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Zusammenfassung

Planeten entstehen in den Staub- und Gasscheiben um junge Sterne, den sog. proto-
planetaren Scheiben. Zum Verstiandnis der Planetenentstehung ist daher ein genaues
Verstiandnis der Physik dieser Scheiben notwendig. Da die optischen Eigenschaften
der Scheiben vom Staub dominiert werden, ist die Untersuchung seiner Eigenschaften
von zentraler Bedeutung. Um das Verstandnis der Staubeigenschaften zu verbessern,
werden in der vorliegenden Arbeit zwei ausgewéhlte Aspekte davon untersucht: Ers-
tens den Einfluss der Behandlung der Staubkorngréfenverteilung auf die Analyse
der Scheiben und zweitens den Einfluss verschiedener Polarisationsmechanismen auf
die Bestimmung von Magnetfeldern.

Die erste Studie ist dadurch motiviert, dass in der numerischen Modellierung
von protoplanetaren Scheiben normalerweise nur eine einzelne Staubkorngrofie mit
gemittelten optischen Eigenschaften verwendet wird. Dies erleichtert die numerische
Modellierung, kann aber zu Ungenauigkeiten verglichen mit einer realistischeren
Behandlung der Staubkorngroffenverteilung fithren. Um diese Ungenauigkeiten zu
untersuchen, wird die Temperaturstruktur in einer protoplanetaren Scheibe sowie
davon abgeleitete Groflen wie die spektrale Energieverteilung zwischen einer Scheibe
mit einer realistischeren Behandlung der Staubkorngrofienverteilung sowie einer Re-
ferenzscheibe mit nur einer gemittelten Staubkorngrofie verglichen. Bei dieser Studie
wird gezeigt, dass es in allen Gréoflen Abweichungen zur Referenz gibt, welche von
der optischen Tiefe und damit der Masse der Scheibe sowie der betrachteten Position
in der Scheibe abhiangen. Die gefundenen Abweichungen in der Temperaturstruktur
sind vor allem fiir die chemische Entwicklung der Scheibe relevant.

Die zweite Studie ist durch die Bedeutung von Magnetfeldern fiir die Entstehung
und Entwicklung protoplanetarer Scheiben motiviert. Diese Magnetfelder konnen
u.a. durch Messung der Polarisation, erzeugt durch dichroitische Emission und Ab-
sorption magnetisch ausgerichteter, nichtsphérischer Staubkérner, bestimmt werden.
Allerdings kann Polarisation auch durch Streuung von Sternstrahlung sowie thermi-
scher Reemissionsstrahlung entstehen. Diese Streupolarisation wird nur wenig durch
Magnetfelder beeinflusst. Daher ist eine Unterscheidung beider Polarisationsmechanis-
men notwendig. Um diese Unterscheidung zu ermdglichen, wurde die Streupolarisation
in protoplanetaren Scheiben charakterisiert. Dabei wurden drei Trends gefunden, die
potentiell eine Unterscheidung der beiden Polarisationsmechanismen ermoglichen.






Abstract

Planets form in dust and gas disks around young stars, called protoplanetary disks.
Therefore, it is necessary to understand protoplanetary disk physics to understand
the formation of planets. As the optical properties of disks are dominated by dust,
investigating its properties is of vital importance in this context. To improve the
understanding of the dust properties, two aspects of it are investigated in this
thesis: First the impact of the treatment of the dust grain size distribution on the
disk analysis and second the influence of different polarisation mechanisms on the
estimation of magnetic fields.

The first study is motivated by the fact that in numerical modelling of protoplane-
tary disks, usually only a single dust grain size with averaged optical properties is
used. This simplifies the modelling, but can lead to inaccuracies compared to a more
realistic treatment of the grain size distribution. To investigate these inaccuracies,
the temperature distribution as well as its derived quantities are compared for a disk
with a more realistic treatment of the grain size distribution and a single dust grain
size reference. For all quantities, deviations from the reference were found, which
depend on the optical depth and thus the mass of the disk as well as the position
inside the disk. The deviations in the temperature structure are especially important
for the chemical evolution of the disks.

The second study is motivated by the importance of magnetic fields for the
formation and evolution of protoplanetary disks. These fields can be investigated by
studying the polarization due to dichroic emission and absorption by magnetically
aligned elongated dust grains. However, light can also become polarized by scattering
of stellar radiation and thermal reemission radiation. This scattering polarization
depends only weakly on the magnetic field. Therefore, a method to distinguish both
polarization mechanisms is necessary. To allow for a distinction of both polarization
mechanisms, a characterization of the polarization by scattering in protoplanetary
disks has been done. During this study, three trends were found which potentially
allow to distinguish these mechanisms.
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KAPITEL 1

Einfihrung

Eine der aktuellen Kernfragen der Astrophysik ist, wie Planeten entstehen. Motiviert
wird dies durch die zunehmende Anzahl an entdeckten Exoplaneten!. Dies geschieht
in den protoplanetaren Scheiben, Staub- und Gasscheiben um Vorhauptreihensterne
mit dem Potential, Planeten zu bilden. Trotz der groflen unternommenen Anstren-
gungen sind die Details der Planetenentstehung noch nicht vollstandig verstanden
(BIRNSTIEL, FANG & JOHANSEN 2016). Ein Problem sind dabei einzelne Phasen
des Wachstums der Staubkoérner hin zu Planetesimalen und schliefllich Planeten. Bei
diesen Phasen gibt es verschiedene physikalische Effekte, die das weitere Staubkorn-
wachstum behindern.

Einer dieser Effekte ist, dass die Staubkérner mit zunehmender Gréfle schneller den
Stern umlaufen miissen als das Gas. Dadurch sorgt das Gas fiir einen Widerstand,
der die Staubkorner abbremst und dazu fiithrt, dass sie sich nach innen, richtung
Stern, bewegen. Durch die hohere Umlaufgeschwindigkeit der Staubkoérner erhéht
sich zudem die Kollisionsgeschwindigkeit, sodass die Wahrscheinlichkeit steigt, dass
Kollisionen zu Erosion oder Fragmentation statt Wachstum fithren. Deshalb sollten
die Staubkérner nicht einmal eine Grofle von einem Meter erreichen (BIRNSTIEL,
FANG & JOHANSEN 2016). Die Tatsache, dass Planeten trotzdem allgegenwértig
sind, zeigt aber, dass Planetenentstehung stattfindet und es daher Moglichkeiten
geben muss, dieses und andere Hindernisse zu iiberwinden.

Um mogliche Losungen fiir diese Probleme zu finden, muss man die Entstehung und
Entwicklung protoplanetarer Scheiben verstehen. Diese Scheiben bestehen zu 99 %
aus Gas und nur zu 1% aus Staub. Trotzdem ist der Staub wichtig, denn er ist das
Material, aus dem die erddhnlichen Planeten bestehen und dominiert die optischen
Eigenschaften der Scheibe. Weiterhin bieten die Staubkérner die Oberflache fir
wichtige chemische Reaktionen, beeinflussen die Ionisationszustédnde in der Scheibe
und ermdglichen eine Beobachtung der Gasdynamik (BIRNSTIEL, FANG & JOHANSEN
2016).

Vor allem fur die chemischen Reaktionen auf der Staubkornoberflache ist eine

1 4164 bestatigte Exoplaneten laut https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/, Stand: 4.
Juni 2020
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genaue Kenntnis der Staubtemperatur wichtig (siehe z.B. REBOUSSIN u. a. 2015).
Weiterhin kann Eis in den Bereichen, in denen es kalt genug ist, das Wachstum von
Staubkornern erleichtern, indem es kleinere Staubkorner zusammenhélt (MORBIDELLI
u.a. 2015).

Bevor allerdings die Physik und Chemie protoplanetarer Scheiben wichtig wird,
spielt das Magnetfeld eine bedeutende Rolle. Es hat Auswirkungen auf den Drehim-
pulstransport und damit die Akkretion der Materie auf den Stern (GALLI u. a. 2006).
Weiterhin ist die Prasenz eines vertikal zur Mittelebene orientierten Magnetfeldes
wichtig, um die beobachteten Akkretionsraten zu erzeugen (SIMON u.a. 2013). Eine
Moglichkeit, die Stérke des Magnetfeldes zu bestimmen, besteht in der Messung der
Polarisation der thermischen Reemissionsstrahlung, verursacht durch dichroitische
Emission und Absorption nicht-sphéarischer, ausgerichteter Staubkorner (CHO &
LAZARIAN 2007). Dichroitische Emission und Absorption bedeutet dabei, dass Licht
abhéngig von der Polarisation und der Ausrichtung der Staubkorner unterschiedlich
stark emittiert bzw. absorbiert wird.

Allerdings kann Polarisation nicht nur durch dichroitische Emission und Ab-
sorption, sondern auch durch Streuung der Sternstrahlung sowie der thermischen
Reemissionsstrahlung des Staubes erzeugt werden. Diese Streupolarisation wird kaum
vom Magnetfeld beeinflusst, aber durch die StaubkorngroBenverteilung (KATAOKA
u.a. 2015) sowie der Zusammensetzung des Staubes (YANG & L1 2019). Daher
ist zum Verstandnis der Physik und Chemie protoplanetarer Scheiben wichtig, die
Eigenschaften des Staubs zu verstehen. Dazu werden in dieser Arbeit zwei ausge-
wahlte Aspekte, der Einfluss der Behandlung der Staubkorngrofienverteilung auf
die Analyse von Scheibenbeobachtungen sowie der Einfluss der unterschiedlichen
Polsarisationsmechanismen auf die Bestimmung von Magnetfeldern untersucht.

Die Bedeutung des ersten Aspekts ergibt sich daraus, dass die Eigenschaften des
Staubes durch Beobachtungen bei verschiedenen Wellenldngen und anschliefender
detaillierter numerischer Modellierung bestimmt werden. Normalerweise wird fiir
diese Modellierungen eine Staubkorngrofie mit gemittelten optischen Eigenschaften
und dadurch auch einer gemittelten Temperatur verwendet. Ob diese Vereinfachung
gerechtfertigt ist, wurde zuerst von WOLF (2003a) tberprift. Das Ergebnis war,
dass die Temperaturunterschiede zwischen verschiedenen Staubkoérnern mit unter-
schiedlichen Radien am Innenrand einer Staubkugel Werte von >100 K erreichen
konnen und daher z.B. in chemischen Reaktions-Netzwerken berticksichtigt werden
missen. Gleichzeitig wurde aber auch herausgefunden, dass der Unterschied in der
spektralen Energieverteilung (Spectral Energy Distribution, SED) unter 10 % liegt,
falls mindestens 2°-2° unterschiedliche Radien benutzt werden.

Seitdem ist jedoch die Qualitat der Scheibenbeobachtungen gestiegen. Dadurch
erhohen sich auch die Anforderungen an die Qualitdt der numerischen Simulationen.
Gleichzeitig hat die Leistung der Computer zugenommen, sodass eine realistischere
Behandlung der Staubkorngrofienverteilung moglich geworden ist. Deshalb wird diese



Vereinfachung erneut untersucht, siche Abs. 4.

Dazu wurde das Programm Mol3D (OBER u.a. 2015, s. Abs.3.1) entsprechend
modifiziert und eine protoplanetare Scheibe mit einer realistischeren Behandlung der
Staubkorngroflenverteilung sowie eine Referenzscheibe mit einer Staubkorngrofie mit
gemittelten optischen Eigenschaften verglichen. Dabei werden Scheiben verschiedener
Massen verwendet und die Temperaturstruktur, die Lage der Eislinie sowie die SED
verglichen.

Bei dieser Untersuchung wurden Temperaturunterschiede bis zu 63 % der Tempe-
ratur der warmsten Staubkorner in optisch diinnen Scheiben gefunden. Die Eislinie
ist eine Funktion des Staubkornradius. Weiterhin ist die thermische Reemissions-
strahlung fiir kleine Wellenldngen starker bei einer realistischeren Behandlung der
Staubkorngroflenverteilung. Fiir groflere optische Tiefen verringern sich die Unter-
schiede. Die Studie wird in in Abs. 4 genauer beschrieben.

Die Bedeutung des zweiten Aspekts ergibt sich aus der Wichtigkeit des Magnet-
feldes fiir die Entstehung und Entwicklung protoplanetarer Scheiben sowie aus der
Tatsache, dass das Magnetfeld nur wenig durch Beobachtungen eingeschrankt ist
(STEPHENS u. a. 2017). Weiterhin tragt Streupolarisation zwar nur wenige Informatio-
nen tiber das Magnetfeld, dafiir aber iiber die Staubkorngrofienverteilung (KATAOKA
u.a. 2015) sowie die Zusammensetzung des Staubes (YANG & L1 2019). Daher
ermoglicht eine Unterscheidung der beiden Polarisationsmechanismen nicht nur die
Verwendung von Messungen der Polarisation zur Bestimmung des Magnetfeldes,
sondern auch zur Bestimmung von Staub- und Scheibenparametern. Dazu ist es
aber notwendig, zusatzlich zur Unterscheidung der beiden Polarisationsmechnismen
herauszufinden, wie sich die Streupolarisation bei Verdnderungen der Staub- und
Scheibenparameter dndert. Deshalb wird in der zweiten Studie dieser Arbeit (s.
Abs. 5) die Streupolarisation im Mittelinfrarot (mid-IR) charakterisiert.

In der Studie wurden drei Trends, die Entwicklung der Polarisation mit dem
radialen Abstand zum Stern und der Beobachungswellenldnge sowie das Muster
der Polarisationsvektoren, gefunden, die potentiell eine Unterscheidung der beiden
Polarisationsmechanismen erlauben. Die anderen Trends ermdéglichen es, die Streu-
polarisation zu benutzen, um Informationen iiber die Staubphase der Scheibe zu
gewinnen.






KAPITEL 2

Grundlagen

Dieses Kapitel legt die Grundlagen, die fiir das Verstandnis der in Kapitel4 und 5
vorgestellten Studien benétigt werden. Dazu werden die protoplanetaren Scheiben, vor
allem ihre Staubphase, sowie der Strahlungstransport und die Polarisation ausfiihrlich
beschrieben.

2.1 Protoplanetare Scheiben

Die protoplanetaren Scheiben gehoren, zusammen mit den eingebetteten Quellen und
den Vorhauptreihensternen, zur Gruppe der jungen stellaren Objekte ( Young Stellar
Objects, YSOs). Im Folgenden wird zunéchst in Abs.2.1.1 die Entstehung und in
Abs. 2.1.2 die Klassifikation dieser YSOs erklart. Danach werden in Abs.2.1.3 die in
dieser Arbeit verwendeten Vorhauptreihensterne beschrieben, bevor in Abs. 2.1.4 das
verwendete Staubmodell erklart wird. In Abs. 2.1.5 wird ein einfaches analytisches
Modell zur Beschreibung der protoplanetaren Scheiben eingefiihrt. In Abs.2.1.6
wird schliellich die Entwicklung und Auflésung dieser protoplanetaren Scheiben
beschrieben.

2.1.1 Entstehung

Junge stellare Objekte entstehen durch den Kollaps von dichten Molekiilwolkenkernen.
Diese werden instabil, wenn sie eine kritische Masse, die sog. Jeans-Masse

3
My = 5,46 - ! (E) (2.1)
p\ pG
(UNSOLD & BASCHEK 2005) iiberschreiten. Dabei ist p die Massendichte des Mole-
kiilwolkenkerns, kg die Boltzmann-Konstante, T" die Gastemperatur, p die Masse
eines Atoms oder Molekiils des Gases und G die Gravitationskonstante. Aufgrund der
Drehimpulserhaltung kann jedoch nicht die gesamte Masse auf den sich bildenden
(Proto-) Stern fallen, sondern ein Teil sammelt sich in einer Scheibe um diesen.
Diese Scheibe transportiert Materie nach innen auf den sich bildenden Stern und

Drehimpuls nach auflen. Hierzu muss ihre Viskositat hoch genug sein (PRINGLE
1981).
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Die molekulare Viskositat ist dafiir zu gering, weshalb sie durch andere Prozes-
se verstarkt werden muss (MONTESINOS 2012). Einer der vielversprechendsten ist
die Magnetorotationsinstabilitdt (MRI), die eine magnetisch induzierte Viskositét
hervorruft (BALBUS & HAWLEY 1991; BALBUS & HAWLEY 1998). Fiir eine Ab-
schatzung der MRI ist eine Messung des Magnetfeldes wichtig (siehe Abb. 2.1 fiir
eine kiinstlerische Darstellung einer von einem Magnetfeld durchsetzten Scheibe).
Eine Moglichkeit zur Messung dieses Feldes ist die Messung der Polarisation, erzeugt
durch dichroitische Emission und Absorption magnetisch ausgerichteter nichtsphé-
rischer Staubkorner (CHO & LAZARIAN 2007, genauer beschrieben in Abs. 2.3.2).
Allerdings kann Polarisation auch durch Streuung von Sternstrahlung sowie der
thermischen Reemissionsstrahlung des Staubes (,,Selbststreuung®; KATAOKA u. a.
2015, genauer beschrieben in Abs. 2.3.3) erzeugt werden. Um eine Unterscheidung
der Streupolarisation von Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption
zu ermoglichen, ist eine Charakterisierung der Streupolarisation erforderlich. Dies
wird in der Studie HEESE, WOLF & BRAUER (2020), beschrieben in Abs. 5, fiir den
mid-IR durchgefiihrt.

2.1.2 Klassifikation

Die meistens genutzte Methode zur Charakterisierung der YSOs basiert auf LADA
& WILKING (1984) und wurde von LADA (1987) formalisiert. Diese Klassifikation
beruht auf der Steigung der SED zwischen rund 2 pm und 25 pm, ar. Sie wurde von
ANDRE, WARD-THOMPSON & BARSONY (1993) und GREENE u.a. (1994) erweitert.
Insgesamt werden folgende 5 Klassen von YSOs unterschieden:

o Klasse 0: Verdeckte Quelle, keine optische oder mid-IR Emission.

o Klasse I: ajg > 0,3. YSO, umgeben von einer Scheibe, die ihrerseits von einer
Hiille umgeben ist.

o Flaches Spektrum: —0,3 < aqr < 0,3
o KlasseIl: —1,6 < ajg < —0,3. Vorhauptreihenstern, umgeben von einer Scheibe.

o Klasse III: ajg < —1,6. Vorhauptreihenstern, nur noch von wenig oder gar
keinem primordialen Gas mehr umgeben.

Dabei durchlaufen die YSOs in ihrer Entwicklung die Klassen von 0 bis III (ADAMS,
LADA & SHU 1987). Die im Folgenden untersuchten protoplanetaren Scheiben sind
YSOs der Klasse II.

2.1.3 Zentralsterne

Man findet protoplanetare Scheiben um Vorhauptreihensterne, also Sterne, die noch
sehr jung sind und die Hauptreihe noch nicht erreicht haben. Fiir Strahlungstransport-
simulationen dieser Scheiben werden meistens zwei verschiedene Sterne verwendet:
Erstens die leichten, sonnendhnlichen T Tauri Sterne, benannt nach dem Prototypen
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Abbildung 2.1: Kiinstlerische Darstellung einer von einem Magnetfeld durchsetzten
protoplanetaren Scheibe, bestehend aus einem zentralen Stern und einer Gaswolke.
Hernan Caiellas, MIT Paleomagnetism Laboratory. Verwendung mit freundlicher
Genehmigung von Benjamin Weiss vom MIT Paleomagnetism Laboratory.

T Tauri im Sternbild Stier (JOY 1945). Zweitens die sehr viel massereicheren, heifleren
und leuchtkraftigeren Herbig Ae/Be Sterne (HERBIG 1952). Sie sind benannt nach
ihrem Erstbeschreiber George H. Herbig sowie ihrer Spektralklasse (A oder B). Das
e steht fir Emission und bedeutet, dass Emissionslinien im Spektrum sichtbar sind.

Grofle Konzentrationen dieser PMS werden in den Sternentstehungsgebieten
Taurus-Auriga (ANDREWS & WILLIAMS 2005) und p Ophiuchus (BONTEMPS u. a.
2001) beobachtet, welche beide eine Entfernung von ~ 140 pc von der Erde haben.
Daher wird diese Entfernung in dieser Arbeit fiir samtliche Simulationen verwendet.

2.1.4 Zusammensetzung

Protoplanetare Scheiben bestehen, genau wie das interstellare Medium (ISM), aus
Gas und Staub. Das ISM ist die zwischen den verschiedenen Sternen einer Galaxie
vorhandene Materie, die Strahlung und die Magnetfelder. Obwohl der Staub nur ein
Prozent der Scheibenmasse ausmacht, dominiert er die optischen Eigenschaften der
Scheibe (WILLIAMS & CIEZA 2011). Weiterhin ist Staub das Material, aus dem die
erdahnlichen Planeten sowie die Kerne der Gas- und Eisriesen entstehen, und der
Staub bietet die Oberflache fiir wichtige chemische Reaktionen. Zusétzlich beeinflusst
er die Ionisationszustinde in der Scheibe, indem er die freien Elektronen aufnimmt,
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und er ermoglicht eine Beobachtung der Gasdynamik, da er auf Anderungen in
der Gasscheibe reagiert (BIRNSTIEL, FANG & JOHANSEN 2016). Daher ist das
Verstéandnis der Eigenschaften des Staubes, inklusive der Gréflenverteilung sowie
der Temperaturstruktur, essentiell fiir das Verstédndnis protoplanetarer Scheiben.
Das Gas emittiert, im Gegensatz zum Staub, nur bei bestimmten Wellenldngen. Der
Fokus dieser Arbeit ist der Strahlungstransport des Staubes, daher wird auf eine
Diskussion der Gaseigenschaften im Folgenden verzichtet.

In den Spektren vieler Scheiben werden Silikatbande bei einer Wellenldnge von
~ 10 pm gefunden (SCHEGERER u. a. 2006). Daher gilt Silikat als eines der haufigsten
Minerale in ihnen. Fiir die meisten Untersuchungen wird Astrosilikat als Modell
verwendet, ein Mineral, dessen Eigenschaften so gewahlt wurden, dass es die inter-
stellare Extinktion erkldren kann (DRAINE & LEE 1984). Ein weiterer Bestandteil
des Staubes ist Kohlenstoff, meist in Form von kristallinem Graphit (WEINGARTNER
& DRAINE 2001). Die optischen Eigenschaften von Graphit sind jedoch anisotrop,
weswegen sie meistens nach der 1/3 — 2/3-Naherung nach DRAINE & MALHOTRA
(1993) gemittelt werden. Dabei werden die gemittelten optischen Eigenschaften, z.B.
der Extinktionsquerschnitt Cey, nach folgender Formel berechnet:

Cext = %Cext(go + ;Cext(gj_) (22)
Die Grofien Cexi(g)) und Cexi (€1 ) bezeichnen die Extinktionsquerschnitte von parallel
und senkrecht ausgerichtetem Graphit. In dieser Arbeit wird eine Mischung aus 62,5 %
Astrosilikat und 37,5 % Graphit benutzt. Die optischen Eigenschaften wurden aus
Tabellenwerten des Brechungsindex in DRAINE & LEE (1984), LAOR & DRAINE (1993)
und WEINGARTNER & DRAINE (2001) mithilfe des in WOLF & VOSHCHINNIKOV
(2004) beschriebenen Programms miex berechnet.

Die anfiangliche Groflenverteilung entspricht der des Staubes im ISM, mit einem
minimalen Staubkornradius von 5nm und einem maximalen Staubkornradius von
250 nm. Die Anzahldichte folgt einem Potenzgesetz, mit n(a) ~ a=>°. Dabei ist a
der Staubkornradius. Diese Staubkorngrofienverteilung wurde von MATHIS, RUMPL
& NORDSIECK (1977) veroffentlicht und ist daher als MRN-Staub bekannt. Die Mas-
sendichte dieses Staubes betrigt 2,5 g/cm?. Die Grofienverteilung éndert sich durch
verschiedene Prozesse, insbesondere dem Staubkornwachstum sowie dem Absinken
der grofien Staubkorner zur Mittelebene (WILLIAMS & CIEZA 2011). Das Staubkorn-
wachstum wurde in den beiden in dieser Arbeit prasentierten Studien (Abs. 4 und
Abs. 5) berticksichtigt, das Absinken der grofien Staubkorner zur Mittelebene nur in
der ersten (Abs.4).

