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Zusammenfassung

Zirkumstellare Scheiben sind die Geburtsstétte von Planetensystemen. Sie bestehen zu
einem tberwiegenden Teil aus Gas und etwa 1% Staub und bilden sich im Zuge der
Sternentstehung. Gerade die seit Kurzem moglichen Beobachtungen dieser Objekte mit
ALMA bringen immer mehr ans Licht, dass es sich bei zirkumstellaren Scheiben um hoch
dynamische Objekte mit grofiskaligen Strukturen in der Materialverteilung handelt. Inzwi-
schen sind viele Wechselwirkungsmechanismen vorgeschlagen worden, die solche Strukturen
erklaren konnen. Allerdings ist es auch notwendig, die Beobachtbarkeit dieser theoreti-
schen Mechanismen im Detail zu untersuchen, um ein Werkzeug zur Interpretation realer
Messungen zur Hand zu haben. Besonders eignet sich hierfiir ein dreiteiliges Vorgehen,
bei dem zunéchst die Storung der Scheibendichtestruktur in Hydrodynamiksimulationen
beschrieben wird. Im néchsten Schritt werden dann Strahlungstransport-Simulationen auf
der Grundlage dieser Dichteverteilungen durchgefithrt und hierauf aufbauend Beobachtun-
gen mit ausgewahlten Instrumenten simuliert.

Im Rahmen dieser Arbeit werden die charakteristischen Strukturen, die durch Planet-
Scheibe-, Binarsystem-Scheibe- und Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung in der Dichte-
verteilung der zirkumplanetaren, beziehungsweise zirkumbinéren Scheibe entstehen, auf
diese Weise untersucht. Dabei liegt ein besonderes Augenmerk auf simulierten ALMA-Be-
obachtungen im (sub)mm-Wellenldngenbereich. Dennoch werden auch andere Bereiche
des elektromagnetischen Spektrums in die Analyse mit einbezogen, da erst durch die
Kombination von Multiwellenlangen-Beobachtungen wirklich Ursachen fiir Scheibenstruk-
turen erkannt werden konnen. Dies ist vor allem deshalb wichtig, da es ein Ergebnis der
Arbeit ist, dass ALMA fiir alle berticksichtigten Wechselwirkungsmechanismen tatsachlich
charakteristische Strukturen beobachten kann, diese sich aber trotz unterschiedlicher
Ursache derart dhneln konnen, dass eine Unterscheidung nicht moglich ist. So ist im
Rahmen der durchgefiithrten Untersuchungen eine Unterscheidung der Auswirkung von
Magnetfeld-Scheibe- und Planet-Scheibe-Wechselwirkung erst durch die Detektion der
direkten Abstrahlung des Planeten moglich. Es werden die Bedingungen erforscht und
angegeben, unter denen die planetare Abstrahlung detektiert werden kann und welche
Riickschliisse aus einer solchen Messung auf die Eigenschaften des Planeten mdoglich sind.
Zudem zeigt sich, dass der Staub in einer zirkumstellaren Scheibe in Abhéngigkeit seiner
Grofle eine Verteilung besitzt, die grole Unterschiede zur Verteilung der Gasmolekiile
besitzt. Da dieser aber fiir die Kontinuumsabstrahlung im (sub)mm-Wellenléngenbereich
verantwortlich ist, konnen gerade die durch ihn erzeugten Strukturen besonders gut beob-
achtet werden. Das entworfene Modell zeigt hierbei groe, augenscheinliche Ahnlichkeit zu
einer ALMA-Beobachtung von HL Tau.

Insgesamt zeigt die Arbeit allerdings, dass die Vielfalt der Ursachen fiir Strukturen in
zirkumstellaren Scheiben so grof3 ist, dass ein Riickschluss von der Beobachtung einer
Struktur auf die tatséchliche Ursache nicht eindeutig ist.
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Abstract

Circumstellar disks are expected to be the birthplace of planetary systems. They predomi-
nantly consist of gas, with about 1% dust, and they are a byproduct of star formation.
Since its inauguration, ALMA has revealed, that these objects are highly dynamical and
show large scale structures in their distribution of matter. Meanwhile, several interactions
have been proposed to create these structures. However, it is necessary to explore the
observability of the theoretical models in detail to provide a means to interpret real
measurements. In particular, a three step method is appropriate for this purpose. First,
the interaction processes have to be investigated in hydrodynamical simulations of the disk
density profiles. Second, on the basis of these density profiles, follow-up radiative transport
calculations must be performed and finally the observability for selected instruments must
be predicted from the radiative transfer outcome.

This thesis investigates characteristic large scale disk structures resulting from planet—disk,
binary—disk and magnetic-field—disk interactions. It focuses on predicting ALMA observations
in the (sub)mm wavelength range. However, the rest parts of the electro-magnetic spectrum
will also be included in the investigation, because only with a combination of multi-
wavelength observations it is feasible to determine the origin of a disk structure. In
particular, one key result of the thesis is that ALMA is able to observe the characteristic
structures of each considered interaction process, but these could appear very similar
although the origin is different. Within the parameter space considered, magnetic-field-disk
and planet—disk interaction can only be distinguished on the basis of the direct radiation
of the planetary source. The conditions under which it is possible to detect the planetary
radiation are investigated, along with what one can learn from a measurement of this
radiation about the properties of the planet. In addition, the decoupling of the motion of
sufficiently large dust particles from that of the gas is explored, which leads to a distribution
of these particles totally different from the distribution of the gas molecules in the disk.
These large dust particles dominate the thermal continuum emission of a circumstellar
disk in the (sub)mm range. Thus, structures in the distribution of large particles are
particularly easy to observe with ALMA. Our model shows a qualitative similarity to the
recent ALMA observation of HL Tau.

In general, this thesis shows that there is a large variety of disk structures and origins.
Therefore, tracing from observed disk structures back to their origins is ambiguous.
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1 Einleitung

Neben der Erde und den anderen Planeten in unserem Sonnensystem ist mittlerweile eine
Vielzahl sogenannter Exoplaneten entdeckt worden (exoplanets.org, 04.04.2015). So hat
sich innerhalb der letzten 20 Jahre herausgestellt, dass Planeten und Planetensysteme
ein fast gewohnliches Phdnomen in unserer Milchstrafie sind (z. B. Marcy u. a., 2005;
Bonavita und Desidera, 2007). Der Entstehungsprozess dieser Planeten hingegen ist in
weiten Bereichen noch ungeklért. Als gesichert gilt, dass zirkumstellare Scheiben den Ort
und die Materialquelle der Planetenentstehung darstellen (z. B. Weidenschilling, 1977),
weshalb sie auch als protoplanetare Scheiben bezeichnet werden. In diesen Scheiben aus
Gas und Staub um einen jungen Stern stellt ein massereicher Planet eine Stérung dar,
die zu einer charakteristischen Verdnderung der Dichteverteilung der Scheibe fiihrt (z. B.
Kley und Nelson 2012). Eine Beobachtung dieser charakteristischen Strukturen kann
daher ein indirektes Anzeichen fiir die Anwesenheit eines Planeten in der protoplanetaren
Scheibe liefern (z. B. Wolf u. a., 2002). Allerdings ist dieses Anzeichen kein eindeutiger
Hinweis auf eine Wechselwirkung zwischen Planet und Scheibe. Zum Beispiel kann die
Wechselwirkung zwischen der protoplanetaren Scheibe und Magnetfeldern vom Aussehen
her recht ahnliche Strukturen in der Scheibe erzeugen. Ferner kommen etwa die Halfte aller
Sterne in Binérsystemen vor (z. B. Kraus und Hillenbrand, 2009). Auch diese konnen tiber
zirkumbindre Scheiben verfiigen, die dann durch den Einfluss der Binérsystem-Scheibe-
Wechselwirkung Verdanderungen erfahren (Artymowicz und Lubow, 1994).

Mit dem Interferometer ALMA steht seit Kurzem das erste Instrument zur Verfiigung, das
im (sub)mm Wellenlangenbereich die Fahigkeit besitzt, in der typischen Entfernung der
nahsten protoplanetaren Scheiben Strukturen von wenigen Astronomischen Einheiten
im Durchmesser rdumlich aufzulosen (Brown u.a., 2004). Auf Grund der thermischen
Reemission der Staubpartikel kann in diesem Wellenldangenbereich vor allem die Dichtever-
teilung der Scheiben beobachtet werden. Seit Indienststellung von ALMA im Oktober 2011
wéchst die Anzahl an Beobachtungen von protoplanetaren Scheiben stetig (siehe ALMA-
Pressemeldung, 03.10.2011). Alle Objekte zeigen deutliche Asymmetrien und Strukturen
(sieche Abbildung 2.7-A3). Die Ursache dieser Strukturen ist, wie bereits angesprochen, nicht
eindeutig. Deshalb ist es notig, auf Grundlage von theoretischen Modellen vorherzusagen,
wie die ALMA-Beobachtung eines bestimmten Wechselwirkungsprozesses in der protoplane-
taren Scheibe aussieht und welche anderen Moglichkeiten es gibt, die tatséchliche Ursache
einer Struktur ausfindig zu machen. Hier versucht die vorliegende Arbeit einen kleinen
Beitrag zu liefern. Auf der Grundlage von Hydrodynamiksimulationen wird der Einfluss
von Planet-Scheibe-, Binédrsystem-Scheibe- und Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung auf
die Dichtestruktur von protoplanetaren und zirkumbindren Scheiben untersucht. Diese
Simulationen werden von internationalen Kooperationspartnern zur Verfiigung gestellt.
Basierend auf den so gewonnenen Dichteverteilungen werden Strahlungstransport-Simula-
tionen durchgefithrt und die Beobachtbarkeit der entstandenen Strukturen untersucht. Das
Hauptaugenmerk liegt auf der Vorhersage von ALMA-Beobachtungen. Weiterhin werden
auch Untersuchungen fiir den Fall der gestreuten Sternstrahlung im Wellenléngenbereich
des nahen und mittleren Infrarots durchgefiihrt. Insgesamt werden theoretische Modelle
préasentiert, die in der Lage sind, viele aktuelle Beobachtungen zu erkliaren und zusatzlich
nicht im Widerspruch zu Beobachtungen in anderen Wellenléngenbereichen stehen.
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Abbildung 2.0-A1l: Rekonstruiertes
Bild der protoplanetaren Scheibe um
HL Tau. Dem Bild liegt eine inter-
ferometrische Beobachtung mit dem
Atacama Large Millimeter /submillime-
ter Array (ALMA) bei 1.3 mm zu Grun-
de (ALMA Partnership u.a., 2015).
Die Lange jeder Bildseite entspricht 2.
Die Scheibe zeigt radialsymmetrische
Verdunkelungen und besonders helle
Ringstrukturen. Solche Strukturen wer-
den in dieser Arbeit untersucht. Die
Abbildung entstammt der ESO Presse-
meldung 1436 (06.11.2014).

2.1 Zirkumstellare Scheiben

Zirkumstellare Scheiben bilden sich im Zuge der Sternentstehung als scheibenférmige
Ansammlungen aus Gas und Staub um einen jungen Stern (vgl. Terebey u.a., 1984;
Shu u.a., 1987). Es ist tblich, sie anhand ihrer geometrischen Gestalt, ihrer Masse und
ihres Alters in Klassen zu unterteilen (Lada und Wilking, 1984; Lada, 1987; Wilking,
1989; Andre u. a., 1993; Evans u. a., 2009; Armitage, 2010; Williams und Cieza, 2011). In
dieser Arbeit stehen die protoplanetaren Scheiben im Mittelpunkt. Hierbei handelt es sich
um junge, gasreiche Scheiben mit Auflenradien von mehreren hundert Astronomischen
Einheiten, die vor allem in Sternentstehungsgebieten, wie zum Beispiel dem etwa 140 pc
entfernten Taurus-Auriga Molekiilwolken-Komplex (Kenyon u.a., 1994), haufig zu finden
sind (Dullemond u. a., 2007; Dullemond und Monnier, 2010; V\'ﬂhmns und Cieza, 2011,
Wolf u. a., 2012).

Die EXlstenz einer solchen Scheibe um einen jungen Stern wird durch verschiedene Mecha-
nismen auf wenige Millionen Jahre begrenzt, so dass bereits nach drei Millionen Jahren die
Halfte aller Objekte dieser Klasse ihre Scheibe verloren hat (Haisch u. a., 2001; Fedele u. a.,

2010; Wolf u.a., 2012). Zu den dafiir verantwortlichen Mechanismen zahlen der Verlust
von Materle durch Sternenwinde, Photoevaporation und Strahlungsdruck (Hollenbach
, 1994, 2000; Clarke u.a., 2001; Alexander und Armitage, 2007; Owen u. a., 2010,

2()12, Espaillat u.a., 2012; Wolf u. a., 2012), Akkretion der Schelbenmaterle durch den
Zentralstern (Hartmann u. a., 1998; ~\11111ta(9,e, 2011; Wolf u. a., 2012), Staubkornwachstum
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und -umverteilung (Beckwith u. a., 2000; Schrépler und Henning, 2004; Dullemond und
Dominik, 2005; Natta u. a., 2007; Testi u. a., 2014), Scheibenturbulenzen (Toomre, 1964;
Papaloizou und Lin, 1995; Montesinos Armijo, 2012), Fragmentation der Scheibe (Durisen
w.a., 2007; Douglas u. a., 2013), Wechselwirkungsprozesse mit anderen Sternen (Malmberg
u.a., 2007; Craig und Krumholz, 2013), Planetenentstehung in der Scheibe und Planet-
Scheibe-Wechselwirkung (Goldreich und Tremaine, 1980; Papaloizou und Lin, 1984; Wolf
und D’Angelo, 2005; Armitage, 2010; Ruge u. a., 2013) oder Magnetfeld-Scheibe-Wechsel-
wirkung (Balbus und Hawley, 1991; Lovelace u. a., 1999; Flock u. a., 2012; Turner u. a.,
2014). Neben zirkumstellaren Scheiben um Einzelsterne sind mittlerweile auch zahlreiche
Objekte bekannt, in denen ein Bindrsystem tiber eine solche Scheibe verfiigt (z. B. GG Tau
A, Dutrey u.a., 2014). Diese werden als zirkumbinére Scheiben bezeichnet (Artymowicz
und Lubow, 1994).

In erster Ndherung bestehen protoplanetare Scheiben zu einem Massenanteil von etwa 99%
aus Gas, vor allem Wasserstoff (Hildebrand, 1983) und nur zu 1% aus Staub. Die Werte
entsprechen denen des interstellaren Mediums der Milchstrafle (Spitzer, 1978; Savage und
Mathis, 1979) und wurden durch Messungen fiir Molekiilwolkenkomplexe (Hildebrand,
1983) und Einzelobjekte bestétigt (z. B. in der p Oph Molekiilwolke, Liseau u.a., 1995).
Neuere Untersuchungen deuten darauf hin, dass in protoplanetaren Scheiben dieses Staub-
zu-Gasmasse-Verhéltnis lokal wie global vom Wert /100 abweichen kann (z. B. Hughes und
Armitage, 2012). Sowohl die Gas- als auch die Staubkomponente einer protoplanetaren
Scheibe werden im Folgenden im Detail beschrieben.

2.1.1 Gaskomponente protoplanetarer Scheiben

Die Gaskomponente der protoplanetaren Scheibe kann als Kollektiv von Einzelteilchen
aufgefasst werden, so dass die hydrodynamischen Grundgleichungen zur mathematischen
Beschreibung angewendet werden konnen.

Kontinuitatsgleichung:

0
£+V-(pﬁ) —0 (2.1-G1)

mit der Dichte des hydrodynamischen Fluids p und der Geschwindigkeit .
Impulserhaltung:

9 (pv)
ot
mit dem Tensorprodukt ®, einer durch eine externe Kraft entstehenden Beschleuni-

gung deyy, dem Gravitationspotential ¥, dem Druck p und dem viskosen Spannungs-
tensor Q).

+ V- (pr@70) =p(dexy — V¥) = Vp+V-Q (2.1-G2)

Energieerhaltung:

d(pe)

o +V - (pet) = —pV - T+ (Q-V)T—V - F (2.1-G3)

mit der inneren spezifischen Energie ¢ und dem Warmetransport F.
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Eine haufig verwendete, analytische Naherungslosung dieser Gleichungen ist das Shakura-
Sunyaev-Scheibendichteprofil (Shakura und Sunyaev, 1973). Unter der Annahme einer
axialsymmetrischen Scheibe, die geometrisch diinn ist und einer im Abstand Ry zum Stern
isothermen Temperaturschichtung in der Vertikalen ergibt sich in Zylinderkoordinaten das
folgende Profil:

Shakura-Sunyaev-Scheibendichteprofil:

Pshasun (75 2) = po (?f)a exp {—; ( H%) 2] (2.1-G4)

Die Proportionalitatskonstante py dient der Skalierung der gesamten Scheibenmasse,
R, ist der Bezugsradius und H (r) die hydrostatische SkalenhGhe der Scheibe.

(2.1-G5)

Diese ist von der lokalen Schallgeschwindigkeit cs(r) und der orbitalen Keplerge-
schwindigkeit Q(r) = (G M,)? - r—2 mit der Sternmasse M, abhingig. Auf Grund
der Voraussetzung der vertikal isothermen Temperaturschichtung gilt 9e/a- = 0. Mit
dem mittleren Molekiilgewicht fi ergibt sich

- kB T(T) )
cs(r) = T (2.1-G6)

Héufig wird ein Potenzgesetz fiir den radialen Verlauf der Temperatur und damit
auch der Schallgeschwindigkeit cs(r) angenommen (z. B. Frank u.a., 2002), so dass
H (r) als

B
H (r) = Hy <> (2.1-G7)
dargestellt werden kann.

Neben dieser analytischen Losung gibt es weitere, zum Beispiel von Pringle (1981) oder
Kalnajs (1972), die jeweils auf unterschiedlichen Vernachléssigungen und Annahmen basie-
ren.

In manchen Fallen ist es niitzlicher, mit vertikal integrierten Groflen zu arbeiten. Insbe-
sondere gilt dies fiir die Oberflichendichte X::

+oo
¥ — / pdz. (2.1-G8)

—00

Fir das Shakura-Sunyaev-Scheibendichteprofil ergibt sich mit ¥y = /27 pg ho:

+00 B—a B—a
T T
EShaSun == / PShaSun dz = V 2m £o hO <R> = EO <> . (21—G9)
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Hierauf basiert ein hiufig verwendetes Vergleichsprofil, das als MMSN-Modell' bezeichnet
wird:

o N
Yamsy = 1700 m? <1AE> . (2.1-G10)
Es beschreibt die minimale Masse, die n6tig war, um das Sonnensystem zu formen, und
geht auf Weidenschilling (1977) zuriick.

Die innerhalb des Radiusses Ry eingeschlossene Masse ergibt sich im Allgemeinen durch
Volumenintegration der Dichteverteilung. Fiir den Fall des Shakura-Sunyaev-Scheibendich-
teprofils ergibt sich:

3 —a+p3
2m)% pohe (R
2m)* poho <°> "R2, falls —a+f+14—1

Mspasun(Ro) = —atf+2 \R R (2.1-G11)
3
(27)2 pg RSP hgln [ 0] ,  sonst.
wobei fiir den Fall —a+ 341 = —1 ein Innenradius R;, zur Vermeidung einer Singularitét

berticksichtigt werden muss.

Fir die zeitliche Entwicklung der Dichteverteilung einer protoplanetaren Scheibe sind
dissipative Effekte von nicht zu vernachlédssigender Bedeutung. Es ist aber nicht bekannt,
welche Mechanismen mit welchen Anteilen zur Energiedissipation in einer solchen Scheibe
beitragen. Genannt werden zum Beispiel die molekulare Reibung, Wirbelbildung oder der
Einfluss von Magnetfeldern wie er im Abschnitt 2.3.3 und Kapitel 6 ndher beschrieben
wird. Shakura und Sunyaev (1973) haben deshalb eine heuristische Parametrisierung der
Viskositat eingefiihrt, die als a-Viskositat bekannt ist und vielfach verwendet wird.

a-Parametrisierung der Viskositat:
v=adac H(r) (2.1-G12)

mit der bereits bekannten Skalenhohe H(r) (siche Gleichung 2.1-G5) und 0 < & < 1.
Anschaulich sagt 7 damit aus, dass der groitmogliche Wirbel in einer Scheibe nicht
groBer sein kann als deren vertikale Ausdehnung H (r) und dieser sich hochstens mit
der Geschwindigkeit ¢, bewegt.

Durch die viskose Entwicklung der protoplanetaren Scheibe entsteht Turbulenz und Drehim-
puls wird aus den inneren in die dufleren Bereiche der Scheibe umverteilt. Das kann dazu
fithren, dass der innere Rand der Scheibe die Roche-Grenze des Zentralsterns tiberschreitet
und dann Material auf den Stern akkretiert wird. Somit transportiert die Scheibe auch Ma-
terial zum Stern. Sie wird in solchen Féllen als Akkretionsscheibe bezeichnet. Die dabei
freigesetzte potentielle Energie der einfallenden Materie wird als Akkretionsleuchtkraft
Laa abgestrahlt. Diese ist proportional zum zeitlichen Massefluss M, der sogenannten
Akkretionsrate (siche Frank u.a., 2002).

Zuséatzlich wird innerhalb der protoplanetaren Scheibe potentielle Energie durch visko-
se Heizung in thermische Energie umgewandelt. Die dabei entstehende Heizrate pro
Einheitsoberflache ergibt sich zu (z. B. Montesinos Armijo, 2012):

9

Qt = 117292. (2.1-G13)

IMMSN ist hierbei ein Akronym des englischen Begriffs minimum mass solar nebula.
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Die Abstrahlung dieser Energie erfolgt tiber die kontinuierliche Emission der Staubpartikel
und tber Linienemission der Gasmolekiile in der Scheibe (z. B. Bruderer u. a., 2009).

2.1.2 Staubkomponente protoplanetarer Scheiben

In erster Naherung ist es moglich, die Verteilung des Staubs in einer protoplanetaren
Scheibe mit Hilfe der Gasdichteverteilung zu beschreiben. In diesem Fall wird angenommen,
dass die Staubpartikel ideal an die Bewegung der sie umgebenden Gaspartikel koppeln
(Wolf u. a., 2012). Dann lasst sich die Staubverteilung psgau, durch eine mit dem Staub-zu-
Gasmasse-Verhéltnis 1 multiplizierte Gasdichteverteilung pgas (vgl. 2.1.1) beschreiben:

PStaub (7”, Z, 30) =1 PGas (T‘, Z, QO) . (21_G14>

In diesen Fallen kann auch einheitlich von der Dichteverteilung der Scheibe gesprochen
werden?. Die Kopplung zwischen Staub und Gas hingt hauptsichlich von der freien
Weglénge [y, der Gaspartikel ab. Diese ergibt sich an einem Ort (R, 2o, ¢o) aus dem
lokalen mittleren Molekiilgewicht i, dem Wirkungsquerschnitt der lokal vorkommenden
Gaspartikel oguer und dem Wert der Gasdichteverteilung pgas an diesem Ort.

Mittlere freie Weglange:

i

O quer PGas

(2.1-G15)

lWeg -

Mit den fiur die Mittelebene von protoplanetaren Scheiben typischen Werten von i =
4-10"%g, Oquer ~ 2 - 107 cm? und pgas ~ 10714 8/em® ergibt sich eine mittlere freie
Weglinge der Gaspartikel von lyeg & 2 - 10° cm. Staubpartikel mit Radien a < 9/4 lyeg
befinden sich im Epstein Regime und ihre Kopplung an das Gas kann tiber die Stokeszahl
St berechnet werden (z. B. Birnstiel u. a., 2010a).

Stokeszahl:
o PMat @ Q

PGas Cs

Hierbei ist pyrae die Materialdichte des Staubs, a der Staubkornradius, €2 die orbitale
Keplergeschwindigkeit und ¢4 die Schallgeschwindigkeit (siehe Gleichung 2.1-G6).

St(a) (2.1-G16)

Fir St < 1 folgen die Staubpartikel ideal dem sie umgebenden Gas. Im angebrachten
Beispielfall gilt dies bis zu einem Staubkornradius von etwa a = 100 pum, fiir den sich bei
einer typischen Temperatur in der Scheibenmittelebene von 20 K (Beckwith u.a., 2000)
eine Stokeszahl von 0.02 ergibt. Mit grofler werdenden Stokeszahlen entkoppeln Staub-
und Gaspartikel und die Verteilung der Staubkérner weicht mitunter erheblich von der
Gasdichteverteilung ab. Entkoppelte Staubpartikel zeigen die Tendenz, zur Mittelebene
der Scheibe abzusinken (Sedimentation, z. B. Fromang und Papaloizou 2006; D’ Alessio
t.a. 2006) und zum Stern hin durch die Scheibe (Segregation, z. B. Grife u.a. 2013) zu

?Nur im Kapitel 6 wird eine Staubverteilung mit deutlichen Unterschieden zur Gasdichteverteilung
untersucht.
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wandern (Beckwith u. a., 2000; Birnstiel u. a., 2010a,b; Testi u.a., 2014). Beide Prozesse
konnten durch Grife u.a. (2013) anhand von réaumlich aufgelosten Beobachtungen in der
protoplanetaren Scheibe des Butterfly Stars nachgewiesen werden.

Die Positionen und Bewegungen der Partikel (indiziert durch Par) innerhalb der protopla-
netaren Scheibe lassen sich tiber die folgenden Bewegungsgleichungen bestimmen (Ilahr
und Henning, 1997). Hierbei wird die Kopplung an das Gas berticksichtigt.

Staub-Bewegungsgleichungen in spharischen Koordinaten

avf’ar (,UGas _ ,UPar) 1129 l<,20 GM*

= u u — — 2.1-G1
ot Th + r3 + r3(sin )2 r2 (2.1-G17)
Oly (v§e - r —1y) 1% -cos®
— = 2.1-G1
ot Tt i r2(sin )3 (2.1-G18)
ol, vg’as -r-sind — 1,
Pk 2.1-G19
ot Tt ( )

wobei ly = vy™ - r und [, = v}*

sich aus 7, = St/a.

-1 -sin® sind. 7 ist die Kopplungszeit, sie ergibt

Die Kopplungszeit 7 ist tiber die Stokeszahl linear von der Staubkorngrofe abhéngig. Somit
ist fiir die Verteilung des Staubs in einer protoplanetaren Scheibe auch die geometrische
GroBe der Staubpartikel entscheidend. Mathis u.a. (1977) zeigten die Notwendigkeit, den
Staub des interstellaren Mediums (ISM) als Konglomerat einer Vielzahl von Partikeln
verschiedenster Grofle zu beschreiben. Diese lasst sich auch fiir protoplanetare Scheiben
zeigen (z. B. Backman und Paresce, 1993). Werden die Staubteilchen als sphérische Partikel
angenommen, ergibt sich fiir ihre KorngroéSenverteilung aus theoretischen Uberlegungen
einer Kollisionskaskade (Dohnanyi, 1969) sowie aus Messungen (Savage und Mathis, 1979)
der folgende Verlauf:

dn(a) < a’da mit ¢ = —3.5. (2.1-G20)

In manchen Fallen geniigt es, statt mit der gesamten Korngrofenverteilung mit dem
volumengemittelten Kornradius a.g oder dem oberflichengemittelten Kornradius aoy zu

arbeiten:
1
1+q\ [abie—agif) )’
e ((4 - q> (alﬂ i ez

1

L+q) (apid —amim)\\”
ton ((3 + q) <a%n*;§’< —alte) ) (2.1-G22)
Prinzipiell ist das Intervall der Kornradien nicht begrenzt. Eine Einschrankung erfolgt
anhand von Messungen. Fiir das interstellare Medium wird das Kornradienintervall mit
a/1m € [0.005,0.25] angenommen (Savage und Mathis, 1979). Mit dem volumengemittelten
Kornradius aeg ist es im Falle des Vorliegens einer Korngréflenverteilung moglich, eine

vorliegende Massendichteverteilung der Staubpartikel psi.up in eine Anzahldichtenverteilung
Wgiaup Umzurechnen.
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Anzahldichtenbestimmung:

PStaub

q]Staub =7 (21—G23)

3
37T PMat Qefr

Im Falle nur einer einzelnen Korngrofle ag ist aeg durch diese zu ersetzen.

Die Materialzusammensetzung des Staubs in protoplanetaren Scheiben ist Bestandteil
aktueller Forschung und bisher nur in Grundziigen bekannt. Dabei sind die Materialien des
Staubkomposits zu einem wesentlichen Anteil fiir die optischen Eigenschaften des Staubs
verantwortlich®. Als gesichert gilt, dass Silikate einen Hauptbestandteil des Staubs bilden,
da in den allermeisten beobachteten protoplanetaren Scheiben eine Absorptions- bezie-
hungsweise Emissionsbande bei Wellenldngen um 9.8 um nachgewiesen werden kann (z. B.:
Bouwman u. a., 2001; Meeus u. a., 2003). Diese geht auf Silikate zuriick, weshalb sie auch
Silikatbande genannt wird (z. B. Draine, 2003). Des Weiteren sind Graphit, (Wasser-)Eis
und eine Vielzahl weiterer Molekiile und Materialien Bestandteil des Staubs (z. B. Draine,
2003). In dieser Arbeit wird eine Zusammensetzung aus 62.5 % astronomischen Silikats,
25 % Graphits mit senkrechter und 12.5 % Graphits mit paralleler Polarisation zur kris-
tallographischen c-Achse angenommen (Draine und Malhotra, 1993), die schon viele
Beobachtungen erkléren konnte (z. B.: HH30, Madlener u. a. 2012; CB26, Sauter u. a. 2009
und den Butterfly Star, Wolf u. a. 2003; Grife u. a. 2013). Die optischen Daten entstammen
Weingartner und Draine (2001).

Weiterhin ist es inzwischen nachgewiesen, dass der Staub in protoplanetaren Scheiben
ab einer bestimmten Grofle von einer Kugelgestalt abweicht und pords sein kann. Bei-
des beeinflusst die optischen Eigenschaften. Deren Berechnung ist derzeit aber nur im
beschrankten Mafle moglich. Untersuchungen hierzu sind zum Beispiel von Mutschke u. a.
(2009), Kirchschlager und Wolf (2013) und Kirchschlager und Wolf (2014) durchgefiihrt
worden.

Mathis u.a. (1977) zeigten, dass die maximale Gréfie von Staubkornern im interstellaren
Medium kleiner als 1 ym sein muss. Haufig lassen sich die Beobachtungen von protoplaneta-
ren Scheiben allerdings nur durch weitaus grofere Staubkorner erklaren (z. B. Ubach u. a.,
2012; Grife u.a., 2013). Folglich muss es im Rahmen der Entstehung und Entwicklung
des jungen Sterns und der protoplanetaren Scheibe zu Staubkornwachstum gekommen
sein (Mannings und Emerson, 1994). Ein denkbares Resultat des Staubkornwachstum sind
Planetesimale und Planeten (z. B. Dominik u.a., 2007).

2.2 Planetenentstehung

Die genauen Mechanismen der Planetenentstehung sind heute noch nicht eindeutig be-
kannt. Prinzipiell gibt es zwei unterschiedliche Szenarien und Mischformen (z. B. Mordasini
u.a., 2010). Bei der Planetenentstehung entsprechend des Kernakkretionsmodells (z. B.
Lissauer und Stevenson, 2007; Mordasini u. a., 2012b; Benz u. a., 2014) wachsen kleinere
Staubkorner durch Agglomeration immer weiter an und bilden schliellich groflere Ge-
steinsbrocken. Diese nehmen weiterhin Staubkérner auf oder verbinden sich mit anderen

3Labormessungen kénnen der DOCCD-Datenbank der Universitéit Jena entnommen werden (Weiprecht,
2004).
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Brocken. Dabei kommt es zu oligarchischem Wachstum. Wenige dieser Objekte schaffen
es schlieflich, innerhalb weniger Millionen Jahre zu Planetenkernen und erdéhnlichen
Gesteinsplaneten zu werden. Diese sammeln dann zuséatzlich Gas aus der protoplanetaren
Scheibe auf und vergréBern ihre Masse immer weiter. Nach 107 bis 10® Jahren ist so ein
jupiterahnlicher Planet entstanden. Die lange Entstehungszeit ist ein Hauptproblem dieser
Theorie, da sie die typische Lebensdauer von protoplanetaren Scheiben tiberschreitet.
Zuséatzlich fragmentieren groflere Staubagglomerate ab einer gewissen Grofle sehr leicht
bei Kollisionen mit anderen Partikeln (Brauer u.a., 2008; Birnstiel u. a., 2010b; Zsom u. a.,
2010; Schrépler und Blum, 2011).

Auf der anderen Seite ist es physikalisch aber genauso moglich, einen jupiterdhnlichen
Planeten durch Gravitationsinstabilitaten (z. B. Durisen u. a., 2007; Janson u. a., 2012) in
der Scheibe zu formen. In der kalten Mittelebene einer protoplanetaren Scheibe kénnen
lokale Turbulenzphénomene zu Gravitationsinstabilitat und zur Fragmentation der Scheibe
fithren. Innerhalb weniger tausend Jahre formt sich hier dann ein neuer jupiterahnlicher
Planet. Allerdings ist nicht klar, ob die hierfiir nétigen lokalen Dichten in protoplanetaren
Scheiben erreicht werden konnen (z. B. Boss, 2007; Meru und Bate, 2010; Cai u. a., 2010).

2.3 Wechselwirkungsprozesse in protoplanetaren
Scheiben

2.3.1 Planet-Scheibe-Wechselwirkung

Abbildung 2.3-A1: Qua-
litative Darstellung der
wichtigsten Strukturen, die
in einer protoplanetaren

Planet mit Scheibe durch die Wech-

Zrkumplanetarer selwirkung mit einem mas-

Scheibe sereichen Planeten hervor-

gerufen werden. Die Ab-
bildung beruht auf einer
Simulation, die im Kapi-
Innere Spirale tel 3 detailliert beschrie-
ben wird. Das Planet-zu-
Sternmasse-Verhaltnis be-
tragt 0.001. Der Planet off-
net eine Liicke und indu-

AuRere Spirale

Planeten-induzierte Liicke Inneres Loch ziert Spiralarme.

Ein Planet stellt in Abhéangigkeit seiner Masse eine gravitative Storung des Systems aus
Zentralgestirn und umgebender Scheibe dar. Mit Hilfe eines Storungsansatzes und einer
Spektralmethode lassen sich bereits wesentliche Aspekte der Planet-Scheibe-Wechselwir-
kung analytisch beschreiben. Dieser Ansatz ist fiir die Dichtewellentheorie von galaktischen
Scheiben aus Sternen zuerst gefunden worden (Lindblad, 1958) und wurde von Goldreich
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und Tremaine (1979) und Lin und Papaloizou (1986) auf den hier beschriebenen Fall
adaptiert. Gute Zusammenfassungen zu diesem Themenaspekt liefern Armitage (2010)
sowie Kley und Nelson (2012).

Als Losung des Storungsansatzes ergeben sich fiir einen Planeten, dessen Orbit koplanar
zur protoplanetaren Scheibe ist, Bereiche in der Scheibe, die in Resonanz zu seinem Umlauf
Qp und seiner groflen Halbachse ap stehen. Sie werden als Lindblad- und Korotations-
Resonanzen bezeichnet.

Lindblad-Resonanz:

WLR = EQP mit m € N>1 s bzw. (23-G1)
1\3
m
Die inneren Lindblad-Resonanzen sind durch — , die Aufleren durch + repri-

sentiert. Innen und Auflen beziehen sich hier auf die Planetenbahn mit der grofien
Halbachse ap.

Korotations-Resonanz:
WKR — Qp (23-G3)

Die Korotations-Resonanz erzeugt entlang der Planetenbahn eine Struktur, die auf Grund
ihrer Ahnlichkeit zu einem Hufeisen auch als Hufeisenregion bezeichnet wird. An den
Lindblad-Resonanzen induziert der Planet spiralférmige Dichtewellen in die Dichtestruktur
der protoplanetaren Scheibe. Damit fiigt der Planet der dufleren Spiralwelle und damit der
aufleren Scheibe Drehmoment hinzu, wahrend er der inneren Spiralwellen und Scheiben-
region diesen entzieht. Es wirkt so, als schiebe der Planet die Scheibe von sich weg. Die
Auspriagung dieses Effekts hangt entscheidend vom induzierten Drehmoment und damit
direkt von der Planetenmasse sowie vom Wirken dissipativer Effekte ab. Nichtsdestoweni-
ger ist es moglich, dass eine Liicke (engl.: gap) in der Scheibendichteverteilung entsteht.
Beispielhaft sind diese Liicke und die bereits angesprochenen Spiralwellen in der Abbildung
2.3-A1 gezeigt. Damit diese Liicke dauerhaft gedffnet bleibt, muss die Planetenmasse Mp
grof} genug sein, um die folgenden Kriterien zu erfiillen:

Viskositatskriterium (Lin und Papaloizou, 1993):

Mp H(r)\"
40 a 2.3-G4
w08 (M) (2.3G1)
Thermisches Kriterium (Nelson und Papaloizou, 2003):
M H(r)\’
3 . 2.3-GH
A > a( . ) ( )

Héufig werden Werte von M, = 1 Mg, & ~ 0.005 und @ ~ 0.025 fir protoplanetare
Scheiben angenommen (z. B. Kley und Nelson, 2012), so dass ein Planet mindestens 10 %
der Masse des Jupiters besitzen muss, damit eine Liicke dauerhaft getdffnet bleibt. Fur
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darunterliegende Planetenmassen existieren die spiralféormigen Dichtewellen und partial
geoffnete Liicken, die nicht entlang des gesamten Orbits des Planeten geoffnet bleiben.
Die Veranderungen der Dichtestruktur der protoplanetaren Scheibe haben ebenfalls Kon-
sequenzen flir den Planeten selbst. Wesentlich hierbei ist ein Einfluss der protoplanetaren
Scheibe auf die Bahnelemente (grofe Halbachse, Inklination und Exzentrizitét) des Plane-
ten (Kley und Nelson, 2012). Insbesondere ist eine zeitliche Anderung der groen Halbachse
von Bedeutung, welche als Migration bezeichnet und in drei Typen aufgeteilt wird.
Die Migration Typ I wurde bereits von Goldreich und Tremaine (1979) beschrieben
und ist vor allem fiir solche Planeten von Bedeutung, deren Masse Mp nicht ausreicht,
eine dauerhafte Liicke in der Dichtestruktur der protoplanetaren Scheibe zu 6ffnen. Die in
diesem Fall weiterhin auftretenden spiralféormigen Dichtewellen wirken ein Drehmoment
Ty, auf den Planeten aus. Sie bewirken eine zeitliche Anderung der grofien Halbachse des
Planeten von:

21Ty
B Qp Mp ap
Das Vorzeichen des ausgewirkten Drehmoments 77, gibt hierbei an, ob sich der Bahnradius
vergroflert oder verkleinert. Mit Gleichung 2.3-G6 léasst sich die Migrationszeit fiir die
Migration Typ I abschatzen:

ap (2.3-G6)

ap Qp Mp a%,
= = . 2.3-
|ap| 2|Ty| (2:5G7)

Tmig, 1

Fiir einen Planeten mit der Masse der Erde und einer groflen Halbachse von einer Astro-
nomischen Einheit, der in den solaren Nebel geringster Masse (vgl. Gleichung 2.1-G10)
eingebettet ist, ergibt sich eine Migrationszeit von etwa 10° Jahren bis zum Erreichen des
Zentralsterns (Kley und Nelson, 2012).

Im Falle von Planeten, deren Masse so hoch ist, dass sie in der Lage sind, dauerhaft eine
Liicke in der Dichtestruktur der protoplanetaren Scheibe zu 6ffnen, ist die Migration
Typ II von Bedeutung (z. B. Ward, 1997). Bei dieser Form der Migration folgt der Planet
der viskosen Entwicklung der protoplanetaren Scheibe. Die Scheibe bewegt sich im Laufe
der Zeit im Gravitationspotential des Zentralgestirns immer weiter auf dieses zu. Fiir den
Planeten, der eine dauerhafte Liicke in der Dichtestruktur der Scheibe getffnet hat, hat
das zur Folge, dass sich die Scheibe innerhalb seiner Bahn von ihm entfernt und die Auflere
auf ihn zu kommt. Der Planet koppelt nun an die radiale, von der Viskositat 7 abhéngige,
Drift des Gases (siehe Gleichung 2.1-G12):

3v
1p R Uy =—— 2.3-G8
ap A Uprife (1) 9 ( )
Somit lasst sich auch fiir die Migration Typ II eine Migrationszeit angeben:
ap ap 2a}
mig, 2 = T = =—— 2.3-G9
Tmis, 2 ap  Ubrift 3v ( )

Die Migrationszeit fiir einen Planeten mit der Masse des Jupiters und einer grofien Halb-
achse von fiinf Astronomischen Einheiten ist etwa 10° Jahre (Kley und Nelson, 2012).
Zusétzlich kann es zu Migration Typ IIT kommen (Masset und Papaloizou, 2003). Diese
ist von Bedeutung, wenn der Planet bereits migriert, und kann sich verstéirkend auf die
zeitliche Anderungsrate des Bahnradiusses auswirken.
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Insgesamt handelt es sich hierbei um Abschatzungen. Kley u.a. (2009) konnten in nu-
merischen Hydrodynamiksimulationen zeigen, dass Richtung und Geschwindigkeit der
Migration ebenfalls davon abhéngen, welche Terme in den hydrodynamischen Grundglei-
chungen (vgl. Gleichungen 2.1-G1 bis 2.1-G3) berticksichtigt werden.

Ebenfalls beeinflusst die protoplanetare Scheibe auch die iibrigen Bahnelemente des Plane-
ten. Sowohl die Inklination der Planetenbahn zur Scheibenebene (Bitsch und Kley, 2010)
als auch deren Exzentrizitat (Bitsch und Kley, 2011) werden durch die Scheibe gedampft,
so dass innerhalb weniger hundert Umlaufe eine kreisformige Bahn des Planeten innerhalb
der Scheibenebene entsteht. Ferner akkretiert der Planet in Abhéngigkeit seiner Masse
Material aus der Scheibe (z. B. Boley u.a., 2010).

Neben der beschriebenen gravitativen Wechselwirkung zwischen Scheibe und Planet wirkt
sich die Einbettung des Planeten in eine protoplanetare Scheibe auch auf dessen Ener-
giehaushalt aus (z. B. Mordasini u.a., 2012b). Das ist vor allem dann von Bedeutung,
wenn die Masse des Planeten zu klein ist, um eine Liicke in der Dichtestruktur der Schei-
be zu o6ffnen, oder wenn sich eine Hiille aus Gas und Staub um den Planeten befindet.
Die Umgebung des Planeten absorbiert dann die vom Planeten ausgesandte thermische
Abstrahlung (vgl. Abschnitt 2.5) und heizt sich dadurch auf. Durch diese Abschirmung
verringert sich die Abkiihlrate des Planeten, so dass ein eingebetteter Planet im Gegensatz
zu einem freien Planeten gleicher Masse, eine hohere Temperatur besitzt (dhnlich dem
Treibhauseffekt). Detailliert beschéftigen sich die Kapitel 3 und 4 mit der Beobachtbarkeit
von Planet-Scheibe-Wechselwirkung.

2.3.2 Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung

Abbildung 2.3-A2: Qualitative Darstel-
lung der Binarsystem-Scheibe-Wechselwir-
kung. Die Abbildung zeigt das entstehende
innere Loch in der Scheibe, die zirkumpri-
méare und -sekundére Scheibe, sowie die
Spiralarme.

Spiralarme

Mit anwachsender Masse des Begleitobjekts wéchst auch dessen Einfluss auf die Schei-
bendichtestruktur. Besonders im Fall eines bindren Sternsystems ist dies augenscheinlich
und es werden Massenverhéltnisse zwischen Stern und Begleitobjekt, beziehungsweise
zwischen priméarer und sekundérer Sternkomponente, erreicht, die grofier sind als 0.001.
Dabei bleibt zu beachten, dass im Folgenden solche Binarsysteme betrachtet werden,
deren grofle Halbachse klein gegen die typische Ausdehnung von protoplanetaren Schei-
ben ist. Bei weitseparierten Bindrsystemen mit groflen Halbachsen iiber 100 AE ist es
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zu beobachten, dass jede Komponente des Binarsystems tiber eine eigene zirkumstellare
Scheibe verfigt (vgl.: Regaly u.a. 2011; Miiller und Kley 2012; Rattenbury u.a. 2015).
Nach ersten analytischen Abschatzungen durch Papaloizou und Pringle (1977) adaptierten
Artymowicz und Lubow (1994) den analytischen Ansatz zur Beschreibung von Planet-
Scheibe-Wechselwirkung (vgl. Abschnitt 2.3.1) fiir den Fall einer zirkumbinaren Scheibe
um ein bindres Sternensystem. Auch in diesem Fall ergeben sich die Lindblad- und Ko-
rotationsresonanzen (siehe Gleichung 2.3-G2 und 2.3-G3) als Losung. Das Binarsystem
iibertragt somit Drehimpuls auf die zirkumbinére Scheibe. Hierdurch entfernt sich der
Scheibeninnerand von dem Schwerpunkt des Binarsystems und es entsteht ein Bereich mit
sehr geringer Dichte um die Binérsterne herum, der im Folgenden als Loch bezeichnet
wird. Die Viskositéit wirkt dem Entstehen dieses Lochs entgegen.

