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Zusammenfassung

Planeten entstehen in Akkretionsscheiben um junge Sterne. Allerdings bleibt
die Frage, wie genau Mikrometer grofse Staubkdrner zu Planeten anwach-
sen konnen, weiterhin Gegenstand der aktuellen Forschung. Thr wird sowohl
durch Beobachtungen der Scheiben und der daraus entstandenen Exoplane-
ten als auch durch die theoretische Modellierung dieser Objekte nachgegan-
gen.

Die vorliegende Arbeit untersucht die zeitliche Entwicklung protoplanetarer
Scheiben mit Hilfe von hydrodynamischen Simulationen. Dabei ist die Hei-
zung durch die Strahlung des zentralen Sterns entscheidend fiir die Tempera-
turstruktur der Akkretionsscheibe. Diesen Beitrag vollsténdig zu beriicksich-
tigen ist jedoch extrem rechenintensiv. Deshalb wurden verschiedene Néhe-
rungsverfahren fiir den Strahlungstransport betrachtet. Um sicherzustellen,
dass diese eine realistische Temperaturverteilung liefern, lag einer der Schwer-
punkte der vorliegenden Arbeit im Test der Heizmodelle. Anschlieffend wurde
der Einfluss der Sternheizung auf die Entwicklung protoplanetarer Scheiben
untersucht. Dabei hat sich gezeigt, dass die Heizung durch die Strahlung des
Zentralsterns ausgeprigte Maxima und Minima in der vertikalen Drucks-
kalenhohe der Akkretionsscheibe verursachen kann. Betrachtet man langere
Simulationszeitrdume, wird auch die radiale Verteilung von Material durch
die Sternheizung beeinflusst. Zudem verursacht sie thermische Instabilitdten
im Innenbereich der Akkretionsscheibe.

Diese Ergebnisse sind nicht nur zur Interpretation neuester Beobachtungs-
ergebnisse sehr interessant. Die hier gefundenen Strukturen kénnen das ra-
diale Migrations- und sowie Wachstumsverhalten von Planeten entscheidend
beeinflussen. Zudem liefern die thermischen Instabilitédten eine mogliche Ur-
sache der turbulenten Viskositdt in der Akkretionsscheibe, welche fiir die
gesamte Entwicklung dieser Objekte entscheidend ist.
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Abstract

Accretion disks around young stars are the birthplace of planets. Understan-
ding the complex processes involved in the growth of planets from micron-
sized dust grains is an important challenge of modern astrophysics. It is
addressed by observations of protoplanetary disks and systems of exoplanets
as well as theoretical simulations of these objects.

This work investigates the evolution of accretion disks around young stars
using hydrodynamic simulations. In order to get realistic disk temperatures,
it is very important to include the effect of radiative heating by the central
star which is computationally challenging. That is why different approxima-
tions are used. Testing these approximations and making sure they provide
realistic disk temperatures is a very important part of this thesis. Subse-
quently, the evolution of irradiated protostellar disks is investigated. Stellar
irradiation causes strong local extrema in the vertical scale height. It can
also change the radial distribution of material in long term disk simulations.
Furthermore, stellar irradiation triggers thermal instabilities in the central
region of the disk.

These results can be used to interpret density structures found in recent ob-
servations of protoplanetary disks. They are also important for theoretical
models of planet formation. The structures caused by the radiative heating
of the disk can have a strong influence on the growth and radial migrati-
on of young planets. In addition to that, thermal instabilities can support
turbulent viscosity in the disk which is crucial for disk evolution.
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Kapitel 1

Einleitung

Sterne entstehen durch den gravitativen Kollaps von kalten, hauptséachlich
aus molekularem Wasserstoff bestehenden interstellaren Staub- und Gas-
wolken, den sogenannten Molekiilwolken. Im Verlauf dieses Prozesses bilden
sich auf Grund der Drehimpulserhaltung meist geometrisch diinne, rotierende
Scheiben um die jungen Sterne. Diese Akkretionsscheiben sind derzeit eines
der wichtigen Forschungsthemen der Astrophysik, da aus ihrem Staub und
Gas Planeten entstehen kénnen. Dabei haben sowohl die Vielzahl neu ent-
deckter Exoplaneten (siehe exoplanets.org fiir aktuelle Z&ahlungen), als auch
die standig besser werdenden Beobachtungen der protoplanetaren Scheiben
selbst (siehe z.B. Andrews u. a. (2016)), zu einem enormen Wissenszuwachs
auf diesem Gebiet gefiihrt. Gleichzeitig profitiert der Bereich der theoreti-
schen Modellierung von Akkretionsscheiben von der Rechenleistung moder-
ner Supercomputer. Dennoch bleibt die Frage, wie aus Mikrometer grofen
Staubkornern Planeten entstehen konnen und damit auch die Frage nach der
Entstehungsgeschichte der Erde selbst, weiterhin der Gegenstand aktueller
Diskussionen.

Die vorliegende Arbeit widmet sich der Untersuchung der dynamischen Ent-
wicklung der Gaskomponente der Akkretionsscheibe. Mit einem typischen
Anteil von 99 % der Gesamtmasse (Spitzer, 1978, Hildebrand, 1983) ist sie
nicht nur Materiallieferant fiir das Wachstum junger Planeten, sondern kann
auch deren Entstehung aus dem Staub der Akkretionsscheibe entscheidend
beeinflussen. Beispielsweise ist schon seit Weidenschilling (1977) bekannt,
dass die Abbremsung des Staubes durch das sie umgebende Gas im Extrem-
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2 KAPITEL 1. EINLEITUNG

fall dazu fithren kann, dass die Staubkoérner auf den zentralen Stern stiirzen.
Auch die radiale Migration bereits entwickelter Planeten wird entscheidend
durch den Drehimpulsaustausch mit dem sie umgebenden Gas beeinflusst
(Goldreich & Tremaine, 1979, Ward, 1988). Theoretische Modelle zur Ent-
wicklung der Akkretionsscheibe sind zudem unerlésslich, um die in den neues-
ten Beobachtungen der Scheiben sichtbar werdenden Strukturen (Andrews
u. a., 2016) sinnvoll interpretieren zu konnen. Deshalb ist ein besseres Ver-
stindnis der Entwicklung der Gaskomponente der Akkretionsscheiben ein
entscheidendes Teilstiick zum Verstédndnis der Planetenentstehung.

Zur hydrodynamischen Beschreibung des Gases in der Akkretionsscheibe
wird das Softwarepaket Fosite (Illenseer, 2006, [llenseer & Duschl, 2009) ver-
wendet. Grundsétzlich ermdglicht es die Losung allgemeiner 2-dimensionaler
Advektionsprobleme mit Hilfe eines Finite-Volumen-Verfahrens. Fosite ist
jedoch hauptséchlich auf die Simulation von Akkretionsscheiben optimiert.
Dies beinhaltet auf diese Fragestellung angepasste Gitter sowie die Erhaltung
des fiir Akkretionsscheiben extrem wichtigen Drehimpulses des Gases.
Allerdings bleibt die Heizung der Akkretionsscheibe durch die Strahlung des
zentralen Sterns bisher unberiicksichtigt. Dieser Beitrag ist jedoch, wie spéater
gezeigt werden wird, fiir den Grofsteil der Scheibe der dominante Heizterm
und kann deshalb nicht ignoriert werden. Um eine realistischere Beschreibung
von Akkretionsscheiben um junge Sterne zu erméglichen, wurde deshalb im
Rahmen der vorliegenden Arbeit ein Algorithmus entwickelt und implemen-
tiert, welcher diesen Beitrag zur Energiegleichung beriicksichtigt. Dabei liegt
die wesentliche Herausforderung nicht im Versténdnis des Strahlungstrans-
portes durch die Akkretionsscheibe. Dieser kann bereits mit Monte-Carlo-
Strahlungstransportsimulationen wie beispielsweise MC3D (Wolf u. a., 1999,
Wolf, 2003), im Detail beschrieben werden. Vielmehr ist die bei der Kombi-
nation von Strahlungstransport- und Hydrodynamiksimulationen bendotigte
Rechenzeit, zumindest bei der aktuell verfiigharen Rechenleistung, der limi-
tierende Faktor. Deshalb wird zur Langzeitsimulation von Akkretionsscheibe
weiterhin auf einfache Naherungsverfahren fiir den Strahlungstransport zu-
riickgegriffen (siehe z.B. Baillié u. a. (2015) fiir ein aktuelles Beispiel). Dabei
war die Beantwortung der Frage, ob diese vergleichsweise einfachen Néhe-
rungen eine realistische Temperatur fiir die Hydrodynamik liefern konnen,
ein Schwerpunkt der vorliegenden Arbeit. Mit den derart tiberpriiften Ver-
fahren wurde anschliefend die Entwicklung verschiedener Scheibenmodelle
unter Beriicksichtigung der Sternheizung und der Einfluss dieses neuen Ener-
giebeitrages untersucht.



Kapitel 2

Theoretische Grundlagen

Um die zeitliche Entwicklung der Akkretionsscheibe zu beschreiben wird an-
genommen, dass sich das Gas in der Scheibe wie ein kompressibles Fluid ver-
halt. Dies ist gerechtfertigt, da alle hier betrachteten Skalen sehr viel grofer
als die mittlere freie Wegléange fiir Stofse zwischen zwei individuellen Teilchen
sind (Frank u. a., 2002). Deshalb soll das folgende Kapitel einen Uberblick
zu den fiir die hydrodynamische Beschreibung von Akkretionsscheiben re-
levanten Gleichungen geben. Fiir detaillierte Herleitungen und ausfiihrliche
Diskussionen sei auf die Biicher von Frank u. a. (2002), Kato u. a. (2008) und
fiir den Bereich der Grundgleichungen auf Landau & Lifschitz (1987) sowie
Hirsch (2007) verwiesen. Alle im Folgenden besprochenen Gleichungen und
Zusammenhénge wurden, wenn nicht explizit eine andere Quelle angegeben
ist, aus diesen Standardlehrbiichern tibernommen.

2.1 Grundgleichungen

Zur Beschreibung des Fluids werden die aus Masse-, Impuls- und Energieer-
haltung abgeleitete Kontinuitétsgleichung (2.1), die Navier-Stokes-Gleichung
(2.2) und die Energiegleichung (2.3) verwendet. Mit ihnen kann die zeitliche
Entwicklung der sogenannten primitiven Variablen bestehend aus der Dichte
p, dem Druck P und der Geschwindigkeit v fiir eine kompressible Fliissigkeit
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4 KAPITEL 2. THEORETISCHE GRUNDLAGEN

beschrieben werden:

dp

E+V-(pv) =0 (2.1)
9,
%—l—v'(pV@V—l—P]l) = p fext (2.2)
0
a—(z+V-((e+P)v):pfext-v+q. (2.3)

Die Gesamtenergie ist mit e bezeichnet. Auf die externen, auf das Fluid wir-
kende Kréfte f..;, sowie den zuséatzlichen Quellterm in der Energiegleichung
q wird in Kapitel 2.3 genauer eingegangen.

Um dieses System gekoppelter, partieller, nichtlinearer Differentialgleichun-
gen zu schliefen, ist eine weitere Bedingung erforderlich, welche es erlaubt

1
e = pe+ §pv2 (2.4)
durch einen Ausdruck zu ersetzen, welcher ausschlieflich von den primitiven
Variablen abhéngt. Zur Berechnung der inneren Energie pro Einheitsmasse
€ wird deshalb angenommen, dass sich das Fluid wie ein ideales Gas verhalt,

P = (y = 1)pe, (2.5)

wobei v der Adiabatenindex ist.
Mit dieser Vorschrift ist es moglich, e als Funktion von Druck, Dichte und
Geschwindigkeit anzugeben:

P 1 5
e=——+ -pv

s (2.6)

Damit ist das Differentialgleichungssystem (2.1) - (2.3) numerisch 16sbar. Es
bildet die Grundlage des in dieser Arbeit verwendeten Gleichungssystems,
welches im folgenden Abschnitt besprochen wird.
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2.2 Das 2 + 1-dimensionale Modell

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit findet auf Grund des damit verbundenen
grofen Aufwands an Rechenzeit keine 3-dimensionale Beschreibung der Ak-
kretionsscheibe statt. Stattdessen wird ein, zur Untersuchung der Scheiben-
dynamik sehr erfolgreiches, sogenanntes 2 + 1-dimensionales Modell verwen-
det. Es geht davon aus, dass Akkretionsscheiben geometrisch diinne Objekte
sind, in denen sich die wesentlichen dynamischen Prozesse nah der Mittelebe-
ne abspielen. Als erste Naherung kann die Scheibe deshalb als zweidimensio-
nale Stromung betrachtet werden, welche durch vertikal integrierte Variablen
beschrieben wird.

Wenn zur Berechnung der Quellterme in (2.11)-(2.13) zusétzliche Informa-
tionen zur Vertikalstruktur erforderlich sind, wird angenommen, dass sich die
Scheibe im vertikalen hydrostatischen Gleichgewicht befindet. Das Gleichge-
wicht stellt sich auch bei einer Anderung der vertikal integrierten Grofen
instantan wieder ein. Dies lasst sich anhand der verschiedenen, relevanten
Zeitskalen begriinden. Der hydrodynamischen Entwicklung der vertikal inte-
grierten Grofen ist die viskose Zeitskala

o= —— (7Y 27)

(e

zugeordnet. Sie ist sehr viel grofer als die hydrostatische Zeitskala

h
by = — (2.8)

Cs
fiir das Erreichen des Gleichgewichts in der Vertikalstruktur. Hier bezeichnet
r den radiale Abstand zum Zentralobjekt, v, die Azimuthalgeschwindigkeit,
h die Druckskalenhohe, welche in Abschnitt 2.2.2 definiert wird, o, den Vis-
kositédtsparameter aus Abschnitt 2.3.2 und c¢g die Schallgeschwindigkeit:

P R
csz\/;:\/;T. (2.9)

Die universellen Gaskonstante ist mit R, das mittlere Molekulargewicht mit
w1 und die Temperatur mit 7" bezeichnet. Bei der Diskussion der Ergebnisse
wird zudem gezeigt werden, dass auch die thermische Zeitskala ty, fiir Tem-
peraturdnderungen klein gegen die viskose Zeitskala ist.
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Alle Zeitskalen, welche fiir die Entwicklung der Vertikalstruktur eine Rolle
spielen, sind demnach sehr viel kleiner als die viskose Zeitskala. Damit ist es
gerechtfertigt, anzunehmen, dass sich das hydrostatische Gleichgewicht fiir
eine auf viskosen Zeitskalen stattfindende Anderung der vertikal integrierten
Grofen instantan einstellt.

Dadurch wird die Beschreibung der grofrdumigen Struktur im Rahmen der
vertikal integrierten Grundgleichungen von der Entwicklung der Vertikal-
struktur entkoppelt. Im Folgenden werden deshalb beide Bereiche separat
beschrieben.

2.2.1 Die vertikal integrierten Grundgleichungen

Fiir die bereits erwahnten, vertikal integrierten Gleichungen wird die Dichte
p durch die Oberflachendichte

Ez/_oopdz (2.10)

[ee]

ersetzt. Fiihrt man analog den vertikal integrierten Druck IT und die inte-
grierte Gesamtenergie F ein und nimmt an, dass die z-Abhéngigkeit der
Geschwindigkeit vernachlassigbar ist, lassen sich die integrierten Grundglei-
chungen formulieren:

%—f—kv (Xv)=0 (2.11)
aa%—i—v Cvev+I1) =% f (2.12)
oF
EJrV (E4+I)v) =% fe - v+ Q. (2.13)
Der vertikal integrierte Ausdruck fiir die Gesamtenergie nimmt folgende Form
an:
PRI o10

Zur Berechnung der Quellterme 1st zudem noch der Zusammenhang zwischen
der Schallgeschwindigkeit und den vertikal integrierten primitiven Variablen
erforderlich. Nach Hoshi (1977) gilt im Falle vertikal isothermer Scheiben:

\f \/7 (2.15)
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Hierbei ist zu beachten, dass sich sowohl die Schallgeschwindigkeit, als auch
die Temperatur T auf die Scheibenmittelebene beziehen.

Die Gleichungen (2.11)-(2.13) bilden die Grundlage der in der gesamten vor-
liegenden Arbeit verwendeten, hydrodynamischen Beschreibung von Akkre-
tionsscheiben.

2.2.2 Vertikalstruktur

Die Vertikalstruktur ergibt sich aus dem hydrostatischen Gleichgewicht zwi-
schen der vertikalen Komponente der Gravitation und dem vertikalen Druck-

gradienten
oP 0P

9z~ oz
wobei ® das Gravitationspotential beschreibt. Im Folgenden wird angenom-
men, dass & = —GM,/v/2%+ r? das Potential eines einzelnen Sternes der
Masse M, ist, der sich im Zentrum eines durch die Zylinderkoordinaten
(r, ¢, z) beschrieben Koordinatensystems befindet. Schreibt man den Druck
als Funktion der Schallgeschwindigkeit (2.9), kann Gleichung (2.16) mit der
Annahme einer vertikal isothermen Scheibe wie folgt geschrieben werden:

(2.16)

Gdp 0 GM.  GM.z
p 0z 022+ 2 3

Die Néherung im letzten Schritt beinhaltet die Annahme einer geometrisch
diinnen Scheibe, fiir die (22/r?) < 1 gilt.

Durch die Losung von (2.17) kann die vertikale Dichteverteilung definiert
werden

(2.17)

mit der Dichte in der Zentralebene p. = ¥/(v/27h) und der Druckskalenhéhe

h = (2.19)

wobei die Kepler Winkelgeschwindigkeit wie folgt definiert ist:

Ok = /GM, /3. (2.20)
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2.3  Quellterme

Dieser Abschnitt soll einen Uberblick zu den in Gleichung (2.12)-(2.13) auf-
tretenden Quelltermen geben. Mit ihnen ist das zu l6sende, gekoppelte Sys-
tem nichtlinearer Differentialgleichungen vollsténdig beschrieben:

0%

S TV (Ev) =0 (2.21)
ag—tv+v'(zv®v+m):vm—2vq> (2.22)
OF

S TV (E+TV) =V (T-v) = 2VE-V + Qutar — Quoot- (223)

Hier werden 4 zusitzliche Effekte berticksichtigt: die Viskositét, welche in
Form des Spannungstensors T in die Gleichungen eingeht, das Gravitations-
potential des Zentralobjektes ®, die Kiihlung der Scheibe durch Abstrahlung
Qoo und die Heizung durch den zentralen Stern Q... Auf die ersten 3 Effekte
wird im Folgenden genauer eingegangen. Um die Heizung durch Strahlung
des Zentralsternes Qgar beschreiben zu koénnen, wurde im Rahmen der vor-
liegenden Arbeit ein neues Modell entwickelt, welches in Kapitel 3 genauer
erlautert wird.

2.3.1 Gravitation

Zur Berechnung des Gravitationsterms in Energie- und Impulsgleichung muss
lediglich das bereits in Kapitel 2.2.2 besprochene Gravitationspotential

GM,
r

P~ —

(2.24)

bekannt sein. Fiir die hier betrachteten, nicht selbstgravitierenden Scheiben
ist das Potential immer durch das Zentralobjekt dominiert. Alle Akkretions-
scheiben fiir die dies nicht der Fall ist, werden aus dem Modellraum ausge-
schlossen. Dies wird in Kapitel 4.4 anhand der Simulationsdaten verifiziert.

2.3.2 Viskositat

Viskositét spielt eine entscheidende Rolle bei der Entwicklung von Akkre-
tionsscheiben. Sie ist fiir den Austausch von Drehimpuls innerhalb der dif-
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ferentiell rotierenden Scheibe verantwortlich und ermoglicht dadurch einen
Materialtransport zum Zentralobjekt. Ohne Viskositét géibe es folglich keine
Akkretion.

In den Gleichungen (2.22) und (2.23) wird die Viskositét durch den Span-
nungstensor berticksichtigt:

ov; Ov; 2
Die kinematische Viskositdt wird mit v bezeichnet. Wie sie korrekt berech-
net werden kann, ist Gegenstand aktueller Forschung (siehe Armitage (2010)
fiir eine Ubersicht und Sperling (2012) fiir eine mit Fosite durchgefiihrte
Studie). Die wesentliche Herausforderung bei der Entwicklung eines geeigne-
ten Viskositdatsmodells liegt darin, dass es sich bei Akkretionsscheiben sehr
wahrscheinlich um turbulente Stromungen handelt.

Zur Modellierung der Scheiben wird vielfach auf sehr einfache Parametrisie-
rung v o A\eurbUrarp zUriickgegriffen. Dabei beschreibt Ay, die charakteristi-
sche turbulente Langen- und vy, die entsprechende Geschwindigkeitsskala.
In der vorliegenden Arbeit wird eines dieser Modelle, die a-Viskositit (Sha-
kura & Sunyaev, 1973) verwendet:

v = ayCsh. (2.26)

In diesem Fall wird die turbulente Langenskala durch die Druckskalenho-
he als maximal mdégliche Wirbelgrofse abgeschétzt. Die maximale turbulente
Geschwindigkeit entspricht der Schallgeschwindigkeit. Grofere Geschwindig-
keiten wiirden zur Ausbildung von Stofsfronten fiihren, welche die kinetische
Energie eines Wirbels durch Kompression des Materials sehr effizient in Wir-
me umwandeln wiirden.

Dieser Ansatz hat sich fiir die hier betrachteten protoplanetaren Scheiben als
Standardmodell etabliert. Der Parameter a,, wird auf eine typischen Wert von
ay = 0.01 gesetzt. So ist die Vergleichbarkeit mit fritheren Arbeiten sicher-
gestellt (Watanabe & Lin, 2008, Bailli¢ & Charnoz, 2014).

2.3.3 Kiihlung

Um die Kiithlung durch Abstrahlung zu berechnen, wird die Oberfliche der
Akkretionsscheibe als Schwarzkorper der Temperatur T,.¢ betrachtet. Die Ab-



10 KAPITEL 2. THEORETISCHE GRUNDLAGEN

strahlung der Scheibe ist dann nach dem Stefan-Boltzmann-Strahlungsgesetz

Qcool = 20’BT§ff (227)

mit der Stefan-Boltzmann-Konstante og. Der Faktor 2 ist notwendig, um
beide Oberflachen der Scheibe zu bertiicksichtigen.

Fiir die Beschreibung der Kiihlung benétigt man demnach die Effektivtem-
peratur der Scheibenoberflache. Aus den bisher besprochenen Gleichungen
ist jedoch ausschliefslich die Mittelebenentemperatur 7" bekannt (2.15). Die-
se lasst sich iiber die effektive optische Tiefe 7.¢ mit der Effektivtemperatur

verkniipfen
T4
Tog = —, (2.28)
Teff
wobei 7. > 1 sein muss. Die effektive optische Tiefe fasst alle Extinktions-
prozesse, welche zwischen der Mittelebene und der abstrahlenden Oberfla-
che stattfinden, zusammen. Der urspriingliche Ansatz um 7.¢ zu berechnen
stammt von Hubeny (1990). Hier wird eine vereinfachte Version von Giin-
ther u. a. (2004) verwendet, welche bereits erfolgreich auf Akkretionsscheiben

angewendet wurde:

~ O (L Ly (2.29)
Teff ~ 4 QTR \/§ 37‘R . .
Um die optische Tiefe (Ruden & Pollack, 1991)
1
TR = 5532 (230)

berechnen zu konnen, muss das Rosseland Mittel der Opazitit kr bekannt
sein. Dies kann mit Hilfe des folgenden semi-analytischen Ansatzes fiir 8
unterschiedliche Temperatur- und Dichteregionen bestimmt werden (Bell &
Lin, 1994):

Ri; = lﬂvopaini. (231)

Die Werte fiir die 8 verwendeten x; und die Exponenten der Dichte und
Temperaturabhingigkeit sind in Tabelle 2.1 zusammengefasst. Fiir die be-
trachteten Scheiben sind vor allen Dingen die ersten, vergleichsweise kalten
Scheibenregionen zugeordneten Terme von Bedeutung. Die Temperaturen die
notwendig sind, damit die Elektronenstreuung die Opazitit dominiert, wer-
den eher in Aktiven Galaktischen Kernen als in protoplanetaren Scheiben
erreicht.
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Region: Ki0 a; b;
Staubkérner mit Eisschicht 2-107* cm?/(g K?) 0 2
Verdunstung der Eisschicht 2-10% ecm?K’ /g 0o -7
Staubkorner 1-107" em?/(g K'/?) 0 2
Verdunstung von Staubkérnern 2-10% em®K**/g? 1 —24
Molekiile 1-107% em?*/(g?? K%) 2 3
H-Streuung 2-107% cm®/(g"* K") 3 —10
Gebunden-frei und frei-frei Ubergéinge 1.5 - 102 em®K*/? /g2 1 -2
Elektronenstreuung 3.48 107! cm?/g 0 0

Tabelle 2.1: Ubersicht der einzelnen Opazititsbeitrige.

Um aus den einzelnen Beitragen eine fiir den gesamten Temperatur- und
Dichtebereich sinnvolle Gesamtopazitéit zu berechnen, wird die folgende In-
terpolationsformel verwendet:

L1 L, L1 2.3)
kr KT TR0+ T10 kS + k3 Ki+Ki+K§ K7+ K '

mit 7y = 3000 K. Sie geht auf H. P. Gail zuriick und ist in Britsch (2006) nach-
zulesen. Abbildung 2.1 zeigt den Vergleich der Opazitéitsberechnung nach
Gail mit dhnlichen Arbeiten. Es zeigt sich, dass die Abweichung von den Er-
gebnissen von Bell & Lin (1994) im Rahmen der Abweichungen unterschiedli-
cher, typischer Opazititsmodelle (siehe Abbildung 2.1b) liegt. Zudem treten
sie im Wesentlichen in Bereichen mit Temperaturen von mehr als 1000 K auf.
Die Ergebnisse der Simulationen werden zeigen (siehe Kapitel 5), dass dieser
Bereich im Rahmen der vorliegenden Arbeit keine grofe Bedeutung besitzt.
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(a) Vergleich der Rosseland Mittel der Opazitat nach Gail und Bell

& Lin (1994).
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(b) Vergleich verschiedener Opazitdtsmodelle fiir protoplanetare
Scheiben (Semenov u. a., 2003).

Abbildung 2.1: Test der Opazititsberechnung.



Kapitel 3

Heizung der Akkretionsscheibe
durch Strahlung des Zentralsterns

Das Gleichgewicht zwischen Heizung und Kiihlung durch Strahlung domi-
niert die Energiebilanz weiter Bereiche von Akkretionsscheiben (siehe z.B.
Armitage 2010). Der Anteil der Abstrahlung kann in Fosite mit der im vor-
herigen Kapitel besprochenen Kiihlfunktion, berechnet werden. Fiir eine sinn-
volle Energiebilanz fehlte jedoch bisher der Beitrag der Energie-Einstrahlung.
Deshalb sollen im Folgenden die theoretischen Grundlagen fiir ein Modell zur
Heizung der Scheibe durch die Strahlung des Zentralsterns entwickelt wer-
den.

Beide Teilprobleme, die Hydrodynamik und der Strahlungstransport, sind fiir
sich genommen schon sehr komplex und kénnen nur unter Verwendung grofter
Softwarepakete wie beispielsweise Fosite oder dem Monte-Carlo Strahlungs-
transportcode MC3D beschrieben werden. Der Frage, wie sie kombiniert wer-
den konnen, ist seit den achtziger Jahren des letzten Jahrhunderts immer
wieder mit verschiedenen Modellen nachgegangen worden. Sie ist immer noch
Teil der aktuellen Forschung (siche Watanabe & Lin (2008), Acreman u. a.
(2010), Harries (2011), Bitsch u. a. (2013), Baillié & Charnoz (2014), Bail-
lié u. a. (2015) fiir einige Beispiele der unterschiedlichen Ansétze). Dabei
gibt es kein grundsétzliches Problem, welches die Kombination beider be-
reits bekannter Verfahren verhindert. Die Schwierigkeit liegt in der Optimie-
rung der Laufzeit fiir eine Hydrodynamiksimulation, die in jedem Zeitschritt
mindestens eine Strahlungstransportsimulation durchfithren muss. Deshalb

13
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sind, zumindest mit der aktuell verfiigharen Rechenleistung, fiir die jeweili-
ge Fragestellung geeignete Modellannahmen erforderlich. Dies kann zu einer
vereinfachten Beschreibung des Strahlungstransportes oder der Hydrodyna-
mik fiihren. Es ist jedoch auch moglich die Grofe des simulierten Bereiches
oder die Simulationszeit einzuschrénken.

Fosites Starke liegt im Bereich effizienter Langzeitsimulationen der gesam-
ten Akkretionsscheibe. Deshalb wurde bei der Entwicklung des neuen Heiz-
terms groken Wert darauf gelegt, ein einfaches, effizientes Modell zu verwen-
den, das dennoch méglichst viele der relevanten Effekte berticksichtigt. Teile
der Modellentwicklung, insbesondere im Bereich der optischen Eigenschaf-
ten der Scheibe, fanden in Kooperation mit Jan-Philipp Ruge (ITAP, CAU)
statt.

3.1 Grundlegende Modellannahmen

Das hier gewéhlte Modell teilt die Vertikalstruktur der Akkretionsscheibe in
2 Bereiche: Eine Oberflachenschicht, welche direkt durch den Stern beheizt
wird, und einen durch diese Schicht abgeschirmten, kilteren, isothermen Zen-
tralbereich. Dieses 2-Schichten-Modell geht auf Kenyon & Hartmann (1987)
zurlick und ldsst sich mit modernen Strahlungstransport-Simulationen mit
MC3D als sinnvolle Ndherung bestétigen (siehe Abbildung 3.1). Die Bereiche
sehr geringer Teilchendichten in grofem, vertikalen Abstand zur Mittelebene
werden dabei vernachléssigt. Dies ist eine plausible Annahme, da die kleinen
Dichten dazu fithren, dass dieser Bereich optisch diinn ist und die Heizung
der darunter liegenden Schichten durch Strahlung nicht beeinflusst wird.

In der Abbildung ist noch ein dritter, vergleichsweise kalter Bereich um die
Mittelebene der Scheibe auferhalb von etwa 100 AU zu sehen. Dieser wird
in Kapitel 3.5 noch einmal aufgegriffen.

Kenyon & Hartmann (1987) waren die ersten, die Beobachtungen von Akkre-
tionsscheiben im Rahmen des sogenannten flared disk-Modells beschrieben
haben. In diesem Modell sorgt eine vertikal aufgeweitete Dichtestruktur in
den Auftenbereichen der Akkretionsscheibe dafiir, dass die Scheibe auch bei
grofsen Abstédnden vom Zentralobjekt noch effektiv durch die direkte Ein-
strahlung des Sterns geheizt werden kann. Fiir den mittleren Energieeintrag
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Abbildung 3.1: Vertikaler Schnitt durch die Anzahldichteverteilung der Staub-
korner und der mit MC3D simulierten, resultierenden vertikalen Temperatur einer
Akkretionsscheibe. Der Stern befindet sich bei R = 0 AU und Z = 0 AU. Die
Dichteverteilung beruht auf den Ergebnissen einer Fosite-Simulation mit dem
in Kapitel 4 beschriebenen Standard-Parametersatz fiir die Akketionsscheibe und
den Stern nach 600 yr Simulationszeit.

pro Sekunde und Quadratmeter ergibt sich im Abstand s vom Stern:

Qstar(s) = O!(TBT;I <%) . (31)

Die Effektivtemperatur des als Schwarzkérper angenommenen Sterns ist mit
T, und sein Radius mit R, bezeichnet. Der Faktor o beriicksichtigt den effek-
tiv beleuchteten Anteil der Scheibenoberfliche. Diese Oberflache wird iiber
die photosphérische Hohe H definiert. Hierbei handelt es sich um die Ho-
he iiber der Mittelebene, bei der die Scheibe beginnt fiir die Strahlung des
Zentralsterns undurchléssig zu werden. Zur Berechnung dieser Akkretions-
scheibenoberfliche existieren eine Reihe verschiedener Ansétze, auf die im
Folgenden genauer eingegangen wird. Anschlieffend werden Methoden zur
Bestimmung von « selbst diskutiert, bevor auf die Beschreibung der opti-
schen Eigenschaften des Staubes eingegangen wird. Der Rest des Kapitels
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beschéftigt sich mit Erweiterungen des urspriinglichen Modells: der Streu-
ung, der Reemission der beheizten Oberflache in Richtung Zentralebene und
der radialen Umverteilung von Strahlungsenergie.

3.2 Die photospharische Hohe

Die photosphérische Hohe H ergibt sich implizit aus folgender Bedingung an
die optische Tiefe:
T(r,o, H) = 1. (3.2)

Wie bereits im vorherigen Kapitel werden Zylinderkoordinaten (r, ¢, z) ver-
wendet. Die optische Tiefe ist als

T(r,p, z) = //ipd(r,@, z) ds(r, p, 2) (3.3)

definiert. Die zu ihrer Berechnung benétigte Staubdichte pq lésst sich fiir ein
festes Verhéltnis von Staub zu Gas dquivalent zur Gasdichte (2.18) als

— Ed(T’,gO) ex _1 % ’
wirg.2) = A p< 2(h<w>)) (3.4)

schreiben. Hier bezeichnet h wieder die Druckskalenhohe. Auf die Bestim-
mung der Oberflachendichte des Staubes ¥4, sowie der Opazitit x wird in
Kapitel 3.4 genauer eingegangen. Der folgende Abschnitt konzentriert sich
auf den Pfad s in Gleichung (3.3). Er beschreibt den Weg vom zunéchst
als punktférmig angenommenen Stern zur Oberfliche der Akkretionsscheibe.
Da die Bestimmung von H mittels Integration entlang dieses Pfades durch
die gesamte zwischen Stern und Oberfliche liegende Dichteverteilung sehr
aufwindig werden kann, wurden o und H in verschieden Arbeiten auf un-
terschiedlichen Wegen approximiert. Der folgende Abschnitt stellt einen Teil
dieser Naherungen vor, um geeignete Modelle zur Bestimmung des effektiv
beleuchteten Anteils der Scheibenoberfliche in Fosite zu finden.

Einige Arbeiten verzichten komplett auf eine Berechnung der photosphéri-
schen Hohe, indem sie a = 0.05 setzen. Dieses von Brauer u. a. (2008) entwi-
ckelte Verfahren wird beispielsweise bei der Untersuchung der Dynamik und
Entwicklung grofserer Partikel in Akkretionsscheiben verwendet. Der gewéhl-
te Wert fiir a entspricht dem minimalen, in einer bis heute viel beachteten
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Abbildung 3.2: Vergleich des zur Berechnung von Integral (3.3) verwendeten
Pfades nach Dullemond u. a. (2001) (links) und Watanabe & Lin (2008) (rechts).

Arbeit von Chiang & Goldreich (1997) abgeschéitzten Wert fir den effektiv
beleuchteten Anteil der Oberfliche. Sie gehen von H/h ~ 4 aus.

Andere Studien verwenden einen Ansatz von Dullemond u. a. (2001), bei dem
ausschlieflich entlang der z-Richtung integriert wird. Der Stern wird hier als
weit entfernte, in vertikaler Richtung oberhalb der Akkretionsscheibe liegen-
de Strahlungsquelle angenommen (siehe Abbildung 3.2).

Watanabe & Lin (2008) konnten jedoch zeigen, dass die bei den oben ge-
nannten Nédherungen vernachléssigten Abschattungseffekte einen wesentli-
chen Einfluss auf die Entwicklung der Scheibe haben kénnen. Sie folgern
daraus, dass es notwendig ist, den realistischeren Pfad zwischen Stern und
Oberflache zu verwenden. Allerdings ist dieser Ansatz mit einem deutlichen
Anstieg der pro Simulation bendtigten Rechenzeit verkniipft.

Der neue Heizterm unterstiitzt 3 unterschiedliche Modelle zur Bestimmung
der photosphérischen Hohe. Die ersten beiden folgen Chiang & Goldreich
(1997) und Dullemond u. a. (2001) und erlauben eine schnelle Berechnung
einer vergleichsweise groben Néherung fiir die Heizung durch den Stern. Diese
Option ist fiir Problemstellungen verwendbar, welche selbst so viel Simulati-
onszeit benotigen, dass eine zusétzliche, aufwindigere Bestimmung der Hohe
nicht moglich ist. Die damit berechneten Hohen werden im Folgenden als
Hcg und Hp bezeichnet.

Welche Methode die bessere Approximation liefert, wird in Kapitel 7 anhand
eines Vergleiches mit den Ergebnissen des dritten Modells diskutiert. Es folgt
dem Pfad vom Stern bis zur Scheibenoberfldche und ist somit dquivalent zum
Ansatz von Watanabe & Lin (2008). Die daraus resultierende Hohe wird mit
H bezeichnet.

Um die Methode von Chiang & Goldreich (1997) in Fosite verwenden zu
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konnen, ist keine weitere Rechnung erforderlich. Die Hohe
Heg = 4h (3.5)

ergibt sich sofort aus der in der Simulation bekannten Druckskalenhohe (sie-
he Gleichung (2.19)).

Das von Dullemond u. a. (2001) entwickelte Verfahren liefert hingegen kei-
nen expliziten Ausdruck fiir die photosphérische Hohe. Deshalb wird Hp fiir
den von Dullemond u. a. (2001) verwendeten Pfad im néchsten Abschnitt
hergeleitet.

Anschliefsend erfolgt die Berechnung der Hohe fiir das Modell, welches das In-
tegral (3.3) fiir den Pfad vom Stern zur Scheibenoberfléche 16st. Dieses Modell
ist zunédchst auf rotationssymmetrische Scheiben beschrankt. Der verwendete
Pfad ist dquivalent zu Watanabe & Lin (2008) (Gleichung 10), wird hier je-
doch anders parametrisiert. Der wesentliche Unterschied im Vergleich beider
Arbeiten besteht jedoch darin, dass der Heizterm hier Teil eines Modells fiir
die hydrodynamische Entwicklung von Akkretionsscheiben ist. Watanabe &
Lin (2008) berechnen lediglich die zeitliche Entwicklung der inneren Energie
fiir eine Scheibe mit konstanter Oberflichendichte.

3.2.1 Herleitung von Hp

Zur Berechnung von Hp muss Gleichung (3.3) fiir den von Dullemond u. a.
(2001) vorgeschlagenen Pfad gelost werden:

o - o Z]d(r> 90) ex _1 z ? >
t=rlne)= Hp Hmh(r, ©) p( 2 (h(r, 90)) )d - (36)

Im Folgenden werden die - und p-Abhéngigkeit in allen Gleichungen unter-
driickt, um die Lesbarkeit zu erh6hen. Fiir die Opazitit x wird angenommen,
dass sie ausschliefslich durch die Wellenlédnge der vom Stern emittierten Strah-
lung bestimmt ist. Damit ist £ vom Ort in der Scheibe unabhéngig.

Lost man das Integral (3.6) ergibt sich folgende Gleichung:

- H% (1 ~erf (%)) . (3.7)

erf (%) - %H (3.9)

Dies ist dquivalent zu:
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Aus diesem Zusammenhang ergibt sich sofort eine Bedingung fiir die Existenz
einer 7 = 1-Flache. Damit die Fehlerfunktion invertierbar ist, muss gelten:

. 2
Tz <1 mit x:'l——

—|. (3.9)

Dies ist eine physikalisch sinnvolle Bedingung, da das Argument der Fehler-
funktion nur in Bereichen sehr kleine Oberflachendichten groft wird. Dort ist
die Akkretionsscheibe optisch diinn und 7 = 1 kann fiir den gewahlten Pfad
nie erreicht werden. Deshalb ist in diesem Fall keine sinnvolle Definition der
photosphérischen Hohe moglich.

