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Zusammenfassung

Moderne Observatorien wie das VLT und ALMA liefern hoch aufgelšste Beobach-
tungen und bilden damit eine Grundlage fŸr detaillierte Studien verschiedener
astrophysikalischer Objekte. Computersimulationen bilden in diesem Zusammenhang
einen Grundpfeiler der modernen Astrophysik, der es erlaubt, eine BrŸcke zwischen
den Beobachtungen und der Theorie zu schlagen.

Das Ziel dieser Arbeit ist es, die FŠhigkeit zur Detektion und Charakterisierung
von Planeten wŠhrend ihrer Entstehung zu untersuchen. Es wird davon ausgegangen,
dass sich diese aus dem Staub und Gas protoplanetarer Scheiben bilden und wŠhrend
des Entstehungsprozesses unterschiedliche Spuren im Erscheinungsbild der Scheibe
hinterlassen. Beobachtungen derartiger Substrukturen kšnnen indirekte Nachweise
fŸr die PrŠsenz eines Planeten darstellen und sind in protoplanetaren Scheiben in
gro§er Vielfalt vorzuÞnden. Direkte Beobachtungen solcher eingebetteter Planeten
sind hingegen deutlich rarer, was nicht zuletzt auf die extremen optischen Tiefen in
der Umgebung der Planeten zurŸckzufŸhren ist.

Diese Arbeit verwendet Monte-Carlo-Strahlungstransport-Simulationen von proto-
planetaren Scheiben und darin eingebetteten, sich bildenden Planeten. Die extremen
Bedingungen wŠhrend der Planetenentstehung erschweren jedoch die DurchfŸhrung
entsprechender Simulationen. Dies kann sich durch hohe Simulationszeiten und Fehler
bei ermittelten Temperaturverteilungen und Flusskarten bemerkbar machen.

Daher wird in einer ersten Studie das Problem hoher optischer Tiefen bei der
Temperaturberechnung betrachtet und eine Methode zur Lšsung dessen vorgestellt.
Diese basiert im Wesentlichen auf der Vorberechnung und Nutzung von Emissionsei-
genschaften homogener Kugeln, die aus demselben Material wie die protoplanetare
Scheibe bestehen. Es wird gezeigt, dass die Methode die Simulationszeit um bis zu
drei Grš§enordnungen reduziert und somit Simulationen deutlich hšherer optischer
Tiefen ermšglicht. Anschlie§end werden in einer zweiten Studie GrŸnde fŸr Fehler
bei der Flussberechnung untersucht, welche durch hohe optische Tiefen verursacht
werden. Als Ursache hierfŸr werden ein Streuordnungsproblem und ein WegÞndungs-
problem ausgemacht. Zur Lšsung des Ersteren wird eine Methode vorgeschlagen und
getestet, die auf einer Erweiterung der Peel-o!-Methode beruht. In einer dritten
und letzten Studie wird im Rahmen einer Parameterstudie der ursprŸnglichen Frage
nach der FŠhigkeit zur Detektion und Charakterisierung eingebetteter Planeten im
sichtbaren und nahinfraroten WellenlŠngenbereich nachgegangen. HierfŸr werden die
Ergebnisse der vorangehenden Studien genutzt. FŸr das Instrument VLT/SPHERE
werden potenziell detektierbare Planeten identiÞziert und die Implikationen einer
Nichtdetektion untersucht. Abschlie§end werden fŸr verschiedene Modellparameter
zusŠtzlich die fŸr ihre Bestimmung geeignetsten BeobachtungswellenlŠngen ermittelt.



Abstract

Modern observatories such as the VLT and ALMA provide high-resolution observa-
tions of various astrophysical objects and thus lay the foundation for their profound
examination. In this context, computer simulations are a cornerstone of modern
astrophysics which helps to bridge between observations and theory.

The goal of this work is to investigate the feasibility of detecting and characterizing
planets during their formation process. These are assumed to form from the dust
and gas of protoplanetary disks, leaving di!erent traces in the diskÕs appearance as
they are formed. Observations of such substructures can provide indirect evidence
for the presence of a planet and are found in great variety in protoplanetary disks.
Direct observations of embedded planets, however, are much rarer, which is greatly
a consequence of the extreme optical depths in the vicinity of these planets.

This work uses Monte Carlo radiative transfer simulations of protoplanetary disks
and forming planets which are embedded within them. The extreme conditions during
planet formation, however, make it di"cult to perform these simulations, resulting
in high simulation times and errors in determined temperature distributions and ßux
maps.

Therefore, in a Þrst study, the problem of high optical depths regarding a proper
temperature calculation is considered, and a numerical method to solve it is proposed.
The method is based on the precalculation and usage of emission properties of
homogeneous spheres made of the same material as the protoplanetary disk. It is
shown that its application reduces the simulation time by up to three orders of
magnitude, thus enabling simulations of much higher optical depths. Subsequently,
in a second study, reasons for errors in the ßux determination caused by high optical
depths are investigated. A scattering order problem and a path-Þnding problem are
identiÞed as the cause of these errors. To solve the former, a method based on an
extension of the peel-o! method is proposed and tested to solve them.

In a third and Þnal study, the original question of the feasibility of detecting and
characterizing embedded planets is investigated within the framework of a parameter
study in the visible and near-infrared wavelength range. For this purpose, the results
of both previous studies are used. Potentially detectable planets are identiÞed for
the instrument VLT/SPHERE and the signiÞcance of a non-detection is examined.
Finally, the most promising observation wavelengths for constraining various model
parameters are determined.
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1
Einleitung

Die Entstehung von Planeten ist ein bis heute nicht im Detail geklŠrtes PhŠnomen,
dessen heutiges VerstŠndnis auf Theorien vonKant (1755) und de Laplace(1796)
beruht, die bereits Mitte des 18. Jahrhunderts ihren Ursprung nahmen. FŸr die
Untersuchung des Entstehungsprozesses sind Beobachtungen von Exoplaneten von
gro§er Bedeutung. Die Anzahl bestŠtigter Exoplaneten1 belŠuft sich inzwischen
auf Ÿber 5000 (Schneider et al.2011); dabei zeichnen sich diese durch eine gro§e
DiversitŠt bezŸglich ihrer Grš§en, Dichten, OberßŠchentemperaturen und anderen
Eigenschaften aus. Den Gro§teil bilden jedoch vollstŠndig entwickelte Planeten,
wŠhrend sich lediglich drei Exemplare, PDS 70 b,c und AB Aurigae b, die direkt
beobachtet werden konnten, nachweislich in ihrer Entwicklung und eingebettet in
einer protoplanetaren Scheibe (PPS, Plural: PPSn) beÞnden (Keppler et al. 2018;
MŸller et al. 2018; Ha!ert et al. 2019; Mesa et al.2019; Currie et al. 2022).

PPSn sind die Geburtsorte von Planeten. Sie bestehen aus einer Mischung aus
Gas und Staub, welche Ÿber einen Zeitraum von einigen Millionen Jahren um
einen Vorhauptreihenstern rotiert. WŠhrenddessen Þndet eine stŠndige Umverteilung
des Materials und der Drehmomente innerhalb der Scheibe statt. Infolgedessen
akkretiert der Stern einen Teil des Scheibenmaterials, wŠhrend ein anderer Teil nach
au§en transportiert wird und damit zur Aufweitung der Scheibe beitrŠgt (Lynden-
Bell und Pringle 1974; Hartmann et al. 1998). Im Zuge dessen verdichten sich
Gebiete innerhalb der PPS und liefern gŸnstige Bedingungen fŸr das Wachstum
des Staubs bis hin zu Planetesimalen und Protoplaneten. Die Entstehung eines
Planeten hat dabei wiederum einen Einßuss auf seine Umgebung. Neben dem Stern
akkretiert auch der Planet Material aus seiner Umgebung. Dieses kann zum Teil
innerhalb seiner gravitativen Reichweite angesammelt werden und so beispielsweise
eine zirkumplanetare Scheibe (ZPS, Plural: ZPSn) bilden oder direkt auf ihn fallen
und aufgrund einer hohen Einfallgeschwindigkeit einen hei§en Schock auslšsen. Als
Folge seiner Akkretion kann eine Vielzahl beobachtbarer Merkmale in Erscheinung
treten, angefangen von einer lokalen Steigerung des beobachteten Flusses, ausgelšst
durch eine erhšhte Umgebungstemperatur und Akkretionsleuchtkraft, bis hin zu sich
bildenden LŸcken oder Spiralarmen im Erscheinungsbild der PPS. Beobachtungen mit
Hilfe von modernen Instrumenten wie dem Spectro-Polarimetric High contrast imager
for Exoplanets REsearch (SPHERE;Beuzit et al. 2019), ein Teil vom Very Large
Telescope (VLT), und dem Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA;

1 Vgl. http://www.exoplanet.eu ; Stand Juli 2022.

http://www.exoplanet.eu
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Kurz et al. 2002) haben bereits eine Vielzahl von diesen und anderen Substrukturen
in zirkumstellaren Scheiben (ZSSn, Singular: ZSS) entdeckt. Die Bewertung der
FŠhigkeit zur Detektion und Untersuchung von in PPSn eingebetteten Planeten
spielt eine zentrale Rolle in dieser Arbeit.

Um auf Basis von Beobachtungen RŸckschlŸsse auf die zugrundeliegenden Prozesse
in einer PPS zu ziehen, werden hŠuÞg numerische Modelle dieser mit Hilfe von
Monte-Carlo-Strahlungstransport(MCST) simuliert. Dies ermšglicht die Berechnung
der Temperaturverteilung einer PPS sowie das Erstellen von wellenlŠngenabhŠngigen
Flusskarten, die Aufschluss Ÿber das Erscheinungsbild der PPS liefern. WŠhrend
einer Simulation emittieren Strahlungsquellen wie Sterne und Planeten simulierte
Photonenpakete, die mit ihrer Umgebung interagieren, wodurch sie das Material der
PPS aufheizen. Photonenpakete, die den Modellraum verlassen, dienen schlie§lich zur
Bestimmung von Flusskarten. Dieser Ansatz stš§t jedoch bei hohen optischen Tiefen
auf Schwierigkeiten (Camps und Baes2018), da die Anzahl der zu simulierenden
Interaktionen drastisch mit der optischen Tiefe ansteigt. Methoden zur Reduktion
der Simulationszeit existieren, fŸhren allerdings hŠuÞg zu Fehlern bei der Tempera-
turberechnung und Flusskartenerzeugung, die das Tre!en prŠziser Modellvorhersagen
erschweren und in extremen FŠllen sogar unmšglich machen. Eine Lšsung fŸr das
Problem hoher optischer Tiefen ist daher von gro§em Interesse und stellt einen we-
sentlichen Gegenstand dieser Arbeit dar. Die Mšglichkeit zum e"zienten Simulieren
komplexer Systeme von PPSn mit eingebetteten Planeten erlaubt es schlie§lich, diese
systematisch numerisch zu untersuchen.

In Kapitel 2 werden dafŸr die physikalischen Grundlagen protoplanetarer Scheiben
und eingebetteter Planeten vorgestellt und die Grundprinzipien des MCSTs im Detail
erlŠutert. Um zuverlŠssige Vorhersagen Ÿber Beobachtungen eingebetteter Planeten
machen zu kšnnen, beschŠftigt sich die erste in dieser Arbeit vorgestellte Studie
(vgl. Kapitel 3) mit der Erweiterung der bisher zur VerfŸgung stehenden numerischen
Werkzeuge des MCSTs. Im Zentrum steht dabei das prŠzise Simulieren von Regionen
hoher optischer TiefebezŸglich der sich einstellenden Temperaturverteilung. An-
schlie§end wird eine Studie (vgl. Kapitel4) vorgestellt, die sich mit einem anderen
problematischen Aspekt der Simulation hoher optischer Tiefen beschŠftigt, welches
sich in Form von unterschŠtzten simulierten Flusswerten bei zunehmender optischer
Tiefe Šu§ert. Es werden die dazu fŸhrenden UmstŠnde analysiert, indem die Relevanz
verschiedenerStreuordnungender propagierenden Photonen beim MCST untersucht
wird. ZusŠtzlich wird eine Methode zur Lšsung dieses Problems vorgestellt.

In der dritten in dieser Arbeit vorgestellten Studie (vgl. Kapitel 5) kommen die
zuvor erworbenen numerischen Methoden und Erkenntnisse zum Einsatz. In Form
einer breit angelegten Parameterstudie wird die Frage der Detektierbarkeit und der
FŠhigkeit zur Charakterisierung von in PPSn eingebetteten Planeten im sichtbaren
und nahinfraroten WellenlŠngenbereich (VIS/NIR-WellenlŠngenbereich) untersucht.
Au§erdem wird die Frage der optimalen Beobachtungsstrategie diskutiert und das
Potenzial des Instruments SPHERE und zukŸnftiger Instrumente diesbezŸglich
quantiÞziert und bewertet, bevor schlie§lich in Kapitel6 ein umfassendes Fazit zur
Arbeit prŠsentiert wird.



2
Grundlagen

2.1 Entstehung und Außšsung
zirkumstellarer Scheiben

ZSSn bilden sich bei der Entstehung von Sternen in MolekŸlwolken (Burton 1976;
Zuckerman und Palmer1974). Letztere sind die kŠltesten und dichtesten Wolken
im interstellaren Medium (ISM), welches zu etwa 98 % aus Wassersto! und Helium
und nur zu 2 % aus schwereren Elementen besteht (Draine 2011). Ein Teil der
schwereren Elemente liegt in Form von Staub vor, welcher typischerweise 1 % der
Masse der MolekŸlwolken ausmacht und sich durch eine hohe OpazitŠt im visuellen
Teil des Spektrums bemerkbar macht. †berschreitet die Masse einer Region einer
MolekŸlwolke die durch die Jeans-Masse gegebene kritische Grenze, kollabiert die
darin beÞndliche Materie unter ihrer eigenen Schwerkraft und formt einen Protostern;
dieser beÞndet sich dabei im Zentrum einer aufgrund von Drehimpulserhaltung um
ihn rotierenden Scheibe. HŠuÞg Þndet dieser Vorgang gleichzeitig an verschiedenen
Orten innerhalb einer MolekŸlwolke statt (Kruijssen 2012; Bressert et al. 2010;
Lada und Lada2003). Das gesamte Gebiet wird daher als Sternentstehungsregion
bezeichnet, zu denen fŸr den Beobachter auf der Nordhalbkugel der Erde zum Beispiel
Taurus-Auriga, Chamaeleon, Lupus und Scorpius-Centaurus zŠhlen (Reipurth 2008).
Im weiteren Verlauf der Entwicklung eines Protosterns ßacht der Zugewinn an
Materie durch Akkretion deutlich ab und seine Leuchtkraft wird zunehmend durch
Eigenkontraktion bestimmt, womit das Stadium des Vorhauptreihensterns beginnt
(z. B. Girichidis et al. 2020), welches typischerweise einige Millionen Jahre andauert
(Fedele et al.2010; Cieza et al.2007; Haisch et al.2001). Bis zu einer Masse von
zwei Sonnenmassen werden Vorhauptreihensterne als T-Tauri-Sterne bezeichnet,
darŸber hinaus und bis zu einer Masse von 8 Sonnenmassen als Herbig-Ae/Be-Sterne.
WŠhrend dieser Phase entwickelt sich die ZSS ebenfalls weiter. Ihre Entwicklung
zeichnet sich durch diverse Prozesse aus, dazu zŠhlt zum Beispiel die Umverteilung
von Staub und Gas (Testi et al. 2014; Barri•re-Fouchet et al. 2005), Photoevaporation
und Strahlungsdruck (Wolf et al. 2012; Owen et al.2012; Alexander und Armitage
2007; Hollenbach et al.1994, 2000), die Akkretion von Scheibenmaterial auf den
Stern (Armitage 2011; Hartmann et al. 1998), das Wachstum von Staubkšrnern
(Testi et al. 2014; Natta et al. 2007; Beckwith et al. 2000), Scheibenturbulenzen
(Birnstiel et al. 2010; Klahr und Bodenheimer2003; Toomre 1964), die Fragmentation
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Abb. 2.1: Beobachtung einer um den T-Tauri-Stern PDS 70 beÞndlichen ZSS auf-
genommen mittels SPHERE. Die Scheibe besitzt eine LŸcke, in welcher der Planet
PDS 70 b (heller Bereich rechts) eingebettet ist. Aus dem zentralen Bereich stammen-
de Strahlung wird durch den Einsatz einer Koronografen-Maske unterdrŸckt. Die
Abbildung entstammt der ESO Pressemeldung ãeso1821aÒ (ESO/A. MŸller et al.)1.

der Scheibe (Douglas et al.2013; Boley 2009) sowie der Entstehungsprozess von
Planeten und dessen RŸckwirkung auf die Scheibenmorphologie (Alexander et al.
2014; Kley und Nelson2012; Armitage 2011; DÕAngelo und Lubow2008; Tanaka et al.
2002). Abbildung 2.1 zeigt beispielhaft die Aufnahme einer um den T-Tauri-Stern
PDS 70 beÞndlichen ZSS. Aufgrund ihres Potenzials zur Planetenbildung wird eine
ZSS in dieser Phase auch als PPS bezeichnet. Als Folge dieser Prozesse verliert
die PPS zunehmend an Masse und lšst sich auf. Innerhalb eines Zeitraums von
etwa 5Ð10 Millionen Jahren verlŠsst der Gro§teil des Gases die Scheibe (Fedele
et al. 2010) und zurŸck bleibt hŠuÞg eine zum grš§ten Teil aus Staub bestehende
sogenannte TrŸmmerscheibe. Diesen Vorgang gilt es jedoch noch im Detail zu klŠren,
da inzwischen auch TrŸmmerscheiben mit hohen Gasanteilen entdeckt wurden (z. B.
Matrˆ et al. 2019; Mo—r et al.2019).

1 ESO Pressemeldung vom 02. Juli 2018:https://www.eso.org/public/images/eso1821a/ .
NŠhere Informationen Þnden sich in der spŠter verš!entlichten Studie vonMŸller et al. (2018).

https://www.eso.org/public/images/eso1821a/


2.2 Scheibenmorphologie und Zusammensetzung 5

2.2 Scheibenmorphologie und
Zusammensetzung

Im Folgenden werden die physikalischen Grundlagen zur Beschreibung der Entwick-
lung KeplerÕscher Scheiben um Zentralobjekte vorgestellt, welche auf der Lšsung
zugrundeliegender hydrodynamischer Gleichungen und der Arbeit vonShakura und
Sunyaev(1973) beruhen. Wegen der AllgemeingŸltigkeit der zugrundeliegenden Pro-
zesse ist es mšglich, ihre Beschreibung auf gravitativ gebundene Scheiben diverser
Objekte wie Schwarze Lšcher, Sterne und Planeten anzuwenden, weshalb sie auch
als Standardscheibebezeichnet wird. Generell unterliegt das Scheibenmaterial einer
di!erenziellen Rotation und erfŠhrt durch die Kopplung benachbarter Schichten
ScherungskrŠfte, was sich durch ViskositŠt bemerkbar macht und zur †bertragung
von Drehmomenten innerhalb der Scheibe fŸhrt. Die Kopplung wiederum kann durch
die Existenz von Magnetfeldern mittels MagnetorotationsinstabilitŠten2 (MRI) und
Turbulenzen entstehen, aber beispielsweise auch durch molekulare Wechselwirkungen.
Zur Beschreibung der dabei insgesamt resultierenden (e!ektiven) ViskositŠt wird
das Modell der alpha-ViskositŠt verwendet, welches durch einen einzigen Parameter
(! visk ) bestimmt ist. DarŸber hinaus gilt fŸr axialsymmetrische, geometrisch dŸnne
Scheiben, dass das DichteproÞl entlang derz-Achse, welche senkrecht zur Mittel-
ebene verlŠuft, unter der Annahme einer inz-Richtung isothermen Scheibe, eine
Gau§-Verteilung annimmt.

2.2.1 Struktur

Die aus den vorangehenden †berlegungen resultierende und in dieser Arbeit verwen-
dete Dichteverteilung" n(r, z) ist gegeben durch

" n(r, z) =
! n(r )

!
2#hn(r )

exp

!
"

#
"

1
2

$
z

hn(r )

%2
&
'

(
, (2.1)

wobei r der radiale Abstand zum zentralen Objekt n senkrecht zurz-Achse ist. Sie
wird sowohl fŸr die Beschreibung der Gaskomponente als auch fŸr die damit koppelnde
Staubkomponente verwendet. Der Index n dient der Unterscheidung verschiedener
Systeme zentraler Objekte und ihrer Scheiben. Dies wird im Verlauf der Arbeit
relevant, wenn ein System, bestehend aus einem Stern, einem eingebetteten Planeten
und ihren jeweiligen Scheiben, modelliert wird. FŸr die Scheibe des Sterns wird der
Index n = s und fŸr die Scheibe des Planeten der Indexn = p verwendet. Die Grš§e
! n(r ) beschreibt dann die FlŠchendichte undhn(r ) die Skalenhšhe, welche wie folgt
gegeben sind (basierend aufLynden-Bell und Pringle 1974; Hartmann et al. 1998):

2 Eine durch Magnetfelder verursachte InstabilitŠt, welche insbesondere bei schwachen Magnetfel-
dern eintreten und zu Turbulenzen fŸhren kann (Balbus und Hawley 1991).
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Die FlŠchendichte folgt somit in radialer Richtung einem Potenzgesetz, welches mit
steigendem Abstand zum Zentralobjekt von einer exponentiellen Abnahme dominiert
wird. Der Faktor ö! stšr

n (r ) ist eine Funktion des Radius und wird zur Beschreibung
axialsymmetrisch gestšrter Scheiben verwendet, wie zum Beispiel im Falle eines
eingebetteten Planeten, welcher eine LŸcke in der Dichteverteilung erzeugt. Im
Falle einer ungestšrten Scheibe istö! stšr

n (r ) = 1 . Der Parameter ! n bestimmt die
Kompaktheit und $n die Aufweitung der Scheibe, welche jeweils mit ansteigendem
Parameterwert zunehmen. Die Grš§en! 0; n und h0; n entsprechen jeweils den Werten
der FlŠchendichte und der Skalenhšhe am Referenzradiusr0; n . ZusŠtzlich wird die
Scheibe durch einen inneren Radiusr in; n und einen Šu§eren Radiusrout ; n rŠumlich
eingeschrŠnkt.

Die Gesamtmasse einer Scheibe ergibt sich durch Integration der Dichte in Gl.(2.1)
und ist im ungestšrten Falle gegeben durch
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Dissipation und Akkretion: Im Falle einer ZSS fŸhrt ViskositŠt durch Drehimpuls-
ŸbertrŠge zur Umverteilung von Material und dies kann schlie§lich zur Akkretion
des Scheibenmaterials auf den Zentralstern fŸhren. Im Zuge dieses Vorgangs wird
potenzielle Energie im Gravitationsfeld in Form von einer Akkretionsleuchtkraft des
Sterns und dissipierter Energie der Scheibe freigesetzt. Im Falle der Scheibe erfolgt
dies Ÿber thermische Strahlung des aufgeheizten Scheibenmaterials. Bei einer optisch
dichten Scheibe ist die pro EinheitsßŠche der ZSS dissipierte EnergieúE$ gegeben
durch (z. B. Hartmann 1998)

úE$

2
=
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8#r 3
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1 "
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0 1/ 21
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wobei R#, M# und úM# jeweils der Radius, die Masse und die Massenakkretionsrate
des Zentralsterns undG die Gravitationskonstante ist. Die Akkretionsleuchtkraft des
SternsLs

acc ist dann gegeben durch (z. B.Hartmann 1998)

Ls
acc = &sG

M#
úM#

R#
,
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wobei&s die E"zienz ist mit der die potenzielle Energie der auf den Stern einfallenden
Materie in Strahlungsenergie umgewandelt wird.

2.2.2 Zusammensetzung

Die Zusammensetzung von zirkumstellarem Material ist ma§geblich fŸr die speziÞsche,
beobachtbare Erscheinungsform einer ZPS verantwortlich und deren Untersuchung
ist daher ein wichtiger Gegenstand der Forschung (Draine 2006; Brauer et al. 2008;
Williams und Cieza 2011; Birnstiel et al. 2012; Andrews 2020). Im Allgemeinen
besitzt zirkumstellares Material eine Staub- und eine Gaskomponente. Es ist davon
auszugehen, dass das VerhŠltnis, in dem beide Komponenten vorliegen, von System
zu System variiert und selbst innerhalb einer Scheibe je nach Position verschiedene
Werte annehmen kann (z. B.Hughes und Armitage2012; Ansdell et al. 2016).
Im Zuge der Entwicklung einer ZSS Šndert sich dieses VerhŠltnis und der Staub
selbst entwickelt sich. Insbesondere sind dafŸr die KopplungsstŠrke zwischen den
Staubkšrnern und dem Gas verantwortlich sowie die Kollisionsereignisse, welche
unter anderem zum Wachstum als auch zur Fragmentation von Staubkšrnern fŸhren
kšnnen (Nakagawa et al.1986; Dullemond und Dominik 2005; GŸttler et al. 2010).
Die sich wŠhrend des Staubwachstums bildenden Staubkšrner sind vielfŠltig und
unterscheiden sich bezŸglich ihrer Zusammensetzung, PorositŠt, Form und Grš§e.
Die KopplungsstŠrke eines Staubkorns wird dabei durch dessen Stokeszahl bestimmt,
welche unter anderem eine starke AbhŠngigkeit von der Staubkorngrš§e besitzt
(z. B. Weidenschilling1977; Birnstiel et al. 2009). Als Folge ihrer Entwicklung setzen
sich vermehrt grš§ere Staubkšrner in der Mittelebene ab und sammeln sich in der
NŠhe des Zentralsterns, was sich insbesondere bei Beobachtungen im Millimeter und
Submillimeter WellenlŠngenbereich (mm/submm-WellenlŠngenbereich) bemerkbar
macht (Dullemond und Dominik 2004; Birnstiel et al. 2009; GrŠfe et al. 2013;
Testi et al. 2014). Kleine dem interstellaren Medium Šhnliche Staubkšrner hingegen
koppeln stŠrker an das Gas und beeinßussen das Erscheinungsbild wesentlich im
VIS/NIR-WellenlŠngenbereich (z. B.Wolf et al. 2003; Sauter und Wolf 2011).

WŠhrend die Mšglichkeiten fŸr KonÞgurationen von Staubkornarten und Staub-
korngrš§enverteilungen in realen PPSn vielfŠltig sind, ist es zweckmŠ§ig, im Rahmen
der folgenden Untersuchungen sorgfŠltig gewŠhlte, wenngleich verallgemeinernde An-
nahmen zu tre!en, um Schlussfolgerungen bezŸglich vieler verschiedener Systeme von
PPSn ziehen zu kšnnen. Im Folgenden wird das im Verlauf dieser Arbeit verwendete
Modell des Staubs erlŠutert.

UrsprŸnglich entstammt zirkumstellares Material einer MolekŸlwolke und dem
interstellaren Medium, daher wird angenommen, dass das MassenverhŠltnis der
Gaskomponente zu der Staubkomponente des zirkumstellaren Materials ebenfalls
100:1 betrŠgt (z. B. Hildebrand 1983). Au§erdem werden sphŠrische Staubteilchen
angenommen, deren Radiena im Intervall [5nm, 250nm] liegen und der Staubkorn-
grš§enverteilungdna $ aqg da mit dem Exponentenqg = " 3,5 folgen (Mathis et al.
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1977)3. Sie besitzen eine Dichte von" sph = 2,5g cm! 3 und bestehen mit einem Anteil
von f Si = 62,5 % aus astronomischem Silikat4 und zu f Gr = 37,5 % aus Graphit,
welche nachweislich einen signiÞkanten Anteil vom Staub im interstellaren Medium
und daher auch in ZSSn ausmachen (z. B.Draine 2003; Lommen et al.2010). Zur
BerŸcksichtigung der anisotropen Struktur des Graphits und seines orientierungsab-
hŠngigen Streu- und Absorptionsverhaltens bei der Interaktion mit Strahlung wird
die 1/ 3: 2/ 3-NŠherung verwendet (f %-Gr : f & -Gr =1 : 2; Draine und Malhotra 1993). Die
dazugehšrigen wellenlŠngenabhŠngigen komplexen Brechungsindizes (entnommen
von Draine und Lee1984; Laor und Draine 1993; Weingartner und Draine2001)5 wer-
den zur Berechnung entsprechender Wirkungsquerschnitte verwendet; dies geschieht
mit Hilfe des Programms miex und unter Annahme der Mie-Theorie (Mie 1908;
Wolf und Voshchinnikov 2004). In einem letzten Schritt werden gewichtet gemittelte
Staubkorneigenschaften mit der Staubkorngrš§enverteilungna als Wichtungsfunktion
berechnet (Wolf 2003). Sofern nicht anders angegeben, wird im Verlauf dieser Arbeit
von den hier vorgestellten Staubeigenschaften und einer Sublimationstemperatur von
Tsubl = 1500K der gemittelten Staubkšrner ausgegangen.

2.2.3 Ursachen fŸr Substrukturen

Beobachtungen von ZSSn mittels Instrumenten wie ALMA und SPHERE bestŠtigen,
dass Substrukturen in Scheiben weit verbreitet sind, Šu§erst divers ausfallen und in
den verschiedensten Kombinationen vorzuÞnden sind. Zu den am hŠuÞgsten beobach-
teten Substrukturen gehšren LŸcken, Ringe und Spiralen, aber auch verschiedene
asymmetrische Merkmale (z. B.GaruÞ et al.2016, 2018; Avenhaus et al.2018; An-
drews et al.2018). Eine mšgliche Ursache fŸr diese Strukturen sind Planeten, welche
mit der PPS, in der sie eingebettet sind, interagieren (Wolf und DÕAngelo2005;
Fouchet et al. 2010; Ruge et al.2013; Ober et al. 2015; Dong et al. 2016); andere
Ursachen sind allerdings ebenfalls mšglich. GrundsŠtzlich ist es nicht verwunderlich,
dass sich Substrukturen in ZSSn bilden, da die intern ablaufenden Prozesse (auf
Ebene der Teilchen) und die Positionen der Teilchen stochastisch beschrieben werden
kšnnen und damit bereits keiner idealen Symmetrie folgen. Jedoch ist die Frage, wie
darausgrš§ere Strukturenresultieren, schwierig zu beantworten und ErklŠrungsver-
suche greifen auf eine lange Reihe verschiedener Prozesse zurŸck. Eine aktuelle und
sehr detaillierte Zusammenfassung zu diesem Thema, mit Bezug auf Beobachtungen
von PPSn, bietetAndrews (2020), dessen Darstellungen zum Teil in diesem Kapitel
aufgegri!en werden.

3 Der beschriebene Staub wird auch als MRN-Staub bezeichnet; das Akronym setzt sich aus den
Anfangsbuchstaben der Namen der Autoren dieser Studie zusammen.

4 Bei astronomischem Silikat handelt es sich um ein Gemisch verschiedener Materialien, wel-
ches ãŸberall vorkommendÒ im interstellaren Medium nachgewiesen werden kann (Greenberg
und Li 1996). Der Name geht auf fŸr Silikate charakteristische Merkmale zurŸck, welche in
Extinktionskurven des interstellaren Mediums bei etwa 10 und 20µm vorzuÞnden sind.

5 Daten erhŠltlich unter https://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dust.diel.html ;
Stand Juli 2022.

https://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dust.diel.html
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Die Rolle des Drucks: HŠuÞg spiegeln Substrukturen im Erscheinungsbild einer
ZSS das Vorhandensein entsprechender Verteilungen des Scheibenmaterials wider.
Entsteht beispielsweise eine †berdichte an Staub, so kann dies sowohl zu einer
Erhšhung als auch zu einer Verringerung des beobachtbaren Flusses fŸhren. Der
Grund fŸr dieses Verhalten ist, dass Staub sowohl als Strahlungsquelle fungiert als
auch, dass dieser zur AbschwŠchung der ihn passierenden Strahlung beitragen kann.
Eine grundlegende Grš§e, die fŸr die Verteilung des Staubs wesentlich verantwortlich
ist, ist der thermische DruckP. Wird von einer ungestšrten axialsymmetrischen
Scheibe, wie sie in Kapitel2.2.1beschrieben wurde, ausgegangen, dann nimmt der
Druck radial nach innen zu, das hei§t es giltdP/ dr < 0. Folglich bewegt sich das
in der Scheibe beÞndliche Gas mit sub-KeplerÕschen Geschwindigkeiten, wodurch
Staubkšrner, welche nicht vollstŠndig an das Gas gekoppelt sind, einen Widerstand
erfahren. Infolgedessen verlieren diese an Bahngeschwindigkeit und erfahren eine in
Richtung des Zentralsterns gerichtete Kraft, welche zu einem e"zienten Fluss von
Staubkšrnern zum Scheibeninneren fŸhrt (Andrews 2020).

Im Allgemeinen wirkt diese Kraft in Richtung lokaler Druckmaxima. Besteht dem-
nach innerhalb einer Scheibe ein axialsymmetrisches Druckmaximum, dann wandern
radial weiter au§en beÞndliche Staubkšrner nach innen und radial weiter innen
liegende Staubkšrner nach au§en zum Druckmaximum. Am Maximum verschwindet
der Gradient des Drucks und das Gas und der Staub bewegen sich keplersch. Auf
diese Weise kšnnen Staubkšrner, insbesondere diejenigen mit gro§en Radien, die
nur schwach an das Gas koppeln, auf gewissen Bahnen in sogenanntenStaubfallen
gefangen werden. Das Verlassen von Staubfallen ist dennoch unter gewissen Bedin-
gungen mšglich. Die Mšglichkeit dazu bieten unter anderem bestehende Turbulenzen,
welche das Staubmaterial radial vermischen kšnnen, und Fragmentation der Staubkšr-
ner, da diese zu einer Reduzierung der Staubkorngrš§e fŸhrt und damit die Kopplung
zum Gas zunimmt. Durch lokale Druckmaxima kann zudem das Staubkornwachstum
gefšrdert und die Drift von Staubkšrnern zum Zentralstern verlangsamt werden
(Andrews 2020).

Prozesse der Substrukturbildung: Sowohl die GrŸnde fŸr die Entstehung von
Substrukturen als auch deren Erscheinungsformen sind vielfŠltig und reichen von
stochastischen Perturbationen auf kleinen Skalen bis hin zu langlebigen Strukturen,
welche sich Ÿber die gesamte Scheibe erstrecken. Es folgt eine Liste einiger ausgewŠhl-
ter Prozesse, die an der Entstehung diverser Substrukturen beteiligt sind. Dabei ist
wichtig anzumerken, dass das Spektrum derartiger Prozesse jedoch weitaus grš§er ist.
So erzeugen turbulente Stršmungen in der Scheibe stochastische Druckschwankungen,
welche zu lokalen Ansammlungen von Teilchen verschiedener Grš§en fŸhren (Cuzzi
et al. 1996, 2001; Pan et al. 2011). Die PrŠsenz von Magnetfeldern und MRI kann
zu Spiralarmen (Heinemann und Papaloizou2009; Flock et al. 2011) oder zu axial-
symmetrischen Wellenmustern im DruckproÞl fŸhren (Johansen et al.2009; Suriano
et al. 2017, 2019). Durch Magnetfelder erzeugte Winde kšnnen zudem LŸcken in
der FlŠchendichte des Staubs oder sogar zentrale innere Lšcher in ZSSn erzeugen
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(Suzuki et al. 2016; Takahashi und Muto 2018). In den Zentren von Wirbeln von
ZSSn kšnnen Staubkšrner sogar gefangen werden, sodass ein Staub-zu-Gas-VerhŠltnis
in der Grš§enordnung von eins entstehen kann (Barge und Sommeria1995; Tan-
ga et al. 1996; Surville et al. 2016). Au§erdem kann die Eigengravitation optisch
sehr dichter und kalter Scheiben durch das Auslšsen von GravitationsinstabilitŠten
ausgedehnte Spiralstrukturen induzieren (Toomre 1964; Boss1997). Aufgrund der
erhšhten Dichte kann in diesen Spiralarmen sogar die Entstehung von Planetesima-
len durch einen gravitativen Kollaps ermšglicht werden (Rice et al. 2006b). Hinzu
kommen die direkten Auswirkungen der Sublimation ausgefrorener Elemente oder
MolekŸle. Diese Þndet an einer sogenanntenSchneeliniestatt, die durch den radialen
Abstand zum Zentralstern gegeben ist, an dem das entsprechende Material ausfrieren
beziehungsweise sublimieren kann, und daher typischerweise axialsymmetrisch ist.
Im inneren Bereich der ZSS und innerhalb der Schneelinie kann es somit zu einer
Reduzierung der FlŠchendichte des Staubs kommen, da hier festes Material in den
gasfšrmigen Zustand Ÿbergeht (Stammler et al. 2017). Im Zuge dieses Prozesses
Šndern sich zudem die Kollisionseigenschaften der verbleibenden festen Teilchen und
deren KopplungsstŠrke zum Gas. Dies wiederum hat direkte Folgen fŸr die Drift des
Teilchens sowie fŸr die lokale Entwicklung der Staubkorngrš§enverteilung und die
resultierende FlŠchendichte des Staubs (Birnstiel et al. 2010; Saito und Sirono2011;
Okuzumi et al. 2016; Dr#$kowska und Alibert2017; Andrews 2020).

Mechanismen dieser Art besitzen neben ihrer FŠhigkeit zur grundlegenden Umver-
teilung von Material innerhalb der Scheibe zudem das Potenzial zum BegŸnstigen des
Staubkornwachstums und kšnnen die Drift grš§erer Staubkšrner zum Zentralstern
beeinßussen. Damit greifen sie nicht nur direkt in die Entwicklung des Staubs ein,
sondern erzeugen gleichzeitig die grundlegenden anfŠnglichen Bedingungen fŸr die
Entstehung von Planeten. Der E!ekt, den wiederum ein eingebetteter Planet auf
die Scheibe hat, hŠngt im Allgemeinen stark von seiner Masse ab. Aufgrund der
Bewegung des Planeten wird ein Drehmoment auf seine Umgebung ausgeŸbt, welches
das Scheibenmaterial innerhalb und au§erhalb des Orbits vom OrbitwegdrŸckt,
spiralfšrmige Dichtewellen in der Scheibe anregt und gleichzeitig den akkretieren-
den Planeten selbst radial wandern lŠsst (Goldreich und Tremaine1979; Lin und
Papaloizou1979; Tanaka et al. 2002). Bei genŸgend hoher Planetenmasse kann dies
dazu fŸhren, dass sich im Erscheinungsbild der PPS beobachtbare LŸcken bilden
(z. B. Lin und Papaloizou 1986; Wolf und DÕAngelo2005; Kley und Nelson2012).
ViskositŠt und thermischer Druck wirken dabei der …!nung der Scheibe entgegen und
Ÿbertragen Drehmomente auf das Scheibenmaterial, die zur Schlie§ung der LŸcke
fŸhren kšnnen. Kriterien zur LŸckenbildung ergeben sich daher aus den kombinierten
E!ekten von Gravitation, ViskositŠt und Druck ( Lynden-Bell und Pringle 1974; Lin
und Papaloizou1993; Ward 1997; Crida et al. 2006). AbhŠngig von den genauen Um-
stŠnden variieren auch die Form und Tiefe einer LŸcke, die im Detail in Kapitel2.3.2
behandelt werden. So kšnnen massereiche, eingebettete Planeten tiefe und breite
LŸcken formen, die die Scheibe praktisch in eine innere und eine Šu§ere Scheibe teilen.
Ist die innere Scheibe dann relativ zur Šu§eren verkippt, beispielsweise durch eine in-
klinierte Bahn des Planeten, kann die innere Scheibe einen sich Ÿber weite rŠumliche
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Skalen erstreckenden Schatten auf die Šu§ere Scheibe werfen (Nealon et al.2019).
Und wandert ein solcher massereicher Planet in Richtung Zentralstern, kann es sogar
zur vollstŠndigen Außšsung der inneren Scheibe kommen, welche in diesem Prozess
vom Stern akkretiert wird und so ein inneres Loch im Zentrum der ZSS entstehen
lŠsst (Varni•re et al. 2006; Crida und Morbidelli 2007). Interessant ist ebenfalls, dass
am Šu§eren Rand einer LŸcke ein lokales Druckmaximum entsteht, in dem nach
innen wandernde Staubkšrner gefangen werden und folglich Staubkornwachstum
stattÞnden kann (Rice et al.2006a; Paardekooper und Mellema2006; Zhu et al. 2012;
Pinilla et al. 2012). Ein weiterer und fŸr diese Arbeit wichtiger Mechanismus ist
die durch Akkretion des eingebetteten Planeten entstehende Akkretionsleuchtkraft,
welche potenziell direkt oder indirekt durch die thermische Strahlung der aufgeheizten
Umgebung beobachtet werden kann (z. B.Klahr und Kley 2006; Keppler et al. 2018;
MŸller et al. 2018; Ha!ert et al. 2019; Mesa et al.2019).