Fiir die numerische Modellierung protoplanetarer Scheiben wird normalerweise
eine gemittelte Staubkorngréfie mit ebenso gemittelten optischen Eigenschaften ver-
wendet. Diese Mittelung wird in Abs. 2.2.1 genauer beschrieben. Dies vereinfacht die
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numerische Modellierung, kann aber zu Ungenauigkeiten vor allem in der Temperatur-
struktur und den davon abgeleiteten Grofien fithren. Wie grof§ diese Ungenauigkeiten
sind, wurde als erstes von WOLF (2003a) untersucht. WOLF (2003a) hat herausge-
funden, dass die Temperaturunterschiede zwischen Staubkoérnern mit verschiedenen
Radien am Innenrand einer Staubkugel Werte von > 100 K erreichen kénnen und
z.B. in chemischen Reaktions-Netzwerken berticksichtigt werden miissen. Gleichzeitig
wurde aber auch herausgefunden, dass die Differenz in den SEDs zwischen einer
realistischeren Behandlung der Staubkorngroflenverteilung und gemittelten Staub-
kornparametern unter 10 % liegt, falls mindestens 2° — 2 Staubkornradien benutzt
werden. Seit dieser Studie hat sich jedoch die Qualitiat der Beobachtungen erhoht.
Gleichzeitig ist die Leistung der Computer gestiegen. Deshalb wurden die Auswir-
kungen einer realistischeren Behandlung der Staubkorngréfienverteilung im Artikel
HEESE u.a. (2017) erneut untersucht. Die Ergebnisse sind in Abs. 4 beschrieben.

Untersuchung des Staubes im ISM

Die oben beschriebene Eigenschaften des Staubes im ISM wurden von einer Vielzahl
von Beobachtungen, welche z.B. in DRAINE (2004) beschrieben sind, abgeleitet. Die
wichtigsten werden im Folgenden beschrieben:

Interstellare Extinktion: Der im ISM enthaltene Staub schwécht die Strahlung
entfernter Sterne. Diese Schwichung steigt in Richtung kiirzerer Wellenldngen, selbst
fir die kiirzesten Wellenldngen, bei der sie gemessen werden kann. Dies zeigt, dass
ein grofler Teil der Staubkérner kleine Radien (< 0,015 pm) haben muss.

Streuung: Das Licht der Sterne kann vom Staub nicht nur absorbiert, sondern auch
gestreut werden. Dies ist vor allem dann bedeutend, wenn eine interstellare Gas-
und Staubwolke sich in der Néahe heller Sterne befindet und das Licht der Sterne
reflektiert. Wenn man die Intensitdt des gestreuten Lichts mit der Intensitit des
auf die Wolke einfallenden Lichts vergleicht, kann man die Albedo des Staubes, das
Verhéltnis von reflektierter zu einfallender Strahlung, sowie die Winkelverteilung der
Streuung bestimmen. Die Ergebnisse zeigen, dass die Streuung bei A\ &~ 0,6 pm von
Staubkornern mit Radien a ~ 0,1 pm dominiert wird.

Polarisation: Das Sternenlicht, welches sich durch das ISM bewegt, wird polarisiert
(fir eine genauere Beschreibung der Polarisation siehe Abs.2.3). Der Verlauf der
Polarisation deutet darauf hin, dass die Staubkérner mit Radien a ~ 0,1 pm nicht-
sphérisch und ausgerichtet sind, wahrend die Staubkérner mit a < 0,05 pm entweder
kugelformig oder nur schwach ausgerichtet sind.

Spektroskopie: Um Informationen tiber die chemische Zusammensetzung des Staubs
zu bekommen, kann man in der Kurve der Extinktion nach den entsprechenden Ab-
sorptionslinien suchen. Zwei der wichtigsten sind die Absorptionsbanden bei 2175 A,
welche wahrscheinlich von Kohlenstoff hervorgerufen werden, sowie die Silikatbande
nahe 10 pm.

Infrarot-Emission: Die absorbierte Energie wird bei langeren Wellenléngen, vor
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allem Infarot und Ferninfarot, wieder abgestrahlt. Daher kénnen Beobachtungen bei
entsprechenden Wellenlangen Informationen tiber die Staubverteilung geben.

Die oben angegebenen Daten stammen alle aus DRAINE (2004).

Untersuchung des Staubes in der Scheibe

Die Staubphase in protoplanetaren Scheiben ist aufgrund des weiten Bereichs der
Staubdichte, rdumliche Ausdehnung der zu beobachtenden Strukturen und Tem-
peraturen schwieriger zu beobachten als im ISM. Trotzdem gibt es eine Reihe von
Moglichkeiten, Informationen tiber die Groflenverteilung, raumliche Verteilung sowie
die chemische Zusammensetzung des Staubes zu gewinnen:

SED: Schon mit unaufgelosten Messungen des Flusses bei verschiedenen Wellen-
langen kann man Informationen iiber die Staubphase gewinnen (siehe z.B. GRAFE
u.a. 2013).

Multiwellenlingen-Beobachtungen: Verschiedene Bereiche der Scheibe konnen bei
verschiedenen Wellenldngen beobachtet werden. Mit Beobachtungen bei langen Wel-
lenlédngen (Ferninfrarot und Millimeter-Wellen) kann man die dufleren ~ 10 au bis
einige 100 au untersuchen, wiahrend man mit Beobachtungen im mid-IR Bereiche
der Scheibe mit mittleren radialen Entferungen (einige au) beobachten kann. Mit
Beobachtungen im Nahinfrarot kann man den Bereich innerhalb einer au untersu-
chen, wihrend man mit Beobachtungen im Optischen und Ultravioletten die Bereiche
nahe des Sterns (~ 0,01 au bis ~ 0,1 au) untersuchen kann (DULLEMOND & MON-
NIER 2010). Einen Uberblick iiber die einzelnen Bereiche der Scheibe und die zur
Beobachtung genutzen Techniken bietet Abb. 2.2.

Polarisation: Mithilfe der Polarisation, erzeugt durch dichroitische Emission und
Absorption, kann das Magnetfeld innerhalb der Scheibe (LAZARIAN 2007) sowie die
Temperaturstruktur (LIN u. a. 2020) bestimmt werden. Kombiniert mit komplementé-
ren Methoden der Temperaturmessung kann damit die Opazitat und somit die Masse
des Staubes bestimmt werden. Streupolarisation hingegen kann Informationen tiber
die Groflenverteilung (KATAOKA u.a. 2015) sowie die chemische Zusammensetzung
des Staubes (YANG & L1 2019) liefern. Dazu miissen allerdings zwei Bedingungen
erfiillt sein: Erstens muss es moglich sein, Streupolarisation von Polarisation durch
dichroitische Emission und Absorption von ausgerichteten, nichtsphérischen Staub-
kornern, genauer beschrieben in Abs. 2.3.2, zu unterscheiden. Zweitens muss der
Einfluss von Scheiben- und Staubparametern auf die gemessene Streupolarisation
bekannt sein. Um beides zu erreichen, wird in der zweiten Studie dieser Arbeit, s.
Abs. 5, die Streupolarisation im mid-IR charakterisiert.

Strahlungstransportsimulationen: Um aus den Beobachtungen ein Modell der Schei-
be zu erhalten, kann man die Beobachtungen mit Strahlungstransport-Simulationen
fitten, wie z.B. in GRAFE u.a. (2013). Die Grundlagen des Strahlungstransports
werden in Abs. 2.2 beschrieben.
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Abbildung 2.2: Piktogramm der Struktur einer protoplanetaren Scheibe. Oberhalb
der Scheibe sind die Techniken gezeigt, die den jeweiligen Bereich der Scheibe auflésen
koénnen, unterhalb die Emissionen, die von den einzelnen Bereichen der Scheibe produ-
ziert werden. Bild aus DULLEMOND & MONNIER (2010). Verwendung mit freundlicher
Genehmigung von Annual Review of Astronomy and Astrophysics.

2.1.5 a-Scheibe

Zur Simulation des Strahlungstransports in protoplanetaren Scheiben wird ein Modell
fiir die Dichteverteilung in der Scheibe bendtigt. Fiir die Dichteverteilung senkrecht
zur Mittelebene kann man das hydrostatische Gleichgewicht benutzen. Da jedoch
damit die senkrechte Dichteverteilung von der Temperatur (und diese wieder von der
Dichteverteilung) abhéngt, benétigt man mehrere Iterationen, damit die Dichtevertei-
lung konvergiert. Um dies zu vermeiden, kann eine parametrisierte Dichteverteilung
verwendet werden, welche im Folgenden beschrieben wird.

Die Dichteverteilung einer protoplanetaren Scheibe wird sowohl durch die Gravitati-
on als auch durch hydrodynamische Kréifte bestimmt. Letztere werden in erster Linie
durch die Viskositat und den Gasdruck verursacht. Die Viskositéit sorgt dabei fiir
einen Drehimpulstransport nach aufien und damit einen Massentransport nach innen.
Dieser Prozess findet auch in den Akkretionsscheiben schwarzer Locher (SHAKURA
& SUNYAEV 1973) statt. Die Autoren dieses Papers parametrisieren die turbulente
Viskositat v zu:

v =acsH. (2.3)
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Dabei ist a ein dimensionsloser Parameter, der die Effizienz angibt, mit der die Tur-
bulenz den Drehimpulstransport erzeugt. Weiterhin ist cg die Schallgeschwindigkeit
und H die Hohe der Scheibe. Dieses Modell wird auch als a-Modell oder a-Scheibe
bezeichnet. Aus diesem Akkretionsmodell kann ein Modell der Dichteverteilung einer
protoplanetaren Scheibe abgeleitet werden (SHAKURA & SUNYAEV 1973):

roo\ o 1 22 r \B
N oo (L - — gy . (24
plr2) (100 au> exp ( 2 h(T)Q) » mit h(r) = hioo (100 au) (24)

Hierbei sind r und z die tiblichen Zylinderkoordinaten, «, ist ein Parameter, der die
radiale Dichteverteilung der Scheibe bestimmt, und 5 bestimmt das Flaring, also die
Aufweitung, der Scheibe. Die Grofle higg ist die Skalenhohe der Scheibe bei einem
radialen Anstand » = 100 au vom Stern. Eine Integration der Dichteverteilung tiber
die Hohe (z-Achse) ergibt die Flichendichte X ~ r#=% . Diese einfache Dichtever-
teilung wurde in vielen Studien von protoplanetaren Scheiben (WOLF, PADGETT
& STAPELFELDT 2003; MADLENER u. a. 2012; GRAFE u.a. 2013) sowie in vielen
Polarisationsstudien (SAUTER u. a. 2009; GRAFE u. a. 2013; KIRCHSCHLAGER, WOLF
& MADLENER 2016; BERTRANG & WOLF 2017) erfolgreich verwendet. Auch in
dieser Dissertation wird diese einfache Dichteverteilung benutzt.

2.1.6 Entwicklung protoplanetarer Scheiben

Scheiben entwickeln sich durch eine Vielzahl an physikalischen Prozessen, u.a. viskose
Akkretion, Photoevaporation!, Wachstum und Koagulation der Staubkorner sowie
dynamische Interaktion mit Begleitsternen und entstehenden Planeten. Im Folgenden
wird die typische Evolution einer protoplanetaren Scheibe nach WILLIAMS & CIEZA
(2011) beschrieben.

In frithen Phasen verliert die Scheibe Masse durch Akkretion auf den Stern sowie
Photoevaporation der dufleren Scheibe (GORTI, DULLEMOND & HOLLENBACH 2009).
Dies wird in Abb. 2.3, a gezeigt. Zur gleichen Zeit wachsen die Staubkorner und
sinken in Richtung Mittelebene (Abb. 2.3, b), wo sie zu Planetesimalen und dariiber
hinaus weiterwachsen kénnen. Das macht die SED im mittleren und fernen Infrarot
steiler, da ein kleinerer Teil der Strahlung vom Staub absorbiert wird (DULLEMOND
& DOMINIK 2005).

Wenn sowohl die Scheibenmasse als auch die Akkretionsrate sinken, konnen Pho-
tonen vom Stern in die innere Scheibe eindringen, wodurch die Photoevaporation
starker wird (Abb. 2.3, c¢). Fallt die Akkretionsrate auf die Rate der Photoevapo-
ration, kann die duflere Scheibe die innere nicht mehr auffiillen und ein Loch im

1 Photoevaporation ist ein Prozess, in welchem hochenergetische Photonen (UV oder Rontgen)
des zentralen Sterns oder in der Néhe befindlicher Sterne die Scheibenoberfliche heizen und
damit einen Massenverlust der d&ufleren Scheibenregionen verursachen.
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Inneren entsteht (ALEXANDER, CLARKE & PRINGLE 2006). Dieses Loch kann Radien
von 50au erreichen (WILLIAMS & CIEzZA 2011). Diese Scheiben werden auch als
Ubergangsscheiben bezeichnet.

Wenn das Gas durch Photoevaporation verschwindet, wird die Dynamik des
Staubes durch die Strahlung bestimmt: Die kleinen Staubkorner (¢ < 1pm) werden
durch den Strahlungsdruck aus der Scheibe entfernt (WiLLIAMS & CiEzA 2011). Die
etwas grofleren Staubkorner bewegen sich durch den Poynting-Robertson-Effekt auf
den Stern, wihrend die groBen zerstért werden, wenn sie den Sublimationsradius?
erreichen. Der Rest, grofle Staubkoérner, Planetesimale und Planeten, bildet den
Anfang einer Triimmerscheibe? (Debris disk, Abb. 2.3, d).

Manchmal werden protoplanetare Scheiben, Ubergangsscheiben und Triimmerschei-
ben ganz allgemein unter dem Begriff ,zirkumstellare Scheiben® zusammengefasst.
In dieser Dissertation wird das in der ersten Studie (Abs.4) gemacht, da die dortigen
Ergebnisse auch auf Ubergangsscheiben und Triimmerscheiben zutreffen und zudem
im optisch diinne Fall eine Scheibe mit einer Staubmasse verwendet wird, die unter-
halb des Massenbereichs protoplanetarer Scheiben (zwischen 1076 My und 1073 M,
ANDREWS & WILLIAMS 2005) liegt.

1 Der Sublimationsradius ist der Radius, innerhalb dessen die Staubtemperatur so hoch ist, dass
die Staubkorner sublimieren.

2 Triimmerscheiben sind optisch diinne, gas-arme Scheiben, die meist durch die Kollision von
Planetesimalen erzeugt werden.
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Abbildung 2.3: Die Evolution einer typischen protoplanetaren Scheibe. Die Verteilung
des Gases ist blau und der Staub in rot gekennzeichnet. Aus WiLLIAMS & CIEZA
(2011). Verwendung mit freundlicher Genehmigung von Annual Review of Astronomy
and Astrophysics.

2.2 Strahlungstransport

Simulationen des Strahlungstransports erlauben es, Informationen iiber protopla-
netare Scheiben zu gewinnen. Dies umfasst u.a. die Temperaturstruktur sowie die
Strahlung der Scheibe (thermische Reemissionsstrahlung und Streustrahlung) bei
einer bestimmten Wellenlange, aus einem bestimmten Blickwinkel und in einer
bestimmten Entferung. Diese Informationen kénnen u.a. genutzt werden, um Beob-
achtungen von protoplanetaren Scheiben zu fitten (GRAFE u.a. 2013). Weiterhin
kann man verschiedene Effekte, z.B. die Spuren, die Planeten in der Scheibe hin-
terlassen (OBER u.a. 2015) simulieren und herausfinden, ob und unter welchen
Bedingungen sie mit Teleskopen beobachtbar sind.

Das Strahlungsfeld eines astrophysikalischen Objektes wird durch seine spezifische
Intensitat I(#,7,\) beschrieben (STEINACKER, BAES & GORDON 2013). Hierbei ist
Z der Ort des Beobachters, 7 ein Einheitsvektor, der die Blickrichtung angibt, und A
die Wellenlédnge. Die spezifische Intensitét ist die Strahlungsenergie, die pro Zeit in
einem bestimmten Raumwinkel und in einer bestimmten Wellenldnge durch ein zu 7
senkrechtes Flachenelement transportiert wird. Aufgabe des Strahlungstransports
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ist es, die Veranderung der spezifischen Intensitiat durch Interaktionen mit Materie
zu beschreiben. Die dafiir zu losende Gleichung lautet in der allgemeinen Form
(CHANDRASEKHAR 1960; RYBICKI & LIGHTMAN 1979):

i VI(EAN) = —k(@Np(@)(Z,7N) + §(T7,)). (2.5)

Die linke Seite der Gleichung reprisentiert die Anderung der spezifischen Intensitét
iiber eine infinitesimal kleine Distanz am Ort 7 in Richtung 7. Der erste Term auf der
rechten Seite reprasentiert die Extinktion, mit dem Extinktionskoeffizienten x(Z,\)
und der Dichte p(&). Der zweite Term reprasentiert den Quellterm, also die an der
Stelle & in Richtung 77 freigesetzte Strahlung.

Berticksichtigt man nur die Emission des Sterns und die Absorption durch den
Staub, kann man die Strahlungstransportgleichung folgendermaflen schreiben (STEIN-
ACKER, BAES & GORDON 2013):

AN = —kans(@N (@) (F,AN) + J(T7N). (2.6)

Hierbei ist kaps der Absorptionskoeffizient, s die Entfernung auf dem durch # und 7 de-
finierten Weg und j.(#,7,\) die Emission. Gl. 2.6 lasst sich durch einfache Integration
l6sen, ist aber nur giltig, wenn Streuung sowie die thermische Reemissionsstrah-
lung des Staubes vernachlassigt werden konnen, also bei geringer optischer Tiefe 7
(normalerweise bei 7 < 0,1). Wenn Streuung und thermische Reemissionsstrahlung
beriicksichtigt werden, sieht die Strahlungstransportgleichung folgendermaflen aus
(STEINACKER, BAES & GORDON 2013):

—(Z,) = —Kext (TN p(Z) L (Z,71,N) + 7. (Z,7,0) + Js(Z,N) (2.7)

Haral EN(@) [ BT TNIE T V)AL (2.8)
4

Hierbei ist js(#,A\) die thermische Reemissionsstrahlung des Staubes, Keyx = Kaps +
Kstrew der Extinktionskoeffizient und @(7,7',7,\) die Wahrscheinlichkeit, dass ein
Photon der Wellenlédnge A, welches sich in Richtung 77’ bewegt, in Richtung 77 gestreut
wird. Diese Gleichung ist zu komplex, um sie durch direkte Integration losen zu
konnen. Die meistens genutzte Methode zur numerischen Losung ist der Monte-Carlo
Strahlungstransport, Abkirzung MCRT (Monte-Carlo Radiative Transfer).

2.2.1 Monte-Carlo Strahlungstransport

Beim MCRT wird die Strahlungstransportgleichung nicht direkt gelost, sondern
stattdessen der Strahlungstransport simuliert. Dazu wird das Strahlungsfeld als
Fluss einer grofien, aber endlichen Zahl von Photonenpaketen (meistens einfach
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Photonen genannt) approximiert. Diese bewegen sich auf zufélligen Wegen durch die
Staubverteilung. Um diese zu simulieren, wird meistens ein Gitter benutzt, mit einer
konstanten Dichte innerhalb einer Gitterzelle.

Beim MCRT wird ein Photon zuerst in eine zuféillige Richtung ausgesandt. Danach
wird zufallig die optische Tiefe bestimmt, die das Photon bis zu einer Interaktion
durchquert. Am Interaktionspunkt angekommen, wird anhand der Albedo A be-
stimmt, ob das Photon absorbiert oder gestreut wird. Wird das Photon absorbiert,
ist sein Lebenszyklus zu Ende. Falls die thermische Reemissionsstrahlung des Stau-
bes berechnet werden soll, wird die Energie des Photons in der Zelle, in welcher
die Absorption stattfindet, gespeichert. Ist die Interaktion dagegen eine Streuung,
wird eine neue Bewegungsrichtung und eine neue zu durchquerende optische Tiefe
bestimmt und der Transport des Photons durch den Modellraum fortgesetzt, bis
dieses Photon entweder absorbiert wird oder den Modellraum verlésst.

Dann wird der gesamte Prozess wiederholt, bis das letzte Photon den Modellraum
verlassen hat. Falls die thermische Reemissionsstrahlung des Staubes berticksichtigt
wird, wird nach der Beendigung des Strahlungstransports bei allen Wellenlangen die
absorbierte Energie benutzt, um die mittlere Intensitat J(#, A) des Strahlungsfeldes
und danach den Quellterm des Staubes js(#, A) zu berechnen. Im simplen MCRT
wird dazu zuerst der Strahlungstransport fiir den Stern durchgefithrt, dann fiir
die thermische Reemissionsstrahlung des Staubes. Da diese Reemissionsstrahlung
aber das Strahlungsfeld andert, sind mehrere Iterationen notig, um Konvergenz zu
erreichen.

Normalerweise wird mithilfe von MCRT das Aussehen eines Modells aus einer
bestimmten Blickrichtung bestimmt. Diese Bilder werden berechnet, indem die
Position jedes Photons, welches das System in Richtung des Beobachters verlésst, auf
die Detektorebene projiziert wird. Viele Photonen verlassen jedoch den Modellraum in
andere Richtungen und werden daher nicht gezéhlt. Besondere Vorsicht ist notwendig
fiir die Bilder, aus denen die Polarisation (s. Abs. 2.3) der Streustrahlung berechnet
wird, da die Polarisationsvektoren der Photonen in die Detektorebene rotiert werden
miissen.

Gewichteter MCRT

Das im letzten Abschnitt beschriebene Schema ist relativ simpel, hat aber einige
Schwéchen, welche die Effizienz verringern. Daher wird das Schema erweitert, um
die Effizienz zu erh6hen. Eine hohe Effizienz bedeutet, dass man ein gutes Ergebnis
(geringes Rauschen) schon mit einer geringeren Photonenzahl als beim simplen
Strahlungstransport bekommt. Der Effekt dieser Erweiterungen wird in Abb. 2.4
illustriert.

Im Folgenden werden alle Erweiterungen, die in den fiir diese Arbeit benutzten
Strahlungstransportprogrammen (siehe Abs. 3) benutzt werden, beschrieben:
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Abbildung 2.4: Illustration des Unterschieds zwischen dem einfachen (a) MCRT
und dem gewichteten (b) MCRT. Beim einfachen MCRT erzeugen fiinf Photonen
zwei Absorptionsevents und ein Photon, welches zum Beobachter gestreut wird. Beim
gewichteten MCRT erzeugen die gleichen fiinf Photonen 28 Absorptionsevents und
fiinf zum Beobachter gestreute Photonen. Aus STEINACKER, BAES & GORDON (2013).
Verwendung mit freundlicher Genehmigung von Annual Review of Astronomy and
Astrophysics.
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o Absorptions-Streuungs-Aufteilung: Im einfachen MCRT kann ein Photon ent-
weder gestreut oder absorbiert werden. Die Absorptions-Streuungs-Aufteilung
ermoglicht dem Photon, beides zu tun, indem es in zwei Teile aufgeteilt wird:
Ein Teil, gewichtet mit 1 — A, wird absorbiert, der andere Teil, gewichtet mit
A, wird gestreut.

e FErzwungene Streuung: Bei geringer optischer Tiefe kann es passieren, dass
Photonen den Modellraum verlassen, ohne zu streuen. Deshalb wird bei dieser
Methode eine Streuung erzwungen (CASHWELL & EVERETT 1959).

e Peel-off: Im einfachen MCRT werden nur die Photonen fiir die Streubilder
verwendet, die den Modellraum verlassen, und auch nur dann, wenn sie sich
in Richtung des Beobachters bewegen. Bei Verwendung von Peel-off (YUSEF-
ZADEH, MORRIS & WHITE 1984) wird dagegen bei jeder Interaktion ein Photon
in Richtung des Beobachters ausgesandt, gewichtet mit der Wahrscheinlichkeit
einer Streuung in Richtung des Beobachters sowie der optischen Tiefe zwischen
dem Streuzentrum und dem Beobachter.

o Kontinuierliche Absorption: Nach dem simplen MCRT kann Energie nur am
Ort einer Interaktion absorbiert werden. Mit der Methode der kontinuierlichen
Absorption (Lucy 1999) wird Energie auf dem gesamten Weg absorbiert, den
das Photon zuriicklegt.

o Sofortige Reemission: Um die Reemissionsstrahlung des Staubes zu berechnen,
wird traditionell der MCRT bei jeder einzelnen Wellenldnge durchgefiihrt
und die absorbierte Energie in der Staubverteilung gespeichert. In einem
zweiten Schritt wird die Staubemission berechnet. Da die Staubemission aber
das Strahlungsfeld dndert, benotigt man mehrere Iterationen bis zur Selbst-
Konsistenz. Bei der Methode der sofortigen Reemission (BJORKMAN & WOOD
2001) wird ein Staubphoton sofort nach einer Absorption emittiert, sodass man
keine zusatzlichen Iterationen mehr braucht. Die Wellenlénge des reemittierten
Photons wird dabei angepasst, sodass das thermische Gleichgewicht erhalten

bleibt.