Die Grofle des Lochs ist vor allem vom Massenverhéltnis der Binarsterne u, der Exzentrizi-
tét der orbitalen Bahn der Sekundérkomponente e und der Viskositat der Scheibe abhéngig
(Artymowicz und Lubow, 1994). Fir p > 0.1 ergibt sich im Mittel ein Loch mit einem
Radius, der etwa der zweifachen grofen Halbachse des Binarsystems entspricht (Guinther
und Kley, 2002). Zusétzlich zum Drehimpulstransport kann Material von den Sternen
akkretiert werden und es zur Bildung von zirkumpriméren und -sekundéren Scheiben um
die jeweilige Komponente des Binédrsystems innerhalb des Loches in der zirkumbinaren
Scheibe kommen. Wiederum in Abhéngigkeit des Massenverhéltnisses der Binérsterne
1, der Exzentrizitat der orbitalen Bahn der Sekundérkomponente e und der Viskositét
der Scheibe kénnen im Laufe einer Periode des Binarsystems Spiralarme entstehen, die
vom inneren Rand der Scheibe bis zu den Sternkomponenten reichen (z. B. Demidova und
Shevchenko, 2014). Schematisch stellt die Abbildung 2.3-A2 diese Mechanismen dar.
Sollte die orbitale Bahn der Sekundarkomponente nicht koplanar zur Scheibenmittelebe-
ne verlaufen, wird die Scheibenstruktur vor allem in der Vertikalen deutlich verédndert
(Demidova u. a., 2010). Die dabei auftretenden Effekte werden detailliert im Kapitel 5
beschrieben.

2.3.3 Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung

Neben der gravitativen Wechselwirkung der protoplanetaren Scheibe mit Planeten oder
Binarsternen ist vor allem der Einfluss von Magnetfeldern ein moglicherweise dominan-
ter Faktor in der Entwicklung dieser Scheiben. Sobald in der protoplanetaren Scheibe
Ladungstrager vorhanden sind, koppeln diese an vorhandene Magnetfelder (z. B. stel-
lares Magnetfeld). Ferner entstehen durch die Bewegung der Ladungstréger ebenfalls
Magnetfelder und somit eine Wechselwirkung mit anderen Ladungstréagern in der Scheibe
(Brandenburg und von Rekowski, 2007). Die mathematische Beschreibung ist in diesem
Fall durch die Gleichungen der Magneto-Hydrodynamik mdoglich. Diese ergeben sich durch
die Erweiterung der hydrodynamischen Grundgleichungen (vgl. Gleichung 2.1-G1 - 2.1-G3)
um die Maxwell-Gleichungen.

Im Falle von protoplanetaren Scheiben sorgt die magnetische Kopplung fiir das Entstehen
der Balbus-Hawley-Instabilitat, die im Englischen auch als magneto rotational instability
(MRI) bezeichnet wird (Balbus und Hawley, 1991). Die mit dieser Instabilitiat verbundene
Turbulenz sorgt fiir einen Drehimpulstransport in der Scheibe und ist deshalb mit der Wir-
kung einer Viskositit vergleichbar (vgl. Abschnitt 2.1.1). Die notwendigen Ladungstrager
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kosmische Strahlung

UV- und Réntgenphotonen
magnetisch aktive Oberflache

Radioaktivitat
Rekombination

thermische lonisation

Abbildung 2.3-A3: Qualitative Darstellung des Wirkens der wichtigsten Ionisierungs-
prozesse in einer protoplanetaren Scheibe und der Lage der magnetisch inaktiven Zone.
Die Abbildung ist eine Adaption einer d&hnlichen Abbildung aus Armitage (2010).

entstehen durch lonisation von (neutralen) Gaspartikeln der protoplanetaren Scheibe. Es
werden verschiedene Mechanismen mit unterschiedlichen Ionisierungsraten angenommen
und diskutiert. Im Wesentlichen sind es:

Sternstrahlung im UV- und Rontgenbereich: Die direkte Sternstrahlung im UV- und
Rontgenbereich ist in der Lage, das Gas der Scheibe zu ionisieren. Die Ionisierungs-
zone ist dabei durch die wellenlangenabhangige Eindringtiefe der Strahlung in die
protoplanetare Scheibe (vgl. optische Tiefe im Abschnitt 2.5) begrenzt (Perez-Becker
und Chiang, 2011; Mohanty u.a., 2013). In einem Abstand von einer Astronomi-
schen Einheit zu einem sonnenéhnlichen Stern kénnen Ionisierungsraten bis 10710 1/
erreicht werden (Garmire u. a., 2000). Die Eindringtiefe ist dabei ebenfalls von den
optischen Eigenschaften des Scheibenmaterials und der Dichtestruktur der Scheibe
abhéngig. Vor allem der Staub in einer protoplanetaren Scheibe beeinflusst die opti-
schen Eigenschaften, so dass auch das Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis einen starken
Einfluss besitzt.

Kosmische Strahlung: Im Vergleich zum UV- und Roéntgenbereich ist die energiereiche,
kosmische ~-Strahlung in der Lage, deutlich tiefer in die Scheibe einzudringen
(Umebayashi und Nakano, 1981). Die Tonisierungsrate betragt 10717 1/s (z. B. Turner
u. a., 2014).

Radioaktivitat: Noch geringer ist die lonisierungsrate durch den radioaktiven Zerfall in
einer protoplanetaren Scheibe. Sie betrigt in etwa 107 1/s (Umebayashi und Nakano,
2009). Den Hauptbeitrag (Turner u. a., 2014) leistet der 37-Zerfall von 26 Al mit einer
Halbwertszeit von 700000 Jahren (Thomas u.a., 1984).

Thermische StoBionisation: Diese Art der Ionisierung ist vor allem bei Umgebungstem-
peraturen 7" > 1000 K von Bedeutung (z. B. Turner u.a., 2014). In einer protopla-
netaren Scheibe werden diese Temperaturen nur in geringem Abstand zum Stern
d < 1 AE oder in bestimmten Schichten an der Scheibenoberfliche erreicht. Die
Ionisierungsrate ist in diesem Fall stark von den Materialeigenschaften, der lokalen
Dichte und Temperatur abhangig.
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Weiterhin kann es zur Rekombination von Ladungstrigern kommen. Schematisch ist das
Wirken aller Prozesse in der Abbildung 2.3-A3 dargestellt.

Die unterschiedlichen Ionisierungsprozesse verdeutlichen, dass die Ladungstragerdichte
in einer protoplanetaren Scheibe sehr stark vom Ort abhéngt. Das entstehende Gemisch
aus neutralen und geladenen Teilchen kann als Plasma aufgefasst werden, das als solches
iiber einen ohm’schen Leitwert verfiigt und nach Quasineutralitidt strebt. Deshalb kann es,
zumindest lokal, zu ambipolarer Diffusion kommen. Zuséatzlich tritt bei der Bewegung von
Ladungstragern im Magnetfeld der Hall-Effekt auf (Turner u.a., 2014). Zusammenfassend
héngt es von der Dichte und der Magnetfeldstéirke ab, ob ohm’sche Leitung, ambipolare
Diffusion oder der Hall-Effekt in einem Bereich der Scheibe dominieren. Welche dieser
Effekte wo und wie in der protoplanetaren Scheibe zum Tragen kommen, ist derzeit
Bestandteil aktueller Forschung (z. B. Bai, 2014; O'Keeffe und Downes, 2014; Lesur u. a.,
2014).

Dennoch kommt es vor, dass die Ladungstragerdichte vor allem in den dichten Regionen
der Scheibe um die Mittelebene so gering ist, dass die magnetische Kopplung vernachlassigt
werden kann. Dieser Bereich wird deshalb als magnetisch inaktive Zone (engl.: dead zone)
bezeichnet (Turner u.a., 2007; Armitage, 2010). Gerade der Ubergang zwischen magnetisch
inaktiver und aktiver Zone kann deutliche Anderungen in der Scheibendichteverteilung
hervorrufen. Dazu gehort ebenfalls eine rotationssymmetrische Reduzierung der Gasdichte,
die von ihrem Aussehen her deutlich an eine planeten-induzierte Liicke (vgl. Abschnitt
2.3.1) erinnert.

Im Vergleich zur Planet-Scheibe- und Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung, bei denen
vor allem das Massenverhéltnis von Planet und Stern, beziehungsweise sekundérer und
priméarer Sternkomponente, fir die Verdnderung der Scheibendichtestruktur verantwortlich
ist, ist die Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung von deutlich mehr Parametern beeinflusst,
so dass eine detailliertere Beschreibung der auftretenden Strukturen erst im Kapitel 6
gegeben wird.

2.3.4 Weitere Wechselwirkungsmechanismen

Neben den drei bisher beschriebenen Wechselwirkungsmechanismen sind weitere Effekte
bekannt, welche die Struktur einer protoplanetaren Scheibe deutlich beeinflussen kénnen.
Sie werden in der vorliegenden Arbeit nicht untersucht und deshalb nur kurz beschrieben.

2.3.4.1 Gravitationsinstabilitat

Solange die Gesamtmasse einer protoplanetaren Scheibe klein gegeniiber der Masse des
Zentralsterns ist, wird das Gravitationspotential durch den Stern dominiert. Sobald aber die
Scheibenmasse so grof} ist, dass die protoplanetare Scheibe selbst das Gravitationspotential
nennenswert beeinflusst, wird die Scheibe selbstgravitierend (Papaloizou und Lin, 1995).
Es kann hierdurch zur Fragmentation einzelner Scheibenbereiche kommen (z. B. Mayer
u. a., 2004). Insbesondere lésst sich die Scheibe aber nicht mehr mit dem Shakura-Sunyaev-
Scheibendichteprofil (siehe Gleichung 2.1-G4) beschreiben. Solange das Toomre-Kriterium
(Toomre, 1964) erfiillt ist, ist eine protoplanetare Scheibe nicht selbstgravitierend.
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Toomre-Kriterium:

¢ €2
Qr =

=——>1 2.3-G10
m GZScheibe ( )

Dabei entspricht €2 der Keplergeschwindigkeit einer Probemasse mit Mpope << M,
im Abstand r vom Stern.

Bei allen in dieser Arbeit verwendeten Scheiben gilt stets Qr > 1.

2.3.4.2 Strahlungsdruck, Sublimation und Photoevaporation

Sowohl die Sternstrahlung als auch die Strahlung von anderen, leuchtkraftigen Sternen
in der Umgebung einer protoplanetaren Scheibe kann in Abhéngigkeit der Wellenldnge
die Struktur dieser verdndern (Williams und Cieza, 2011). Durch den Strahlungsdruck,
der auf die Gas- und Staubteilchen in der protoplanetaren Scheibe einwirkt, wird Impuls
iibertragen und das Material aus dem Schwerefeld des Zentralsterns entfernt. Zusétzlich
kann die eintreffende Strahlung — egal von welcher Quelle — die Staubpartikel so stark
erhitzen, dass diese sublimieren und ihre Eigenschaften somit grundlegend dndern.
Reicht die iibertragene Energie nicht zur Sublimation aus, kann das Teilchen dennoch
gentigend Energie erhalten, um durch seine thermische Eigenbewegung aus dem Schwerefeld
des Zentralgestirns zu entflichen (Bally und Scoville, 1982; Hollenbach u. a., 1994; Wolf
. a., 2012). Dieser Prozess wird als Photoevaporation bezeichnet. Fiir die vom Zentralstern
kommende Strahlung wirken diese Prozesse vor allem am Scheibeninnenrand, so dass es
zur Bildung eines inneren Lochs in der Scheibe kommen kann (Dullemond u. a., 2007).
Fiir Strahlung von anderen Sternen sind diese Effekte in der Nahe von sogenannten
O-B-Assoziationen® bedeutend (Johnstone u.a., 1998; Adams u. a., 2006).

2.3.4.3 Sternenwinde

Wie unsere Sonne besitzen auch andere Sterne einen Sternenwind aus geladenen Teilchen.
Diese konnen ihren Impuls auf die Gas- und Staubpartikel der Scheibe iibertragen und
diese ebenso aus dem Schwerefeld des Sterns entfernen (z. B. Schnepf u. a., 2014).

2.3.4.4 Stern-Stern-Interaktion

Innerhalb unserer Milchstrafle bewegen sich die meisten Sterne um das Zentrum der
Galaxie. Gleichzeitig besitzen viele Sterne eine Relativbewegung zueinander, so dass es
mitunter zu Begegnungen kommt und Sterne gravitativ aneinander gestreut werden. Besitzt
mindestens einer dieser Sterne eine protoplanetare Scheibe, ist davon auszugehen, dass
diese Begegnung die Dichtestruktur der Scheibe verdndert (z. B. Craig und Krumholz,
2013).

4Lokal gehiufte Ansammlung von Sternen des Spektraltyps O und B, die das gleiche Alter besitzen.
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2.4 Numerische Simulation der Struktur von
protoplanetaren Scheiben

In der vorliegenden Arbeit werden die Planet-Scheibe-, Binérsystem-Scheibe- und Magnet-
feld-Scheibe-Wechselwirkung mit numerischen Simulationen der Scheibendichtestruktur
beschrieben. Diese Simulationen werden von unterschiedlichen, internationalen Koope-
rationspartnern durchgefithrt und zur Verfiigung gestellt. Es werden dafiir zwei generell
unterschiedliche Ansétze verfolgt, die fiir die jeweilige Anwendung optimal erscheinen.

2.4.1 Gitterbasierte Methoden

Die Scheibe wird durch die Grundgleichungen der Hydrodynamik (siehe Gleichungen
2.1-G1 bis 2.1-G3) oder deren Erweiterung zur Magneto-Hydrodynamik beschrieben. Alle
Groflen, wie zum Beispiel Dichte und Geschwindigkeit, werden in den Zellen eines ortsfesten
Gitters definiert (z. B. Shore, 2007). Bei den verwendeten Gleichungen handelt sich um
ein System gekoppelter, partieller Differentialgleichungen. Diese werden mit verschiedenen,
hochentwickelten Verfahren, wie zum Beispiel Riemann- oder Godunovlésern (z. B. Hirsch,
1990), gelost. Die Anfangsbedingungen definieren die Losung. Es wird hierfiir eine initiale
Dichteverteilung der Scheibe vorgegeben, die sich dann zeitlich entwickelt. Haufig werden
Standardverteilungen wie der solare Nebel geringster Masse verwendet (vgl. Gleichung
2.1-G10). Im Kapitel 6 wird dazu iibergegangen, an Beobachtungen geeichte Profile fiir
diesen Schritt zu verwenden. Die gitterbasierte Methode lasst sich besonders einfach mit
dem Strahlungstransport-Programm MC3D (siehe Abschnitt 2.6) verbinden, da auch dieses
gitterbasiert ist. Die Gesamtmasse M, eines Modells innerhalb eines Gitters mit insgesamt
Nz € N Zellen kann tiber die Dichte p; in der i-ten Zelle und deren Volumen V; wie folgt
angegeben werden:

Nz,
Mges = Zpi -Vi. (2.4—@1)
=1

Eine gitterbasierte Methode wird fiir die Simulationen zur Planet-Scheibe- (Kapitel 3 und
4) und Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung (Kapitel 6) verwendet. Allerdings ist diese
Methode fiir die Simulation von Binérsystem-Scheibe-Wechselwirkung wenig gut geeignet,
da dort sehr komplizierte Scheibengeometrien auftreten, die in einem (sphérischen) Gitter
nicht in geeigneter Weise darstellbar sind.

2.4.2 Partikelbasierte Methoden

Gerade komplizierte Geometrien sind die Starke der partikelbasierten Methoden (engl.:
smoothed particle hydrodynamics, SPH, z. B. Monaghan 2012). Auch mit ihr werden
die Grundgleichungen der Hydrodynamik (siche Gleichungen 2.1-G1 bis 2.1-G3) gelost.
Allerdings wird das hydrodynamische Fluid in viele kleine Teile, die Partikel, zerlegt
und die Eigenschaften, wie zum Beispiel Dichte und Geschwindigkeit, fiir diese Partikel
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definiert. Damit liegen die jeweiligen Eigenschaften dann nur am Ort eines Partikels
vor. Es wird angenommen, dass ein Partikel nur mit anderen Partikeln im Umkreis
der Glattungslange (engl.: smoothing length) wechselwirkt. Durch diese Diskretisierung
entsteht aus den hydrodynamischen Grundgleichungen ein System aus gewohnlichen,
gekoppelten Differentialgleichungen, das effizient gelost werden kann (z. B. Press u. a.,
2007). Auch bei dieser Methode werden Anfangs- und Randbedingungen vorgegeben. SPH-
Simulationen sind im Vergleich zu gitterbasierten Methoden duflerst robust, so dass auch
bei ungiinstiger Wahl von Anfangs- und Randbedingungen eine Losung gefunden wird (z. B.
Agertz u.a., 2007). Dies ist ebenso eine Schwiche des Verfahrens, weil die Endergebnisse
stets auf physikalische Korrektheit hin untersucht werden miissen. Weiterhin werden die
oberen Schichten einer protoplanetaren Scheibe in diesen Simulationen nur durch sehr
wenige Partikel reprasentiert (z. B. Fouchet u.a., 2010). Insgesamt werden &duferst viele
Partikel und damit sehr lange Rechenzeiten (mehrere Wochen) benotigt, um eine fiir den
Strahlungstransport mit MC3D gentigend fein aufgeloste Simulation durchzufiihren.

2.5 Strahlungstheorie

Die wesentliche Energiequelle im System der hier betrachteten protoplanetaren Scheibe
ist der Zentralstern, beziehungsweise das bindre Sternsystem im Falle von zirkumbinéren
Scheiben. Die Sternstrahlung kann an den Staubkoérnern in der protoplanetaren Scheibe
gestreut werden (Mie-Streuung) oder fiithrt zu deren Aufheizung durch Absorption. Die
Staubkorner selbst konnen durch Reemission einen Teil ihrer Energie wieder abgeben, so
dass sich eine Gleichgewichtstemperatur der Staubkorner in der Scheibe einstellt.

Unter der Vernachlassigung von Linienabsorption in der Sternatmosphére, lassen sich
Sterne in guter Naherung als Schwarze Strahler der Temperatur 7" beschreiben (Unsold
und Baschek, 2006). Das Spektrum eines solchen Schwarzen Strahlers By (T') folgt dem
Planck-Kirchhoff-Strahlungsgesetz®.

Planck-Kirchhoff-Strahlungsgesetz:

2hc? 1
BA(T) = =5 (2.5-G1)
A exp [A:;T} —1

Die Wellenldnge mit der maximalen Strahlungsleistung des Schwarzen Strahlers kann
iiber das Wien’schen Verschiebungsgesetz berechnet werden.

Wien’sches Verschiebungsgesetz:

~ 2897.8K

max ~ T (2-5'G2)

Die gesamte abgestrahlte Energie des Schwarzen Strahlers wird im Falle eines Sterns
mit dem Radius R, tiiber die Leuchtkraft angegeben.

5Alle Gleichungen und Uberlegungen in diesem Abschnitt sind in Lehrbiichern wie Unsold und Baschek
(2006) oder Meschede und Gerthsen (2006) bereits aufbereitet.
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Leuchtkraft:
L, =4nR*0yT* (2.5-G3)

Auch die Abstrahlung des Staubs in der Scheibe lisst sich mit dem Planck-Kirchhoff-
Strahlungsgesetz beschreiben. Es muss aber beachtet werden, dass es sich bei Staub um
einen Realen Strahler handelt. Der emittierte Strahlungsfluss eines Realen Strahlers F),
ergibt sich aus der abstrahlenden Fléache A des Realen Strahlers und dessen Temperatur
T zu:

F\ =7 AQem(\) BA(T). (2.5-G4)

Die Effizienz der Emission Qen(\) gibt dabei die wellenlangenabhingige Abweichung
des Realen Strahlers vom idealen Schwarzen Strahler an. Der Prozess der Emission ist
als Absorption umkehrbar. Es gilt Qe = Qans (Kattawar und Eisner, 1970). Aus der
Gleichung 2.5-G4 folgt zusatzlich, dass F\ immer eine Zusammenfassung aus den drei
unabhéangigen Grolen Flache, Materialeigenschaften und Temperatur ist.

Die wesentliche Grofle des Strahlungstranports ist die Intensitat 1,(1J,¢). Sie gibt an,
wie viel Energie pro Einheitsraumwinkel, Einheitsfrequenz und Zeiteinheit durch eine zur
Richtung (1, ¢) senkrechte Einheitsfliche abgegeben wird. Die Intensitat ist durch die aus
einem Volumenelement dV emittierten Beitrédge 7, und Verluste durch Absorption s, und
Streuung o, entlang einer Strecke ds bestimmt. Die Verlustterme werden zur Extinktion
K, = s, + 0, zusammengefasst. Es ergibt sich die Strahlungstransport-Gleichung.

Strahlungstransport-Gleichung:

dr,
ds

= —k, 1, + 7j, (2.5-G5)

Alle Koeffizienten sind frequenzabhéangig und dndern sich mit dem Materiezustand
und der chemischen Materialzusammensetzung, der Temperatur und dem Druck.

Im Fall einer nicht-emittierenden Flache der Dicke sq ist 7, = 0 und es gilt:

I,

&k, 2.5-
- (2.5-G6)

Die Losung dieser Differentialgleichung ist das Lambert-Beer’sche Gesetz.

Lambert-Beer’'sche Gesetz:
I, = 1,0 exp[—7,)] (2.5-G7)

mit der optischen Tiefe 7,.

Optische Tiefe:
Ty = /'Lil/ dS, (25—G8)
0

Der Fall 7, < 1 wird als optisch diinn und der Fall 7, > 1 als optisch dick bezeichnet.
Im Wesentlichen ist der Staub und dessen optische Eigenschaften fiir das beobachtbare
Erscheinungsbild (vgl. Abschnitt 2.7) einer protoplanetaren Scheibe verantwortlich. Wird
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angenommen, dass es sich bei den Staubkoérnern in protoplanetaren Scheiben um ideal
sphérische Teilchen mit dem Radius agi.., handelt, konnen — sofern das Staubmaterial
bekannt ist — diese optischen Eigenschaften mit der Mie-Theorie (Mie, 1908) berechnet
werden (siehe hierzu Bohren und Huffman, 1983). Im Rahmen dieser Arbeit geschieht
dies mit dem Programm MieX von Wolf und Voshchinnikov (2004). Die Berechnung
erfolgt — wenn nicht abweichend gekennzeichnet — fiir die im Anhang A.3 aufgelisteten
Wellenldngen. Im engeren Sinne handelt es sich bei den optischen Eigenschaften des Staubs
um den wellenlangenabhangigen Absorptionsquerschnitt Cyp,s und Streuquerschnitt Cyeas.
Aus diesen beiden Grofien lassen sich alle weiteren ableiten. Hierzu zéhlen beispielsweise
der Extinktionsquerschnitt Ceyy = Caps + Csea und die Albedo des Material A = Csea/Cy.
Der Zusammenhang zwischen Absorptionsquerschnitt Cyp,s und Effizienz der Absorption
Qabs 18t Caps = TaZ ., - Qabs- Gleiches gilt fiir Streu- und Extinktionsquerschnitt. Ferner
gilt fiir die Extinktion x, und die Anzahldichtenverteilung des Staubs Ws;.,p, der folgende
Zusammenhang:

Extinktion:
Ry = ext(y) \IjStaub =Mmy Cext(y) 1Y (25‘G9)

Fir sphérische Staubpartikel, deren Korngréflen der Korngroflenverteilung aus Gleichung
2.1-G20 folgen, ergibt sich die Proportionalitdatskonstante mg fiir Gleichung 2.5-G9 zu:

3

S 2.5-G10
4pStaub7Tagff ( )

mo

wobei a.g der volumengemittelte Kornradius aus Gleichung 2.1-G21 ist.

2.6 Numerische Losung der Strahlungstransport-Gleichung

Wie bereits das Lambert-Beer’sche Gesetz (vgl. Gleichung 2.5-G7) zeigt, gibt es in einfachen
Spezialfallen die Moglichkeit, die Strahlungstransport-Gleichung (vgl. Gleichung 2.5-G5)
analytisch zu lo6sen. Fiir komplexere Systeme, wie eben dasjenige aus Zentralgestirn und
protoplanetarer Scheibe, wird tiblicherweise ein Monte-Carlo-Verfahren (z. B. Kroese u. a.,
2011) angewendet, um die Streuung der Sternstrahlung an den Staubpartikeln der proto-
planetaren Scheibe, deren Aufheizung und thermischen Reemission zu beschreiben (z. B.
Pinte u. a., 2009). Im Rahmen dieser Arbeit wird das Monte-Carlo Strahlungstransport-
Programm MC3D (Wolf u.a., 1999; Wolf, 2003) in den Versionen 4.25 bis 4.27 verwendet,
dessen prinzipielle Funktionsweise fiir den Fall des Systems aus Stern und protoplanetarer
Scheibe im Folgenden erlautert wird.

Zunachst wird ein sphérischer Modellraum aufgespannt, der die dreidimensionale Dich-
teverteilung der protoplanetaren Scheibe enthélt. Innerhalb einer jeden Zelle der sich
ergebenden Zellstruktur des Gitters sind alle Werte, wie zum Beispiel Dichte und Tem-
peratur, konstant. Meistens steht der Stern im Zentrum des Modellraums. Er ist durch
seine effektive Temperatur T.s und seine Leuchtkraft L, charakterisiert und wird als
punktformige Strahlungsquelle in der Naherung als Schwarzer Strahler (vgl. Gleichung
2.5-G1) angenommen. Die spektrale Verteilung seiner Energie erfolgt diskret fiir eine
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vorgegebene Anzahl bestimmter Wellenléngen, zu denen auch die optischen Eigenschaften
der Staubkorner in der protoplanetaren Scheibe berechnet werden (siche Abschnitt 2.5).
Es stehen dem Benutzer nun die folgenden Moglichkeiten zur Verfiigung: Berechnung
einer Streukarte, Berechnung der Temperaturverteilung der protoplanetaren Scheibe und
Berechnung der thermischen Reemission der Staubpartikel in der protoplanetaren Scheibe
sowie die Erzeugung einer spektralen Energieverteilung (SED).

Im Fall der Berechnung einer Streukarte wird eine festgelegte Anzahl von Energiepaketen
(sogenannte Photonen) bei einer vorgegebenen Wellenldnge vom Stern in zuféllige Rich-
tungen ausgesandt. Diese Photonen streuen an den Staubpartikeln der Scheibe. Das sich
in einer bestimmten Richtung ergebende Streubild wird registriert.

Im Fall der Berechnung der Temperaturverteilung der protoplanetaren Scheibe werden fiir
die Gesamtheit der vorgegebenen Wellenldngen, oder einer bestimmten Auswahl aus dieser,
wieder eine festgelegte Anzahl an Energiepaketen (Photonen) in zuféllige Richtungen
vom Stern ausgesandt. In Abhéangigkeit der optischen Tiefenstruktur der protoplanetaren
Scheibe (siche Abschnitt 2.5) werden diese Photonen von bestimmten Zellen absorbiert
und sofort wieder reemittiert (Sofortige Emissionsmethode nach Bjorkman und Wood
2001). Dabei kann das emittierte Energiepaket niemals mehr Energie aus einer Zelle
entfernen, als das direkt zuvor absorbierte Energiepaket in diese Zelle eingebracht hat.
Durch die Bilanzierung von absorbierter und reemittierter Energie ergibt sich die in der
Zelle herrschende Temperatur.

Im Fall der Berechnung der thermischen Reemission der Staubkérner wird aus der
Temperatur- und der Staubdichteverteilung der protoplanetaren Scheibe fiir eine vor-
gegebene Richtung eine Reemissionskarte berechnet. Falls die Streuung der reemittierten
Strahlung an anderen Staubpartikeln vernachléssigt werden kann, geschieht dies mit einem
Strahlverfolger (engl.: raytracer), andernfalls mit einer Methode, die der Berechnung der
Streukarten dhnelt. Die Berticksichtigung der Streuung ist der Mie-Theorie entsprechend
vor allem dann wichtig, wenn die Wellenlénge der Strahlung Ay zum Radius der Staubkor-
ner ap im Verhéltnis *o/ay = 27 stehen (Bohren und Huffman, 1983).

Die statistische Natur des in MC3D verwendeten Verfahrens benotigt eine hohe Anzahl an
Energiepaketen, um aussagekriftig zu sein®. Allerdings kann es in den dichtesten Bereichen
der massereichsten protoplanetaren Scheiben vorkommen, dass die optische Tiefe bei
allen betrachteten Wellenldngen so hoch ist, dass kein Energiepaket (Photon) in diesen
Bereich vordringen kann (z. B. Min u.a., 2009). Diese dichten Bereiche sind ebenfalls in
einer anderen Hinsicht bemerkenswert. Bisher wird der Scheibe nur Energie durch die
Sternstrahlung hinzugefiigt. Die Scheibe wird in diesem Fall als passiv bezeichnet. Aber
gerade in den dichten Bereichen kann es zur Aufheizung der Scheibe durch viskose Heizung
kommen. Im Simulationsprozess stellt diese viskose Heizung eine weitere Energiequelle in
jeder Zelle dar. Eine Beriicksichtigung dieser Energie ohne vorangehende Annahmen iiber
Kiihlprozesse kann allerdings bei der Verwendung der Sofortige-Emissionsmethode fiir die
Berechnung der in einer Zelle enthaltenen Energie zu falschen Resultaten fithren, da eine
Zelle bei diesem Verfahren nie mehr Energie abgeben kann, als sie zuvor erhalten hat.
Abschlielend bleibt zu erwédhnen, dass MC3D zwar im Kern fiur die Losung der Strah-
lungstransport-Gleichung fiir Systeme aus Stern und protoplanetarer Scheibe entwickelt
wurde, in seiner Anwendbarkeit aber nicht auf diesen Fall beschrankt ist. So wird das
Programmpaket in dieser Arbeit um die Fahigkeit erweitert, mehr als eine Strahlungsquelle

5Die in den jeweiligen Projekten dieser Arbeit verwendete Anzahl an Energiepaketen ist im Anhang A.5
zusammengestellt.
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innerhalb der protoplanetaren Scheibe zu simulieren. Im Fall von Streulichtsimulationen
ist das ohne grofie Anderungen moglich. Gleiches gilt fiir den Fall der Berechnung des
Temperaturprofils, wenn kaum Material in der direkten Umgebung der Strahlungsquellen
vorkommt, wie auf Grund des inneren Lochs bei zirkumbinéren Scheiben (vgl. Abschnitt
2.3.2). Nur im Falle von in die Scheibe eingebetteten Planeten ist es notig, die lokale
Temperaturverteilung um den Planeten in einer feiner aufgelosten, zusétzlichen Simulation
zu berechnen. Im Detail wird das Vorgehen in diesem Fall im Abschnitt 4.4 beschrieben.

2.7 BeobachtungsgroBen, -techniken und -instrumente

10!

0 Direktes und gestreutes Sternenlicht
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Abbildung 2.7-A1: Beispiel der spektralen Energieverteilung einer protoplanetaren
Scheibe in Draufsicht (rot) und in der Ansicht von der Seite (blau). Es sind die einzelnen
Beitrage zum Verlauf der Verteilung gezeigt.

Alle iiber protoplanetare Scheiben bekannten Informationen werden aus der Beobachtung
der vom Objekt ausgesandten elektromagnetischen Strahlung gewonnen. Die spektrale
Energieverteilung dieser Objekte folgt einer Charakteristik, die fiir die Falle einer Inkli-
nation der protoplanetaren Scheibe von ¢ = 0° (Draufsicht, engl.: face-on) und ¢ = 90°
(Kantensicht, engl.: edge-on) eines Beispielobjekts in der Abbildung 2.7-A1 dargestellt
ist. In Draufsicht (rote Kurve) besteht das Spektrum des Systems aus Zentralstern und
protoplanetarer Scheibe aus der Addition von drei Komponenten. Jede Komponente be-
sitzt einen Spektralbereich, in dem sie dominant ist. Vom UV bis zum nahinfraroten
Wellenléngenbereich” trigt vor allem das direkte Sternenlicht bei. Vom nahinfraroten bis

"Fiir die Abgrenzung der einzelnen Bereiche siehe Anhang A.2.
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mittelinfraroten Wellenlangenbereich ist die an den Staubpartikeln der Scheibe gestreu-
te Sternstrahlung fiir den Verlauf der spektralen Energieverteilung verantwortlich. Die
Silikatbande (vgl. Abschnitt 2.1.2) ist hier als Emissionsbande zu erkennen. Bei grofie-
ren Wellenlédngen schlielt sich die thermische Staubreemission an. Fiir eine Scheibe in
Kantensicht (blaue Kurve) wird das direkte Sternenlicht durch die Scheibe abgeschirmt.
Nur wenig Sternenlicht wird an den Staubpartikeln gestreut. Die Silikatbande tritt in
Absorption auf. Erst ab dem mittelinfraroten Wellenlangebereich gibt es ein deutliches
Anwachsen des Flusses des Objekts auf Grund der thermischen Staubreemission (siche
auch Dullemond u. a., 2007).

Allein anhand der spektralen Energieverteilung ist es moglich, viel tiber die Gestalt einer
protoplanetaren Scheibe zu lernen. Ein sehr geringer Fluss im mittelinfraroten Wellenlan-
genbereich deutet auf das Fehlen von Staub mit hohen Temperaturen in der protoplanetaren
Scheibe hin. Das bedeutet wiederum, dass sich kein Staub nah am Stern befinden kann,
es also ein Loch in der Scheibe gibt (z. B. Espaillat u.a., 2014). Im Bereich der Milli-
meterwellenlangen kann aus dem Verlauf des Spektrums die Grofle der Staubkorner in
der protoplanetaren Scheibe abgeleitet werden. Dazu wird in der doppellogarithmischen
Darstellung eine Gerade an den Verlauf des Spektrums im Millimeterbereich angepasst.
Die Steigung dieser Geraden wird als Spektralindex bezeichnet.

Spektralindex:
- d loglo (F)\)
dlogg (A)

asp =

(2.7-G1)

Fir ag, > 3.5 ist der Staub in der protoplanetaren Scheibe mit dem Staub des interstellaren
Mediums zu vergleichen (Beckwith und Sargent, 1991; Mathews u. a., 2012). In diesem Fall
ist der maximale Staubkornradius kleiner als 1 ym. Andernfalls sind die Staubkorner in der
protoplanetaren Scheibe signifikant grofler als im interstellaren Medium. Fir die Scheibe
um den Butterfly Star fanden Grife u.a. (2013) einen Spektralindex von ag, = 2.48 +0.07.
Der Spektralindex eines perfekten Schwarzen Strahlers ist entsprechend des Rayleigh-
Jeans-Kriteriums 2.0 (Unsold und Baschek, 2006).

Die Beobachtung wird im Allgemeinen mit Teleskopen durchgefiihrt, die fiir einen be-
stimmten Wellenléngenbereich ausgelegt sind. Im Idealfall ist das maximale, raumliche
Auflésungsvermogen eines Teleskops nur von der Beobachtungswellenlinge A\ und der
Apertur der Optik Dy (d.h. in der Regel Durchmesser des Spiegels) abhéngig und léasst
sich mit dem Rayleigh-Kriterium beschreiben.

Rayleigh-Kriterium:

A :
o= 1.22 o wobei [p| = 1rad (2.7-G2)
0

Tatséchlich fithren Fehler und Verformungen der optischen Bauteile und Storungen der ein-
treffenden Lichtwellen des Beobachtungsobjekts durch die Erdatmosphére zur Verringerung
des Auflosungsvermogens. Dies wird mit dem englischen Begriff seeing bezeichnet. Diesen
Effekten kann aber durch die Verwendung von aktiver und adaptiver Optik (Beckers,
1993) sowie geeigneter Standortwahl (z. B. Weltraum) begegnet werden. Fiir den nah- bis
mittelinfraroten Wellenldngenbereich stehen heutzutage Teleskope mit einem maximalen
Spiegeldurchmesser von 8 m bis 10 m (z. B.: Grantecan, Gemini, Keck, VLT) zur Verfiigung.
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Im Radiobereich werden Antennendurchmesser von 100 m im Falle einer beweglichen An-
tenne (Radioteleskop Effelsberg) und von 305 m (Arecibo Teleskop) beziehungsweise 576 m
(RATAN 600) fiir stationdre Antennen erreicht. Ein héheres raumliches Auflosungsvermogen
ist derzeit nur durch interferometrische Beobachtung maoglich.

2.7.1 Interferometrie

Bei der astrophysikalischen Interferometrie beobachten zwei oder mehr Teleskope gleich-
zeitig das selbe Objekt®. Dann werden die einzelnen Signale der Teleskope paarweise
miteinander korreliert und der Koharenzgrad bestimmt. Im Falle rdumlicher Kohéarenz
wird dieser als Visibilitat bezeichnet. Nach dem Van-Cittern-Zernike Theorem besteht
zwischen der Visibilitat V' (u,v) und der Helligkeitsverteilung I(x,y) einer ausgedehnten
Quelle der folgende Zusammenhang:

Van-Cittern-Zernike Theorem:

Fl(u,v) Fl(u,v)

V() = T ) dvdy ~ FI(0,0)

(2.7-G3)
wobei FI(u,v) die Fouriertransformierte von I(z,y) ist.

Die Koordinaten v und v des Fourier- oder Phasenraums stehen tiber den Abstand — der
Basislinie B — zwischen den einzelnen Teleskopen und die Beobachtungswellenlange Ay im
folgenden Zusammenhang;:
B, By
= — v = -,
Ao Ao

wobei By und By die Komponenten der Basislinie B im durch die Einheitsvektoren €
und €, aufgespannten Ortsraum sind. Das zeigt auch, dass mit einem Antennenpaar zu
einem Zeitpunkt die Visibilitdt nur an einem Punkt im Phasenraum bestimmt werden
kann. Zu einem gewissen Teil kann dies durch die Erdrotation kompensiert werden, da sich
hierdurch die Komponenten By und By zeitlich dndern, wahrend B* = B2 + Bg konstant
bleibt. Dennoch ist erst durch die Kombination einer Vielzahl verschiedener Teleskope eine
gute Abdeckung des Phasenraums moglich.

Wie im Falle eines einzelnen Teleskops léasst sich auch fiir Interferometer das maximale,
raumliche Auflosungsvermégen tiber das Rayleigh-Kriterium (siehe Gleichung 2.7-G2)
bestimmen, wenn statt des Aperturdurchmessers die maximale Basislinie B,,,, verwendet
wird.

u

(2.7-G4)

2.7.2 ALMA

Das Atacama Large Millimeter /submillimeter Array (ALMA) ist ein solches Interferome-
ter aus insgesamt 66 Antennen fiir Beobachtungen im Wellenldngenbereich von 0.3 mm

8Detaillierte Zusammenfassungen sind Haniff (2007) und Millour (2008) zu entnehmen.
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Abbildung 2.7-A2: Transmissionsverhalten der Erdatmosphéare bei verschiedenen Fre-
quenzen und Mengen an Wasserdampf (PWV in mm ist farbkodiert) in der Erdatmo-
sphére. Es sind die Beobachtungbereiche der ALMA Detektoren (AB), die auch als Bander
bezeichnet werden, dargestellt. Die Graphik entstammt der ALMA-Webseite (10.03.2014)

und basiert auf Messungen von Otarola u.a. (2005).

bis 9.6 mm (Brown u.a., 2004). Es befindet sich auf dem Chajnantor Hochplateau in
der Atacamawtiste in den chilenischen Anden etwa 5000 m iiber dem Meeresspiegel. Die
Positionierung der Antennen untereinander ist variabel, wobei je nach der gewéahlten
Aufbauoption des Interferometers maximale Basislinien zwischen 150 m und 16 km erreicht
werden. Somit ergibt sich fiir ALMA ein bis zu hundertfach hoheres raumliches Auflosungs-
vermoOgen im angegebenen Wellenlédngenbereich als von Vorgéngerinstrumenten (z. B.:
PABI, SMA, VLA) erreicht werden konnte. Die Giite der Beobachtung wird vor allem durch
den Gehalt an Wasserdampf in der Atmosphére bestimmt. Dieser wird als Sdulenhohe des
niederschlagféhigen Wassers in Millimetern gemessen und mit PWV (engl.: precipitable
water vapor) abgekiirzt. Die Fenster mit hoher atmosphérischer Transmissivitét werden
bei ALMA in Bénder (abgekiirzt: AB) unterteilt. Die Abbildung 2.7-A2 zeigt deren Frequenz-
zuordnung und die jeweilige Transmissivitat der Atmosphére fiir verschiedene Mengen
an Wasserdampf. Fiir eine Beobachtung manifestiert sich der atmosphérische Gehalt an
Wasser als thermisches Rauschen. Zusétzlich unterscheidet sich die Wassersaule tiber jeder
einzelnen Antenne von ALMA ein wenig. Dies fithrt zu Phasenrauschen. Um vorhersagen
zu konnen, wie lange bei einem bestimmten Objekt beobachtet werden muss, um ein
festgelegtes Signal-zu-Rausch-Verhéltnis zu erreichen, wird von ALMA der ALMA Sensitivity
Calculator (ASC, 2014) zur Verfiigung gestellt.
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2.7.3 CASA

Die Simulation von ALMA-Beobachtungen erfolgt im Rahmen dieser Arbeit mit dem Pro-
gramm CASA (engl.: Common Astronomy Software Applications, Ott und Kern 2011) in
der Version 4.2. Dabei gliedert sich eine solche Simulation in zwei Schritte. Im ersten
wird eine fiktive Messung auf der Grundlage der Ergebnisse des Strahlungstransports der
thermischen Staubreemission erzeugt. Im zweiten wird diese fiktive Messung wie eine reale
behandelt und eine Auswertung dieser Messung durchgefiihrt. Das Vorgehen ist zusammen-
fassend im Folgenden dargelegt, eine detailliertere Beschreibung kann dem Handbuch zu
CASA (Ott und Kern, 2011) und der Webseite (CASA-Webseite, 2015) entnommen werden.
Diese Quellen bilden ebenfalls die Grundlage der folgenden Zusammenfassung.

Auf der Basis einer Tabelle, welche die Koordinaten jeder einzelnen ALMA-Antenne enthélt,
werden fiir eine vorgegebene Wellenlédnge die zu jeder Antennenpaarung gehérenden Koor-
dinaten des Phasenraums u und v entsprechend der Gleichung 2.7-G4 erzeugt. Mit dem
Van-Cittern-Zernike Theorem (siche Gleichung 2.7-G3) wird nun die zu diesem Punkt
des Phasenraums gehorende Visibilitat V(u,v) aus der vorgegebenen Reemissionskarte
berechnet. Unter der Berticksichtigung der Beobachtungsdauer und der Himmelspositi-
on des Beobachtungsobjekts entsteht so die mit der Messung erreichte Abdeckung des
Phasenraums, die Visibilitdtsmessung im Phasenraum und die Punktspreiz-Funktion des
Interferometers. Die Punktspreiz-Funktion gibt das Auflosungselement der Beobachtung
an und wird im Falle von interferometrischen Beobachtungen im Englischen als beam
bezeichnet. Der Kiirze dieses Worts halber, wird die Einheit beam auch in einigen Graphi-
ken dieser Arbeit verwendet. Um den Einfluss von Rauschen auf die simulierte Messung
zu beriicksichtigen, werden zwei Verfahren angewendet. Der Einfluss des sogenannten
thermischen Rauschens ist vom Wassergehalt der Atmosphére abhéngig. In CASA gibt
der Anwender deshalb diesen Gehalt als Groe PWV (sieche Abschnitt 2.7.2) vor. Auf
der Grundlage eines Atmosphéarenmodells wird nun der vollstandige Satz an Visibilitédten
verrauscht. Es werden wellenlédngenabhéngige Werte PWV von ALMA empfohlen. Diesen
Empfehlungen wird stets Folge geleistet. Da sich die Beobachtungswellenléngen in jedem
der folgenden Kapitel unterscheiden, wird in jedem Kapitel einzeln auf die Wahl der Grofie
PWYV eingegangen.

Im Falle des Phasenrauschens ist der Wassergehalt tiber jeder einzelnen Antenne leicht
unterschiedlich, so dass fiir jede Antenne das eintreffende Signal unterschiedlich stark
beeinflusst wird. Zusétzlich wird eine zeitliche Anderung durch Wind beriicksichtigt. In
CASA wird der Einfluss des Phasenrauschens durch die Grofle APWYV vorgegeben. Diese
Grofle entspricht der Standardabweichung einer Gauflkurve um den Mittelwert PWV.
Durch Phasenrauschen wird fiir jede Antennenpaarung einzeln der Einfluss des Rauschens
auf die fiir diese Paarung gemessene Visibilitéat berechnet. Durch die Kombination beider
Arten des Rauschens liegt am Ende eine fiktive Messung vor, welche einer realen ALMA-
Beobachtung sehr nahe kommt.

