenen Datensatz
D berechnet und das Optimum durch das Minimum von x? fiir dieses Ensemble gegeben
ist. Dieser brute force-Ansatz ist jedoch nur in niedrig-dimensionalen Parameterraumen
praktikabel, da der Fluch der Dimensionalitdt (Bellman 1961) fir n2>10 durch exponenti-
elles Wachstum der Anzahl notwendiger Vorhersagen die Aufstellung eines geniigend feinen
Gitters mit den heute verfligbaren Resourcen unméglich macht. Fiir Optimierungen in ho-
heren Dimensionen bietet sich als Alternative eine iterative Suche an, bei der die Lésung
sukzessive durch Vergleich zwischen Vorhersage und Beobachtung verbessert wird:

1. Die Strahlungstransportgleichung (2.16) wird fiir einen Parametersatz a geldst und
die Vorhersagen des Modells 11, (xy) berechnet,

2. die Gite der Anpassung wird durch Auswertung von £ bestimmt und anschlieBend
wird

3. eine Modifikation des Parameters a durchgefiihrt.

Die Schritte 1 bis 3 werden in einer Schleife wiederholt, bis eine ausreichende Ubereinstim-
mung zwischen Vorhersage und Beobachtung erreicht ist. Dabei liegt der Schliissel zum
Erfolg dieses Ansatzes in der Konstruktion der Bahn durch den Parameterraum. Auch muss
definiert werden, was unter einer ausreichenden Ubereinstimmung zu verstehen ist, da nicht
direkt ersichtlich ist, ob ein gefundes Modell tatsachlich dem globalen Optimum entspricht.
Prinzipiell sind mehrere Ansatze fiir die Optimierung durch iterative Suche denkbar, in die-
ser Arbeit wurde die MC-Methode Simulated Annealing (SA) angewendet, s. Kapitel 4.3
fur die Details des Verfahrens und seiner Implementierung.

Im Falle der hier untersuchten YSOs kann die Parametrisierung der Staubverteilung konkret
eingeschrankt werden. Von besonderer Bedeutung ist die aufgeweitete Scheibe*, die sich
aus der Theorie der Akkretion mit a-Viskositat ergibt (Shakura und Sunyaev 1973; Lynden-
Bell und Pringle 1974; Pringle 1981) und heute das kanonische Modell von protoplanetaren
Scheiben und anderen Akkretionsscheiben darstellt. Sind ausreichend Daten vorhanden
konnen Modifikationen dieses Modells erforderlich sein, u.a. einfallende Hiillen, Liicken
oder innere Locher, Sedimentation und Verarmungszonen (D’Alessio et al. 2006; Sauter
et al. 2009; Sauter und Wolf 2011; Madlener et al. 2012).

Um die Notwendigkeit solcher Modifikationen nachzuweisen, werden nach dem Prinzip von
Ockhams Rasiermesser einfachere Modelle bevorzugt, da sie weniger Mehrdeutigkeiten
enthalten und daher besser getestet werden konnen (Popper 1935). Man versucht also zu-
nachst die Beobachtungsdaten mit einem einfachen Scheibenmodell zu erklaren. Verbleiben
nach der Optimierung signifikante Unterschiede zwischen Vorhersage und Beobachtung, so
konnen entsprechende Veranderungen an der Parametrisierung vorgenommen werden, um
diese Diskrepanzen zu erklaren. Eine erfolglose Inversion stellt daher ein wichtiges Zwi-
schenergebnis dar, das bei der Erweiterung oder Uberarbeitung des Modells hilft. Der
kanonische Ansatz fiir Scheiben wird im nachsten Abschnitt im Rahmen einer Vergleichs-
studie vorgestellt, Modifikationen dieses Modells werden in den konkreten Studien in Teil
[I1 dieser Arbeit ausfiihrlich behandelt.

“engl.: Flared disk
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5.2. Berechnung von Y’

Identifikation der Bewertungsfunktion M bzw. Likelihood-Funktion £ mit der x2-Verteilung
16st nicht die Aufgabe (5.3) und (5.4) fiir astrophysikalische Beobachtungen konkret zu
berechnen. Fiir die hier behandelten Studien und die meisten astrophysikalischen Model-
lierungen bestehen diese Beobachtungen aus photometrischen Daten, aufgelosten Bildern
und Visibilitaten, fiir die ein 2 bestimmt werden muss. Es wird im Folgenden vorausge-
setzt, dass ein Modell 1 des Objekts und die Berechnung der Vorhersagen durch Lésung
des Strahlungstransportproblems implementiert sind.

5.2.1. Photometrie

Die Beobachtung besteht aus einem Satz von Wellenlangen und Flissen mit korrespon-
dierenden Fehlern (A + A\, Fy, - AF}), wobei die A\ den zentralen Wellenlangen der
verwendeten Filter entsprechen. Nach Berechnung der synthetischen Flisse Sy fiir diese
Wellenlangen kann die Bewertungsfunktion durch Auswertung der Summe

N
Fk - Sk
X%E Z (5.5)
bestimmt werden, wobei die Varianzen durch den Ausdruck
2 2 aFk’ ’ 2

gegeben sind. Bei breitbandigen Filtern kann die Varianz wegen der entsprechend groBen
Halbwertsbreite® (FWHM) durch den zweiten Term in (5.6) dominiert werden.

5.2.2. Bilder

Das optische System projiziert die aus der betrachteten Richtung eintreffenden Photonen
auf einen zweidimensionalen Sensor, wie in Kapitel 3.1 beschrieben. Nach Reduktion der
Beobachtung liegen die Daten als diskrete Matrix A € RM*¥ vor, in der fiir jeden Pixel
des Detektors die gezahlten Photonen kodiert sind. Im Gegensatz zur Photometrie, bei
der die gesamte vom Objekt stammende Intensitdt in einem Pixel gesammelt wird, sind
bei aufgelosten Bildern zum Vergleich mit den Vorhersagen des Modells einige Vorarbeiten
notwendig.

Das synthetische Bild ist ebenfalls durch eine Matrix R gegeben, allerdings unterscheiden
sich zunachst Abmessung, GroBe der Pixel, sowie Position und Orientierung der Helligkeits-
verteilung innerhalb von A und R. Fiir eine Berechnung von X?mg missen Beobachtung
und Vorhersage registriert werden, also beide Matrizen derart transformiert werden, dass
Pixel mit gleichem Index einander entsprechen. Als erster Schritt wird die Beobachtung
A skaliert, gedreht und der interessierende Teil B ausgeschnitten, so dass fiir die an-
schlieBende Registrierung das synthetische Bild nicht rotiert werden muss. Die Rotation ist
natirlich nur sinnvoll, wenn das beobachtete Objekt nicht isotrop ist. Nach Berechnung

Sengl.: Full Width Half Maximum
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Abbildung 5.1.: Oben: Der interessierende Bereich der Beobachtung A wird ausgewahlt und
fir den Vergleich mit der Vorhersage zur Matrix B transformiert. Unten: Das synthetische
Bild R wird skaliert und mit der PSF P des optischen Systems gefaltet. AnschlieBend wird
das Ergebnis S mit der Beobachtung B registriert und geméB (5.8) zu x3,, verrechnet.

!

img

des synthetischen Bildes R muss der Einfluss des optischen Systems durch Faltung mit P
beriicksichtigt werden. Dazu miissen Abmessung und PixelgroBe von R und der PSF durch
Interpolation angepasst werden. Dieser Schritt bedeutet eine Rediskretisierung® mit einem
uberlagerten Gitter, bei dem die urspriingliche Intensitat auf Pixel mit neuen Abmessungen
verteilt wird. Zur Kontrolle kann man den Gesamtfluss vor und nach der Rediskretisierung
prifen. In der Praxis wird die PixelgroBe der PSF an die Beobachtung B angepasst, um
unnotigen Rechenaufwand zu vermeiden und die von B abhangige Varianz direkt verwen-
den zu kdnnen, s. Gleichung (5.8). Die Faltung von R mit der PSF ergibt die Vorhersage
S fiir die vom Instrument beobachtete Helligkeitsverteilung.

Als letzten Schritt vor der Berechnung von Xing mussen die Matrizen B und S durch
Translation registriert werden. Im einfachsten Fall kann zum Ausrichten der Bilder das
Maximum der Intensitat verwendet werden. Ist ein solches Merkmal nicht eindeutig gegeben
kann die diskrete Kreuzkorrelation

M,N

[B xSl = Y BijSishjti (5.7)

ij=1

der Bilder verwendet werden, um den wahrscheinlichsten Translationsvektor Arg zu be-
stimmen. Wenn das synthetische Bild S spiegelsymmetrisch ist, kann Ary auch mit der
Faltung B * S bestimmt werden.

Nach erfolgter Rediskretisierung, Faltung mit der PSF und Registrierung wird die Summe

Ximg = 2 By = Sl 5 | (5.8)

ij=1 Oij

Sengl.: Rebinning
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Abbildung 5.2.: Die radiale Mittelung um ein Zentrum erfolgt durch Definition von kon-
zentrischen Kreisen mit linear zunehmenden Radius und Mittelung (iber die so definierten
Stichproben.

mit der Varianz

Uz'2j = O-I%)ead + [UﬂatBij]Q + Bij + Dz'j (59)
berechnet, wobei 02, das Ausleserauschen, oq,; die Schwankung des Verstarkungsfaktors
der Pixel und D;; der Beitrag des Dunkelstroms zum urspriinglichen Bild ist (Burrows et al.
1996). Alternativ zu (5.9) kann die Standardabweichung einer Stichprobe des Hintergrunds
verwendet werden. Eine Zusammenfassung der Prozedur zur Bestimmung von Xizmg ist in
Abbildung 5.1 dargestellt.

Bei schlechtem SNR der Bilddaten bietet sich eine radiale Mittelung der Intensitat um das
Zentrum der Helligkeitsverteilung an, also der Position des Sterns bzw. Koronagraphen.
Dazu werden die Distanzen aller Pixel zum Zentrum berechnet und eine Einteilung in
Stichproben durch Partitionierung des Abstands in Intervalle der Form [r;, r;11[ vorgenom-
men, den sogenannten Bins. Die Breite Ar; der Intervalle stellt dabei einen Kompromiss
zwischen SNR und gewiinschter radialer Aufldsung dar. Hier ist es sinnvoll fiir o2 die Stan-
dardabweichung des Mittelwerts der Stichprobe zu verwenden. Mit den Mittelwerten der
radialen Bins (By), (Sk), m = 1,..., M, fiir Beobachtung und Simulation ergibt sich

xid==§é KBmL;<Sm”% (5.10)

Die korrigierte Varianz des Mittelwerts des m-ten radialen Bins lautet

d%1=<3%>;<3my (5.11)

mit dem Korrekturfaktor zur Kompensation der Verzerrung

3 1
ky=N-24_—— 12
N 2 RN -1) (5.12)

fur eine Stichprobe vom Umfang N (Gurland und Tripathi 1971).
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5.2.3. Visibilitaten

Die von einem Interferometer bestimmte GroBe ist die komplexe Visibilitat (3.8). Typische
Heterodyninterferometer messen im (sub)mm-Bereich den Real- und Imaginarteil von V
unabhangig voneinander mit einem normalverteilten Fehler. Die Beobachtung besteht dann
aus einer Folge von Paaren D = {(By, Vi) } aus Basislinien By = (ug, vx) und Visibilitaten
V), = Ay +1By. Prinzipiell kann die Anpassung der Beobachtung, wie in 5.2.2 beschrieben,
mit der entfalteten Helligkeitsverteilung durchgefiihrt werden. Es ist jedoch sinnvoll die
Anpassung direkt im uv-Raum vorzunehmen, um Artefakte durch die Dekonvolution zu
vermeiden. Dazu miissen aus dem Modell synthetische Visibilitaten S, = C}. + i Dy, fiir die
entsprechenden Basislangen B generiert werden. Das synthetische Bild wird dazu zunachst
mit einem Rand aus Nullen erweitert, um eine ausreichende Auflésung im Fourierraum zu
erzielen, da zwischen der Anzahl und Abmessung der Pixel im Bild- und uv-Raum der
reziproke Zusammenhang

1 1
AxAu = o und AyAv = N (5.13)
besteht. Das erweiterte Bild wird dann mit einer FFT in den wv-Raum transformiert und
durch Interpolation an den gemessenen Basislinien (uy,vy) die Vorhersagen S fir die
Visibilitaten bestimmt. Die Bewertungsfunktion ergibt sich daraus zu

s (Ay — Cr)? | (Br — Dy)?
Xvisib — Zk: AA% + AB,%

(5.14)

unter der Bedingung, dass beide Bilder um den Ursprung zentriert sind. Da dies in der
Praxis nicht der Fall ist, muss ein Translationsvektor (¢, o) durch einen Phasenfaktor

B, = e 2r(@outyor)/N (5.15)

berlicksichtigt werden, wobei hier quadratische Abmessungen von B und R mit M = N
Pixeln angenommen wird. Durch Multiplikation von S mit ®, und Auswertung von Glei-
chung (5.14) wird der Translationsvektor (zg,yo) bestimmt, der X2, minimiert. Diese
Optimierung kann entweder durch Suche auf einem geniigend groBen Gitter oder SA durch-
geflihrt werden, wobei die MC-Methode deutlich schneller zum Ergebnis fiihrt und daher
fur die Untersuchung groBer Stichproben zu bevorzugen ist.
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Abbildung 5.3.: Das synthetische Bild R wird mit FFT in die uv-Ebene transformiert, die
synthetischen Visibilitdten Sy an den gemessenen Basislinien (uy, vy) interpoliert und mit
den Visibilitaten V;, zu x?2,;, verrechnet. Ein méglicher Versatz wird durch einen Phasen-
faktor @ beriicksichtigt. Alternativ kdnnen die Visibilitaten entfaltet und als Beobachtung
B wie in 5.2.2 zur Bestimmung von Xing verwendet werden.

5.3. Vergleichsstudie

Dieses Kapitel basiert auf der Veroffentlichung Liu et al. (2013) und vergleicht die be-
sprochenen Ansatze zur Optimierung. Da im Gegensatz zur Suche auf einem Gitter keine
Erkenntnisse iiber die Anwendbarkeit und Effizienz von SA fiir die Losung des inversen Pro-
blems bei YSOs vorlagen, wurde eine vergleichende Studie zwischen den beiden Methoden
fur die Anpassung einer SED an Beobachtungen durchgefiihrt. Dabei sollte die Qualitat der
Anpassung, der Resourcenbedarf und insbesondere die notwendige Zeit untersucht werden,
um Kriterien fiir die Anwendbarkeit der beiden Verfahren abzuleiten. Die Grundidee der
Studie ist die Vorgabe eines Referenzmodells (RM), dessen Eigenschaften exakt bekannt
sind und aus dem die SED mit MC3D synthetisiert werden kann. Durch Verwendung eines
idealen Modells werden eventuell verborgene Parameter eines realen Objekts eliminiert,
was eine Untersuchung der Mehrdeutigkeit des Modells ermoglicht und die quantitative
Bestimmung der Abweichung von Anpassung und Referenzmodell erlaubt.

5.3.1. Das Referenzmodell

Als Modell dient das kanonische Modell der aufgeweiteten Scheibe’ (Shakura und Sunyaev
1973; Lynden-Bell und Pringle 1974; Pringle 1981) mit homogener Staubzusammenset-
zung, in deren Zentrum sich als Quelle ein schwarzer Korper befindet. Fiir die konkrete
Berechnung von Fliissen wird die Entfernung zu 140pc angenommen und eine eventuelle
Vordergrundextinktion vernachléssigt. Die Dichteverteilung des Staubs der Scheibe lasst
sich folgendermaBen parametrisieren:

2

—a s
pa(R,z) ~ R™“exp l thl (5.16)

Tengl.: Flared disk
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Dies erlaubt die Aufweitung der Scheibe durch eine variable Skalenhéhe mit dem Potenzan-
satz

h(R) = hioo <105AU>B (5.17)

zu beschreiben, wobei hjoy die Skalenhéhe der Scheibe bei einem Abstand von 100AU ist
und 3 Aufweitungsexponent® genannt wird. Die Flachendichte

S4(R) = /O:o pa(R, =) dz (5.18)

folgt bei diesem Ansatz dem Potenzgesetz
Ya~RTP (5.19)

mit p = a — 3. Das a-Viskositatsmodell® liefert

1
a—3(ﬁ—2), (5.20)
und damit
2 1 3
—Za—-=98-_°2 21
p=ga-5=28-3 (5.21)

zwischen den Exponenten. In der Realitat sind diese Zusammenhange wegen zusatzlicher
dynamischer Prozesse nur naherungsweise erfiillt. Dieses kanonische Modell wurde bereits
erfolgreich in vielen Untersuchungen von YSOs angewendet, u.a. bei HH 30 (Burrows et al.
1996), dem Butterfly Star (Wolf et al. 2003) und CB 26 (Sauter et al. 2009).

Es ist ausreichend die mittlere Form, GroBenverteilung und chemische Zusammensetzung
der Staubteilchen zu beschreiben, da nur mittlere optische Eigenschaften des Ensembles
von Kornern bendtigt werden. Fiir die chemische Zusammensetzung wird die in 2.2.3 be-
schriebene homogene Mischung aus geglattetem astrophysikalischem Silikat und Graphit
mit einem Massenverhaltnis von 5:3 fiir Si:C und einer mittleren Dichte der Koérner von
Parain = 2.5gcm ™ angenommen (Weingartner und Draine 2001). Die optischen Eigenschaf-
ten werden mit miex als Teil von MC3D aus den empirisch bestimmten Brechungsindizes
berechnet (Wolf und Voshchinnikov 2004). Der minimale Kornradius und der KorngroBen-
exponent werden auf jeweils a,;, = 5nm und d = 3.5 festgesetzt und nur der maximale
Kornradius a,.x als variabel angenommen. Das Modell besitzt daher sechs Parameter fiir
die Scheibe [Riy, Rout, @, 3, 100, Maust|, zwei fur die zentrale Quelle [T, L.], und jeweils
einen fur die KorngroBenverteilung [amax] und den Beobachter [i], also insgesamt zehn
Parameter. Mit diesem Modell wurde fir die Studie ein typisches YSO mit den in Tabelle
5.4 aufgefiihrten Eigenschaften fiir Stern und Scheibe angesetzt (Gullbring et al. 1998;
Andrews und Williams 2007; Sauter et al. 2009; Ricci et al. 2010).

8engl.: Flaring exponent

%In diesem Modell wird die Viskositat proportional zur lokalen Schallgeschwindigkeit ¢, und Skalenhohe
H lber v = acsH parametrisiert, wobei der Proportionalitatsfaktor nicht mit dem hier verwendeten
radialen Exponenten verwechselt werden sollte.
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Abbildung 5.4.: Aus der DB abgeleitete globale Fehlerintervalle fiir einige ausgewahlte
Parameter nach Bayes. Der Wert des RM ist mit einer gestrichelten Linie markiert, der
Wert des jeweils besten Modells mit einem kleinen Dreieck. Der innere Radius R;,, die
Staubmasse mg,s; und die Skalenhéhe higg lassen sich gut einschranken. Dies gilt nicht
fir den Aufweitungsexponenten [ und die Inklination ¢, immerhin kann der Fall i>80°
ausgeschlossen werden.

5.3.2. Die Datenbank

Nach der Wahl eines konkreten Modells kann das Strahlungstransportproblem auf einer
diskreten Teilmenge G C () des Parameterraums gelost und die interessierenden Obser-
vablen berechnet werden, hier die SED fiir ausgewahlte Wellenlangen. Mit einer solchen
Datenbank (DB) kann die globale Abhangigkeit der Photometrie von den Parametern des
Modells untersucht werden (Woitke et al. 2010). Besondere Vorziige dieses Ansatzes liegen
in der Anpassung einer groBen Anzahl von Datensatzen, wie sie bei Beobachtungskampa-
gnen von Sternentstehungsgebieten anfallen konnen, oder der Nutzung liber das Internet
(Robitaille et al. 2006, 2007).

Fir diese Studie wurde mit MC3D auf dem GPU Cluster des Purple-Mountain-Observatoriums
eine Datenbank aus 70000 SEDs fiir jeweils 78 logarithmisch verteilte Wellenlangen im In-
tervall von 300nm bis 1.3mm fiir das in Abschnitt 5.3.1 beschriebene Modell berechnet. Bei
der Auswahl von Parametersatzen aus dem in Tabelle 5.1 aufgefiihrten Bereich wurde eine
vergleichbare Strategie wie in Robitaille et al. (2006) verwendet. Die konkret gewahlten
Modelle sollten dabei moglichst weit streuen und einen durch Theorie und Beobachtung
von YSOs und ihrer Scheiben gegebenen Bereich tiberdecken. Die effektive Temperatur und
der Radius bzw. Leuchtkraft des Sterns wurden durch Interpolation der Vorhauptreihenent-
wicklung®® (PMS) mit zuféllig ausgewahlter Masse und Alter im Bereich von [0.5,1.5] M,
und [0.1,20]Myr bestimmt (Siess et al. 2000). Die Staubmasse wurde aus dem Intervall
(1079, 1073 My, zufallig ausgewahlt, wobei dem Intervall [10~7, 10~%] My, eine héhere Ge-
wichtung gegeben wurde. Fiir den duBeren Radius wurden vor allem Werte aus dem Intervall
[100,400]AU verwendet, aber auch einige kleinere und groBere Werte beriicksichtigt. Fir
die Halfte der Modelle wurde der Innenradius mit dem Sublimationsradius

Toy 1208
7

identifiziert mit einer angenommenen Sublimationstemperatur von T4,,=1500K (Whitney
et al. 2004). Fir diese Modelle wurden Aufweitungsexponenten kleiner als fiir typische

Rup = R, { (5.22)

Oengl.: Pre-Main Sequence
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Abbildung 5.5.: Verlauf der Optimierung mit SA fiir zwei ausgesuchte Ketten und Parameter
[Rin, Mqust]- Die gestrichelte Linie markiert in der linken Spalte oben den Wert des besten
Modells der DB, darunter die Schranke zum Halten der Kette und in der rechten Spalte
die jeweiligen Parameter des RM.

T-Tauri-Sterne gewahlt, also $<1.25. Dies entspricht einer homologen Dissipation, bei
der die Scheibe gleichmaBig an Masse verliert (Currie und Kenyon 2009). Bei der zweiten
Haélfte der Modelle wurden innere Radien groBer als R, gewahlt, um innere Locher zu
simulieren, die sich durch eine von innen fortschreitende Dissipation der Scheibe bilden
(Muzerolle et al. 2010). Fiir diese Modelle wurde der Aufweitungsexponent 3 gleichverteilt
aus dem Intervall [1.1,1.3] gewahlt. Der radiale Exponent « ergibt sich dabei aus Gleichung
(5.20). Die Skalenhdhe hygp wurde vor allem dem Intervall [8,15]AU entnommen, wenn auch
einige Modelle mit groBeren und kleineren Werten in die Datenbank aufgenommen wurden.
Die Berechnung der 70000 Eintrage der Datenbank auf 32 CPUs des Clusters dauerte 30
Tagen. Der am besten angepasste Parametersatz der Datenbank ist in der mittleren Spalte
von Tabelle 5.4 aufgefiihrt.