Staubgemische

Bisher wurde nur eine Staubkorngréfle betrachtet. Der Staub in protoplanetaren
Scheiben besteht jedoch aus einem Gemisch von Staubkérnern mit verschiedenen
Radien und damit auch verschiedenen optischen Eigenschaften. Beim Strahlungstrans-
port wird dies meistens dadurch gehandhabt, dass man die optischen Eigenschaften
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folgendermafien gewichtet mittelt (MARTIN 1978; Sorc 1980):

D Gmax

(Coxt) =) / w;(a)Coxy, (a)da, (2.9)
j=1 Amin
"D Gmax

(Can) =3 / (@) Covs, (a)da, (2.10)
j:1 QAmin
"D QAmax

(Coa) =) / w;(a)Cica, (a)da, (2.11)
j=1 Amin

=3 [ w e a)da 212)

Hierbei ist w;(a) das Gewicht der j-ten Komponente, np die Anzahl der Staubkom-
ponenten, apyi, und an.y ist der minimale und maximale Staubkornradius und Chpg
und Cgy sind die Absorptions- und Extinktionsquerschnitte. Weiterhin ist M die
Miiller-Matrix, welche die Anderung des Stokes-Vektors (s. Abs.2.3.1) eines Photons
durch Interaktion mit Materie beschreibt. Das Gewicht jeder Komponente wird
aus seiner Haufigkeit hinsichtlich seiner Staubkorndichte und der Verteilung der
Staubkornradien des jeweiligen Materials bestimmt (WOLF 2003a):

"D Amax
Z/ wj(a)da = 1. (2.13)
j:1 QAmin

2.2.2 Raytracing

Raytracing, auf Deutsch Strahlverfolgung, bedeutet, dass die Strahlungstransport-
gleichung entlang geeignet gewahlter Strahlen durch den Modellraum gelést wird
(STEINACKER, BAES & GORDON 2013). Dabei wird angenommen, dass in einer
Gitterzelle die Dichte py, der Massenextinktionskoeffizient kg und die Quellenfunktion
Jo konstant sind. Damit ergibt sich (STEINACKER, BAES & GORDON 2013):

jo()\)AS
7'0(/\)

Dabei ist 79 = Ko(A)poAs. Obige Gleichung wird benutzt, um die Verdnderung der
Intensitét des Strahls in jeder durchquerten Zelle zu berechnen.

I(s 4 As,\) = I(s,\)e ™M 4 (1 —e ™) (2.14)

In den in dieser Dissertation benutzten Programmen wird die Platzierung der
Strahlen durch den Detektor vorgegeben. Es wird begonnen mit einem (Mol3D) oder
4 (POLARIS) Strahlen pro Pixel. Bei Bedarf werden diese Strahlen aufgeteilt, um die
Auflésung zu verbessern. Zum Schluss werden die Intensitaten der einzelnen Strahlen
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im jeweiligen Pixel zusammengefiihrt und gemittelt.

Der hauptséachliche Vorteil von Raytracing gegeniiber dem MCRT ist, dass der
Raytracer kein Rauschen erzeugt, wihrend dies beim MCRT der Fall ist. Es ist jedoch
schwierig, Streustrahlung zu beriicksichtigen (PINTE u. a. 2009). Daher wird Raytra-
cing haufig nur verwendet, um die ungestreute thermische Reemissionsstrahlung des
Staubes bei bekannter Staubtemperatur zu berechnen.

Es ist allerdings moglich, beim Raytracing die Streustrahlung zu berticksichtigen,
indem vorher das Strahlungsfeld mithilfe eines kurzen MCRT Durchlaufs berechnet
wird. Bei der Berechnung eines Bildes der thermischen Reemissionsstrahlung spart
Raytracing mit einer vorgeschalteten Berechnung des Strahlungsfeldes haufig Zeit
gegeniiber einer Berechnung des Bildes mithilfe von MCRT alleine. Diese Methode
hat jedoch auch Nachteile. In der aktuell in POLARIS genutzten Implementierung
beispielsweise wird bei der Berechnung des Strahlungsfeldes Mehrfachstreuung ver-
nachléssigt. Daher wurde diese Methode in den in dieser Dissertation beschriebenen
Studien nicht verwendet.

2.3 Polarisation

Die Polarisation elektromagnetischer Wellen, zu denen auch das Licht gehort, ist
die Schwingungsrichtung des elektrischen Feldes. Bei unpolarisiertem Licht sind die
Vektoren der einzelnen Wellenziige, aus denen sich das Licht zusammensetzt, zufallig
ausgerichtet, wihrend sie bei polarisiertem Licht eine Vorzugsrichtung haben. Bei
linearer Polarisation bleibt diese Richtung konstant, wihrend sie bei zirkularer Pola-
risation mit gleichbleibender Geschwindigkeit rotiert. Wenn sich dabei zusatzlich der
Betrag des elektrischen Feldvektors andert, spricht man von elliptischer Polarisation.
Zirkulare Polarisation kann auf drei Arten entstehen:

1. Mehrfachstreuung: Sind die Staubkorner kugelformig bzw. zufallig ausgerichtet,
kann zirkulare Polarisation nur durch Mehrfachstreuung entstehen. Da nach
jeder Interaktion Strahlung die Scheibe verlédsst oder absorbiert wird, ist mehr-
fach gestreute Strahlung schwécher als einfach gestreute. Fiir eine genauere
Beschreibung der Streupolarisation siehe Abs. 2.3.3.

2. Veranderung der Ausrichtung der Staubkorner entlang der Sichtlinie (LAZARI-
AN 2007): Wenn Strahlung, die durch ausgerichtete nichtsphérische Staubkérner
polarisiert wurde, eine zweite Staubwolke mit in einer anderen Richtung aus-
gerichteten Staubkornern passiert, wird das Licht zirkular polarisiert. Auch
hier ist die zirkulare Polarisation schwécher als die lineare (LAZARIAN 2007).
Die Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption nichtsphérischer
Staubkorner wird in Abs. 2.3.2 genauer beschrieben.

3. Dichroitische Streuung: Wenn Licht von ausgerichteten, nichtspharischen Staub-
kornern gestreut wird, wird es zirkular polarisiert (DOLGINOV & MYTROPHA-
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NOoVv 1978). Fiur hauptséchlich aus Silikat bestehende Staubkorner ist jedoch
auch dieser Effekt vernachlassigbar.

Da aus den oben genannten Griinden die zirkulare Polarisation schwacher ist als die
lineare, wird sie im Folgenden vernachléssigt.

2.3.1 Stokes-Formalismus

Zur Beschreibung der Polarisation sind beim Strahlungstransport sowie fiir astrono-
mische Messungen der Polarisation die Stokes-Parameter, zuerst von STOKES (1851)
beschrieben, geeignet. Dabei beschreibt I die Intensitét des Lichts, @) den horizontal /-
vertikal polarisierten Anteil, U den diagonal polarisierten Anteil, und V' den zirkular
polarisierten Anteil (BRAUER 2017). Eine prinzipielle Messanordnung zur Messung
dieser Stokes-Parameter ist in Abb. 2.5 gezeigt. Damit ist der lineare Polarisationsgrad
P = +/Q?+ U?/I und der zirkulare Polarisationsgrad P, = V/I (FISCHER 1993).
Fir die Richtung der linearen Polarisation ergibt sich tan(2vy) = U/Q) (FISCHER
1993). Unter Berticksichtigung der Polarisation wird Gl. 2.8 zu (STEINACKER, BAES
& GORDON 2013):

5K . R .
L EAN) = —ea(ENP(T)S(TAN) + (T 7N) + Ju(FN) (2.15)
F e @N)p(E) [ M (772N S (27 N)dS. (2.16)
47

Hierbei ist M die Miiller-Matrix, welche die Anderung des Stokes-Vektors S =
(I,Q,U, V)T bei einer Streuung beschreibt. Beschrinkt man sich auf kugelférmige

Quelle Polarisationsfilter Detektor
y
X
VA
Loe Lgge Lyse L1350 Ir I,
[=Igo+Igge U=I450-I1350 V=Ig-Ij,
Q=lpe-Igp

Abbildung 2.5: Prinzipielle Messanordnung zur Bestimmung der Stokes-Parameter,
nach FISCHER (1993). Verwendung mit freundlicher Genehmigung von Olaf Fischer.
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Staubteilchen, hat die Miiller-Matrix folgende Form (FISCHER 1993):

S11(0) S12(0) 0 0

S12(0) S11(O) 0 0
0 0 Su(0) S5(60) (2.17)
0 0 —S534(0) S33(O)

Da in den fiir diese Arbeit verwendeten Simulationen nur kugelférmige Staubteilchen
beriicksichtigt wurden, reicht diese vereinfachte Miller-Matrix.

2.3.2 Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption

Ausgerichtete, lidngliche Staubkorner haben verschiedene Extinktionskoeffizienten
parallel und senkrecht zur Richtung der langeren Achse. Dadurch wird unpolarisierte
Strahlung polarisiert, wenn sie sich durch eine Wolke mit ausgerichteten Staubkornern
bewegt. Wenn 7, die optische Tiefe senkrecht zur lingeren Achse und 7 die optische
Tiefe parallel zur lingeren Achse ist, ergibt sich fiir die Polarisation durch dichroitische
Absorption (LAZARIAN 2007):

e Tl —e L T TL

P - —m—_—-—- ~~
abs T =T f ey 2

(2.18)

Ausgerichtete Staubkorner kénnen nicht nur unpolarisierte Strahlung polarisieren,
die sich durch eine Staubwolke bewegt, sondern sie emittieren auch polarisierte
Strahlung. Fir die Polarisation durch dichroitische Emission gilt (LAZARIAN 2007):

(I—e)—(1—eT™) 7—71
(I—e )+ (1—e) - T+ T

P = (2.19)

Eine anschauliche Darstellung der Polarisation durch dichroitische Emission und
Absorption wird in Abb. 2.6 gezeigt. Wenn man GI. 2.18 und GI. 2.19 kombiniert,
bekommt man (LAZARIAN 2007):

Pon = —Pas /7. (2.20)

Hierbei ist 7 = (74 7.)/2 und das Minuszeichen kommt daher, dass die Polarisation
durch dichroitische Absorption senkrecht zu der durch dichroitische Emission ist. Die
Abhéngigkeit von der optischen Tiefe bedeutet, dass bei geringen optischen Tiefen
dichroitische Emission dominiert, bei hohen dichroitische Absorption. Dazwischen
ist jedoch ein Bereich, wo ein Anstieg der optischen Tiefe den Polarisationsgrad
verringert. Dies ist eine mogliche Erklarung fiir den beobachteten Riickgang der
Polarisation im Zentrum von Bok-Globulen (BRAUER, WOLF & REISSL 2016).

Es gibt verschiedene Mechanismen fiir die Ausrichtung der Staubteilchen, von denen
der dominante die Ausrichtung durch strahlungsinduzierte Drehmomente (Radiative
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Abbildung 2.6: (a) Polarisation durch dichroitische Absorption. Die Polarisations-
richtung ist senkrecht zur langeren Achse der Staubteilchen. (b) Polarisation durch
dichroitische Emission. Die Polarisationsrichtung ist parallel zur ldngeren Achse der
Staubteilchen. Aus LAZARIAN (2007). Verwendung mit freundlicher Genehmigung von
Elsevier.

Alignment Torque, RAT) ist (ANDERSSON, LAZARIAN & VAILLANCOURT 2015).
RAT wurde zuerst von DOLGINOV & MYTROPHANOV (1976) beschrieben. In einem
anisotropen Strahlungsfeld, z.B. von einem zentralen Stern, werden Staubkorner in
Drehung versetzt. Ist zusatzlich ein Magnetfeld vorhanden, richten sich die Teilchen
mit der langen Seite senkrecht zum Magnetfeld aus (LAZARIAN 2007). Deshalb
kann man durch eine Messung der Polarisation Informationen tiber das Magnetfeld
gewinnen.

Wenn die Scheibe optisch dick ist, wird die Polarisation weiterhin durch Tem-
peraturgradienten beeinflusst. Dadurch kann die Temperaturstruktur der Scheibe
bestimmt werden. Kombiniert mit komplementédren Methoden der Temperaturmes-
sung, z.B. durch Molekiillinien, kann diese Methode genutzt werden, um die Opazitat
und damit die Masse des Staubes zu bestimmen (LIN u.a. 2020).

2.3.3 Polarisation durch Streuung

Licht kann nicht nur durch dichroitische Emission und Absorption, sondern auch
durch Streuung polarisiert werden. Dieses Licht kann entweder die Strahlung des
zentralen Sterns oder die thermische Reemissionsstrahlung des Staubes sein. In
letzterem Fall wird der Mechanismus als ,,Selbststreuung® (KATAOKA u.a. 2015)
bezeichnet. Damit Polarisation durch Streuung einen signifikanten Einfluss hat,
miissen zwei Voraussetzungen erfiillt sein (KATAOKA u.a. 2015):

1. Die Staubkorngréfle muss im ,richtigen Bereich“ liegen. Am meisten tragen
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Staubkorner mit einem Radius bei, der der Wellenlange geteilt durch 27
entspricht. Bei kleineren Staubkornern sinkt die Intensitit der gestreuten
Strahlung aufgrund der geringen Albedo, bei grofleren der Polarisationsgrad
der gestreuten Strahlung.

2. Das Strahlungsfeld muss anisotrop sein.

Die zweite Vorraussetzung ist in protoplanetaren Scheiben im mid-IR erfillt, da nur
die Innenbereiche der Scheiben warm genug sind, um effizient mid-IR Strahlung zu
erzeugen. Das sich daraus ergebende Strahlungsfeld wird in Abb. 2.7 illustriert. Da
die aus dem inneren Bereich der Scheibe stammende Strahlung stéarker ist als die
aus anderen Richtungen stammende, ergibt sich ein tangentiales Polarisationsmuster
(siche Abb.5.17-5.19).
Mithilfe der Miiller-Matrix ergibt sich folgende Relation zwischen dem Stokes-

Vektor S vor und dem Vektor S nach einer Streuung (FISCHER 1993):

- 1 o~ =

S'=—MS. (2.21)

k272

Hierbei ist k die Wellenzahl und r der Abstand vom Beobachter. Wenn die einfallende
Strahlung unpolarisiert ist, ergibt sich damit fiir den linearen Polarisationsgrad nach

Abbildung 2.7: Illustration des Strahlungsfeldes (Pfeile) innerhalb einer protoplaneta-
ren Scheibe. Die Dicke der Pfeile illustriert dabei die Stiarke der Strahlungskomponente
in Pfeilrichtung.
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einer Streuung:

P = V@ + U _‘512(@)‘. (2.22)

I IRENEG)

Der sich daraus ergebende erwartete lineare Polarisationsgrad fiir eine Wellenlénge
von 9,5 pm und Staubkoérner mit a.,;, = 5nm und @y, = 250 nm in Abhéngigkeit des
Streuwinkels @ ist in Abb. 2.8 gezeigt. Fiir die Anzahldichte der Teilchen gilt dabei
n ~ a 3% und der Streuwinkel © ist so definiert, dass @ = 0° Vorwirtsstreuung
bedeutet, © = 90° senkrechte Streuung und © = 180° Riickwértsstreuung. Man
sieht, das fiir Teilchen, die viel kleiner sind als die Wellenlange, das Maximum
des Polarisationsgrades bei senkrechter Streuung (6 = 90°) erreicht wird und dass
senkrecht gestreutes Licht im Rayleigh-Limit (amax < 0,2 ) fast vollstandig polarisiert
ist. Trotz der geringen Albedo (s. Abb.5.10) wird die Streustrahlung so kleiner
Teilchen relevant, wenn die ungestreute thermische Reemissionsstrahlung sehr klein
wird. Dies ist in dem betrachteten Wellenldngenbereich in den kalten Auflenbereichen
von protoplanetaren Scheiben der Fall.

Anders als die Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption (Abs. 2.3.2)
wird die Polarisation durch Streuung nur wenig durch das Magnetfeld beeinflusst.
Dafiir trégt sie wichtige Informationen tiber die Staubverteilung: Die in KATAOKA u. a.
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Abbildung 2.8: Erwarteter linearer Polarisationsgrad nach Einzelstreuung in Abhén-
gigkeit des Streuwinkels @ fiir eine Wellenldnge von 9,5 pm und einer Staubkorngro-
Benverteilung mit amiy = 5nm und amax = 250 nm.
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(2015) angesprochene Grofienabhéangigkeit kann verwendet werden, um Informationen
iiber die Grolenverteilung des Staubes zu gewinnen. Weiterhin kann sie auch zur
Bestimmung von dessen Zusammensetzung verwendet werden (YANG & Li 2019).
Daher ist es wichtig, die beiden Arten der Polarisation voneinander zu unterscheiden
sowie die Abhéngigkeit der Streupolarisation von Scheiben- und Staubparametern
zu bestimmen. Dazu ist eine Charakterisierung der Streupolarisation erforderlich,
welche in der in Abs. 5 beschriebenen Studie im mid-IR durchgefiihrt wird.
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Strahlungstransportprogramme

Fiir die vorliegende Arbeit werden die Ergebnisse zweier MCRT-Programme verwen-
det, Mol3D (Abs.3.1) und POLARIS (Abs. 3.2).

3.1 Mol3D

Mol3D, beschrieben in OBER u. a. (2015) und OBER (2016) und frei online verfiigbar!,
ist ein parallelisiertes Linien- und Kontinuums-Strahlungstransportprogramm. Dabei
wird der Kontinuums-Strahlungstransport benutzt, um den Strahlungstransport
durch eine Staubverteilung zu berechnen. Das Gas wird dazu erst einmal vernachlés-
sigt. Der Linienstrahlungstransport wird dagegen benutzt, um die Emissionslinien
des Gases zu berechnen. Als Temperaturverteilung des Gases kann in optisch dicken
Umgebungen, wie den innersten Regionen protoplanetarer Scheiben, diejenige des
Staubes verwendet werden (OBER 2016).

Der Algorithmus fiir den Kontinuums-Strahlungstransport wurde nach dem Vorbild
von MC3D (WoLF, HENNING & STECKLUM 1999; WOLF 2003b) geschrieben. Er
nutzt fiir die Temperaturberechnung eine Kombination aus der kontinuierlichen
Absorption nach Lucy (1999) und der sofortigen Reemission nach BJORKMAN &
Woob (2001). Die Streustrahlung kann entweder tiber den simplen MCRT oder
mittels Peel-off (YUSEF-ZADEH, MORRIS & WHITE 1984) berechnet werden. Die
ungestreute thermische Reemissionsstrahlung wird mittels Raytracing berechnet.

Fiir den Linienstrahlungstransport werden die Besetzungszahlen des gewédhlten
Gases benotigt. Diese konnen mithilfe von drei verschiedenen Methoden berechnet
werden, dem lokalen thermodynamischen Gleichgewicht (LTE), der Free-Escape-
Probability (FEP) und der Methode der groflen Geschwindigkeitsgradienten (LVG).

Das zugrunde liegende dreidimensionale Gitter kann wahlweise in sphérischen,
zylindrischen oder kartesischen Koordinaten definiert werden. Die Ausdehnung der
einzelnen Zellen kann dabei frei gewéhlt werden (OBER 2016). Mol3D ist mit OpenMP
parallelisiert. Nach Benchmarks in OBER (2016) ist die Geschwindigkeitssteigerung
bis 16 Kerne fast linear. Mol3D wurde zur Bestimmung der Spanne der Staubtempe-
raturen in Abs. 4 verwendet.

1 https://github.com/florianober /Mol3D

27
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3.2 POLARIS

POLARIS (Polarized Radiation Simulator), erstmals beschrieben in REISSL, WOLF
& BRAUER (2016) und frei online verfiighar!, ist ein Monte-Carlo Strahlungstrans-
portprogramm, entwickelt zur Berechnung der Polarisation der Strahlung von astro-
physikalischen Objekten. Als Polarisationsmechanismen sind dabei die Streuung vom
Licht des zentralen Sterns, Selbststreuung der thermischen Reemissionsstrahlung
der Staubteilchen sowie dichroitische Emission und Absorption durch ausgerichtete,
nichtsphéarische Staubkoérner implementiert. Dabei stehen verschiedene Mechanismen
zur Ausrichtung zur Verfigung (interne Ausrichtung nach PURCELL 1979, Davis-
Greenstein nach DAVIS & GREENSTEIN 1951, mechanisch nach GOLD 1952 und RAT
nach DOLGINOV & MYTROPHANOV 1976).

Die Temperaturstruktur des simulierten Objektes wird mithilfe von MCRT berech-
net. Fir diese Berechnung wird eine Kombination der kontinuierlichen Absorption
nach Lucy (1999) und der sofortigen Reemission nach BJORKMAN & WooD (2001)
verwendet. Die Berechnung der Temperaturstruktur und der Streustrahlung wird opti-
miert mithilfe von erzwungener erster Streuung nach CASHWELL & EVERETT (1959),
Peel-off (YUSEF-ZADEH, MORRIS & WHITE 1984) sowie der Absorptions-Streuungs-
Aufteilung. Zusétzlich werden bei der Temperaturberechnung Wellenlédngen, bei
denen fast keine Strahlung ausgesandt wird, vernachléssigt. Die thermische Reemis-
sionsstrahlung wird durch einen Raytracer berechnet, der mithilfe einer vorherigen
Berechnung des Strahlungsfeldes auch gestreute Strahlung beriicksichtigen kann.

Weiterhin besitzt POLARIS einen Algorithmus fiir Linienstrahlungstransport, fiir
den die Besetzungszahlen, wie in Mol3D (Kap. 3.1), mithilfe von LTE, FEP und LVG
berechnet werden konnen. Zusétzlich zu dem Funktionsumfang von Mol3D ist dieser
Algorithmus in der Lage, Linien-Aufspaltung durch den Zeeman-Effekt zu berechnen.
Wie Mol3D ist POLARIS ebenfalls mit OpenMP parallelisiert.

Als Gitter kann ein sphérisches, zylindrisches, ein Octree und ein Voronoi Gitter
verwendet werden. Eine Illustration der Arbeitsweise von POLARIS ist in Abb. 3.1 zu
finden. In dieser Arbeit wurde die Polarisation durch Streuung in Abs.5 verwendet.

1 http://wwwl.astrophysik.uni-kiel.de/~polaris/
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— Strahlungsquellen (z.B. Sterne)

— Optische Eigenschaften

Physikalische Gro- (Staubkorner, Atome/Molekii-
len le)

— Anzahldichten (z.B. — Zeeman-Aufspaltung (Atome/-
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— Temperaturen (Staub, — Beobachter /Detektor
Gas)

— Geschwindigkeitsfeld
— Magnetfeld

— Spharisch
— Zylindrisch

(z.B. Orientierung, spektrale
Auflésung)

POLARIS

Simulationen
— Temperaturverteilung der Staubkorner
— Thermische Emission der Staubkorner (mit
Ausrichtung)
— Emission der Spektrallinien (mit Zeeman-
Aufspaltung)

Ergebnisse
— Schnitte durch das Modell
— Emissionskarten (mit Polarisa-
tion)
— Linienspektrum (mit Polarisati-
on)

Abbildung 3.1: Illustration der Arbeitsweise des 3D Strahlungstransportprogramms
POLARIS, nach BRAUER 2017. Verwendung mit freundlicher Genehmigung von Robert

Brauer.
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Spanne der Staubtemperaturverteilung in zirkumstellaren

Scheiben

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit HEESE
u. a. (2017), welche im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics verdffentlicht wurde.
Soweit nicht anders angegeben, wurden die Abbildungen dieses Kapitels der genannten
Verdffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

In dieser Studie wird untersucht, welche Auswirkungen die Unterteilung des Radi-
usintervalls der Staubkorngrofienverteilung in 16 logarithmisch verteilte Subintervalle
auf die Temperaturstruktur und die SED zirkumstellarer Scheiben hat. Die Staubpha-
se des ISMs zeigt eine grofie Vielfalt von Staubkérnern mit unterschiedlichen Radien.
In zirkumstellare Scheiben um junge stellare Objekte wird der Staub durch ver-
schiedene Prozesse verandert (GRAFE u.a. 2013), darunter das Staubkornwachstum,
welches die Spanne der Staubkornradien potentiell noch erweitert.