Fiir die Auswertung einer Messung ist es nicht von Belang, ob diese simuliert oder real
durchgefithrt wird. Mit CASA kann die Beobachtung im Ortsraum aus den im Phasen-
raum vorliegenden Visibilitdten rekonstruiert werden. Die Rekonstruktion erfolgt mit
dem CLEAN-Algorithmus (Hogbom, 1974), der annimmt, dass die Beobachtung aus der
Superposition von zahlreichen mit der Punktspreiz-Funktion des Instruments gefalteten
Punktquellen besteht. Zunéichst werden die Visibilitaten in den Ortsraum fourierrticktrans-
formiert. Das dabei entstehende Bild weist viele Artefakte durch diese Fourierriicktransfor-
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mation auf, die auf Grund der nicht vollstdndigen Abdeckung des Phasenraums durch die
Messung entstehen. Um das Bild von diesen Artefakten zu befreien, sucht der Algorithmus
die Position und den Wert des Maximums und zieht von dieser Position eine mit der
Punktspreiz-Funktion des Instruments gefaltete Einheitspunktquelle ab. Die Position und
der Wert des Maximums werden ein neues Bild (CLEAN-Bild) eingetragen. Dieser Schritt
wird iterativ bis zum Erreichen eines Schwellwerts fiir das Maximum durchgefiihrt. Zuletzt
wird das CLEAN-Bild mit einer idealisierten Punktspreiz-Funktion (eine zweidimensionale
GaufBlkurvenanpassung an die Punktspreiz-Funktion des Instruments) zum rekonstruierten
Bild gefaltet. Der CLEAN-Algorithmus ist besonders in der Radioastronomie wichtig
und wird seit seiner Entdeckung stets weiter verbessert (z. B. Clark, 1980; Schwab, 1984;
Wakker und Schwarz, 1988).

IRS 48 0.45mm SR 21 0.45mm SAO 206463

1II

Abbildung 2.7-A3: Zusammenstellung ausgewéahlter ALMA-Beobachtungen und einer SMA-
Beobachtung (Lk Ha 330) von protoplanetaren Scheiben. Fir die Zusammenstellung
sind Graphiken aus verschiedenen Veréffentlichungen zusammengefasst worden, deshalb
gibt es keine einheitliche Farbskala. Die Groflienskala ist in jedes Bild eingezeichnet.
Finf der gezeigten Scheiben weisen bananenférmige Asymmetrien auf. Im Fall von
HL Tau gibt es zahlreiche helle und dunkle Ringe. Die Beobachtung des Objekts
IRS 48 entstammt van der Marel u.a. (2013). Die Abbildung entstammt der ESO
Pressemeldung 1325¢ (06.06.2013). Die Beobachtungen und die Abbildungen der Objekte
SR 21 und SAO 206462 entstammen Pérez u.a. (2014). Die Beobachtung und die
Abbildung des Objekts Lk Ha 330 entstammt Zhang u.a. (2014) und wurde mit dem
SMA Interferometer durchgefiihrt. Die Beobachtung und die Abbildung des Objekts HD
142527 entstammt Casassus . a. (2013). Die Abbildung des Objekts HL Tau entstammt
der ESO Pressemeldung 1436 (06.11.2014), die zugehorige Beobachtung wurde von
ALMA Partnership u.a. (2015) durchgefiihrt.
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2.8 Aktuelle Beobachtungen und Einordnung der Arbeit

Auch zum jetzigen Zeitpunkt ist ALMA noch nicht vollstdndig einsatzfihig und befindet
sich weiterhin im Bau. Dennoch wurde im Oktober 2011 mit einer verkleinerten Version
des Interferometers der wissenschaftliche Betrieb aufgenommen (ALMA-Pressemeldung,
03.10.2011). Bereits in diesem frithen Stadium erreichte ALMA ein bis dahin im (sub)mm
Wellenlangenbereich unerreichtes rdaumliches Auflosungvermogen. Damit ordnet sich die
vorliegende Arbeit zu einem Zeitpunkt ein, an dem begonnen wird, die Materieverteilung
in protoplanetaren Scheiben auf Skalen zu untersuchen, die kleiner sind als 100 AE. Die
Abbildung 2.7-A3 fasst eine Auswahl der ersten ALMA-Beobachtungen von protoplanetaren
Scheiben zusammen. All diese Objekte sind deutlich strukturiert und weisen Asymmetrien,
helle Ringe oder radialsymmetrische Verdunkelungen auf. Dabei ist die Ursache fiir diese
beobachteten Strukturen nicht eindeutig geklart. Hier ordnet sich die vorliegende Arbeit
thematisch ein. Die Arbeit beschreibt im Kern die Untersuchung der Beobachtbarkeit von
wesentlichen Wechselwirkungsprozessen in protoplanetaren Scheiben. Die hierbei gefunde-
nen Ergebnisse sollen helfen, die immer grofler werdende Anzahl an ALMA-Beobachtungen
von protoplanetaren Scheiben zu interpretieren. Im Detail werden Beobachtbarkeit von
Planet-Scheibe-Wechselwirkung im Kapitel 3, die direkte Beobachtung von Signalen junger
Planeten im Kapitel 4, die Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung im
Kapitel 5 und die von Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung im Kapitel 6 untersucht. Die
Vorhersage der Beobachtbarkeit dieser Phédnomene mit ALMA ist ein wesentlicher Bestandteil
eines jeden Kapitels.



29

3 Beobachtbarkeit von
Planet-Scheibe-Wechselwirkung

3.1 Motivation

Neben unserer Sonne sind mittlerweile zahlreiche weitere Sterne bekannt, die iiber einen
Planeten oder ganze Planetensysteme verfiigen (z. B. Gliese 581, Gregory, 2011). Diese
Sterne besaflen wihrend ihres Entstehungsprozesses fiir eine gewisse Zeit auch eine proto-
planetare Scheibe, in der sich die Exoplaneten bildeten (sieche Abschnitt 2.2). Der Planet
und die protoplanetare Scheibe entwickeln sich nicht unabhangig voneinander. Mit der
Masse des Planeten wachst auch die durch ihn in der protoplanetaren Scheibe ausgeloste
Storung (z. B. Kley und Nelson, 2012). Die entstehende Wechselwirkung zwischen dem
Planet und der Scheibe fiihrt zu charakteristischen Veranderungen der Scheibendichte-
struktur (siehe Abschnitt 2.3.1). Dazu zéhlen zum einen vom Ort des Planeten ausgehende
Spiralarme und je nach Planetenmasse eine Reduzierung der Dichtestruktur der Scheibe
entlang seiner Bahn. Die Dichtereduzierung und Ausdehnung der entstehenden planeten-
induzierten Liicke kann so ausgeprigt sein, dass es prinzipiell moglich wird, diese zu
beobachten (Wolf und D’Angelo, 2005). Vor allem die vom Staub in der protoplanetaren
Scheibe emittierte Strahlung bietet gute Voraussetzungen fiir die Detektion einer solchen
Liicke (Wolf u.a., 2002). Allerdings steht erst seit Oktober 2011 mit ALMA ein Instrument
zur Verfiigung, dass auch tiber das notige raumliche Auflosungsvermdgen verfiigt, um diese
Beobachtungen durchzufithren (Wolf und D’Angelo, 2005; Gonzalez u. a., 2012). Daneben
wird im optischen, nah- und mittelinfraroten Wellenlangenbereich die Sternstrahlung an
den Staubpartikeln gestreut und kann so eine Beobachtung einer planeten-induzierten
Liicke ebenfalls ermoglichen (Varniere u. a., 2006; Jang-Condell, 2009).

Die so gewonnenen Informationen kénnen helfen, zu ergriinden, wo Planeten in einer proto-
planetaren Scheibe genau entstehen, wie dieser Entstehungsprozess im Detail funktioniert
und welche Konsequenz daraus fiir die Entwicklung der protoplanetaren Scheibe selbst
erwachst. Dabei kommt der Auswertung der Beobachtungsdaten besondere Wichtigkeit zu,
da es neben dem Ursprung einer Liicke aus Planet-Scheibe-Wechselwirkung auch andere
Phéanomene gibt, die zu vergleichbaren Beobachtungsergebnissen fithren (siehe Kapitel
6). Deshalb ist es notwendig, die Beobachtbarkeit von Planet-Scheibe-Wechselwirkung
detailliert zu untersuchen. Hierdurch werden Modelle geschaffen, die zur Interpretation von
Beobachtungsdaten herangezogen werden konnen. Diese Modelle ermoglichen ebenso eine
Untersuchung der Unterscheidbarkeit verschiedener Urspriinge von grofiskaligen Strukturen
in protoplanetaren Scheiben.

Das folgende Kapitel beschéftigt sich mit der Analyse der Beobachtbarkeit von Planet-
Scheibe-Wechselwirkung. Im Abschnitt 3.2 werden zunéchst die Ergebnisse fiir die ther-
mische Staubreemission prasentiert. Anschliefend wird in Abschnitt 3.3 der Fall der
Identifizierbarkeit von planeten-induzierten Liicken in Streulichtkarten untersucht.
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3.2 Fall der thermischen Staubreemission

Im folgenden Abschnitt wird eine Analyse der Beobachtbarkeit von Planet-Scheibe-Wech-
selwirkung (vgl. Abschnitt 2.3.1) fiir die thermische Staubreemission der protoplanetaren
Scheibe présentiert. Fiir verschiedene (Magneto-)Hydrodynamikmodelle der Planet-Schei-
be-Wechselwirkung werden Strahlungstransport-Berechnungen und darauf aufbauend
simulierte ALMA-Beobachtungen durchgefiihrt. Die bei der Auswertung der Ergebnisse
entstehende Datenbank kann genutzt werden, um ALMA-Beobachtungen zu planen oder
Beobachtungsergebnisse zu interpretieren.

Der Inhalt und die Abbildungen dieses Kapitels sind unter der Referenz Ruge u.a. (2013)
im Journal Astronomy and Astrophysics (A&A) veroffentlicht worden. Ein Grofiteil der
Vorgehensweise und der Ergebnisse (Abschnitt 3.2.1 bis 3.2.2) sind im Rahmen der Mas-
terarbeit (Ruge, 2012) entstanden. Sie sind die Grundlage weiterfithrender Studien und
notig, um spatere Schlussfolgerungen einzuordnen und werden deshalb im Folgenden kurz
zusammengefasst.

3.2.1 Durchfiithrung der Studie
3.2.1.1 Beschreibung des Modells

Die Grundlage der Untersuchungen zur Beobachtbarkeit von Planet-Scheibe-Wechsel-
wirkung bilden sechs Scheibenmodelle, deren Dichteverteilungen in Abbildung 3.2-A1
dargestellt sind. Diese sind von Ana L. Uribe (Universitét Chicago) mit dem Hydrodyna-
miksimulations-Programm PLUTO (Mignone u. a., 2007) berechnet und in Uribe u.a. (2011)
separat veroffentlicht worden. Sie beschreiben den gravitativen Einfluss eines Planeten auf
die Dichtestruktur der protoplanetaren Scheibe. Es werden fiir jede Hydrodynamiksimula-
tion dquivalente Magneto-Hydrodynamiksimulationen durchgefithrt. Zum Vergleich stehen
zunéchst zwei Simulationen ohne die Storung durch einen Planeten zur Verfiigung (siehe
Abbildung 3.2-A1, oben). Dariiberhinaus wird der Einfluss fiir Planeten mit 1% und 0.1%
der Sternmasse untersucht.

Die Simulationen erlauben es, die Dichteverteilung der Scheibe in geometrischer Ausdeh-
nung und beinhaltender Masse zu skalieren. Auf diese Weise kann ein moglichst grofier
Bereich an denkbaren Planet-Scheibe-Kombinationen untersucht werden. Generell liegt
die Dichteverteilung der Scheibe diskretisiert auf Zellvolumen vor. Der Modellraum ist
ein sphérisches Gitter mit der Auflésung (N,., Ny, N,,) = (200, 128, 256) und dquidistanten
Zellabstanden. Fir das Volumen der insgesamt Nz = N, - Ny - N, Zellen innerhalb des
Modellraums gilt:

2 i,au — ¥i,in
Vi= o (o = 1) - (sin (9i0) = sin (9i0) - w. (3.2-G1)
Die Skalierung der geometrischen Ausdehnung der Scheibe erfolgt iiber die Transformation
Tim = kT und v} = k-1, mit k € N, so dass sich fiir das Zellvolumen folgender
Zusammenhang ergibt:

Vi =k-V. (3.2-G2)
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Abbildung 3.2-A1: Darstellung der Dichteverteilungen in der Scheibenmittelebene
der verwendeten sechs (Magneto-)Hydrodynamiksimulationen. Die Farbskala ist auf
den in allen sechs Simulationen auftretenden maximalen Dichtewert normiert. Die
linke Spalte zeigt Hydrodynamiksimulationen, die rechte die dquivalenten Magneto-
Hydrodynamiksimulationen. In den Modellen der obersten Reihe befindet sich kein
Planet in der Scheibe, darunter sind die Planeten-zu-Sternmassen-Verhéltnisse in den
einzelnen Graphiken angegeben. Die Simulation SP1 (unten links) wird haufig als
Beispielfall diskutiert.

Um durch die Transformation die Scheibengesamtmasse nicht zu verdndern, gilt entspre-
chend der Gleichung 3.2-G2 und der Gleichung zur Berechnung der Scheibengesamtmasse
2.4-G1 die Bedingung:

1
Pi= 13 P (3.2-G3)

Der relative Verlauf des Scheibendichteprofils bleibt somit unverandert. Die Ausgangssimu-
lationen beschreiben eine protoplanetare Scheibe mit dem Innenradius von 2 AE und dem
AuBlenradius von 9 AE. Die Planeten besitzen eine grofie Halbachse von 5 AE. Im Rahmen
dieser Untersuchung wird der Skalierungsfaktor k£ € N nach unten durch die Grofle der
Ausgangssimulation (entspricht k£ = 1) und nach oben durch die Wahl von k = 25 begrenzt.
Dazwischen nimmt k& die Werte 3, 5, 7, 10, 13, 16, 19 und 22 an. Die obere Grenze ist dabei
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so gewahlt, dass ein etwaiger Planet in diesem Fall eine grofle Halbachse von rp; = 125 AE
besitzt. Dies entspricht in etwa der grolen Halbachse von Fomalhaut b. Einen durch direk-
te Beobachtung nachgewiesenen Planeten, der sein Zentralgestirn Fomalhaut (Entfernung
7.7pc) im Abstand von etwa 115 AE umléduft (Kalas u.a., 2008).

Die Scheibengesamtmasse der Ausgangshydrodynamik-Simulation ist My = 2.67 - 1072 M,
Um einen moglichst weiten Massebereich abdecken zu kénnen, wird die Groflenordnung der
Masse M in dieser Studie angepasst. Insgesamt werden Scheibengesamtmassen zwischen
Mopin = 2.67 - 107" Mg, und My, = 2.67 - 1072 Mg, untersucht, um somit einen Bereich
abzudecken, der typischerweise auf der Grundlage von Beobachtungen fiir protoplanetare
Scheiben abgeleitet wird (z. B.: Andrews u. a., 2009; Isella u. a., 2009).

Schliefflich lassen die Hydrodynamiksimulationen die Freiheit, das Zentralgestirn zu wah-
len. Die getroffene Auswahl beinhaltet vier sonnendhnliche Hauptreihensterne und zwei
Protosterne, um so einen weiten Parameterbereich abdecken zu kénnen, der auch typische
Vertreter junger stellarer Objekte enthélt. Alle wesentlichen Eigenschaften dieser Sterne
sind in Tabelle 3.2-T'1 zusammengefasst. Die Werte der Hauptreihensterne werden anhand
der betrachteten Spektralklassen aus Unsold und Baschek (2006) gewéhlt und zu jeder
Wahl ein bekanntes Beispielobjekt aus Perryman u.a. (1997) angegeben. Die Werte der
Protosterne kénnen entsprechend Hillenbrand und White (2004) als typisch fur die jeweilig
angegebene Masse angesehen werden und orientieren sich, auch in ihrer Benennung, an der
Wahl aus einer vorangehenden Studie zu diesem Thema von Wolf und D’Angelo (2005).

Tabelle 3.2-T1: Zusammenfassung aller fiir die Strahlungstransport-Simulationen ver-
wendeten Sterne. Die Bezeichnung der Hauptreihensterne lehnt sich an die Klassifikation
in Spektraltypen und die jeweiligen Angaben in Unsold und Baschek (2006) an. Die
Protosterne verfiigen oft tiber protoplanetare Scheiben (z. B. Hillenbrand und White,
2004; Andrews und Williams, 2005, 2007a; Andrews u. a., 2009). Die Angabe Teg ist
die effektive Temperatur eines dem Stern entsprechenden Schwarzen Strahlers. Die Bei-
spielsterne entstammen Perryman u.a. (1997) und wurden iiber die Simbad-Datenbank
(Wenger u. a., 2000; Simbad-Webseite, 30.09.2011) gefunden.

Hauptreihensterne
Spektraltyp Leuchtkraft [Lo] Teg [K] Masse [Mg] Beispiel
G 1 6000 1.0 Sonne
A 20 8500 2.4  Fomalhaut
F 7.5 6900 1.8 Polarstern
K 0.35 4500 0.7 e-Eridani
Protosterne
Typ Leuchtkraft [Ly] Teg [K] Masse [My] Beispiel
T-Tauri 0.95 4000 0.5

Herbig-Ae 43 9500 2.5
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3.2.1.2 Vorgehen

Auf der Grundlage der Scheibendichteverteilungen und der ausgewéhlten Zentralster-
ne werden Strahlungstransport-Simulationen mit MC3D durchgefiihrt. Diese liefern die
Temperaturverteilung der Scheibe sowie darauf aufbauend Karten der thermischen Staub-
reemission. Es wird die im Abschnitt 2.1.2 vorgestellte Staubmischung verwendet, wobei
stets ein minimaler Kornradius fiir die KorngroBenverteilung (siehe Gleichung 2.1-G20)
VON Gpin = 0.005 pm angenommen wird. Der maximale Kornradius kann im Rahmen dieser
Untersuchung die Werte ayax = 0.25 pm oder @y, = 100 gum annehmen. Dabei ist der
erste Wert typisch fir das interstellare Medium (Savage und Mathis, 1979) und der zweite
héufig in protoplanetaren Scheiben zu finden (z. B. Scheibe um den Butterfly Star, Grife
u.a., 2013). Es wird ein Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis von 0.01 angenommen.

Es sei darauf hingewiesen, dass die Hydrodynamiksimulationen nur in einem Winkelaus-
schnitt von £0.3 rad um die Scheibenmittelebene herum simuliert werden, um Rechenkapa-
zitaten einzusparen. Dieser Winkelausschnitt beinhaltet gemessen von der Mittelebene vier
hydrostatische Skalenhohen der Scheibe innerhalb derer die Dichte soweit abgefallen ist,
dass hoherliegende Bereiche vernachléssigt werden konnen. Dennoch wird zur Durchfithrung
der Strahlungstransport-Simulation der vollsténdige, sphérische Simulationsraum benétigt.
Deshalb werden die Hydrodynamiksimulationen in dieses vollstandige, sphéarische Gitter
gleicher Auflosung eingebettet. Hierdurch erhoht sich die Zellanzahl in polarer Richtung im
Falle der Strahlungstransport-Simulation im Vergleich zu den Hydrodynamiksimulationen
von 128 auf 341. In allen so neu hinzugekommenen Zellen wird Vakuum angenommen.
Es wird ein Objekt in Draufsicht? in 140 pc Entfernung betrachtet. Die Entfernungswahl
ist dabei durch die mittlere Entfernung der Sternentstehungsregion im Taurus-Auriga
Molekiilwolken-Komplex motiviert (Kenyon u.a., 1994). Anhand der Reemissionkarten

Tabelle 3.2-T2: Wellenldangenauswahl fiir die simulierten ALMA-Beobachtungen.

ALMA Band A [um] v [GHZ]

10 330 910
9 430 700
8 700 430
7 950 320
6 1300 270
4 2000 150
3 3300 90

werden ALMA-Beobachtungen simuliert. In der darauffolgenden Analyse dieser synthetischen
Beobachtungen ist es das Ziel, herauszufinden, ob und wie planeten-induzierte Liicken
in der Scheibendichteverteilung mit ALMA zu beobachten sind. Fiir die simulierten ALMA-
Beobachtungen werden eine halbe Stunde, zwei Stunden und acht Stunden als Beob-
achtungsdauer angenommen. Es wird thermisches Rauschen beriicksichtigt und die in

9 Auf Grund der Programmstruktur von MC3D muss eine kleine Inklination der Scheibe vorgegeben werden,
hierfiir wird stets i = 5° gewéhlt.
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Tabelle 3.2-T2 aufgelisteten Beobachtungswellenlangen ausgewéahlt. Die Bandbreite der
Beobachtungen betréigt 8 GHz. Weiterhin werden maximale Basislinien zwischen 150 m
und 15 km verwendet. Die Auswahl erfolgt auf Grundlage der Antennenpositions-Daten
von CASA (vgl. Abschnitt 2.7.3). Es werden 14 unterschiedliche Antennenkonfiguratio-
nen berticksichtigt. Als Referenzposition wird der Himmelsort des Butterfly Stars (IRAS
0430242247, o = 04h33m, § = +22°53', J2000) verwendet'’. Insgesamt werden tiber 10°
Simulationsergebnisse berechnet.

3.2.1.3 Verwendete Analysemethoden

3.0 T T T T T
e—e Radiales Helligkeitsprofil | _ | | | | B 2400
— Hilfslinie i | B0 -
2.5F 100 1800 3|
= 501 1 1500 E—
— = of & 1200 §
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Abbildung 3.2-A2: Beispielhafte Auswahl eines azimutal-gemittelten, radialen Hel-
ligkeitsprofils, wie es in dieser Arbeit haufig zur Detektion von radialsymmetrischen
Strukturen in protoplanetaren Scheiben verwendet wird. Im vorliegenden Fall wird das
Profil aus einer simulierten ALMA-Beobachtung einer protoplanetaren Scheibe, die iiber
eine planeten-induzierte Liicke verfiigt, gewonnen. Zur Identifizierung der Liicke wird die
maximale Flussdichte Fy,., der Scheibe in ihren Auflenbereichen (hier bei etwa 150 AE)
und die minimale Flussdichte F,,;, (hier bei etwa 110 AE) bestimmt und die Differenz
AF = F.x — Fuin mit dem Rauschen o in den simulierten Beobachtungen verglichen.
Sofern AF > 30 gilt und die Position des Flussdichteminimums nicht mehr als ein
Auflésungselement von ALMA von der groflen Halbachse des Planeten abweicht, gilt die
Liicke als detektiert.

Auf Grund der Grofle der entstehenden Datenbank ist es notwendig, eine computergestiitzte
Bewertung der Resultate durchzufiihren. Hierzu werden mehrere Kriterien aufgestellt,

OFiir die Masterarbeit erfolgte die Berechnung zuniichst fiir die Position des im Sternbild Stier gelegenen
Aldebaran (o = 04h35m, 6 = +16°30’, J2000), fiir die anschlieBende Veroffentlichung wurden die
Simulationen dann erneut fiir die Referenzposition des Butterfly Stars durchgefiihrt.
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die eine schnelle und sichere Auswertung garantieren. Zunichst werden alle Datensétze
aussortiert, bei denen das zugehorige Auflésungselement von ALMA grofler ist als das innere
Loch in der Scheibendichteverteilung (entspricht & - 2.0 AE) und die mittlere Flussdichte
in der simulierten Beobachtung kleiner als die dreifache Standardabweichung des Hinter-
grundrauschens dieser simulierten Beobachtung ist. Die verbleibenden Datensétze zeigen
dann protoplanetare Scheiben, die mit ALMA zu beobachten und im Zuge dieser Definition
aufzulosen sind.

Im néchsten Schritt werden die simulierten ALMA-Beobachtungen auf die Moglichkeit unter-
sucht, planeten-induzierte Strukturen zu detektieren. Nach der Gleichung 2.5-G4 kénnen
Strukturen der Scheibe in einer thermischen Reemissionskarte im Allgemeinen entweder
durch die Staubverteilung in der protoplanetaren Scheibe, deren Temperaturprofil oder
die Verteilung der optischen Eigenschaften hervorgerufen werden. Im vorliegenden Modell
ist das Staubmaterial und damit die optischen Eigenschaften des Staubs tiberall in der
protoplanetaren Scheibe gleich. Zusétzlich zeigen die Modelle stets ein monoton fallendes
Temperaturprofil in der Scheibenmittelebene. Somit ist der Ursprung der Strukturen die
Staubverteilung der protoplanetaren Scheibe. Ist in dieser eine planeten-induzierte Liicke
vorhanden, ist im Bereich der Liicke die thermische Reemission auch reduziert. Um diese
zu detektieren, werden aus den simulierten Beobachtungen azimutal-gemittelte radiale
Helligkeitsprofile berechnet. Die Abbildung 3.2-A2 zeigt ein Beispiel hierfiir. In diesem
Profil konnen vor allem radialsymmetrische Strukturen in den simulierten Beobachtungen
gut untersucht werden. Die planeten-induzierte Liicke macht sich durch ein lokales Fluss-
dichteminimum F,,;, bemerkbar. Weiter auflen steigt die Flussdichte wieder an, bildet ein
lokales Flussdichtemaximum F,,,, und fillt am Auflenrand der protoplanetaren Scheibe
schliefllich ganz ab. Eine planeten-induzierte Liicke gilt als detektiert, wenn die Differenz
zwischen Flussdichtemaximum und -minimum AF = Flax — Fmin > 30Beob 1St und die
Position des Flussdichteminimums héchstens um ein Auflésungelement von ALMA von der
groflen Halbachse des Planeten abweicht.

Die Bestimmung des Rauschens oo, ist auf verschiedenen Wegen moglich. Zum einen
kann es als Hintergrundrauschen aus den simulierten Beobachtungen selbst oder durch
die Simulation einer sogenannten Rauschkarte gewonnen werden. Bei einer Rauschkarte
wird die Beobachtung eines leeren Bereichs am Himmel simuliert. Alle Strukturen in der
daraus resultierenden Beobachtung miissen also auf Rauschen zuriickzufiihren sein. Dieses
Verfahren wurde wiahrend der Masterarbeit verwendet. Es hat den Nachteil, dass die
Anzahl der durchzufiihrenden Beobachtungssimulationen noch grofler wird. Darum wird
in allen nachfolgenden Studien der ALMA Sensitivity Calculator verwendet, der opeon in
Abhéangigkeit der Beobachtungsdauer, der Beobachtungswellenlénge und dem Aufbau von
ALMA berechnet.

3.2.2 Ergebnisse der Masterarbeit

Aus der Analyse der Datenbank geht hervor, dass innerhalb der Grenzen des untersuchten
Parameterraums vor allem die protoplanetaren Scheiben mit Gesamtmassen zwischen
107* My und 10~ Mg, in einer Entfernung von 140 pc mit ALMA beobachtet werden kénnen.
Der Einfluss des Zentralsterns und des jeweiligen Scheibenauflenradiusses ist in diesen
Fallen vernachlissigbar. Sollen im Zuge einer Himmelsdurchmusterung ohne Anderungen
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am Aufbau des Interferometers gleich mehrere Objekt beobachtet werden, die sich hinsicht-
lich ihres Scheibenauflenradiusses, ihres Zentralgestirns und ihrer Scheibengesamtmasse
unterscheiden, sollte eine Wellenlédnge im Bereich zwischen 430 pm und 2 mm (idealerweise
bei 430 pm oder 1.3 mm), sowie eine Antennenkonfiguration mit einer maximalen Basislinie
von etwa 1500 m gewahlt werden.

Ab einem Planeten-zu-Sternmasse-Verhaltnis von 10~* lassen sich planeten-induzierte
Liicken mit ALMA in diesen protoplanetaren Scheiben aufspiiren. Allerdings gilt dies nur
fiir Objekte, deren Scheibengesamtmasse grofler ist als 107* M. Weitere groBskalige
Strukturen, wie etwa die vom Planeten hervorgerufenen Spiralarme (vgl. Abschnitt 2.3.1),
lassen sich nicht detektieren, da der Helligkeitskontrast zwischen Struktur und Schei-
benhintergrund zu gering ist. Weiterhin lasst sich ein eingebetteter Planet oder eine
planeten-induzierte Liicke im Rahmen des untersuchten Modellraums nicht in der spektra-
len Energieverteilung der Scheibe nachweisen. Die Ergebnisse dieser Studie stimmen sehr
gut mit denen aus vergleichbaren Studien von (Wolf und D’Angelo, 2005) und Gonzalez
u.a. (2012) tberein.

3.2.3 Vorschlag einer Beobachtung

Bereits ohne die Fertigstellung aller Antennen bietet ALMA ein hinreichendes Auflosungs-
vermogen, das eine reale Durchfithrung der vorangehenden theoretischen Untersuchung
moglich macht. Dennoch sind die Féahigkeiten von ALMA in dieser Frithphase im Vergleich
zum fertigen Interferometer begrenzt. Deshalb wird vorgeschlagen, mit HD 169142 ein
besonders geeignetes Objekt fiir das gesetzte Ziel — der Detektion einer planeten-induzierten
Liicke — zu beobachten.

3.2.3.1 Objekt HD 169142

HD 169142 ist ein Herbig-Ae-Stern der Spektralklasse A5Ve (Dunkin u.a., 1997) mit einer
Masse von (2.28 +£0.23) Mg, (van den Ancker, 1999), der sich im Abstand von (145+15) AE
im Sternbild Schitze befindet (de Zeeuw u. a., 1999). Das Alter des Sterns wird von Grady
w.a. (2007) mit 615 - 105 Jahren angegeben. An der Oberfliche besitzt der Stern eine
Temperatur von 8200 K, seine Leuchtkraft betragt (15.33 & 2.17) L, was einem stellaren
Radius von (1.94 + 0.14) Ry, entspricht (van den Ancker, 1999).

HD 169142 verfiigt iber eine massereiche, protoplanetare Scheibe, die zum Beobachter eine
Inklination von i ~ 13° besitzt (Honda u.a., 2012). Der Aufienradius der protoplanetaren
Scheibe wird aus Kontinuums- und CO-Linien-Beobachtungen mit 235 AE abgeleitet (Panic
. a., 2008). Die Gesamtmasse der Scheibe betrigt 0.16 ... 3.0 - 1072 Mg, (Pani¢ u. a., 2008).
Die fehlende thermische Staubemission im Bereich zwischen 18.8 ym und 24.5 pym deutet auf
ein inneres Loch in der Scheibe von 2372 AE hin (Dent u. a., 2006). Die in Abbildung 3.2-A3
gezeigte Streulichtbeobachtung mit dem Subaru Teleskop bei der Wellenlénge von 1.6 ym
zeigt eine radialsymmetrische Verdunkelung im Abstand von etwa 40 AE zum Zentralstern.
Das Loch in der Bildmitte entsteht durch die Verwendung eines Koronographens. Die
Prasenz dieser Struktur im Erscheinungsbild der protoplanetaren Scheibe im Streulicht
wurde von Reggiani u.a. (2014) bestétigt. Diese radialsymmetrische Verdunkelung kann



3.2 Fall der thermischen Staubreemission 37

unter Umstanden durch eine planeten-induzierte Liicke verursacht worden sein. Fiir diese
These spricht die Detektion einer weiteren Strahlungsquelle innerhalb der protoplanetaren
Scheibe von HD 169142 durch Reggiani u.a. (2014).

Abbildung 3.2-A3: Die Streulichtbe-
obachtung von HD 169142 mit dem
Subaru Teleskop bei 1.6 ym. Es zeigt
sich eine radialsymmetrische Verdun-
kelung im Abstand von etwa 40 AE
zum Zentralstern. Diese kann unter
Umstanden durch eine planeten-in-
duzierte Liicke in der Scheibendichte-
verteilung hervorgerufen worden sein.
Das Loch in der Bildmitte entsteht
durch die Verwendung eines Korono-
graphens. Die Abbildung wurde von
Misato Fukagawa auf privatem Wege

100 AE (=0.69") zur Verfiigung gestellt und aus dem

Englischen tibersetzt.

3.2.3.2 Ziel der Beobachtung

Um die Ursache der radialen Verdunkelung in den Streukarten von HD 169142 genauer
zu untersuchen, ist es angebracht, eine rdumlich aufgeloste Beobachtung des Objekts
im (sub)mm Wellenlangenbereich durchzufithren. Somit kénnen, wie im vorangehenden
Abschnitt beschrieben, Aussagen tiber die Dichteverteilung der Scheibe gemacht werden.
Zur Identifizierung der potentiellen Liicke muss mindestens eine Struktur von 15 AE Aus-
dehnung rdumlich aufgeldst werden kénnen, da dies der Breite der Liicke in den Streukarten
entspricht. Dies ist bereits seit dem Jahrgang 1 des Wissenschaftsbetriebs von ALMA moglich.
Durch die Kombination der hier angebotenen maximalen Basislinie von etwa 1 km (Mathys,
2012) und einer Beobachtungswellenldnge von 440 um (ALMA Band 9) kann das Objekt
bis zu einer Skala von 10 AE raumlich aufgelost werden. Um mindestens ein Signal-zu-
Rausch-Verhéltnis von 10 zu erhalten, sollte die beantragte Beobachtungsdauer inklusive
aller weiteren technisch notwendigen Kalibrierungen mindestens 73 min betragen'®. Die
Bandbreite der Beobachtung ist dabei 7.5 GHz.

Eine solche Beobachtung kann die folgende, konkrete wissenschaftliche Fragestellung beant-
worten: ,, Durch eine Detektion einer den Streukarten entsprechenden radialsymmetrischen
Verdunkelung im (sub)mm Wellenlingebereich soll der Ursprung dieser auf eine Liicke in
der Dichteverteilung der protoplanetaren Scheibe zuriickgefiihrt werden.

Wird zuséatzlich eine lokale Quelle innerhalb dieser Liicke aufgefunden, kann ebenfalls der
Schluss gezogen werden, dass die Liicke planeten-induziert ist.

"Durch die in jedem nachfolgenden Jahrgang wachsende Anzahl an ALMA-Antennen reduziert sich die
bendtigte Beobachtungsdauer.
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Inzwischen ist eine vergleichbare Beobachtung der protoplanetaren Scheibe um HL Tau
durchgefithrt worden, die helle Ringe und radialsymmetrische Verdunkelungen in dieser
Scheibe (siehe Abbildung 2.0-A1) nachgewiesen hat (ALMA Partnership u.a., 2015).

3.3 Fall des Streulichts

Neben dem beschriebenen Beispielsystem HD 169142 (siehe auch Abbildung 3.2-A3), gibt
es weitere Systeme, in denen protoplanetare Scheiben mit asymmetrischen Strukturen
oder ringférmigen Verdunklungen im Streulicht beobachtet werden (z. B. AB Auriga,
Corder u. a., 2005). Im Prinzip konnen diese Strukturen durch eine Vielzahl an Effekten
hervorgerufen werden (vgl. Abschnitt 2.3.1 bis 2.3.4) und miissen nicht zwangslaufig
planeten-induziert sein. Bereits Abschattungen von einigen Bereichen durch davorliegende
Teile der Scheibe kénnen solche Effekte hervorrufen (Sauter und Wolf, 2011). Deshalb ist
es notwendig, zu untersuchen, ob planeten-induzierte Liicken tiberhaupt als Merkmal in
Streukarten von protoplanetaren Scheiben aufgefunden werden kénnen. Der Inhalt und
die Abbildungen'? dieses Abschnitts sind im Kapitel Letters to the Editor des Journals
Astronomy and Astrophysics als Referenz Ruge u. a. (2014) verdffentlicht worden.

3.3.1 Durchfithrung der Studie
3.3.1.1 Beschreibung des Modells

Die Grundlagen fiir die Untersuchung zur Detektierbarkeit von planeten-induzierten Liicken
in Streulichtkarten bilden zwo6lf Hydrodynamiksimulationen der Scheibendichtestruktur.
Neben der aus Abschnitt 3.2 bereits bekannten Simulationen SP1 (siehe Abbildung 3.2-
A1) werden elf neue Simulationen verwendet!®. Die Simulationen variieren dabei in den
Parametern: Planeten-zu-Sternmasse-Verhéltnisses (¢ € {1072,2-107%}), Skalenhohe der
protoplanetaren Scheibe (A("/r € {0.03,0.07}) und &-Viskositit (& € {0,107%,1072}).
Diese Parameter sind entsprechend der Kriterien aus den Gleichungen 2.3-G4 und 2.3-G5
grundlegend fiir die Eigenschaften einer planeten-induzierten Liicke. Das bereits bekannte
Modell SP1 entspricht hierbei der Kombination (g, #(")/r, &) = (1072,0.07,0).

Am Beispiel dieser Simulation ist die Struktur der Dichteverteilung der verwendeten
protoplanetaren Scheiben als Schnitt durch die Mittelebene der Scheibe und entlang einer
ausgewéhlten Linie in der Vertikalen in der Abbildung 3.3-A1 dargestellt. Besonders wichtig
ist, dass die Dichte im Bereich der planeten-induzierten Liicke reduziert ist, aber diese nicht
vollstandig von Material befreit ist. Die Hydrodynamiksimulationen bieten wieder die Mog-
lichkeit, in geometrischer Ausdehnung und Masse skaliert zu werden. Dies erfolgt genauso
wie im Abschnitt 3.2.1.1 beschrieben. Allerdings wird die Wahl des Skalierungsfaktors k
weiter eingeschréankt, so dass k nur die Werte 10, 13, 16, 19, 22 und 25 annehmen kann.
Dies geschieht zur Reduzierung der notwendigen Strahlungstransport-Simulationen, da
eine Simulation des Streu-Strahlungstransports im Gegensatz zur thermischen Reemission

2Mit der Ausnahme der Abbildung 3.3-A3.
13Eine Abbildung der Dichteverteilungen aller Simulationen befindet sich im Anhang A.6.
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' Abbildung 3.3-A1: Dichtever-
teilung der Hydrodynamiksimu-
lation SP1, die bereits im Ab-
schnitt 3.2.1.1 eingefithrt wur-
de. Es sind sowohl die Mittelebe-
ne der protoplanetaren Scheibe
als auch die vertikale Struktur
der Dichteverteilung entlang ei-
nes Schnitts durch die Scheibe
gezeigt. Die Farbskala ist loga-
rithmisch und auf das Dichtema-
ximum normiert. Im vergrofer-
ten Bildausschnitt ist die Farb-
gebung abweichend, da sie auf
das Dichtemaximum des Aus-
schnitts normiert ist. Der Aus-
schnitt zeigt, dass die Dichte in
der planeten-induzierten Liicke
R [AE] nicht Null wird.

SP1

Dichte [Skalenteile]

mit dem Strahlverfolgungsmodus von MC3D bei gleicher Giite einen um etwa den Faktor 35
hoheren Zeitbedarf hat. Ferner gentigt das Auflésungsvermogen von Teleskopen der 8- bis
10 m-Klasse im ausgewahlten Wellenlangenbereich nicht, um planeten-induzierte Liicken
in Simulationen mit kleinerem Skalierungsfaktor & zu identifizieren.

Der untersuchte Bereich an Scheibengesamtmassen ist identisch zu der Wahl im Ab-
schnitt 3.2.1.1. Zusatzlich werden weitere Inklinationen der protoplanetaren Scheibe zum
Beobachter untersucht. Auf Grund der Programmstruktur von MC3D hat das keinen nen-
nenswerten Einfluss auf die Programmlaufzeit. Ausgewéhlt werden die Inklinationen
i € {5°,15°,30°,45°,60°}. Die Wahl wird spéter begriindet. Als Zentralsterne werden die
Protosterne aus der Tabelle 3.2-T'1 verwendet. Gerade diese beiden Objekte sind gute Bei-
spiele fiir die typischerweise vorkommenden Zentralgestirne von protoplanetaren Scheiben
(z. B. Hillenbrand und White, 2004; Andrews und Williams, 2005, 2007a; Andrews u. a.,
2009). Der Planet selbst wird bei den Strahlungstransport-Simulationen als zusétzliche
punktformige Strahlungsquelle berticksichtigt (vgl. Abschnitt 2.6). Er wird als Schwar-
zer Strahler der effektiven Temperatur To.g = 1000 K und der Leuchtkraft L = 107 L,
angenommen. Dies entspricht der Parameterwahl einer vorangehenden Studie (Wolf und
D’Angelo, 2005).

3.3.1.2 Vorgehen

Auf der Grundlage der skalierten Scheibendichtestrukturen aus den Hydrodynamiksimula-
tionen werden Simulationen des Streu-Strahlungstransports fiir die Wellenlangen 1.0 pm,
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2.2 pm, 4.0 pm, und 5.0 gm durchgefiihrt. Die Resultate werden ohne weitere Beobachtungs-
simulationen analysiert. Das Ziel ist die Untersuchung, unter welchen Voraussetzungen eine
protoplanetare Scheibe die Beobachtung einer planeten-induzierten Liicke im ausgewahlten
Wellenldngenbereich ermoglicht. Insgesamt wird eine Datenbank aus 25200 Streukarten
berechnet. Diese enthélt die Kombination von zwo6lf Hydrodynamiksimulationen, zwei
Zentralsternen, sechs Scheibengréfien, sieben Scheibengesamtmassen, fiinf Objektinklina-
tionen und fiinf Wellenldngen. Die Streukarten besitzen eine Auflosung von 201 x 201
Bildpunkten. Die Abbildung 3.3-A2 zeigt beispielhaft drei Karten aus der Datenbank.
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Abbildung 3.3-A2: Beispiele der resultierenden Streukarten des Hydrodynamikmodells
SP1 bei 2.2 ym fir die Inklinationen ¢ = 30°, ¢ = 45° und ¢ = 60° der protoplanetaren
Scheibe. Der Auflenradius der protoplanetaren Scheibe betragt 144 AE (entspricht & = 16)
und die Scheibengesamtmasse ist 2.7 - 107% M. Als Stern wird der Herbig-Ae-Stern
(sieche Tabelle 3.2-T'1) verwendet. Das direkte Sternenlicht ist unterdriickt. Die Farbskala
ist in Darstellung der dritten Wurzel gewahlt. Vor allem bei einer Inklination der
protoplanetaren Scheibe von ¢ = 30° ist die planetare Abstrahlung als heller Punkt in
der planeten-induzierten Liicke zu erkennen. Der Fall der Beobachtung der direkten
Abstrahlung des Planeten wird im Kapitel 4 untersucht.

3.3.1.3 Verwendete Analysemethoden

Alle Streukarten werden auf die Auffindbarkeit einer planeten-induzierten Liicke hin unter-
sucht. Die Methode zur Identifikation der Liicke im Fall des Streulichts ist sehr &hnlich
zu der im Abschnitt 3.2.1.3 beschriebenen Methode fiir den Fall von thermischer Re-
emissionsstrahlung. Wiederum soll die planeten-induzierte Liicke im Scheibendichteprofil
durch einen charakteristischen Verlauf des azimutal-gemittelten radialen Helligkeitsprofils
aufgespiirt werden, in diesem Fall allerdings auf der Grundlage von Streukarten. Unter der
Annahme einer flachen Scheibengeometrie werden die Streukarten tiber die Cosinusfunktion
inklinationskorrigiert (deprojeziert), bevor das azimutal-gemittelte radiale Helligkeitsprofil
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berechnet wird. Diese Annahme gilt oberhalb einer Inklination der protoplanetaren Scheibe
von ¢ = 60° nicht mehr, was den Grund fiir die Einschrénkung des Parameterbereichs der
Inklination angibt.

Der charakteristische Verlauf des azimuthal-gemittelten radialen Helligkeitsprofils bein-
haltet im Falle einer identifizierbaren Liicke wieder ein lokales Flussdichteminimum Fj.
Danach wird auflerhalb dieser Position das Flussdichtemaximum F},,, gesucht und das
Kontrastverhaltnis ¢ = (Fmax—Fo)/p,,.. bestimmt. Eine Liicke gilt als identifiziert, wenn
¢ > 0.1 ist und die Position des lokalen Flussdichteminimums mit der Position der Liicke
im Scheibendichteprofil tibereinstimmt. Die Abweichung darf hierbei die Breite der Liicke
b selbst nicht tiberschreiten. Die Breite der Liicke wird dabei im Vorwege mit Hilfe des
Gradientens des azimutal-gemittelten Dichteprofils der Scheibenmittelebene ermittelt.
In guter Naherung und der Einfachheit halber wird sie fiir alle Simulationen tiber den
Skalierungsfaktor k als b ~ k - 1 AE festgelegt. Ferner muss Fi.. — Fy > 3onc gelten,
wobei oyc das simulationsabhéngige, statistische Rauschen des Monte-Carlo-Verfahrens
zur Simulation des Strahlungstransports ist.

Die direkte Planetenabstrahlung wird nicht weiter beriicksichtigt, ist aber, wie bei einer
moglichen Beobachtung in der Realitat, in den azimutal-gemittelten radialen Helligkeitspro-
filen enthalten. Es sei darauf hingewiesen, dass in vielen Féllen der Planet als zusétzliche
Quelle in den Streukarten zu erkennen ist (siche Abbildung 3.3-A2). Dieser Fall wird im
Kapitel 4 in einer Beispielstudie naher untersucht.

3.3.2 Identifizierbarkeit von Liicken im Streulicht

Die Resultate der Auswertung der Datenbank hinsichtlich der Identifizierbarkeit von
planeten-induzierten Liicken in Streukarten einer protoplanetaren Scheibe lassen sich in
Abhéngigkeit des zugrundeliegenden Parameters wiedergeben. Zunéchst liegt der Fokus auf
den Ergebnissen fiir die Dichteverteilung SP1 fiir einen T-Tauri-Stern als Zentralgestirn.
Sie sind in der Abbildung 3.3-A3 zusammengefasst. Dabei ist eine Form der Visualisierung
gewéahlt, welche die Moglichkeit der Liickenidentifikation in Abhéngigkeit aller Objektinkli-
nationen, aller Scheibengréfien und -massen und aller Wellenldngen in nur einer Abbildung
zeigt. Im Folgenden werden die Einfliisse der unterschiedlichen Parameter, wie zum Beispiel
Scheibengesamtmasse und -grofle, im Einzelnen untersucht.