Die Untersuchung des Ursprungs beobachteter Substrukturen stellt einen kom-
plexen, aber wichtigen Gegenstand der aktuellen Forschung an ZSSn dar. Den-
noch ist selbst unter Zuhilfenahme moderner Instrumente oftmals keine eindeutige
Bestimmung des Ursprungs mšglich oder erfordert zumindest die komplementŠre
Kombination unterschiedlicher Instrumente und Beobachtungen in verschiedenen
WellenlŠngenbereichen. Insbesondere die Wahl des beobachteten WellenlŠngenbe-
reichs spielt eine wichtige Rolle in der Astrophysik, da dadurch gewisserma§en die
Bandbreite beobachteter physikalischer Prozesse eingeschrŠnkt und ausgewŠhlt wer-
den kann. Wie das Erscheinungsbild einer ZSS zustande kommt und simuliert werden
kann, wird in Kapitel 2.4 eingehend beschrieben.

2.3 Eingebettete Planeten

In einer PPS entstehende Planeten haben einen bedeutenden Einßuss auf die PPS
selbst. Neben dem beschriebenen Beitrag der Planeten zur Außšsung der Scheibe
erzeugen sie hŠuÞg markante Spuren in ihr, welche moderne Instrumente wie ALMA
im mm/submm-WellenlŠngenbereich und SPHERE im VIS/NIR-WellenlŠngenbereich
beobachten kšnnen. Im Folgenden wird in Kapitel2.3.1zunŠchst der Prozess der
Planetenentstehung im Rahmen zweier unterschiedlicher Modelle, dem Kernakkre-
tionsmodell (Safronov1972) und dem Gravitations-InstabilitŠten-Modell (Kuiper
1951; Cameron1978), beschrieben. Anschlie§end wird auf drei Begleiterscheinungen
eingegangen, welche wŠhrend einer spŠteren Phase der Entstehung von Riesenplane-
ten auftreten und wesentlich die Struktur und das Erscheinungsbild einer PPS prŠgen
kšnnen: eine planeteninduzierte LŸcke (vgl. Kapitel2.3.2), eine um den Planeten
beÞndliche ZPS (vgl. Kapitel2.3.3) und die Akkretionsleuchtkraft des eingebetteten
Planeten (vgl. Kapitel 2.3.4). Diese drei Aspekte bilden eine wesentliche Grundlage
fŸr die in Kapitel 5 vorgestellte Studie.
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2.3.1 Planetenentstehung

Das Kernakkretionsmodell ist unterteilt in mehrere Phasen. Es geht davon aus, dass
Staubkšrner in der PPS durch Kollisionen aneinander haften, mit der Zeit wachsen
und so kilometergro§e Planetesimale bilden. Dieser Prozess wird durch das sich
Absetzen grš§erer Staubkšrner in der Mittelebene und die damit einhergehende
Erhšhung von Staubkorndichte und Kollisionsraten unterstŸtzt. Ab einem gewissen
Punkt in diesem Prozess ist der gravitative Einßuss eines Planetesimals gro§ genug,
um mit seiner Umgebung und mit anderen Planetesimalen zu interagieren. Durch
paarweise Kollisionen kšnnen dann Planetenkerne oder Protoplaneten entstehen.
Dieser E!ekt, der umso schneller ablŠuft, je grš§er das wachsende Planetesimal
ist, wird als Runaway-Wachstum (von englischrunaway, ãunkontrollierbar, au§er
Kontrolle geratenÒ) bezeichnet. Diese Phase mŸndet in der langsameren oligarchi-
schen Wachstumsphase, in der die grš§ten Planetenkerne die Dynamik in der ZSS
dominieren und nach und nach kleinere Planetesimale in ihrer Umgebung akkretieren.
Erreicht der Kern eine Masse von etwa 10 Erdmassen, steigt dessen gravitativer
Einßuss in solchem Ma§e, dass das umgebende Gas der PPS eingefangen und in
einer HŸlle um den Planetenkern angesammelt wird. Mit zunehmender akkretierter
Gasmasse steigt die Masse des sich bildenden Planeten und damit wŠchst seine
FŠhigkeit zur Akkretion, ein E!ekt, der als Runaway-Gasakkretion bezeichnet wird.
Die zurzeit wohl grš§te Schwierigkeit dieses Modells ist jedoch ein fehlendes Ver-
stŠndnis bezŸglich der genauen Prozesse, die eine e"ziente Wachstumsphase von
metergro§en zu kilometergro§en Objekten ermšglichen. Aktuelle Modelle sagen eine
starke radiale Drift metergro§er Kšrper in Richtung des Zentralsterns voraus sowie
eine zu geringe Haftwahrscheinlichkeit bei Kollisionen verglichen mit dem Vermš-
gen zur Fragmentation. Nichtsdestoweniger erlaubt das Kernakkretionsmodell die
Beschreibung der Entstehung sowohl von Gesteinsplaneten als auch von Gasplaneten
(Wetherill und Stewart 1993; Papaloizou und Terquem1999; Klahr und Bodenheimer
2006; DÕAngelo et al.2010; Chambers2009; Mordasini et al. 2010; Testi et al. 2014).

Ein weiteres mšgliches Szenario fŸr die Entstehung von Planeten wird durch das
Gravitations-InstabilitŠten-Modell beschrieben (Kuiper 1951; Cameron1978; Boss
1997). Der Prozess wird eingeleitet durch die Fragmentation des zirkumstellaren Ma-
terials aufgrund von Eigengravitation. Entscheidend hierfŸr ist das lokale Dominieren
der Eigengravitation Ÿber den thermischen Druck der Scheibe. Infolgedessen bilden
sich zunŠchst Klumpen aus Gas und Staub, die innerhalb weniger UmlŠufe um den
Zentralstern zu einem Gasplaneten anwachsen. Verglichen mit dem Kernakkretions-
modell bietet das Gravitations-InstabilitŠten-Modell lediglich eine ErklŠrung fŸr die
Entstehung von Gasplaneten, nicht aber von Gesteinsplaneten. Reale Planetenentste-
hungsszenarien kšnnen durchaus komplexer ablaufen als im beschriebenen Szenario
des reinen Kernakkretionsmodells oder im Gravitations-InstabilitŠten-Modell (Boss
1997; DÕAngelo et al.2010). Weitere Untersuchungen bezŸglich der Theorie als auch in
Form von Beobachtungen sind zur AufklŠrung des Entstehungsprozesses notwendig.

Zweifelsohne steht jedoch fest, dass Protoplaneten bereits wŠhrend ihrer Entstehung
einen entscheidenden Einßuss auf die Scheibe haben. Dabei lŠsst sich die Šu§ere
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Wirkung eines Protoplaneten grob in zwei Kategorien einteilen, die auf verschiedene
Eigenschaft des Protoplaneten zurŸckzufŸhren sind: erstens Gravitation und zweitens
Strahlung. Beide Formen der Interaktion fŸhren zu Merkmalen im Erscheinungsbild
einer PPS, welche fŸr diese charakteristisch sind und regelmŠ§ig von Instrumenten
wie ALMA und SPHERE beobachtet werden. Diese werden in den folgenden Kapiteln
in den Fokus gestellt.

2.3.2 Planeteninduzierte LŸcken

Wie in Kapitel 2.2.3beschrieben, kšnnen LŸcken im Erscheinungsbild einer PPS auf
die PrŠsenz eingebetteter Planeten hindeuten. Dabei hŠngt die Form einer planeten-
induzierten LŸcke von verschiedenen Faktoren ab. Dazu zŠhlen unter anderem die
Masse des Planeten und des Zentralsterns sowie die Dichteverteilung und ViskositŠt
der PPS (Du!ell und MacFadyen 2013; Kanagawa et al.2015a,b). WŠhrend einfachere
ZusammenhŠnge in verschiedenen theoretischen und numerischen Studien nachge-
wiesen werden konnten, wie zum Beispiel die Zunahme der LŸckenbreite und -tiefe
mit ansteigender Planetenmasse, ist die genaue Form der entstehenden LŸckenproÞle
nicht vollstŠndig geklŠrt. Damit stellt dies bis heute einen wichtigen Gegenstand
aktueller Forschung dar, der mit Hilfe numerischer Simulationen untersucht wird
(z. B. Varni•re et al. 2004; Du!ell und MacFadyen 2013; Chen et al.2021). In dem
Zusammenhang wurden die jeweiligen AbhŠngigkeiten der LŸckenproÞle im Rahmen
von Parameterstudien untersucht und als Grundlage fŸr Modelle des induzierten
LŸckenproÞls verwendet. Diese Modelle der planeteninduzierten LŸckenproÞle lassen
sich wiederum anwenden, um Massen realer eingebetteter Planeten anhand von in
PPSn beobachteten LŸckenproÞlen zu ermitteln (z. B.Du!ell und MacFadyen 2013;
Rosotti et al. 2016; Kanagawa et al.2016, 2017; Gyeol Yun et al. 2019).

Das im Folgenden vorgestellte radiale LŸckenproÞlö! lŸcke(r ) basiert auf einem
empirisch ermittelten Modell vonKanagawa et al.(2016, 2017), mit verbesserten
Modellparametern nachGyeol Yun et al. (2019), und dient als Grundlage fŸr die in
Kapitel 5 vorgestellte Studie. Durch die Entstehung einer LŸcke wird die FlŠchendichte
der ZSS in einer Region der Scheibe reduziert. Die Dichteverteilung der ZSS wird in
diesem Falle durch Gl.(2.2) mit dem Stšrterm ö! stšr

s (r ) = ö! lŸcke(r ) beschrieben. Das
axialsymmetrische LŸckenproÞl ist dabei gegeben durch

ö! lŸcke(r ) =

!
22"

22#

ö! min , falls |r " r p| < " r1,
ö! ßanke(r ), falls " r1 % |r " rp| < " r2,

1, falls |r " r p| & " r2,

(2.6)

wobei rp die radiale Entfernung des Planetenorbits vom Zentralstern ist und das
ProÞl durch drei radiale Bereiche deÞniert wird. Der Planet beÞndet sich im Zentrum
eines Plateaus (|r " r p| < " r1) des LŸckenproÞls, dessen halbe Breite durch" r1

gegeben ist. Das Plateau entspricht dem Minimum des LŸckenproÞls und deÞniert
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damit dessen Tiefeö! min . Diese ist gegeben mit

ö! min =
1

1 + 0,046K
, (2.7)

wobei K ein dimensionsloser Parameter ist und

K =
/ Mp

M#

0 2 $
hp

rp

%! 5

! ! 1
visk mit hp

Gl. ( 2.3)
= hs(rp)

entspricht. In obiger Gleichung beschreibtMp die Masse des Planeten undhp die
Skalenhšhe der ZSS an der Position des Planeten. FŸr die Breite des Plateaus gilt

" r 1 =
3
0,38 ö! min + 0,09

4
K '1/ 4r p

mit dem dimensionslosen Parameter

K ' =
/ Mp

M#

0 2 $
hp

rp

%! 3

! ! 1
visk .

Das Plateau in Gl. (2.6) ist zudem zu beiden Seiten von Flanken umgeben, die
durch ö! ßanke(r ) beschrieben werden und mit zunehmendem radialen Abstand zum
Planetenorbit linear ansteigen. Die Flankenö! ßanke(r ) sind gegeben durch

ö! ßanke(r ) =
2

0,76
K '! 1/ 4 |r " r p|

r p
"

0,18
0,76

.

Sie erreichen bei einem radialen Abstand von" r2 vom Planetenorbit den Wert eins
und deÞnieren die halbe Breite der LŸcke. Letztere ist gegeben durch

" r2 = 0,47K '1/ 4r p.

Au§erhalb des Plateaus und der Flanken (|r " r p| & " r2) wird die ZSS nicht durch
den gravitativen Einßuss des Planeten gestšrt und das LŸckenproÞl nimmt einen
konstanten Wert von eins an.

Die Tiefe der LŸcke in Gl.(2.7) wird ma§geblich durch die Masse des Planeten
bestimmt, und obgleich die LŸcke mit zunehmender Planetenmasse tiefer wird,
verbleibt stets eineRestdichtevom Staub und Gas an der Position des Planeten.
Diese wiederum versorgt den akkretierenden Planeten mit Material und reguliert
dessen Akkretionsrate. Im Falle massearmer Riesenplaneten ist die Restdichte relativ
hoch und ermšglicht damit eine hohe Massenakkretionsrate des Planeten (Tanigawa
und Tanaka 2016).

2.3.3 Zirkumplanetare Scheiben

Aufgrund der Gravitation und Akkretion eines sich bildenden Riesenplaneten wird
davon ausgegangen, dass sich um diesen herum eine rotierende ZPS aus Gas und
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Staub bildet (Alibert et al. 2005; Ayli!e und Bate 2009; Ward und Canup 2010),
und zwar unabhŠngig davon, ob sich der Planet im Rahmen des Gravitations-
InstabilitŠten-Modells oder des Kernakkretionsmodells gebildet hat (DÕAngelo et al.
2003; Gressel et al.2013; Shabram und Boley2013; Szul‡gyi et al. 2017). ZPSn
zeichnen sich durch eine besonders hohe optische Tiefe, hohe Temperaturen in der
NŠhe des Planeten sowie eine mit radialem Abstand zum Planeten steile exponentielle
Abnahme ihrer Dichte aus. Hinzu kommt, dass sie vertikal zur Mittelebene durch
einen gro§en …!nungswinkel geometrisch deutlichausgedehntersind als die ZSSn,
die sie beherbergen, und dass sich inz-Richtung ein hydrostatisches Gleichgewicht
einstellt (z. B. Tanigawa et al. 2012). Das vom Planeten akkretierte Material fŠllt
dabei nahezu senkrecht auf die ZPS und den Planeten, was zur Ausbildung einer
hei§en Schockfront fŸhrt (Kley et al. 2001; Tanigawa et al. 2012; Szul‡gyi et al.
2014). Ein gro§er Teil der Materie wird hierbei entweder direkt Ÿber die Pole des
Planeten oder innerhalb eines rŠumlich eng begrenzten Bereichs um den Planeten
akkretiert (Klahr und Kley 2006; Tanigawa et al.2012; Takasao et al.2021). Folglich
stammt ein gro§er Anteil der frei werdenden potenziellen Energie ebenfalls aus einem
rŠumlich eng begrenzten Bereich um den Planeten. Ein Teil des auf die ZPS fallenden
Materials wird wiederum durch die Scheibe nach au§en getragen, wodurch sich ein
sogenannter meridionaler Fluss einstellt, welcher die ZPS kontinuierlich mit dem
Material der ZSS bereichert, wŠhrend einen Teil des Materials der ZPS wiederum der
ZSS zugefŸhrt wird (Morbidelli et al. 2014; Fung und Chiang2016; Szul‡gyi et al.
2022). Dieser E!ekt konnte inzwischen sogar durch direkte Beobachtungen belegt
werden (Teague et al.2019). Fungiert die ZPS zudem als Staubfalle, kann der ihr auf
diesem Wege zugefŸhrte Staub wachsen und dadurch die Entstehung von Satelliten
beziehungsweise Monden in der ZPS ermšglichen (Dr#$kowska und Szul‡gyi2018;
Cilibrasi et al. 2018; Batygin und Morbidelli 2020; Szul‡gyi et al.2022).

Struktur: Zur Beschreibung der Struktur von ZPSn eignet sich das in Kapitel2.2.1
mit den Gln. (2.1) bis (2.4) vorgestellte Scheibenmodell, das im Falle der ZPS den
Index n= p erhŠlt und als ungestšrt angenommen wird, alsoö! stšr

p (r ) = 1 . Da es
zurzeit noch an aufgelšsten Beobachtungen von ZPSn um eingebettete Planeten fehlt,
welche Aufschluss Ÿber typische Parameter einer ZPS geben kšnnten, kšnnen Re-
sultate verschiedener numerischer Simulationen zur Auswahl von Modellparametern
herangezogen werden. Das im Verlauf dieser Arbeit verwendete Modell einer ZPS
verwendet! p = 2,5 (Tanigawa et al. 2012; Szul‡gyi2017), was die steile Abnahme
der Dichte widerspiegelt. Die vertikale geometrische Dicke der Scheibe Šu§ert sich in
einem im Vergleich zur ZSS hohen VerhŠltnis von Skalenhšhehout; p zu Au§enradius
rout; p von (Ayli!e und Bate 2009)

hout; p

r out; p
=

hp(rout; p )
r out; p

= 0,5

mit dem Šu§eren Radius (Szul‡gyi2017)

rout; p = 0,6RHill ,
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wobei der in obiger Gleichung auftauchende Hill-RadiusRHill = rp

3
M p

3M !

41/ 3
ein Ma§

fŸr die rŠumliche gravitative Reichweite des Planeten ist. Der Parameter$p wird
entsprechend der Gleichung! = 3 ( $ " 0,5) (Shakura und Sunyaev1973) gewŠhlt. Es
wird angenommen, dass die Symmetrieachse der ZPS parallel zur z-Achse verlŠuft und
deren Mittelebene innerhalb der Mittelebene der ZSS liegt. Die Masse der ZPSMZPS

erreicht fŸr eingebettete Planeten der Masse Jupiters Werte in der Grš§enordnung
von $ 10! 3 MJ (Szul‡gyi2017), wobei MJ eine Jupitermasse ist.

2.3.4 Akkretion

Das vom Planeten akkretierte Material beÞndet sich nahezu im freien Fall, bevor
dessen kinetische Energie, welche wiederum aus gravitativer potenzieller Energie
geschšpft wurde, freigesetzt wird. Die gesamte Leuchtkraft des Planeten setzt sich folg-
lich aus der Summe zweier Komponenten zusammen, der intrinsischen Leuchtkraft des
kontrahierenden PlanetenL int und seiner AkkretionsleuchtkraftLp

acc (Bodenheimer
et al. 2000). In Analogie zur Akkretionsleuchtkraft eines Sterns (vgl. Kapitel2.2.1),
lŠsst sich die Akkretionsleuchtkraft eines akkretierenden Planeten wie folgt darstellen
(z. B. Hartmann 1998; Marleau et al. 2017, 2019):

Lp
acc = &pG

Mp
úMp

Rp
, (2.8)

wobei Rp der Radius und úMp die Massenakkretionsrate des Planeten ist. Der Para-
meter &p beschreibt die E"zienz der Umwandlung von potenzieller Energie auf den
Planeten einfallender Materie in Strahlungsenergie und erfŸllt0 % &p % 1. Umge-
wandelte Energie, welche nicht durch Strahlungsenergie freigesetzt wird, trŠgt zur
thermischen Energie des Planeten bei, in welchem Falle&p < 1 gilt. Wird hingegen
potenzielle Energie vollstŠndig, also zu100 %, zu Strahlungsenergie umgewandelt,
wird vom Spezialfall derkalten Akkretion gesprochen. Im weiteren Verlauf dieser
Arbeit wird von kalter Akkretion mit &p = 1 ausgegangen.

2.4 Monte-Carlo-Strahlungstransport
Strahlungstransport beschreibt die Ausbreitung von Strahlung durch ein Medium.
Dieser Prozess ist von grundlegender Bedeutung fŸr die Astrophysik. In diesem
Kapitel werden die wesentlichen Gleichungen des Strahlungstransports eingefŸhrt
und erlŠutert. Anschlie§end wird der Monte-Carlo-Ansatz (MC-Ansatz) vorgestellt,
welcher zur Lšsung von Strahlungstransportproblemen genutzt werden kann und
aufgrund seiner E"zienz in verschiedenen modernen Computerprogrammen Anwen-
dung Þndet. Ein solches Computerprogramm ist Mol3D (Ober et al. 2015), welches
eine Grundlage fŸr diese Arbeit bildet. Die Funktionsweise von Mol3D wird im
Verlauf dieses Kapitels im Hinblick auf die fŸr diese Arbeit relevanten Aspekte
genauer beleuchtet. DafŸr wird insbesondere die mathematisch-physikalische Be-
trachtungsweise des Kontinuum-Strahlungstransports in den Vordergrund gestellt.



2.4 Monte-Carlo-Strahlungstransport 17

Abb. 2.2: Illustration zum Zusammenhang einiger grundlegender Grš§en des Strah-
lungstransports. Die speziÞsche StrahlungsenergiedE$ verlŠsst die FlŠched' in
einem Winkel von ( in Richtung d) in einem Strahl. Eigene Darstellung nach
Chandrasekhar(1960, Abb. 1). Siehe Kapitel2.4.1 fŸr Details.

Die dafŸr relevanten numerischen Aspekte sind Bestandteil spŠterer Kapitel. FŸr
eine Beschreibung der Simulation von Gas und von Linienstrahlungstransport sowie
numerischer Details zur Implementierung von Mol3D wird auf die Studie vonOber
et al. (2015)6 verwiesen.

Das grundlegende Strahlungstransportproblem, welchem sich diese Arbeit stellt,
kann mit den folgenden zwei Kernproblemen beschrieben werden. Gegeben ist eine
rŠumliche Verteilung von Staub und Gas bekannter Eigenschaften sowie eine innerhalb
oder au§erhalb dieser beÞndliche Anzahl von Strahlungsquellen ebenfalls bekannter
Eigenschaften. Erstens, welche Temperaturverteilung stellt sich im Gleichgewichtszu-
stand im Staub und Gas ein und zweitens, wie gestaltet sich das Erscheinungsbild
des Systems in Form von wellenlŠngenabhŠngigen Flusskarten? Kapitel2.4.1 liefert
eine allgemeine EinfŸhrung in die Thematik, welche insbesondere fŸr die Studie in
Kapitel 4 relevant ist, wŠhrend Kapitel2.4.2vorwiegend auf numerische Aspekte der
Problemstellung eingeht und damit fŸr die in den Kapiteln3, 4 und 5 vorgestellten
Studien wichtig ist.

2.4.1 EinfŸhrung in den Strahlungstransport

In diesem Kapitel werden Grundbegri!e zum Thema Strahlungstransport eingefŸhrt,
welche bereits Bestandteil verschiedener LehrbŸcher sind. Die im Folgenden prŠsen-
tierten Inhalte entstammen zum grš§ten Teil der Darstellung nachChandrasekhar
(1960) (Kapitel I.1 bis I.8).

Zur Beschreibung desStrahlungsfeldeseines Gebiets in einem Medium wird sŠmtli-
che Strahlungsenergie betrachtet, welche dieses Gebiet durchsetzt. Die speziÞsche

6 Informationen Þnden sich alternativ auch in der Dissertation vonOber (2016).
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IntensitŠt I $ ist dann deÞniert Ÿber die speziÞsche StrahlungsenergiedE$ innerhalb
des Frequenzintervalls(*, * + d* ), welche ein FlŠchenelementd' in Richtung des
Raumwinkelelements d) innerhalb der Zeit dt verlŠsst, durch

dE$ = I $ cos( d* d' d) dt, (2.9)

wobei( der Winkel zwischen der Richtung des Raumwinkelsd) und der Normalen der
FlŠched' ist. Eine Illustration des Zusammenhangs einiger dieser Grš§en Þndet sich
in Abb. 2.2. Die die FlŠched' in Richtung d) verlassende Energie bildet dabei einen
Strahl. Ein Strahlungsfeld gilt alsisotrop, falls I $ keine RichtungsabhŠngigkeit besitzt,
und als homogen, falls I $ keine OrtsabhŠngigkeit besitzt.7 Die GesamtintensitŠt
ergibt sich aus der Integration der speziÞschen IntensitŠt Ÿber alle Frequenzen zu

I =
) "

0
I $ d*.

Der speziÞsche FlussF$ resultiert ebenfalls aus einer Integration der speziÞschen
IntensitŠt und wird beschrieben durch

#F$ =
)

I $ cos( d).

Besitzt das Strahlungsfeld eine sphŠrische Symmetrie, dann fŠllt der Fluss quadratisch
mit dem Abstand d ab.

Strahlungstransportgleichung: Die Grundgleichung des Strahlungstransports, auch
Strahlungstransportgleichunggenannt, beschreibt die €nderung des Strahlungsfeldes
bei Interaktion mit einem Medium und ist gegeben durch

dI $

ds
= " +$"I $ + j $". (2.10)

Hierbei beschreibtds ein Wegelement in Richtung des Strahls," die Dichte des
Materials, +$ den Extinktionskoe"zienten und j $ den Emissionskoe"zienten. HŠu-
Þg wird in obiger Gleichung anstelle des Produkts aus+$ und " das Šquivalente
Produkt aus Extinktionswirkungsquerschnitt Cext und Anzahldichte n verwendet.
GrundsŠtzlich kann bei der Interaktion eines Strahls mit einem Medium ein Teil der
Strahlung absorbiert oder gestreutwerden, wobei die Kombination beider E!ekte
als Extinktion bezeichnet wird und mittels+$ in Gl. (2.10) eingeht. Bei der Absorp-
tion ist es sowohl mšglich, dass die Strahlungsenergie in eine andere Energieform
umgewandelt wird, als auch, dass die WellenlŠnge der Strahlung sich Šndert und
daher lediglich ein Teil der Strahlungsenergie absorbiert wird. Im zweiten Fall kann
es jedoch passieren, dass die nicht absorbierte Strahlungsenergie dem System an

7 In vielen FŠllen wird fŸr eine verbesserte Leserlichkeit in diesem Kapitel auf das ausdrŸckliche
Niederschreiben aller AbhŠngigkeiten einer Grš§e verzichtet (z. B. eine AbhŠngigkeit vom Ort,
von der Richtung oder der WellenlŠnge), da die Gefahr fŸr dadurch entstehende Unklarheiten als
unwahrscheinlich eingeschŠtzt wird.
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anderer Stelle zugefŸhrt wird, dies ist insbesondere im Falle vonMehrfachstreuung
zu erwarten. Der Extinktion wirkt die Emission entgegen, welche durch den Term
j $ beschrieben wird. Die Grš§ej $ umfasst sŠmtliche lokalen Strahlungsquellen und
insbesondere auch diejenige Strahlung, welche lokal in Richtung des Wegelements
ds gestreut wird. Der entsprechende Streuanteilj (s)

$ des Emissionskoe"zienten ist
gegeben durch die folgende Integration Ÿber sŠmtliche Richtungen) ' :

j (s)
$ () ) =

+$

4#

)
p(s)

$ (), ) ' )I $() ' ) d) ' ,

wobei ) ' die Richtung einfallender und) die Richtung ausgehender Strahlung
beschreibt undp(s)

$ (), ) ' ) die sogenanntePhasenfunktionist, die eine den Richtungen
() ' und ) ) entsprechende Streuwahrscheinlichkeit angibt. Aus der Phasenfunktion
ergibt sich eine grundlegende optische Eigenschaft eines Mediums: dieAlbedo fŸr
einzelne StreuereignisseA$. Diese ist gegeben durch

A$ =
1

4#

)
p(s)

$ (), ) ' ) d) ' . (2.11)

Die Albedo entspricht der Wahrscheinlichkeit fŸr ein Streuereignis bei der Interaktion
des Strahls mit dem Medium und erfŸllt0 % A$ % 1. Weiterhin gilt im Spezialfall
deslokalen thermodynamischen Gleichgewichtsnach dem Kirchho!Õschen Satz, dass
bei einem Medium mit der lokalen TemperaturT der Emissionskoe"zient die Form

j $ = +$B$(T) (2.12)

annimmt. Hierbei ist B$(T) die Planck-Funktion in Frequenzdarstellung und gegeben
durch

B$(T) =
2h* 3

c2

1
eh$/k B T " 1

, (2.13)

wobei h die Planck-Konstante,kB die Boltzmann-Konstante undc die Lichtgeschwin-
digkeit im Vakuum ist. HŠuÞg wird die Planck-Funktion auch in WellenlŠngendar-
stellung B%(T) verwendet, fŸr welche gilt:

,B %(T) = *B $(T), (2.14)

wobei die WellenlŠnge, = c/* entspricht. FŸr eine konstante TemperaturT be-
sitzt die Planck-Funktion entsprechend demWienÕschen Verschiebungsgesetzein
eindeutiges Maximum bei der WellenlŠnge, max , welche reziprok proportional zur
Temperatur T ist. In WellenlŠngendarstellung ist, max gegeben durch

, max #
2898µK

T
(2.15)

und in Frequenzdarstellung mit, max = c/* max durch

*max # 58,79
GHz

K
áT.
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Lšsung der Strahlungstransportgleichung: Eine formale Lšsung der Grundglei-
chung des Strahlungstransports in Gl. (2.10) ist

I $(s) = I $(0)e! &s0 (s) +
) s

s0

J $(s' )e! &s" (s)+$" ds' , (2.16)

wobei J $ = j $/+ $ als Quellfunktion8 bezeichnet wird und-s"(s) die optische Tiefe
zwischen zwei Punktens' und s beschreibt. Letztere ist eine Funktion der Frequenz
und gegeben durch

-s"(s) =
) s

s"
+$" ds'' . (2.17)

Die optische Tiefe deÞniert die StŠrke der AbschwŠchung der speziÞschen IntensitŠt,
welche nach Gl.(2.16) (erster Summand) einem exponentiellen Verlauf folgt. Dieser
Zusammenhang wird hŠuÞg als das Bouguer-Lambert-BeerÕsche Gesetz bezeichnet.
Die formale Lšsung in Gl.(2.16) kann demnach wie folgt verstanden werden. Die am
Punkt s0 bestehende speziÞsche IntensitŠt eines StrahlsI $(0) nimmt beim Durchgang
durch ein absorbierendes und streuendes Medium hin zu einem Punkts exponentiell
mit der durchquerten optischen Tiefe-s0 (s) ab, wird jedoch durch Quellen entlang
des Weges (im Intervalls' ' [s0, s]) verstŠrkt, deren speziÞscher IntensitŠtsbeitrag
wiederum durch die auf dem Weg erfahrene optische Tiefe-s"(s) abgeschwŠcht wird.

Wie die formale Lšsung der Strahlungstransportgleichung zeigt, spielt die optische
Tiefe eine entscheidende Rolle bei der Ausbreitung von Strahlung. Im Verlauf der
Arbeit wird bei der Verwendung von WirkungsquerschnittenC und optischen Tiefen-
hŠuÞg zwischen den folgenden Prozessen unterschieden: Extinktion (ext), Absorption
(abs) und Streuung (streu), wobei in den Klammern die jeweiligen KŸrzel aufgefŸhrt
sind.

2.4.2 Monte-Carlo-Strahlungstransport-Simulationen

Die formale Lšsung der Strahlungstransportgleichung eignet sich jedoch in der
Regel nicht fŸr praktische AnwendungsfŠlle. Insbesondere im Falle komplexer Sys-
teme kommen immer hŠuÞger numerische Verfahren zum Einsatz. Die heutzutage
wahrscheinlich am hŠuÞgsten verwendete Methode zur Lšsung komplexer Strah-
lungstransportprobleme in der Astrophysik basiert auf dem MC-Ansatz, welcher die
Grundlage fŸr eine Reihe von sogenannten MCST-Programmen bildet; dazu zŠhlen
beispielsweise RADMC-3D (Dullemond et al. 2012), POLARIS ( Reissl et al.2016)
und SKIRT 9 (Camps und Baes2020). Bei dem im Verlauf dieser Arbeit verwendeten
MCST-Programm handelt es sich, wie zuvor beschrieben, um Mol3D, welches als
Nachfolger des Kontinuum-Strahlungstransportprogramms MC3D (Wolf et al. 1999)
gesehen werden kann. Die aufgefŸhrten Strahlungstransportprogramme ermšglichen
das Simulieren von protoplanetaren oder zirkumbinŠren9 Scheiben, Bok Globulen,

8 Im Falle des lokalen thermodynamischen Gleichgewichts entspricht die Quellfunktion nach
Gl. (2.12) der Planck-Funktion: J ! = B! (T).

9 Ein System aus einem BinŠrstern und einer ihn umgebenden Scheibe aus Staub und Gas.
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Filamenten, AtmosphŠren von Exoplaneten und vielen weiteren Systemen und dienen
somit als Grundlage zur Erforschung verschiedenster Objekte im Universum.

Im Allgemeinen handelt es sich bei der MC-Methode um eine statistische Methode,
in deren Zentrum ein statistisches Modell steht, welches durch die wiederholte
Auswahl von Zufallsstichproben simuliert wird (Cooper 1987). Das vorgestellte
Strahlungstransportproblem lŠsst sich ebenfalls aus einer statistischen Perspektive
betrachten. Das Grundprinzip der Simulationen kann wie folgt zusammengefasst
werden.

Strahlungsquellen emittieren simulierte Photonenpakete, die sich durch den Mo-
dellraum bewegen und mit ihrer Umgebung (Staub, Gas, etc.) interagieren. Hierbei
zeichnet MCST-Simulationen aus, dass sowohl der von einem Photonenpaket ein-
geschlagene Pfad als auch die Art der Interaktion zufŠllig undprobabilistisch, also
entsprechend einer zugrundeliegendenWahrscheinlichkeitsdichtefunktion(WDF),
ausgelost werden. Zu den simulierten Prozessen gehšrt Streuung sowie Absorption
und Reemission. Im Verlauf dieser Arbeit wird primŠr Staub als interagierendes Medi-
um betrachtet. Durch Absorption eines Photonenpakets wird dem Staub thermische
Energie hinzugefŸgt, welche zu einer lokalen Erhšhung der Temperatur fŸhrt. Photo-
nenpakete, die den Modellraum verlassen, dienen als Grundlage zur Simulation von
Flusskarten und entscheiden damit Ÿber das (wellenlŠngenabhŠngige) Erscheinungs-
bild des simulierten Systems. Diese Prozesse kšnnen von Mol3D fŸr (theoretisch)
beliebig komplexe dreidimensionale Dichteverteilungen des Staubs simuliert werden.
Sie werden im Folgenden im Detail und mit Bezug auf Mol3D erlŠutert, angefangen
mit dem Auslosen von Zufallsvariablen und der Erzeugung eines Photonenpakets im
Modellraum bis zu der Detektion und Erstellung von Flusskarten.

Zufallsvariablen und Wahrscheinlichkeitsdichtefunktionen

Die MC-Methode verwendet Zufallsvariablen, welche entsprechend ihrer zugehšrigen
WDF zufŠllig ausgelost werden (z. B.Fischer1993). Sei Z eine Zufallsvariable mit
mšglichen reellen Werten (Ereignissen)z ' # Z

.= [ zmin , zmax ], wobei zmin < z max . Sei
weiterhin pZ (z) & 0 ( z ' # Z die zugehšrige WDF. Dann ist die Wahrscheinlichkeit
fŸr das Auslosen vonz ' [z1, z2] ) # Z mit z1 % z2 gegeben durch

P(z ' [z1, z2]) =
) z2

z1

pZ (z) dz.

Die WDF ist au§erdem normiert und erfŸllt
) zmax

zmin

pZ (z) dz = 1.

Aus der WDF pZ (z) lŠsst sich die kumulative Verteilungsfunktion (KVF) ÷PZ (z) mit
Hilfe des Integrals

÷PZ (z) =
) z

zmin

pZ (z' ) dz'
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bestimmen. Bei der KVF handelt es sich um eine monoton steigende reelle Funktion,
welche die folgende Ungleichung erfŸllt:

0 = ÷PZ (zmin ) % ÷PZ (z) % ÷PZ (zmax) = 1 ( z ' # Z .

Die KVF erfŸllt eine wichtige Rolle bei MCST-Simulationen, da sie das Auslosen
einer Zufallszahl entsprechend einer (theoretisch) beliebigen WDF ermšglicht. Eine
Voraussetzung fŸr dieses Verfahren ist die Mšglichkeit zur Erzeugunggleichverteilter
Zufallszahlen, welche numerisch durch den Einsatz sogenannter Pseudozufallszah-
lengeneratoren gegeben ist. Gleichverteilte Zufallszahlen bezeichnen Zufallszahlen,
welche entsprechend einer gleichverteilten WDF ausgelost werden. Eine WDF wie-
derum ist gleichverteilt, wenn ihre Funktionswerte konstant sind. Sei÷g ' [0, 1) eine
gleichverteilte Zufallszahl, dann ist÷z mit

÷z = ÷P! 1
Z (÷g) ' # Z (2.18)

eine Zufallszahl entsprechend der WDFpZ (z) und ÷P! 1
Z ist die inverse KVF10. In

der Praxis wird diese Methode zum numerischen Simulieren von Zufallszahlen ver-
schiedener WDFs von Mol3D durch Berechnung und Vortabellierung der inversen
KVF realisiert. Die Zuordnung ÷g *+ ÷z erfolgt dann durch eine binŠre Suche in
der jeweiligen Tabelle. Der Schritt der Vortabellierung kann angesichts der hŠuÞg
durchgefŸhrten Auslosung von Zufallszahlen entscheidend die Simulationszeit senken.

Modellraum

Der Modellraum deÞniert das simulierte Gebiet und wird beschrieben durch ein Gitter,
dessen Koordinaten kartesisch, zylindrisch oder sphŠrisch gewŠhlt werden kšnnen. In
dieser Arbeit wird ein sphŠrisches Gitter verwendet, dessen Koordinaten der Radiusr ,
der Azimutalwinkel %und der Polarwinkel . sind. Das Gitter wird durch drei Listen
aufsteigender Koordinatenwerte beschrieben, welche die Zellgrenzen bezŸglich der
drei Koordinaten r , % und . deÞnieren. Dabei deckt der Azimutalwinkel einen
Winkelbereich von2# und der Polarwinkel einen Winkelbereich von# ab. Die Liste
von Zellgrenzen in radialer Richtung besteht ausschlie§lich aus positiven Werten und
besitzt einen kleinsten Radiusr in; s, den Innenradius, und einen grš§ten Radiusrout; s ,
den Au§enradius, wobei beide Radien bei Mol3D grš§er als Null gewŠhlt werden. Eine
Gitterzelle ist deÞniert durch jeweils eine innere und eine Šu§ere Grenze einer jeden
Koordinate. Der Modellraum endet beim Radiusrout; s . Aufgrund dieser Struktur
entsteht eine zusŠtzliche kugelfšrmige innere Zelle im Bereichr < r in; s, welche das
Zentrum des Modellraums beschreibt. Im Zentrum dieser Zelle wiederum wird der
Zentralstern platziert. Ein Vorteil dieser Gitterstruktur ist, dass die Zellbreiten je
nach Problemstellung angepasst werden kšnnen und sich dadurch relevante Gebiete
im Modellraum durch den Einsatz kleiner Gitterzellen besonders hoch außšsen

10 Im Falle einer nicht bijektiven KVF wird ÷P! 1
Z : [0, 1) + ! Z durch die folgende (injektive)

Zuordnung deÞniert: ÷g *+ ÷z = inf
5

z| ÷PZ (z) = ÷g
6

.
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lassen. Dies wird insbesondere im spŠteren Verlauf der Arbeit bei der Simulation
eingebetteter Planeten relevant.

ZusŠtzlich zu ihrer Position im Modellraum wird eine jede Gitterzelle durch physi-
kalische Eigenschaften wie ihre Dichte und Temperatur deÞniert, die innerhalb der
Zelle als homogen angenommen werden; selbiges gilt fŸr das Staub-zu-Gas-VerhŠltnis
sowie sŠmtliche Eigenschaften des Staubs und des Gases. Das Geschwindigkeitsfeld
der innerhalb der Zelle beÞndlichen Materie entspricht dem KeplerÕscher Bahnen
und nimmt innerhalb einer Zelle je nach Position verschiedene Werte an. Das Ge-
schwindigkeitsfeld spielt insbesondere bei der Simulation von Gas eine entscheidende
Rolle.