Die Eigenschaften der Staubphase konnen durch multiwellenléngen-Beobachtungen
zirkumstellarer Scheiben und anschlieender Modellierung durch Strahlungstransport-
simulationen bestimmt werden (MADLENER u. a. 2012; GRAFE u. a. 2013). Aufgrund
von Einschrdnkungen der Rechnerkapazitat wird normalerweise nur eine einzige
Staubkorngréfie mit gemittelten optischen Eigenschaften angenommen, was in einer
gemittelten Staubtemperatur resultiert. Ob diese Vereinfachung gerechtfertigt ist,
wurde zuerst von WOLF (2003a) untersucht. Das Ergebnis war, dass die Temperatur-
unterschiede zwischen den Staubkoérnern mit verschiedenen Radien am Innenrand
einer Staubkugel Werte von >>100 K erreichen kénnen und daher z.B. in chemischen
Reaktions-Netzwerken berticksichtigt werden miissen. In der gleichen Studie wurde
aber auch gezeigt, dass der Unterschied in der spektralen Energieverteilung (SED)
zwischen einer realistischen Behandlung der Staubkorngroflenverteilung und gemit-
telten Staubkornparametern unter 10 % liegt, falls mindestens 2°-26 Radien benutzt
werden. Seit dieser frithen Studie ist jedoch die Qualitat der Scheibenbeobachtungen
signifikant gestiegen. Dadurch steigen auch die Anforderungen an die Qualitat der
numerischen Simulationen. Gleichzeitig ist die Leistung der Computer gestiegen,
sodass eine realistischere Behandlung der Staubkorngroflenverteilung moglich wird.

Das Ziel unserer Studie ist es, die Auswirkungen einer korrekten Behandlung
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der Staubkorngrofienverteilung zu untersuchen. Die Studie wird dadurch motiviert,
dass eine exakte Berechnung der Staub- und Gastemperatur besonders wichtig fiir
die astrochemische Evolution zirkumstellarer Scheiben ist. Beispielsweise friert bei
Temperaturen unter 20 K CO aus, Wasser unterhalb von 100 K (OBERG u. a. 2010).
Nach CHAPILLON u.a. (2008) kann in der Scheibe von CQ Tau, in welcher trotz
der warmen Temperatur eine Verarmung von CO festgestellt wurde, CO auf den
Oberflachen der groflen Staubkérner gefroren bleiben, da diese kalt genug sind. Ist
CO ausgefroren, erhoht sich der Anteil von Deuterium (PUNANOVA u.a. 2016) und
die Verarmung von CO und &hnlichen Molekiilen beeinflusst die Kithlung und damit
die Evolution der Gas- und Staubwolken, in denen Sternentstehung stattfindet. Es
hangt ebenfalls von der Temperatur ab, in welcher Form CO bevorzugt vorkommt.
Nach REBOUSSIN u.a. (2015) ist dies auf den Staubkérnern ausgefrorenes CO fir
Temperaturen zwischen ~ 5K und ~ 15 K.

Weiterhin ist der Temperaturunterschied zwischen gréfleren und kleineren Staub-
kornern eine mogliche Erklarung fiir die geringen Staubtemperaturen des Flying
Saucers, die GUILLOTEAU u. a. (2016) aus Geschwindigkeitsgradienten aufgrund der
Keplerrotation und Variationen im CO Hintergrund als Funktion der Geschwindigkeit
bestimmt haben. Der Flying Saucer ist eine isolierte protoplanetare Scheibe mit einer
Inklination von 90° in den Auflenbereichen der p-Ophiuchus Wolke (GROSSO u. a.
2003).

Im Folgenden wird der Unterschied zwischen einer préziseren Behandlung der
Staubkorngrofienverteilung, mit Unterteilung des Radiusintervalls in mehrere Subin-
tervalle und Berechnung gemittelter optischer Eigenschaften in jedem Subintervall,
und der Benutzung gemittelter optischer Eigenschaften fiir die gesamte Staubkorn-
groBenverteilung untersucht. Dazu wird eine aus Astrosilikat und Graphit bestehende
Staubverteilung verwendet. Der Unterschied zwischen den verschiedenen Behand-
lungen der Staubkorngrofenverteilung wird im Hinblick auf die folgenden Gréflen
untersucht: (1) die rdumliche Temperaturverteilung, (2) die relative Staubkornober-
fliche unterhalb einer bestimmten Temperatur, (3) die Lage der Eislinie und (4) die
SED.

In Abs.4.1 wird kurz das verwendete Strahlungstransportprogramm sowie das
Scheiben- und Staubmodell vorgestellt. In Abs.4.2.1 werden die Ergebnisse fiir eine
optisch diinne Scheibe diskutiert. Danach wird die Diskussion um die Eigenheiten
von Scheiben mit einer optisch dicken Mittelebene erweitert (Abs.4.2.2). In Abs. 4.2.3
wird der Einfluss realistischerer Scheibenmassen, eines inneren Hohlraums (Abs. 4.2.4)
sowie einer groferen Scheibe (Abs. 4.2.5) diskutiert. Schliefllich werden die Ergebnisse
auf den Spezialfall des Flying Saucer in Abs. 4.2.6 angewendet.
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4.1 Modell

In diesem Abschnitt wird kurz das verwendete Strahlungstransportprogramm sowie
das Scheiben- und Staubmodell beschrieben.

4.1.1 Strahlungstransportprogramm und Scheibenmodell

Die in dieser Studie vorgestellten Simulationen wurden mit dem 3D Strahlungs-
transportprogramm Mol3D durchgefithrt (OBER u.a. 2015, ndher beschrieben in
Abs.3.1). Es wird eine parametrisierte Scheibe nach SHAKURA & SUNYAEV (1973)
verwendet, genauer beschrieben in Abs. 2.1.5. Dabei wird o, = 2,625, 8 = 1,125 und
h10o = 10 au gesetzt. Das hydrostatische Gleichgewicht wird in diesem Ansatz nicht
betrachtet. Fiir den Innenradius wird 1au und fiir den Auflenradius 120 au verwen-
det. Der Innenradius wird vor allem deshalb auflerhalb des Sublimationsradius des
Staubes gesetzt, weil dieser vom Staubkornradius abhangt. Daher wére ein iterativer
Ansatz zur konsistenten Berechnung des Sublimationsradius notwendig. Auflerdem
macht ein Staubkorngrofien-abhéngiger Sublimationsradius den Vergleich mit der
Referenzscheibe komplizierter.

Fir die Staubmasse werden zwei Extremfille betrachtet: Eine optisch diinne
Scheibe, die selbst fiir die kiirzeste verwendete Wellenlange transparent ist, und eine
Scheibe mit einer optisch dicken Mittelebene, die selbst bei den léngsten verwendeten
Wellenldngen opak ist. Im optisch diinnen Fall ist die Masse irrelevant, solange die
optische Tiefe selbst bei der kiirzesten verwendeten Wellenldnge weit unter 0,1 liegt.
Fiir den optisch dicken Fall wird eine Staubmasse von Mg, = 1073 Mg benutzt.
Zusammen mit dem Gas ergibt sich somit eine Gesamtmasse der Scheibe von 107! M.
Als zentrale Strahlungsquelle verwenden wir einen T Tauri Stern mit einer Masse
von 0,7 Mg, einem Radius von 2,0 R und einer Oberflachentemperatur von 4000 K.
Die Entfernung betragt 140 pc und die Inklination 0°.

4.1.2 Staub

Der in dieser Studie verwendete Staub ist eine homogene Mischung aus Graphit und
Astrosilikat nach DRAINE & LEE (1984), LAOR & DRAINE (1993) und WEINGART-
NER & DRAINE (2001), wie in Abs. 2.1.4 beschrieben. Der minimale Staubkornradius
ist 5nm und der maximale Staubkornradius 1 mm. Die untere Grenze ist im Ein-
klang mit dem Staub im ISM (MATHIS, RUMPL & NORDSIECK 1977) und mit der
Analyse von Staub in zirkumstellaren Scheiben. Die obere Grenze berticksichtigt die
Beobachtungen von Staubkornern mit Radien vom Millimeter- bis Zentimeterbereich
in den inneren, dichten Regionen dieser Scheiben (z.B. GRAFE u.a. 2013). Dieser
Bereich ist in 16 logarithmisch verteilte Subintervalle aufgeteilt (siehe Tab.4.1). In
jedem dieser Intervalle werden gewichtet gemittelte Staubkornparameter berechnet,
wie in Abs. 2.2.1 beschrieben. Dieses Staubmodell wird im Folgenden als MGS (mul-
tiple grain size) bezeichnet. Als Referenz werden tiber den gesamten Radiusbereich
gemittelte Staubkornparameter verwendet.
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Tabelle 4.1: Intervalle der Staubkornradien.

Staubkornintervall | Minimaler Radius | Maximaler Radius | Massenanteil
[ jum] [jm] 7]
1 0,005 0,0107 0,104
2 0,0107 0,0230 0,152
3 0,0230 0,0493 0,223
4 0,0493 0,106 0,327
5 0,106 0,227 0,479
6 0,227 0,486 0,701
7 0,486 1,04 1,03
8 1,04 2,24 1,50
9 2,24 4,80 2,20
10 4,80 10,3 3,22
11 10,3 22,1 4,72
12 22,1 47,3 6,91
13 47,3 101 10,1
14 101 217 14,8
15 217 466 21,7
16 466 1000 31,8

4.1.3 Absorptionsquerschnitt

Die Temperaturverteilung der Staubkorngroflenverteilungen hangt von ihrem Absorp-
tionsquerschnitt ab. Der Stern hat sein Strahlungsmaximum bei einer Wellenlénge
von ~ 750 nm, wahrend der Staub bei Wellenldangen zwischen ~ 7pm und ~ 120 pm
strahlt. Dies wurde mithilfe des Wienschen Verschiebungsgesetzes aus den berech-
neten Temperaturen (~ 25K bis ~ 450K) abgeleitet. Daher erhoht ein grofer
Absorptionsquerschnitt bei 750 nm die Effizienz der Heizung, wahrend ein grofler
Absorptionsquerschnitt zwischen 7pm und 120 pm die Effizienz der Kiithlung erhoht.
Im Folgenden werden die erwarteten Temperaturunterschiede fiir Staubkorngréfien-
verteilungen in verschiedenen Radiusintervallen detaillierter beschrieben:

« Fir StaubkorngroBenverteilungen mit kleinen Radien (5nm bis 106 nm) steigt
der Absorptionsquerschnitt fiir kiirzere Wellenldngen etwas schneller als fiir
langere (s. Abb.4.1, oben). Daher sollte die Staubtemperatur mit steigender
Staubkorngrofle steigen.

« Fir Korngroenverteilungen mit mittelgroen Radien (50 nm bis 47 pm) sind
die Absorptionsquerschnitte in Abb. 4.1, Mitte, gezeigt. Der Unterschied in den
Querschnitten fiir kiirzere und léngere Wellenldngen verringert sich, wobei sich
die Unterschiede fiir kiirzere Wellenléngen stéarker verringern als fiir langere.
Daher sollte die Staubtemperatur mit steigender Staubkorngréfie abnehmen.
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Abbildung 4.1: Absorptionsquerschnitte der verschiedenen Staubkorngréfienvertei-

lungen.
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Allerdings hat der Absorptionsquerschnitt fiir die Staubkorngréfenverteilung
mit Radien von 4,8 pm bis 10 pm ein Maximum zwischen ~ 7 pm und ~ 70 pm,
welches fiir Korngroflenverteilungen mit grofleren Radien nicht mehr existiert.
Deshalb ist fiir Staubtemperaturen zwischen 41 K und 410 K die Kiihlung fiir
die KorngroBenverteilung mit Radien von 4,8 pm bis 10 pm am effektivsten.

o Fir die Korngroenverteilungen mit den grofiten Radien (22 pm bis 1 mm,
Abb. 4.1, unten) steigt der Absorptionsquerschnitt fiir die Korngro8enverteilung
mit Radien von 22 pm bis 47 pm zunéachst mit der Wellenlédnge leicht an. Fiir
groBere Radien wird dieser Anstieg jedoch schwécher und verwandelt sich in
einen Abfall fiir KorngroBenverteilungen mit Radien tiber 217 um. Daher sollte
die Staubtemperatur mit steigendem Staubkornradius erneut ansteigen.

Zum Vergleich ist in den Abbildungen auch der Absorptionsquerschnitt der Refe-
renzkorngroffenverteilung eingezeichnet.

4.2 Ergebnisse

Aufgrund des weiten Bereichs von optischen Tiefen und verschiedenen Heizprozessen,
wie der direkten Sternstrahlung, der gestreuten Strahlung und der thermischen
Reemissionsstrahlung, ist die Temperaturstruktur protoplanetarer Scheiben sehr
kompliziert.

4.2.1 Optisch diinner Fall

In diesem Fall werden alle Staubkorner direkt durch den zentralen Stern geheizt. Der
Einfluss von Streustrahlung und thermischer Reemissionsstrahlung auf die rdumliche
Temperaturverteilung ist vernachléassigbar.

Temperaturverteilung

Hier wird die Temperaturverteilung untersucht, um zu tberpriifen, ob die Vorher-
sagen aus den Absorptionsquerschnitten zutreffen (Abb.4.2). Um die Details der
Temperaturverteilung zu studieren, wird die Differenz zur Referenzscheibe in Abb. 4.3
gezeigt. Am Innenrand erreichen die Temperaturunterschiede zwischen Staubkorngro-
Benverteilungen mit verschiedenen Radiusintervallen Werte bis zu ~ 200 K, was 45 %
der Temperatur der warmsten Staubkoérner entspricht. Weiter weg vom Stern kénnen
die Unterschiede sogar 63 % der Temperatur der warmsten Staubkorner erreichen.

Die Temperatur steigt zundchst mit dem Staubkornradius bis zu einem Radius
von ~ 100nm, dann sinkt sie mit weiter steigendem Radius bis zu einem Radius
zwischen 10 pm und 47 pm, bevor sie wieder steigt. Dieses Verhalten spiegelt direkt
den Verlauf der Absorptionsquerschnitte in Abb. 4.1 wieder.

Staubkornoberflache

Neben der Temperatur ist die Nettooberfliche der Staubkoérner eine wichtige Grofle,
welche die Rate chemischer Reaktionen beeinflusst. Daher wird in Abb. 4.4 der relative
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Abbildung 4.2: Radiale Temperaturverteilung im optisch diinnen Fall.

Anteil der Staubkornoberflache unterhalb einer bestimmten Temperatur mit dem
Ergebnis fiir die Referenzscheibe verglichen. Der Oberflachenanteil steigt schneller fiir
die Referenzscheibe als fiir die MGS-Scheibe. Da die StaubkorngréfSenverteilungen
mit Radien tiber ~ 10 pm am Auflenrand der Scheibe aber Temperaturen zwischen
24 K und 28 K haben, gibt es in der MGGS-Scheibe Staub mit Temperaturen unter
40 K. Weil die Korngréflenverteilungen mit grolen Radien jedoch nicht signifikant
zur Gesamtoberflache des Staubes beitragen und die GroBlenverteilungen mit kleinen
Radien hohere Temperaturen haben (iiber 50 K fiir Radien unter ~ 1 pm), beginnt die
relative Staubkornoberflache erst oberhalb dieser Temperaturen schnell zu wachsen.

Die relative Staubkornoberfliche unterhalb von 100K (Gefrierpunkt von Was-
ser; OBERG u.a. 2010) betriagt 72,5% fiir die Referenzscheibe, wihrend sie nur
57,1 % fir die MGS-Scheibe betragt. Zwischen 20 K und 30 K betrigt die relative
Staubkornoberflache 0,34 % fiir die MGS-Scheibe und 0% fiir die Referenzscheibe.
Daher verringert sich der relative Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer
bestimmten Temperatur (und der daher fiir bestimmte Reaktionen verfiigbar ist)
signifikant durch eine realistischere Behandlung der Verteilung der Staubkornradien
und Berechnung der entsprechenden Temperaturverteilung.

Eine andere Perspektive auf dieses Problem ist die Untersuchung des radialen
Abstands der Eislinie (7g;is), der Linie, aulerhalb der alle Staubkérner eines bestimm-
ten Radiusintervalls Temperaturen unterhalb des Gefrierpunktes einer bestimmten
volatilen Spezies haben. Sie wird in Abb. 4.5, oben, fiir Wasser gezeigt. Die Eislinie
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Abbildung 4.4: Relativer Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimmten
Temperatur im optisch diinnen Fall.

bewegt sich zuerst bis zu einem Staubkornradius von ~ 0,1 pm mit steigendem
Staubkornradius nach aufien, dann bewegt sie sich nach innen und bewegt sich fiir
Staubkorngrofienverteilungen mit Radien iiber ~ 20 um wieder nach auflen. Die-
ses Verhalten steht in direkter Beziehung zu den Temperaturen der verschiedenen
Staubkorngréfienverteilungen (siehe Abb. 4.3), die zundchst bis zu einem Radius von
106 nm ansteigen, danach aber bis zu einem Staubkornradius zwischen 4,8 pm und
47 pnm absinken, bevor sie wieder ansteigen.

Eine damit verbundene Grofle ist die relative Staubkornoberfliche mit Temperatu-
ren unterhalb oder gleich dem Gefrierpunkt von Wasser, bezogen auf alle Staubkdrner
eines bestimmten radialen Abstands vom Stern (Abb. 4.5, unten). Genau wie bei der
Eislinie wird auch hier nur die Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von
Wasser gezeigt, da es keinen Staub mit Temperaturen unterhalb des Gefrierpunktes
von CO (20 K; OBERG u. a. 2010) gibt. In der Referenzscheibe hat der Staub eine Tem-
peratur unter 100 K auflerhalb ~ 14 au, wéahrend fiir die MGS-Scheibe der Anstieg
der relativen Staubkornoberfliche aufgrund der Temperaturunterschiede zwischen
Staubkorngroflenverteilungen mit verschiedenen Radiusintervallen etwas langsamer
ist. Aufgrund der geringen optischen Tiefe haben allerdings alle Staubkérner in einem
bestimmten Radiusintervall und mit einem bestimmten radialen Abstand vom Stern
die gleiche Temperatur. Daher friert das Wasser auf allen von ihnen beim gleichen
radialen Abstand aus, weshalb der Graph eine Treppenform hat.
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Abbildung 4.5: Oben: Radialer Abstand vom Stern, auflerhalb dessen alle Staub-
korner unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser (100 K) sind, in Abhéngigkeit vom
Staubkornradius im optisch diinnen Fall.

Unten: Relative Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser als
Funktion des radialen Abstands vom Stern, im optisch diinnen Fall.
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Thermische Reemissionsstrahlung der Scheibe

Im Folgenden diskutieren wir, ob es einen signifikanten Unterschied in der SED
gibt, welcher die Analyse von Scheibenbeobachtungen beeinflusst. Daher wird in
Abb. 4.6 die thermische Reemissionsstrahlung F) der Scheibe gezeigt, zusammen mit
der relativen Differenz AF\ zwischen der MGS Scheibe und der Referenzscheibe

F\(MGS) — F\(Referenz)

AF, =
A Fy(Referenz)

(4.1)

Wir finden heraus, dass die Strahlung der MGS Scheibe fiir kleine Wellenléngen
(< 13um) stérker ist. Dies wird durch den Einfluss der Staubkorngrofienverteilungen
mit kleinen Radien verursacht, auf die der grofite Teil der Staubkornoberfliche
entfallt, die bei kleinen Wellenldngen effizient strahlen und warmer sind als die
gemittelte Staubkorngroflenverteilung der Referenzscheibe. Um den Einfluss der
verschiedenen Behandlungen der Korngroflenverteilung auf die Gesamtoberfliche
des Staubes zu illustrieren, ist die relative Staubkornoberfliche unterhalb eines
bestimmten Staubkornradius in Abb. 4.7 gezeigt. In der MGS Scheibe entféillt mehr
als 75 % der Gesamtoberfliche auf KorngroBenverteilungen mit Radien unterhalb des
gemittelten Staubkornradius in der Referenzscheibe.

Allerdings hat die relative Differenz ein lokales Maximum bei Wellenldngen von
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Abbildung 4.6: Thermische Reemissionsstrahlung der MGS Scheibe und der Re-

ferenzscheibe, zusammen mit der relativen Differenz zwischen beiden Scheiben, im
optisch diinnen Fall.
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~ 100 pm. Bei langeren Wellenldngen sinkt die Differenz wieder ab, weil auch der Ab-
sorptionsquerschnitt der gemittelten Korngroflenverteilung bei langeren Wellenldngen
absinkt. Daher reduziert der Einfluss der KorngroBenverteilungen mit grofien Radien,
die auch bei langen Wellenldngen einen groflen Absorptionsquerschnitt haben, aber
nur eine kleine Haufigkeit, den Unterschied wieder. Somit ist die Wellenldngenab-
hangigkeit der thermischen Reemissionsstrahlung bei langen Wellenldngen verandert.
Eine korrektere Behandlung der Staubkorngrofienverteilung beeinflusst also den
Emissivitatsindex des Staubes. Das Maximum um 10 pm wird von den Silikatbanden
erzeugt, die bei der thermischen Reemissionsstrahlung der MGS Scheibe starker
ausgepragt sind.

Um die Unterschiede in der thermischen Reemissionsstrahlung genauer zu untersu-
chen, wird die relative Differenz zwischen der MGS Scheibe und der Referenzscheibe
radial aufgelost berechnet. Daftir wird der Fluss F\(r) ~ Bx(T}) - Qabsx(a;) - A(as, r) als
Funktion des radialen Abstands vom Stern berechnet. Hierbei ist r der radiale Abstand
vom Stern, By (T}) die Planck-Funktion bei der Temperatur T}, Qapsy = Capsr /707
die Absorptionseffizienz und A(a;,r) die Gesamtoberfliche aller Staubkorner mit
mittlerem Radius a; bei einem gegebenen radialen Abstand r. Die relative Differenz
zwischen der MGS Scheibe und der Referenzscheibe, radial aufgelost, wird in Abb. 4.8
gezeigt. Die Resultate dhneln denen in Abb. 4.6, aber die Position des Minimums der
relativen Differenz hiangt vom radialen Abstand und damit der Staubtemperatur ab.
Fiir die kithleren Staubkorner weiter auflen bewegt sich das relative Minimum zu
lingeren Wellenldngen und wird tiefer. Dies ergibt sich durch die nach aufien hin
steigenden Temperaturunterschiede.

4.2.2 Optisch dicker Fall

Wiéhrend die o.g. Resultate (Abs.4.2.1) auf die oberen, optisch diinnen Schichten
protoplanetarer Scheiben, die inneren, staubarmen Regionen von Ubergangsscheiben
sowie Triimmerscheiben anwendbar sind, werden nun die Effekte einer Erhohung der
optischen Tiefe untersucht. Streuung sowie Reemission und die Abschirmung der
Scheiben-Mittelebene durch dartiiber befindlichen Staub sind essentiell in diesem Fall.
Weiterhin verringert die bessere thermische Kopplung die Temperaturunterschiede.

Temperaturverteilung in der Mittelebene

Sowohl die Staubtemperatur bei groflerer radialer Entfernung als auch die Tempe-
raturunterschiede sind wesentlich kleiner als im optisch diinnen Fall (maximaler
Temperaturunterschied ~ 5K). Nahe am Stern (innerhalb einer radialen Entfer-
nung von 1,2au) ist die Mittelebenentemperatur durch die Reemission des in den
inneren Scheibenregionen befindlichen Staubes erhoht. Diese Reemission geschieht
bei langeren Wellenléngen als die Erwarmung durch den Stern, wodurch die Staub-
korngréflenverteilungen mit grofSeren Radien effektiver geheizt werden als die mit
kleineren Radien. Daher ist die Reihenfolge der radialen Temperaturprofile zumindest
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Abbildung 4.7: Relativer Anteil der Staubkornoberfliche aller Korngréflenvertei-
lungen unterhalb eines bestimmten Radius, kumulativ geplottet. Zuséatzlich sind die
oberen Grenzen fiir die Korngroenverteilungen mit kleinen (5nm bis 106 nm), und
mittelgrofien Radien (50 nm bis 47 pym) sowie der gemittelte Radius der Referenz ge-
zeigt. Die Obergrenze fiir die KorngroBenverteilungen mit grofien Radien (22 pm bis
1mm) ist der rechte Rand des Diagramms. Da der mittlere Radius und nicht der
maximale Radius jedes Intervalls gezeigt wird, gibt es eine Liicke am rechten Rand des
Diagramms.

teilweise umgekehrt.