3.3.2.1 Einfluss der Wellenlange, der Scheibengesamtmasse und -grof3e

Das deutlichste Ergebnis ist, dass oberhalb einer Scheibengesamtmasse von 107* Mg,
entsprechend der Definition aus dem Abschnitt 3.3.1.3, keine Liicke in den Streukarten
der protoplanetaren Scheibe SP1 identifiziert werden kann. Weder eine Anderung der
Wellenlange noch des Scheibenauflenradiusses hat einen Einfluss auf diese Grenze. Eine
solche untere Beschrankung des Massebereichs gibt es nicht. Im vorliegenden Fall wird sie
durch die Wahl des Parameterraums vorgegeben. Der Grund fiir die obere Massengrenze
kann wie folgt erklart werden.

Insgesamt ist das optische Tiefenprofil der protoplanetaren Scheibe fiir deren Aussehen
im Streulicht verantwortlich. Fiir einen Beobachter wird bei der Wellenldnge A der Teil
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Abbildung 3.3-A3: Darstellung der Ergebnisse zur Identifizierbarkeit von planeten-indu-
zierten Liicken im Streulicht bei den ausgewéhlten Wellenléngen 1.0 pm, 2.2 pm, 4.0 pm,
und 5.0 ym fiir das Hydrodynamikmodell SP1 mit (¢, #(")/r, &) = (1073,0.07,0). Wenn
die Kombination aus Wellenlénge, Inklination, Scheibengesamtmasse und -grofe zu einer
Identifikation einer planeten-induzierten Liicke nach den Kriterien aus Abschnitt 3.3.1.3
fithrt, wird das Helligkeitskontrastverhaltnis zwischen der dufleren Scheibe und dem
Stern im zentralen Bildpunkt der Streukarte farbskaliert in die Graphik eingetragen. Die
Farbskala ist logarithmisch. Im vorliegenden Fall ist der Zentralstern ein T-Tauri-Stern
(siche Tabelle 3.2-T1).

der protoplanetaren Scheibe als Oberflache sichtbar (sogenannte Photosphére), wo die
optische Tiefe 7, = 1 fiir vom Stern kommende Strahlung erreicht wird. Fiir das Auffinden
einer Struktur ist es deshalb notwendig, dass die Photosphére bereits diese Struktur
zeigt. Durch die Definition der optischen Tiefe (Gleichung 2.5-G8) ist das Aussehen der
Photosphére durch die optischen Eigenschaften des Staubs und durch die Dichteverteilung
der protoplanetaren Scheibe bestimmt. Fiir den vorliegenden Fall einer Dichteverteilung,
die diskret auf einem Gitter definiert ist, gilt fiir die optische Tiefe (siehe Gleichung 2.5-G8)
entlang eines Wegs, der an der Position des Sterns beginnt:

N, 3

5>

i 4pStaub ) <7T azﬂ“>

Cext(A) c P Asi, (SS—G].)
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wobei p; die Dichte und As; die Weglénge innerhalb der i-ten Zelle ist und insgesamt NV,
Zellen durchlaufen werden. Das heifit auch, dass durch das im Abschnitt 3.2.1.1 beschrie-
bene Vorgehen zur Skalierung der Scheibendichteverteilung die Photosphéare beeinflusst
wird. Dabei skaliert p; linear mit der Scheibengesamtmasse M und mit &2 fiir die Gro-
Bendnderung der protoplanetaren Scheibe (siehe Gleichung 3.2-G3). Allerdings wéchst die
Wegliange As; entsprechend der Voraussetzungen von Gleichung 3.2-G2 linear mit dem
Groflenskalierungsfaktor k. Insgesamt ergibt sich also:

1

T X Cext(N) - M - = (3.3-G2)
Fiir die vorgegebenen Wellenldngen andert sich Cey; hochstens um den Faktor 4.9. Der
Faktor k& wichst zwischen Minimal- und Maximalwert um 2.5. Das entspricht fiir k2
einer Anderung um 6.25. Die Scheibengesamtmasse M verindert sich im beriicksichtigten
Parameterraum um fiinf Dekaden. Im Rahmen des gewédhlten Parameterraums ist deshalb
die Scheibengesamtmasse der ausschlaggebende Parameter, der iiber die Identifizierbarkeit
einer Liicke in den Streukarten entscheidet.
Die Abbildung 3.3-A4 zeigt beispielhaft das Aussehen der Photosphére fiir eine mit k = 22
skalierte Dichteverteilung SP1 (R;, = 38 AE, R,,s = 198 AE) fir die Scheibengesamt-
massen 2.67 - 1073 Mg, und 2.67 - 107* Mg, bei einer Wellenlinge von A = 5 um. Fiir die
Scheibengesamtmasse von 2.67 - 1072 M, ist keine Identifikation der Liicke moglich, fiir
2.67 - 10~* M, schon.
Es kommt hinzu, dass die zugrundeliegende Dichtestruktur (siche Abbildung 3.3-A1)
deutliche, auch nicht rotationssymmetrische Strukturen aufweist, dennoch sind beide
Photosphéaren in guter Ndherung als rotationssymmetrisch zu beschreiben. Gerade im
Fall der hoheren Scheibenmassen maskiert dies zusétzlich die differenzierte Struktur der
protoplanetaren Scheibe.
Testrechnungen bei einer Wellenldnge von 20 um, die sowohl thermische Reemission als
auch gestreute Sternstrahlung berticksichtigen, zeigen, dass die gefundene Massenober-
grenze in diesem Bereich um etwa den Faktor 10 nach oben verschoben werden kann. Der
Grund hierfir ist eine Verringerung von Cey (20 pm) um den Faktor 15 im Vergleich zu
Coxt (1.0 pm).

3.3.2.2 Einfluss der Scheibeninklination und des Zentralgestirns

Fiir das gewahlte Beispiel der Dichteverteilung SP1 ist der Einfluss der Inklination der
Scheibe auf die Identifizierbarkeit von Liicken gering, solange das Objekt weniger als 60°
zum Beobachter geneigt ist. Oberhalb dieser Grenze macht die vertikale Ausdehnung
der protoplanetaren Scheibe ein Auffinden der Liicke nahezu unméglich. Allgemein ist
eine Streu- oder Reemissionskarte einer protoplanetaren Scheibe eine zweidimensionale
Projektion eines dreidimensional ausgedehnten Objekts. Bei hohen Inklinationen der
Scheibe ¢ > 60° wird die Liicke durch vor und hinter ihr liegende Scheibenbereiche
iiberstrahlt. Ebenso erlischt die Geltung der Annahme einer flachen Scheibe in diesem Fall,
so dass die Inklinationskorrektur (Deprojektion) aus dem Abschnitt 3.3.1.3 nicht mehr
angewendet werden kann.

Ein Austausch des Zentralgestirns dndert nichts an der Identifizierbarkeit von Liicken
innerhalb des Parameterraums. Hierzu muss allerdings darauf hingewiesen werden, dass
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Abbildung 3.3-A4: Darstellung der Photosphéare bei einer Wellenldnge von 5.0 um eines ausgewéhlten Scheibenmodells auf der
Grundlage der Hydrodynamiksimulation SP1. Der Auflenradius betragt 198 AE (entspricht k£ = 22). In der oberen Abbildung betragt
die Scheibengesamtmasse etwa 1072 M, in der Unteren etwa 10~* My. Die planeten-induzierte Liicke ist nur in der unteren Scheibe
durch eine Variation der Steigung der vertikal integrierten optischen Tiefe zu erkennen.
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der Zentralstern einen deutlichen Einfluss auf die Temperaturstruktur der protoplanetaren
Scheibe hat (z. B. Fouchet u.a., 2012). Diese beeinflusst die hydrostatische Scheibenhéhe
(siehe Gleichung 2.1-G7) und somit die vertikale Ausdehnung der protoplanetaren Scheibe.
Zum Teil kann der Einfluss des Zentralsterns auf die Vertikalstruktur der Scheibe durch die
Variation der Skalenhéhe in den verwendeten Hydrodynamiksimulationen berticksichtigt
werden. Um diesen Prozess aber in Génze zu untersuchen, bedarf es einer korrekten
Implementierung des Strahlungstransports in die Hydrodynamiksimulationen, da nur diese
die Anderung der Scheibendichteverteilung berechnen konnen. Erste Studien hierzu sind
bereits durchgefiihrt worden (z. B. Flock u.a., 2013). Diese sind aber noch nicht in der
Lage, den Einfluss von Planeten zu beriicksichtigen. In diesem Zusammenhang stehen die
Ergebnisse im Abschnitt 4.4.

3.3.2.3 Einfluss der Scheibendichteverteilung

Insgesamt werden zwolf verschiedene Dichteverteilungen untersucht, die sich in Bezug auf
die Skalenhohe, das Planeten-zu-Sternmasse-Verhéltnis und den Einfluss der Viskositét
unterscheiden. Diese Parameter haben vor allem einen Einfluss auf die Reduzierung der
Gasdichte innerhalb der planeten-induzierten Liicke und zusétzlich auf die rdumliche
Ausdehnung dieser Reduzierung (siehe Gleichungen 2.3-G4 und 2.3-G5). Es wird auch
von der Breite und Tiefe der Liicke gesprochen. Somit beeinflussen diese Parameter
auch die optische Tiefenstruktur der Scheibe (siche Gleichung 3.3-G1). Zusammenfassend
stellt die Abbildung 3.3-A5 eine Ubersicht aller moglichen Liickenidentifizierungen fiir
alle verwendeten Dichteverteilungen, Inklinationen, Scheibenmassen und -gréfien bei
einer Referenzwellenlange von 2.2 ym vor. Das Zentralgestirn ist ein T-Tauri-Stern. Im
Wesentlichen zeigt sich, dass eine Anderung der Skalenhdhe #()/ die zuvor diskutierte
obere Scheibenmassengrenze um eine Dekade nach oben verschieben kann. Danach sind
aber wiederum keine Beobachtungen von Liicken mehr moglich. Der Einfluss von Planeten-
zu-Sternmasse- Verhéltnis und a-Viskositat ist mit einer Ausnahme sehr gering. Nur bei
der Simulation (g, H")/r,&) = (1072,0.07,0.01) fallt auf, dass die Liicke bei héheren
Inklinationen der Scheibe nicht in der protoplanetaren Scheibe identifiziert werden kann.
Der Grund hierfiir ist, dass diese Simulation entsprechend der Kriterien aus den Gleichungen
2.3-G4 und 2.3-G5 die geringste Neigung zur Ausbildung einer planeten-induzierten Liicke
besitzt und die Liicke somit am leichtesten maskiert wird.

3.3.2.4 Diskussion und Vergleich der Ergebnisse

Der Vergleich der Ergebnisse der Identifizierbarkeit von planeten-induzierten Liicken im
Streulicht mit den Ergebnissen zur Beobachtbarkeit mit ALMA aus Abschnitt 3.2.2 zeigt,
dass die Beobachtung einer planeten-induzierten Liicke in der Dichteverteilung einer
protoplanetaren Scheibe meistens nur in einem der beiden Falle moglich ist, da in den
genannten Fallen jeweils Bereiche der Scheibendichtestruktur beobachtet werden, die vollig
unterschiedlich sein konnen. Das Histogramm 3.3-A6 fasst dieses Ergebnis nocheinmal fiir
die Simulation SP1 zusammen. Die Scheibengesamtmasse, bei der die Identifizierbarkeit
von planeten-induzierten Liicken im Streulicht physikalisch begrenzt wird, entspricht genau
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Abbildung 3.3-A5: Darstellung der Ergebnisse zur Identifizierbarkeit von planeten-induzierten Liicken fiir eine Wellenlange von
2.2 ym und alle verwendeten Dichteverteilungen. Die einzelnen Modelle sind durch die Parameter Skalenhohe #(r)/, a-Viskositat und
Planet-zu-Sternmasse-Verhéltnis ¢ beschrieben. Die meisten Kombinationen der Parameter fiihren zu dhnlichen Ergebnissen wie sie fiir
den Fall der Dichteverteilung SP1 bereits beschrieben wurden. Lediglich die Simulation (¢, #()/r, &) = (1073,0.07,0.01) zeigt eine
verstarkte Abhangigkeit von der Objektinklination, was an der schwach ausgepriagten Liicke in diesem Modell liegt.
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Abbildung 3.3-A6: Vergleich zwischen der Identifizierbarkeit von planeten-induzierten
Liicken im Hydrodynamikmodell SP1 im Streulicht (rot) bei 2.2 pm und der Beobacht-
barkeit dieser Liicke durch die thermische Reemission des Staubs mit ALMA bei 1.3 mm
(blau).

der Massenuntergrenze fiir Beobachtungen dieser Liicke mit ALMA. Die Begrenzung fiir
ALMA ist allerdings instrumentenbedingt und kann, zum Beispiel durch eine verbesserte
Sensitivitdt von ALMA durch eine Erhohung der Antennenanzahl, umgangen werden.

Der Aspekt der Beobachtbarkeit von planeten-induzierten Liicken im Streulicht ist bereits
durch Varniére u.a. (2006), Jang-Condell (2009), Jang-Condell und Turner (2012) und
Juhasz u.a. (2014) untersucht worden. Allerdings verwenden diese Studien entweder
analytische Approximationen der planeten-induzierten Liicke in der Scheibe (Jang-Condell
und Turner, 2012) oder Dichteverteilungen der protoplanetaren Scheibe, die in einer Ebene
berechnet werden und iiber die Berechnung der hydrostatischen Scheibenhéhe aus dem
Temperaturprofil der Scheibe um eine Hohenstruktur erweitert werden (Varnicre u. a.,
2006). Das hat eine Unterschitzung der vertikalen Materialverteilung im Bereich der
Liicke zur Folge. Somit wird die Detektierbarkeit der Liicke im Streulicht iiberschétzt.
Hier ordnet sich die vorliegende Studie ein, die diesen Mangel durch die Verwendung von
Dichteverteilungen aus dreidimensionalen Hydrodynamiksimulationen beseitigt.

Schon die Abbildung 3.2-A3 zeigt die Moglichkeit, radialsymmetrische Verdunkelungen in
jungen protoplanetaren Scheiben im Streulicht zu beobachten. Neben HD 169142 gibt es
eine kleine Anzahl an weiteren Objekten, die &hnliche Strukturen zeigen (z. B. AB Auriga
Oppenheimer u. a., 2008). Nimmt man an, dass diese radialsymmetrischen Verdunkelungen
planeten-induziert sind, so ist ihre Anzahl im Vergleich zu der abgeleiteten Haufigkeit von
jupiterdhnlichen Planeten in der Sonnenumgebung von 5% bis 10% (Marcy u. a., 2005;
Cumming u. a., 2008; Mordasini u. a., 2009) gering, wenn zusétzlich angenommen wird,
dass Planeten iiberall gleichhédufig sind. Die prasentierte Untersuchung ist im Gegensatz
zu den vorangehenden Studien in der Lage, diese geringe Anzahl dadurch zu erkléren, dass
die planeten-induzierten Liicken nur im Einzelfall im Streulicht beobachtet werden koénnen.
Einen weiteren Beleg liefert die ALMA-Beobachtung von HL Tau (siehe Abbildung 2.0-A1).
Wahrend die thermische Staubreemission deutliche Ringstrukturen in der Scheibe zeigt,
sind diese in Streulichtbeobachtungen nicht zu finden (Lucas u.a., 2004; Murakawa, K.
u. a., 2008). Dabei muss aber berticksichtigt werden, dass HL. Tau noch in eine Staubhiille
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eingebettet ist (Men’shchikov u.a., 1999), durch diese Einbettung konnen Strukturen der
Scheibe ebenfalls beim Beobachter nicht in Erscheinung treten.

3.4 Fazit

In diesem Kapitel wurde die Beobachtbarkeit von planeten-induzierten Liicken im Schei-
bendichteprofil in Reemissions- und Streukarten untersucht und gegeniiber vorangehenden
Studien zu diesem Thema eingeordnet. Die Grundlage hierfiir bilden dreidimensionale
Dichteverteilungen von protoplanetaren Scheiben, die mit Hilfe von Hydrodynamiksi-
mulationen berechnet wurden. Sie beriicksichtigen Variationen der Planetenmasse, der
Vertikalstruktur der protoplanetaren Scheibe und des Einflusses der Viskositat. Weiterhin
bieten die Hydrodynamikmodelle die Freiheit, in geometrischer Ausdehnung und beinhal-
tender Scheibengesamtmasse skaliert zu werden. Fiir jede sich ergebende Dichteverteilung
wurden bereits fiir die Masterarbeit (Ruge, 2012) Karten der thermischen Staubreemission
berechnet und damit ALMA-Beobachtungen simuliert. Das wichtigste Kernergebnis dieser
Untersuchung ist, dass ALMA fiir Scheiben mit Gesamtmassen von mehr als 1074 M, in der
Lage ist, planeten-induzierte Liicken zu beobachten.

Im néchsten Schritt wurden fiir verschiedene Objektinklinationen und Wellenldngen Streu-
Strahlungstransportsimulationen durchgefiihrt und die resultierenden Karten auf die Iden-
tifizierbarkeit von Liicken hin untersucht. Dabei konnten die folgenden Ergebnisse gefunden
werden:

o Auf der Grundlage des untersuchten Parameterraums wird eine obere Schranke der
Scheibengesamtmasse fiir die Identifizierbarkeit von planeten-induzierten Liicken im
Streulicht gefunden. Fiir den Fall einer Skalenhohe der Scheibe von #/r = 0.07 wird
ein Wert von etwa 107* M, und fiir eine Skalenhohe von #/r = 0.03 ein Wert von
etwa 1072 My, fiir diese obere Schranke gefunden. Diese Begrenzung entspricht in
etwa der instrumentalbedingten unteren Massendetektionsgrenze fiir Detektionen
von planeten-induzierten Liicken im (sub)mm Wellenldngenbereich mit ALMA (vgl.
Abschnitt 3.2.2). Somit sind derzeit Beobachtungen von planeten-induzierten Liicken
wohl nur in Ausnahmefillen in beiden Wellenlangenbereichen méoglich.

o Die Verwendung von dreidimensionalen Hydrodynamiksimulationen mit einer korrek-
ten Berechnung der Hohenstruktur der protoplanetaren Scheibe ist fiir nachfolgende
Strahlungstransport-Simulationen unbedingt notwendig, da einfachere Losungen
(zum Beispiel analytische Berechnungen der Hohenstruktur fiir 2D Hydrodynamik-
simulationen) die Auffindbarkeit von planeten-induzierten Liicken im Streulicht
iiberschétzen.

« Das beschriebene Modell ist in der Lage, die geringe Anzahl an potentiell planeten-
induzierten, ringférmigen Verdunkelungen innerhalb von protoplanetaren Scheiben,
die im Streulicht beobachtet wurden, zu erkléren.
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4 Direkte Beobachtbarkeit von jungen
Planeten

4.1 Motivation

Im vorangehenden Kapitel ist die Beobachtung indirekter Anzeichen der Anwesenheit
eines Planeten in einer protoplanetaren Scheibe untersucht worden. Neben der gravitativen
Erzeugung von grofiskaligen Strukturen in der Dichteverteilung der Scheibe sendet der
junge Planet auch selber elektromagnetische Strahlung aus (siehe Abschnitt 2.3.1). Diese
heizt seine Umgebung auf, wird an den Staubpartikeln in dieser gestreut oder gelangt auf
direktem Weg zum Beobachter (siehe Abschnitt 2.5). Die grofie Herausforderung dabei ist,
dass die Helligkeit eines Planeten um ein Vielfaches geringer ist als die des Zentralgestirns
und somit hohe Anforderungen an die Beobachtungstechnik gestellt werden. Zudem muss
das Signal des Planeten von dem der protoplanetaren Scheibe, in der er sich befindet,
getrennt werden konnen (z. B. Amara u.a., 2015).

Die direkte Beobachtung eines jungen Planeten ermoglicht zunéchst einmal die Klassifi-
zierung des Objekts, sie hilft aber auch, Beobachtungen von protoplanetaren Scheiben
in anderen Wellenlangenbereiche zu interpretieren. So wird durch die Detektion eines
direkten Planetensignals innerhalb einer im (sub)mm Wellenldngenbereich in der Scheibe
gefundenen Liicke (siehe Abschnitt 3.2) erst klar, dass diese Liicke planeten-induziert ist.
Das folgende Kapitel untersucht die direkte Beobachtbarkeit von jungen Planeten. Zunéchst
wird im Abschnitt 4.2 eine Machbarkeitsstudie fiir das Instrument MATISSE présentiert.
Anschliefend wird im Abschnitt 4.3 eine Beobachtung (Quanz u.a., 2013) einer Strah-
lungsquelle innerhalb einer protoplanetaren Scheibe ausgewertet. Diese motiviert eine im
Abschnitt 4.4 durchgefithrte Parameterstudie zur Beobachtbarkeit von in protoplanetare
Scheiben eingebetteten Planeten.

4.2 Beobachtbarkeit mit MATISSE

Bereits im Abschnitt 3.3 ist der Planet in der Scheibe als zusétzliche Strahlungsquelle bei
den Strahlungstransport-Simulationen berticksichtigt, dessen direkte Beobachtbarkeit aber
nicht naher untersucht worden (siehe Abbildung 3.3-A2). Die Machbarkeit einer solchen
Beobachtung mit dem Instrument MATISSE ist deshalb ein Teilziel einer Studie, die im
Journal SPIE unter Kohler u.a. (2014) veroffentlicht wurde und in Zusammenarbeit mit
Rainer Kohler (Universitaten Innsbruck und Wien) und Aiara Lobo Gomes (MPIA, Hei-
delberg) entstanden ist. Der Inhalt und die Abbildungen in diesem Abschnitt entstammen
dieser Veroffentlichung.
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4.2.1 Instrument MATISSE

MATISSE (engl.: Multi AperTure mid-Infrared SpectroScopic Experiment, Lopez u.a. 2009;
Wolf 1. a. 2009) ist ein interferometrisches Beobachtungsinstrument fiir den Wellenlan-
genbereich zwischen 3.2 um und 13 um, das ab dem Jahr 2016 am VLTI (engl.: Very
Large Telescope Interferometer) installiert wird. Bei der Beobachtung werden entweder die
Strahlengénge der vier ortsfesten 8.2 m-Teleskope des VLT (engl.: Very Large Telescope)
oder die der vier verschiebbaren 1.8 m-Hilfsteleskope kombiniert. Daraus ergeben sich
jeweils 3! Teleskoppaarungen zwischen denen die zugehorige Basislinie bestimmt und eine
Visibilitdt gemessen wird. Durch die Erdrotation und wiederholte Beobachtungen mit ver-
anderter Anordnung der Hilfsteleskope kann insgesamt eine Abdeckung des Phasenraums
(vgl. Abschnitt 2.7.1) erreicht werden, die eine Bildrekonstruktion moéglich macht (vgl.
Abschnitt 2.7.3). Eines der wichtigsten, wissenschaftlichen Ziele dieses Instruments ist die
Erforschung von jungen, protoplanetaren Scheiben.

4.2.2 Detektierbarkeit des direkten Signals von jungen Planeten
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Abbildung 4.2-A1: Links: Darstellung der Dichteverteilung der verwendeten Hydrodyna-
miksimulation. Gezeigt ist die Scheibenmittelebene. Der Zentralstern besitzt eine Masse
von 0.5 Mg und der Planet eine Masse von 10 Mj,,. Die grofie Halbachse des Planeten
betragt 5 AE. Rechts: Strahlungstransport-Simulation des zur Dichteverteilung auf der
linken Seite gehorenden Scheibenmodells bei 10 yum. Es werden sowohl die gestreute
Sternstrahlung als auch die thermische Reemission der Staubpartikel berticksichtigt.
Fiir diese Simulation werden sowohl der Stern als auch der Planet als Strahlungsquel-
le berticksichtigt. Die Farbskala ist in Wurzeldarstellung gewahlt. Der Planet ist als
punktférmige Leuchtquelle in der Abbildung zu erkennen.

Um die Machbarkeit einer Beobachtung des direkten Signals eines jungen Planeten in einer
protoplanetaren Scheibe zu untersuchen, wird zunéchst eine einfache Hydrodynamiksimu-
lation von Aiara Lobo Gomes (MPIA, Heidelberg) durchgefiihrt. Die simulierte Scheibe
besitzt eine Gesamtmasse von 1075 My und eine Ausdehnung von 1 AE bis 25 AE. Sie
umléuft einen T-Tauri-Stern mit einer Masse von 0.5 Mg, der eine typische Leuchtkraft
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von 0.95 L und eine typische effektive Temperatur von 4 000 K besitzt (Hillenbrand und
White, 2004). Im Abstand von 5 AE zum Stern befindet sich ein Planet mit einer Masse
von 10 My, in der Scheibe. Er induziert eine Liicke und befreit seine Umgebung von Gas
und Staub (siche Abschnitt 2.3.1). Die Leuchtkraft und effektive Temperatur des Planeten
wird aus Modellrechnungen fir die Entwicklungsspuren (engl.: evolutionary tracks) eines
so massereichen Objekts entnommen. Fiir die Annahme eines Planeten mit einem Alter
von 109 Jahren werden von Baraffe u.a. (2002) fiir diesen Planeten eine Leuchtkraft von
0.032 L und eine effektive Temperatur von 2250 K angegeben. Die Dichteverteilung der
Scheibenmittelebene ist in der Abbildung 4.2-A1 (links) gezeigt.

Auf der Grundlage der Hydrodynamiksimulation wird eine Strahlungstransport-Simulation
durchgefiihrt. Es wird ein Staub-zu-Gasmasse-Verhaltnis von n = 0.01 angenommen und
die im Abschnitt 2.1.2 beschriebene Staubmischung verwendet. Die Staubkorngrofien
verteilen sich im Bereich von ay;, = 0.005 um bis @y = 0.25 pm entsprechend der Korn-
grofenverteilung aus Gleichung 2.1-G20. Fiir eine ausgewahlte Referenzwellenldnge von
10 pm wird eine Streukarte mit einer Karte der thermischen Staubreemission kombiniert
(siehe Abbildung 4.2-A1, rechts). Hierbei werden sowohl der Stern, als auch der Planet
als Strahlungsquelle berticksichtigt. Es wird eine Inklination der Scheibe von 10°, eine
Entfernung von 140 pc (entspricht der mittleren Entfernung der Taurus-Auriga Sternent-
stehungsregion, Kenyon u. a. 1994) und eine Deklination der Himmelsposition des Objekts
von § = —70° angenommen.

Auf der Grundlage dieses Ergebnisses wird von Rainer Kéhler (Universitiaten Innsbruck und
Wien) eine Beobachtung mit MATISSE mit einer Objektbeobachtungsdauer von etwa 5.5h
simuliert und anschliefend eine Bildrekonstruktion durchgefiithrt. Seine Analyse zeigt, dass
eine Detektion des direkten, planetaren Signals nicht ohne Weiteres moglich ist. Nur durch
die Annahme eines Objekts in 45 pc Entfernung statt in 140 pc (entspricht einer Erh6hung
des Gesamtflusses des Bildes um den Faktor 10) kann der Planet im rekonstruierten Bild
lokalisiert werden (siche Abbildung 4.2-A2). Dieses Ergebnis steht im Widerspruch zu
Ergebnissen einer vorangehenden Studie. Wolf u. a. (2009) zeigten, dass der Planet auch in
groBeren Entfernungen als Punktquelle im Bild rekonstruiert werden kann. Es wird derzeit
noch untersucht, was der Grund hierfiir ist.

Abbildung 4.2-A2: Darstellung der
simulierten MATISSE-Beobachtung
des Strahlungstransport-Modells aus

12 Abbildung 4.2-A1 bei einer Wel-

i lenldnge von 10pm. Es wird ei-
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4.3 Kilassifizierung der Quelle HD 100546b

Abbildung 4.3-A1: Aus Quanz u.a. (2013) tber-
nommene Abbildung der Beobachtung der Scheibe
von HD 100546 mit dem VLT bei einer Wellenlan-
ge von 3.78 ym. Die Farbskala ist auf den Maxi-
malwert normiert. Oberhalb der Bildmitte ist ein
Bereich mit einer zum Hintergrund um den Faktor
15 (vgl. Quanz u. a., 2013) erhohten Flussdichte
zu erkennen.

Quanz u. a. (2013) fanden in raumlich aufgelésten Beobachtungskarten der protoplanetaren
Scheibe von HD 100546 bei einer Wellenldange von 3.78 um einen lokal scharf begrenzten
Bereich, in dem die Flussdichte im Vergleich zur Umgebung um den Faktor 15 erhoht
ist (siche Abbildung 4.3-A1). Aus der Beobachtung kann zudem abgeleitet werden, dass
eine Punktquelle fiir diese hohere Flussdichte verantwortlich ist (Quanz u.a., 2014). Die
von Quanz u.a. (2013) gefithrte Diskussion kommt zu dem Schluss, dass es sich bei dieser
Punktquelle um einen jungen Planeten handeln kénnte. Nachfolgebeobachtungen haben
diese zusatzliche Quelle inzwischen auch bei einer Wellenlénge von 4.8 pm detektiert (Quanz
u.a., 2014). Auf der Grundlage dieser Beobachtungen wird im Folgenden untersucht, welche
Eigenschaften ein Planet haben muss, um die Messungen zu erkléren.

4.3.1 Objekt HD 100546

Bei HD 100546 handelt es sich um einen (97 £ 4) pc (van Lecuwen, 2007) entfernten Stern
der Spektralklasse B9Vne (Houk und Cowley, 1975) mit einer Masse von (2.4 +0.1) Mg
(van den Ancker u. a., 1997) und einem abgeleiteten Alter zwischen 5 Millionen Jahren und
mehr als 10 Millionen Jahren (van den Ancker u.a., 1997; Guimaraes u. a., 2006). Der Stern
verfligt iiber eine massereiche protoplanetare Scheibe mit einer Scheibengesamtmasse von
1072...1073 Mg, (z. B. Pani¢ u.a., 2010). Die von Quanz u.a. (2013) gefundene zusétzliche
Punktquelle ist (47 £ 4) AE vom Zentralstern entfernt und ist bei den Wellenlédngen
3.8 pm und 4.8 pm detektiert worden. Bei der Wellenlédnge von 2.2 um ist die Quelle nicht
aufzufinden, so dass der fiir diese Wellenldnge gemessene Fluss eine obere Grenze fiir den
Fluss des Objekts darstellt. Die Tabelle 4.3-T'1 fasst die photometrischen Datenpunkte
der Punktquelle zusammen. Im Folgenden wird untersucht, ob die Messungen durch einen
jungen Planeten in der Scheibe um HD 100546 erklart werden kénnen.
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Tabelle 4.3-T1: Objektflisse von HD 100546b (Quanz u. a., 2014). Bei einer Wellenldnge
von A = 2.18 um ist das Objekt nicht detektiert worden, weshalb der Messwert hier eine
obere Grenze angibt.

A [pm] 2.18 3.78 4.80
Py [ erg } <3.029-1077  (1.393+£0.129)-10"7  (9.856 + 1.458) - 108

cm?sm

4.3.2 Charakterisierung von HD 100546b

Die Grundannahme der durchgefiihrten Charakterisierung von HD 100546b ist, dass die
Abstrahlung des potentiellen Planeten in der Scheibe um HD 100546 durch einen Schwarzen
Strahler (siehe Gleichung 2.5-G1) approximiert werden kann. Fiir eine erste Abschétzung
wird angenommen, dass sich in der direkten Umgebung des Planeten kein weiteres Material
befindet und somit vom Planeten kommende Strahlung nicht weiter reprozessiert wird.
Das heifit, nur die direkte Emission des Planeten ist fiir die gemessene Flussdichteerhohung
verantwortlich. Die Abstrahlung erfolgt dabei geméfl der Gleichung

F)\ =4m <§Dp) B)\(Tp), (43-G1)

und ist auf Grund der Objektentfernung von D = (97 +4) pc (van Leeuwen, 2007) nur vom
Planetenradius Rp und dessen effektiver Temperatur Tp abhéngig. Durch Anpassung wird
diejenige Kombination (Rp, Tp) ausfindig gemacht, die in der Lage ist, die Messwerte aus
Tabelle 4.3-T'1 zu erklaren. Unter Einbeziehung der Messungenauigkeiten ergeben sich die
in der obersten Zeile der Tabelle 4.3-T2 gezeigten Werte. Hierbei wird entsprechend der
Gleichung 2.5-G3 zusétzlich die Leuchtkraft des Objekts angegeben. Auf Grund der geringen
Datenmenge sind die Fehlerbereiche grofl. Zur weiteren Klassifizierung des Objekts werden

Tabelle 4.3-T2: Ergebnisse der Parameteranpassung. Die Strahlung des Einzelobjekts
wird nicht abgeschwacht. Objekt B ist in eine MRN-Staubhiille eingebettet.

Modell Tp [K] L [Lg] Rp [Ro)]
Einzelobjekt 1004753 (2.1140.2)-107* 0.48 +0.04
Objekt B 2750 0.0106 0.45

die so abgeleiteten Eigenschaften des Einzelobjekts mit den Eigenschaften von jungen
Planeten unterschiedlicher Masse aus theoretischen Modellrechnungen verglichen. Diese
Modelle entstammen einer Datenbank, die auf numerischen Rechnungen von Burrows u. a.
(1997) beruht und als Web-Datenbank (Burrows) (07.05.2013) zur Verfiigung steht. Aus
dieser Datenbank werden reprasentativ bestimmte Planetenmassen ausgewahlt und deren
zugehorige Leuchtkrifte und Temperaturen in ein Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm
eingetragen, das in der Abbildung 4.3-A2 gezeigt ist. Wéhrend der zeitlichen Entwicklung
verringert sich die Leuchtkraft und die Temperatur der jungen Planeten durch Auskiihlen



54 4 Direkte Beobachtbarkeit von jungen Planeten

101 ¢ - T —  M,;,=0.007 M M,;,=0.030 M,  — - M,,=0.065M,
AN | — - My, =0010M,  -- Mj,=0035M, - Mj,=0075M,
\ -+ My,=0.015M, -+ My, =0.045M, - M, =0.085 M,
| A M,;,=0.020 M, —  M,,=0.055 M M,,,=0.099 M,
T~ < il — M,,=0.025 M

— 2 Y B T S Qgeorerarencnonnnnn rrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrr
= 10 3

= N 3 ‘ ‘

4 ~ o ) :

“rE .~  Einbettung in MRN Staub

L - : : S gestr. Linie = Fehlergrenzen |

V4 ~ N :

-+ i~ . .

< AN :

@) 3 :

3 : :

()] 3 :

= QO b T T R N AR """""""""
N

‘ : N : ‘
. Entwicklungsspuren :Einzelobjekt ¥
: : :Diamant = Mittelwert

“\Quadrate = Féhlergrenzen

-4 | | !
3500 3000 2500 2000 1500 1000 500
Teff [K]

10

Abbildung 4.3-A2: Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm der zeitlichen Entwicklung jun-
ger Planeten verschiedener Masse im Vergleich mit den abgeleiteten Eigenschaften
des Objekts HD 100546b. Das Ergebnis der Anpassung eines dquivalenten Schwarzen
Strahlers ist als Diamantsymbol positioniert, die Fehlergrenzen sind durch Quadrate
beschrieben. Durch die Einbettung des Schwarzen Strahlers in eine protoplanetare Schei-
be oder Hiille aus MRN-Staub verschiebt sich die Position im Diagramm entlang der
schwarzen Linie. Hierbei gibt die schwarze Linie den Mittelwert und die gestrichelten
Linien die Fehlergrenzen an. Durch die Einbettung entsteht ein Uberschneidungsbereich
zwischen HD 100546b und den Entwicklungsspuren der jungen Planeten. Hieraus wird
ein mittleres, mogliches Objekt bestimmt.

und Kontrahieren. Hieraus ergibt sich eine Entwicklungsspur im Leuchtkraft-Temperatur-
Diagramm. Der hierfiir beriicksichtigte Zeitraum wird auf der Grundlage des Alters des
Zentralsterns auf maximal 20 Millionen Jahre nach oben und durch die Struktur der
Datenbank auf 500000 Jahre nach unten begrenzt.

Im Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm wird nun die Position des Einzelobjekts mit den
Entwicklungsspuren verglichen. Die mittlere Temperatur und Leuchtkraft des Einzelobjekts
sind als Diamantsymbol, die 1o Fehlergrenzen durch die zwei schwarzen Quadrate in die
Abbildung 4.3-A2 eingetragen. Die von diesen Punkten ausgehenden schwarzen Linien
(durchgezogen und gestrichelt) sind zu diesem Zeitpunkt nicht interessant, sie werden spéter
erklart. Obgleich das Fehlerintervall der fiir das Einzelobjekt gefundenen Eigenschaften
grof} ist, lasst sich das Objekt nicht mit den Entwicklungsspuren junger Planeten in
Einklang bringen.
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Deshalb wird nun die Annahme getroffen, dass es sich bei HD 100546b um ein Planeten
handelt, der noch in die protoplanetare Scheibe von HD 100546 eingebettet ist oder
zumindest iiber eine zirkumplanetare Staubhiille verfiigt. Somit wird die vom Planeten
ausgesandte Strahlung durch Staubpartikel auf dem Weg zum Beobachter abgeschwacht.
Um diesen Fall zu untersuchen, wird die Gleichung 4.3-G1 durch das Hinzufiigen des
Extinktionsterms exp[—7,| (vgl. Lambert-Beer’sches Gesetz, Gleichung 2.5-G7) erweitert,
so dass sich der vom Planeten stammende Fluss wie folgt ergibt:

F\ = 4r (%’)2 exp[—7] By (Tp). (4.3-G2)

Dieses einfache Modell vernachlassigt, dass der fiir die Extinktion verantwortliche Staub die
absorbierte Strahlung auch wieder reemittiert. Ebenso wird die Streuung an Staubpartikeln
nicht beriicksichtigt. Um beide Prozesse beschreiben zu konnen, sind deutlich aufwendigere
Modellrechnungen nétig, die auf Grund der geringen Datenmenge zu diesem Zeitpunkt
nicht gerechtfertigt sind.

Die Grofle 7y entspricht einer optischen Tiefe und ist dadurch materialabhéngig (siche
Gleichung 2.5-G8). Im Rahmen der hier durchgefithrten Untersuchung werden drei verschie-
dene Staubmaterialien untersucht, die auf Grund ihrer optischen Eigenschaften im nah-
und mittelinfraroten Wellenldngenbereich ausgesucht werden. Der Staub besteht entweder
aus der im Abschnitt 2.1.2 bereits eingefithrten Staubmischung, die hier als MRN Staub
bezeichnet wird, aus Wassereis (optische Daten entstammen Brauer 2012) oder aus einem
fiktiven Material, das fiir alle Wellenldngen konstante optische Eigenschaften besitzt. Fir
alle Materialien verteilen sich die Korngrofien des Staubs entsprechend der Korngrofen-
verteilung aus Gleichung 2.1-G20 im Bereich ap,;, = 0.005 pm bis apa = 0.25 pm. Fir
die durchgefiithrte Untersuchung ist nur das materialabhangige Verhaltnis des Extinkti-
onsquerschnitts bei einer Wellenlange von A = 4.8 pm und dem bei der Wellenlange von
A = 3.78 um wichtig. Sie sind in der Tabelle 4.3-T3 aufgelistet. Dieses Verhéltnis gibt
an, bei welcher Wellenldnge im Vergleich zur anderen mehr Strahlung absorbiert wird.
Die ausgewéhlten Materialien beschreiben alle wesentlichen Félle und sind mit Ausnahme
des fiktiven Materials in protoplanetaren Scheiben nachgewiesen worden (z. B. Draine,
2003). Ahnlich wie im Falle des bereits diskutierten Einzelobjekts, wird nun fiir jedes

Tabelle 4.3-T3: Verwendete Extinktionsquotienten. Als MRN-Staub wird die im Ab-
schnitt 2.1.2 eingefithrte Mischung verwendet. Die optischen Daten fiir das Wassereis
entstammen Brauer (2012).

MRN-Staub  Wassereis konst. opt. Eig.

Oext (480 /,LHI)

—— 0.0908 1.1168 1.00
Coxt(3.78 pm)

verwendete Staubmaterial die Kombination (Rp(74.8um) Tp(T18.m)) in Abhéngigkeit der
optischen Tiefe 748, des jeweiligen Materials bei einer Wellenlénge von 4.8 um ausfindig
gemacht, die entsprechend der Gleichung 4.3-G2 in der Lage ist, die fiir HD 100546b
gemessenen Flussdichten zu erklaren (siehe Tabelle 4.3-T1). Im Leuchtkraft-Temperatur-
Diagramm ergeben sich dadurch fiir jedes Staubmaterial charakteristische Verschiebungen,
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die qualitativ in der Abbildung 4.3-A3 gezeigt sind. Fiir eine optische Tiefe von 74g;m = 0
entspricht die Position im Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm der Position des Einzel-
objekts. Der Abstand zu dieser Position wird durch das Anwachsen der optischen Tiefe
vergrofert. Fiir jedes Material muss die Leuchtkraft des eingebetteten Planeten im Ver-
gleich zum Einzelobjekt mit wachsender optischer Tiefe erhoht werden, um die Messungen
zu erklaren. Eine Einbettung in MRN-Staub erfordert zudem eine héhere Temperatur des
Planeten, die Einbettung in Wassereis macht eine niedrigere Temperatur erforderlich. Im
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Vergleich mit der Position des Einzelobjekts in der Abbildung 4.3-A2 kann im Rahmen
des untersuchten Modells also hochstens eine Einbettung in MRN-Staub moglich sein, um
HD 100546b mit den Entwicklungsspuren junger Planeten in Einklang zu bringen. Die
Auswirkung dieser Einbettung ist bereits als schwarze Linie im Leuchtkraft-Temperatur-
Diagramm in der Abbildung 4.3-A2 gezeigt, die Fehlergrenzen sind durch gestrichelte,
schwarze Linien angegeben. Aus dem Uberschneidungsbereich dieser schwarzen Linien mit
den Entwicklungsspuren der jungen Planeten lassen sich nur wenige Aussagen ableiten.
Dennoch ist es wahrscheinlich, dass es sich unter Anbetracht der Grenzen des verwendeten
Modells vermutlich um keinen Planeten, sondern um einen Braunen Zwerg handelt, der
durch die Fusion von Deuterium zuséatzlich Energie erzeugen kann. Die Deuteriumfusion
ist ab einer Objektmasse von etwa 13 My, moglich (Burrows u.a., 1997).

Um weitere Beobachtungen des Objekts HD 100546b moglichst effizient zu planen, wird
aus dem Uberschneidungsbereich in Abbildung 4.3-A2 ein mittleres Objekt abgeschitzt,
das im Folgenden als Objekt B bezeichnet wird. Es besitzt etwa eine Masse im Bereich
von 25 ... 30 My,,. Die Einbettung in eine MRN-Staubhiille entspricht bei 4.80 ym einer
optischen Tiefe von 7y\—48,m ~ 1. Die restlichen Eigenschaften von Objekt B sind in
der zweiten Zeile der Tabelle 4.3-T2 zusammengefasst. Anhand seiner Leuchtkraft und
Temperatur wird eine spektrale Energieverteilung (siche Abbildung 4.3-A4) angefertigt.
Diese veranschaulicht die spektrale Auswirkung der Einbettung durch den Vergleich mit
dem ungeschwachten Profil des Schwarzen Strahlers. Hieraus lésst sich ableiten, dass vor
allem eine Beobachtung bei 10 um eine gute Mdoglichkeit bietet, mehr iiber HD 100546b zu
lernen. Der Grund hierfiir ist die Silikatbande, die den Objektfluss d&uflerst stark schwécht.
Ist das Objekt bei 10 um nicht zu beobachten, bleibt die Einbettung in silikathaltigen
Staub eine Erklérung. Andernfalls kann dieses Modell ausgeschlossen werden.
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Abbildung 4.3-A4: Spektrale Energieverteilung des in die Scheibe um HD 100546 oder
in eine zirkumplanetare Staubhiille eingebetteten Objekts B (siche Tabelle 4.3-T2). Das
Material in der Umgebung des Objekts ist silikathaltig. Es wird das ungeschwéchte
Profil eines Schwarzen Strahlers (blau) mit dem Profil, das durch die Einbettung in die
Scheibe (rot, gestrichelt) entsteht, verglichen. Zusatzlich sind die gemessenen Flisse von
HD 100546b (siehe Tabelle 4.3-T1) inklusive der Fehlerintervalle eingetragen.

4.3.3 Diskussion

Die Charakterisierung des Objekts HD 100546b weist auf Grund der geringen Anzahl
an Messwerten hohe Unsicherheiten auf. Im Rahmen des untersuchten Modells ist es
wahrscheinlich, dass es sich bei HD 100546b um ein in eine Hiille aus Staub eingebettetes
Objekt handelt. Auf Grund der abgeleiteten Masse ist es vermutlich ein Brauner Zwerg.
Diese Erkenntnis wird durch eine dhnliche Untersuchung gestiitzt (Quanz u.a., 2014).
Diese findet zudem Parameter eines Einzelobjekts, die in sehr guter Ubereinstimmung mit
den hier gezeigten Ergebnissen sind. Kiirzlich veroffentlichte ALMA-Ergebnisse weisen auf
eine deutliche Strukturdnderung in der Scheibe hin (Walsh u.a., 2014).