5.3.3. Anpassung mit SA

Die synthetische SED wurde mit der in Kapitel 4.3 beschriebenen Implementierung von SA
unter Verwendung der nicht-monotonen Kiihlvorschrift (4.23) mit #=0.25 und x? = 0 und
der Schrittweitenregelung aus 4.3.2 angepasst. Insgesamt wurden, analog zur Berechnung
der Datenbank, auf 32 CPUs jeweils vier Markow-Ketten von den in Tabelle 5.2 gegebenen
Punkten gestartet. Der fiir die Optimierung erlaubte Parameterbereich der Ketten ist zu-
sammen mit den initialen Schrittweiten in Tabelle 5.1 zusammengefasst. Um die Kette zu
halten, wurde die liber zehn Schritte gemittelte Schwankung (Ax?) beobachtet und ab-
gebrochen, wenn fiir 100 Schritte die Ungleichung (Ax?)<67 erfiillt war, s. Abbildung 5.5
und Kapitel 4.3.3. Die Ketten liefen im Schnitt fir ~25d oder ~1200 Schritte, die Optimie-
rung mit SA ist daher beziiglich der Zeit und verwendeten Resourcen mit der Aufstellung
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der Datenbank vergleichbar. Die Laufzeit der individuellen Ketten schwankt etwas abhan-
gig von der Trajektorie durch den Parameterraum, da die Rechenzeit fiir einen Schritt von
der optischen Tiefe des konkreten Modells abhingt. Die besten y2-Werte der 32 Markow-
Ketten sind in Tabelle 5.3 zusammengestellt, der beste Parametersatz IV ist in der letzten
Spalte von Tabelle 5.4 aufgefiihrt. Die zugehorigen lokalen Konfidenzintervalle wurden mit
einer weiteren, vom Optimum gestarteten Kette mit ~500 Schritten Lange bestimmt, s.
Kapitel 4.3.5. Insgesamt haben ~75% der Ketten einen besseren Wert fiir 25y, als die
Datenbank gefunden (x2gp~179.5). Dabei muss beachtet werden, dass ein niedriger Wert
nicht automatisch eine bessere Ubereinstimmung mit den Parametern des Referenzmodells
bedeutet, da das Modell mehrdeutig ist. Tatsachlich ist die Ubereinstimmung zwischen den
vorgegebenen Werten und dem mit SA gefundenen Parametersatz 'V, gut.

Parameter Min Max [

Ter| K] 2500 7000 0.2 Ty,
L,[Lo)] 02 80 0.2L.
R [AU] 01 200 0.2-Rig
Rowt [AU] 50 1000 0.2-Routo
Maust[Mo] 1070 1073 0.5-mqust.0
« 15 3.0 0.005

8 1.0 1.3  0.005
hioo [AU] 5.0 200 0.25
max [#M]  0.25 1000  0.2-Gpmax.0
i[°] 15 8 20

Tabelle 5.1.: Fiir die Optimierung mit SA erlaubte Intervalle im Parameterraum und Schritt-
weiten zu Beginn der Ketten.

Parameter I 1 III v Vv VI VII VIII
Ten| K] 4372 4040 6540 2084 3277 3781 3052 2806
L.[Lo)] 093 071 548 029 038 057 032 025
Ry, [AU] 0.906 0.613 11.64 0.17 024 045 019 0.14
Rou [AU] 173.8 1394 7365 69.0 839 1173 722 613
Maust[107°Mz] 032 0.88 0.00041 220 92 19 18 39

oY 2.124 2.013 2846  1.661 1.759 1.927 1.684 1.602
I 1.124 1102 1.269  1.032 1.051 1.085 1.036 1.021
higo [AU] 11.24 1031 1846 661 759 9027 684 6.02
max [pm] 78 43 4288 06 1.0 26 069 043
i[°] 44 38 77 22 27 35 24 19

Tabelle 5.2.: Startpunkte der Markow-Ketten, von jeder Position wurden je vier Ketten
a ...d mit unterschiedlichen Saaten gestartet.
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[ I1r i iv.v.vi VII VIII
45 82 504 39 34 85 106 351
72 39 236 127 262 52 31 95
56 12 293 375 165 127 527 71

89 68 693 11 31 64 22 166

Q6 o2

Tabelle 5.3.: x&gp, der besten Modelle der 32 Markow-Ketten. Der Wert fiir das beste mit
SA entdeckte Modell (IV}) liegt um mehr als eine GréBenordnung unter dem Wert des
besten Modells der Datenbank (x&gp~180).

5.3.4. Diskussion

Es wurden zwei Methoden zur Anpassung eines Scheibenmodells implementiert und getes-
tet, die kanonische Gittersuche mit Datenbank und die MCMC-Methode Simulated Anne-
aling. Um die UngewiBheit tGber den Aufbau eines realen Objekts zu umgehen, wurde aus
einem Referenzmodell (RM) eine ideale SED abgeleitet. Die Abweichungen zwischen den
Ergebnissen der beiden Methoden konnen teilweise durch die Mehrdeutigkeit des Modells
erklart werden, vor allem die Geometrie der Scheibe ist allein durch photometrische Daten
schwer einzuschranken (Robitaille et al. 2007). Dies ist nicht iiberraschend, da verschiedene
Untersuchungen von YSOs unabhangig zum Schluss gekommen sind, dass nur hochauflo-
sende Beobachtungen bei verschiedenen Wellenlangen Mehrdeutigkeiten reduzieren kénnen
(Pinte et al. 2008; Sauter et al. 2009; Madlener et al. 2012). Dariiberhinaus besitzt das
hier verwendete Modell mit n=10 geniigend Dimensionen um eine erschopfende Suche
auf einem Gitter unmoglich zu machen, was natiirlich im Sinne der Untersuchung ist. Die
Anpassung von photometrischen Daten ist daher ein ausgezeichneter Test zum Vergleich
von Optimierungsmethoden und ist nicht auf die hier untersuchten Ansatze beschrankt.
Nach Aufstellung der Datenbank kann ein Satz von Beobachtungen sehr schnell an die
enthaltenen Parametersatze angepasst werden. Das Ergebnis stellt eine Approximation dar,
fur die globale Fehlerintervalle durch Einbeziehung aller Modelle der Datenbank abgeleitet
werden kénnen. Die Qualitat der Anpassung hangt offenbar vom Umfang der Datenbank
ab. Wegen der exponentiellen Abhangigkeit von der Dimensionalitit des Modells muss
dabei stets ein Kompromiss zwischen Auflosung des Gitters und verfligbaren Resourcen
eingegangen werden.

In dieser Studie konnte eine Mehrzahl der Optimierungen mit SA gegeniiber der Losung der
Datenbank den Wert von XgED verbessern, was eine im Schnitt bessere Qualitat der Anpas-
sung durch SA bedeutet. Allerdings konnten nicht alle Markow-Ketten in der verfiigbaren
Zeit die SED vergleichbar reproduzieren. Dieses stochastische Verhalten der MC-Methode
muss daher durch mehrere von unabhangigen Punkten gestartete Ketten beriicksichtigt
werden. Solange die Auswertung von p, also die Losung der Strahlungstransportgleichung,
der geschwindigkeitsbestimmende Schritt ist, kann die Optimierung mehrere Wochen oder
Monate in Anspruch nehmen.

Es ist abschlieBend festzustellen, dass beide Methoden Vor- und Nachteile besitzen. SA
erzielt bei der Untersuchung individueller Objekte bessere Ergebnisse, wahrend eine Daten-
bank schnell auch umfangreichen Stichproben anpassen kann. Dariiber hinaus ermdglicht
die Datenbank eine globale Fehlerabschatzung der Anpassung, wahrend SA ein lokales
Konfidenzintervall des Optimums bestimmen kann, s. Kapitel 4.3.5. In dieser Studie ist
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01|

Parameter RM DB SA

pe Tog[K] 4000 4262 4010758

b L.[Lo)] 092 27  0.9370%

Rin [AU] 2 29  1.9570%

Rout [AU] 300 450 480133
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Abbildung 5.6 und Tabelle 5.4: SED und Parameter des Referenzmodells (RM), des besten
Modells aus der Datenbank (DB) und fiir die Anpasssung mit Simulated Annealing (SA).
Die lokalen Konfidenzintervalle wurden mit der in Kapitel 4.3.5 beschriebenen Methode

abgeleitet.

der Resourcenbedarf beider Methoden vergleichbar, der Anwender muss fiir eine konkrete
Untersuchung die verfiigbare Rechenleistung gegen die gewiinschte Qualitdt der Anpas-
sung abwagen. Als Konigsweg bietet sich ein hybrider Ansatz an, bei dem das beste Modell
der Datenbank und das Maximum der Abschatzung nach Bayes als Startpunkte fiir SA
verwendet werden. Als Beispiel wurden die zwei Ubergangsobjekte TRAN14 und TRAN15
aus Cieza et al. (2010) mit diesem Ansatz untersucht. Je sechs Ketten wurden vom wahr-
scheinlichsten Parametersatz der Datenbank gestartet und fiir ~150 Schritte propagiert.
Das Resultat ist eine signifikante Verbesserung von x2gp, die nur einige Tage Rechenzeit

erfordert, s. Abbildung 5.7.

Fy [yl

10 L I I T T 1 [ T T T
- TRAN14 TRAN15 1
L | ,f'\\
| R _ i y 7
1 o N ‘/' "\ ]’ \I \\
R \ i ' \
i i . \
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F ‘\:\ : i/ \ i \
[ : | \
Y o ‘.
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Abbildung 5.7.: SEDs von TRAN14 und TRAN15 aus Cieza et al. (2010) mit den Vorhersagen
des optimalen Modells der DB (rot) und des mit SA verbesserten Modells (blau).
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6. HH 30

Dieses Objekt gehort zu den am besten beobachteten CTTS mit einer zirkumstellaren
Scheibe, die aus unserer Sicht von der Seite erscheint. HH 30 besitzt einen aktiven Jet,
dessen auBergewohnliche Dynamik auf kurzen Zeitskalen und Ausdehnung das Studium
der Evolution zirkumstellarer Scheiben und des Akkretionsprozesses ermoglicht. Wegen der
hohen Inklination konnten die Eigenschaften der Quelle und des inneren Bereichs bisher nur
schwer eingeschrankt werden, doch neue aufgeloste Beobachtungen bei mm-Wellenlangen
ermoglichen eine Untersuchung dieses verborgenen Teils. Im Folgenden wird eine Studie
dieses Objekts vorgestellt, basierend auf mm-Visibilitaten, der SED vom MIR bis in den
mm-Bereich und aufgeldsten Aufnahmen im NIR. Ziel der Studie ist die Aufstellung eines
Modells, das die verfiigbaren Beobachtungen im Kontinuum reproduzieren kann. Zunachst
wird eine Zusammenfassung der bekannten Eigenschaften des YSO gegeben, die bereits
publizierten Studien kurz vorgestellt, neue Beobachtungsdaten prasentiert und dann die
konkrete Durchfiihrung der Studie und deren Ergebnisse beschrieben. Teile dieses Kapitels
beruhen auf der Veroffentlichung Madlener et al. (2012) in A&A.

6.1. Uberblick

HH 30 befindet sich in einer Entfernung von ~140pc in der Dunkelwolke L1551 im Taurus-
Auriga Sternentstehungsgebiet. Diese Wolke ist Ort starker Aktivitat und eine Vielzahl von
YSOs in verschiedenen Entwicklungsstadien konnen hier in raumlicher Nahe beobachtet
werden (Snell et al. 1980; Moriarty-Schieven et al. 2006). HH 30 wurde als Herbig-Haro-
Objekt klassifiziert (Herbig 1974) und zunachst als Reflexionsnebel gedeutet (Cohen und
Schmidt 1981). Durch Beobachtung mit dem 2.2m-Teleskop am Calar-Alto-Observatorium
wurden Jet und Counterjet entdeckt und HH 30 als YSO identifiziert (Mundt und Fried
1983). Das Hubble Space Telescope (HST) offenbarte die aufgeweitete Scheibe und die
Dynamik des Jet (Burrows et al. 1996) mit einer bis dahin unerreichten Auflésung. Im
Visuellen und NIR erscheint das Objekt als bipolarer Reflexionsnebel, getrennt von einem
dunklen Band mit einer von der Wellenldange abhangigen Dicke (Cotera et al. 2001), s.
Abbildung 6.5. Der ballistische Jet dehnt sich in beide Richtungen iiber mehrere Bogenmi-
nuten aus und weist eine oszillierende Morphologie auf, die durch Gezeitenwechselwirkung
eines Binarsystems erklart werden kann, s. Abbildung 6.2 (Anglada et al. 2007; Estalella
et al. 2012). Interferometrische Beobachtung der Rotationslinien '2CO und *CO (J=2-
1) mit dem Plateau de Bure Interferometer (PdBI) zeigen eine Gasscheibe mit ~420AU
Radius in keplerscher Rotation um eine zentrale Masse von (0.45 £ 0.04)M, (Pety et al.
2006). Dariiber hinaus konnte mit diesen interferometrischen Daten ein konischer Ausfluss
von Gas entlang der Jetachse nachgewiesen werden, der einen Offnungswinkel von ~30°
besitzt und dessen Morphologie mit einem Binarsystem vereinbar ist (Tambovtseva und
Grinin 2008a). Erneute Beobachtung mit dem PdBI im Kontinuum bei A=1.3mm offen-
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Abbildung 6.1.: HH 30 auf-
genommen in drei Epochen
mit HST/WFPC2 im Filter
F675W (HubbleSite.org und
Stapelfeldt et al. (1999)).

barte eine Region verminderter Flachenhelligkeit im Zentrum des Objekts, die mit einem
Loch in der Staubverteilung von ~40AU Radius erklart werden kann. Dieses Phdnomen
kann durch ein Binarsystem mit einem Abstand von ~15AU und einem Massenverhaltnis
von 2:1 erklart werden (Guilloteau et al. 2008). In der neuesten Studie von Estalella et al.
(2012) wird diese Vorhersage durch erneute Untersuchung des Jet bestatigt (a=18AU,
my : my ~ 1.8).

6.2. Vorgangerstudien

Mehrere Studien zur zirkumstellaren Scheibe von HH 30 wurden seit der ersten Beobach-
tung mit dem HST verdéffentlicht, die wichtigsten sind Burrows et al. (1996) [B96], Cotera
et al. (2001) [CO1], Wood et al. (2002) [W02], Watson und Stapelfeldt (2004) [WO04],
Pety et al. (2006) [P06] und Guilloteau et al. (2008) [G08]. In den folgenden Paragra-
phen werden die Ansitze und Methoden dieser Studien kurz zusammengefasst, um den
Ausgangspunkt der hier vorliegenden Untersuchung klarer darzustellen.

B96 verwendet finf hochauflésende Aufnahmen, die mit WFPC2/HST in den Filtern
F555W, F675W und F814W aufgenommen wurden und grob den Filtern V, R und | entspre-
chen. Neben einer Diskussion des Jet liegt der Schwerpunkt dieser Studie in der Modellie-
rung von Streubildern der Scheibe. Als Staubverteilung wird eine aufgeweitete Scheibe an-
genommen, s. Kapitel 5.3.1. Die Streuung wird mit der Henyey-Greenstein-Phasenfunktion
(4.45) beschrieben, die vom Asymmetriefaktor g = (cosf) abhangt. Zusammen mit der
Opazitat x und der Albedo A wird der Staub unter Vernachlassigung der Polarisation durch
insgesamt drei optische Parameter beschrieben (Whitney und Hartmann 1992). Streubil-
der wurden mit einem einfachen Code fiir Einfachstreuung und dem MC-Code Pinball
(Watson 1994) erzeugt. Zur Berechnung des Xi2mg wurden die synthetischen Bilder mit
einer von Tiny Tim generierten PSF gefaltet (Krist 1995) und anschlieBend von der Beob-
achtung abgezogen. Insgesamt besitzt das Modell elf Parameter, von denen wahrend der
Optimierung mehrere fixiert wurden, s. Tabelle 3 auf S. 444 in B96.

CO01 legt den Schwerpunkt wie B96 auf Streubilder und prasentiert fiinf neue Aufnah-
men von HH 30 mit NICMOS/HST im NIR, von denen drei Beobachtungen in den Filtern
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: Abbildung 6.2.: Jet von HH 30 auf-
T HH 30-N : genommen mit NOT im [SII]-Filter
- aus Anglada et al. (2007). Die Exis-
tenz des Binarsystems wurde durch
erneute Untersuchung des Jet be-
statigt (Estalella et al. 2012).
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F110W, F160W und F204M fir die Modellierung herangezogen werden. Als Dichtevertei-
lung des Staubs wird eine aufgeweitete Scheibe angesetzt, deren geometrische Parameter
im Wesentlichen aus B96 (ibernommen werden. Zur Berlicksichtigung der asymmetrischen
Erscheinung des Objekts wird als zusatzliche Quelle ein heiBer Fleck auf der Sternoberflache
angenommen. In dieser Arbeit wird fiir die Kornradien ein Potenzgesetz mit exponentieller
Abschwachung aus Kim et al. (1994) verwendet:

n o a P exp {_a] : (6.1)

Cc

Aus dieser Verteilung werden die optischen Eigenschaften des Staubes mit Mie-Theorie
berechnet. Dieser Ansatz soll gegeniiber dem einfachen Potenzgesetz aus MRN77 die Dis-
tribution der Kornradien realistischer beschreiben. Zwei verschiedene chemische Zusam-
mensetzungen werden in der Studie getestet, amorpher Kohlenstoff (Rouleau und Martin
1991) und astronomisches Silikat (Weingartner und Draine 2000, 2001). Die mit einer
MC-Simulation generierten Bilder werden mit einer von Tiny Tim erzeugten PSF gefaltet
und dann mit den Beobachtungsdaten zu einem X7, , verrechnet.

W02 untersucht das Staubwachstum in HH 30 durch Modellierung der SED mit fiinf
verschiedenen KorngroBenverteilungen. Die Berechnung erfolgt mit einem MC-Code, der
die Temperaturkorrektur durch direkte Reemission nach Bjorkman und Wood (2001) im-
plementiert und fiir hohe optische Tiefen angepasst wurde (Bjorkman et al. 2002). Die
photometrischen Datenpunkte stammen im wesentlichen von ISO im MIR und OVRO bei
1.3mm und 2.7mm (Stapelfeldt und Moneti 1999; Brandner et al. 2000). Die Staubvertei-
lung ist wieder, identisch zu den beiden Studien B96 und C01, eine aufgeweitete Scheibe.
Als Ansatz fir die KorngroBenverteilung wird ahnlich wie in CO1 eine Potenzfunktion mit
exponentieller Dampfung angesetzt (Kim et al. 1994):
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a\9?
n(a) o< a P exp {— <a> } . (6.2)
Diese Verteilung geht in den Grenzfillen ¢ — oo und a, — oo in eine einfache Po-
tenzfunktion iber. Chemisch wird der Staub als eine Mischung aus astronomischem Silikat
(Weingartner und Draine 2001) und amorphem Kohlenstoff (Zubko et al. 1996) mit solarer
Haufigkeit der Elemente angenommen. Fiir die Berechnung der optischen GréBen wird eine
Kombination aus einem Mie-Code (Wiscombe 1979) und geometrischer Optik (Macke und
Mishchenko 1996) angewendet, um auch groBe Mie-Parameter zu beriicksichtigen. Zur Ge-
schwindigkeitssteigerung wird bei der Berechnung der Temperaturverteilung die Streuung
mit der Henyey-Greenstein-Phasenfunktion (4.45) approximiert. Die Geometrie der Schei-
be wird aus fritheren Untersuchungen libernommen, insbesondere aus B96, Wood et al.
(1998) und CO1. Die Masse des Systems wird durch Anpassung des Streubildes im Filter
F160W aus CO1 bestimmt und anschliessend die SED berechnet. Neben dem Stern wird
auch viskose Heizung der Scheibe als Energiequelle modelliert, wobei das beste Modell mit
L... = 0.2L, die Beobachtungsdaten ausgezeichnet erklart, s. Fig. 8 auf S. 893 in W02.

W04 prasentiert zwei neue Bilder von HH 30, die mit WFPC2/HST in den Filtern F439W
und F814W beobachtet wurden und den Filtern B und | entsprechen. Fiir die Studie wur-
de auBerdem das Bild im F204M Filter aus CO1 verwendet. Der Strahlungstransport wird
mit einer neuen Version des MC Codes Pinball aus B96 generiert (Watson und Henney
2001), der die Streuung mit der Henyey-Greenstein-Phasenfunktion approximiert. Wie bei
den anderen Studien wird eine aufgeweitete Scheibe als Dichteverteilung verwendet, jedoch
werden hier optische und geometrische Parameter gemeinsam optimiert. Zur Modellierung
wird ein Gitter fiir die Parameter p, 3, go.44, go.g1 und go o4 aufgesetzt und die fiinf Para-
meter 4, higo, Ko.81Mdust, K0.44/Ko.81 und Kq.g1/Ko.04 durch die Downhill-Simplex-Methode
angepasst (Nelder und Mead 1965; Press et al. 1992). Dazu werden die berechneten Bilder
mit einer von Tiny Tim synthetisierten PSF gefaltet, mit den Bobachtungen registriert und
Xi2mg bestimmt. Die Studie gibt keinen besten Parametersatz an, da den Autoren das Modell
zu mehrdeutig erscheint, stellt aber moderates Staubwachstum in den duBeren Schichten
von HH 30 fest, die den gestreuten Anteil im NIR und kiirzeren Wellenlangen dominieren.

P06 beschreibt eine ausfiihrliche Beobachtungskampagne von HH 30 mit dem Plateau
de Bure Interferometer (PdBI). Es wurden zwei Karten mit ~1” Auflésung im Konti-
nuum bei 1.3mm und 2.7mm aufgenommen und die Rotationslinien von 2CO (J=2-1),
13CO (J=2-1) und C'®O (J=2-1) beobachtet. Aus den Aufnahmen im Kontinuum wird
eine Gesamtmasse von 4 - 1073M, fiir die Scheibe abgeleitet. Der niedrige Staubemis-
sionsexponent von (,,,~0.4 wird als Hinweis auf Staubwachstum interpretiert. An die
Visibilitdten der Rotationsiibergange kann eine Scheibe mit keplerscher Geschwindigkeits-
verteilung angepasst werden. Die Gaskomponente rotiert demnach um eine zentrale Masse
von (0.45 £ 0.04)Mg, bewegt sich mit einer systemischen Geschindigkeit von 7.25kms™!
und besitzt einen AuBenradius von ~420AU. Dariiber hinaus ist im Ubergang 2CO (J=2-
1) ein molekularer Ausfluss mit einer Geschwindigkeit von ~12kms~! sichtbar, der sich auf
einem Kegel entlang der Jetachse mit ~30° Offnungswinkel bewegt. Allerdings ist dieser
Ausfluss nur entlang einer Richtung detektierbar.
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B96 C01 W02 P06

a 22 2367, 225, 2.2,
B 145, 1.289 1.25 1.25,

Ry, [AU] 05,  0.07 0.03

Reous [AU] >950, 200, 200, 145 + 20
hioo [AU] 155 15 17 15.5;
Maust[10°My] 6.0, 2067 =15 (2.7£0.4)
L.[L)] 10  02..09 02(+0.04) 02

T.q [K] 3000 3500, 3700, (M1)
i[°] 825 84, 84, 81+3

Tabelle 6.1.: Kanonische Modelle der Vorgangerstudien zu HH 30 mit Ausnahme von
WO04. Alle mit dem Subskript f markierten Parameter wurden fixiert oder aus anderen
Studien Gbernommen, 2> bezeichnet untere Grenzen. W02 teilt die Leuchtkraft in einen
Anteil vom Stern und viskose Dissipation auf. Die Staubmassen gelten fiir das kanonische
Massenverhaltnis von 1:100 zwischen Staub und Gas.

GO08 basiert auf einer hochauflésenden Beobachtung mit dem PdBI im Kontinuum bei
1.3mm mit einem Beam von 0.59” x 0.32”, s. Abbildung 6.3 und Abschnitt 6.3.1. Die
kleine Halbachse des Beams ist nahe der Mittelebene der Scheibe ausgerichtet, was einer
Auflésung von ~45AU entlang dieser Richtung entspricht. Die Dekonvolution zeigt eine
Zone mit verminderter Flachenhelligkeit, die in GO8 durch ein Loch in der Staubverteilung
mit ~40AU Radius um das Zentrum von HH 30 erklart wird. Auch die Beobachtung der
Rotationsiibergange von >CO (J=2-1) sind mit einer Liicke von (3347)AU kompatibel. Als
Ursache wird ein Binarsystem mit einer Halbachse von 15AU und einem Massenverhaltnis
von 2:1 diskutiert, das durch Gezeitenkrafte den inneren Bereich von Staub befreit und die
Oszillation des Jet erklaren kann (Anglada et al. 2007; Estalella et al. 2012).