Strahlungsquellen

Im Gitter kšnnen Strahlungsquellen, wie zum Beispiel Sterne und Planeten, als
Punktquellen implementiert werden. Diese emittieren wŠhrend einer Simulation
Photonenpakete, die sich auf individuellen Pfaden zufŠllig und probabilistisch durch
das Gitter bewegen. In Mol3D strahlen Sterne und Planeten mit einer ihnen zugehš-
rigen e!ektiven Temperatur T und Leuchtkraft L isotrop. Ihr Spektrum folgt dem
eines sogenanntenschwarzen Kšrpersund ist durch die Planck-Funktion B%(T) (vgl.
Gln. 2.13und 2.14) gegeben, welche normiert als WDF zum Auslosen von Wellen-
lŠngen, verwendet wird. Damit das Auslosen der WellenlŠnge numerisch e"zient
durchgefŸhrt werden kann, verwendet Mol3D vortabellierte Spektren, welche mit
entsprechenden Planck-Funktionen innerhalb eines gegebenen WellenlŠngenbereichs
[, a, , b], ausgewertet an auswŠhlbaren WellenlŠngen, berechnet werden. Zur Simulati-
on isotroper Emission wird zusŠtzlich ein normierter Richtungsvektor, welcher durch
einen azimutalen (%r) und einen polaren (. r ) Winkel deÞniert wird, entsprechend den
folgenden WDFs bestimmt. Die WDF des Azimutalwinkels%r ' [0, 2#) ist gegeben
durch

p' r (%r) =
1

2#
, (2.19)

wŠhrend der Polarwinkel. r ' [0, #)11 mittels der WDF fŸr cos. r ausgelost werden
kann, welche gegeben ist durch

pcos( r (cos. r ) =
1
2

. (2.20)

Die WDFs der Variablen%r und cos. r sind konstant und daher Gleichverteilungen.
WŠhrend ihrer Erzeugung besitzen Photonenpakete daher eine Position, welche
der ihrer Quelle entspricht, sowie einen Richtungsvektor und eine WellenlŠnge.
DarŸber hinaus wird davon ausgegangen, dass emittierte Photonenpakete zunŠchst
unpolarisiert sind. Der Polarisationszustand spielt wŠhrend der Interaktion mit Staub
eine wichtige Rolle und wird in den folgenden Kapiteln thematisiert. Schlie§lich wird
jedem von der jeweiligen Strahlungsquelle emittierten Photonenpaket die Leuchtkraft

11 Der Umstand, dass das halbo!ene Intervall beim verwendeten Pseudozufallszahlengenerator den
Wert ! r = " nicht einschlie§t, kann bei realen numerischen Simulationen vernachlŠssigt werden.
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L ) = L/N ) zugewiesen, wobeiN) die Anzahl emittierter Photonenpakete ist. Diese
Leuchtkraft entspricht der vom Photon getragenen EnergieE) = L) " tb, wobei
" tb = 1 s ohne BeschrŠnkung der Allgemeinheit beliebig wŠhlbar ist.

Auch Staubkšrner fungieren als Strahlungsquellen, allerdings handelt es sich bei
ihnen nicht um schwarze Kšrper. Sie besitzen ein wellenlŠngenabhŠngiges Emissions-
und Absorptionsverhalten, welches einen deutlichen und fŸr diese charakteristischen
Einßuss auf ihr Spektrum hat. Unter der Annahme eines sich einstellenden Strah-
lungsgleichgewichts wird das temperaturabhŠngige Spektrum eines Staubkorns mit
Radius a beschrieben durch

B staub
% (T) = QabsB%(T), (2.21)

wobei Qabs = Cabs/ (#a2) die dimensionslose E"zienz der Absorption ist und dem
VerhŠltnis von Absorptionswirkungsquerschnitt und geometrischem Querschnitt des
Staubkorns entspricht. Beim Spezialfall eines schwarzen Kšrpers entspricht die E"zi-
enz fŸr alle WellenlŠngen dem WertQabs = 1. Staubkšrner werden darŸber hinaus
ebenfalls als Punktquellen implementiert, welche isotrop unpolarisierte Photonenpa-
kete emittieren.

Photonenpaketpfade

Nachdem ein Photonenpaket emittiert wurde, breitet sich dieses so lange geradlinig
aus, bis es entweder zur Interaktion kommt oder das Photonenpaket den Modellraum
verlŠsst. Zur Bestimmung des Photonenpaketpfades lŠsst sich zunŠchst, entsprechend
dem Bouguer-Lambert-BeerÕschen Gesetz (vgl. Kapitel2.4.1), die WDF fŸr die
interaktionsfrei zurŸckgelegte Strecke eines Photonenpakets in Einheiten der optischen
Tiefe wie folgt darstellen:

p&(- ) = exp( " - ). (2.22)

FŸr eine gleichverteilte Zufallszahl÷g ' [0, 1) kann in diesem Falle eine analytische
Darstellung der entsprechenden inversen KVF (vgl. Gl.2.18) ermittelt werden, die
gegeben ist mit

÷P! 1
& (÷g) = " ln(1 " ÷g) ' [0, , ) . (2.23)

Aufgrund ihrer analytischen Form, entfŠllt die Notwendigkeit zur Vortabellierung
der KVF aus Gl. (2.23). Folglich verlŠsst das Photonenpaket den Modellraum, sofern
die Ð mittels Gl.(2.23) Ð ausgeloste optische Tiefe hšher ist, als die in Bewegungs-
richtung des Photonenpakets im Modellraum vorliegende optische Tiefe; ist dies
nicht der Fall, so interagiert das Photonenpaket an einer Position innerhalb des
Modellraums, welche einen gewissen rŠumlichen Abstand zum Ausgangspunkt der
Bewegung besitzt, der durch Gl.(2.17) bestimmt werden kann. Auf diese Weise
durchquert das Photonenpaket womšglich mehrere Gitterzellen entlang des ermittel-
ten Pfades. Aufgrund von der HomogenitŠt von Dichte und optischen Eigenschaften
innerhalb einer Gitterzelle, lŠsst sich das Integral aus Gl.(2.17) jedoch zu einer
Summe von BeitrŠgen von TeilstŸcken des zurŸckgelegten Weges vereinfachen. In-
nerhalb einer Zelle lŠsst sich dabei die durch Staub erfahrene optische Tiefe beim
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ZurŸcklegen eines Wegabschnitts" l darstellen als" -x = Cxnstaub " l , wobeinstaub die
Anzahldichte vom Staub innerhalb der Zelle undCx der Wirkungsquerschnitt ist und
x ' { ext, abs, streu} die Art der Interaktion (Extinktion, Absorption und Streuung)
angibt. Sofern nicht anders angegeben, wird fŸr die Bestimmung des zurŸckgelegten
Pfades der ExtinktionswirkungsquerschnittCext verwendet. Eine Beschreibung der
in dieser Arbeit verwendeten (gemittelten) optischen Eigenschaften vom Staub Þndet
sich in Kapitel 2.2.2.

Interaktionen: Temperaturberechnung

Sobald es zur Interaktion kommt, wird ausgelost, ob das Photonenpaket streut oder
absorbiert wird. Die Wahrscheinlichkeit, mit der es zur Streuung kommt, wird durch
die Albedo A bestimmt, welche im Allgemeinen frequenzabhŠngig ist (vgl. Gl.2.11)
und gegeben ist durch

A =
Cstreu

Cabs + Cstreu
. (2.24)

Wie bereits erwŠhnt, wird zur Beschreibung eines Streuereignisses die Mie-Theorie
verwendet, bei welcher die Phasenfunktion zusŠtzlich zur WellenlŠngenabhŠngigkeit
eine AbhŠngigkeit vom Polarisationszustand des einfallenden Photonenpakets be-
sitzt. Durch Streuung Šndert sich der Polarisationszustand, sodass zum Beispiel ein
ursprŸnglich unpolarisiertes Photonenpaket nach der Streuung polarisiert sein kann.
Da jedoch der mathematische Aspekt der Mie-Theorie fŸr den weiteren Verlauf dieser
Arbeit nicht von direkter Bedeutung ist, wird auf eine grundlegende EinfŸhrung zur
Mie-Theorie verzichtet. Bei Interesse an diesem Thema wird auf die Dissertationen
von (Fischer1993) und (Ober et al. 2015) verwiesen. Durch Streuung eines Photonen-
pakets an einem Staubkorn wird zudem die Bewegungsrichtung des Photonenpakets
geŠndert. Dessen WellenlŠnge, und EnergieE) bleiben hingegen erhalten. Nach
der Interaktion wird erneut eine optische Tiefe gemŠ§ Gl.(2.23) ausgelost und das
Photonenpaket setzt die Bewegung durch den Modellraum fort.

Wird anstelle eines Streuereignisses ein Absorptionsereignis ausgelost, so beendet
das Photonenpaket frŸhzeitig seinen Pfad durch den Modellraum. Wegen des zu-
grundeliegenden thermischen Gleichgewichts wird ein neues Photonenpaket an der
Stelle der Interaktion vom Staub reemittiert. Damit entsteht fŸr jedes ursprŸnglich
simulierte Photonenpaket, weil ein Reemissionsereignis stets an derselben Stelle wie
das vorangehende Absorptionsereignis stattÞndet, ein kontinuierlicher gesamter Pho-
tonenpaketpfad, der bei einer ursprŸnglichen Strahlungsquelle seinen Anfang nimmt
und am Rand des Modellraums endet. Die Simulation des Absorptionsvorgangs
bildet dabei die Grundlage zur Berechnung der Temperatur des Staubs und Gases.
Mol3D verwendet hierfŸr das erwartungstreue Verfahren vonLucy (1999), welches
eine kontinuierliche Absorption und Reemission der Energie des Photonenpakets
entlang seines Pfades simuliert, wobei die Energie des Photonenpakets entlang des
gesamten Pfades konstant gehalten wird. Die vom Photonenpaket getragene Energie
wird im Gegenzugnicht am ausgelosten Absorptionsort von der Zelle aufgenommen.
Durchquert ein Photonenpaket die Strecke" l innerhalb einer Zelle, dann wird bei
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diesem Verfahren in der Zelle die Energie

" Ezelle = E)
Cabs" l
Vzelle

(2.25)

pro Staubkorn deponiert, wobeiVzelle das Volumen der Zelle ist. Bei Verwendung
gemittelter Staubeigenschaften ist das Volumen gegeben durchVzelle = N staub

zelle /n staub ,
wobei N staub

zelle die Anzahl der in der Zelle enthaltenen Staubteilchen undnstaub die
Anzahldichte dieser ist. Die insgesamt wŠhrend einer Simulation deponierte Energie
Ezelle steigt somit sukzessive an, wodurch sich ebenfalls die Temperaturen der in der
Zelle beÞndlichen Staub- und Gasteilchen erhšhen, welche hier als gleich angenom-
men werden. Im lokalen thermischen Gleichgewicht ergibt sich die TemperaturT
dann aus dem Gleichgewicht zwischen absorbierter (deponierter) EnergieEzelle und
abgestrahlter Energie, wobei letztere durch das Spektrum in Gl.(2.21) bestimmt wird.
Die Temperatur ergibt sich folglich unter Zuhilfenahme der Gln.(2.9) und (2.14)
durch Lšsen der Gleichung

Ezelle =
) ! tb

0
dt

) "

0
d,

)

A g

d'
)

" hemi

d) cos(. )QabsB%(T)

= 4#" tb

) "

0
d, C absB%(T), (2.26)

wobei Ag die StaubkornoberßŠche beschreibt. Die Integration Ÿber den Raumwinkel
d) = d(cos. )d%erfolgt Ÿber die HemisphŠre# hemi , welche durch den Azimutalwinkel
%' [0, 2#) und den Polarwinkel . ' [0, #/ 2] beschrieben wird. Das verbleibende
Integral in Gl. (2.26) lŠsst sich numerisch lšsen und wird fŸr eine e"ziente Tempera-
turberechnung vor der Simulation fŸr auswŠhlbare Temperaturen vortabelliert und
bei Verwendung interpoliert.

Nach einer Absorption wird am ausgelosten Absorptionsort das e"ziente Verfahren
der direkten Reemission nachBjorkman und Wood (2001) angewandt. Dabei wird
das reemittierte Photonenpaket isotrop und unpolarisiert abgestrahlt und erhŠlt eine
neue ausgeloste WellenlŠnge. Die WellenlŠnge wird jedoch nicht entsprechend dem
Spektrum des Staubkorns (vgl. Gl.2.21) ermittelt, sondern mit Hilfe eines sogenann-
ten Di!erenzspektrums. Da die Temperatur einer Zelle wŠhrend einer Simulation
sukzessive steigt, wird sie und das zugehšrige Staubkornspektrum in jedem Zwischen-
schritt der Berechnung konsequent unterschŠtzt. Zur Korrektur der entstehenden
Diskrepanz zwischen dem Spektrum der korrigierten neuen TemperaturTkor und
dem Spektrum der zuvor abgeschŠtzten Temperatur wird deren Di!erenz gebildet
und zum Auslosen der WellenlŠnge verwendet. Unter der Annahme, dass sich die
Temperatur der Zelle nur gering durch die Absorption eines Photonenpakets Šndert,
lŠsst sich folgender Ausdruck fŸr die WDF des Di!erenzspektrums bilden (Bjorkman
und Wood 2001)

pDif
% (, | Tkor ) =

Cabs

K 1(Tkor )
dB%

dT

7
7
7
7
7
T = Tkor

, (2.27)

wobei die Funktion dB%/ dT an T = Tkor ausgewertet wird und die temperaturab-
hŠngige Grš§eK 1(T) =

8"
0 Cabs(dB%/ dT) d, ein Normierungsfaktor ist. Durch die
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direkte Reemission des Photonenpakets entsprechend dem Di!erenzspektrum wird
folglich das Spektrum einer Zelle bereits wŠhrend der laufenden Simulation an die
neu ermittelte Temperatur angepasst.

Da unabhŠngig von der Art der Interaktion der Pfad des gestreuten beziehungsweise
des reemittierten Photonenpakets so lange fortgesetzt wird, bis der Modellraum
verlassen wird, endet eine MCST-Simulation erst, nachdem der komplette Pfad des
Photonenpakets bis zum Rand des Modellraums verfolgt worden ist. Im Falle hoher
optischer Tiefen kann es dabei zu einer hohen Anzahl von Interaktionen kommen,
welche sich deutlich in einer erhšhten Simulationszeit Šu§ern wŸrden. Zu diesem Zweck
ist es Ÿblich, die Anzahl der Interaktionen pro Photonenpaket durch eine obere Grenze
Nint einzuschrŠnken. Dies kann jedoch zu fehlerhaften Temperaturverteilungen und
Flusskarten fŸhren. Ein Teil dieser Arbeit beschŠftigt sich mit der Frage, wie dieses
Problem der hohen optischen Tiefen gelšst beziehungsweise die Anzahl simulierbarer
Interaktionen deutlich gesteigert werden kann, ohne dass die Simulationszeit kritische
Werte erreicht.

Detektion: Flusskarten

Zur Erzeugung von Flusskarten deÞniert Mol3D zunŠchst einen simulierten Beobach-
ter, welcher mit Hilfe eines Detektors aus gro§er Entfernung Strahlung registriert.
Im Verlauf dieser Arbeit beÞndet sich der Beobachter, sofern nicht anders angegeben,
relativ zur Scheibe bei einem (polaren)Inklinationswinkel von i = 0 ( (Draufsicht),
das bedeutet, dass der Detektor parallel zur xy-Ebene des Modellraums, also der
Mittelebene, ausgerichtet ist. Au§erdem beÞndet sich der Detektor im Abstandd
vom Zentrum des Modellraums, dessen Au§enradiusrout; s die Bedingungd - rout; s

erfŸllt. Aufgrund dieser Bedingung kann angenommen werden, dass die Richtungen
der Photonen, die auf den Detektor tre!en, parallel sind. Folglich skaliert die beim
Beobachter ankommende StrahlungsintensitŠt reziprok quadratisch mit dem Ab-
stand d. Der Detektor wird zudem durch kartesische Pixel auswŠhlbarer Ausdehnung
deÞniert, welche jeweils Strahlung aus einem dazugehšrigen Raumwinkel detektieren,
wodurch eine rŠumlich aufgelšste (synthetische) Beobachtung simuliert werden kann.

Bereits wŠhrend der Temperaturberechnung kšnnen Photonenpakete, welche den
Modellraum in Richtung des Detektors verlassen, detektiert werden und somit inner-
halb des simulierten WellenlŠngenbereichs[, a, , b] zur Erstellung von Flusskarten
verwendet werden. Aufgrund des Auslosens der WellenlŠnge (re-)emittierter Photo-
nenpakete, sind die erhaltenen Flusskarten im Allgemeinen wellenlŠngenabhŠngig und
weisen ein gewisses Rauschniveau auf. Die Pixelwerte einer Flusskarte verwenden die
Einheit Jansky (Jy), wobei 1Jy = 10! 26 W/ (Hz m2) ist. Bei dieser Einheit handelt es
sich um eine spektrale Flussdichte, also eine Strahlungsleistung, welche der Beobach-
ter pro Frequenzintervall und DetektorßŠche registriert. Werden die Pixelwerte einer
Flusskarte von einem ausgewŠhltenBand (Frequenzintervall) aufsummiert, ergibt
sich daraus der Wert der spektralen Energieverteilung.

Diese Arbeit macht jedoch Gebrauch von einem anderen Ansatz zur Erzeugung
von Flusskarten, welcher erst im Anschluss an die Berechnung einer Temperatur-
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verteilung erfolgt; hierbei wird die ermittelte Temperaturverteilung als gegeben
angenommen und fŸr jede ausgewŠhlte WellenlŠnge jeweils eine separate monochro-
matische MC-Simulation durchgefŸhrt. Der Vorteil dieses Ansatzes besteht darin,
dass eine gesonderte Betrachtung einzelner WellenlŠngen die Erzeugung deutlich
rauschŠrmerer Flusskarten erlaubt. Bei diesem Schritt bestehen einige grundlegende
Unterschiede zur zuvor beschriebenen MCST-Simulation wŠhrend der Tempera-
turberechnung. Zum einen bleibt die Temperaturverteilung wŠhrend der gesamten
Simulation konstant, zum anderen kann fŸr jede simulierte WellenlŠnge eine indivi-
duelle Anzahl simulierter Photonenpakete erzeugt werden. DarŸber hinaus erlaubt es
dieser Ansatz, die BeitrŠge verschiedener Strahlungsquellen (z. B. Sterne, Planeten,
Staub und Gas) zur Gesamtßusskarte separat zu ermitteln; und weil der Beitrag der
thermischen Reemission gesondert betrachtet werden kann, entfŠllt zudem die Simula-
tion von Reemissionsereignissen. Statt die vom Photonenpaket getragene EnergieE)

konstant zu halten und sowohl Streuung als auch Absorption zu simulieren, wirdE)

daher stattdessen bei jedem Interaktionsereignis (erwartungstreu) um den Faktor der
Albedo A verringert und das Photonenpaket ausschlie§lich gestreut. Daraus ergibt
sich, dass sich der Wert vonE) nach n Interaktionen um den Faktor An verringert
hat.

Zur Erzeugung rauscharmer Flusskarten wird zudem vom sogenanntenPeel-o!
(Yusef-Zadeh et al.1984) Gebrauch gemacht. Damit wird an jedem Interaktionsort
eines eigentlichen Photonenpakets ein weiteres sogenanntes Peel-o!-Photonenpaket
erzeugt, welches direkt und interaktionsfrei zum Detektor geschickt wird. Das Gewicht
(die Energie) des Photonenpakets wird hierfŸr entsprechend der Wahrscheinlichkeit
fŸr das Eintreten eines solchen Ereignisses gewichtet. DafŸr wird zunŠchst die
Wahrscheinlichkeit wr

streu ermittelt, mit der das Photonenpaket in Richtung des
entsprechenden Detektorpixels streuen wŸrde. Anschlie§end wird die vom Peel-o!-
Photonenpaket erfahrene optische Tiefe- i) d

ext zwischen dem Interaktionsort und dem
Detektor berechnet. Die vom Peel-o!-Photonenpaket getragene EnergieE po

) , welche
vom Detektor detektiert wird, ist dann gegeben durch

E po
) = wr

streuE) exp(" - i) d
ext ), (2.28)

wobeiE) hier die Energie des eigentlichen Photonenpaketsnach dem Streuereignis be-
zeichnet. MCST-Programme, die auf die Peel-o!-Methode zurŸckgreifen, proÞtieren
hŠuÞg von rauschŠrmeren Flusskarten, da die Anzahl der vom Detektorregistrierten
Photonenpakte auf diese Weise deutlich erhšht werden kann, da jedes Interaktions-
ereignis eines jeden Photonenpakets damit einen Beitrag zum detektierten Fluss
liefert. Zur erfolgreichen Anwendung der Peel-o!-Methode tragen die eigentlichen
Photonenpakete beim Verlassen des Modellraumsnicht zum detektierten Fluss bei.
Die hier beschriebene Methode wird im Verlauf dieser Arbeit auch alsStandard-Peel-
o!-Methode bezeichnet, um sie von einer erweiterten Peel-o!-Methode abzugrenzen,
welche in Kapitel 4 thematisiert wird.

Bei der Erzeugung von Flusskarten mit Hilfe von Mol3D wird im Falle des Staubs
zudem zwischen zwei Verfahren unterschieden, welche jeweils zwei disjunkte Anteile
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der (re-)emittierten Strahlung des Staubs simulieren: den ungestreuten Anteil mit
einer Streuordnung, also der Anzahl simulierter Streuereignisse eines Photonenpakets,
von Nstreu = 0 und den gestreuten Anteil mit Nstreu & 1. Letzterer Prozess, bei
dem vom Staub emittierte Strahlung selbst am Staub streut, wird alsSelbststreuung
bezeichnet. Es sei angemerkt, dass das Verfahren zur Simulation von Selbststreuung
nicht Teil der ursprŸnglichen Version von Mol3D (nachOber et al. 2015) gewesen ist.
Die Mšglichkeit zur Simulation von Selbststreuung wurde Mol3D nachtrŠglich im
Zuge der Vorbereitung der in Kapitel3 vorgestellten Studie hinzugefŸgt. Die entspre-
chenden Simulationen zur Erzeugung von Flusskarten ãselbstgestreuterÒ Strahlung
zeichnen sich dadurch aus, dass die vom Staub emittierte PhotonenpaketanzahlN)

auf alle Zellen aufgeteilt wird; zum GewŠhrleisten der Energieerhaltung strahlt jede
Zelle dabei ihre jeweilige durch eine ganze Anzahl von Photonenpaketen reprŠsentier-
te Strahlungsenergie ab. Die dabei von einer einzelnen Zelle emittierte Anzahl von
Photonenpaketen ist, bis auf Rundungse!ekte, proportional zur Gesamtleuchtkraft
der Zelle, wodurch hellere Zellen generell durch mehr Photonenpakete reprŠsentiert
werden.

FŸr die Simulation der ungestreuten Reemissionsstrahlung des Staubes hingegen
wird nicht auf eine MC-Methode zurŸckgegri!en. Stattdessen wird ein sogenannter
Strahlenverfolgungs-Algorithmusverwendet, welcher im Wesentlichen die Di!erential-
gleichung in Gl. (2.10) fŸr den Fall des lokalen thermischen Gleichgewichts numerisch
entlang verschiedener Pfade lšst. FŸr jedes Detektorpixel wird dafŸr zunŠchst ein
zugehšriger Pfad deÞniert. Dieser verlŠuft senkrecht zur DetektoroberßŠche, beginnt
an der dem Beobachter abgewandten Seite am Rande des Modellraums und endet
beim Detektorpixel. WŠhrend der Integration werden alle hinzukommenden Strah-
lungsbeitrŠge entlang eines Strahls integriert, wobei die Quellfunktion durch das
temperaturabhŠngige Spektrum des Staubs in Gl.(2.21) gegeben ist. Gleichzeitig
wird die Strahlung wŠhrend der Integration durch die entlang des Pfades erfahrene
optische Tiefe durch Extinktion abgeschwŠcht. Der E!ekt der Selbststreuung kann
auf diesem Wege nicht simuliert werden. Ein Vorteil dieses Verfahrens gegenŸber der
MC-Methode ist, dass erhaltene Flusskarten hŠuÞg ein sehr geringes Rauschniveau
aufweisen. Um die Reemission des Staubs vollstŠndig und mšglichst rauscharm
simulieren zu kšnnen, wird im Verlauf dieser Arbeit daher auf eine Kombination
beider beschriebener Verfahren zurŸckgegri!en.



3
Monte-Carlo-Strahlungstransport in

optisch dichten Regionen

Strahlungstransport beschreibt die Ausbreitung von elektromagnetischer Strah-
lung durch ein wechselwirkendes Medium. Numerisch wird dieser Prozess hŠuÞg
mit Hilfe der Monte-Carlo-Methode beschrieben, bei der simulierte Photonenpa-
kete und deren Pfade probabilistisch bestimmt und verfolgt werden. Im Bereich
hoher optischer Tiefen stš§t dieser Ansatz jedoch auf Schwierigkeiten, da eine
angemessene ReprŠsentation der verschiedenen physikalischen Prozesse nur durch
die BerŸcksichtigung einer hohen Anzahl simulierter Photonenpakete und Inter-
aktionen erreicht werden kann. Infolgedessen steigt der Bedarf an Rechenzeit
deutlich an und setzt damit der optischen Tiefe simulierbarer Modelle praktisch
eine obere Grenze. In der folgenden Studie wird eine numerische Methode vor-
gestellt, die darauf abzielt, das Problem hoher optischer Tiefen in staubigen
Medien zu lšsen, um eine korrekte und e!ziente Berechnung der Temperaturver-
teilung zu ermšglichen. Die Methode basiert auf der Verkettung einer Vielzahl
stochastischer Prozesse entlang eines Photonenpaketpfades, welche in ihrer Ge-
samtheit als ein einziger probabilistischer Prozess behandelt wird. Die E!zienz
der Methode wird in Leistungstests bestŠtigt, welche eine Reduktion benštigter
Rechenzeiten um bis zu drei Grš§enordnungen nachweisen. Anschlie§end wird
die entwickelte Methode auf ein einfaches Modell einer viskos geheizten zirkum-
stellaren Scheibe angewandt. Es wird gezeigt, dass eine inkorrekte Behandlung
hoher optischer Tiefen zu falschen Vorhersagen bezŸglich des Erscheinungsbilds
der zirkumstellaren Scheibe fŸhren kann. Die Inhalte dieses Kapitels und des
zugehšrigen Anhangs in KapitelA wurden vonKrieger und Wolf(2020) im
Fachmagazin Astronomy & Astrophysics in englischer Sprache verš"entlicht und
werden hier in Ÿberarbeiteter deutscher Fassung vorgestellt.



3.1 Einleitung 31

3.1 Einleitung
Heutzutage gehšrt die Methode des MCSTs zu den grundlegenden numerischen Werk-
zeugen zur Untersuchung astrophysikalischer Objekte. Dabei erfŸllt sie gleichsam
verschiedene Rollen. Die womšglich wichtigste Rolle besteht in ihrer Eigenschaft als
Bindeglied zwischen Theorie und Beobachtung, da sie es ermšglicht, simulierten kom-
plexen physikalischen Systemen beobachtbare Grš§en zuzuordnen. Damit erlaubt sie
es sowohl Vorhersagen Ÿber verschiedene astrophysikalische Systeme zu machen, zum
Beispiel Ÿber das wellenlŠngenabhŠngige Erscheinungsbild, die folglich ŸberprŸfbar
sind, als auch RŸckschlŸsse auf die zugrundeliegenden physikalischen Bedingungen in
einem beobachteten System zu ziehen. Jedoch besitzt auch diese Methode Grenzen,
welche sich in Form hoher Simulationszeiten Šu§ern kšnnen. Die Simulationszeit
wiederum wird ma§geblich durch die Anzahl simulierter Interaktionen bestimmt,
welche im Falle hoher optischer Tiefen deutlich ansteigt (z. B.Baes et al.2016;
Gordon et al. 2017; Camps und Baes2018). HŠuÞg wird diesem Problem durch
das EinfŸhren einer maximalen Anzahl von Interaktionen pro PhotonenpaketNint

entgegengewirkt. Jedoch fŸhrt dieser Ansatz zur UnterschŠtzung der Temperaturver-
teilung und zu Fehlern im abgeleiteten Erscheinungsbild des simulierten Systems.
Diese Fehler kšnnen dabei, sofern Ÿberhaupt mšglich, nur schwer abgeschŠtzt werden.
Jedoch wird die korrekte Simulation der Temperaturverteilung insbesondere dann
entscheidend, wenn das System zu untersuchende Strahlungsquellen besitzt, die sich
in optisch dichten Regionen beÞnden, wie es zum Beispiel bei eingebetteten Planeten
oder viskosen ZSSn der Fall ist. Fehler bei der Temperaturverteilung Šu§ern sich
dann in Form von verŠnderten Flusskarten, die sowohl geringere Flusswerte als auch
einen verŠnderten Verlauf aufweisen kšnnen. Dies wiederum kann sich auf gezogene
RŸckschlŸsse bezŸglich der in beobachteten Systemen vorherrschenden physikalischen
Bedingungen auswirken.

Abgesehen von der EinschrŠnkung der Anzahl simulierter Interaktionen gibt es
weitere gelŠuÞge Methoden, um das Problem hoher optischer Tiefen anzugehen.
Dazu zŠhlt diepartielle Di!usionsapproximation (Min et al. 2009), der modiÞzierte
Random Walk1 (MRW; Min et al. 2009; Robitaille 2010) sowie verschiedene Methoden
der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit(Baes et al.2016), welche unterschiedliche
StŠrken und SchwŠchen besitzen.

So kann die partielle Di!usionsapproximation zur Korrektur der Temperaturver-
teilung im Anschlussan eine MCST-Simulation eingesetzt werden. Hierbei werden
zunŠchst Gebiete hoher optischer Tiefen im Modellraum identiÞziert, welche sich
hŠuÞg durch eine schlechte Photonenstatistik pro Gitterzelle und ein Rauschen in
der Temperaturverteilung bemerkbar machen. Anschlie§end wird die sogenannte
zeitunabhŠngige Di!usionsgleichung2 durch die Wahl geeigneter Randwerte numerisch
gelšst. Die Randwerte wiederum sind deÞniert durch die Temperaturen, welche die

1 Englisch fŸr ãZufallsbewegung, ZufallswegÒ.
2 Eine partielle Di!erentialgleichung zur Beschreibung der WŠrmeleitung. Sie ist gegeben durch

.á
9
Dkoef . T4

:
= 0 , wobei Dkoef der im Allgemeinen temperaturabhŠngige Di!usionskoe"zient

ist (Min et al. 2009).
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MCST-Simulation am Rande des Gebiets ermittelt hat. Die fŸr das Gebiet ermittelte
Temperaturverteilung ist im Vergleich zu derjenigen der MCST-Simulation wesentlich
glatter, jedoch handelt es sich hierbei lediglich um eine NŠherung. So lŠsst sich dieser
Ansatz bisher nicht auf den Fall von Mie-Streuung verallgemeinern, welcher im
Rahmen dieser Studie betrachtet wird. Dennoch eignet er sich insbesondere dann,
wenn es zur weiteren Untersuchung relevant ist, dass die Temperaturverteilung glatt
ist. Die partielle Di!usionsapproximation Þndet beispielsweise Verwendung, wenn
die vertikale Dichteverteilung einer ZSS auf Basis von MCST-Simulationen und dem
Lšsen entsprechender hydrodynamischer Gleichungen iterativ bestimmt werden soll
(Min et al. 2009).

Der MRW hingegen wird bereits wŠhrend einer MCST-Simulation eingesetzt
und dient zur VerkŸrzung der Simulationszeit individueller Photonenpaketpfade.
HierfŸr wird zunŠchst eine Kugel deÞniert, deren Zentrum durch die Position des
Photonenpakets gegeben ist und innerhalb welcher die Dichten, Temperaturen und
optischen Eigenschaften des eingeschlossenen Materials als konstant angenommen
werden kšnnen. Nach der Arbeit vonFleck und CanÞeld(1984) lŠsst sich der
Zufallsweg des Photonenpakets vom Zentrum bis zum Rand der Kugel analytisch
berechnen. Der MRW macht sich diese Ergebnisse zunutze und kann damit das
Photonenpaket sofort vom Zentrum der Kugel an den Rand bewegen, ohne die
zeitaufwendige Berechnung jeder Interaktion individuell durchfŸhren zu mŸssen.
Dieser Ansatz fŸhrt in Regionen hoher optischer Tiefen, in denen eine hohe Anzahl
von Interaktionen zu erwarten ist, zu einer deutlichen Senkung der Simulationszeit
(Min et al. 2009; Robitaille 2010). Jedoch handelt es sich beim MRW, wie auch
bei der partiellen Di!usionsapproximation, um eine Approximation. UrsprŸnglich
wurde die analytische Lšsung des Zufallswegs fŸr den Spezialfall isotroper Strahlung
hergeleitet und konnte dann auf den Fall anisotroper Strahlung erweitern werden,
sofern die zugehšrige Phasenfunktion (vgl. Kapitel2.4.1) ausschlie§lich vom Winkel
zwischen dem einfallenden und ausfallenden Strahl abhŠngt (Ishimaru 1978). Eine
Erweiterung auf den Fall von Mie-Streuung war bisher jedoch nicht mšglich. Hinzu
kommt, dass auch das Emissionsspektrum der Kugel nicht vollstŠndig deÞniert ist,
wodurch zusŠtzliche Annahmen diesbezŸglich gemacht werden mŸssen.

Das Grundprinzip der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit wiederum besteht in
der ModiÞkation von WDFs, welche wŠhrend einer MCST-Simulation zur Auslosung
von Zufallsgrš§en eingesetzt werden. So kann beispielsweise die WDF zum Auslosen
der optischen Tiefe (vgl. Gl.2.22) derart verŠndert werden, dass hšhere optische
Tiefen bevorzugt ausgelost werden; im Gegenzug muss jedoch dasGewicht (die
Energie) des Photonenpakets mit einem Wichtungsfaktor angepasst werden (Baes
et al. 2016). Diese Methode ist vielseitig und ermšglicht es, ma§geblich Einßuss auf
die Erzeugung von Photonenpaketpfaden zu nehmen. Bei der Simulation komplexer
Systeme ist allerdings hŠuÞg nicht bekannt, welche speziÞschen ModiÞkationen der
verschiedenen WDFs zu den besten Ergebnissen fŸhren. Hinzu kommt, dass der
durch die Verwendung der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit gemachte Fehler
bei der Simulation im Allgemeinen nur schwer abzuschŠtzen ist, da zwar einige
Pfade bevorzugt, andere Pfade jedoch vernachlŠssigt werden und der E!ekt des
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VernachlŠssigens im Allgemeinen unbekannt ist. Sollte ein Photonenpaket zudem
Mehrfachstreuung erfahren, wird der Wichtungsfaktor mehrfach angewandt, was bei
hohen optischen Tiefen zu besonders hohen Gewichten fŸhren kann und eine weitere
potenzielle Fehlerquelle darstellt (Baes et al.2016). Verglichen mit der partiellen
Di!usionsapproximation und dem MRW hat die Stichprobenziehung nach Wichtigkeit
den Vorteil, dass sie problemlos auf den Fall von Mie-Streuung angewandt werden
kann.

Im Folgenden wird eine neu entwickelte Methode beschrieben, welche zum Lš-
sen des Problems hoher optischer Tiefen eingesetzt werden kann, die (i) auf der
MC-Methode basiert undwŠhrendeiner MCST-Simulation eingesetzt werden kann,
(ii) mit Mie-Streuung kompatibel ist, (iii) nicht den Einsatz vieler Algorithmen zur
Optimierung von MCST-Simulationen beeintrŠchtigt (z. B. kontinuierliche Absorp-
tion und Reemission, direkte Reemission mittels Temperaturkorrektur, Peel-o!; vgl.
Kapitel 2.4.2), (iv) auf nicht modiÞzierten WDFs beruht und (v) bei (theoretisch)
beliebig hohen optischen Tiefen eingesetzt werden kann. In Kapitel3.2 werden die
relevanten Grš§en eingefŸhrt und hergeleitet, die zur Anwendung der entwickelten
Methode notwendig sind. Au§erdem wird die Skalierbarkeit der Methode untersucht,
was wichtig fŸr ihre FunktionsfŠhigkeit fŸr den Fall (beliebig) hoher optischer Tiefen
ist. Anschlie§end werden die Grenzen der Anwendbarkeit sowie mšgliche weitere An-
sŠtze zur Verbesserung der Methode in Kapitel3.3 beschrieben und ihre E!ektivitŠt
in Leistungstests gemessen. In Kapitel3.4 wird diese dann auf den Fall einer viskos
geheizten ZSS angewandt. In dem Kontext wird zum einen die Leistung der Methode
im konkreten Testfall gemessen und zum anderen der Einßuss einer zu niedrigen
Anzahl maximaler Interaktionen pro Photonenpaket (Nint ) untersucht. Anschlie§end
folgt eine Diskussion Ÿber die Notwendigkeit einer solchen Methode zur Lšsung des
Problems hoher optischen Tiefen. Hierbei wird primŠr auf den Einßuss einer feh-
lerhaften numerischen Behandlung der optischen Tiefe bezŸglich der resultierenden
Temperaturverteilung eingegangen sowie auf potenziell daraus entstehende Fehler
bei der Erzeugung synthetischer Beobachtungen mit Instrumenten wie ALMA (Kurz
et al. 2002), PIONIER ( Le Bouquin et al. 2011) und MATISSE (Lopez et al.2014).
Eine Zusammenfassung der Ergebnisse Þndet sich in Kapitel3.5.

3.2 Monte-Carlo Random Walk
Die hier vorgestellte neu entwickelte Methode wurde vollstŠndig im MCST-Programm
Mol3D implementiert und getestet. GrundsŠtzlich nutzt sie wŠhrend einereigent-
lichen3 MCST-Simulation wiederholt vorberechneteResultate von verschiedenen
MCST-Simulationen, um die E"zienz der eigentlichen Simulation zu steigern und
damit das Problem hoher optischer Tiefen in staubhaltigen Medien deutlich zu
mildern. Au§erdem wird die Anwendbarkeit der Methode beim †bergang zu beliebig

3 Das Wort ãeigentlichÒ dient im Verlauf dieser Studie zur Unterscheidung zwischen vorbereiten-
den MCST-Simulationen und denjenigen eigentlichen Simulationen, welche von den ersteren
Simulationen Gebrauch machen kšnnen.
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hohen optischen Tiefen diskutiert und die Mšglichkeit zur AbschŠtzung eines damit
einhergehenden Fehlers untersucht. Das grundlegende Vorgehen bei Anwendung der
Methode lŠsst sich wie folgt zusammenfassen.

ZunŠchst werden Zufallswege von Photonenpaketen, welche sich vom Zentrum zum
Rand einer simulierten Kugel bewegen, vorberechnet. WŠhrenddessen werden die
Werte derjenigen Variablen erfasst, die wŠhrend einer eigentlichen MCST-Simulation
relevant sind. Dieser Prozess wird vielfach durchgefŸhrt, wodurch KVFs der erfassten
Variablen abgeleitet werden kšnnen, die wŠhrend einer eigentlichen MCST-Simulation
zum Auslosen von Zufallszahlen genutzt werden. Eine Schwierigkeit bei diesem Vorge-
hen besteht darin, sŠmtliche relevanten Grš§en auf e"ziente Weise zu speichern und
das Auslosen entsprechender Zufallszahlen wŠhrend einer Simulation mit mšglichst
geringem zeitlichem Aufwand zu ermšglichen. Der intuitive Ansatz fŸr diese Methode
bestŸnde im Erfassen und Abspeichern der vollstŠndigen Liste von Eigenschaften der
Photonenpakete zu dem Zeitpunkt, an dem sie den Rand der Kugel durchdringen
und aus dieser austreten, sowie der wŠhrend der Vorberechnung insgesamt von der
Kugel absorbierten EnergieE tot

abs (vgl. Gl. 2.25). Zu diesen Zufallsvariablen wŸr-
de insbesondere die WellenlŠnge, , der vierdimensionale Stokes-Vektor sowie der
Austrittswinkel . out zŠhlen. Der Ausgang einer solchen Simulation hŠngt zusŠtzlich
von der Temperatur, dem Radius und der Dichte der Kugel ab. Die aufgefŸhrten
Grš§en hŠngen zudem voneinander ab, sodass sie nicht individuell erfasst werden
kšnnen. WŸrden die genannten Grš§en bei Simulationen durch eineKlassierung4

quantisiert und ihre entsprechenden multidimensionalen KVFs abgespeichert, so
wŸrde dies, je nach geforderter Genauigkeit bei der Klassierung, schnell zu immensen
Speicherplatzanforderungen fŸhren, sodass ein anderer Ansatz hierfŸr notwendig
ist. Der in dieser Studie gewŠhlte Ansatz besitzt demgegenŸber deutlich geringere
Speicherplatzanforderungen und wird in Kapitel3.2.1beschrieben.

Im Folgenden werden mitStandard-MCST-Simulationen diejenigen Simulationen
bezeichnet, dienicht auf die hier entwickelte und vorgestellte Methode zurŸckgreifen.
Sie bilden die Grundlage fŸr diese Studie und werden in Kapitel2.4.2beschrieben.
Au§erdem sei angemerkt, dass die in dieser Studie verwendeten Staubeigenschaften
auf gemittelten optischen Daten basieren (vgl. Kapitel2.2.2), die Methode allerdings
auch im Falle von Staub mit einer anderen Zusammensetzung angewandt werden
kann.