Insgesamt muss aber angemerkt werden, dass die bisherigen Erklarungen weitere wich-
tige Aspekte vernachlissigen. So wird die Streuung der planetaren Abstrahlung an den
Staubkornern in der Umgebung des Planeten oder deren thermische Reemission nicht
beriicksichtigt. Ferner ist es moglich, dass ein potentieller Planet HD 100546b aktiv Materie
aus seiner Umgebung akkretiert, was zu einer Erhohung der Leuchtkraft des Objekts fithrt
(private Gespriche mit Zhaohuan Zhu, Universitit Princeton, Mérz 2015). Ebenso kann ein
Hintergrundobjekt nicht vollstandig ausgeschlossen werden (Quanz u. a., 2013). Dennoch
hat die durchgefiithrte Untersuchung das Ergebnis, in welchen Wellenlangenbereich die
diskutierten Modelle verifiziert werden kénnen. Selbst wenn es sich bei HD 100546b um
ein Hintergrundobjekt handelt, kann so etwas iiber die géngigen Staubmodelle gelernt
werden.
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4.4 Beobachtbarkeit von eingebetteten Planeten

Bei der Charakterisierung von HD 100546b ist nur Strahlung, die direkt vom Planeten
kommt, berticksichtigt worden. Zusétzlich heizt die Abstrahlung des Planeten dessen
Umgebung auf, was zu einer Erhohung des Reemissionsflussdichte aus diesem Bereich fiihrt.
Weiterhin kann die Strahlung des Planeten an den Staubpartikeln der protoplanetaren
Scheibe gestreut werden. Insbesondere treten diese Effekte dann auf, wenn die Planeten-
masse so gering ist, dass der Planet keine Liicke in der Dichteverteilung der Scheibe 6ffnet
und so in das Material der Scheibe eingebettet ist (vgl. Abschnitt 2.3.1). Diese Einbettung
hat auch eine Riickwirkung auf den Energiehaushalt des Planeten und fiihrt zu einer
Verkleinerung von dessen Abkiihlrate (Mordasini u. a., 2012b).

Gerade erdahnliche Planeten erfiillen diese Voraussetzungen. IThre Haufigkeit ist weitaus
groBer als die der bisher betrachteten jupiterahnlichen Planeten (z. B. Malhotra, 2015). Die
Beobachtung ihrer Entstehung ermoglicht auch Riickschliisse auf die Entstehung unseres
Sonnensystems und der Erde.

Im Folgenden wird die Beobachtbarkeit von solchen Planeten untersucht, die noch in eine
protoplanetare Scheibe eingebettet sind. Hierzu werden von Hubert Klahr (MPIA, Heidel-
berg) dreidimensionale Hydrodynamiksimulationen von protoplanetaren Scheiben mit dem
Programm TRAMP (Klahr u.a., 1999) durchgefiihrt, die durch eine approximative Losung
der Strahlungstransport-Gleichung in der Lage sind, die Riickreaktion der Einbettung auf
den Energiehaushalt des Planeten zu beriicksichtigen (Abschnitt 4.4.1). Hierauf aufbauend
werden Strahlungstransport- und Beobachtungssimulationen durchgefiihrt (Abschnitt 4.4.2)
und die Ergebnisse ausgewertet (Abschnitt 4.4.3). Das Kernergebnis ist, dass selbst diese
massedrmeren Planeten beobachtet werden kénnen.

4.4.1 Hydrodynamiksimulationen und der Energiehaushalt von
eingebetteten Planeten

Die Grundlage zur Untersuchung der direkten Beobachtbarkeit von in eine protoplanetare
Scheibe eingebetteten Planeten bilden zwolf Hydrodynamiksimulationen, welche die dreidi-
mensionale Dichteverteilung der Scheiben berechnen. Die verwendeten Dichteverteilungen
der Scheibenmittelebene sind in der Abbildung 4.4-A1 gezeigt. Die geometrische Ausdeh-
nung der Scheibenmodelle orientieren sich an den von Wolf u.a. (2003) und Gréfe u. a.
(2013) aus Beobachtungen fiir die Scheibe um den Butterfly Star abgeleiteten Werten eines
inneren Rands der Scheibe bei 0.1 AE und eines &ufleren Rands von 300 AE. Es wird der
typische Bereich (z. B.: Andrews u.a., 2009; Isella u. a., 2009) an Scheibengesamtmassen
mit Werten von 0.1 Mg, 0.01 My, 0.001 Mg und 0.0001 Mg untersucht. Motiviert durch
den Abstand von (47 = 4) AE von HD 100546b zu seinem Zentralstern wird die grofie
Halbachse der Planeten in den Scheibenmodellen mit 50 AE angenommen. Als Zentralstern
wird ein typischer T-Tauri-Stern (7, = 4000 K, L, = 0.95 Ly, M, = 0.5 My, Hillenbrand
und White 2004) ausgewéhlt.

Es soll der Einfluss der Einbettung des Planeten in die protoplanetare Scheibe untersucht
werden. Weshalb der Planet nicht so massereich sein darf, dass er eine planeten-induzierte
Liicke in der Scheibe 6ffnet (vgl. Abschnitt 2.3.1). Die Obergrenze der Planetenmasse
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Abbildung 4.4-A1: Darstellung der Dichteverteilungen, die in der Untersuchung zur
Beobachtbarkeit von eingebetteten Planeten verwendet werden. Die Dichteverteilungen
sind zur einfacheren Darstellung auf ihr jeweiliges Maximum normiert und zeigen die
Scheibenmittelebene. Die Farbskala ist logarithmisch. Die Darstellung erfolgt fiir einen
Ausschnitt von —100 AE bis 100 AE. Der simulierte Auflenradius der protoplanetaren
Scheiben belauft sich auf 300 AE. Die Scheibengesamtmasse und die Planetenmasse sind
in jede einzelne Graphik eingetragen. Gerade im Fall eines Planeten mit der Masse von
100 Mg, erkennt man die auf Grund der Lindbladresonanzen induzierten Spiralwellen
(siehe Abschnitt 2.3.1). Eine planeten-induzierte Liicke wird nicht geoffnet. Bei der
Simulation mit einer Planetenmasse von 10 Mg und einer Scheibengesamtmasse von
0.0001 M musste aus Stabilitétsgriinden ein inneres Loch von 10 AE in den Hydrodyna-
miksimulationen beriicksichtigt werden (oben rechts). Auf Grund der Normierung fallt der
Innenrand der Scheibe besonders ins Auge. Diese Simulation ist nur der Vollstéandigkeit
halber hier gezeigt.

liegt deshalb bei etwas oberhalb von 100 Mg. Insgesamt werden die Planetenmassen
10 Mg, 50 Mg und 100 Mg untersucht. Das verwendete Gitter der Hydrodynamiksimu-
lationen ist zylindrisch und wird fiir die spatere Verwendung fiir Strahlungstransport-
Simulationen in ein sphéarisches Gitter transformiert. Die Zellanzahl belauft sich auf
(N, Ny, N,) = (220,101,99)**. Die Schrittweite in polarer und azimutaler Richtung ist
konstant, in radialer Richtung wachst sie logarithmisch. Die Hydrodynamiksimulationen be-

4Das Modell mit einer Scheibengesamtmasse von 10~* M, und einem Planeten der Masse von 10 Mg,
bildet eine Ausnahme. Auf Grund der Stabilitdt der Hydrodynamiksimulationen ist die Gitterauflosung
(Ny, Ny, N,) = (81,33,99) und die Scheibe besitzt ein inneres Loch mit dem Radius 10 AE. Es wird
hier nur der Vollstédndigkeit halber beriicksichtigt.
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schranken sich in polarer Richtung auf ein Winkelintervall von +0.3 rad um die Mittelebene
der protoplanetaren Scheibe. In den anschlieenden Strahlungstransport-Simulationen wird
der volle Winkelbereich von 7 in polarer Richtung verwendet, so dass sich die Zellanzahl
Ny auf 265 erhoht. In allen hinzukommenden Zellen wird Vakuum angenommen.

Der Planet interagiert zunéchst gravitativ mit der protoplanetaren Scheibe. Dariiberhinaus
berticksichtigen die Hydrodynamiksimulationen den Energiehaushalt der protoplanetaren
Scheibe und den Einfluss der Heizung durch die Abstrahlung des Sterns und des Planeten
mit dem Verfahren der flusslimitierten Diffusion (Klahr und Kley, 2006). Dies geschieht
unter der Verwendung der optischen Eigenschaften des in Abschnitt 2.1.2 vorgestellten
Staubs fiir Radien der sphéarischen Staubkoérner im Bereich von ap;, = 0.005pum bis
Omax = 100 pm.

Bei der Methode der flusslimitierten Diffusion handelt es sich um ein Verfahren, das eine
gute Naherungslosung der Strahlungsheizung in optisch dicken Bereichen findet, aber in
optisch dinnen Bereichen der Scheibe versagt (z. B. Wehrse u.a., 2000). Ebenso wird
der Einfluss der Einbettung auf den Energiehaushalt des Planeten beriicksichtigt, so dass
dessen Temperatur und Leuchtkraft aus dem Ergebnis der Simulation abgeleitet werden
konnen. Dabei wird stets ein Planetenradius von 0.1 R, angenommen, was ein typischer
Wert fiir sehr junge Planeten ist (z. B. Bodenheimer u.a., 2000; Mordasini, 2013), die
sich noch in einer Phase der Kontraktion befinden. Diese Eigenschaften des Planeten sind
detailliert von Mordasini u.a. (2009, 2012a) und Benz u.a. (2014) untersucht worden.
Fiir die anschliefenden Strahlungstransport-Simulationen werden die Dichteverteilung
der protoplanetaren Scheibe, die Leuchtkraft und die Temperatur des Planeten zu einem
Zeitpunkt, an dem diese drei Groflen quasi-statisch sind, ausgewahlt. Die Tabelle 4.4-T'1
enthélt die zu diesem Zeitpunkt geltenden Eigenschaften der Planeten.

Tabelle 4.4-T1: Auflistung der im Parameterraum enthaltenen Planeten. Auf Grund der
festgelegten Masse Mpy,, des Radiusses der Planeten und der Einbettung der Planeten
in eine protoplanetare Scheibe einer vorgegebenen Gesamtmasse Mgepeibe €rgeben sich
ihre Temperatur Tp;, und ihre Leuchtkraft Lp), aus den Hydrodynamiksimulationen.

Mpi, M) Msepeive Mo) | Towa K] Reta [Ro]  Lpi [Lo)
100 107! 3670 0.1 1.57-1073
1072 3050 0.1 7.75-107%
1073 1958 0.1 1.32-1074
10~ 1028 0.1 1.00-107°
50 107! 2802 0.1 5.53-107*
1072 1862 0.1 1.08 - 1074
1073 1125 0.1 1.47-107°
10~ 607 0.1 1.22-1076
10 107! 1681 0.1 7.18-107°
1072 1052 0.1 1.10-107°
1073 635 0.1 1.45-1076
10~ 407 0.1 2.45-10~"
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4.4.2 Strahlungstransport-Simulation
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Abbildung 4.4-A2: Skizze zur Durchfiihrung von Strahlungstransport-Simulationen mit
einem lokal verfeinerten Gitter an der Position des Planeten in der protoplanetaren
Scheibe. Die hydrodynamisch simulierte Dichteverteilung ist in Rot gezeigt. Sie befindet
sich innerhalb des globalen Modellraums, der am linken Rand durch die gestrichelte,
schwarze Linie dargestellt ist. Im restlichen Modellraum befindet sich Vakuum. Um den
Planeten herum wird ein kugelférmiger Modellraum fiir eine verfeinerte Temperaturbe-
rechnung in diesem Bereich ausgeschnitten (blauer Kreis). Eine detaillierte Beschreibung
des gesamten Vorgehens findet sich im Text.

Die in den Hydrodynamiksimulationen verwendete Losung des Strahlungstransports ist
zwar sehr gut geeignet, um den Einfluss der Einbettung des Planeten in die protoplanetare
Scheibe auf dessen Energiehaushalt zu berticksichtigen, aber unterschéatzt den Einfluss
der Strahlungsheizung an der Scheibenoberfliche (z. B. Wehrse u.a., 2000). Deshalb
werden auf der Grundlage der Dichteverteilungen zu den ausgewahlten Zeitpunkten Strah-
lungstransport-Simulationen mit MC3D durchgefiithrt. Dabei werden die selben optischen
Staubeigenschaften wie in den Hydrodynamiksimulationen verwendet. Als Strahlungs-
quellen werden der Zentralstern (7, = 4000K, L, = 0.95La, M, = 0.5Mg) sowie der
jeweilig zur Dichteverteilung gehorende Planet mit den in Tabelle 4.4-T'1 aufgelisteten
Eigenschaften beriicksichtigt. Dabei werden der Stern und der Planet als Schwarze Strahler
angenommen. Motiviert durch das Objekt HD 100546b wird eine Entfernung von 100 pc
zum Beobachter angenommen, das in Draufsicht orientiert ist.

Fiir die Simulation der gestreuten Strahlung wird der Planet als zusétzliche Quelle im
Simulationsgitter angenommen. Diese Losung ist fiir die Simulation der Temperaturver-
teilung in der protoplanetaren Scheibe nicht moglich. Damit die Temperaturverteilung
um den Planeten korrekt berechnet werden kann, muss dieser Bereich besser aufgelost
werden. Deshalb wird eine Modellierung mit einem verfeinerten Gitter in dieser Region
durchgefithrt. Das gesamte Vorgehen ist wie folgt:

Zunéchst wird eine globale Strahlungstransport-Simulation zur Berechnung der Tempera-
turverteilung in der protoplanetaren Scheibe durchgefiihrt, die ausschliellich den Energie-
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eintrag durch den Stern beriicksichtigt. AnschlieBend wird in einem kugelformigen Bereich'®
um den Planeten die Dichte- und Temperaturverteilung zwischengespeichert. Danach wird
eine weitere Strahlungstransport-Simulation gestartet, die den Planeten als Strahlungs-
quelle in ihrem Zentrum besitzt. Die initiale Dichte- und initiale Temperaturverteilung
wird aus der vorherigen Zwischenspeicherung eingelesen und die Temperaturverteilung
unter Berticksichtigung der planetaren Heizung in der nahen Umgebung des Planeten
berechnet (lokale Strahlungstransport-Simulation). Anhand der globalen und lokalen
Temperaturverteilung werden nun jeweils die Karten der thermischen Staubreemission
berechnet. Dabei wird die Grofle der Bildpunkte fiir beide Berechnungen exakt gleich
gewahlt, um die Karten spater zusammenfiigen zu konnen. Damit das Zusammenfiigen ein
physikalisch korrektes Resultat ergibt, gibt es bestimmte Forderungen an den Radius r des
kugelférmigen Bereichs, in dem Daten aus dem globalen Gitter in die lokale Simulation
kopiert werden. Diese werden anhand der Skizze 4.4-A2 beschrieben.

Die gepunktete schwarze Linie gibt den dufleren Rand des globalen Simulationsgitters wie-
der. Die in den Hydrodynamiksimulationen erzeugte Dichteverteilung der protoplanetaren
Scheibe ist als rotlicher Farbverlauf eingezeichnet. Das tibrige Gitter beinhaltet Vakuum.
Der Stern befindet sich am rechten Bildrand im Zentrum des globalen Gitters. Innerhalb
der protoplanetaren Scheibe ist der Planet als blauer Kreis eingezeichnet. Um diesen wird
ein kugelférmiger Bereich, der hier als blauer Kreis mit dem Radius r eingezeichnet ist,
fir die lokale Strahlungstransport-Simulation definiert. Der Beobachter betrachtet die
protoplanetare Scheibe in Draufsicht (hier durch das stilisierte Auge gekennzeichnet). Nur
innerhalb des mit Abstand a bezeichneten Bereichs darf die thermische Staubreemission
in Richtung des Beobachters beim Zusammenfiigen der lokalen und globalen Strahlungs-
transport-Simulation beriicksichtigt werden. Ausschliellich hier wird die Emission aller
Staubkorner der Scheibe und der vollstandige Effekt der optischen Tiefe korrekt beschrie-
ben. Der Abstand a muss dabei so grofl gewahlt werden, dass innerhalb dieses Bereichs
der Energieeintrag durch den Planeten klein gegen den Energieeintrag des Sterns wird.
Diese Kontrolle muss im sternabgewandten Teil der lokalen Simulation erfolgen, da hier
der Energieeintrag durch den Stern allein schon durch die geometrische Verdiinnung des
Strahlungsfelds kleiner ist als auf der gegeniiberliegenden Seite. Weiterhin nimmt in den
betrachteten Scheiben die Dichte zum Auflenrand der Scheibe hin ab, so dass die vom
Planeten ausgesandte Strahlung nach auflen auch tiefer in die Scheibe eindringen kann.
Der Abstand a wird iiber das Objekt mit der hochsten Leuchtkraft und Temperatur im
verwendeten Parameterraum einmal fir alle Simulationen bestimmt. Es ergibt sich, dass
die planetare Abstrahlung im sternabgewandten Teil des lokalen Gitters bis zu einem
Radius von etwa 14 AE dominiert. Aus geometrischen Uberlegungen folgt hieraus der
Radius r des kugelférmigen, lokalen Simulationsgitters von 24 AE. Die Zellanzahl der
lokalen Simulationsgitters ist (N, Nj, N) = (91,91, 90).

Insgesamt muss erwahnt werden, dass dieses gewahlte Verfahren nur fiir protoplanetare
Scheiben in Draufsicht angewendet werden darf.

Beim Zusammenfiigen der Reemissionbilder wird zusatzlich die Fléache des Bereichs aus-
gemessen, in dem die Flussdichte der thermischen Staubreemission im zuséatzlich vom
Planeten geheizten Teil der protoplanetaren Scheibe grofler ist als in diesem Teil ohne
Berticksichtigung der planetaren Heizung. Sofern dieser Fall eintritt, belauft sich der
Durchmesser dieser Fliche bei der angenommenen Entfernung von 100 pc im Mittel auf
etwa 0.1”.

15Der Radius der Kugel wird im Anschluss diskutiert.



4.4 Beobachtbarkeit von eingebetteten Planeten 63

Die Reemissionskarten enthalten an dieser Stelle noch nicht die direkte Abstrahlung
des Sterns oder des Planeten. Diese wird den Karten am jeweiligen Ort im Nachhinein
hinzugefiigt. Hierbei wird die Einbettung des Planeten in den Staub der protoplanetaren
Scheibe berticksichtigt. Die Stirke der Abschwachung wird tiber die wellenldngenabhéngige
optische Tiefe entlang der blauen Linie in der Abbildung 4.4-A2 berechnet.

4.4.3 Verwendetes Analyseverfahren

Die Auswertung der Strahlungstransport-Simulationen beschrankt sich in dieser Studie nur
auf die Detektierbarkeit des direkten Einflusses des Planeten. Um dies computergestiitzt
untersuchen zu konnen, wird das im Folgenden beschriebene Kriterium gewéhlt. Es
wird zunéchst fiir jede untersuchte Wellenlénge A die vom Planeten und seiner néhsten
Umgebung stammende maximale Flussdichte Fppanes(A) bestimmt. Dies ist moglich, da die
Position des Planeten im Modellraum exakt bekannt ist und somit der Bildpunkt mit der
planetaren Abstrahlung festgelegt ist. Danach wird der Abstand apjane; dieses Bildpunkts
vom Zentrum der protoplanetaren Scheibe und die mittlere Flussdichte (Fring(A)) der
protoplanetaren Scheibe in einem Ring mit diesem Radius apjanet und drei Bildpunkten
Breite sowie die zugehorige Standardabweichung dieser Mittelung oging(A) bestimmt. Das
Verfahren berticksichtigt insbesondere auch den Beitrag von Fppanet(A)-
Ein Anzeichen fir einen Planeten kann tiberhaupt nur dann gefunden werden, wenn die
Bedingung

FPlanet<)\) — <FRing<)\>> > SO'ng()\) (44—G1)

gilt. Wenn diese Voraussetzung erfiillt ist, werden die Verhéltnisse Frianet(X)/ (Fring(V)) und
Fptanet(N/ Fyeniram (V) gebildet, wobel Fzentrum(A) die Flussdichte im Zentrum der protoplane-
taren Scheibe ist und auch das direkte Signal des Sterns enthalt.

4.4.4 Fall der thermischen Reemissionsstrahlung

Die Karten der thermischen Reemissionsstrahlung der protoplanetaren Scheiben werden zu-
nachst fiir alle Simulationen entsprechend des Auswertungsverfahrens aus dem vorangehen-
den Abschnitt bewertet. Fir jedes Modell werden dann die Verhéltnisse Frianct(N)/Fyepirum (M)
und <FRing(>\)>/FZemm,,,(A) zur Veranschaulichung tiber der zugehorigen Wellenlange aufgetra-
gen, so dass sich die in Abbildung 4.4-A3 gezeigte Graphik fiir den Fall Mgepeipe = 0.1 Mg,
Mpianet = 100 Mg, ergibt. Hier zeigt sich, dass die vom Planeten und dessen direkter Um-
gebung stammende Flussdichte im Wellenlangenbereich von 100 gm bis 1000 ym deutlich
iiber der des Scheibenhintergrunds bei diesem Radius liegt. Uber den gesamten Parame-
terraum gesehen muss hierzu die effektive Temperatur des Planeten tiber 1800 K und
seine Leuchtkraft mindestens 10~* L, betragen. Zudem muss die protoplanetare Scheibe
auf Grund ihrer Masse gentigend Materie enthalten, die durch den Planeten aufgeheizt
wird und in den Reemissionsbildern detektiert werden kann. So ist zu erklaren, dass ein
100 Mg, Planet in einer protoplanetaren Scheibe mit der Gesamtmasse von 0.001 M nicht
detektiert wird, obwohl er eine gentigend hohe Temperatur und Leuchtkraft besitzt. Somit
ergibt sich nur fiir die Modelle mit Scheibengesamtmassen von 0.1 My und 0.01 M, und
Planetenmassen von 50 Mg und 100 Mg die Moglichkeit einer Detektion.
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Abbildung 4.4-A3: Vergleich der maximalen Flussdichte am Ort des Planeten (blau)
mit der Flussdichte des Scheibenhintergrunds (rot) im Abstand der groBen Halbachse des
Planeten zum Scheibenzentrum. Es ist jeweils das Kontrastverhéltnis dieser Flussdichten
zur Flussdichte des Scheibenzentrums tiber der Wellenlédnge aufgetragen. Nur wenn die
Flussdichte am Ort des Planeten grofler ist als die des Scheibenhintergrunds kann der
Einfluss des Planetens detektiert werden. Das zugrundeliegende Scheibenmodell hat eine
Gesamtmasse von Mgseeibe = 0.1 M. In der protoplanetaren Scheibe befindet sich ein
Planet mit der Masse von Mpjanet = 100 Mg,.

Um allerdings eine optimale Wellenlange fiir eine erdgebundene Beobachtung mit ALMA
festzulegen, muss die Transmissivitat der Atmosphére durch Multiplikation beriicksichtigt
werden. Dafiir wird das Atmosphérenmodell von ALMA mit einem Wassergehalt der Erdat-
mosphére von PWV = 0.5 mm verwendet (siche Abbildung 2.7-A2, rote Kurve). Die Wahl
berticksichtigt, dass ALMA nur bei diesem Wassergehalt auch bei Wellenlangen < 500 pm
beobachtet. Passende Wetterbedingungen werden in der Atacamawiiste am Ort von ALMA
etwa an 25% der Beobachtungstage erreicht (Otarola u.a., 2005).

Durch den Einfluss der Atmosphére wandelt sich die Abbildung 4.4-A3 dann zu der
Abbildung 4.4-A4 ab. Die maximalen Differenzen zwischen der planetaren Flussdichte
und dem Scheibenhintergrund werden fiir die Wellenlangen 446 pm, 685 pym und 763 pm
erreicht. Dies gilt fiir alle Modelle, in denen das Signal des Planetens oder dessen Hei-
zung seiner Umgebung tiberhaupt vom Scheibenhintergrund zu unterscheiden ist. Fiir
diese Wellenlangen werden ALMA-Beobachtungen simuliert. Der Aufbau der ALMA-Antennen
wird so gewéhlt, dass das raumliche Auflésungsvermogen der Ausdehnung, der von der
planetaren Abstrahlung dominant geheizten Region (siehe Abschnitt 4.4.2) entspricht.
In den Reemissionskarten hat diese Region fiir die angenommene Entfernung von 100 pc
einen Durchmesser von 0.1”. Uber das Rayleigh-Kriterium (vgl. Gleichung 2.7-G2) wird
fiir jede der ausgewéhlten Wellenldngen die benotigte maximale Basislinie bestimmt. Die
resultierenden Werte sind in der Tabelle 4.4-T2 zusammengefasst. Basislinien dieser Gréflen-
ordnung werden bereits heute von ALMA erreicht, allerdings stehen derzeit nur 36 Antennen
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Abbildung 4.4-A4: Darstellung des Verhaltnisses zwischen der maximalen Flussdichte
am Ort des Planeten und dem zugehorigen Scheibenhintergrund als Kontrastverhalt-
nis zur Flussdichte des Scheibenzentrums. Im Gegensatz zu Abbildung 4.4-A3 wird
der Einfluss der Erdatmosphére beriicksichtigt. Gerade bei den Wellenlédngen 441 pm,
685 ym und 763 pm ist die Flussdichte am Ort des Planeten deutlich hoher als der
Scheibenhintergrund.

fiir Beobachtungen zur Verfiigung (Andreani, 2015), was zu Lasten der Sensitivitit des
Interferometers geht.

Als Referenzposition wird der Himmelsort von Oph IRS 48 verwendet (RA: 16 h27min37.8s,
DEC: —24°30'35.3" J2000; van der Marel u.a. 2013). Dieser befindet sich im Juni direkt
iiber dem Interferometer und bietet deshalb ideale Beobachtungsbedingungen. Zudem
verfiigt dieses Beispielobjekt iiber eine strukturierte protoplanetare Scheibe (van der Marel
u.a., 2013). Die Beobachtungszeit betragt drei Stunden und die Bandbreite 7.5 GHz.
Das Rauschen oapya(N) wird mit dem ALMA Sensitivity Calculator bestimmt und in die
Tabelle 4.4-T2 eingetragen. Die resultierenden Beobachtungskarten sind in der Abbildung
4.4-A5 gezeigt. Um eine quantitative Aussage zu ermoglichen, werden die simulierten

Tabelle 4.4-T2: Zusammenfassung der maximalen Basislinien, die in Abhéngigkeit der
Wellenlénge zur Detektion direkter Anzeichen eines Planetens in einer protoplanetaren
Scheibe verwendet werden. Zusatzlich ist das zur Kombination von Wellenldnge und
maximaler Basislinie gehorende Rauschen eingetragen, das sich fiir eine dreistiindige
Beobachtung ergibt.

A [pm] 446 685 763
Biax [m] 1122 1723 1920
oarma(N) [m—JY] 0.0853 0.05325 0.02313

beam
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Abbildung 4.4-A5: Darstellung der simulierten ALMA-Beobachtungen zur Detektion der
durch den Planeten geheizten Bereiche in einer protoplanetaren Scheibe. Aus Griinden
der besseren Darstellbarkeit zeigen die Abbildungen nur den inneren Bereich der si-
mulierten Beobachtungen. Die Farbskala ist in Wurzeldarstellung gewéhlt. Jede Spalte
entspricht einer der in Tabelle 4.4-T3 dargestellten Wellenlangen und jede Zeile ent-
spricht einer Hydrodynamiksimulation, die durch die Scheibengesamtmasse Mqes und die
Planetenmasse Mp), zugeordnet sind. Mit der Ausnahme des Modells mit einer Scheiben-
gesamtmasse von 0.01 Mg und einer Planetenmasse von 50 Mg bei 685 um sind alle in
der Tabelle 4.4-T3 aufgelisteten Ergebnisse hier dargestellt. Eine jede Abbildung enthélt
die verwendete maximale Basislinie und das Rauschen der simulierten Beobachtung. Der
vom Planeten dominant geheizte Bereich befindet sich 50 AE oberhalb der Bildmitte.

Beobachtungskarten entsprechend des Auswertungsverfahrens aus dem Abschnitt 4.4.3
beurteilt. Diesmal allerdings muss das Kriterium

FPlanet()\) - <FRing<)\)> > 3UALMA()\) (44—G2)

erfilllt werden, damit der vom Planeten dominant geheizte Bereich der Scheibe als detek-
tiert gilt. Durch den Einfluss des Beobachtungsrauschens sind letztendlich nur fiir die in
Tabelle 4.4-T3 zusammengefassten Félle Detektionen moglich. Die Scheibengesamtmasse
bleibt der wesentliche Parameter fiir die Detektierbarkeit, so dass vor allem in proto-
planetaren Scheiben mit Scheibengesamtmassen von 0.1 M hohe Kontrastverhéltnisse
erreicht werden. Zwar sind fiir geringere Scheibengesamtmassen von 0.01 M, Detektionen
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moglich, aber das erreichbare Signal-zu-Rausch-Verhéltnis ist klein gegeniiber dem Fall
einer Scheibengesamtmasse von 0.1 M.

Eine stellare Komponente wird nie in den simulierten Beobachtungen detektiert. Insgesamt
kann festgehalten werden, dass auch Planeten, deren Masse zu gering ist (vgl. Abschnitt
2.3.1), um eine Licke in die Dichteverteilung der protoplanetaren Scheiben zu induzieren,
mit ALMA detektiert werden konnen. Wichtig ist aber, dass lokale Flussdichteerhohungen
in (simulierten) ALMA-Beobachtungen auch durch die lokale Konzentration groBer Staub-
partikel moglich sind (z. B. van der Marel u. a., 2013). Ein solcher Fall wird im Kapitel 6
untersucht. Somit ist der Weg von der Beobachtung zum Modell nicht eindeutig.

Tabelle 4.4-T3: Zusammenfassung der Ergebnisse zur Detektierbarkeit der planetar
geheizten Bereiche in protoplanetaren Scheiben in simulierten ALMA-Beobachtungen. Es
sind nur Ergebnisse aufgelistet, in denen sich das Signal des Planeten mindestens mit
3oarLma(A) vom Scheibenhintergrund abhebt.

Fpranet(A) = (FRring(A))  Frianet (M)
A fpm]  Mpi, Mg]  Msepeibe [Mo)] PISNGY Fromram (V)
446 100 107! 44 .4 0.179
685 100 107! 52.8 0.210
763 100 1071 73.3 0.157
446 100 1072 12.5 0.045
685 100 1072 11.2 0.043
763 100 1072 15.1 0.037
446 50 107! 29.3 0.158
685 50 107! 56.5 0.223
763 50 107! 112.1 0.182
685 50 1072 3.9 0.037

4.4.5 Fall des Streulichts

Im Gegensatz zum bisher betrachteten (sub)mm Wellenldngenbereich sind Beobachtungen
von protoplanetaren Scheiben im Wellenlédngenbereich des nahen und mittleren Infra-
rots vom Streulicht des Sterns und dessen direktem Signal dominiert (siche Abschnitt
2.7). Auch die vom Planeten kommende Strahlung kann an den Staubkornern in seiner
Umgebung gestreut und durch die Einbettung in die protoplanetare Scheibe auf dem
Weg zum Beobachter abgeschwécht werden. Dieser Fall wird im Folgenden im Detail mit
Strahlungstransport-Simulationen fiir die Wellenléngen von 1 pum, 1.5 gm, 2.2 pm und
3.8 pm untersucht.
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Die Wellenléngen 2.2 pm und 3.8 um sind durch Beobachtung von HD 100546b (siche
Abschnitt 4.3.1) motiviert und die Wellenlangen 1 um und 1.5 gm werden auf Grund
der Instrumente SPHERE am VLT (Beuzit u.a., 2008) und GPI an den Gemini-Teleskopen
(Macintosh u. a., 2008), die bei diesen Wellenldngen beobachten, ausgesucht. Beide In-
strumente sind dazu entworfen worden, um mehrere GroBenordnungen leuchtschwéachere
Objekte in einem Abstand von nur wenigen hundert Millibogensekunden (mas) zum Stern
zu detektieren. Eines ihrer wissenschaftlichen Hauptziele ist somit die direkte Beobachtung
von Exoplaneten.

Alle simulierten Streukarten werden zunéchst mit dem in Abschnitt 4.4.3 beschriebenen
Auswahlverfahren bewertet. Die Tabelle 4.4-T4 listet diejenigen Simulationen auf, die das
Kriterium aus Gleichung 4.4-G1 erfiillen. Es wird sowohl das Kontrastverhaltnis zwischen
planetarer Quelle und dem Scheibenhintergrund Frianet(V/(Fy;,, (1)) als auch das Kontrastver-
héltnis zum den Stern enthaltenden zentralen Bildpunkt der Streukarten Frianet(N)/rg,.,,())
angegeben. Es zeigt sich, dass sich nicht zwangslaufig die Planeten mit der hochsten

Tabelle 4.4-T4: Auflistung der positiven Ergebnisse zur Beobachtbarkeit des direkten
Signals eines jungen Planeten fiir verschiedene Wellenlangen im nah- und mittelinfraroten
Wellenlangenbereich.

FPlanet()\> FPlanet(A>
)\ m M, a M M, cheibe M

[:u ] Pl [ EB] Scheib [ @] <FRing()\)> FStern(A)
1.0 100 1073 74.9 3.323-107°
1.5 100 1073 238.9 1.315-10*
2.2 100 1072 9.4 7.797 - 1076
100 1073 382.5 2.605- 10~
100 1074 66.6 1.872-107°
50 1073 50.5 2.044-107°
3.8 100 1072 42.3 3.423-107°
100 1073 631.4 5.337 - 107
100 1074 333.9 1.109 - 1074
50 1072 12.4 1.073-107°
50 1073 248.4 1.108 - 1074

Leuchtkraft und Temperatur im Wellenlangenbereich des nahen und mittleren Infrarot be-
sonders gut vom Scheibenhintergrund abheben. Diese treten bei den massereichen Scheiben
im Parameterraum auf. Die Einbettung des Planeten in das Material der protoplane-
taren Scheibe schwécht das planetare Signal ab. Die Abschwachung ist von der Menge
an Material auf der Sichtlinie und damit von der Scheibengesamtmasse abhéngig. Bei
hohen Scheibenmassen wird das direkte Signal des Planeten deshalb so stark beeinflusst,
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Abbildung 4.4-A6: Darstellung des linearen Polarisationsgrads und der Polarisations-
richtung (weile Balken) bei einer Wellenlange von 3.8 um fiir eine protoplanetare Scheibe
mit einer Gesamtmasse von 0.1 Mg, in die ein Planet mit der Masse von 100 Mg ein-
gebettet ist. Im Hintergrund ist die zugehorige Intensitdtskarte gezeigt. Die Farbskala
ist logarithmisch. Das Polarisationsmuster entsteht durch die an den Staubkdérnern der
Scheibe gestreute Stern- und Planetenstrahlung. Das direkte Signal des Sterns und des
Planeten ist unpolarisiert, weshalb der Polarisationsgrad in der Néhe des Planeten sehr
klein ist. Zur besseren Veranschaulichung ist nur der innere Ausschnitt der Scheibe
gezeigt.

dass dieses nicht mehr von der Flussdichte der protoplanetaren Scheibe unterschieden
werden kann. Es muss allerdings beachtet werden, dass die in Tabelle 4.4-T4 angegebenen
Kontrastverhaltnisse fiir die idealen Streukarten aus den Strahlungstransport-Simulationen
gelten. Eine Beobachtung bedeutet immer die Faltung dieser idealen Streukarten mit der
Punktspreiz-Funktion des Teleskops. Das heifit, das Signal einer Punktquelle wird iiber
den Bereich der Punktspreiz-Funktion ausgeschmiert, was eine Anderung des moglichen
Kontrastverhéltnisses zur Folge hat.

Das Optimum des Parameterraums wird fiir einen Planeten mit der Masse von 100 Mg
in einer protoplanetaren Scheibe mit der Gesamtmasse von 0.001 M erreicht. Dieses
Objekt ist im Parameterraum das einzige, das bei den Wellenléngen 1.0 ym und 1.5 pm
zu detektieren ist. Eine Untersuchung der Beobachtbarkeit mit dem Instrument SPHERE
wird derzeit in Zusammenarbeit mit Robert Brunngriaber (Universitat Kiel) durchgefiihrt.
SPHERE nutzt unter anderem die Technik der differentiellen Polarimetrie, um ein sehr
hohes Kontrastverhaltnis zu erreichen. Bei der differentiellen Polarimetrie wird ausgenutzt,
dass Sterne und Planeten zunéchst unpolarisiertes Licht aussenden und dieses erst durch
Streuung an Staubpartikeln polarisiert wird (z. B. Bastien und Menard, 1988). Durch eine
Veranderung des Polarisationgrads an einem bestimmten Ort in einer protoplanetaren
Scheibe kann so das Signal einer unpolarisierten Quelle aufgefunden werden. Die Abbildung
4.4-A6 zeigt fir den Beispielfall eines Planeten mit der Masse von 100 Mg, der in eine
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protoplanetare Scheibe mit der Gesamtmasse von 0.001 M, eingebettet ist, eine Karte der
linearen Polarisation fiir eine Wellenldnge von 3.8 um. Am Ort des Planeten, etwa 50 AE
oberhalb der Bildmitte, ist das Licht fast unpolarisiert. In Anbetracht der Beobachtung
von HD 100546b (siehe Abschnitt 4.3.2) besteht also die Méglichkeit, dass auch dieses
Objekt beobachtbar ist.

Im Vergleich zwischen dem Fall des Streulichts und dem der thermischen Staubreemission
zeigt sich in dhnlicherweise zu Kapitel 3 wieder eine Abhéngigkeit der Detektierbarkeit
des Planeten oder dessen Heizung von der Scheibengesamtmasse. Auch hier ist die Beob-
achtung des selben Objekts im infraroten und (sub)mm Wellenldngenbereich nicht immer
moglich.

4.5 Fazit

In diesem Kapitel wurde die direkte Beobachtung von jungen Planeten untersucht. Hierzu
wurden drei Studien durchgefiihrt, die unterschiedliche Aspekte dieser Fragestellung be-
leuchten. Im ersten Teil wurde eine Machbarkeitsstudie fiir die Detektion eines Planeten
mit der Masse von 10 My,, durchgefiihrt, bei der auf Grundlage einer hydrodynamischen
Modellrechnung eine Strahlungstransport-Simulation durchgefiihrt wurde, die sowohl den
Zentralstern als auch den Planeten als Schwarzen Strahler berticksichtigt. Danach ist eine
Beobachtung mit dem VLTI Instrument MATISSE bei einer Wellenlange von 10 pm simuliert
worden. In diesen simulierten Beobachtungen lésst sich das direkte Planetensignal nur dann
rekonstruieren, wenn die Flussdichte tiberall in den zugrundeliegenden Strahlungstransport-
Ergebnissen mit dem Faktor 10 skaliert wird.

Im zweiten Teil wurde untersucht, ob sich die Beobachtung eines lokal begrenzten Hel-
ligkeitsmaximums in der protoplanetaren Scheibe von HD 100546 durch einen jungen
Planeten in seiner Entstehungsphase erklaren lésst. Hierzu sind zunéchst die Leuchtkraft
und effektive Temperatur bestimmt worden, die ein Schwarzer Strahler besitzen muss,
um die Messungen zu erklaren. Danach wurde dessen Position in einem Leuchtkraft-Tem-
peratur-Diagramm mit den Entwicklungsspuren von jungen Planeten verglichen. Dabei
konnten die folgenden Ergebnisse abgeleitet werden:

e Die Messungen sind mit einem Schwarzen Strahler der Leuchtkraft (2.1140.2)-107* L,

und der effektiven Temperatur 10047557 K zu erkléren.

o Eine Ubereinstimmung des Orts des Schwarzen Strahlers und der Entwicklungsspuren
junger Planeten im Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm kann aber nur dann erreicht
werden, wenn der Schwarze Strahler durch Extinktion von silikathaltigem Staub
abgeschwiicht wird. Die Planetenmasse belduft sich am wahrscheinlichsten auf etwa
25 Mjyp bis 30 My,p, wobei die Ungenauigkeit auf Grund der geringen Anzahl an
Messwerten sehr hoch ist.

e Bei dem Objekt HD 100546b handelt es sich wahrscheinlich um einen Braunen Zwerg.

Durch die Klassifizierung von HD 100546b motiviert, wurde im dritten Teil eine Parame-
terstudie zur Beobachtbarkeit von in die protoplanetare Scheibe eingebetteten Planeten
durchgefithrt. Hierfiir waren zunéchst dreidimensionale Hydrodynamiksimulationen not-
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wendig, welche die Riickreaktion der Einbettung auf den Energiehaushalt des Planeten
berticksichtigen konnen. Es wurden protoplanetare Scheiben mit Gesamtmassen im Bereich
von 0.1 My bis 0.0001 Mg, in die ein Planet mit der Masse 10 Mg, 50 Mg oder 100 Mg
im Abstand von 50 AE zum Stern eingebettet ist, untersucht. Auf der Grundlage der
Dichteverteilungen und den Leuchtkraften und Temperaturen der jeweiligen Planeten sind
Strahlungstransport-Simulationen durchgefithrt worden, in denen sowohl der Zentralstern
als auch der Planet als Strahlungsquelle beriicksichtigt wurden. Durch die Einbettung
des Planeten in das Material der protoplanetaren Scheibe war es zur Berechnung der
Temperaturstruktur in der Umgebung des Planeten notwendig, eine Modellierung dieses
Bereichs in einem feiner aufgelosten Gitter durchzufiihren. Das Endergebnis sind Karten
der thermischen Staubreemission der Scheibe und Streukarten dieser, die auf Anzeichen
der Anwesenheit des Planeten untersucht wurden. Zusatzlich sind auf der Basis der Ree-
missionskarten simulierte Beobachtungen mit ALMA durchgefiithrt worden. Die Ergebnisse
lassen sich wie folgt zusammenfassen:

e In den Reemissionskarten kann in Abhéngigkeit der Transmissivitidt der Erdatmo-
sphére ein Wellenldngenbereich ausfindig gemacht werden, in dem der Planet mit Hilfe
der durch seine Abstrahlung verursachten Erhohung seiner Umgebungstemperatur
vom Hintergrund der Scheibe getrennt werden kann.

e« Um in Reemissionskarten detektiert werden zu kénnen, miissen die Planeten im
Rahmen des untersuchten Parameterraums mindestens eine effektive Temperatur von
1800 K und mindestens eine Leuchtkraft von 107* L, besitzen und die Gesamtmasse
der protoplanetaren Scheibe muss groflier als 0.01 Mg, sein.

e ALMA ist in der Lage, den Einfluss des Planeten zu detektieren.

o Im Streulicht kann das direkte Signal des Planeten im Rahmen des untersuchten Pa-
rameterraums vor allem dann vom Scheibenhintergrund unterschieden werden, wenn
die Gesamtmasse der protoplanetaren Scheibe 0.001 M, betrégt. Bei massereicheren
Scheiben wird die Strahlung des Planeten zu sehr durch das Material der Scheibe
abgeschwacht, um noch von dieser unterschieden werden zu koénnen.

o Der Planet sendet unpolarisiertes Licht aus, wodurch sich der Polarisationsgrad in
seiner Umgebung in den Streulichtkarten der Scheibe reduziert. Somit erdffnet sich
eine weitere Detektionsmoglichkeit dieses Objekts in realen Beobachtungen.
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5 Beobachtbarkeit von
Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung

Mehr als die Héalfte aller Sterne in der Umgebung der Sonne kommen in Mehrfachsyste-
men vor (z. B. Bonnell und Bate, 1994; Duchéne, 1999; Kraus und Hillenbrand, 2009).
Wahrend ihrer Entwicklung verfiigen diese Systeme genau wie Einzelsterne iiber Schei-
ben aus Gas und Staub (z. B. Guilloteau u. a., 1999; McCabe u. a., 2002; Duchéne u. a.,
2007; Romero u. a., 2012). Sie werden als zirkumbinére Scheiben bezeichnet. Der innere
Bereich dieser zirkumbinaren Scheiben ist stark durch die gravitative Wechselwirkung
mit dem Binéarsystem beeinflusst. Es stellt sich deshalb die Frage, ob die Entwicklung
von zirkumbinédren Scheiben Unterschiede zu der von zirkumstellaren, beziehungsweise
protoplanetaren Scheiben aufweist. Um diesen Sachverhalt zu erforschen, nimmt ALMA eine
Schliisselrolle ein. Da dieses Instrument das noétige raumliche Auflésungsvermogen besitzt,
um den inneren Bereich von zirkumbinaren Scheiben bei Wellenldngen zu beobachten, die
vor allem die Materieverteilung in der Scheibe zeigen.

Im folgenden Abschnitt wird eine Studie présentiert, die zum Ziel hat, die Beobachtbarkeit
von Binérsystem-Scheibe-Wechselwirkung im Fall enger Binarsysteme mit ALMA zu unter-
suchen. Der Inhalt und die Abbildungen dieses Kapitels sind beim Journal Astronomy
and Astrophysics (A&A) zur Verdffentlichung eingereicht. Der Artikel befindet sich derzeit
in der Begutachtung. Bei dieser Studie handelt es sich um ein Gemeinschaftsprojekt mit
zwei Schwerpunkten: Im Abschnitt 5.1 wird die numerische Berechnung der Scheibendich-
te-Struktur mit dem Ansatz der SPH vorgestellt (durchgefithrt von Tatiana Demidova,
Pulkovo Observatorium, St. Petersburg). Anschlieend werden im Abschnitt 5.2 Strah-
lungstransport-Simulationen auf Grundlage dieser Scheibendichtestrukturen prasentiert
(durchgefiithrt von mir). Im Abschnitt 5.3 werden dann Vorhersagen fiir ALMA-Beobachtun-
gen gegeben. Es wird gezeigt, dass ALMA in der Lage ist, charakteristische Strukturen der
Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung zu beobachten, sogar wenn die grofle Halbachse der
Sekundiarkomponente nur 2 AE betrégt.