Theoretisch kénnte die Fehlerfunktion auch fiir negative Werte von z inver-
tiert werden. Dies wiirde zu negativen Hohen fiihren. Betrachtet man den
Strahlungstransport durch die vertikale Dichteverteilung, bedeutet eine ne-
gative Hohe, dass die Strahlung die gesamte Dichtestruktur fiir z > 0 durch-
queren und sich dann in negativer z-Richtung weiter ausbreiten kann, bevor
7 = 1 erreicht wird. Die Scheibe ist also schon fast optisch diinn fiir die
vom Stern kommende Strahlung. Im Rahmen des hier vorgestellten Heizmo-
dells ist dieser Fall nicht sinnvoll. Es erfordert eine beleuchtete Oberfléche
oberhalb der Mittelebene, welche Strahlung reemittiert. Fiir Hp gilt deshalb:

_1 2 . 2
HD:{ﬁh erf (1—m> fir 0 < 1—m<1 (3.10)

0 sonst.

Anhand der Simulationsergebnisse (siehe Kapitel 7) hat sich jedoch gezeigt,
dass der Fall Hp = 0 fiir den in der vorliegenden Arbeit betrachteten Modell-
raum keine Rolle spielt. Abgesehen von einem Scheibenmodell mit komplet-
ter Staub-Sublimation (X4 = 0), fiir das in Fosite keine Hohenberechnung
stattfindet und das im Folgenden noch ausfiihrlich diskutiert werden wird,
kann mit diesem Verfahren fiir alle hier betrachteten Akkretionscheiben die
Hohe fiir die Heizung durch den Stern berechnet werden.

3.2.2 Herleitung von H

Die Berechnung von H beruht ebenfalls auf der Losung von Gleichung (3.3).
Allerdings beschreibt der Pfad hier eine gerade Linie vom Stern zur Oberflé-
che der Scheibe. Wie in Abbildung 3.2 ist 8 der Winkel zwischen der r-Achse
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und dem Photonenpfad. Damit ergibt sich fiir s = rcos 8 und z = rtanf
fiir eine als rotationssymmetrisch angenommene Akkretionsscheibe:

7(ry, B) = e*%m?f)?dr. (3.11)
cosﬁ R \/27rh

Die Radien rg und R, sind die r-Koordinate zu der die Hohe berechnet
werden soll und der innere Rand des simulierten Bereiches. Hier wird ange-
nommen, dass die zwischen dem Stern und dem Simulationsgebiet liegende
Dichteverteilung keinen wesentlichen Einfluss auf die optische Tiefe im Re-
chengebiet hat. Damit dies eine sinnvolle Annahme ist, wird bei der Auswahl
der Scheibenparameter darauf geachtet werden, den Innenrand des Simula-
tionsgebietes nah an den Innenrand der Akkretionsscheibe zu legen (siehe
Kapitel 4 und 6.2.5).

Auch wenn die Hohe in diesem Fall nicht mehr explizit als Funktion von rpy
geschrieben werden kann, liefert (3.11) eine Berechnungsvorschrift fiir H. Zu
einem gegebenen ry kann mit Hilfe einer Nullstellensuche ein Sy bestimmt
werden, so dass

T(?”H,BH)—lzo (312)

gilt. Dann ergibt sich:
H = ry tan By. (3.13)

3.3 Energieeintrag durch eine relativ zum Stern
geneigte Oberflache

Mit den beschriebenen Berechnungsverfahren fiir die photosphérische Hohe
ist es moglich, den Faktor a aus Gleichung (3.1) zu bestimmen. Anschaulich
beschreibt er den effektiv beleuchteten Anteil der relativ zur Verbindungsli-
nie zum Stern geneigten Oberfliche der Akkretionsscheibe. Dazu existieren
verschiedene Ansétze. Der klassische Weg ist die Approximation von « durch
den sogenannten flaring angle nach Kenyon & Hartmann (1987)(siehe auch
Ruden & Pollack (1991) fiir eine ausfiihrlichere Herleitung):

4 R, H (dlnH
) [37 s 5 <d1nr 1)] (3:14)
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Dabei ergibt sich Gleichung (3.1) und damit auch dieser Ausdruck fiir a,
durch die Berechnung des Strahlungsflusses durch die relativ zur Verbin-
dungslinie zum Stern geneigte Oberfliche der Akkretionsscheibe. Der Strah-
lungsfluss beschreibt die pro Sekunde und Einheitsfliche eingestrahlte Ener-
gie. Die Bezeichnung flaring angle hat sich etabliert, da der zweite Summand
als Winkel zwischen der durch die photosphérische Hohe definierte Oberflé-
che der Scheibe und der Verbindungslinie zwischen Stern und Oberflédche
interpretiert werden kann. Der erste Summand bertiicksichtigt die endliche
Ausdehnung des Sterns. Im Falle H = 0 und damit s = r entspricht er dem
Ergebnis fiir den Energieeintrag einer sogenannten razor thin disk. Gleichung
(3.14) ist eine Weiterentwicklung dieses Modells einer unendlich diinnen Ak-
kretionsscheibe. In ihr wird die Hohenstruktur der Scheibe beriicksichtigt.
Allerdings wird hier angenommen, dass H < r und R, < r gilt. Wie viel
Energie durch die Scheibe absorbiert werden kann, ist in diesem Modell im
Wesentlichen durch die lokale Neigung der Oberfliche relativ zur Verbin-
dungslinie zum Stern und nicht durch die Hohe der Scheibe iiber der Mit-
telebene vorgegeben. Dabei folgt die vorliegende Arbeit Ruden & Pollack
(1991) und verwendet in Gleichung (3.1) und somit auch (3.14) die Néhe-
rung r ~ s. Dies hat den Vorteil, dass sowohl hier als auch fiir das folgende
komplexere Modell fiir «, der als geometrische Verdiinnung interpretierbare
(R./s)* Term aus Gleichung (3.1) den echten Abstand vom Stern beriick-
sichtigt.

Watanabe & Lin (2008) haben jedoch gezeigt, dass die Beschreibung iiber
den flaring angle nur sinnvoll ist, wenn dln{/dInr mit ( = h/r nicht stark
mit dem Radius variiert. Dabei bezeichnet h weiterhin die Druckskalenho-
he aus Gleichung (2.19). Sie konnten aukerdem beweisen, dass die Heizung
durch den Stern genau diese Variation hervorrufen kann. Statt der Beschrei-
bung iiber den Winkel schlagen sie deshalb einen erweiterten Ansatz, den
sogenannten area filling factor, vor. Er beschreibt die Emission einer Schicht
direkt durch den Stern beheizter Staubkorner und ldsst sich im Grenzfall
kleiner Gradienten in h/r auf einen Ausdruck zuriickfithren, welcher dem
bekannten flaring angle sehr &hnlich ist (Watanabe & Lin, 2008):

Y R R TS | e

Wie in Gleichung (3.11) bezeichnet pq die Staubdichte und « die Opazitét, die
wieder als ortsunabhéngig angenommen wird. Im Vergleich mit Watanabe &
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Lin (2008) (Gleichung 16) féllt der zusitzliche Faktor § auf. Er berticksichtigt
die Tatsache, dass der Staub an der Oberfliche der Akkretionsscheibe nicht
durch die Strahlung des gesamten Sterns, sondern lediglich von etwa der
Hélfte der der Scheibe zugewandten Hemisphére geheizt wird (Chiang u. a.,
2001). Der restliche Bereich wird durch die Scheibe selbst verdeckt. Auch
Gleichung (3.14) beriicksichtigt diesen Effekt.

Um Gleichung (3.15) implementieren zu kénnen, wurde das Integral gelost
(sieche Watanabe & Lin (2008), Anhang C) und die Staubdichte mit dem
bereits in Gleichung (3.4) verwendeten Zusammenhang ersetzt:

a= % (1—exp {—gzd (l—erf [%DD (3.16)

Auch dieser Ausdruck gilt nur fiir grofe Entfernungen zum als punktférmig
angenommenen Stern und wird deshalb um den schon bekannten Faktor fiir
einen endlich ausgedehnten Stern erginzt:

)

Mit diesem Ausdruck ldsst sich der Energieeintrag durch Strahlung an der
Oberflache der Scheibe berechnen. Um zu beriicksichtigen, dass die Schei-
be 2 beheizte Flichen an der Ober- und Unterseite besitzt, muss er mit 2
multipliziert werden:

N (R ) e

Sowohl die Naherungen des flaring angle als auch der area filling factor wer-
den am Innenrand der Akkretionsscheibe problematisch. Dies gilt insbesonde-
re im Fall von scharf definierten Innenkanten mit extremen Hohengradienten.
Die bei der Bestimmung des flaring angle gemachte Annahme, dass a weit
entfernt vom zentralen Stern berechnet wird und die vertikale Ausdehnung
der Akkretionsscheibe keine wesentliche Rolle spielt, ist hier verletzt. Fiir die
Berechnung des area filling factor ist der Innenrand der Scheibe ebenfalls pro-
blematisch (Watanabe & Lin, 2008), da hier der radiale Strahlungstransport
durch den Rand vernachléssigt wird. In den nachfolgenden Simulationen kann
diese Einschrankung des Modells durch eine geschickte Wahl des Innenran-
des des Simulationsgebietes weitestgehend umgangen werden. Dieser sollte
zwar, wie bei der Hohenberechnung in Kapitel 3.2.2 verlangt, moglichst nah
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am durch die Sublimation des Staubes festgesetzten Innenrand der Akkreti-
onsscheibe liegen, diesen jedoch nicht einschlieffen. Sollte der Fall kompletter
Staubsublimation auftreten ist aukerdem sichergestellt, dass a < 1 gilt. Die
Auswirkungen der Sublimation von Staub am Innenrand der Scheibe werden
in Kapitel 6.2.5 anhand der Simulationsergebnisse im Detail diskutiert wer-
den.

Im Folgenden wird der area filling factor in Kombination mit der dritten,
vom Stern ausgehenden Hohenberechnungsmethode als Standardmodell fest-
gelegt. Diese Kombination bietet die vollstéandigere, wenn auch zeitaufwéndi-
gere Beschreibung des Heizterms. Zusétzlich wird auch die Berechnung von
a nach Gleichung (3.14) unterstiitzt, da sie sie fiir einige Anwendungen als
vorteilhaft erwiesen hat, auf die beim Vergleich der vereinfachten Hohenbe-
rechnungsmethoden in Kapitel 7 noch genauer eingegangen wird.

3.4 Staubeigenschaften und Streuung

Im Folgenden wird ein typisches Staub-zu-Gas-Verhiltnis in der Akkretions-
scheibe von 1 : 100 angenommen. Dies entspricht sowohl der Zusammenset-
zung des Interstellaren Mediums (Spitzer, 1978) als auch den in Molekiilwol-
ken gemessenen Daten (Hildebrand, 1983). Auch wenn der Staub nur einen
geringen Beitrag zur Gesamtmasse der Akkretionsscheibe liefert, ist er fiir die
Berechnung der Sternheizung entscheidend, da er die optischen Eigenschaften
des Materials dominiert (Chiang & Goldreich, 1997). Deshalb definiert die
gewéhlte Staubart in Gleichung (3.3) und allen davon abgeleiteten Gleichun-
gen die Opazitét k. Typischerweise wird in neueren Arbeiten zur Berechnung
von k in dhnlichen Heizmodellen auf das Planck-Mittel (siehe z.B. Dullemond
u. a. (2001), Watanabe & Lin (2008), Baillié¢ & Charnoz (2014), Baillié u. a.
(2015)) der Opazitét zuriickgegriffen, wobei sich die dabei gewéhlten Staub-
zusammensetzungen teilweise stark unterscheiden.

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde ein anderer Ansatz gewéhlt, wel-
che die Beschreibung der optischen Eigenschaften des Staubes durch die Mie-
Theorie aus dem Monte-Carlo-Strahlungstransportcode MC3D iibernimmt. Die
dort verwendeten Staubeigenschaften wurden bereits sehr erfolgreich zur Be-
schreibung aktueller Beobachtungsdaten (siehe z.B. Madlener u. a. 2012,
Gréfe u. a. 2013) verwendet. Deshalb kann angenommen werden, dass sie
ein sinnvolles Modell fiir den Staub in protoplanetaren Scheiben liefern.
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Die Staubkorner werden als kugelférmig angenommen. Thre Gréfenverteilung
folgt einem Potenzgesetz (Dohnanyi, 1969, Savage & Mathis, 1979)

dn(a) o< a=**da, (3.19)

wobei n die Anzahl der Staubkérner mit Radien im Intervall [a, a + da] be-
schreibt. Der minimale Staubkornradius wird auf a,;, = 0.005 gm und der
maximale Radius entweder auf apax1 = 0.25 pm oder ayax 2 = 2.5 um gesetzt,
wobei amax,1 der Standardwert ist und amax 2 lediglich dazu dient, den Ein-
fluss der Staubkorngrofsenverteilung auf das Ergebnis untersuchen zu konnen.
Noch gréfiere Staubkorner spielen hier keine Rolle, da der direkte Energie-
eintrag durch den Stern an der Oberfliche der Scheibe, weit entfernt von der
Mittelebene stattfindet. Dort dominieren kleine Staubkorner die Verteilung,
da sich grofere Korner nahe der Mittelebene ansammeln (Goldreich & Ward
(1973), siehe auch Armitage (2010) fiir eine aktuellere Zusammenfassung).
Um den Einfluss der gewéahlten Staubart auf den Heizterm untersuchen zu
kénnen, werden zwei unterschiedliche Staubarten verwendet. Die erste be-
steht aus reinem Astronomischem Silikat (Weingartner & Draine, 2001),
wéhrend die zweite eine Mischung aus 62.5 % Astronomischem Silikat und
37.5 % Graphit ist. In beiden Féllen wird fiir die Dichte des Materials pgust =
2.7 ¢ em™ gewihlt. Die Auswahl dieser Staubarten, sowie die Berechnung
der daraus resultierenden optischen Eigenschaften mit MieX (Wolf & Vosh-
chinnikov, 2004) wurde im Rahmen der bereits erwdhnten Kooperation mit
Jan Philipp Ruge durchgefiihrt. Daraus ergeben sich Tabellen fiir den Ex-
tinktionsquerschnitt C., den Absorptionsquerschnitt C,s und die Albedo
A.

Mit diesen Werten lésst sich die Opazitét der Staubkorner berechnen (Ruge
u. a. (2013), siehe auch Ruge (2015) fiir eine ausfiihrlichere Beschreibung)

 3C(N)

= et 3.20
ApaustTaly (3:20)

wobei aeg den sich aus der gewéhlten Staubkorn-Groéfsenverteilung ergeben-
den effektiven Staubkornradius beschreibt. Die Extinktionseffizienz ist eine
von der Wellenldnge A\ abhéngige Grofe. Zur Berechnung von x wird sie
fiir die Wellenlénge ausgewertet, bei der die Heizung durch den Stern am
effektivsten ist. Sie ergibt sich aus dem Maximum der Planck-Funktion des
Sterns multipliziert mit dem wellenlangenabhéngigen Absorptionsquerschnitt
der Staubkérner (Wolf, 2014). Ob die Vernachléssigung aller anderen Wel-
lenldngen gerechtfertigt ist, wird im Abschnitt 6.2.2 iiberpriift.
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3.4.1 Streuung

Das bisherige Heizmodell vernachlassigt die Tatsache, dass ein Teil der auf
die Staubkorner treffenden Strahlung gestreut wird und damit nicht zur Hei-
zung der Akkretionsscheibe beitrégt. In einem Teil der fritheren Arbeiten mit
dhnlichen Heizmodellen wird dieser Effekt zwar erwdhnt, dann jedoch ver-
nachléssigt (siehe z.B. Dullemond u. a. (2001)). Das hier gewéhlte, verbesser-
te Staubmodell erlaubt es jedoch, die Streuung im Rahmen einer einfachen
Néherung zu beriicksichtigen (Ruge, 2013).

J (L= A(N) By (T2) dA
[ By (T.) dA

(3.21)

€abs =

mit der Staub-Albedo A und der Planck-Funktion B (7}). Damit ist €,
als mit der Planck-Funktion des Sterns gewichtetes Wellenléngenmittel des
absorbierten Anteils der Strahlung (1 — A (X)) definiert. Die Gewichtung mit
der Planck-Funktion des Sterns ist sinnvoll, da dieser seine Energie nicht
gleichméafig tiber alle Wellenldngen verteilt abstrahlt. Vielmehr wird hier
erneut angenommen, dass der Stern sich wie ein Schwarzkorper der Effektiv-
temperatur T, verhélt.

In dieser Ndherung wird die mit Hilfe der photosphérischen Hohe definier-
te Oberfliche der Scheibe im Wesentlichen als eine einfach streuende Fla-
che betrachtet. Dabei werden verschiedene Prozesse vernachlassigt, da ihre
Berticksichtigung eine vollstdndige Beschreibung des vertikalen Strahlungs-
transportes erfordern wiirde, die mit dem hier vorgestellten Heizmodell ge-
rade vermieden werden soll. Beispielsweise spielen Mehrfachstreuung sowie
die Tatsache, dass ein Teil der oberhalb der Scheibenoberfliche liegenden,
durch den area filling factor beschriebenen Staubséule nicht mit derselben
Frequenzabhéngigkeit wie der Stern Strahlung reemittiert, keine Rolle.
Fosite berechnet den fiir die Absorption zur Verfiigung stehenden Anteil
der Strahlung nicht selbst, sondern iibernimmt sie aus von Jan-Philipp Ruge
im Rahmen der bereits erwdhnten Kooperation berechneten Tabellen. Diese
enthalten €, als Funktion von Sterntemperatur und Staubzusammensetzung
(siche Anhang A). Der verbesserte Energieeintrag durch Heizung ergibt sich
damit zu:

2
Qstar(s) = 6absozo-Bjj;l (%) . (322)
S
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3.4.2 Sublimation

Wie bereits erwahnt wird ein typisches Staub-zu-Gas Verhéltnis von 1 : 100
angenommen. Dies erlaubt es fiir weite Bereiche der Scheibe die Staub- und
Gasdichte mit einem konstanten Faktor ineinander umzurechnen. In den In-
nenbereichen muss ein weiterer Effekt beriicksichtigt werden, da dort die
Temperaturen so hoch sein kénnen, dass der Staub sublimiert. Sublimati-
on in einer protoplanetaren Scheibe wurde erstmals von Natta u. a. (2001)
fiir die besonders leuchtstarken Herbig-Ae-Sterne untersucht und wird in-
zwischen mit sehr detaillierten Modellen auch fiir T-Tauri Sterne simuliert
(siehe z.B. Dullemond & Monnier (2010) oder McClure u. a. (2013) fiir eine
Ubersicht).

Eine genaue Modellierung des Sublimationsprozesses wiirde den Rahmen die-
ser Arbeit jedoch sprengen. Zudem wird das Rechengebiet, aus den in Kapitel
3.3 diskutierten Griinden nach Mdoglichkeit so aufgesetzt, dass es den Bereich
kompletter Staubsublimation nicht umfasst. Fiir den Sublimationsterm soll
lediglich dafiir gesorgt werden, dass die Staubdichte im fiir Staub typischen
Sublimationsbereich langsam reduziert und schliefslich auf Null gesetzt wird.
Deshalb wird das einfachste mogliche Modell eines linearen Abfalls des Staub-
zu-Gas-Verhiéltnisses im Sublimationsbereich angenommen:

5 1 fir T' < Tinin
Ed = m ,15:::;+f flr Tinin < T < Thax (323)
0 fir T > Tpax-

Tmin bezeichnet die Temperatur, bei der Staub anfangt zu sublimieren und
Tmax die Temperatur, bei der kein Staub mehr existiert. Es werden typische
Werte von Ty, = 1000 K und 7T}y = 1500 K (Dullemond & Monnier, 2010)
gewihlt. Der Ort, an dem der gesamte Staub sublimiert, legt den Innenrand
der Scheibe fest, innerhalb von dem in diesem Modell keine direkte Heizung
durch den Stern mehr stattfindet.

3.4.3 Vergleich der optischen Eigenschaften in Heiz- und
Kiihlfunktion

Sowohl fiir die Heizung, als auch die fiir die Kiihlung durch Strahlung aus
Kapitel 2.3.3, werden die optischen Eigenschaften des Materials benotigt. Al-
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lerdings unterscheiden sich die im vorherigen Abschnitt diskutierten Staub-
eigenschaften fiir die Heizung von den in Kapitel 2.3.3 gemachten Annahmen
fiir die Kiihlfunktion. Dies ldsst sich dadurch begriinden, dass die fiir die
Heizung relevanten Staubkorneigenschaften die Oberfliche der Scheibe nah
der photosphérischen Hohe beschreiben sollen. Die Kiihlung bezieht sich auf
die Abstrahlung der Mittelebene. Es ist sinnvoll anzunehmen, dass sich die
Eigenschaften der Staubkorner in diesen Bereichen unterscheiden, da sich
grofse Korner, wie bereits erwidhnt, nah der Mittelebene sammeln. Anstelle
einer gemeinsamen Annahme fiir beide Bereiche, wurden hier deshalb 2 unter-
schiedliche Staubmodelle verwendet, welche sich fiir ihren jeweiligen Bereich
bereits bewéahrt hatten.

3.5 Reemission

Wie bereits zu Beginn des Kapitels erkldrt wurde, nimmt das hier verwen-
dete Modell eine aus zwei Schichten bestehende Vertikalstruktur der Scheibe
an. Es besteht aus einer direkt durch den Stern beheizten Oberfliche, wel-
che durch Reemission den darunter liegenden, zweiten Bereich aufheizt (siehe
Abbildung 3.1). Diese zweite Schicht, welche die Mittelebene der Scheibe ein-
schliefit, wird als isotherm angenommen. Fiir die Hydrodynamiksimulation
ist ausschliefslich die Temperatur der Mittelebene relevant, da sie die Schall-
geschwindigkeit in den Grundgleichungen (2.11) - (2.13) festlegt.

Durch diese indirekte Heizung des Zentralbereiches werden zwei Erweiterun-
gen notwendig (Chiang u. a. (2001), Tanaka u. a. (2005), Watanabe & Lin
(2008)). Der Heizterm wird halbiert, da nur etwa die Hélfte der isotrop an
der Oberfldche reemittierten Strahlung in Richtung Scheibe emittiert wird.
Der Rest bewegt sich von der Akkretionsscheibe weg und kann deshalb nicht
mehr zur Heizung beitragen. Zudem muss der Anteil der von der Oberfliche
reemittierten Strahlung, welcher sich in Richtung Zentralebene bewegt, dort
nicht zwangsldufig absorbiert werden. Dies gilt besonders fiir den Aufenbe-
reich der Akkretionsscheibe. Auch dort ist die Scheibe noch optisch dick fiir
die vom Stern kommende Strahlung und die Oberfliche wird somit geheizt.
Allerdings kann sie aufgrund der geringen Dichten bei grofen Radien optisch
diinn fiir die von der geheizten Oberfldche reemittierte Strahlung sein. Damit
kénnen die fiir die Hydrodynamik entscheidenden Zentralbereiche nicht mehr
effizient iiber die Reemission der Oberfliche geheizt werden. Dieser Effekt ist
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auch aus Strahlungstransportsimulationen protoplanetarer Scheiben (Ober,
2015) bekannt.

Um ihm Rechnung zu tragen, wurde das Modell wie folgt erweitert. Nach
dem von Watanabe & Lin (2008) verwendeten, auf Tanaka u. a. (2005) auf-
bauenden Modell, kann die Abschwéchung der Strahlung durch den Faktor

o= L-op(-2r(T) mit (L) = [ s(Topds (321)

berechnet werden. Dabei bezeichnet T, die Temperatur, bei der die Oberfla-
chenschicht reemittiert. Anstelle des bei Watanabe & Lin (2008) verwendeten
Planck-Mittels fiir die Opazitiat wird hier, analog zur durch den Stern geheiz-
ten Oberflachenschicht, die Opazitat direkt aus den Staubeigenschaften aus
Kapitel 3.4 bestimmt. Der Faktor 2 in der Exponentialfunktion modelliert
nach Tanaka u. a. (2005) den Transport von Strahlung, welche sich nicht
direkt in vertikaler Richtung, sondern leicht schrég dazu bewegt.

Um die Opazitét fiir die Reemission des Staubes bestimmen zu kénnen, muss
seine Temperatur bekannt sein. Auch in diesem Fall ist mit dem hier ge-
wahlte Staubmodell eine Verbesserung des auf der mittleren Emissivitit der
Staubkorner beruhenden Modells von Watanabe & Lin (2008) moglich, da
die Staubdaten es erlauben, die Gleichgewichtstemperatur der direkt durch
den Stern geheizten Staubkorner implizit {iber folgenden Zusammenhang zu

bestimmen (Wolf & Hillenbrand, 2003):

R, fooo Qabs()‘)BA(T*>d)‘
d(Tre) - 7 fOOO Qabs()‘)B)\(Tre)dA .

Dabei bezeichnet d den Abstand vom Stern, A die Wellenldnge, Q.,,s den Ab-
sorptionsquerschnitt der Staubkérner und By (T') die Planck-Funktion. Qaps
ergibt sich aus C,ps aus Kapitel 3.4 durch Multiplikation mit einem konstan-
ten Faktor. Beim Einsetzen in Gleichung (3.25) ldsst sich diese Konstante
herauskiirzen, weshalb die Verwendung der bereits bekannten Extinktionsef-
fizenz C,ps an Stelle von QQap,s zu einer dquivalenten Gleichung fiihrt.

Mit Gleichung (3.25) ldsst sich T} zu jedem Abstand s vom Stern durch eine
Nullstellensuche der Funktion f(7) := d(T}e) — s bestimmen. Dabei miiss-
te theoretisch der Abstand s = v/r? + H? verwendet werden. Da sich H in
jedem Zeitschritt &ndert, miisste damit auch 7}, in jedem Schritt neu berech-
net werden, was durch die Nullstellensuche sehr zeitaufwendig ist. Deshalb
wird die Niherung (H/r)? < 1 = s =~ r verwendet. Sie erlaubt es, T}, zu

(3.25)
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Beginn der Simulation zu tabellieren, da sich die Abstdnde der Zellen zum
Zentralobjekt wihrend der Laufzeit nicht mehr &ndern. Diese Annahme wird
in Kapitel 6.2.6.1 anhand von zwei Simulationen mit s = v/r2 + H2 und s = r
iiberpriift.

Sobald T}, bekannt ist, kann die Opazitét fiir Reemission analog zur Opazi-
tat fiir die direkte Heizung durch den Stern mit Gleichung (3.20) berechnet
werden. Damit ist auch &, aus Gleichung (3.24) bekannt, da sich 7(7}.) nun
bestimmen lésst:

()= [ C KDt = LTS ot (%) BN

Daraus folgt direkt:

b= 1= exp |=n(T)Sa ot ()| (3.27)

Fiir typische Werte von H = 4h gilt fiir die Optische Tiefe :

1

5/@(Tre)2d. (3.28)
Die Giiltigkeit dieser Nédherung wird in Kapitel 6.2.6.2 iiberpriift. Unter Be-
riicksichtigung der zu Beginn dieses Absatzes erklarten Halbierung der Hei-

zung ergibt sich die gesamte Abschwéichung durch Reemission:

T(Tre) =

1. 1 1
€re = éere = 5 — 5 exp (—H(ﬂe)Zd). <329)
Der neue Heizterm hat die Form:
R.\2
Qstar(s) - ErefabsaaBTf ( *) . (330)
s

3.6 Radiale Umverteilung von Strahlung

Fiir alle bisherigen Uberlegungen wurde der radiale Transport von Strahlung
komplett vernachléssigt. Die gesamte reemittierte Strahlung der Oberflichen-
schicht bewegt sich entweder vertikal in Richtung Mittelebene, oder in die
entgegengesetzte Richtung davon weg. Jedoch kénnen sowohl die Reemission,
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als auch die Streuung an Staubkornern zwischen Oberfliche und Mittelebe-
ne dafiir sorgen, dass eine radiale Umverteilung des Energieeintrages durch
Heizung erforderlich wird.

Dieser Effekt ist im Rahmen einer Beschreibung der Akkretionsscheibe mit
vertikal integrierter Gleichungen schwer zu beriicksichtigen. Theoretisch wé-
re dafiir eine vollstdndige Simulation des Strahlungstransportes innerhalb
der vertikal aufgelosten Dichteverteilung der Scheibe notwendig. Da diese im
Rahmen des hier vorgestellten Modells nicht praktikabel ist, soll hier statt-
dessen der Einfluss der radialen Umverteilung der eingestrahlten Energie ab-
geschéitzt und im Rahmen eines moglichst einfachen Modells berticksichtigt
werden.

Watanabe & Lin (2008) 16sen dieses Problem, indem sie die Heizterme aller
Zellen mitteln, in denen der Abstand zur betrachteten Zelle hochstens H be-
trigt. Allerdings wird nicht begriindet warum H, welches im Wesentlichen
von den obersten Schichten der Dichtestruktur zwischen dem betrachteten
Punkt in der Scheibe und dem Stern abhéngt, ein sinnvolles Mafs fiir den
Strahlungstransport in den Zentralbereichen der Scheibe sein soll.

Um ein besseres Verstédndnis fiir die im radialen Strahlungstransport relevan-
ten Liangenskalen zu bekommen, wird deshalb die mittlere freie Weglénge fiir

Photonen 1

Kre(Tre) p(1, 2)
betrachtet. Hier beschreibt T}, die Temperatur des reemittierenden Materi-
als. In Abbildung 3.3 ist der Vergleich der mittleren freien Wegldnge mit der
photosphérischen Héhe H und der typischen radialen Ausdehnung der Git-
terzellen Ar fiir das in Kapitel 4 genauer beschriebene Standardmodell der
Akkretionsscheibe zu sehen. Fiir die mittlere freie Wegldnge werden mehrere
Kurven gezeigt, um den Einfluss des gewahlten Wertes fiir z und T}, an einem
gegebenen Ort r abschétzen zu kénnen. Die Temperaturen decken mit der
Mittelebenentemperatur 7, und der Temperatur der Oberflichenschicht T
die im Rahmen des 2-Schichten-Modells sinnvollen Staubtemperaturen ab.
Die Dichte wird bei z = 0 und z = h berechnet. Auf Grund des exponentiel-
len Abfalls der Dichte in vertikaler Richtung (siehe Gleichung (3.4)) ist eine
Wechselwirkung zwischen Staub und Strahlungsfeld in diesem Bereich nah
an der Zentralebene besonders wahrscheinlich. Da es ohne diese Wechselwir-
kung in Form von Reemission oder Streuung keine radiale Umverteilung der
durch Strahlung eingetragenen Energie gibt, wurden diese z-Werte gewahlt.
Der Vergleich der beiden mittleren freien Weglédngen (0, 7,,) und I(h,T},)

l(r,z,Tre) = (3.31)
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Abbildung 3.3: Vergleich der mittleren freien Wegldngen zu verschiedenen z

Koordinaten und Temperaturen mit der radialen Ausdehnung der Zellen Ar und
der photospharischen Héhe H.
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zeigt, dass die Auswahl des z-Wertes im Wesentlichen zu einer parallel Ver-
schiebung der Kurven fithrt. Die Staubtemperatur hat einen groferen Ein-
fluss. Mit demselben Argument, wie bei der Auswahl der z Werte lésst sich
T,, als die Temperatur definieren, welche die radiale Umverteilung dominiert.
Alle betrachteten mittleren freien Wegléngen besitzen einen deutlich ausge-
prigteren radialen Gradienten als die photosphérische Hohe H. In den Au-
Renbereichen der Scheibe ergeben sich extrem grofse Werte fiir [, welche die
gesamte radiale Ausdehnung der Akkretionsscheibe iibersteigen. Hier zeigt
sich ein bereits aus der Besprechung der Reemission der Oberflache bekann-
ter Effekt. Bei grofsen Radien wird das Material der Scheibe optisch diinn
fiir die von ihm selbst emittierte Strahlung. Damit sind die grofen mitt-
leren freien Weglédngen in diesem Bereich zwar nachvollziehbar, aber fiir ein
Umverteilungsmodell durch lokale Mittelung nicht brauchbar. In der Auswer-
tung von Strukturen bei groffen Radien muss deshalb spéter berticksichtigt
werden, dass die radiale Umverteilung von Strahlung moglicherweise unter-
schétzt wird.

Fiir kleine Abstande vom Zentralobjekt ist die von Watanabe & Lin (2008)
fiir die Mittelung verwendete photosphérische Hohe ein oberes Limit fiir die
Umverteilungslénge. Dort wird die mittlere freie Weglédnge durch H so stark
iiberschétzt, dass auch Effekte wie beispielsweise mehrfache Streuung, die
Tatsache dass die reemittierte Strahlung nicht in vertikaler Richtung reemit-
tiert werden muss und Streuung bei z ~ H mit den entsprechend groften
mittleren freien Wegléngen, beriicksichtigt sein sollten. Alle in diesem Be-
reich durch die Heizung entstehenden Strukturen werden deshalb bei einer
Mittelung iiber H eher zu stark als zu wenig gegldttet. Wenn dort durch
die Heizung Strukturen entstehen, wiirden diese auch bei einem komplexeren
Modell fiir die radiale Umverteilung bestehen bleiben und vermutlich starker
ausgepragt sein.

Im Bereich zwischen den extrem kleinen und grofen mittleren freien Weg-
langen ist eine vorsichtigere Interpretation erforderlich. Auch hier sollten die
wesentlichen Umverteilungsprozesse beriicksichtigt sein, da alle berechneten
mittleren freien Wegldngen unterhalb der photosphérischen Hohe liegen.
Zusammenfassend ldsst sich sagen, dass die von Watanabe & Lin (2008) ge-
wahlte photosphérische Hohe in den besonders stark durch die Heizung durch
Strahlung beeinflussten, optisch dicken Innenbereichen der Scheibe ein grofs-
zligig abgeschétztes oberes Limit fiir die Umverteilungslénge liefert. Deshalb
wird sie hier fiir die Umverteilung durch Strahlung {ibernommen.
Allerdings geben Watanabe & Lin (2008) keine genaue Vorschrift fiir die
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Mittelung an. Hier wurde eine Gewichtung mit einer Gaufs-Funktion gewéhlt.
Dies entspricht der Annahme, dass die radiale Umverteilung durch Strahlung
sich als Diffusionsprozess verstehen lasst (Fleck & Canfield (1984), siehe auch
Castor (2004) Kapitel 4.4 fiir einen alternativen Ansatz), dessen Losung im
1-dimensionalen Fall diese funktionale Form besitzt. Dabei werden Dichte
und Temperaturdnderung der Scheibe im Umverteilungsbereich vernachlés-
sigt. Auch die Abschwéachung der Strahlungsenergie durch Absorption bleibt
unberiicksichtigt, was dazu beitragt, dass die radiale Umverteilung weiterhin
eher {iber- als unterschétzt wird. Dieser Diffusionsansatz ist insbesondere im
optisch dicken Zentralbereiche der Akkretionsscheibe eine sinnvolle Annah-
me, was an den sehr geringen mittleren freien Wegldngen aus Abbildung
3.3 deutlich wird. Im Zentralbereich ist die Umverteilung auch besonders
wichtig, da die Temperaturverteilung bei kleinen Absténden zum Zentral-
objekt deutlich ausgeprégte Strukturen zeigt (siehe z.B. Abbildung 3.4). Im
Aufsenbereich wird die Diffusionsannahme problematisch. Dort wird ledig-
lich der allgemeine Trend sehr grofer Umverteilungslangen richtig wiederge-
geben. Allerdings spielt die genaue Methode der Mittelwertbildung in den
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Abbildung 3.4: Auswirkungen der Umverteilungslange auf die Mittelebenentem-
peratur des Standardmodells aus Kapitel 4.
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Aufsenbereichen der Akkretionsscheibe keine entscheidende Rolle. Die Tem-
peraturstruktur wird dort sehr glatt und flach und reagiert deshalb weniger
stark auf Umverteilung (siehe Abbildung 3.4).

Die Energiebeitrag, welche die Zelle am Ort r; durch Umverteilung der Ener-
gie E; aus der Zelle am Ort r; erhélt, hat folgende Form:

o r)2
E.; = Ejcexp (—u) . (3.32)

202

Der Faktor c ergibt sich aus der Bedingung:
> Ei;=E; (3.33)

Er sorgt dafiir, dass die Energie beim Umverteilungsprozess erhalten bleibt.
o aus Gleichung (3.32) gibt die Standardabweichung der Verteilung an. Hier
wurde 20 = H gewihlt. Dies bewirkt, dass die Gewichte im Abstand H
von der Zelle am Ort r; um einen Faktor e™? ~ 0,1 geringer sind, als der
Maximalbeitrag. Dabei dndert sich die grundlegende Struktur der Tempe-
raturverteilung durch die genaue Wahl von ¢ nicht (siehe Abbildung 3.4).
Allerdings werden die Temperaturstrukturen bei kleineren Standardabwei-
chungen stérker ausgeprégt. Hier wird wieder die vorsichtige Abschétzung fiir
die Standardabweichung ¢ = H/2 gewéahlt, welche die Temperaturextrema
im Zweifelsfall lieber zu stark als zu wenig glattet. Die Auswirkungen dieser
Modellierung der Umverteilung werden im Folgenden durch den Vergleich mit
einer vollstdndigen Strahlungstransportsimulation noch einmal aufgegriffen.

3.7 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden die theoretischen Grundlagen des neuen Heizmo-
dells fiir Fosite vorgestellt. Es teilt die Akkretionsscheibe in eine beheiz-
te Oberfliache, einen darunter liegenden isothermen, durch Reemission der
Oberflache geheizten Zentralbereich und einen nur in den Aufsenbereichen
relevanten, kalten, dritten Teil nah der Mittelebene. Dieser Bereich zeichnet
sich dadurch aus, dass er optisch diinn fiir die von der Oberfliche reemittierte
Strahlung ist. Zur Bestimmung der Lage der beheizten Oberfliche wurden
verschiedene Verfahren vorgestellt und fiir die Anwendung in Fosite an-
gepasst. Sie erlauben es, abhéngig von der gerade betrachteten Problemstel-
lung, die bendtigte Rechenzeit gegen die erwiinschte Genauigkeit abzuwégen.
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Der Heizterm beinhaltet zudem einfache Modelle zur radialen Umverteilung
der eingestrahlten Energie und zur Sublimation des Staubes im Innenbereich
der Akkretionsscheibe. Das fiir diese Art der Beschreibung des Strahlungs-
transportes neue Staubmodell ermoglicht eine Reihe von Verbesserungen. Es
erlaubt die direkte Berechnung des Anteils der gestreuten Strahlung, einen
neuen Weg zur Bestimmung des dominanten Beitrages zur Opazitéit sowie die
Moglichkeit die Gleichgewichtstemperatur der direkt durch den Stern beheiz-
ten Staubkdrner zu bestimmen. Dies bedeutet wiederum eine Verbesserung
des Reemissionsmodells.
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Kapitel 4

Vorbereitung der Simulationen

Nachdem nun die theoretischen Grundlagen des Modells der Akkretionsschei-
be und des neu hinzugekommenen Heizterms durch Strahlung des zentralen
Sterns bekannt sind, sollen die numerischen Simulationen dieser Objekte mit
Fosite vorbereitet werden. Dazu gehort neben der Auswahl geeigneter Simu-
lationsparameter, Anfangsbedingungen und Simulationszeiten auch die Ent-
wicklung geeigneter Randbedingungen. Zudem muss iiberpriift werden, ob
das gewéhlte Setup die in der theoretischen Herleitung gemachten Modellan-
nahmen erfiillt.