3.2.1 Vorberechnete Zufallsvariablen

Da das Erfassen sŠmtlicher Eigenschaften eines Photonenpakets am Rand einer
simulierten homogenen Kugel zu hohen Speicherplatzanforderungen fŸhren wŸrde,
werden diese stattdessen zu einem frŸheren Zeitpunkt wŠhrend der Simulation des
Photonenpakets erfasst. Dies geschieht am letzten Punkt der Absorption und Re-
emission des Photonenpakets,bevor dieses den Rand der Kugel durchdringt und
4 Beschreibt ein numerisches Verfahren zur Einteilung von Datenmengen in disjunkte Intervalle

aufsteigender Werte. Die Intervalle entstehen durch die Aufteilung eines insgesamt bei der
Klassierung abgedeckten Intervalls.
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diese verlŠsst. WŠhrend der Simulationen zur Vorberechnung der entsprechenden
(multidimensionalen) KVFs werden dafŸr Zufallszahlen der folgenden Variablen er-
fasst: der Ort der letzten Absorptiondes Photonenpakets vor Verlassen der Kugel
(r la), die von der Kugel bis zum Erreichen dieses Orts absorbierte Energie (" E tot

abs)
und die WellenlŠnge des Photonenpakets (, ) beim Verlassen der Kugel. FŸr eine
Kugel, die aus Material konstanter Dichte, Temperatur und optischer Eigenschaften
besteht, hŠngt der Ausgang einer solchen Simulation von ihrem Radius (r sph), ihrer
Temperatur (T) und der Anzahldichte des Staubs (nstaub ) ab. Da ein Photonenpaket
im Anschluss an das letzte Absorptionsereignis an derselben Stelleunpolarisiert
reemittiert wird, mŸssen keine Information bezŸglich des Polarisationszustands des
Photonenpakets erfasst werden. Es sei au§erdem angemerkt, dass wŠhrend der kom-
pletten Simulation von Mie-Streuung ausgegangen wird und der Polarisationszustand
des Photonenpakets daher vollstŠndig simuliert wird.

Im Folgenden werden drei Variablen vorgestellt, welche fŸr die E"zienz der entwi-
ckelten Methode entscheidend sind und zur Erstellung der multidimensionalen KVFs
dienen. Dazu zŠhlt die e!ektive optische Tiefeö- sph

ext , die kleinste fehlende optische
Tiefe - fehl

abs und die relative absorbierte GesamtenergieX . Bei den Grš§en- fehl
abs und X

handelt es sich um Zufallsvariablen, wŠhrendö- sph
ext ausgewŠhlte Werte annehmen wird

und ein Ma§ fŸr die Grš§e der simulierten Kugel ist. Bevor diese Grš§en deÞniert
werden, wird jedoch zunŠchst der Ablauf der Simulation einer vorzuberechnenden
Kugel anhand der †bersichtsgraÞk in Abb.3.1 erlŠutert. Das Ziel dieser GraÞk ist
es, die Bedeutung und das Zusammenspiel der verschiedenen Variablen anschaulich
darzustellen, bevor diese im Detail deÞniert werden.

Abbildung 3.1zeigt beispielhaft den Pfad eines simulierten Photonenpakets, welches
sich vom Kugelzentrum ãR1

!
Ò Ÿber den letzten Ort der Absorption und Reemission

ãAla+ RlaÒ schlie§lich durch den Rand der Kugel bewegt. Der Pfad ist bis zum Errei-
chen des Orts der letzten Absorption mit einer durchgezogenen schwarzen Linie und
anschlie§end mit einer durchgezogenen grauen Linie dargestellt. Entlang des Pfades
werden ausgeloste Streuorte mit ãSÒ und Absorptionsorte mit ãA+ RÒ bezeichnet.
Das hier dargestellte simulierte Photonenpaket streut also nach dessen Emission im
Kugelzentrum zweimal, bevor es absorbiert und anschlie§end wieder emittiert wird
und seinen Pfad durch die Kugel fortsetzt. WŠhrend der Vorberechnung einer Kugel
mit konstanter Temperatur (T) und Kugelgrš§e (ö- sph

ext ) wird eine hohe Anzahl von
Photonenpfaden simuliert, die schlie§lich zur Erzeugung einer multidimensionalen
KVF dienen. Eine einzelne KVF erfasst dabei die ZufallsvariablenX , - fehl

abs und , .
Wie in der GraÞk dargestellt, ist die Grš§e- fehl

abs ein Ma§ fŸr den Abstand des Punkts
der letzten Absorption zum Rand der Kugel und die Grš§eX erfasst sŠmtlichen
absorbierten EnergiebeitrŠge entlang des Pfads bis zum Erreichen des letzten Ab-
sorptionsorts (schwarze Linie). Im Anschluss an das letzte Absorptionsereignis kann
ein Photonenpaket mehrfach streuen, wie in der GraÞk dargestellt wird, oder das
Gebiet der Kugel ohne weitere Interaktion direkt verlassen; eine Absorption ist
danach per DeÞnition ausgeschlossen. Dieser sogenannteÞnale Schritt entspricht
dem grau dargestellten Abschnitt des Photonenpaketpfads. Beim Verlassen der Kugel
wird schlie§lich die WellenlŠnge, des Photonenpakets erfasst. Die Simulation eines
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Abb. 3.1: †bersichtsgraÞk zur Veranschaulichung der Simulation eines Photonenpa-
kets und der Bedeutung der verschiedenen eingefŸhrten Grš§en bei der Vorberech-
nung einer KVF fŸr eine gewŠhlte Grš§e der TemepraturT und Kugelgrš§eö- sph

ext . Die
KVFs erfassen die in Rot dargestellten Grš§enX , - fehl

abs und , . Das Photonenpaket
startet im Kugelzentrum ãR1!

Ò und bewegt sich entlang des in schwarz dargestellten
Pfades. Streuorte werden mit ãSÒ und Orte der Absorption mit anschlie§ender
Reemission mit ãA+ RÒ dargestellt. Im Anschluss an den letzten Punkt der Absorp-
tion und Reemission ãAla+ RlaÒ bewegt sich das Photonenpaket beim sogenannten
ãÞnalen SchrittÒ absorptionsfrei durch die Kugel, bis es diese schlie§lich durch ihren
Rand verlŠsst. Siehe Kapitel3.2.1 fŸr Details.

einzelnen Photonenpakets endet, sobald dieses den Rand der Kugel verlassen hat.
Die fŸnf VariablenT, ö- sph

ext , X , - fehl
abs und , , welche in der GraÞk mit roter Schrift

dargestellt sind, ermšglichen es, wie sich im spŠteren Verlauf zeigen wird, die Grš§en
rsph, r la und " E tot

abs und damit den Ort der letzten Absorption eindeutig zu bestimmen.
Diese wiederum kommen bei einer eigentlichen MCST-Simulation zum Einsatz und
erlauben es, den Ausgang des gesamten zuvor simulierten Prozesses direkt auszulosen.

E!ektive optische Tiefe ö- sph
ext

Die Simulationen werden fŸr Kugeln verschiedener optischer Tiefen und Tempera-
turen durchgefŸhrt. Im Allgemeinen gilt jedoch, dass die optische Tiefe zwischen
dem Zentrum und dem Rand einer Kugel wellenlŠngenabhŠngig ist und dass die
WellenlŠnge eines simulierten Photonenpakets nach jedem Absorptionsereignis ent-
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sprechend dem temperaturabhŠngigen Spektrum neu ausgelost wird. Folglich Šndert
sich die optische Tiefe der Kugel nach jedem Absorptionsereignis. Daher wird die Grš-
§e ö- sph

ext eingefŸhrt und im Anschluss erlŠutert. In dieser Studie werden die folgenden
e!ektiven optischen Tiefen ausgewŠhlt und simuliert:

ö- sph
ext = öCext r sph nstaub ' T sph /

;

10i | i '
;

1,
3
2

, 2,
5
2

, 3
<<

, (3.1)

wobei öCext der temperaturabhŠngige e!ektive Wirkungsquerschnitt ist und gegeben
ist durch

öCext (TK ) =
1

K 2(TK )

) "

0
Cext

dB%

dT

7
7
7
7
7
T = TK

d, (3.2)

mit dem wellenlŠngenabhŠngigen Wirkungsquerschnitt fŸr ExtinktionCext , der
Temperatur der KugelT = TK und dem NormierungsfaktorK 2(T) =

8"
0 (dB%/ dT)d, .

Die dabei verwendete Liste an Temperaturen entspricht derjenigen, welche in
Kapitel 2.4.2zur Vortabellierung von Gl. (2.26) genutzt wird. Hierzu wurden501
logarithmisch aufgeteilte Temperaturen zwischen2,7 und 3000K sowie132WellenlŠn-
gen, zwischen50nm und 2mm verwendet. Au§erdem wird der Kugelradius konstant
auf r sph = 1 AE gesetzt und nstaub derart gewŠhlt, dass die Werte der optischen
Tiefe ö- sph

ext aus der MengeTsph in Gl. (3.1) erreicht werden.
Zur Veranschaulichung der Bedeutung der Grš§eö- sph

ext zeigt Abb. 3.2 verschie-
dene e!ektive optische Eigenschaften am Beispiel einer simulierten Kugel mit
nstaub = 7,8 á107 m! 3 und rsph = 1 AE. Das obere Diagramm zeigt das Di!e-
renzspektrum dB%/ dT, welches fŸr jede TemperaturTK auf einen Maximalwert
von eins normiert wurde. Hierbei ist deutlich zu erkennen, dass sich bei steigender
Temperatur das Maximum des Di!erenzspektrums, max zunehmend in Richtung
kŸrzerer WellenlŠngen verschiebt. Insbesondere lŠsst sich zeigen, dass dieses einem
Gesetz Šhnlich des WienÕschen Verschiebungsgesetzes folgt, das gegeben ist durch
, max Tstaub 0 2410µm K (vgl. Kapitel A.3 im Anhang fŸr eine Herleitung). Verglichen
mit dem WienÕschen Verschiebungsgesetz ist es jedoch zukŸrzerenWellenlŠngen
verschoben, was eine Folge der Methode zur Korrektur der Temperatur ist (vgl.
Kapitel 2.4.2) und dem iterativen Anstieg der geschŠtzten Staubtemperatur geschul-
det ist. Im unteren Diagramm wird zusŠtzlich der in Gl.(3.2) deÞnierte e!ektive
Wirkungsquerschnitt öCext (linke Achse) als Funktion der TemperaturTK gezeigt.
Beginnend mit einer Temperatur vonTK = 2,73K steigt dieser deutlich an, abgesehen
von einem lokalen Maximum und einem anschlie§enden relativ ßachen Minimum bei
TK $ 500K, welches die Folge eines Silikatmerkmals ist (vgl. Kapitel2.2.2). Da die
(radiale) e!ektive optische Tiefe ö- sph

ext (unteres Diagramm, rechte Achse) entsprechend
Gl. 3.2 proportional zu öCext ist, folgen beide Grš§en demselben Verlauf. Da wŠhrend
einer MCST-Simulation die geschŠtzte Temperatur des Staubs iterativ ansteigt,
lŠsst sich aufbauend auf diesen Diagrammen das Folgende schlie§en: Mit steigender
Temperatur werden zunehmend Photonenpakete kŸrzerer WellenlŠngen emittiert,
was zu einem e!ektiven Anstieg der von diesen erfahrenen optischen Tiefe fŸhrt.
Folglich wird das Material fŸr die von ihm reemittierten Photonenpakete wŠhrend
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einer Simulation zunehmend undurchlŠssiger. Um fŸr verschiedene Temperaturen
TK eine Šhnliche e!ektive UndurchlŠssigkeit zu erzielen, welche bei Standard-MCST-
Simulationen ausschlaggebend fŸr die benštigte Simulationszeit ist, muss die Dichte
des Materials daher bei niedrigeren Temperaturen typischerweise deutlich hšher
sein als bei hšheren Temperaturen. Bei den Vorberechnungen und Simulationen der
verschiedenen Kugeln ist es daher zweckmŠ§igö- sph

ext anstelle vonnstaub als Grundlage
zur Auswahl simulierter Kugeln zu verwenden. Auf diese Weise wird gewŠhrleistet,
dass die Anwendung der Methode bei verschiedenen Temperaturen zu einer Šhnlichen
Reduktion der Simulationszeit fŸhrt. Die Grš§eö- sph

ext kann daher als Ma§ fŸr die
Kugelgrš§ein Einheiten der optischen Tiefe betrachtet werden. Weiterhin sei ange-
merkt, dass es sich beiö- sph

ext lediglich um eines von vielen mšglichen Ma§en fŸr die
e!ektive optische Tiefe der Kugel handelt. Allerdings wird in Kapitel3.2.2gezeigt,
dass diese DeÞnition zweckmŠ§ig ist und zu guten Ergebnissen fŸhrt.

Kleinste fehlende optische Tiefe - fehl
abs

Die Grš§er la bezeichnet den geometrischen radialen Abstand zwischen dem Zentrum
einer simulierten Kugel und dem letzten Absorptionsort eines Photonenpakets, bevor
dieses zum ersten Mal die Kugel verlŠsst. Hšhere Werte der optischen Tiefeö- sph

ext

fŸhren generell zu einer Verschiebung des Absorptionsorts hin zu grš§erenr la und
seiner relativen AnnŠherung zur KugeloberßŠche. Um das Auslosen des letzten Ab-
sorptionsorts zu ermšglichen, wird in dieser Studie die Zufallsvariable- fehl

abs verwendet,
welche gegeben ist durch

- fehl
abs = ( r sph " r la) Cabsnstaub , (3.3)

und dem kleinsten Abstand zwischen dem letzten Absorptionsort und dem Rand der
Kugel in Einheiten der optischen Tiefe entspricht5. FŸr den Wert des hierbei verwen-
deten wellenlŠngenabhŠngigen WirkungsquerschnittsCabs wird von der WellenlŠnge,
des Photonenpakets ausgegangen, die es nach dessen letzter Reemission besitzt. Da
im Anschluss an dieses Ereignis per DeÞnition ausschlie§lich Streuereignisse bis zum
Verlassen der Kugel stattÞnden kšnnen, bleibt die WellenlŠnge bis zum Austritt aus
der Kugel unverŠndert. Zur Erstellung der entsprechenden KVF und zur Klassierung
von - fehl

abs , werden 100 logarithmisch aufgeteilte Intervalle bis zu einem Maximalwert
von - fehl

abs = 30 verwendet.
Abbildung 3.3zeigt in den oberen Diagrammen fŸr drei verschiedene Temperaturen

(2,73, 45 und 1508K) die jeweiligen Wahrscheinlichkeitsverteilungen fŸr Zufallszahlen
von - fehl

abs fŸr jeweils fŸnf verschiedene Werte der Kugelgrš§eö- sph
ext . Hierbei ist deutlich zu

erkennen, dass fŸr alle Temperaturen die jeweiligen Wahrscheinlichkeitsverteilungen
fŸr steigende Werte vonö- sph

ext sich Šhnlicher werden. Dieser E!ekt ist zu erwarten,

5 FŸr diese Methode wŠre es ebenfalls mšglich, anstelle vonCabs in Gl. (3.3) beispielsweise die
Grš§e Cext zu verwenden. Dadurch wŸrde die Verteilung der auf diesem Wege errechneten
Zufallszahlen um einen wellenlŠngenabhŠngigen Faktor skaliert. Am Prinzip der Methode wŸrde
sich dadurch nichts Šndern, jedoch ist ein Vorteil aufgrund dieser €nderung nicht zu erwarten.



3.2 Monte-Carlo Random Walk 39

10! 6 10! 4 10! 2 100
dB! / dT (normiert)

101 102 103

TK [K]

10! 20

10! 19

10! 18

10! 17

10! 16

ö C
ex

t
! m

2
"

100

101

102

103

104

ö!sp
h

ex
t

101 102 103

10! 1

100

101

102

103

"
[µ

m
]

100nm

1µm

10µm

100µm

1mm

Abb. 3.2: Darstellung der TemperaturabhŠngigkeit reemittierter Photonenpakete
bei der Verwendung des Di!erenzspektrumsdB%/ dT. Oben:Das Di!erenzspektrum
als Funktion der WellenlŠnge, und Temperatur TK , welches fŸr jede Temperatur
auf einen Maximalwert von eins normiert wurde.Unten: Der e!ektive Wirkungsquer-
schnitt öCext (linke Achse; vgl. Gl.3.2) und die entsprechende e!ektive optische Tiefe
ö- sph

ext (rechte Achse; vgl. Gl.3.1) als Funktion der Temperatur. Siehe Kapitel3.2.1
fŸr Details.

da im Grenzfall hoher optischer Tiefen der Gro§teil der von einer homogenen Kugel
emittierten Strahlung lediglich aus einer Schicht nahe dem Rand der Kugel stammt;
zusŠtzliche E!ekte, ausgelšst durch die KrŸmmung der Kugel, sind in diesem Falle
vernachlŠssigbar. Die grš§ten Unterschiede Þnden sich dabei bei den Verteilungen
fŸr ö- sph

ext = 10, also bei der kleinsten Kugelgrš§e. Diese Unterschiede ergeben sich
durch die optischen Eigenschaften des verwendeten Staubs; beiö- sph

ext handelt es
sich nŠmlich lediglich um einee!ektive optische Tiefe, was bedeutet, dass einige
der reemittierten Photonenpakete sogar niedrigere optische Tiefen als-ext = 10
erfahren. Allerdings werden dadurch die mšglichen Zufallszahlen fŸr- fehl

abs nach oben
beschrŠnkt, denn die am tiefsten in der Kugel eingebettete optische Tiefe, bei der
ein Photonenpaket sein letztes Absorptionsereignis hat, ist das Zentrum der Kugel.
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Abb. 3.3: Wahrscheinlichkeitsverteilungen (obere Reihe) und entsprechende WDFs
(untere Reihe) der Zufallsvariable- fehl

abs fŸr drei verschiedene Temperaturen (2,73, 45
und 1508K von links nach rechts) und jeweils fŸnf verschiedene Werte der Kugelgrš§e
ö- sph

ext . Zur Erstellung einer Verteilung wurden jeweils106 Photonenpakete simuliert.
Die €hnlichkeit der Verteilungen verschiedener Temperaturen zeigt, dass von einer
Kugel emittierte Photonenpakete unabhŠngig von der jeweiligen Temperatur aus
Šhnlichen Tiefenschichten stammen.

Die Folge ist ein Anstieg der Wahrscheinlichkeitsdichte fŸr niedrigere Werte von- fehl
abs ,

was in den Diagrammen in Abb.3.3 zu erkennen ist. Unter allen$ 1011 fŸr diesen
Plot simulierten Photonenpakten stammte keines aus einer Tiefe von- fehl

abs & 30.
Dies bedeutet, dass lediglich! 10! 9 % der emittierten Strahlungsleistung aus tieferen
Schichten entstammt, was zeigt, dass die Obergrenze bei der Klassierung von-max

ausreichend hoch gewŠhlt wurde. In den unteren drei Diagrammen von Abb.3.3
sind die zugehšrigen WDFs der Wahrscheinlichkeitsverteilungen der oberen drei
Diagramme dargestellt. Die WDFs erreichen ihr Maximum bei etwa- fehl

abs = 0,1. Im
Durchschnitt stammen Photonenpakete jedoch aus einer Tiefe von circa- fehl

abs = 1, in
der das letzte Reemissionsereignis stattfand. Dieses Resultat ist insofern interessant,
als es zum einen dem theoretischen Ergebnis aus dem eindimensionalen Grenzfall
unendlicher optischer Tiefe ohne Streuung entspricht6 und es zum anderen das
Ergebnis verschiedener sich entgegenwirkender Prozesse ist. Zum einen beginnt
jede Simulation mit einem Photonenpaket im Zentrum der Kugel, wodurch- fehl

abs
bevorzugt hšhere Werte annimmt. Der Grund hierfŸr ist, dass ein Photonenpaket
auf dem Weg vom Zentrum zum Rand der Kugel an jedem Interaktionspunkt

6 Im dreidimensionalen Grenzfall kann gezeigt werden, dass die durchschnittliche optische Tiefe,
aus der Photonenpakete stammen, bei# = 2 / 3 liegt.
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Abb. 3.4: Im Durchschnitt pro Energie des PhotonenpaketsE) von einer Kugel
absorbierte Gesamtenergie" øE tot

abs als Funktion der Temperatur der KugelTK . FŸr
jede Temperatur und Kugelgrš§eö- sph

ext wurden jeweils104 Photonenpakete simuliert.

eine Wahrscheinlichkeit dafŸr besitzt, die Kugel zu verlassen. Dadurch kšnnen
Photonenpakete ihr letztes simuliertes Reemissionsereignis nur dann in der NŠhe
des Kugelrandes haben, wenn jede vorherige Interaktion nicht zum Austritt aus der
Kugel gefŸhrt hat. Dem entgegen wirkt das Streuvermšgen von Photonenpaketen,
denn durch Streuung wird die geometrische Distanz zwischen einem Reemissionsort
und dem anschlie§enden Absorptionsort e!ektiv verkŸrzt. Dies wiederum macht den
Austritt eines Photonenpakets aus tieferliegenden Kugelschichten unwahrscheinlicher.

Relative absorbierte Gesamtenergie X

Bewegt sich ein Photonenpaket durch die Kugel, absorbiert diese kontinuierlich einen
Teil dessen Energie, was wiederum zum Aufheizen der Kugel fŸhrt. Die bis zum
letzten Absorptionsereignis von der Kugel absorbierte Gesamtenergie" E tot

abs ergibt
sich aus der Summe der auf den zuvor zurŸckgelegten Teilstrecken absorbierten
Energien, welche durch Gl. (2.25) gegeben ist, zu

" E tot
abs = E) nstaub

=

i

Cabs(, i )l i . (3.4)

Hierbei beschreibt, i die WellenlŠnge, die das Photonenpaket nach demi-ten Inter-
aktionsereignis besitzt, undli die nach deri -ten Interaktion innerhalb der Kugel
zurŸckgelegte Strecke. FŸr diese entwickelte Methode ist es wichtig, dass keine
EnergiebeitrŠge nach dem letzten Absorptionsereignis innerhalb der Kugel zur Be-
rechnung von" E tot

abs berŸcksichtigt werden, wie sich im spŠteren Verlauf dieser Studie
in Kapitel 3.2.3zeigen wird.

Abbildung 3.4 zeigt die im Durchschnitt pro Energie des PhotonenpaketsE) von
einer Kugel absorbierte Gesamtenergie" øE tot

abs als Funktion der Temperatur der Kugel
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TK fŸr verschiedene Kugelgrš§enö- sph
ext . Die Grš§e" øE tot

abs ergibt sich, jeweils fŸr einen
Wert der Temperatur und Kugelgrš§e, aus dem durchschnittlichen Wert der Zufalls-
zahlen" E tot

abs aus Gl. (3.4) mit Hilfe von jeweils 104 simulierten Photonenpaketen.
Die dargestellten VerlŠufe weisen eine starke €hnlichkeit unter verschiedenen Werten
von ö- sph

ext auf. Dieses Verhalten ist insbesondere im Falle hšherer Werte vonö- sph
ext fest-

zustellen. Au§erdem fŠllt auf, dass jede Kurve eine deutlich von den anderen Kurven
unterscheidbare Lage im Diagramm einnimmt, insbesondere da die vertikale Achse
eine logarithmische Darstellung verwendet. Hšhere Werte vonö- sph

ext resultieren folglich
in hšheren Werten von" øE tot

abs und die Kurven konstanter Kugelgrš§e ergeben sich
nahezu durch eine einfache Verschiebung in diesem doppellogarithmischen (log-log)
Diagramm. Um diesen Zusammenhang zu untersuchen, wird in Abb.3.5 die Grš§e
" øE tot

abs/E ) als Funktion von ö- sph
ext gezeigt. Der grau unterlegte Bereich entspricht dem

Bereich der ermittelten Werte fŸr Kugeltemperaturen zwischen2,73 und 3000K.
Die rote Kurve zeigt beispielhaft den Verlauf fŸr die TemperaturTK # 1500K. Der
dargestellte Verlauf im log-log Diagramm ist nŠherungsweise geradlinig mit einer
Steigung von 2, die auf den folgenden quadratischen Zusammenhang hindeutet:

" øE tot
abs $

3
ö- sph

ext

42 Gl. ( 3.1)
=1 " Eabs $ nstaub r 2

sph,

wobei " Eabs die im Durchschnitt pro Staubkorn durch ein einzelnes simuliertes
Photonenpaket absorbierte Gesamtenergie bezeichnet (vgl. Gl.2.25). Um bei den
Simulationen der Kugeln nicht Zufallsvariablen beliebiger Grš§enordnungen durch
Klassierung quantisieren zu mŸssen, wird statt der absorbierten Gesamtenergie" E tot

abs
die relative absorbierte GesamtenergieX verwendet, welche deÞniert ist als

X /
" E tot

abs

E)

3
ö- sph

ext

42 =
nstaub

3
ö- sph

ext

42

=

i

Cabs(, i )l i . (3.5)

Auch im Falle von Gl. (3.5) werden lediglich Wegstreckenli vor Erreichen des letzten
Absorptionsorts berŸcksichtigt. Die gewŠhlte DeÞnition fŸrX erfŸllt gleichzeitig
verschiedene Zwecke. ZunŠchst istX ein Ma§ fŸr die in der Kugel deponierte Energie,
welche linear mitX und der Energie des PhotonenpaketsE) (vgl. Gl. 3.4) skaliert,
wodurch die in dieser Studie vorgestellte Methode nicht an speziÞsche Werte vonE)

gebunden ist. Durch den in Gl.(3.5) verwendeten Faktor(1/ ö- sph
ext )2 besitzt X zudem

eine deutlich schwŠchere AbhŠngigkeit von der Kugelgrš§e, was einen deutlichen
Vorteil bei der Klassierung hat, weil damit die Notwendigkeit der Klassierung von
Zufallszahlen beliebig hoher Grš§enordnungen entfŠllt.

FŸr die Klassierung werden400 logarithmisch aufgeteilte Intervalle zwischen
X min = 10! 7 und X max = 10 sowie ein zusŠtzliches Intervall fŸr den SpezialfallX = 0
verwendet. Der Spezialfall tritt ein, sollte es zu keinem Absorptionsereignis innerhalb
der Kugel kommen, bevor das entsprechende Photonenpaket die Kugel verlŠsst. In
diesem Falle entspricht das Zentrum der Kugel dem Ort der letzten Absorption,
wodurch die Zufallsvariablenr la = 0 und X = 0 entsprechen. Abbildung3.6 zeigt
WDFs der relativen absorbierten GesamtenergieX fŸr verschiedene Temperaturen
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Abb. 3.5: Durchschnittliche von einer Kugel pro Energie des Photonenpakets
absorbierte Gesamtenergie (" øE tot

abs/E ) ) als Funktion der Kugelgrš§eö- sph
ext . Die rote

Kurve zeigt den Verlauf fŸr den FallTK # 1500K. Der grau unterlegte Bereich
entspricht dem gesamten Temperaturbereich von2,73 bis 3000K.

und Kugelgrš§en, wobei jede WDF auf Basis von106 simulierten Photonenpaketen
erzeugt wurde. Au!Šllig ist, dass die WDFs jeweils beiX # 10! 2 . . . 10! 1 einen deut-
lichen Peak aufweisen und lediglich fŸr die kleinste Kugelgrš§e vonö- sph

ext = 10 (graue
Histogramme) relevante BeitrŠge bei kleinen Werten vonX vorliegen. ZusŠtzlich
sind in Abb. 3.6 an die WDFs logarithmische Normalverteilungen7 angepasst worden,
welche durch Kurven entsprechender Farben dargestellt werden. Beim Vergleich
mit den angepassten Kurven zeigt sich, dass sich die WDFs fŸrX insbesondere im
Falle hoher Werte vonö- sph

ext gut durch Log-Normalverteilungen beschreiben lassen.
Au§erdem kšnnen bei den verschiedenen TemperaturenTK Anzeichen fŸr Konvergenz
der WDFs und ihrer angepassten Kurven festgestellt werden. Eine bemerkenswerte
Gemeinsamkeit aller WDFs ist das Fehlen eines Beitrags vonX > 10, das hei§t fŸr
sŠmtliche durchgefŸhrten Simulationen gilt

X < X max = 10. (3.6)

Vorberechnung der KVFs

FŸr jede vorberechnete Kugeltemperatur und Kugelgrš§e wird jeweils eine (multidi-
mensionale) WDF und eine KVF erzeugt, die jeweils4002 1002 132(MX 2 M&fehl

abs
2 M%,

wobei Mx die Anzahl von aufgeteilten Intervallen einer Variablex ist) EintrŠge

7 Eine logarithmische Normalverteilung V(x) : [0, , ) + R, auch Log-Normalverteilung genannt,
ist eine WDF und wird durch die reellen Parameter $ > 0 und µ bestimmt. Sie ist gegeben durch
V (x) = 1"

2"# 2 x
exp

3
" 1

2
(ln( x ) ! µ )2

# 2

4
.
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Abb. 3.6: WDFs der Zufallsvariable X auf Basis von 106 Simulationen pro
Temperatur TK und Kugelgrš§e ö- sph

ext . Dargestellt sind fŸr sechs verschiede-
ne Temperaturen die resultierenden WDFs (Histogramme) sowie deren Log-
Normalverteilungsanpassungen (gestrichelte Kurven) mit den Farben der entspre-
chenden WDFs.

besitzen. Die dadurch erhaltenen Verteilungen werden abgespeichert und kšnnen
anschlie§end wŠhrend einer eigentlichen MCST-Simulation wiederholt abgerufen
werden, ohne erneut berechnet werden zu mŸssen. Pro Kugelgrš§eö- sph

ext ergibt dies
beim Vortabellieren derMT = 501 Temperaturen einen Festplattenspeicher von
$ 10 GB bei der Verwendung von einfacher Genauigkeit (single precision). In realen
MCST-Simulationen kann es vorteilhaft sein, mehrere Grš§enordnungen der Kugel-
grš§en vorzutabellieren, wodurch der Speicherbedarf ein limitierender Faktor werden
kann.

Au§erdem wurde die in dieser Studie getro!ene Wahl der logarithmischen Klas-
sierung und die Anzahl von Intervallen sowie die damit insgesamt abgedeckten
Wertebereiche in einem iterativen Prozess ermittelt. In den entsprechenden Tests
zeigte sich, dass die gewŠhlten Intervalle der WDFs fŸr- fehl

abs und X insofern insge-
samt breit genug sind, als die ermittelten Zufallswerte fŸr sŠmtliche Simulationen
innerhalb dieser Intervalle lagen. FŸr die Anzahl der Intervalle wurden zusŠtzlich
deutlich hšhere Werte getestet, jedoch Þel der Gewinn an Genauigkeit zu gering aus,
um den deutlichen Anstieg an benštigtem Festplattenspeicher zu rechtfertigen. Eine
deutlich niedrigere Anzahl von Intervallen wurde ebenfalls getestet, fŸhrte jedoch
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zu hšheren Fehlern8, das hei§t zu einer schlechteren ReprŠsentation der WDFs, und
wird daher nicht verwendet. Die gewŠhlte Anzahl von Intervallen ist folglich ein
Kompromiss zwischen dem benštigten Festplattenspeicher und der Genauigkeit der
Klassierung. Schlie§lich wurde statt der logarithmischen Klassierung eine lineare
Klassierung getestet, was jedoch bei der gleichen Anzahl von Intervallen ebenfalls zu
grš§eren Fehlern bei der ReprŠsentation der Zufallsvariablen fŸhrte und daher nicht
verwendet wird.

3.2.2 Skalierbarkeit

Die im Rahmen dieser Studie simulierten Kugelgrš§enö- sph
ext (vgl. Gl. 3.1) basieren

auf Simulationen mit festgelegten Werten der Dichtenstaub und der geometrischen
Ausdehnung der Kugelr sph. In einer eigentlichen MCST-Simulation hingegen sind
die in jeder Gitterzelle vorherrschenden physikalischen Bedingungen im Allgemeinen
verschieden und je nach simuliertem System kšnnen sich die Werte vonnstaub sowie
die Grš§en der Zellen Ÿber mehrere Grš§enordnungen erstrecken. Damit die Methode
erfolgreich angewandt werden kann, ist es daher entscheidend, dass die Ergebnisse
einer endlichen Anzahl simulierter Kugelgrš§en skaliert und fŸr jeden beliebigen
Wert der Dichte und Zellgrš§e angewandt werden kšnnen. In diesem Kapitel wird
die Mšglichkeit zum Skalieren der Ergebnisse zunŠchst motiviert und anschlie§end
im Rahmen eines Tests bestŠtigt.

In MCST-Simulationen wird der Pfad eines jeden PhotonenpaketsvollstŠndigdurch
eine Folge von Zufallszahlen bestimmt. Eine dieser Zufallszahlen ist die optische
Tiefe - , welche, abhŠngig von der Anzahldichtenstaub , Ÿber den vom Photonenpaket
zurŸckgelegten Wegl zwischen zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen entscheidet.
Hierbei gilt l $ - /n staub . Durch eine Skalierung (€nderung) vonnstaub mittels eines
konstanten Faktors wird folglich die zurŸckgelegte geometrische Strecke mit demselben
Faktor reziprok skaliert. Da dies fŸr jedes TeilstŸck des Photonenpfads separat der
Fall ist, tri!t dieses Verhalten folglich fŸr den kompletten Pfad des Photonenpakets
in einem homogenen Medium, wie es in den simulierten Kugeln vorliegt, zu. Da sie
an keiner anderen Stelle in der Bestimmung der Photonenpfade auftaucht, wirkt sich
eine €nderung vonnstaub lediglich auf die Skalierung der geometrischen Ausdehnung
des Photonenpfads aus. Bei einer festgelegten Folge von Zufallszahlen sind daher
die ermittelten Zufallszahlen fŸr- fehl

abs (vgl. Gl. 3.3) und X (vgl. Gl. 3.5) sowie die
Grš§e ö- sph

ext (vgl. Gl. 3.1) fŸr konstante Werte vonrsph ánstaub unabhŠngigvon nstaub .
Demnach lassen sich die erhaltenen Ergebnisse mittels Skalierung auf theoretisch
beliebige Werte vonnstaub oder r sph anwenden.

FŸr einen numerischen Test der Skalierbarkeit wurden zunŠchst Wahrscheinlich-

8 Zum AbschŠtzen des Fehlers durch die Klassierung mit zu wenigen Intervallen wurde der Mittelwert
der jeweiligen Zufallsvariable auf zwei Weisen berechnet. WŠhrend der Simulationen wurde dazu
zunŠchst dereigentliche Mittelwert kontinuierlich ermittelt und aktualisiert. Im Anschluss an die
Simulationen wurde zusŠtzlich die erzeugte WDF zur Ermittlung eines Mittelwerts verwendet.
Eine zu hohe Diskrepanz zwischen dem eigentlichen Mittelwert und dem Mittelwert auf Basis der
WDF deutet auf eine unzureichende ReprŠsentation der Zufallsvariable hin.
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keitsverteilungen der Grš§eX fŸr drei verschiedene Werte vonrsph (0,01, 1 und
100AE) erstellt, wobei nstaub reziprok skaliert wurde, um die in Gl.(3.1) aufgefŸhrten
Kugelgrš§enö- sph

ext zu erhalten. Entsprechend den vorherigen †berlegungen sollten
sich diese Verteilungen im Rahmen ihrer statistischen Fehler nicht unterscheiden.
Anschlie§end wurden die Di!erenzen der Wahrscheinlichkeitsverteilungen verschie-
dener Kugelgrš§en bestimmt, welche in Abb.3.7 beispielhaft fŸr drei verschiedene
Temperaturen (2,73, 45 und 1508K) dargestellt werden. Jedes der neun aufgefŸhrten
Diagramme entspricht einer solchen Di!erenz, wobei die Legende Aufschluss darŸ-
ber gibt, um welche Di!erenz es sich jeweils handelt. Hier bezeichnet zum Beispiel
ã100 Ð 1Ò die Di!erenz der Wahrscheinlichkeitsverteilungen fŸr Simulationen mit
r sph = 100 AE und rsph = 1 AE. Es zeigt sich, dass die Unterschiede der Verteilungen
in der Grš§enordnung von$ 1 % liegen und keinen systematischen Unterschied auf-
weisen. Au§erdem werden die Durchschnittswerte vonX von beiden Verteilungen
bestimmt und ihr relativer Unterschied/ *X + in den Legenden der entsprechenden Dia-
gramme aufgefŸhrt, welcher ebenfalls in der Grš§enordnung von$ 1 % liegt. FŸr die
Simulation einer Verteilung wurden jeweils104 Photonenpakete simuliert, wobei jedes
von ihnen den Wert eines einzelnen Intervalls der Wahrscheinlichkeitsverteilungen um
den selben Betrag erhšht. Die Anzahl der registrierten Photonenpakete folgt damit
einer Poisson-Verteilung, deren erwartetes Signal-zu-Rausch-VerhŠltnis entsprechend
der Anzahl simulierter Photonenpakete1/

!
104 = 1 % betrŠgt. Daraus folgt, dass die

Diskrepanz der verglichenen Wahrscheinlichkeitsverteilungen durch den erwarteten
statistischen Fehler erklŠrt werden kann. DarŸber hinaus wurde der gleiche Test
erneut durchgefŸhrt, wobei allerdings mit einer um den Faktor 100 erhšhten Anzahl
simulierter Photonenpakete pro Wahrscheinlichkeitsverteilung gerechnet wurde, um
das resultierende Signal-zu-Rausch-VerhŠltnis erneut mit dem Erwartungswert zu
vergleichen. Die Resultate dieses Tests Þelen insgesamt erwartungsgemŠ§ aus und
Þnden sich in Abb.A.1 im Anhang. Abschlie§end lŠsst sich feststellen, dass die Er-
gebnisse der Simulationen von Kugeln fester Grš§enö- sph

ext erfolgreich skaliert werden
kšnnen und dadurch unter verschiedenen physikalischen Bedingungen anwendbar
sind.

3.2.3 Die Methode

In diesem Kapitel wird erlŠutert, auf welche Weise die entwickelte Methode inner-
halb einer eigentlichen MCST-Simulation verwendet wird, um das Problem hoher
optischer Tiefen zu reduzieren. Eine Vorbedingung fŸr ihren Einsatz ist, dass die
multidimensionalen KVFs bereits fŸr verschiedene Kugelgrš§enö- sph

ext vorberechnet
wurden und wŠhrend einer MCST-Simulation abgerufen werden kšnnen.

RŠumliche und kalorische Bedingungen

Bewegt sich ein Photonenpaket wŠhrend einer eigentlichen MCST-Simulation durch
den Modellraum und wird innerhalb einer Zelle absorbiert, dann wŸrde es beim
Standard-MCST an derselben Position reemittiert. Kommt die Methode zum Einsatz,
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Abb. 3.7: FŸr drei verschiedene Temperaturen (2,73, 45 und 1508K jeweils in der
ersten, zweiten und dritten Spalte) werden Di!erenzen zwischen Wahrscheinlich-
keitsverteilungen fŸrX bei der Verwendung von Simulationen mit unterschiedlichen
Kugelgrš§enrsph dargestellt. Die Grš§enstaub wird bei der Erzeugung einer Wahr-
scheinlichkeitsverteilung in der Weise angepasst, dass wŠhrend der Simulationen die
angegebenen Werte der Kugelgrš§eö- sph

ext erreicht werden. FŸr jede Temperatur und
Kugelgrš§e wurden104 Simulationen durchgefŸhrt. Die Legenden enthalten Infor-
mationen zu den Simulationen der jeweils verglichenen Kugelgrš§en. Beispiel: ã100
Ð 1Ò entspricht einem Vergleich der Verteilung bei einer simulierten geometrischen
Kugelausdehnung vonrsph = 100 AE mit der Verteilung bei r sph = 1 AE. DarŸber
hinaus wird die relative Di!erenz der Mittelwerte zweier verglichener Verteilungen
durch / *X + in der oberen linken Ecke eines jeden Diagramms angegeben. Niedrige
Werte von / *X + entsprechen einer besseren †bereinstimmung.

wird stattdessen zunŠchst ŸberprŸft, ob eine der vorberechneten Kugeln verwendet
werden kann, um den Strahlungstransport zu beschleunigen. HierfŸr mŸssen allerdings
zwei Bedingungen erfŸllt sein. Erstens muss die Kugel vollstŠndig innerhalb der
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Grenzen der Zelle liegen, wobei der Absorptionsort das Zentrum der Kugel markiert.
Zweitens dŸrfen sich die optischen Eigenschaften der Zelle wŠhrend des Einsatzes
der Methode nicht Šndern. Sollte eine der Bedingungen nicht erfŸllt sein, wird der
Standard-MCST fortgesetzt, bis es zur nŠchsten Absorption kommt und erneut die
Anwendbarkeit der Methode ŸberprŸft wird.