Aufgrund der geringen Temperaturunterschiede ist in Abb. 4.9 der Unterschied
zur Temperatur der Staubkorngréfienverteilung mit den kleinsten Radien statt dem
zur Referenzscheibe gezeigt. Hier sinkt die Staubtemperatur zunéchst bis zu einem
Staubkornradius zwischen 200 nm und 10 pm. Danach steigt die Staubtemperatur
bis zu einem Staubkornradius zwischen 20 pm und 100 pm, bevor die Temperatur
wieder sinkt.

Vertikale Temperaturstruktur

In den oberen Schichten der Scheibe ist die optische Tiefe wesentlich kleiner als in
der Mittelebene. Daher sollte die Temperaturverteilung dhnlich dem optisch diinnen
Fall sein. Um dies zu iiberpriifen, ist in Abb.4.10 die Temperaturverteilung in z-
Richtung (senkrecht zur Mittelebene) bei einer radialen Entfernung von 50 au vom
Stern geplottet.

Oberhalb der optischen Tiefe 7 = 1-Oberfliache bei einer Wellenldnge von 726 nm,
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Abbildung 4.8: Relative Differenz in der thermischen Reemissionsstrahlung zwischen
der MGS Scheibe und der Referenzscheibe, im optisch diinnen Fall. Die strukturlose
gelbe Region représentiert alle Fille, in welchen die relative Differenz > 1 ist.

nahe dem Strahlungsmaximum des Sterns, vom Stern aus gesehen durch die Scheibe
berechnet, ist die Reihenfolge der radialen Temperaturprofile a&hnlich zum optisch
diinnen Fall: Die Temperatur steigt zunachst bis zu einem Staubkornradius von
106 nm, dann sinkt sie mit weiter steigendem Staubkornradius bis zu einem Radius
von 47 nm, bevor sie wieder steigt. Der Temperaturunterschied zwischen den warmsten
und kaltesten Korngrofienverteilungen erreicht 60 % der Temperatur der wiarmsten
GroBenverteilung. Daher ist er ein bisschen kleiner als in der Mittelebene optisch
diinner Scheiben, aber in der gleichen Gréenordnung. Die Erklarungen aus Abs. 4.2.1
sind deswegen immer noch giiltig. Im Unterschied zum optisch diinnen Fall werden
die Korngroflenverteilungen nicht nur vom zentralen Stern, sondern auch von der
thermischen Reemissionsstrahlung der Scheibe geheizt. Da diese Strahlung langere
Wellenldngen hat, wo die Heizung fiir die Korngroflenverteilung mit Radien von
22 pm bis 47 pm, also der kéltesten GroBenverteilung, am effektivsten ist, ist der
Temperaturunterschied leicht verringert.
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Abbildung 4.9: Unterschied in der Mittelebenentemperatur zu der Staubkorngréfien-
verteilung mit den kleinsten Radien (5 — 11nm) im optisch dicken Fall.
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Abbildung 4.10: Vertikale Temperaturverteilung in einem radialen Abstand von
50 au vom Stern im optisch dicken Fall. Zur Orientierung sind die Ebenen der optischen
Tiefe 7 bei einer Wellenldnge von 726 nm, vom Stern aus gesehen, eingezeichnet.
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Staubkornoberflache

Auch wenn die Temperaturunterschiede wesentlich geringer sind als im optisch diinnen
Fall, kann der relative Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimmten
Temperatur trotzdem beeinflusst werden. Daher wird diese Grofle erneut untersucht
(Abb.4.11). Der relative Anteil unterhalb einer bestimmten Temperatur ist zuerst
grofler fiir die Referenzscheibe als fiir die MGS Scheibe, aber fiir letztere steigt sie
schneller. Daher ist oberhalb von 30 K die relative Oberflache fiir die MGS Scheibe
grofler als fiir die Referenzscheibe. Weiterhin verringert die bessere thermische
Kopplung den Unterschied zwischen den Scheiben. Bei 20 K (Gefrierpunkt von CO;
OBERG u.a. 2010) betrigt der relative Anteil der Referenzscheibe 54,3 %, wihrend
er fiir die MGS Scheibe 52,5 % betrigt. Bei 100 K (Gefrierpunkt von Wasser; OBERG
u.a. 2010) betrédgt er 95,9 % fiir die Referenzscheibe und 96,3 % fiir die MGS Scheibe.
Zwischen 20 K und 30 K betriagt der relative Anteil 17,1 % fiir die Referenzscheibe
und 19,5% fur die MGS Scheibe.

Da die Temperaturverteilung und der relative Anteil der Staubkornoberflache
verdndert sind, miissen die beiden verwandten Groflen, die radiale Entfernung der
Eislinie (Abb. 4.12, oben) und der relative Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb
des Gefrierpunktes von CO und Wasser (Abb. 4.12, unten) ebenfalls erneut untersucht
werden.

Aufgrund der besseren thermischen Kopplung sind die Eislinien der volatilen Stoffe

100 T T T T T

’

X80
=
5 60
2 50 /
o)
=
2 40 //
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Abbildung 4.11: Relativer Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimm-
ten Temperatur, im optisch dicken Fall.
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Abbildung 4.12: Oben: Radiale Entfernung, aulerhalb der die Staubkorngréflenver-
teilungen in der Mittelebene Temperaturen unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser
(100K) und CO (20K) haben, als Funktion des Staubkornradius im optisch dicken
Fall.

Unten: Relativer Anteil der Staubkornoberfliche mit Temperaturen unterhalb des
Gefrierpunktes von Wasser und CO, als Funktion des radialen Abstands vom Stern im
optisch dicken Fall.
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fiir Staubkorngroflenverteilungen mit verschiedenen Radien fast gleich. Nur fiir die
KorngroBenverteilungen mit den grofien Radien (iiber 10 um) liegt die Eislinie bei
groBeren radialen Abstédnden als fiir jene mit kleineren Radien. Da auflerdem die
Mittelebenentemperatur auflerhalb der inneren ~ 1,2 au geringer ist als im optisch
diinnen Fall, liegt die Eislinie von Wasser weiter innen, und selbst CO kann ausfrieren.
AuBlerdem liegt die Eislinie der MGS Scheibe weiter innen als die der Referenzscheibe,
was fiir eine geringere Mittelebenentemperatur spricht.

Der relative Anteil der Staubkornoberfliche gleich oder unterhalb des Gefrier-
punktes von Wasser (100 K) und CO (20K) zeigt, dass auerhalb von ~ 2au die
Staubkorner unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser fast die gesamte Staubkorno-
berfliche ausmachen. CO kann innerhalb von ~ 30 au nicht ausfrieren.

Es gibt drei Grinde fir die Unterschiede zum optisch diinnen Fall (Abb. 4.5,
unten):

1. Die Temperaturunterschiede in der Mittelebene sind wesentlich kleiner, sodass
die Treppenform des Graphen fiir die MGS-Scheibe weniger stark ausgepragt
ist.

2. Die oberen Schichten der Scheibe sind optisch diinn und warmer als die Mit-
telebene, was zu einem weicheren Ubergang zwischen nichts ausgefroren und
alles ausgefroren fiir die MGS Scheibe und die Referenzscheibe fiihrt.

3. AuBerhalb von 1,2 au ist die Mittelebene kélter als im optisch diinnen Fall.

Thermische Reemissionsstrahlung der Scheibe

Um zu zeigen, wie sich die thermische Reemissionsstrahlung vom optisch diinnen Fall
sowie zwischen beiden Scheiben unterscheidet, wird in Abb.4.13 die relative Diffe-
renz, AFy = (F\(MGS) — F)(Referenz))/F\(Referenz) zusammen mit den absoluten
Flissen gezeigt. Dieser Plot zeigt qualitativ die gleichen Ergebnisse wie im optisch
diinnen Fall. Allerdings verschiebt sich das Maximum der thermischen Reemissions-
strahlung aufgrund der geringeren Mittelebenentemperatur zu ldngeren Wellenldngen.
Gleichzeitig ist die relative Differenz aufgrund der geringeren Temperaturunterschiede
ebenfalls kleiner.

Um die Unterschiede in der thermischen Reemissionsstrahlung genauer zu untersu-
chen, wird die radial aufgeloste relative Differenz in Abb. 4.14 gezeigt. Genau wie
im optisch diinnen Fall (Abb.4.8) bewegt sich das Minimum der relativen Differenz
mit steigendem radialen Abstand zu langeren Wellenléngen. Aufgrund der kleineren
Temperaturunterschiede ist das Minimum jedoch flacher.

4.2.3 Einfluss verschiedener Scheibenmassen

Um den Einfluss der verschiedenen Behandlungen der Staubkorngréflenverteilung auf
die Temperaturverteilung und die thermische Reemissionsstrahlung der zirkumstella-
ren Scheibe zu illustrieren, wurden in den vorherigen Abschnitten zwei Extremfalle
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untersucht: Eine optisch dinne (sehr massearme) Scheibe und eine sehr massive
Scheibe. Um zu untersuchen, wie sich die Verwendung realistischerer Massen auf die
Resultate auswirkt, wird die Temperaturverteilung fiir Scheiben mit Staubmassen
zwischen 107> My, und 3-107% M, berechnet. Diese Staubmassen liegen im Bereich der
in der Sternentstehungsregion Taurus-Auriga gefundenen Scheibenmassen (ANDREWS
& WILLIAMS 2005).

Die Resultate sind ahnlich wie im optisch dicken Fall, aber die Temperaturunter-
schiede zwischen Staubkorngroflenverteilungen mit verschiedenen Radien erhéhen sich
mit sinkender Scheibenmasse aufgrund der schwécher werdenden Temperaturkopp-
lung. Um dies zu illustrieren, wird in Abb. 4.15 die minimale und maximale Differenz
zur Temperatur der Groenverteilung mit den kleinsten Radien (5 — 11 nm) gezeigt.
Fiir den Temperaturunterschied wurden alle Zellen mit einem radialen Abstand
groffer als 1au zum Innenrand der Scheibe berticksichtigt. Die maximale Tempera-
turdifferenz verdndert sich nur um 0,5 K, wahrend sich die minimale Differenz um
~ 13 K zwischen der Scheibe mit der kleinsten und der grofiten Masse éndert.

Eine andere Sicht auf das Problem bietet die Untersuchung der relativen Staub-
kornoberfliche mit einer Temperatur kleiner oder gleich dem Gefrierpunkt von

Wasser und CO fiir alle Staubkorner in einer bestimmten radialen Entfernung vom
Stern (siehe Abb.4.16). Mit sinkender Masse vergroBert sich der radiale Abstand,
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Abbildung 4.14: Relative Differenz in der thermischen Reemissionsstrahlung zwischen
der MGS Scheibe und der Referenzscheibe, im optisch dicken Fall. Die strukturlose
gelbe Region représentiert alle Félle, wo der Unterschied > 1 ist.

ab dem CO ausfriert, da die Mittelebenentemperatur steigt. Weiterhin wird der
Ubergangsbereich zwischen nichts ausgefroren und alles ausgefroren breiter. Die
Oberflache unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser zeigt den entgegengesetzten
Trend, weil die Mittelebenentemperatur nahe am Stern ansteigt. Dies geschieht, da
die Staubkorner im Innenbereich der Scheibe sich gegenseitig erwarmen. Das wird
mit steigender Masse bzw. optischer Tiefe starker. Allerdings ist gleichzeitig der
Temperaturabfall steiler fiir schwerere Scheiben, sodass auflerhalb von ~ 10au die
Mittelebenentemperatur fiir massedrmere Scheiben hoher ist.

4.2 .4 Innerer Hohlraum

In diesem Abschnitt untersuchen wir den Einfluss des inneren Scheibenradius auf die
Temperaturunterschiede zwischen Staubkorngrofienverteilungen mit verschiedenen
Radien. Zusatzlich zu Scheiben mit Innenradien in der Néhe des Sublimationsradius
des Staubes beriicksichtigen wir nun Scheiben mit Innenradien zwischen 5au und
50 au (Auflenradius 120 au). Die angenommene Scheibenmasse wird angepasst, sodass
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Abbildung 4.15: Trends der maximalen und minimalen Temperaturdifferenz zur
Staubkorngrofenverteilung mit den kleinsten Radien (5 — 11 nm) in der Mittelebene,
als Funktion der Scheibenmasse.

die Dichte der iibrigen Scheibe gleich bleibt verglichen mit einer Scheibe mit einer
Masse von 3 - 1074 Mg, welche sich von 1au bis 120 au erstreckt.

Die maximale und minimale Temperaturdifferenz der verschiedenen Grofienver-
teilungen zu der mit den kleinsten Radien (5 — 11nm) wird in Abb.4.17 gezeigt.
Die maximale Temperaturdifferenz hat ein Minimum bei 30 au, wahrend die mini-
male Temperaturdifferenz fiir Innenradien iiber 30 au zunimmt. Der abnehmende
Temperaturunterschied wird durch die schwéichere Strahlung bei grofieren radialen
Absténden ausgelost. Daraus folgt eine kleinere Temperatur und dadurch ein kleinerer
Temperaturunterschied. Der Anstieg des Temperaturunterschieds wird durch die
geringere Dichte in der Scheibe ausgelost, welche zu einer schwécheren Abschirmung
der Staubteilchen durch solche weiter innen und zu einer schwécheren thermischen
Kopplung fiihrt.

Die relative Staubkornoberflache unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser und CO
ist in Abb. 4.18 zu sehen. Durch den gréferen inneren Hohlraum kann die Strahlung
des Sterns weiter nach auffen vordringen. Daher passiert das Ausfrieren bei grofieren
radialen Abstanden fiir groflere Innenradien. Fiir die grofiten Innenradien friert das
Wasser jedoch schon am Innenrand der Scheibe komplett aus, selbst auf den kleinsten
Staubkornern.
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Abbildung 4.16: Relative Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von
Wasser (oben) und CO (unten) als Funktion des radialen Abstands vom Stern, fiir
verschiedene Scheibenmassen.
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Abbildung 4.17: Trends der maximalen und minimalen Temperaturdifferenz zur
Staubkorngrofenverteilung mit den kleinsten Radien (5 — 11 nm) in der Mittelebene,
als Funktion des Innenradius.

4.2.5 Effekte verschiedener AuBenradien

In diesem Abschnitt untersuchen wir die Effekte eines zwischen 100 au und 400 au

variierenden Auflenradius der Scheibe. Der Innenradius ist 1 au und die angenommene
Scheibenmasse 3 - 1074 M.

Ein groflerer Aulenradius verringert die Dichte und damit die optische Tiefe der
Scheibe. Dies sollte die Temperaturunterschiede zwischen den Staubkorngréfenver-
teilungen mit verschiedenen Radien erhohen und die Eislinie von CO zu gréfleren
radialen Abstédnden verschieben, wahrend die Eislinie von Wasser zu kleineren radia-
len Absténden verschoben werden sollte. Da allerdings die Staubdichte nach auflen
hin abnimmt, verringert sich die optische Tiefe in den inneren Regionen der Scheibe
nur um ~ 30 % wenn der Auflenradius der Scheibe verdoppelt wird (siche Tab. 4.2).

Der maximale und minimale Temperaturunterschied zur Korngréflenverteilung
mit den kleinsten Radien (5 — 11nm) wird in Abb.4.19 gezeigt. Nur der minimale
Temperaturunterschied wachst signifikant, der maximale dndert sich nur um 0,1 K.
Da die optische Tiefe sich mit grofferem Auflenradius verringert, wird der Anstieg
der Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser und CO mit
steigendem Auflenradius langsamer (Abb. 4.20). Allerdings ist die Eislinie von Wasser
nidher am Stern fir grofle Scheiben. Dies kann durch die in Abs.4.2.3 erklarte
gegenseitige Erwarmung der Teilchen im Innenbereich der Scheibe erklart werden.
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Abbildung 4.18: Relative Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von
Wasser (oben) und CO (unten) als Funktion des radialen Abstands vom Stern, fiir

verschiedene Innenradien.
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Abbildung 4.19: Trends der maximalen und minimalen Temperaturdifferenz zur
Staubkorngrofenverteilung mit den kleinsten Radien (5 — 11 nm) in der Mittelebene,
als Funktion des Auflenradius.

4.2.6 Flying Saucer

In GUILLOTEAU u.a. (2016) wurden Staubtemperaturen von 5 — 7K bei radialen
Abstédnden von 100 au fiir die Scheibe des Flying Saucer bestimmt. Dazu wurden
Geschwindigkeitsgradienten aufgrund der Keplerrotation der Scheibe und Variationen
in der Intensitdt des CO Hintergrunds als Funktion der Geschwindigkeit verwendet.
Diese Ergebnisse stimmen jedoch nicht mit denen fiir ahnliche Scheiben tiberein. Im
Besonderen wurde in ISELLA, CARPENTER & SARGENT (2009) eine Staubtemperatur
von 20 K bei einem radialen Abstand von 100 au fiir die Scheibe von DM Tau be-
stimmt, welche eine dhnliche Masse wie die vom Flying Saucer besitzt. Eine mogliche
Erklarung aus GUILLOTEAU u. a. (2016) fir die niedrige gemessene Staubtemperatur
ist ein Temperaturunterschied zwischen grofieren Staubkornern, welche die SED
bei langen Wellenldangen dominieren, und kleinen Staubkoérnern, welche die SED im
Nahinfrarot dominieren. Um diese Erklarung zu tiberprifen, wenden wir die MGS
StaubkorngroBlenverteilung auf die Scheibe des Flying Saucer an.

Die Scheibe hat einen Auflenradius von 190au (GUILLOTEAU u.a. 2016). Die
Masse leiten wir aus der Bedingung ab, dass die optische Tiefe horizontal durch die
Scheibe bei 1,3mm ~ 0,2 betrigt. Diese optische Tiefe wird bei einer Entfernung von
100 au vom Stern gemessen und tiber eine Skalenhohe (10au) gemittelt. Die daraus
resultierende Staubmasse betriagt 3,5 - 1075 M. Der Zentralstern hat eine Masse
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Abbildung 4.20: Relative Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von
Wasser (oben) und CO (unten) als Funktion des radialen Abstands vom Stern, fiir
verschiedene Auflenradien.
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von 0,57 Mg, eine Helligkeit von 0,2 L und eine Effektivtemperatur von 3700 K. Die
Scheibe hat eine Inklination von 90°.

Die Temperaturverteilung in der Mittelebene der Referenzscheibe und die Tempe-
raturunterschiede der MGS Scheibe zur Referenzscheibe sind in Abb. 4.21 zu sehen.
Innerhalb von ~ 9 au sind die Temperaturunterschiede negativ fiir alle Staubkorngro-
Benverteilungen, d.h. die MGS Scheibe ist kélter als die Referenzscheibe. Aulerhalb
sind nur noch Korngréfenverteilungen mit einem Radius tiber 47 pm kalter als der
Staub in der Referenzscheibe. Weiterhin hat die Korngrofenverteilung mit Radien
von 47 pm bis 101 pm auBerhalb von 109 au Temperaturen unter 7 K, wiahrend Korn-
groBenverteilungen mit noch gréBeren Radien diese Temperatur schon bei geringeren
radialen Abstdnden unterschreiten. Dieses Ergebnis unterstiitzt die Erklarung von
GUILLOTEAU u. a. (2016).

Ein Vergleich der thermischen Reemissionsstrahlung der MGS Scheibe und der
Referenzscheibe ist in Abb. 4.22 zu sehen. Die thermische Reemissionsstrahlung der
MGS Scheibe ist stérker bei kiirzeren Wellenldngen und schwécher bei langeren. Die
groflere relative Differenz wird durch die stéarkere Inklination verursacht.
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Abbildung 4.21: Temperaturverteilung in der Mittelebene der Referenzscheibe des
Flying Saucer und die Temperaturdifferenz zwischen der MGS Scheibe und der Refe-
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Abbildung 4.22: Thermische Reemissionsstrahlung des Flying Saucer.
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4.3 Diskussion
4.3.1 Effekt der Scheibenmasse sowie des inneren und auBeren Scheibenradius

Im optisch diinnen Fall kann der Temperaturunterschied Werte von 63 % im be-
trachteten Modell erreichen und die Reihenfolge der radialen Temperaturprofile wird
direkt durch die Absorptionsquerschnitte (Abs.4.1.3) vorgegeben. Fiir Scheiben mit
einer optisch dicken Mittelebene ist die Mittelebenentemperatur nahe am Stern
hoher und weiter auflen geringer. Die bessere thermische Kopplung verringert die
Temperaturunterschiede in der Mittelebene. Hier werden die Staubkorngroffenver-
teilungen zusétzlich von der thermischen Reemissionsstrahlung des umgebenden
Staubes geheizt. Dieser Staub strahlt bei lingeren Wellenléngen als der Stern. Da
der Absorptionsquerschnitt fiir Staubkorngrofienverteilungen mit grofleren Radien
(s. Abs.4.1.3) mit der Wellenldnge flacher verlauft, ist die Reihenfolge der radialen
Temperaturprofile zumindest teilweise umgekehrt. Die Ergebnisse fiir die optisch
diinne Scheibe sind fiir die hoheren, direkt vom Stern geheizten Schichten der Scheibe
relevant, wihrend die Ergebnisse fiir die optisch dicke Scheibe im Inneren der Scheibe
anwendbar sind.

Ein innerer Hohlraum in der Scheibe bedeutet, dass die Strahlung am Innenrand der
Scheibe schwiécher ist. Da auflerdem die Dichte in der tibrigen Scheibe fixiert ist, nimmt
die Masse der Scheibe ab. Die Abschirmung der Mittelebene ist geringer, weil weiter
innen weniger Masse vorhanden ist. Dadurch nehmen die Temperaturunterschiede
mit steigendem Innenradius erst ab und dann wieder zu. Wasser und CO friert bei
grofleren radialen Abstdnden vom Stern aus als in Scheiben ohne inneren Hohlraum.

Mit steigendem Auflenradius wird die Scheibe grofler, was die Staubdichte und
damit die optische Tiefe der Scheibe reduziert. Das erhoht die Temperaturunterschiede
in der Mittelebene und der Ubergang zwischen keinem Ausfrieren und komplettem
Ausfrieren von Wasser und CO erstreckt sich iiber einen grofleren radialen Bereich.
Weiterhin bewegt sich die Eislinie von Wasser weiter nach innen. Da jedoch die
Staubdichte in der Scheibe nach auflen hin abnimmt, verringert sich die optische Tiefe
bei einem radialen Abstand von 10 au, berechnet senkrecht zur Scheibenmittelebene,
nur um ~ 30 % (siehe Tab.4.2).

Fiir den Flying Saucer (Abs. 4.2.6) finden wir heraus, dass in den inneren Bereichen
der Scheibe (innerhalb ~ 7au) die Verteilung der Staubtemperatur dhnlich zum
optisch dicken Fall ist, wo die Temperaturen fiir eine Staubkorngrofienverteilung mit
Radien von 47 pm bis 101 pm am hochsten sind. Weiter aulen dhnelt die Temperatur-
verteilung eher dem optisch diinnen Fall mit gréfferen Temperaturunterschieden und
wo die Staubkorngroflenverteilung mit Radien von 106 nm bis 227 nm am wérmsten
ist. Allerdings ist die Reihenfolge der radialen Temperaturprofile nicht identisch
zum optisch diinnen Fall, weil die Korngréflenverteilungen durch die reemittierte
Strahlung von weiter innen beeinflusst werden.
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4.3.2 Effekte verschiedener Staubverteilungen

Staubkorner mit Groflen im mm-Bereich tendieren dazu, in Richtung Mittelebene
abzusinken (z.B. GRAFE u. a. 2013). Um die Konsequenzen davon zu untersuchen, be-
nutzen wir ein Scheibenmodell ohne Staubkorngrofienverteilungen mit grofien Radien
in den oberen Scheibenschichten. Um die Verteilung der Staubkornradien n(a) ~ a=3"°
global konstant zu halten, erhohen wir die Konzentration der Korngrofenverteilungen
mit grofleren Radien in und nahe der Mittelebene.