4.1 Anfangsbedingungen

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wird die zeitliche Entwicklung von Ak-
kretionsscheiben durch die Losung der gekoppelten, partiellen Differential-
gleichungen (2.21) - (2.23) beschrieben. Dazu miissen Anfangsbedingungen
fiir die Oberflichendichte, fiir den Druck und fiir die beiden Komponenten
der Geschwindigkeit in 7- und ¢-Richtung bekannt sein. Zur Initialisierung
der Oberflachendichte und des Druckes werden zunéchst mit aktuellen Simu-
lationsergebnissen (Baillié & Charnoz, 2014) und im Falle der Oberfldchen-
dichten auch mit den Beobachtungen Andrews u. a. (2010) solcher Objekte
iibereinstimmende Potenzgesetze fiir ¥ und die Mittelebenentemperatur T

37
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gesetzt:

N o\ 05

To T'o
Der Parameter ¥, lasst sich aus der Bedingung, dass die gewihlte Schei-
benmasse gleich dem Integral der Oberflichendichte iiber die Fldche der Ak-
kretionsscheibe sein muss, bestimmen. Die Temperatur 7, = 1000 K am
Innenrand des simulierten Gebietes rg = 0,1 AU entspricht der minimalen
Temperatur fiir die Sublimation von Staub, welche bereits in Kapitel 3.4
diskutiert wurde. Mit Gleichung (2.15) lésst sich mit 3 und 7" der Druck
berechnen.
Die Annahmen fiir die Geschwindigkeit lassen sich z.B. bei Frank u. a. (2002)
nachlesen. Fiir die ¢-Geschwindigkeit wird vorausgesetzt, dass die Scheibe
keplersch rotiert. Die zweite Geschwindigkeitskomponente ist iiblicherweise
klein im Vergleich zu v, und wird zunachst auf Null gesetzt.

v(r) =0 w,(r) = Giw*. (4.2)

Wie bereits bei der Vorstellung des Heizmodells erwéhnt, sind alle hier simu-
lierten Akkretionsscheiben rotationssymmetrisch.

In wie weit die Simulationsergebnisse von den Anfangsbedingungen abhéngig
sind, wird in Kapitel 4.2 und 5.3 untersucht.

4.2 Zeitskalen und Simulationszeit

Zeitskalen spielen nicht nur fiir die numerische Stabilitéit einer Simulation,
sondern vor allem auch fiir die Interpretation der Ergebnisse eine entscheiden-
de Rolle. Erst nach Ablauf der dazugehérigen Zeitskala kann eine berechnete
Grofe als von den Anfangsbedingungen weitestgehend unabhéngig angese-
hen werden. Dementsprechend muss bei der Auswahl der Simulationszeit, die
der zu untersuchenden Fragestellung zugeordnete Zeitskala beachtet werden.
Im Folgenden werden 3 hier relevante Zeitskalen diskutiert: die viskose Zeits-
kala ty;s (siehe Gleichung (2.7)) und die Zeitskalen fiir Heizung tg,, und Kiih-
lung durch Strahlung t.... Die Entwicklung der Oberflichendichte findet, wie
bereits in Kapitel 2 erlautert wurde, typischerweise auf viskosen Zeitskalen
statt. Allerdings trifft dies nur dann zu, wenn sich die Dichteverteilung le-
diglich durch viskose Prozesse verandert. Kommt beispielsweise durch die
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Entstehung von Instabilitdten zu lokalen Storungen der in der Scheibe, kann
Gas auch auf kiirzeren Zeitskalen umverteilt werden. Anhand der Simulati-
onsergebnisse wird sich jedoch zeigen, dass sich die grofsraiumige Entwicklung
der Oberflachendichte im Wesentlichen auf viskosen Zeitskalen abspielt. Be-
reiche fiir die dies nicht langer der Fall ist, werden spéter separat diskutiert.
Heizung und Kiihlung durch Strahlung beeinflussen die Temperatur und da-
mit die innere Energie des Gases in der Akkretionsscheibe. Fiir eine Ab-
schéatzung der dazugehorigen Zeitskalen wird angenommen, dass die zeitliche
Anderung der vertikal integrierten inneren Energie pro betrachtetem Flichen-
element (siehe Gleichungen (2.4)-(2.6) und (2.14) fiir die vertikal integrierte
Form)
e = € = m (43)

im Wesentlichen durch die Heiz- und Kiihlprozesse durch Strahlung domi-
niert ist. Dies ist eine sinnvolle Annahme, da alle anderen in diesem Zusam-
menhang moglicherweise relevanten Prozesse auf deutlich langeren Zeitskalen
ablaufen (siehe z.B. Frank u. a. (2002)). Uber den Zeitraum, fiir den sich
das Gleichgewicht der Strahlungsprozesse einstellt, konnen sie deshalb als
konstant angenommen werden und tragen nicht zur Anderung der inneren
Energie bei. Damit gilt:

% Qo + Qur (1.4)
Linearisiert man diesen Ausdruck fiir kleine Zeitschritte und 16st ihn nach
dem gesuchten At auf ergibt sich:
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Qcool + Qstar

€

S R

Qcool -+ Qstar

€i

<

2 max (Qcool; Qstar)

1 . < € (& )
=-—min | —,——
2 Qcool Qstar
1 . ( I I )
=———min| —,——
2(7 - 1) Qcool Qstar

~min|(——,—|.
Qcool Qstar

At




40 KAPITEL 4. VORBEREITUNG DER SIMULATIONEN

Im zweiten Schritt wurde angenommen, dass e; > 0 gilt. Dies ist immer
erfiillt, da in Gleichung (4.3) weder die innere Energie pro Einheitsmasse
noch die Oberflachendichte negativ werden kénnen. Die Naherung im letzten
Schritt vernachléssigt fiir ein typisches v = 1,4 einen Faktor 1,25, was fiir
eine einfache Abschéitzung der Zeitskala zuléssig ist. Aus diesem Ausdruck
werden nun die Kiihl-

11
teool 1= 4.5
: Qcool ( )
und Heizzeitskala definiert:
II
(4.6)

tstar = Q s
star

wobei die Kiihlzeitskala bereits in dieser Form in Fosite implementiert war,
da die Abschétzung von At aus Gleichung (4.4) ohne den Beitrag der Hei-
zung zum selben Ergebnis fiir die Kiihlung fiihrt. Die Bildung des Minimums
iiber alle berechneten Zeitskalen wird in der Simulation immer durchgefiihrt,
um den néchsten Zeitschritt zu berechnen.

Beide Zeitskalen liefern fiir weite Teile der Akkretionsscheibe Ergebnisse
< 10 yr (siehe Abbildung 4.1). Lediglich die Heizung am Aufsenrand fin-
det auf Zeitskalen von etwa 50 yr statt. Im Folgenden soll getestet werden,
ob die neu hinzugekommene Heiz-Zeitskala eine sinnvolle Abschétzung fiir
den Zeitschritt liefert. Zu diesem Zweck werden zwei Simulationen mit un-
terschiedlichen Anfangsbedingungen fiir die Temperatur verglichen und iiber-
priift, ob sie nach Ablauf der Heiz- und Kiihlzeitskala tatséchlich praktisch
identische Ergebnisse liefern. Zusétzlich zum bereits beschriebenen Potenz-
gesetz aus Gleichung (4.1) wird eine willkiirliche, aus dem typischerweise in
protoplanetaren Scheiben auftretendem Temperaturbereich gewéhlte, kon-
stante Anfangstemperatur von 300 K angesetzt. Abbildung 4.2 zeigt den
Vergleich der Ergebnisse beider Simulationen. Wie erwartet stimmen sie in
grofen Teilen der Akkretionsscheibe bereits nach 10 yr sehr gut iiberein.
Lediglich bei grofen Abstdnden zum Zentralobjekt ist, wie durch die Zeits-
kalenabschétzung vorhergesagt wurde, eine langere Simulationszeit von etwa
50 yr erforderlich. Es wird deutlich, dass die Zeitskala eine gute Abschétzung
fiir das Erreichen einer von der Anfangsbedingung unabhéngigen Tempera-
tur liefert.

Demnach wiirde eine Simulationszeit von tg, = 50 yr ausreichen, um die
Temperaturstruktur und damit auch die Funktionsweise des Heizterms zu
untersuchen. Um sicher zu gehen, dass die Simulationszeit auch bei einer
leichten Variation des hier gezeigten Setups ausreicht, wurde tg, 1 = 600 yr
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Abbildung 4.1: Vergleich der Zeitskalen fiir Viskositat t,;s, Heizung durch den
Zentralstern tgq, und Kithlung durch Abstrahlung t o0

als kiirzeste Simulationszeit bei Anderung der Anfangsbedingungen gewiihlt.
Dieser Zeitraum ist fiir einen Vergleich giinstig, da er die nach etwas mehr
als 500 yr nach dem Beginn der Simulation im Standardmodell auftretenden
thermischen Instabilitdten in der Akkretionsscheibe beinhaltet. Dieses be-
reits von Watanabe & Lin (2008) untersuchte Phdnomen wird in Abschnitt
5.2 genauer diskutiert. Zuvor soll jedoch das Verhalten der ungestorten Ak-
kretionsscheibe untersucht werden. Deshalb wird fiir das hier untersuchte
Standardmodell eine zusétzliche kiirzere Simulationszeit von 200 yr betrach-
tet.

Abbildung 4.1 zeigt, dass die viskose Zeitskala weder nach 200 yr noch nach
600 yr erreicht wird. Dies war zu erwarten und ist im Rahmen des verwen-
deten Modells auch notwendig, um die Annahmen zur Vertikalstruktur aus
Kapitel 2.2.2 zu erfiillen. Allerdings bedeutet dies auch, dass Untersuchun-
gen der viskosen Entwicklung der Oberflachendichte unter dem Einfluss des
Heizterms eine deutlich ldngere Simulationszeit in der Groéfsenordnung von
108 yr erfordern. Dies ist im Rahmen der vorliegenden Arbeit nicht moglich,
da es mit zu langen Rechenzeiten verkniipft ist. Diese Schwierigkeit liefse sich
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Abbildung 4.2: Vergleich der Mittelebenentemperatur zweier Simulationen mit
einer konstanten Anfangstemperatur (7¢.) und dem Standard Potenzgesetz (T},)

zu verschiedenen Zeitschritten.
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theoretisch durch eine Verkleinerung des Rechengebietes losen. Sie wire al-
lerdings nur dann besonders effizient, wenn die mit den kurzen Zeitskalen
und damit auch Simulationszeitschritten verkniipften Innenbereiche der Ak-
kretionsscheibe vernachléssigt wiirden. Gerade dort entstehen jedoch die in-
teressanten, ausgepragten Temperaturstrukturen (siehe z.B. Abbildung 4.2).
Zudem entspricht die viskose Zeitskala im Aufkenbereich der Scheibe der Gro-
fsenordnung der gesamten, typischen Lebensdauer solcher Objekte (siehe z.B.
Armitage (2010)). Allerdings kann diese Lebensdauer, von der angenommen
wird, dass sie durch die Kombination von Photoevaporation und Akkretion
begrenzt ist (Clarke u. a., 2001), von hydrodynamischen Simulationen nicht
reproduziert werden (Baillié & Charnoz, 2014). Deshalb ist fragwiirdig, ob
Simulationen mit Laufzeiten in der Grofenordnung der viskosen Zeitskala
noch ein realistisches Bild der Akkretionsscheibe vermitteln.

Zudem bedeutet die Tatsache dass die viskose Zeitskala in den Aufsenberei-
chen der Scheibe nicht erreicht wird nicht, dass die Dichteverteilung unver-
andert bleibt. Dynamische Umverteilungsprozesse, welche z.B. durch die be-
reits erwdhnten thermischen Instabilitdten verursacht werden, konnen einen
radialen Transport von Material auf deutlich kiirzeren Zeitskalen bewirken.
Auf Grund der mit der viskosen Zeitskala vergleichbaren Lebensdauer der
Akkretionsscheibe ist es zudem moglich, dass die Dichteverteilung in die-
sen Objekten stark durch die Anfangsverteilung und nicht durch die vis-
kose Entwicklung der Scheibe bestimmt ist. Deshalb werden im Folgenden
statt extrem langer Simulationszeiten unterschiedliche Anfangsdichtevertei-
lungen untersucht. Die zuséatzlich gewéhlten Simulationszeiten von 200 yr
bzw. 600 yr sind niitzlich, da sie es ermoglichen, die Simulationsergebnis-
se mit einer sehr hohen zeitlichen Auflésung zu betrachten. Bei Langzeitsi-
mulationen wird typischerweise auf die Ausgabe sehr nah bei einander lie-
gender Zeitschritte verzichtet, da dies die Simulation zu stark ausbremsen
wiirden. Diese Schwierigkeit wird hier durch die zusétzlichen kurzen Simula-
tionszeitraume umgangen, welche zum Verstandnis der Temperaturstruktur
an sich und insbesondere zur Untersuchung der bereits erwédhnten Instabili-
taten sehr hilfreich sind.
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4.3 Auswahl des Gitters

Alle Simulationen wurden auf einem polaren Gitter mit logarithmisch skalier-
ter r-Koordinate durchgefiihrt. Diese Geometrie ist besonders gut geeignet,
da sie eine hohe Auflésung des Zentralbereiches ermoglicht, welcher durch den
neuen Heizterm besonders stark veréndert wird. Die glatten Aufsenbereiche
in denen kaum neue Strukturen entstehen, verlangsamen die Simulation nicht
durch eine unnétig grofte Anzahl kleiner Zellen in diesem Bereich.
Grundsétzlich ermoglicht Fosite zweidimensionale Simulationen. Da hier
jedoch ausschlieklich rotationssymmetrische Akkretionsscheiben betrachtet
werden, bringt eine zweidimensionale Simulation keine zusétzliche Informa-
tion und fiihrt lediglich zu einem erhohten Rechenaufwand. Deshalb wird die
Anzahl der Zellen in ¢ Richtung N, = 1 gesetzt. Deshalb bezieht sich die
gesamte folgende Diskussion nur auf die radiale Ausdehnung der Gitterzellen.
Bei der Wahl einer geeigneten Anzahl von Gitterzellen werden 4 Kriterien
bertiicksichtigt:

1. Der Diskretisierungsfehler

2. Die fiir eine gegebene Auflosung bendtigte Rechenzeit.
3. Die durch die Modellannahmen bedingten Zeitskalen.
4. Die radiale Umverteilungsldnge im Heizterm.

Bei der numerischen Losung von Gleichungen entsteht ein Diskretisierungs-
fehler. Allerdings muss die Simulation bei hinreichend grofter Auflésung gegen
das richtige Ergebnis konvergieren. Dass dies fiir die hier erzeugten Losun-
gen der Fall ist, wird in Abbildung 4.3 am Beispiel von mit verschiedenen
Anzahlen an radialen Gitterzellen berechneter Oberflichendichten und Tem-
peraturen gezeigt. Dort wurde der Ausschnitt aus der Akkretionsscheibe ge-
wahlt, in dem die grofsten Abweichungen auftreten, um kleine Unterschiede
besser sichtbar zu machen. Die Ergebnisse der Simulationen mit unterschied-
lichen Auflésungen konvergieren gegen eine gemeinsame Losung. Aus dieser
Betrachtung ergibt sich eine optimale Auflésung von 600 Gitterzellen, da die-
se sich nur noch minimal von dem Ergebnis mit einer héheren Auflésung von
700 Zellen unterscheidet.

Die pro Modell benétigte Rechenzeit steigt jedoch mit wachsender Anzahl der
Zellen selbst fiir diesen kurzen Test stark an (siehe Abbildung 4.4) Dadurch
sind Langzeitsimulationen von Akkretionsscheiben mit 600 radialen Gitter-
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Abbildung 4.3: Vergleich der mit unterschiedlicher Anzahl radialer Gitterpunkte
N, simulierten Oberflachendichten und Mittelebenentemperaturen fiir r < 20

AU.
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Abbildung 4.4: Vergleich der benotigten Rechenzeiten fiir unterschiedliche ra-
diale Auflésungen. Alle diese Tests wurden mit dem auch fiir die spateren Simu-
lationen verwendeten NEC SX-ACE Hochleistungs-Vektorrechner der CAU-Kiel
durchgefiihrt.
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zellen derzeit nicht praktikabel. Kleinere Auflésungen fithren zu Abweichun-
gen vom Ergebnis mit 600 Zellen in Bereichen starker Temperaturgradienten.
Allerdings dndert sich der qualitative Verlauf der Kurve nicht, solange we-
nigstens 200 Gitterzellen verwendet werden.

Zudem ist die maximale radiale Auflésung, fiir die die entstehenden Struk-
turen noch sinnvoll interpretiert werden koénnen, durch die Modellannah-
men begrenzt. Zur Entkopplung der vertikalen und radialen Dichtestruktur
wird angenommen, dass sich instantan ein vertikales, hydrostatisches Gleich-
gewicht einstellt (siehe Kapitel 2.2). Alle radialen Anderungen finden auf
lingeren Zeitskalen statt. Damit muss also die Zeitskala fiir einen radialen
Transport von Material zwischen zwei Zellen

Ar

Larift = v, (47)
grofs gegen die Zeitskala zum Einstellen eines hydrostatischen Gleichgewichts
thya aus Gleichung (2.8) sein. Nur dann kénnen beide Prozesse als unabhén-
gig gelten. Dies kann zu einer starke Einschrankung der Anwendbarkeit des
2+ 1-dimensionalen Modells der Akkretionsscheibe fiihren. In dhnlichen Fal-
len, welche den Vergleich der thermischen Zeitskalen mit der hydrostatischen
Zeitskala betreffen (siehe z.B. Pringle (1976), Dullemond (2000)), wird héufig
angenommen, dass das hydrostatische Gleichgewicht in der Vertikalstruktur
auch dann noch eine sinnvolle Annahme ist, wenn die gerade betrachtete
Zeitskala gleich der hydrostatischen ist. Im Hinblick auf die radiale Umver-
teilung entspricht dies der Vorstellung, dass das hydrostatische Gleichgewicht
gerade genug Zeit hat sich einzustellen, bevor sich die Dichteverteilung we-
sentlich dndert. Allerdings muss diese Annahme bei der Interpretation der
Ergebnisse beriicksichtigt werden. Aus der Forderung, dass die Driftzeitska-
la grofer als oder schlimmstenfalls gleich der hydrostatischen Zeitskala (2.8)
sein soll, folgt die Bedingung

Ar > %h (4.8)
mit der Schallgeschwindigkeit ¢; und der Druckskalenhohe i aus Gleichung
(2.19). Wie bereits bei der Wahl der Anfangsbedingungen fiir die Geschwin-
digkeit erwdahnt wurde, sind die vorherrschenden radialen Geschwindigkeiten
in Akkretionsscheiben typischerweise sehr klein gegen c,. Allerdings kann
es beispielsweise durch die Bildung der bereits erwahnten Instabilitdten in
der Scheibe auch zu erhohten Radialgeschwindigkeiten kommen, welche im
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Extremfall vom Auftreten von Stofsfronten, sogar gleich der Schallgeschwin-
digkeit sind. Um einerseits die radiale Auflésung nicht kiinstlich zu stark zu
verringern und andererseits nicht beim Auftreten erhohter Radialgeschwin-
digkeiten die Modellannahmen zu verletzten, wird Ar in der Gréfsenordnung
der Druckskalenhohe h gewéhlt. Dies ist insbesondere fiir den Innenbereich
der Akkretionsscheibe wichtig, da die bereits erwédhnten thermischen Insta-
bilitdten dort auftreten. Abbildung 4.5 zeigt, dass 250 radiale Gitterzellen
die genannten Anforderungen erfiillen. Bei der Auswertung der Simulations-

tsinl = 200 yr
10? 10° 10! 102
r [AU]

Abbildung 4.5: Vergleich der photosphidrischen Hohe H, der Durckskalenhshe
h und der radialen Ausdehnung der Zellen Ar fiir N, = 250

ergebnisse wird das Verhéltnis aller relevanten Zeitskalen iiberpriift werden.
Abbildung 4.5 zeigt aufkerdem, dass auch die vierte Bedingung an die Auflo-
sung durch die Auswahl von N = 250 Zellen erfiillt ist. Wie in Kapitel 3.6
beschrieben wurde, entspricht die charakteristische Umverteilungsldnge im
Heizterm der photosphérische Héhe H aus Kapitel 3.2. Die Auflésung des
Gitters sollte es erlauben, wenigstens diese Lingenskala in der Simulation
zu berticksichtigen. Eine grobere Auflosung wére gleichbedeutend mit einer
Mittelung iiber die radiale Ausdehnung der Zellen.

Aus diesen Griinden wurde eine radiale Auflosung von 250 Zellen gewéhlt. Sie
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hat den weiteren Vorteil, dass sie eine optimale Ausnutzung des zur Durch-
fiihrung der Simulationen verwendeten Vektorrechners bietet, da sie nah an
der Vektorlange von 256 liegt.

4.4 Selbstgravitation

In der gesamten Arbeit wird davon ausgegangen, dass die betrachteten Ak-
kretionsscheiben nicht selbstgravitierend sind. Das Potential der Scheibe ist
vernachlassigbar gegeniiber dem Potential des Zentralobjekts.

Nach Duschl u. a. (2000) miissen in diesem Zusammenhang 3 Fille unterschie-
den werden: die voll (FSG), Keplersch (KSG) und nicht selbstgravitierenden
(NSG) Scheiben. Da der FSG-Fall nur fiir Scheibenmassen in der Grofenord-
nung der Masse des Zentralobjektes auftritt, was fiir die hier betrachteten
Objekte nicht der Fall ist, wird er nicht weiter diskutiert. Damit miissen ledig-
lich die KSG-Scheiben ausgeschlossen werden. Fiir diese Akkretionsscheiben
bleibt die Radialstruktur durch die Selbstgravitation unbeeinflusst, wihrend
sich die Vertikalstruktur durch das Potential der Scheibe dndert. Um ein Kri-
terium zur Identifikation dieser Akkretionsscheiben zu entwickeln, wird hier
der von Sakimoto & Coroniti (1981) berechneten Ausdruck fiir die Uberla-
gerung des Potentials des Sterns mit dem der als diinne, isotherme Schicht

angenommene Scheibe
~1
hsg = Cs1/ 47TGp0 + Q% (49)

verwendet. In Abbildung 4.6 ist der Vergleich zwischen h und hg, fiir zwei
typische Scheibenmassen (Williams & Cieza, 2011) von Mg = 0,1 My und
Mgisk = 0,01 M zu sehen. Die Druckskalenhohe der massereicheren Scheibe
weicht in den dufseren Bereichen um mehr als 20% von der ohne Selbstgra-
vitation berechneten Hohe ab. Sie entspricht damit dem KSG Fall. Diese
Scheibenmasse wurde deshalb aus dem Parameterraum ausgeschlossen.

Auch bei der zweiten, kleineren Masse zeigt sich eine leicht beeinflusste Ver-
tikalstruktur, die allerdings im Rahmen der Modellannahmen und der Ab-
schiatzung fiir hge akzeptabel ist. Sie wird als oberes Limit fiir die Masse
der Akkretionsscheibe verwendet. Am Beispiel der massereicheren Akkre-
tionsscheibe wird deutlich, wie wichtig es ist, den Fall der KSG-Scheiben
zu beriicksichtigen, welcher zur Modellierung protoplanetarer Scheiben oft
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Abbildung 4.6: Relative Abweichung der Druckskalenhdhe unter Beriicksichti-
gung der Selbstgravitation von der nicht selbstgravitierenden Skalenhdhe.
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Abbildung 4.7: Toomre Parameter
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ignoriert wird. Héufig wird als Test auf den Einfluss der Selbstgravitiation
lediglich das Toomre-Kriterium fiir radiale Fragmentation (Toomre, 1964)

CSQK
mre — 4.1
QTOO G% ( 0)

verwendet, wobei Qroomre > 1 bedeutet, dass die Scheibe stabil bleibt und
nicht fragmentiert. Wie in Abbildung 4.7 zu sehen ist, ist auch die masserei-
chere Akkretionsscheibe Toomre stabil und wiirde somit falschlicherweise als
nicht durch Selbstgravitation beeinflusst klassifiziert werden.

4.5 Randbedingungen

In der Hydrodynamik spielt, im Gegensatz zu Problemstellungen wie Dif-
fusionsprozessen, die Richtung der Informationsausbreitung eine Rolle. Dies
hat grofse Auswirkungen auf die Auswahl der Randbedingungen, da der ak-
tuelle Stromungszustand am Rand festlegt, ob und wenn ja welcher Teil des
Rechengebietes Auswirkungen auf den Zustand auf dem Rand hat. Im Fol-
genden sollen Randbedingungen fiir die Simulation entwickelt werden, die
dies beriicksichtigen.

Dazu wird die Informationsausbreitung entlang der sogenannten Charakteris-
tiken betrachtet, zu der hier eine kurze Erklarung gegeben wird. Eine detail-
liertere Beschreibung findet sich in Hedstrom (1979) oder in den Lehrbiichern
von Hirsch (1990, 2007), auf denen der folgende Abschnitt beruht.
Zunéchst werden Gleichung (2.1) - (2.3) umformuliert (Illenseer & Duschl,
2009), wobei die Quellterme zur Beschreibung der Randbedingungen iibli-
cherweise 0 gesetzt werden. Vernachlassigt man alle Quellterme auf der rech-
ten Seite von (2.1) - (2.3) und beschréankt sich auf rotationssymmetrische

Scheiben, ergibt sich:

@u—k%%(rF(u)) =0 (4.11)

mit dem Vektor der konservativen Variablen:

p pur
u= |7 und dem Flussvektor: F = | 7 +P
PV, PR,

E (E + P)u,
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In Gleichung (4.11) ist immer noch ein geometrischer Quellterm enthalten:

F(w)

O+ 0, F(u) = ——

(4.12)
Er wird im Folgenden ebenfalls vernachlassigt.

Nun soll dieses Gleichungssystem auf eine Form gebracht werden, die Riick-
schliisse auf die Ausbreitungsrichtungen und Geschwindigkeiten entlang be-
stimmter Kurven zulésst. Nutzt man die Homogenitéat der hier verwendeten
Fliisse, aus der folgt (siehe Illenseer (2006))

OF
F = = 4.13
W= (G )w (4.13)
und transformiert in das System der primitiven Variablen

p

Uy
vl (4.14)

P

fiir das in Fosite die Randbedingungen gesetzt werden, ergibt sich:

ou\ " [OF
Nun soll die Matrix A auf Diagonalform A gebracht werden. Fiir die hier
betrachteten Systeme ist es moglich, Matrizen L~! und L zu finden, die dies
ermoglichen:
A=L"' AL (4.16)

wobei die Diagonalelemente von A die Eigenwerte A\; der Matrix A sind, deren
Eigenvektoren 1; die Spalten von L festlegen. Multipliziert man Gleichung
(4.15) von links mit L™! und ergiéinzt eine Einheitsmatrix, ergibt sich:

0=L"1'-9v+A-L 1t 0v. (4.17)

Mit Hilfe dieses Gleichungssystems lésst sich die Frage nach der Informati-
onsausbreitung beantworten. Jede der einzelnen, hier als Komponenten der
Vektoren geschriebenen Gleichungen, ist einer sogenannten Charakteristik
zugeordnet. Diese Charakteristiken sind die Raumkurven, entlang derer die
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Ausbreitungsgeschwindigkeiten den Eigenwerten \; entsprechen.

Fiir das hier betrachtete System ergeben sich die nicht entarteten Eigenwerte
A1l = Vr — C5, A3 = U + ¢; und der zweifach entartete Eigenwert A3 4 = v,,
sowie die Eigenvektoren

p 1 0
s s 0 0
c? c? 0 0
Gleichung (4.17) wird zu:
P . P
C: O — Oy + (v — ) <(9 — &J}T) =0 (4.19)
PCs PCs
P . P
Cs - i + Oyv, + (v + ) (8 + arv,.> =0 (4.20)
S CS
o.P o,.P
Cs: op — t—2 + v, (&p - — > =0 (4.21)
CS CS
Cy: Oy + v,.0,v, = 0. (4.22)

Abhéngig von Betrag und Richtung der Geschwindigkeit v, und von der
Grofke der Schallgeschwindigkeit dndert sich der Einflussbereich der Cha-
rakteristiken. Betrachtet man beispielsweise einen Unterschall-Ausfluss am
Innenrand (v, < 0 A |v,| < ¢5), ergibt sich: A\; < 0, Ao > 0 und X34 < 0.
Informationen breiten sich entlang von C7,C3 und C} in Strémungsrichtung
vom Rechengebiet hin zum Rand aus. Dementsprechend miissen Daten aus
dem Rechengebiet verwendet werden, um die Randbedingung zu setzen. Al-
lerdings breitet sich Cs in entgegengesetzter Richtung aus und muss deshalb
aus den Randdaten bestimmt werden. Durch diese Uberlegungen ergibt sich
Tabelle 4.1 entlang welcher Charakteristiken die gezeigten Kombinationen
der primitiven Variablen die in den Zellen neben dem Rand durch den Rand
bzw. das Rechengebiet vorgegeben werden miissen. Die Félle Unterschall-
Ein- und Ausfluss sind hier besonders interessant, da die Geschwindigkeiten
senkrecht zum Rand in den hier durchgefiihrten Simulationen die Schallge-
schwindigkeit nicht erreichen (siehe Kapitel 8).

Betrachtet man zunéchst den Fall eines Unterschall-Ausflusses aus dem Re-
chengebiet am Innenrand, erfolgt die Informationsausbreitung entlang C
(sieche Tabelle 4.1) vom Rand ins Rechengebiet. Dies erfordert zusétzliche
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Cy : Rand
Uberschall Einfluss: | C5 : Rand

C5 : Rand

Cy4 : Rand

Cy : Rand
Unterschall Einfluss: | C5 : Rechengebiet

C5 : Rand

C4 : Rand

(' : Rechengebiet
Unterschall Ausfluss: | Cy : Rand

C5 : Rechengebiet
Cy : Rechengebiet
(' : Rechengebiet
Uberschall Ausfluss: | Cs : Rechengebiet
(5 : Rechengebiet
C} : Rechengebiet

Tabelle 4.1: Ubersicht zu den Gebieten, die das Verhalten der charakteristischen
Variablen in den Zellen neben dem Rand definieren.

Annahmen zum Verhalten der Akkretionsscheibe aufserhalb des simulierten
Ausschnittes. Nimmt man an, dass sich die Scheibe glatt {iber den Rand fort-
setzt, sollte der Innenrand keine zeitlich anwachsende Stérung am Rand der
Simulation erzeugen. Deshalb wird fiir Gleichung (4.20) mit der Argumenta-
tion von Hedstrom (1979)

o P

+ 0w, =0 (4.23)

PCs

und damit auch 9.p
TC + 0,0, =0 (4.24)

gefordert. Mit derselben Begriindung wie fiir die gesamte Charakteristik wird
aulerdem verlangt, dass der Rand keinen Druckgradienten erzeugt. Dies wiir-
de eine zusétzliche, unbegriindete Kraft am Rand bewirken. Aus 0,P = 0
folgt 0,v, = 0. Damit fehlen noch Informationen zu 0,p und 9,v,, um die
Randbedingungen fiir die primitiven Variablen setzen zu konnen. Da Cy aus
den Daten im Rechengebiet extrapoliert werden muss und bereits 0,P = 0
gilt, wird die Dichte extrapoliert. Dasselbe gilt fiir die v,-Geschwindigkeit,
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bei deren Extrapolation allerdings zusétzlich beriicksichtigt wird, dass die
Scheibe mit der Kepler-Geschwindigkeit rotiert (siehe Sperling 2012).
Damit tatséchlich Akkretion auf das Zentralobjekt stattfinden kann, sollt der
Unterschall-Ausfluss der am Innenrand vorherrschende Zustand sein. Den-
noch ist es moglich, dass sich die Stromungsgeschwindigkeit am Rand um-
kehrt. In diesem Fall ergibt sich ein Unterschall-Einfluss und die Schwierig-
keit, dass nun 3 der 4 Charakteristiken Informationen vom Rand ins Rechen-
gebiet transportieren. In der Erfahrung mit hydrodynamische Simulationen
hat sich jedoch herausgestellt, dass Riickfliisse in die Scheibe iiber den In-
nenrand problematisch sind (Kley, 2013). Deshalb soll eine Riickstromung
von Gas vom Zentralobjekt in die Akkretionsscheibe verhindert werden. Da-
zu reicht die intuitive Forderung, dass die Radialgeschwindigkeit am Rand
0 sein soll, nicht aus, da auch ein Druckgradient zu einem Transport von
Material iiber den Rand fiihren kann. Stattdessen wird hier die bereits in
Fosite vorhandene, reflektierende Randbedingung gewéahlt. Fiir die primi-
tiven Variablen rechts (Index R) und links (Index L) vom Rand ergibt sich
(siehe z.B. (Hirsch, 1990) fiir eine Herleitung):

Vp,R = Vp,L (425)
UrR = — UrL (426)
PR = PL (4.27)
Pr = Py. (4.28)

Diese Kombination aus Ein- und Ausfluss Randbedingungen wurde in einem
neuen Modul boundary _outflow.f90 implementiert. Sie stellt selbstverstand-
lich nicht die einzige, mogliche Randbedingung dar, hat sich jedoch in der
Praxis bewéhrt, da sie keine Storungen in den primitiven Variablen nah dem
Innenrand verursacht.

Am Aufenrand der simulierten Akkretionsscheiben ist die Auswahl einer
Randbedingung wesentlich einfacher. Da in der Simulation keine viskosen
Zeitskalen erreicht werden, hat der Stromungszustand am Aufsenrand keinen
Einfluss auf die zentralen, sich entwickelnden Bereiche der Akkretionsschei-
be. Zudem sind die Gradienten in den primitiven Variablen am Aufsenrand
typischerweise sehr klein. Damit wird auch der Unterschied zwischen einer
Extrapolation von Daten aus dem Rechengebiet auf den Rand und der phy-
sikalische Bedingung, dass der Gradient am Rand verschwindet, sehr gering.
Deshalb wird auf die Unterscheidung zwischen Ein- und Ausstromung ver-
zichtet und alle Gradienten Null gesetzt. Die Ausnahme ist die Winkelge-
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schwindigkeit, bei der weiterhin ein Keplersches Profil angenommen wird.
Dies verhindert einen kiinstlichen Drehimpulseintrag am Rand.

4.6 Simulationsparameter

In Tabelle 4.6 sind die bereits besprochenen Simulationsparameter noch ein-
mal zusammengefasst. Sie wurden mit typischen Werten fiir junge Sterne
(Hillenbrand & White, 2004) und Scheiben (Williams & Cieza, 2011) um
diese Objekte ergénzt. Dabei wird angenommen, dass sich der zentrale Stern
wahrend der gesamten Simulation nicht wesentlich verdndert. Seine Tempe-
ratur, sein Radius und seine Masse bleiben konstant, wobei auch die Selbst-
konsistenz dieser Annahme spéter an den Simulationsdaten tiberpriift wird.

Parameter Zentralstern:

Masse M, =0,7 Mg
Radius R, =2,5 Ry
Temperatur T, = 4000 K

Parameter Scheibe:

Innenrand Tmin = 0,1 AU
Aufsenrand Tmax = 300 AU

Masse Mgis = 0,01 Mg
Parameter Numerik:

Gitterzellen 250 x 1

Geometrie logpolar
Simulationszeiten 200 yr, 600 yr, 10000 yr
Randbedingungen outflow




Kapitel 5

Untersuchung der

Temperaturstruktur der
Akkretionsscheibe

Im Folgenden werden Ergebnisse von Fosite-Simulationen von durch den
zentralen Stern geheizten, protoplanetaren Scheiben vorgestellt. An ihnen
wird zunéchst die Temperaturentwicklung des im letzten Kapitel eingefiihr-
ten Scheibenmodells gezeigt und interpretiert. Anschlieffend erfolgt die be-
reits angekiindigte Untersuchung der Abhéngigkeit der Ergebnisse von den
gewihlten Simulationsparametern, welche die Grundlage zur genaueren Un-
tersuchung der bereits erwdhnten thermischen Instabilitdten liefert. Dabei
liegt der Schwerpunkt dieses Kapitels auf dem Verstéandnis der Temperatur-
struktur der Akkretionsscheibe bei Verwendung des neuen Heizmodells. Dazu
werden die bereits in Kapitel 4.2 vorgegebenen kurzen Simulationszeitraume
verwendet. Sie sind hier vorteilhaft, da sie die Ausgabe einer hohen Anzahl
nah beieinander liegender Zeitschritte ermdoglichen und gleichzeitig fiir ei-
ne von der Anfangsbedingung unabhéngige Temperaturstruktur vollkommen
ausreichend sind.

57
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5.1 Ergebnisse des Standardmodells

Hier sollen erste Simulationsergebnisse fiir das Standardmodell vorgestellt
und interpretiert werden. Dabei bezeichnet das Standardmodell die Kombina-
tion aus dem in Kapitel 4 besprochenen Standard-Setup mit dem Standard-
Heizmodell aus Kapitel 3. Wie bereits in Kapitel 4.2 besprochen betragt die
Simulationszeit hier zunéchst 200 yr. Sie reicht fiir eine sinnvolle Interpreta-
tion der Temperaturstruktur aus.