6.3. Beobachtungen

HH 30 wurde in den letzten Jahrzehnten ausgiebig in einem weiten Spektralbereich un-
tersucht. Die meisten Beobachtungen fanden dabei im Optischen und NIR in Form von
Photometrie, Polarimetrie, Abbildungen mittlerer Auflésung und hochauflésender Spektro-
skopie mit bodengestiitzten Instrumenten (u.a. Vrba et al. 1985; Appenzeller et al. 2005;
Anglada et al. 2007) und hochauflésenden Abbildungen mit dem Hubble Space Telescope
(HST) statt (u.a. B96; C01; W04). Die SED im MIR wurde zunichst mit ISOCAM/ISO
vermessen (Stapelfeldt und Moneti 1999; Brandner et al. 2000) und spater substantiell
durch den Spektrographen IRS (Furlan et al. 2008) und die Kameras IRAC und MIPS
an Bord des Spitzer Space Telescope (SST) verbessert. Beobachtung des Kontinuums bei
(sub)mm Wellenlangen und die Untersuchung von Rotationsiibergéngen, vor allem von
12CO (J=2-1) und 3CO (J=2-1), haben zusatzliche Einblicke in die Dynamik und Tempe-
raturverteilung der Gaskomponente erbracht und fiir den Staub einen sehr geringen Wert
des spektralen Index der Opazitat von [,,,,~0.4 festgestellt (Reipurth et al. 1993; Padgett
et al. 2001; Moriarty-Schieven et al. 2006; P06; G08). In den folgenden Abschnitten werden
die wichtigsten in dieser Studie verwendeten Beobachtungen beschrieben.
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Abbildung 6.3.: Entfaltete Hellig-
keitsverteilung von HH 30 bei
1.3mm aus GO08. Um die Schei-
be horizontal auszurichten wurde
das Bild um -32° rotiert. Das Zen-
trum liegt bei a=04"31"37°.469
und 0=18°12'24".22 (J2000). Jede
Konturlinie entspricht 20~0.46mK,
das rechte Maximum besitzt eine
Helligkeit von 0.43K oder ~19c,
die Peaks haben bei einem an-
genommenen Abstand von 140pc
einen Abstand von ~100AU.

6.3.1. IRAM Plateau de Bure Interferometer (PdBI)

Am 3. Februar 2007 wurde eine hochauflésende Beobachtung im Kontinuum bei 1.3mm
mit sechs Antennen der A-Konfiguration des PdBI durchgefiihrt (G08). Die Beobachtung
dauerte sechs Stunden bei dualer Polarisation und einer Bandbreite von ~1.8GHz der
Empfanger. Die Kalibration ergab ein Seeing von <0.15”, das Phasenrauschen lag zwi-
schen 19° und 53° und die Standardabweichung der Flachenhelligkeit war 0.185mJy/Beam
oder 23mK, was bei einem Maximum von 0.43K ~19¢ entspricht. Die Rohdaten wurden
mit GILDAS reduziert (Pety 2005). Zur Dekonvolution der Visibilitdten wurde natiirliche
Gewichtung verwendet, das resultierende Bild ist in Abbildung 6.3 dargestellt. Der Be-
am hat eine Ausdehnung von 0.59” x 0.32” bei einem Positionswinkel von 22°, was bei
der angenommen Entfernung von ~140pc einer raumlichen Auflésung von ~45AU in der
Mittelebene und ~83AU in der senkrechten Richtung entspricht.

6.3.2. IRS/SST

HH 30 wurde am 8. Februar 2004 mit dem Spektrographen IRS an Bord des Spitzer
Space Telescope (SST) mit den Modulen ,,Short-Low" (SL) im Wellenlangenbereich von
5...14um und ,Long-Low" (LL) von 14...38um mit einer spektralen Auflésung von
AJ/AX ~ 90 im ,Stare Mode" beobachtet (AOR key: 3552512, PI: J. R. Houck). Die
Daten wurden mit der Software SMART reduziert (Higdon et al. 2004), die defekte Pixel
interpoliert und den Hintergrund subtrahiert. Die Daten wurden in Furlan et al. (2008)
publiziert, jedoch war der Bereich SL2 des Spektrums zu schwach und wurde zunachst
nicht ausgewertet. Durch erneute Reduktion der Rohdaten mit verbesserter Subtraktion
des Hintergrunds konnte der Bereich zwischen 7.35um und 8.24pm schlieBlich extrahiert
werden (priv. comm. E. Furlan).
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Abbildung 6.4 und Tabelle 6.2: SED von HH 30. Die Daten stammen aus folgenden Quellen:
OTTO/KPNO: Vrba et al. (1985), ISOCAM/ISO: Brandner et al. (2000), IRS/SST: Furlan
et al. (2008), MIPS,IRAC/SST: Spitzer Heritage Archive DR 4, SCUBA/JCMT: Moriarty-
Schieven et al. (2006), PdBI: Pety et al. (2006), OVRO: Padgett et al. (2001)

6.3.3. IRAC/SST

Die Dunkelwolke L1551 wurde am 7. Oktober 2004 mit IRAC im ,Map Mode" in allen vier
Kanalen bei 3.5um, 4.5um, 5.8um und 8um abgebildet (AOR key: 3653120, PI: G. Fazio).
Die BCD-Datensatze wurden dem Spitzer Heritage Archive (SHA) v2.0 entnommen und
die Fliisse mit MOPEX v18.4.9 mit der Pipeline fiir Mosaik und , APEX/single source"”
reduziert. HH 30 konnte auf allen vier Aufnahmen als ausgedehnte Quelle identifiziert
werden. Die Fliisse wurden mit Aperturphotometrie bestimmt und sind in Abbildung 6.4
dargestellt.

6.3.4. MIPS/SST

Die Umgebung von HH 30 wurde am 26. Februar 2006 mit MIPS beobachtet, dieses
Mal im ,,Scan Mode“ mit den drei verfiigbaren Kanalen bei 24um, 70um und 160um
(AOR key: 12615168, PI: G. Fazio). Analog zur Reduktion der Daten von IRAC, wurden
die BCD-Datensatze dem SHA v2.0 entnommen und mit MOPEX v18.4.9 die Flisse aus
einem Mosaik der Aufnahmen mit der Pipeline fiir ,,APEX/single source" bestimmt. Das
Objekt erscheint bei 24um und 70um als Punktquelle, leider ist HH 30 bei 160um nicht
vom Hintergrund unterscheidbar. Die Resultate der Datenreduktion finden sich zusammen
mit den Daten von IRAC in Abbildung 6.4.
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Abbildung 6.5.: Invertierte Bilder
aufgenommen mit der NIC2-
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6.3.5. NIC2/HST

Das Objekt wurde am 29. September 1997 mit der NIC2-Kamera aufgenommen, die Teil
von NICMOS ist (Thompson 1998). Die Beobachtungen wurden mit der ,NIC2-FIX"-
Apertur und dem Auslesemodus ,MULTIACCUM" in den Filtern F110W, F160W, F187N,
F204M und F212N durchgefihrt (HST Proposal 7228, Pl: E.Young). Eine Auswahl dieser
Bilder wurde bereits in den Studien C01, W02 und W04 verwendet. Fir die vorliegen-
de Studie wurden die Aufnahmen in den Filtern F110W, F160W und F204M ausgewahlt,
die grob den (iblichen NIR-Filtern J, H und K entsprechen. Diese drei Datensatze wur-
den, abgesehen von Rotation und Skalierung, unveréndert aus dem Data Release 4 (DR4)
des Hubble Legacy Archive (HLA) Gibernommen. Diese Version implementiert fiir Level-2-
Datensatze eine Kalibration mit Calnica v4.4.0, sowie Bildkombination und Korrektur
fir Verzerrung und kosmische Strahlen mit MultiDrizzle v3.1.0.

6.4. Modell

Bei den hier untersuchten Skalen dominiert der Staub den Strahlungstransport und die ther-
mische Struktur der Scheibe (Chiang und Goldreich 1997). Da eine raumlich homogene
chemische Zusammensetzung und sphéarische Teilchen angenommen werden, konzentriert
sich der verwendete Ansatz auf die raumliche Verteilung und die KorngroBenverteilung
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des Staubs. Die Staubkorner als homogene Kugeln zu betrachten erscheint zunachst stark
idealisierend, da echte Staubkorner eine fraktale Struktur und variable Zusammensetzung
besitzen (Blum et al. 2000). Andererseits konnen GroBe, Form und chemische Zusam-
mensetzung nicht voneinander getrennt werden (Voshchinnikov 2002). Daher wird die
Modellierung hier und in den folgenden Kapiteln auf die einfachste denkbare Form und
chemische Zusammensetzung beschrankt. Eine weitere notwendige Vereinfachung ist die
Vernachlassigung von Asymmetrien und Variabilitat der Lichtquellen, da die vorhandenen
Daten nicht belastbar genug sind um die Mehrdeutigkeiten eines komplexen Modells mit
Jet, ausgedehntem Protostern mit Akkretionsschock, heiBen und kalten Flecken oder mul-
tiplen Quellen zu rechtfertigen. Unter Beriicksichtigung dieser Beschrankungen wird im
Folgenden das verwendete Modell beschrieben.

6.4.1. Die Scheibe

Wie in den Vorgangerstudien wird auch hier das Standardmodell einer aufgeweiteten Schei-
be verwendet, s. Kapitel 5.3.1. Die Beobachtungsdaten erfordern jedoch eine Erweiterung
dieses Ansatzes, wie in Abschnitt 6.5 ausgefiihrt wird. Die mit dem PdBI bestimmten Visi-
bilitdten bei 1.3mm konnen durch ein Loch von ~40AU Radius erklart werden (G08), doch
der beobachtete Fluss im MIR weist auf warmen Staub mit T'~200K hin, der sich nur in
der Nahe der Quelle(n) befinden kann. Der Ausdruck fiir die Dichte (5.16) wurde daher
um die Treppenfunktion

W:RingRgRa‘ct
Q(R) =<1: Ratt <R S Rout (63)

0 : sonst

erweitert, mit der eine Verarmungszone eingefiihrt wird, die von R;, bis R, < Ryt reicht.
Die Dichte springt bei der Entfernung R, um die Abschwachung n € [0, 1], wodurch das
Sytem effektiv in eine innere und eine duBere Scheibe zerlegt wird, s. Abbildung 6.6. Das
zentrale Minimum in der mm-Karte von GO8 ist grundsatzlich mit zwei Szenarien erklar-
bar. Entweder wird der innere Bereich durch optisch dichte Schichten abgeschattet (Wolf
et al. 2008), oder Staub wird durch einen oder mehrere Prozesse abgereichert. Denkbare
Mechanismen sind u.a. Photoevaporation, Strahlungsdruck, Sedimentation, Gezeitenkrafte
eines Doppelsterns oder Planetenentstehung und damit gekoppelte Migration. Die geringe
maximale Helligkeit der mm-Karte von ~0.4K ist ein erster Hinweis auf den optisch diinnen
Fall, doch unabhangig von diesen Uberlegungen ist die Erweiterung des Modells (6.3) mit
beiden Szenarien vereinbar.

Auch wenn die Theorie einen Zusammenhang zwischen « und (3 vorhersagt, werden die
Exponenten hier als unabhangig betrachtet, da die Staubkérner von der Gasstromung ent-
koppeln kénnen und physikalischen Prozessen ausgesetzt sind, die im a-Viskositatsmodell
nicht beriicksichtigt sind. Integration von (5.16) iiber den gesamten Raum ergibt

R;t_tp - Riln_p
M B ‘ m fallsp ?A 1

= 6.4
Mout K In [Rase/ Rin) (64)

—— = fallsp=1
In [Rout / Ratt] P
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fir das Verhaltnis der Massen von innerer und duBerer Scheibe. Die Gesamtmasse kann
durch Multiplikation von (5.16) mit einer Konstanten auf den gewiinschten Wert eingestellt
werden. Das Modell besitzt also sieben Parameter [n, «, 3, Rin, Ratt, Rout, P100], um die
Form und Massenverteilung der Scheibe zu beschreiben und einen zusatzlichen Parameter
[Maust] flr die Gesamtmasse des Staubs.

6.4.2. Warmequellen

Die drei wichtigsten Prozesse zur Heizung von protostellaren Systemen sind
1. Viskose Dissipation in der Scheibe,
2. Akkretion auf den Protostern und
3. Kontraktion des Protosterns.

Hier soll viskose Reibung als Heizung vernachlassigt werden, da Dissipation in der Scheibe
wenigstens eine GroBenordnung unter dem Beitrag des Sterns liegt (Wolf et al. 2003).
Da hier Asymmetrien, UV-/Roéntgenexzess oder Linienstrahlung nicht von Interesse sind,
wird das System mit einem schwarzen Korper im Ursprung beleuchtet. Dies erfordert zwei
zusatzliche Parameter, die effektive Temperatur T4 des Strahlers und seine bolometrische
Leuchtkraft L,. Wegen der Abschattung durch die Scheibe kénnen die Eigenschaften der
Quelle nicht direkt beobachtet und damit auch nicht effektiv eingeschrankt werden, was mit
einem weiten Parameterintervall bei der Optimierung beriicksichtigt wird, s. Tabelle 6.3.
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6.4.3. Staub

Wie in der Vergleichsstudie aus Kapitel 5.3 beschrieben, wird MRN-Staub aus geglattetem
astronomischen Silikat und Graphit im Massenverhéltnis 5:3 verwendet. Im Gegensatz zu
dieser Studie werden hier die Parameter a.i,, amax Und d als frei betrachtet, s. Tabelle 6.3.

6.5. Implementierung

Ausgangspunkt der neuen Studie waren die in GO8 publizierten Visibilitaten. Die Analyse
der Daten aus P06 zeigt, dass die Gaskomponente keplersch um eine zentrale Masse von
~0.45M, rotiert. Somit ist es sehr unwahrscheinlich, dass die Peaks im mm-Bild von zwei
individuellen Scheiben stammen. Die Reduktion der Flachenhelligkeit zwischen den Peaks
ist im optisch diinnen Fall mit dem von G08 postulierten Loch in der Staubverteilung kon-
sistent. Da dieses Szenario nicht a priori ibernommen, sondern durch die Studie bestatigt
werden sollte, wurde die Staubmasse als freier Parameter betrachtet.

Als Ansatz wurde zunachst eine einfache aufgeweitete Scheibe bestehend aus Staub mit
der kanonischen KorngroBenverteilung aus MRN77 verwendet. Der Parameterraum die-
ses ersten Modells besitzt 9 Dimensionen: die fiinf geometrischen Parameter der Scheibe
[Rin, Rous, h1oo, @, (], die Masse des Staubs [mqus], Leuchtkraft und effektive Temperatur
der als schwarzen Korper angenommenen Quelle [L,, Teg|, und die Inklination der Schei-
be relativ zum Beobachter [i]. Die Suche nach dem optimalen Parametersatz erfolgte auf
einem Gitter durch Synthetisierung von Bildern mit MC3D und anschliessender Berech-
nung von X2 durch Registrierung mit der Beobachtung und pixelweise Subtraktion und
Quadrierung, analog zur Berechnung von Xing in Abschnitt 5.2.2. Da sich das Optimum
wiederholt am Rand des Gitters befand, musste der untersuchte Parameterbereich mehr-
fach erweitert werden. Insbesondere das Intervall fiir den Innenradius R;,, also letztlich die

Parameter  Min Max

n 0.0 1.0

« 2.0 3.0

s 0.5 2.0
R.: [AU] 0.1 70
Rou [AU] 100 500
hioo [AU] 5 20
Maust [Mo] 1-107¢ 2.1072
Ter [K] 3000 4000
L. [Lo) 0.1 1.0

Amin [em]  0.001 0.1
Umax [#m]  0.125 65536
d 2.5 4.0
il°] 79 86

Tabelle 6.3.: Erlaubte Parameterintervalle fiir diese Studie. Die Staubmasse mg,s; und der
maximale Kornradius a,,,x wurden logarithmisch behandelt.
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GroBe des inneren Lochs, erwies sich dabei als zu klein. Die Ergebnisse dieser Optimierung
konnen wie folgt zusammengefasst werden:

» Die interferometrische Beobachtung kann von einer aufgeweiteten Scheibe mit einem
Loch von R;, = (55 4+ 15)AU und einem Aussenradius von R, = (130 £ 30)AU
erklart werden.

= Die vertikale Geometrie des Systems wird am besten durch eine diinne, ringférmige
Scheibe mit konstanter Flachendichte reproduziert.

Diese ersten Ergebnisse stehen offenbar im Widerspruch zur Erscheinung von HH 30 im
NIR. Im nachsten Schritt wurden die SEDs der besten Modelle aus der Anpassung des
mm-Bildes untersucht. Dabei wurden nur Datenpunkte mit einer Wellenlange A>5um be-
riicksichtigt, um eine Abhangigkeit von der Variabilitat der Quelle und der unbekannten
Vordergrundextinktion zu vermindern. Diese Analyse ergab, dass eine aufgeweitete Schei-
be aus MRN-Staub mit groBem Innenradius R;, die Beobachtungen nicht erklaren kann.
Die berechneten Flisse im MIR und bei mm-Wellenlangen fallen zu gering aus und die
korrespondierenden spektralen Indizes sind zu steil.

Unter Beibehaltung der Geometrie wurden dann Staubkataloge mit maximalen Kornradien
Gmax iM Bereich 1um ... 32mm und Exponenten d<3.5 getestet, was zu einer Verbesse-
rung der Ubereinstimmung von Beobachtung und Simulation fiihrte, vor allem bei langeren
Wellenlangen. Die Diskrepanz im MIR konnte jedoch nicht vollstindig behoben werden,
da Modelle mit Innenradien von R;,>35AU keinen warmen Staub mit 72100K enthalten.
Um den Fluss und spektralen Index im MIR aus den Beobachtungen mit IRS/SST erklaren
zu konnen, ist eine Modifikation des Modells durch Hinzufiigen von Staub in der unmittel-
baren Umgebung der Quelle notwendig. Da die Anzahl zusatzlicher Parameter minimiert
werden sollte, wurde die in 6.4.1 eingefiihrte abgeschwéchte Zone postuliert, die vom In-
nenradius R, bis zu einem Abschwdchungsradius R, reicht, an dem die Dichte unstetig
um einen Faktor 7 springt, s. Gleichung (6.3). Effektiv teilt dieser Ansatz das System in
zwei ineinander verschachtelte Scheiben auf, s. Abbildung 6.6. Durch die innere Scheibe
wird dem Modell warmer Staub und damit Quellen fiir Strahlung im MIR hinzugefiigt,
und gleichzeitig die Gesamtmasse, und damit der Fluss bei mm-Wellenlangen, nur wenig
erhoht, s. Gleichung (6.4). Zusatzlich wurden fiir die GroBenverteilung des Staubs drei Pa-
rameter dpyin, Gmax UNd d eingefithrt um den flachen Spektralindex bei mm-Wellenlangen
reproduzieren zu kénnen.

Das erweiterte Modell mit abgeschwachter Zone und variabler KorngréBenverteilung wird
durch insgesamt 14 Freiheitsgrade beschrieben. Da eine Optimierung auf einem Gitter in
einem solchen Parameterraum mit den verfiigbaren Resourcen nicht praktikabel ist, erschien
ein neuer Ansatz zur Suche nach dem globalen Minimum der x2-Verteilung notwendig und
fuhrte zur Implementierung von Simulated Annealing (SA), wie in Kapitel 4.3 beschrieben.
Der geschwindigkeitsbestimmende Schritt der Optimierung ist die Synthese einer SED oder
eines Bildes mit MC3D. Da ein Schritt abhangig vom konkreten Parametersatz 2> 1h erfordern
kann, sind in der Praxis nur einige 1000 Schritte pro Markow-Kette durchfiihrbar. Wegen
dieser Beschrankung war nicht a priori klar, ob diese sequentielle Methode effektiv auf
die Modellierung von YSOs angewendet werden kann. Daher wurde eine Vergleichstudie
zwischen SA und der Gblichen Suche auf einem Gitter durchgefiihrt, die in Kapitel 5.3
vorgestellt wird.
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Filter A, [um] & [cm? g7!] A g

FI10W 1.14 12333 (12100) 0.68 (0.48) 0.55 (0.52)
FIG0W 161 9731 (8790) ~ 0.70 (0.48) 0.52 (0.49)
F204M 2.08 8234 (6800)  0.71 (0.46) 0.50 (0.46)

Tabelle 6.4.: Opazitat x, Albedo A and Asymmetriefaktor g = (cos ) for Modell A. Werte
in Klammern stammen vom besten Parametersatz aus CO1.

Vier Optimierungen des Modells wurden mit verschiedenen Teilmengen der in Kapitel 6.3
beschriebenen Beobachtungen und SA durchgefiihrt. Die resultierenden Parametersatze
werden in der folgenden Diskussion als Modell A, B, C und D bezeichnet.

Modell A In der ersten Iteration wurden nur die mit NICMOS/HST im NIR aufgenom-
menen Bilder verwendet. Die Originalaufnahmen wurden dazu zunachst um -32° rotiert,
ein auf das Objekt zentrierter 4”7 x 4” groBer Bildbereich ausgeschnitten, auf 400x400
Pixel skaliert und mit bilinearer Interpolation geglattet um Artefakte der Transformation
zu reduzieren. Die resultierenden Bildausschnitte sind in Abbildung 6.5 neben den mit Tiny
Tim generierten PSFs abgebildet.

Zur Anpassung der Aufnahme im Filter F204M wurden 8 Markow-Ketten gestartet. Die
Methode zur Berechnung von x%,,.; entspricht dabei dem in Kapitel 5.2.2 beschriebenen
Verfahren. Um die unbekannte Vordergrundextinktion aus der Berechnung von x%,0, zU
eliminieren, wurden beide Bilder auf ein Maximum von 1 normiert, mit dem Maximum
registriert und anschlieBend pixelweise subtrahiert, so dass nur die Form optimiert wur-
de. Nach einigen hundert akzeptierten Schritten fanden die Markow-Ketten akzeptable
Parametersatze. Fir die besten 50 Parametersatze wurden Bilder in den Filtern F110W
und F160W berechnet und unter Berlicksichtigung der Vordergrundextinktion die beste
quantitative Ubereinstimmung in allen drei Filtern gesucht. Der beste Parametersatz mit
Ay=06 und Ry=3 ist als Modell A in Tabelle 6.5 aufgefiihrt, die optischen Eigenschaften
sind in Tabelle 6.4 zusammengefasst. Diese Werte sollten nicht als global beste Losung
verstanden werden. Wie in W04 ausfihrlich diskutiert, ist das Modell zu degeneriert um
alleine mit aufgelosten NIR-Bildern alle Mehrdeutigkeiten auszuschlieBen. Vor allem Pa-
rameter der inneren Scheibe, also R;,, R.i;, und 7, kdnnen durch die Streubilder nicht
eingeschrankt werden. Als Ergebnisse der Optimierung der Beobachtungen im NIR kann
man zusammenfassend feststellen:

1. Kleine Staubkérner mit ap,. S2pm sind ausreichend, um den beobachteten Fluss,
die optische Dicke und Chromatizitat zu erklaren.

2. Die Beobachtungen im Streulicht sind konsistent mit der postulierten Verarmungs-
zone. Wie in W04 diskutiert verandern die Details des inneren Bereichs nicht das
Erscheinungsbild von HH 30 im betrachteten Wellenlangenbereich.

3. Parameter, die mit der vertikalen Ausdehnung zusammenhangen [higo, 5], kénnen
besser eingeschrankt werden als radiale Parameter [Ry,, Ratt, Rout

4. Der Kontrast zwischen sekundarem Maximum und Minimum in vertikalen Schnit-
ten der Streubilder fallt systematisch zu niedrig aus. Der beobachtete Kontrast ist
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Abbildung 6.7.: Konturplot und vertikale Schnitte entlang der Symmetriachse der Beob-
achtungen mit NICMOS/HST (rot) und der simulierten Helligkeitsverteilung von Modell
A (blau). Die Konturen der oberen Zeile und die gepunkteten Intervalle der unteren Zeile

entsprechen jeweils 1o.

mindestens um den Faktor 2 hoher, s. untere Zeile von Abbildung 6.7.