5.1 Dichtestruktur zirkumbinarer Scheiben

Die Grundlage der Fallstudie zur Beobachtbarkeit von Binéarsystem-Scheibe-Wechselwir-
kung bilden 38 verschiedene SPH-Simulationen (vgl. Abschnitt 2.4.2) der Scheibendichte-
struktur von zirkumbindren Scheiben um ein Binarsystem mit einer grofien Halbachse der
Sekundarkomponente von agn = 2.0 AE. Die Masse der Primdrkomponente des Binérsys-
tems ist durch die SPH-Simulationen auf 2.5 M, festgesetzt, so dass die Periodendauer des
Systems 1.7 Jahre betrigt. Die Masse der Sekundarkomponente wird iiber das Massenver-
héaltnis der Komponenten des Binérsystems p festgelegt. Im Rahmen dieser Studie werden
die Werte p € {0.01,0.1,0.5, 1} untersucht, um so einen Bereich abdecken zu kénnen, der
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typischerweise aus Beobachtungen fiir junge Binérsysteme abgeleitet wird (z. B. Woitas
u. a., 2001).

Die Massen, Leuchtkréfte und effektiven Temperaturen der verwendeten Sterne sind in
der Tabelle 5.1-T'1 zusammengefasst. Die Werte fiir 4 = 1 orientieren sich an den fir
entsprechend massereiche Objekte gewédhlten Werten aus Wolf und D’Angelo (2005). Fir
den Fall von p = 0.5 wird sich an den Sternen des iiber eine zirkumbinare Scheibe verfii-
genden Binérsystem GG Tau A orientiert (Hillenbrand und White, 2004; Andrews u. a.,
2014; Dutrey u. a., 2014). Ftr g = 0.1 und g = 0.01 sind die Temperatur und Leuchtkraft
eines entsprechend massereichen Objekts aus den theoretischen Entwicklungsmodellen von
massearmen Sternen und Braunen Zwergen von Burrows u. a. (1997) fiir ein angenommenes
Objektalter von 3 Millionen Jahren entnommen worden. Diese Entwicklungsmodelle sind
bereits im Abschnitt 4.3.2 zur Charakterisierung von HD 100546b verwendet worden.

Tabelle 5.1-T1: Zusammenfassung der Massen, Leuchtkrifte und Temperaturen aller in
der Studie zur Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung verwendeten Sterne.

" 1.0 05 01 001
L [Lo] | 43 095 0.7 0.003
T.e [K] |9500 4000 4000 2700
M M| 25 125 025 0.025

Neben dem Massenverhéltnis der Komponenten des Binarsystems haben vor allem die
Exzentrizitat der Bahn des Binérsystems und die Inklination dieser Bahn zur Scheiben-
ebene wesentlichen Einfluss auf die durch Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung in der
Dichteverteilung der zirkumbinéren Scheibe hervorgerufenen Strukturen (vgl. Abschnitt
2.3.2). Um einen moglichst groflen Parameterbereich abdecken zu kénnen, untersuchen
die SPH-Simulationen verschiedene Exzentrizititen (e € {0.0,0.3,0.5}) und Inklinationen
(/10 € {5,10,20,30}) der Bahn des Binérsystems im Bezug auf die initiale Scheibenmittel-
ebene.

Der Einfluss dieser Parameter wird fiir Bindrsysteme mit einem Massenverhéltnis von
p € {0.01,0.1,1} zu dem Zeitpunkt untersucht, an dem sich die Sekundérkomponente
im Apastron befindet. Die zugehorigen Verteilungen der Oberflichendichte sind in den
Abbildungen 5.1-A1 und 5.1-A2 dargestellt. In den Abbildungen ist zu erkennen, dass eine
Unterscheidung des Massenverhéltnisses des Binarsystems p anhand der Dichteverteilung
der zirkumbinéren Scheibe nicht mehr moglich ist, sobald sich ein inneres Loch geoffnet hat.
In den untersuchten Fallen entsteht dieses Loch fiir Massenverhéltnisse der Komponenten
des Binarsystem von g > 0.01.

In einer weiteren Testreihe werden die Anderungen der Dichtestruktur einer zirkumbiniren
Scheibe wihrend einer Periode des Binarsystems zu 21 Zeitpunkten untersucht. Hierfiir
wird eine Parameterkombination des Binédrsystems von p = 0.5, 7 = 0° and e = 0.3 gewéhlt.
Hier entsteht eine besonders markante Spiralstruktur in der zirkumbinaren Scheibe. Eine
Abbildung der zugehorigen Dichteverteilungen in der Scheibenmittelebene ist im Anhang
A7 zu finden.
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Abbildung 5.1-A1: Darstellung der Oberflachendichte der zirkumbindren Scheibe um
ein Binarsystem mit Bahnen verschiedener Exzentrizitat. Jede Spalte entspricht einer
Exzentrizitat. Insgesamt werden e € {0.0,0.3,0.5} untersucht. Jede Zeile spiegelt ein
anderes untersuchtes Massenverhéaltnis p wider. Die blauen Punkte kennzeichnen die
Positionen der Sterne des Binéarsystems. Thre Grofie veranschaulicht die Masse der
Sterne. Die Sekundarkomponente befindet sich im Apastron. Durch die Erhohung der
Exzentrizitat der Bahn des Binarsystems verschiebt sich auch das Baryzentrum des
Systems und somit auch der Abstand der Komponenten des Binédrsystems im Apastron.
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Abbildung 5.1-A2: Darstellung der Oberflachendichte der zirkumbindren Scheibe um
ein Bindrsystem auf einer Bahn, die zur initialen Scheibenmittelebene inkliniert ist.
Jede Spalte entspricht einer anderen Inklination. Insgesamt werden i/1° € {5, 10, 20,30}
untersucht. Jede Zeile spiegelt ein anderes untersuchtes Massenverhéltnis p wider. Die
blauen Punkte kennzeichnen die Positionen der Sterne des Binarsystems. Thre Gro-
Be veranschaulicht die Masse der Sterne. Die Sekundarkomponente befindet sich im
Apastron.
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In allen Fallen wird die Berechnung der Dichterverteilung der zirkumbinaren Scheiben
mit dem von Sotnikova (1996) entwickelten Programm durchgefiihrt. Fiir diese Fallstudie
werden moglichst einfache Grundannahmen fiir die Durchfiihrung der SPH-Simulationen
getroffen.

Es wird vollstandige Isothermie in den zirkumbindren Scheiben angenommen, da die
Temperaturstruktur durch Strahlungstransport-Simulationen (Abschnitt 5.2.1) unter Be-
riicksichtigung der Strahlungsheizung durch das Bindrsystem erst im Anschluss berechnet
werden soll. Die hydrostatische Skalenhéhe der simulierten zirkumbinédren Scheiben betragt
H(r)/r = 0.1 und die Viskositéat wird iiber den heuristischen Ansatz der a-Viskositat mit
& = 0.03 parametrisiert (vgl. Gleichung 2.1-G12).

Beim Start der Simulation betragt die initiale Anzahl der SPH-Partikel im Simulationen-
gebiet 5 - 10°. Wiahrend der zeitlichen Entwicklung der zirkumbiniren Scheibe werden
mehrere der SPH-Partikel auf einen der beiden Sterne akkretiert, wodurch sich ihre Anzahl
stetig reduziert. Deshalb wird fiir die weitere Verwendung der Dichteverteilungen in den
anschlieBenden Strahlungstransport-Simulationen ein Zeitschritt nach 30 Umlaufen des
Binérsystems verwendet. Zu diesem Zeitpunkt ist die Akkretionsrate (vgl. Abschnitt 2.1.1)
auf die Komponenten des Binarsystems bereits seit 10 Umlaufen konstant und es befinden
sich noch ausreichend SPH-Partikel im Modellraum'®. Zu diesem Zeitpunkt betragt die
Gesamtmasse der zirkumbindren Scheiben im Simulationsgebiet 4.4 - 107> M.

Dieses Simulationsgebiet ist kugelférmig und besitzt einen Aulenradius von 15 AE. Die aus
Beobachtungen typischerweise fiir zirkumbinére, beziechungsweise protoplanetare Scheiben
abgeleiteten Auflenradien belaufen sich auf einige hundert Astronomische Einheiten (z. B.
Andrews und Williams, 2005, 2007b; Andrews u. a., 2009; Isella u. a., 2009; Andrews u. a.,
2010). Da aber in den anschlieBenden Strahlungstransport- und Beobachtungssimulationen
der innerste Bereich von zirkumbinédren Scheiben in Draufsicht untersucht wird, kann der
iiber einen Radius von 15 AE hinausgehende Bereich der Scheibe vernachlassigt werden.
Dieser hat in den Strahlungstransport-Simulationen zur Berechnung der thermischen
Staubreemission keine Auswirkung auf den inneren Scheibenbereich.

5.2 Temperaturstruktur und Eigenschaften der
zirkumbinaren Scheibe

5.2.1 Durchfithrung der Strahlungstransport-Simulationen

Fiir die Durchfiihrung der Strahlungstransport-Simulationen wird zunéchst ein sphéri-
sches Simulationsgitter aufgespannt in welches die Positionen der SPH-Partikel eingelesen
werden. Die maximale Ausdehnung des Gitters betragt 15 AE. Die Auflésung des Git-
ters wéchst linear in alle Richtungen und wird in polarer Richtung mit AJ = 3.6°, in
azimutaler Richtung mit Ay = 1.9° und in radialer Richtung mit Ar = 0.133 AE gewéhlt.
Die Zellanzahl entspricht (N,, Ny, N,,) = (111,91, 100). Fiir jede der Positionen der SPH-
Partikel wird nun die zugehorige Gitterzelle bestimmt und dieser Zelle dann die Masse des

16Bei einer Wahl des Zeitpunkts nach 40 Umliufen wiren bereits 5% aller SPH-Partikel auf einen der
beiden Sterne akkretiert
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Abbildung 5.2-A1: Rechts: Dichteverteilung des Modell einer zirkumbinaren Scheibe
mit den Parametern p = 0.5, ¢ = 0° and e = 0.3. Gezeigt ist die Mittelebene der Scheibe.
In der Scheibe ist ein markanter Spiralarm zu erkennen. Die Farbskalierung ist linear
und auf das Dichtemaximum normiert. Links: Zur Dichteverteilung gehorende Karte
der thermischen Staubreemission bei einer Wellenldnge von 1.3 mm. Die Flussdichte ist
farbskaliert. Die Farbskala ist in Wurzeldarstellung gewéhlt. Die Konturlinien zeigen die
Flussdichte in Schritten von 0.5 (7/arcsec?)%.

SPH-Partikels hinzugefiigt. Insgesamt werden nur 8% des Gitters befiillt, der Rest enthéalt
Vakuum. Die so entstehende Dichteverteilung ist die Verteilung der Gaskomponente der
zirkumbinédren Scheibe. Die Dichteverteilung des Staubs entsteht entsprechend des Ver-
fahrens aus Abschnitt 2.1.2 durch Multiplikation mit dem Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis
n = /1o00.

Die verwendete Staubmischung entspricht derjenigen aus Abschnitt 2.1.2. Die Grofien
der Staubkorner sind entsprechend der Gleichung 2.1-GG20 innerhalb des Intervalls von
Gmin = 0.005 pm bis apae = 100 um verteilt. Dieses Staubmodell ist in der Lage, viele
Beobachtungen von protoplanetaren Scheiben zu erkléren (z. B. Wolf u. a. 2003; Madlener
u. a. 2012; Gréfe u. a. 2013).

Beide Sterne des Binarsystems werden als Strahlungsquellen in der Approximation als
Schwarze Strahler (vgl. Gleichung 2.5-G1) mit den in Tabelle 5.1-T1 aufgelisteten Leucht-
kraften und effektiven Temperaturen in den Strahlungstransport-Simulationen bertick-
sichtigt. Die Simulationen werden fiir die im Anhang A.4 aufgelisteten Wellenlangen
simuliert. Dabei wird auf die Untersuchung der Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-
Wechselwirkung im Streulicht verzichtet, da die oberen Schichten der Scheiben auf Grund
der Eigenschaften der SPH-Methode (siche Abschnitt 2.4.2) durch zu wenige Partikel
beschrieben werden, diese Schichten aber sehr wichtig fiir die Streuung der Sternstrahlung
sind (siehe Abschnitt 3.3). Der Fall der thermischen Staubreemission ist hierdurch nicht
beeinflusst.

Es werden zunéachst die Temperaturverteilungen der zirkumbinaren Scheiben berechnet,
um daraus schliefllich Karten der thermischen Staubreemission zu erhalten. Motiviert
durch die mittlere Entfernung der Sternentstehungsregion im Taurus-Auriga Molekiilwol-
ken-Komplex (Kenyon u.a., 1994) wird eine Objektentfernung von 140 pc angenommen.
Die Abbildung 5.2-A1 zeigt ein Beispiel einer so entstandenen Reemissionskarte fiir eine
zirkumbinare Scheibe zum Modell © = 0.5, ¢ = 0° and e = 0.3 in Draufsicht bei einer
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Referenzwellenldnge von 1.3 mm. Sowohl das innere Loch als auch die Spiralarme kénnen
am selben Ort in der Reemissionskarte gefunden werden, an dem sie sich in der zugehorigen
Dichteverteilung befinden (rechter Teil der Abbildung).

5.2.2 Lichtkurve einer zirkumbinaren Scheibe
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Abbildung 5.2-A2: Darstellung der zeitlichen Entwicklung des Reemissionsflusses einer
zirkumbinaren Scheibe wahrend der Periode des Binarsystems fiir drei ausgewéahlte Wel-
lenléngen. Auf der Abszisse ist der aus dem Zentrum des Modellraums gemessene Winkel
zwischen der Position der Sekundéarkomponenten und dem Apastron der Sekundarkom-
ponente als Periodenwinkel aufgetragen. Die zeitlichen Verlaufe der Reemissionsfliisse
sind fiir jede Wellenlange auf das auftretende Maximum normiert. Wahrend es nur kleine
Variationen bei den Wellenlangen 330 pm und 1.3 mm gibt, gibt es bei der Wellenlénge
von 10 pm Unterschiede von bis zu 10%.

Fiir die thermische Reemission ist neben der effektiv emittierenden Oberflache und deren
Materialeigenschaften (vgl. Abschnitt 2.5) die Temperatur des Materials ausschlaggebend.
In einer protoplanetaren oder zirkumbinaren Scheibe ist die Temperatur wesentlich vom
Ort in der Scheibe abhéngig (z. B. Pascucci u.a., 2004). In erster Naherung gilt, je kleiner
der Abstand zu einem Stern ist, desto hoher ist die Temperatur in der Mittelebene der
Scheibe (z. B. Rafikov und De Colle, 2006). Gerade durch die Periode des Binérsystems
andert sich dieser Abstand in einer zirkumbinéren Scheibe stédndig. Zusétzlich hat die
Periode des Binarsystems drastischen Einfluss auf die Dichteverteilung der zirkumbinaren
Scheibe (vgl. Abschnitt 5.1). Hieraus ergibt sich die Frage, ob es moglich ist, die Einwirkung
des Binarsystems auf die zirkumbinare Scheibe allein aus dem Reemissionsspektrum der
Scheibe abzulesen.

Um diese Fragestellung zu untersuchen, wird das SPH-Modell mit den Parametern g = 0.5,
1 = 0° and e = 0.3 verwendet. Zu diesem Modell liegt die Dichteverteilung der zirkumbi-
néiren Scheibe zu 21 Zeitpunkten wihrend einer Periode des Binérsystems vor'”. Aus den
zugehorigen Strahlungstransport-Simulationen werden die Gesamtfliisse der thermischen
Staubreemission dieser zirkumbinéren Scheibe zu jedem vorliegenden Zeitpunkt bei den

I"Eine Abbildung der zugehérigen Dichteverteilungen ist im Anhang A.7 zu finden.
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ausgewahlten Wellenlangen 10 pgm, 330 pm und 1.3 mm bestimmt und die zeitliche Ent-
wicklung in die Abbildung 5.2-A2 eingetragen. Fiir jede Wellenlange ist der Gesamtfluss
auf das im betrachteten Zeitintervall vorkommende Maximum normiert.

Bei 330 ygm und 1.3mm halten sich die zeitlichen Anderungen des Reemissionsflusses
in Grenzen. Es sind Anderungen von maximal 2% zu verzeichnen. Bei 10 ym allerdings
sind Variationen bis zu 10% moglich. Die Erklarung hierfiir ist, dass vor allem Staub mit
Temperaturen von etwa 300 K effizient bei 10 um emittiert. Diese Temperaturen werden
nur nah an einem der Sterne erreicht. Hier ist gleichzeitig auch der dynamischste Bereich
der zirkumbinaren Scheiben und die Menge an Staub mit dieser Temperatur andert sich
standig. Eine Periodizitat der Flussvariation kann nicht gefunden werden, obgleich der
verursachende Prozess (Binérsystem) eine Periodendauer von 1.7 Jahren besitzt. Varia-
tionen auf d&hnlichen Zeitskalen und ahnlicher Amplituden sind im Wellenléngenbereich
des mittleren Infrarot beispielsweise beim Objekt HH30 nachgewiesen (Wood u. a., 2000;
Tambovtseva und Grinin, 2008).

Somit ist es moglich, die gefundenen Variationen im Reemissionsfluss zu messen. Zeigt eine
durchgefithrte Messung eine solche Variabilitidt im Reemissionsspektrum, sollte nicht nur
ein Binarsystem zur Erklarung der Ursache herangezogen werden, da auch andere Erkla-
rungen denkbar sind. Hierzu zdhlen zum Beispiel Spiralarme, die durch Selbstgravitation
der Scheibe hervorgerufen werden (Cossins u. a., 2010). Nichtsdestoweniger zeigt sich, dass
ein Binarsystem einen deutlichen Einfluss auf die Temperaturstruktur der zirkumbinéren
Scheibe besitzt.

5.2.3 Besonderheiten in der Temperaturverteilung von
zirkumbinaren Scheiben
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Neben dem Abstand zum Stern kann die Temperaturstruktur im Falle einer zirkumbinéren
Scheibe auch dadurch beeinflusst werden, dass die Bahn des Binarsystems nicht koplanar
mit der Scheibenmittelebene verlauft. In diesem Fall dndert sich der Einfallswinkel der
Sternstrahlung auf der Oberflache der zirkumbindren Scheibe wéahrend des Umlaufs des



5.2 Temperaturstruktur und Eigenschaften der zirkumbinéren Scheibe 79

Z [AE]

=15 -10 =5 0 5 10 15

Radius [AE]

Abbildung 5.2-A4: Darstellung der vertikalen Verteilung der SPH-Partikel des Modells
einer zirkumbinédren Scheibe mit den Parametern = 0.1, ¢ = 30° und e = 0.0. Die obere
Abbildung zeigt die Verteilung entlang der mit ® = 40° bezeichneten Achse aus der
Abbildung 5.2-A3. Hier ist die Stoérung der Scheibe durch das Binarsystem am grofiten.
Die Bahn des Binérsystem ist hoch zur initialen Scheibenmittelebene inkliniert. Die
untere Abbildung zeigt die Verteilung entlang der mit ® = 131° bezeichneten Achse
aus der Abbildung 5.2-A3. Hier ist der Einfluss des Binarsystems auf die Scheibe im
vorliegenden Modell am geringsten.
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Abbildung 5.2-A5: Darstellung der vertikalen Temperaturverteilung entlang der in der
Abbildung 5.2-A3 gezeigten Schnitte. Die Temperaturverteilung ist das Ergebnis der
durchgefiithrten Strahlungstransport-Simulationen. Durch die hohen Unterschiede der
vertikalen Dichteverteilung entlang dieser Schnitte (siche Abbildung 5.2-A4), kann die
Scheibenoberflache fiir den Fall & = 40° sehr gut von mindestens einem der beiden
Sterne des Bindrsystems geheizt werden, so dass im selben Abstand zum Zentrum des
Simulationsgitters im Vergleich der Falle = 40° und & = 131° Temperaturunterschiede
bis zu einem Faktor von 2.6 erreicht werden.
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Binarsystems. Gerade das SPH-Modell mit den Parametern = 0.1, ¢+ = 30° und e = 0.0
(siehe Abbildungen 5.2-A3) ist fiir eine Untersuchung dieses Sachverhalts gut geeignet. Hier
wird durch die stark zur Mittelebene der initialen Scheibe inklinierte Bahn des Binérsystems
die Vertikalstruktur der zirkumbinaren Scheibe einer Welle verformt (siehe Abbildungen
5.2-A4). Dadurch konnen ausgezeichnete Bereiche der zirkumbinédren Scheibe &uBerst
effizient durch die Strahlung von mindestens einem der Sterne aufgeheizt werden. Dies
zeigen die zu den vertikalen Dichteverteilungen aus Abbildung 5.2-A4 gehérenden vertikalen
Temperaturverteilungen in der Abbildung 5.2-A5. Dabei vergleichen die Abbildungen der
vertikalen Dichte- und Temperaturverteilung (Abbildung 5.2-A4 und 5.2-A5) diejenigen
Schnitte durch die zirkumbinéare Scheibe, an denen die Struktur der zirkumbinéren Scheibe
am wenigsten (¢ = 131°) und am meisten (¢ = 40°) gestort ist.

An einer Referenzposition an der Oberfliche der zirkumbinaren Scheibe im Abstand von
5 AE vom Gitterzentrum kann ein Unterschied der maximalen Temperaturen im Vergleich
der beiden Schnitte um den Faktor 2.6 festgestellt werden. Hierdurch erhoht sich auch
die Flussdichte der thermischen Staubreemission an der Position & = 40° und es entsteht
das in Abbildung 5.2-A6 gezeigte Bild der Scheibe bei einer Wellenlénge von 1.3 mm.
Die Konturlinien geben hier Zonen gleicher Flussdichte an. Entlang des Schnitts von
® = 40°, der in dieser Abbildung von oben links nach unten rechts verlauft, sind diese
Zonen deutlich weiter ausgedehnt, als entlang der um 90° rotierten Achse. Es ist aber noch
nicht klar, ob eine solche Asymmetrie auch beobachtbar ist. Fest steht, dass ALMA derzeit
das einzige Instrument ist, das eine entsprechend hohe Sensitivitat und ein entsprechend
hohes raumliches Auflésungsvermogen besitzt, um diese Beobachtung durchzufiihren.
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Abbildung 5.2-A6: Karte der thermischen Staubreemission bei einer Wellenlénge von
1.3mm. Die zugehorige Dichtverteilung ist in der Abbildung 5.2-A3 gezeigt. Die Storung
der Scheibe durch das Binédrsystem verursacht eine erhéhte Temperatur entlang der Achse
von der oberen linken Ecke zur unteren Rechten. Hierdurch ist die Reemissionsflussdichte
entlang dieser Achse im Vergleich zur 90° rotierten Achse erh6ht. Die Farbskala ist in
Wurzeldarstellung gewéhlt.
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5.3 Simulierte ALMA-Beobachtungen

5.3.1 Scheiben in Draufsicht

Um die Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung nun naher zu untersu-
chen, werden auf der Grundlage der Karten der thermischen Staubreemission (Beispiel in
Abbildung 5.2-A1, links) simulierte ALMA-Beobachtungen durchgefiihrt. Hierzu werden die
in der Tabelle 5.3-T1 aufgelisteten Beobachtungswellenléngen ausgewéhlt. Die Bandbreite
der Beobachtung betrégt 7.5 GHz und es wird eine Beobachtungsdauer von zwei Stunden
gewéhlt. Als Referenzposition wird der Himmelsort des Butterfly Stars (IRAS 0430242247,
a = 04h33m, 6 = +22°53', J2000) angenommen. Es werden thermisches und Phasenrau-
schen fiir den in Tabelle 5.3-T1 aufgelisteten atmosphérischen Wassergehalt beriicksichtigt.
Die Antennen von ALMA werden unterschiedlich aufgestellt, wobei die maximale Basislinie
aber mindestens so grof§ gewéhlt wird, dass eine Struktur von 0.07” (entspricht 10 AE in
einer Entfernung von 140 pc) Ausdehnung aufgelost werden kann. Das entspricht bei einer
Wellenlénge von 1 mm einer maximalen Basislinie von mindestens 3.5 km. Nach oben wird
die maximale Basislinie durch die Sensitivitat von ALMA begrenzt.

Aus dem so entstehenden Bereich an simulierten Beobachtungen wird diejenige mit dem
maximalen Signal-zu-Rausch-Verhéltnis gewéhlt. Das Rauschen o wird mit dem ALMA
Sensitivity Calculator fiir die entsprechende simulierte Beobachtung bestimmt. Dabei
entsteht eine Auswahl mit einem nahezu konstanten rdumlichen Auflésungsvermogen fiir
alle betrachteten Wellenléngen. Die Anzahl der durchgefiihrten Beobachtungssimulationen
(51) macht eine individuelle Analyse moglich. Die dabei gewonnenen Ergebnisse werden
im folgenden Abschnitt diskutiert.

Tabelle 5.3-T1: Wellenléngenauswahl fiir die simulierten ALMA-Beobachtungen von zir-
kumbinaren Scheiben.

ALMA Band A [pm] v [GHz] PWYV [mm]

8 740 405 0.658 £ 0.1
7 952 315 0.913 £ 0.1
6 1300 230 1.262 £ 0.15

5.3.1.1 Beobachtbarkeit des inneren Lochs in zirkumbinaren Scheiben

Die graphische Darstellung der Ergebnisse beschrankt sich an dieser Stelle auf den Fall
p = 0.1 (sieche Abbildungen 5.3-A1 und 5.3-A2) und eine Auswahl fiir den Fall ;= 0.01.
Hiermit kénnen bereits alle wesentlichen Aspekte des gesamten Parameterraums be-
schrieben werden. Die simulierten ALMA-Beobachtungen der zirkumbinédren Scheiben um
Binarsysteme mit dem Massenverhaltnis g = 0.01 sind in der Abbildung 5.3-A3 gezeigt.
Es ist nicht moglich, eine Struktur in den Beobachtungskarten zu erkennen, die auf eine
Storung in der Scheibe hindeutet. Es gibt dabei keine Unterschiede zwischen Binérsystemen
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Abbildung 5.3-A1: Darstellung der simulierten ALMA-Beobachtung von zirkumbinédren
Scheiben um Binarsysteme mit exzentrischen Bahnen. Das Massenverhéaltnis der Sterne
des Binarsystems ist ;1 = 0.1. Fiir jede der drei im Parameterraum beriicksichtigten
Exzentrizitaten der Bahn des Binarsystems ist eine Spalte gezeigt. Unterschiedliche Be-
obachtungswellenlangen sind in unterschiedlichen Zeilen dargestellt. Die zirkumbinaren
Scheiben werden als Ringe detektiert, die mit wachsender Exzentrizitat der Bahn des
Binérsystems asymmetrischer werden. Das durch die Binarsystem-Scheibe-Wechselwir-
kung hervorgerufene innere Loch der Scheibe kann mit ALMA raumlich aufgelost werden.
Das jeweilige zu den simulierten Beobachtungen gehorende rdumliche Auflésungselement
ist unten links in jede einzelne Graphik eingezeichnet.

auf exzentrischen Bahnen oder Binérsystemen, deren Bahn zur initialen Scheibenmittele-
bene inkliniert ist.

Interessanter ist hier der Fall eines Massenverhéltnisses der Komponenten des Binérsys-
tems von g = 0.1. Hier wird bei allen Wellenldngen und in den simulierten zirkumbinaren
Scheiben mit ¢ < 20° das innere Loch aufgelost. Es besitzt bei jeder Wellenldnge die gleiche
Grofle. Wihrend die zirkumbinaren Scheiben fiir kleine Werte von e und @ als perfekt
kreisformige Ringe in den simulierten ALMA-Beobachtungen erscheinen, verlieren diese
Ringe mit wachsenden Werten von e und ¢ immer mehr ihre Symmetrie, bis schliellich
fur ¢+ > 20 kein wirkliches inneres Loch mehr detektiert wird. Unterschiede zwischen den
ausgewahlten Wellenldngen sind nicht zu erkennen.

Die Falle von Binarsystemen mit exzentrischem und mit zur initialen Scheibenmittelebene
inkliniertem Orbit — fiir Werte von ¢ < 20° — kénnen nicht anhand der simulierten Beob-
achtungen unterschieden werden. Beim Extremfall von ¢+ = 30° kann das bereits in der
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Abbildung 5.3-A2: Darstellung der simulierten ALMA-Beobachtung von zirkumbinéren
Scheiben um Binérsysteme mit Bahnen, die zur initialen Scheibenmittelebene inkliniert
sind. Das Massenverhéltnis der Sterne des Binérsystems ist ¢ = 0.1. Fiir jede der vier im
Parameterraum berticksichtigten Inklinationen der Bahnen des Binarsystems zur initialen
Scheibenmittelebene ist eine Zeile gezeichnet. Unterschiedliche Beobachtungswellenléngen
sind in unterschiedlichen Spalten dargestellt. Die zirkumbinaren Scheiben werden fiir
kleine Werte der Inklination als Ringe detektiert. Mit wachsenden Werten werden diese
asymmetrischer bis schliefSllich das innere Loch in den Scheiben nicht mehr zu erkennen ist.
Das jeweilige zu den simulierten Beobachtungen gehérende rdumliche Auflésungselement
ist unten links in jede einzelne Graphik eingezeichnet.

Reemissionkarte in Abbildung 5.2-A6 gezeigte Muster der asymmetrischen Flussdichtever-
teilung in der Scheibe auch tatsachlich beobachtet werden.

Der Grund fiir die asymmetrische Gestalt der zirkumbinaren Scheiben in den simulierten
ALMA-Beobachtungen und fiir das Verschwinden des inneren Lochs fiir ¢ > 20 liegt darin,
dass die durch das Binérsystem in der Dichteverteilung der Scheibe verursachten Spiralar-
me (siche Abbildungen 5.1-A1 und 5.1-A2) nicht rdumlich aufgelost werden. Deshalb muss
untersucht werden, ob eine raumlich aufgeloste Beobachtung der Spiralarme im Rahmen
des berticksichtigten Parameterraums moglich ist.
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Abbildung 5.3-A3: Darstellung ausgewahlter simulierter ALMA-Beobachtungen von zir-
kumbinaren Scheiben um Binérsysteme mit exzentrischen Bahnen. Das Massenverhéltnis
der Sterne des Binarsystems ist = 0.01. Es sind die Werte der Exzentrizitat e = 0.0
(oben) und e = 0.5 (unten) gezeigt. Unterschiedliche Beobachtungswellenlangen sind
in unterschiedlichen Spalten dargestellt. In keiner der simulierten Beobachtungen ist
eine Storung der Scheibe zu erkennen. Das jeweilige zu den simulierten Beobachtungen
gehorende raumliche Auflosungselement von ALMA ist jeweils unten links in die einzelnen
Graphiken eingezeichnet.

5.3.1.2 Beobachtbarkeit von Spiralarmen in zirkumbinaren Scheiben

In grober Abschéatzung besitzen die Spiralarme in den Darstellungen der Verteilungen der
Oberflachendichte der zirkumbindren Scheiben (siche Abbildungen 5.1-A1 und 5.1-A2)
in etwa eine Breite von 2 AE. Damit muss fiir eine rdumlich aufgeloste Beobachtung
der Spiralarme mit ALMA, selbst bei der kiirzesten im Parameterraum beriicksichtigten
Wellenlange von 740 pm und der angenommenen Entfernung von 140 pc entsprechend
des Rayleigh-Kriteriums (Gleichung 2.7-G2), eine maximale Basislinie von etwa 15km
verwendet werden. Dennoch ist eine solche Beobachtung moglich.

Um die Machbarkeit zu zeigen, wird ein Modell einer zirkumbinaren Scheibe (= 0.5, = 0°
und e = 0.3) mit deutlicher Spiralstruktur gewéhlt. Die zugehorige Dichteverteilung ist im
rechten Teil der Abbildung 5.2-A1 gezeigt. Es wird die Aufstellung der ALMA-Antennen
gewahlt, welche die hochste rdaumliche Auflosung bietet. Die zugehorige maximale Basislinie
ist 15 km und die Beobachtungswellenlénge ist 740 ym mit einer Bandbreite von 7.5 GHz.
Um ein Rauschen von o = 0.013m3/beam zu erreichen, wird jeweils fiinf Stunden an zwei
aufeinanderfolgenden Tagen beobachtet, so dass sich die Gesamtbeobachtungszeit auf zehn
Stunden belauft.

Die Abbildung 5.3-A4 zeigt die simulierte ALMA-Beobachtung. Die Konturlinien geben das
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis an. Der in der Dichteverteilung sichtbare Spiralarm kann
mit einem Signal-zu-Rausch-Verhéltnis von mindestens 10 detektiert werden. Ferner fallt
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ein bananenférmiges Helligkeitsmaximum auf, das den im Abschnitt 2.8 gezeigten frithen
ALMA-Beobachtungen ahnelt. Insgesamt ist also gezeigt, dass es moglich ist, mit ALMA
durch Binarsysteme hervorgerufene Spiralarme zu detektieren, selbst dann, wenn die grofie
Halbachse der Sekundarkomponente des Bindrsystems nur 2 AE betragt.

1.05 Abbildung 5.3-A4: Simu-
A=T740 pm lierte ALMA-Beobachtung
0.90 der in Abbildung 5.2-A1
gezeigten zirkumbinaren
Scheibe bei 740 pum mit
einer maximalen Basisli-
nie von 15km. Die Beob-
achtungszeit ist 2 x 5h.
Der Spiralarm kann mit ei-
nem Signal-zu-Rausch-Ver-
héltnis von mindestens 10
detektiert werden (o =
0.15 0.013mJ¥/beam). Am unte-
ren Bildrand fallt ein ba-
nanenformiges Helligkeits-
maximum auf.

e
N
(6]
]

mJy
beam

o
o
o

R [AE]

o

N

Ul
Flussdichte [

0.30

0.00

5.3.2 Scheiben in Kantensicht

Neben zirkumbinaren Scheiben in Draufsicht wird im Folgenden der Fall von zirkumbi-
naren Scheiben in Kantensicht untersucht. Dabei muss beachtet werden, dass die SPH-
Simulationen nur den inneren Bereich der zirkumbindren Scheiben bis zu einem Radius
von 15 AE berechnen. Im Falle einer Scheibe in Kantensicht wird die vom Staub im
Innenbereich der Scheibe emittierte Strahlung auf dem Weg zum Beobachter durch die
auBleren Scheibenbereiche allerdings abgeschwacht. Ebenso emittiert der Staub in den
auBeren Bereichen der Scheibe selbst. Darum ist es notwendig, den Einfluss einer weiter
ausgedehnten Scheibe bei der Untersuchung der Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-
Wechselwirkung fiir Scheiben in Kantensicht zu berticksichtigen.

Deshalb wird im Folgenden fiir einen Bereich von 15 AE bis 100 AE das aus Abschnitt
2.1.1 bekannte Shakura-Sunyaev-Scheibendichteprofil (Gleichung 2.1-G4) mit o = 1.0,
f =5/4 und R, = 6 agy angenommen und iiber die Parameter py und H, an den inneren
Teil der Scheibedichteverteilung, der aus den SPH-Simulationen stammt, angepasst. Der
Ubergangsbereich zwischen innerer und duflerer Scheibe wird im Bereich der Breite von
2 - agy mit einer GauBfunktion geglattet. Aus der so entstehenden Gasverteilung wird die
Staubverteilung tiber das Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis von /100 berechnet. Der Staub ist
identisch zu dem im obigen Abschnitt 5.2.1 beschriebenen.

Die aus den Modellen abgeleitete Scheibengesamtmasse betriagt 1 - 1074 M. Zuséitzlich
wird auch eine Scheibengesamtmasse von 1 - 107° My angenommen. Diese zusitzliche
Wahl wird im Folgenden erldutert. Die Scheibengesamtmasse beeinflusst die optische Tiefe
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entlang einer Strecke, die im Gitterzentrum startet und durch die initiale Scheibenmittele-
bene zum Beobachter geht, linear (vgl. Gleichung 3.3-G1). Bei den beiden ausgewéhlten
Scheibengesamtmassen findet bei der Wellenlénge von 1.3 mm fiir die verwendeten Modelle
der zirkumbiniren Scheiben der Ubergang von optisch dick zu optisch diinn statt. Dieser
Ubergang kann grofie Auswirkungen auf die Untersuchung von Scheiben in Kantensicht
haben. Die Tabelle 5.3-T2 fasst fiir die Modelle von Binarsystemen mit einem Massenver-
héltnis der Komponenten von g = 0.1 fiir beide beriicksichtigten Scheibengesamtmassen
die maximal auftretende und die tiber den Azimut und alle Modelle gemittelte optische
Tiefe in der initialen Scheibenmittelebene zusammen.

In zum Abschnitt 5.2.1 identischer Weise werden Strahlungstransport-Simulationen durch-
gefithrt. Aufbauend auf die resultierenden Reemissionskarten werden fiir eine Wellenlénge

Tabelle 5.3-T2: Zusammenfassung der mittleren (7) und maximalen (7yax) optischen
Tiefen in der Scheibenmittelebene. Die Mittelung erfolgt iiber den Azimut und alle
verwendeten Modelle mit einem Massenverhaltnis der Komponenten des Binarsystems
von p = 0.1. Die zugrundeliegende Wellenlange ist 1.3 mm.

MScheibe [MQ] T Tmax
10~ 4.16 £0.50 &8.79
107° 0.65 £0.04 0.88

von 1.3 mm und eine maximale Basislinie von etwa 8 km ALMA-Beobachtungen simuliert.
Durch diese Wahl wird ein rdumliches Auflésungsvermogen erreicht, das der vertikalen
Ausdehnung der zirkumbinédren Scheiben bei dieser Wellenlénge entspricht und somit einen
guten Kompromiss zwischen Auflésung und Signal-zu-Rausch-Verhéltnis darstellt. Aus
den simulierten Beobachtungskarten wird ein Helligkeitsprofil entlang eines horizontalen
Schnitts durch die initiale Scheibenmittelebene gewonnen. Die Auswertung dieser Profile
beschrinkt sich dann auf die inneren 20 AE, um Strukturen, die méglicherweise am Uber-
gangsbereich von numerisch simulierter innerer Scheibe und analytischer, &uflerer Scheibe
auftreten, auszuschlieBen. Dieses Profil wird ebenfalls von der detaillierten Ausrichtung der
zirkumbinéren Scheibe zum Beobachter beeinflusst. Deshalb wird insgesamt ein Bereich
von Objektinklinationen j zum Beobachter von i/1° € [85,95]y untersucht. Die folgenden
Ergebnisse gelten fiir einen Bereich zwischen 7 = 88° und j = 92°.

Insgesamt ist der Verlauf des Helligkeitsprofils von der optischen Tiefenstruktur der zirkum-
binaren Scheiben abhangig und dadurch mit der Dichteverteilung der Scheiben verknitipft.
Asymmetrische Verteilungen der Materie der Scheibe fiihren zu asymmetrischen Vertei-
lungen der optischen Tiefenstruktur. Besonders der Fall von Binédrsystemen mit einem
Massenverhéltnis von ¢ = 0.1, exzentrischen Orbits und einer Scheibengesamtmasse von
10~* M, verdeutlicht diesen Einfluss. Er ist in der Abbildung 5.3-A5 (links) gezeigt. Fiir
eine Exzentrizitiat der Bahn des Binérsystems von e = 0.0 (blaue Linien in Abbildung
5.3-A5, links) schliefien sich links und rechts an das zentrale Maximum des Helligkeitsprofils
zunachst zwei lokale Minima und dann wieder zwei lokale Maxima an. Die Minima sind
dabei durch die Dichteerhohung in den Spiralarmen der zirkumbinédren Scheibe verursacht.
Dennoch ist das Helligkeitsprofil in guter Néherung symmetrisch zur Ordinate. Mit wach-
sender Exzentrizitdt der Bahn des Binérsystems geht diese Symmetrie wie bereits fiir
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Abbildung 5.3-A5: Darstellung von aus simulierten ALMA-Beobachtungen gewonnenen
Helligkeitsprofilen der Mittelebene der zirkumbinérer Scheiben um Binéarsysteme auf ex-
zentrischen Bahnen. In der linken Graphik betragt das Massenverhéltnis der Binarsterne
i = 0.1, in der Rechten p = 0.01. Mit blauen Linien ist der Fall von Gesamtmassen
der zirkumbiniren Scheiben von 10~* Mg, gezeigt. Die roten Linien stehen fiir den Fall
einer Scheibengesamtmasse von 107° Mg. Die blauen Linien verlaufen asymmetrisch zur
Ordinate.

Scheiben in Draufsicht verloren. In den gezeigten Fallen verschiebt sich sogar das globale
Maximum des Helligkeitsprofils vom Zentrum weg.

Wird die Scheibengesamtmasse auf 1075 M, reduziert, kann fiir alle beriicksichtigten
Exzentrizitédten der Bahnen der Bindrsysteme das Helligkeitsprofil als Gaufy’sche Glocken-
kurve angendhert werden (siehe rote Kurven in Abbildung 5.3-A5, links). Die Struktur
mit Nebenmaxima und -minima geht verloren. Lediglich fiir e = 0.5 verschiebt sich das
Helligkeitsmaximum um einige Astronomische Einheiten vom Zentrum. Weitere Anzeichen
fiir Asymmetrien gibt es in diesem Fall nicht. Der Grund hierfiir ist der beschriebene
Ubergang von optisch dick zu optisch diinn bei der gewihlten Wellenlénge durch die
Reduktion der Scheibengesamtmasse. Hierdurch tritt auch der Effekt auf, dass die vom
besonders warmen Scheibeninnenrand emittierte Strahlung nur gering abgeschwacht wird
und dadurch das Helligkeitsmaximum der zirkumbinaren Scheiben mit einer Gesamtmasse
von 1075 M, im Vergleich zu denen mit 10~ Mg, etwas hoher liegt.

Fiir den Fall von Binédrsystemen mit einem Massenverhaltnis von ¢ = 0.01 mit exzen-
trischen Orbits ist das Bindrsystem nicht in der Lage, ein inneres Loch in die Scheibe
zu induzieren. Hierdurch éndert sich die Massenverteilung in der zirkumbinaren Scheibe
derart, dass selbst fiir eine Scheibengesamtmasse von 107* Mg, auf der Sichtlinie von
dem Zentralpunkt des Gitters durch die initiale Scheibenmittelebene zum Beobachter
bei einer Wellenlange von 1.3 mm eine iiber den Azimut gemittelte optische Tiefe von
T10-1 My, 1.3mm = 0.22 & 0.04 (Maximalwert: 79—y, max = 0.75) erreicht wird und diese
zirkumbinéren Scheiben somit bereits optisch diinn sind. Das heiffit dann auch, dass die
Verlaufe der blauen Kurven in Abbildung 5.3-A5 (rechts) durch die Dichtestruktur der
zirkumbinédren Scheibe und nicht durch einen optischen Tiefeneffekt verursacht sind. Die
Position der Nebenminima kann in diesem Fall direkt mit einer vom Sekundéarstern in
die Scheibe eingefiigten Liicke identifiziert werden. Auch hier zeigt sich eine Abhangigkeit
der Symmetrie des Helligkeitsprofils zur Ordinate von der Exzentrizitdt der Bahn des
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Binarsystems. Da diese zirkumbinédren Scheiben bereits optisch diinn sind, fithrt eine
Reduzierung der Scheibengesamtmasse auf 107° Mg, nur zur Abnahme der Helligkeit.
Fiir kleine Inklinationen (i = 5°) der Bahn des Bindrsystems zur initialen Scheibenmit-
telebene und einem Massenverhéaltnis von ¢ = 0.1 ist der Verlauf des Helligkeitsprofils
nahezu mit dem Fall eines Bindrsystems auf einer kreisformigen Bahn zu vergleichen (siehe
Abbildung 5.3-A6, rechts). Auch hier ist das Profil in guter Naherung symmetrisch zur
Ordinate und besitzt ausgepriagte Nebenmaxima und -minima. Hohere Inklinationswerte
verdndern dies deutlich und erzeugen asymmetrische Helligkeitsprofile der zirkumbinéren
Scheiben. Es fallt aber auf, dass unabhangig von der gewahlten Scheibengesamtmasse,
die maximale Helligkeit von der Inklination der Bahn des Binérsystems zur initialen
Scheibenmittelebene abhéngt. Der Grund hierfiir ist die wellenformige Gestalt der zirkum-
bindren Scheibe in diesen Féllen (siehe auch Abschnitt 5.2.3) und die damit einhergehende
bessere Ausleuchtung einiger Scheibenbereiche, die héhere Temperaturen und damit hohere
Reemissionsflussdichten zur Folge hat.
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Abbildung 5.3-A6: Darstellung von aus simulierten ALMA-Beobachtungen gewonnenen
Helligkeitsprofilen der zirkumbinérer Scheiben um Bindrsysteme mit zur initialen Schei-
benmittelebene inklinierten Bahnen. In der linken Graphik betrégt das Massenverhéltnis
der Binarsterne p = 0.1, in der Rechten p = 0.01. Mit blauen Linien ist der Fall
von Gesamtmassen der zirkumbiniren Scheiben von 10~* M, gezeigt. Die roten Linien
stehen fiir den Fall einer Scheibengesamtmasse von 107> M. In beiden Féllen ist eine
Abhéngigkeit der maximalen Flussdichte vom Wert der Inklination zu erkennen.