Abbildung 5.1 zeigt den Vergleich der simulierten Mittelebenentemperaturen
mit und ohne Heizung durch den Stern und verdeutlicht dadurch den Einfluss
dieses Beitrags zur Energiegleichung auf die Energiebilanz der Akkretions-
scheibe. Es ist offensichtlich, dass der Energieeintrag durch Strahlung zu einer

— Standardmodell
10% F — Qua=0

—200 yr

tsim

10t 10° 107 10°
r[AU]

Abbildung 5.1: Vergleich der Mittelebenentemperatur zweier Simulationen mit
(Standardmodell) und ohne Heizung (Qstar = 0) durch den Stern.

signifikanten Erhéhung der Temperatur fiithrt. Dieser Effekt nimmt mit stei-
gendem Abstand zum Zentralobjekt zu. Auferdem sind im Fall Qgar # 0
lokale Maxima in der Temperaturstruktur bei etwa 1 AU und 10 AU zu er-
kennen, zwischen denen ein ausgepréigtes Temperaturminimum liegt. Diese
Strukturen treten in der Simulation ohne Sternheizung nicht auf. Allerdings
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entsteht auch dort eine Region mit einem vergleichsweise flachen Tempera-
turgradienten bei ~ 1 AU.
Um die Entstehung dieser auffélligen Strukturen zu verstehen, soll zunéchst
gekldrt werden, welche Beitrige einen wesentlichen Einfluss auf die innere
Energie und damit auch auf die Temperatur der Akkretionsscheibe haben.
Dazu wird an Stelle von Gleichung (2.3) bzw. (2.13) die Bilanzgleichung fiir
die innere Energie untersucht. Rein hydrodynamisch betrachtet hat sie fol-
gende Form (siehe z.B. Bartelmann 2013, Gleichung 3.60):

Jdpe

o T V- (pev) = =PV - v. (5.1)
Der Quellterm auf der rechten Seite der Gleichung beriicksichtigt Heizung
bzw. Kiihlung durch Kompression oder Expansion des Gases. Zur Beschrei-
bung von Akkretionsscheiben kommen noch Terme fiir die viskose Heizung
(Lynden-Bell & Pringle (1974), siehe auch Kato u. a. (2008), Gleichung (3.34)
fiir eine ausfiihrlichere Erlduterung):

3v,

Qvis ~ _ngp (52)

und die bereits bekannte Heizung und Kiihlung durch Strahlung hinzu. Hier
beschreibt T4 die r-¢-Komponente des viskosen Spannungstensors aus Glei-
chung (2.25). Fiir die viskose Heizung wird von einer keplersch-rotierenden
Akkretionsscheibe ausgegangen, was fiir die hier betrachteten Scheiben sinn-
voll ist (siche auch Abbildung 8.5). Zudem miissen wieder die vertikal inte-
grierten Grofen betrachtet werden. Insgesamt ergibt sich:

0Ye

ﬁ + V . (EEV) == —HV -V + Qvis + Qstar + Qcool- (53>

Der Vergleich dieser Quellterme ist in Abbildung 5.2 gezeigt. Wie bereits
bei der Entwicklung des Heizterms erwartet wurde, dominieren Heizung und
Kiihlung durch Strahlung die Energiebilanz. Kompression und Expansion lie-
fern dagegen den geringsten Beitrag. Die relativ unregelméfige Form dieser
beiden Kurven ist insbesondere bei grofsen Werten fiir » noch stark durch Ein-
schalteffekte der Simulation beeinflusst. Die Anfangsbedingungen beruhen
auf Annahmen zu typischen Temperatur- Dichte und Geschwindigkeitspro-
filen in der Akkretionsscheibe. Sie stellen jedoch in der Regel keine exakte
Losung der Differentialgleichung dar. Deshalb kommt es zu Beginn der Si-
mulation zu Umverteilungsprozessen, durch die ein Gleichgewichtszustand
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(a) Standardmodell mit Heizung durch den Stern
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(b) Altes Modell ohne Heizung durch den Stern
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Abbildung 5.2: Vergleich des Betrages der Quellterme der inneren Energie. Die
Aufheizung durch Kompression ist mit Qcomp und die Kiihlung durch Expansion
mit Qczp bezeichnet. Bereiche in denen diese beiden Terme gleich 0 sind werden
nicht dargestellt und fiihren zu den sichtbaren Unterbrechungen der gemeinsamen
Kurve fiir Kompression und Expansion.
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Abbildung 5.3: Zeitliche Entwicklung der Radialgeschwindigkeit. Die im Text
besprochenen, nach aulen laufenden Stérungen durch Einschalteffekte sind hier
deutlich zu erkennen.
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Abbildung 5.4: Vergleich des viskosen Heiz- (linke Abbildung) und Kiihlterms

(rechte Abbildung) fiir Simulationen mit und ohne Heizung durch den Stern.

hergestellt wird. Dies ist besonders gut an der Entwicklung der Radialge-
schwindigkeit zu erkennen, welche in Abbildung 5.3 gezeigt ist. Dort ist eine
nach auflen durch das Rechengebiet laufende Storung zu sehen. Sie befindet
sich bereits nach 200 yr jenseits von 10 AU. Deshalb hat dieser Effekt keine
Auswirkungen auf die auffélligen Temperaturstrukturen bei r < 10 AU und
wird als Einschalteffekt ignoriert.

Fiir die Radialgeschwindigkeit einer akkretierenden Scheibe wéren kleine ne-
gative Werte zu erwarten, welche den Transport von Material auf das Zentral-
objekt auf viskosen Zeitskalen widerspiegeln. Dies ist jedoch auch innerhalb
von 10 AU nicht iiberall der Fall. Auch dort zeigt die Radialgeschwindigkeit
lokale Extrema an Orten grofser Temperaturgradienten. Dies léasst sich an-
hand von Gleichung (2.12) verstehen, die zeigt, dass Temperatur und damit
auch Druckgradienten die Radialgeschwindigkeit beeinflussen kénnen. Des-
halb sind die Anderungen in der Radialgeschwindigkeit, welche insbesondere
an Orten grofer Temperaturgradienten auftreten, nachvollziehbar.

In Bezug auf die Energiebilanz ldsst sich sagen, dass sowohl Kompressions-
als auch Expansionsterme keinen wesentlichen Einfluss auf die Temperatur
der Scheibe haben. Dies gilt insbesondere fiir die ausgepriagten Strukturen
im Zentralbereich.

Dagegen liefert die viskose Heizung bei kleinen Abstdnden zum Zentralob-
jekt einen wesentlichen Beitrag zur inneren Energie (siehe Abbildung 5.2).
Im alten Modell ohne Heizung durch den Stern ist sie, zumindest bei r < 10
AU, der dominante Heizterm. Dies &ndert sich zwar bei der Ergdnzung der
Sternheizung, allerdings muss auch in diesem Fall die viskose Heizung im
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Innenbereich der Scheibe beriicksichtigt werden.

Der Unterschied zwischen den Werten fiir Q)i und Qo0 fiir Simulationen mit
und ohne den Beitrag Q. ist in Abbildung 5.4 noch einmal gezeigt, um die
Riickkopplungseffekte zwischen den einzelnen Quelltermen zu verdeutlichen.
Die viskose Heizung éndert sich abhéngig davon, ob noch ein zusétzlicher
Energieeintrag durch den Stern hinzukommt. Dies ist nachvollziehbar, da ei-
ne Heizung durch den Stern zu groferen Temperaturen, diese zu groferen
Schallgeschwindigkeiten (siehe Gleichung 2.15) und diese wiederum zu einem
groferen kinematischen Viskositét (siehe Gleichung 2.26) fiihrt. Genauso sind
auch die Opazitaten der Kiihlfunktion (Gleichung 2.31) von der Dichte und
Temperatur abhéngig. Die Energiebilanz kann also nicht aus einer Summe
von einander unabhéngiger Terme zusammengesetzt werden. Dieses Ergebnis
ist besonders fiir den Vergleich mit anderen Arbeiten, welche unterschiedliche
Quellterme in der Energiegleichung beriicksichtigen, wichtig. Bevor auf sol-
che Vergleiche genauer eingegangen wird, soll hier zunéchst die Entwicklung
der Temperaturstruktur untersucht werden.

5.1.1 Lokale Maxima der Temperatur

In Abbildung 5.1 sind 2 aufféllige Maxima in der Temperaturstruktur bei
~ 1 AU und ~ 10 AU zu sehen. Um ihre Entstehung besser zu verstehen,
ist in Abbildung 5.5 derselbe Vergleich der Mittelebenentemperaturen mit
und ohne Heizung durch den Stern zu sehr friithen Simulationszeitpunkten
gezeigt. Zu Beginn der Simulation sind die Ergebnisse noch sehr dhnlich und
die Temperatur im Bereich um 2 AU ist fiir beide Modelle im Vergleich zum
restlichen Verlauf erhoht. Dort bildet sich auch ohne die Heizung durch den
Stern zunéchst ein Temperaturplateau. Um seine Entstehung zu erkléren,
werden in Abbildung 5.6 die unterschiedlichen Beitridge zur Opazitat in der
Kiihlfunktion genauer untersucht und mit dem radialen Verlauf der Mittel-
ebenentemperatur iiberlagert. Es wird deutlich, dass das Plateau in der Mit-
telebenentemperatur in dem Bereich entsteht, in dem die optische Tiefe vom
Staub dominierten Bereich in dem durch Staub mit Eisschicht dominierten
Bereich tibergeht (siehe Beitrige zur Kiihlfunktion in Kapitel 2.3.3). Dieser
Bereich beinahe konstanter Temperatur wird demzufolge zunéchst durch eine
Anderung der Opazitit in der Kiihlfunktion erzeugt.

Allerdings zeigen Abbildung 5.1 und 5.5, dass die Heizung durch den Stern
die weitere Entwicklung der Mittelebenentemperatur stark beeinflusst. An-
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Abbildung 5.5: Vergleich der Mittelebenentemperatur zweier Simulationen mit
und ohne Heizung durch den Stern zu verschiedenen Zeitpunkten.

schaulich ist dies am besten anhand der in Abbildung 5.7 dargestellten, mit
Gleichung (2.18) aus der Druckskalenhéhe und der Oberflachendichte rekon-
struierten vertikalen Dichtestruktur verstdndlich. Am Ort der Temperatur-
maxima oder Temperaturplateaus ist diese in z-Richtung deutlich starker
ausgedehnt als in ihrer Umgebung. Deshalb ist es plausibel, dass die am
Ort des ersten Temperaturmaximums vertikal aufgeweitete Dichtestruktur
den weiter aufen liegenden Teil der Akkretionsscheibe abschatten kann. Da-
durch entsteht ein kélterer Bereich, welcher mit einem lokalen Maximum an
dem Ort, an dem die Akkretionsscheibe nicht mehr abgeschattet ist, endet.
Auch die im Vergleich zur Simulation ohne Heizung durch den Stern héheren
Temperaturen am Ort des Temperaturmaximums bei ~ 1 AU sind nachvoll-
ziehbar, da dieser Abschnitt der Scheibe gerade wegen der vergleichsweise
ausgedehnten vertikalen Verteilung besonders gut durch den Stern geheizt
werden kann.

Diese Effekte lassen sich selbstverstandlich auch anhand der Modellgleichun-
gen nachvollziehen. Nach Gleichung (2.15) fithrt eine erhohte Mittelebenen-
temperatur zu einer groferen Schallgeschwindigkeit und diese wiederum zu
einer vergroferten Druckskalenhohe (siche Gleichung 2.19). Die Druckska-
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Abbildung 5.6: Linke Achse: Vergleich der Beitrdge zur Opazitdt in der Kiihl-
funktion (siehe Kapitel 2.3.3) fiir die Anfangsbedingung und fiir einen Zeitschritt
direkt nach dem Start der Simulation. Die in Fosite verwendete, kombinierte
Opazitat ist mit Fosite bezeichnet. Rechte Achse: Mittelebenentemperatur zu

denselben Zeitpunkten
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(a) Rekonstruierte vertikale Dichtestruktur im Innenbereich der Akkretionsscheibe.
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Abbildung 5.7: Vertikalen Dichtestruktur nach 200 yr Simulationszeit. Um den
Zusammenhang der Dichtestruktur mit der Mittelebenentempearatur zu verdeut-
lichen, wird T" hier noch einmal gezeigt. Dabei ist die r-Achse, genau wie bei der
Dichteverteilung, linear skaliert.
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Abbildung 5.8: Vergleich des radialen Verlaufs der effektiv beleuchteten Ober-
fliche o (griin, rechte Achse) mit dem der Mittelebenentemperatur T’ (schwarz,
linke Achse) fiir den zum Verstindnis der Temperaturmaxima relevanten Aus-

schnitt der Akkretionsscheibe. Der minimale, durch die endliche Ausdehnung des
Sternes zu Stande kommende Wert fiir « ist als gestrichelte Linie eingezeichnet.

lenhdhe legt den vertikalen Abfall der Dichte fest, wobei gréfsere Druckska-
lenhéhen nach Gleichung (2.18) zu einer in z-Richtung stirker ausgedehnten
Verteilung fithren. Dementsprechend fiihren die Temperaturmaxima auch zu
Maxima der vertikalen Ausdehnung der Dichtestruktur. Diese bewirken wie-
derum Maxima in der photosphérischen Hohe (Gleichung 3.11 und 3.13),
welche sich dann auf die effektiv beleuchtete Oberfliche auswirken (Glei-
chung 3.18), die wiederum linear in den Heizterm (Gleichung 3.30) eingeht.
Dies ist deutlich anhand des Vergleiches der Temperaturstruktur und der ef-
fektiv beleuchteter Oberflache a (siehe Kapitel 3.3 fiir die Definition von «)
zu erkennen, welcher in Abbildung 5.8 gezeigt ist. Wie bereits anhand der
Vertikalstruktur vorhergesagt wurde, fithrt das erste Temperaturmaximum
einerseits zu einem lokalen Maximum der effektiv beleuchteten Oberfliche
und damit zu einer verstiarkten Heizung durch den Stern. Zudem bewirkt
es, dass a bei benachbarten, groferen Radien auf den Minimalwert abfallt.
Das zweite Temperaturmaximum befindet sich tatséchlich direkt aufserhalb
dieses abgeschatteten Bereichs.

Dass Opazitdatsdnderungen einen derart starken Einfluss auf die Tempera-
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turstruktur der Akkretionsscheibe haben konne, ist bereits bekannt (siehe
z.B. Watanabe & Lin (2008) und Baillié u. a. (2015)). Auf den Vergleich mit
diesen Arbeiten wird im Folgenden noch genauer eingegangen werden.
Nachdem nun die auffalligen Strukturen im Bereich 1-10 AU erklért wurden,
soll auf die Temperaturentwicklung im Rest der Akkretionsscheibe eingegan-
gen werden. Dies bietet auch gleich die Moglichkeit, die Auswirkungen zweier
Erweiterungen des urspriinglichen Modells zu untersuchen: die Sublimation
von Staub bei kleinen und die optische Tiefe der Scheibe fiir die von der
beheizten Oberflache reemittierte Strahlung bei grofen Radien.

5.1.2 Die Entwicklung des Zentralbereiches

Aus der Diskussion der Energiebeitrage ist bereits bekannt, dass bei kleinen
Absténden vom Zentralobjekt sowohl Heizung und Kiithlung durch Strahlung
als auch viskose Heizung eine Rolle spielen. Die resultierenden Temperaturen
(sieche Abbildung 5.1) liegen am Innenrand knapp oberhalb der fiir den Be-
ginn der Sublimation des Staubes benotigten Temperatur von 1000 K. Das
in Kapitel 3.4.2 beschriebene Sublimationsmodell sorgt in diesem Fall fiir
eine Anpassung des Staub-zu-Gas-Verhéltnisses, welches in Abbildung 5.9
gezeigt wird. Allerdings ist dieser Effekt hier so gering, dass die Sublimation
von Staub fiir dieses Modell keine wesentliche Rolle spielt.

5.1.3 Die Entwicklung der Mittelebenentemperatur bei
groften Abstanden zum Zentralobjekt

Bei der Entwicklung des Heizmodells ist auch die optische Tiefe der Akkreti-
onsscheibe fiir die von ihrer Oberfliche reemittierte Strahlung berticksichtigt
worden (siche Kapitel 3.5). Es ist moglich, dass die zentralen Regionen der
Scheibe nah der Mittelebene optisch diinn fiir die von der beheizten Oberfléa-
che reemittierte Strahlung werden. Dieser Effekt spielt insbesondere in den
kalten Aufsenbereichen eine Rolle in denen die Dichte des Materials in der
Scheibe gering ist (siehe Abbildung 5.10). Insgesamt fiihrt die Berticksichti-
gung der optischen Tiefe der Scheibe selbst jedoch zu keinen gravierenden
Anderungen der Temperaturstruktur der Scheibe.
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Abbildung 5.9: Staub-zu-Gas-Verhiltnis im Zentralbereich.

5.1.4 Zusammenfassung

Hier sollen noch einmal die wichtigsten Ergebnisse zur Temperaturstruktur
des Standardmodells zusammengefasst werden:

e Heizung und Kiihlung durch Strahlung dominieren die Energiebilanz.
Zudem spielt die viskose Heizung bei Radien bis ~ 10 AU eine wesent-
liche Rolle.

e Im Bereich zwischen 1-10 AU bilden sich zwei lokale Temperaturma-
xima. Das erste entsteht durch die Wechselwirkung der Heizung und
Kiihlung durch Strahlung. Dabei wird der Ort, an dem das Maximum
entsteht, durch eine Anderung der Opazitét in der Kiihlfunktion fest-
gelegt. Durch die erhohte Temperatur und die damit einhergehende
Zunahme der vertikalen Ausdehnung der Scheibe kommt es zu Ab-
schattungseffekten und dadurch zur Entstehung eines zweiten Tempe-
raturmaximums bei r ~ 10 AU.

e Es gibt Riickkopplungseffekte zwischen den einzelnen Quelltermen in
der Energiegleichung.
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Abbildung 5.10: Vergleich der Mittelebenentemperatur fiir 2 Simulationen mit
€re = 0,5 (1 —e72™) und €, = 0,5. Der zweite Fall vernachlissigt die optische
Tiefe der Akkretionsscheibe selbst und beriicksichtigt lediglich die Annahme, dass
sich nur etwa die Halfte der reemittierten Strahlung in Richtung Mittelebene
bewegt (sieche Reemissionskorrektur, Kapitel 3.5).

5.2 Thermische Instabilitaten

Nachdem nun die Temperaturentwicklung der ungestorten Akkretionsscheibe
diskutiert wurde, soll genauer auf die bereits erwéhnten thermischen Insta-
bilitdten eingegangen werden. Dabei greift die Bezeichnung als thermische
Instabilitdt dem Ergebnis dieses Kapitels vor. Die Bestéitigung fiir die An-
nahme dass eine echte Instabilitdt die in der Simulation gefundenen Tempe-
raturstrukturen verursacht, kann erst nach der vollstandigen Analyse dieses
Effekts in Kapitel 5.5 gefunden werden. Um umstédndliche Umschreibungen
zu vermeiden, wird der Begriff hier dennoch bereits verwendet.

Nach etwas mehr als 500 yr Simulationszeit bilden sich bei etwa 1 AU Ab-
stand zum Zentralobjekt neue, lokale Maxima der Temperatur (sieche Ab-
bildung 5.11). Sie liegen direkt innerhalb des Bereiches, in dem die Opazi-
tatsanderung der Kiihlfunktion ebenfalls ein deutlich schwécher ausgeprégtes



5.2. THERMISCHE INSTABILITATEN 71

Temperaturmaximum erzeugt, welches fiir die bereits diskutierten Abschat-
tungseffekte verantwortlich ist. Im Gegensatz zu den bisher besprochenen
Strukturen, sind diese neuen Temperaturpeaks jedoch zeitlich nicht stabil.
Nach ihrer Entstehung wandern sie in Richtung Stern (siehe Abbildung 5.11),
bevor sie sich im heiffen Zentralbereich auflésen. Die Bewegung der Tempera-
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Abbildung 5.11: Zeitliche Entwicklung der Temperatur.

turmaxima lésst sich mit der Argumentation von Dullemond (2000) erkléren.
Ein lokales Maximum in der Temperatur- und damit auch vertikalen Dich-
testruktur der Akkretionsscheibe wird auf der dem Stern zugewandten Seite
stiarker geheizt werden, als auf der abgewandten, abgeschatteten Seite. Dies
erkliart, warum das Maximum der Sternheizung in Abbildung 5.12 relativ
zum Temperaturmaximum nach innen verschoben ist. Dagegen folgt der ra-
diale Verlauf der Kiihlfunktion dem der Temperatur. Deshalb wird die dem
Stern zugewandte Seite des Temperatur- und des resultierenden vertikalen
Dichtemaximums stérker geheizt als gekiihlt. Thre Temperatur wéchst. Da-
gegen dominiert auf der Riickseite dieser Struktur die Kiihlung und fiihrt
zu sinkenden Temperaturen. Deshalb wandert das Temperaturmaximum mit
der Zeit nach innen.

Damit léasst sich die Bewegung der Temperaturmaxima in Richtung Stern
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Abbildung 5.12: Vergleich der zeitlichen Entwicklung der Heizung und Kiihlung

durch Strahlung (linke Achse) und der Mittelebenentemperatur (rechte Achse)
im Bereich der Instabilitat.

nachvollziehen. Allerdings erkldrt dies nicht, warum die Maxima in diesem
Bereich iiberhaupt entstehen. Anders formuliert sind nun zwar die Auswir-
kungen aber nicht die Ursachen der bereits erwdhnten thermischen Insta-
bilitdten bekannt. Deshalb werden im Folgenden die Bedingungen, welche
zur Entstehung der wandernden Temperaturpeaks notwendig sind, genauer
untersucht.

5.3 Abhangigkeit der Simulationsergebnisse von
den gewahlten Parametern

Im Folgenden wird {iberpriift, wie sehr die im vorletzten Abschnitt beschrie-
benen Ergebnisse von der Wahl der Simulationsparameter abhdngen. Dabei
werden insbesondere die Entstehungsbedingungen der thermischen Instabili-
taten genauer untersucht.
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5.3.1 Der radiale Verlauf der Oberflachendichte

Zunichst wird die Standard-Anfangsbedingung fiir das Oberflichendichte-
profil ¥,_¢ oc 7~! mit den Fillen ¥,_¢ oc 732 und %,y o /2 verglichen.
Dabei sorgt ein stiarkerer Dichtegradient bei gleichbleibender Scheibenmasse
dafiir, dass sich mehr Masse nah am Zentralobjekt konzentriert. Da die Ober-
flachendichte sich typischerweise sehr viel langsamer entwickelt als die Mit-
telebenentemperatur (siehe Kapitel 4.2 und 5.4), bestimmt die Anfangsbe-
dingung zum hier gewahlten Vergleichszeitpunkt die Dichteverteilung weiter
Teile der Akkretionsscheibe. Abbildung 5.13 zeigt den Vergleich der resultie-
renden Mittelebenentemperaturen. Qualitativ zeigen die Temperaturen aller
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Abbildung 5.13: Vergleich der Mittelebenentemperatur fiir 3 Simulationen mit
unterschiedlichen radialen Oberflachendichteprofilen.

drei Oberflachendichten ein &hnliches Verhalten. In allen Modellen tritt der
bereits bekannte abgeschattete Bereich mit einem Temperaturmaximum an
seinem Auflenrand auf. Quantitativ betrachtet unterscheiden sich die Mitte-
lebenentemperaturen jedoch deutlich.

Die Unterschiede lassen sich mit Hilfe der in Abbildung 5.14 gezeigten Bei-
trige zur inneren Energie erkliren. Fiir ¥,— o< 7~%/2 ist die viskose Heizung
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bei kleinen Abstdnden zum Zentralobjekt auf Grund der hoheren, linear in
Gleichung (2.25) eingehenden Dichte stiarker und liefert fir r < 5 AU sogar
einen groferen Beitrag als die Heizung durch den Stern. Deshalb kann sich
im Bereich r < 2 AU ein vergleichsweise heifser Zentralbereich bilden, dessen
Temperatur im Sublimationsbereich des Staubes liegt.

Im Gegensatz dazu spielt die viskose Heizung fiir ;o oc 77/ wegen der
kleineren Dichten nah am Stern eine wesentlich geringere Rolle. Betrachtet
man die zeitliche Entwicklung dieser Temperaturstruktur fallt auf, dass sofort
zu Beginn der Simulation thermische Instabilitdten auftreten (siche Abbil-
dung 5.15). Im Gegensatz zum Standardmodell mit ¥;_y oc r~! betreffen
sie hier jedoch die Bewegung des Temperaturmaximums auferhalb des ab-
geschatteten Bereichs. Fiir das Modell mit dem starksten Dichtegradienten
Yi—o o< 773/2 spielen Instabilititen fiir die gesamte hier gezeigte Simulati-
onszeit keine Rolle. Wenn sie auftritt, beeinflusst die radiale Bewegung der
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Abbildung 5.15: Thermische Instabilititen fiir das Modell mit %;_q oc r—1/2.

Temperaturmaxima Kompressions- und Dekompressionstermen im Bereich
dieser Strukturen (siehe Abbildung 5.14). Sie kénnen zu Energiebeitragen in
der Grofsenordnung der viskosen Heizung fithren, sind jedoch weiterhin klein
gegen die dominanten Heiz- und Kiihlprozesse.
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5.3.2 Die Masse der Akkretionsscheibe

Die bei der Variation der Anfangsbedingung fiir die Scheibenmasse auftreten-
den Effekte (siehe Abbildung 5.16) sind &hnlich zu denen, welche durch eine
Anderung des radialen Verlaufs der Oberflichendichte hervorgerufen wer-
den. Dies ist nicht iiberraschend, da die Verringerung der Anfangsmasse der
Akkretionsscheibe auf 0,005 M, bei gleichbleibender radialer Abhangigkeit
von Y ebenfalls zu geringeren Dichten fiihrt. Auch in diesem Fall bewirken
kleinere Dichten eine im Vergleich zum Standardmodell geringer werdende
viskose Heizung. Dadurch verschieben sich der Sublimationsbereich fiir Eis
in der Kiihlfunktion sowie der radial dahinter liegende abgeschattete Bereich
in Richtung Stern (siehe Abbildung 5.16). In beiden Simulationen treten im
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Abbildung 5.16: Vergleich der Mittelebenentemperatur fiir 2 Simulationen mit

unterschiedlichen Scheibenmassen, wobei Myisxk = 0,01M dem Standardmodell
entspricht.

Innenbereich der Scheibe erneut thermische Instabilitdten auf. Allerdings ist
dies fiir das Modell geringerer Scheibenmasse bereits nach etwa 300 yr der
Fall. Fiir das Standardmodell dauert es etwa 500 yr bis dieser Effekt zu sehen
ist.
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5.3.3 Der zentrale Stern

Um den Einfluss des Sterns auf die Akkretionsscheibe zu untersuchen, wird
seine Temperatur variiert. Grundsétzlich ist die fiir die Strahlungsheizung
interessante Grofe die Leuchtkraft des Sterns

L, = 41R*0T?, (5.4)

da sie die pro Zeiteinheit abgestrahlte Energie angibt. Da eine Anderung
der Temperatur des Sterns sich stéarker auf seine Leuchtkraft auswirkt als
eine Radiusdnderung, wird hier der Einfachheit halber die Temperatur va-
riiert, um die Leuchtkraft zu verdndern. Zusétzlich zu T, = 4000 K werden
T, = 3700 K und T, = 4300 K betrachtet. Abbildung 5.17 zeigt, dass eine
Erhohung der Sterntemperatur zu groferen Mittelebenentemperaturen fiihrt.
Dies ist nachvollziehbar, da die Heizung durch den Stern bei hoheren Stern-
temperaturen effizienter wird. Lediglich im Sublimationsbereich des Staubes
am Innenrand der Scheibe hat ein vergrofsertes T, kaum Auswirkungen. Die
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Abbildung 5.17: Vergleich der Mittelebenentemperatur fiir 3 Simulationen mit
unterschiedlichen Temperaturen des zentralen Sterns.

thermischen Instabilitdten werden ebenfalls durch die Temperatur des zen-
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tralen Sterns beeinflusst. Eine Vergrofserung von 7, fithrt zu frither auftreten-
den, starker ausgepriagten, nach innen wandernden Temperaturmaxima. Sie
sind ausgepragt genug um den abgeschatteten Bereich und damit auch das
Temperaturmaximum bei 10 AU zu beeinflussen. Im Gegensatz dazu bleibt
die Scheibe mit T, = 3700 K {iber den gesamten Simulationszeitraum hinweg
stabil.

Insgesamt hat die Anderung der mit 7 in den Heizterm (siche Gleichung
3.30) eingehenden Temperatur des Sterns jedoch weniger starke Auswirkun-
gen als die zuvor gezeigten Anderungen der Dichteverteilung der Akkretions-
scheibe.

5.3.4 Staubeigenschaften

In Kapitel 3.4 wurden 2 verschiedene Staub-Zusammensetzungen, MRN-
Staub (mrn) und astronomisches Silikat (asil), sowie 2 maximale Staubkorn-
radien apax = 0,25 pum auf . = 2,5 pm vorgestellt. Alle bisher gezeigten
Simulationen wurden aus den bereits in Kapitel 3.4 geschilderten Griinden
mit MRN-Staub und dem kleineren maximale Radius durchgefiihrt. Nun soll
der Einfluss dieser Parameter untersucht werden.

Abbildung 5.18 zeigt den Vergleich der Staub-Zusammensetzungen bei gleich
bleibendem a,,,x = 0,25 pum. Die Mittelebenentemperaturen fiir astronomi-
sches Silikat sind etwas geringer als die fiir MRN-Staub. Dies lasst sich durch
die fiir astronomisches Silikat etwas geringere Opazitidt und die dadurch ver-
ringerte photosphérische Hohe (siehe Kapitel 3.2) erklaren. Eine flachere Ho-
henstruktur sorgt dafiir, dass die Strahlung des Sterns weniger effizient durch
die Akkretionsscheibe aufgefangen werden kann. Dieser Effekt wird dadurch
verstarkt, dass das astronomische Silikat zu etwas stérkerer Streuung von
Strahlung an der Scheibenoberfléche fithrt (siehe Gleichung (3.21) und An-
hang A fiir die damit berechneten Werte). Damit steht weniger Energie zur
Heizung der Scheibe zur Verfiigung, die Temperatur der Scheibe sinkt und
die vertikale Dichteverteilung wird, wie bereits zu Beginn dieses Kapitels be-
sprochen wurde, ebenfalls flacher. Wie schon bei der Variation der Sterntem-
peratur beobachtet wurde, fithrt auch hier die dadurch verringerte Heizung
durch den Stern zu einer iiber den gesamten Simulationszeitraum stabilen
Akkretionsscheibe.

Die Erhchung des maximalen Staubkornradius hat sehr dhnliche Auswir-
kungen. Auch diese Anderung bewirkt geringere photosphirische Hohen und
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Abbildung 5.18: Vergleich verschiedener Staubzusammensetzungen.
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Abbildung 5.19: Vergleich der Ergebnisse zu unterschiedlichen maximalen
Staubkornradien.
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Temperaturen (siche Abbildung 5.19). Allerdings ist der Einfluss der Stau-
beigenschaften im Vergleich zu den Auswirkungen der Variationen der Dich-
teverteilung der Akkretionsscheibe ebenfalls gering.

5.3.5 Zusammenfassung

Alle hier berechneten Temperaturstrukturen zeigen einen qualitativ &hnli-
chen Verlauf wie das im vorherigen Kapitel diskutierte Standardmodell und
sind mit den dort besprochenen Effekten erklarbar. Allerdings hangt die Aus-
priagung der einzelnen Bereiche von der Wahl der Parameter ab. Dabei verur-
sacht eine Variation der Dichte und der damit zusammen hidngenden viskosen
Heizung im Vergleich zum Standardmodell die gréften Anderungen. Die hier
gewahlte Beschreibung des Heizterms ermoglicht es jedoch auch schwéchere
Effekte wie die Wahl der Staubzusammensetzung oder der maximalen Staub-
korngrofe zu untersucht.

Die Entstehung von Instabilitdten wird durch geringe Dichten sowie verstark-
te Heizung durch den Stern begiinstigt.

5.4 Voraussetzungen fiir die Entstehung der
Instabilitaten

Hier soll zunéchst genauer auf den Zusammenhang zwischen der Entstehung
von Instabilitdten und der Dichte des Materials in der Akkretionsscheibe
eingegangen werden. Er hingt eng mit der Frage nach dem Entstehungszeit-
punkt der nach innen wandernden Temperaturmaxima zusammen. Deshalb
ist in Abbildung 5.20 die zeitliche Entwicklung der Oberflachendichte X fiir
das Standardmodell gezeigt. Im Innenbereich der Akkretionsscheibe nimmt
3 stark ab, wobei sich dieser Prozess im Verlauf der Simulation deutlich
verlangsamt. Zudem reagiert die Dichte nicht auf die nach innen laufenden
Temperaturmaxima und behélt einen vergleichsweise glatten Verlauf bei. Da-
mit kann ausgeschlossen werden, dass die Instabilitdten durch eine Stérung
der Dichteverteilung hervorgerufen werden. Jenseits von etwa 3 AU &ndert
sich die Oberflachendichte nur minimal, da dort die damit verkniipfte viskose
Zeitskala noch nicht erreicht ist (siehe Kapitel 4.2, Abbildung 4.1). Lediglich
bei sehr grofen Radien sind kleine Unregelméfigkeiten zu erkennen. Sie sind
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Abbildung 5.20: Zeitliche Entwicklung der Oberflachendichte.

ein Artefakt der bereits erwdhnten, anhand der Radialgeschwindigkeit disku-
tierten, zwangslaufig kiinstlichen Anfangsbedingungen. Unabhéngig von der
Temperaturstruktur sind auch die in Abbildung 5.3 gezeigten, negativen Ra-
dialgeschwindigkeiten bei kleinen Abstdnden zum Zentralobjekt interessant.
Sie sind konsistent mit einem langsam akkretierenden Zentralobjekt, was
auch die Abnahme der Oberflachendichte im Zentralbereich erklért.

Die Oberflachendichte geht wiederum linear in den viskosen Spannungsten-
sor (siehe Gleichung 2.25) ein, dessen dominante Komponente in Abbildung
5.21 gezeigt ist. Deshalb folgt aus einer Abnahme der Oberflichendichte im
Zentralbereich auch ein geringer werdendes T,.,. Es ist also mdglich, dass der
gefundene Zusammenhang zwischen der Dichte und dem Auftreten der In-
stabilitdten seine Ursache eigentlich in einem Zusammenhang zwischen der
Viskositdt und dem Auftreten von Instabilitdten hat. Um dies zu iiberprii-
fen, wurde fiir die in Abbildung 5.22 gezeigten Simulationsergebnisse der
a-Parameter der Viskositét variiert, welcher ebenfalls linear in den Span-
nungstensor eingeht. Alle weiteren Simulationsparameter entsprechen dem
Standardmodell, das von a,, = 0.01 ausgeht (siche Kapitel 2.3.2). Die Ergeb-
nisse zeigen den erwarteten Trend. Fiir im Vergleich zum Standardmodell
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Abbildung 5.21: Zeitliche Entwicklung der r, o-Komponente des viskosen Span-
nungstensors.

verkleinertes «,, treten die Instabilitdten frither auf und sind zudem stéarker
ausgepragt. Dagegen bleibt das Modell mit a, = 0.02 iiber den gesamten
hier betrachteten Simulationszeitraum hinweg stabil.

Diese Ergebnisse zeigen, dass die Viskositdt in der Lage ist die thermischen
Instabilitdten zu unterdriicken oder zumindest ihren Entstehungszeitpunkt
zu verzogern. Durch den linearen Zusammenhang zwischen der Dichte und
dem viskosen Spannungstensor kann eine Anderung der Dichte ebenfalls zu
einer Anderung der Viskositéit fithren.

5.5 Ursachen der Instabilitaten

Die Diskussion um thermische und thermisch-viskose Instabilitdten in Akkre-
tionsscheiben ist nicht neu. Bereits Shakura & Sunyaev (1976) und Pringle
(1976) haben die Innenbereiche von Akkretionsscheiben um Schwarze Lo-
cher untersucht und herausgefunden, dass diese instabil gegeniiber kleinen
Storungen sind. Diese Instabilitét lasst sich allein mit der Temperaturabhén-
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Abbildung 5.22: Vergleich der Temperaturprofile dreier Simulationen mit un-
terschiedlichen «,-Parametern der Viskositat fiir den Ausschnitt der Scheibe, in
welchem im Standardmodell die Instabilitdten entstehen.

gigkeit der viskosen Heizung und der Kiihlung durch Abstrahlung erkléren.
Sie tritt dann auf, wenn der Druck durch den Strahlungsdruck und die Opa-
zitdt durch Elektronenstreuung dominiert ist. Wird das in diesen Arbeiten
gefundene Stabilitatskriterium jedoch auf die hier betrachteten deutlich kil-
teren Akkretionsscheiben um junge Sterne angewandt, in denen der Druck
durch den Gasdruck und die Opazitat nicht durch die Elektronenstreuung
definiert ist, stellt sich heraus, dass die Scheiben stabil sind.

Spétere Arbeiten haben sich mit Instabilitdten beschéftigt, welche durch die
Wechselwirkung zwischen Heizung und Kiihlung durch Strahlung hervorge-
rufen werden (siehe z.B. D’Alessio u. a. (1999), Dullemond (2000), Watanabe
& Lin (2008)). Im Folgenden ist insbesondere die Arbeit von Watanabe &
Lin (2008) interessant, da die dortige Diskussion auf das hier verwendete Mo-
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dell ibertragbar ist. Deshalb wird die von Watanabe & Lin (2008) gegebene
Erkldarung zum Auftreten der Instabilitdten hier kurz zusammengefasst. Sie
beruht im Wesentlichen auf dem im effektiv beleuchteten Anteil der Oberflé-
che « (siehe Kapitel 3.3) auftretenden Verhéltnis der photosphérischen Hohe
H (siehe Kapitel 3.2.2) zur Druckskalenhohe h (siehe Kapitel 2.2.2). Dabei
wichst «, wenn H/h verringert wird. Eine lokale Erhohung der Tempera-
tur fithrt zu einem grofkeren h. Dagegen bleibt die photosphérische Hohe H
naherungsweise unverandert, da sie von der gesamten zwischen Stern und
Scheibe liegenden vertikalen Dichtestruktur und nicht nur von den lokalen
Grofen in einer Zelle abhéngt. Dadurch verringert sich das Verhéltnis H/h
und die effektiv beleuchtete Oberfliche sowie die Heizung durch den Stern
steigen an.

Watanabe & Lin (2008) schitzen zudem die Anderung der Kiihlung durch
Strahlung ab und stellen fest, dass diese die gewachsene Heizung durch Ein-
strahlung nicht komplett kompensieren kann. Deshalb kann sich aus einer
leichten Storung der Temperatur ein anwachsendes Temperaturmaximum bil-
den. Watanabe & Lin (2008) stellen ebenfalls fest, dass eine starke Viskositét
einen stabilisierenden Einfluss auf die Akkretionsscheibe hat, vernachlassi-
gen diese jedoch in der oben beschriebenen Diskussion. Zudem liefert die
von ihnen gefiihrte Diskussion zwar eine plausible Erklarung dafiir, dass die
Heizung durch den Stern eine thermische Instabilitat verursachen konnte, ist
jedoch kein Beweis dafiir, dass es sich bei den hier gefundenen Strukturen
tatsdachlich um eine Instabilitdt handelt.