Modell B Im zweiten Durchgang wurde das Modell an die SED angepasst. Dazu liefen
32 Markow-Ketten von zufillig gewahlten Anfangspunkten fiir ~1000 akzeptierte Schrit-
te durch den Parameterraum. Mehrere dieser Ketten fanden dabei Modelle mit niedrigem
XZgp, der beste Parametersatz ist in Tabelle 6.5 als Modell B aufgefiihrt. Der niedrige Wert
Brum~0.4 des Spektralindex ist ein Hinweis auf die Anwesenheit groBer Staubkorner mit
(max=,1mm und einer KorngroBenverteilung mit d<3.5 (Draine 2006). Es wurden Parame-
tersatze gefunden, die den Spektralindex bei groBen Wellenlangen reproduzieren konnen,
doch leider sind diese Modelle nicht in der Lage gleichzeitig den beobachteten Fluss und
Spektralindex im MIR erklaren. Diese Optimierung ergab weitere Hinweise:

1. Um den beobachteten Fluss erklaren zu kénnen, sind Staubkérner mit @y 1mm
notwendig, vor allem bei mm-Wellenlangen.

2. Fluss und Steigung im (sub)mm-Bereich werden von KorngroBenverteilungen mit
Amax=8mm und d~3 zufriedenstellend reproduziert.

3. Keine synthetisierte SED kann die Beobachtungen liber den gesamten beobachteten
Wellenlangenbereich nachbilden, das beste Modell ist ein Kompromiss.
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4. Die Geometrie des Objekts wird durch die SED nur schwach eingeschrankt, d.h.
das Modell ist trotz einer im Vergleich zu Vorgangerstudien erweiterten Photometrie
weiterhin mehrdeutig.

Es ist erwahnenswert, dass in Modell B die Staubdichte am Ubergang R, ~45AU mit
17~0.03 einen Sprung um mehr als eine GroBenordnung macht und das System daher
effektiv in zwei Scheiben geteilt wird, wobei ~90% der Masse im auBeren Bereich liegt, s.
Gleichung (6.4).

Modell C Um nachzuweisen, ob die Einfilhrung der Verarmungszone die Ergebnisse der
Anpassung an die SED verfalscht, wurde eine weitere Optimierung unter der Randbedin-
gung 1 = 1 durchgefiihrt, also mit einer aufgeweiteten Scheibe ohne Verarmungszone.
Dafiir wurden 24 Markow-Ketten gestartet und nach ~1000 akzeptierten Schritten Para-
metersatze mit niedrigem xZgp gefunden, wenn auch nicht mit kleineren Werten als Modell
B. Von den besten Modellen wurden Bilder bei 1.3mm berechnet und mit der Beobach-
tung verglichen. Obwohl die Ubereinstimmung von Modell C mit der Photometrie durchaus
zufriedenstellend ist, s. Abbildung 6.11, kann die Doppelspitze im mm-Profil nicht repro-
duziert werden, s. Abbildung 6.12. Das mm-Profil von Modell C ist dabei reprasentativ fiir
andere in diesem Schritt gefundenen Parametersatze.

Modell D Die auffalligste Diskrepanz zwischen Modell A und B ist die KorngréBenvertei-
lung und damit verbunden die Masse des Staubs. In einem Versuch die bisherigen Ergebnisse
zusammenzufiihren, wurden SED und mm-Bild mit einer gestuften Markow-Kette simultan
optimiert, s. Abschnitt 4.3.4. Dazu wurden 24 Ketten aufgesetzt und jeweils fiir ~1000
Schritte propagiert. Der resultierende Parametersatz D in Tabelle 6.5 ist der beste gefun-
dene Kompromiss dieser Optimierung. Aus der Analyse der gefundenen Modelle konnen
folgende Schliisse gezogen werden:

= Die Kombination von unabhangigen Daten verzogert die Optimierung, d.h. die Markow-
Ketten miissen insgesamt langer laufen um lokale Optima zu verlassen und einen
akzeptablen Kompromiss zu finden.

= Die Optimierung in Stufen kann die Mehrdeutigkeit des Modells reduzieren, in diesem
Fall konnte der auBere Radius R, durch Einbeziehung des mm-Bildes auf Werte
<200AU beschrankt werden.

Die Reduktion von R, konnte aus der anfangs durchgefiihrten Gittersuche antizipiert
werden, aber es ist trotzdem schwer R, =>200AU mit der mm-Karte auszuschlieBen. Um
mogliche Artefakte durch die Dekonvolution mit dem CLEAN-Algorithmus zu umgehen, wur-
de eine direkte Anpassung der Visibilitdten in der uv-Ebene implementiert. Analyse aller
~25000 synthetisierten mm-Bilder ergaben als besten Wert R, = (135 4+ 15)AU. Leider
haben die besten Parametersatze der direkten Anpassung an die Visibilitaten Schwierigkei-
ten den Fluss im MIR nachzubilden. Die Studie wurde daher an dieser Stelle abgeschlossen,
da eine Erweiterung des Modells zusatzliche hochauflosende Daten benétigt, um die bereits
bestehenden Mehrdeutigkeiten zu reduzieren und die raumliche Abhangigkeit des Spektral-
index By, aufzulosen, da eine homogene KorngroBenverteilung nicht ausreichend erscheint
um alle Beobachtungen zu erklaren.
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Parameter A B C D

n 0.019  0.02970:0%5 1 0.03
o 2.45 2271020 239 23

3 1.09 LISHO% 121 1.16
D 1.36 1.09 117 1.14
Ry [AU] 2.1 0.137083  0.05 0.56
R [AU] 59.6 47.07%5 na 44.4
Rou [AU] 455 4715316 212 175
hioo [AU] 14.8 149793 148 147
Maws [10°°Mg] 0734 7.37LS 947  5.04
Min/ Mout 0.09 0.11 na 0.15
T.g [K] 3200 32007509 4000 3300
L, [Lo) 0.6 0.410-54 038 0.48
min [1m] 0.006  0.0097500 0.005 0.003
Umax [pm] 1.87 1880077505 7130 20200
d 3.4 3.7 335 3.58
i[°] 83.6 83.2131 80.1 851
Yoot 49 586 1079 781
XéED 8.2-107 12884 59130 41471
X2 3 177287 74416 77438 55239

Tabelle 6.5.: Parameter und abgeleitete GroBen der besten Modelle aus der Anpassung der
NIR-Aufnahmen (A), der SED (B), der SED mit einfach aufgeweiteter Scheibe [n=1] (C)
und einer Kombination von mm-Karte und SED (D). Die Konfidenzintervalle von Modell
B wurden mit der in Abschnitt 4.3.5 beschriebenen Methode bestimmt und werden in

Abschnitt 6.6.2 diskutiert.
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6.6. Ergebnisse

Die im vorigen Abschnitt diskutierten Modelle sind fiir den direkten Vergleich in Tabelle 6.5
zusammengefasst und stimmen gut mit den Resultaten der Vorgangerstudien tiberein, s.
Tabelle 6.1. Dieses Ergebnis ist nicht selbstverstandlich, da im Gegensatz zu friiheren
Untersuchungen in dieser Studie keine Parameter fixiert wurden und das erweiterte Modell
14 Parameter besitzt und somit anfalliger gegeniiber Mehrdeutigkeiten ist.

Die radiale Abhangigkeit der Temperatur in der Mittelebene der Modelle A bis D wird in
Abbildung 6.8 mit der Gastemperatur aus P06 verglichen, die dem Potenzgesetz

T(R) = Tioo <R)_q (6.5)

mit Tip0 = (12 £ 1)K und ¢ = (0.55 £ 0.07) folgt. In Abbildung 6.12 sind horizon-
tale Schnitte durch die Maxima der berechneten mm-Karten mit der Beobachtung aus
GO08 zusammengestellt und in Abbildung 6.11 werden die berechneten SEDs mit den Be-
obachtungsdaten fiir 5um...4mm verglichen. In den folgenden Abschnitten werden die
Eigenschaften der Modelle der verschiedenen Optimierungen besprochen.

6.6.1. Anpassung der Beobachtungen im NIR

Abgesehen von geringen Asymmetrien durch ungleichmaBige Ausleuchtung und des Jet,
zeigt Parametersatz A zufriedenstellende Ubereinstimmung mit der Beobachtung, s. Abbil-
dung 6.7 und 6.9 fiir einen direkten Vergleich. Allerdings sind die Modelle nicht in der Lage
den Kontrast zwischen sekunddren Maximum und zentralen Minimum in den vertikalen
Schnitten zu erklaren, wie in der unteren Zeile von Abbildung 6.7 erkennbar ist. Dieses
Phianomen wurde auch in den Vorgangerstudien CO1 und W04 beschrieben, was auf eine
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systematische Abweichung des Modells hindeutet. Eine moégliche Erklarung fiir die Dis-
krepanz kénnte der in P06 beschriebene Kegel sein, der durch einen molekularen Ausfluss
verursacht wird. In einem solchen Gasstrom konnen Staubkérner aufsteigen (Tambovtseva
und Grinin 2008b), und durch Streuung den Kontrast erhéhen. Diese Idee wurde nicht
weiter verfolgt, da unterstiitzende Beobachtungen fehlen und weitere Szenarien existieren,
die einen vergleichbaren Effekt hervorrufen konnen, u.a. Verformungen der Scheibe, Ab-
schattung und unsymmetrische Beleuchtungen durch ein Doppelsternsystem (Tambovtseva
et al. 2006).

Die Modelle aus B96 und CO1 korrespondieren mit Modell A, da diese Studien auch auf-
geloste Beobachtungen im Optischen und NIR verwenden. Der auffalligste Unterschied zu
diesen Modellen ist der erheblich groBere duBere Radius R, = 455AU. Diese Abweichung
ist scheinbar, da die besten Modelle der Studien B96 und P06 dhnliche Werte besitzen.
In diesen Studien wird der duBere Radius, im Gegensatz zu den anderen Arbeiten, als frei-
er Parameter behandelt und es ergeben sich vergleichbare Werte von R,,;~425AU und
(420 £ 20)AU.

Der an duBeren Bereichen der Scheibe gestreute Fluss im NIR ist hier <10 und damit nicht
signifikant, was wegen des Exponenten der Flachendichte p~1.4 von Modell A plausibel
erscheint. Daher wird in den Abbildungen 6.7 und 6.9 nur ein Bereich von 4”7 x 4”7 des
Modells dargestellt, der sinnvoll mit den Beobachtungsdaten verglichen werden kann. Die
Modellierung zeigt daher, dass die vorliegenden Beobachtungen im NIR alleine keine zu-
verlassige Obergrenze fiir den duBeren Radius geben konnen. Daher stellen die Ergebnisse
der vorangegangenen Studien eine untere Grenze dar und der hier in Modell A prasentierte
Wert sollte mit Vorsicht betrachtet werden.

Die Verhaltnisse der Opazitaten fiir die betrachteten Filter sind mit Kp110w:KF160W:KF204M =
1.50:1.18:1.00 vergleichbar zu den Werten aus C01 (1.37:1.29:1.00), wie auch die restlichen
optischen Eigenschaften des Staubs vergleichbare Werte annehmen, s. Tabelle 6.4. Trotz
der vielversprechenden Erscheinung von Modell A im NIR ist die Ubereinstimmung der SED
und mm-Karte bei 1.3mm enttauschend, s. Abbildung 6.11 und 6.12. Offenbar fehlt eine
essentielle Komponente und die Abweichung der simulierten Temperaturverteilung in der
Mittelebene von der Beobachtung unterstreicht diese Tatsache, s. Abbildung 6.8.

6.6.2. Anpassung der SED

Modell B kann die Beobachtung recht gut reproduzieren, s. Abbildung 6.11, und der
Vergleich mit Modell A zeigt, dass die fehlende Komponente groBere Staubkorner mit
(max=,1mm ist. Dies entspricht den Ergebnissen von W02, die auf Staubmodellen mit und
ohne exponentiellen Abschneideradius® fiir die KorngréBenverteilung basieren. Leider kann
das Modell B die Beobachtungen im NIR nicht befriedigend erklaren, obwohl die Geometrie
der Modelle A und B ahnlich ist. Die Anwesenheit groBer Korner verandert die optischen
Eigenschaften des Staubs derart, dass diese Konfiguration keine passenden Streubilder er-
zeugen kann. Trotzdem sind diese groBen Korner notwendig um die beobachteten Fliisse
und den Spektralindex bei mm-Wellenlangen zu erklaren.

Tatsachlich ist Modell B ein Kompromiss, da Spektralindex [Smm~0.4] und Fliisse bei
mm-Wellenlangen nicht mit der gleichen Konfidenz nachgebildet werden konnen, wie die

lengl.: Exponential cutoff
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F110W F160wW F204M

Abbildung 6.9.: Beobachtungen mit NICMOS, Abweichungen und simulierte Streubilder
von Modell A im NIR. Die liberlagerten Konturlinien in den Differenzbildern entsprechen
lo. Wie erwartet sind die Differenzen fiir das optimierte Bild im Filter F204M am geringsten
und nehmen bei kiirzeren Wellenlangen zu.
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entsprechenden GroBen im MIR. Entgegen der Erwartung hat die synthetische SED keine
Silikatemission bei 10pzm, obwohl geniigend kleine Staubkorner vorhanden sind. Dies ist ein
geometrischer Effekt, der durch Abschattung der inneren Bereiche hervorgerufen wird, da
Erhéhung der Inklination um einige Grad die verborgene Silikatemission sichtbar macht, s.
Abbildung 6.10.

Ein horizontaler Schnitt durch die mm-Karte zeigt, dass die Emissionen von Modell B zu
ausgedehnt sind und Helligkeit und Kontrast nicht ausreichen, um der Beobachtung zu
entsprechen, s. Abbildung 6.12. Es wurden Parametersatze mit niedrigem Spektralindex
fPmm gefunden, die den Fluss bei (sub)mm-Wellenlange gut reproduzieren kdnnen, doch
diese Modelle kénnen nicht die Beobachtungen im MIR nachvollziehen.

Die radiale Temperaturverteilung in der Mittelebene von Modell B folgt fir R=5AU dem
Potenzgesetz (6.5) mit Tip0 = 19K und ¢ = 0.33. Die Temperatur variiert von 7'~290K
am inneren Rand bis hinunter zu T'~10K in den duBeren Bereichen der Scheibe mit einer
iiber die Masse gemittelten Temperatur von (Ty),~18K. Das Modell B sagt fiir R210AU
leicht hohere Temperaturen voraus als in P06 abgeleitet wurde, liegt aber insgesamt nahe
an der Beobachtung, s. Abbildung 6.8.

Die effektive Temperatur T, und Leuchtkraft L, entsprechen einem kontrahierenden Pro-
tostern der Spektralklasse M3+2 mit R.~2R; (Simon et al. 2000), aber es ist schwierig
die Eigenschaften der Quelle einzuschranken. Daher ist ein Doppelstern, wie in Anglada
et al. (2007) und GO8 vorgeschlagen und in Estalella et al. (2012) unabhangig bestatigt
wurde, eine realistische Option.

Der Exponent der Flachendichte ist mit p~1.1 etwas groBer als fiir eine diinne Akkretions-
scheibe mit a-Viskositat zu erwarten ware, d.h. die Gleichungen (5.20) und (5.21) gelten
nicht exakt. Das ist keine Uberraschung, da die postulierte innere Verarmungszone durch
zusatzliche physikalische Prozesse erzeugt werden muss.
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Die Berechnung der Konfidenzintervalle wurde wie in Abschnitt 4.3.5 beschrieben durch
Abtastung der y2-Verteilung um den Parametersatz ag mit ~1000 Modellen durchgefiihrt.
Dazu wurde das Konfidenzintervall auf Ayconr=0.5 - 3 festgesetzt und damit die in Ta-
belle 6.5 aufgefiihrten unsymmetrischen Intervalle abgeleitet. Es sei darauf hingewiesen,
dass diese Konfidenzintervalle nicht dem iblichen 1o-Intervall entsprechen, da das Modell
nichtlinear und mehrdeutig ist und daher die Parameter nicht voneinander unabhangig sind.
Die Wahl von Axconr beruht auf einer subjektiven Bewertung der Anpassungsgiite an die
Beobachtung, da x§gp ,.q>1 gilt.

Vergleich der Fehlerintervalle mit dem vorgegeben Parameterraum aus Tabelle 6.3 zeigt,
dass die obere Intervallgrenze von R, ausgeschopft wurde. Wie in Abschnitt 6.6.1 bespro-
chen kann keine obere Grenze fiir diesen Parameter mit den vorliegenden Daten festgelegt
werden und es wurden daher keine Versuche unternommen das Parameterintervall zu er-
weitern. Auch die Parameter T,¢ und L, der Quelle schopfen den vorgegebenen Bereich
beinahe aus, was deutlich die Schwierigkeiten aufzeigt ein mehrdeutiges Modell nur mit
der SED einzuschranken.

6.6.3. Anpassung der SED mit einem Scheibenmodell ohne
Verarmungszone

Modell C hat fiir RZ5AU eine etwas steilere radiale Temperaturverteilung als Modell B
mit ¢g~0.43 und T}po~12K und liegt damit naher an den Ergebnissen von P06, s. Abbil-
dung 6.8. Obwohl die SED von Modell C gut mit der Beobachtung iibereinstimmt, fehlt
dem horizontalen Schnitt durch die Helligkeitsverteilung bei 1.3mm die charakteristische
Doppelspitze, s. Abbildung 6.12. Da dieses Verhalten bei allen untersuchten Parametersat-
zen vorliegt, ist es sehr unwahrscheinlich, dass eine einfache aufgeweitete Scheibe sowohl
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die SED als auch die mit dem PdBI gemessenen Visibilitaten erklaren kann.

6.6.4. Simultane Anpassung von SED und mm-Bild

Der gefundene Kompromiss D ahnelt dem Parametersatz B, mit Ausnahme des kleineren
auBeren Radius R,,;~175AU. Die radiale Temperaturverteilung von Modell D liegt mit
q~0.36 und T19o~19K fiir R=5AU nahe bei den Werten von Modell B, s. Abbildung 6.8.
Alle abgeleiteten Eigenschaften sind vergleichbar, abgesehen von der mm-Karte, die eine
verbesserte Form und maximale Helligkeit besitzt. Der Kontrast zwischen Minimum und
Maxima der Doppelspitze kann zwar die Beobachtung nicht reproduzieren, aber die Ab-
weichungen sind nicht signifikant, s. Abbildung 6.12. Die optische Tiefe bei 1.3mm liegt
bei 7~1.8 in der Mittelebene und 7~0.9 entlang der Sichtlinie, die Scheibe ist daher

semitransparent bei mm-Wellenlangen.

6.7. Diskussion

Die Studie bestatigt mit einem unvoreingenommen und erweiterten Scheibenmodell mit
Hilfe einer neuen Optimierungsmethode die Ergebnisse der Vorgangerstudien. Keine der
Markow-Ketten konvergierte jedoch in der gegebenen Zeit von n<1 gegen n~1, obwohl in
W02 Modelle publiziert wurden, die mit einer einfachen Scheibe eine gute Ubereinstimmung
mit den Beobachtungsdaten erreichen. Es hat den Anschein, dass in der y2-Verteilung
Bereiche mit kleinen und groBen Werten fiir n getrennt sind, und die hier verwendete
Implementierung von SA kann diesen Abstand in der gegebenen Anzahl von Schritten

nicht iberwinden.
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Um die Moglichkeit einer Losung mit n=1 abzuklaren wurde daher die Abschwachung auf
diesen Wert fixiert und Modell C gefunden, zusammen mit einer Anzahl von Parametersat-
zen mit zu Modell B vergleichbaren Werten fiir x2n,. Das Erscheinungsbild dieser Modelle
deutet jedoch darauf hin, dass das Defizit im Zentrum der Helligkeitsverteilung bei 1.3mm
nicht durch einen optischen Tiefeneffekt hervorgerufen werden kann, s. Abbildung 6.12.
Daher ist ein Sprung der mm-Opazitat zwischen einer inneren und duBeren Domane bei
~45AU um mehr als eine GroBenordnung notwendig, wie in GO8 diskutiert.

Dieses Ergebnis kann auch direkt aus der Beobachtung verstanden werden. Die typische
Staubtemperatur Ty bei 50AU der besten Modelle ist 20K, vergleichbar mit den Tem-
peraturen abgeleitet aus Molekadillinien in P06, s. Abbildung 6.8. Die Oberflachenhelligkeit
T, eines optisch dichten Emitters der den ganzen Beam ausfiillt ist gerade seine mittlere
Temperatur. Daher kann aus dem beobachteten Maximum von Tb§0.5K der mm-Karte
6.3 geschlossen werden, dass ein optisch dichter Emitter um einen geometrischen Faktor
von Td/Tb24O verdiinnt werden muss. Da der Beam die Scheibe von HH 30 radial auf-
l6st, bleibt nur das vertikale Absetzen des Staubs fiir ein optisch dichtes Szenario. Der
Verdiinnungsfaktor ist entsprechend gegeben durch das Verhiltnis der projizierten Schei-
bendicke zur vertikalen Auflosung, also 0.59” ~ 83AU bei der fiir Taurus angenommenen
Entfernung von 140pc. Daher sollte die scheinbare Dicke der Scheibe ~2AU betragen, was
aber inkompatibel mit der abgeleiteten Inklination von ~83° ist, da sin 7°~0.12 und der
Durchmesser der optisch dichten Teile der Scheibe vergleichbare Abmessungen wie der Ab-
stand zwischen den beiden Peaks der Helligkeitsverteilung haben sollte, also ~100AU. Um
trotzdem das Defizit an mm-Emission durch Selbstabsorption erklaren zu kdnnen, missten
zwei Effekte kombiniert werden:

1. Ein sehr starkes Absenken groBer Staubkoérner, um eine Skalenhohe von ~1AU bei
R~50AU zu erhalten.

2. Eine substantielle Verformung der inneren Teile der Scheibe auf eine Inklination ¢ 2>88°
in Richtung des Beobachters, wahrend der duBere Teil bei ~83° verbleibt, der die
Streuung im NIR dominiert.

Auch wenn dieses Szenario nicht mit Sicherheit ausgeschlossen werden kann, so kann doch
festgestellt werden, dass eine solche Haufung von Besonderheiten ungewohnlich ist. Solan-
ge keine zwingenden Griinde dagegen sprechen, ist zylindrische Symmetrie eine verniinftige
Annahme. Locher im inneren Teil von Scheiben wurden mittlerweile mehrfach nachgewie-
sen, u.a. bei LkCa 15 (Piétu et al. 2006), GM Aur (Dutrey et al. 2008; Hughes et al. 2009)
und CB 26 (Sauter et al. 2009). Daher erscheint eine Liicke mit niedriger Opazitat als ein-
fache und schliissige Erklarung fiir das Erscheinungsbild von HH 30 bei mm-Wellenlangen.
Erneute Analyse der in P06 publizierten *CO-Daten in GO8 hat dariiber hinaus gezeigt,
dass man das Fehlen von Emissionen fiir >3kms™~! durch Entfernung des Gases aus einem
Bereich mit einem Radius von (33 £ 7)AU erklaren kann. Anglada et al. (2007) diskutieren
einen Doppelstern um die Oszillationen des Jets zu erklaren, GOS8 fiihren diese Uberlegung
aus und Estalella et al. (2012) bestatigen die Existenz des Doppelsterns durch erneute
Untersuchung des Jet. In der hier vorliegenden Studie wurde nachgewiesen, dass man mit
einer Verarmungszone die SED und mm-Karte befriedigend erklaren kann. Die Idee eines
inneren Bereichs mit stark reduzierter Opazitat wird daher von mehreren unabhangigen
Beweisen gestiitzt.
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Der Versuch alle bekannten Beobachtungen im Kontinuum zu erklaren bestatigt eine Rei-
he von in fritheren Studien angesprochende Fakten, und hilft die moglichen Hintergriinde
zu beleuchten. Mit der Annahme einer homogenen KorngroBenverteilung und chemischen
Zusammensetzung des Staubs kann jedoch kein Modell alle gegebenen Beobachtungsda-
ten mit der gleichen Konfidenz erklaren. Eine groBere Diskrepanz ergibt sich dabei fiir
den duBeren Radius der Staubscheibe. Aufgeloste Beobachtungen im NIR und die SED
sind konsistent mit R,,;~200...500AU, wahrend die Visibilititen bei 1.3mm alleine den
abweichenden Wert R, = (135 + 15)AU ergeben. Diese Differenz kann nicht mit einer
homogenen Staubsorte erklart werden und deutet auf eine radiale Abhangigkeit der Zusam-
mensetzung hin. Eine Beobachtungskampagne an einer Auswahl von 10 TTauri Scheiben
konnte eine radiale Veranderung der Opazitat feststellen, die auf einen negativen Gradien-
ten der mittleren KorngroBe 0(a)/OR<0 in der duBeren Scheibe deutet (Guilloteau et al.
2011). Wie bereits in GO8 besprochen, ist der von P06 gefundene AuBenradius der Gasschei-
be von ~420AU konsistent mit einer Abnahme der mittleren KorngroBe fiir zunehmende
Radien.