Zur †berprŸfung der ersten (rŠumlichen) Bedingung wird zunŠchst der minimale
Abstand lmin zwischen dem aktuellen Absorptionsort und dem Rand der Zelle ermit-
telt. Daraus ergibt sich mit Hilfe von Gl. (3.1) eine maximale (e!ektive) Kugelgrš§e
ö- max

r in Einheiten der optischen Tiefe zu

ö- max
r = öCext lmin nstaub ,

wobei fŸr die Bestimmung der temperaturabhŠngigen Grš§eöCext die aktuelle Tempera-
tur der ZelleT verwendet wird. Die erste Bedingung ist folglich fŸr alle vorberechneten
Kugelgrš§enö- sph

ext erfŸllt, fŸr die gilt: ö- sph
ext % ö- max

r .
Die zweite (kalorische) Bedingung setzt die GewŠhrleistung der Konstanz optischer

Eigenschaften voraus. Jedoch besteht hierbei eine o!ensichtliche Schwierigkeit, denn
im Verlauf der eigentlichen MCST-Simulation wird die geschŠtzte Temperatur einer
Zelle sukzessive mit jedem die Zelle passierenden Photonenpaket erhšht. Hingegen
werden die Temperaturen der Kugeln wŠhrend den vorbereitenden Simulationen als
konstant angenommen, wodurch ihre optischen Eigenschaften und insbesondere ihre
Reemissionsspektren (vgl. Gl.2.27) ebenfalls konstant bleiben. Diese zwei schein-
bar inkompatiblen Gegebenheiten kšnnen aufgrund eines technischen Details beim
Standard-MCST dennoch vereinbart werden. WŠhrend nŠmlich die Zelltemperatur
durch Interpolation vortabellierter Werte eine kontinuierliche Funktion der in der
Zelle deponierten EnergieEzelle ist (vgl. Diskussion zu Gl.2.26), wird das Reemissions-
spektrum, welches fŸr 501 Temperaturen vortabelliert wird,nicht interpoliert und
wird daher bezŸglich der Temperatur stufenweise erhšht. Folglich ist die Konstanz der
optischen Eigenschaften der Zelle gewŠhrleistet, solange die durch das Photonenpaket
beim Einsatz der Methode deponierte Energienicht zum Erreichen einer hšheren
Temperaturstufe fŸhrt. Zum †berprŸfen der kalorischen Bedingung wird zunŠchst
die maximale Energie" E ,

T ermittelt, welche einem einzelnen Staubkorn in der Zelle
hinzugefŸgt werden kann, ohne die aktuelle Temperaturstufe zu verlassen. Unter
Verwendung der Gln.(2.25) und (3.5) ergibt sich daraus die folgende kalorische
Bedingung fŸr die maximale Grš§e einer vorberechneten Kugel:

3
ö- sph

ext

42 !
< Vzelle nstaub

" E ,
T

E)

1
X

.

Die ZufallsvariableX besitzt jedoch nach Gl.(3.6) ein empirisch ermitteltes e!ektives
Maximum, wodurch sich aus obiger Gleichung eine maximale Kugelgrš§eö- max

k
bestimmen lŠsst, die gegeben ist durch

ö- max
k =

$
Vzelle nstaub

X max

" E ,
T

E)

%1/ 2

. (3.7)
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Simulierte Kugeln erfŸllen somit die zweite (kalorische) Bedingung, falls fŸr ihre
Grš§e gilt: ö- sph

ext % ö- max
k .

Da die Methode beim Einsatz grš§erer vorberechneter Kugeln zu einer deutlicheren
Reduktion der Simulationszeit fŸhrt, wird stets die grš§tmšgliche Kugel gewŠhlt,
welche die rŠumliche und die kalorische Bedingung erfŸllt. Folglich wird die Methode
umso e"zienter, je optisch dichter die zu simulierende Umgebung ist. Die bei Einsatz
der Methode aus der MengeTsph (vgl. Gl. 3.1) gewŠhlte Kugelgrš§e ist daher gegeben
durch

ö- sph
ext = max

&-T sph

>
-

7
7
7- % min(ö- max

r ,ö- max
k )

?
. (3.8)

Die Methode kommt also nur dann nicht zum Einsatz, wenn das Photonenpaket zu
nah an einer der Zellgrenzen oder die entsprechende Zelle zu nah an ihrer nŠchsten
Temperaturstufe ist; in diesem Falle wird auf den Standard-MCST zurŸckgegri!en,
bis der Einsatz der Methode erneut mšglich ist.

Verfahren

Sind die rŠumliche und die kalorische Bedingung erfŸllt, wird die vorberechnete
multidimensionale KVF entsprechend der mit Gl.(3.8) gewŠhlten Kugelgrš§eö- sph

ext und
der aktuellen Temperatur der Zelle eingesetzt und Zufallszahlen der Zufallsvariablen
, , - fehl

abs und X ausgelost. Mit Hilfe der relativen absorbierte GesamtenergieX wird
dann die absolute von der Kugel absorbierte Gesamtenergie" E tot

abs entsprechend Gl.
(3.5) berechnet und sofort der Energie der gesamten Zelle hinzugefŸgt. Anschlie§end
wird der Punkt der letzten Absorption innerhalb der Kugel ausgelost. HierfŸr wird
der geometrische Abstandr la zwischen dem Zentrum der Kugel, an dem sich das
Photonenpaket zunŠchst beÞndet, und dem Punkt der letzten Absorption mittels
Gl. (3.3) bestimmt. Weil reemittierte Photonenpakete isotrop abgestrahlt werden,
wird die Richtung des letzten Absorptionsortes durch Auslosen eines entsprechenden
Azimutalwinkels (vgl. Gl. 2.19) und eines Polarwinkels (vgl. Gl.2.20) ermittelt,
wodurch der Verschiebungsvektor des Photonenpakets bezŸglich seiner LŠnge und
Richtung vollstŠndig bestimmt ist. Anschlie§end wird das Photonenpaketdirekt vom
Zentrum der Kugel entlang des Verschiebungsvektors zum auf diese Weise ausgelosten
letzten Absorptionsort transportiert, welcher sich typischerweise nahe dem Rand
der Kugel beÞndet. An dieser Stelle wird das Photonenpaket absorbiert und isotrop
reemittiert, wobei das Photonenpaket die zuvor durch die multidimensionale KVF
ausgeloste WellenlŠnge, besitzt. Durch den Schritt der direkten Verschiebung des
Photonenpakets entfŠllt das Simulieren einer potenziell sehr hohen Anzahl von
Interaktionen, was der Hauptgrund fŸr die erzielte Reduktion der Simulationszeit
durch den Einsatz dieser Methode ist. Um die Methode korrekt anzuwenden, ist es
notwendig, dass das Photonenpaket nach der anschlie§enden ReemissiontatsŠchlich
das Gebiet der in der Zelle eingebetteten simulierten Kugel verlŠsst, ohne vorher
absorbiert zu werden. Dieser Schritt wird im Verlauf dieser Studie als derÞnaleSchritt
bezeichnet und im folgenden Kapitel thematisiert. Scha!t es das Photonenpaket nicht,
dieses Gebiet absorptionsfrei zu verlassen, muss dieser Vorgang so lange wiederholt
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werden, bis ein erfolgreiches Verlassen der Kugel stattgefunden hat. Bei diesem
Þnalen Schritt handelt es sich um den zeitintensivsten Aspekt der Methode. Nach
dem erfolgreichen Verlassen wird der MCST des Photonenpakets wieder regulŠr
fortgesetzt.

3.3 Optimierung
Zur weiteren Optimierung der Methode sind einige AnsŠtze denkbar, denn der Einsatz
dieser wird generell durch verschiedene UmstŠnde beschrŠnkt. Das Aufheben der
BeschrŠnkungen oder zumindest deren Reduktion wŸrde damit zu einer weiteren
Verbesserung der Methode fŸhren. In diesem Kapitel werden primŠr drei Aspekte
nŠher untersucht. Hierzu wird zunŠchst eine Reduktion der benštigten Datenmenge
beim Speichern und Laden der multidimensionalen KVFs wŠhrend einer MCST-
Simulation untersucht. Danach wird die Mšglichkeit zur Lockerung der rŠumlichen
und kalorischen Bedingungen diskutiert. Au§erdem werden Wege zur Beschleunigung
des zeitaufwendigen Þnalen Schritts der Methode analysiert. GrundsŠtzlich ist die
Optimierung der Methode von gro§er Bedeutung, insbesondere wenn es um die
Reduktion der Simulationszeit geht. Daher werden einige der in diesem Kapitel
beschriebenen Verfahren im spŠteren Verlauf der Studie eingesetzt.

3.3.1 Reduktion der Datenmenge

Das Abspeichern und Nutzen der multidimensionalen KVFs kann zu einem hohen
Speicherbedarf fŸhren. Um eine zeitlich e"ziente MCST-Simulation zu gewŠhrleis-
ten, ist es wichtig, dass diese wŠhrend der Simulation e"zient abgerufen werden
kšnnen. Hierbei kann ein zu kleiner Direktzugri!sspeicher (RAM9) zu einem gro§en
Problem werden, wodurch der Einsatz der Methode sogar zu einer Erhšhung der
Simulationszeit fŸhren kann. Eine Mšglichkeit, um die benštigte SpeicherkapazitŠt
zu reduzieren, ist dasunendliche Aufteilendes Photonenpakets am Zentrum der
Kugel. Dieses Verfahren macht Gebrauch von dem Umstand, dass das reemittierte
Photonenpaket am letzten Punkt der Absorption keine Informationen Ÿber den Weg
besitzt, Ÿber den es vom Zentrum der Kugel bis zu diesem Punkt gekommen ist. Die
Reemission erfolgt an dieser Stelle nŠmlich isotrop und auch der Polarisationszustand
wird dabei zurŸckgesetzt. Im Allgemeinen existiert jedoch eine unendliche Anzahl
mšglicher Photonenpaketpfade, welche an eben dieser Stelle ihre letzte Absorption
erfahren wŸrden. Diese verschiedenen Pfade wŸrden fŸr jeden Wert vonr la zu einer
Verteilung deponierter Energien fŸhren. Statt durch die multidimensionale KVF
einen individuellen Wert fŸrX zu ermitteln, wŠre es daher mšglich, lediglich den
Mittelwert der Verteilung zu verwenden, die ZufallsvariableX also nicht mehr direkt
auszulosen. Dies entspricht einem Szenario, bei dem das Photonenpaket im Zentrum
der Kugel in unendlich viele Photonenpakete aufgeteilt wird, die alle ihren individu-

9 Akronym des englischen Begri!s ãRandom-Access MemoryÒ.
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ellen Weg durch die Kugel nehmen, bis sie schlie§lich am Ort der letzten Absorption
eintre!en und sich wieder zu dem eigentlichen Photonenpaket zusammensetzen. Es ist
also mšglich, beim Auslosen der Zufallsvariablen zunŠchst lediglich Werte fŸr, und
- fehl

abs zu ermitteln. Diese beiden Grš§en, zusammen mit der bekannten Kugelgrš§e
ö- sph

ext und dem Zentrum der Kugel, ermšglichen, wie zuvor beschrieben, bereits das
Auslosen des letzten Absorptionsorts und insbesondere der Grš§er la. Folglich mŸsste
die ZufallsvariableX nicht mehr Teil der multidimensionalen KVFs sein, wodurch
der Bedarf an Festplattenspeicher um den Faktor400verringert wŸrde. Ein weiterer
Vorteil dieses Verfahrens kšnnte in einer Reduktion des Rauschniveaus bestehen,
welche mit der Mittelung der Grš§eX einhergehen kšnnte.

3.3.2 Grenzen der Methode

Der Einsatz der Methode ist au§erdem durch eine rŠumliche und eine kalorische
Bedingung (vgl. Gl. 3.8) eingeschrŠnkt. Die rŠumliche Bedingung ist dabei eine
Konsequenz der Gitterstruktur, auf die viele MCST-Simulationen nicht verzichten
kšnnen, da dies eine Grundlage fŸr die Simulation beliebiger rŠumlich aufgelšster
Strukturen bildet. Das ErfŸllen der kalorischen Bedingung kšnnte hingegen potenziell
durch Ausweitung der hier vorgestellten Methode erleichtert werden. Zu diesem
Zweck kšnnten weitere KVFs auf Basis von Simulationen homogener Kugeln ermittelt
werden, bei denen sich die Temperatur der Zelle jedoch wŠhrend der Simulation eines
jeden Photonenpakets Šndert. Ob ein solcher Ansatz erfolgreich umgesetzt werden
kšnnte oder ob der dafŸr benštigte Speicherbedarf zu gro§ wŠre, steht zu diesem
Zeitpunkt nicht fest und kšnnte im Rahmen einer weiteren Studie untersucht werden.

3.3.3 Strahlung tiefer Schichten

Ein weiterer Ansatz zur Optimierung, der im Folgenden Verwendung Þnden wird,
besteht in der Reduktion der Simulationszeit des Þnalen Schritts der Methode,
bei dem das Photonenpaket absorptionsfrei die Kugel verlassen muss. Bei diesem
Schritt wird das Photonenpaket so oft vom ausgelosten letzten Absorptionspunkt
isotrop reemittiert, bis es das Gebiet der in der Zelle eingebetteten Kugel verlŠsst,
ohne jedoch vorher absorbiert worden zu sein. Hierbei bestehen zwei o!ensichtliche
problematische UmstŠnde: Erstens kann die vom Photonenpaket zu ŸberbrŸckende
optische Tiefe bis zum Rand der Kugel (- fehl

abs ) hohe Werte annehmen und zweitens
kann sich die Reemissionsrichtung am letzten Absorptionspunkt unvorteilhaft auf
die Wahrscheinlichkeit zum erfolgreichen Verlassen der Kugel auswirken. In diesem
Kapitel wird das Problem der erfolgreichen Reemission eines Photonenpakets aus
einer tießiegendenSchicht der Kugel untersucht und es werden einfache numerische
Verfahren zur deutlichen Verringerung dieses Problems vorgestellt. Das Problem der
Reemissionsrichtung wird anschlie§end in Kapitel3.3.4untersucht.

Wie in Kapitel 2.4.2im Detail beschrieben, werden wŠhrend einer Standard-MCST-
Simulation zur Pfadbestimmung eines Photonenpakets optische Tiefen ausgelost,
welche die Berechnung der vom Photonenpaket zurŸckgelegten Strecke zwischen zwei
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Interaktionsereignissen erlauben. Anschlie§end wird am Ort der Interaktion ausgelost,
ob es zur Streuung oder zur Absorption kommt. Ausschlaggebend hierfŸr ist die
Albedo A des Materials an der Stelle der Interaktion, welche der Wahrscheinlichkeit
fŸr das Eintreten eines Streuereignisses entspricht. Das absorptionsfreie Verlassen
der Kugelregion erfordert folglich die vollstŠndige Simulation des Pfads eines Photo-
nenpakets, bis dieses den Rand der Kugel erreicht, da es an jedem Interaktionspunkt
auf dem Pfad zur Absorption kommen kann. Je hšher der Wert fŸr- fehl

abs ist, desto
lŠnger werden die im Durchschnitt zu simulierenden Pfade, bevor entschieden werden
kann, ob die Flucht des Photonenpakets, also das absorptionsfreie Verlassen der
Kugel, gelungen ist. Dies Šu§ert sich typischerweise in einer entsprechend hohen
Anzahl von fehlgeschlagenen Versuchen und einer langen Simulationszeit. Um die
SigniÞkanz dieses E!ekts zu veranschaulichen, wird beispielhaft der Fall- fehl

abs = 5
betrachtet. Da - fehl

abs per DeÞnition der kŸrzeste zu ŸberbrŸckende Abstand ist, resul-
tieren Photonenpaketpfade, deren (optische) Absorptionstiefen-abs kleiner als- fehl

abs
sind, zwangsweise in einem fehlgeschlagenen Versuch, die Kugel zu verlassen. Entspre-
chend dem Bouguer-Lambert-BeerÕschen Gesetz (vgl. Kapitel2.4.1) liegt jedoch die
Wahrscheinlichkeit fŸr einen solchen mit Sicherheit fehlschlagenden Versuch, also die
Wahrscheinlichkeit zum Auslosen von-abs < 5, bei " 99 %. Ein Verfahren, welches
die Simulation von diesen sicheren FehlschlŠgen vermeidet, hat folglich einen gro§en
positiven Einßuss auf die E"zienz der Methode und wird im Folgenden vorgestellt.

Eine Mšglichkeit zur Lšsung dieses Problems besteht darin, die numerische Bestim-
mung des Eintretens von Ereignissen der Absorption und der Streuung zu trennen.
WŠhrend bei Standard-MCST-Simulationen die ausgeloste optische Tiefe- eine (opti-
sche) Extinktionstiefe ist und die Ereignisart abhŠngig von der Albedo ausgelost wird
(vgl. Kapitel 2.4.2), werden bei diesem Verfahren stattdessen die (optische) Streutiefe
-streu und die Absorptionstiefe-abs individuell und unabhŠngig voneinander bestimmt.
Auch diese beiden Grš§en erlauben es, das Eintreten der Ereignisse entlang des
Pfads eines Photonenpakets zu bestimmen. Eine Herleitung der Korrektheit dieses
Vorgehens Þndet sich in KapitelA.1 im Anhang. Photonenpakete, deren ausgeloste
Absorptionstiefe -abs < - fehl

abs erfŸllt, kšnnen dann direkt zurŸckgesetzt werden, ohne
dass eine weitere Pfadbestimmung notwendig ist. Um zudem das ŸberßŸssige Auslosen
zu niedriger Absorptionstiefen zu vermeiden, bildet sich in der Praxis die verwendete
Absorptionstiefe aus der Summe der ausgelosten Absorptionstiefe-abs und dem Wert
von - fehl

abs . Dieses Vorgehen resultiert in der korrekten WDF der Absorptionstiefe
fŸr Photonenpakete, welche Ÿberhaupt die Mšglichkeit besitzen, die Kugel absorp-
tionsfrei zu verlassen. Aus der Absorptionstiefe ergibt sich die geometrische Strecke,
nach der ein Absorptionsereignis stattÞndet, dann zulabs = -abs/ (nstaubCabs). Ein
weiterer Vorteil bei der Verwendung dieses Verfahrens besteht darin, dass innerhalb
der Kugel auftretende Interaktionen ausschlie§lich Streuereignisse sind, wodurch das
Auslosen der Ereignisart ebenfalls entfŠllt. Wird bei Anwendung dieses Verfahrens
der Photonenpaketpfad simuliert und das Photonenpaket legt jedoch eine Strecke
von labs zurŸck, bevor es zum Austritt kommt, muss dieses zurŸckgesetzt werden. Zur
weiteren Optimierung dieses Verfahrens wird bei jedem Streuereignis zusŠtzlich der
kleinste Abstand zwischen dem aktuellen Streupunkt und dem Kugelrand ermittelt.
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Sollte dieser grš§er sein als die dem Photonenpaket verbleibende Strecke bis zur Ab-
sorption, so kann das Photonenpaket bereits vorzeitig zurŸckgesetzt werde, also noch
bevor es zur simulierten Absorption kommt. Durch den Einsatz dieses Verfahrens
kann der Þnale Schritt der Methode deutlich e"zienter simuliert werden.

3.3.4 Reemissionsrichtung

DarŸber hinaus kann auch eine ungŸnstig ausgeloste Reemissionsrichtung des Pho-
tonenpakets beim Þnalen Schritt die E"zienz der Methode beeintrŠchtigen. Denn
wird das Photonenpaket in Richtung des kŸrzesten Abstands zum Rand der Kugel
geschickt, dann ist die Fluchtwahrscheinlichkeit, also die Wahrscheinlichkeit zum er-
folgreichen Verlassen der Kugel, am hšchsten. Wird es hingegen zunŠchst in Richtung
des Kugelzentrums entsandt, sinkt die Fluchtwahrscheinlichkeit. Je tießiegender die
Schicht ist, aus der das Photonenpaket entsandt wird, desto gravierender wird dieser
E!ekt. Damit kann eine isotrope Reemission des Photonenpakets zu einer hohen
Anzahl von Versuchen fŸhren, bevor dem Photonenpaket die Flucht gelingt. Dieses
Problem kann gelšst werden, indem WDFs des Polarwinkels der Reemissionsrichtung
. reem fŸr eine erfolgreiche Flucht vorberechnet werden. Diese Vorberechnung muss
dabei fŸr jede mšgliche Variablenkombination der Kugelgrš§eö- sph

ext , der WellenlŠnge
, und der optischen Tiefe- fehl

abs durchgefŸhrt werden. Da, bereits zu Beginn des
Þnalen Schritts der Methode mittels einer multidimensionalen KVF ausgelost wurde,
entfŠllt fŸr diese Vorberechnung die AbhŠngigkeit von der Temperatur der Kugel,
welche einen Einßuss auf das Reemissionsspektrum hat. Es besteht zudem auch keine
AbhŠngigkeit von der Grš§eX , da das Photonenpaket bei einem Reemissionsereignis
keine Informationen Ÿber den vorher zurŸckgelegten Pfad besitzt. Zur Vorberechnung
werden fŸr jede Variablenkombination Simulationen durchgefŸhrt, bei denen eine
hohe Anzahl von Photonenpaketen isotrop abgestrahlt wird. FŸr den Polarwinkel
. reem wird dann durch Klassierung schlie§lich die entsprechende WDF und KVF
fŸr erfolgreiche Fluchtversuche ermittelt. Sollte der letzte Absorptionspunkt an der
Stelle r la mit dem Zentrum der Kugel an der Steller z Ÿbereinstimmen, muss diese
Simulation nicht durchgefŸhrt werden, da der Rand der Kugel in alle Richtungen
die gleiche Entfernung zur la besitzt und die WDF fŸr . reem dementsprechend derje-
nigen isotroper Strahlung entspricht. Andernfalls wird. reem ' [0, #] Ÿber folgende
Gleichung deÞniert:

cos (. reem) =
(r la " r z)

T áv)

3r la ! r z3 3v) 3
,

wobei v ) der Richtungsvektor des Photonenpakets wŠhrend der Reemission ist. Der
Azimutalwinkel der Reemissionsrichtung%reem folgt in jedem Falle einer Gleich-
verteilung (vgl. Gl. 2.19), da das Problem axialsymmetrisch bezŸglich der vom
Verbindungsvektor (r la " r z) aufgespannten Achse ist, und muss daher nicht durch
Klassierung quantisiert werden. FŸr die Klassierung von. reem werden 181 linear
aufgeteilte Intervalle zwischen0 und # verwendet. Bei der Vorberechnung wurde die
Anzahl emittierter Photonenpakete pro Intervall konstant gehalten und die resultie-
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rende Verteilung mit der zugehšrigen Emissionswahrscheinlichkeit jedes Intervalls Ð
welche mittels Gl.(2.20) bestimmbar ist Ð gewichtet, um den Fall isotroper Strahlung
korrekt zu simulieren. Bei der Verwendung der KVFs von vorberechneten Reemis-
sionsrichtungen wŠhrend einer eigentlichen MCST-Simulation kann die Simulation
einer betrŠchtlichen Anzahl von fehlschlagenden Fluchtversuchen vermieden und
die Simulationszeit des Þnalen Schritts der Methode somit gesenkt werden. Dabei
ist zu beachten, dass der Polarwinkel. reem nach seiner Auslosung nicht verŠndert
werden darf und Versuche so hŠuÞg wiederholt werden mŸssen, bis das Photonenpa-
ket die Kugelregion erfolgreich verlassen hat. Numerisch wird bei den eigentlichen
MCST-Simulationen zur Absicherung dennoch die maximale Anzahl der Versuche
durch eine obere Grenze beschrŠnkt, um zufŠllige LeistungseinbrŸche zu vermeiden.
Die hier gewŠhlte Obergrenze wurde allerdings in nahezu keiner Simulation erreicht
und ein Einßuss der Obergrenze konnte bisher nicht festgestellt werden. WŠhrend
der Vorberechnung wird jedoch kein Gebrauch einer solchen Obergrenze gemacht.
DarŸber hinaus fŠllt der mit diesem Verfahren bewirkte Anstieg an benštigter Spei-
cherkapazitŠt verhŠltnismŠ§ig gering aus, da zwar zusŠtzlich die Werte von 181
Intervallen der Grš§e. reem gespeichert werden mŸssen, dem allerdings 501 Intervalle
der Temperatur T und 400 Intervalle der Grš§eX gegenŸberstehen, welche nicht in
die Vorberechnung eingehen. Die dabei insgesamt zusŠtzlich anfallende Datenmenge
entspricht also lediglich$ 0,1 % der SpeicherkapazitŠt, die fŸr die bereits zuvor
berechneten multidimensionalen KVFs benštigtet wird.

3.3.5 Leistungstest

In diesem Kapitel wird die LeistungsfŠhigkeit der entwickelten Methode gemessen
und mit der LeistungsfŠhigkeit einer Standard-MCST-Simulation (vgl. Kapitel2.4.2)
verglichen, bevor sie schlie§lich in Kapitel3.4 auf den Fall einer ZSS angewandt wird.
Zur Vorbereitung des Leistungstests wurden die multidimensionalen KVFs fŸr die in
Kapitel 2.2.2beschriebene Staubzusammensetzung erzeugt. Im Allgemeinen sollten
bei einer eigentlichen MCST-Simulation die simulierten vorberechneten Kugelgrš§en
ö- sph

ext idealerweise den Bereich potenziell anzutre!ender optischer Tiefen abdecken,
um uneingeschrŠnkt Gebrauch von der Methode machen zu kšnnen. Bei dem fŸr den
Leistungstest verwendeten Testfall wird daher eine dichte isotherme Kugel desselben
Materials mit Radius rsph = 1 AE und konstanter Dichte nstaub = 7,8 á107 m! 3

simuliert, welche bei einer Temperatur vonT = 1500K eine e!ektive Extinktionstiefe
von ö- sph

ext = 103,5 besitzt. Da jede nŠchstgrš§ere vorberechnete Kugelgrš§e um einen
Faktor von 100,5 grš§er als die vorherige gewŠhlt wird (vgl. Gl.3.1), entspricht der
Wert ö- sph

ext = 103,5 fŸr die dichte Kugel im Testfall damit der grš§ten optischen Tiefe,
welche idealerweise in einer Simulation anzutre!en wŠre, die mit den in Gl.(3.1)
vorberechneten Kugeln durchgefŸhrt wŸrde.

Vor Beginn des Leistungstests betrŠgt die Temperatur der dichten Kugel2,73K10.
In ihrem Zentrum ist eine isotrope Strahlungsquelle platziert, welche die Kugel

10 Der Wert entspricht der Temperatur der kosmischen Mikrowellenhintergrundstrahlung.
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aufheizt. Das Spektrum des Staubs in der isothermen Kugel, welches durch die
wŠhrend der Simulation jeweils aktuelle Staubtemperatur der Kugel bestimmt wird,
wird zum Auslosen der WellenlŠngen emittierter Photonenpakete verwendet. Das
untere Diagramm in Abb.3.2(rechte Achse) zeigt fŸr die dichte Kugel die resultierende
TemperaturabhŠngigkeit vonö- sph

ext .
WŠhrend des Tests bewegen sich die im Zentrum emittierten Photonenpakete so

lange durch die Kugel, bis sie diese durch ihren Rand verlassen. Die Simulation
wird beendet, sobald die dichte Kugel eine Temperatur von1500K erreicht hat. Da
die Temperatur der Kugel zu Beginn der Simulation niedrig ist, ist die zu diesem
Zeitpunkt emittierte Strahlung tendenziell langwellig und der Wert der optischen
Tiefe ö- sph

ext ebenfalls niedrig (vgl. Abb.3.2). WŠhrend die Temperatur mit jedem
weiteren erzeugten Photonenpaket zunimmt, wird die dichte Kugel fŸr die neu
erzeugten Photonenpakete im Mittel zunehmend undurchsichtiger. Bei der Þnalen
Temperatur von 1500K erreicht die optische Tiefe der dichten Kugel ihren maximalen
Wert. Um die Korrektheit der Implementierung der Methode zu ŸberprŸfen und die
LeistungsfŠhigkeit der Methode beurteilen zu kšnnen, werden wŠhrend der Simulation
sŠmtliche relevanten Eigenschaften der den Rand der dichten Kugel verlassenden
Strahlung erfasst. Hierzu gehšren zunŠchst die WDFs der Grš§enX , - fehl

abs und
, , welche durch Klassierung quantisiert werden. ZusŠtzlich wird die Anzahl der
Photonenpakete erfasst, die zum Aufheizen der dichten Kugel notwendig ist, und Ð
mit Hilfe der pro Photonenpaket getragenen EnergieE) Ð in eine HeizleistungLheiz

umgerechnet. Die Grš§eLheiz ist daher diejenige (geschŠtzte) konstante Leistung,
welche notwendig ist, um die Temperatur der Kugel aufrechtzuerhalten.

Die beschriebene Simulation wurde sowohl mit dem Standard-MCST fŸrE) = 10! 5

als auch unter Verwendung der entwickelten Methode fŸrE) ' { 10! 5,10! 7,10! 9}
durchgefŸhrt, wobeiE) hier in Einheiten von L. s angegeben wird. Zudem wurden
dabei die in den Kapiteln3.3.3und 3.3.4beschriebenen Verfahren zur Optimierung
der Methode eingesetzt. Die Ergebnisse der vier Simulationen sind in Abb.3.8
dargestellt und werden im Folgenden diskutiert.

Heizkurven und Photonenstatistik

Im oberen linken Diagramm von Abb.3.8 ist zu erkennen, dass sich die Heizkurven
aller durchgefŸhrten Simulationen deutlich Šhneln. Die erforderliche Heizleistung
zum Erreichen der Þnalen Temperatur ist bei allen vier verschiedenen Simulationen
in guter †bereinstimmung und unterscheidet sich nur um< 0,1 %. Zudem liegen
die relativen Unterschiede zwischen den Heizkurven bei beliebigen Temperaturen
innerhalb des erwarteten Bereichs, der durch das intrinsische Rauschen aufgrund der
Verwendung der MC-Methode erklŠrt werden kann. Die drei unteren Diagramme
zeigen die Verteilungen der erfassten Grš§enX , - fehl

abs und , fŸr die dichte Kugel,
jeweils von links nach rechts. Verteilungen mit hšheren Werten fŸrE) erfordern
eine geringere Anzahl emittierter Photonenpaketen, um dieselbe Temperatur zu
erreichen, was wiederum zu einem hšheren Rauschniveau fŸhrt. Dabei ist dieses
Verhalten nicht auf die Þnale Temperatur beschrŠnkt, sondern gilt fŸr jede zuvor
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Abb. 3.8: Leistungstest Ð Vergleich zwischen Standard-MCST und der neu entwi-
ckelten Methode.Aufbau: Eine dichte Kugel mit einer radialen e!ektiven optischen
Extinktionstiefe von ö- sph

ext (T = 1500K) = 103,5 wird von einer zentralen Strahlungs-
quelle von2,73K auf 1500K geheizt.Oben links:Heizkurven der Kugel.Oben rechts:
Leistungsvergleich.Unten: Statistik emittierter Photonenpakete.

erreichte Temperatur gleicherma§en. Dennoch wird deutlich, dass sich die Vertei-
lungen aller erfassten Grš§en, abgesehen von statistischem Rauschen, decken, was
die †bereinstimmung zwischen der entwickelten Methode und dem Standard-MCST
belegt. Es sei angemerkt, dass die Form der normierten Verteilungen wesentlich
von den verwendeten Intervallbreiten beeinßusst wird. So wird fŸr die von Mol3D
genutzte Klassierung der WellenlŠngen nŠmlich eine Verteilung der Intervalle ver-
wendet, welche bestimmte Bereiche mit hšherer Dichte darstellt als andere, was
schlie§lich fŸr die hier vorzuÞndende spezielle Form der Verteilung verantwortlich ist.
Die Form dieser Kurve ist fŸr diese Studie allerdings nicht von Bedeutung. Diese
Tests zeigen deutlich eine †bereinstimmung der Ergebnisse beim Heizvorgang sowie
bei den Eigenschaften der von der Kugel emittierten Photonenpakete, wobei Letztere
das Spektrum der Kugel bestimmen. Folglich belegen diese vier Diagramme eine
€quivalenz des Standard-MCSTs und der entwickelten Methode. Diese €quivalenz
schlie§t insbesondere die Behandlung des Polarisationszustandes bei Verwendung
der Methode ein, was eine der StŠrken der entwickelten Methode verglichen zu
Alternativen wie dem MRW oder der partiellen Di!usionsapproximation ist.

Photonenpaketrate

Ein au!Šlliger Unterschied zwischen der entwickelten Methode und dem Standard-
MCST ist dennoch in dem oberen rechten Diagramm in Abb.3.8 zu sehen. Es zeigt
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die Anzahl von Photonenpaketen, die pro Sekunderealer Rechenzeit vom Zentrum
der dichten Kugel nach au§en durch ihren Rand transportiert werden. WŠhrend die
speziÞschen Werte der erreichten Photonenpaketraten von der zugrundeliegenden
Computerarchitektur abhŠngen, sind die generellen VerlŠufe nichtsdestoweniger re-
prŠsentativ. Die orangefarbene Kurve entspricht dem Standard-MCST und zeigt eine
Rate emittierter Photonenpakete in der Grš§enordnung von$ 1 Photonenpaket pro
Sekunde. Zum Vergleich zeigen die drei anderen Kurven diejenigen Photonenpaketra-
ten, welche bei Verwendung der entwickelten Methode erzielt wurden. Diese liegen
in der Grš§enordnung von$ 103 Photonenpaketen pro Sekunde und erzielen damit
eine Verbesserung um etwa drei Grš§enordnungen verglichen zum Standard-MCST.

ZusŠtzlich zu der allgemeinen Leistungssteigerung bei Einsatz der Methode kann
ein stabilisierender E!ekt fŸr die erzielte Rate nachgewiesen werden. Dies Šu§ert sich
im Diagramm dadurch, dass diese beim Standard-MCST mit steigender Temperatur
tendenziell abnimmt (blaue Kurve), wŠhrend die Rate bei Einsatz der entwickelten
Methode nŠherungsweise konstant bleibt. Dieser E!ekt ist auf die mit der Temperatur
zunehmende e!ektive optische Tiefe der Kugel zurŸckzufŸhren, welche bei hšheren
Temperaturen zu einer insgesamt hšheren Anzahl von Interaktionen pro Photonen-
paket fŸhrt. Durch Einsatz der Methode kšnnen Photonenpakete jedochdirekt in die
NŠhe des Kugelrands transportiert werden, ohne dass zuvor eine hohe Anzahl von
Interaktionen simuliert werden muss, und dies unabhŠngig von der zugrundeliegenden
Temperatur. Mit anderen Worten, durch die Methode werden Photonenpakete mit
einer konstanten Geschwindigkeitin rŠumlichen Einheitentransportiert, wŠhrend
der Standard-MCST Photonenpakete lediglich mit einer konstanten Geschwindig-
keit in Einheiten der optischen Tiefetransportiert. Im Falle hoher Dichten ist der
Unterschied zwischen diesen beiden Verfahren daher besonders gro§.

Ein interessantes Merkmal dieses Diagramms ist die relativ geringe Photonenpa-
ketrate bei Einsatz der Methode bei niedrigen Temperaturen und hohen Werten
von E) . Dieses Verhalten ist zu erwarten und hŠngt damit zusammen, dass die
deponierte Energie proportional zur EnergieE) ist. Um die Methode einsetzen zu
kšnnen, ist jedoch die Konstanz der optischen Eigenschaften der dichten Kugel
eine notwendige Bedingung, wodurch hohe Werte vonE) die Wahl der maximal
einsetzbaren Kugelgrš§e (vgl. Gl.3.7) einschrŠnken. Folglich kann bei zu hohen
Werten nicht das komplette Potenzial der vorberechneten Kugeln eingesetzt werden
und die Photonenpaketrate sinkt. Dieses Verhalten wird umso gravierender, je weni-
ger Energie" E ,

T zum Erreichen der nŠchsten Temperaturstufe benštigt wird. Da
die Temperaturniveaus logarithmisch aufgeteilt sind, fŸhrt dies zu einer Abnahme
der E"zienz bei niedrigen Temperaturen. Trotz des Einbruchs der Rate in diesem
Temperaturbereich zeigt das Diagramm dennoch, dass der Einsatz der Methode auch
dann noch einen erheblichen Anstieg der Photonenpaketrate bewirkt. Hinzu kommt,
dass der grš§te Teil der Rechenzeit bei hšheren Temperaturen investiert wird, bei
welchen die Methode besonders hohe Raten erzielt. Au§erdem ist fŸr alle Werte von
E) ein abrupter Anstieg der Rate bei etwa800K zu erkennen. Der Grund hierfŸr ist,
dass etwa ab dieser Temperatur die optische Tiefe der dichten Kugelö- sph

ext den Wert
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103 Ÿbersteigt (vgl. unteres Diagramm in Abb.3.2), wodurch die Nutzung der grš§-
ten vorberechneten Kugeleigenschaften mšglich wird. Bei niedrigeren Temperaturen
schrŠnkt folglich die rŠumliche Bedingung die Wahl der Kugelgrš§e ein (siehe z. B.
Gl. 3.8). Es ist zudem zu erkennen, dass hšhere Werte vonE) zu einem spŠteren
Einsetzen des abrupten Anstiegs der Rate fŸhren. Dieser E!ekt deutet darauf hin,
dass bei diesen Temperaturen zwar die rŠumliche Bedingung den Einsatz der grš§ten
vorberechneten Kugel erlaubt, die kalorische Bedingung hingegen aufgrund der hohen
Werte von E) hŠuÞger nicht erfŸllt ist.

3.4 Anwendung
Der Leistungstest in Kapitel3.3.5deutet auf eine deutliche Steigerung der E"zienz bei
Einsatz der entwickelten Methode um bis zu drei Grš§enordnungen bezŸglich der Rate
transportierter Photonenpakete hin. In diesem Kapitel wird die Methode zusŠtzlich
auf ein realistisches astrophysikalisches System angewandt und der Heizprozess einer
viskos geheizten ZSS simuliert. Dabei soll zunŠchst festgestellt werden, wie viel der
benštigten Simulationszeit bei einer typischen MCST-Simulation dieser Art eingespart
werden kann. Au§erdem wird untersucht, inwieweit es fŸr die Temperaturberechnung
relevant ist, die optische Tiefe tatsŠchlich korrekt zu behandeln und welchen Einßuss
der Einsatz einer oberen Grenze der Interaktionen pro Photonenpaket (Nint ) auf das
Ergebnis hat, welche heutzutage eine hŠuÞg genutzte Methode zur Reduktion der
Simulationszeit darstellt.

Das zu diesem Zweck verwendete Modell einer ungestšrten ZSS wurde zuvor in
Kapitel 2.2.1beschrieben und ist das einer typischen ZSS um einen T-Tauri-Stern.
Der Modellraum wird dafŸr durch ein Gitter mit 300 logarithmisch aufgeteilten
Zellen in r -Richtung, 91 linear aufgeteilten Zellen in. -Richtung und einer einzigen
Zelle der Breite2# in %-Richtung deÞniert. Der Scheibeninnenradius entspricht dem
Sublimationsradius, welcher durch die Sublimationstemperatur des Staubs und die
Eigenschaften des zentralen Sterns bestimmt wird. Der Au§enradius wird so hoch
gewŠhlt, dass die Šu§ersten Gebiete der Scheibe optisch dŸnn sind. Die Anzahl
von Zellen in . -Richtung ist ungerade, sodass die Mittelebene durch eine einzige
Zellschicht deÞniert ist. WŠhrend der Simulation wird die durch die viskose Heizung
erzeugte Leuchtkraft von dieser Zellschicht emittiert. Die Leuchtkraft einer Zelle
ergibt sich durch Integration der dissipierten Energie der Scheibe aus Gl.(2.5) Ÿber
die SchnittßŠche der Zelle mit der xy-Ebene und wird vom Staub abgestrahlt. Die
gewŠhlten Modellparameter entsprechen dabei Werten, welche typischerweise auf
Basis von Beobachtungen von ZSSn um T-Tauri-Sterne ermittelt wurden (Galli
et al. 2015; Andrews et al. 2009), und sind in Tab. 3.1 zu Þnden. Die Scheibenmasse
MZSS wird hierbei relativ hoch fŸr ZSSn gewŠhlt, sodass die optische Tiefe in der
Mittelebene ebenfalls relativ hoch ist und der E!ekt der optischen Tiefe deutlicher
wird. FŸr den Zweck dieser Simulationen ist es, wie sich im spŠteren Verlauf zeigen
wird, nicht notwendig, die Heizung durch die vom Stern emittierte Strahlung zu
berŸcksichtigen. Insgesamt wird somit eine Leuchtkraft von$ 1,58á10! 3 L. durch
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Parameter Wert Parameter Wert

M# [M. ] 0,5 MZSS [M. ] 0,1
L# [L. ] 0,7 r in; s [AE] 0,07
úM# [M. / a] 10! 9 r out; s [AE] 300

! s 1,8 r0; s [AE] 100
$s 1,1 h0; s [AE] 7

Tabelle 3.1: Modellparameter der simulierten viskosen zirkumstellaren Scheiben.
Siehe Kapitel3.4 fŸr Details.