Um die Entwicklung moglicher Instabilitdten zu verstehen und nachzuweisen,
dass die Akkretionsscheibe wirklich instabil wird, miissen, wie dies beispiels-
weise bei Pringle (1976) geschehen ist, die Wachstumsraten kleiner Stérungen
der Losung betrachtet werden. Nur wenn sich herausstellt, dass kleine Sto-
rungen exponentiell mit der Zeit anwachsen, entsteht eine Instabilitdt. Wenn
dies nicht der Fall ist, miisste genauer untersucht werden, welcher Mechanis-
mus die durch die Scheibe wandernden Temperaturmaxima antreibt.
Deshalb soll nun die Reaktion der Akkretionsscheibe auf kleine, lokale Sto-
rungen untersucht werden. Dazu wird zunéchst der einfachste Fall einer klei-
nen, zeitlichen Stérung der Temperatur betrachtet. Dafiir ist es niitzlich,
Gleichung (5.3) so umzuformulieren, dass sie nicht linger die Anderung der
inneren Energie pro Einheitsvolumen e = Ye sondern die Anderung der in-
neren Energie pro Einheitsmasse € beschreibt:

Qstar - CQcool + Qvis

S (5.5)

IT
8t6+v-Ve:—§V~V+
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Dies lésst sich fiir eine radialsymmetrische Scheibe und unter Verwendung
von € = ¢, T, Gleichung (2.15) und dem Zusammenhang zwischen der inneren
Energie und vertikal integriertem Druck aus Gleichung (2.14) umformulieren.
Dabei bezeichnet ¢, die spezifische Wérmekapazitéit bei konstantem Volumen

0T = —0.0,T — (7 — 1) L0,(r0,) + O (5.6)

r
mit
Q _ Qstar - Qcool =+ Qvis
N CoX ’
Nun soll eine kleine zeitliche Stérung 67" der Losung T} dieser Differentialglei-
chung betrachtet werden, d.h. T := T+ 07T'. Fiir die Heizung durch den Stern
wird dabei angenommen, dass sich die photosphérische Hohe durch eine klei-
ne Storung in der Temperatur nicht wesentlich dndert. Dies ist, wie Watanabe
& Lin (2008) bereits beschrieben haben, dquivalent zu der Annahme, dass
die Hohenstruktur durch die globale, 3-dimensionale Dichteverteilung und
nicht durch die lokale Scheibenstruktur definiert wird. Hélt man auferdem
Y und v, konstant, ergibt sich folgende Differentialgleichung fiir die zeitliche
Entwicklung der Storung:

(5.7)

_ O (rvr) o 0Q
00T = —(y—1) " 0T + 8T<5T. (5.8)
Sie ldasst sich wie folgt 16sen
6T = Ce™ (5.9)

mit der Integrationskonstante C' und der Wachstumsrate der Storungen

_9Q
“or V7 r
Fiir eine exponentiell anwachsende Stérung muss dementsprechend a > 0
und damit ~

oQ

oT
gelten. Ist dieses Kriterium erfiillt, wird die Akkretionsscheibe instabil ge-
geniiber kleinen Storungen in der Temperatur.
Um diese Stabilitdtsbedingung iiberpriifen zu kénnen, muss die Ableitung
der Heiz- und Kiihlraten @ nach der Temperatur bekannt sein. Zu ihrer Be-
rechnung wurden verschiedene, vereinfachende Annahmen gemacht, welche

a (5.10)

>(v—1)

are) -
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Abbildung 5.23: Zeitentwicklung der Temperatur bei verschiedenen Absténden
vom Zentralobjekt.

im Folgenden motiviert werden sollen. Dazu wird zunéchst untersucht, wo
in der Akkretionsscheibe die ersten Instabilitdten entstehen. Um dies tun zu
konnen, ist in Abbildung 5.23 die zeitliche Entwicklung der Temperatur fiir
verschiedene Absténde vom Zentralobjekt gezeigt. Es ist schwer festzustellen,
wo genau die ersten Instabilitdten auftreten. Im Folgenden wird auf Grund
der in Abbildung 5.23 gezeigten Temperaturverldufe von einem Entstehungs-
bereich: 0,5 AU < r < 1 AU ausgegangen. Dort werden das Rosseland Mittel
der Opazitét (siche Gleichung 2.31) in der Kiihlfunktion, sowie die daraus
abgeleitete optische Tiefe (siche Gleichung 2.30), durch den Beitrag des Stau-
bes dominiert (sieche Abbildung 5.24). Deshalb wird fiir die Kiihlfunktion
ausschliefslich der durch den Staub dominierte Bereich betrachtet. Bei die-
sen Abstédnden vom zentralen Stern ist die Scheibe optisch dick, so dass die
effektive optische Tiefe aus Gleichung (2.29) mit 7.g ~ gTRyStaub beschrieben
werden kann. Fiir die Heizung durch den Stern wird angenommen, dass die
Temperaturabhéngigkeit des Reemissionsterms (siehe Kapitel 3.5) hier unbe-
riicksichtigt bleiben kann, da dieser sich, lediglich auf den Aufsenbereich der
Akkretionsscheibe auswirkt (sieche Kapitel 5.1.3). Auferdem wird die radiale
Umverteilung durch Strahlung (siehe Kapitel 3.6) vernachlassigt.
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Abbildung 5.24: Beitrage zur optischen Tiefe 7g, fiir die verschiedenen in der
Kiihlfunktion beriicksichtigten Materialien, nah am Entstehungsbereich der In-
stabilitaten. Das in Fosite verwendete, interpolierte Profil ist mit Fosite be-
zeichnet.
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Abbildung 5.25: Uberpriifung der Stabilitidtsbedingung fiir das Standardmodell.

Mit diesen Annahmen folgt fiir die Anderung der Heiz- und Kiihlraten mit
der Temperatur

aQ _ 1 QViS - ZQCOOI (1 + Qmin)
5_T B Cypdl ( T2 + 6 ( o - 1) Qstar) (512)

mit s 5 ( )2
K aH (1
e \V2h 5.13
2421 hT ( )

und o, als Beitrag des endlich ausgedehnten Sterns aus Gleichung (3.18).
Damit kann nun anhand der Simulationsdaten iiberpriift werden, ob die Ak-
kretionsscheiben stabil sind. Allerdings muss darauf geachtet werden, dass
der Ausdruck fiir % lediglich in den optisch dicken Bereichen der Akkreti-
onsscheibe gilt, in denen die Opazitéit in der Kiihlfunktion durch den Staub
dominiert ist. Abbildung 5.25 zeigt die Stabilitdtsuntersuchung fiir das Stan-
dardmodell der Akkretionsscheibe, kurz bevor die ersten Instabilitdten sicht-
bar werden. Wie bei instabilem Verhalten zu erwarten war, ist a im Ent-
stehungsbereich der Instabilitdten positiv und kleine Stérungen in der Tem-
peraturstruktur kénnen somit exponentiell mit der Zeit anwachsen. Die Ab-

B
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bildung zeigt aukerdem, dass die rechte Seite von Ungleichung (5.11) sehr
klein wird. Das Anwachsen der Storungen wird dementsprechend durch die
0Q

Anderungen der Summe der Heiz- und Kiihlraten mit der Temperatur o

verursacht. Dies ist anschaulich sofort nachvollziehbar. Wichst Q mit der
Temperatur, d.h. wachsen die Heizraten mit steigender Temperatur schnel-
ler als die Kiihlrate, heizt sich die Scheibe bei steigender Temperatur immer
weiter auf.

Das von Pringle (1976) gefundene Stabilitétskriterium ist dem hier abgeleite-
ten sehr dhnlich, wenn die rechte Seite von Ungleichung (5.11) vernachléssigt
werden kann. Er betrachtet allerdings nicht exakt dasselbe Gleichungssystem.
Die Unterschiede ergeben sich aus verschiedenen Annahmen zu den Heiz- und
Kiihltermen und der Tatsache, dass nicht die vertikal integrierten Gréfsen un-
tersucht und etwas andere Annahmen zur Vertikalstruktur gemacht werden.
Zudem vernachléssigt Pringle (1976) die Advektionsterme in der Energieglei-
chung. Dennoch entspricht die dort gefundene Bedingung fiir Stabilitét der
Scheibe (siehe auch Kato u. a. (2008), Kapitel 4.2),

9 )+
— - Q" . 14
@ -] <o (5.14)
fiir die Heiz- (Q") und Kiihlterme (Q7), fiir die hier betrachtete Akkretions-
scheibe der Bedingung a < 0, da Gleichung (5.10) als

L 9Q
T oT

geschrieben werden kann. Ist die Stabilitdtsbedingung nicht erfiillt, kénnen
auch bei Pringle (1976) unter bestimmten Bedingungen an die Heiz- und
Kiihlterme Instabilititen auftreten. Dabei ist die dort gefiihrte Diskussi-
on der Wachstumsraten dieser Instabilitdten auch hier interessant. Pringle
(1976) weist darauf hin, dass radiale Umverteilung von Energie durch Strah-
lung eine Dampfung von Stérungen und damit ein langsameres Anwachsen
verursachen konnen. Zudem ist die Annahme einer konstanten Oberflichen-
dichte wihrend der gesamten Anwachsdauer der Instabilitit moglicherweise
nicht sinnvoll. Diese Forderung ist hier noch problematischer als bei Prin-
gle (1976), da die gesamte zwischen dem Stern und dem instabilen Bereich
liegende Dichteverteilung wihrend des Anwachsens der Storungen konstant
sein muss, um die Annahme einer zeitlich unverdnderten photosphérischen
Hohe zu rechtfertigen.

a (5.15)
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Abbildung 5.26: Zeitentwicklung der Wachstumsrate der Instabilitaten fiir das
Standardmodell.

Im Folgenden soll deshalb das Wachstum der Instabilitidten genauer unter-
sucht werden. Theoretisch liefert der Ausdruck 1/a eine typische Zeitskala fiir
die Entstehung von Instabilitdten. Betrachtet man die Entwicklung von a im
Abstand von 1 AU zum Zentralobjekt (siehe Abbildung 5.26), wird deutlich,
dass die Akkretionsscheibe dort vom Beginn der Simulation an instabil ist.
Theoretisch miissten die Instabilitdten in einem Zeitraum 1/a in der Grofsen-
ordnung 0.01 yr anwachsen. In der Simulation zeigen sich jedoch erst nach
500 yr Simulationszeit sichtbare Temperaturschwankungen. Moglicherweise
fithren eine oder mehrere der schon von Pringle (1976) diskutierten in der
Stabilitdtsanalyse gemachten Annahmen dazu, dass die Wachstumsraten der
Instabilitdten nicht korrekt wiedergegeben werden. Denkbar wére auferdem,
dass eine lineare Stabilitdtsanalyse nicht ausreicht, um die Wachstumsraten
korrekt vorherzusagen. Zudem wurden hier ausschlieflich Stérungen in der
Temperatur betrachtet, wihrend die Heiz und Kiihlterme noch von weiteren
Faktoren, wie der Dichte, der Geschwindigkeit und im Fall der Sternheizung
auch der photosphérischen Héhe abhéngig sind. Auch Stérungen in diesen
Grofken kénnen moglicherweise zu instabilem Verhalten fithren.
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Bevor dieser Punkt genauer untersucht wird, soll jedoch der Vergleich mit
Pringle (1976) und &hnlichen Arbeiten abgeschlossen werden. Sie sagen vor-
aus, dass die hier betrachteten Akkretionsscheiben stabil gegeniiber kleinen
Storungen in der Temperatur sind, solange sie lediglich viskos geheizt werden.
Deshalb wird nun die durch viskose Heizung dominierte Akkretionsscheibe
mit ¥y o< 7732 betrachtet (siche Abbildung 5.27). Bei ihr liegt der durch
den Staub dominierte Bereich in der Kiihlfunktion bei etwa 0,6 AU < r <
1.7 AU, wobei die Annahme einer optisch dicken Scheibe hier ebenfalls ge-
rechtfertigt ist. Wie schon nach Pringle (1976) erwartet, ist diese stabil ge-
geniiber kleinen Storungen in der Temperatur.

Auch wenn sie nicht den dominanten Beitrag zur inneren Energie liefert, hat
die Viskositat, wie bereits bei den Voraussetzungen zur Entstehung der In-
stabilitdten diskutiert wurde, einen stabilisierenden Einfluss auf die Akkreti-
onsscheibe (siche Abbildung 5.28). Selbst wenn sie nicht der dominante Heiz-
term ist, fithrt eine Erhohung der Viskositidt durch einen im Vergleich zum
Standardmodell erhchten ois-Parameter zu kleineren Werten fiir die Wachs-
tumsrate. Dabei ist der Vergleich in Abbildung 5.28 insbesondere bei frithen
Simulationszeitpunkten interessant, da die betrachteten Akkretionsscheiben
noch keine Moglichkeit hatten, sich unterschiedlich zu entwickeln. Das ge-
bremste Wachstum der Instabilitdten durch die Viskositat wird auch direkt
in der Temperaturentwicklung der Scheibe deutlich. Wahrend das Standard-
modell bereits nach etwa 500 yr nach innen wandernde Temperaturmaxima
aufweist, ist die Scheibe mit ay;; = 0,02 zu diesem Zeitpunkt noch stabil
(sieche Abbildung 5.22). In diesem Modell werden erst nach mehr als 800 yr
die ersten Auswirkungen der Instabilitdten sichtbar.

Da die Viskositét einen stabilisierenden Einfluss hat, ist es zudem sehr wahr-
scheinlich, dass die Heizung durch den Stern tatséchlich der Ausloser der
Instabilitéten ist. Eine von Watanabe & Lin (2008) diskutierte Moglichkeit,
dieses starke Wachstum der Sternheizung bei steigender Temperatur zu er-
klaren, wurde dabei schon zu Beginn dieses Kapitels vorgestellt. Mit der
hier durchgefiihrten Stabilitdtsanalyse konnte gezeigt werden, dass es sich
tatsdachlich um eine echte Instabilitdt handelt.

5.5.1 Die erweiterte Stabilitatsanalyse

Wie bereits bei der Diskussion der Wachstumsraten der Instabilitdten bespro-
chen wurde, kénnen nicht nur durch lokale Stérungen in der Temperatur, son-
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Abbildung 5.28: Zeitentwicklung der Wachstumsrate der Instabilitaten fiir das

Standardmodell (awis = 0.01) und ein Modell mit erhohter Viskositat (ayis =
0.02).
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dern auch kleine Verdnderungen der Oberflichendichte sowie des Geschwin-
digkeitsfeldes zu instabilem Verhalten fithren. Um dies zumindest teilweise zu
beriicksichtigen, werden nun auch die Kontinuitédtsgleichung sowie die radiale
Impulsbilanz in die Stabilitdtsanalyse mit einbezogen. Dabei gilt weiterhin
die Annahme einer radialsymmetrischen Akkretionsscheibe. Zudem wird die
radiale Impulsbilanz durch die Vernachldssigung der Viskositdt und die An-
nahme einer keplersch rotierenden Akkretionsscheibe vereinfacht. Mit densel-
ben Annahmen, wie bei der einfachen Stabilitétsanalyse, ergibt sich folgendes
Gleichungssystem:

0y = —%&(rﬁ]vr) (5.16)
dn = — 0,0, — —50L(ST) (5.17)
tUr = Uy Oy Uy ,U,E T .

T&n(rw) + Q. (5.18)

r

oT =—-v.0T—(y—1)

Fiir die Entwicklung kleiner, zeitlicher Stérungen der Oberflichendichte 6%,
der Radialgeschwindigkeit dv, und der Temperatur 67 folgt

0% C1 Co 0 0
8t 61}7« = d1 d2 d3 . 5?}7« (519)
oT fr 2 fs oT
mit
C1 = — aT(:UT> Cy = — E — 8,2
R T
d1 :;ﬁarz dg == — &,vr
RO, _9Q
b=- hi =%
T _ Oy (rvn) | 9Q
h=-0T-G-0f  p--g-n (). 22

Die Eigenwerte A der Matrix aus Gleichung (5.19) bestimmen nun die Sta-
bilitdt des Gleichungssystems gegen kleine Storungen. Sie ergeben sich aus
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dem charakteristischen Polynom:

0 = )\3 — <C1 + dg + f3))\2 + <C1f3 + d2f3 — dgfz + Cldg — C2d1)/\
+  cidzfy — cads fi — crda f3 + cody f3
= X+ g\ + pA+gs.

Nach dem Routh-Hurwitz Theorem (Routh, 1877, Hurwitz, 1895) miissen die
Nullstellen dieses Polynoms nicht explizit bekannt sein, um eine Aussage zur
Stabilitéit treffen zu konnen. Fiir Stabilitdt reicht es zu zeigen, dass g; > 0
und g4 = g192 — g3 > 0 gilt. Ist mindestens eine dieser Bedingungen verletzt,
kommt es zu Instabilitdten. Dabei ergibt sich fiir den Fall g; < 0 eine sehr
aghnliche Bedingung fiir Instabilitdt wie fiir den zuvor betrachteten einfachen
Fall: .

oQ - 787(7"1)7)

oT
Auch hier kann ein starkes Anwachsen von @ durch verstirkte Heizung durch
den Stern zu Instabilitédten fithren. Die weiteren Routh-Hurwitz Bedingungen
sind schwer direkt zu interpretieren, da sie in komplizierterer Art von den

Koeffizienten der Matrix aus Gleichung (5.19) abhéngen. Allerdings lassen

29
Ok

macht werden, wie fiir g—g, aus den Simulationsdaten bestimmen. Abbildung
5.29 zeigt die zeitliche Entwicklung von gy bis g4 fiir das Standardmodell. Sie
bestéatigen das Ergebnis der einfachen Analyse, da der durch die Temperatur-
ableitung von @ dominierte Koeffizient negativ ist und somit zu instabilem
Verhalten fiihrt. Zudem sind g, — g4 klein gegen diesen Term. Betrachtet man
diese kleinen Beitriage jedoch genauer wird deutlich, dass auch g, negativ wird
und somit eine weitere Ursache fiir Instabilitédten liefern kdnnte. Insbesondere
nach dem Auftreten der ersten nach innen wandernden Temperaturmaxima
nach ~ 500 yr, konnte dies die Entstehung weiterer exponentiell anwachsen-
der Storungen begiinstigen.

Zusammenfassend ldsst sich sagen, dass die erweiterte Stabilitdtsanalyse die
Ergebnisse des einfachen Modells bestétigt hat. Zudem liefert sie Hinweise auf
weitere mogliche Ursachen von instabilem Verhalten. Allerdings hidngen die
Entstehungsbedingungen dieser neuen Instabilitdten in vergleichsweise kom-
plizierter Art von der lokalen Dichteverteilung, der Radialgeschwindigkeit,
der Temperatur und der radialen Ableitungen dieser Gréfsen ab. Deshalb ist
eine einfache physikalische Interpretation der neuen Stabilitdtsbedingungen,
im Gegensatz zum einfachen Fall, hier nicht moglich.

+ Oy, 2 0. (5.20)

sie sich, wenn fiir die Berechnung der Ableitung dieselben Annahmen ge-
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(a) Vergleich aller Koeffizienten.
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(b) Detailliertere Betrachtung von gs — g4.
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Abbildung 5.29: Uberpriifung der Routh-Hurwitz Bedingung fiir das Standard-
modell.
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5.6 Zusammenfassung

e Die Heizung und Kiihlung durch Strahlung bestimmen die Energiebi-
lanz fast aller betrachteten Akkretionsscheiben. Viskose Heizung ist in
den Innenbereich der meisten Modelle ebenfalls relevant, aber nur im
Falle grofer Dichten der dominante Heizterm.

e Fiir alle hier betrachteten Modelle sorgt der Sublimationsbereich von
Eis in der Kiihlfunktion fiir einen abgeschatteten Bereich mit dahinter
liegendem Temperaturmaximum, wobei die Auspragung dieser Struk-
turen von den jeweils gewahlten Parametern abhangt.

e Die Heizung der Akkretionsscheibe durch den zentralen Stern kann zum
Auftreten nach innen wandernder Temperaturpeaks fiihren. Die hier
durchgefiihrte Stabilitdtsanalyse zeigt, dass sie durch eine thermische
Instabilitdt hervorgerufen werden, welche durch die Sternheizung ge-
trieben wird. Hauptséchlich viskos geheizte Scheiben sind dagegen, wie
aus der Literatur zu diesem Thema erwartet, stabil.



Kapitel 6

Test des neuen Heizmodells und
Uberprufung der
Modellannahmen

Im Folgenden soll die korrekte Funktionsweise des neuen Heizterms verifiziert
und das Modell als sinnvolle Naherung fiir den Strahlungstransport bestétigt
werden. Dies geschieht erst nach der Interpretation der Ergebnisse, da fiir
einige der Tests die Ergebnisse der zuvor gezeigten Parameterstudie sowie ein
genaues Verstindnis der fiir ein gegebenes Modell relevanten Energiebeitrage
erforderlich sind. Anschliefend werden die Simulationsergebnisse genutzt, um
die gemachten Modellannahmen soweit dies mdoglich ist zu tiberpriifen oder
zumindest auf Selbstkonsistenz zu testen.

6.1 Tests

Zunéchst erfolgt der Test zweier zentraler Grofen zur Berechnung des Heiz-
terms: der effektiv beleuchteten Oberflaiche und der photosphérischen Hohe.
Anschliefend wird die Mittelebenentemperatur mit einer mit dem Monte-
Carlo-Strahlungstransport-Programm MC3D (Wolf u. a., 1999, Wolf, 2003) be-
rechneten Temperatur derselben Akkretionsscheibe verglichen. Zum Schluss
dieses Abschnitts werden Beobachtungsergebnisse und die Resultate ausge-

99
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wahlter &hnlicher Simulationen genutzt, um zu iiberpriifen, ob die hier durch-
gefiihrten Simulationen realistische Daten liefern.

6.1.1 Die effektiv beleuchtete Oberflache

Um die Berechnung der effektiv beleuchteten Oberfliche a zu testen, wer-
den die Ergebnisse beider in Kapitel 3.3 beschriebenen Verfahren verglichen.
Nach Watanabe & Lin (2008) erwartet man, dass der flaring angle eine sinn-
volle Naherung fiir den area filling factor ist, solange die effektiv beleuchtete
Oberflache lediglich von der lokalen Hohenstruktur in der Akkretionsscheibe
abhéngig ist. Sie bricht jedoch zusammen, wenn es zu starken radialen Ande-
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Abbildung 6.1: Vergleich der Berechnungsmethoden fiir .

rungen in dIn¢/dInr mit ¢ := h/r kommt, wobei h weiterhin die Druckska-
lenhohe aus Gleichung (2.19) bezeichnet. In diesem Falle ist die effektiv be-
leuchtete Oberfliche von der gesamten zwischen dem Stern und dem gerade
betrachteten Punkt in der Scheibe abhéngig. Damit verliert die Berechnung
des flaring angle aus dem lokalen Gradienten der Hohe ihre Giiltigkeit.

Abbildung 6.1 zeigt den Vergleich beider Berechnungsmethoden fiir o vor
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der Entstehung der ersten Instabilitdten. Wie erwartet, fithren beide Verfah-
ren zu sehr dhnlichen Ergebnissen. Allerdings weichen diese an den Réndern
des Rechengebietes voneinander ab. Dort werden die mit dem flaring angle
berechneten Werte sehr klein. Dies lasst sich verstehen, wenn man beriick-
sichtigt, dass der flaring angle von der logarithmischen Ableitung von H
abhéngt. Um diese auf einem diskreten Gitter zu berechnen, werden die Ho-
hen in den Nachbarzellen der gerade betrachteten Zelle ben6tigt. Am Rand
des Rechengebietes wird angenommen, dass die Hohe jenseits des Randes
dieselbe ist wie die Hohe der letzten Zelle im Rechengebiet. Dadurch wird
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Abbildung 6.2: Vergleich der Berechnungsmethoden fiir a nach dem Auftreten
der Instabilitdten im Standardmodell.

der flaring angle dort sehr klein. Allerdings ist in Abbildung 6.1 zu sehen,
dass dies keine Anderung des Kurvenverlaufs in den weiter innerhalb des Re-
chengebietes liegenden Zellen verursacht. Diese Randbedingung fiir die Hohe
wird deshalb beibehalten.

Betrachtet man den selben Vergleich nach dem Auftreten der Instabilitdten
im Standardmodell, fallt auf, dass sie sich im Bereich der Instabilitdten un-
terschiedlich verhalten. Die Simulation mit dem flaring angle bleibt stabil
und weist keine nach innen wandernden Temperaturmaxima auf, was sich



102 KAPITEL 6. TESTS UND UBERPRUFUNG DER ANNAHMEN

auch in der effektiv beleuchteten Oberfliche niederschlagt. Dies entspricht
der Vorhersage von Watanabe & Lin (2008). Die Beschreibung durch den
flaring angle ist fiir die Untersuchung der Instabilitdten nicht moglich, weil
die zu seiner Berechnung gemachte Annahme einer ausschlieflich durch die
lokale Struktur festgelegten effektiv beleuchteten Oberflache ihre Giiltigkeit
verliert (siche auch Kapitel 5.2).

6.1.2 Vergleiche mit MC3D

Da sowohl der Test der photosphérischen Héhe als auch der der Mittelebenen-
temperatur auf MC3D zuriickgreift, wird dieses Programm im Folgenden kurz
vorgestellt. Die theoretischen Grundlagen zu MC3D sind in Wolf u. a. (1999)
und Wolf (2003) verdffentlicht. Fiir diesen Abschnitt wurde zusétzlich auf
die in Kirchschlager (2015) und Ruge (2015) gegebenen Zusammenfassungen
zuriickgegriffen.

MC3D verwendet einen Monte-Carlo-Ansatz zur Losung der Strahlungstrans-
portgleichung. Dazu wird die Dichteverteilung der Akkretionsscheibe auf ei-
nem sphérischen Gitter diskretisiert, in dessen Zentrum sich der Stern befin-
det. Er sendet Photonenpakete einer oder mehrerer vorgegebener Wellenlédnge
in zufllige Richtungen aus. Die Auswahl der Wellenlédngen richtet sich nach
der Frage, ob der Nutzer die Berechnung einer Streu-, Temperatur-, Reemis-
sionskarte oder der spektralen Energieverteilung der Scheibe wiinscht.

Fiir die vorliegende Arbeit wurde die Moglichkeit der Temperaturberechnung
gewihlt. Dazu wird die abgestrahlte Energie des Sterns in Photonenpaketen
unterschiedlicher Wellenldngen diskretisiert. Diese bewegen sich dann vom
Stern ausgehend durch die Akkretionsscheibe. Die Temperaturstruktur der
Scheibe ergibt sich aus der Energiebilanz der in einer Zelle absorbierten und
anschlieffend sofort in einer zufélligen Richtung wieder reemittierten Photo-
nenpakete (siehe Bjorkman & Wood (2001) fiir das Reemissionsverfahren).
Fosite und MC3D sind auf unterschiedliche Aspekte der Simulation von Ak-
kretionsscheiben spezialisiert. Das Monte-Carlo-Verfahren liefert eine sehr
detaillierte Beschreibung der Wechselwirkung der Strahlung des Sterns mit
der zeitlich konstanten, dreidimensionalen Dichteverteilung der Akkretions-
scheibe. Im Bereich der Wechselwirkung zwischen Staub und Strahlung ist es
damit dem vergleichsweise einfachen Heizmodell von Fosite deutlich iiberle-
gen. Dafiir vernachlissigt es jedoch die dynamische Entwicklung der Scheibe,
alle in Gleichung (5.3) beschriebenen Beitrdge bis auf Heizung und Kiihlung



6.1. TESTS 103

durch Strahlung, alle in der Kiihlfunktion beriicksichtigten Materialien bis
auf den Staub ohne Eisschicht, sowie die Tatsache, dass es iiber die in Glei-
chung 3.4 auftretende, von der Schallgeschwindigkeit abhédngige Druckskalen-
hohe Riickkopplungseffekte zwischen der in MC3D als konstant angenomme-
nen vertikalen Dichtestruktur und der Temperatur gibt. Der letzte Punkt ist
in Bereichen in denen die Mittelebenentemperaturen von Fosite und MC3D
iibereinstimmen unproblematisch. Dort ist durch die von Fosite vorgegebe-
ne vertikale Dichtestruktur sichergestellt, dass sich die Scheibe auch in MC3D
im vertikalen hydrostatischen Gleichgewicht befindet.

Die hier besprochenen unterschiedlichen Starken und Schwéchen beider Pro-
gramme miissen beim Vergleich der mit ihnen berechneten Ergebnisse be-
riicksichtigt werden. Allerdings bietet gerade der Vergleich der verschiedenen
Verfahren die Moglichkeit herauszufinden, wie sehr die berechnete Tempera-
turstruktur von den gewéhlten Heiz- und Kiithlmodellen abhéngt.

6.1.2.1 Berechnung der photosphéarischen Ho6he

Die photosphérische Hohe H ist eine zentrale Grofe zur Bestimmung der ef-
fektiv beleuchteten Oberfliche und somit auch der gesamten Heizung durch
den Stern. Um das Berechnungsverfahren fiir H zu testen, wird eine erweiter-
te, von Jan-Philipp Ruge im Rahmen der bereits erwahnten Kooperation zur
Verfiigung gestellte, Version von MC3D verwendet. Diese ist in der Lage, eine
externe, auf einem sphérischen Gitter diskretisierte Dichteverteilung einzule-
sen. Diese 3-dimensionale Dichteverteilung lasst sich mit Hilfe von (3.4) aus
der von Fosite erzeugten Oberflichendichte des Staubes und der Skalenhd-
he rekonstruieren. So kann die zu einem beliebigen Ausgabezeitpunkt von
Fosite berechneten photosphéarische Hohen mit dem von MC3D zur selben
Dichteverteilung berechneten Ergebnis verglichen werden.

Die photosphérische Hohe héngt ausschliefslich von der dreidimensionalen
Dichte und den optischen Eigenschaften des Staubes ab, welche in Fosite
und MC3D gleich sind. Deshalb kénnen die Ergebnisse beider Programme fiir
H sinnvoll verglichen werden. Abbildung 6.3 zeigt den Vergleich beider pho-
tosphérischer Hohen. Zusétzlich wird die relative Abweichung gezeigt, um
kleine Unterschiede besser sichtbar zu machen. Insgesamt stimmen die Er-
gebnisse sehr gut iiberein. Die Abweichungen am Innen- und Aufsenrand kom-
men sehr wahrscheinlich durch die unterschiedliche Behandlung der Rénder
zu Stande. MC3D nimmt am Innenrand eine scharfe Kante der Dichtevertei-
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Abbildung 6.3: Vergleich der mit Fosite (Hf) und MC3D (Hpy) berechneten
photospharischen Héhen.
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lung an, welche in Fosite nicht existiert. Am Aufsenrand setzt MC3D die
Hohen aller Zellen, denen im Rechengebiet kein sinnvoller Wert zugewiesen
werden kann, gleich dem Aufsenradius der Scheibe. Zudem kommt es durch
die Diskretisierung der Dichteverteilung zu kleinen Fehlern. MC3D braucht in
6 - Richtung diskrete Zellen, wihrend Fosite den analytischen Ausdruck fiir
p aus Gleichung (3.4) verwendet und die Hohe damit theoretisch auf Ma-
schinengenauigkeit berechnen kann. Dies ist allerdings sehr aufwéndig, da
die Genauigkeit der Hohenberechnung in Fosite durch die Nullstellenbe-
stimmung in Gleichung 3.13 vorgegeben ist. Die Gleichung wird als gelost
betrachtet, wenn die linke Seite < 10™* ist. Dies fiihrt im Vergleich zu einer
Fehlergrenze von < 107% zu einem relativen Fehler der Temperaturbestim-
mung von etwa 0,01%, was im Rahmen dieser Beschreibung des Heizmodells
vollkommen ausreicht.

6.1.2.2 Mittelebenentemperatur

Der Vergleich mit MC3D wurde bereits dazu verwendet die Berechnung der
photosphérischen Héhe zu iiberpriifen. Nun sollen auch die Mittelebenen-
temperaturen getestet werden.

Im Gegensatz zur photosphérischen Hohe hangt die Mittelebenentemperatur
von allen Quellen und Senken der inneren Energie ab. Ergebnisse von Fosite
und MC3D kénnen deshalb nur in den Bereichen der Scheibe verglichen wer-
den, in denen die innere Energie stark durch die Heizung und Kiihlung durch
Strahlung dominiert wird. Um den Einfluss der anderen Energie-Quellterme
zu verdeutlichen, ist in Abbildung 6.4 nicht nur der Vergleich der Mittel-
ebenentemperaturen in Fosite und MC3D, sondern auch die von Fosite ohne
Heizung des Zentralsternes berechnete Temperatur zu sehen. In Kapitel 5.1
wurde gezeigt, dass der dominante Heizterm im letzten Fall die viskose Hei-
zung ist. Allerdings verringert sich der Beitrag der viskosen Heizung durch
die in Kapitel 5.1 besprochenen Riickkopplungseffekte im Falle Qgar = 0.
Deshalb stellt die hier gezeigte Kurve lediglich ein unteres Limit fiir ihren
Einfluss auf die Mittelebenentemperatur dar.

In Anbetracht der vergleichsweise einfachen Beschreibung des Strahlungs-
transportes stimmen die Ergebnisse in den Bereichen der Akkretionsscheiben,
in denen Viskositdt nur eine sehr geringe Rolle spielt (siehe auch Abbildung
5.2), sehr gut {iberein. Zudem sind die bereits diskutierten Maxima in der
Temperaturstruktur zu sehen, wobei diese fiir » < 3 AU fiir MC3D sogar stér-
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Abbildung 6.4: Vergleich von mit Fosite und MC3D berechneten Mittelebenen-
temperaturen. Fiir Fosite werden die Temperaturen zweier Simulationen mit
und ohne Heizung durch den Stern, gezeigt.

ker ausgeprigt ist als in Fosite. Dies bestétigt die in Kapitel 3.6 getroffene
Annahme, dass die radiale Umverteilung der eingestrahlten Energie bei klei-
nen Abstdnden zum Zentralobjekt eher unter- als iiberschétzt wird.

Auch das Maximum bei ~ 10 AU entsteht in beiden Féllen, ist jedoch in
der MC3D Simulation weniger stark ausgeprégt. Dies kénnte ein Zeichen da-
fiir sein, dass der radiale Transport von Strahlung hier unterschétzt wird.
Allerdings ldsst sich dies nicht eindeutig feststellen, da auch die in MC3D
vernachléssigte viskose Heizung am Ort eines Temperaturpeaks ein lokales
Maximum ausbildet (siehe Abbildungen 5.2 und 5.4) und damit ebenfalls zu
einer im Vergleich mit dem reinen Strahlungstransport gréfseren Temperatur
fithren kann.

Um sicher zu stellen, dass die Simulationen nicht zufillig auf Grund eines
gliicklich gew#hlten Parametersatzes iibereinstimmen, wurden die Ergebnis-
se der zu Beginn des Kapitels durchgefithrten Parameterstudie verwendet,
um den Vergleich mit MC3D zu wiederholen. Die Resultate sowie die Beitréage
zur inneren Energie fiir die jeweiligen Akkretionsscheiben sind in Anhang
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B gezeigt. Alle Temperaturvergleiche bestiitigen die sehr gute Ubereinstim-
mung zwischen den von Fosite und MC3D berechneten Temperaturen, wobei
die Modelle mit MRN-Staub etwas besser iibereinstimmen als die mit Astro-
nomischem Silikat. Als Zusammenfassung dieser Parameterstudie sollen hier
lediglich das Modell mit der gréfsten und der geringsten Abweichung zwischen
den Temperaturverldufen vorgestellt werden (sieche Abbildung 6.5). Sie treten
fiir die in Kapitel 5.3.1 gezeigte Variation des radialen Profils der Oberfla-
chendichte auf. Die Beitrdge zur inneren Energie dieser Modelle sind bereits
in Abbildung 5.14 gezeigt worden. Dort wird deutlich, dass sich die viskose
Heizung in beiden Fillen sehr unterschiedlich auswirkt. Fiir ¥,y oc 73/
ist sie auf Grund der hohen Dichte des Gases der Akkretionsscheibe nah am
Stern der dominante Heizterm. Dagegen hat sie bei der gleichméfigeren Ver-
teilung des Material in der Akkretionsscheibe fiir ¥,—9 o< 7~/? insgesamt
einen deutlich geringeren Einfluss.

Zusammenfassend lésst sich sagen, dass Fosite und MC3D in den vergleich-
baren, durch Heizung und Kiihlung durch Strahlung dominierten Bereichen
der Akkretionsscheibe sehr dhnliche Temperaturen berechnen. Damit ist si-
chergestellt, dass das hier neu implementierte Heizmodell in Kombination mit
der Kiihlfunktion fiir diese Bereiche realistische Temperaturen liefert. Zudem
kann ausgeschlossen werden, dass sich die beobachteten Temperaturmaxima
durch eine vollstandige Beschreibung des radialen Strahlungstransportes auf-
16sen wiirden. Dies gilt insbesondere fiir den radialen Bereich der Scheibe, in
dem die thermischen Instabilitdten auftreten. Weiter auften liegende Struk-
turen, wie beispielsweise das Maximum im Standardmodell bei ~ 10 AU,
waren bei einem Modell mit kompletten radialen Strahlungstransport mog-
licherweise weniger stark ausgepragt.

6.1.3 Vergleich mit Beobachtungen

Um zu testen, ob die Simulation sinnvolle Ergebnisse liefert, ist der Vergleich
mit beobachteten Akkretionsscheiben entscheidend. Allerdings sind viele der
simulierten Grofen wie z. B. die Mittelebenentemperatur nicht durch direk-
te Beobachtungen zugénglich. Eine Grofse, die sowohl in den Simulationen
als auch in Beobachtungen vergleichsweise leicht zu bestimmen ist, ist die
Akkretionsrate. Sie wird im ersten Teil dieses Kapitels genauer betrachtet.
Der zweite Abschnitt beschéftigt sich mit der Frage, ob die Beobachtungen
Hinweise auf die hier gefundenen thermischen Instabilitdten liefern.
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Abbildung 6.5: Vergleich der Mittelebenentemperaturen von Fosite und MC3D
fiir 2 Akkretionsscheiben mit unterschiedlichen Oberflachendichteprofilen.
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6.1.3.1 Akkretionsraten

Im Folgenden sollen die simulierten Akkretionsraten M mit den Ergebnis-
sen zweier grofer Studien der Taurus- (Isella u. a., 2009) und Ophiuchus-
Sternentstehungsregion (Andrews u. a., 2010) verglichen werden. Dies ist ein
interessanter Test fiir die hydrodynamische Simulation, da die Akkretions-
rate eine Moglichkeit liefert, den radialen Transport von Material durch die
inneren Bereiche der Akkretionsscheibe sowie die Randbedingung am Innen-
rand zu iiberpriifen. M kann in Fosite durch den Fluss von Gas iiber den
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Abbildung 6.6: Akkretionsrate als Funktion der Zeit.

Innenrand bestimmt werden. Die Beobachtungen nutzen folgenden Zusam-
menhang (Natta u. a., 2006):

LaccR*
GM,

Die Akkretionsleuchtkraft L,.. kann direkt beobachtet werden. Der Radius
des Sterns ergibt sich aus seiner Effektivtemperatur und seiner Leuchtkraft,
wahrend seine Masse aus theoretischen Modellen zur Entwicklung junger
Sterne abgeleitet werden muss (siehe Isella u. a. (2009) fiir eine genauere Er-
klarung und Diskussion der entstehenden Fehler). Aus den Beobachtungen

Macc -

(6.1)
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ergeben sich Akkretionsraten im Bereich 1077 — 1071°M /yr (Isella u. a.,
2009, Andrews u. a., 2010), wobei die meisten untersuchten Objekte Akkre-
tionsraten der Grofenordnung 1078 — 1079 M, /yr aufweisen.

Die berechneten Akkretionsraten sind in Abbildung 6.6 zu sehen. Zu Beginn
der Simulation sind sie vergleichsweise grof, was sich durch die Anfangs-
bedingung erkliren lisst. Da die Anfangsdichte proportional zu r~! gesetzt
wird, steht am Innenrand der Scheibe sehr viel Material fiir die Akkretion
zur Verfiigung. Zu spéteren Zeitpunkten in der Simulation flacht das Oberfla-
chendichteprofil im Innenbereich ab und die Akkretionsraten werden modera-
ter (siehe Kapitel 5.4 Abbildung 5.20). Alle gezeigten Akkretionsraten liegen
im flir protoplanetare Scheiben typischen Bereich. Sie ist zudem konsistent
mit der Annahme einer iiber den hier betrachteten Simulationszeitraum von
600 yr zeitlich ndherungsweise unverédnderten Masse des Sterns aus Kapitel
4.6.

6.1.3.2 Zeitliche Variabilitat

Variabilitét ist ein typisches Merkmal der hier untersuchten T-Tauri Ster-
ne (Joy, 1945). Die Moglichkeit, dass diese Variationen nicht ausschliefslich
durch Helligkeitsdnderungen des Sterns, sondern durch eine zusétzliche Ver-
anderungen der Akkretionsscheibe erklarbar sind, wurde bereits von Skruts-
kie u. a. (1996) diskutiert. Sie wird durch neuere Beobachtungen (siehe z.B.
Carpenter u. a. 2001, Muzerolle u. a. 2009, Bary u. a. 2009, Abraham u. a.
2009, Skemer u. a. 2010, Morales-Calderon u. a. 2011, Faesi u. a. 2012) be-
statigt. Dabei stammen auch die meisten neueren, zu diesem Thema verof-
fentlichten Arbeiten, bereits aus den Jahren 2009 und 2010. Sie beruhen auf
Daten des Spitzer Weltraumteleskops, welches seit 2009 nur noch sehr einge-
schrankt zur Verfiigung steht, da sein Kiithlmittel erschopft ist.