5.3.3 Diskussion

Es werden in dieser Studie die Strukturen untersucht, die durch ein Binérsystem in einer
zirkumbinaren Scheibe ausgelost werden. Es kann nicht ausgeschlossen werden, dass ande-
re Wechselwirkungprozesse wie Planet-Scheibe-Wechselwirkung (sieche Abschnitt 2.3.1),
Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung (siehe Abschnitt 2.3.3), Gravitationsinstabilitadten der
Scheibe oder Photoevaporation (siehe Abschnitt 2.3.4), &hnliche Strukturen, Spiralarme
oder innere Locher in protoplanetaren Scheiben erzeugen oder zumindest &hnliche Beob-
achtungsergebnisse wie im Falle von Binérsystem-Scheibe-Wechselwirkung liefern. Deshalb
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ist es wichtig, bei der Interpretation von Beobachtungsdaten, all diese Félle sorgfaltig zu
unterscheiden und gegeneinander abzugrenzen.

Zusitzlich ist diese Studie auf eine Uberpriifung der Machbarkeit der Beobachtung von
Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung ausgelegt, so dass die SPH-Modelle Anderungen
der Viskositiat und den Einfluss der Temperaturverteilung in der zirkumbinaren Scheibe
derzeit vernachléssigen. Wie die vorangehenden Kapitel im Falle der Planet-Scheibe-Wech-
selwirkung bereits gezeigt haben, kénnen hieraus Anderungen in der Dichteverteilung der
Scheiben entstehen. Deshalb sind weitere Untersuchungen mit komplexeren Simulationen
der Dichteverteilung der zirkumbindren Scheibe zukiinftig vonnoten.

5.4 Fazit

In diesem Kapitel wurde die Beobachtbarkeit von Bindrsystem-Scheibe-Wechselwirkung
am Beispiel von zirkumbinéren Scheiben um ein Bindrsystem mit einer grofien Halbachse
der Sekundarkomponente von 2 AE untersucht. Die Dichteverteilung der zirkumbinéren
Scheiben sind in SPH-Simulationen berechnet worden. Dabei wurden Variationen des
Massenverhéaltnisses zwischen den Binarsternen, der Exzentrizitdten der Bahn des Binér-
systems und der Inklination der Bahn des Binédrsystems zur initialen Scheibenmittelebene
beriicksichtigt. Auf Grundlage der so erzeugten Dichteverteilungen wurden die Tempera-
turverteilungen in den zirkumbinédren Scheiben und die daraus resultierenden Karten der
thermischen Staubemission in Strahlungstransport-Simulationen berechnet. Schliellich
wurden Vorhersagen fiir die Beobachtbarkeit von fiir Binédrsystem-Scheibe-Wechselwirkung
charakteristischen Strukturen der Scheibe mit ALMA gemacht. Dabei sind zirkumbinére
Scheiben in Drauf- und Kantensicht berticksichtigt worden. Die gewonnenen Ergebnisse
lassen sich wie folgt zusammenfassen, wobei zunachst der Fall von Scheiben in Draufsicht
diskutiert wird:

o Nur fiir Massenverhéltnisse der Binérsterne, die grofler als 0.001 sind, erzeugt das
Binarsystem ein inneres Loch in der Scheibe und induziert Spiralarme.

o Bindarsysteme, deren Bahnen mindestens 20° zur initialen Scheibenmittelebene inkli-
niert sind, erzeugen eine wellenférmige Verdrillung der Vertikalstruktur der Scheibe.
Dies hat zur Folge, dass einige Bereiche der Scheibe sehr gut von mindestens einem
der Binarsterne angeleuchtet und somit geheizt werden. Dieser Effekt kann lokal zu
Temperaturen fiihren, die um einen Faktor von 2.6 héher sind als in ungestorten
Scheiben an der selben Stelle.

e Durch die Periode des Binérsystems ist die Dichtestruktur der zirkumbinaren Schei-
ben stark zeitabhangig. Diese Zeitabhangigkeit ist auch durch Variationen des
Reemissionsflusses der zirkumbindren Scheibe um mehrere Prozent zu erkennen.
Allerdings ist keine Periodizitat festzustellen.

o In allen Scheibenmodellen mit einem Massenverhéltnis der Binarsterne, das grofier
als 0.001 ist, ist ALMA in der Lage, das innere Loch, das charakteristischer Weise vom
Binérsystem hervorgerufen wird, zu beobachten. Auf Grund des hellen Innenrands
der zirkumbinéren Scheiben erscheinen diese als Ringe.
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5 Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung

Die Anderungen der Exzentrizititen der Bahn des Bindrsystems und der Inklination
der Bahn des Binérsystems zur initialen Scheibenmittelebene fithren in den ALMA-
Beobachtungen zu Asymmetrien der beobachteten Ringe.

Fiir die Wellenldnge von 740 pm ist ALMA in der Lage, eine zirkumbinare Scheibe
soweit raumlich aufzulésen, dass ein Spiralarm detektiert wird, der durch Binarsystem-
Scheibe-Wechselwirkung entstanden ist.

Im Falle von Scheiben in Kantensicht kann ALMA den Einfluss des Binarsystems auf
die Struktur der zirkumbinaren Scheibe durch Asymmetrien im Helligkeitsprofil der
Beobachtung detektieren.

Ahnliche, in der Realitéit beobachtete Strukturen, miissen nicht zwangslaufig durch
Binérsysteme verursacht sein. Der Weg von einer Beobachtung zum Scheibenmodell
ist nicht eindeutig.
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6 Beobachtbarkeit von
Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung

6.1 Motivation

Protoplanetare Scheiben bestehen zum tiberwiegenden Teil aus Gas. Allein durch die
Strahlung des Zentralgestirns konnen einige der Gaspartikel in bestimmten Regionen der
Scheibe ionisiert werden, so dass freie Ladungstrager entstehen (Turner u. a., 2014). Weitere
Prozesse tragen ebenfalls zur Ionisierung der protoplanetaren Scheibe bei (siehe Abschnitt
2.3.3). Gleichzeitig bewegen sich alle Teilchen auf Bahnen im Gravitationspotential des
Sterns und weisen Differenzgeschwindigkeiten zueinander auf. Durch die Bewegung der
freien Ladungstrager entstehen Magnetfelder. Die Bewegung von anderen Ladungstragern
wird wiederum von diesen Magnetfeldern beeinflusst. Durch die Kopplung entsteht eine
magnetische Viskositat (Matsumoto und Tajima, 1995; Pessah und Chan, 2008). Fir die
ganze protoplanetare Scheibe hat das eine Verdanderung der Dichteverteilung zur Folge.
Durch diese Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung kénnen Strukturen in der Dichtevertei-
lung der Scheibe entstehen, die denen durch Planet-Scheibe-Wechselwirkung (Kapitel 3)
sehr dhneln. Es muss deshalb untersucht werden, anhand welcher Kriterien Unterschiede
zwischen diesen beiden Wechselwirkungsprozessen in Beobachtungen festgestellt werden
koénnen.

Das folgende Kapitel beschéftigt sich deshalb mit der Beobachtbarkeit von Magnetfeld-
Scheibe-Wechselwirkung. Um den Einfluss von Magnetfeldern und freien Ladungstragern
auf die Dichtestruktur einer protoplanetaren Scheibe zu untersuchen, ist es notwendig,
dreidimensionale Magneto-Hydrodynamiksimulationen durchzufiihren. Diese Simulationen
werden von Mario Flock (CEA, Paris) durchgefiihrt. Die hierbei angenommenen Anfangs-
bedingungen entsprechen den aus realen Beobachtungen abgeleiteten Eigenschaften von
protoplanetaren Scheiben (siehe Abschnitt 6.2). Die resultierenden Dichteverteilungen der
protoplanetaren Scheiben werden im Abschnitt 6.3 vorgestellt. Auf der Grundlage dieser
Dichteverteilungen werden Strahlungstransport- und Beobachtungssimulationen fiir das
Instrument ALMA durchgefiihrt (siehe Abschnitt 6.4). SchlieBlich wird noch der Einfluss der
Emission groflerer Staubkorner untersucht. Abhéngig von ihrer Grofie folgen diese Korner
nicht mehr der Bewegung der sie umgebenden Gasmolekiile. Thre thermische Emission
kann mit ALMA besonders gut detektiert werden (siche Abschnitt 6.5), so dass auch die
Verteilung dieser groflen Staubteilchen mit ALMA beobachtet werden kann. Der Inhalt und
die Abbildung der Abschnitte 6.2 bis 6.4 sind im Journal Astronomy and Astrophysics
unter Flock u.a. (2015) veroffentlicht worden. Der Abschnitt 6.5 wird diesem Verlag in
Kiirze als Aufsatz eingereicht.
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6.2 Initiale Scheibeneigenschaften
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Abbildung 6.2-A1: Darstellung der vertikalen Gasdichteverteilung (oben) und der
vertikalen Temperaturverteilung (unten) der Anfangsbedingung der Magneto-Hydro-
dynamiksimulationen. Die Farbskala der oberen Abbildung ist logarithmisch in der
Unteren linear. Es ist jeweils nur der Winkelausschnitt um die Mittelebene gezeigt, der
fiir die Magneto-Hydrodynamiksimulation verwendet wird. Die Scheibe befindet sich im
hydrostatischen Gleichgewicht.

Zur Losung der hydrodynamischen Grundgleichungen (vgl. Gleichungen 2.1-G1 bis 2.1-G3)
ist es notwendig, Anfangsbedingungen, das heifit eine initiale Dichteverteilung der proto-
planetaren Scheibe, zu definieren (vgl. Abschnitt 2.4). Im vorliegenden Fall werde diese
durch Beobachtungsbefunden motiviert. Auf Grundlage einer Auswahl an verschiedenen
Veroffentlichungen, die fiir die Systeme HH30 (Madlener u. a., 2012), CB26 (Sauter u. a.,
2009) und den Butterfly Star (Wolf u. a., 2003; Grafe u.a., 2013) die Eigenschaften der
jeweiligen protoplanetaren Scheibe anhand von zahlreichen Multiwellenléngen-Beobachtun-
gen abgeleitet haben, werden die mittleren Eigenschaften einer (fiktiven) protoplanetaren
Scheibe bestimmt, die anschlieBend als Anfangsbedingungen dienen. Es ergibt sich folgendes
Oberflachendichteprofil

~1
Sinlr) =594 gen™ 505 621)
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und eine initiale Scheibengesamtmasse von 0.042 M. Der obere Teil der Abbildung 6.2-A1
veranschaulicht die vertikale Dichteverteilung. Als Zentralstern wird ein typischer T-Tauri-
Stern verwendet, der eine effektive Temperatur von 4 000 K, eine stellare Masse von 0.5 Mg,
und eine Leuchtkraft von 0.95 Ly besitzt (z. B. Hillenbrand und White, 2004). Fir die
Durchfiihrung der Magneto-Hydrodynamiksimulationen wird das Temperaturprofil der
Scheibe bendtigt. Es entsteht durch die stellare Heizung und wird in einer Strahlungstrans-
port-Simulation berechnet. Es ist im unteren Teil der Abbildung 6.2-A1 dargestellt. Fir
die Mittelebene ergibt sich das folgende Temperaturprofil aus der Strahlungstransport-
Simulation:

T(r) = 126K - [ — Yk (6.2-G2)
"= 1AE ' -

Die Dichteverteilung und das Temperaturprofil der Scheibe befinden sich im hydrostatischen
Gleichgewicht.

6.3 Hydrodynamiksimulationen
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Mit diesen Anfangsbedingungen werden zwei Magneto-Hydrodynamiksimulationen von
Mario Flock (CEA, Paris) mit dem Programm PLUTO durchgefithrt. Es wird ein sphérisches
Gitter mit konstanter Schrittweite in azimutaler und polarer Richtung und logarithmisch
wachsenden Zellabstdnden in radialer Richtung gewéahlt. Die protoplanetare Scheibe
dehnt sich von 20 AE bis 100 AE aus. Die Zellstruktur des Gitters ist (Ng, Ny, N,) =
(256,128,512). In polarer Richtung wird ein Winkelausschnitt von 4+0.72rad um die
Mittelebene simuliert.

Die zwei Magneto-Hydrodynamiksimulationen unterscheiden sich nur hinsichtlich der Wahl
des Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis 7 (siehe auch Gleichung 2.1-G14). Es werden das typische
Staub-zu-Gasmasse-Verhiltnis fiir das interstellare Medium 7, = 1072 (vgl. Abschnitt
2.1.2) und zur Untersuchung des Einflusses dieses Verhéltnisses auf die Ionisierbarkeit der
protoplanetaren Scheibe 7, = 10~* untersucht. Dieser Parameter dient auch der Benennung



94 6 Beobachtbarkeit von Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung

23.5

121.0 Abbildung 6.3-A2: Die
Abbildung  zeigt die
118.5 Oberflachendichte  des
Modells D2G_e-2 mit ei-

160 nem Staub-zu-Gasmasse-

= 41357, Verhaltnis von n; = 1072
i § Das innere Loch ist
1.0 simulationsbedingt und

8.5 besitzt einen Radius von

20AE. In der oberen

6.0 linken Ecke der rechten

Abbildung lasst sich die

3.5
lokale Dichteerhohung
1.0 durch die Prasenz eines
[AE] Vortex erkennen.

und Unterscheidung der Modelle. Fiir n; werden die Modelle mit D2G_e-2 und fiir 7y mit
D2G_e-4 bezeichnet. Entsprechend des Abschnitts 2.3.3 beeinflusst das Staub-zu-Gasmasse-
Verhéltnis das Ionisationsprofil der Scheibe und somit den Einfluss von Magnetfeldern
auf die Dichtestruktur der Scheibe. Eine wichtige Grundannahme dieser Simulationen ist
ein rein ohm’scher Leitwert. Erst in zukiinftigen Modellrechnungen soll der Einfluss der
ambipolaren Diffusion und des Hall-Effekts (siehe Abschnitt 2.3.3) einbezogen werden.
Fiir die spéteren Strahlungstransport-Simulationen im Abschnitt 6.4 wird fir jede der
beiden Magneto-Hydrodynamiksimulationen eine Dichteverteilung der Scheibe zu einem
reprasentativen Zeitschritt ausgewahlt. Die jeweiligen Oberflachendichteverteilungen sind
in den Abbildungen 6.3-A1 und 6.3-A2 dargestellt. Im Fall des Modells D2G_e-4 (Abb.:
6.3-A1) ist die Ionisation in der gesamten Scheibe so hoch, dass sich der Einfluss des
Magnetfelds in der gesamten protoplanetaren Scheibe bemerkbar macht. Dieses Modell ist
hochgradig turbulent. Das Modell D2G_e-2 (Abb.: 6.3-A2) hingegen weist von etwa 20 AE
bis 40 AE um die Mittelebene herum eine Zone mit sehr niedriger Ionisation auf, in der das
Magnetfeld keinen Einfluss hat. Diese magnetisch inaktive Zone (vgl. Abschnitt 2.3.3) fithrt
in der Wechselwirkung mit den magnetisch aktiven Zonen der protoplanetaren Scheibe
zur Ausbildung einer Liicke in der Scheibendichteverteilung. Zudem kommt es zur Rossby-
Wellen-Instabilitét (Lovelace u.a., 1999), die einen Vortex in der Scheibe entstehen lasst
(vgl. Varniere und Tagger, 2006; Johansen u. a., 2009). Es soll nun die Frage beantwortet
werden, ob es moglich ist, die Turbulenz im Modell D2G_e-4, beziehungsweise die Liicke
und den Vortex im Modell D2G_e-2 zu beobachten.
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6.4 Strahlungstransport- und Beobachtungssimulationen

6.4.1 Strahlungstransport-Simulationen

Um diese Untersuchung durchzufiihren, bilden auf die beiden ausgewahlten Scheibendich-
teverteilungen aufbauende Strahlungstransport-Simulationen mit MC3D die Grundlage. Der
Fokus liegt auf der Kontinuumsemission des Staubs in der Scheibe. Fiir die Staubkorner in
der protoplanetaren Scheibe werden Radien zwischen a,;, = 0.005 um und @y, = 0.25 ym
angenommen. Die Korngrofienverteilung erfolgt geméfi der Gleichung 2.1-G20. Fiir die
vorliegenden Scheibenmodelle ergibt sich hieraus eine maximale Stokeszahl von St ~ 10~*
und somit eine perfekte Kopplung selbst der grofiten berticksichtigten Staubkérner an die
Gasbewegung. So kann die Staubverteilung durch die Multiplikation der Dichteverteilung
des Gases in der protoplanetaren Scheibe mit dem fiir das jeweilige Modell geltenden
Staub-zu-Gasmasse-Verhéltnis 7 (siehe Gleichung 2.1-G14) beschrieben werden.

Entsprechend des Vorgehens im Abschnitt 3.2.1.2 werden die auf einen Winkelausschnitt
um die Mittelebene der protoplanetaren Scheibe beschrankten Magneto-Hydrodynamiksi-
mulationen fiir den Strahlungstransport in einen vollstdndigen, sphérischen Modellraum
gleicher Auflésung eingebettet. Das Staubmaterial besteht aus der im Abschnitt 2.1.2
eingefiihrten Mischung. Die Dichte dieses Materials ist 2.7 &/cm3. Es werden die Tempe-
raturverteilungen fiir beide Scheibenmodelle und hieraus thermische Reemissionskarten
berechnet. Die Objektorientierung ist in Draufsicht gewahlt und es werden die folgenden,
durch Beispielobjekte motivierten, Entfernungen zum Beobachter angenommen: 75 pc

0.6
A=1.3 mm 15 A=1.3 mm

— 0.5 —
50 2 s0 I3
Lk 0.4 |5
=) 0 =5 P
= 0 g = o 03 3
o 6 S « 5
2 0.2 ?,
-50 3 -50 3
3 & 01 I

—50 0 50 0 50 0 50 0.0

R [AE] R [AE]

Abbildung 6.4-A1: Ergebnis der Strahlungstransport-Simulationen der thermischen
Staubreemission auf der Grundlage der ausgewéhlten Magneto-Hydrodynamiksimulatio-
nen D2G_e-4 (links) und D2G_e-2 (rechts) bei einer Referenzwellenlédnge von 1.3 mm. Die
Farbskala ist in Wurzeldarstellung gewahlt. Das Modell D2G_e-4 (links) zeigt deutliche
Turbulenz in der Scheibe. Das Modell D2G_e-2 (rechts) zeigt an der selben Stelle, an
der sich die Liicke in der Dichteverteilung der Scheibe befindet, eine radialsymmetrische
Verdunkelung. Der Vortex, der in der Dichteverteilung (vgl. Abbildung 6.3-A2) zu er-
kennen ist, ist nicht mehr zu lokalisieren. Die Reemissionskarten zeigen ein Objekt in
100 pc Entfernung.
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(z. B.: V4046 Sgr & TW Hya, Rodriguez u.a. 2010 & Schegerer u. a. 2006), 100 pc (z. B.
CQ Tau, Guilloteau u.a. 2011), 120 pc (z. B. Oph IRS 48, van der Marel u.a. 2013) und
140 pc (z. B. HD 169142, Honda u.a. 2012).

Die Abbildung 6.4-A1 zeigt beispielhaft eine Reemissionskarte fiir jedes der beiden Modelle
bei einer Wellenlédnge von 1.3 mm in einer Entfernung von 100 pc. Die wesentliche Struktur
der zugehorigen Scheibendichteverteilungen bleibt in den thermischen Reemissionskarten
erhalten, so dass fiir das Modell D2G_e-4 eine hochgradig turbulente Scheibe (siehe Abb.:
6.4-A1, links) und fiir das Modell D2G_e-2 eine radialsymmetrische Liicke (siehe Abb.:
6.4-A1, rechts) zu erkennen sind. Der Vortex lésst sich hier nicht lokalisieren. Die Dichte-
erh6hung durch den Vortex ist zu gering, um in den Reemissionskarten ein ausreichendes
Kontrastverhaltnis zu erzeugen. Damit steht dieses Ergebnis nicht im Widerspruch zur
Studie von Wolf und Klahr (2002), die deutlich ausgedehntere Vortizes untersuchten und
die Beobachtbarkeit mit ALMA vorhersagt.

Zusatzlich werden Streukarten bei einer Referenzwellenldnge von 2.2 ym simuliert. Ein
Beispiel ist fiir eine Entfernung von 100 pc in der Abbildung 6.4-A2 gezeigt. Im Streulicht
gibt es keine Anzeichen fiir grofiskalige Strukturen in der Scheibe. Der Grund ist die
Photosphare der protoplanetaren Scheibe, die in beiden Fallen keine Strukturen zeigt. Ob-
gleich die Strukturen in dem vorliegenden Fall nicht durch einen Planeten erzeugt werden,
ist dieser Fall identisch mit den Untersuchungen im Abschnitt 3.3. Auch hier wird die
Sternstrahlung an Staubpartikeln in Schichten der Dichterverteilung der protoplanetaren
Scheibe gestreut, die sich anders verhalten als die Mittelebene der Scheibe.

ohne direktes Sternenlicht Abbildung 6.4-A2: Beispielhaf-
te Streulichtkarte bei einer Refe-
renzwellenlange von 2.2 ym und
einer Entfernung von 100 pc fiir
das Magneto-Hydrodynamikmo-
K dell D2G_e-2. Die Farbskala ist
in Darstellung der vierten Wur-
zel gewahlt. Obgleich die Dich-
testruktur der Scheibe deutli-
che Strukturen besitzt, ist keine
Struktur in der Streukarte zu er-
kennen. Dieses Ergebnis ist iden-
tisch mit den Ergebnissen aus
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6.4.2 Simulierte ALMA-Beobachtungen

Anhand der thermischen Reemissionskarten werden Beobachtungen mit ALMA simuliert.
Die Wellenlangenauswahl dieser simulierten ALMA-Beobachtungen ist in Tabelle 6.4-T'1
zusammengefasst. Es werden thermisches und Phasenrauschen beriicksichtigt. Die hierzu
noétigen Parameter sind ebenfalls in der Tabelle 6.4-T'1 enthalten. Die Bandbreite einer
jeden Beobachtung ist 7.5 GHz und die Beobachtungsdauer wird auf 3h festgelegt. Es
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werden Beobachtungen fiir verschiedene Aufstellungen der ALMA-Antennen simuliert, wobei
die maximale Basislinie mindestens so grofl gewédhlt wird, dass die Liicke in der Scheiben-
dichteverteilung des Modells D2G_e-2 aufgelost werden kann. Diese Kriterium basiert auf
den Erfahrungen aus Kapitel 3. Minimal ergibt sich fiir eine Wellenldange von 441 pym und
eine Entfernung von 100 pc aus dem Rayleigh-Kriterium (vgl. Gleichung 2.7-G2) somit
eine Basislinie von 2.3 km. Nach oben ist die Beobachtbarkeit durch die Sensitivitat des
Beobachtungsinstruments begrenzt. Aus dem so definierten Bereich wird diejenige Aufbau-
option von ALMA gewahlt, die ein maximales Signal-zu-Rausch-Verhéltnis garantiert. Neben
der Referenzposition des Himmelsorts des Butterfly Stars (IRAS 0430242247, v = 04h33m,
0 = +22°53', J2000) wird auch der Einfluss der Objektdeklination néher untersucht. Hierfur
werden die Werte 9/1° € {—23, —13, —3, +7, +17, +27} ausgewahlt. Definiert durch die
Beobachtungswellenlédnge, den Wassergehalt der Atmosphére, die Beobachtungszeit, die
Objektposition und die Aufstellung der ALMA-Antennen wird mit dem ALMA Sensitivity
Calculator das Rauschen o fiir jede simulierte Beobachtung berechnet.

Tabelle 6.4-T1: Ausgewahlte Wellenlédngen fiir die simulierten ALMA-Beobachtungen.

ALMA Band A [pm] v [GHz] PWV [mm]

9 441 679 0.472 £ 0.100
7 871 344 0.658 £ 0.125
6 1303 230 1.262 £ 0.150

6.4.3 Verwendete Analyseverfahren

Die simulierten ALMA-Beobachtungen werden mit dem Ziel untersucht, die Liicke in der
Scheibendichteverteilung des Modells D2G_e-2 und die turbulente Struktur des Modells
D2G_e-4 zu detektieren, um beide Modellvarianten auf der Grundlage von Beobachtungen
unterscheiden zu konnen. Fiir die Detektion der Liicke im Modell D2G_e-2 wird das im
Abschnitt 3.2.1.3 beschriebene Verfahren angewendet. Die Turbulenzen im Modell D2G_e-4
sind zu unregelmafig, um auf eine ahnliche Weise maschinell identifiziert zu werden. Mit
etwa 25 Modellen besitzt die Datenbank allerdings eine Grofle, die manuell untersucht
werden kann.

6.4.4 Detektierbarkeit von Liicken in der Scheibendichtestruktur mit
ALMA

Zunachst wird der Fall der Detektierbarkeit der Liicke im Modell D2G_e-2 untersucht.
Fiir eine Entfernung von 75 pc zeigt die Abbildung 6.4-A3 (rechts) die simulierten ALMA-
Beobachtungen zu diesem Modell. Zu jeder Beobachtung sind das zugehorige raumliche
Auflésungsvermégen, die verwendete maximale Basislinie By, und das Rauschen o gezeigt.
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Abbildung 6.4-A3: Simulierte ALMA-Beobachtungen auf der Grundlage von Strahlungs-
transport-Simulationen der thermischen Staubreemission der beiden Magneto-Hydrody-
namikmodell D2G_e-4 (links) und D2G_e-2 (rechts) bei den Wellenlédngen 441 pm, 871 pum
und 1.3 mm. Es wird eine Entfernung von 75 pc angenommen. Die maximale Basislinie,
das zugehorige Auflosungelement und das Rauschen sind in jedem Einzelbild enthalten.
Die Ergebnisse der linken Spalte sind zur einfacheren Darstellung mit dem Faktor 100
skaliert. Obwohl die Reemissionskarten der Simulation D2G_e-4 (vgl. Abbildung 6.4-A1)
noch deutliche Anzeichen fiir Turbulenz in der Scheibe gezeigt haben, ist ALMA nicht
in der Lage, diese zu beobachten. Fiir das Modell D2G_e-2 kann die Liicke bei allen
ausgewahlten Wellenldangen detektiert werden.

Alle betrachteten Kombinationen von Wellenlénge und maximaler Basislinie sind in der
Lage, die Liicke in der Scheibe aufzufinden. Sie befindet sich an der selben Stelle wie
die Liicke in der Scheibendichteverteilung und in den thermischen Reemissionskarten.
Um eine quantitative Aussage tiber die Detektierbarkeit der Liicke machen zu kénnen,
wird entsprechend der Analysemethode aus Abschnitt 3.2.1.3 das maximale Signal der
auflerhalb der Liicke liegenden Scheibe im azimutal-gemittelten, radialen Helligkeitsprofil
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Tabelle 6.4-T2: Signifikanz der Liickendetektion mit der Himmelsposition des Butterfly
Stars als Referenz (o = 04h33m, 6 = +22°53', J2000).

A [pm] | 75pe 100pe 120pc 140 pe
441 500 390 2.60 220
871 11.70 6.40 4.20 4.20
1303 770 480 3.30 2.40

Tabelle 6.4-T3: Signifikanz der Liickendetektion der simulierten ALMA-Beobachtungen
fiir ein Objekt in 100 pc Entfernung und einer Wellenléange von 871 um. Es werden die
Aufbaukonfigurationen der ALMA-Antennen verwendet, welche die maximale Signifikanz
garantieren. Fiir jede untersuchte Deklination wird zusatzlich der Winkel v zwischen
Objekt und Horizont, die verwendete maximale Basislinie B, und das zugehorige
Auflésungselement angegeben.

o v Signifikanz Auflésungselement By, [km]
—23° 90° 5.90 0.09" x 0.08" 2.7
—13° 80° 5.30 0.09” x 0.08” 2.7
—3°  70° 4.20 0.09” x 0.09” 2.7
+7°  60° 5.30 0.10” x 0.09” 3.1
+17° 50° 4.50 0.09” x 0.08” 3.1
+27° 40° 410 0.11” x 0.08” 3.1

mit dem minimalen Signal aus dem Liickenzentrum verglichen. Die Differenz wird dann in
Einheiten des Rauschens der zugrundeliegenden Beobachtungssimulation ausgedriickt. Das
Ergebnis wird als Signifikanz der Liickendetektion bezeichnet. Zusammenfassend enthalt
die Tabelle 6.4-T2 alle so gewonnen Ergebnisse. Die Signifikanz der Liickendetektionen
nimmt auf Grund der geometrischen Verdiinnung des Strahlungsfelds mit wachsendem
Abstand zum Beobachter ab. Dass dies nicht vollstandig mit dem quadratischen Abstand
des Objekts geschieht, liegt an der ebenfalls erforderlichen Anderung des Aufbaus der
ALMA-Antennenanordnung.

Es fallt auf, dass besonders die Wellenlange 871 pym fiir Beobachtungen, deren Ziel die
Detektion einer Liicke in der Scheibe ist, geeignet ist. In diesem Wellenlangenbereich
kommen einige Vorteile zusammen. Technisch gesehen iibertrifft der verwendete Detektor
die Anforderungen seiner Ausschreibung (Mahieu u.a., 2012). Weiterhin ist die Erdat-
mosphére bei A = 871 um sehr transparent und es gibt nur eine geringe Abschwéchung
und Storung des beobachteten Signals. Bei Wellenldngen im Bereich von 441 pm hingegen,
ist der Einfluss von thermischen und Phasenrauschen deutlich groer (siehe Abbildung
2.7-A2, S.: 25). Im Vergleich zu einer Wellenlénge von 1.3 mm, bei der die Atmosphére
noch durchléssiger ist, ist bei 871 ym zudem der Objektfluss F\ etwas grofler. Ebenso
wird bei A = 871 um entsprechend des Rayleigh-Kriteriums (siehe Gleichung 2.7-G2) das
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gleiche Auflésungsvermdogen wie im Falle von A = 1.3 mm schon bei etwa halb so grofien
maximalen Basislinien erreicht.

Die Storung und Abschwéchung des Signals durch den Wasserdampf in der Erdatmosphé-
re ist insbesondere von der Strecke abhéngig, welche die Strahlung in der Atmosphére
zuriicklegen muss. Das heifit auch, dass die Objektposition am Himmel einen Einfluss
auf die Signifikanz der Liickendetektion besitzt. Die Ergebnisse sind in Tabelle 6.4-T3
zusammengefasst. Es wird sowohl der Winkel v zwischen Horizont und Objekt am Ort von
ALMA als auch die Deklination des Objekts angegeben. Es zeigt sich, dass Beobachtungen
mit dem Ziel, Liicken zu detektieren, bei Objekten mit v > 40° ohne Weiteres durchgefiihrt
werden konnen. Das entspricht einer Deklination von § < 427°. Allerdings muss beachtet
werden, dass groflere Basislinien fiir Deklinationen von 6 > +7° (entspricht v < 60°)
gewahlt werden miissen, um vergleichbares rdumliches Auflésungsvermégen wie im Bereich
von Deklinationen von § < +7° zu erhalten.

Im Vergleich zum Kapitel 3 bleibt allerdings die Frage nach der Unterscheidbarkeit von
Liicken, die ein Resultat von Magnetfeld-Scheibe- oder von Planet-Scheibe-Wechselwirkung
sind. Hierzu stellt die Abbildung 6.4-A4 zwei azimutal-gemittelte, radiale Helligkeitsprofile
gegeniiber, die jeweils einem dieser Félle entsprechen. Die Bewertung dieses Ergebnis-
ses ist, dass eine Unterscheidung nur anhand dieser (simulierten) Beobachtungen nicht
moglich ist. Einen Ausweg bietet die Kombination von ALMA-Beobachtungen mit weiteren
Beobachtungen in anderen Wellenlangenbereichen. Allerdings reicht es nicht aus, dass in
diesen ebenfalls eine Liicke an vergleichbarer Position in der Scheibe detektiert wird. Zur
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Abbildung 6.4-A4: Vergleich des azimutal-gemittelten, radialen Helligkeitsprofils (rot)
einer simulierten ALMA-Beobachtung des Modells D2G_e-2 mit dem azimutal-gemittelten,
radialen Helligkeitsprofil (schwarz gestrichelt) einer simulierten ALMA-Beobachtung einer
protoplanetaren Scheibe, in der ein Planet (Planeten-zu-Sternmasse-Verhéltnis ¢ = 0.001)
eine Liicke geoffnet hat (vgl. Kapitel 3), bei einer Wellenlédnge von 1.3 mm und einer
Entfernung des Objekts von 75 pc. Der Vergleich zeigt, dass es anhand des Profils nicht
moglich ist, beide Ursachen zu unterscheiden. Die blaue Linie ist eine Hilfslinie, die den
Wert des Flussdichtemaximums der dufleren Scheibe annimmt. Die gepunktete Linie gibt
die 100 Detektionsgrenze an.
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Unterscheidung ist eine Detektion des direkten Planetensignals an einer Position innerhalb
der Liicke nétig (vgl. auch Abschnitte 4.2 und 4.4). Insgesamt zeigt sich, dass ALMA die
Liicke im Modell D2G_e-2 beobachten kann.

6.4.5 Turbulenz und thermische Staubreemission

Auch fiir das Modell D2G_e-4 ist es moglich, die Kontinuumsstrahlung der protoplanetaren
Scheibe mit ALMA zu detektieren. Die zugehorigen simulierten Beobachtungen sind in
Abbildung 6.4-A3 (links) gezeigt. Auf Grund der durch die Wahl des Staub-zu-Gasmasse-
Verhéltnisses im Vergleich zu Modell D2G_e-2 um einen Faktor 100 geringeren Staubmasse
ist der Objektfluss im (sub)mm Bereich ebenfalls um etwa einen Faktor 100 geringer'®.
Es ergibt sich, dass keine turbulenten Strukturen in diesem Modell von ALMA detektiert
werden konnen und die Scheibe wie eine ungestorte (laminare) Scheibe wirkt. Dies liegt
zum einen am geringen Objektfluss, aber auch an der Grole der Turbulenzstrukturen. Aus
dieser Untersuchung und den Erfahrungen der vorangehenden Kapitel muss eine lokale
Variation der Dichtestruktur mindestens 10% der Umgebungsdichte betragen und auf einer
Flache von mindestens 0.015” x 0.015” stattfinden, um mit ALMA detektiert zu werden.
Insgesamt ist eine Unterscheidung der Modelle D2G_e-2 und D2G_e-4 in Beobachtungen
nur durch die Liicke moglich.

6.4.6 Verbreiterung von Spektrallinien durch Turbulenz

Allerdings bietet die Spektrallinienemission des Gases in der protoplanetaren Scheibe
fiir den Fall des Modells D2G_e-4 einen Ausweg, um die Turbulenz dennoch zu untersu-
chen. Beobachtungen von Spektrallinien in verschiedenen protoplanetaren Scheiben mit
(sub)mm Interferometern der Vor-ALMA Generation haben Linienprofile ®; ; fiir Rotations-
iibergénge von verschiedenen Molekiilen J = ¢ — j gefunden, die durch die Dominanz der
Dopplerverbreiterung in guter Naherung gaufiférmig sind:

c A (v—v;)?
VTov; P V2 V7,

Hierbei beschreibt v; ; die Frequenz des Ubergangs. Bei typischen Temperaturen in der
Mittelebene einer protoplanetaren Scheibe von Ty = 20 K (z. B.: Beckwith u.a., 1990;
Andrews und Williams, 2007b) kann die Linienbreite allerdings nicht allein durch die
thermische Geschwindigkeit der Molekiile (Brown’sche Molekularbewegung)

(I)i’j(l/) = (64—G1)

2kgT
== (6.4-G2)
Mol

2
Utherm

begriindet werden (z. B.: Guilloteau und Dutrey, 1998; Dartois u. a., 2003; Qi u. a., 2004;
Piétu u. a., 2007; Guilloteau u. a., 2012). Es fehlt meistens eine Geschwindigkeitskomponente

18Fine Abschitzung iiber den Zusammenhang zwischen Objektfluss und Objektmasse fiir optisch dicke
Systeme ist in Ruge (2012) und Ruge u.a. (2013) beschrieben.
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Wahrscheinlichkeitsdichte

Abbildung 6.4-A5: Histogramm des Betrags der vertikalen Geschwindigkeitskomponente
im Magneto-Hydrodynamikmodell D2G_e-4. Die Verteilung folgt in guter Néherung
einer logarithmischen Normalverteilung mit der Standardabweichung von 127.07 m/s.
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Abbildung 6.4-A6: Farbkodierte Darstellung der azimutal-gemittelten, in vertikaler und
radialer Richtung aufgelosten, vertikalen Geschwindigkeitskomponente der Magneto-
Hydrodynamiksimulation D2G_e-2. In den oberen Lagen der Scheibe werden deutlich
hohere Geschwindigkeiten erreicht als in der Mittelebene. Die eingezeichneten Kontur-
linien geben den Ort des Erreichens einer optischen Tiefe von 7, = 1 fiir verschiedene
Gasopazititen rcas/em? =1 € {0.1, 1,10, 100} in vertikaler Richtung, entlang der durch
das skizzierte Auge festgelegten Sichtachse, an.
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in der Groenordnung von etwa vy ~ 100m/s (Piétu u. a., 2007; Hughes u.a., 2011), so

dass sich
v =/ em + V2 (6.4-G3)

ergibt. Eine von den Autoren vorgeschlagene Hypothese fiir den Ursprung dieser Kom-
ponente sind raumlich nicht aufgeloste Turbulenzen in der Gasverteilung. Die Turbulenz
manifestiert sich dabei als auf den Beobachter zu oder von diesem weg stromendes Gasele-
ment. Uber den Dopplereffekt verdndert sich fiir dieses Gaselement die Position der Linie
im Spektrum. Das vielfache Auftreten dieses Effekts innerhalb eines raumlichen Auflo-
sungselements des Beobachtungsinstruments sorgt dann fiir das verbreiterte Linienprofil in
den Messungen. Besonders typisch ist die Beobachtung des Rotationstibergangs J =2 — 1
des CO-Molekiils und seiner Isotopologen bei einer Wellenlénge von etwa 1.3 mm (z. B.
Guilloteau u. a., 2012).

Fir das vorliegende Modell D2G_e-4 kann der Einfluss der turbulenten Geschwindigkeits-
komponente v, direkt aus den Simulationsdaten abgelesen werden. Hierzu wird fir die
protoplanetare Scheibe in Draufsicht die Komponente des Geschwindigkeitsfelds entlang
der Sichtlinie v, betrachtet. Der Betrag dieser Komponente |v,| aus jeder Zelle des Simula-
tionsgitters wird dann in ein Histogramm (siehe Abbildung 6.4-A5) eingetragen, wobei
die Skala der Abszisse logarithmisch unterteilt ist. Die Verteilung der Geschwindigkeits-
komponenten folgt in guter Naherung einer logarithmischen Normalverteilung mit der
Halbwertsbreite Av, ~ 127 m/s und dem Mittelwert der Verteilung von v, von v, = 0.0 m/s.
Diese Art der Verteilung kann auf Grund der Ahnlichkeit der zugrundeliegenden Prozesse
mit der Brown’schen Molekularbewegung erklért werden (Kritsuk u.a., 2011a,b).

Somit steht das Modell D2G_e-4 im Einklang mit bereits durchgefithrten Beobachtungen
und bestatigt die Hypothese, dass Turbulenz in der Lage ist, die gefundenen Profile der
Spektrallinien zu verursachen. Eine Untersuchung, ob die Turbulenzphanomene mit Spek-
trallinienbeobachtungen von ALMA auch raumlich aufgelost werden konnen, wird derzeit
von Florian Ober (Universitat Kiel) durchgefiihrt.

Die Vielzahl an bereits gefundenen Molekiilverbindungen in protoplanetaren Scheiben
bietet zusatzlich einen weiteren Vorteil. Durch die unterschiedlichen Haufigkeiten von
Verbindungen und den ebenso unterschiedlichen optischen Eigenschaften der Molekiillinien
ergeben sich unter der Annahme einer homogenen Gasmischung in der protoplanetaren
Scheibe auch unterschiedliche optische Tiefen. Damit ist es von der ausgewéahlten Spek-
trallinie abhéngig, welche Schicht und Region der protoplanetaren Scheibe beobachtet
wird (Semenov u. a., 2008). In jeder dieser Schichten ist der Einfluss von Stérungen und
Turbulenz wiederum unterschiedlich (Bruderer u.a., 2012). Die Abbildung 6.4-A6 gibt
darum die azimutal-gemittelte, in vertikaler und radialer Richtung aufgeloste Geschwin-
digkeitskomponente v, des Modells D2G_e-2 wieder. Vor allem in den oberen Schichten
der protoplanetaren Scheibe sind die Werte der vertikalen Geschwindigkeitskomponente
mit tber 100.0 m/s sehr hoch, wiahrend um die Mittelebene der Scheibe lediglich Werte um
die 15m/s erreicht werden. Die eingezeichneten Linien spiegeln wider, welche Schicht bei
welcher Opazitit der Gaslinie beobachtet wird. Hierzu wird fiir jeden Radius R untersucht,
fiir welche Hohe z die Gleichung

1=, Clg: 2:5-G8 / Kol pd2’ (6.4-G4)

erfiilllt ist. In diesem Fall setzt sich ko als Produkt aus der Opazitat der Linie Ry
und dessen relativer Haufigkeit im homogenen Gasgemisch X zusammen. Fir Werte
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oberhalb von kyo = 1Ocm2/g konnen die oberen Schichten des Modell D2G_e-2, die
stark von Turbulenz beeinflusst sind, beobachtet werden. Fiir kleinere Opazitéiten ist
die protoplanetare Scheibe optisch diinn und vor allem die Mittelebene kann untersucht
werden.

6.5 Einfluss von groBen Staubkornern

Der néachste Schritt in der vorliegenden Untersuchung nimmt Staubkorner in den Fokus,
deren Radius deutlich grofler als die bisher betrachteten 0.25 pym ist. Diese Staubkérner
sind in zweierlei Hinsicht interessant. Zum einen kann ihre thermische Abstrahlung im
(sub)mm Bereich dominant sein. Weiterhin ist ihre Kopplung an die Gasbewegung der
protoplanetaren Scheibe nur noch schwach, so dass sich eine Staubdichteverteilung ergibt,
die deutliche Unterschiede zur Gasverteilung besitzt. Im Fokus dieser Betrachtung steht
das Scheibenmodell D2G_e-2 zu zwei verschiedenen Simulationszeitpunkten, die jeweils
einen von insgesamt zwei charakteristischen Zustanden der Dichteverteilung der Modelle
zeigen.

6.5.1 Staubdichteverteilung

Um die Unterschiede zwischen der Gasdichteverteilung und der Verteilung der gréfleren
Staubkorner im Detail zu untersuchen, werden zunéachst zehn reprisentative Staubkorn-
groBen ausgewahlt. Diese Staubkérner, die der Einfachheit halber im Folgenden als grofier
Staub bezeichnet werden, sind sphérisch, kompakt und homogen. Die untersuchten Teil-
chenradien sind: 50 pm, 90 pm, 162 pm, 292 pm, 527 pm, 949 pm, 1.7 mm, 3.1 mm, 5.5 mm
und 10 mm. Mit Hilfe der im Abschnitt 2.1.2 vorgestellten Gleichungen 2.1-G17 lasst sich
die Bewegung eines einzelnen Staubteilchens mit dem vorgegebenen Radius ay innerhalb
der Gasdichteverteilung der protoplanetaren Scheibe beschreiben. Diese Berechnung wird
fiir die zehn reprasentativen Teilchengrofien und 50 000 Teilchen pro Gréfie von Mario Flock
(CEA, Paris) numerisch durchgefithrt. Die Berechnung der Partikelposition erfolgt iiber
eine Lagrange-Methode. Die Teilchen, die dem Stern zu nah kommen, werden akkretiert
und aus dem Modellraum entfernt. Dies gilt ebenso, wenn ein Teilchen den Modellraum
verlasst (max. Entfernung zum Stern > 100 AE). Da beim Verlust eines Teilchens kein
neues in den Modellraum eingebracht wird, verringert sich so die Gesamtteilchenanzahl
stetig.

Anfangs werden die Teilchen stochastisch im Modellraum gleichverteilt. Schon nach weni-
gen Umlaufen der Scheibe beginnen diese sich in bestimmten Regionen der protoplanetaren
Scheibe zu konzentrieren. Nach 150 Umlaufen des Scheibeninnenrands (ein Umlauf ent-
spricht 126 Jahren, insgesamt also 18900 Jahre; siehe Abbildung 6.5-A1, links) haben
sich die Teilchen in einer Ringstruktur angeordnet. Die Lage der Ringe stimmt mit einem
lokalen Gasdichtemaximum auflerhalb der Liicke iiberein (siehe Abbildung 6.5-A2; vgl.
Dzyurkevich u.a. 2010). Innerhalb der magnetisch inaktiven Zone sind die groflen Staub-
teilchen zur Mittelebene sedimentiert (sieche Abbildung 6.5-A2). Beim Ubergang in den
magnetisch aktiven Bereich der Scheibe (Radien > 40AE) werden vor allem die Teilchen
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Abbildung 6.5-A1: Abbildung der Teilchenpositionen von vier verschiedenen, ausgewahl-
ten Teilchengrofen im Modell D2G_e-2 nach 150 Umlaufen des inneren Scheibenrands
(links) und nach 600 Umldufen (rechts). Nur jedes zehnte Teilchen ist in der Abbildung
dargestellt. Die Partikelgrofe ist farbkodiert und in der Legende in Millimetern angege-
ben. Im linken Bild haben sich die Teilchen in Ringstrukturen angeordnet. Im rechten
Bild konzentrieren sich die Partikel im Zentrum eines Vortex am linken Bildrand, der
zu diesem Zeitpunkt in der Scheibe existiert. Die Teilchen mit dem Radius 0.05 mm
koppeln noch relativ stark an die Gasbewegung und verhalten sich deshalb anders als
die GroBeren. Im linken Teil werden sie effizient in der gesamten Scheibe verteilt und im
Rechten bleiben sie trotz der Prasenz des Vortex in einer ringférmigen Struktur.

mit einem Radius von 50 ym effizient vertikal durch die protoplanetare Scheibe gemischt.
Dies geschieht in etwa bis zu einer Hohe, die der Skalenhohe (#(r)/» = 0.1) der Scheibe
entspricht.