Eine Erweiterung des Modells sollte daher in einer Folgestudie durchgefiihrt werden, wenn
weitere hochauflésende Beobachtungen im (sub)mm-Bereich vorliegen, die eine radiale Ab-
hangigkeit von S, nachweisen kénnen. Die hier vorgestellten Ergebnisse zeigen, dass die
interferometrischen Beobachtungen aus GO8 durch ein Defizit an Emission aus dem inneren
Bereich erklart werden kénnen, wahrend die SED im MIR die Anwesenheit von betrachtli-
chen Mengen warmen Staubs erfordert. Der fehlende Fluss aus der inneren Zone bei 1.3mm
kann auf eine Abreicherung von Staubteilchen zuriickgefiihrt werden. Allerdings sind die
KorngroBen, die zur Erklarung der Emissionen und des Spektralindex bei mm-Wellenlangen
bendtigt werden, inkonsistent zur beobachteten Chromatizitat des Staubs in Streubildern
im NIR. Ein Absetzen der Staubkdrner kann diesen Effekt erklaren, da die Skalenhéhe von
groBen und damit im mm-Bereich effektiver strahlenden Kornern nicht eingeschrankt wer-
den kann, wie aus der ersten Optimierung des mm-Bildes klar hervorgeht. Ein ebenfalls
plausibles Szenario ist die Migration von kleinen Staubkérnern gekoppelt an den Gasstrom
durch die innere Region entlang sogenannter Streamer (Grinin et al. 2004; Kley et al. 2008;
Tambovtseva und Grinin 2008b), wohingegen groBere Korner entkoppeln und effektiv aus
der Verarmungszone entfernt werden. Unabhangig von der genauen Ursache ist der innere
Bereich nicht vollig gas- und staubfrei, wie man an der SED im MIR und dem aktiven
Jet erkennen kann. Nur Interferometer mit ausreichender Sensitivitdt und Auflésung wie
ALMA werden die Mehrdeutigkeiten eines erweiterten Modells mit inhomogener Korngro-
Benverteilung signifikant reduzieren kénnen und eine Trennung der Beitrage von vertikaler
Stratifikation und radialer Segregation ermoglichen.

6.8. Zusammenfassung

Es wurde eine Parameterstudie durchgefiihrt um ein selbstkonsistentes Modell der Scheibe
von HH 30 zu finden, dass alle vorliegenden Beobachtungen im Kontinuum vorhersagen
kann. Die Untersuchung begann mit einer einfachen aufgeweiteten Scheibe und einer Korn-
groBenverteilung nach MRN77. Erste Resultate ergaben inkongruente Fliisse und spektrale
Indizes im MIR und bei (sub)mm-Wellenlangen, was eine Modifikation des Ansatzes erfor-
derte.
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Um die Abweichungen zwischen Vorhersage und Beobachtung zu reduzieren, wurde eine
variable KorngroBenverteilung angenommen und eine abgeschwachte Region im inneren
Teil der Scheibe postuliert. Dadurch wurden dem Modell groBere Kérner, die im (sub)mm-
Bereich effektiver strahlen, und warmer Staub nahe der zentralen Quelle(n) hinzugefiigt.
Dies erweiterte die Studie um fiinf neue Parameter, was eine vollstandige Suche auf ei-
nem Gitter unmoglich macht. Um in einem praktikablen Zeitrahmen eine Losung zu finden
wurde SA implementiert. Die Abschwéchung des inneren Bereichs durch n € [0, 1] wurde
wegen seiner Einfachheit gewahlt und besitzt keine tiefere physikalische Bedeutung, da ei-
ne Reihe von Konfigurationen mit dem beobachteten Fluss kompatibel sind. Die gewahlte
Variante konzentriert den Staub in der Mittelebene nah an der Quelle, was zu erheblichen
optischen Dichten in diesem Bereich fiihrt. Der meiste Fluss im MIR stammt daher vom in-
neren Scheibenrand und hoheren, durch direkte Einstrahlung geheizte Schichten. Darunter
liegende Schichten werden abgeschirmt und kdnnen wenig zum Fluss beitragen. Weniger
massive Konfigurationen mit reduzierter optischer Tiefe sind daher denkbar und die hier
bestimmte Staubmasse fiir die abgereicherte Zone sollte als obere Grenze verstanden wer-
den.

Frithere Arbeiten weisen auf die Mehrdeutigkeiten bei der Anpassung hin, im Falle von
W04 haben die Autoren daher explizit keinen individuellen Parametersatz als optimale
Losung angegeben. In dieser Studie traten ebenfalls Mehrdeutigkeiten auf, vor allem bei
der Optimierung einzelner Datensatze.

Der Parametersatz A kann das Erscheinungsbild von HH 30 im NIR gut reproduzieren, trifft
jedoch bei langeren Wellenlangen keine korrekten Vorhersagen, s. Abbildung 6.11 und 6.12.
Die Schwierigkeit den Kontrast zwischen sekundarem Maximum und Minimum zu repro-
duzieren deutet auf die Anwesenheit von zusatzlichen Merkmalen, die dem verwendeten
Modell fehlen, wie Verformungen, einen aufgewirbelten Staubkonus und ungleichférmige
Beleuchtung.

Mehrdeutigkeiten ergeben sich auch bei der Anpassung der SED, wobei neue Datensatze,
vor allem von IRS/SST im MIR, die Abschitzung der Parameter deutlich verbessern. Der
gefundene Parametersatz B kann die Photometrie im MIR gut erklaren, allerdings nicht
das Erscheinungsbild im NIR und auch die mm-Karte ist zu ausgedehnt und zeigt fehlende
Flachenhelligkeit und einen schwachen Kontrast, s. Abbildung 6.12. Die allgemeine Uber-
einstimmung zwischen Beobachtung und Simulation ist bei mm-Wellenlangen fiir Modell
B nur befriedigend, da die Vorhersagen bei 2.7mm und 3.4mm zu gering ausfallen, wobei
hier auch Kontamination mit der frei-frei Strahlung des Jet vorliegen kann (P06).

Fir diesen Parametersatz wurden, wie in Abschnitt 4.3.5 beschrieben, Konfidenzintervalle
durch Abtastung der Umgebung von ag mit Markow-Ketten abgeleitet, s. Tabelle 6.5.
Um die Mehrdeutigkeiten zu vermindern wurde die Optimierung von verschiedenen Be-
obachtungen kombiniert, hier die Photometrie vom MIR bis in den mm-Bereich und die
interferometrische Beobachtung bei 1.3mm. Dazu wurde eine neu entworfene abgestufte
MC-Methode verwendet, bei der die individuellen x? nicht wéihrend der Optimimierung
gewichtet werden, s. Abschnitt 4.3.4. Dieser Ansatz konnte Mehrdeutigkeiten vermindern
und das angepasste Modell D zeigt eine bessere Ubereinstimmung mit den mm-Daten ohne
wesentlich schlechtere Vorhersagen bei der Photometrie zu machen.

Die Ergebnisse dieser Parameterstudie erweitern frithere Arbeiten, s. Tabellen 6.1, 6.4 und
6.5 fiir einen Vergleich. Das ist nicht selbstverstandlich, da keine Parameter a priori fixiert
und der Standardansatz um eine abgeschwachte Zone erweitert wurde, was zunachst eine
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Abbildung 6.13.: Links: Mit MC3D synthetisiertes Bild von Modell D bei 850um. Rechts:
Mit CASA simulierte Beobachtung mit ALMA. Der zentrale Peak liegt ~150 liber dem
Hintergund.

Quelle von neuen Mehrdeutigkeiten ist.

Es erscheint notwendig eine umfangreiche Revision des Modells durchzufithren, um alle
Beobachtungen in befriedigender Weise erklaren zu konnen. Der herausragende Unterschied
zwischen Modell A und den Ubrigen Parametersatzen liegt in der KorngroBenverteilung
und damit in der Masse des Staubs und seiner Chromatizitat. Dies legt nahe, dass eine
aus sedimentierten Staubkornern bestehende Scheibe kleiner Skalenhohe, eingebettet in
einer dariiberliegenden Scheibe aus feinen Staubkornern, Theorie und Beobachtung wieder
vereinen konnte. Ein Ansatz mit inhomogener KorngréBenverteilung muss wenigstens zwei
Staubsorten enthalten, wie in D'Alessio et al. (2006), Sauter und Wolf (2011),Liu et al.
(2012) und Kapitel 8 beschrieben wird. Leider fehlen belastbare Beobachtungen um die
Mehrdeutigkeiten eines erweiterten Modells glaubwiirdig zu reduzieren. Unabhangig von
den Schwierigkeiten sind die Ergebnisse konsistent mit einer inneren Verarmungszone von
(45 4+ 5)AU Radius, also etwas groBer als in GO8 vorgeschlagen, und geben Hinweise auf
Kornwachstum, vertikales Absetzen und radiale Trennung von Kérnern nach GroBe, da sich
die Opazitat pk1.3mm auch nach auBen hin bei ~140AU dramatisch andert.
Hochauflésende Aufnahmen von HH 30 in verschiedenen Wellenlangen werden die inharen-
ten Mehrdeutigkeiten beseitigen helfen, die Struktur der inneren Region aufdecken und die
raumliche Abhangigkeit von Staubeigenschaften untersuchen. Es wurden zwei Antrage in
ALMA | Early Science cycle” 0 und 1 gestellt, um HH 30 bei 450pm und 850pm im Kon-
tinuum und Rotationsiibergangen zu beobachten, die jedoch wegen der hohen Nachfrage
abgelehnt wurden. Simulation der Beobachtung mit CASA zeigt, dass die hier betrachtete
Parametrisierung ein zentrales drittes Maximum vorhersagt, s. Abbildung 6.13. Dariiber-
hinaus ist zu erwarten, dass Visibilitaten bei kiirzeren Wellenlangen eine neue Abschatzung
des AuBenradius R,,; ermoglichen werden und helfen die radiale Segregation des Staubs
zu quantifizieren. Beobachtungen mit ALMA und anderen hochauflésenden Observatorien
wie dem JWST werden daher unser Verstandnis fiir dieses faszinierende Objekt in den
kommenden Jahren erweitern.
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7. V4046 Sgr

Dieses junge stellare Objekt ist ungewodhnlich, da es mit >10Myr relativ alt ist, sich weitab
von Dunkelwolken mit aktiver Sternentstehung befindet und mit d<100pc zu den am
nachsten gelegenen CTTS gehort und daher mit hoher rdumlicher Auflésung ohne stérende
Vordergrundextinktion studiert werden kann. Dariiber hinaus ist es ein enges Binarsystem
aus zwei dhnlichen Partnern, die aus unserer Sicht mit einer geringen Inklination von ~33°
umeinander kreisen. Daher sind die kinematischen und spektroskopischen Eigenschaften
der zentralen Quellen im Gegensatz zu HH 30 sehr genau bekannt.

In diesem Kapitel wird eine Parameterstudie vorgestellt, die mit dem Modell der aufgewei-
teten Scheibe und der SED vom Optischen bis zu mm-Wellenlangen, sowie aufgelosten Be-
obachtungen im NIR und MIR, die zirkumbinare Scheibe von V4046 Sgr untersucht. Nach
Zusammenfassung der bekannten Eigenschaften des YSO werden die wichtigsten Vorgan-
gerstudien diskutiert, die mit NACO und VISIR durchgefiihrten Beobachtungen vorgestellt
und anschlieBend die konkrete Durchfiihrung und Ergebnisse der Studie besprochen.

7.1. Uberblick

V4046 Sgr wurde zum ersten Mal 1938 als Stern mit auffalligem Spektrum erwahnt und
in der zweiten Erweiterung des Hendry-Draper-Katalogs als HD 319139 eingetragen (Can-
non und Mayall 1938, 1949). Das Objekt befindet sich an der Position a=18"14™10%.466,
d= — 32°47'347.496 (J2000) und bewegt sich frei im Feld mit >1° Abstand zur nachsten
Molekiilwolke und kann daher ohne storende Vordergrundextinktion beobachtet werden.
Es wurden starke Emissionen in Ha und Ca Il nachgewiesen und V4046 Sgr zunachst
als Zwergstern der Spektralklasse dK5e kategorisiert (Merrill und Burwell 1950; Bidelman
1954). Die Beobachtung der zeitlichen Abhangigkeit der Magnituden und Farben im Opti-
schen fiihrten zur Klassifizierung als BY-Draconis-Variable (Busko und Torres 1978). Wie
viele Objekte diesen Typs ist auch V4046 Sgr ein spektroskopischer SB2-Doppelstern mit
der Besonderheit, dass beide Partner CTTS sind, die iiber die typischen Emissionslinien hin-
aus starke Li-Absorption und Exzess im UV, IR und mm-Bereich aufweisen (Byrne 1986;
de La Reza et al. 1986; Quast et al. 1987). Die beiden Sterne mit Spektralklassen K5V und
K7V besitzen dhnliche Eigenschaften und umkreisen ihren gemeinsamen Schwerpunkt auf
einer engen, kreisformigen Bahn (a~9Rs, ¢<0.01) mit einer Periode von ~2.4d (Quast
et al. 2000; Stempels und Gahm 2004). Das System gehort mit hoher Wahrscheinlichkeit
zur (-Pic-Bewegungsgruppe, einer ~12Myr jungen Assoziation von Sternen (Zuckerman
et al. 2001). Aus der kinematische Analyse dieser Gruppe erhalt man eine Entfernung von
d~T3pc (Torres et al. 2006). Unabhéangig davon haben Quast et al. (2000) einen Wert
von (83 £8)pc aus dem Spektrum und dem Sternentwicklungsdiagramm von Pinsonneault
et al. (1990) bestimmt. Eine Besonderheit dieses YSO ist die fiir das angenommene Alter
untypische Existenz einer Scheibe, in der 2CO, 3CO, HCN, CN, HCO*, DCO™, NyH*
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Parameter

T (4...7)Myr®, (13f§) Myr
P (2.4213305 + 0.000004)d>
e <0.01°

d (83 £ 8)pc?, 73pc

i (33.42 £ 0.01)°

idisk (3 5+0 7)

ma (0.90 = 0.05) M,

m (0.85 £ 0. 04)M®

SR fer

La (0.35 + 0. 10)L@

Ly (0.25 £ 0.08) Lo,

Laip (0.60 £0.13)L

T (4350 + 240)K

Tx (4060 + 210)K

Tabelle 7.1.: Eigenschaften von V4046 Sgr aus folgenden Quellen: “Quast et al. (2000),
bStempels und Gahm (2004), alle anderen Werte aus Rosenfeld et al. (2012).

und HoCO nachgewiesen werden konnte (Kastner et al. 2008 [K08]; Rodriguez et al. 2010
[R10]; Oberg et al. 2011). In einer Studie mit COMICS/Subaru wurden Emissionsban-
den bei 9.8um und 11.3um mit trapezoider Form beobachtet, die auf die Anwesenheit
kristalliner Phasen von Forsterit und Enstatit deuten (Honda et al. 2006).

Es besteht die Moglichkeit, dass V4046 Sgr Teil eines hierarchischen Mehrfachsystems ist
und Wechselwirkung mit einem dritten Partner den engen Orbit des Doppelsterns und die
Existenz der Gasscheibe erklaren kann (Kastner et al. 2011). Modellierung der Kinematik
der Scheibe mit Karten des Rotationsiibergangs 2CO (J=2-1) erlaubt die prazise Bestim-
mung einiger Parameter des Systems, u.a. der Massen der Sterne, der Inklination und der
Gesamtmasse an CO (Rosenfeld et al. 2012). Die Scheibe besitzt demnach eine Inklination
von i4~33°.5 und rotiert in einer Ebene mit dem Doppelstern (i,~33°.4). Die Unsicher-
heit bei der Entfernungsbestimmung ist dabei die groBte verbleibende Fehlerquelle, in dieser
Arbeit wird der Wert d=73pc aus Torres et al. (2006) iibernommen. Eine Auswahl publi-
zierter Parameter des Doppelsterns von V4046 Sgr sind in Tabelle 7.1 zusammengefasst.
Die Eigenschaften der zirkumbinaren Staubscheibe sind bisher nicht umfassend untersucht
worden.

7.2. Vorgangerstudien

Bisherige Studien konzentrierten sich vor allem auf die SED des Systems (Hutchinson et al.
1990; Jensen und Mathieu 1997 [JM97]), Spektroskopie des Doppelsterns (Quast et al.
2000; Stempels und Gahm 2004) und Rotationsiibergange von Molekiilen in der Scheibe
(K08; R10; Oberg et al. 2011; Rosenfeld et al. 2012). Hier sollen drei Studien vorgestellt
werden, in denen die zirkumbinare Staubscheibe behandelt wird.
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JMO7 In dieser Arbeit wird ein einfaches zweidimensionales Modell der Scheibe verwen-
det, um die photometrischen Beobachtungen zu reproduzieren. Grundlage sind mit der
Infrared Telescope Facility (IRTF) gemessene Fliisse in den Filtern J,H,K,L',M,N und Q.
Zusatzlich wurde Photometrie aus Hutchinson et al. (1990), Datenpunkte von IRAS aus
Weaver und Jones (1992) und (sub)mm-Flisse aus Jensen et al. (1996) Gibernommen. Als
Entfernung wird 50pc verwendet, wenn auch angemerkt wird, dass dieser Wert eine untere
Grenze darstellt. Fiir die Modellierung wird eine flache Scheibe mit einer Liicke im Intervall
[Rin, Rout) angenommen, deren Flachendichte dem Potenzgesetz

0 fRin < R < Royt

(R) = Y (7.1)

Yo(R/Ry) : sonst

folgt, wobei der Innenradius Ry mit dem Sternradius R, identifiziert und die maximale ra-

diale Ausdehnung der Scheibe auf 100AU fixiert wird. Fiir den Exponenten der Flachendich-

te wird ein fiir a-Viskositat plausibler Wert von p=1.5 angesetzt. Die Temperaturverteilung
folgt analog zur Dichte einem Potenzgesetz der Form

T(R) =T, 2 7.2
mit dem sich die Fliisse durch Integration aller Beitrage (iber die Scheibe gemaB
27 cos @ _r
F, = T/BV[T(R)] (1-e™™)dr (7.3)

berechnen lassen. Die lokale optische Tiefe der unter dem Winkel i betrachteten Scheibe
ist hier gegeben durch

7,(R) = o 2(B) (7.4)

CcOoS1

Fir die Opazitat wird bis ins MIR die Parametrisierung aus Pollack et al. (1994) verwendet,
fir langere Wellenlangen wird die Formel

A - 2 _—1
v =0.1 B 7.5
" <25O/Lm> e (75)

aus Hildebrand (1983) mit 5=1 benutzt (Beckwith und Sargent 1991). Damit sind al-
le notwendigen GroBen durch analytische Funktionen dargestellt und (7.3) kann durch
numerische Integration ausgewertet werden. Die Parameter des Modells wurden mit einer
Variante des Levenberg-Marquardt-Algorithmus optimiert (Numerical Recipes 2nd Edition,
Kapitel 15.5).

Das beste mit dieser Methode ermittelte Modell besitzt ein inneres Loch mit R;,=R, und
Rout=0.18AU und eine Temperaturverteilung mit 73=100K und ¢=0.51. Aus (7.5) ergibt
sich K1.3mm~0.019cm?g~! fiir die kombinierte Opazitat von Gas und Staub und damit eine
Gesamtmasse von 8.5 - 1073 M, oder mgus~8.5 - 1075My, fiir das kanonische Verhaltnis
von Gas zu Staub.
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LU L B Abbildung 7.1.: Entfaltete Hel-
1 ligkeitsverteilung der Beobachtung
mit SMA bei 1.3mm aus RI10.
Der Gasanteil der Scheibe be-
sitzt einen Radius von ~370AU,
die hier dargestellten Emissionen
des Staubs haben einen Radius

= of \ von ~160AU. Die GroBe ist bei
& ~4.4 . :
< mm-Wellenlangen daher vergleich-
Q bar mit HH 30, V4046 Sgr ist je-
e 0 doch mit F} 3mm~360mJy deutlich
[ heller.
_5—- -
. - . - . _5.

RA offset (arcsec)

K08 Diese Studie basiert auf Beobachtungen mit dem 30m IRAM Teleskop bei 100GHz,
150GHz, 230GHz und 270GHz mit einem Beam von ~12”. In diesen Daten konnten die
Ubergange 12CO (J=2-1) und (J=1-0), 3CO (J=2-1), HCN (J=3-2), CN (J=2-1), HCO*
(J=1-0) und (J=3-2) nachgewiesen werden. Unter der Voraussetzung, dass die Entfernung
72pc [sic] betragt (Torres et al. 2006), die mittlere Temperatur von Staub und Gas ~40K ist
(Jensen et al. 1996), fiir die Verhaltnisse n(CO)/n(Hy)~10"* und '2C/'3C~89 gilt und die
Ubergénge von 3CO optisch diinn sind, folgt aus dem Verhaltnis von '2CO (J=2-1)/13CO
(J=2-1) eine optische Tiefe von 7(12C0O)>45. Damit kann die Masse des Gasanteils der
Scheibe zu 4-1075 M, abgeschatzt werden. Dieser Wert ist eine untere Schranke, da CO in
kalten Bereichen auf Staubkérnern ausfriert und daher das Verhaltnis n(CO):n(Hz) deutlich
kleiner ausfallen kann und/oder 7(**CO)>1 gilt.

Unter der Voraussetzung, dass die Scheibe die gleiche Inklination von i~35° wie der Dop-
pelstern besitzt und die zentrale Masse 1.785M, betragt (Quast et al. 2000; Stempels
und Gahm 2004), wird aus dem Profil der CO-Rotationslinien ein duBerer Radius von
Roui~250AU fir den Gasanteil der Scheibe abgeleitet.

Die Masse des Staubs wird mit dem Fluss F{ g, ~770mJy und der Temperatur von ~40K
aus Jensen et al. (1996) zu 6 - 107°M,, abgeschatzt und der duBere Radius unter der
Annahme, dass die Staubkdrner wie schwarze Korper strahlen, mit R, =80AU angegeben.