Dissipation erzeugt und simuliert.
Um die Reduktion der benštigten Simulationszeit bei Einsatz der entwickelten

Methode zu messen, werden zusŠtzlich Simulationen durchgefŸhrt, die nicht die
entwickelte Methode verwenden, und die benštigte Simulationszeit in beiden FŠllen
gemessen. Letztere hŠngt dabei grundlegend von der Anzahl simulierter Photonen-
paketeN) ab. In Simulationen entscheidetN) Ÿber die von einem Photonenpaket
getragene Energie, welche durchE) = L#/N ) " tb gegeben ist (vgl. Kapitel2.4.2).
Eine hšhere Anzahl simulierter Photonenpakete reduziert das Rauschniveau der
ermittelten Temperaturverteilung, fŸhrt allerdings zu einem Anstieg der Simula-
tionszeit. Es sei angemerkt, dass die viskose Heizung in Mol3D derart implementiert
wurde, dass die Energieerhaltung gewŠhrleistet ist und dass im Falle einer viskos ge-
heizten Scheibe jede strahlende Zelle eine (ganzzahlige) Anzahl von Photonenpaketen
emittiert. Da jedoch die von einer Zelle abgestrahlte Gesamtenergie nicht notwen-
dig ein ganzes Vielfaches vonE) ist, muss die Grš§eE) fŸr jede Zelle individuell
gewŠhlt werden, sodass gilt:E) ! L#/N ) " tb. Zu Beginn der Simulation besitzt jede
Zelle eine Temperatur von2,73K, welche sich sukzessive wŠhrend der Simulation
erhšht. Eine zweite Grš§e, welche entscheidend die Simulationszeit beeinßussen kann,
ist die maximale Anzahl pro Photonenpaket simulierter Interaktionen (Nint ). Im
besten Fall wird diese Zahl e!ektiv auf unendlich gesetzt. Im Folgenden wird der
Einßuss von den ParameternN) und Nint untersucht, da diese einen wesentlichen
Einßuss auf die benštigte Simulationszeit haben und frei wŠhlbare Parameter bei
einer MCST-Simulation sind.

3.4.1 Ergebnisse

FŸr die Simulationen der viskosen ZSS unter Einsatz der entwickelten Methode
wurden N) = 108 Photonenpakete mit uneingeschrŠnkter Anzahl simulierter Interak-
tionen, alsoNint +, , verwendet. Im linken Diagramm in Abb.3.9 ist ein vertikaler
Schnitt der dabei resultierenden Temperaturverteilung des StaubsTstaub durch die
Mittelebene zu sehen. Die Region der Mittelebene zeichnet sich durch besonders hohe
Temperaturen aus, welche mit zunehmendem Abstand zur Mittelebene zunŠchst
deutlich sinken. Bei wiederum hšheren Skalenhšhen ist jedoch ein erneuter Anstieg
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Abb. 3.9: Vergleich simulierter Temperaturverteilungen einer viskos geheizten ZSS
fŸr N) = 108. Links: Temperaturverteilung fŸr Nint + , unter Einsatz der neu
entwickelten Methode.Rechts: Relativer Unterschied zwischen dem Standard-MCST
und der neu entwickelten Methode mit jeweilsNint = 109.

der Temperaturen zu verzeichnen. Die erhšhten Temperaturen in der Mittelebene
sind eine direkte Folge der viskosen Heizung, welche Strahlung in den optisch dichten
Regionen der Mittelebene der ZSS erzeugt. Der erneute Temperaturanstieg bei hohen
Skalenhšhen hingegen lŠsst sich wie folgt erklŠren: Diese Schichten sind zum einen
bereits optisch dŸnn, sodass Strahlung sie nahezu interaktionsfrei passieren kann.
Zum anderen werden sie im Gegensatz zu den tieferliegenden Schichten nicht direkt
durch Strahlung der Mittelebene geheizt, sondern durch diejenige Strahlung, welche
aus den radial inneren Regionen der Scheibe stammt. In diesem Fall erreichen nŠmlich
mehrere Zellen bei Radienr < 0,1AE bereits Temperaturen oberhalb der Sublima-
tionsgrenze. Infolgedessen sublimiert zudem der Staub und die Grš§e des inneren
Lochs nimmt zu. ZusŠtzlich ist die Temperaturverteilung symmetrisch bezŸglich
der Mittelebene mit Unterschieden, die lediglich durch die stochastische Natur des
MCSTs entstehen.

Anschlie§end wurde zum Vergleich eine Temperaturverteilung mittels Standard-
MCST fŸr dasselbe System simuliert, wobei die maximale Anzahl durchgefŸhrter
Interaktionen pro Photonenpaket aufNint = 109 begrenzt wurde. Um die resultierenden
Ergebnisse jedoch vergleichbar zu machen, wurde in einer weiteren Simulation unter
Einsatz der entwickelten Methode ebenfalls die Anzahl der Interaktionen durch
dieselbe Obergrenze beschrŠnkt. Damit diese bei Einsatz der Methode Ÿberhaupt
ermittelt werden kann, muss eineSchŠtzfunktionfŸr die Anzahl der Interaktionen
verwenden werden. Weil die Information Ÿber die Anzahl simulierter Interaktionen
keine weitere Bedeutung fŸr MCST-Simulationen hat, wird sie bei der Erstellung
der multidimensionalen KVFs nicht zusŠtzlich erfasst, denn dies wŸrde lediglich zu
einem deutlichen Anstieg der benštigten SpeicherkapazitŠt fŸhren. In KapitelA.2
im Anhang wird stattdessen eine entsprechende SchŠtzfunktion hergeleitet, welche
im Folgenden fŸr den Vergleich beider Methoden verwendet wird. Im Anschluss an
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Abb. 3.10: Einßuss vonNint auf Temperaturverteilungen viskos geheizter ZSSn unter
Verwendung der neu entwickelten Methode. Dargestellt sind die relativen Di!erenzen
(vgl. Gl. 3.9) zwischen demReferenz-Modell, welchesNint + , verwendet, und
Simulationen mit verschiedenen Werten fŸrNint . Links: Simulation mit Nint = 107.
Rechts: Simulation mit Nint = 109.

die Simulationen wird die relative Di!erenz |/ T | zwischen den beiden resultierenden
Temperaturverteilungen berechnet. FŸr zwei TemperaturverteilungenTa > 0 und
Tb > 0 ist die relative Di!erenz deÞniert durch

/ T =
Ta " Tb

Ta + Tb
, (3.9)

wobei diese Gleichung so zu verstehen ist, dass sie auf jede Zelle individuell angewandt
werden muss, sodass/ T fŸr jede Gitterzelle einen eindeutigen Wert besitzt. Die
Ergebnisse fŸr die relative Di!erenz sind fŸr einen vertikalen Schnitt durch die
Mittelebene im rechten Diagramm von Abb.3.9 dargestellt. Es ist zu erkennen,
dass diese fŸr den grš§ten Teil des Diagramms in der Grš§enordnung von$ 2 %
liegt. Die grš§ten Unterschiede von typischerweise$ 5 " 7 % sind nur in vereinzelten
Zellen zu Þnden und kšnnen durch eine schlechte Photonenstatistik innerhalb dieser
Zellen erklŠrt werden. Dies zeigt zum einen, dass die Ergebnisse vom Standard-
MCST, abgesehen von statistischem Rauschen, zuverlŠssig mit denen der entwickelten
Methode Ÿbereinstimmen. Zum anderen ergibt ein Vergleich der Simulationen, dass
bei Einsatz der entwickelten Methode die benštigte Simulationszeit etwa um eine
Grš§enordnung reduziert wird.

3.4.2 Einßuss der BeschrŠnkung von Interaktionen

Im Folgenden soll der Einßuss vonNint auf die resultierende Temperaturverteilung
einer ZSS untersucht werden. Aufgrund ihrer ZuverlŠssigkeit und der erzielten E"-
zienzsteigerung werden alle folgenden Simulationen mit Hilfe der neu entwickelten
Methode durchgefŸhrt. Abbildung3.10zeigt die Ergebnisse eines Vergleichs zwischen
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einer Referenzsimulation, welcheNint +, und N) = 108 verwendet, mit Simulation-
en, bei denenNint verschiedene Werte annimmt. FŸr das linke (rechte) Diagramm
wurde die Anzahl der Interaktionen aufNint = 107 (Nint = 109) begrenzt und die
entsprechende relative Di!erenz aus Gl.(3.9) zum Referenzmodell dargestellt. Posi-
tive (negative) Werte von / T entsprechen dabei hellen (dunklen) Regionen in den
Diagrammen, in denen das Referenzmodell hšhere (niedrigere) Temperaturen erreicht.
Wie erwartet zeigt sich, dass die Di!erenzen bei stŠrkerer Reduktion der maximalen
Anzahl von Interaktionen, also beiNint = 107 statt Nint = 109, grš§er werden.
Erreicht die Anzahl simulierter Interaktionen eines Photonenpakets die jeweilige
ObergrenzeNint , wird das Photonenpaket entfernt. Dadurch verringert sich die An-
zahl der von der Zelle, in welcher sich das Photonenpaket zu dem Zeitpunkt beÞndet,
emittierten Photonen, was zu einer UnterschŠtzung des Strahlungsfeldes der Zelle und
der Staubtemperatur fŸhrt. Aufgrund der hohen Dichte im Bereich der Mittelebene
zeigen sich die Auswirkungen dieser verringerten Temperatur dort am deutlichsten
und fŸhren im Falle vonNint = 107 zu relativen Di!erenzen von bis zu$ 1/ 3. Die
hšchsten Di!erenzen Ÿbersteigen dabei deutlich das Niveau des Rauschens, das im
rechten Diagramm von Abb.3.9 zu erkennen ist. Bereiche mit negativen Werten von
/ T sind kaum vorzuÞnden. Beim rechten Diagramm in Abb.3.10sind die grš§ten
relativen Di!erenzen mit $ 1/ 6 bei einigen wenigen Zellen in der NŠhe des Sterns zu
Þnden, die sich allerdings nicht in der Mittelebene beÞnden, sondern einen geringen
Abstand zu dieser aufweisen. Diese Unterschiede lassen sich damit erklŠren, dass in
der dichten Region der Mittelebene in der NŠhe des Zentralsterns eine gro§e Anzahl
von Photonenpaketen erzeugt wird, die die ObergrenzeNint erreichen, noch bevor
sie diese (dichten) Zellen verlassen kšnnen. Die Folge ist ihr frŸhzeitiges Entfernen
aus dem Modellraum und das damit einhergehende UnterschŠtzen der Temperatur
benachbarter Zellen. Im Gegensatz dazu verlassen beim Referenzmodell sŠmtliche
Photonenpakete diese dichten Zellen, weil ihre Anzahl simulierter Interaktionen nicht
begrenzt wird, und heizen somit auch Zellen in hšheren Skalenhšhen. Insgesamt ist
jedoch zu erkennen, dass die relativen Di!erenzen im grš§ten Teil der ZSS mit dem
Rauschniveau vergleichbar sind (vgl. rechtes Diagramm von Abb.3.9) und dieses
Niveau nur in der (radial) innersten Region der Scheibe Ÿberschreiten.

Die Temperaturverteilung der Mittelebene kann bei MCST-Simulationen eine
entscheidende Rolle bei der Erzeugung von Flusskarten spielen, da sich in den tief
eingebetteten Schichten einer ZSS aufgrund hoher Dichte eine gro§e Anzahl von
Staubkšrnern beÞndet. Zur Untersuchung der Konsequenzen der EinschrŠnkung
der Grš§e Nint und zur Verdeutlichung ihrer Bedeutung zeigt Abb.3.11 radiale
TemperaturproÞle der Mittelebene der ZSS. Dargestellt werden die Ergebnisse der
Simulation des Referenzmodells mitNint +, und N) = 108 sowie fŸr drei Modelle,
bei denen jeweils ein einziger Parameter variiert wird. Hierbei zeigt sich, dass die
dargestellten TemperaturproÞle fŸr das Modell mit einer reduzierten Anzahl von
Photonenpaketen vonN) = 107 und fŸr das Modell mit einer reduzierten Obergrenze
von Nint = 109 Ergebnisse erzielen, die vergleichbar sind mit denen des Referenzmo-
dells. Lediglich im Falle einer stŠrkeren EinschrŠnkung der Anzahl von Interaktionen
von Nint = 107 kann eine deutliche Abweichung festgestellt werden. Dabei zeichnen
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sich zwei wesentliche Unterschiede zu den Ergebnissen vom Referenzmodell deutlich
ab: Erstens die Temperatur im radial inneren Bereich, also nahe dem Zentralstern,
sowie der Sublimationsradius werden unterschŠtzt und zweitens die Mittelebenen-
temperatur im radial Šu§eren Bereich der Scheibe wird ebenfalls unterschŠtzt. Die
Unterschiede im inneren Bereich sind erneut durch ein frŸhzeitiges Entfernen der
Photonenpakete bei Erreichen ihrer Obergrenze vonNint Interaktionen zu erklŠren,
da dieslokal zu einer UnterschŠtzung der Temperatur fŸhrt. Ein endlicher Wert von
Nint kann dadurch auch zu einer UnterschŠtzung der Grš§e des inneren Lochs fŸhren.
Dieser E!ekt kann simulierte interferometrische Beobachtungen im nahinfraroten
WellenlŠngenbereich (z. B. im Falle von MATISSE oder PIONIER) beeinßussen und
hat daher im Allgemeinen Auswirkungen auf die Interpretation von Beobachtungen
von PPSn.

Auch der Temperaturunterschied in Šu§eren Bereichen der Scheibe ist auf das
frŸhzeitige Entfernen derjenigen Photonenpakete zurŸckzufŸhren, die ursprŸnglich
aus deminneren Bereich der Scheibe stammten. Die dichten Šu§eren Bereiche der
Mittelebene sind zwar durch das Scheibenmaterial deutlich von potenzieller stellarer
Strahlung abgeschirmt, allerdings gilt dies nicht fŸr solche Photonenpakete, die durch
die viskose Heizung in der Mittelebene erzeugt werden. Aufgrund einer Kombina-
tion aus relativ hoher Leuchtkraft (durch Dissipation) und geringer Abschirmung
erreichen Photonenpakete aus den warmen Regionen der Mittelebene weiter au§en
liegende Regionen und fŸhren zu einem deutlichen Temperaturanstieg. Ein zu nied-
riger Wert fŸr Nint fŸhrt folglich auch im Šu§eren Bereich zu einer unterschŠtzten
Temperatur, wie in Abb. 3.11zu erkennen ist. Dieser E!ekt kann insbesondere bei
simulierten mm/submm-Beobachtungen (z. B. im Falle von ALMA) relevant werden
und das VerstŠndnis und die Interpretation realer Beobachtungen beeinßussen. Im
Allgemeinen ist es jedoch Šu§erst schwierig, die Auswirkungen von zu frŸh entfernten
Photonenpaketen abzuschŠtzen. Dies gilt insbesondere, da die Ergebnisse dieser
Studie zeigen, dass sich die Auswirkungen dieser fehlenden Photonenpakete sogar auf
Regionen einer ZSS erstrecken kšnnen, die weit von den optisch dichten Bereichen
entfernt sind, aus denen diese ursprŸnglich stammten.

Schlie§lich wurde in weiteren Simulationen der Einßuss der stellaren Strahlung
ŸberprŸft und es wurde festgestellt, dass sich die Temperaturverteilungen fŸr die FŠlle
Nint = 107 und Nint + , nicht wesentlich unterscheiden. Zudem zeigte sich, dass die
Temperaturen in der Mittelebene deutlich durch die viskose Heizung dominiert werden
und der stellare Einßuss gering ausfŠllt. Damit kann geschlussfolgert werden, dass
eine angemessene Behandlung optisch dichter Regionen besonders dann wichtig ist,
wenn Strahlung direkt aus dem Inneren dieser Regionen stammt, wie es beispielsweise
bei viskoser Dissipation oder eingebetteten, akkretierenden Planeten der Fall ist.
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Abb. 3.11: Einßuss vonNint und N) auf radiale TemperaturproÞle in der Mittelebene
einer viskos geheizten ZSS.

3.5 Zusammenfassung und
Schlussfolgerungen

In dieser Studie wurde eine neu entwickelte Methode zum Lšsen des Problems hoher
optischer Tiefen in MCST-Simulationen prŠsentiert. Insbesondere dient sie der Reduk-
tion der benštigten Simulationszeit zum Transport eines Photonenpakets durch ein
optisch dichtes staubiges Medium wŠhrend der Berechnung einer sich einstellenden
Temperaturverteilung. Die Methode wurde im MCST-Programm Mol3D implemen-
tiert und nutzt vorberechnete Ergebnisse aus Simulationen von Photonenpaketen,
die sich vom Zentrum einer homogenen Kugel zu deren Rand bewegen. Die wŠhrend
der Vorberechnung durchgefŸhrten MCST-Simulationen werden genutzt, um Eigen-
schaften der von einer homogenen Kugel ausgehenden Strahlung in AbhŠngigkeit von
ihrer Temperatur und Grš§e zu bestimmen. Dabei wurde die in der Kugel deponierte
Gesamtenergie (mittelsX ), der letzte Ort der Absorption (mittels - fehl

abs ) sowie die
WellenlŠnge der emittierten Photonenpakete (, ) systematisch erfasst. Die Ergebnis-
se wurden anschlie§end durch Klassierung quantisiert und in mehrdimensionalen
KVFs gespeichert. Die KVFs kšnnen dann bei Einsatz der Methode verwendet wer-
den, um Photonenpakete e"zient, zufŠllig und probabilistisch Ÿber gro§e rŠumliche
Entfernungen zu transportieren. Die Vorberechnung wurde unter Verwendung des
Standard-MCSTs durchgefŸhrt. Dies umfasst wellenlŠngenabhŠngige optische Ei-
genschaften, ein temperaturabhŠngiges Staubemissionsspektrum und Mie-Streuung,
wobei Letzteres mit einer vollstŠndigen Behandlung des Polarisationszustands des
Photonenpakets einhergeht. Es folgt eine Zusammenfassung der Ergebnisse dieser
Studie sowie der wichtigsten Merkmale der neu entwickelten Methode.
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1. Die Vorberechnungen wurden fŸr eine Reihe von diskreten Werten der e!ektiven
Kugelgrš§e in Einheiten der optischen Tiefeö- sph

ext sowie fŸr verschiedene Werte
der Temperatur der Kugel durchgefŸhrt (vgl. Gl.3.1). Neben der WellenlŠnge,
der die Kugel verlassenden simulierten Photonenpakete wurde die von der Kugel
absorbierte relative GesamtenergieX und der kleinste fehlende Abstand- fehl

abs
zwischen dem Kugelrand und dem letzten Absorptionsort innerhalb der Kugel
erfasst, die zudem vom Kugelradiusrsph und der Staubdichtendust abhŠngen.
In Kapitel 3.2.2konnte gezeigt werden, dass die daraus resultierenden KVFs
bezŸglich der Variablenstaub skalierbar und insofern bei beliebigen Staubdichten
einsetzbar sind.

2. Es wurde festgestellt, dass die erfassten WDFs und KVFs fŸr steigende Werte
von ö- sph

ext Hinweise auf ein konvergentes Verhalten aufweisen. Sollte dies fŸr die
Grš§e X zutre!en, wŸrde dies zu der folgenden einfachen Beziehung fŸr die
mittlere deponierte Energie pro Staubkorn und pro simuliertem Photonenpaket
fŸhren: " Eabs $ ndust r 2

sph. In dem Zusammenhang wurde weiterhin festgestellt,
dass die Wahrscheinlichkeit fŸr das Eintreten vonX > 10 sehr gering ist, was
eine EinschrŠnkung der maximal durch ein simuliertes Photonenpaket von einer
Kugel absorbierten Energie in AbhŠngigkeit von der Temperatur, Dichte und
Grš§e der Kugeln ermšglicht (vgl. Kapitel3.2.1).

3. In Kapitel 3.2.3wurden die Grenzen der neu entwickelten Methode aufgezeigt
und kalorische und rŠumliche Bedingungen fŸr ihren Einsatz formuliert (vgl.
Gl. 3.8). Anschlie§end wurden in Kapitel3.3 Verfahren zur Optimierung der
Methode vorgestellt, die ihre E"zienz deutlich steigern kšnnen. Dazu zŠhlt
erstens die Verwendung von ausgelosten Streu- und Absorptionstiefen anstelle
von ausgelosten Extinktionstiefen und Interaktionsarten (vgl. Kapitel3.3.3),
zweitens die Nutzung des Vorwissens Ÿber die Anfangsrichtung reemittierter
Photonenpakete beim Þnalen Schritt der Methode (vgl. Kapitel3.3.4) und
drittens die (unendliche) Aufteilung des Photonenpakets (vgl. Kapitel3.3.1).

4. Au§erdem wurde ein Leistungstest fŸr die entwickelte Methode durchgefŸhrt, fŸr
den das System einer dichten Kugel mit einer maximalen e!ektiven optischen
Tiefe von ö- sph

ext # 3162 simuliert wurde. Hierbei wurde eine Reduktion der
zur Simulation benštigten Simulationszeit um etwa drei Grš§enordnungen
verglichen zum Standard-MCST erzielt (vgl. Diagramm oben rechts in Abb.3.8
und die zugehšrige Diskussion). FŸr dichtere Umgebungen, wie sie beispielsweise
um eingebettete, akkretierende Planeten zu Þnden sein kšnnten, wŠre damit zu
rechnen, dass dieser Wert sogar Ÿberschritten werden kšnnte. Zudem konnte
nachgewiesen werden, dass die Eigenschaften der emittierten Photonenpakete
bei Einsatz der Methode denen des Standard-MCSTs entsprechen. Folglich
kann auch die Vorberechnung grš§erer Kugeln erheblich beschleunigt werden,
indem zuvor vorberechnete kleinere Kugeln verwendet werden.

5. Schlie§lich wurde die entwickelte Methode auf ein System einer viskos geheizten
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ZSS angewendet. Dabei wurde der Einßuss einer EinschrŠnkung der Grš§eNint ,
welche die maximale Anzahl der pro Photonenpaket simulierten Interaktionen
angibt, auf das resultierende TemperaturproÞl der Scheibe untersucht. Es
zeigte sich, dass ein zu niedriger Wert fŸrNint Auswirkungen hat, welche sich
Ÿber die gesamte Ausdehnung der Scheibe erstrecken und nicht nur in den
optisch dichten Regionen erkennbar sind (vgl. Kapitel3.4.2). Die Auswirkungen
eines zu niedrigen Wertes vonNint sind im Allgemeinen jedoch nur schwer
einzuschŠtzen. Dies zeigt, wie wichtig eine Methode wie die hier vorgestellte ist,
um das Problem der MC-Simulation des Strahlungstransfers zu lšsen und die
Temperaturverteilungen von Objekten mit optisch dichten Regionen korrekt
vorherzusagen.





4
Das Streuordnungsproblem des

Monte-Carlo-Strahlungstransports

Strahlungstransport-Simulationen bilden ein wichtiges Instrument bei der Erzeu-
gung synthetischer Beobachtungen verschiedener astrophysikalischer Objekte.
Im Falle komplexer dreidimensionaler Geometrien basieren diese hŠuÞg auf der
Monte-Carlo-Methode. Dabei ist bekannt, dass diese im Bereich hoher optischer
Tiefen an ihre Grenzen stš§t und die erforderliche Anzahl von Photonenpaketen
stark ansteigt, da andernfalls die resultierenden FlŸsse deutlich unterschŠtzt
werden. In dieser Studie werden zunŠchst die Ursachen untersucht, welche eine
korrekte Bestimmung des Flusses im Falle hoher optischer Tiefen erschweren. In
dem Zusammenhang wird das Streuordnungsproblem deÞniert und erlŠutert. Es
wird gezeigt, dass mit zunehmender optischer Tiefe sowohl deutlich hšhere Streu-
ordnungen, also die Anzahl simulierter Streuereignisse eines Photonenpakets, als
auch breitere Streuordnungs-Intervalle fŸr die Flussbestimmung relevant werden.
Dies wiederum Šu§erst sich in einem deutlichen Anstieg der benštigten Simula-
tionszeit. Um dem entgegenzuwirken, wird eine numerische Methode entwickelt,
welche zum Ziel hat, verschiedene UnzulŠnglichkeiten herkšmmlicher Methoden
zu beseitigen, um eine korrekte Flussbestimmung im Falle hoher optischer Tiefen
zu ermšglichen. Die Basis hierfŸr bildet die erweiterte Peel-o"-Methode. Diese
kann als eine natŸrliche Erweiterung der Peel-o"-Methode von null auf drei
Dimensionen verstanden werden, wobei die letztere Methode heutzutage bereits
in vielen modernen Monte-Carlo-Strahlungstransportprogrammen Verwendung
Þndet. Die Inhalte dieses Kapitels und des zugehšrigen Anhangs in KapitelB
wurden vonKrieger und Wolf(2021) im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics
in englischer Sprache verš"entlicht und werden hier in Ÿberarbeiteter deutscher
Fassung vorgestellt.
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4.1 Einleitung
Das Grundprinzip des MCSTs besteht in der Simulation von Photonenpaketen, wel-
che sich auf zufŠllig und probabilistisch bestimmten Pfaden durch den Modellraum
bewegen und mit Materie wie beispielsweise Staub oder Gas interagieren. Dieser
Ansatz wird hŠuÞg zur Berechnung von Temperaturverteilungen und Flusskarten
verschiedener simulierter Objekte verwendet (vgl. Kapitel2.4). Der benštigte Rechen-
aufwand einer solchen Simulation steigt allerdings mit der optischen Tiefe des Systems
erheblich an, und selbst bei der Verwendung einer hohen Anzahl von simulierten
Photonenpaketen kšnnen resultierende Temperaturverteilungen und Flusskarten ein
hohes Ma§ an Rauschen aufweisen (z. B.Baes et al.2016; Gordon et al. 2017; Camps
und Baes2018; Krieger und Wolf 2020). Verschiedene Methoden wurden entwickelt
und werden heutzutage eingesetzt, die darauf abzielen, das Problem der hohen op-
tischen Tiefen zu lšsen. Dazu zŠhlt beispielsweise (vgl. Kapitel3.1) die partielle
Di!usionsapproximation (Min et al. 2009), der MRW (Min et al. 2009; Robitaille
2010), verschiedene Methoden der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit (Baes et al.
2016) und die in Kapitel 3 entwickelte Methode, welche auf vorberechnete Eigen-
schaften strahlender Kugeln zurŸckgreift (Krieger und Wolf 2020). Trotz des Erfolgs
dieser Methoden in ihren jeweiligen Anwendungsbereichen ist das Gesamtproblem
hoher optischer Tiefen nicht vollstŠndig gelšst.

Im Allgemeinen unterstŸtzen diese Methoden mindestens eine von zwei Arten von
MCST-Simulationen, nŠmlich die Berechnung von Temperaturverteilungen und/oder
Flusskarten. Das Ziel der hier vorgestellten Studie ist es, die korrekte Berechnung
von FlŸssen im Detail zu untersuchen.Gordon et al. (2017) fŸhrten eine Studie
durch, in welcher die Ergebnisse verschiedener Strahlungstransportprogramme fŸr
einen simplen dreidimensionalen Testfall verglichen wurden. Das simulierte Objekt
bestand aus einer homogenen Platte aus Staub, welche von einer einzelnen Quelle,
einem schwarzen Kšrper, beleuchtet wurde. Bereits bei einer transversalen optischen
Tiefe von -max = 30 erreichten die berechneten Werte der transmittierten FlŸsse
Unterschiede von$ 100 %zwischen den Strahlungstransportprogrammen. Dies wurde
von Camps und Baes(2018) weiter untersucht, welche es als das ãVersagen des MCSTs
bei mittleren bis hohen optischen TiefenÒ1 bezeichneten. Zum weiteren ErgrŸnden
des Kernproblems, das zum ãVersagenÒ des MCSTs fŸhrte, wurde daraufhin der
Aufbau deutlich vereinfacht und eine unendlich ausgedehnte, homogene ebene Platte,
die von einer Seite beleuchtet wurde, bezŸglich der IntensitŠt der transmittierten
Strahlung untersucht. Ein Vergleich des Standard-MC-Ansatzes auf der Basis zweier
Methoden der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit Ð derSplit-Methode2 und der
Stretch-Methode3 Ð lieferte demnach die besten Ergebnisse, wenn beide Methoden
gleichzeitig zum Einsatz kamen. Trotz des Erfolgs der kombinierten Split & Stretch-
Methode (S&S-Methode) erforderte die Simulation einer transversalen optischen

1 Titel im Original: ãThe Failure of Monte Carlo Radiative Transfer at Medium to High Optical
DepthsÒ (Camps und Baes2018).

2 Von englisch split, ãaufteilenÒ.
3 Von englisch stretch, ãstrecken, dehnenÒ.
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Tiefe von -max = 75 eine Šquivalente serielle Rechenzeit von52Tagen. Die Autoren
schlussfolgerten, dass eine korrekte Simulation bei hohen optischen Tiefen eine extrem
hohe Anzahl von simulierten Photonenpaketen erfordert, und schlugen zusŠtzlich
vor, MCST-Simulationen daher mit statistischen Methoden auszustatten, welche die
Konvergenz ihrer Ergebnisse messen.

In dieser Studie werden die Kernprobleme von MCST-Simulationen bei hohen
optischen Tiefen weiter untersucht und es wird gezeigt, inwiefern die Standard-Peel-
o!-Methode (vgl. Kapitel 2.4.2) die ZuverlŠssigkeit und Leistung in diesem Falle
erheblich verbessert. ZunŠchst wird in Kapitel4.2das Problem hoher optischer Tiefen
anhand des eindimensionalen Falls analytisch behandelt. Dabei werden grundlegende
Schwierigkeiten identiÞziert und analysiert, welche die erfolgreiche Anwendung des
MCSTs im Bereich hoher optischer Tiefen erschweren. In Kapitel4.3wird dann fŸr den
dreidimensionalen Fall der Aufbau der simulierten Platte kurz zusammengefasst, der
zu Vergleichszwecken dem Aufbau vonCamps und Baes(2018) entspricht. Basierend
auf den Ergebnissen aus Kapitel4.2 werden anschlie§end GrŸnde fŸr den Erfolg der
S&S-Methode genannt, aber auch SchwŠchen der Methode aufgefŸhrt. In Kapitel4.4
wird begrŸndet, inwiefern Peel-o! eines der Kernprobleme lšsen kann, das in der
Notwendigkeit zur Simulation eines breiten Bereichs von Streuordnungen transmittie-
render Photonenpakete besteht und fŸr eine korrekte FlussabschŠtzung notwendig ist.
Au§erdem wird das Konzept dererweiterten Peel-o!-Methodevorgestellt, welche die
benštigte Simulationszeit einer MCST-Simulation im Vergleich zur Standard-Peel-
o!-Methode erheblich reduzieren kann. DarŸber hinaus wird eine neu entwickelte
Methode beschrieben, welche Emissionseigenschaften simulierter Kugeln sowie damit
zusammenhŠngende Projektionen auf einen Detektor vorberechnet, um durch deren
Einsatz die fŸr MCST-Simulationen benštigte Simulationszeit zu reduzieren. Zudem
wird begrŸndet, warum die Verwendung vorberechneter Emissionseigenschaften von
Kugeln der Verwendung von Spektren auf Basis des MRWs vorzuziehen ist. Danach
werden in Kapitel 4.5 sowohl die Standard- als auch die erweiterte Peel-o!-Methode
auf den dreidimensionalen Fall der beleuchteten Platte angewandt. Die entsprechen-
den Simulationen bilden die Grundlage fŸr einen Vergleich beider Peel-o!-Methoden
untereinander sowie mit der S&S-Methode. In diesem Zusammenhang werden die
Vorteile und die potenziellen Nachteile der Peel-o!-Methode genauer beleuchtet.
Anschlie§end wird die FŠhigkeit zur DurchfŸhrung von Simulationen hoher optischer
Tiefen unter Annahme von Mie-Streuung und bei einer vollstŠndigen Behandlung des
Polarisationszustands der Photonenpakete untersucht. Die Ergebnisse dieser Studie
werden schlie§lich in Kapitel4.6 zusammengefasst.

4.2 Das eindimensionale Plattenexperiment
In diesem Kapitel wird das Problem hoher optischer Tiefen bei MCST-Simulationen
fŸr den Fall einer eindimensionalen Platte untersucht. Im Rahmen dessen werden
Lšsungen auf Basis von EigenzustŠnden von Photonenverteilungen formuliert und
genutzt, um damit RŸckschlŸsse auf verschiedene Aspekte des zugrundeliegenden
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Problems zu ziehen.

4.2.1 Grundgleichungen

DafŸr wird eine eindimensionale, im Vakuum eingebettete Platte der Dicke-max > 0 in
Einheiten der optischen (Extinktions-)Tiefe betrachtet. Seiv(x) eine WDF von in der
Platte beÞndlichen (monochromatischen) Photonen4, wobei x die reelle Koordinate
in Einheiten der optischen Tiefe beschreibt. Es wird angenommen, dassv(x) lediglich
fŸr x ' [" b, b] von null verschieden ist, wobeib = -max / 2 die halbe Breite der Platte
ist. In einem sukzessiven Prozess werden sŠmtliche Photonen der Photonenverteilung,
ausgehend von ihren jeweiligen Positionen, isotrop abgestrahlt und interagieren
anschlie§end teilweise mit dem Medium, wodurch sich eine neue WDF der Photonen
ergibt. Ein Teil der Photonen verlŠsst dabei jedoch die Platte durch eine ihrer Grenzen,
ohne vorher mit dieser zu interagieren. Die ausgeloste Strecke" x ' R, welche die
zurŸckgelegte Strecke eines Photons bis zur nŠchsten Interaktion in Einheiten der
optischen Tiefe angibt, folgt der WDF

p(" x) =
1
2

exp ("| " x|) .

Am ausgelosten Ort der Interaktion besitzt das Photon eine Wahrscheinlichkeit von
1 " A zur Absorption und eine Wahrscheinlichkeit vonA zur Streuung, wobeiA die
Albedo ist (vgl. Gl. 2.24und Diskussion). Die erwartete resultierende Verteilung auf
diesem Wege entsandter und interagierender Photonen in der Platte÷v(x) ist dann
gegeben durch

÷v(x) =
1
2

) b

! b
dy v(y) exp ("| x " y|) . (4.1)

Im Folgenden werden die Eigenfunktionen der Operationv *+ ÷v aus Gl. (4.1)
hergeleitet, um anschlie§end eine beliebige WDFv(x) in Reihendarstellung als
unendliche Summe dieser auszudrŸcken.

4.2.2 Herleitung von Eigenfunktionen

Seiv(x) eine Eigenfunktion mit zugehšrigen Eigenwerten, der Operationv *+ ÷v aus
Gl. (4.1), dann gilt

,v (x) =
1
2

) b

! b
dy v(y) exp ("| x " y|) . (4.2)

Die Exponentialfunktion in Gl. (4.2) lŠsst sich schreiben als

exp ("| x " y|) = H (x " y) exp (y " x) + H (y " x) exp (x " y) ,

4 WDFs dieser Art werden in dieser Studie auch als Photonenverteilungen bezeichnet.
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wobei H(x) die Heaviside-Stufenfunktion ist. Durch Bilden der zweiten Ableitung
der Funktion v(x) in Gl. (4.2) ergibt sich die folgende Di!erentialgleichung (DGL)
zweiter Ordnung:

,v '' + (1 " , ) v = 0.

Hier bezeichnetv'' die zweite Ableitung vonv(x) nach x. FŸr 0 < , < 1 sind die
Lšsungen dieser gewšhnlichen Di!erentialgleichung durch die ungerade Funktion
sin ('x ) und die gerade Funktioncos ('x ) gegeben mit

' 2 =
1
,

" 1. (4.3)

Werden die Lšsungen in der DGL in Gl.(4.2) eingesetzt, ergeben sich daraus
Bedingungen fŸr' , die fŸr zugehšrige Eigenfunktionen erfŸllt sein mŸssen; je nach
Symmetrie der Eigenfunktionen sind diese gegeben durch

cos ('b ) = ' sin ('b ) (gerade), (4.4)

sin (' #b) = " ' # cos (' #b) (ungerade), (4.5)

wobei das Sternchen angibt, dass es sich um Variablen der ungeraden Lšsung handelt.
Sei ! die Menge aller positiven Lšsungen der Gl.(4.4) fŸr ' und sei ! # die Menge
aller positiven Lšsungen der Gl.(4.5) fŸr ' #. Dann sind ! und ! # abzŠhlbar und
gegeben durch

! =

@

' i , i ' N> 0

7
7
7
7
7
i " 1 <

' i b
#

< i 4 cos (' i b) = ' i sin (' i b)

A

und

! # =

@

' #
i , i ' N> 0

7
7
7
7
7
i "

1
2

<
' #

i b
#

< i +
1
2

4 sin (' #
i b) = " ' #

i cos (' #
i b)

A

.

Negative Lšsungen fŸhren zu keinen unabhŠngigen Eigenfunktionen. Au§erdem gilt,
dass die Werte von' i ' ! und ' #

i ' ! # mit steigendemi ' N> 0 ebenfalls ansteigen
und dass die Mengen! und ! # disjunkt sind. Nach Gl. (4.3) gilt fŸr die zugehšrigen
Eigenwerte

, i =
1

1 + ' i
2

4 , #
i =

1
1 + ' #

i
2 ( i ' N> 0. (4.6)

Die Menge der EigenfunktionenF ist schlie§lich gegeben durch

F = { cos (' i x) | i ' N> 0} 5 { sin (' #
i x) | i ' N> 0} .

Sei weiterhin das innere Produkt6á, á7deÞniert durch

6f, g 7=
) b

! b
dx f (x)g(x) (4.7)
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mit f (x) .= f (x)/ (b + , f ) fŸr alle Eigenfunktionenf ' F , wobei , f der zu f
zugehšrige Eigenwert ist (vgl. Gl.4.6). Mit dieser DeÞnition bildet die Menge der
EigenfunktionenF ein Orthonormalsystem, das hei§t es gilt

( f, g ' F : 6f, g 7=

!
"

#
1, falls f = g,

0, sonst.

Anschlie§end kannv(x) in den Eigenfunktionen ausF entwickelt werden und es gilt

v(x) =
"=

k=1

ak cos (' kx) + bk sin (' #
kx) , (4.8)

wobei die Koe"zienten ak und bk gegeben sind durch

ak = 6cos (' kx) , v(x)7 4 bk = 6sin (' #
kx) , v(x)7. (4.9)

Die Koe"zienten der Reihenentwicklung in Gl. (4.8) spiegeln die BeitrŠge ihrer
zugehšrigenModen (Eigenfunktionen) wider.

4.2.3 Entwicklung von Photonenverteilungen

Seiv0(x) eine anfŠngliche Photonenverteilung. Nach dem Entsenden der Photonen er-
gibt sich fŸr die in der Platte verbliebenen Photonen,bevor es zur Interaktion kommt,
eine neue Photonenverteilung÷v0(x). Einige der Photonen werden anschlie§end bei
der Interaktion absorbiert, wŠhrend der verbleibende Anteilv1(x) .= A÷v0(x) isotrop
gestreut wird und den Weg durch das Medium fortsetzt. In Analogie zum Entsenden
der Photonen der anfŠnglichen Verteilung werden nun auch diese Photonen isotrop
entsandt. Dieser Schritt wird iterativ wiederholt, sodass fŸr die Photonenverteilung
beim n-ten Streuereignis (vn) gilt:

vn = A÷vn! 1.

Seienak und bk mit k ' N> 0 die Koe"zienten der Reihenentwicklung (vgl. Gl.4.9)
von v0. Dann kann die Verteilungvn geschrieben werden als

vn(x) = An
"=

k=1

, k
nak cos (' kx) + , #

k
nbk sin (' #

kx) , (4.10)

wobei , k und , #
k die Eigenwerte aus Gl.(4.6) sind. Da alle Eigenwerte die Bedingung

0 < , < 1 erfŸllen, nimmt mit steigendemn der Beitrag einer jeden Mode strikt
ab und verschwindet schlie§lich im Limesn + , . Zudem zeigt sich, dass alle
Eigenwerte paarweise verschieden sind und die Ungleichung, k > , k

# > , k+1 > , k+1
#

fŸr alle k ' N> 0 erfŸllen. Somit hat jede von null verschiedene Verteilungv(x) einen
dominanten (hšchsten) Eigenwert, dom, der entweder einem dominanten kleinsten
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Wert ' kmin ' ! oder ' kmin ' ! # entspricht. Folglich konvergiert die Verteilung im
Limes n + , asymptotisch, sodass gilt

vn(x) """+
n)"

An, n
dom á

!
"

#
akmin cos (' kmin x) , falls ' min ' ! ,

bkmin sin (' kmin x) , falls ' min ' ! #.