Die beobachteten Zeitraume, iiber die eine Helligkeitsdnderung statt findet,
liegen im Bereich von Tagen bis zu Jahren. Wodurch sie verursacht werden,
ist noch nicht abschlieffend geklart. Eine mdgliche Ursache wire die Storung
der Dichtestruktur der Akkretionsscheibe durch einen Doppelstern oder einen
Planeten (siehe z.B. Muzerolle u. a. (2009) oder Skemer u. a. (2010)). Aufer-
dem kann die turbulente Durchmischung der Akkretionsscheibe (Turner u. a.,
2010), welche zu einer zeitlich variablen, vertikalen Staub und Gasschichtung
fiihrt, einen Teil der beobachteten Variabilitat erklaren. Zudem wird insbe-
sondere fiir die sehr leuchtstarken Herbig-Ae-Sterne der Fall einer zeitlich
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variablen, stark beheizten und damit vertikal ausgedehnten Innenkante dis-
kutiert (Sitko u. a., 2008). Diese kénnte eine zeitlich variable Abschattung
der Akkretionsscheibe bewirken. Allerdings wurde das letzte genannte Mo-
dell fiir einige Beobachtungen verworfen (Muzerolle u. a., 2009), da in der
spektralen Energieverteilung der Akkretionsscheibe keine Hinweise auf einen
stark beleuchteten, variablen inneren Rand der Akkretionsscheibe zu finden
waren.

Die hier genannten Ursachen fiir Variabilitat in Akkretionsscheiben stellt le-
diglich eine Auswahl der derzeit diskutierten Erkldrungsmoglichkeiten dar.
Zudem ist es denkbar, dass die Variabilitdt durch Kombinationen der dis-
kutierten Effekte zu Stande kommt und bei unterschiedlichen beobachteten
Objekten verschiedene Ursachen haben kann. Allerdings konnen viele Be-
obachtungen mit der Anderung der Temperatur des emittierenden Staubes
der Akkretionsscheibe innerhalb von wenigen Jahren erklért werden. Die im
Rahmen der vorliegenden Arbeit gefundenen, nach innen wandernden Tem-
peraturmaxima verursachen ebenfalls Temperaturdnderungen auf passenden
Zeitskalen. Es bleibt die Frage, ob die hier beobachteten thermischen Instabi-
litéiten eine ausreichend grofe Anderung bewirken, um beobachtbar zu sein.
In diesem Zusammenhang ist die Arbeit von Flaherty & Muzerolle (2010) in-
teressant. Sie berechnen eine sehr einfache Néherung fiir die spektrale Ener-
gieverteilung (SED) von Akkretionsscheiben, deren zentrale Dichteverteilung
durch verschiedene Prozesse gestort ist. Eine der getesteten Storungen ist
auch eine nach innen laufende Temperaturfront, welche ein Maximum in der
photosphirischen Hohe verursacht. Sie bewirkt eine leichte Anderung in der
simulierten SED. Allerdings sind Flaherty & Muzerolle (2010) mehr an zeit-
licher Variabilitdt innerhalb weniger Wochen interessiert, als an Effekten die
sich iiber mehrere Jahre hinweg entwickeln. Deshalb verfolgen sie dieses Mo-
dell nicht weiter, da die mit ihm verbundenen Zeitskalen zu lang sind.
Zusammenfassend lésst sich sagen, dass zeitliche Variabilitat auf kurzen Zeits-
kalen typisch fiir Akkretionsscheiben um T-Tauri-Sterne ist. Derzeit existie-
ren viele verschiedene Erklarungsansétze fiir dieses Phanomen. Méglicherwei-
se spielen auch die hier gezeigten Instabilitdten eine Rolle, was allerdings mit
simulierten Beobachtungen der hier gezeigten Akkretionsscheiben genauer
untersucht werden miisste.
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6.1.4 Vergleich mit den Ergebnissen dhnlicher Arbeiten

Auf Grund der Ahnlichkeit der verwendeten Heizmodelle bietet sich hier ein
Vergleich mit der Arbeit von Watanabe & Lin (2008) an. Einige der zentralen
Annahmen des Heizterms, wie die Berechnungsmethode fiir die photosphéri-
sche Hohe und die effektiv beleuchtete Oberflaiche wurden fiir das im Rahmen
der vorliegenden Arbeit entwickelte Heizmodell von Watanabe & Lin (2008)
iibernommen. Allerdings unterscheidet sich die weitere Beschreibung der Ak-
kretionsscheibe in beiden Arbeiten deutlich. Der wichtigste Unterschied be-
steht darin, dass bei Watanabe & Lin (2008) lediglich eine Bilanzgleichung fiir
die innere Energie an Stelle der gekoppelten Differentialgleichungen (2.21)-
(2.23) gelost wird. Sie betrachten demnach lediglich die Temperaturentwick-
lung fiir einen kurzen Zeitraum in der Entwicklung der Akkretionsscheibe, in
dem sich das Dichteprofil nicht signifikant &ndert. Auch die Radialgeschwin-
digkeit hat keine Moglichkeit, auf einen zeitlich variablen Druck zu reagieren.
Fiir die Energiebilanz werden Heizung und Kiihlung durch Strahlung sowie
viskose Heizung beriicksichtigt. Alle drei Terme unterscheiden sich von der
im Rahmen der vorliegenden Arbeit verwendeten Beschreibung, wobei Wa-
tanabe & Lin (2008) eine im Vergleich zur vorliegenden Arbeit sehr einfa-
che Beschreibung der viskosen Dissipation (siehe Gleichung 5.2) wéhlen. Sie
héangt lediglich von der konstanten Akkretionsrate, sowie dem Potential des
Zentralobjektes ab.

Fiir den Vergleich mit der vorliegenden Arbeit, ist insbesondere der von Wa-
tanabe & Lin (2008) diskutierte Fall mit realistischen Opazitéiten, welcher die
Sublimation von Eis beriicksichtigt, interessant. Er zeigt ein zur vorliegenden
Arbeit sehr dhnliches Verhalten der Mittelebenentemperatur:

e Die Sublimation von Eis auf den Staubkoérnern fiihrt zu einem zeitlich
stabilen Temperaturmaximum im Sublimationsbereich. Bei grofseren
Abstédnden zum Zentralobjekt bildet sich ein moglicherweise durch das
erste Maximum hervorgerufenes, zeitlich stabiles zweites Temperatur-
maximum aus.

e Innerhalb des Sublimationsbereichs entstehen Instabilititen in Form
von nach innen wandernden Temperaturmaxima.

e Die Viskositdt hat einen Einfluss auf die Ausbildung thermischer In-
stabilitdten und kann diese im Falle grofser Viskositét verhindern.
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Dies zeigt, dass sich die Mittelebenentempearatur unabhéngig von den genau-
en Annahmen zur Beschreibung der Heiz- und Kiihlprozesse und insbesonde-
re auch unabhéngig von den genauen Annahmen zu den Staubeigenschaften
qualitativ ahnlich entwickelt.

Wie schon in Kapitel 5.2 erwdhnt, lasst sich auch die Entstehung der Insta-
bilitdten mit den Argumenten von Watanabe & Lin (2008) erkléren. Sie wi-
dersprechen den Ergebnissen einiger fritherer Arbeiten. D’Alessio u. a. (1999)
kommen zu dem Ergebnis, dass thermische Instabilitdten bei der Betrachtung
von Akkretionsscheiben keine wesentliche Rolle spielen. Allerdings verwen-
den sie den flaring angle sowie die Naherung fiir die Hohe Hqg aus Kapitel
3.2. Beide vernachléssigen die globale Struktur der Akkretionsscheibe und
konnen deshalb die hier gefundenen Instabilitdten nicht erkldren, die gera-
de durch die Abhéngigkeit von der globalen Dichtestruktur entstehen (siehe
Kapitel 5.2).

Auch Dullemond (2000) verwendet dieselben Annahmen zur Hohenstruktur
und effektiv beleuchteten Oberfliche wie D’Alessio u. a. (1999). In seinen
Uberlegungen treten thermische Instabilititen auf, welche sich allerdings
nur unter der Voraussetzung bilden, dass sich die Scheibe nicht im ver-
tikalen hydrostatischen Gleichgewicht befindet. Dies widerspricht den hier
gemachten Modellannahmen und auch den Ergebnissen von Dullemond &
Dominik (2004). Dort wird die Vertikalstruktur von Akkretionsscheiben um
Herbig-Ae Sterne mit Hilfe von Strahlungstransportsimulationen iterativ so
bestimmt, dass die Temperatur- und Dichtestruktur einem vertikalen hydro-
statischen Gleichgewicht entsprechen. Allerdings konvergiert das Verfahren
nicht vollstdndig gegen eine eindeutige Losung, da kleine, nach innen laufen-
de Temperatur-Wellen auftreten. Die Autoren vermuten, dass dieser Effekt
fiir die im Rahmen der vorliegenden Arbeit untersuchten T-Tauri Sterne eine
grofsere Rolle spielt und weisen auf die Moglichkeit thermischer Instabilitdten
in Akkretionsscheiben hin. Allerdings wird dort, im Gegensatz zum in Dulle-
mond (2000) betrachteten Fall, ein vertikales thermisches Gleichgewicht er-
zwungen. Deshalb entsprechen die Instabilitdten dem hier betrachteten Fall
und nicht den Uberlegungen von Dullemond (2000).

Zusammenfassend lésst sich sagen, dass thermische Instabilitdten nur dann
korrekt beschrieben werden konnen, wenn die globale Hohenstruktur der
Scheibe beriicksichtigt wird. Dies erklart ihr Fehlen in einigen fritheren Ar-
beiten zur Stabilitdt von Akkretionsscheiben. Die hier gewéhlte Beschrei-
bung der Heizung durch den Stern ist in der Lage die Abhéngigkeit von
der globalen Hohenstruktur und damit auch die Instabilitdten zu beriick-
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sichtigen und zeigt dabei ein sehr dhnliches Verhalten wie die Simulatio-
nen von Watanabe & Lin (2008). Dabei liefern die Ergebnisse von Dulle-
mond & Dominik (2004) einen Hinweis darauf, dass die gefundenen thermi-
schen Instabilitdten auch bei Verwendung von vollstandigen Monte-Carlo-
Strahlungstransportsimulationen auftreten kénnen. Sie sind damit nicht von
der exakten Wahl des Heizmodells abhéngig, solange dieses in der Lage ist
globale Abschattungseffekte zu berticksichtigen.

6.2 Uberpriifung der Modellannahmen

Sowohl die Beschreibung der Akkretionsscheibe im Rahmen eines 2+1-dimen-
sionalen Modells (siche Kapitel 2.2), als auch die Modellierung der Heizung
durch den Stern (siehe Kapitel 3) erfordern eine Reihe von Annahmen. Diese
sollen hier, soweit dies moglich ist, iiberpriift oder zumindest auf Selbstkon-
sistenz getestet werden.

6.2.1 Zeitskalen

Bei der Einfiihrung des 2 + 1-dimensionalen Modells in Kapitel 2.2 wurden
bereits die damit verbundenen Anforderungen an die verschiedenen Zeitska-
len diskutiert. Die Zeitskala fiir das Einstellen eines vertikalen thermischen
Gleichgewichtes tyq (siehe Gleichung 2.8) muss kleiner sein als die Zeitskalen
fiir eine radiale Anderung der Dichteverteilung. Nur dann ist sichergestellt,
dass Radial- und Vertikalstruktur voneinander entkoppelt werden koénnen.
Auferdem muss t,yq klein gegentiber den Zeitskalen fiir die thermische Ent-
wicklung der Akkretionsscheibe sein, um die Annahme eines vertikalen ther-
mischen Gleichgewichts zu rechtfertigen.

Hier soll zunéchst die Entwicklung der radialen Dichteverteilung betrachtet
werden. Meist findet diese innerhalb der viskosen Zeitskala statt, die grofs
gegeniiber allen anderen beteiligten Zeitskalen ist (siehe Kapitel 4.2 und Ab-
bildung 6.7). Allerdings muss ein radialer Materialtransport nicht notwen-
digerweise durch den viskosen Austausch von Drehimpuls stattfinden. An-
dere Prozesse, wie beispielsweise ein Druckgradient (siehe Kapitel 5.1 oder
8.1) oder die durch die thermischen Instabilitdten verursachten, nach innen
laufenden Temperaturmaxima, kénnen ebenfalls zu einer radialen Umvertei-
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lung von Material fiihren. Deshalb wird hier zusétzlich die Zeitskala 4,5 fiir
Umverteilung von Material auf Grund von radialen Stromungen durch die
Scheibe (siehe Kapitel 4.2) betrachtet. Fiir sie muss ebenfalls die Forderung
thyd < tani erfiillt werden. Diese Bedingung ist iiber weite Teile der Akkreti-
onsscheibe hinweg unproblematisch (siehe Abbildung 6.7). Lediglich bei sehr
grofsen Abstdnden zum Zentralobjekt ndhern sich die Zeitskalen einander an.
Dies geschieht sehr wahrscheinlich auf Grund der bereits in Kapitel 5.1 er-
wahnten Einschalteffekte. Dort wird ein Grenzbereich des Modells erreicht,
in dem die Zeitskala zum Einstellen eines vertikalen Gleichgewichts gerade
noch ausreicht, bevor der Zustand der Akkretionsscheibe sich signifikant &n-
dert. Insgesamt ist die Verwendung des 2 + 1-dimensionalen Modells fiir die
Akkretionsscheibe hier gerechtfertigt.

Beim Vergleich zwischen der thermischen und der hydrostatischen Zeitska-
la wird folgende Frage untersucht: Hat die Vertikalstruktur genug Zeit nach
einer Anderung der Temperatur ein erneutes hydrostatisches Gleichgewicht
einzustellen, bevor sich die Temperatur der Scheibe durch Heiz- und Kiihl-
prozesse erneut signifikant &dndert? In Abbildung 6.7 ist deshalb auch der
Vergleich der thermischen Zeitskalen fiir die Heizung- und Kiihlung durch
Strahlung mit der hydrostatischen Zeitskala gezeigt. Im Bereich der Instabi-
litdten bei r <1 AU (siehe Abbildung 5.11) ist die hydrostatische Zeitskala
kleiner als die thermischen Zeitskalen der dominanten Beitrdge zur inneren
Energie. Damit kann sich ein vertikales Gleichgewicht einstellen, bevor die
Temperatur sich erneut dndert.

Allerdings zeigt sich auch, dass dies nicht fiir die gesamte Akkretionsschei-
be der Fall ist. Insbesondere bei grofsen Radien &ndert sich das Verhéltnis
der Zeitskalen. Jedoch zeigt Abbildung 5.11, dass die Temperatur in den
Bereichen, in denen keine Instabilitdten auftreten, nur marginal durch diese
beeinflusst wird. Die Aufsenbereiche der Akkretionsscheibe zeigen ein zeitlich
sehr stabiles Temperaturprofil. Deshalb ist es sinnvoll anzunehmen, dass das
hydrostatische Gleichgewicht dort noch immer eine sehr gute Naherung dar-
stellt.

Die Uberpriifung der Zeitskalen wurde fiir alle in der Parameterstudie aus
Kapitel 5.3 gezeigten Modelle wiederholt und ihre Ergebnisse sind im Anhang
C gezeigt. Hier werden lediglich 2 extreme Beispiele im Detail vorgestellt.
Besonders kritisch ist die Frage nach den Zeitskalen fiir das Modell mit
Yi—o o r7/% (sieche Abbildung 6.8). Hier sind die thermischen Zeitskalen
kleiner als die hydrostatische Zeitskala. Gleichzeitig &ndert sich die Tempe-
ratur innerhalb der Scheibe durch das Auftreten der Instabilitédten, innerhalb
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Abbildung 6.7: Zeitskalen des Standardmodells nach 600 yr Simulationszeit.

der thermischen Zeitskalen. Deshalb ist die Annahme eines vertikalen, hydro-
statischen Gleichgewichts verletzt. Es ist moglich und auf Grund der geringen
Déampfung durch Viskositat auch durchaus wahrscheinlich, dass auch diese
Scheibe thermische Instabilitdten aufweist. Allerdings konne diese im Rah-
men der hier verwendeten Modellgleichungen nicht sinnvoll beschrieben wer-
den. Deshalb wird dieses Modell bei der Simulation der Langzeitentwicklung
der Akkretionsscheibe nicht beriicksichtigt. Dasselbe gilt fiir die Scheibe mit
der im Vergleich zum Standardmodell halbierten Masse (siche Anhang C).
Das Modell, bei dem die thermischen Zeitskalen im Vergleich zur hydrosta-
tischen am groften sind (siehe Abbildung 6.9), verwendet das Oberflachen-
dichteprofil ¥,_¢ o< r~3/2. Da dies das einzige Modell ist, bei dem die viskose
Heizung den gesamten Heizterm dominiert, wird hier auch die dazugehorige
Zeitskala betrachtet. Analog zur Heizung und Kiihlung durch Strahlung in
Kapitel 4.2, wird sie als

11
tvis heat — Q ] (62)

definiert. Auch diese Zeitskala ist grof gegen die hydrostatische Zeitskala
(siche Abbildung 6.9).
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Abbildung 6.8: Zeitskalen des Modells mit ¥;—y o< 7~1/2 nach 600 yr Simula-
tionszeit.

Die fiir die anderen Modelle berechneten Zeitskalen (siehe Anhang C) lie-
gen zwischen diesen Extremem. Bis auf die bereits genannten Modelle mit
Yo o< v Y2 und Mg = 0,005M, sind bei ihnen die relevanten thermi-
schen Zeitskalen im Bereich der Instabilitdten grof gegen die hydrostatische
Zeitskala. Deshalb kénnen diese Modelle zumindest fiir den hier betrachteten
Zeitraum genutzt werden, um die Entwicklung der Instabilitdten sinnvoll zu
beschreiben.

Grundsétzlich entspricht das hier beschriebene Verhéltnis der Zeitskalen dem
erwarteten Ergebnis. Auch D’Alessio u. a. (1999) und Dullemond (2000) ge-
hen von einem Zentralbereich der Scheibe im hydrostatischen Gleichgewicht
und einem Aufenbereich, in dem sich dieses Gleichgewicht nicht auf hydro-
statischen Zeitskalen einstellt aus. Dies gilt, obwohl die Annahmen zu den
Heiz- und Kiihlmodellen, zur radialen Dichteverteilung sowie die Abschét-
zung der Zweitskalen sich untereinander sowie auch im Vergleich zur vorlie-
genden Arbeit unterscheiden. Allerdings gibt es auch Arbeiten, die fiir das
von ihnen gewéahlte Modell zu dem Ergebnis kommen, dass sich das hydrosta-
tische Gleichgewicht in der gesamten Akkretionsscheibe immer sofort einstellt
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Abbildung 6.9: Zeitskalen des Modells mit ;o oc #~3/2 nach 600 yr Simula-
tionszeit.

(Watanabe & Lin, 2008). Fiir die hier betrachteten Modelle wird auch bei der
weiteren Interpretation der Ergebnisse insbesondere fiir die Langzeitsimula-
tionen auf die Entwicklung des Verhéltnisses der Zeitskalen untereinander
geachtet werden.

6.2.2 Heizung bei einer dominanten Wellenlinge

Die optischen Eigenschaften des Staubes sind wellenléngenabhéngig. Bei der
Berechnung der photosphérischen Hohe H wurde jedoch angenommen, dass
es ausreicht die Wellenlénge zur Opazitdtsberechnung zu verwenden, bei der
die Heizung am effizientesten ist. Sie ergibt sich aus dem Maximum des Pro-
duktes der wellenldngenabhéngigen Absorptionseffizienz Cly,s des Staubes mit
der Planck-Funktion des als Schwarzkorper betrachteten Sterns B) (7} )(siehe
Kapitel 3.4). Hier soll nun tiberpriift werden, ob die Vernachlissigung aller
anderen Wellenldngen zur Hohenbestimmung gerechtfertigt ist.

Bisher wurde die photosphérische Hohe fiir eine einzelne Wellenldnge be-
rechnetet und anschliefend die gesamte, fiir alle Wellenldngen eingestrahlte
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Energie dort deponiert. Fiir diesen Test werden stattdessen 3 photosphéri-
sche Hohen zu 3 verschiedenen Wellenldngen (Tabelle 6.1) bestimmt. Dies
ersetzt zwar keine vollstandige, wellenldngenabhéngige Betrachtung, ermog-
licht aber zumindest eine Abschétzung wie gut die Ndherung einer einzigen
Heizwellenlédnge ist. Jeder Testwellenldnge ist ein Wellenldngenintervalle zu-
geordnet (siehe Abbildung 6.10), welche es ermdoglichen, den Anteil der in
diesen Intervallen vom Stern abgestrahlten Energie zu berechnen.

A1 0,53 um
A2 1,54 pm
A3 2,62 um

Tabelle 6.1: Auswahl der Testwellenlangen

2.018—4
1.5}
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=
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=
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Abbildung 6.10: Die blauen Linien stellen die Begrenzung der gewahlten Wel-
lenldngenintervalle dar. lhnen wird je eine mit den schwarzen Punkten gekenn-
zeichnete Wellenlange zugeordnet, die etwa im Zentrum des jeweiligen Intervalls
liegt.
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Abbildung 6.11: Vergleich der zu den 3 Testwellenldngen berechneten photo-
spharischen Hohen.

Dabei ist die Auswahl auf den Energie-Bereich beschréankt, in dem die Wel-
lenléngen mindestens 1% des Maximalbeitrages zur Heizung liefert. Das dazu
gehorige Wellenldngenintervall wurde in etwa dquidistante Teilstiicke unter-
teilt. Dabei ist die Wahl der Wellenldngen und ihre Zuordnung in Intervalle
ein Stiick weit willkiirlich. Allerdings hat sich gezeigt, dass eine Variation
dieser Parameter keinen wesentlichen Einfluss auf das Ergebnis hat.

Abbildung 6.11 zeigt den Vergleich der photosphérische Hohen H zu den
3 gewihlten Testwellenlingen. Die Anderung der Heizwellenlinge fiihrt auf
Grund der damit einhergehenden Opazitédtsinderung des Staubs in der Schei-
be zu einer leichten Verschiebung der Hohenstruktur. Allerdings éndert sich
der qualitative Verlauf der Kurve nicht. Auch die Temperaturstruktur (siche
Abbildung 6.12) entwickelt sich sehr dhnlich zu dem bereits aus Kapitel be-
kannten Standardmodell. Allerdings werden hier die Ergebnisse nach 700 yr
und nicht nach 600 yr Simulationszeit gezeigt, da die Instabilitdten in der
Temperaturstruktur fiir dieses Modell etwas spéter auftreten. Dies ist plau-
sibel, da die durch den Stern eingestrahlte Gesamtenergie nicht mehr an
einem einzigen, durch eine photosphérische Hohe vorgegebenen Ort, sondern
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(a) Vergleich des Standardmodells mit dem Modell mit 3 Wellenlan-
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(b) Thermische Instabilitdten im Modell mit 3 Heizwellenlangen.
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Abbildung 6.12: Uberpriifung der Mittelebenentemperatur
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anhand von 3 Hohenstrukturen an 3 Orten deponiert wird. Dies kann zu einer
Glattung der Kurve der Temperaturstruktur fithren, welche sich auch im in
Abbildung 6.12 gezeigten Vergleich der Temperaturen mit dem Standardmo-
dell vor dem Auftreten der Oszillationen zeigt. Insbesondere das Maximum
bei 10 AU ist etwas weniger stark ausgepragt. Allerdings kommt es nicht
zu wesentlichen Anderungen in der Temperaturstruktur. Auch ihre zeitliche
Entwicklung im Verlauf der Simulation entspricht bis auf die etwas verspétet
auftretenden Oszillationen dem Standardmodell.

Insgesamt lasst sich daraus folgern, dass die Heizung bei einer Wellenlénge
eine sinnvolle Naherung ist, jedoch zu kleinen Fehlern in der Temperatur-
struktur, insbesondere fiir das auferhalb des abgeschatteten Bereichs liegen-
de Maximum sowie etwas zu friith auftretenden Instabilitéten fithren kann.

6.2.3 Radiale Umverteilung durch Strahlung

Die Frage, ob die beschriebene Temperaturstrukturen und insbesondere die
wandernden Temperaturmaxima entstehen konnen, ist nicht nur eng mit der
Glattung durch Viskositét, sondern auch mit der Glattung durch radiale Um-
verteilung durch Strahlung verkniipft. Auch diese kénnte die Ausbildung von
Temperaturmaxima verhindern.

Die radiale Umverteilung von Strahlung ist bereits in Kapitel 3.6 und 6.1.2.2
diskutiert worden, wobei sich die Ergebnisse wie folgt zusammenfassen lassen:
Bei kleinen Abstdnden vom Zentralobjekt wird die Glattung durch radiale
Umverteilung eher iiber- als unterschéatzt. Deshalb ist es plausibel anzuneh-
men, dass sich die hier beobachteten Strukturen auch bei Beriicksichtigung
der vollsténdigen Beschreibung der radialen Umverteilung ausbilden und so-
gar starker ausgepréigt sein konnten. Dies wird durch den Vergleich mit der
vollsténdigen Beschreibung des Strahlungstransportes mit MC3D bestatigt.
Dagegen konnte das durch Abschattungseffekte entstehende Temperaturma-
ximum bei groferen Abstdnden vom Zentralobjekt ( ~ 10 AU im Standard-
modell) bei einer genaueren Beschreibung des radialen Strahlungstransportes
etwas weniger stark ausgeprigt sein. Dementsprechend ist es mdéglich, dass
auch die diesem Bereich auftretenden Instabilitiaten stirker gegléttet wer-
den.

Allerdings beschrinken sich die hier sinnvoll beschreibbaren Instabilitéten
(siche Kapitel 6.2.1) auf den Zentralbereich. Dort ist es zuléssig anzuneh-
men, dass die radiale Umverteilung von Energie durch Strahlung die Ausbil-
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dung dieser Strukturen nicht verhindern kann und sie mit dem hier verwen-
deten Modell im Gegensatz eher zu stark geglittet werden. Auch bei einer
Anderung der Umverteilungsmethode von der Gewichtung mit einer Gauk-
Funktion zur gleichméfigen Verteilung der Energie iiber alle Zellen mit we-
niger als einer photosphérischen Hohe Abstand zum gerade betrachteten Ort
kommt es nicht zu unerwarteten Anderungen in der Temperaturstruktur.

6.2.4 Streuung

Mit den hier verwendeten Staubdaten ist es moglich die Streuung an den
Staubkornern der Akkretionsscheibe zur Bestimmung des Heizterms zu be-
ricksichtigen (sieche Kapitel 3.4.1). Dadurch wird verhindert, dass der ge-
streute Anteil der Strahlung félschlicherweise zur Heizung der Scheibe bei-
tragt. Die Auswirkungen dieser Erweiterung des urspriinglichen Heizmodells
sollen hier untersucht werden.

Wie zu erwarten war, fiihrt eine Verringerung der Sternheizung durch Streu-
ung zu geringeren Temperaturen in der Akkretionsscheibe (sieche Abbildung
6.13). Auch die Instabilitdten verhalten sich wie anhand der Ergebnisse von
Kapitel 5.3 erwartet und sind im Falle stirkerer Heizung ausgepragter und
treten frither in der Simulation auf. Qualitativ entwickelt sich die Tempera-
turstruktur mit und ohne Streuung jedoch dhnlich und zeigt weiterhin einen
ausgeprigten abgeschatteten Bereich sowie Instabilitéten bei kleinen Abstén-
den vom Zentralobjekt.

Insgesamt fiihrt die Beriicksichtigung der Streuung zu einer realistischeren
Beschreibung der Temperatur als die Vernachlassigung dieses Effekts, ohne
die qualitative Entwicklung der Temperatur der Scheibe zu verdndern.

6.2.5 Sublimation

Hier sollen die Annahmen zum Sublimationsterm aus Kapitel 3.4.2 sowie
seine Auswirkungen auf die Simulationsergebnisse iiberpriift werden. Der
Sublimationsbereich von 1000 K -1500 K in Kombination mit einem linea-
ren Abfall der Dichte bei Sublimation fithrt dazu, dass dieser Effekt fiir das
Standardmodell der Akkretionsscheibe nur bei sehr kleinen Abstédnden zum
Zentralobjekt eine Rolle spielt und auch dort nur zur Verdampfung von etwa
10 % des Staubes fithrt. Dies ist plausibel, da typische innere Rander von
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Abbildung 6.13: Vergleich der Temperaturen und der Heizung durch den Stern
fiir Simulationen mit und ohne Beriicksichtigung des Streuterms fiir MRN-Staub
(mrn) und astronomisches Silikat (asil).

Akkretionsscheiben ohne grofe Strukturen im Zentrum im Bereich von 0, 03-
0,19 AU (Andrews u. a., 2010) beobachtet werden. Bei dem hier verwendeten
Innenrand des Rechengebietes von 0,1 AU muss dementsprechend noch keine
komplette Sublimation stattgefunden haben. Gleichzeitig liegt dieser Innen-
rand, wie in Kapitel 3.2.2 gefordert, nah am Sublimationsbereich des Staubes.
Um die Auswirkungen des hier gewéahlten Sublimationsmodells noch etwas
genauer untersuchen zu kénnen, wird im Folgenden das Scheibenmodell be-
trachtet, welches im hier gewéhlten Modellraum am stérksten durch Sublima-
tion beeinflusst ist. Bis auf die Anfangs-Oberflachendichteverteilung, welche
proportional zu /2 abfillt, entspricht es dem Standardmodell. Wie be-
reits besprochen erhoht diese Anderung im radialen Verlauf von ¥ die Dichte
des Gases bei kleinen Radien und mit ihr auch die viskose Heizung und die
Mittelebenentemperatur (siehe Abbildung 5.14 fiir den Vergleich der Ener-
giebeitriage). Dies fithrt wiederum zu einer Verinderung des Staub-zu-Gas-
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Abbildung 6.14: Staub zu Gas Verhiltnis fiir das Modell mit 3 oc r—3/2.

Verhéltnisses, welches in Abbildung 6.14 gezeigt ist. Bei diesem Scheiben-
modell kann die viskose Heizung in den ersten Zeitschritten der Simulation
sogar zu einer kompletten Verdampfung des Staubes am Innenrand des Re-
chengebietes fiihren. Wie bereits in Kapitel 3.3 beschrieben ist, wird dabei
eine Grenze des Heizmodells erreicht, bei der weitere Effekte wie der radia-
le Transport von Strahlung durch die Innenkante der Scheibe beriicksichtigt
werden miissten. Da hier jedoch die viskose Heizung den dominanten Beitrag
zur inneren Energie liefert und vollstandige Staubsublimation nur kurz nach
dem Einschalten der Simulation in den ersten ~ 4 yr eine Rolle spielt, wird
dies ignoriert. Im Folgenden wird zudem gezeigt, dass die Beriicksichtigung
der Sublimation auch fiir diese Akkretionsscheibe nur minimale Auswirkun-
gen auf das Simulationsergebnis hat.

Grundsétzlich verringert sich durch Sublimation die photosphérische Hohe
nah am zentralen Stern geringfiigig (siche Abbildung 6.15) und der radiale
Gradient der Hohe wird etwas grofser. Allerdings fithrt dies im Vergleich zum
Standardmodell lediglich zu relativen Abweichungen der Mittelebenentempe-
ratur 7" nach 600 yr Simulationszeit von weniger als 0,1% (siche Abbildung
6.16). Dies ist nachvollziehbar, da T' im Sublimationsbereich des Staubes, in
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Abbildung 6.15: Photospharische Héhe mit und ohne Sublimation.
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Abbildung 6.16: Relative Abweichung der Temperaturstruktur ohne Sublimation
von der Temperatur des Standardmodells.

103

=
S
IS

=
o
&

|Tsub_Tno sub|/rsub

=
S
o

10-7 F t?zm:600 yr

101 10° 10! 10°



6.2. UBERPRUFUNG DER MODELLANNAHMEN 127

dem die gréfte Anderung zu erwarten wire, durch die viskose Heizung domi-
niert wird. Allerdings héngt die photosphérische Hohe an einem gegebenen
Ort von der gesamten zwischen diesem Ort und dem Stern liegenden, drei-
dimensionalen Dichteverteilung ab (siche Kapitel 3.2). Deshalb kann Subli-
mation im Innenbereich theoretisch auch Auswirkungen auf die Entwicklung
der Scheibe bei grofseren Absténden vom Zentralobjekt haben. In diesem Zu-
sammenhang ist interessant, dass kein vertikal aufgeblasener inneren Rand
der Scheibe, welcher durch eine im Sublimationsbereich stark beheizte inne-
re Kante aufrechterhalten wird, entsteht. Ein solcher Rand wére theoretisch
dazu in der Lage einen Schatten auf weiter auften liegende Teile der Ak-
kretionsscheibe zu werfen. Die Entstehung eines sogenannten puffed up inner
rim wurde von Dullemond u. a. (2001) vorgeschlagen und seitdem kontrovers
diskutiert (siche Dullemond & Monnier (2010) fiir eine Zusammenfassung).
Inzwischen ist akzeptiert worden, dass dieser beheizte Rand, wenn er exis-
tiert, deutlich weniger stark ausgeprigt sein muss als zunéchst angenommen
wurde.

Zusammenfassend lésst sich sagen, dass das Sublimationsmodell am Innen-
rand das erwartete Verhalten zeigt, ohne die Simulationsergebnisse stark zu
verandern. Deshalb wird es beibehalten.

6.2.6 Reemission

Die optische Tiefe des Materials in der Akkretionsscheibe fiir die von der
Oberfliache reemittierte Strahlung muss, wie zu Beginn dieses Kapitels ge-
zeigt wurde, bei grofsen Abstdnden zum Stern beriicksichtigt werden. Dazu
sind verschiedene Annahmen notwendig, welche im Folgenden iiberpriift wer-
den sollen. Allerdings kann eine von ihnen hier modellbedingt nicht sinnvoll
getestet werden. Sie bezieht sich auf den zur Berechnung der Opazitét ver-
wendeten Staub. Fiir die optischen Eigenschaften von Staub werden in der
Heiz- und Kiihlfunktion unterschiedliche Annahmen gemacht, welche bereits
in Kapitel 3.4.3 begriindet wurden. Die Heizung betrachtete die kleinen, di-
rekt durch den Stern bestrahlten Staubkorner weit entfernt von der Mitte-
lebene, wihrend die Kiihlung aus den optischen Eigenschaften verschiedener
Materialien nah der Mittelebene berechnet wird.

Im Falle der Reemission wird nun Strahlung betrachtet, welche sich vom
heifsen Staub der Oberfliche in Richtung Mittelebene bewegt. Deshalb ist
die hier gemachte Annahme der Staubeigenschaften der Heizung lediglich fiir
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den ersten Teil dieser Wegstrecke sinnvoll. Theoretisch miisste das Integral
in Gleichung (3.24) in verschiedene Teilbereiche unterschiedlicher Staubei-
genschaften aufgespalten werden. Allerdings ist es im Rahmen eines vertikal
integrierten Modells schwierig, die Ausdehnung dieser Bereiche sowie den
Ubergangsbereich zwischen den Staubarten korrekt zu bestimmen. Zudem
ist das Rosseland-Mittel der Opazitit der Kiihlung nicht geeignet um die
Opazitat im Zentralbereich zu bestimmen. Es wiirde theoretisch ebenfalls ei-
ne optische Tiefe liefern. Diese darf hier jedoch nicht verwendet werden, da
die Berechnung des Rosseland-Mittels auf der Diffusionsndherung der Strah-
lungstransportgleichung beruht. Diese ist im optisch diinnen Fall mit sehr
langen mittleren freien Wegléangen problematisch. Fiir die Kiihlfunktion wird
dieser Ubergang vom optisch dicken zum optisch diinnen Fall durch die Be-
rechnung der effektiven optischen Tiefe (siehe Gleichung 2.29) berticksichtigt.
Sie sorgt fiir eine sinnvolle optisch diinne Kiihlung, ist jedoch zur Losung des
Reemissionsproblems nicht hilfreich. Grundsétzlich liefte sich dieses Problem
durch die Verwendung eines Planck-Mittels fiir die Opazitat 16sen, was aller-
dings die Frage nach der vertikalen Schichtung immer noch nicht beantworten
wiirde.

Hinzu kommt, dass ein gedachtes von der Oberfliche der Akkretionsscheibe
emittiertes Photon sich nicht notwendigerweise in vertikaler Richtung, son-
dern moglicherweise leicht schrig dazu bewegt. Dadurch verlangert sich die
Wegstrecke durch die Akkretionsscheibe und damit auch die optische Tiefe
entlang dieser Strecke (siehe Tanaka u. a. (2005)). Diese Effekte kénnen im
Rahmen eines vertikal integrierten Modells nicht sinnvoll untersucht werden.
Zudem haben diese Reemissionseffekte keine Auswirkungen auf die zu Be-
ginn dieses Kapitels beschriebenen, durch das Zusammenspiel von Heizung
und Kiihlung entstehenden Temperaturstrukturen in der Akkretionsscheibe
und bewirken lediglich eine Anderung von wenigen Kelvin im Aufenbereich.
Deshalb wird das Berechnungsverfahren fiir x,, beibehalten.

6.2.6.1 Die Temperatur der Scheibenoberfliche

Um die optische Tiefe 1, bestimmen zu kénnen, muss die Opazitéit und fiir
diese wiederum die Wellenldnge der reemittierten Strahlung bekannt sein.
Die Wellenldnge ergibt sich wie in Kapitel 3.4 und 6.2.2 besprochen aus
der Effektivtemperatur des emittierenden Materials, in diesem Fall also aus
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der Temperatur der Oberflache der Akkretionsscheibe und der Absorptions-
effizienz des Staubes. Zur Berechnung dieser Oberflichentemperatur wur-
de eine weitere Annahme gemacht. T, wird im Abstand s = r und nicht

Abbildung 6.18: Vergleich der Oberflachen- (Index re) und Mittelebenentem-
peraturen (Index m) zweier Simulationen, welche die Oberflichentemperatur als
Funktion des wahren Abstandes sy und der Naherung r berechnen. Als Ver-
gleichszeitpunkt wurde hier, auf Grund der bereits bei der Motivation der Nahe-
rung beschriebenen starken Erhdhung der Rechenzeit fiir das Modell, welches sy
verwendet, etwa 50 yr gewahlt. Auch zu diesem Zeitpunkt hat sich bereits die
Gleichgewichtstemperatur fiir dieses Modell eingestellt (siehe Kapitel 4.2).

sg = Vr?2 + H? vom Stern berechnet, um das Verfahren zeit-effizienter zu
machen. Um zu iiberpriifen, ob dies gerechtfertigt ist, zeigt Abbildung 6.18
den Vergleich der mit dem korrekten Abstand sy und der Naherung r be-
rechneten Oberflichen- und der resultierenden Mittelebenentemperaturen.
Die mit sy anstelle von r berechneten Oberflichentemperaturen sind etwas
geringer. Dies war zu erwarten, da sy immer gréfer als r» und 7}, eine streng
monoton fallende Funktion des Abstandes ist.