R10 Ausgangspunkt dieser Untersuchung sind mit dem SMA beobachtete Visibilitaten
des Kontinuums bei 1.3mm und des Ubergangs (J=2-1) von 2CO, 3CO und C'®0, als
Abstand wird 73pc angenommen (Torres et al. 2008). Anpassung der Visibilitaten der
Rotationslinien an ein Scheibenmodell mit vier freien Parametern liefert fiir den duBeren
Radius R,,;=(370+30)AU, eine Inklination von 45, =(33°.440.3), einen Positionswinkel
von PA=(76°.4+0.5) und eine Systemgeschwindigkeit von vy ps=(2.9240.01)kms™!. Mit
den gleichen Voraussetzungen wie in KO8 und einer angenommenen Temperatur von 37K
ergibt sich 7(*2C0O)~26. Damit erhoht sich die Masse des Gasanteils auf ~3.3 - 1074 M.
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' ) ' " 2MASS
SAAO
% UKRT - A [um ] Fy [mJy]
e 1.25+0.12 942+ 20
4 8 1.65+0.13 1088 + 51
J 2.17+0.14 840 + 16
38406 405430
L 875402 204+ 34
= | / . 9.74+02  272+28
= A 105402 299+ 44
1154+ 0.3 387467
3 20.0 £ 0.4 737+ 160
347421 3154 4419
; 440 +£26 2042 + 111
{ 781 4+ 91 770 + 39
\J 1127+ 138 451 +20
1123410 415+ 42
N P 1375+ 15 359 + 36
1 10 100 1000

A [um]

Abbildung 7.2 und Tabelle 7.2: SED von V4046 Sgr. Die Daten stammen aus folgen-
den Quellen: 2MASS: Skrutskie et al. (2006), SAAO, UKIRT: Hutchinson et al. (1990),
UKT14/JCMT: Jensen et al. (1996), SMA: Rodriguez et al. (2010); Oberg et al. (2011),
IRS/SST: Spitzer Heritage Archive (SHA).

Die optische Tiefe von *CO kann mit 7(**C0)>0.4 abgeschitzt werden. Insgesamt er-
scheint die Scheibe fiir diesen Ubergang optisch diinn, da C!80 (J=2-1) nicht nachgewie-
sen werden kann. Die Kontinuumvisibilitdten der Staubkomponente bei 1.3mm wurden mit
einer elliptischen GauBfunktion angepasst, deren Abmessungen 1.10” x 0.93” bei einem
Positionswinkel von PA=(73°+5°) betragen. Die Ausdehnung der Helligkeitsverteilung
entlang der langsten Achse ist ~4.4” was einem Durchmesser von ~320AU bei der ange-
nommenen Entfernung von 73pc entspricht, s. Abbildung 7.1. Der gemessene Fluss von
Fi 3mm=(360436)mJy entspricht bei einer Opazitat von 1.15cm?g™! einer Staubmasse von
Maust~1.2 - 1074 M), also dem doppelten Wert aus K08, was mit einer unterschiedlichen
Opazitat erklart wird.

7.3. Beobachtungen

V4046 Sgr wurde im Optischen ausgiebig spektroskopisch untersucht und Emissionslinien,
Variabilitat und Existenz des SB2-Binarsterns nachgewiesen. Exzesse im Rontgenbereich,
UV und IR und die Beobachtung von Rotationsiibergéangen sind deutliche Marker fiir die
Existenz einer zirkumbinaren Scheibe, die durch Beobachtung bei 1.3mm mit SMA im
Kontinuum und Molekiillinien aufgelost werden konnte. Fiir diese Studie wurde V4046 Sgr
in zwei Kampagnen mit den VLT-Instrumenten NACO und VISIR beobachtet, um das
von der Scheibe gestreute Licht im NIR und die Reemission im MIR direkt nachzuweisen.
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Dariiberhinaus wurden nicht publizierte Beobachtungen mit IRS/SST im SHA gefunden
und reduziert, die den Spektralbereich 5...37um im MIR abdecken. Die in dieser Studie
verwendeten photometrischen Daten sind in Abbildung 7.2 zusammengefasst. Im Folgenden
werden die nicht publizierten Beobachtungen vorgestellt und besprochen.

7.3.1. IRS/SST

V4046 Sgr wurde am 19. April 2005 mit dem Spektrographen IRS/SST mit den Mo-
dulen ,Short-Low" [SL|, ,Short-High" [SH] und ,Long-High" [LH] im Bereich von
5...37um mit einer spektralen Aufldsung von A/AA~90 im ,Stare Mode" beobachtet
(AOR key: 11197440, Pl: Honda, M.). Die photometrischen Daten wurden dem Spitzer He-
ritage Archive (SHA) als , Level 2"-Datenprodukt der Standard-Pipeline S18.18.0 (PBCD)
entnommen. Randverzerrungen und eventuelle Offsets zwischen angrenzenden Bereichen
wurden mit selbst implementierten Routinen entfernt. Das resultierende Spektrum ist in
Abbildung 7.2 dargestellt und zeigt abgesehen vom Q-Band gute Ubereinstimmung mit
den von UKIRT aufgenommenen Fliissen im MIR. Die Form der Emissionsbande um 10um
entspricht den Ergebnissen aus Honda et al. (2006).

7.3.2. VISIR

Das Objekt wurde am 25. April, 26. April und 21. Mai 2011 mit VISIR im Bereich der Sili-
katbanden beobachtet [Programm ID: 087.C-0939(A)], in dem die Emissionen der Scheibe
dominieren, s. Abbildung 7.2. Insgesamt wurden dabei im Service Mode vier identische Se-
quenzen mit je 1.25h Dauer aus jeweils drei verketteten Observation Blocks (OB) durch-
gefiihrt, s. Abbildung 7.3. Alle Aufnahmen wurden mit einer Zerhackerdistanz von 10”
und einem Jitter von 1”7 durchgefiihrt. Bei jeder Sequenz wurde zu Anfang eine helle Re-
ferenz, dann das Zielobjekt und abschlieBend wieder die Referenz mit dem PAH2-Filter
[(11.25+0.59)um ] abgebildet. Dabei wurde V4046 Sgr im mittleren OB fiir jeweils 2160s
beobachtet, was sich effektiv zu einer Gesamtbelichtungszeit von 2.4h addiert. Als Refe-
renz fir die PSF wurde HD 168454 verwendet, ein Riese vom Spektraltyp K3 Illa an der
Position o = 18"20™59%.64354, § = —29°49'417.1659 (J2000), der mit einem Fluss von
~62Jy bei 12um mehr als zwei GroBenordnungen heller als das Zielobjekt ist (Beichman
et al. 1988). Durch den hohen Fluss kann in der minimalen Belichtungszeit fiir einen OB
von 60s ein hohes SNR erreicht und so die groBte systematische Fehlerquelle abgeschatzt
werden, die zeitliche Anderung des Seeing wahrend der Beobachtung.

Die Reduktion der Daten erfolgte mit selbst implementiertem IDL-Code und der Biblio-
thek photometry von D. Asmus, die das Zentrum der Quelle in jedem Teilbild bestimmt,
alle Beitrage aufaddiert und die Kalibration durchfihrt (Asmus et al. 2011). Das radia-
le Mittel der Flachenhelligkeit von Referenz- und Zielobjekt fiir die vier Sequenzen ist in
Abbildung 7.4 dargestellt. Die zeitliche Anderung des Seeing dominiert den Fehler der Be-
obachtung, wobei keine signifikante Abweichung von einer Punktquelle festgestellt werden
kann.
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Abbildung 7.3.: Die vier
Beobachtungssequenzen des
Programms  087.C-0939(A)
mit VISIR/VLT im Filter
PAH2, jede Zeile ist eine
komplette Sequenz aus drei
OBs, die direkt hintereinan-
der aufgenommen wurden.
Die Veranderung des Seeing
wahrend einer Sequenz ist an
der PSF-Referenz deutlich
erkennbar.

7.3.3. NACO

V4046 Sgr wurde in der Nacht vom 4. auf den 5. August 2011 mit NACO im Visitor Mo-
de mit der S27-Kamera im Ks-Filter unter Verwendung der beiden Lyot-Koronagraphen
mit jeweils 0.7” und 1.4” Durchmesser beobachtet [Programm ID: 087.C-0913(A)]. In
der verfigbaren halben Nacht vom lokalen Sonnenuntergang bis kurz nach Mitternacht
wurden insgesamt drei Sequenzen mit der Prozedur NACO_coro_obs_Stare durchgefiihrt
und dabei Bilder des Zielobjekts, einer Referenz und des Hintergrunds mit dem Koro-
nagraphen aufgenommen, s. Kapitel 3.3.1 fiir eine Beschreibung der Prozedur. Alle Se-
quenzen wurden mit Aa=Ad=40" Translation und einem Jitter von 20” zum Anfah-
ren des Hintergrunds durchgefiihrt. In den ersten beiden Sequenzen wurde der Detektor
mit Double_RdRstRd/HighDynamic (DRRR) im ,Cube Mode" betrieben, die dritte Se-
quenz wurde mit dem empfindlicheren Verfahren FowlerNsamp/HighSensitivity (FNS)
durchgefiihrt, in dem die Einzelbilder von IRACE gemittelt werden [NACO Handbuch P88,
S. 33]. Ein Uberblick der variierten Parameter findet sich in Tabelle 7.3. Als Referenz wur-
de HD 319364 verwendet, ein Stern mit vergleichbarer Spektralklasse K2 und Magnitude
mag,=(7".197 4 0.027), der sich in einem Winkelabstand von A¢~1.9° zum Zielobjekt
befindet. Die Reduktion der Daten erfolgte wie in Abschnitt 3.2 beschrieben mit selbst
implementierten IDL-Routinen.
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Abbildung 7.4.: Radial
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Da Zielobjekt und Referenz im K-Band eine fast identische Magnitude besitzen, sollte von
der Scheibe gestreutes Licht in der Differenz der Aufnahmen nachweisbar sein. Tatsachlich
ist in den Differenzbildern kein signifikantes Signal direkt feststellbar, daher wurde radi-
al gemittelt. Dazu wurde fiir jedes Bild die Mitte des Koronagraphen bestimmt und als
Zentrum fir die Bestimmung des Abstands aller Pixel verwendet. Durch Berechnung des
Mittelwerts der Pixelwerte fiir jeden radialen Bin wurde die Flachenhelligkeit als Funktion
des radialen Abstands fiir jeweils Ziel und Referenz bestimmt, die Fehler des Mittelwerts der
jeweiligen Stichproben ergeben sich aus Gleichung (5.11). Durch Subtraktion der radialen
Mittelwerte von Ziel und Referenz wurde der gestreute Anteil bestimmt, s. Abbildung 7.5.
Bei der ersten Sequenz ist nur im Bereich 0.3”...0.5” ein signifikantes Signal nachweisbar,
wahrend die beiden anderen Sequenzen im Abstand 0.7”...2.7” ein Signal oberhalb des
Rauschens zeigen. Diese Diskrepanz kann durch den hdheren Hintergrund kurz nach Son-
nenuntergang wahrend der ersten Sequenz und einer Uberbelichtung des Detektors durch
eine zu lange Belichtungszeit von DIT=60s fiir die kleine Lyot-Maske erklart werden, die
zu einem nicht korrigierbaren systematischen Fehler fiihrte. Die Uberschreitung der Linea-
ritatsgrenzen ist in Sequenz #0 an Residuen in Aufnahmen des Hintergrunds erkennbar,
die bei den anderen Sequenzen fehlen. Daher werden die in dieser Sequenz beobachteten
Daten im weiteren Verlauf der Studie nicht beriicksichtigt.

Die radialen Helligkeitsverteilungen der Sequenzen #1 und #2 sind vergleichbar, auch
wenn das Profil von Sequenz #1 bei ~17 starker abfallt und im weiteren Verlauf etwa
den halben Wert von Sequenz #2 besitzt. Bei genauer Betrachtung fallt in der doppelt-
logarithmischen Auftragung ein Knie bei ~2” auf, die Kurven andern dort die Steigung.
Durch Anpassung kann eine Erhéhung des Exponenten bei diesem Abstand nachgewiesen
werden, s. Abbildung 7.6.
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Abbildung 7.5.: Differenz der radial gemittelten Profile von Ziel und Referenz der drei
Beobachtungssequenzen mit NACO. Der Einbruch der Flachenhelligkeit in der ersten Se-
quenz ab ~0.5” kann auf einen systematischen Fehler durch Uberbelichtung des Detektors

zurlickgefiihrt werden.
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Abbildung 7.6.: Anpassung der Potenzfunktion B(r) = Byr® an die Sequenzen #1 und
#2 in den Intervallen [0.7,2]” und [2,3]”. In beiden Profilen dndert sich die Steigung bei
einem Abstand von r~2”, was als geometrischer Effekt der radialen Mittelung einer ovalen

Helligkeitsverteilung interpretiert werden kann, s. Abbildung 5.2 und 7.9.
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Sequenz # 0 1 2
Auslesemodus DRRR DRRR FNS
Lyotmaske 077 147 147
DIT [s] 60 90 2 x 120
NDIT 12 16 10
NDIT*DIT [s] 720 1440 2400

Tabelle 7.3.: Parameter der drei Beobachtungssequenzen mit NACO

7.4. Modell

Wie in Kapitel 5.3.1 wird eine einfache aufgeweitete Scheibe mit homogener Staubzu-
sammensetzung angenommen. Als Staub wird wieder eine Mischung aus astronomischem
Silikat und Graphit im Massenverhiltnis 5:3 mit einer auf das Intervall [apin, Gmax] be-
schrankten spharischen KorngroBenverteilung verwendet, s. Kapitel 2.2.3. Da der Abstand
zwischen den Komponenten des Binarsystems nur ~9R betragt, wurde fiir die Modellie-
rung des Strahlungstransports im Kontinuum ein schwarzer Kérper im Ursprung als Quelle
angesetzt. Mit den Ergebnissen der Untersuchung von Rotationslinien kann die Inklination
der Scheibe auf (33°.42+0.001) eingeschrankt werden (Rosenfeld et al. 2012) und wird in
dieser Modellierung als konstant behandelt. Das Modell besitzt daher sechs Parameter fiir
die Verteilung des Staubs in der Scheibe [Ri,, Rout, ¢, 3, hi0o, Maust), zZwei Parameter zur
Beschreibung der zentrale Quelle [T, L.| und drei Parameter fiir die KorngréBenverteilung
[@min, Gmax, d], also insgesamt 11 Freiheitsgrade.

7.5. Implementierung

Die erste Anpassung wurde mit SA und den photometrischen Daten durchgefiihrt, wie
in Kapitel 4.3 und 5.2.1 beschrieben. Der Parameterraum dieser Studie wurde dabei so
weit gefasst, dass ein breites Spektrum von protostellaren Scheiben um T-Tauri-Sterne
beriicksichtigt wird, s. Tabelle 7.4. Insbesondere wird die Existenz eines inneren Lochs
zugelassen, das bei Scheiben diesen Alters erwartet wird. Auch fir die gut bekannten
Eigenschaften L, und T, der Sterne wurde ein weites Parameterintervall gewahlt, da
das erste Maximum der SED bei ~1.7um im H-Band liegt. Dies deutet auf Beitrage von
Material in der Nahe der Quellen hin, das in diesem Modell nicht explizit enthalten ist.
Es wurden 32 Markow-Ketten von zufalligen Startpunkten fiir ~1000 akzeptierte Schritte
propagiert und dabei insgesamt 2100000 SEDs berechnet. Der beste Parametersatz dieser
ersten Optimierung ist als Modell A in Abbildung 7.7 dargestellt und stellt einen guten
Kompromiss fiir die photometrischen Daten dar.

Berechnet man Streubilder im Ks-Band von Modell A und benachbarten Parametersat-
zen, so sind die Abweichungen von den mit NACO beobachteten Profilen signifikant, s.
Abbildung 7.8. Die aus den Streubilder berechneten radialen Helligkeiten besitzen jedoch
wie die Beobachtungsdaten ein Knie. Dieses Merkmal kann als geometrisches Artefakt der
Mittelung einer ovalen Helligkeitsverteilung tiber konzentrische Kreisringe verstanden wer-
den und ist ein Hinweis, dass ein Signal von einer geneigten Scheibe detektiert wurde, s.
Abbildung 5.2.
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Parameter Min Max

o 2.0 3.0

6 1.0 2.0

Ry, [AU] 0.001 50
Rouw [AU] 20 500
hioo [AU] 5 20
Maust [Mo] 1-1076 2.1072
T [K] 3000 5000
L, [Lo) 0.1 2.5

Amin [pm]  0.001 1.0
Gmax [um]  0.125 65536
d 3.0 4.0
i°] 33.4;

Tabelle 7.4.: Parameterraum fiir diese Studie, die Staubmasse mg,s; und der maximale
Kornradius an,.x wurden logarithmisch behandelt.

Es wurde daher eine zweite Anpassung unter Beriicksichtigung des radialen Helligkeitspro-
fils aus Sequenz #2 mit gestufter Optimierung unternommen, da diese Sequenz die langs-
te Integrationszeit und das beste SNR besitzt. Es wurden dazu 16 Markow-Ketten von
Startpunkten aus der Umgebung von Modell A gestartet und fiir ~500 akzeptierte Schrit-
te propagiert. In jedem Schritt wurde zunichst die SED simuliert und xZgp nach (5.5)
berechnet. Nach erfolgreicher MH-Entscheidung wurde ein Streubild erzeugt, daraus das
radiale Helligkeitsprofil abgeleitet und 2, mit (5.10) bestimmt. Photometrie und NIR-
Profil wurden identisch gewichtet, da der Kontrast A2 /x? vergleichbar ist. Das Modell
mit dem geringsten 2.1 = X2gp + X2 ist in Abbildung 7.7 als Modell B dargestellt.

7.6. Ergebnisse

Die Ergebnisse der Anpassung sind in Abbildung 7.7 zusammen mit einer tabellarischen
Ubersicht der Parameter von Modell A und B dargestellt. Fiir Modell A wurden mit der
in Kapitel 4.3.5 beschriebenen Methode lokale Fehlerintervalle mit Ax2, . = 0.5 - X% gpp
bestimmt. Vergleich mit Tabelle 7.5 zeigt, dass diese Konfidenzintervalle mit den Angaben
der drei Vorgangerstudien JM97, KO8 und R10 vereinbar sind.

Die Ubereinstimmung von Vorhersage und Beobachtung ist bei Modell A iiber einen weiten
Spektralbereich gut. Allerdings gibt es signifikante Differenzen im NIR und MIR zwischen
1...10pum, die auf eine systematischen Abweichung zwischen Modell und Realitat deuten.
Eine offensichtliche Vereinfachung ist die Verwendung eines schwarzen Korpers um zwei
Protosterne mit verschiedener effektiver Temperatur und Leuchtkraft zu beschreiben, s.
Tabelle 7.1. Das Maximum der SED im NIR bei ~1.7um deutet auf Beitrage von Material
hin, das im hier verwendeten Ansatz unberiicksichtigt bleibt.

Die Beobachtungen mit VISIR zeigen, dass V4046 Sgr im N-Band nicht von einer Punkt-
quelle unterscheidbar ist, s. Abbildung 7.3 und 7.4. Da bei dieser Wellenldnge die Scheibe
deutlich heller als die zentrale Quelle ist, kann man diese Beobachtung als obere Schranke
fir den Radius des Innenrands interpretieren. Die zirkumbinare Scheibe besitzt demnach
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kein ausgedehntes inneres Loch, da sonst eine VergroBerung der Helligkeitsverteilung ge-
geniiber der PSF-Referenz nachweisbar sein sollte. Diese Folgerung ist mit den Ergebnisse
der Anpassung an die photometrischen Daten kompatibel, da das Konfidenzintervall von
Modell A mit R;,<0.35AU~b5mas geniigend kleine Werte fiir den Innenradius ergibt.

Im Gegensatz zu den aufgelosten Beobachtungen im MIR sind die Ergebnisse der Kam-
pagne mit NACO nicht vereinbar mit den Vorhersagen von Modell A, s. Abbildung 7.8.
Es wurde daher eine zweite Anpassung mit gestufter Optimierung unter Beriicksichtigung
der SED und der radialen Helligkeitsverteilung von Sequenz #2 durchgefiihrt. Das resul-
tierende Modell B zeigt eine etwas schlechtere Ubereinstimmung mit der SED und besitzt
insbesondere bei mm-Wellenlingen einen zu steilen Spektralindex. Die Ubereinstimmung
mit dem Profil aus Sequenz #2 ist jedoch ausgezeichnet und es gibt auch Uberschneidun-
gen mit den inneren Werten der Sequenz #0, die aber nicht in die Bewertung der Modelle
eingeflossen sind. Die wesentlichen Unterschiede zwischen beiden Parametersatzen liegen
im duBeren Radius R,, und der Staubmasse mg.s. Dabei muss bedacht werden, dass
die Ausdehnung der Scheibe prinzipiell schwer einzuschranken ist und die Staubmasse von
Modell B am Rand des Konfidenzintervalls von Modell A liegt.

7.7. Diskussion

Die bisherigen Studien zur zirkumbinaren Scheibe von V4046 Sgr basieren entweder auf
einem sehr einfachen Modell [JM97] oder konzentrieren sich auf die Gaskomponente und
molekulare Rotationsiibergange [K08,R10,0Oberg et al. (2011); Rosenfeld et al. (2012)]. In
neueren Studien werden Abmessung und Masse der Staubscheibe als sekundares Ergebnis
diskutiert oder nicht erwahnt, s. Abschnitt 7.2 und Tabelle 7.5 fiir eine Zusammenfassung
der publizierten Vorarbeiten und Werte.

Die vorliegende Studie ist daher der erste Versuch einer selbst-konsistenten Modellierung
von V4046 Sgr mit dem Modell einer aufgeweiteten Scheibe um verfiigbare Beobach-
tungen im Kontinuum zu erklaren, insbesondere der Photometrie vom Optischen bis zu
mm-Wellenlangen und neuen aufgelosten Beobachtungen mit NACO und VISIR im NIR
und MIR.

Anpassung der SED mit SA liefert den Parametersatz A und ein lokales Konfidenzintervall,
dass die Ergebnisse fritherer Studien umfasst. Das Konfidenzintervall schopft dabei die vor-
gegebenen Intervalle fiir «, 8 und hygg beinahe aus. Dies kann mit der geringen Inklination
der Scheibe erklart werden, da die vertikale Geometrie in Aufsicht schlecht eingeschrankt
werden kann, s. Abbildung 7.9.

Auch wenn die SED gut reproduziert werden kann, verbleiben einige signifikante Diskre-
panzen, die auf eine vereinfachte Beschreibung der Quellen des Systems zuriickzufiihren
sind. Fir eine realistische Beschreibung sind zusatzliche hochauflésende Beobachtungen
notwendig, um diese dynamische Zone besser einschranken zu kénnen. Dafiir bieten sich
Visibilitdten im NIR und MIR mit dem VLTI und (sub)mm-Wellenlangen mit ALMA an.
Der kleine Innenradius, und damit das Fehlen eines inneren Lochs, bei aktiver Akkretion
in einer Scheibe mit einem Alter von > 10Myr ist nicht mit der gangigen Vorstellung der
Evolution protoplanetarer Scheiben vereinbar. Ein moglicher Ansatz zur Erklarung dieser
Diskrepanz ist eine fehlerhafte Schatzung des Alters durch falsche Zuordnung zur 3-Pic-
Bewegungsgruppe, doch wiirde damit auch die Entfernung in Frage gestellt.
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Parameter JM97 K08 RI10
Ry [AU] 0.18

Rous [AU] 100, >80 160
Maust [107°Mg] 85 6 12

Tabelle 7.5.: Parameter der Staubscheibe aus drei Vorgangerstudien. Die Werte von JM97
basieren auf der Anpassung eines Modells an die SED, wahrend K08 und R10 Masse und
AuBenradius der Staubscheibe direkt aus Beobachtungen ableiten.

0.1

10} | | , 'g\;;;; Parameter A B
a 2.897011 287
3 142702 156
b p 1.47 1.31
Rin [AU] 0074928 011
= "'5?}\ Roy [AU] 61132 274.3
< h1go [AU] 144735 196
T T e [107°Mg] 27458 44
f Tor [K] 42507490 4100
LN 4 L. [Lo] 0.571018 054
— 0.0087007 0,072
o [11m] 1251923 419
d 3461036 319
- - L il°] 33.4; 33.4;
10 100 1000
A [pm]

Abbildung 7.7 und Tabelle 7.6: Parameter des besten Modells aus der Anpassung der SED

(A) und der SED zusammen mit dem radialen Helligkeitsprofil aus Sequenz #2 (B) an

Fehlerintervall von Modell A.

das Modell der aufgeweiteten Scheibe. Die Konfidenzintervalle wurden mit der Metho-

de aus Abschnitt 4.3.5 bestimmt, Modell B liegt mit Ausnahme von R, und mgqus im

Es kann abschlieBend festgestellt werden, dass V4046 Sgr zufriedenstellend mit einer auf-
geweiteten Scheibe ohne inneres Loch beschrieben werden kann und die Masse des Staubs
Maust €rscheint vergleichbar zu HH 30. Das Objekt ist daher wegen seiner Nahe und In-
klination ein lohnenswertes Ziel fir die Untersuchung der Struktur einer zirkumbinaren

Scheibe mit Observatorien wie HST, ALMA und JWST.