Das fithrt zu zwei verschiedenen Effekten: Zuerst erhoht sich die Anzahldichte der
Staubkorner und damit die optische Tiefe in der Mittelebene, was die Mittelebe-
nentemperatur in den dufleren Scheibenregionen verringert und weiter innen erhéht
(siche Abs.4.2.3). Da jedoch in den oberen Schichten keine KorngréBenverteilungen
mit groflen Radien mehr vorhanden sind, erhoht sich ihre Temperatur und der
Temperaturunterschied zwischen verschiedenen Korngrofienverteilungen. Weiterhin
sorgt die verringerte optische Tiefe in diesen Schichten fiir eine effizientere Heizung
der Mittelebene. Abhingig von den gewédhlten Parametern kann die Mittelebene
entweder kithler (aufgrund der groBieren optischen Tiefe in der Mittelebene) oder
wéarmer werden, wenn die effizientere Heizung durch die oberen Schichten dominiert.

Eine weitere Frage bezieht sich auf das Dichteprofil der Scheibenoberflache. Die
Gleichung 2.4 impliziert ein Dichteprofil ~ =% = =15 der Oberfliche. Ein flacheres
Dichteprofil ~ 7! (z.B. GUILLOTEAU u. a. 2011) wiirde einen flacheren radialen Gra-
dienten der optischen Tiefe pro Einheitslange bedeuten. Daher wéare die Staubdichte
und damit die optische Tiefe nahe beim Stern reduziert und weiter auflen erhoht.
Dies verringert den maximalen Temperaturunterschied in der Mittelebene.

Da allerdings auch die Riickwirkung des Staubes aufgrund der geringeren optischen
Tiefe nahe des Sterns schwécher wird, wiirde die Eislinie des Wassers weiter nach
innen wandern. Weiterhin wiirde sich der Ubergang zwischen nichts ausgefroren
und alles ausgefroren fiir Wasser iiber einen grofleren radialen Bereich erstrecken.
Da die Abschirmung der Mittelebene durch Staub weiter innen schwécher wiirde,
wiirde die Eislinie von CO weiter nach auflen wandern. Auflerdem wiirde die groflere
optische Tiefe in diesem Bereich den Ubergang zwischen nichts ausgefroren und alles
ausgefroren auf einen kleineren radialen Bereich komprimieren.

4.3.3 Folgen fiir die molekulare Schicht

Die Chemie protoplanetarer Scheiben hangt stark von der Staubtemperatur ab.
Insbesondere der Kohlenstoffgehalt der Gasphase ist aufgrund des Ausfrierens von CO
und der Umwandlung in CO, auf der Staubkornoberfliche bei Temperaturen zwischen
35K und 40 K (REBOUSSIN u. a. 2015) stark temperaturabhéngig. Um den Einfluss
der Unterschiede der Staubtemperatur zu quantifizieren, wéren detaillierte chemische
Modellierungen notig. Daher illustrieren wir die Unterschiede zum Referenzmodell
durch eine Analyse der verfiigharen Staubkornoberfliche bei Temperaturen zwischen
20K (Gefrierpunkt von CO) und 30K bei einem radialen Abstand von 50 au.
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Im optisch diinnen Fall gibt es Staubkorngrofienverteilungen mit Temperaturen
unter 30 K nur in der MGS Scheibe. Aber auch dort machen sie nur 0,3% der
Gesamtoberfliche aus. Fiir den realistischeren optisch dicken Fall zeigt Abb. 4.11,
dass es in beiden Scheiben Korngrofienverteilungen mit Temperaturen unter 30 K
gibt. Fiir die MGS Scheibe betréigt der Anteil der Staubkornoberfliche zwischen 20 K
und 30K 20 %. Fir die Referenzscheibe ist der Anteil der Staubkornoberflache in der
gleichen Groflenordnung (17 %). Allerdings zeigt Abb.4.10, dass die Unterschiede
in der Staubtemperatur bei Héhen von 5au bis 20 au, also 1 bis 4 Skalenhchen bei
einem radialen Abstand von 50 au und damit am Ort der molekularen Schicht, grof3
sind. Der Temperaturunterschied zwischen Korngroflenverteilungen mit einem Radius
von 1pm und 47 pm kann bis zu 30 K betragen.

Wir beobachten auflerdem, dass Korngroenverteilungen mit kleinen Radien (<
1 pm) 50 % hohere Temperaturen haben kénnen als die Referenzscheibe (90 K gegen
60 K). Dies zeigt, dass eine realistischere Behandlung der Staubkorngréfienverteilung
einen groferen vertikalen Temperaturgradienten impliziert als Modelle, die nur einen
gemittelten Staubkornradius benutzen (wie unser Referenzmodell). Dies beeinflusst
das Verhalten der Photodissoziationsregion® an der Scheibenoberfliche.

4.4 Fazit

Das Ziel dieser Studie war es, ausgewahlte Konsequenzen einer realistischeren Be-
handlung der Staubkorngréenverteilung auf die Temperaturverteilung des Staubes
und die SED in zirkumstellaren Scheiben zu untersuchen.

Im optisch diinnen Fall kann der Temperaturunterschied bis zu 63 % betragen.
Weiterhin ist der Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimmten Tempe-
ratur in der Referenzscheibe kleiner als in der MGS Scheibe. Da das Ausfrieren von
CO die Effizienz der Deuteriumfraktionierung beeinflusst (PUNANOVA u.a. 2016),
andert dieser Temperaturunterschied auch die Effizienz chemischer Reaktionen. Wei-
terhin hangt die Eislinie einer volatilen Spezies vom Staubkornradius ab, mit den
gleichen Trends wie bei der Temperaturverteilung. Gleichzeitig zeigt der Anteil der
Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser als Funktion des
radialen Abstands mehrere Stufen fiir die MGS Scheibe und nur eine Stufe fiir die
Referenzscheibe.

Wenn die Mittelebene optisch dick ist, sind die Temperaturunterschiede sehr viel
kleiner. Weiterhin ist die Reihenfolge der radialen Temperaturprofile zumindest
teilweise umgekehrt. Der Anteil der Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimmten
Temperatur ist auch verandert. Der Unterschied der Werte zwischen verschiedenen
Staubkornradien ist geringer und unterhalb ~ 30K ist der Anteil hoher fiir die

1 Die Photodissoziationsregion ist die Region der Scheibe, wo die UV-Strahlung des Sterns und
des interstellaren Strahlungsfeldes die Molekiile ionisiert und dissoziiert.
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Referenzscheibe als fiir die MGS Scheibe, wahrend es bei hoheren Temperaturen
umgekehrt ist. Die Eislinie verschiebt sich zu grofieren radialen Abstanden, da die
Mittelebenentemperatur bei grofleren Entfernungen vom Stern geringer ist und die
Eislinien fiir die verschiedenen Staubkérner sind nédher zusammen. Der Anteil der
Staubkornoberfliche unterhalb des Gefrierpunktes von Wasser wachst schneller als
fiir die optisch diinne Scheibe. Weiterhin kann CO auflerhalb von 30 au ausfrieren.

Die thermische Reemissionsstrahlung der MGS Scheibe ist starker als die der Refe-
renzscheibe fiir kleine Wellenlédngen (< 10 pm), wéhrend sie fiir grofiere Wellenlangen
schwécher ist. Dies lasst sich dadurch erklaren, dass die Staubkorngréenverteilungen
mit kleinen Radien bei kleinen Wellenléngen sehr effiziente Strahlungsquellen sind.
Diese Groflenverteilungen haben den grofiten Anteil an der Gesamtoberfliche des
Staubes der MGS Scheibe und sind dartiber hinaus warmer als die Groflenverteilung
in der Referenzscheibe. Fiir die grofiten Wellenlangen (> 100 um) sinkt die relative
Differenz wieder, weil der Absorptionsquerschnitt der gemittelten Staubkorngrofien-
verteilung schneller abfallt als jener der Korngroflenverteilungen mit den grofiten
Radien der MGS Scheibe. Diese Unterschiede éndern auch den Emissivitatsindex des
Staubes, welcher in vielen einfachen Analysen von Beobachtungen bestimmt wird
(siche z.B. SCHNEE u. a. 2010).

In Abs. 4.2.6 wird die MGS Staubkorngréfienverteilung auf die Scheibe des Flying
Saucer angewandt. Hier sind die Korngroflenverteilungen mit grofen Radien (iiber
47um) kélter als die gemittelte KorngroBenverteilung der Referenzscheibe, was die
Ergebnisse von GUILLOTEAU u. a. (2016) bestatigt.

4.5 Anhang

4.5.1 Optische Tiefe

Tabelle 4.2: Optische Tiefen bei einem radialen Abstand von 10 au vom Zentralstern,
in vertikaler Richtung durch die Mittelebene berechnet.

Setup Optische Tiefe bei 1,3 mm

Opt. dick (1,0 - 1073 M) 34,7
3,0-107* Mg 10,4
1,0- 1074 M, 347
3,0-107°5 M, 1,04
1,0-107° M, 0,347
Aufenradius 100 au 11,5
Auflenradius 200 au 7,72
Auflenradius 300 au 6,30
Auflenradius 400 au 5,48
Flying Saucer 0,892

Hier geben wir einen Uberblick der optischen Tiefe vertikal durch die Scheibe, bei
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einer radialen Entfernung von 10au vom Zentralstern und einer Wellenldnge von
1,3mm. Die Resultate sind in Tab. 4.2 aufgefiihrt. Die optischen Tiefen sind fiir die
MGS Scheibe, wahrend die der Referenzscheibe ~ 1% geringer sind. Das kann durch
numerische Ungenauigkeiten aufgrund der begrenzte Anzahl von Radiusintervallen
bei der Berechnung der Staubkornparameter erklirt werden. Die Scheiben mit einem
inneren Hohlraum werden tibersprungen, da bei ihnen kein Staub innerhalb von 10 au
existiert.



KAPITEL 5

Charakterisierung der Streupolarisation im mid-IR in
protoplanetaren Scheiben

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit HEESE,
WOLF & BRAUER (2020), welche im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics
verdffentlicht wurde. Soweit nicht anders angegeben wurden die Abbildungen dieses
Kapitels der genannten Veréffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

In dieser Studie wird die Streupolarisation im mid-IR in protoplanetaren Scheiben
charakterisiert. Es wird generell angenommen, dass Magnetfelder eine wichtige Rolle
in der Entstehung und Entwicklung protoplanetarer Scheiben spielen. Zum Beispiel
kann das Magnetfeld einen so starken Drehimpulstransport nach auflien verursachen,
dass sich keine durch die Zentrifugalkrifte gestiitzte Scheibe bildet (GALLI u.a.
2006). Ein vertikal zur Mittelebene orientiertes Magnetfeld erhoht den Drehimpuls-
transport in Akkretionsscheiben durch die Magnetorotationsinstabilitat, selbst bei
vernachlassigter ambipolarer Diffusion in der idealen Magnetohydrodynamik (MHD).
In nicht-idealen MHD Simulationen ist die Prasenz eines vertikalen Magnetfeldes
wichtig, um die beobachteten Akkretionsraten zu erzeugen (SIMON u.a. 2013). Trotz
dieser Wichtigkeit ist es nur wenig durch Beobachtungen eingeschriankt (STEPHENS
u.a. 2017).

Eine Moglichkeit, Magnetfelder zu bestimmen besteht darin, die Polarisation durch
dichroitische Emission und Absorption von nichtsphéarischen, durch das Magnetfeld
ausgerichteten Staubkornern zu messen (CHO & LAZARIAN 2007). Weiterhin kann
Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption fiir optisch dicke Scheiben
Informationen iiber die Temperaturstruktur der Scheibe liefern. Kombiniert mit
komplementaren Methoden der Temperaturmessung, z.B. durch Molekiillinien, kann
diese Methode genutzt werden, um die Opazitdt und damit die Masse des Staubes
zu bestimmen (LIN u.a. 2020).

Eine andere etablierte Methode zur Bestimmung von Magnetfeldern basiert auf
der Messung der Aufspaltung der Spektrallinien durch den Zeeman-Effekt (BRAUER,
WoLF & FLOCK 2017). Dabei wird die Stéarke des Magnetfeldes in der Sichtlinie durch
Vergleich der Ableitung des Profils des netto-Flusses mit der zirkular polarisierten

65
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Emission bestimmt (CRUTCHER u. a. 1993). Die Gesamtstérke des Magnetfeldes kann
bestimmt werden, indem die Zeeman-Beobachtungen mit komplementéren Beobach-
tungen der Polarisation kombiniert werden (HEILES & HAVERKORN 2012). Allerdings
konnen die Voraussetzungen fiir raumlich aufgeloste Zeeman-Beobachtungen von
den heutigen Instrumenten nicht erfiillt werden (BRAUER, WOLF & FLOCK 2017).
Nur rdumlich unaufgeloste Beobachtungen sind nach den Ergebnissen des Artikels
durchfithrbar.

Die meisten Polarisationsbeobachtungen werden im Submillimeter-Bereich durch-
gefithrt. RAO u.a. (2014) haben z.B. raumlich aufgeloste Polarisationsbeobachtungen
von IRAS 16293-2422 mithilfe des Submillimeter Array durchgefiihrt. Das von dieser
Beobachtung abgeleitete Magnetfeld zeigt eine komplexe Struktur. Analysen der
raumlich aufgelosten Polarisationsstruktur von HL Tau bei 1,25 mm (STEPHENS u. a.
2014) zeigen, dass die Orientierung des Magnetfeldes mit der Hauptachse der Scheibe
iibereinstimmt.

Polarisation im mid-IR bietet einen alternativen Ansatz fiir das Studium der
Magnetfelder (SMITH u.a. 2000). Da protoplanetare Scheiben im mid-IR optisch
dick sind (CHIANG & GOLDREICH 1997), eignet sich dieser Wellenldangenbereich,
um die oberen Scheibenregionen zu untersuchen. Dies ist niitzlich zur Untersuchung
der Ausrichtung von (sub-) mikrometergrofen Partikeln mit superparamagnetischen
Einschliissen, da sie sich nach TAZAKI, LAZARIAN & NOMURA (2017) dort zum
Magnetfeld ausrichten kénnen. Bis jetzt gibt es nur wenige raumlich aufgeloste
Beobachtungen im mid-IR (z.B. L1 u.a. 2016), aber auch rdumlich unaufgeldste
Beobachtungen kénnen benutzt werden, um Informationen tiber Magnetfelder zu
gewinnen (LI u.a. 2018).

Allerdings kann polarisierte Strahlung nicht nur durch dichroitische Emission und
Absorption, sondern auch durch Streuung von Sternstrahlung und der thermischen
Reemissionsstrahlung des Staubes (“Selbststreuung”; KATAOKA u. a. 2015) erzeugt
werden. Diese Streupolarisation tragt keine Informationen tiber das Magnetfeld, aber
tiber die Groflenverteilung und Zusammensetzung des Staubs (KATAOKA u. a. 2015;
YANG & L1 2019).

Mithilfe von Spektropolarimetrie kann man dichroitische Emission von Absorption
unterscheiden (AITKEN u.a. 2004; ZHANG u.a. 2017). Die Unterscheidung von
Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption
ist aber komplizierter (YANG u.a. 2016). Normalerweise wird Streuung im mid-
IR vernachlassigt. Aber Beobachtungen der Polarisation von AB Aur im mid-IR
(L1 u.a. 2016) belegen, dass beide Polarisationsmechanismen eine Rolle spielen:
Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption in den inneren ~ 80 au
und Streupolarisation bei grofieren radialen Absténden.

Weiterhin zeigen neuere Untersuchungen von HL Tau, dass die 870 pm Emission
nur durch Staubstreuung erklért werden kann (STEPHENS u.a. 2017), wihrend
die Emission bei 1,3 mm Eigenschaften sowohl von Streuung als auch von dichroi-
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tischer Emission und Absorption zeigt. Daher muss eine sorgfiltige Analyse von
Polarisationsbeobachtungen auch Streuung beriicksichtigen.

Um eine Unterscheidung von Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische
Emission und Absorption zu erlauben sowie die Streupolarisation zu nutzen, um In-
formationen tiiber die Staubphase der Scheibe zu gewinnen, ist eine Charakterisierung
der Streupolarisation erforderlich. In dieser Studie wird daher der Polarisationsgrad
fiir verschiedene Wellenlangen, Zentralsterne und Scheibenparameter untersucht.

Im Folgenden wird in Abs. 5.1 das Scheiben- und Staubmodell sowie das verwendete
Monte-Carlo Strahlungstransportprogramm vorgestellt. In Abs. 5.2 werden die Resul-
tate der durchgefithrten Simulationen analysiert. Danach wird in Abs. 5.3 diskutiert,
wie die Ergebnisse bei der Unterscheidung von Streupolarisation und Polarisation
durch dichroitische Emission und Absorption helfen kénnen. In Abs. 5.4 werden die
Ergebnisse zusammengefasst.

5.1 Modell

Im Folgenden wird das verwendete Scheiben- und Staubmodell sowie das Monte-Carlo
Strahlungstransportprogramm kurz vorgestellt.

5.1.1 Scheibenmodell

Es wird ein parametrisiertes Scheibenmodell nach SHAKURA & SUNYAEV (1973),
s. Abs. 2.1.5, gewahlt. Die Innenradien liegen zwischen dem Sublimationsradius des
Staubes und den Radien, welche in Ubergangsscheiben beobachtet wurden (WIL-
LIAMS & CIEzA 2011), wihrend die beriicksichtigten Staubmassen zwischen 1076 My,
und 1073 M, liegen, um den in der Taurus-Auriga Sternentstehungsregion beobach-
teten Massenbereich abzudecken (ANDREWS & WILLIAMS 2005). Taurus-Auriga
tiberspannt den groften Massenbereich der in WILLIAMS & CIEZA (2011) préisentier-
ten Cluster. Die Auflenradien umfassen den in Taurus-Auriga beobachteten Bereich
(SCHAEFER u. a. 2009). Die Werte des Flaring-Exponenten 3, des Dichteverteilungs-
parameters o, und der Skalenhohe higg sind so gewéhlt, dass sie den in der Literatur
gefundenen Bereich abdecken (PINTE u. a. 2008; SAUTER u. a. 2009; HUELAMO u. a.
2010; MADLENER u. a. 2012; L1u u.a. 2012; GRAFE u. a. 2013; KIRCHSCHLAGER,
WOLF & MADLENER 2016).

Es werden zirkumstellare Scheiben um zwei verschiedene Sterne, einen T-Tauri-
und einen Herbig-Ae-Stern, untersucht. In diesen Systemen wird die Lichtstreuung bei
9 verschiedenen, logarithmisch verteilten Wellenlangen im N und () Band untersucht:
Fiintf Wellenlangen zwischen 8 pm und 13 pm und vier zwischen 16 pm und 22 pm.

Soweit nicht anders angegeben, sind die im Folgenden prasentierten Resultate
fiir ein Referenzmodell mit einem inneren Radius von 1au, einer Staubmasse von
1074 Mg, 8 = 1,2, a, = 2,1 und hyop = 10au. Die Inklination der Referenzscheibe
betriagt 0°, die Wellenlénge 9,5 um und der Zentralstern ist ein T-Tauri-Stern (s.
Tab. 5.1 fiir Details).
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Tabelle 5.1: Modellparameter

\ Allgemein
Entfernung 140 pc
Inklination 0° —90°
Wellenlangen 8pm — 13pm und 16 pm — 22 pm
\ Scheibe
ay 1.0—-25
o] 1.05—-1.4
h10o Hau — 15au
Tin 0,1au — 50 au
Tout 100 au — 1000 au
Mpust 107 Mg — 1073 Mg,
’ T-Tauri-Stern ‘
M, 0,7Mg
R, 2Rg
T, 4000 K
’ Herbig-Ae-Stern ‘
M, 2,5 Mg
R, 248 R
T 9500 K

5.1.2 Staub

Das verwendete Staubmodell in unseren Simulationen ist eine homogene Mischung aus
Silikat und Graphit, wie in Abs. 2.1.4 beschrieben. Der minimalen Staubkornradius
ist 5nm und der maximalen Radius ist 250 nm. Dies bildet die Grofenverteilung im
ISM ab (MATHIS, RUMPL & NORDSIECK 1977). Zusétzlich machen wir Simulationen
mit einem maximalen Staubkornradius von 2,5 pm und 10 pm, um die Présenz von
Mikrometer-grofen Staubkérnern zu beriicksichtigen (MULDERS u. a. 2013). Wenn
nicht anders angegeben, gelten die folgenden Resultate fiir eine Referenzgroflenvertei-
lung mit einem maximalen Staubkornradius von 250 nm.

5.1.3 Monte-Carlo Strahlungstransportprogramm

Die in diesem Abschnitt vorgestellten Simulationen wurden mit POLARIS, genauer
in Abs. 3.2 beschrieben, durchgefithrt. Dabei wurden die Polarisationskarten in zwei
Schritten erstellt: Als erstes wurde die Temperaturstruktur mithilfe des Monte-Carlo
Verfahrens berechnet. Im zweiten Schritt wurde die gestreute Sternstrahlung sowie
die gestreute thermische Reemissionsstrahlung basierend auf der zuvor berechneten
Temperaturstruktur bestimmt.
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5.2 Resultate

Im Folgenden wird zuerst das Verhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung des
Staubes zur gestreuten Sternstrahlung untersucht (Abs.5.2.1). Danach wird der
Einfluss folgender Parameter auf den Polarisationszustand des gestreuten Lichts
untersucht: Die Wellenlénge der Streustrahlung, die Staubmasse und der Innenradius
der Scheibe. Schliellich wird die raumliche Staubverteilung, die Inklination der
Scheibe und die Leuchtkraft des Zentralsterns untersucht.

5.2.1 Strahlungsquelle

Hier wird der relative Einfluss der thermischen Reemissionsstrahlung des Staubes
gegeniiber der gestreuten Sternstrahlung auf den Gesamtfluss untersucht, indem der
radiale Verlauf des Verhéltnisses der beiden Groflen analysiert wird.

Wellenldnge: Das Verhéltnis beider Groflen im N und @) Band ist in Abb. 5.1 zu
sehen. Wir finden zwei eindeutige Trends:

1. Nahe des Innenrands der Scheibe erreicht das Verhéltnis sein Maximum und
verringert sich in Richtung groerer radialer Absténde. Das ist durch die Tem-
peraturstruktur der Scheibe gegeben. Die Flussdichte der Reemissionsstrahlung
verringert sich mit steigender Entfernung zum Zentralstern schneller als die
der gestreuten Sternstrahlung (~ r~2, geometrische Verdiinnung).
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1e+01 I I I I I I 1 I
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Abbildung 5.1: Verhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung zu gestreuter Stern-
strahlung fiir Wellenldngen im N und ¢ Band.
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2. Durch den steigenden Einfluss der thermischen Reemissionsstrahlung des Stau-
bes und den abnehmenden Einfluss der gestreuten Sternstrahlung erhoht sich
das Flussverhaltnis mit steigender Wellenlange.

Die Trends bleiben gleich, wenn als Zentralstern ein Herbig-Ae-Stern verwendet
wird. Allerdings erhoht sich das Flussverhaltnis aufgrund der effektiveren Heizung
der Scheibe.

Staubmasse: Da eine groflere Staubmasse die thermische Reemissionsstrahlung
verstirkt, erhoht sich das Flussverhéaltnis leicht. Allerdings sind die Unterschiede
zwischen den Verhiltnissen kleiner als bei einer Anderung der Wellenldnge.

Auflenradius der Scheibe: Da die verringerte Staubdichte die Flussdichte der Stern-
strahlung verringert, erhoht sich das Verhaltnis leicht mit steigendem Auflenradius.
Allerdings sind die Unterschiede noch kleiner als die fiir unterschiedliche Staubmassen.

Innenradius der Scheibe: Das Flussverhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung
zu gestreuter Sternstrahlung fiir eine feste Wellenlédnge von 9,5 pm, aber verschiedene
Innenradien, ist in Abb.5.2, oben, zu sehen. Da die Temperatur am Innenrand
der Scheibe mit steigendem Innenradius abnimmt, verringert sich der Einfluss der
thermischen Reemissionsstrahlung, wahrend der der Sternstrahlung kaum beeinflusst
wird. Allerdings ist der Trend fiir einen Innenradius von 0,1 au umgekehrt. Das
kommt daher, das der Bereich, wo die Temperatur der Scheibe 300 K erreicht, sich
nidher an den Stern heranbewegt. Das verringert die Grofle (und damit auch die
Leuchtkraft) der effektiven mid-IR Strahlungsquelle und somit auch den auf der
aufleren Scheibenoberfliche einfallenden Fluss. Dies wird in Abb. 5.2, unten gezeigt,
in der die Temperatur der optischen Tiefe 7 = 1-Oberfliche (bei einer Wellenlénge
von 9,5 1um, von oberhalb der Scheibe gesehen) dargestellt ist.