Betrachtet man zusétzlich die Mittelebenentemperatur, ist zunédchst erstaun-
lich, dass ihre stark ausgeprigten Maxima und Minima keine sichtbare Aus-
wirkung auf die Oberflichentemperatur haben. Theoretisch kénnen sich An-
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derungen in 7Ty, iber Veranderungen in der photosphérischen Hohe auf den
Abstand sy auswirken und somit T}, beeinflussen. Allerdings sind die am Ort
der Extrema in der Mittelebenentemperatur auftretenden Strukturen in H
nicht so stark ausgeprigt, dass eine signifikante Anderung der Oberfléchen-
temperatur erwartet werden kann, wenn diese schon durch die Vernachlassi-
gung der gesamten photosphérischen Hohe in der Abstandsberechnung kaum
Verénderungen aufweist. Damit ist die Naherung s = r gerechtfertigt.

6.2.6.2 Approximation der Fehlerfunktion

Dieser Abschnitt bezieht sich auf die Naherung

7 (Tre) = k(Tre) X erf (%) ~ Kk(The)2 (6.3)

aus Gleichung 3.24. Sie optimiert die ben6tigte Rechenzeit der Simulation, da
Auswertungen der Fehlerfunktion vergleichsweise aufwandig sind. Zum Test
der Annahme ist in Abbildung 6.19 die relative Abweichung des genéher-
ten vom ohne Néaherung berechneten Wert zu sehen. Fiir das hier gewéahlte
Reemissionsmodell ist sie vollkommen ausreichend.

6.3 Zusammenfassung

Dieses Kapitel hat sich mit dem Test des Heizterms und der Uberpriifung der
gemachten Modellannahmen beschéftigt. Fiir den Test der Mittelebenentem-
peratur ist der Vergleich mit der vollstdndigen Beschreibung des Strahlungs-
transportes mit MC3D besonders interessant. Er bestétigt, dass die Simulation
sinnvolle Temperaturen fiir den durch Strahlungsprozesse dominierten Teil
der Scheibe liefert. Zudem kann durch ihn gezeigt werden, dass die radiale
Umverteilung durch Strahlung im Bereich der thermischen Instabilitéten er-
wartungsgemaf eher iiber- als unterschétzt wird. Allerdings zeigt sich auch,
dass das Temperaturmaximum am Aufienbereich des im letzten Kapitel dis-
kutierten abgeschatteten Bereiches moglicherweise weniger stark ausgeprégt
sein konnte. Wenn in diesem Bereich ausgepriagte Strukturen auftreten, muss
dies bei ihrer Interpretation berticksichtigt werden.
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Abbildung 6.19: Relativer durch die Approximation der Fehlerfunktion bei der
Berechnung der optischen Tiefe entstehender Fehler.

Fiir die thermischen Instabilitdten war sowohl der Vergleich mit den Beob-
achtungen, als auch der mit den Ergebnissen anderer Arbeiten wichtig. Es hat
sich gezeigt, dass auch Simulationen unter Beriicksichtigung eines vollstandi-
gen Monte-Carlo-Strahlungstransportes Hinweise auf thermische Instabilita-
ten liefern. Zudem treten sie auch bei anderen Annahmen zum verwendeten
Staubmodell und zur Kiihlfunktion auf. Die Beobachtungsdaten zeigen ei-
ne deutliche zeitliche Variabilitéit, welche moglicherweise auf Instabilitdten
zurilickzufithren ist. Allerdings lassen sie keinen eindeutigen Schluss auf die
Ursachen dieses Effekts zu.

Die im Rahmen der Modellbildung neu hinzugekommenen Annahmen wur-
den, soweit dies moglich ist, iiberpriift und als sinnvoll bestétigt.
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Kapitel 7

Zeitefliziente Naherungsverfahren
fiir den Heizterm

Bei der Entwicklung des Heizterms in Kapitel 3 wurden die bis heute ver-
wendeten Naherungen Heg (siehe Gleichung 3.5) und Hp (siehe Gleichung
3.10) zur Berechnung der photosphérischen Hohe H (siehe Kapitel 3.2.2)
vorgestellt. Im Gegensatz zum bisher verwendeten Standardmodell zur Be-
rechnung von H sind sie nicht von der gesamten, zwischen einem gegebenen
Punkt und dem Stern liegende 3-dimensionalen Dichteverteilung abhéngig.
Stattdessen lassen sie sich aus den lokalen Eigenschaften der Akkretionsschei-
be bestimmen. Dabei beruht die Berechnung von H¢g auf der Annahme, dass
die photosphérische Hohe und die sich aus dem vertikalen hydrostatischen
Gleichgewicht ergebende Druckskalenhthe (sieche 2.2.2) parallel zu einander
verlaufen. Dagegen wird bei Hp die Absorption von Strahlung, welche sich
vertikal durch die Dichtestruktur bewegt, zur Hohenbestimmung genutzt.
Damit liefern beide Naherungen, wie bereits in Kapitel 3.2 diskutiert wurde,
eine schlechtere Beschreibung der photosphérischen Hohe als das Standard-
modell. Allerdings benétigen sie dafiir auch deutlich weniger Rechenzeit.

Im Folgenden soll deshalb tiberpriift werden, welches der genannten Hohen-
berechnungsverfahren die bessere Approximation des Standard-Heizmodells
liefert. Mit einer sinnvollen Naherung ist es dann moglich, die Heizung durch
den Stern auch fiir physikalische Fragestellungen zu beriicksichtigen, fiir die
das Standardmodell zu viel Rechenzeit beansprucht. Zudem wird tiberpriift,
wie grofs die Zeitersparnis der einzelnen Modelle tatséchlich ist. Anschliefsend

133
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erfolgt ein Vergleich mit den Ergebnissen von Baillié u. a. (2015), welche sehr
ahnliche Naherungen zur Hohenstruktur verwenden.

Fiir das gesamte folgende Kapitel wird das bisher verwendete Standard-
Heizmodell als Referenz verwendet.

7.1 Vergleich der Hohenberechnungsverfahren

In Abbildung 7.1 ist der Vergleich der mit allen 3 Verfahren berechneten
Hohen bei tg, = 0 yr zu sehen. Dieser Zeitpunkt wurde gewahlt, da die
Temperatur- und Dichtestruktur durch die Anfangsbedingung gegeben und
fiir alle Simulationen gleich ist. So kann die Hohe fiir an sich identische Ak-
kretionsscheiben verglichen werden.

Besonders bei groften Radien zeigen sich deutliche Abweichungen zwischen
allen 3 Verfahren, wobei Hp die Referenzhohe H systematisch unterschétzt
wahrend Hcg sie bei kleinen Abstdnden zum Zentralobjekt unter- und bei
grofseren Entfernungen iiberschétzt. Dadurch kann es zu Abweichungen von
mehr als 30% vom Standard-Hohenberechnungsverfahren kommen. Dies fithrt
zu den in Abbildung 7.2a gezeigten Unterschieden bei der Berechnung des ef-
fektiv beleuchteten Anteils der Oberflédche « (siehe Kapitel 3.3). In Bereichen
in denen die Hohe unterschétzt wird, steigt der effektiv beleuchtete Anteil
der Oberfliche stark an. Dies ist ein nachvollziehbares Ergebnis, da das hier
verwendete Modell des area filling factor auf der Emission einer Saule direkt
durch den Stern beheizter Staubkorner bei z > H beruht. Wird diese Hohe
unterschétzt, vergrofert sich die vertikale Ausdehnung der betrachteten Sau-
le und damit auch ihre effektiv Strahlung in Richtung Scheibe emittierende
Flédche. Zusétzlich werden dadurch Regionen néher an der Scheibenmittele-
bene mit grokeren Dichten falschlicherweise mit berticksichtigt. Umgekehrt
fithrt eine iiberschitzte Hohe zu deutlich geringeren Werten fiir . Die ver-

tikale Dichteverteilung wird durch den Term e_%(%)2 aus Gleichung (2.18)
beschrieben. Hier bezeichnet h die Druckskalenhéhe aus Gleichung (2.19).
Sie ist fiir diesen Vergleich konstant, da von identischen Akkretionsscheiben
ausgegangen wird. Ein falsches H wirkt sich demnach lediglich auf die Wer-
te von z aus, fiir welche die Dichteverteilung in der oberhalb der Scheibe
liegenden, emittierenden Saule berticksichtigt wird. Da die Dichte proportio-
nal zu e=%’ abfillt, ist es plausibel, dass ein Fehler in der Grofsenordnung
von 30% in den betrachteten z-Werten zu der in Abbildung 7.2a gezeigten,
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Abbildung 7.1: Berechnungsverfahren fiir die photospharische Hohe im direkten
Vergleich (oben) und als relative Abweichung vom Standardmodell (unten).



136 KAPITEL 7. ZEITEFFIZIENTE NAHERUNGSVERFAHREN
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Abbildung 7.2: Vergleich der Ergebnisse der 3 Héhenberechnungsverfahren. Der
effektiv beleuchtete Anteil der Oberflichen (a) wird, genau wie die photosphi-
rischen Hohen zu Beginn der Simulation gezeigt, um den Unterschied in der
Berechnung bei gleichen Akkretionsscheiben zu verdeutlichen. Dagegen sind die
Auswirkungen auf die Mittelebenentemperatur (b) am Besten im entwickelten
Modell zu sehen.
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starken Abweichung des effektiv beleuchteten Anteils der Scheibenoberfliche
vom Referenzwert fiithren kann. Dabei wird weder der qualitative Verlauf der
Kurve noch der Wertebereich von o durch die Naherungsverfahren sinnvoll
wiedergegeben.

Der effektiv beleuchte Anteil der Oberfléche geht linear in den Heizterm ein.
Deshalb sind die in Abbildung 7.2b gezeigten grofsen Unterschiede in der
berechneten Mittelebenentemperatur nachvollziehbar. Im durch das lokale
Temperaturminimum im Standardmodell gekennzeichneten, abgeschatteten
Bereich der Scheibe waren diese Abweichungen zu erwarten. Er kann bei ei-
ner Vernachlédssigung der globalen Dichtestruktur nicht sinnvoll dargestellt
werden. Allerdings sind die Abweichungen der Temperaturen der Naherungs-
verfahren in den Innen- und Aufsenbereichen der Akkretionsscheibe nicht we-
sentlich geringer. Sie liefern in den Innenbereichen der Scheibe teilweise nicht
einmal dieselbe Grofenordnung fiir die Temperatur wie das Referenzmodell.
In diesem Fall wiirde die Annahme eines typischen, zeitlich konstanten Tem-
peraturprofils, wie beispielsweise der ebenfalls in Abbildung 7.2b gezeigten
Anfangsbedingung, eine bessere Approximation der Referenztemperatur als
beide Ndherungsverfahren liefern.

Deshalb wird der Vergleich im Folgenden mit einer weiteren Methode zur
Berechnung des effektiv beleuchteten Anteils Oberflache, dem flaring an-
gle (siche Kapitel 3.3) wiederholt. Im Gegensatz zum area filling factor be-
ruht diese Beschreibung auf der Orientierung der Scheibenoberfliche rela-
tiv zur Verbindungslinie zwischen Stern und Akkretionsscheibe. Beim Test
des effektiv beleuchteten Anteils der Oberfliche in Kapitel 6.1.1 wurde be-
reits gezeigt, dass der flaring angle eine sinnvolle Approximation fiir den
im Standardmodell verwendeten area filling factor liefern kann, wenn das
Standard-Hohenberechnungsverfahren verwendet wird. Allerdings kann der
flaring angle die im vorherigen Kapitel beschriebenen thermische Instabili-
tédten nicht beschreiben, da er lediglich von der lokalen Orientierung der Ak-
kretionsscheibe abhéngig ist. Dies ist hier jedoch unproblematisch, da auch
die beiden getesteten Hohenberechnungsverfahren lediglich von der lokalen
Struktur der Scheibe abhéngig sind. Durch die Verwendung des flaring angle
entsteht deshalb kein zuséatzlicher Nachteil.
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7.2 Wiederholung des Vergleichs bei Verwen-
dung des flaring angle

In Abbildung 7.3a wird der Vergleich des effektiv beleuchteten Anteils der
Oberflache zu den photosphérischen Hohen aus Abbildung 7.1 wiederholt.
Hier wurde jedoch statt der area filling factor- die flaring angle-Methode
verwendet.

Wie aufgrund der Ergebnisse von Kapitel 6.1.1 erwartet, unterscheidet sich
das hier berechnete « fiir das Standard-Hohenberechnungsverfahren H kaum
von «(H) (in Abbildung 7.3a als &(Harea) bezeichnet) bei Verwendung des
area filling factor. Lediglich an den Réndern des Rechengebietes treten die
bereits besprochenen, grofseren Abweichungen auf. Betrachtet man die mit
dem Referenz-Hohenberechnungsverfahren H bestimmten Mittelebenentem-
peraturen (siehe Abbildung 7.3b), fiihrt die Verwendung des flaring angle
an Stelle des area filling factor grundsétzlich zu keiner im Rahmen der hier
gemachten Modellannahmen (siehe Kapitel 6) signifikante Abweichung. Die
einzige Ausnahme von dieser Aussage bilden die mit dem flaring angle nicht
darstellbaren thermischen Instabilitdten.

Betrachtet man die mit Hog und Hp berechneten Ergebnisse wird deutlich,
dass beide Naherungen fiir die photosphéarische Hohe bessere Néherungen
fiir den effektiv beleuchteten Anteil der Oberflache liefern (sieche Abbildung
7.3a). Der flaring angle ist scheinbar weniger anféllig fiir Fehler in der Ho6-
henberechnung. Dies kann daran liegen, dass er nicht direkt von der mit e~
abfallenden, vertikalen Dichteverteilung, sondern vom logarithmischen radia-
len Gradienten der Hohe und dem Verhéltnis H/s abhéngt (siche Gleichung
3.14). Diese reagieren weniger empfindlich auf Fehler in der Hohenbestim-
mung, als die exponentiell abfallende vertikale Dichteverteilung. Dement-
sprechend liegen auch die mit beiden Naherungen fiir die photosphérische
Hohe berechneten Mittelebenentemperaturen naher an den mit H berechne-
ten Werten (siche Abbildung 7.3b).

Dabei treten die deutlichsten Abweichungen im Bereich zwischen etwa 2 — 10
AU auf, in dem fiir die Rechnung mit der korrekten Hohe H ein vergleichs-
weise kalter, abgeschatteter Bereich entsteht (siche Kapitel 5.1.1 fiir eine
genauere Beschreibung). Weder die Simulation mit Hcg noch die mit Hp
zeigt einen dhnlichen Temperaturverlauf. Dies lédsst sich dadurch erkléren,
dass weder Hcg noch Hp von der zwischen einem gegebenen Ort in der
Akkretionsscheibe und dem Stern liegenden Hohenstruktur abhéngig sind
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Abbildung 7.3: Wiederholung des Vergleichs aus Abbildung 7.2b fiir das flaring
angle Modell der Oberflachenberechnung. Das Referenzmodell ist hier mit Hypea
bezeichnet.
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Abbildung 7.4: Vergleich der mit unterschiedlichen photospharischen Hohen
berechneten Mittelebenentemperaturen fiir das Modell mit ¥;—q o 7~ /2.

und die Entstehung grofirdumiger, abgeschatteter Bereiche in der Akkretions-
scheibe nicht sinnvoll wiedergeben kénnen. Abgesehen von dieser Einschran-
kung liefern beide Hohenberechnungsverfahren eine sinnvolle Néherung fiir
die Mittelebenentemperatur, wobei Hqg die Referenztemperatur besser ap-
proximiert als Hp. Insbesondere bei sehr grofsen und sehr kleinen Abstdnden
vom Zentralobjekt sind die mit H und Hcq berechneten Temperaturen prak-
tisch identisch. Dies gilt auch, wenn die Simulationsparameter analog zur in
Kapitel 5.3 gezeigten Parameterstudie variiert werden (siehe Anhang D fiir
den kompletten Vergleich der Ergebnisse).

Hier soll lediglich der Fall ¥,y o< r~'/2 noch einmal aufgegriffen werden.
Auch bei dieser Variation des Dichteprofils stimmen die Temperaturen der
Néaherungsverfahren fiir die Hohe auflerhalb der instabilen und abgeschatte-
ten Bereiche gut tiberein (siehe Abbildung 7.5). Allerdings treten hier auch
fiir die Rechnung unter Verwendung des Hohenberechnungsverfahrens H mit
dem flaring angle nach innen wandernde Temperaturmaxima auf, welche
sich analog zu denen im Standardmodell entwickeln (siehe Abbildung 5.15).
Allerdings reicht die hier verwendete Zeitauflosung nicht aus, um die Be-
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Abbildung 7.5: Thermische Instabilititen im Modell mit ¥,—q o< r~/2 bei
Verwendung des Standard-Héhenberechnungsverfahrens H und der flaring angle
Naherung fiir die effektiv beleuchtete Oberflache a.

wegung der Maxima nachzuvollziehen. Die Entstehung weiterer nach innen
wandernder Temperaturmaxima entspricht der Vorhersage von Dullemond
u. a. (2001), nach der auch die Beschreibung des effektiv beleuchteten An-
teils der Oberflache mittels des flaring angle zu instabilem Verhalten fiihren
kann, falls die thermischen Zeitskalen klein gegen die Zeitskala zum Einstel-
len eines vertikalen hydrostatischen Gleichgewichts ist. Dies ist hier der Fall
(siche Kapitel 6.2.1). Allerdings ist die Beschreibung dieses Phénomens im
Rahmen des hier verwendeten Modells, wie bereits in Kapitel 6.2.1 erlautert
wurde, problematisch. Die Grundannahme eines vertikalen hydrostatischen
Gleichgewichts ist verletzt. Deshalb ist die Frage, ob es sich um eine weitere
thermische Instabilitiat handelt, im Rahmen des verwendeten Modells nicht
sinnvoll zu beantworten. Allerdings tritt dieser Effekt fiir keines der beiden
untersuchten Naherungsverfahren fiir die photosphérische Héhe auf, was auf
Grund der vernachldssigten, fiir die von Dullemond u. a. (2001) beschrie-
benen Instabilitdten sehr wichtigen grofraumigen Abschattungseffekte auch
nicht zu erwarten war.
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Im direkten Vergleich von Heg mit Hp liefert das Hohenberechnungsver-
fahren nach Chiang & Goldreich (1997) die bessere Néherung fiir die kor-
rekte Mittelebenentemperatur. Hcoe hat den zusédtzlichen Vorteil, dass es
weniger aufwandig zu berechnen ist. Dies wirkt sich selbstverstédndlich auch
auf die in Tabelle 7.1 gezeigten Rechenzeiten aus. Da jede Form von Re-
chengeschwindigkeitstest und -optimierung von der verwendeten Hardware
abhéngig ist, sind hier sowohl Simulationen auf einem einfachen, lokalen Ar-
beitsplatzrechner (Intel CPU i5-2400), als auch Rechnungen auf dem NEC
SX-ACE-Vektorrechner des Rechenzentrums der CAU Kiel verglichen wor-
den. Der grofste Zeitgewinn ergibt sich bei Verwendung von Hcg auf dem

tret/t(Hea)  tret/t(Hp)
NEC SX-ACE-Vektorrechner 8,1 1,4
lokaler Computer 3,0 2,8

Tabelle 7.1: Laufzeitvergleich der verschiedenen Héhenberechnungsverfahren
mit dem Referenzmodell

Vektorrechner. Das Referenzmodell braucht dort etwa einen Faktor 8 mehr
an Rechenzeit. Zudem wird deutlich, dass die Verwendung von Hp hier kaum
eine Zeitersparnis liefert. Dies ldsst sich mit der schlechten Vektorisierung von
Gleichung 3.10 in Fosite erkldren, welche die Simulationsgeschwindigkeit auf
der NEC SX-ACE stark begrenzt. Sehr wahrscheinlich lésst sich die Simu-
lationsdauer in diesem Punkt durch die Verwendung geeigneter Naherungen
fiir die inverse Fehlerfunktion verkiirzen. Allerdings liefert Hog eine bessere
Néherung der Mittelebenentemperatur als Hp. Deshalb wird das Verfahren
von Chiang & Goldreich (1997) als Standardnéherung fiir H verwendet und
keine Zeit in die Optimierung der Berechnung von Hp, investiert.

In Bezug auf die Rechenzeit haben beide Ndherungen im Vergleich zum Stan-
dardmodell den zusétzlichen Vorteil, dass sie sich fiir zukiinftige, zeitaufwén-
dige Rechnungen sehr einfach mit dem in Fosite verwendeten message pas-
sing interface (MPI) parallelisieren lassen. Da die Verfahren lediglich von
lokal in einer Zelle verfiigharen Daten abhéngen, erfordert ihre Berechnung
deutlich weniger zeitaufwéndige Kommunikation zwischen den parallel ab-
laufenden MPI-Prozessen als das Standardmodell mit seiner Abhéngigkeit
von der globalen Dichteverteilung.
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7.2.1 Vergleich mit Baillié¢ & Charnoz (2014) und Baillié
u. a. (2015)

Das in Bailli¢ & Charnoz (2014) préasentierte und in Baillié u. a. (2015) um
realistischere Staubeigenschaften erweiterte Modell, verwendet dhnliche An-
nahmen zur Heizung der Akkretionsscheibe durch den Stern, wie das hier
gezeigte vereinfachte Modell aus Hp und dem flaring angle. Deshalb wird es
im Folgenden genutzt, um die hier berechneten Resultate mit den Ergebnis-
sen anderer aktueller Arbeiten zu vergleichen.

Auch wenn die Heizung durch den Stern &hnlich beschrieben wird, unter-
scheidet sich die Modellierung der Akkretionsscheibe deutlich. Anstelle des
Systems gekoppelter, partieller Differentialgleichungen (2.21)-(2.23) verwen-
den Bailli¢ & Charnoz (2014) einen Ausdruck von Lynden-Bell & Pringle
(1974) zur Bestimmung der zeitlichen Entwicklung der Oberflichendichte ei-
ner radialsymmetrischen, diinnen, keplersch-rotierenden Akkretionsscheibe.
Die Losung der Energiegleichung wird durch Gleichung (18) aus Calvet u. a.
(1991) ersetzt. Diese beschreibt die Gleichgewichtstemperatur einer sowohl
durch viskose- als auch durch Sternheizung beeinflussten Scheibenoberflache.
Aus dem Beitrag der Viskositédt zur Oberflichentemperatur, kann anschlie-
fend die Mittelebenentemperatur rekonstruiert werden.

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde die viskose Heizung bei der Be-
stimmung der Oberflichentemperatur vernachlassigt. Allerdings dient diese
Temperatur anders als bei Baillié & Charnoz (2014) lediglich zur Berech-
nung der Opazitit der zentralen Bereiche der Akkretionsscheibe fiir reemit-
tierte Strahlung (siehe Kapitel 3.5), welche erst bei grofen Abstédnden zum
Zentralobjekt relevant wird (siche Kapitel 5.1.3). Da die Energiebilanz der
Akkretionsscheibe dort in allen betrachteten Modellen durch Heizung und
Kiihlung durch Strahlung dominiert ist (siche Kapitel 5.3), handelt es sich
bei der Vernachlassigung der viskosen Heizung um eine plausible und bereits
etablierte (siche z.B. Watanabe & Lin 2008) Annahme.

Fiir die kinematische Viskositdt v wird in beiden Féllen der Ansatz von
Shakura & Sunyaev (1973) verwendet. Die optischen Eigenschaften fiir Hei-
zung und Kiihlung durch Strahlung unterscheiden sich. Baillié u. a. (2015)
nutzen die in Helling u. a. (2000) und Semenov u. a. (2003) beschriebenen
Verfahren, um ihr urspriingliches Modell um realistischere Staubeigenschaf-
ten zu erweitern. Ein fiir den hier durchgefiihrten Vergleich wichtiger Unter-
schied zwischen den Staubmodellen besteht darin, dass bei Baillié u. a. (2015)
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mehrere verschiedene Sublimationsbereiche unterschiedlicher Staubkompo-
nenten berticksichtigt werden. Die gréftten Unterschiede in der Modellierung
der Kiihlung der Mittelebene durch Strahlung treten sehr wahrscheinlich in
den optisch diinnen Auftenbereichen der Scheibe auf. In Fosite dominiert
dort der Term 1/(37g) die Summe der Beitrége zur effektiven optische Tiefe
in Gleichung (2.29). Calvet u. a. (1991) und damit auch Bailli¢ & Charnoz
(2014) und Baillié u. a. (2015) gehen von einer optisch dicken Scheibe aus
und beriicksichtigen keinen vergleichbaren Term.

Um leichter vergleichen zu kénnen, wurden die von Baillié u. a. (2015) ge-
wéahlten Parameter fiir den Stern und die Dichteverteilung (Weidenschilling,
1977, Hayashi, 1981)

r o\ -3/2 L
(r) = 17000 (A—U) ke m (7.1)
der Akkretionsscheibe iibernommen und die Simulationszeit auf 1000 yr er-
hoht. Dies ist deutlich kleiner als die viskose Zeitskala und erlaubt deshalb
keine Interpretation der Dichtestruktur. Es reicht jedoch fiir einen sinnvollen
Vergleich der durch die Heiz- und Kiihlprozesse bestimmten Mittelebenen-
temperaturen vollkommen aus (siehe Kapitel 4.2). Das in Fosite verwendete
Gitter wurde beibehalten.

Die von Baillié u. a. (2015) berechneten Temperaturen zeigen ein dhnliches
Verhalten, wie die im Rahmen der vorliegenden Arbeit mit Hp berechneten
Kurven (siehe Abbildung 7.6). Bei kleinen Absténden r < 2 AU bildet sich
in beiden Arbeiten ein Temperaturplateau mit 7' 2 1500 K. Dabei sind die
Abweichungen zwischen den von Baillié u. a. (2015) und den mit Fosite fiir
r < 0,3 AU berechneten Temperaturen sehr wahrscheinlich durch verschie-
dene Annahmen zur Staubsublimation zu erklaren. Analog zu dem in Kapitel
6.2.5 diskutierten Modell kann es hier zu einer kompletten Staubsublimation
im innersten Bereich der Scheibe kommen. Bailli¢ & Charnoz (2014) und
Baillié u. a. (2015) nehmen in diesem Fall eine im Vergleich zum Gas um den
Faktor 100 verringerte Opazitét zur Berechnung der photosphérischen Hohe
an. Damit bestimmen sie auch in diesem Teil der Scheibe einen Heizterm. In
Fosite schaltet eine komplette Sublimation des Staubes die Heizung durch
den Stern an diesem Ort in der Scheibe ab (sieche Kapitel 3.4.2). Allerdings
findet die radiale Umverteilung von Energie durch Strahlung weiterhin statt,
so dass die betrachtete Zelle indirekt durch ihre Nachbarn geheizt werden
kann. In diesem Zusammenhang soll noch einmal auf die in Kapitel 3.3 und
6.2.5 diskutierten Grenzen des verwendeten Heizmodells hingewiesen werden,
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Abbildung 7.6: Zeitliche Entwicklung der Mittelebenentemperatur.
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Abbildung 7.7: Vergleich der dominanten Heizterme.



7.2. FLARING ANGLE 147

welches moglicherweise zu falschen Beitrdgen fiir die Sternheizung fiihren
kann. Dieses Problem wird hier jedoch dadurch entschérft, dass die Heizung
durch den zentralen Stern fiir die gerade betrachteten, sehr kleinen Abstén-
de vom Zentralobjekt nicht der dominante Heizterm (siehe Abbildung 7.7a)
ist. Die Temperatur wird dort im Wesentlichen durch die sehr starke viskose
Heizung festgelegt, welche die Sublimation von Staub erst verursacht.
Radial aufterhalb des zentralen Temperaturplateaus folgt ein Bereich fallen-
der Temperaturen. Er ist bei Baillié u. a. (2015) durch Abschnitte mit bei-
nahe konstanter Temperatur unterbrochen, welcher durch die Sublimation
einzelner Komponenten des von ihnen verwendeten Staubes hervorgerufen
werden. Die mit Fosite berechnete Temperatur zeigt grundséatzlich dasselbe
Verhalten. Da hier jedoch nicht zwischen unterschiedlichen Staubspezies un-
terschieden wird, entsteht lediglich das aus 5.1 bekannte Plateau durch das
Verdampfen von Eis auf Staubkoérnern.

Auch in diesem Teil der Akkretionsscheibe ist die viskose Heizung noch der
dominante Heizterm (siehe Abbildung 7.7a) in der Fosite Simulation. Da-
bei ist die Ausdehnung des viskos dominierten Bereiches der Scheibe mit
r < 10 AU in den hier verglichenen Arbeiten sehr dhnlich. Sein Aufsenrand
ist bei Baillié u. a. (2015) leicht durch das dort entstehende, ausgeprégte
Temperaturminimum erkennbar (siehe Abbildung 7.6a). In den mit Fosite
berechneten Temperaturprofilen tritt dieser Effekt nicht auf und die Bereiche
unterschiedlicher dominanter Heizterme gehen glatt ineinander tiber (siehe
Abbildung 7.6 und 7.7a).

Beir 2 10 AU schliefst sich in beiden Arbeiten ein Bereich flacherer Tempera-
turgradienten an. Die hier berechneten Temperaturen im Bereich von ~ 30 K
bis ~ 10 K sind praktisch identisch. Bei Bailli¢ u. a. (2015) endet dieser Ab-
schnitt der Scheibe mit einem erneuten Temperaturmaximum, welches in der
vorliegenden Arbeit nicht vorhanden ist. Dies lasst sich moglicherweise auf
unterschiedliche Annahmen zur Opazitdt und dem Verhalten der Kiihlfunk-
tion im optisch diinnen Aufsenbereich der Akkretionsscheibe zuriickfiihren.
Obwohl die Modellierung der Akkretionsscheibe sich in den hier vergliche-
nen Simulationen stark unterscheidet, zeigen die Temperaturprofile qualitativ
und quantitativ sehr dhnliche Effekte: einen durch viskose Heizung dominier-
ten Zentralbereich, einen Temperaturabfall mit Plateaus an den Orten star-
ker Opazitatsdnderungen des Staubes und ein anschliefsendes, vergleichsweise
flaches Temperaturprofil. Auch die radiale Ausdehnung des durch Viskositét
dominierten Bereiches stimmt iiberein.

Nun soll untersucht werden, wie wichtig die sowohl von Baillié u. a. (2015) als
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Abbildung 7.8: Vergleich der mit H und Hp berechneten Mittelebenentempe-
raturen.

auch bei der Naherung Hp lediglich in einer lokalen N&herung berticksichtig-
ten Abschattungseffekte sind. Dazu werden in Abbildung 7.8 die mit H und
Hp berechneten Temperaturen verglichen. Wie bereits in Kapitel 5 gezeigt
wurde, verursacht das durch die Sublimation von Eis in der Kiihlfunktion
entstehende Temperaturplateau einen abgeschatteten Bereich, der einen sig-
nifikanten Einfluss auf die Energiebilanz der Akkretionsscheibe (siche auch
Abbildung 7.7b) hat. Bei einer Berticksichtigung der Abschattungseffekte ver-
schiebt sich der Aufsenrand des durch viskose Heizung dominierten Bereichs
der Akkretionsscheibe von ~ 10 AU auf ~ 20 AU. Dies lésst sich auf die im
Vergleich zum zuvor betrachteten Modell um etwa 2 Gréfenordnungen redu-
zierte Sternheizung zurtickfiithren (siche Abbildung 7.7). Damit sind auch die
in Abbildung 7.8 gezeigten Temperaturunterschiede im durch Sternheizung
dominierten Bereich der Akkretionsscheibe nachvollziehbar. Die Beriicksich-
tigung der Abschattungseffekte kann nicht nur die Temperaturen um mehr
als einen Faktor 2 veréandern, sondern beeinflusst auch den qualitativen Ver-
lauf des gesamten Temperaturprofils. Ob sich dieselben, abgeschatteten Be-
reiche auch bei Verwendung des Staubmodells von Baillié u. a. (2015) bilden
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wiirden und welchen Einfluss dies auf Mittelebenentemperatur der Akkreti-
onsscheibe hétte, ldsst sich nicht eindeutig sagen. Dazu miisste die von Baillié
u. a. (2015) durchgefiihrte Studie mit einer vollstdndigen Hohenbeschreibung
wiederholt werden.

7.3 Zusammenfassung

Die Ergebnisse dieses Kapitels lassen sich wie folgt zusammenfassen:

1. Bei Verwendung von Naherungsverfahren zur Héhenbestimmung liefert
der flaring angle eine deutlich bessere Ndherung fiir den Heizterm als
der area filling factor, da er weniger sensibel auf Fehler in der Hohen-
bestimmung reagiert.

2. Beide vorgestellten Naherungsverfahren fiir die Hohe liefern in Kombi-
nation mit dem flaring angle eine sinnvolle Niaherung fiir die Tempe-
ratur, wobei Abschattungseffekte hier modellbedingt nicht vollstéandig
beriicksichtigt werden. Das kompliziertere Verfahren nach Dullemond
u. a. (2001) hat keine Vorteile gegeniiber dem einfacheren Modell nach
Chiang & Goldreich (1997).

3. Trotz der grofsen Unterschiede in der Modellierung der Akkretionsschei-
be sind die mit der Ndherung Hp berechneten Ergebnisse mit denen
von Baillié u. a. (2015) vergleichbar. Allerdings éndert sich die Energie-
bilanz der hier betrachteten Scheibe signifikant, wenn Abschattungsef-
fekte beriicksichtigt werden.

Fazit

Mit Hilfe der beschriebenen Verfahren konnte eine sinnvolle Ndherung fiir
die Mittelebenentemperatur gefunden werden. Diese kann fiir sehr aufwén-
dige Simulationen, fiir die lediglich eine schnelle Naherung fiir die Tempera-
tur benotigt wird, verwendet werden. Eine denkbare Anwendung wére z.B.
die Simulation von Akkretionsscheiben um Doppelsterne. Zur genaueren Un-
tersuchung der Temperaturstruktur selbst und des Einflusses der Opazitéat
verschiedener Materialien in der Scheibe ist eine Uberpriifung des Einflusses
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von Abschattungseffekten mit Hilfe des komplexeren Héhenberechnungsver-
fahrens notwendig.



Kapitel 8

Langzeitsimulationen

In diesem Kapitel wird der neue, vollstiandige Heizterm genutzt, um die Lang-
zeitentwicklung von Akkretionsscheiben unter Beriicksichtigung der Strah-
lung des zentralen Sterns zu untersuchen. Dabei liegt der Fokus nicht langer
ausschlieflich auf der Untersuchung der Temperaturentwicklung. Hier wird
die gesamte Scheibe, welche nach den Grundgleichungen (2.21)-(2.23) durch
den integrierten Druck, die Oberflichendichte und das Geschwindigkeitsfeld
des Gases beschrieben wird, betrachtet.

8.1 Ergebnisse des Standardmodells

Die Beschreibung der Entwicklung des Standardmodells (siche Kapitel 4)
wird in 2 Phasen unterteilt. Zunéchst werden die ersten 2000 yr im Detail
untersucht, da hier die stdrksten Verédnderungen in der Akkretionsscheibe
auftreten. Anschlieffend erfolgt die Diskussion der Langzeittrends.

8.1.1 Die erste Entwicklungsphase

Bei der Interpretation dieser Simulationsdaten ist zu beachten, dass der Dich-
teverlauf noch stark durch die Anfangsbedingungen beeinflusst wird. Da-
gegen ist die Temperaturstruktur weder nach 2000 yr, noch fiir einen der

151
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Abbildung 8.1: Zeitliche Entwicklung der Mittelebenentemperatur innerhalb der
ersten 2000 yr Simulationszeit.

gezeigten Zwischenschritte von der Anfangstemperatur abhéingig (siehe Ka-
pitel 4.2 fiir die hier relevanten viskosen und thermischen Zeitskalen). Wie
in Abbildung 8.1 gezeigt wird, stellt sich zunéchst das bereits aus Kapitel
5.1 bekannte Temperaturprofil inklusive der in Kapitel 5.2 diskutierten In-
stabilitdten ein. Diese Temperaturstruktur bleibt im weiteren Verlauf der Si-
mulation {iber weite Teile der Akkretionsscheibe erhalten. Allerdings kommt
es bei kleinen Abstdnden zum Zentralobjekt zu einer deutlichen Abkiihlung.
Dies lasst sich durch die Abnahme der Oberflachendichte ¥ (siche Abbildung
8.2) und der damit verbundenen Abnahme der viskosen Heizung Qs (siehe
Abbildung 8.3) erkléren (siehe Kapitel 5.4 fiir den Zusammenhang zwischen
Oberflachendichte und viskoser Heizung). Die durch die geringer werden-
de viskose Heizung verringerte Temperatur, kann den Abkiihlungsprozess
der Scheibe noch beschleunigen. Auch T geht iiber die Schallgeschwindigkeit
¢s o< /T (siehe Gleichung (2.9)) und die zur Schallgeschwindigkeit proportio-
nale Druckskalenhohe (siche Gleichung 2.19) in die Viskositét in Gleichung
(2.26) ein. Dabei fiihren grofe Temperaturen zu starker Viskositét.

Eine geringer werdende Viskositat durch die sinkende Temperatur und Dichte
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Abbildung 8.2: Zeitliche Entwicklung der Oberflachendichte innerhalb der ersten

2000 yr Simulationszeit.
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ist aufserdem eine mogliche Erklarung dafiir, dass die zeitliche Abnahme der
Oberflachendichte sich im Verlauf der Simulation verlangsamt. Die Viskositét
ist entscheidend fiir den radialen Transport von Material durch die Scheibe
zum Stern, da sie den dafiir notwendigen Drehimpulsaustausch ermdéglicht
(siche Kapitel 2.3.2). Dementsprechend fiihrt eine sinkende Viskositét zu ge-
ringerer Akkretion.

Allerdings zeigt die bereits nach 500 yr Simulationszeit vorhandene Ansamm-
lung von Gas bei ~ 3 AU (siehe Abbildung 8.2), dass der radiale Transport
von Material durch die Akkretionsscheibe hier nicht ausschliefslich durch vis-
kose Prozesse stattfindet. Wire dies der Fall, hétte sich ¥ an diesem Ort
der Scheibe nicht signifikant &ndern diirfen, da die viskose Zeitskala noch
nicht erreicht ist (siche Kapitel 4.2). Deshalb muss es hier einen zusétzli-
chen Mechanismus geben, welcher Gas innerhalb der Scheibe umverteilt. Um
dies genauer untersuchen zu koénnen, zeigt Abbildung 8.4 den radialen Ver-
lauf der Temperatur, der Oberflaichendichte, des vertikal integrierten Drucks
und der Radialgeschwindigkeit im Innenbereich der Akkretionsscheibe. Der
Temperaturgradient bei etwa 2 AU Abstand vom Zentralobjekt verursacht
einen Druckgradienten am selben Ort. Das bereits erwidhnte Maximum in
der Oberflichendichte liegt bei etwas groferen Radien. Dass es dort zu einer
Ansammlung von Material kommt, lasst sich anhand der Radialgeschwindig-
keit in der Scheibe verstehen. Sie wechselt am Ort des Druckgradienten das
Vorzeichen und wird positiv, was bedeutet, dass Gas vom Stern weg stromt
(sieche Abbildung 8.4). Weiter aufsen sind die Radialgeschwindigkeiten jedoch
wieder negativ, was einer Stromung in Richtung Stern entspricht. Im Bereich
dazwischen sammelt sich Gas an.