105



10 |

—_
T

B, [mJy/arcsecz]

b
-

0.01

1
1
r [arcsec]

Abbildung 7.8.: Vergleich der radialen Helligkeitsverteilung zwischen den drei Beobach-
tungssequenzen und der Profile fir Modell A und B. Das an die SED angepasste Modell

A kann das beobachtete radiale Helligkeitsprofil im NIR nicht reproduzieren.

Abbildung 7.9.: Streubild von Mo-
dell B im K-Band ohne den Beitrag

der zentralen Quelle. Die Inklinati-
on von 7 = 33°.4 fuhrt zu einer ova-

len Form der Isophoten.

1"
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8. DoAr 33

Wie in Kapitel 1.3 besprochen, durchlaufen protoplanetare Scheiben eine Entwicklung, bei
der sich die Scheiben mit einer Halbwertszeit von einigen Myr durch Akkretion von Staub
und Gas auf den Stern, Planetenbildung und Photoevaporation auflésen. Ein wichtiger
Schritt in dieser Evolution ist das Verklumpen der primordialen Staubteilchen des ISM zu
groBeren Aggregaten und damit verbunden, das Entkoppeln vom turbulenten Gasstrom
und Absinken zur Mittelebene der Scheibe in Richtung des lokalen Gravitationsgradienten.
Diese Prozesse konnen durch Modelle nachvollzogen werden, direkte Beobachtungen sind
wegen des Fehlens von Instrumenten mit hinreichender Auflosung bisher nicht moglich. Es
gibt jedoch mehrere indirekte Marker fiir Wachstum und Absenken des Staubs, wie die
Chromatizitat im NIR und Reduktion der Skalenhohe h, des Exponenten der Aufweitung 3
und des Spektralindex der Opazitat (§,,,. Die meisten dieser Eigenschaften lassen sich nur
mit aufgelosten Beobachtungen effektiv einschranken, doch die Photometrie kann Hinweise
liefern, insbesondere mit dem Spektralindex bei mm-Wellenlangen S, und einer Vermin-
derung des Flusses im MIR durch reduziertes Flaring. In dieser Studie wird ein Objekt,
dessen SED solche Hinweise auf den Prozess der Koagulation und Sedimentation enthalt
mit einer Erweiterung des einfachen Scheibenmodells untersucht. Dieses Kapitel basiert
auf der Publikation Liu et al. (2012).

8.1. Uberblick

Das Objekt wurde bei zwei unabhangigen Durchmusterungen nach Ha-Quellen entdeckt
und als DoAr 33 bzw. WSB 53 katalogisiert (Dolidze und Arakelyan 1959; Wilking et al.
1987) und befindet sich an den Koordinaten a=16"27m39%, §= — 23°58'18"”.3 (J2000)
nordostlich der Dunkelwolke L1688, die mit einer Entfernung von (120+5)pc zum nahege-
legenen aktiven Sternentstehungsgebiet p Ophiuchus gehort (Wilking et al. 2005; Loinard
et al. 2008). Ein Survey dieser Region mit dem Rontgensatelliten Einstein identifizierte das
Objekt als ROX 30! (Montmerle et al. 1983), dessen optisches Gegenstiick ROXs 30C mit
dem ESO 1.5m Teleskop in La Silla beobachtet und mit einer Aquivalenzbreite der Ha-
Linie von 14.3A und dem Nachweis der Li-Absorptionslinie bei 6707A als YSO identifiziert
wurde (Bouvier und Appenzeller 1992). Mit IRAM konnte der Exzess im Kontinuum bei
1.3mm nachgewiesen und aus dem Fluss eine erste Abschitzung von ~6 - 1073 M, fiir
die Masse der Scheibe abgeleitet werden (Andre und Montmerle 1994; Nirnberger et al.
1998). Die kanonische Klassifizierung des Objekts nach Lada (1987) ist nicht eindeutig.
Zunachst wurde DoAr 33 als mégliches Objekt der Klasse Il betrachtet (Bouvier und Ap-
penzeller 1992) und mit den photometrischen Daten von IRAC und MIPS in der Studie von
Cieza et al. (2010) als Ubergangsobjekt zwischen Klasse Il und Il eingeordnet. Korrekter

'Rho Ophiuchus X-ray source
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erscheint die Klassifikation als YSO der Klasse Il mit einer ungewodhnlichen Abflachung
der SED um 70um (Evans et al. 2009b). Sedimentation und Koagulation von Staub in
der zirkumstellaren Scheibe kann den Fluss und Spektralindex im MIR auf die beobachtete
Weise absenken (Weidenschilling 1997; Dullemond und Dominik 2004; Furlan et al. 2005,
2006), daher ist DoAr 33 ein guter Kandidat um diesen Prozess nachzuweisen.

8.2. Beobachtungen

DoAr 33 wurde bisher nur photometrisch untersucht, die Fliisse sind in Tabelle 8.1 zusam-
mengefasst. In den folgenden Abschnitten werden die hier verwendeten Beobachtungen
kurz diskutiert.

8.2.1. Hydra/WIYN

In der Nacht vom 5. auf den 6. Mai 1999 wurde ein Spektrum von DoAr 33 und 138 weiteren
Objekten im Wellenlangenbereich von 582nm bis 870nm mit einer Integrationszeit von 600s
und einer Auflésung von A/AA=2500 mit dem Hydra-Spektrometer auf dem 3.5m WIYN-
Teleskop aufgenommen (Wilking et al. 2005). Fiir die Studie werden die zwei angegebenen
Magnituden im R- und I-band, mag;=12".02 und magr=13".24, verwendet. Aus dem
Spektrum wurde fiir DoAr 33 ein Spektraltyp von K5.5 abgeleitet.

8.2.2. IRAC/SST und MIPS/SST

DoAr 33 wurde im Rahmen der Durchmusterung ,, From Molecular Cores to Planet Forming
Disks" oder kurz ,,c2d" (Evans et al. 2003) von Sternentstehungsgebieten mit IRAC/SST
und MIPS/SST beobachtet (Evans et al. 2009b; Cieza et al. 2010). Wahrend alle Werte
von IRAC und MIPS bei 24um innerhalb der Fehlergrenzen (ibereinstimmen, gibt Cieza
et al. (2010) eine obere Schranke fiir den von MIPS bei 70pzm beobachteten Fluss an, da
das SNR<5¢ ist. Dieser MeBpunkt ist von besonderer Bedeutung und wird im Rahmen der
Modellierung diskutiert.

8.2.3. WISE

Der Wide-Field Infrared Survey Explorer hat den gesamten Himmel in vier spektralen
Fenstern W1.. .4 bei 3.4um, 4.6pum, 11.6pm und 22.1um mit einer Auflésung von jeweils
67.1,6”.4,6”.5 und 12" kartiert (Wright et al. 2010). Firr diese Studie werden die zwei
Magnituden (5™.526 £+ 0.018) und (3™.862 =+ 0.036) fiir DoAr 33 in den Kanalen W3 und
W4 aus dem WISE All Sky Data Release 2012 verwendet. Die Umrechnung erfolgt tber

F=F{.10704m (8.1)

mit Fy?) = (31.674 + 0.450)Jy und F\" = (8.363 = 0.124)Jy. Der Fehler berechnet sich
aus

2
AF = J (?) AF2 4+ (0.4In10 - F)> Am? (8.2)
0
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L ' Wi A [pm] Ey [mJy]
e 0.7+£021 148+0.2
ips 0.9+0.22 41.0+0.4
SCUBA 1.254+0.12 180 +9.6
toate El % ATCA 1.65+0.13 330 £ 20
2.17+£0.14 350 & 18
01| {1 355+038 210+19
4.49+£051 170+ 16
573+£0.71 190 & 16
5 7.87 £1.45 220+ 16
o 11.6+5 195 + 4
221+3 23949
237427 210422
0oLt 1 714+95 230+ 72 [<196]
1 850+£50 7949
;] 12604130 40410
1 3300£60 3.7+0.3
T T T ow
A [pm]

Abbildung 8.1 und Tabelle 8.1: SED von DoAr 33 aufgenommen mit WIYN (Wilking et al.
2005), 2MASS, IRAC/SST und MIPS/SST (Evans et al. 2009b; Cieza et al. 2010), WISE
(WISE All Sky Data Realease 2012), SCUBA (Andrews und Williams 2007), IRAM (Andre
und Montmerle 1994) und ATCA (Ricci et al. 2010).

8.3. Modell

Fir die Heizung kommt neben dem Protostern prinzipiell auch Dissipation in der Scheibe
in Frage, deren Leuchtkraft mit der Akkretionsrate und Potentialdifferenz zwischen dem
Innenrand der Scheibe R;, und dem Radius des Protosterns R, gemaB

1 1
Lacc ~ M* - i acc
¢ (R* Rm) "

approximiert werden kann (Gullbring et al. 1998). Setzt man konkret R,=2.12R,, Ri,~5R.,
M,=1.44Mg, und 11,..=2.52 - 1071°M, /yr (Ricci et al. 2010; Cieza et al. 2010) in (8.3)
ein, dann ergibt sich L,..~0.0043Ls oder ~0.3% der Leuchtkraft eines Protosterns mit
~1.5Mg. Da effektiv weniger als die Halfte dieser Leuchtkraft zur Heizung der Scheibe
beitragt (Calvet und Gullbring 1998) kann dieser Beitrag in guter Naherung vernachlasssigt
werden.

Aus dem von Wilking et al. (2005) bestimmten Spektraltyp K5.5 lasst sich eine effektive
Temperatur von T,5~4250K ableiten (Kenyon und Hartmann 1995). In dieser Studie wird
daher fir die Charakterisierung des Protosterns nur die Leuchtkraft L, als freier Parameter
betrachtet. Das Sternspektrum wurde der NextGen-Datenbank fiir Sternatmospharen unter
der Annahme solarer Haufigkeit der Elemente und log g=3.5 entnommen (Hauschildt et al.
1999).

(8.3)
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Abbildung 8.2.: Schnitt der Dichteverteilung durch die rz-Ebene mit und ohne Sedimen-
tation /Koagulation.

Analog zu den anderen Studien in dieser Arbeit wird fir die chemische Zusammensetzung
eine Mischung aus astronomischem Silikat und Graphit im Verhaltnis 5:3 angenommen und
aus den Brechungsindizes mit Mie-Theorie die optischen Eigenschaften fiir eine gegebene
KorngroBenverteilung berechnet, s. Kapitel B.2.

Fir die Beschreibung von Staubwachstum und Sedimentation wird hier die Parametrisie-
rung aus D'Alessio et al. (2006) und Sauter und Wolf (2011) verwendet. Die Grundidee
ist die Uberlagerung zweier aufgeweiteter Scheiben, die mit Ausnahme der Skalenhéhe und
Staubkornpopulation in allen Eigenschaften (ibereinstimmen, und die Verschiebung von
Masse zwischen diesen Schichten iiber einen Parameter, der den Fortschritt der Koagulati-
on beschreibt. Um die Beschreibung zu vereinfachen wird fiir beide KorngroBenverteilungen
Gmin=5nm und d=3.5 angenommen und fiir die kleinen Korner a,,,,=250nm gesetzt, also
die Verteilung aus MRN77 (ibernommen. Der maximale Kornradius a,,., der groBen Kor-
ner ist dann der einzige freie Parameter zur Differenzierung der optischen Eigenschaften
beider Populationen. Fiir die radiale und azimuthale Abhangigkeit der Dichte gilt fiir beide
Populationen unverandert (5.16)

o 22
px(R, z) ~ R~ exp [—thj (8.4)
mit x € {small, large} und auch die Skalenhéhen sind analog zu (5.17) gegeben durch
R B
hy = hiox | =) - .
(B) = oo, <1OOAU> (8.5)

Die Sedimentation der groBen Korner wird in der gesamten Scheibe als proportional zur
Skalenhohe der kleinen Korner angenommen, also

hsma
Hratio = L (86)

)
hlarge
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Parameter I [l [l v V Bao Min  Max

L, [Lo) 1.0 12 14 15 12 0.02 08 20
Rin [AU] 01 01 02 1.0 03 01Rye 001 50
Rout [AU] 200 300 400 350 300 2.0 50 500
Maust [107°Mg] 5 10 50 25 50  0.lmguso 1 500
oY 155 200 25 27 20 0.005 1.0 28
3 1.05 110 120 115 1.05  0.005 1.0 13
hioo [AU] 8.00 10.0 150 100 7.0 0.25 50 20.0
H.atio 100 12.0 80 10.0 140 0.25 50 15.0
€ 0.1 0.01 0.001 0.005 0.001  0.le 0 1

max 1] 1000 512 1000 1000 800 1.0 250 2000
i[°] 60 45 30 60 50 1.0 10 80

Tabelle 8.2.: Startpunkte der Ketten, initiale Schrittweiten 3, und Intervalle des unter-
suchten Parameterraums, Riy, o, Maust,0 and €y bezeichnen die jeweiligen Startwerte.

wobei die relative Sedimentationshéhe H.,.i,>1 die Entmischung der beiden Schichten
parametrisiert, die durch das Wechselspiel von Gravitation und Turbulenz bestimmt ist
(Dullemond und Dominik 2004). Im Folgenden wird die Sedimentationshdhe h;0g jarge durch
H,atio ersetzt und es wird vereinfachend higo:=h19osman geschrieben.

Um die Abreicherung der Population kleiner Korner zu beschreiben, betrachtet man das

Massenverhaltnis von Gas zu Staub (g1, das ausgehend vom kanonischen Wert (g =
0.01 im interstellarem Medium durch Wachstum der Koérner abnimmt. Mit dem Verhaltnis

CISM

kann der Fortschritt dieses Prozesses beschrieben werden. Da die Population der kleinen
Korner im Laufe der Entwicklung abnimmt wird mit zunehmender Koagulation (gy.n und
damit auch e kleiner. Fiir das entsprechende Verhaltnis von Staub- zu Gasmasse in der
sedimentierten Population groBer Korner gilt ndherungsweise

Clarge [H(\/ﬂ—g (1—6)‘|, (8.8)

Cism

wobei hier § = 0.1 angenommen wird, s. Appendix in D'Alessio et al. (2006) fiir die Ablei-
tung dieser Gleichung. Somit kann der Massentransfer zwischen den Populationen, also die
Koagulation, mit dem Parameter ¢<1 beschrieben werden. Der Fall der kanonischen aufge-
weiteten Scheibe mit homogener Staubkornverteilung ergibt sich im Grenzfall H,.0, €e—1
und gleichem maximalen Radius a,,.x fir beide Kornpopulationen. Das Modell verfiigt da-
her mit den sieben Parametern fiir die raumliche Verteilung [Rin, Rout, @, 3, Moo, Hratio,
€], der Staubmasse [mqyst], der Leuchtkraft des Protosterns [L.], dem maximalen Kornra-
dius der groBen Korner [amax] und der Inklination des Beobachters [i] iiber insgesamt 11
Parameter.
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model A
-
Parameter A B C
L, [Lo)] 1.20 1.22 1.25
| Rin [AU] 0.083 0.20 0.33
Ll | Rouw [AU] 334 447 209
: A Mgust [Ms] 8-107° 1.9-107* 3.3-107*
oY 1.42 1.95 2.05
- & 1.04 1.16 1.03
- higo [AU] 5.66 10.93 7.13
Hiatio 1.00 6.24 11.4
001 | 1 € 1.00 0.005 0.001
-’ Umax [pm] 892 1024 1176
i [°] 59 71 39
Y2 112 74 103
) 10 100 1000
A [um]

Abbildung 8.3 und Tabelle 8.3: Vergleich der synthetischen SEDs der Modelle A bis C mit
der Beobachtung im betrachteten Wellenlangenbereich von 1um bis 3mm. Modell A ist
das Ergebnis der ersten Optimierung fiir den Grenzfall homogener KorngroBenverteilung,
wahrend fiir Modell B und C alle Parameter frei variiert wurden.

8.4. Implementierung

Die Beobachtungsdaten wurden mit SA an das im vorigen Abschnitt vorgestellte Modell
angepasst, unter Beriicksichtigung von Sedimentation und Koagulation mit zwei Schichten
und fir den homogenen Grenzfall mit H,.;;,=¢=1. Fiir beide Szenarien wurden von fiinf
Startpunkten jeweils drei Markow-Ketten mit verschiedenen Saaten fiir den Zufallsgene-
rator gestartet und innerhalb des in Tabelle 8.2 aufgefiihrten Bereichs propagiert. Fiir die
Berechnung der Fliisse wurde eine Entfernung von 125pc und eine Vordergrundextinktion
von Ay=4.8 mit Ry=3.1 angenommen. Die simulierten Werte wurden mit der Extinkti-
onskurve von Cardelli et al. (1989) korrigiert, um den Vergleich mit Beobachtungsdaten
auch fir A<5um zu erméglichen (Evans et al. 2009b). Fir die Berechnung von xZnp, wur-
den nur die signifikant detektierten Flisse verwendet, also die obere Schranke bei 70um
von Cieza et al. (2010) ausgeschlossen.

Die individuellen Markow-Ketten liefen mit dem in Kapitel 4.3.3 beschriebenen Abbruch-
kriterium fiir jeweils einige hundert akzeptierte Schritte. Modell A ist das beste Modell
aus der Anpassung an die homogene KorngroBenverteilung und Modell B entsprechend aus
dem zweiten Lauf, bei dem alle elf Parameter unter Einbeziehung von Sedimentation und
Koagulation variiert wurden. Da ohne erneute Beobachtung des Objekts keine Moglichkeit
besteht die Validitat der Detektion aus Evans et al. (2009b) oder der oberen Grenze von
Cieza et al. (2010) fir MIPS bei 70um zu iberprifen, wurde aus den Modellen mit nied-
rigem X3gp das Modell C unter dem Gesichtspunkt eines moglichst niedrigen Flusses fir
diese Wellenlange ausgewahlt. Die beiden Modelle B und C stellen also fiir das jeweilige
Szenario den besten gefunden Kompromiss dar.
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o T e e Abbildung 8.4.: Optische Tie-
1OO§ > A3 fe fir A = 1.3mm ent
lang der z-Achse als Funkti-
on des zylindrischen Abstands

I
/
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: vom Zentrum. Die Scheibe
T C ist daher fiir Modell B bis
1 I R~5AU und fiir Modell C bis
R~30AU selbst bei Aufsicht
optisch dicht.
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8.5. Ergebnisse

Alle drei Modelle besitzen eine vergleichbare Leuchtkraft mit L,~1.2 und einen kleinen
Innenradius von R;,~1...5R,, mit dem Sublimationsradius Rg,,~0.07AU, der sich aus
der Leuchtkraft und einer angenommenen Sublimationstemperatur des Staubs von ~1500K
ergibt. Der maximale Kornradius liegt bei allen Modellen mit a,,,x~1mm nicht weit entfernt
von den Anfangspunkten der Markow-Ketten, was zumindest fiir Modell B und C geniigt,
um den Spektralindex im mm-Bereich befriedigend zu erklaren. Die Schwankungen beim
duBeren Radius von R,,~200...400AU sind nicht tberraschend, da dieser Parameter
insgesamt schwer zu beschranken ist. Die Streuung bei der Staubmasse um den Faktor
4 bei sonst identischen Staubeigenschaften ist hingegen nicht sofort einsichtig und kann
auf optische Tiefeneffekte zuriickgefiihrt werden, s. Abbildung 8.4. Die Inklinationen der
Modelle schwanken in einem relativ groBen Bereich um ~60°, wobei mit hoher Sicherheit
der Fall 1>80° ausgeschlossen werden kann. Die Sicht auf den inneren Teil der Scheibe ist
daher frei und das spektrale Merkmal von Silikat bei 10um sollte in Emission beobachtet
werden konnen.

Der Parametersatz A zeigt mit S~1, higo~6AU und p~0.4 deutlich geringere Werte als
fur typische Scheiben um CTTS erwartet wird, also 521.2, h19o>10AU und p=>1, (Wei-
denschilling 1977; Hartmann et al. 1998; Wolf et al. 2003; Walker et al. 2004; Sauter et al.
2009; Madlener et al. 2012). Der fir Modell A gefundene Exponent der Flachendichte ist
konsistent mit einer Studie von DoAr 25, die mit einer homogenen Staubverteilung einen
Wert von p=0.34 erhalt (Andrews et al. 2008). Auch die Parameter 3 und hjq liegen in
einem Wertebereich, der im Vergleich zu einem typischen CTTS reduziertes Flaring und
damit weniger Abstrahlung im MIR erwarten lasst. Betrachtet man die Datenpunkte von
MIPS bei 70um, so ist die Abweichung zur Detektion von Evans et al. (2009b) und der
oberen Schranke aus Cieza et al. (2010) immer noch signifikant und auch der spektrale
Index im mm-Bereich ist etwas steiler als die Beobachtung.

Die Modelle B und C zeigen eine deutlich bessere Ubereinstimmung bei langeren Wel-
lenlangen, insbesondere bei 70um, wobei Modell B etwas besser angepasst ist. Modell B
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zeigt einen Fortschritt in der Entwicklung der Scheibe, weil das Flaring mit hA9o~11AU
und 5~1.2 an der unteren Grenze fiir typische Scheiben um CTTS liegt und mit H,a40~6
und e~0.005 das Absetzen und Wachstum des Staubs deutlich sind. Da der Parametersatz
C mit Haio~11, €~0.001 und hi9o~T7AU einen starkeren Fortschritt vorhersagt und die
synthetisierten Flisse im MIR insgesamt etwas unter der Beobachtung liegen, konnen die
Werte von Modell C als obere Abschatzung fiir den Fortschritt der Sedimentierung und
Koagulation verstanden werden. Beim Exponenten der Flachendichte kann das erweiterte
Modell die Beobachtung mit Werten von p=>0.8 erklaren, was deutlich ndher am erwarteten
Wert liegt als die Vorhersage von Modell A.

8.6. Diskussion

Die Studie zeigt, dass eine Erweiterung des einfachen Scheibenmodells mit zwei Phasen
verschiedener KorngroBe die Beobachtungen mit verbesserter Konfidenz und plausiblen
Parametern fiir die Dichteverteilung erklaren kann. Vor allem der geringe Fluss bei 70um ist
mit einer homogenen Staubverteilung nicht nachvollziehbar. Die bessere Ubereinstimmung
des erweiterten Modells stellt daher einen Hinweis auf Sedimentation und Koagulation in der
Scheibe von DoAr 33 dar. Auch wenn dieses Ergebniss den verfolgten Ansatz bekréaftigt soll
nicht unterschlagen werden, dass es alternative Erklarungen fiir den beobachteten Verlauf
der SED gibt. In dem von Dullemond und Dominik (2004) eingefiihrten Modell fiihrt
Selbstabschattung der Scheibe durch einen aufgebauschten inneren Rand zu einem starken
Abfall des Flusses im MIR und FIR. Dieser Ansatz wurde eingefiihrt um die SED von einer
Gruppe von Herbig Ae/Be-Sternen zu erkléren, die einen dhnlichen Verlauf wie DoAr 33
besitzen. Durch die Abschattung konnen Bereiche hinter dem inneren Rand nicht mehr
direkt von der zentralen Quelle geheizt werden, was das Flaring weiter reduziert und damit
zu einem Abfall des im MIR und FIR abgestrahlten Flusses fiihrt. Weil das hier betrachtete
Objekt ein CTTS mit einer geringen Akkretionsrate von 7i,..~3 - 1071°M, /yr ist, sollte
die Aufbauschung des inneren Randes jedoch weniger ausgepragt als bei HAe/Be-Sternen
sein. Dariiber hinaus miisste wegen der Inklination von DoAr 33 bei starker Abweichung
von der hier angenommen flachen Staubverteilung am Innenrand ein Exzess im NIR und
nahem MIR beobachtbar sein, der jedoch nicht vorliegt. Eine Erweiterung des Modells
erscheint daher als verfriiht und sollte erst im Anschluss an die Beobachtung von DoAr 33
mit hochauflésenden Instrumenten wie ALMA erfolgen.
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A. Ubersetzung

116

Nullam rem e nihilo gigni divinitus umquam.
Quippe ita formido mortalis continet omnis,
quod multa in terris fieri caeloque tuentur,
quorum operum causas nulla ratione videre
possunt ac fieri divino numine rentur.