Flaring-Exponent 5: In Abb.5.3, oben ist ein Vergleich der Flussverhaltnisse
fiir verschiedene Werte des Flaring-Exponenten [ gezeigt. Fiir groflere 5 erhoht
der schnelle Anstieg der Skalenhohe die Effizienz der Lichtstreuung und damit die
Intensitédt der gestreuten Sternstrahlung. Gleichzeitig ist die effektive Absorption
der Scheibe erhoht, wodurch der Staub starker geheizt wird. Bei kleinen radialen
Abstédnden dominiert der Einfluss auf die Staubheizung, wihrend weiter auflen der
Einfluss auf die Streuung dominiert.

Skalenhdhe h1gp: Die Flussverhéltnisse fiir verschiedene Skalenhdhen hqgy werden in
Abb. 5.3, unten gezeigt. Aulerhalb von ~ 60 au steigt das Flussverhéltnis signifikant
mit steigender Skalenhohe, wahrend die Unterschiede weiter innen vernachlassigbar
sind. Eine kleinere Skalenhohe macht die Scheibe kompakter in vertikaler Richtung
und verringert dadurch die Dicke der Schicht, in der mid-IR Strahlung produziert
wird. Dies dominiert die Anderung der gestreuten Sternstrahlung, welche ebenfalls
geschwéacht wird.

Dichteverteilungsparameter «,: Als letztes wird der Dichteverteilungsparameter
o, untersucht, welcher den radialen Abfall der Dichteverteilung beschreibt. Das
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Abbildung 5.2: Oben: Verhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung zu gestreuter
Sternstrahlung fiir verschiedene Innenradien.

Unten: Radiales Temperaturprofil an der optischen Tiefe 7 = 1-Oberflache, bei einer
Wellenlédnge von 9,5 pum, von oberhalb der Scheibe aus gesehen, fiir verschiedene
Innenradien.
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Abbildung 5.3: Oben: Verhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung zu gestreuter
Sternstrahlung fiir verschiedene Flaring-Exponenten.

Unten: Verhéltnis der thermischen Reemissionsstrahlung zu gestreuter Sternstrahlung
fiir verschiedene Skalenhohen.
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Flussverhéltnis erhoht sich fiir steilere Dichteprofile. Da die relativen Unterschiede
der Flussverhéltnisse kleiner sind als fiir eine Anderung von 3 oder higo, wird auf
eine detailliertere Beschreibung verzichtet.

Gréfiere Staubkorner: Eine Erweiterung der Staubkorngréflenverteilung zu grofieren
maximalen Staubkornradien (2,5um, 10m) erhoht die Albedo des Staubes und
damit auch die Starke der Streustrahlung. Dies verringert das Flussverhaltnis von
thermischer Reemissionsstrahlung zu gestreuter Sternstrahlung und sorgt dafiir, dass
der Einfluss von letzterer bereits bei einem Innenradius von 10 au signifikant wird.
Da die Trends fiir kleinere Staubkoérner qualitativ auch auf die grofleren zutreffen,
wird auf eine detailliertere Beschreibung verzichtet.

Zusammenfassend ist die thermische Reemissionsstrahlung im mid-IR starker als
die gestreute Sternstrahlung fiir Scheiben mit Innenradien bis ~ 20 au fir Staubkorn-
groflenverteilungen mit einem kleinen maximalen Staubkornradius und bis zu ~ 10 au
fiir Staubkorngrofienverteilungen mit grofleren maximalen Radien (2,5 pm, 10 pm).
Daher haben Anderungen der thermischen Reemissionsstrahlung potentiell einen
stirkeren Einfluss auf den resultierenden linearen Polarisationsgrad als Anderungen
der gestreuten Sternstrahlung. Allerdings kann der Einfluss von letzterer fiir Scheiben
mit groBeren Innenradien (ry, = 10au) signifikant werden. Dieses Ergebnis ist wichtig
fiir die Untersuchung von Ubergangsscheiben, welche hiufig Innenradien von einigen
Dutzend au besitzen (z.B. WILLIAMS & CIEZA 2011). Daher miissen bei der Analyse
von Polarisationsbeobachtungen beide Strahlungsquellen beriicksichtigt werden.

5.2.2 Streupolarisation

Im Folgenden wird die Abhéngigkeit des radialen Polarisationsprofils von der Strah-
lungsquelle, der verwendeten Wellenlange, der Scheibenmasse und dem Innenradius
der Scheibe untersucht. Danach wird die Abhéngigkeit des radialen Polarisationspro-
fils von der Aufweitung der Scheibe, der Skalenhéhe und der radialen Dichteverteilung
untersucht. SchlieBlich wird die Abhangigkeit des Polarisationsmusters von der Inkli-
nation sowie die Konsequenzen eines Austausches des zentralen Sterns gegen einen
Herbig-Ae-Stern untersucht.

Quellenabhangigkeit der Streupolarisation

Die individuellen Beitrage der gestreuten Sternstrahlung und der thermischen Re-
emissionsstrahlung sind in Abb. 5.4 zu sehen. Fiir die thermische Reemissionsstrahlung
dominiert in den inneren Scheibenbereichen der ungestreute Anteil, weshalb sie
fast unpolarisiert ist. Weiter auflen, in Bereichen mit geringerer Staubtemperatur,
verringert sich der Beitrag der direkten thermischen Reemissionsstrahlung schneller
als der der Streustrahlung. Daher steigt der lineare Polarisationsgrad der thermischen
Reemissionsstrahlung mit steigendem radialen Abstand vom Stern.

Fiir die Sternstrahlung gibt es aufler der direkten photosphérischen Emission keinen
ungestreuten Beitrag. Daher ist die Strahlung selbst in den inneren Scheibenbereichen
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Abbildung 5.4: Radiales Polarisationsprofil bei 9,5 ym fiir gestreute Sternstrahlung
und thermische Reemissionsstrahlung.
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Abbildung 5.5: Radiale Polarisationsprofile bei 9,5 nm fiir Staubkorngréflenvertei-
lungen mit grofleren maximalen Staubkornradien (2,5 pm, 10 pm).
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signifikant polarisiert. Mit steigendem radialen Abstand sinkt der lineare Polarisati-
onsgrad leicht, weil der Polarisationswinkel aufgrund der Aufweitung der Scheibe
immer weiter von 90° abweicht. Auflerhalb eines radialen Abstands von ~ 160 au,
wo die ungestreute thermische Reemissionsstrahlung vernachlassigbar wird, wird der
lineare Polarisationsgrad beider Strahlungsquellen vergleichbar. Wenn man allerdings
den linearen Polarisationsgrad fiir eine Simulation mit beiden Strahlungsquellen
berechnen mochte, muss man den relativen Einfluss beider Strahlungsquellen zum
Nettofluss beriicksichtigen (Abs.5.2.1).

Fiir Staubkorngréfenverteilungen mit grofferen maximalen Kornradien (siehe
Abb.5.5) finden wir die folgenden wichtigen Unterschiede zum obigen Szenario
mit Staubkorngrofienverteilungen angelehnt an den ISM:

1. Der lineare Polarisationsgrad ist insgesamt geringer, da der erwartete Polarisa-
tionsgrad nach Einfachstreuung, wie in Abb. 5.6 gezeigt, geringer ist.

2. Der lineare Polarisationsgrad fiir thermische Reemissionsstrahlung steigt schnel-
ler mit dem radialen Abstand als fiir Staubkorngréffenverteilungen mit einem
kleineren maximalen Radius. Das wird durch die groflere Albedo von Korn-
groBenverteilungen mit einem grofleren maximalen Radius verursacht (siehe
Abb. 5.10), wodurch die gestreute und daher polarisierte Strahlung einen stér-
keren Einfluss hat. Durch den steileren Abfall der Temperatur mit radialem
Abstand ist zudem der Bereich, in dem effektiv mid-IR-Strahlung erzeugt
wird, kleiner. Daher ist die Region, in der die ungestreute thermische Ree-
missionsstrahlung den Nettofluss (und damit auch die Polarisation) dominiert
wesentlich kleiner.

3. Die radialen Polarisationsprofile fiir gestreute Sternstrahlung und thermische
Reemissionsstrahlung konvergieren nicht auf den gleichen Wert. Dafiir gibt es
drei Grinde:

Erstens muss die Sternstrahlung erst den optisch dicken Innenrand der Scheibe
durchqueren, wihrend die thermische Reemissionsstrahlung grofitenteils von
der Oberfléche der Scheibe emittiert wird (siche Abb. 5.8). Daher ist die Depola-
risation durch Mehrfachstreuung fiir die gestreute Sternstrahlung stérker als fiir
die thermische Reemissionsstrahlung. Dies wird in Abb. 5.9 illustriert, welche
zeigt, dass die Vernachlédssigung von Mehrfachstreuung tatsachlich die Diffe-
renz zwischen gestreuter Sternstrahlung und thermischer Reemissionsstrahlung
signifikant verringert. Dieser Depolarisationseffekt ist fiir Staubkorngrofienver-
teilungen mit kleinen maximalen Kornradien weniger wichtig, da deren Albedo,
siehe Abb. 5.10, wesentlich geringer ist.

Zweitens sind, wie in Abb. 5.8 zu sehen, die Streuwinkel fiir gestreute Sternstrah-
lung und thermische Reemissionsstrahlung unterschiedlich. Obwohl dieser Effekt
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Abbildung 5.6: Vergleich des erwarteten linearen Polarisationsgrades fiir Staub-

korngrofenverteilungen mit apmax = 2,5pm (oben) und apmax = 10 pm (unten), fir
verschiedene Wellenlédngen.
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auch auf Staubkorngroflenverteilungen mit einem kleinen maximalen Kornra-
dius zutrifft, hat er nur fiir Korngroflenverteilungen mit gréfferen maximalen
Kornradien einen signifikanten Einfluss, da dort der Einfluss der Streustrahlung
starker ist.

Drittens ist die effektive mid-IR Strahlungsquelle fiir Staubkorngréfienverteilun-
gen mit grofferen maximalen Kornradien, wie in Abb. 5.7 zu sehen, kompakter.
Dies erhoht die Anisotropie des Strahlungsfeldes und damit den linearen Po-
larisationsgrad. Dieser Effekt ist marginal fiir die grolen Scheiben, die hier
untersucht werden, kann aber fiir kleinere Scheiben signifikant werden.

Wellenlangenabhangigkeit der Streupolarisation

Der lineare Polarisationsgrad bei Streupolarisation ist abhéngig von der Polarisation
nach Einfachstreuung, der Albedo und dem Verhéltnis von Streustrahlung zu un-
gestreuter und damit unpolarisierter Strahlung. Die Wellenldngenabhangigkeit der
Polarisation nach Einfachstreuung ist vernachléassigbhar, weil die kiirzeste untersuchte
Wellenldnge viel grofler als der maximale Staubkornradius ist. Daher wird der lineare
Polarisationsgrad nur vom Streuwinkel und der Albedo bestimmt.

Mit steigender Wellenldnge wird erwartet, dass der Streuwinkel weniger von
90° abweicht, da die Hohe der optischen Tiefe 7 = 1-Oberflaiche abnimmt. Das
wiirde den linearen Polarisationsgrad erhéhen. Gleichzeitig sinkt jedoch die Albedo
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Abbildung 5.7: Vergleich der radialen Ausdehnung der effektiven mid-IR emittieren-
den Region fiir eine Referenzwellenldnge von 9,5 pm.
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Abbildung 5.8: Vergleich des Pfades, den Sternstrahlung (a) und thermische Ree-
missionsstrahlung (b) bis zum Ort der Streuung und danach (c¢) nehmen. Der Pfad,
den die Strahlung ohne Streuung nehmen wiirde, ist gestrichelt. Der Unterschied des
Streuwinkels zwischen Sternstrahlung und thermischer Reemissionsstrahlung ist mit
markiert.
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Abbildung 5.9: Radiale Polarisationsprofile bei 9,5 um fiir Staubkorngréfenvertei-
lungen mit groBeren maximalen Kornradien (2,5 pum, 10 um). Zu illustrationszwecken

(siehe Abs.5.2.2) wurde nur die Strahlung registriert, welche maximal einmal gestreut
hatte, wahrend Mehrfachstreuung vernachlissigt wurde.
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(Abb.5.10), was die Flussdichte der gestreuten und damit polarisierten Strahlung
verringert. Weiterhin steigt mit der Wellenldnge auch die Flussdichte der thermischen
Reemissionsstrahlung, was den Einfluss der ungestreuten Strahlung erhoht.

Um herauszufinden, welcher der Mechanismen dominiert, wurde der lineare Po-
larisationsgrad fiir Wellenldngen im N und ¢) Band berechnet und die Ergebnisse
werden in Abb.5.11 gezeigt. Der lineare Polarisationsgrad sinkt mit steigender Wel-
lenldnge, was darauf hindeutet, dass die Anderung im Verhéltnis von gestreuter zu
ungestreuter Strahlung iiber die des Streuwinkels dominiert. Weiterhin steigt der
lineare Polarisationsgrad mit radialem Abstand, d&hnlich der radialen Abhangigkeit
des linearen Polarisationsgrades fiir reine thermische Reemissionsstrahlung.

Die radialen Polarisationsprofile fiir Staubkorngrofenverteilungen mit grofleren ma-
ximalen Staubkornradien (2,5 pm, 10 pm) sind in Abb. 5.12 zu sehen. Die Unterschie-
de zum Profil fiir Staubkorngréfenverteilungen mit kleinen maximalen Kornradien
(250 nm; Abb.5.11) lassen sich wie folgt erklaren: Fiir grofiere maximale Kornradien
steigt die Albedo (siehe Abb. 5.10) und damit auch die Flussdichte der Streustrahlung
signifikant. Allerdings hdngt der erwartete lineare Polarisationsgrad (sieche Abb. 5.6)
nun von der Wellenldnge ab. Daher konvergieren die Profile fiir verschiedene Wellen-
langen jetzt zu verschiedenen Werten fiir den linearen Polarisationsgrad. Weiterhin
muss die Depolarisation durch Mehrfachstreuung berticksichtigt werden.
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Abbildung 5.10: Wellenldngenabhangigkeit der Staubalbedo im untersuchten Wel-
lenldngenbereich.
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Abbildung 5.11: Radiale Polarisationsprofile fiir Wellenldngen im N und ¢ Band.

Abhangigkeit der Streupolarisation von der Scheibenmasse und dem AuBenradius

Eine geringere Scheibenmasse verringert die optische Tiefe der Scheibe und damit auch
die Hohe der optischen Tiefe 7 = 1-Oberflache (bei einer Wellenldnge von 9,5 um, von
oberhalb der Scheibe aus gesehen). Daher liegt der erwartete Streuwinkel naher bei
90°, was den linearen Polarisationsgrad bei grofien radialen Abstidnden erhéhen sollte.
Gleichzeitig erlaubt jedoch die geringere optische Tiefe der Sternstrahlung, tiefer in
die Scheibe einzudringen, was die Effektivitat der Staubheizung erhéht. Dies verstarkt
die ungestreute Strahlung und verringert damit den linearen Polarisationsgrad bei
kleineren radialen Absténden.

Die radialen Polarisationsprofile fiir Scheiben mit verschiedenen Massen sind in
Abb. 5.13 zu sehen. Wie erwartet ist der lineare Polarisationsgrad fiir Scheiben mit
geringerer Masse in den inneren Scheibenregionen verringert und weiter auflen erhoht.
Staubkorngrofenverteilungen mit mittleren maximalen Staubkornradien (2,5 pum)
zeigen ahnliche Trends. Allerdings sind die Unterschiede kleiner, da der lineare
Polarisationsgrad bei Einfachstreuung (Abb.5.6) keine symmetrische Funktion des
Streuwinkels mehr ist. Daher bekommt man den hochsten linearen Polarisationsgrad
bei Streuwinkeln leicht unter 90°. Fiir die grofiten maximalen Staubkornradien
(10 pm) steigt der lineare Polarisationsgrad mit der Staubmasse fiir alle radialen
Abstédnde, da die maximale Polarisation sich fiir einen kleineren Winkel als bei
Staubkorngroflenverteilungen mit kleineren Maximalradien einstellt.

Eine Erhéhung des Auflenradius verringert ebenfalls die optische Tiefe. Allerdings
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Abbildung 5.12: Radiale Polarisationsprofile fiir Staubkorngréfienverteilungen mit
grofleren maximalen Kornradien (oben: 2,5 um, unten: 10 pm).
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Abbildung 5.13: Radiale Polarisationsprofile fiir verschiedene Scheibenmassen.

sind die Unterschiede in der optischen Tiefe und damit auch im resultierenden
radialen Polarisationsprofil kleiner als fiir eine Anderung der Scheibenmasse.

Abhangigkeit der Streupolarisation vom Innenradius der Scheibe

Die Temperatur am Innenrand der Scheibe (sieche Abb. 5.2, unten) sinkt mit steigen-
dem Innenradius. Dies verringert die generelle Flussdichte der thermischen Reemis-
sionsstrahlung und damit den Einfluss der Selbststreuung.

Die radialen Polarisationsprofile fiir Scheiben mit verschiedenen Innenradien sind
in Abb.5.14 gezeigt. Da der Innenrand der Scheibe mit steigendem Innenradius
nach auflen verschoben wird, verschiebt sich auch der Anstieg des linearen Polarisati-
onsgrades nach auflen. Allerdings ist dieser Trend fiir einen Innenradius von 0,1 au
umgekehrt, weil sich bei diesem Innenradius der radiale Abstand, an dem die Staub-
temperatur 300 K erreicht, ndher am Zentralstern befindet als fiir einen Innenradius
von 1au. Dadurch verringert sich die Grofle der effektiven mid-IR-Strahlungsquelle
und damit die Stérke der auf die dulere Scheibenoberfliche einfallenden Strahlung.
Bei Staubkorngrofienverteilungen mit grofleren maximalen Staubkornradien verandert
sich zusétzlich der maximale lineare Polarisationsgrad mit dem Innenradius.

Alles in allem steigt der lineare Polarisationsgrad bei den kleinsten radialen
Abstédnden, wenn die Grofle der effektiven mid-IR Strahlungsquelle maximal ist.
Bei kleineren und grofleren Innenradien verschiebt sich der Anstieg des linearen
Polarisationsgrades nach auflen.
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Abbildung 5.14: Radiale Polarisationsprofile fiir Scheiben mit verschiedenen Innen-
radien.

Einfluss der Aufweitung, der Dichteverteilung und der Skalenhohe

In den vorherigen Abschnitten wurde ein Flaring-Exponent von g = 1,2, eine radiale
Dichteverteilung beschrieben durch o, = 2,1 und eine Skalenhéhe von hjgp = 10 au
angenommen. Im Folgenden wird der Einfluss dieser Parameter auf das radiale
Polarisationsprofil untersucht.

Flaring-Fxponent 5: Wir zeigen die radiale Abhéngigkeit des linearen Polarisati-
onsgrades fiir verschiedene Flaring-Exponenten 3 in Abb. 5.15. Bei mittleren radialen
Absténden, zwischen ~ 40 au und = 80 au, ist der relative Unterschied zwischen den
Polarisationsprofilen am grofiten. In diesem Bereich verringert sich der lineare Polari-
sationsgrad mit steigendem Flaring. Das kommt daher, dass ein steilerer Anstieg der
Skalenhohe die Absorption der Scheibe signifikant erhéht und damit die Staubheizung
und in der Folge den Einfluss von ungestreuter thermischer Reemissionsstrahlung
verstarkt. Fir Staubkorngroflenverteilungen mit grofleren Maximalradien sind die
Trends ahnlich, aber die Unterschiede zwischen den Polarisationsprofilen sind am
grofften bei kleinen radialen Absténden, innerhalb ~ 20 au.

Skalenhéhe hig: Die radialen Polarisationsprofile fiir verschiedene Skalenh6hen
sind in Abb.5.16 zu sehen. Bei radialen Absténden unterhalb ~ 70au steigt der
lineare Polarisationsgrad mit der Skalenhéhe. Weiter auflen, aulerhalb ~ 90 au, sinkt
der lineare Polarisationsgrad mit steigender Skalenhohe. Eine kleinere Skalenhohe
sorgt erstens fiir eine in vertikaler Richtung kompaktere Scheibe, was die Grofle
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Abbildung 5.15: Vergleich der radialen Polarisationsprofile fiir verschiedene Flaring-
Exponenten.

100 higo = Hau — ' ' ' ' '
90 |  higo = 10au
g | higo = 15au
70
60
50
40 +
30
20
10

R [%]

0 20 40 60 8 100 120 140 160 180
r [ay]

Abbildung 5.16: Vergleich der radialen Polarisationsprofile fiir Scheiben mit verschie-
denen Skalenhdhen.
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der effektiven mid-IR Strahlungsquelle verringert. Zweitens verringert sie die Hohe
der 7 = 1-Oberfliche (bei A = 9,5um, von oberhalb der Scheibe aus gesehen), was
die Abweichung des Streuwinkels von 90° verringert. Der erste Effekt dominiert
bei kleineren radialen Abstdnden, wihrend der zweite weiter auflen dominiert. Fiir
Staubkorngrofienverteilungen mit grofferen Maximalradien dominiert der erste Effekt
nur innerhalb eines radialen Abstands von &~ 20 au und die Unterschiede der radialen
Polarisationsprofile fiir verschiedene Skalenhohen verringern sich.

Radialer Dichteparameter a..: Ein steileres radiales Dichteprofil erhoht leicht den
linearen Polarisationsgrad. Allerdings ist dieser Effekt vernachlassigbhar, verglichen
mit einer Anderung des Flarings oder der Skalenhéhe. Korngréfienverteilungen mit
grofleren Maximalradien zeigen die gleichen Trends.

Zusammenfassend zeigt sich, dass ein groflerer Flaring-Exponent den linearen
Polarisationsgrad bei kleineren radialen Abstdnden verringert, wahrend eine grofiere
Skalenhohe den linearen Polarisationsgrad bei kleineren radialen Absténden erhoht
und weiter auflen verringert.

Abhangigkeit des Polarisationsmusters von der Inklination

In den vorherigen Abschnitten wurden nur Scheiben mit einer Inklination von
0° untersucht, wodurch sich ein zentralsymmetrisches Polarisationsmuster wie in
Abb.5.17 ergibt. Die Richtungsverteilung der Polarisationsvektoren (tangential)
ergibt sich aus dem in Abb. 2.7 skizzierten Strahlungsfeld innerhalb der Scheibe.
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Abbildung 5.17: Polarisationskarte fiir die Referenzscheibe. Die weiflen Linien sind
die Polarisationsvektoren.
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Bevor gezeigt wird, wie sich dieses Muster mit steigender Inklination verandert,
wird kurz die Abhangigkeit des linearen netto-Polarisationsgrades, also des Polari-
sationsgrades, der aus einer unaufgelosten Beobachtung bestimmt wird, diskutiert.
Er ist 0 aufgrund der Zentralsymmetrie des Polarisationsmusters fiir eine Scheibe
mit einer Inklination von 0°. Mit steigender Inklination erhoht sich der lineare netto-
Polarisationsgrad. Allerdings ist er schwierig zu bestimmen, da der Polarisationsgrad
unterhalb einer Inklination von ~ 70° sehr gering (< 1 %) ist. Fir grofere Inklinatio-
nen steigt der lineare netto-Polarisationsgrad, aber die Intensitdt der Strahlung im
mid-IR sinkt so weit ab, dass die Scheibe nur noch schwer zu beobachten ist.

Auf der rechten Seite von Abb.5.18 werden die Polarisationskarten fiir drei ver-
schiedene Inklinationen gezeigt. Der Teil der Scheibe, welcher weiter vom Beobachter
entfernt ist, die ,ferne Seite®, ist in der oberen Halfte der Polarisationskarten zu
sehen, wéhrend der dem Beobachter nahere Teil (,,nahe Seite®) in der unteren Hélfte
zu sehen ist. Bei einer Inklination von 20° verringert sich der lineare Polarisations-
grad auf der nahen Seite, da ein groflerer Teil der Strahlung unter Winkeln < 90°
gestreut wird. Auf der fernen Seite erhoht sich der lineare Polarisationsgrad, da der
Streuwinkel sich 90° weiter annahert. Die Orientierung der Polarisationsvektoren
bleibt dabei unverandert. Bei einer weiteren Erhohung der Inklination verringert sich
der Polarisationsgrad der nahen Seite weiter, mit Ausnahme eines Bandes im unteren
Teil der Polarisationskarte, welches durch den Auflenrand der Scheibe produziert
wird. Dieses Band hat einen hohen linearen Polarisationsgrad, ist aber aufgrund
der geringen Flussdichte (Abb. 5.18, links) nur schwer zu beobachten. Der lineare
Polarisationsgrad der fernen Seite sinkt ebenfalls, da sich der Streuwinkel wieder
von 90° entfernt. Die Richtungsverteilung der Polarisationsvektoren bleibt jedoch
qualitativ unverandert.