Im Falle einer nichtnegativen von null verschiedenen Anfangsverteilung ist der
dominante Eigenwert stets, 1 und damit gilt: vn(x) """+

n)"
An, n

1a1 cos (' 1x). Der
Grund hierfŸr ist, dass die zugehšrige Eigenfunktion fŸrx ' [" b, b] die Gleichung
cos (' 1x) > 0 erfŸllt und damit das Integral zur Berechnung des Koe"zientena1

(vgl. Gln. 4.7 und 4.9) ebenfalls grš§er null ist. Folglich konvergiert die Form der
Photonenverteilung im Limesn + , gegen die Form der dominanten Eigenfunktion
cos (' 1x), unabhŠngig von der Form der Anfangsverteilung5.

4.2.4 Simulierter Beobachter

Im Folgenden werden die Ergebnisse der letzten Kapitel genutzt, um das Problem
hoher optischen Tiefen zu untersuchen, um somit HŸrden fŸr mšgliche Strategien
zur Lšsung des Problems zu identiÞzieren. Zu diesem Zweck wird ein Beobachter
bei x + , simuliert, welcher Photonen detektiert, die die Plattengrenze beix = b
verlassen haben. Bei einer anfŠnglichen Photonenverteilungv0(x) ist der gemessene
Fluss nach einem einzigen simulierten Schritt gegeben durch

I (0) .= I (v0) =
1
2

) b

! b
dy v0(y) exp (y " b) . (4.11)

Es werden bei der Messung vonI (v0) also diejenigen Photonen detektiert, welche die
Platte nach ihrer Entsendung interaktionsfrei in Richtung des Beobachters verlassen
haben. Beim Vergleich von Gl. (4.11) mit Gl. ( 4.1) fŠllt auf, dass

I (0) = ÷v0(b)

gilt. Dies bedeutet, dass nach einem einzigen Schritt der Simulation des Photo-
nentransports, die vom Beobachter gemessene Energie eintre!ender Photonen dem
Funktionswert der Photonenverteilung÷v0 ausgewertet an der dem Beobachter zu-
gewandten Grenzex = b entspricht. Dieser Zusammenhang gilt darŸber hinaus fŸr

5 Es sei angemerkt, dass das Teilergebnis der Konvergenz der Photonenverteilung im Limesn + ,
auch erhalten werden kann, indem das Problem der eindimensionalen, homogenen Platte diskreti-
siert wird. Die Entwicklung einer beliebigen m-dimensionalen anfŠnglichen Photonenverteilung,
wobei m ' N> 0, kann zu diesem Zweck durch einem 2 m †bergangsmatrix T beschreiben werden.
Die †bergangsmatrix kann wiederum als eine sogenannteToeplitz-Matrix geschrieben werden,
fŸr die gezeigt werden kann, dass sie positiv deÞnit ist, was ein Ergebnis der Dominanz ihrer
DiagonaleintrŠge ist. Folglich hat T aufgrund des Perron-Frobenius-Theorems einen positiven
dominanten Eigenwert mit eindimensionalem Eigenraum, welcher von einem positiven Eigenvektor
aufgespannt wird.
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beliebige Verteilungenv(x). Unter der AnnahmeA 8= 0 gilt daher fŸr die Energie
I (n) nach demn-ten Interaktionsereignis

I (n) =
vn+1 (b)

A
.

Mit Hilfe der Reihendarstellung vonv0(x) entsprechend Gl. (4.8) ergibt sich

I (n) = An
"=

k=1

, k
n+1 ak cos (' kb) + , #

k
n+1 bk sin (' #

kb)

= An
"=

k=1

(" 1)k+1
/

, k
n+1

B
1 " , k ak + , #

k
n+1

B
1 " , #

k bk

0

. (4.12)

FŸr den letzten Schritt wurden die Gln.(B.1) und (B.4) im Anhang verwendet6. Die
vom Beobachter gemessene Energie nimmt mit der Anzahl der betrachteten Interak-
tionen n sukzessive zu. Der Ausdruck fŸr die bis zurn-ten Ordnung aufsummierte
Energie entspricht der PartialsummeI (/ n) , welche gegeben ist durch

I (/ n) =
n=

m=0

I (m)

=
"=

k=1

(" 1)k+1

C

D , k
1 " (A, k)n+1

1 " A, k

B
1 " , k ak + , #

k
1 " (A, #

k)n+1

1 " A, #
k

B
1 " , #

k bk

E

F .

Da |A, k | < 1 und |A, #
k | < 1 gilt, kann der Grenzwert der Partialsumme gebildet

werden, um die vom Beobachter gemessene GesamtenergieI tot zu erhalten. Diese ist
gegeben durch

I tot =
"=

k=1

(" 1)k+1

C

D , k
!

1 " , k

1 " A, k
ak +

, #
k

B
1 " , #

k

1 " A, #
k

bk

E

F . (4.13)

4.2.5 Anwendung auf das Problem hoher optischer Tiefen

In diesem Kapitel werden die bisherigen Ergebnisse angewandt, um das Problem
hoher optischer Tiefen zu untersuchen. Zu diesem Zweck wird die Platte von der
dem Beobachter abgewandten Seite, wie in Kapitel4.2.1beschrieben, von links (also
aus der Richtungx + ", ) bestrahlt und der transmittierte Anteil der Strahlung in
AbhŠngigkeit von der Ausdehnung der Platte untersucht. HierfŸr wird zunŠchst die
Ausbreitung eineseinzelnenPhotonenpakets in der Platte behandelt.

6 Die hier verwendeten Gleichungen aus KapitelB.1 werden aufgrund lŠngerer, wenngleich nicht
komplizierter, Herleitungen lediglich im Anhang aufgelistet und mit einer ErklŠrung zur Herleitung
ergŠnzt. Auf diese Weise soll der in diesem Kapitel prŠsentierte Gedankengang ohne langwierige
Abschweifungen prŠsentiert werden.
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Simulation eines Photonenpakets

WŠhrend der Simulation wandern Photonenpakete, welche die EnergieE tragen
und am Punkt x = a emittiert werden, solange durch die Platte, bis sie diese
schlie§lich verlassen. Die zugehšrige anfŠngliche Photonenverteilungv0(x) entspricht
einer Delta-Distribution, die gegeben ist durch

v0(x) = E / (x " a).

Das Photonenpaket interagiert dann im Allgemeinen mehrfach, bevor es das Gebiet
der Platte verlŠsst. In jedem simulierten Schritt (n) stellt sich dabei eine neue Photo-
nenverteilungvn(x) ein. Infolgedessen verteilt sich im Durchschnitt die Energie des
Photonenpakets Ÿber den gesamten Modellraum entsprechend der Photonenverteilung

vtot =
"=

n=0

vn(x).

AbhŠngig von der Ausgangspositiona ' [" b, b] lŠsst sich die vom Beobachter ge-
messene Gesamtenergie mit Hilfe von Gl.(4.13) ermitteln. Die Koe"zienten der
Reihendarstellung vonv0 lassen sich hierfŸr mit Gl.(4.9) berechnen und sind gegeben
durch

ak =
E

b+ , k
cos (' ka) 4 bk =

E
b+ , #

k
sin (' #

ka) .

Eingesetzt in Gl. (4.13) ergibt sich fŸr die Gesamtenergie

I tot =
"=

k=1

(" 1)k+1

C

D , k
!

1 " , k

1 " A, k

E
b+ , k

cos (' ka) +
, #

k

B
1 " , #

k

1 " A, #
k

E
b+ , #

k
sin (' #

ka)

E

F .

Dieser Ausdruck lŠsst sich im Falle vonA = 1 und unter Verwendung der Gln.(B.2),
(B.3), (B.5) und (B.9) aus Kapitel B.1 im Anhang sowie mit Hilfe von Gl. (4.6)
weiter vereinfachen zu

I tot =
E
2

/

1 +
a

b+ 1

0

. (4.14)

Entspricht die anfŠngliche Position dem Zentrum der Platte beia = 0, erreicht
den Beobachter, wie zu erwarten, eine Gesamtenergie vonE/ 2. Im Falle von a = b
nimmt die beobachtete Gesamtenergie ihr Maximum an, welches im Limesb+ ,
asymptotisch gegenE konvergiert. Ihr Minimum erreicht die Gesamtenergie aus
Gl. (4.14) bei a = " b, welchesE/ (2b+2) betrŠgt und im Limesb+ , verschwindet.

Transmission durch eine Platte

Eine aus der Richtungx + ", (von links) beleuchtete Platte kann durch die
Anfangsverteilungv0(x) = 2 / (x + b) beschrieben werden, wobei in diesem Falle die
in die Platte eintretende Energie ohne BeschrŠnkung der Allgemeinheit auf den
Wert eins normiert ist. Unter Verwendung der Gln.(4.9) und (4.12) kann damit der
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Beitrag zur (relativen) transmittierten Energie I (n) fŸr jede Ordnungn ermittelt
werden. Die Grš§eI (n) ist gegeben durch

I (n) .= An I (n)
A=1 = 2An

"=

k=1

, n+1
k

/

1 " , k

0

b+ , k
"

, #
k

n+1
/

1 " , #
k

0

b+ , #
k

, (4.15)

wobei I (n)
A=1 den Beitrag fŸr den FallA = 1 bezeichnet. Wird die Reihe in Gl.(4.15)

numerisch berechnet, zeigt sich allerdings fŸr niedrige Streuordnungenn eine relativ
langsame Konvergenz, die sich dadurch Šu§ert, dass eine hohe Anzahl von Summanden
notwendig ist, um den Grenzwert mit ausreichender Genauigkeit zu bestimmen. Dieses
Verhalten lŠsst sich durch die langsame Abnahme der Eigenwerte, k mit steigenden
Werten von k erklŠren. Alternativ lŠsst sichI (n) ebenfalls durch dasn-dimensionale
Integral

I (n) =
/ A

2

0 n )

[0,&max ]n
d-1 á á ád-n exp

@

"
n=

k=0

|-k+1 " -k |

A

(4.16)

ermitteln, wobei -0
.= 0 und -n+1

.= -max ist. Es zeigte sich, dass die Berechnung
von I (n) auf Grundlage seiner integralen Form im Falle niedriger Streuordnungenn
wesentlich e"zienter ist als deren Berechnung mittels der Reihendarstellung in
Gl. (4.15). FŸr hšhere Streuordnungen wird die Verwendung der integralen Form
jedoch zunehmend aufwendiger. Folglich kann die integrale Form bis zu einem
bestimmten n analytisch gelšst und als Ma§ fŸr die Konvergenz der numerisch
berechneten Summe in Gl. (4.15) verwenden werden.

Die vom Beobachter detektierte GesamtenergieI tot ist die Summe aller BeitrŠge
I (n) fŸr Streuordnungenn & 0. Die durchschnittliche Anzahl von Streuereignissen
N mittel , die die simulierten Photonenpakete vor ihrer Detektion erleben, ist gegeben
durch

N mittel =
1

I tot

"=

n=0

n I (n)

und hŠngt im Allgemeinen von der optischen Tiefe ab. Es ist o!ensichtlich, dass
N mittel mit der Albedo zunimmt und daher im Falle vonA = 1 den hšchsten Wert
(N mittel

A=1 ) erreicht. Mit den Gleichungen aus KapitelB.1 sowie mit Gl. (4.15) lŠsst sich
zeigen, dassN mittel

A=1 , also der Mittelwert ausgewertet anA = 1, gegeben ist durch

N mittel
A=1 =

2b3 + 6b2 + 3b
3b+ 3

. (4.17)

FŸr 0 < b 9 1 gilt fŸr die mittlere Anzahl erlebter Interaktionen N mittel
A=1 $ b, wŠh-

rend diese fŸr hohe optische Tiefenb - 1 die GleichungN mittel
A=1 $ 2b2/ 3 erfŸllt. Der

†bergang von optisch dŸnn zu optisch dick Šu§ert sich daher durch den †bergang
von einer linearen zu einer quadratischen AbhŠngigkeit der Grš§eN mittel

A=1 von der
optischen Tiefeb. Dieser Zusammenhang verdeutlicht, dass die benštigte Simulations-
zeit von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen deutlich zunimmt
und auch dass Photonenpaketpfade hoher Streuordnungen relevante BeitrŠge zur
vom Beobachter detektierten Gesamtenergie liefern.
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Abb. 4.1: Wahrscheinlichkeit zur Detektion eines transmittierten Photonen-
pakets mit Streuordnung n beim eindimensionalen Plattenexperiment. Darge-
stellt sind die Ergebnisse fŸr fŸnf verschiedene (transversale) optische Tiefen
-max ' { 5, 10, 20, 40, 80} unter der Annahme A = 1 und isotroper Streuung.
Vertikale gestrichelte Linien markieren die mittleren StreuordnungenN mittel

A=1 der
entsprechenden optischen Tiefen. Siehe Kapitel4.2.5 fŸr Details.

4.2.6 MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen

Die Ergebnisse aus Kapitel4.2.5dienen im Folgenden als Grundlage, um potenzielle
Probleme von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen zu verdeutlichen.
Zu diesem Zweck wird die Grš§ep(n) betrachtet, welche die Wahrscheinlichkeit dafŸr
angibt, dass ein simuliertes Photonenpaket beim Durchqueren der Platte genaun
Streuereignisse erlebt, bevor es vom Beobachter auf der anderen Seite der Platte
detektiert wird. Diese Wahrscheinlichkeit entspricht

p(n) =
I (n)

I tot
, (4.18)

wobei I (n) der Beitrag n-ter Streuordnung aus Gl.(4.12) und I tot die Gesamtenergie
aus Gl. (4.14) ist.

Abbildung 4.1 zeigt p(n) fŸr den Fall A = 1 fŸr fŸnf verschiedene (transversale)
optische Tiefen-max ' { 5, 10, 20, 40, 80} . Wie in Kapitel 4.2.5beschrieben, wurden
analytische Lšsungen der ersten Ordnungen von Gl.(4.16) als Ma§ fŸr Konvergenz
der Reihendarstellung verwendet und deren Summe bei einem Wert vonk = kmax

abgeschnitten, bei dem eine Genauigkeit von0,1 % erzielt wurde. Im Falle von
-max = 80 wurde die Summe allerdings bei der Ordnungkmax = 109 abgeschnitten,
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noch bevor das Konvergenzkriterium fŸr allen % 4 erreicht wurde. Die dargestellten
Ergebnisse zeigen jedoch ausschlie§lich Lšsungen fŸr hšhere Streuordnungen, bei
denen die Summe wesentlich schneller konvergiert (vgl. Kapitel4.2.5). Die dargestell-
ten FunktionsverlŠufe in Abb.4.1 weisen fŸr zunehmende optische Tiefen-max eine
deutliche Zunahme der Streuordnungnmax auf, welche die Position des Maximums
eines Funktionsverlaufs angibt.

Die mittleren StreuordnungenN mittel detektierter Photonenpakete, welche im
Diagramm als gestrichelte vertikale Linien dargestellt sind, wurden mit Gl.(4.17)
berechnet. Mit zunehmendem Wert fŸr-max verschiebt sichN mittel in Richtung hšherer
Streuordnungen und entfernt sich zunehmend vom entsprechenden Wert vonnmax.
Diese Verschiebung wird durch den wachsenden Beitrag hšherer Streuordnungen bei
hšheren Werten der optischen Tiefe verursacht. Mit anderen Worten, fŸrn > n max

nimmt die Steigung vonp(n) mit steigendem-max zu. Au§erdem zeigt sich, dass
niedrige Streuordnungenn % nmax zunehmend unterdrŸckt werden, was sich damit
erklŠren lŠsst, dass sie eine e"zientere Verschiebung des Photonenpakets in Richtung
des Beobachters erfordern, um bei derselben Anzahl von Streuereignisse die Platte in
Richtung des Beobachters zu verlassen. Sie weisen folglich eine deutlich gerichtetere
Gesamtbewegung auf als Pfade derselben Streuordnung bei niedrigerer optischer
Tiefe. Relativ hohe Streuordnungenn & nmax werden jedoch ebenfalls unterdrŸckt, da
die entsprechenden Pfade auf das Volumen der Platte beschrŠnkt sind und damit eine
insgesamt verhŠltnismŠ§ig ungerichtete Verschiebung des Photonenpakets erfordern.
Bei diesem WegÞndungsproblem zeigt sich, dass fŸr eine hšhere optische Tiefe-max

die Breite des Bereichs der relevanten Streuordnungen deutlich wŠchst (vgl. Abb.4.1),
was im Folgenden als dasStreuordnungsproblembezeichnet wird.

Die in Abb. 4.1 dargestellten FunktionsverlŠufe wŸrden sich im Falle vonA < 1
derart Šndern, dass die Funktionswerte fŸr jede Streuordnungn um den Faktor An

verringert wŸrden (vgl. Gl.4.15). Die damit einhergehende Reduktion der Wahrschein-
lichkeit fŸr hšhere Streuordnungen wŸrde zusŠtzlich die GesamtenergieI tot verringern
und daher zu einem verŠnderten Skalierungsfaktor in Gl.(4.18) fŸhren. Eine Folge
dessen wŠre eine Verschiebung vonnmax in Richtung kleinerer Streuordnungen, was
bedeutet, dass das Photonenpaket die Platte umso e"zienter durchqueren muss, je
geringer die Albedo ist, um einen signiÞkanten Beitrag zur transmittierten Energie
zu leisten. Im Falle vonA = 0,5 entspricht die mittlere Anzahl von Interaktionen,
welche ein detektiertes Photonenpaket fŸr-max = 80 durchlŠuft, etwa N mittel # 30,
wŠhrend fŸr die gleiche Platte undA = 1 die mittlere Anzahl der Interaktionen
# 1119betrŠgt. Bei reduzierten Werten der Albedo wird daher gleichsam das Intervall
relevanter Streuordnungen schmaler, was erneut demonstriert, dass die Albedo einen
wesentlichen Einßuss auf die E"zienz einer MCST-Simulation hat.

Das Streuordnungsproblem von MCST-Simulationen besteht folglich darin, dass
mit steigender (transversaler) optischer Tiefe sowohl die mittlere Anzahl der zu
simulierenden Interaktionen pro transmittiertem Photonenpaket steigt als auch der
Bereich relevanter Streuordnungen breiter wird. Beide E!ekte werden zudem umso
folgenschwerer, je hšher die Albedo des Materials ist. Die Folge ist ein deutlicher
Anstieg der zu simulierenden Photonenpakete und damit der benštigten Simulations-
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zeit. Das Streuordnungsproblem geht zudem mit einem WegÞndungsproblem der
simulierten Photonenpakete einher, die ebenfalls eine AbhŠngigkeit von der Albedo
besitzt. Denn obgleich Standard-MCST-Simulationen ausgeloste Photonenpaketpfa-
de bei der Flussberechnung unabhŠngig7 von der Albedo bestimmen, besteht beim
Beitrag eines simulierten Photonenpakets zur transmittierten Energie eine deutliche
AbhŠngigkeit von der Albedo. Damit besteht im Allgemeinen ein MissverhŠltnis
zwischen der Wahrscheinlichkeit zur Simulation eines Photonenpaketpfades und
dessen Beitrag zum beobachteten Fluss. Eine erfolgreiche Lšsung des Problems hoher
optischer Tiefen erfordert daher die Lšsung des Streuordnungsproblems und des
damit einhergehenden WegÞndungsproblems.

4.3 Das dreidimensionale Plattenexperiment
Aufbauend auf den Ergebnissen des eindimensionalen Falls wird im Folgenden der drei-
dimensionale Fall einer unendlich ausgedehnten, homogenen ebenen Platte untersucht.
In diesem Zusammenhang wird zunŠchst eine MC-basierte probabilistische numeri-
sche Implementierung zur Lšsung des Strahlungstransportproblems in Kapitel4.3.1
beschrieben sowie eine nicht-probabilistische Implementierung in Kapitel4.3.2. An-
schlie§end werden in Kapitel4.3.3zwei Kernprobleme von MCST-Simulationen bei
hohen optischen Tiefen anhand des dreidimensionalen Plattenproblems erlŠutert.
Im Rahmen dessen wird sowohl der Erfolg der S&S-Methode bei optischen Tiefen
-max < 75 begrŸndet als auch ihr Versagen bei deutlich hšheren Werten, um die
Notwendigkeit von neuen fortschrittlichen MCST Methoden zu verdeutlichen, welche
das Thema von Kapitel4.4 sind.

4.3.1 Aufbau

Um die Leistung von MCST-Simulationen bei hohen optischen Tiefen zu untersu-
chen, wird eine unendlich ausgedehnte, homogene ebene Platte simuliert, die auf der
Oberseite von einer isotropen monochromatischen Strahlungsquelle beleuchtet wird.
Das Ziel ist es, diesen Aufbau mit verschiedenen Methoden der Stichprobenziehung
nach Wichtigkeit zu simulieren, die in diesem Kapitel beschrieben werden, und diese
mit den von Camps und Baes(2018) beschriebenen Methoden zu vergleichen. Zur
GewŠhrleistung der Vergleichbarkeit wird der vonCamps und Baes(2018) verwende-
te Aufbau beim Plattenexperiment Ÿbernommen; die homogene Platte besitzt also
eine Albedo vonA = 0,5, Streuung erfolgt isotrop und beim Experiment wird die
transmittierte Strahlung durch die Platte simuliert. FŸr die Implementierung werden
Einheiten der optischen Tiefe verwendet, die als die natŸrlichen Einheiten dieses
Problems betrachtet werden kšnnen, und es werden Platten mit unterschiedlichen

7 In diesem Falle wird bei Interaktionen lediglich das von Photonenpaket getragene Gewicht
entsprechend der Albedo angepasst, nicht aber der (ausgeloste) geometrische Pfad. Dieses Konzept
wird in Kapitel 4.3.1 genauer beschrieben.
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Abb. 4.2: Skizze zum Plattenaufbau. Strahlung tritt durch die Oberseite der Platte,
die eine transversale optische Tiefe von- = -max besitzt, ein. Der Beobachter detek-
tiert Strahlung, die durch die Platte transmittiert, und beÞndet sich unterhalb der
Platte. Die Anfangsrichtung eines Photonenpakets wird durch den Eintrittswinkel. 0

beschrieben. Wenn ein Photonenpaket streut, wird dessen neue Bewegungsrichtung
zufŠllig entsprechend der zugehšrigen WDF isotroper Strahlung ausgelost und durch
den Winkel . beschrieben.

transversalen optischen Tiefen-max untersucht. Da dieser Aufbau bereits ausfŸhr-
lich von Camps und Baes(2018) beschrieben wurde, beschrŠnkt sich die folgende
Beschreibung auf die fŸr diese Studie wichtigsten Aspekte; eine Skizze zum Aufbau
ist in Abb. 4.2 zu Þnden.

WŠhrend einer Simulation werdenN Photonenpakete erzeugt, welche durch die
Oberseite der Platte in diese eindringen und sich anschlie§end so lange innerhalb
dieser bewegen, bis sie diese durch einen Rand der Platte verlassen. Die anfŠngliche
Richtung eines jeden Photonenpakets wird zufŠllig gemŠ§ einer WDF gewŠhlt, die
durch

pµ0 (µ0) = 2 µ0

gegeben ist, wobei0 % µ0 % 1 erfŸllt und µ0 = cos(. 0) der Kosinus des Eintritts-
winkels . 0 ist. Insbesondere entsprichtµ0 = 0 der Richtung parallel zur Oberseite
der Platte und µ0 = 1 der Richtung senkrecht zu dieser. Nach dem Eintritt legt
das Photonenpaket die Strecke- bis zum ersten Interaktionsort zurŸck, welche
entsprechend dem Bouguer-Lambert-BeerÕschen Gesetz (vgl. Kapitel2.4.1) durch
die WDF in Gl. (2.22) gegeben ist. Hieraus ergibt sich eine neue Position des Photo-
nenpakets, an welcher dieses eine Wahrscheinlichkeit zur Absorption (1 " A) und
eine Wahrscheinlichkeit zur Streuung (A) besitzt. Bei einer Absorption wird das
Photonenpaket vollstŠndig entfernt und im Falle eines Streuereignisses wird diesem
stattdessen eine neue Richtungµ entsprechend der WDF fŸr isotrope Streuung in
Gl. (2.20) zugewiesen. Die Schritte der Translation (vgl. Gl.2.22) und der Absorp-
tion beziehungsweise Streuung (vgl. Gl.2.20) eines Photonenpakets werden so lange
abwechselnd durchgefŸhrt, bis das Photonenpaket entweder absorbiert wird oder die
ausgeloste Strecke- gro§ genug ist, um die Platte durch ihre Ober- oder Unterseite
zu verlassen. Es sei angemerkt, dass der Wert des Azimutalwinkels der Streuung
im dreidimensionalen Fall wŠhrend der Simulation aufgrund der Symmetrie der
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Platte keine Rolle spielt. Photonenpakete, die schlie§lich die Unterseite der Platte
durchdringen, tragen zur TransmissionsintensitŠt bei. Um den Beitrag eines Pho-
tonenpakets zur TransmissionsintensitŠt abzuschŠtzen, trŠgt jedes Photonenpaket
ein Gewicht w, welches sich im Verlauf des MCSTs des Photonenpakets Šndert und
schlie§lich am Detektor zur TransmissionsintensitŠt beitrŠgt. Bei der Erzeugung ist
ein Photonenpaketneutral, das hei§t, das Gewicht besitzt zu Beginn den Wertw = 1.
Zur Steigerung der E"zienz wird im Verlauf dieser Studie die S&S-Methode (Camps
und Baes2018) verwendet, welche eine Kombination der Split-Methode und der
Stretch-Methode ist. Bei der Verwendung der Split-Methode wird das Gewicht eines
Photonenpakets wŠhrend einer jeden Interaktion um den Faktorwsplit = A reduziert,
was den E!ekt der Absorption eines Teils des Photonenpakets simuliert, anschlie§end
streut das Photonenpaket mit reduziertem Gewicht. Durch Einsatz dieser Metho-
de der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit wird ein frŸhzeitiges Entfernen des
Photonenpakets durch vollstŠndige Absorption vermieden. Bei der Stretch-Methode
wird die Strecke- statt mit der WDF aus Gl. (2.22) mit der zugehšrigen WDF
der sogenanntenComposite-Biasing-Methode8 (Baes et al.2016) ausgelost, welche
gegeben ist durch

q&(- ) =
1
2

[exp (" - ) + ! exp (" !- )] mit ! =
1

1 + T
,

wobeiT die Entfernung des Photonenpakets in dessen aktueller Ausbreitungsrichtung
bis zur OberßŠche der Platte ist, welche in Einheiten der optischen Tiefe gemessen
wird. Um die E!ekte der auf diese Weise abgeŠnderten WDF zur Streckenbestimmung
zu kompensieren, wird das Gewicht der Photonenpakete um den folgenden Faktor
korrigiert:

wstretch =
p&(- )
q&(- )

.

Der simulierte Detektor registriert transmittierte Strahlung beim Verlassen der Platte
und quantisiert diese bezŸglich ihrer Ausbreitungsrichtungµ. Durch Klassierung
wird dann dasµ-abhŠngige, also richtungsabhŠngige, Transmissionsspektrum der
Platte erzeugt. Der Detektor wird beschrieben durchMInt linear aufgeteilte Intervalle
gleicher Breite, welche Werte fŸrµ ' [0, 1] abdecken. Dasj -te Detektorintervall
registriert die IntensitŠt I j , welche gegeben ist durch

I j =
G N

n=1 w(n)
j

N
MInt

2µj
, (4.19)

wobei das Gewichtw(n)
j der Beitrag desn-ten Photonenpakets zumj -ten Detektorin-

tervall ist, dessen Zentralwert mitµj bezeichnet wird.

4.3.2 Nicht-probabilistische numerische Methode

Das konzeptionell simple Problem der Bestimmung des Transmissionsspektrums einer
einseitig beleuchteten Platte wurde bereits in der Vergangenheit ausgiebig untersucht.
8 Von englisch composite, ãzusammengesetztÒ, undbiasing, ãVerzerrungÒ.
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Das Plattenexperiment ist insbesondere daher interessant, weil es fŸr den Standard-
MCST eine Herausforderung darstellt, wŠhrend es mit Hilfe nicht-probabilistischer
Methoden lšsbar ist. Damit eignet es sich insbesondere als Testumfeld fŸr MCST-
Simulationen. Unter den verschiedenen AnsŠtzen zur Lšsung dieses Problems hat sich
eine Methode als besonders e"zient erwiesen, welche auf sogenannte KugelßŠchen-
funktionen zurŸckgreift (Baes und Dejonghe2001). Aus GrŸnden der Vergleichbarkeit
wird diese vonCamps und Baes(2018) beschriebene nicht-probabilistische Methode
zur Lšsung des Problems aufgegri!en, welche im Wesentlichen auf der Arbeit von
Roberge(1983) und der vorgeschlagenen Optimierung vondi Bartolomeo et al. (1995)
beruht. Die Methode kann wie folgt zusammengefasst werden. Sie basiert auf einer
Lšsung der Gleichung

µ
0I
0-

(-, µ ) = I (-, µ ) "
A
2

) 1

! 1
dµ' I (-, µ ' ) $( µ, µ' ), (4.20)

wobei - die transversale optische Tiefe und$( µ, µ' ) die normierte Phasenfunktion fŸr
einfallende (µ' ) und ausfallende (µ) Strahlung bezeichnen. Sofern nicht ausdrŸcklich
anders angegeben, wird in dieser Studie von einer Albedo vonA = 0,5 und isotroper
Streuung, also$( µ, µ' ) = 1 , ausgegangen. Wenn keine zusŠtzlichen internen Quellen
angenommen werden, ist die Di!erentialgleichung in Gl.(4.20) durch ihre Randbe-
dingungen vollstŠndig bestimmt. Die Methode zur Lšsung des Integrals beruht auf
einer Reihenentwicklung vonI (-, µ ) auf Basis von Legendre-Polynomen, wobei die
Reihenentwicklung bei einer frei wŠhlbaren ungeraden OrdnungL abgeschnitten
wird. Die auf diese Weise erhaltene Lšsung vonI (-, µ ) ist dann allerdings nur fŸr
(L + 1) / 2 Richtungen µ korrekt, welche den Nullstellen des Legendre-Polynoms
der Ordnung L + 1 entsprechen. Zur Vergleichbarkeit wurdeL = 81 gewŠhlt. FŸr
eine detaillierte Beschreibung dieser Methode wird auf die Arbeiten vonRoberge
(1983), di Bartolomeo et al. (1995), Baes und Dejonghe(2001) und Camps und Baes
(2018) verwiesen. In spŠteren Abschnitten dieser Studie wird die Methode als die
nicht-probabilistische Lšsungdes Plattenexperiments bezeichnet.

4.3.3 Probleme bei Simulationen hoher optischer Tiefen

Die Simulation hoher optische Tiefen bereitet MCST-Programmen nachweislich
Schwierigkeiten (z. B.Baes et al.2016; Gordon et al. 2017; Camps und Baes2018;
Krieger und Wolf 2020). Camps und Baes(2018) untersuchten dieses Problem und
stellten fest, dass bei hohen transversalen optischen Tiefen die Ergebnisse von MCST-
Simulationen ma§geblich von der Anzahl der simulierten Photonenpakete beeinßusst
werden. In diesem Zusammenhang wurde die Notwendigkeit zum umfassenden Ver-
stŠndnis dieses Problems hervorgehoben und die Verwendung von statistischen Tests
fŸr die Konvergenz ermittelter Flusswerte empfohlen. Ziel dieses Kapitels ist es, das
VerstŠndnis fŸr das Kernproblem von MCST-Simulationen bei hohen optischen Tie-
fen zu verbessern und damit die Grundlage fŸr eine mšgliche Lšsung zu scha!en. Zu
diesem Zweck wird zunŠchst eine kurze Beschreibung zur Flussbestimmung in MCST-
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Simulationen vorgestellt und anschlie§end in Kapitel4.4 das Plattenexperiment im
Detail behandelt.

Um im Rahmen einer MCST-Simulation den Fluss exakt zu bestimmen, mŸsste
wŠhrend der Simulationjeder mšgliche Photonenpaketpfad berŸcksichtigt werden.
Dies ist in einer realistischen Simulation allerdings nicht mšglich, da die Anzahl
der simulierten Photonenpakete begrenzt ist. Der erhaltene Fluss ist somit ein
geschŠtzter Wert. Die KomplexitŠt der mšglichen Pfade steigt dabei mit der Anzahl
von Interaktionen eines Photonenpakets. Mit anderen Worten, dasVolumen der Pfade
nimmt mit der Anzahl der mšglichen Interaktionen zu. Der Beitrag eines Pfades zur
gemessenen IntensitŠt ist dabei stark von seinen speziÞschen Eigenschaften abhŠngig.
In einer MCST-Simulation, wie sie in Kapitel4.3.1beschrieben ist, ist der Beitrag
eines Pfades durch das Gewicht des entsprechenden Photonenpakets gegeben. Um eine
mšglichst genaue Lšsung zu ermitteln, ist es insbesondere wichtig, Pfade mit hohen
Gewichten zu simulieren. Um solche Pfade identiÞzieren zu kšnnen, ist es erforderlich,
diejenigen Faktoren auszumachen, welche das Gewicht eines Pfades reduzieren und
somit eine Form von Widerstand auf dem Weg des Photonenpakets darstellen.
Werden beispielsweise Detektorintervalle mit niedrigenµ-Werten betrachtet, so kann
festgestellt werden, dass die Pfade mit den grš§ten BeitrŠgennicht diejenigen sind,
welche bereits zu Beginn bei ihrer Erzeugung einen niedrigenµ0-Wert besitzen und
dann interaktionsfrei durch die Platte zum Detektor fŸhren. Stattdessen sind es die
Pfade, bei denen die zugehšrigen Photonenpakete bereits nach einer kurzen Strecke
die untere PlattenoberßŠche, die dem Detektor zugewandt ist, erreichen und dort
in Richtung niedriger µ-Werte streuen. Der Grund dafŸr ist, dass die innerhalb
der Platte zurŸckgelegte Strecke letzterer Photonenpakete deutlich kŸrzer ist und
somit ihre erfolgreiche interaktionsfreie Bewegung zur unteren DetektoroberßŠche
wahrscheinlicher ist. Dies bedeutet, dass die Bewegungsrichtung des geringsten
Widerstands im Allgemeinennicht mit der Richtung des jeweiligen Detektorintervalls
Ÿbereinstimmen muss. Bei einem komplexen Aufbau ist es daher nicht von vornherein
klar, welche die Wege mit den geringsten WiderstŠnden sind. In dem Zusammenhang
und aufbauend auf den in Kapitel4.2 erhaltenen Ergebnissen lassen sich damit Vor-
und Nachteile der Composite-Biasing-Methode feststellen.

Der Haupte!ekt der Composite-Biasing-Methode besteht im Strecken der im Durch-
schnitt von einem Photonenpaket zwischen zwei aufeinanderfolgenden Streuereignis-
sen zurŸcklegten Strecke. Dies wirkt sich auf zwei Arten auf den Pfad aus. Erstens
verringert sich die Gesamtentfernung, die das Photonenpaket zurŸcklegt, bevor es
detektiert wird. Damit verringert sich zweitens die Streuordnung des Photonenpakets
beim Austritt, also die Anzahl von Interaktionen, welche das Photonenpaket zuvor er-
lebt hat. Um dies zu belegen, kann der Pfad eines Photonenpakets betrachtet werden,
welches beginnend vom Zentrum einer optisch dichten, homogenen Kugel mehrfach
innerhalb dieser streut und schlie§lich die Kugel Ÿber ihren Rand verlŠsst. Die Ge-
samtzahl der vom Photonenpaket erlebten InteraktionenNint steigt dabei quadratisch
mit der optischen Dicke-sph der Kugel entsprechendNint $ - 2

sph (vgl. Kapitel 3.2.1).
Eine Vergrš§erung der zurŸckgelegten Strecke um einen konstanten Faktorf x > 1
ist also gleichbedeutend mit einer Verringerung der optischen Tiefe der Kugel um
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denselben Faktor, das hei§tNint $ (-sph/f x )2, sodass die Streuordnung durch Einsatz
dieser Methode e!ektiv quadratisch verringert wird. Die zurŸckgelegte Strecke des
Photonenpakets innerhalb der Kugel kann im Durchschnitt durch" T = Nint " - ap-
proximiert werden, wobei" - die durchschnittlich zurŸckgelegte Entfernung zwischen
zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen in Einheiten der optischen Tiefe bezeichnet
und in diesem Falle mit " - = f x gegeben ist. Daher gilt fŸr die zurŸckgelegte
Entfernung " T $ f ! 1

x . Dies bedeutet, dass die Gesamtstrecke insgesamt um den
Faktor f x reduziert wird. Infolgedessen erzeugt die Composite-Biasing-Methode Pho-
tonenpakete mit relativ geringen Streuordnungen, die den Detektor nach ZurŸcklegen
einer kurzen Strecke erreichen. Die Folge ist, dass ein zu hoher Wert der transversalen
optischen Tiefe oder der Albedo dazu fŸhren kann, dass die generierten Pfade nicht
den gewŸnschten Bereich von Streuordnungen abdecken und beispielsweise hšhe-
re Streuordnungen relevante BeitrŠge leisten wŸrden, diese jedoch nicht simuliert
werden. Hinzu kommt, dass sehr hohe Werte der transversalen optischen Tiefe und
der Albedo die Simulation einesbreiten Bereichs von Streuordnungen erfordern, wie
in Abb. 4.1 zu sehen ist. Um die beobachtete GesamtintensitŠt relevanter Pfade zu
erfassen, ist es daher zwingend erforderlich, eine gro§e Anzahl von Photonenpaketen
mit im Allgemeinen hohen Streuordnungen zu simulieren. Dies wirkt sich jedoch
nachteilig auf MCST-Simulationen aus, die mit der S&S-Methode ausgestattet sind.
Im Folgenden werden Methoden beschrieben, welche das Ziel haben, die E"zienz
und VerlŠsslichkeit von MCST-Simulationen bei hohen optischen Tiefen zu steigern,
indem sie auf das identiÞzierte Streuordnungsproblem (vgl. Kapitel4.2) eingehen.

4.4 MCST-Methoden

4.4.1 Standard-Peel-o!

Entsprechend den Ergebnissen aus Kapitel4.3.3stš§t die S&S-Methode aufgrund
des Streuordnungsproblems bei zu hohen optischen Tiefen auf Schwierigkeiten, da
sie nicht in der Lage ist, einen breiten Bereich von Streuordnungen e"zient zu
simulieren. Allerdings gibt es eine vielversprechende Methode, welche wesentlich zur
Lšsung dieses Problems beitragen kann: die Peel-o!-Methode (vgl. Kapitel2.4.2).
Bei ihrer Anwendung wird an jedem Interaktionsort eines jeden ursprŸnglichen
Photonenpakets zusŠtzlich ein sogenanntes Peel-o!-Photonenpaket erzeugt. Dieses
wird anschlie§end sofort, das hei§t interaktionsfrei, zum Detektor geschickt und
trŠgt ein Gewicht, welches sich aus der Wahrscheinlichkeit dafŸr berechnet, dass das
ursprŸngliche Photonenpaket in diese Richtung gestreut wird; zusŠtzlich wird das
Gewicht durch die optische Extinktionstiefe zwischen dem Interaktionspunkt und
dem Beobachter reduziert. Das Gewicht des Peel-o!-Photonenpaketswpo

j , welches
vom j -ten Detektorintervall registriert wird, ist im Falle isotroper Streuung gegeben
durch (vgl. Gl. 2.28)

wpo
j =

worg

2MInt
exp

$

"
- tv

µj

%

,
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wobei worg das Gewicht des ursprŸnglichen Photonenpakets und-tv die transversale
optische Tiefe zwischen dem Interaktionspunkt und der Unterseite der Platte ist. Je-
des ursprŸngliche Photonenpaket kann auf diesem Wege, bevor es die Platte verlŠsst,
zur Erzeugung einer Reihe von Peel-o!-Photonenpaketen fŸhren. Da jedes Streuereig-
nis entlang eines Pfades durch ein individuelles Peel-o!-Photonenpaket reprŠsentiert
wird, erhšht jedes ursprŸngliche Photonenpaket den gemessenen Fluss am Detektor
fŸr einen ganzen Bereich von Streuordnungen. Dabei umfassen die simulierten Streu-
ordnungen den Bereich von null bis zur Gesamtzahl der Streuereignisse, welche das
Photonenpaket durchlŠuft, bevor es die Platte verlŠsst. In Kapitel4.5 werden Ergeb-
nisse eines Vergleichs der S&S-Methode mit der Split & Peel-o! & Stretch-Methode
(SPS-Methode) vorgestellt, wobei die letztere neben der Split-Methode und der
Stretch-Methode zusŠtzlich die Peel-o!-Methode einsetzt.