Bildet sich in der Scheibe ein Vortex, wie es zum Beispiel nach 600 Umlaufen des Schei-
beninnenrands (entspricht 75600 Jahren) der Fall ist (siche Abbildung 6.5-A1, rechts),
zerstort dieser die Ringstruktur des Staubs und konzertriert die groflen Staubpartikel.
Dabei separieren sich die Staubkorngrofien. Je grofler der Radius eines Staubkorns ist,
desto néher befindet sich dieses am Zentrum des Vortex. Dieses Phanomen ist auch durch
Meheut u.a. (2012) mit dhnlichem Ergebnis untersucht worden. Der Vortex bleibt fiir
einige 10 000 Jahre stabil. Nach seiner Auflésung kehrt die protoplanetare Scheibe zu einem
Zustand zuriick, der demjenigen des Modells nach 150 Umléufen des Scheibeninnenrands
entspricht (siehe Abbildung 6.5-A1, links).

Insgesamt alterniert das Scheibenmodell periodisch zwischen beiden Zusténden. Die Dauer
einer Periode belduft sich auf etwa 40000 Jahre. Die in der Abbildung 6.5-A1 gezeigten
Zeitschritte der Simulation werden ausgewéhlt und im Folgenden fiir die Strahlungstrans-
port-Simulationen verwendet.

Zum jetzigen Zeitpunkt vernachléssigt das verwendete Modell die Reaktion des Staubs
auf seine lokale Verdichtung zum Beispiel im Vortexzentrum. Diese Verdichtung kann
beispielsweise zu Staubkornwachstum oder zur Entstehung von Planetesimalen beitragen
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(Birnstiel u.a., 2011; Testi u.a., 2014). Ebenso berticksichtigen die Modelle derzeit keine
Riickreaktion des grofien Staubs auf die Gaskomponente der protoplanetaren Scheibe.
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Abbildung 6.5-A2: Abbildung der azimutal-gemittelten, vertikalen Teilchenpositionen
der vier in Abbildung 6.5-A1 gezeigten Teilchengréfen fir die Simulation der Scheibe nach
150 Umlaufen des Innenrands. Die Partikel mit dem Radius 50 um werden effizient in die
oberen Schichten der Scheibe gemischt, wéhrend die grofleren Partikel um die Mittelebene
konzentriert sind. Das Oberflichendichteprofil der Gaskomponente der Scheibe nach
150 Umlaufen des Innenrands ist als durchgezogene, schwarze Linie, dasjenige nach 600
Umléufen des Innenrands als gestrichelte, schwarze Linie eingezeichnet. Fiir diese gilt
die Achsenbeschriftung am rechten Bildrand.

6.5.2 Weitere Staubarten im Strahlungstransport

Fiir die Durchfithrung des Strahlungstransports besteht die Staubverteilung der proto-
planetaren Scheibe aus zwei Komponenten. Zum einen weiterhin aus den kompakten,
spharischen Staubpartikeln mit Radien zwischen a,;, = 0.005 pm und @y, = 0.25 pm, die
vollstandig an die Gasbewegung gekoppelt sind. Ihre Verteilung lasst sich, wie im Abschnitt
6.4.1 bereits vorgestellt, direkt aus der Gasdichteverteilung ableiten. Diese Komponente
wird als kleiner Staub bezeichnet.

Die zweite Komponente ist der groBe Staub. Ahnlich zu den im Abschnitt 5.2.1 beschriebe-
nen Dichteverteilungen zur Untersuchung von Binarsystem-Scheibe-Wechselwirkung muss
die Position eines jeden Partikels des groflen Staubs in das Simulationsgitter eingelesen
werden, um die Staubdichteverteilungen fiir den gitterbasierten Strahlungstransport nutz-
bar zu machen. Dabei wird angenommen, dass ein simuliertes Testpartikel eine bestimmte
Anzahl N ; an realen Staubpartikeln reprasentiert. Zur Berechnung von Nj wird zunéchst
angenommen, dass auch der grofle Staub bei der Initialisierung der Korngrofenverteilung
der protoplanetaren Scheibe dn(a) o< a?da (vgl. Gleichung 2.1-G20) folgt, wobei ¢ = —3.5
ist. Weiterhin wird angenommen, dass die gesamte, initiale Staubmasse der Scheibe 1%
der Gasmasse entspricht und sich aus der Masse des kleinen Staubs My, und der des
grofien Staubs Mg, zusammensetzt. Auf Grund der zur numerischen Berechnung notigen
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Diskretisierung des Radiusses des kleinen Staubs in 1000 Schritte ergibt sich My, als:

4 1000
My = 37 Puia > a} - N(a), (6.5-G1)
=1

wobei N(a;) die Anzahl aller Kérner mit dem Radius a; ist. Diese Anzahl wird im Folgenden
mit Hilfe des Bezugswerts Ny, iiber:

N(a:) :Nmax-< i >_q+1 (6.5-G2)

amax

dargestellt. Fiir die Masse des grofien Staubs ergibt sich in dhnlicher Weise:

4 10
M, = gﬂ' PMat Z a? - N(aj). (6.5-G3)
j

=1
Insgesamt ergibt sich so:

A N, (100 10
0.01 MGas = Mspaub = Mg + Mg = =7 prtar——— | a; !+ Za;%_q . (6.5-G4)

3 max \ =1 j=1

Nax, und somit auch jedes N(a;) und N(a;), kann durch Umstellen der Gleichung 6.5-G4
aufgefunden werden. Die ausganglich benétigte Grofie V; ergibt sich durch:
Nj _ N (aj)'
50 000

(6.5-G5)

Durch die Definition von Nj auf der Grundlage der initial simulierten 50 000 Teilchen pro
simulierter Teilchengrofle ist sichergestellt, dass sich die Gesamtanzahl dieser Staubteilchen
verringert, wenn eines der Testpartikel den Simulationsraum verlasst. Fiir die Simulation
des Strahlungstransports wird eine Staubdichteverteilung pucap verwendet, die eine Super-
position der Verteilung der kleinen Staubteilchen py und jeder Verteilung einer einzelnen
Korngrofle des grofien Staubs p; ist. Die optischen Eigenschaften des Staubs werden mit
MieX (Wolf und Voshchinnikov, 2004) fiir die im Abschnitt 2.1.2 eingefiithrte Staubmate-
rialmischung berechnet. Fiir den kleinen Staub geschieht dies fiir die Korngréfenverteilung
und fiir den grofien Staub jeweils fiir ein einzelnes Korn fester Grofle.

Die Strahlungstransport-Simulationen verfolgen das Ziel, die Temperaturverteilung der
protoplanetaren Scheibe zu bestimmen und daraus thermische Reemissionskarten fiir die
Wellenlangenauswahl 441 pym, 871 gm, 1.3 mm und 2.0 mm zu berechnen. Diese Auswahl
nutzt die atmosphérischen Fenster von ALMA optimal aus. Es wird ein Objekt in Draufsicht
und in einer Entfernung von 140 pc angenommen. Die Entfernungswahl ist dabei durch
die mittlere Entfernung der Sternentstehungsregion im Taurus-Auriga Molekiilwolken-
Komplex motiviert (Kenyon u.a., 1994). Die resultierenden Reemissionskarten sind in der
Abbildung 6.5-A3 fiir die beiden ausgewahlten Zeitschritte dargestellt.

Fiir eine Referenzwellenlange von 1.3 mm erhoht sich der Gesamtreemissionsfluss der
protoplanetaren Scheibe zu beiden Zeitschritten durch das Hinzufiigen des groflien Staubs
um einen Faktor von etwa 1.5. Der Grund hierfiir ist das Produkt aus dem Emissionsquer-
schnitt Cey(A) und der Teilchenanzahl. Wahrend der Extinktionsquerschnitt des grofen
Staubs um mehrere Groflenordnungen grofler ist als der des Kleinen, sind die grofien
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Abbildung 6.5-A3: Gezeigt sind ideale thermische Reemissionskarten des Magneto-
Hydrodynamikmodells D2G_e-2 nach 150 Umléufen des inneren Scheibenrands (linke
Spalte) und nach 600 Umldufen (rechte Spalte). Die angenommene Entfernung betrégt
140 pc. In jeder Zeile ist eine andere Wellenlénge gezeigt. Die Flussdichte ist farbskaliert
und in Wurzeldarstellung gezeigt. In der linken Abbildung zeigt sich mit wachsender
Wellenlénge die durch den grofien Staub verursachte Ringstruktur immer deutlicher.
Im rechten Bild wird der Vortex durch die Konzentration von groflien Staubkérnern in
seinem Zentrum sichtbar.
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Staubteilchen entsprechend der Korngrofienverteilung (vgl. Gleichung 2.1-G20) auch um
mehrere Groflenordnungen seltener als die Kleinen. Im vom Streulicht des Sterns domi-
nierten Wellenlangenbereich des nahen und mittleren Infrarots hat der groie Staub keine
Auswirkung auf die testweise simulierten Streulichtkarten bei 2.2 um, da sich die grofien
Staubpartikel hochstens um eine Skalenhéhe von der Mittelebene der Scheibe entfernen
(siehe Abbildung 6.5-A2) und die Sternstrahlung bei einer Wellenlange von 2.2 ym nicht
so tief in die Scheibe eindringen kann (vgl. Abschnitt 3.3). Wie bereits im vorangehenden
Abschnitt beschrieben wurde, ist die Verteilung der groflen Staubkorner in der protopla-
netaren Scheibe nicht homogen und zudem zeitabhéngig. Die grofien Staubkorner sind
deshalb dazu in der Lage, die Gestalt der protoplanetaren Scheibe in den Reemissions-
karten binnen weniger 10000 Jahre drastisch zu beeinflussen (siche Abbildung 6.5-A3).
Dieses Ergebnis zeigt einen deutlichen Unterschied zu den vorherigen Untersuchungen im
Abschnitt 6.4.1, wo sich die zeitliche Entwicklung der Scheibe bei der Berticksichtigung
ausschliellich kleiner Staubpartikel nicht in den Reemissionskarten ablesen lasst. Dass
der grofie Staub fiir diese Verdnderung verantwortlich ist, zeigt die Abbildung 6.5-A4. Sie
zeigt die Karte der Intensitatsdifferenz fir das Modell nach 150 Umlaufen des Innenrands
zwischen den Féllen mit Beriicksichtigung (I;) und ohne Berticksichtigung (Iy) der grofien
Staubpartikel. Die Karte ist auf die Intensitétsverteilung Iy normiert. Vor allem Strukturen,
die der grofie Staub verursacht, treten hervor. Der Versatz von etwa 5%, der vor allem
in den duBeren Scheibenbereichen zu erkennen ist, ergibt sich durch die geringere Anzahl
an kleinen Staubkérnern in der zu I, gehérenden Simulation (Folgerung der Gleichungen
6.5-G1 bis 6.5-Gb).
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Abbildung 6.5-A4: Differenzbild der Intensitatsverteilungen des Modells D2G_e-2 nach
150 Umléufen des inneren Scheibenrands bei einer Wellenldange von 1.3 mm. I, ist die
Intensitatsverteilung des Modells mit grolem Staub, I die ohne Beriicksichtigung des
groflen Staubs. Die durch die Emission der grofien Staubpartikel verursachten Strukturen
stimmen mit der Verteilung der grofien Staubpartikel (siehe Abbildung 6.5-A1) iiberein.
Der Versatz von etwa 5% ergibt sich durch die geringere Anzahl an kleinen Staubkornern
in der zu I, gehorenden Simulation.



110 6 Beobachtbarkeit von Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung

- - kl. Staub — kl. + gr. Staub

120r

arcsec
[
o
o
T

(o]
o
T

Flussdichte [0 ]

60

40 45 50 55 60 65 70
Radius [AE]

Abbildung 6.5-A5: Vergleich der azimutal-gemittelten, radialen Helligkeitsprofile (Re-
ferenzwellenlénge von 1.3 mm) des Modells D2G_e-2 nach 150 Umlédufen des inneren
Scheibenrands unter Beriicksichtigung der Emission der grofien Staubkorner (blau)
und ohne diese (gestrichelt, rot). Durch die Beriicksichtigung der grofien Staubkoérner
erhoht sich das Kontrastverhéaltnis zwischen duflerem Flussdichtemaximum und dem
Flussdichteminimum bei ~ 55 AE um den Faktor 1.6.

Insgesamt zeigen die Reemissionskarten zu beiden Zeitpunkten (siche Abbildung 6.5-A3)
drei wesentliche Strukturen in der protoplanetaren Scheibe, die hier von Interesse sind.
Am augenscheinlichsten ist die Liicke, die bereits im Abschnitt 6.4.1 fiir den Fall ohne
Beriicksichtigung des grofien Staubs néher beschrieben wurde. Die Anordnung der grofien
Staubpartikel an den Réndern dieser Liicke (siche Abbildung 6.5-A1) fithrt zu einer Erho-
hung des Kontrastverhaltnisses zwischen Liickenzentrum und dem Helligkeitsmaximum der
aufleren Scheibenregion um den Faktor 1.6 im Vergleich zu den Ergebnissen ohne grofien
Staub. Dies wird vor allem im azimutal-gemittelten, radialen Helligkeitsprofil in Abbildung
6.5-A5 deutlich. Im Vergleich zum Fall ohne die Beriicksichtigung der grofien Staubpartikel
zeigt sich hier wieder eine reduzierte Flussdichte im Liickenzentrum, die ebenfalls durch
die Reduzierung der Anzahl an kleinen Staubkoérnern durch Beriicksichtigung der Grofien
verursacht ist. Damit erscheint die Liicke in den Reemissionskarten als tiefer. Ein dhnliches
Ergebnis wurde bereits von Paardekooper und Mellema (2004) fiir den Fall von planeten-
induzierten Liicken gefunden.

Zum Zeitpunkt, an dem der Innenrand der Scheibe 600 Umlaufe vollzogen hat, ist auch das
Kontrastverhaltnis zwischen der Helligkeit der Liicke und der &ufleren Scheibe im Vergleich
zum Fall ohne groflen Staub um den Faktor 1.4 erhéht. Dartiberhinaus hat der Vortex,
der zu diesem Zeitpunkt in der Scheibe existiert, mit der Ausnahme der 50 pym grofien
Partikel, den groflen Staub in seinem Zentrum konzentriert. Durch diese groflen Partikel
wird er als Struktur in den Reemissionskarten sichtbar. Allerdings ist die Sichtbarkeit dieser
Staubkonzentration wellenlangenabhéngig, so dass sie vor allem bei den Wellenlangen
von 1.3mm und 2.0 mm gut zu erkennen ist. Der Grund hierfir ist, dass die Effizienz der
Emission der groflen Staubpartikel bei diesen Wellenlangen signifikant grofer ist, als die
der kleinen Staubpartikel.
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Es muss diskutiert werden, dass die durchgefiihrte Untersuchung auf diskret verteilte
Teilchengrofien des groflen Staubs beschrankt ist. Allerdings wiirden auch kontinuierlich
verteilte Staubkornradien oberhalb von > 50 pm dem Gleichungssystem 2.1-G17 gehorchen.
Ihre Kopplung an die Gasbewegung wird tiber die linear vom Teilchenradius abhéngige
Stokeszahl ausgedriickt (siehe Gleichung 2.1-G16). Damit korrespondiert die Anderung
des Teilchenradiusses linear mit der Anderung des Kopplungsverhaltens zwischen dem
Staubpartikel und der Gasbewegung. Insgesamt kann so die Verteilung der Partikel einer
bei der Diskretisierung nicht berticksichtigten Teilchengréfie durch die der benachbarten
Teilchengréfen approximiert werden. Somit ordnen sich die nichtberiicksichtigten Teilchen
ahnlich zu den ausgewéhlten an und die in Abbildung 6.5-A1 gezeigten Strukturen werden
nicht ausgewaschen.

Da sowohl die Ringstrukturen als auch die Staubkonzentration im Vortex fiir mehrere
10000 Jahre in der Scheibe stabil bleiben und die Scheibe zwischen beiden Zustinden
immer wieder wechselt, besteht eine hohe Wahrscheinlichkeit, einen dieser Zustéinde der
Scheibe in der Realitat beobachten zu kénnen. Deshalb ist es im Folgenden das Ziel,
zu untersuchen, ob die in den Reemissionskarten sichtbaren Strukturen auch mit ALMA
beobachtet werden konnen.

6.5.3 Simulierte ALMA-Beobachtungen
6.5.3.1 Ringstrukturen in protoplanetaren Scheiben

Die Ringstrukturen des Scheibenmodells zum Zeitpunkt nach 150 Umlaufen des Schei-
beninnenrands zeigen qualitative Ahnlichkeit zu den von ALMA in der Scheibe von HL
Tau beobachteten Ringstrukturen (ALMA Partnership u.a., 2015). Um diese Ahnlich-
keit ndher zu untersuchen, werden deshalb ALMA-Beobachtungen des Scheibenmodells
bei den Wellenlangen 871 ym und 1.3 mm durchgefiihrt, die sich an der Konfiguration
des Interferometers fiir die Beobachtung von HL Tau orientieren. Dazu werden erneut
Strahlungstransport-Simulationen durchgefiihrt, die fiir den Zentralstern die Leuchtkraft
(8.3Ly) und effektive Temperatur (4000 K) von HL Tau entsprechend der Angaben in
Kwon u.a. (2011) berticksichtigen. Ebenso werden die Position, die Entfernung und die
Inklination der Scheibe von HL Tau verwendet (RA: 4h31min38.4s, DEC: +18°13'57.4"
J2000, Entfernung: 140 pc, Inklination 40°; Kwon u.a. 2011). Die von Men’shchikov u. a.
(1999) beschriebene Hiille des Objekts wird vernachlassigt, da es nicht das Ziel ist, eine
vollstandige Modellierung des Objekts HL. Tau durchzufiihren. Es wird eine Konfiguration
mit den maximalen Basislinien von 8 km fiir die Wellenldnge 871 ym (entspricht einer
raumlichen Auflésung von 49 mas x 39 mas) und 15km fiir die Wellenlédnge 1.3 mm (ent-
spricht 37 mas x 32 mas) gewahlt. Die Beobachtungsdauer belduft sich auf sechs Stunden
und es werden thermisches und Phasenrauschen beriicksichtigt.

Fiir beide Wellenléngen ist ALMA in der Lage, die protoplanetare Scheibe raumlich aufzulo-
sen (siehe Abbildung 6.5-A6, oben). Die Liicke in der protoplanetaren Scheibe ist klar zu
detektieren und damit verdandert der grofie Staub die Ergebnisse aus Abschnitt 6.4.4 nicht.
Bei einer Wellenlénge von 871 pym erscheint die protoplanetare Scheibe sehr glatt und wei-
tere Substrukturen sind nicht zu erkennen. Der Grund hierfiir ist die Reemissionsstruktur
des Modells (sieche Abbildung 6.5-A3, oben), die trotz des groBen Staubs bei der gewahlten
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Abbildung 6.5-A6: Oben: Simulierte ALMA-Beobachtung des Modells D2G_e-2 nach
150 Umlaufen des inneren Scheibenrands bei einer Wellenldnge von 871 um (links)
und bei 1.3mm (rechts). Die protoplanetare Scheibe besitzt eine Inklination von 40°.
Weiterhin wird zur Simulation die Position und Leuchtkraft von HL. Tau angenommen.
Die maximale Basislinie, das zugehorige Auflosungselement und das Rauschen sind in
jede Graphik eingetragen. Die Beobachtungsdauer betrigt sechs Stunden. In beiden
Abbildungen ist deutlich eine Liicke zu erkennen. Die Ringe aus groflen Staubpartikeln
sind nur im rechten Bild sichtbar. Unten: Darstellung (links) des raumlich aufgelésten
Spektralindexes, wie er aus den beiden simulierten Beobachtungen der oberen Reihe zu
berechnen ist. Hierbei wird die Gleichung 2.7-G1 fiir jeden Bildpunkt angewendet. Die
Karte des Spektralindexes ist im Vergleich zu den Bildern der oberen Reihe um 40° im
Uhrzeigersinn gedreht. Auf der rechten Seite ist der Verlauf des Spektralindexes entlang
der Linie, die gestrichelt in die linke Abbildung eingezeichnet ist, gezeigt. Dort, wo sich
die groflen Staubkorner in Ringen angesammelt haben, wird der Spektralindex deutlich
kleiner. Innerhalb der Liicke ist der Spektralindex erhoht, was ein Nachweis fiir grofle
Staubkorner ist (z. B. Mathews u. a., 2012).
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Wellenlange sehr glatt wirkt. Anders ist es bei einer Wellenlédnge von 1.3 mm der Fall.
Hier zeichnet sich neben der Liicke ein heller Ring ab, der durch die Emission des grofien
Staubs begriindet ist. Um dies zu zeigen, wird aus beiden simulierten Beobachtungen die
Karte des raumlich aufgelosten Spektralindexes entsprechend der Gleichung 2.7-G1 berech-
net. Die Abbildung 6.5-A6 (unten links) zeigt diese und den Verlauf des Spektralindexes
entlang einer Schnittlinie durch die Karte (Abbildung 6.5-A6, unten rechts). Dort, wo sich
die groflen Staubkérner in den Ringstrukturen konzentriert haben, ist der Spektralindex
deutlich reduziert. Innerhalb der Liicke befindet sich nur kleiner Staub, was hier zu einer
Erhohung des Spektralindexes fithrt (Beckwith und Sargent, 1991).

Insgesamt zeigt sich, dass die realen Beobachtungen &dhnlicher Strukturen durch inhomogene
Staubverteilungen in den protoplanetaren Scheiben erklirt werden konnen. Insbesondere ist
dies auch ohne das Vorhandensein eines Planeten in der protoplanetaren Scheibe moglich,

insbesondere dann wenn Magnetfelder in einem System bereits nachgewiesen sind (z. B.
HL Tau, Stephens u. a. 2014).

6.5.3.2 Staubkonzentration durch Vortizes
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Abbildung 6.5-A7: Simulierte ALMA-Beobachtung des Modells D2G_e-2 nach 600 Um-
laufen des inneren Scheibenrands bei einer Wellenlénge von 1.3 mm. Die protoplanetare
Scheibe besitzt eine Inklination von 50°. Weiterhin wird zur Simulation die Position
Oph IRS 48 angenommen. Die maximale Basislinie, das zugehorige Auflosungselement
und das Rauschen sind in die Graphik eingetragen. Die Beobachtungsdauer betrigt fiinf
Stunden. Im Vergleich zu den idealen Reemissionskarten in Abbildung 6.5-A3 ist das
Modell um 90° gegen den Uhrzeigersinn gedreht, damit sich der Vortex am unteren
Bildrand befindet. Dieser lésst sich durch eine Erhohung der Flussdichte um den Faktor
2.8 erkennen.

Die Staubkonzentration in einem Vortex, wie beim Scheibenmodell nach 600 Umléufen
des inneren Scheibenrands, weist Ahnlichkeit zu vielen der in Abbildung 2.7-A3 auf Seite
27 gezeigten ALMA-Beobachtungen von jungen protoplanetaren Scheiben auf. Um diese



114 6 Beobachtbarkeit von Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung

Ahnlichkeit im Detail zu untersuchen, wird eine ALMA-Beobachtung des Scheibenmodells
fiir die Entfernung, Position und Inklination des Referenzobjekts Oph IRS 48 simuliert
(RA: 16 h27min37.8s, DEC: —24°30'35.3” J2000, Entfernung: 120 pc, Inklination: 50°; van
der Marel u.a. 2013). Weitere Anpassungen des Modells werden nicht vorgenommen. Die
protoplanetare Scheibe von Oph IRS 48 ist die erste, die von ALMA beobachtet wurde
(van der Marel u.a., 2013). Diese Beobachtung zeigt eine besonders helle, bananenférmige
Struktur in der Scheibe, die ein Vortex verursacht haben kann (siehe Abbildung 2.7-A3 auf
Seite 27, links oben). Fiir die Simulation der Beobachtung wird eine Wellenlédnge von 1.3 mm,
eine maximale Basislinie von 3.1 km (entspricht einem raumlichen Auflésungsvermégen
von 0.13” x 0.11”) und eine Beobachtungsdauer von finf Stunden verwendet. Fir eine
bessere Veranschaulichung wird das Modell im Vergleich zu Abbildung 6.5-A3 um 90°
gegen den Uhrzeigersinn gedreht, so dass der Vortex am unteren Ende des Bilds liegt.

In der resultierenden Beobachtungskarte 6.5-A7 zeigt sich an der Position des Vortexes in
der Scheibendichteverteilung eine um den Faktor 2.8 hohere Flussdichte im Spitzenwert
als in der Umgebung. Dieser ist durch die Emission des groflen Staubs verursacht. Somit
kann der Vortex in der protoplanetaren Scheibe auf Grund seiner Fahigkeit Staub zu
konzentrieren, beobachtet werden. Im Vergleich zu den Ergebnissen aus Abschnitt 6.4.1 zeigt
sich, dass er innerhalb der Grenzen des verwendeten Modells nur durch die Konzentration
des groflen Staubs beobachtet werden kann.

6.6 Fazit

In diesem Kapitel wurde der Einfluss von Magnetfeldern auf die Dichtestruktur einer
protoplanetaren Scheibe untersucht. Hierbei sind zum ersten Mal Magneto-Hydrodynamik-
modelle verwendet worden, deren Anfangszustinde den aus Beobachtungen abgeleiteten
Eigenschaften von realen protoplanetaren Scheiben entsprechen. Die verwendeten Simula-
tionen besitzen eine Scheibengesamtmasse von 0.042 M und unterscheiden sich lediglich
im verwendeten Staub-zu-Gasmassen-Verhaltnis. Dieses hat einen wesentlichen Einfluss auf
das Ionisationsprofil der Modelle und damit auf die Kopplung zwischen Magnetfeld und
Dichteverteilung der Scheiben. Fiir ein Staub-zu-Gasmassen-Verhiltnis 1; = 1072 entsteht
eine magnetisch inaktive Zone in der Scheibe, wihrend fiir 7, = 10™* eine starke ionisierte
und dadurch hoch turbulente Scheibe vorliegt. Auf der Grundlage dieser Dichteverteilungen
aus den Magneto-Hydrodynamiksimulationen werden Strahlungstransport-Simulationen
durchgefiihrt, die dann zur Vorhersage von ALMA-Beobachtungen dienen. Schliellich werden
grofle Staubpartikel ausgewahlter Grofie mit in die Berechnung der Scheibendichtestruktur
einbezogen. Diese koppeln nur sehr schwach an die Bewegung des Gases der Scheibe
und ordnen sich in Ringen an oder konzentrieren sich in einem Vortex. Fiir diesen Fall
werden ebenfalls Strahlungstransport-Simulationen und Vorhersagen der Beobachtbarkeit
mit ALMA durchgefiihrt. Die gefundenen Ergebnisse konnen wie folgt zusammengefasst
werden:

o Die Wechselwirkung zwischen den magnetisch inaktiven und aktiven Zonen fithrt im
Modell D2G_e-2 zu der Entwicklung einer Liicke in der Dichteverteilung der Scheibe.
Zusétzlich entsteht ein Vortex durch Rossby-Wellen-Instabilitat in der Scheibe. Das
Modell D2G_e-4 ist vollstandig turbulent.
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o Die Liicke kann voraussichtlich mit ALMA fiir unterschiedliche Objektentfernungen und
-positionen bei den beriicksichtigten Wellenléngen beobachtet werden. Allerdings kann
dieser Ursprung einer Liicke auf der Grundlage von (simulierten) ALMA-Beobachtungen
nicht von planeten-induzierten Liicken (vgl. Abschnitt 3.2.1.1) unterschieden werden.

o Die turbulente Struktur des Modells D2G_e-4 kann im Kontinuum nicht mit ALMA
beobachtet werden. Dieses Modell erscheint wie eine ungestorte (laminare) Scheibe.
Insgesamt ist die Unterscheidung der beiden Modelle D2G_e-4 und D2G_e-2 in
Beobachtungen in erster Linie nur durch die Detektion einer Liicke moglich.

e Die Linienemission von Gasen bietet eine Moglichkeit, die Turbulenz im Modell
D2G_e-4 mit ALMA zu untersuchen.

o Die ALMA-Beobachtung des Vortexes in Modell D2G_e-2 ist nur durch die zusétzliche
Berticksichtigung von groflen Staubpartikeln, die nur schwach an die Gasbewegung in
der protoplanetaren Scheibe koppeln, moglich. Der Vortex konzentriert diese grofien
Teilchen in seinem Zentrum und wird dadurch erst sichtbar.

e Zu einem Zeitpunkt des Modells D2G_e-2, an dem kein Vortex in der Scheibe vor-
handen ist, ordnet sich der grofle Staub in Ringen an. Diese Ringe erhchen das
Kontrastverhéaltnis bei der Liickendetektion im Rahmen des untersuchten Parame-
terraums um einen Faktor von etwa 1.5. Ebenso konnte gezeigt werden, dass ALMA in
der Lage ist, diese Ringe auch raumlich voneinander zu trennen.

e Die Ansammlung des grofien Staubs in den Ringen kann durch das Anfertigen
einer Karte des rdumlich aufgelosten Spektralindexes aus den simulierten ALMA-
Beobachtungen rekonstruiert werden.

e Das Modell D2G_e-2, mit der Berticksichtigung der groflen Staubpartikel, ist in der
Lage, Strukturen von jungen protoplanetaren Scheiben im (sub)mm Wellenldngenbe-
reich ohne die Notwendigkeit eines Planeten zu erklaren.
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7 Zusammenfassung und Ausblick

Diese Arbeit untersucht die Beobachtbarkeit von charakteristischen Strukturen, die durch
unterschiedliche Wechselwirkungsprozesse in protoplanetaren Scheiben verursacht wer-
den. Die dabei gewonnenen Ergebnisse konnen im Kern dazu dienen, die seit Kurzem
moglichen Beobachtungen von protoplanetaren Scheiben mit dem Interferometer ALMA zu
interpretieren und auszuwerten. Das Hauptaugenmerk liegt in der Untersuchung der Planet-
Scheibe-, der Binarsystem-Scheibe- und der Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung. Um den
Einfluss dieser Prozesse auf die protoplanetare oder zirkumbinére Scheibe zu beschreiben,
werden von vielen internationalen Kooperationspartnern Hydrodynamiksimulationen zur
Berechnung der Dichtestruktur dieser Scheiben durchgefiihrt, die dann im Anschluss die
Grundlage fiir Strahlungstransport-Simulationen darstellen. Mit diesen wird schlieflich die
Beobachtbarkeit der Strukturen in verschiedenen Wellenlangenbereichen fiir Objekte in
Draufsicht vorhergesagt. Durch die Auswertung der dabei entstehenden Datenbank kénnen
die folgenden Ergebnisse abgeleitet werden.

Die durch Planet-Scheibe-Wechselwirkung in der Dichteverteilung einer protoplanetaren
Scheibe entstehende Liicke kann mit ALMA detektiert werden. Im Rahmen des untersuch-
ten Parameterraums ist dies aber nur oberhalb einer Scheibengesamtmasse von 1074 M,
moglich. In etwa diese Masse stellt fiir eine Beobachtung der gleichen planeten-induzier-
ten Liicke durch die an der Scheibenoberfliche gestreute Sternstrahlung im Nah- und
Mittelinfraroten-Wellenlangenbereich ebenfalls eine Grenze fiir die Identifizierbarkeit dar.
Allerdings kénnen hier im Rahmen des untersuchten Parameterbereichs nur planeten-
induzierte Liicken in Scheiben mit Gesamtmassen unterhalb von 10~4~73 M, identifiziert
werden. Diese Erkenntnis kann nur unter der Verwendung von Hydrodynamiksimulationen
erlangt werden, welche die Hohenstruktur der protoplanetaren Scheiben berechnen und
nicht durch Annahmen analytisch beriicksichtigen. Die verwendeten Modelle sind damit in
der Lage, die geringe Anzahl an Liicken in rdumlich aufgelosten Streulicht-Beobachtungen
von protoplanetaren Scheiben zu erkléren.

Es zeigt sich, dass auch andere Phénomene die gleichen Strukturen wie Planeten in der
Dichteverteilung von protoplanetaren Scheiben verursachen kénnen. Deshalb ist es notwen-
dig, zu untersuchen, ob es moglich ist, den Planeten innerhalb der protoplanetaren Scheibe
direkt zu beobachten, um so die Ursache fiir die Bildung einer Liicke eindeutig festzulegen.
Unter Umstanden ist eine solche Beobachtung mit der neuesten Instrumentengeneration
im Nah- und Mittelinfraroten-Wellenldngenbereich sowie im (sub)mm-Wellenlangenbereich
mit ALMA moglich. Allerdings miissen sowohl die protoplanetare Scheibe als auch der
Planet, der sich in dieser befindet, bestimmte Voraussetzungen erfiillen. Im Rahmen des
untersuchten Parameterraums muss ein Planet mindestens eine Leuchtkraft von 1074 L,
und eine effektive Temperatur von 1800 K besitzen, um detektiert werden zu koénnen.
Ein erstes Objekt, das moglicherweise ein junger Planet in der Scheibe von HD 100546
ist, konnte von Quanz u.a. (2013) beobachtet werden. Im Rahmen dieser Arbeit wird
versucht, die Eigenschaften dieses Objekts aus den Messungen abzuleiten und mit Entwick-
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lungsmodellen von jungen Planeten zu vergleichen. Obgleich die Ungenauigkeiten dieser
Charakterisierung sehr grof sind, kann die Beobachtung von Quanz u.a. (2013) durch
einen sehr massereichen Planeten (Brauner Zwerg) erklirt werden, der in eine Staubhiille
oder in die Scheibe selbst eingebettet ist.

Erhoht sich die Masse des Begleitobjekts weiter, entsteht schliefllich ein bindres Sternen-
system, das wiederum mit der dann zirkumbinédren Scheibe wechselwirkt. Fiir Massenver-
haltnisse zwischen den Komponenten des Binérsystems grofier als 0.01 entsteht ein inneres
Loch in der Scheibe, das etwa die doppelte grofle Halbachse der Sekundarkomponente als
Radius besitzt. Zudem werden grofle Spiralarme induziert. Der Parameterraum untersucht
den Einfluss verschiedener Massenverhéltnisse der Komponenten, unterschiedliche Exzen-
trizitdten der Bahn des Binédrsystems und mehrere Inklinationen dieser Bahn zur initialen
Scheibenmittelebene. Die gewonnene Erkenntnis ist, dass ALMA selbst bei engen Binarsyste-
men in der Lage ist, den charakteristischen Einfluss des Binarsystems auf die umgebende
Scheibe zu detektieren. Das gilt sowohl fiir Objekte in Kanten- wie in Draufsicht. Ferner
hat das Binarsystem auch Einfluss auf den Verlauf der spektralen Energieverteilung. Hier
entstehen zeitliche Variationen des Reemissionsflusses im mittelinfraroten Wellenldngenbe-
reich.

Dennoch ist nicht jede Storung der Dichteverteilung von protoplanetaren Scheiben zwangs-
laufig gravitativ. Gerade Magnetfelder sind hier eine nicht zu vernachlassigende Grofie
(Alfven, 1983). Die Magnetfeld-Scheibe-Wechselwirkung ist in der Lage, Strukturen zu
erzeugen, die denen durch Planet-Scheibe-Wechselwirkung stark d&hneln und in den (simu-
lierten) ALMA-Beobachtungen nicht voneinander unterschieden werden kénnen. In dieser
Untersuchung wird auch zum ersten Mal der Einfluss von groflen Staubkoérnern auf das
Reemissionshild der protoplanetaren Scheiben untersucht. Diese groflen Kérner koppeln nur
noch auBlerst schwach an die sie umgebenden Gasmolekiile und ordnen sich deshalb in einer
Verteilung an, die deutliche Unterschiede zur Gasverteilung der Scheibe aufweist. Unter
anderem bilden sie Staubringe oder konzentrieren sich in Vortizes, die auf Grund dessen
erst in den Reemissionsbildern sichtbar werden. Gerade die Ansammlung des grofien Staubs
in Ringen erzeugt grofie Ahnlichkeit zwischen dem prisentierten Modell und der ersten
raumlich hochaufgelosten ALMA-Beobachtung von HL Tau, auch ohne die Anwesenheit
eines Planeten.

Obgleich nur drei Wechselwirkungsmechanismen in protoplanetaren Scheiben untersucht
werden, ergeben sich hier bereits grofie Ahnlichkeiten in den simulierten ALMA-Beobach-
tungen. Deshalb darf nicht vorschnell aus einer solchen Beobachtung auf die tatséchliche
Ursache einer Struktur zurtickgeschlossen werden. Dieser Weg ist nicht eindeutig. Dennoch
schlieflen sich die untersuchten Falle nicht gegenseitig aus. So kann in einem durch Magnet-
feld-Scheibe-Wechselwirkung entstandenen Vortex Planetenentstehung stattfinden (Barge
und Sommeria, 1995). Somit konnen sich die Phdnomene gegenseitig ergdnzen oder bedin-
gen. In diesem Zusammenhang ist also besonders interessant, ob jede protoplanetare Scheibe
wie HL. Tau aussieht oder jedes System individuell beschrieben und analysiert werden muss.

Diese Arbeit beinhaltet nur eine begrenzte Anzahl untersuchter Wechselwirkungsmechanis-
men in protoplanetaren Scheiben. Es ist deshalb zukiinftig wichtig, die geschilderte Art der
Vorhersagen auf weitere Prozesse, wie zum Beispiel die Photoevaporation, auszubauen und
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ein moglichst vollstandiges, theoretisches Bild der Beobachtbarkeit von Wechselwirkungen
in protoplanetaren Scheiben zu gewinnen. Dariiberhinaus ist es wichtig, die heutigen
Modelle an realen Beobachtungen zu eichen, um sie verbessern und anpassen zu kénnen.
Das beinhaltet beispielsweise auch eine Berticksichtigung der Riickwirkung der entkop-
pelten, grolen Staubkorner auf die Gasverteilung und die mogliche Planetenentstehung.
Nicht zuletzt ist ein grofles Ziel, das in Zukunft erreicht werden muss, das Einbinden der
vollstandigen Strahlungsheizung durch den Stern in die Hydrodynamiksimulationen.
Insgesamt wird ALMA das heutige Bild von protoplanetaren Scheiben stark veriandern und
so neue Horizonte eroffnen.
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Anhang

A.1 Naturkonstanten

Tabelle A.1-T1: Zusammenfassung der fir die Arbeit verwendeten Naturkonstanten

Erbrecht u.a. (1999).

Konstante Formelzeichen | Betrag

elektrische Feldkonstante €0 8.854187817 - 1072 C/ym
magnetische Feldkonstante Lo 4 - 1077 H/m
Planck’sches Wirkungsquantum h 6.62606876 - 10734 Js
Vakuum-Lichtgeschwindigkeit c 2.99792458 - 108 m/s
Boltzmann-Konstante kg 1.3806503 - 10723 I/
Stefan-Boltzmann-Konstante of) 5.6704 - 1078 W/m2 k4
Gravitationskonstante G 6.67384 - 10711 m* /g 2
Astronomische Einheit AE 149.6 - 10°m

Parsec pc 30.857 - 10 m
Sonnenradius Ro 6.960 - 108 m
Sonnenleuchtkraft Lo 3.846 - 100 W
Sonnenmasse Mg 1.989 - 103 kg
Jupitermasse Mup 1.899 - 10*" kg
Erdmasse Mg 5.976 - 10** kg
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A.2 Wellenlangenbereiche

Tabelle A.2-T1: Benennung ausgewahlter Wellenlédngenbereiche des elektromagnetischen
Spektrums nach DIN 5031 Teil 7 (1984). *DIN 5031 Teil 7 (1984) entsprechend ist der
Wellenldngenbereich des Fernen Infrarots bis 1000 ym definiert. In dieser Arbeit wird ab
einer Wellenldnge von 100 pm aber der Begriff submm-Wellenléngenbereich verwendet.

Bereichsname AStart AEnde

[SAY 1nm 380 nm

Optisch 380 nm 780 nm
Nahinfrarot 780nm | 3pum
Mittelinfrarot 3 pm 50 pm

Fernes Infrarot 50 pm 100 gm (1000 pm*)
submm 100 pm | 1000 pm
Millimeter 1mm lcm
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A.3 Wellenlangenkatalog 1

Tabelle A.3-T1: Hauptséchlich in der Arbeit verwendeter Wellenlangenkatalog.

Nr. ‘ A [pm] H Nr. ‘ A [pm] H Nr. ‘ A [pm]
1 0.0500000 35 1.903161 69 72.44041
2 0.0556487 36 2.118170 70 80.62437
3 0.0619356 37 2.357471 71 89.73293
4 0.0689328 38 2.623806 72 99.87051
5 0.0767205 39 2.920231 73 111.1534
6 0.0853880 40 3.250145 74 123.7110
7 0.0950348 41 3.617331 75 137.6872
8 0.1057714 42 4.025999 76 153.2424
9 0.1177209 43 4.480836 77 170.5550

10 0.1310205 44 4.987060 78 189.8235
11 0.1458225 45 5.550473 79 211.2688
12 0.1622968 46 6.177538 80 235.1370
13 0.1806323 47 6.875446 81 261.7016
14 0.2010393 48 7.652201 82 291.2674
15 0.2237517 49 8.516709 83 324.1733
16 0.2490301 50 9.478886 84 360.7968
17 0.2771643 51 10.54976 85 401.5579
18 0.3084770 52 11.74162 86 446.9240
19 0.3433272 53 13.06814 87 497.4153
20 0.3821146 54 14.54451 88 5953.6108
21 0.4252841 59 16.18768 89 616.1550
22 0.4733306 56 18.01648 90 685.7652
23 0.5268052 57 20.05190 91 763.2396
24 0.5863210 58 22.31726 92 849.4667
25 0.6525607 59 24.83856 93 945.4353
26 0.7262838 60 27.64470 94 1052.246
27 0.8083358 61 30.76786 95 1171.124
28 0.8996577 62 34.24386 96 1303.431
29 1.001297 63 38.11256 97 1450.687
30 1.114418 64 42.41833 98 1614.578
31 1.240320 65 47.21055 99 1796.985
32 1.380445 66 52.54417 100 2000.000
33 1.536401 67 58.48035

34 1.709976 68 65.08718
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A.4 Wellenlangenkatalog 2

Tabelle A.4-T1: Fir die Studie zur Beobachtbarkeit von Binarsystem-Scheibe-Wechsel-
wirkung (Kapitel 5) verwendeter Wellenlangenkatalog.

Nr. A [pm] Nr. A [pm]
1 0.100 23 50.00
2 0.350 24 100.0
3 0.450 25 200.0
4 0.550 26 300.0
5 0.650 27 330.0
6 0.800 28 430.0
7 0.900 29 500.0
8 1.000 30 700.0
9 1.200 31 730.0

10 1.400 32 750.0
11 1.600 33 800.0
12 2.000 34 900.0
13 2.200 35 950.0
14 2.400 36 1000
15 3.000 37 1200
16 4.000 38 1300
17 5.000 39 1500
18 8.000 40 1700
19 9.000 41 2000
20 10.00 42 3300
21 20.00 43 5000
22 25.00
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A.5 Anzahl der Energiepakete in den MC3D Simulationen

Tabelle A.5-T1: Verwendete Anzahlen an Energiepaketen (Photonen) in den MC3D
Simulationen zu jeder Einzelstudie zugeordnet durch die jeweiligen Abschnitte.

Projekt Anzahl
Abschnitt 3.2, Temperatur 101000
Abschnitt 3.3, Streuung 108
Abschnitt 4.2, Streuung 108
Abschnitt 4.2, Temperatur 101000
Abschnitt 4.4, Streuung 1010 —1
Abschnitt 4.4, Temperatur 5-10°

Abschnitt 4.4, Temperatur lokales Gitter 66 666
Kapitel 5, Temperatur 107

Kapitel 6, Streuung 1019 —1

Kapitel 6, Temperatur 1.33-107
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A.6 Dichteverteilungen zum Abschnitt 3.3
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Abbildung A.6-A1: Darstellung der Dichteverteilungen aller fiir die Studie aus Ab-
schnitt 3.3 verwendeten Hydrodynamiksimulationen. Alle fiir die Zuordnung des Modells
wesentlichen Parameter sind in die einzelnen Graphiken eingetragen. Gezeigt ist jeweils
die Scheibenmittelebene.
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Abbildung A.7-A1: Darstellung der Dichteverteilung der im Abschnitt 5.1 beschriebenen
SPH-Simulation der zirkumbinaren Scheiben mit den Parametern p = 0.5, ¢ = 0° und
e = 0.3 zu allen 21 verwendeten Zeitpunkten. Es ist die Mittelebene der Scheibe gezeigt.
Die Reihenfolge ist durch blaue Zahlen in jeder einzelnen Graphik gekennzeichnet.
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