Fiir Korngrofienverteilungen mit einem grofieren Maximalradius nimmt der Pola-
risationsgrad ab, aber das Polarisationsmuster bleibt qualitativ unverdndert. Dies
wird am Beispiel der Groflenverteilung mit @y, = 2,5 um in Abb. 5.19 gezeigt.

Alles in allem erhoht eine Vergroferung der Inklination den linearen netto-Polari-
sationsgrad. Die Polarisationskarten werden mit steigender Inklination asymmetrisch,
und der lineare Polarisationsgrad, vor allem der nahen Seite, verringert sich. Allerdings
bleibt die Richtungsverteilung der Polarisationsvektoren qualitativ unverédndert.

Herbig-Ae-Stern

Herbig-Ae-Sterne haben eine signifikant hohere Leuchtkraft als T-Tauri-Sterne. Daher
heizen sie ihre Scheiben wesentlich starker als T-Tauri-Sterne und machen diese zu
stéarkeren und groferen mid-IR-Strahlungsquellen. Allerdings fiihrt dies gleichzeitig
dazu, dass ungestreute thermische Reemissionsstrahlung bis zu wesentlich groferen
radialen Abstanden dominiert, was den erwarteten linearen Polarisationsgrad bei
einem bestimmten radialen Abstand vom Stern verringert.

Um diese Hypothese zu iiberpriifen, wird das radiale Polarisationsprofil fir eine
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Abbildung 5.18: Intensitatskarten (links) und Polarisationskarten (rechts) fir eine
Inklination von 20° (oben), 40° (Mitte) und 60° (unten). Die weiflen Linien sind die
Polarisationsvektoren.
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Abbildung 5.19: Polarisationskarten fiir Korngroflenverteilungen mit einem maxi-
malen Radius von 2,5 pm und einer Inklination von 20° (links), 40° (rechts) und 60°
(unten). Die weiflen Linien sind die Polarisationsvektoren.

durch einen Herbig-Ae-Stern geheizte Scheibe und Staubkorngréfienverteilungen mit
verschiedenen maximalen Staubkornradien berechnet. Die Resultate sind in Abb. 5.20
zu sehen. Das Polarisationsprofil fiir ay,., = 2,5 pm wurde dabei weggelassen, da die
Ergebnisse denen fiir @, = 10 pm dhneln.

Wie in der Abbildung gezeigt, ist die mid-IR-Strahlung von durch einen Herbig-
Ae-Stern geheizten Scheiben fast unpolarisiert fiir Staubkorngréoflenverteilungen mit
kleinen maximalen Staubkornradien. Fiir Staubkorngréfienverteilungen mit grofleren
Maximalradien ist die Streustrahlung aufgrund der héheren Albedo des Staubes
wesentlich starker. Daher ist die Strahlung der Scheibe signifikant polarisiert, selbst
wenn der Zentralstern ein Herbig-Ae-Stern ist. Die anderen Trends sind dhnlich
zu denen fur Scheiben um T-Tauri-Sterne, nur passiert der Anstieg des linearen
Polarisationsgrades bei dem kleinsten radialen Abstand fiir einen Innenradius von
~ 20 au, da die Grofle der effektiven mid-IR-Strahlungsquelle fiir diesen Innenradius
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Abbildung 5.20: Vergleich der radialen Polarisationsprofile fiir Scheiben um den
verwendeten T-Tauri- und Herbig-Ae-Stern.

maximal ist (Abb.5.21). Fiir Korngrofilenverteilungen mit groeren Maximalradien
(2,5pm und 10 pm) steigt der lineare Polarisationsgrad fiir einen Innenradius von
~ 10 au beim kleinsten radialen Abstand an.

Alles in allem erhoht ein Austausch des T-Tauri-Sterns gegen einen Herbig-Ae-
Stern signifikant die Flussdichte, verringert aber den linearen Polarisationsgrad. Der
Anstieg des linearen Polarisationsgrades passiert beim kleinsten radialen Abstand
fiir einen Innenradius von 20 au fiir die hier betrachteten stellaren Parameter sowie
bei einem Innenradius von 10au fiir Staubkorngrofenverteilungen mit grofleren
Maximalradien. Die anderen Resultate sind mit denen fiir Scheiben um einen T-

Tauri-Stern vergleichbar.
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Abbildung 5.21: Vergleich der Temperaturen an der 7 = 1 Oberfldche (bei A = 9,5 pm,

von oberhalb der Scheibe gesehen), gegen den radialen Abstand fiir verschiedene
Innenradien und einen Herbig-Ae-Stern als Zentralstern.

5.3 Diskussion

Diese Studie wurde dadurch motiviert, dass die Analyse der linearen Polarisation
potentiell Riickschliisse auf das Magnetfeld von protoplanetaren Scheiben erlaubt.
Dies wird durch den Einfluss von im Magnetfeld ausgerichteten Staubkérnern auf
die lineare Polarisation moglich. Dazu muss allerdings die Rolle der Streustrahlung
(stellar, thermische (Staub) Reemission) bekannt sein. Im Folgenden diskutieren wir
unsere Resultate im Hinblick auf ihr Potential, zwischen den beiden Polarisationsme-
chanismen zu unterscheiden:

1. Der lineare Polarisationsgrad der Streupolarisation steigt mit radialem Ab-
stand zum Stern. Im Gegensatz dazu zeigt der lineare Polarisationsgrad bei
dichroitischer Emission und Absorption eine schwichere und weniger klare
Abhéngigkeit vom radialen Abstand (LI u.a. 2016).

2. Fiir KorngroBenverteilungen mit einem kleinen Maximalradius (250 nm) verrin-
gert sich der lineare Polarisationsgrad mit steigender Wellenlédnge. Fiir grofiere
Maximalradien (2,51m, 10 um) konvergiert er langsamer zum Endwert, aber
dieser Endwert hangt sowohl von der Wellenlédnge als auch dem maximalen
Staubkornradius ab. Im Kontext des Scheiben- und Staubmodells, welches
AITKEN u.a. (2004) untersucht haben, hat der lineare Polarisationsgrad fir di-
chroitische Emission und Absorption ein Maximum bei Wellenldangen zwischen
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10 pm und 11 pm und verringert sich fiir langere Wellenlangen. Bei Wellenléngen
oberhalb des N Bandes ist es jedoch moglich, dass der lineare Polarisationsgrad
mit steigender Wellenlédnge ansteigt (CHO & LAZARIAN 2007). Um diesen
Trend zur Unterscheidung der Polarisationsmechanismen zu nutzen, sind unab-
hingige Messungen der Staubzusammensetzung noétig, z.B. durch Messungen
der Steigung des Spektrums im mm-Bereich (VAN DER MAREL u. a. 2013).

3. Die Polarisationsvektoren fiir Streupolarisation zeigen ein tangentiales Muster,
wéahrend die Ausrichtung der Polarisationsvektoren fiir dichroitische Emissi-
on und Absorption von der Ausrichtung der Staubkorner abhiangt (TAZAKI,
LAZARIAN & NOMURA 2017). Diese Ausrichtung hingt vom Magnetfeld ab,
weshalb sich die Polarisationsvektoren auch nutzen lassen, um Informationen
iiber dieses zu erhalten. Sollte der Einfluss des Magnetfeldes auf die Ausrichtung
der Staubteilchen jedoch zu schwach sein, sodass sie nur durch die Strahlung
ausgerichtet werden, kann die Ausrichtung der Polarisationsvektoren auch
bei dichroitischer Emission und Absorption tangential sein. Daher zeigt eine
Analyse der Polarisationsvektoren allein nicht immer klare Resultate.

Alles in allem zeigen Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische Emis-
sion und Absorption verschiedene Trends, welche potentiell eine Unterscheidung
beider Polarisationsmechanismen erlauben. Aufgrund von moglicherweise mehrdeu-
tigen Resultaten sollten jedoch mehrere Trends benutzt werden, um eine klarere
Unterscheidung zu ermoglichen.

5.4 Fazit

Im ersten Teil dieser mid-IR-Studie (Abs. 5.2.1) wurde das Verhdltnis von thermischer
Reemissionsstrahlung zu gestreuter Sternstrahlung berechnet, um herauszufinden,
welche dominiert. Dabei wurde herausgefunden, dass fiir eine Scheibe um einen
T-Tauri-Stern und bei einer Wellenlange von 9,5 pm die thermische Reemissions-
strahlung starker als die stellare Strahlung ist, wenn der Innenradius unter ~ 10 au
liegt. Daher hat Selbststreuung potentiell einen starkeren Einfluss auf den linea-
ren Polarisationsgrad als gestreute Sternstrahlung. Allerdings kann die gestreute
Sternstrahlung bei Ubergangsscheiben mit geniigend groBen Innenradien relevant
werden. Mit einem Herbig-Ae-Stern als Zentralstern verstiarkt sich die thermische
Reemissionsstrahlung signifikant und erhoht damit das Flussverhaltnis.

Im zweiten Teil wurde die Streupolarisation im mid-IR untersucht, wobei folgende
Trends gefunden wurden:

1. Fiir gestreute Sternstrahlung sinkt der lineare Polarisationsgrad langsam mit
steigendem radialen Abstand.

2. Fir thermische Reemissionsstrahlung und fiir eine Kombination aus thermi-
scher Reemissionsstrahlung und gestreuter Sternstrahlung steigt der lineare
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Polarisationsgrad mit dem radialen Abstand vom Stern. Der lineare Polarisati-
onsgrad fiir Polarisation aufgrund von dichroitischer Emission und Absorption
zeigt dagegen eine schwichere und weniger klare Abhédngigkeit vom radialen
Abstand (L1 u.a. 2016).

3. Der lineare Polarisationsgrad nimmt mit steigender Wellenlange fiir Korn-
grofenverteilungen mit einem kleinen Maximalradius (250 nm) ab. Fir Korn-
groBenverteilungen mit grofleren Maximalradien (2,51m, 10 pm) konvergiert
er langsamer. Der lineare Polarisationsgrad bei grofien radialen Abstdnden
vom Stern héangt sowohl von der Wellenldnge als auch dem maximalen Staub-
kornradius ab. Die Benutzung dieses Trends zur Unterscheidung zwischen
Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische Emission und Absorp-
tion setzt die Bestimmung der Staubeigenschaften (z.B. Zusammensetzung)
durch eine unabhangige Methode voraus.

4. Der lineare Polarisationsgrad bei kleinen radialen Abstédnden steigt mit der
Scheibenmasse, wahrend der maximale lineare Polarisationsgrad abnimmt.
Fir Staubkorngrofenverteilungen mit dem groffiten Maximalradius steigt der
Polarisationsgrad fiir alle radialen Abstdnde mit der Scheibenmasse.

5. Der lineare Polarisationsgrad steigt beim kleinsten radialen Abstand, wenn die
Grofle der effektiven Strahlungsquelle maximal ist. Fiir groflere und kleinere
Innenradien verschiebt sich dieser Anstieg zu grofieren radialen Abstdnden. Fir
Staubkorngroflenverteilungen mit grofferen Maximalradien hangt zudem der
maximale lineare Polarisationsgrad vom Innenradius ab.

6. Ein Anstieg des Flaring-Exponenten 3 verringert den linearen Polarisationsgrad
innerhalb eines radialen Abstands von ~ 100 au fiir Staubkorngréfienverteilun-
gen mit einem kleinen maximalen Staubkornradius und innerhalb von ~ 20 au
fir Staubkorngrofienverteilungen mit groferen Maximalradien.

7. Ein Anstieg der Skalenhohe Ay erhoht den linearen Polarisationsgrad innerhalb
eines radialen Abstands von ~ T70au fiir Staubkorngréfenverteilungen mit
kleinen Maximalradien und ~ 20au fiir Staubkorngrofienverteilungen mit
grofleren Maximalradien. Weiter auflen, bei radialen Abstanden iiber ~ 90 au
fiir Staubkorngrofenverteilungen mit kleinen Maximalradien und & 30 au fir
Staubkorngréflenverteilungen mit grofleren Maximalradien, verringert sich der
lineare Polarisationsgrad.

8. Der lineare Netto-Polarisationsgrad erhoht sich mit steigender Inklination.

9. Die Polarisationsvektoren zeigen ein tangentiales Muster. Diese Richtungsver-
teilung dndert sich qualitativ nicht bei steigender Inklination. Fiir Polarisation
durch dichroitische Emission und Absorption héngt die Ausrichtung der Polari-
sationsvektoren vom Magnetfeld ab (TAZAKI, LAZARIAN & NOMURA 2017).
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Das heifit, wenn das Magnetfeld stark genug ist, wird sich die Ausrichtung der
Vektoren signifikant von einem tangentialen Muster unterscheiden.

10. Mit steigender Inklination verringert sich der lineare Polarisationsgrad auf der
nahen Seite der Polarisationskarte, wihrend der der fernen Seite erst ansteigt
und dann abfallt.

11. Ein Austausch des zentralen T Tauri Sterns durch einen Herbig Ae Stern
verringert signifikant den linearen Polarisationsgrad fiir Staubkorngrofienver-

teilungen mit kleinen Maximalradien. Fir groflere Maximalradien ist dieser
Effekt schwécher.

Drei dieser Trends, 2, 3 und 9, ermoglichen potentiell eine Unterscheidung zwischen
Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption. Die
anderen gefundenen Trends sowie die Unterschiede zwischen Staubkorngrofienvertei-
lungen mit kleinen und grofleren Maximalradien erlauben es, Informationen sowohl
iiber die rdumliche Staubverteilung als auch seine Groflenverteilung zu gewinnen.
Benutzung dieser Trends setzt eine Auflosung voraus, die ausreicht, um Strukturen
innerhalb der Scheibe aufzulésen (& 50 au). Dies ist, wie in LI u.a. (2016) gezeigt,
mit den heutigen Teleskopen machbar. Weiterhin benotigt Trend 3 eine unabhéngige
Methode zur Bestimmung der Staubeigenschaften.






KAPITEL 6

Zusammenfassung und Ausblick

Die Entstehung von Sternen und Planeten ist ein wichtiges Thema der Astrophy-
sik. Trotz der groffen unternommenen Anstrengungen ist vor allem die Entstehung
letzterer im Detail noch nicht vollstandig verstanden. Bei den Untersuchungen der
Planetenentstehung zeigte sich, dass das Verstindnis der Staubphase von protoplane-
taren Scheiben eine grofie Rolle spielt. Dieser Staub macht zwar nur 1% der Masse
aus, dominiert aber die optischen Eigenschaften der Scheibe, stellt das Material, aus
dem die erdahnlichen Planeten geformt werden und bietet die Oberfliache fir viele
chemische Reaktionen. Daher ist ein Verstandnis seiner Eigenschaften wichtig fiir
das Verstandnis der Physik und Chemie protoplanetarer Scheiben.

Um das Verstiandnis des Staubes zu verbessern, wurden in dieser Arbeit daher zwei
ausgewahlte Aspekte der Staubverteilung untersucht: Der Einfluss der Behandlung
der Staubkorngréflenverteilung auf die Analyse von Scheibenbeobachtungen sowie
der Einfluss der unterschiedlichen Polarisationsmechanismen auf die Bestimmung
von Magnetfeldern.

Thema des ersten Projektes war, zu untersuchen, welchen Einfluss eine realis-
tischere Behandlung der Staubkorngroffenverteilung auf die Temperaturverteilung
des Staubes, die relative Staubkornoberfliche unterhalb einer bestimmten Tempe-
ratur, den radiale Abstand der Eislinie sowie die SED hat. Die Bedeutung dieser
Untersuchungen ergibt sich daraus, dass fiir die numerische Modellierung von Staub-
korngroflenverteilungen nur eine gemittelte Staubkorngrofie mit gemittelten optischen
Eigenschaften verwendet wird, resultierend in einer gemittelten Temperatur. Gerade
fiir chemische Reaktions-Netwerke kann diese Vereinfachung zu grob sein. Weiterhin
ist mittlerweile die Leistung der Computer so weit gestiegen, dass eine realistischere
Behandlung der Staubkorngrofienverteilung moglich geworden ist.

Im optisch diinnen Fall kann der Temperaturunterschied zwischen Staubkorn-
groBenverteilungen verschiedener Radiusintervalle bis zu ~ 63 % betragen, und die
relative Staubkornoberflache unterhalb einer bestimmten Temperatur ist geringer als
in der Referenzscheibe. Mit steigender optischer Tiefe verringern sich die Unterschiede
in der Mittelebenentemperatur und in der relativen Staubkornoberfliche unterhalb
einer bestimmten Temperatur. Weiterhin ist der relative Anteil der Staubkornober-
flache unterhalb einer bestimmten Temperatur fiir die realistischere Behandlung der

95
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Staubkorngrofienverteilung unterhalb von ~ 20K gegeniiber der Referenzscheibe
verringert, wihrend sie bei hoheren Temperaturen erhoht ist. Der radiale Abstand
der Eislinie von Wasser und CO ist eine Funktion des Staubkornradius und die
thermische Reemissionsstrahlung ist bei kleinen Wellenldngen stérker als fiir die
Referenzscheibe.

Im optisch dicken Fall sind die Temperaturunterschiede zwischen den Staubkorn-
groflenverteilungen aus verschiedenen Radiusintervallen bei Hohen zwischen ~ 5au
und ~ 20 au grof3, was bei einem radialen Abstand von 50 au 1 bis 4 Skalenhéhen und
damit dem Ort der molekularen Schicht entspricht. Der Temperaturunterschied zwi-
schen Staubkoérnern mit 1 pm und 47 pm kann bis 30 K betragen. Weiterhin kénnen
die kleinen Staubkorner in der Scheibenatmosphéare Temperaturen erreichen, die etwa
50 % hoher sind als die der Referenzscheibe. Damit steigt der vertikale Temperatur-
gradient, was das Verhalten der Photodissoziationsregion an der Scheibenoberfliche
beeinflusst.

Eine weitere wichtige Grofle in protoplanetaren Scheiben ist das Magnetfeld. Es
beeinflusst ihre Entstehung und Entwicklung und kann durch Messung der Pola-
risation aufgrund von dichroitischer Emission und Absorption bestimmt werden.
Allerdings kann Polarisation auch durch Streuung der Sternstrahlung sowie der
thermischen Reemissionsstrahlung entstehen. Diese Streupolarisation erlaubt kaum
Riickschliisse auf das Magnetfeld, aber auf die Staubkorngrofenverteilung und die
Zusammensetzung des Staubes. Daher ist es zur Bestimmung des Magnetfeldes mit-
hilfe von Polarisationsbeobachtungen erforderlich, beide Polarisationsmechanismen
voneinander zu unterscheiden.

Als Basis einer potentiellen Unterscheidung wurde in der zweiten Studie die Streu-
polarisation im mid-IR charakterisiert. Dabei wurde untersucht, wie sich der radiale
Verlauf der Streupolarisation bei verschiedenen Wellenldngen sowie Scheibenpara-
metern (Masse, Innenradius, Auflenradius, Flaring-Exponent, Skalenhéhe, radiale
Dichteverteilung) dndert. Weiterhin wurden zwei Zentralsterne, ein T-Tauri- und
ein Herbig-Ae-Stern, sowie Staubkorngroflenverteilungen mit verschiedenen Maxi-
malradien verwendet. Drei der elf gefundenen Trends ermoglichen potentiell eine
Unterscheidung zwischen Streupolarisation und Polarisation durch dichroitische
Emission und Absorption:

Erstens steigt fiir Streupolarisation der Polarisationsgrad mit dem radialen Ab-
stand zum Stern an, wiahrend er bei Polarisation durch dichroitische Emission und
Absorption eine schwachere und weniger klare Abhéngigkeit vom radialen Abstand
zeigt.

Zweitens sinkt fiir Staubkorngréfienverteilungen mit einem kleinen Maximalradius
der Polarisationsgrad mit steigender Wellenldnge, wahrend er fiir Staubkorngrofien-
verteilungen mit grofleren Maximalradien langsamer gegen einen von der Wellenlange
und dem maximalen Staubkornradius abhéngigen Endwert konvergiert. Im Kontext
des von AITKEN u.a. (2004) untersuchten Scheiben- und Staubmodells hat der
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Polarisationsgrad durch dichroitische Emission und Absorption ein Maximum bei
Wellenlangen zwischen 10 pm und 11 pm. Die Benutzung dieses Trends zur Unter-
scheidung der Polarisationsmechanismen erfordert jedoch eine unabhéngige Messung
der Staubzusammensetzung.

Drittens zeigen die Polarisationsvektoren fiir Streupolarisation ein tangentiales
Muster, wahrend die Ausrichtung der Polarisationsvektoren fiir dichroitische Emission
und Absorption vom Magnetfeld abhéngt. Ist das Magnetfeld stark genug, ist daher
eine signifikante Abweichung des Musters von einem tangentialen zu sehen.

Alles in allem ist es mithilfe dieser drei Trends potentiell moglich, beide Pola-
risationsmechanismen zu unterscheiden. Die anderen gefundenen Zusammenhange
ermoglichen zwar keine Unterscheidung zwischen den beiden Polarisationsmechanis-
men, erlauben aber eine Untersuchung verschiedener Parameter der Scheibe, wie
der Staubmasse, den Innen- und Auflenradien sowie der raumlichen Verteilung des
Staubes.

Abschlieflend lasst sich festhalten, dass die vorliegende Arbeit zu einem besseren
Verstandnis des Einflusses einer realistischeren Behandlung der Staubkorngrofien-
verteilung auf die Staubtemperaturverteilung sowie die chemische Entwicklung der
Scheibe gefithrt hat. Dabei wurde auch herausgefunden, dass die Verwendung ei-
ner realistischeren Behandlung der Staubkorngrofienverteilung die SED und damit
den in vielen einfachen Analysen von Beobachtungen bestimmten Emissivitdtsindex
verdndern.

Fiir die Streupolarisation wurden drei Trends identifiziert, die eine potentielle
Unterscheidung dieser von Polarisation durch dichroitische Emission und Absorption
erlauben. Die anderen gefundenen Trends sowie die Anderung der Ergebnisse bei Ver-
wendung von Staubkorngroflenverteilungen mit grofferen maximalen Staubkornradien
lassen sich verwenden, um die rdumliche Straubverteilung sowie die Grofienverteilung
des Staubs innerhalb der Scheibe zu bestimmen. Mithilfe dieser Ergebnisse lasst sich
die Polarisation besser zur Bestimmung des Magnetfeldes sowie zur Bestimmung der
Staubparameter und des Temperaturprofils der Scheibe verwenden.
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A Naturkonstanten und Hilfsmittel

Neben den beiden genannten Programmen Mol3D und POLARIS wurden noch die
im Folgenden angegebenen weiteren Computerprogramme, Programmiersprachen
und Hilfsmittel verwendet:

o Gnuplot (http://gnuplot.sourceforge.net/)

« Python (https://www.python.org/)

« Matplotlib (HUNTER 2007)

e SciPy (VIRTANEN u.a. 2019)

o Astropy (ASTROPY COLLABORATION u.a. 2013; PRICE-WHELAN u. a. 2018)

o LTEX (www.latex-project.org)

o tikz (TANTAU 2019)

Tabelle A.1: Uberblick der in dieser Arbeit verwendeten astronomischen und physi-
kalischen Konstanten, aus (UNSOLD & BASCHEK 2005).

Konstante/Einheit Formelzeichen Wert (gerundet)
Astronomische Einheit au 1,496 - 101 m
Parallaxensekunde (Parsec) pc 3,086 - 10 m
Sonnenmasse Mg 1,989 - 103 kg
Sonnenradius Re 6,960 - 10® m
Gravitationskonstante G 6,673 - 1071t m3 kgs2
Boltzmann-Konstante kg 1,3807 - 107 J/K
Jansky Jy 1-1072Wm2Hz!
Angstrom A 1-1071%m
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