Dass Druckgradienten einen Einfluss auf das Geschwindigkeitsfeld in der
Scheibe haben, lasst sich an der radialen Komponente von Gleichung (2.22)
nachvollziehen. Fiir eine radialsymmetrische Scheibe kann sie, wenn die visko-
sen Terme vernachlissigt werden, wie folgt umformuliert werden (siche Kato
u. a. (2008) Gleichung B.16):

©

o TTor T
Typischerweise werden in dieser Gleichung der Beitrag der Radialgeschwin-
digkeit sowie der Druckgradient vernachléssigt, da sie als klein gegeniiber dem
durch die Gravitation des Zentralobjektes hervorgerufenen Term G M, /r?
und dem durch die Fliehkraft bedingten Term —v?p /T angenommen wer-
den. Die Gleichung zeigt allerdings, dass ein hinreichend starker Druckgra-

v, vy 101 GM,

o, + vy 0. (8.1)
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dient, gerade wenn sich die beiden dominanten Terme in der radialen Bi-
lanzgleichung etwa die Waage halten, sowohl eine zeitliche Anderung der
Radialgeschwindigkeit als auch eine Anderung des Geschwindigkeitsgradien-
ten hervorrufen kann. Eine Umkehrung der Stromungsgeschwindigkeit am
Ort starker Druckgradienten ist somit plausibel. Damit kann der aus der
Balance zwischen Heizung und Kiihlung durch Strahlung entstehende Tem-
peraturgradient (siehe Kapitel 5.1) einen Druckgradienten und dieser wie-
derum eine Ansammlung von Gas radial auferhalb des Bereiches des star-
ken Temperatur-/Druckgradienten verursachen. Verglichen mit der viskosen
Zeitskala, geschieht dies innerhalb von sehr kurzen Zeitraumen.

Um die Reaktion der Azimutalgeschwindigkeit auf den Druckgradienten bes-
ser nachvollziehen zu konnen, wird eine stationdre Scheibe betrachtet, in der
sich ein zeitlich stabiles Geschwindigkeits- und Dichteprofil eingestellt hat.
Zudem wird der Beitrag v, %”; vernachléssigt. In diesem Fall ergibt sich fol-
gender Ausdruck:

GM, r oIl B 5 r OI1
Ugo— \/ - +§W_\/U¢’K+§E. (82)

Hier bezeichnet v, i die Keplersche-Rotationsgeschwindigkeit, welche sich
aus dem Gleichgewicht zwischen Gravitations- und Fliehkraft ergibt. Durch
einen nach aufsen gerichteten Druckgradienten rotiert das Gas minimal lang-
samer, als dies bei einem ungestorten Fliehkraftgleichgewicht der Fall wa-
re. Dies wird durch Abbildung 8.5 bestétigt, wobei die grofte Abweichung
von der Keplerschen-Rotationsgeschwindigkeit erwartungsgeméfs am Ort des
grofsten Druckgradienten auftritt (siehe Abbildung 8.4). Allerdings sind die
gezeigten Abweichungen von v, i betragsmaéfig sehr klein und die Annahme
einer Keplersch rotierende Akkretionsscheibe stellt weiterhin eine sehr gute
Niherung dar. Dennoch ist auch diese kleine Anderung in v, ein wichtiges
Ergebnis der Simulation, welches insbesondere im Zusammenhang mit Pla-
netenentstehungsmodellen relevant wird. Der Geschwindigkeitsunterschied
zwischen der druckunterstiitzten Gaskomponente und dem Staub kann zur
Migration von Staubkdrnern durch die Scheibe fithren, welche das Wachs-
tum von Planeten stark beeinflusst (Weidenschilling (1977) siehe auch Laibe
u. a. (2012), Laibe (2014) fiir eine aktuellere Diskussion). Dabei liegt das
hier gefundene Verhéltnis Av /vy in der Grofenordnung des von Weidenschil-
ling (1977) fiir ein stark vereinfachtes Modell angenommenen Wertes von
3,75-1073.

Nachdem nun der Zustand der Akkretionsscheibe vor dem Auftreten der
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Abbildung 8.5: Relative Abweichung der simulierten v, Geschwindigkeit vom
Keplerschen-Rotationsgesetz v, x im Innenbereich der Akkretionsscheibe.

ersten, nach etwas mehr als 500 yr entstehenden Instabilitdten untersucht
wurde, soll nun der weitere Verlauf betrachtet werden. Dort wird die Radi-
algeschwindigkeit zunehmend durch die Instabilitdten beeinflusst (siehe Ab-
bildung 8.6). Die nach innen wandernden Temperaturmaxima spiegeln sich
in den Radialgeschwindigkeiten wieder. Im Verlauf der Simulation nimmt die
Auspragung dieser Geschwindigkeitsextrema zu, was sich mit der geringer
werdenden Dampfung durch Viskositat erkléren lasst. Zudem hat die in Ka-
pitel 5.5.1 durchgefiihrte Stabilitdtsanalyse gezeigt, dass insbesondere nach
dem ersten Auftreten der Instabilitdten noch ein weiteres Stabilitdtskriteri-
um verletzt wird. Dadurch kommt es moglicherweise zu einem zusétzlichen
Anwachsen von Stérungen in der Radialgeschwindigkeit. Die am Aufsenrand
immer noch sichtbaren Einschalteffekte (siche Kapitel 5.1) werden hier wei-
terhin ignoriert. Zunéchst beeinflusst das Auftreten der Instabilitdten auch
die Radialgeschwindigkeit am Ort des zuvor diskutierten Druckgradienten.
Allerdings stellt sich v, dort nach etwa 1500 yr wieder so ein, wie es vor
dem Auftreten der Instabilitdten war. Dies lasst sich moglicherweise dadurch
erkldren, dass die durch die Instabilitdten verursachten Temperaturmaxima
im Verlauf der Simulation abnehmen und sich ihr Entstehungsort leicht in
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Abbildung 8.6: Zeitliche Entwicklung der Radialgeschwindigkeit innerhalb der
ersten 2000 yr Simulationszeit. Hier wird nicht nur der Zustand nach 500 yr
sondern auch nach 600 yr gezeigt, um den Unterschied im Verlauf der Radialge-
schwindigkeit vor und nach dem ersten Auftreten der Instabilitidten sichtbar zu
machen.
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Abbildung 8.7: Zeitliche Entwicklung der Mittelebenentemperatur innerhalb der
ersten 2000 yr Simulationszeit.

Richtung Zentralobjekt verschiebt (siehe Abbildung 8.7). Allerdings sind die
in Kapitel 5.5 fiir instabiles Verhalten gefundene Bedingungen weiterhin er-
fiillt. Warum die Instabilitdten zu spéteren Simulationszeitpunkten weniger
stark ausgepragt sind, ldsst sich anhand der Entwicklung der photosphari-
schen Hohe H (siehe Kapitel 3.2) erkldren, welche in Abbildung 8.8 gezeigt
ist. Wie bereits in Kapitel 5.2 erlautert wurde beruht eine plausible Erklé-
rung fiir das Auftreten der Instabilitdten auf der Annahme, dass die photo-
spharische Hohe hauptséchlich von der zwischen dem Stern und dem gerade
betrachteten Punkt in der Akkretionsscheibe liegenden Dichtestruktur ab-
héngig ist. So dndert sich bei einer lokalen Temperaturdnderung lokal ledig-
lich die Druckskalenhdhe h (siehe Kapitel 2.2.2), wiahrend H konstant bleibt.
Dies fiihrt zu einem Anstieg des effektiv beleuchteten Anteils der Scheibeno-
berfliche und damit zu einer steigenden Sternheizung. Durch die Abnahme
von Temperatur und Dichte in den zentralen Bereichen der Scheibe, wird das
Hohenprofil dort mit der Zeit flacher. Deshalb hat es einen weniger starken
Einfluss auf die Hohe in den Aufenbereichen und der Mechanismus der die
Instabilitdt moglicherweise antreibt, wird abgeschwécht.
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Abbildung 8.8: Zeitliche Entwicklung der photospharischen Hohe innerhalb der
ersten 2000 yr Simulationszeit.

8.1.2 Betrachtung des gesamten Simulationszeitraums

Nun soll der gesamte Simulationszeitraum von 10* yr betrachtet werden.
Hier bleibt auch der bereits diskutierte Trend einer zeitlich nur noch lang-
sam abnehmenden Oberfléchendichte bestehen (siche Abbildung 8.9). Selbst
fiir diese langste Simulationszeit ist die Dichtestruktur nur fiir Bereiche in-
nerhalb weniger AU Abstand unabhéngig von den Anfangsbedingungen (sie-
he Kapitel 4.2). Im sinnvoll interpretierbaren Bereich bleibt das bekannte,
vergleichsweise glatte Dichteprofil erhalten. Es wird nur minimal durch die
thermischen Instabilitdten beeinflusst. Auch das bereits diskutierte Dichte-
maximum bei ~ 3 AU ist iiber den gesamten Simulationszeitraum hinweg
stabil.

Die im Vergleich zum Beginn der Simulation verlangsamte Entwicklung der
Oberflachendichte spiegelt sich auch in der in Abbildung 8.10 gezeigten Tem-
peraturentwicklung wieder. Die Mittelebenentemperatur verhélt sich nach
10000 yr grundsétzlich noch wie nach 2000 yr. Auch die nach innen laufen-
den Temperaturmaxima bleiben bestehen. Die deutlichste Verdanderung zeigt
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Abbildung 8.9: Zeitliche Entwicklung der Oberflachendichte.
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Abbildung 8.10: Zeitliche Entwicklung der Temperatur.
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Abbildung 8.11: Zeitliche Entwicklung der photospharischen Hohe.

sich am Temperaturmaximum im Aufenbereich des abgeschatteten Bereichs,
welches langsam nach innen wandert. Allerdings ist die Bewegung dieses Ma-
ximums nicht mit den zuvor besprochenen Instabilitdten vergleichbar. Viel-
mehr wandert die Aufsenkante des abgeschatteten Bereichs iiber den gesam-
ten Simulationszeitraum hinweg langsam von ~ 10 AU zu ~ 7 AU Abstand
zum Stern. Dies lésst sich moglicherweise mit der langsam fortschreitenden
Abnahme der Temperatur und Dichte im Innenbereich erkldaren. Sie fiihren
zu einer leichten Abnahme der photosphérischen Hohe an den Orten in der
Scheibe, welche den Schatten verursachen (sieche Abbildung 8.11).

Auch das in Abbildung 8.12 gezeigte Verhalten der Radialgeschwindigkeit
bleibt weitestgehend unveréndert wie dies bereits auf Grund der Oberflichen-
dichte- und Temperaturentwicklung zu erwarten war. Dasselbe gilt fiir die
Azimutalgeschwindigkeit, welche sich im gezeigten Simulationszeitraum wei-
terhin nur minimal von dem als Anfangsbedingung aufgesetzten keplerschen
Rotationsgesetz unterscheidet.

Die zeitliche Entwicklung der Oberflaichendichte und der Radialgeschwindig-
keit spiegelt sich direkt in den in Abbildung 8.13 gezeigten Akkretionsraten
wieder. Es kommt zu einer Anfangsphase starker Akkretion und einem dar-
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Abbildung 8.12: Zeitliche Entwicklung der Radialgeschwindigkeit.
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164 KAPITEL 8. LANGZEITSIMULATIONEN

auf folgenden, léngeren Zeitraum mit moderaten Akkretionsraten der Gro-
fenordnung 107°Mg /yr. Auch hier ist die Annahme, dass sich die Masse
des Zentralobjektes {iber einen Simulationszeitraum von 10* yr nicht wesent-
lich &ndert (siche Kapitel 4.6), konsistent mit den Akkretionsraten. Alle hier
gezeigten Werte fiir M liegt innerhalb des in Kapitel 6.1.3.1 besprochenen ty-
pischen Bereichs von 1077 —1071°M, /yr. Zudem zeigen sie keine Hinweise auf
einen durch die Instabilitdten gestorten Materialtransport, wie beispielsweise
stark schwankende Akkretionssraten.

8.1.3 Zeitskalen

Bereits in Kapitel 2.2 und 6.2.1 wurde darauf hingewiesen, dass die An-
nahme eines vertikalen hydrostatischen Gleichgewichts zur Entkopplung der
Radial- von der Vertikalstruktur, Bedingungen an das Verhéltnis verschiede-
ner Zeitskalen zueinander stellt. Dies gilt insbesondere fiir den Bereich der
thermischen Instabilitdten. Dort stellt sich die Frage, ob sich ein vertika-
les, hydrostatisches Gleichgewicht einstellen kann, bevor sich die Tempera-
tur durch Heiz- und Kiihlprozesse erneut dndert. Dafiir sind die thermischen
Zeitskalen im Bereich der Instabilitéiten idealerweise grofs gegen die Zeitskala
zur Einstellung eines hydrostatischen Gleichgewichts. Hier wird zudem ange-
nommen, dass das hydrostatische Gleichgewicht und damit die Beschreibung
der vertikalen Dichtestruktur nach Gleichung (2.18), auch dann noch eine
sinnvolle Annahme sind, wenn die thermischen und dynamischen Zeitskalen
gleich sind. Dies entspricht dem Bild einer Vertikalstruktur die gerade genug
Zeit hat sich im Gleichgewicht neu einzustellen, bevor sich die Temperatur
erneut dndert.

In Abbildung 8.14 ist die zeitliche Entwicklung der thermischen Zeitskalen
fiir Heizung- und Kiihlung durch Strahlung sowie die dynamische Zeitskala
gezeigt. Fiir den Bereich der thermischen Instabilitdten bei 0,2 AU < r <
1 AU (siehe Abbildung 8.7) sind zum frithsten hier gezeigten Simulations-
zeitpunkt die thermischen Zeitskalen wie gewiinscht grofer als die dynami-
sche Zeitskala. Allerdings ist der Abstand zwischen ihnen bereits kleiner als
zu fritheren Zeitpunkten in der Simulation, zu denen auch die Instabilitdten
noch starker ausgeprégt sind (siehe Kapitel 6.2.1). Dieser Trend, der sich
annahernden thermischen und dynamischen Zeitskala setzt sich im instabi-
len Bereich der Scheibe fort. Sowohl die Heiz- als auch die Kiihlzeitskala
werden geringer, wiahrend die dynamische Zeitskala praktisch unverdndert
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bleibt. Die Abnahme der thermischen Zeitskalen lésst sich wieder durch die
geringer werden Oberflachendichten erlautern, da sie linear vom Druck (siehe
Gleichung 4.5 und 4.6) und damit in einem idealen Gas auch linear von der
Dichte abhéngen. Die konstante dynamische Zeitskala lédsst sich auf die be-
reits erwahnte, iiber den gesamten Simulationszeitraum konstante Masse M,
des Zentralobjekts zuriickfiithren. Dies wird durch Einsetzten der Definitionen
(2.19) und (2.20) in Gleichung (2.8) deutlich:

h
thyd = == . (8.3)

Hier bezeichnet G wieder die Gravitationskonstante. Damit ist die unter-
schiedliche Entwicklung der Zeitskalen nachvollziehbar und man kann davon
ausgehen, dass die thermischen Zeitskalen weiterhin langsam kleiner werden.
Schon fiir den hier betrachteten Simulationszeitraum fallen sie innerhalb des
Bereiches von 1 AU leicht unter die dynamische. Damit wird die Beschreibung
thermischer Instabilitdten zu diesen spéaten Simulationszeitpunkten und ins-
besondere fiir dariiber hinaus gehende Simulationszeiten problematisch. Es
ware moglich, dass die bereits sehr schwach ausgepriagten wandernden Tem-
peraturmaxima wie von D’Alessio u. a. (1999) vorgeschlagen in diesem Fall
gedampft werden und komplett verschwinden. Allerdings ist es auch genauso
denkbar, dass fiir thermische Zeitskalen welche deutlich kleiner sind als die
dynamische, wieder Instabilitédten auftreten (Dullemond, 2000). Jedoch kann
dieser Fall mit dem hier verwendeten Modell nicht weiter untersucht werden,
da er die Grundannahmen der 2 + 1-dimensionalen Beschreibung der Akkre-
tionsscheibe einer von der Vertikalstruktur entkoppelten Radialstruktur aus
Kapitel 2.2 verletzt.

In Kapitel 4.2 wurde noch eine weitere Forderung an die Zeitskalen in der
Akkretionsscheibe gestellt, die ebenfalls auf die Entkopplung der Radial- von
der Vertikalstruktur zuriickzufiihren ist. Die Zeitskala fiir den radialen Trans-
port soll grofser oder wenigstens gleich der dynamischen Zeitskala sein. Diese
Forderung ist fiir den gesamten Simulationszeitraum erfiillt. Abbildung 8.15
zeigt zuséatzlich zu den bereits bekannten auch die Zeitskala fiir den radialen
Transport fiir einen typischen Fall.
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Abbildung 8.15: Vergleich der mit drift bezeichneten Zeitskala fiir den radialen
Transport mit den thermischen Zeitskalen und der hydrostatischen Zeitskala.

8.2 Variation der Simulationsparameter

Auch fiir die Langzeitsimulationen wurden die Simulationsparameter in der
aus Kapitel 5.3 bekannten Art variiert. Allerdings bleibt das Modell mit der
Scheibenmasse My = 0,005M, sowie das mit dem Oberflichendichteverlauf
Yo o< r~1/2, wie bereits in Kapitel 6.2.1 besprochen, aus dem Parameter-
raum ausgeschlossen. Dies geschieht auf Grund der in diesem Fall im Ver-
gleich zur hydrostatischen Zeitskala zu geringen thermischen Zeitskalen.

Dagegen ist das Verhéltnis dieser Zeitskalen fiir das Oberflachendichteprofil
Yo o 73/ besonders giinstig (siche Abbildung 8.16), weshalb dieser Fall
hier genauer betrachtet wird. Da der Zentralbereich dieser Akkretionsscheibe
auf Grund der hoheren Dichten stiarker durch die viskose Heizung beeinflusst
ist als das Standardmodell, wird hier wie in Kapitel 6.2.1 die Zeitskala fiir
viskose Heizung mit iiberpriift. Allerdings ist die viskose Heizung, im Gegen-
satz zu den in Kapitel 5 besprochenen Zeitpunkten, nicht mehr der dominan-
te Heizterm, wie in Abbildung 8.17 gezeigt ist. Analog zum Standardmodell
nimmt auch hier die viskose Heizung durch die sinkende Oberflachendich-
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Abbildung 8.18: Zeitliche Entwicklung der Oberflichendichte fiir ,—q oc =3/

te (siche Abbildung 8.18) im Zentralbereich ab. Durch die Abnahme der
Viskositéit konnen sich zu spéateren Simulationszeiten auch fiir dieses Mo-
dell thermische Instabilitdten in den Innenbereichen der Akkretionsscheibe
bilden. Wie bei den zuvor besprochenen Modellen duféern sich diese in Ab-
bildung 8.19 als Temperaturschwankungen bei r < 2 AU. Dabei verdeutlicht
Abbildung 8.20 noch einmal den Einfluss der Viskositdt auf die Stabilitdt
der Akkretionsscheibe. Sobald die Sternheizung die viskose Heizung als do-
minanten Heizterm ablost, wird die Wachstumsrate fiir Instabilitdten a aus
Gleichung (5.10) positiv und kleine Stérungen in der Temperatur erfahren
eine exponentielle Verstarkung. Dies ist ein erneuter starker Hinweis darauf,
dass die Heizung durch den Stern die thermischen Instabilitdten verursacht.
Hauptséchlich viskos geheizte Akkretionsscheiben sind, wie nach Shakura &
Sunyaev (1976) und Pringle (1976) erwartet, stabil.

Eine vergleichsweise starke Dampfung durch Viskositdat kann auch erkléaren,
warum die Schwankungen der Radialgeschwindigkeit im Bereich der Insta-
bilitaten weniger stark ausgeprégt sind als im Standardmodell (siehe Abbil-
dung 8.21). Insgesamt lassen sich die zur Entwicklung des Standardmodells
beschriebenen Effekte direkt auf dieses Modell {ibertragen. Dabei soll insbe-
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Abbildung 8.20: Zeitliche Entwicklung der Wachstumsraten a der Instabilititen
und der Differenz aus viskoser Heizung und Sternheizung.
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sondere auf die Entstehung des zeitlich stabilen Dichtemaximums, welches
durch den durch Abschattungseffekte hervorgerufenen Temperaturgradien-
ten entsteht, hingewiesen werden (siehe Abbildung 8.18 und 8.19).

Auch die Variation der Staubzusammensetzung und der Temperatur des
Sterns fiihrt zu einer mit den vom Standardmodell bekannten Mechanis-
men beschreibbaren Entwicklung der Akkretionsscheibe. Allerdings sind, wie
schon bei der Anderung des radialen Dichteverlaufs, Auswirkungen einzel-
ner Parameteranderungen erkennbar. Beispielweise verschwinden die thermi-
schen Instabilitdteten bei Verwendung des Astronomischen Silikats an Stelle
von MRN-Staub (siehe Kapitel 3.4 fiir die Staubzusammensetzung) zeitwei-
se komplett, statt lediglich wie im Standardmodell abgeschwécht zu werden.
Dies ist konsistent mit der Vorstellung, dass die Abschwéichung der Tempe-
raturmaxima durch eine flachere Héhenstruktur im Innenbereich der Scheibe
hervorgerufen wird. Es ist davon auszugehen, dass eine Akkretionsscheibe
mit Astronomischem Silikat stirker auf diese Effekte reagiert, da die Ho-
henstruktur dort auf Grund der geringeren Opazitit dieser Staubart bereits
grundsétzlich flacher ist (siehe Kapitel 5.3.4).
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Abbildung 8.22: Zeitliche Entwicklung der Mittelebenentemperatur fiir Astro-
nomisches Silikat.

Sowohl im Modell mit Astronomischen Silikat, als auch fiir eine Temperatur
des Sterns von 3700 K treten zum Ende der Simulationszeit, Instabilitdten
des aukerhalb des abgeschatteten Bereichs liegenden Temperaturmaximums
auf (siche Abbildung 8.22). Wie bereits in Kapitel 6.2.1 erldutert wurde ist
dies zwar durchaus plausibel, kann aber mit dem vorliegenden Modell nicht
sinnvoll beschrieben werden.

8.3 Zusammenfassung

Die Ergebnisse der hier durchgefiihrten Langzeitsimulationen lassen sich wie
folgt zusammenfassen:

e Alle betrachteten Akkretionsscheiben entwickeln sich qualitativ dhn-
lich. Zu Beginn der Simulationen kommt es zu starker Akkretion und
damit zu einer Verringerung der Oberflichendichte im Zentralbereich.
Im spéteren Verlauf wird dieser Akkretionsprozess moderater.
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e In allen Akkretionsscheiben kommt es zum Auftreten thermischer In-
stabilitdten, wobei ihre Auspréagung je nach betrachtetem Setup und Si-
mulationszeitpunkt unterschiedlich ist. Auch der Entstehungszeitpunkt
variiert stark und ist insbesondere vom Verhéltnis zwischen viskoser
Heizung und Sternheizung abhéngig.

e Durch Abschattungseffekte entstehen ein iiber die gesamte Simulati-
onszeit hinweg stabiles Temperaturminimum sowie ein Temperaturma-
ximum aufserhalb des abgeschatteten Bereichs.

e Durch den Druckgradienten am inneren Rand des abgeschatteten Be-
reichs bildet sich ein zeitlich stabiles Dichtemaximum.
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Kapitel 9

Zusammenfassung, Einordnung
der Ergebnisse in die Theorie zur

Entwicklung Protoplanetarer
Scheiben und Ausblick

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit wurde ein zeiteffizientes Modell zur Hei-
zung einer Akkretionsscheibe durch den zentralen Stern entwickelt und in
Fosite implementiert. Dieser fiir die Bilanz der inneren Energie {iber weite
Bereiche der Akkretionsscheibe hinweg entscheidende Effekt kann nun bei der
Simulation protoplanetarer Scheiben beriicksichtigt werden. Allerdings erge-
ben sich aus den zur Begrenzung des Rechenaufwandes gemachten Annahmen
Einschrankungen fiir die Anwendbarkeit des Modells: Die Akkretionsscheibe
darf nicht selbstgravitierend sein und die Annahme eines vertikalen hydrosta-
tischen Gleichgewichts muss eine sinnvolle Beschreibung der Vertikalstruktur
liefern.

Vergleiche der von Fosite berechneten Mittelebenentemperaturen mit den
Ergebnissen von Monte-Carlo-Strahlungstransportsimulationen mit MC3D ha-
ben gezeigt, dass das hier gewahlte Heizmodell realistische Temperaturen fiir
den durch die Heizung und Kiihlung durch Strahlung dominierten Teil der
Akkretionsscheibe liefert. Dies wird durch den Vergleich mit den Ergebnissen
ahnlicher Arbeiten bestéatigt.

Der derart getestete neue Heizterm wurde verwendet, um die Qualitét ver-
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schiedener, starker vereinfachter aber auch schneller zu berechnender Be-
schreibungen fiir die Sternheizung zu bewerten. Motiviert durch den Wunsch
geeignete Mittelebenentemperaturen fiir bereits ohne Heizung durch den
Stern extrem aufwéndige, hydrodynamische Simulationen berechnen zu kon-
nen, wurden diese ebenfalls in Fosite implementiert. Einige dieser N&he-
rungen geben den mit dem vollstdndigen Heizmodell berechneten, globalen
Temperaturverlauf sinnvoll wieder. Abschattungseffekte werden hierbei je-
doch vernachléssigt. Eine denkbare Anwendung dieser Nédherungslosungen
wire die Beriicksichtigung einer realistischeren Temperaturverteilung bei der
Simulation der Akkretionsscheiben um junge Doppelsterne.

Das vollstandige Heizmodell wurde zudem zur Durchfiihrung von Simulatio-
nen zur Entwicklung von Akkretionsscheiben unter dem Einfluss der Heizung
des zentralen Sterns genutzt. Unabhéngig von der genauen Wahl der Para-
meter hat sich dabei gezeigt, dass die Heizung durch den Stern die Bilanzglei-
chung der inneren Energie {iber weite Teile der Akkretionsscheibe dominiert.
Dabei ist die Beriicksichtigung der Sternheizung nicht nur fiir die Berechnung
einer realistischen Temperatur entscheidend. Sie beeinflusst auch das radiale
Geschwindigkeitsfeld und die eng damit verkniipfte Entwicklung der Ober-
flichendichte. Dies ist besonders deutlich an dem in allen Modellrechnun-
gen auftretenden, durch eine Kombination von Abschattungseffekten in der
Sternheizung und Opazitatsdnderung in der Kiihlung durch Strahlung ent-
stehenden Temperaturminimum zu sehen. Im Verlauf der Simulation entsteht
ein lokales Dichtemaximum an der Innenkante des abgeschatteten Bereiches.
Ein weiteres, sehr interessantes Ergebnis dieser Modellrechnungen sind die
fiir alle hier betrachteten Modelle auftretenden thermischen Instabilitdten im
Innenbereich der Akkretionsscheibe.

Die durch das neue Heizmodell mogliche Berticksichtigung einer realistischen
Temperaturstruktur bei der Simulation der Langzeitentwicklung von Akkre-
tionsscheiben, ist ein wichtiger Schritt zum Verstdndnis der Planetenentste-
hung und Entwicklung. Ein Beispiel hierfiir ist die sogenannte meter size
barrier (Weidenschilling, 1977). Durch die Wechselwirkung des Keplersch-
rotierenden Staubes mit dem druckunterstiitzen, minimal langsamer rotie-
renden Gas stiirzen einige Staubteilchen auf den zentralen Stern, bevor sie
die Zeit hatten weiter anzuwachsen. Dies betrifft, wie der Name schon sagt,
Staubpartikel mit der Grofe im Bereich ~ 1 m welche sich bei dhnlichen
Abstdnden zum Zentralobjekt befinden wie die Erde. Allerdings ist dieses
Migrationsverhalten stark vom Verlauf der typischerweise durch einfache Po-
tenzgesetze beschriebene Dichte- und Temperaturprofile in der Akkretions-
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scheibe abhéngig. Zudem spielt die Grofse der betrachteten Staubkérner und
das Wachstum dieser Koérner wihrend der Migration eine Rolle (siche z.B.
Laibe u. a. (2012), Laibe (2014) fiir aktuellere Untersuchungen). In diesem
Zusammenhang sind die in der vorliegenden Arbeit gefundenen, ausgeprigten
zeitlich sehr langsam variierenden Temperaturstrukturen interessant. Mog-
licherweise sorgen sie dafiir, dass Staub sich in bestimmten Regionen der
Akkretionsscheibe sammeln kann, wihrend er in anderen Teilen der Scheibe
schnell radial nach innen transportiert wird. Auch die Umkehrung der Stro-
mungsgeschwindigkeit im Bereich des durch Abschattungseffekte entstehen-
den Druckgradienten kénnte radiale Migration verlangsamen. Zudem steht
in diesem Bereich der Scheibe durch das dort entstehende Dichtemaximum
viel Gas zur Verfiigung, welches auf Planetesimale akkretiert werden kann.
Die Abhéangigkeit des Migrationsverhaltens von der Temperatur- und Dich-
teverteilung des Gases in der Akkretionsscheibe wird auch fiir bereits ent-
standene Planeten und Protoplaneten diskutiert. Baillié¢ u. a. (2015) finden,
dass ihre durch Sublimation von Staub verursachten Temperaturplateaus den
Drehimpulsaustausch zwischen einem gerade entstehenden Planeten und der
Akkretionsscheibe stark genug beeinflussen koénnen, um Migration des jun-
gen Planeten zum Zentralobjekt zu verlangsamen oder moglicherweise sogar
zu stoppen. Es wire denkbar, dass auch die hier gefundenen vergleichbaren
Strukturen einen dhnlichen Einfluss auf das Migrationsverhalten junger Pla-
neten haben. In diesem Zusammenhang wére eine Erweiterung von Fosite
um ein noch komplexeres Staubmodell interessant. Ahnlich wie bei Baillié
u. a. (2015) kénnte die Berticksichtigung der Sublimationsbereiche verschie-
dener Staubspezies moglicherweise zur Ausbildung weiterer Temperatur- und
Dichtestrukturen fithren. Im Gegensatz zu Bailli¢ u. a. (2015) kénnten mit
dem in Fosite implementierten Heizverfahren auch Abschattungseffekte kor-
rekt beriicksichtigt werden. Ein Fernziel dieser Uberlegungen wire die Si-
mulation der Langzeit-Scheibenentwicklung, welche sowohl eine realistische
Energiebilanz als auch das Wachstum und die Migration von Staub und den
daraus entstehenden Planeten umfasst.

Die hier gefundenen thermischen Instabilitdten sind jedoch auch fiir eine wei-
tere, noch unbeantwortete Frage zur Entwicklung protoplanetarer Scheiben
interessant. Sie konnen moglicherweise zu einem besseren Verstédndnis der
Viskositét in diesen Objekten beitragen. Viskositét spielt eine entscheidende
Rolle fiir die Entwicklung aller Akkretionsscheiben, da sie Drehimpulsaus-
tausch zwischen einzelnen Teilchen und somit den radialen Transport von
Material ermdéglicht. Die derzeit am héufigsten verwendete Erklarung fiir die
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dazu benotigte turbulente Viskositét beruht auf der Wechselwirkung des io-
nisierten Gases der Scheibe mit Magnetfeldern und der dadurch zu Stande
kommenden Magnetorotationsinstabilitdt (MRI, Balbus & Hawley (1991),
siche auch Armitage (2010) fiir eine Ubersicht der weiteren moglichen Ursa-
chen). Diese Erkldrung ist jedoch nicht unproblematisch, da die MRI in den
Teilen der Akkretionsscheibe unwirksam wird, in denen der Ionisationsgrad
des Materials zu gering ist (Gammie, 1996). Dies gilt insbesondere fiir die
Regionen nah der Mittelebene im optisch dicken Zentralbereich der Scheibe.
Dort liefern die hier gefundenen thermischen Instabilitdten eine mogliche, zu-
sétzliche Ursache fiir Turbulenz und damit turbulente Viskositat. Dabei bie-
ten die hier durchgefiihrten Parameterstudien den idealen Ausgangspunkt,
um die Entwicklung der thermischen Instabilitdten und ihre Auswirkungen
auf die Akkretionsscheibe im Rahmen eines vertikal aufgeldsten Modells mit
einem vollstdndigen Monte-Carlo-Strahlungstransport genauer zu untersu-
chen. Wie bereits bei der Motivation des Heizterms erwdhnt wurde, liegt die
wesentliche Herausforderung bei der Beschreibung des Strahlungstranspor-
tes in einer sich hydrodynamisch entwickelnden Akkretionsscheibe, im sehr
grofsen damit verbundenen Rechenaufwand. Durch die Parameterstudien und
die anschliefsend erfolgte Stabilitdtsanalyse sind nun der Ort, an dem Instabi-
litdten entstehen kénnen sowie die Bedingungen unter denen dies bevorzugt
geschieht, bekannt. Damit kann die Simulation gleich fiir einen hier instabilen
Zustand aufgesetzt werden. Zudem brauchte sie nicht die komplette Akkre-
tionsscheibe, sondern lediglich die innersten Bereich beschreiben. Dabei sind
die kurzen Entwicklungszeitskalen der Instabilitdten vorteilhaft, da durch sie
nur sehr kurze Simulationszeiten erforderlich wéren.

Eine weitere davon unabhéngige Anwendung des neuen Heizmodells, ist die
Berechnung theoretischer Modelle fiir die sich stédndig verbessernden Beob-
achtungsdaten. Neueste Aufnahmen des Atacama Large Millimeter Array
(ALMA) erreichen fiir die der Erde néchstgelegene protoplanetare Scheibe
um TW-Hya eine Auflésung von ~ 1 AU. Sie finden ausgepréigte Ringstruk-
turen (Andrews u. a., 2016), deren Ursachen derzeit viel diskutiert werden.

Zusammenfassend ldsst sich sagen, dass die Weiterentwicklung kombinierter
Hydrodynamik und Strahlungstransportsimulationen notwendig ist, um eini-
ge sehr grundséatzliche Fragestellungen zur Entwicklung von protoplanetaren
Scheiben und der in ihnen entstehenden Planeten beantworten zu konnen.
Das hier entwickelte Heizmodell ist ein erster Schritt in diese Richtung und
fiihrt bereits zur Entwicklung einiger sehr interessanter Temperatur- und
Dichtestrukturen.
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Anhang A

Streuung

Die Absorptionseffizienzen aus Kapitel 3.4.1 werden nicht direkt von Fosite
berechnet. Sie wurden von Jan-Philipp Ruge im Rahmen der bereits erwéhn-
ten Kooperation zur Verfiigung gestellt. Die folgende Tabelle zeigt €., der
verschiedenen in der vorliegenden Arbeit verwendeten Staubarten in Ab-
héngigkeit von der Sterntemperatur. Dabei bezieht sich e,,s1 auf MRN-
Staub mit einem maximalem Staubkornradius von ap., = 0.25 um, €452
auf MRN-Staub mit einem maximalen Stabkornradius ., = 0.25 pm und
€abs 3 auf Astronomisches Silikat mit einem maximalem Staubkornradius von
Umax = 0.25 pum (siehe Kapitel 3.4 fiir Details zur Staubzusammensetzung
und Grofenverteilung). Wegen der vergleichsweise schwachen Abhéngigkeit
VON €, von der Sterntemperatur, wurde AT, = 100 K gewéhlt.
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T*/K €abs1 €abs2 €abs3 T*/K €abs1 €abs2 €abs3
3000 0.63 0.33 049 6400 047 0.36 0.24
3100 0.62 0.33 047 6500 047 0.36 0.24
3200 0.61 0.33 046 6600 047 036 0.24
3300 0.61 0.33 045 6700 047 0.36 0.24
3400 0.60 0.34 043 6800 046 0.36 0.23
3500 0.9  0.33  0.42 6900 046 0.36 0.23
3600 0.58 0.33 041 7000 046 036 0.23
3700 0.58 0.34 040 7100 0.46 0.37 0.23
3800 0.57 034 0.39 7200 046 0.37 0.22
3900 0.56 0.34 0.38 7300 046 037 0.22
4000 0.56 0.34 0.37 7400 0.46 0.37 0.22
4100  0.55 0.34 0.36 7500  0.45 0.37  0.22
4200 0.55 0.34 0.36 7600 0.45 0.37 0.22
4300 054 0.34 0.35 7700 045 037 0.22
4400 054 034 0.34 7800 045 037 0.21
4500 0.53 034 0.33 7900 045 0.37 0.21
4600 053 0.34 0.33 8000 0.45 0.37 0.21
4700  0.52 0.35 0.32 8100 0.45 0.37 0.21
4800 0.52 0.35 0.31 8200 045 0.37 0.21
4900 051 0.35 0.31 8300 045 037 0.21
5000 0.51 035 0.30 8400 045 0.38 0.21
5100 0.51 035 0.30 8500 0.45 0.38 0.21
5200 0.50 0.35 0.29 8600 0.44 0.38 0.21
5300 0.50 035 0.29 8700 044 0.38 0.21
5400 0.50 0.35 0.28 8800 0.44 0.38 0.21
5500 049 0.35 0.28 8900 0.44 0.38 0.20
5600 049 0.35 0.27 9000 0.44 0.38 0.20
5700 049 0.35 0.27 9100 0.44 0.38 0.20
5800 049 0.36 0.26 9200 0.44 0.38 0.20
5900 048 0.36 0.26 9300 0.44 0.38 0.20
6000 048 0.36 0.26 9400 0.44 0.38 0.20
6100 048 0.36 0.25 9500 044 0.38 0.20
6200 046 0.36 0.25 9600 0.44 0.38 0.20

6300 047 036 0.25 9700 0.44 0.38 0.20



Anhang B

Vergleich mit MC3D

Hier werden die Ergebnisse der in Kapitel 6.1.2.2 durchgefiihrten Parame-
terstudie zum Vergleich der Fosite mit den MC3D Mittelebenentemperaturen
gezeigt, welche bisher noch nicht besprochen wurden. In den Bereichen, in
denen Heizung und Kiihlung durch Strahlung die Energiebilanz stark domi-
nieren, stimmen sie sehr gut iiberein.
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Abbildung B.5: T, = 4300 K
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Abbildung B.6: T, = 3700 K
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Anhang C

Zeitskalen

Die folgenden Abbildungen zeigen das in Kapitel 6.2.1 diskutierte Verhéltnis
der relevanten Zeitskalen, fiir die einzelnen Scheibenmodelle der dort bespro-
chenen Parameterstudie.
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Abbildung C.1: Temperatur des zentralen Sterns



Abbildung C.2: Staubzusammensetzung: Astronomisches Silikat
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Abbildung C.3: Scheibenmasse My = 0,005M,
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Anhang D

Vergleich der Naherungsverfahren

Im Folgenden werden die Ergebnisse der in Kapitel 7.2 beschriebenen Pa-
rameterstudie zum Vergleich der unterschiedlichen Néaherungsverfahren des
Heizterms gezeigt, welche dort noch nicht aufgegriffen wurden. Sie zeigen das
erwartete Verhalten.

101 I tsim:600 yr

10! 10° 10! 102
r[AU|

Abbildung D.1: Mg = 0,005M
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(a) T. = 4300 K

10 10° 10t 102
r[AU|

(b) T, = 3700 K

101 r tsim:600 yr

10 10° 10t 102
r[AU]

Abbildung D.2: Temperatur des zentralen Sterns



Abbildung D.3: Staubzusammensetzung: Astronomisches Silikat

T T T
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