Quas ob res ubi viderimus nil posse creari de
nihilo, tum quod sequimur iam rectius inde
perspiciemus, et unde queat res quaeque creari
et quo quaeque modo fiant opera sine divom.

Titus Lucretius Carus
De rerum natura, Liber |

Keine Sache wurde jemals aus dem Nichts
gottlich erschaffen. Denn die Furcht besitzt nur
Macht tber die Sterblichen, weil sie fiir die
vielen Erscheinungen auf der Erde und am
Himmel keinen wirkenden Grund erfassen
konnen, so dass sie an eine gottliche Macht
glauben.

Haben wir aber erkannt, dass nichts aus dem
Nichts erschafft werden kann, so werden wir
auch richtiger erkennen, wonach wir suchen:
Woraus alle Dinge geschaffen werden und auf
welche Weise sie funktionieren ohne die Hilfe
der Gotter.

Titus Lucretius Carus
Uber die Natur, Buch |



B. Grundlagen der Elektrodynamik

Ein allgemeines zeitharmonisches Feld F kann in der Form
F(r,t) = A(r) coswt + B(r) sinwt = C cos|wt + ¢ (B.1)

mit A, B, C € R? dargestellt werden, was nach Eulers Satz einfach der Realteil des kom-
plexen Ausdrucks

F.=(A+iB)e ™ =Ce ™  mit C= Ce? (B.2)

ist. Der Vorteil der Verwendung komplexer GroBen in der Elektrodynamik und anderer linea-
rer Theorien liegt in der Kompatibilitat der Bildung des Realteils mit linearen Operatoren:

R(LF,) = LR(F,) = LF. (B.3)

Die Wahl des Vorzeichens im Exponenten von (B.2) unterliegt der Willkiir und beide
Konventionen werden in der Literatur verwendet, was in der Praxis vor allem fir die Fourier-
Transformation relevant ist.

Aus praktischen und historischen Griinden wird das Feld in zwei Komponenten aufgeteilt,
dem elektrischen Feld E und der magnetischen Induktion B. Eine Ladung ¢ tauscht (ber
die Lorentzkraft

Impuls mit dem Feld aus und umgekehrt kénnen so E und B ausgemessen werden. In
der Regel besteht ein physikalisches System aus einer Vielzahl bewegter Ladungen, die
durch eine Ladungsdichte p und ein Geschwindigkeitsfeld v beschrieben werden, die man
zur Stromdichte j = pv zusammenfasst. In SI-Einheiten lauten die Maxwell-Gleichungen
(MWG)

V-E=p/e (B.5)
V-B=0 (B.6)
0B
E=_-"2 B.
V x oy (B.7)
. OE
V x B = puoj + MOGOE (B.8)

mit [£] = Vm™! und [B] = NA™'m~! = T, der elektrischen Feldkonstante
€0 = 8.85418781762 - 10 ?AsV 'm™* (B.9)
und magnetischen Feldkonstante

po = 12.566370614 - 10" NA 2. (B.10)
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Beide Werte sind seit der Festlegung der Lichtgeschwindigkeit auf ¢ = 299792458ms™! am
20.10.1983 durch die ISO miteinander gekoppelt.

Fir die Behandlung der Wechselwirkung mit Materie wird eine makroskopische Mittelung
eingefiihrt, um die Losung der Gleichungen durch Linearisierung der Reaktion auf die Felder
zu erleichtern. Dazu trennt man die Ladungs- und Stromdichten zunachst in einen freien
und gebundenen Anteil auf, also

p=pPotpy (B.11)
J=Jvt+is (B.12)

mit der Vorstellung, dass gebundene Ladung in ihrer Bewegung auf atomare Dimensionen

beschrankt ist. Diese Aufteilung ist nicht eindeutig, wird jedoch unter der Randbedingung
konstruiert, dass die Kontinuitatsgleichung

P iv.j=0 (B.13)

auch fiir die gebundenen und freien Dichten und Strome erfiillt sind. Dann wird die Pola-
risierung P und Magnetisierung M mit den Relationen

pp=-V-P (B.14)
. oP . .
Jb = E+vx MZJpol"‘Jmag (815)

eingefiihrt, die jeweils der Dichte von elektrischen und magnetischen Dipolen entsprechen
und auBerhalb von Materie verschwinden. Die in der Materie gebundene Ladungsdichte
besteht demnach aus lokal induzierten Dipolen und der gebundene Strom ist durch die
Summe von Polarisationsstrom j,, und Magnetisierungsstrom ju,., gegeben. Mit diesen
GroBen werden (iber die Materialgleichungen

D = ¢E + P[E] (B.16)
B = ;0H + M[H] (B.17)

die Felder D und H definiert, die auBerhalb von Materie proportional zu den Feldern E
und B sind. Die Nomenklatur dieser Komponenten ist in der Literatur nicht einheitlich.
Im Folgenden wird D als elektrische Verschiebung und H als magnetische Feldstarke be-
zeichnet. Die Polarisierung P und Magnetisierung M hangen im Allgemeinen nicht-lokal in
Raum und Zeit mit den FeldgroBen zusammen, was hier mit eckigen Klammern angedeutet
wird. Die makroskopischen Maxwellgleichungen in Materie lauten damit

V-B=0 (B.19)
0B
E=— B.2
V x 5 (B.20)
oD
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und gelten in dieser Form exakt. Insbesondere bieten sie noch keinen Vorteil zur Losung
konkreter Anwendungen gegeniiber der urspriinglichen Formulierung (B.5)-(B.8). Bei nicht
zu groBen Feldstarken und homogenen Festkorpern kann man eine lineare Abhangigkeit der
Polarisation P und Magnetisierung M annehmen, also

P[E| = ¢y x.E (B.22)
M[H] = pox:H, (B.23)
wobei die elektrische und magnetische Suszeptibilitit x.(w) und xm,(w) Funktionen der

Frequenz sind und bei Anisotropie des Materials als Tensoren zweiter Stufe behandelt
werden. Dieser lineare Ansatz mit der elektrischen Permittivitat

€ = €[l + xe(w)] = €o&r (B.24)
und magnetischen Permeabilitat

= pio[l + xm(w)] = popix (B.25)

ist fir die meisten Materialien und einen weiten Frequenzbereich eine ausgezeichnete Ap-
proximation. Fiir hohe Frequenzen geht die relative Permeabilitat .. i.A. gegen 1, so dass
die relative Permittivitdt oder dielektrische Funktion ¢, die Reaktion von Dielektrika auf
auBere Felder vollstandig beschreibt. In leitfahigen Materialien kann man den Zusammen-
hang zwischen elektrischem Feld und Stromdichte fiir nicht zu hohe Felder und Strome
mit dem linearen ohmschen Gesetz

j; = oE (B.26)

beschreiben. In Hinblick auf die Anwendung macht es Sinn an dieser Stelle die Permittivitat
mit einem imaginaren Term zu erweitern:

e=¢(1+ xe) + % (B.27)

Auch die Suszeptibilitditen y. und x,, kdnnen imaginare Anteile besitzen, die unabhan-
gig von intrinsischer Leitfahigkeit bei Dielektrika und magnetischen Substanzen Verluste
hervorrufen. Mit der Energiedichte

[E-D+B-H| (B.28)

u =

N | —

und dem Poyinting-Vektor
S=ExH (B.29)

ergibt sich aus (B.20) und (B.21) der Energieerhaltungssatz fiir das elektromagnetische
Feld, der Satz von Poynting:

0
X j; E+V-§] (B.30)
ot
Die lokale Energie des Feldes kann sich also durch Arbeit an bewegter Ladung und Konvek-
tion in Richtung von S andern. Der Poyinting-Vektor bezeichnet daher die Energiestrom-

dichte des elektromagnetischen Feldes.
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B.1. Elektromagnetische Wellen

Mit der Identitat
€ijk€kim = 0it0jm — Oim0ji (B.31)
erhalt man fir ein beliebiges Vektorfeld F € C?(U) den nitzlichen Ausdruck
Vx(VxF)=V(V-F)—-AF. (B.32)

Unter der Voraussetzung, dass keine freien Ladungen vorliegen und Stréme dem ohmschen
Gesetz (B.26) folgen, ergibt sich damit fiir die Felder E und H die Telegraphengleichung
O0°F OF

— — — AF = B.
He o + po 5 0, (B.33)

mit der die Ausbreitung einer Welle in einem dissipativen Material beschrieben wird. Im Di-

elektrikum oder Vakuum geht (B.33) ohne Dampfungsterm in die tibliche Wellengleichung
1 OF
—— —AF =0 B.34
2 ot? ( )

uber, mit der Lichtgeschwindigkeit ¢ = (,ue)_%. Fir die Behandlung der Streuung ist eine
Losung dieser Gleichung besonders wichtig, die aus parallelen Ebenen gleicher Amplitude
bestehende ebene Welle

F(r,t) = Foe'kr=t) (B.35)

mit k, Fy € C3 und w € R, . Die Differentialoperatoren vereinfachen sich fiir diese spezielle
Losung zu

— = —wF .
5 iw (B.36)
V-F=ik-F (B.37)
V xF =ik x F. (B.38)

Einsetzen dieser Ausdriicke in (B.18)-(B.21) reduzieren die linearisierten MWG in Materie
zu

k- (cE) =0 (B.39)
k- (uH)=0 (B.40)
k xE =wuH (B.41)
k x H= —weE. (B.42)

Man erhalt aus k x (k x E) mit der Regel (B.31) und (B.39)

k- -k = w’ue (B.43)
und daraus fiir den komplexen Wellenvektor k die Dispersionsrelation
K4k = <N (B.44)
c
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mit dem komplexen Brechungsindex

N = /i€, = /&, = n + ik, (B.45)

aus dem sich alle wichtigen optischen Eigenschaften des Mediums ableiten lassen. E und
H stehen in isotropen Festkorpern und im Vakuum untereinander und zur Ausbreitungs-
richtung n = k/k senkrecht und entsprechend zeigt der Poynting-Vektor S = E x H
in diese Richtung. Bei Beobachtungen im Infrarot und kiirzeren Wellenldngen kénnen die
Felder nicht direkt vermessen werden. Stattdessen bestimmt man das zeitliche Mittel des
Poynting-Vektors durch eine Gleichrichtung des elektrischen Anteils in einem Detektor.
Aus diesem Grund besitzt der elektrische Feldvektor in der Optik eine herausragende Rolle.
Fir eine homogene, ebene Welle lasst sich dieser Mittelwert ausdriicken durch

1 k*(E - E*

I=(S), = 5%(E xH) =% <(2ML*)> . (B.46)
Dieser meBtechnisch erfaBbare Mittelwert wird Intensitdt der elektromagnetischen Welle
genannt. Jedoch geht bei dem MeBprozeB die Information iiber die Lage der Schwingungs-
bene des elektrischen Feldvektors oder die Polarisation der transversale Welle verloren. Da
die Streuung einer elektromagnetischen Welle entscheidend von der Polarisation abhangt,
ist eine Charakterisierung dieses Zustands fiir eine vollstindige Beschreibung des Vorgangs
notwendig. Mit (B.35) ist der elektrische Anteil einer ebenen Welle allgemein

E(r,t) = Ege'*™ ) = (A + iB)e'r ), (B.47)
mit A,B € R3 und k- A =k - B = 0. Der Realteil dieser Welle lautet
R(E) =Acos(k-r—wt) —Bsin(k-r —wt), (B.48)

der in einer festen Ebene mit k - r = 0 die Spur der Polarisationsellipse
E = A coswt + Bsinwt, (B.49)

durchlauft, s. Abb. B.1. Die Ellipse kann fiir ein gewahltes Koordinatensystem durch ihre
Hauptachsen a und b, den Azimuth 6 und ihren Drehsinn beschrieben werden, wobei zur
Charakterisierung des Drehsinns sich in der Literatur verschiedene Konventionen finden.
Die in der Astrophysik (ibliche Sprechweise ist die Welle abhédngig von der Orientierung
von A x B zum Wellenvektor k als

> (0 linkszirkular
k-(AxB){=0 linear (B.50)

< 0 rechtszirkular

polarisiert zu bezeichnen (van de Hulst 1957; Hansen und Travis 1974; Gehrels 1974).
Die umgekehrte Notation ist auch anzutreffen (Jenkins und White 1957; Born und Wolf
1965; Bohren und Huffman 1983), man sollte daher im Zweifel die Notation des jeweiligen
Autors beachten. Entartet die Ellipse zu einer Geraden spricht man von linearer Polarisation,
ist a = b liegt zirkulare Polarisation vor. Wegen der erwahnten hohen Frequenzen im
interessierenden Spektralbereich ist eine Ausmessung der Polarisationsellipse nicht praktisch
durchfiihrbar. Alternativ wird der Polarisationszustand der Welle durch den Stokes-Vektor
beschrieben (Stokes 1853). Nach Wahl einer Referenzebene werden die folgenden vier
Messungen der Intensitat durchgefiihrt:
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Ay Abbildung B.1.: Die Polarisa-
tion einer ebenen Welle kann
allgemein durch eine Ellipse
mit den Hauptachsen a und

b a b, Azimuth 6 und dem Dreh-
e sinn des elektrischen Feldvek-
> tors beschrieben werden.
X

E(t)

1. I ohne Filter
2. I und I mit parallel und senkrecht ausgerichteten linearen Polarisationsfiltern
3. I; und I_ mit einer zur Konfiguration (2) um 45° rotierten Anordnung

4. Ir und I, mit zwei gegenlaufigen zirkularen Polarisationsfiltern

Man benétigt zur Bestimmung dieser GroBen neben einem Detektor zur Messung der
einfallenden Intensitat rotierbare lineare Polarisationsfilter und zirkulare Polarisationsfilter.
Die Komponenten des Stokes-Vektor berechnen sich aus diesen Werten wie folgt:

Q=1 -1, (B.51)
U=1I, -1 (B.52)
V=1Ip—1I,. (B.53)

Das elektrische Feld kann beziiglich der Referenzebene in einen parallelen und einen senk-
rechten Anteil zerlegt werden:

Eo=E +E, =Fje +FE.e = (a”e*i‘s”)e” + (ale*i‘sl)er (B.54)

Dieser Ausdruck ist fiir ein reales Wellenfeld eine lokale Momentaufnahme, da abhangig
vom Aufbau der Lichtquelle die Amplitude und Phase sich mehr oder weniger schnell andert.
Zeitliche Mittelung Uber eine gentigend hohe Anzahl von Perioden der Welle ergibt

[ = (B\Ej+E.E}), = (af + a7 ),

Q = (E|E| —E.E), = (af — a?),

U= (EE] + ELE}): = (2a)aL cos(d) — 1))
V =4{E|E] - E E}); = (2ajay sin(d) — 1))

Hier und im Folgenden wird der Faktor k/2wy aus (B.46) der Einfachheit auf 1 gesetzt.
Mit dem Ausdruck

Q*+ U+ V=1 —4((ah)lad): — (agare®){ajare ™)) (B.59)
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Abbildung B.2.: Streuung einer ebenen
Welle an einem einzelnen Teilchen. Die
Streumatrix S wird in den beiden Basen
Bi=(eii,e|;,e.) und B,=(ei, €|, e;)
dargestellt. Die Streuebene ist die Refe-
renzebene fiir die Zerlegung der einfallen-
den Welle und die Behandlung der Pola-
risation.

erhalt man die Ungleichung
P>Q*+U*+ V2 (B.60)

Ist das Licht vollstandig polarisiert gilt Gleichheit, im Falle fehlender Polarisation ist die
rechte Seite Null. Die Referenzebene kann prinzipiell willkirlich gewahlt werden. Eine Ro-
tation dieser Ebene um den Winkel 1) wird durch die lineare Transformation

I 1 0 0 0 1
Q1 [0 cos2¢ sin2¢ 0f|Q
U]l |0 —sin2y cos2y 0] |U (B.61)
V' 0 0 0 1 %

beschrieben. Bei dieser Transformation bleiben die GroBen I, Q? + U?, und V invariant.
Die drei GroBen /Q? + U? + V?/1,,/Q? + U?/1 und V/I heissen Grad der Polarisierung,
Grad der linearen Polarisierung und Grad der zirkularen Polarisierung.

B.2. Streuung

Wir betrachten nun die Wechselwirkung einer elektromagnetischen Welle mit einem ein-
zelnen Teilchen, das als mit Materie angefiillter Raumbereich V' um den Ursprung ange-
nommen wird. Die Eigenschaften der Materie sind durch den komplexen Brechungsindex
(B.45) gegeben, der eine Funktion der Frequenz ist. An der Grenzflache OV des Teilchens
verlaufen die Tangentialkomponenten der Felder stetig, was man mit der lokalen Normalen
n als Anschlussbedingung

(F;—F)xn=0 (B.62)

schreiben kann, wobei hier die beiden Indizes fiir den Limes der Felder von innen und
auBen stehen. Umformung der Maxwell-Gleichungen ergibt fiir beide Felder die Helmholtz-
Gleichung

AF + k°F =0, (B.63)
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die unter der Bedingung (B.62) gelost werden muss. Wegen p,~1 im interessierenden
Frequenzbereich beschranken sich die folgenden Uberlegungen auf das elektrische Feld.
Wegen der Linearitat geniigt es die Losung fiir eine einfallende monochromatische Welle
der Form

E;, = Epexpli(k - r — wt)] (B.64)

zu finden, da daraus jedes beliebige Feld iiber seine Fourier-Transformierte rekonstruiert
werden kann. Fir die Behandlung der Streuung definiert man zweckmaBig die Einfallsrich-
tung der ebenen Welle als z-Achse eines kartesischen Koordinatensystems, also k = ke,
und betrachtet einen radialen Vektor e,., der die Streurichtung beschreibt. Der Streuwinkel
ist gegeben durch cosf = e, - e, s. Abb. B.2. Die beiden Vektoren spannen fiir § # 0,7
die Streuebene auf, ansonsten wahlt man einen geeigneten Normalenvektor b € R? mit
e. - b = 0. Da die einfallende ebene Welle transversal ist, muss fiir die Behandlung der
Streuung eine Zerlegung des einfallenden Feldes E; in Anteile senkrecht und parallel zur
Streuebene erfolgen. Der Vektor

e, = cospe, +singe, (B.65)
ist der Richtungsvektor der Schnittgeraden von Streuebene und xy-Ebene und
e, =singe, —cospe, = —e, (B.66)

steht senkrecht zur Streuebene. Mit dieser Definition erhdlt man eine rechtshandige Or-
thonormalbasis B; = (ey;, e|;,e.). Die Zerlegung des einfallenden Feldes in orthogonale
und komplanare Komponenten lautet

E; = {EHO el + Eio eu} el = Bie + Bl (B.67)

Das gestreute Feld ist in groBer Entfernung vom Teilchen (kr>>1) eine transversale Ku-
gelwelle der Form

E,=A—, (B.68)

mit e, - A = 0. Die Wirkung des Teilchens spiegelt sich in einer richtungsabhangigen
Amplitude A = A(f, ¢) und man kann in ausreichender Entfernung vom Streuzentrum,
im sogenannten Fernfeld, den elektrischen Feldvektor wieder in Komponenten parallel und
senkrecht zur Streuebene zerlegen, also analog zu (B.67) in

E, :E||5e||5+ELSeLS, (869)

mit der Orthonormalbasis B, = (e, €|, €,) := (—€g, €, €,). Die Streuung ist eine lineare
Operation, die in den Basen B; und B, durch eine Streumatrix S € C?*? beschrieben
werden kann:

EHS eik(riz) 52 Sg EHi
= . B.
(ELS> S (80 s B (B.70)
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Auch wenn diese Relation die Streuung im Prinzip vollstandig beschreibt, ist sie der prak-
tischen Messung nicht fiir beliebig hohen Frequenzen zugangig. Wenn nur Mittelwerte
ermittelt werden konnen, betrachtet man den Stokes-Vektor, dessen Komponenten sich
aus der zeitlichen Mittelung des Feldes aus (B.55)-(B.58) ergeben. Einsetzen in (B.70)
liefert den linearen Ausdruck

I My My Mz Mg\ (1

Qs| _ 1 | Moy My Mys Moy | | Qi (B.71)
Us k2r2 | M3y Mszy Msz Msg | | U |- '

Vs My Myy Mys Myy) \V;

Die Eintrage der Miiller-Matrix M € R*** sind quadratische Funktionen der Komponenten
S; der Streumatrix in (B.70). Dieser Ausdruck gilt fiir eine beliebige Form des streuenden
Teilchens, in der praktischen Anwendung sind jedoch spharische Teilchen von besonderer
Bedeutung, insbesondere auch fiir diese Arbeit. Durch die hohe Symmetrie der Kugel wird
die Streumatrix (B.70) diagonal. Das Wegfallen der Terme S3 und S, vereinfacht die
Miller-Matrix betrachtlich und man erhalt

I, My, My 0 0 I;
Qs| 1 | My My 0 0 Qi
Us| k22| 0 0  Mzz M| |U; (B.72)
Vs 0 0 =Mz My \V;
mit den Komponenten
1
My =5 (I1S* + 15:1?) (B.73)
1
My = 5 <|S2|2 _ ‘Sl|2> (B.74)
1
M3 = 3 (5551 + 5257) (B.75)
1
M3y = o) (5155 — S257), (B.76)

die iber M?, = MZ, + M2, + M2, verkniipft sind. Die Komponenten der Streumatrix lassen
sich durch Losung von (B.63) unter Beriicksichtigung der Randbedingung (B.62) fiir eine
homogene Sphére mit Radius a nach Mie (1908) durch die Reihe

2n+1

Sl = ; m (anﬂ'n + bnTn) (B??)
2n +1

analytisch darstellen, wobei 7,, und 7,, Funktionen des Streuwinkels ¢ sind und gemaB

Pl(cos )
Wn(COS 9) = W (B79)
1
Ta(cos ) = CUD”E;;SQ) (B.80)
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mit den zugeordneten Legendrefunktionen erster Ordnung zusammenhangen. Sie lassen
sich aus den Relationen
2n —1 n
T, = cosf———m,_1 — ——
n—1 n—1
T, = ncosfm, — (n+ 1)m,—; (B.82)

Tp—2 (881)

mit den Anfangswerten my = 0 und 7m; = 1 rekursiv berechnen. Die Streukoeffizienten der
Reihen (B.77) und (B.78) ergeben sich zu

o _ NG (Vo) (a) — dal@)/(N)
"7 NN (0) — (@), (Na)
o _ CaNa)0h (@) = Nn(@)d! (Va)
"7 Uu(Na)g (2) = N&u(@)0;(Na)

mit dem komplexen Brechungsindex N, dem Mieschen Streuparameter x = 27wa/A und
den Ricatti-Bessel-Funktionen

(B.83)

(B.84)

Mit den Streukoeffizienten kann der Streuquerschnitt

k2 Z (2n +1) [|an]* + [ba]?] (B.87)
und der Extinktionsquerschnitt
21 &
=12 > (2n+1)R[a, + by (B.88)
n=1

der Kugel als Funktion der Wellenlange aus einer Reihe bestimmt werden.
In dieser Arbeit wird zur Berechnung dieser GréBen das Programm miex von Wolf und
Voshchinnikov (2004) verwendet, dass beliebige Mie-Parameter behandeln kann.
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