4.4.2 Erweiterter Peel-o!

Basierend auf den Erkenntnissen aus Kapitel4.3.3 kann zudem geschlussfolgert
werden, dass auch die Standard-Peel-o!-Methode numerisch an ihre Grenzen stš§t,
da die erforderliche Anzahl von simulierten Streuereignissen deutlich mit-max und mit
dem Volumen der Platte zunimmt (vgl. Abb.4.1). Es ist daher zu erwarten, dass auch
die SPS-Methode nicht in der Lage ist, beliebig gro§e transversale optische Tiefen
e"zient zu simulieren und dass eine fortschrittlichere Methode hierfŸr erfordert wird.
Zur Kompensation der erhšhten KomplexitŠt von Photonenpfaden und des damit
einhergehenden Anstiegs der Simulationszeit bei hšheren-max wird im Folgenden eine
neu entwickelte Methode vorgestellt: dieerweiterte Peel-o!-Methode. Diese Methode
wird mit der S&S-Methode kombiniert und die resultierende Split & erweiterter Peel-
o! & Stretch-Methode (SePS-Methode) wird im weiteren Verlauf dieser Studie mit
der SPS-Methode verglichen.

Anstatt ein einzelnes Peel-o!-Photonenpaket am Ort einer Interaktion zu erzeu-
gen, werden bei der erweiterten Peel-o!-Methode mehrere Peel-o!-Photonenpakete
erzeugt, die aus einerausgedehnten Regionstammen. Bei dieser Methode wird bei
einer Interaktion zunŠchst ein kugelfšrmiges Gebiet deÞniert, dessen Zentrum durch
den Interaktionsort gegeben ist. Unmittelbar im Anschluss wird das eigentliche
Photonenpaket interaktionsfrei an den Rand der Kugel transportiert. Danach wird
es entsprechend den Emissionseigenschaften der Kugel von dieser emittiert. WŠh-
renddessen werden an verschiedenen Punkten auf der OberßŠche der Kugel mehrere
Peel-o!-Photonenpakete erzeugt und interaktionsfrei zum Detektor geschickt. FŸr die
Methode ist eine Vorberechnung der Emissionseigenschaften von Kugeln bestimmter
Grš§e notwendig, da diese sowohl fŸr die Bestimmung des Photonenpaketpfads als
auch fŸr die Flussberechnung verwendet werden. Dieser Ansatz zielt darauf ab, einige
der Probleme zu lšsen, die in Kapitel4.3.3beschrieben wurden. So werden erstens
die Emissionsspektren von Kugeln nur einmal vorberechnet und kšnnen dann wieder-
holt wŠhrend einer Simulation und sogar bei verschiedenen Simulationen verwendet
werden. Wird folglich ausreichend Zeit in die Vorberechnung der Spektren investiert,
proÞtieren alle nachfolgenden MCST-Simulationen davon. Zweitens bewegen sich die



4.4 MCST-Methoden 87

simulierten Photonenpakete schneller durch den Modellraum, da sie wiederholt von
ausgedehnten KugeloberßŠchen emittiert werden, was die Simulationszeit reduziert
und es dadurch ermšglicht, die Anzahl simulierter Photonenpakete zu erhšhen. Drit-
tens basieren die vorberechneten Kugelspektren auf simulierten Photonenpaketen
verschiedenerStreuordnungen, wodurch sich jedes Peel-o!-Photonenpaket, welches
auf Grundlage der Kugelspektren erzeugt wird, ebenfalls aus BeitrŠgen verschiedener
Streuordnungen zusammensetzt. Insbesondere gilt hierbei, dass die bei dern-ten
Streuung des ursprŸnglichen Photonenpakets entsendeten Peel-o!-Photonenpakete
Informationen aller Ordnungennpo ' { n, n + 1, n + 2, ...} besitzen. Im Gegensatz
dazu wŸrde ein Peel-o!-Photonenpaket auf Basis der Standard-Peel-o!-Methode
beim Detektor lediglich einen Beitrag zurn-ten Streuordnung leisten. In Analogie
dazu ist auch das eigentliche Photonenpaket aus BeitrŠgen verschiedener Streuord-
nungen zusammengesetzt, sobald es von der OberßŠche der Kugel emittiert wird.
Abbildung 4.1 zeigt au§erdem, dass niedrige Streuordnungen mit steigender optischer
Tiefe einen zunehmend vernachlŠssigbaren Beitrag liefern. Daher mŸssen MCST-
Simulationen, die auf der Standard-Peel-o!-Methode beruhen, eine gro§e Anzahl von
insgesamt nur gering beitragenden Streuordnungen simulieren, bevor die hšheren
Streuordnungen des relevanten Bereichs simuliert werden kšnnen. Simulationen,
die die erweiterte Peel-o!-Methode verwenden, enthalten hingegen bereits bei der
ersten Anwendung der Methode BeitrŠge von (theoretisch beliebig) hohen Streu-
ordnungen. Infolgedessen bewirkt die erweiterte Peel-o!-Methode, dass ein grš§erer
Anteil der Simulationszeit zur Berechnung von relevanten Interaktionsereignissen
und Streuordnungen aufgewandt werden kann.

Im folgenden Kapitel werden die genauen Schritte zur Vorberechnung eines Kugel-
spektrums erlŠutert. Doch bereits an dieser Stelle ist ein Vergleich der erweiterten
Peel-o!-Methode mit dem MRW mšglich. Ein solcher Vergleich bietet sich an, da
beide Methoden einige Gemeinsamkeiten aufweisen, sodass eine Abgrenzung durch
Betonung der Unterschiede sinnvoll ist. Der MRW Šhnelt der erweiterten Peel-o!-
Methode insofern, als beide Methoden zum Ziel haben, das Problem hoher optischer
Tiefen zu lšsen, indem sie vorgegebene Lšsungen des Spektrums einer Kugel ver-
wenden, um Photonenpakete e"zient zu transportieren. Daher bestŸnde fŸr die
erweiterte Peel-o!-Methode die Mšglichkeit, von den analytisch ermittelten Emis-
sionsspektren des MRWs Gebrauch zu machen, sodass die numerische MC-basierte
Vorberechnungen der Spektren entfallen wŸrde. Allerdings gibt es zwei GrŸnde, wel-
che gegen die Verwendung dieser Spektren und fŸr eine numerische Vorberechnung
sprechen. Erstens ist der MRW bezŸglich Art der Streuung, auf der er basiert, stark
begrenzt. UrsprŸnglich wurde der MRW nŠmlich fŸr isotrope Streuung entwickelt
(Fleck und CanÞeld1984), die sich auf den Fall anisotroper Streuung erweitert
lŠsst (Ishimaru 1978; Min et al. 2009). Die Erweiterung ist allerdings nur mšglich,
sofern die Phasenfunktion (vgl. Kapitel2.4.1) ausschlie§lich vom Winkel zwischen
der Richtung der einfallenden und der ausgehenden Photonenpakete abhŠngt. Eine
darŸber hinaus erstrebenswerte Erweiterung auf Mie-Streuung (Mie 1908) ist jedoch
nicht mšglich, was eine Behandlung der Polarisation ausschlie§t. Zweitens sind die
Emissionseigenschaften des Photonenpakets von der KugeloberßŠche nicht deÞniert,



88 4 Das Streuordnungsproblem des Monte-Carlo-Strahlungstransports

! sph

! r

! s

Abb. 4.3: Skizze einer (kleinen) strahlenden Kugel, eingebettet in einer grš§eren
Kugel mit Radius - sph. Die kleinere Kugel beÞndet sich an der radialen Position-r ,
welche den Abstand zum Zentrum der gro§en Kugel beschreibt. Jeder von der Ober-
ßŠche der eingebetteten Kugel ausgehende Strahl durchdringt die OberßŠche der
grš§eren Kugel unter einem Austrittswinkel. s und trŠgt zum (richtungsabhŠngigen)
Emissionsspektrum dieser bei. Siehe Kapitel4.4.3 fŸr Details.

das hei§t, es ist lediglich der integrierte Fluss, nicht aber die RichtungsabhŠngig-
keit von der OberßŠche emittierter Strahlung bekannt. Folglich muss hierfŸr eine
zusŠtzliche Annahme getro!en werden und stellt damit eine Quelle fŸr Fehler dar, da
die RichtungsabhŠngigkeit im Allgemeinen nicht bekannt ist. Folglich ist fŸr einen
korrekten MCST die Vorberechnung der Spektren nŸtzlich. Im folgenden Kapitel
wird beschrieben, wie Emissionsspektren von Kugeln vorberechnet werden kšnnen.
In Kapitel 4.5.2 wird zudem die Einbeziehung von Polarisation in die erweiterte
Peel-o!-Methode behandelt.

4.4.3 Vorberechnung von Emissionsspektren und Projektionen

Bei den im Rahmen dieser Studie simulierten Kugelradien handelt es sich um
- sph '

>
- sph

k | k ' { 1, 2, 3, 4, 5} 4 - sph
k = 10k/ 2

?
, wobei - sph in Einheiten der opti-

schen Tiefe gemessen wird. Transversale optische Tiefen, die kleiner als- sph= - sph
1

sind, werden mit Hilfe der Standard-Peel-o!-Methode bereits mit ausreichender
E"zienz behandelt. Die Wahl vom Radius der grš§ten vorberechneten Kugel sollte
in AbhŠngigkeit von der grš§ten optischen Tiefe gewŠhlt werden, die wŠhrend einer
MCST-Simulation vorzuÞnden sein kann und in dieser Studie-max= 300betrŠgt. Je
mehr Kugelradien vorberechnet werden, desto e"zienter kann die erweiterte Peel-o!-
Methode eingesetzt werden. DemgegenŸber steht allerdings ein erhšhter Zeitaufwand
zur Vorberechnung dieser. Eine Untersuchung der optimalen Anzahl und AbstŠnde
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der Werte von - sph wŸrde zwar zu einer weiteren Verbesserung der erweiterten Peel-
o!-Methode fŸhren, ist aber nicht Teil dieser Studie. Wie sich jedoch im Laufe dieser
Studie deutlich zeigen wird, sind die hier fŸr- sph gewŠhlten Werte gut geeignet.
WŠhrend der Vorberechnung wird zudem die Symmetrie genutzt, welche durch die
Annahme isotroper Streuung gegeben ist, um die zu speichernde Datenmenge zu
reduzieren. Auf die Verwendung anderer Phasenfunktionen und von Polarisation
wird im spŠteren Verlauf in Kapitel 4.5 eingegangen.

WŠhrend einer Simulation zur Vorberechnung wird eine Kugel mit Radius- sph

simuliert, welche eine Punktquelle mit einer normierten Leuchtkraft von1 in deren
Zentrum besitzt. Die Einheit der Leuchtkraft spielt wŠhrend der Simulation keine
Rolle, da lediglich derrelative Anteil der Leuchtkraft ermittelt wird, welcher die
Kugel verlŠsst. Die Leuchtkraft wird gleicherma§en auf108 Photonenpakete aufgeteilt,
die an der Position der Quelle erzeugt werden und mšglicherweise mehrfach an
verschiedenen Radien-r (in Einheiten der optischen Tiefe) innerhalb der Kugel
streuen, bevor sie diese schlie§lich Ÿber ihre OberßŠche bei einem Radius von- sph

verlassen. Das Spektrum der kleinsten Kugel (k = 1) wird mit der SPS-Methode
vorberechnet. FŸr grš§ere Kugeln (k > 1) wird bereits wŠhrend der Vorberechnung
die SePS-Methode verwendet, bei der die Spektren zuvor vorberechneter kleinerer
Kugeln genutzt werden, was in Abb.4.3 dargestellt wird. Diese Vorgehensweise
beschleunigt die Berechnung von Spektren grš§erer Kugeln. Die durch die OberßŠche
emittierte Leuchtkraft wird mit 100 linear aufgeteilten Intervallen der Zufallsvariable
µs quantisiert, wobei µs' [0, 1] der Kosinus des Austrittswinkels. s ist, das hei§t
µs= cos. s. Dabei ist µs= 1 parallel und µs= 0 senkrecht zum nach au§en gerichteten
Normalenvektor der KugeloberßŠche an der Austrittsstelle des Photonenpakets.

Um die SePS-Methode bereits bei der Vorberechnung einer grš§eren Kugel an-
zuwenden, wird eine zuvor vorberechnete kleinere Kugel in diese eingebettet (vgl.
Abb. 4.3). Generell gilt, dass die SePS-Methode nur dann wŠhrend der Interaktion
eines Photonenpakets angewendet werden kann, wenn der Interaktionspunkt und
die nŠchstgelegene Grenze der simulierten homogenen Region in einem ausreichend
gro§en Abstand" -min zueinander liegen, wobei" -min & - sph

1 gelten muss. WŠhrend
der Vorberechnung entspricht dies der Bedingung- sph " - r & - sph

1 . Ist der Abstand
zu gering, kann keine vorberechnete Kugel eingesetzt werden und es wird stattdessen
die SPS-Methode angewandt. Dies ist hŠuÞg dann der Fall, wenn das Photonenpaket
bereits in der NŠhe der OberßŠche der Kugel ist. Als NŠchstes wird beschrieben,
wie die BeitrŠge zum Spektrum wŠhrend der Vorberechnung und unter Einsatz der
SPS-Methode und der SePS-Methode berechnet werden.

Die SPS-Methode

Muss bei der Vorberechnung auf die SPS-Methode zurŸckgegri!en werden, so wird
keine bereits vorberechnete Kugel eingebettet und stattdessen die Standard-Peel-o!-
Methode verwendet. Nach einem Streuereignis besteht in diesem Falle fŸrjede Streu-
richtung eine Wahrscheinlichkeit dafŸr, dass das Photonenpaket die Kugel interak-
tionsfrei verlŠsst. Daher kann die Leuchtkraft eines erzeugten Peel-o!-Photonenpakets
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fŸr jede Richtung berechnet und anschlie§end einem entsprechendenµs-Intervall
zugewiesen werden, um den Beitrag zum Emissionsspektrum zu erfassen. Dazu wird
zunŠchst der Polarwinkel. $ im Bezugssystem des ursprŸnglichen Photonenpakets de-
Þniert, sodass. $ = 0 die Richtung des kleinsten und. $ = # die Richtung des grš§ten
Abstands zur OberßŠche der grš§eren Kugel entspricht. In Abb.4.3 wŸrde. $ = 0
in Richtung des Nordpols und. $ = # in Richtung des SŸdpols der grš§eren Kugel
zeigen. ZusŠtzlich wird die Grš§e* = cos (. $) deÞniert, welche dem Kosinus dieses
Winkels entspricht, sodass fŸr die isotrop abgestrahlten Peel-o!-Photonenpakete
* ' [" 1, 1] gilt.

Mit Hilfe geometrischer †berlegungen lŠsst sich zeigen, dass die Ausbreitungs-
richtung * eines Peel-o!-Photonenpakets und dessen Austrittsrichtungµs wie folgt
zusammenhŠngen:

µs(* ) =

H

1 "
- 2

r

- sph2 (1 " * 2). (4.21)

Dies bedeutet, dass ein Streuereignis beim Radius-r innerhalb der Kugel zu einem

Beitrag fŸr alle Austrittsrichtungen µs &
I

1 " &2
r

&sph 2 fŸhren kann. Folglich tragen

ausschlie§lich Streuereignisse in der NŠhe der KugeloberßŠche zuµs-Intervallen
niedriger Werte bei. Die Berechnung des gesamten Beitrags zu einem bestimmten
µs-Intervall kann durch Lšsen des Integrals

J (* ) =
1
2

)
d* exp (" x(* )) (4.22)

erfolgen, wobeix(* ) = " - r * +
B

- sph2 " - 2
r (1 " * 2) der Abstand vom Interaktionsort

zur OberßŠche der gro§en Kugel in Richtung* ist. Der Anteil der vom ursprŸnglichen
Photonenpaket getragenen Energie, also vom Gewichtworg, der die KugeloberßŠche
in einem bestimmtenµs-Intervall verlŠsst, ergibt sich dann durch die Wahl der
* -Grenzen im Integral in Gl. (4.22). Diese wiederum lassen sich aus den linear
aufgeteilten Grenzen eines jedenµs-Intervalls unter Verwendung von Gl. (4.21)
ermitteln. Es lŠsst sich zeigen, dass eine Lšsung des Integrals aus Gl.(4.22) gegeben
ist durch

J (* ) =

!
222222222"

222222222#

1
2 exp(" - sph)*, falls - r = 0,
exp(! x($))+ (&sph 2! &2

r )á( exp( # x ( ! ))
x ( ! ) + Ei (! x($)) )

4&r
, falls 0 < - r < - sph,

1
2*, falls - r = - sph 4 * > 0,

1
4&sph

J
exp(2- sph* ) " 1

K
, falls - r = - sph 4 * % 0,

(4.23)

wobei Ei(x) die Integralexponentialfunktion ist, welche deÞniert ist durch

Ei(x) = "
) "

! x
ds

exp(" s)
s

.
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Abb. 4.4: Beitrag /L tot von eingebetteten (strahlenden) Kugeln oder Streupunkten
durch Peel-o! zur Gesamtleuchtkraft einer Kugel der Grš§e- sph

3 = 101,5. Die
orangefarbene Kurve zeigt den Beitrag bei Verwendung der erweiterten Peel-o!-
Methode und die blaue Kurve den der Standard-Peel-o!-Methode. Die drei grauen
vertikalen Linien markieren diejenigen Radien-r , bei denen der †bergang von einer
grš§eren zu einer kleineren einsetzbaren Kugel stattÞndet. Beispielsweise markiert
die linke graue Linie den †bergang von der Verwendung einer Kugel der Grš§e- sph

2

zu einer Kugel der Grš§e- sph
1 . Die mittlere Linie trennt die Region, in der von der

SePS-Methode (links von der Linie) Gebrauch gemacht wird, von derjenigen, in
welcher Standard-Peel-o! verwendet wird. In der NŠhe des Kugelrands, also bei
- r ! - sph

3 , kann wŠhrend der Vorberechnung keine Kugel eingebettet werden und
die Standard-Peel-o!-Methode wird angewandt.

Die SePS-Methode

Ist der Abstand zwischen der Streuposition-r und der OberßŠche der vorzuberech-
nenden Kugel grš§er gleich der Radius der kleinsten Kugel- sph

1 , so kann eine zuvor
vorberechnete Kugel darin platziert werden. Dieses Szenario ist in Abb.4.3dargestellt.
Anschlie§end kann das (richtungsabhŠngige) Emissionsspektrum der eingebetteten
Kugel verwendet werden, um ihren Beitrag zum Emissionsspektrum der grš§eren
Kugel zu bestimmen, der zudem von der Position-r abhŠngt.

Die Berechnung erfordert die Lšsung eines mehrdimensionalen Integrals, da Strah-
lung von jedem Punkt auf der OberßŠche der eingebetteten Kugeln in jede Richtung
einer vom Punkt abhŠngigen HemisphŠre emittiert werden kann. Zur Steigerung der
E"zienz bei der Vorberechnung der Emissionseigenschaften grš§erer Kugeln werden
bereits vor der Vorberechnung die BeitrŠge eingebetteter kleinerer Kugeln fŸr eine



92 4 Das Streuordnungsproblem des Monte-Carlo-Strahlungstransports

Reihe ausgewŠhlter- r -Werte ermittelt. Anschlie§end lŠsst sich das Emissionsspek-
trum einer grš§eren Kugel wŠhrend ihrer Vorberechnung e"zient berechnen, indem
auf die vorberechneten BeitrŠge eingebetteter kleinerer Kugeln zum Emissionsspek-
trum zugegri!en wird und diese entsprechend der aktuellen Position-r interpoliert
werden.

Die Berechnung des Emissionsspektrums und der damit bestimmbaren Gesamt-
leuchtkraft /L tot erfolgt durch den Einsatz einer MC-Methode. FŸr diese numerische
Berechnung wird zunŠchst eine kleinere Kugel bei einer ausgewŠhlten Position-r

innerhalb der grš§eren Kugel platziert. Anschlie§end werden nicht interagierende
neutrale Photonenpakete von der OberßŠche der eingebetteten Kugel zufŠllig und
probabilistisch entsandt, welche die OberßŠche der grš§eren Kugel unter gewis-
sen Austrittswinkeln verlassen. Das von den Photonenpaketen getragene Gewicht
beim Verlassen der Kugel wird dann durch Klassierung quantisiert und entspre-
chend der Austrittsrichtung zu einemµs-Intervall addiert. Die Startposition eines
Photonenpakets wird dafŸr isotrop auf der eingebetteten KugeloberßŠche ausgelost
und die Emissionsrichtung ist gegeben durch ihr bereits vorberechnetes Emissions-
spektrum. Zum Schluss wird der resultierende Beitrag zum Emissionsspektrum zur
Normierung durch die Anzahl simulierter Photonenpakete dividiert. Es sei angemerkt,
dass die hierbei errechneten BeitrŠge zum Emissionsspektrum lediglich wŠhrend der
Vorberechnung der Kugeleigenschaften genutzt werden, nicht aber wŠhrend einer
eigentlichen MCST-Simulation, bei der stattdessen auf die vollstŠndig berechneten
Kugeleigenschaften, also ihre Emissionsspektren, zurŸckgegri!en wird.

Um eine angemessene Wahl von-r -Werten fŸr die Berechnung der BeitrŠge einge-
betteter Kugel zu gewŠhrleisten, wird genutzt, dass fŸr jeden-r -Wert genau eine maxi-
male vorberechnete Kugelgrš§e existiert; denn je tiefer in der Kugel das Streuereignis
eines ursprŸnglichen Photonenpakets stattÞndet, desto grš§er kann die eingebettete
(kleinere) Kugel gewŠhlt werden. Damit entsprechen kleinere (grš§ere) Werte von
-r grš§eren (kleineren) eingebetteten Kugeln. Im Intervall

3
- sph " - sph

1 , - sph
K

kann
keine vorberechnete Kugel eingebettet werden, sodass der Beitrag zum Emissions-
spektrum stattdessen durch Standard-Peel-o! und Gl.(4.23) berechnet wird. Daher
gilt, dass die BeitrŠge von Kugeln gewisser Grš§e lediglich in dafŸr entsprechenden
-r -Intervallen ermittelt werden mŸssen. Die BeitrŠge werden dann zunŠchst am
InÞmum und Supremum ihres entsprechenden-r -Intervalls berechnet. Innerhalb des
Intervalls wird der Beitrag zusŠtzlich bei- r -Werten ermittelt, die wie folgt gewŠhlt
wurden. Entsprechend Gl.(4.21) entscheiden die Lage und Grš§e der eingebetteten
Kugeln darŸber, welcheµs-Intervalle BeitrŠge zum Emissionsspektrum erhalten. Und
je tiefer eine Kugel eingebettet ist (niedrige-r -Werte), desto wenigerµs-Intervalle
erhalten von null verschiedene BeitrŠge. Es werden daher zusŠtzlich diejenigen Po-
sitionen -r ausgewertet, bei denen sich die Anzahl erreichterµs-Intervalle Šndert.
Der Nutzen dieser Aufteilung des entsprechenden gesamten-r -Intervalls wird wŠh-
rend der Vorberechnung ersichtlich. Denn beim Einsatz der SePS-Methode wŠhrend
der Vorberechnung wird eine Kugel an der Position eines jeden streuenden Photo-
nenpakets (- r ) positioniert. Da der Beitrag der Kugel lediglich an einer endlichen
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Anzahl von Positionen ermittelt wurde, werden die Ergebnisse interpoliert. Durch
die beschriebene Wahl ausgewerteter Position wird gewŠhrleistet, dass der Beitrag
eines einzelnenµs-Intervalls nur dann grš§er null ist, wenn es die Position der Kugel
tatsŠchlich erlaubt. Generell steigt die Anzahl auszuwertender- r -Werte mit der
Grš§e der vorzuberechnenden Kugel (- sph) und betrŠgt 97 fŸr- sph

2 , 161 fŸr- sph
3 , 199

fŸr - sph
4 und 221 fŸr- sph

5 .
In Abb. 4.4 sind fŸr die Kugel der Grš§e- sph = - sph

3 beispielhaft die Ergebnisse fŸr
die Gesamtleuchtkraft/L tot des Beitrags einer eingebetteten Kugel zum Emissions-
spektrum dargestellt. FŸr deren Berechnung wurden pro ausgewertetem-r -Wert 108

Photonenpakete simuliert. Die Grš§e/L tot entspricht dabei der Summe der Werte
aller Intervalle des Beitrags zum Emissionsspektrum, wobei Letzteres bezŸglich der
Variable µs quantisiert ist. ZusŠtzlich zeigt die blaue Kurve den Wert von/L tot im
Falle von Standard-Peel-o! bei Einsatz eines ursprŸnglich neutralen Photonenpa-
kets. Generell steigt/L tot mit - r und erreicht sein Maximum von/L tot " 0,5 bei
- r = - sph. Verglichen zum Standard-Peel-o! erreicht der erweiterte Peel-o!, dessen
Ergebnisse durch die orangefarbene Kurve dargestellt werden, bei jeder Position-r

einen hšheren Wert von/L tot . Der Grund hierfŸr ist, dass der erweiterte Peel-o!
in der eingebetteten Kugel gestreute Photonenpakete mit Streuordnungenn & 0
berŸcksichtigt, wŠhrend der Standard-Peel-o! lediglich die BeitrŠge interaktionsfreier
Photonenpakete simuliert. Die Unstetigkeit der orangefarbenen Kurve ist eine Folge
der Vorberechnung einer diskreten Anzahl von Kugelgrš§en- sph. Die linke vertikale
graue Linie entspricht dem hšchsten Wert von-r , bei dem eine Kugel der Grš§e
- sph

2 noch eingebettet werden kann. Zwischen der linken und der mittleren grauen
Linie ist der Bereich, in dem die Kugel der Grš§e- sph

1 eingebettet wŸrde. Rechts
von der mittleren grauen Linie kann keine vorberechnete Kugel eingebettet werden
und Standard-Peel-o! wird wŠhrend der Vorberechnung verwendet.

Vorberechnete Emissionsspektren

Abbildung 4.5 zeigt erhaltene normierte EmissionsspektrenI SePS der fŸnf vorbe-
rechneten Kugeln mit Radien- sph

k , wobei k ' { 1, 2, 3, 4, 5} , welche mit Hilfe der
SePS-Methode ermittelt wurden. Die Kurven wurden normiert, sodass die FlŠche
unter einer Kurve der emittierten Gesamtleuchtkraft der Kugel entspricht, wobei als
Strahlungsquelle eine im Zentrum beÞndliche Punktquelle mit neutralem Gewicht
(w = 1) gewŠhlt wurde. Aufgrund von der gewŠhlten Normierung und der Tatsache,
dass die zentrale Quelle ein neutrales Gewicht besitzt, entspricht die Einheit von
I SePS der Einheit von 1/ " µs. Folglich ist I SePS fŸr jede Kugelgrš§e und jedes Intervall
ein Ma§ fŸr die IntensitŠt von der Kugel emittierter Strahlung.

Die Emissionsspektren weisen ein deutliches Maximum fŸr radial nach au§en
gerichtete Strahlung auf, das hei§t fŸrµs = 1. FŸr abnehmendeµs-Werte nimmt die
IntensitŠt insgesamt ebenfalls ab. FŸr die Vorberechnung wurde, wann immer mšglich,
Gebrauch von der SePS-Methode gemacht. Um die Bedeutung der SePS-Methode
bei der Bestimmung der Emissionsspektren zu demonstrieren, dient Abb.4.6 einem
Vergleich der EmissionsspektrenI SePS (vgl. Abb. 4.5) mit den Emissionsspektren
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Abb. 4.5: Vorberechnete EmissionsspektrenI SePS als Funktion vom Kosinus des
Austrittswinkels (µs = cos. s) fŸr Kugelgrš§en- sph

k , wobei k ' { 1, 2, 3, 4, 5} . Die
isotrope Strahlungsquelle beÞndet sich jeweils im Kugelzentrum und besitzt ein
neutrales Gewicht. Die Spektren wurden mit Hilfe der SePS-Methode berechnet. Die
Emissionsspektren der Kugeln besitzen in radialer Richtung nach au§en (µs = 1)
ihr Maximum und nehmen mit sinkendenµs-Werten ab.

I SPS, wobei letztere mittels der SPS-Methode ermittelt wurden. Dargestellt ist fŸr
verschiedene Kugelgrš§en das VerhŠltnis beider Spektren als Funktion vonµs. Ein
VerhŠltnis mit einem konstanten Wert von eins wŸrde bedeuten, dass beide Methoden
zu denselben Emissionsspektren fŸhren. FŸr kleine Werte vonk weisen die Spektren
keine gro§en Unterschiede auf. Je grš§er die vorberechnete Kugel jedoch ist, desto
grš§er wird der relative Unterschied zwischen den Ergebnissen beider Methoden
und desto deutlicher wird, dass die SPS-Methode die IntensitŠt fŸr das komplette
Spektrum (µs ' [0, 1]) relativ zur SePS-Methode unterschŠtzt. In der Legende Þndet
sich zudem der relative Anteil der fehlenden Leuchtkraft vorberechneter Kugeln bei
Einsatz der SPS-Methode, die bereits bei einem Kugelradius von- sph

4 = 100 etwa
68 %und fŸr - sph

5 # 310sogar> 99 %betrŠgt.
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Abb. 4.6: VerhŠltnis der EmissionsspektrenI SePS und I SPS als Funktion vom Kosinus
des Austrittswinkels (µs = cos. s) fŸr Kugelgrš§en- sph

k , wobei k ' { 1, 2, 3, 4, 5} .
Das SpektrumI SePS (I SPS) wurde unter Zuhilfenahme der SePS-Methode (SPS-
Methode) ermittelt. Die SPS-Methode erzielt mit zunehmender Kugelgrš§e- sph

k ,
also fŸr hšhere Werte vonk, zunehmend geringere Werte proµs-Intervall verglichen
zur SePS-Methode. Die eingeklammerten Werte in der Legende entsprechen dem
Verlust an emittierter Gesamtleuchtkraft bei der Verwendung der SPS-Methode im
Vergleich zur SePS-Methode. Siehe Kapitel4.4.3 fŸr Details.

Vorberechnete Projektionen

Ein wesentlicher Schritt bei einer eigentlichen MCST-Simulation ist die Bestimmung
von Flusswerten. HierfŸr wird zunŠchst ein Detektor als ein Objekt mit einer gewissen
geometrischen Form, Grš§e und Orientierung deÞniert. HŠuÞg und insbesondere
im Falle von Mol3D wird dieser als ein rŠumlich beschrŠnktes, ebenes Objekt de-
Þniert, welches sich in einer gro§en Distanz zum simulierten Objekt beÞndet und
dessen Orientierung durch einen konstanten, normierten Normalenvektor beschrieben
werden kann. Der in Kapitel4.3.1beschriebene Detektor hingegen ist insofern kom-
plexer, als er gekrŸmmt ist und folglich keinen eindeutigen (konstanten) normierten
Normalenvektor besitzt.

Im Folgenden wird zunŠchst eine Methode beschrieben, um die durch Peel-o!
hervorgerufene Emission einer eingebetteten ausgedehnten Kugel in Richtung des De-
tektors zu bestimmen. Zu diesem Zweck wird die OberßŠche der Kugel in TeilßŠchen
unterteilten und der IntensitŠtsanteil bestimmt, welcher in die Richtung des Detektor
abgestrahlt wird. Anschlie§end wird diese Methode auf den Fall der in Kapitel4.3.1
beschriebenen Platte angewandt. Die Anwendung dieser Methode fŸr den Fall eines
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ebenen Detektors in gro§em Abstand wird zum Ende des Kapitels diskutiert.
Sobald ein ursprŸngliches Photonenpaket interagiert und die UmstŠnde die Verwen-

dung der SePS-Methode erlauben, kommen die Emissionsspektren der vorberechneten
Kugeln zum Einsatz. Im Allgemeinen wird der Radius- sph

k der Kugel so gro§ gewŠhlt,
wie es die geometrische Ausdehnung der Platte zulŠsst. Jeder Punkt der OberßŠche
auf der eingebetteten Kugel strahlt dann in Richtung seiner zugehšrigen HemisphŠre.
Bei der Anwendung einer Peel-o!-Methode beim Plattenexperiment propagiert (Peel-
o!-)Strahlung, deren Ausbreitungsrichtung die Bedingungµ > 0 erfŸllt, ausgehend
von der OberßŠche der Kugel interaktionsfrei in Richtung des Detektors. Da die Kugel
allerdings in einer Umgebung mit einer von null verschiedenen Dichte eingebettet ist,
hŠngt die IntensitŠt der vom Detektor registrierten Strahlung eines Punktes der Kuge-
loberßŠche sowohl von den richtungsabhŠngigen Emissionseigenschaften der Kugel als
auch von der Lage des Punktes innerhalb der Platte ab. Zur BerŸcksichtigung beider
Aspekte wird die KugeloberßŠche inNp TeilßŠchen unterteilt. Bei der DeÞnition der
TeilßŠchen werden zwei Bedingungen gestellt, welche gewŠhrleisten sollen, dass die
von verschiedenen Punkten der TeilßŠche in Richtung Detektor emittierte Strahlung
sich nicht zu sehr unterscheidet. Die erste Bedingung begrenzt dabei die maximale
€nderung des Normalenvektors fŸr Punkte innerhalb einer TeilßŠche und die zweite
Bedingung begrenzt ihre Ausdehnung in Einheiten der optischen Tiefe. Anschlie§end
wird jede TeilßŠche durch einen Punkt innerhalb dieser reprŠsentiert, von dem aus
wŠhrend der eigentlichen MCST-Simulation ein Peel-o!-Photonenpaket in Richtung
eines jeden Detektorintervalls entsandt wird.

Die erste Bedingung ist erfŸllt, sofern fŸr alle zwei Punktep1 und p2 auf der
TeilßŠche gilt, dass deren entsprechende normierte Normalenvektorenn 1 und n 2 die
Gleichungn 1 án 2 % Cn fŸr eine zu wŠhlende KonstanteCn > 0 erfŸllen. Die zweite
Bedingung erfordert, dass dann zusŠtzlich die Bedingung|p1 " p2| % Cp fŸr eine
zu wŠhlende KonstanteCp > 0 erfŸllt ist. WŠhrend bei kleineren Kugeln die erste
Bedingung die maximale Ausdehnung von TeilßŠchen deutlich einschrŠnkt, wirkt
sich fŸr grš§ere Kugeln die zweite Bedingung einschrŠnkender auf die maximale
Ausdehnung der TeilßŠchen aus, weil mit zunehmendem Radius die KrŸmmung einer
Kugel abnimmt. Aufgrund der azimutalen Symmetrie der Platte wird im Verlauf
dieser Studie jedoch eine vereinfachte Variante der beiden Bedingungen angewandt.
Dabei werden TeilßŠchen so gewŠhlt, dass fŸr alle zwei Punkte÷p1 und ÷p2 mit gleicher
azimutaler Position auf der eingebetteten Kugel lediglich die folgende Bedingung
erfŸllt ist:

|÷p1 " ÷p2| % " - p
max , (4.24)

wobei fŸr die Konstante" - p
max = 1 gewŠhlt wird. Die Bedingung in Gl.(4.24)

resultiert in gekrŸmmten kreisfšrmigen TeilßŠchen an den Polen und in gekrŸmmten
ringfšrmigen FlŠchen zwischen den Polen, welche axialsymmetrisch bezŸglich der
(transversalen)z-Richtung der Platte sind. Die maximale Ausdehnung bezŸglich
des Polarwinkels (bei einem beliebigen konstanten Azimutalwinkel) ist entsprechend
Gl. (4.24) fŸr alle TeilßŠchen konstant. Um eine gleichmŠ§igere Verteilung der
TeilßŠchen zu gewŠhrleisten, wird zusŠtzlich eine gerade Anzahl dieser mit identischer
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maximaler Ausdehnung bezŸglich des Polarwinkels verwendet. Die in dieser Studie
verwendete Anzahl von TeilßŠchen pro Kugel steigt mit deren Grš§e und betrŠgt
Np = 12, 20, 36, 64 und 112 fŸr die fŸnf vorberechneten Kugelgrš§en.

Die von einer TeilßŠchep in Richtung des j -ten Detektorintervalls emittierte
Leuchtkraft wird mit Lp

j bezeichnet. Au§erdem wird angenommen, dass der Abstand
zwischen der FlŠchep und dem Rand der Platte durch den Abstand eines reprŠsenta-
tiven Punktes aufp zur Platte approximiert werden kann. Dieser Punkt ist wiederum
deÞniert als der Mittelwert der µp-Werte der FlŠchep. Die Grš§e µp = cos(. p)
beschreibt dabei den Kosinus des Polarwinkels. p der eingebetteten Kugel, welcher
bezŸglich des Kugelzentrums und relativ zur positivenz-Achse gemessen wird. Die
Verwendung einer (normierten) Leuchtkraft anstelle der IntensitŠt zur Vorberechnung
der auf den Detektor projizierten Strahlung der Kugel ist nŸtzlich, da das Gewicht
eines Photonenpakets ebenfalls einer Leuchtkraft entspricht und somit eine e"ziente
numerische Implementierung ermšglicht wird. WŠhrend einer MCST-Simulation wird
die Peel-o!-Leuchtkraft durch das Material auf dem Weg zwischen der TeilßŠche und
dem Detektor abgeschwŠcht. Im Falle des Plattenexperiments ist die Leuchtkraft
Lp,det

j , welche von der TeilßŠchep emittiert und vom j -ten Detektorintervall detektiert
wird, daher gegeben durch

Lp,det
j = Lp

j exp

$

"
-p

µj

%

,

wobei -p die transversale optische Tiefe zwischen einem reprŠsentativen Punkt der
TeilßŠche und dem Rand der Platte in Richtung Detektor ist. In Abb.4.7 ist die von
der Kugel emittierte Gesamtleuchtkraft aller TeilßŠchen durch Peel-o!Lp,det =

G
j Lp

j

pro TeilßŠchenbreite beispielhaft fŸr die Kugelgrš§e- sph
3 als Funktion der Position auf

der KugeloberßŠche (µp) dargestellt. Aufgrund der im Zentrum der vorberechneten
Kugel beÞndlichen neutralen Strahlungsquelle (w = 1) ist die hier dargestellte
Leuchtkraft normiert und dimensionslos. Der Verlauf zeigt einen deutlichen Anstieg
des emittierten Flusses zu hšheren Werten vonµp. Dies bedeutet, dass TeilßŠchen,
die in Richtung des Detektors orientiert sind, stŠrker zum emittierten Fluss durch
Peel-o! beitragen als andere TeilßŠchen. Gleichwohl zeigt dieses Diagramm, dass
alle TeilßŠchen einen Beitrag leisten, was eine Folge der beim Plattenexperiment
verwendeten (gekrŸmmten) Geometrie des simulierten Detektors ist. Au§erdem
wird deutlich, dass die gewŠhlte konstante Breite der Intervalle des Polarwinkels
. p der verwendeten TeilßŠchen zu unterschiedlichen Breiten der entsprechenden
µp-Intervalle fŸhrt. Zudem entspricht die FlŠche unter der Kurve der (normierten)
Gesamtleuchtkraft Ldet =

G
j,p Lp

j der durch Peel-o! von der Kugel in Richtung
Detektor entsandten Strahlung.

Um die auf den Detektor projizierte Leuchtkraft einer TeilßŠchep durch Peel-
o! vorzuberechnen, wird erneut Gebrauch von einer MC-Methode gemacht. DafŸr
werden 107 Photonenpakete simuliert, welche jeweils von einer jeden TeilßŠchep
abgestrahlt werden. Die anfŠngliche Position eines simulierten Photonenpakets wird
isotrop auf der FlŠche ausgelost (vgl. Kapitel2.4.2). Anschlie§end wird dessen
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Abb. 4.7: Emittierte Leuchtkraft pro TeilßŠchenbreitedLp,det / dµp in AbhŠngigkeit
von der Position µp auf der OberßŠche der Kugel. Die FlŠche unter der Kurve
entspricht der gesamten emittierten Leuchtkraft der Kugel durch Peel-o! in Richtung
des Detektors. FlŠchenelemente auf der KugeloberßŠche mit hšherenµp-Werten
besitzen Normalenvektoren, die zunehmend zum Detektor zeigen, und zeichnen sich
durch hšhere emittierte FlŸsse aus.

Ausbreitungsrichtung entsprechend dem (richtungsabhŠngigen) Emissionsspektrum
der jeweiligen vorberechneten Kugel (vgl. Abb.4.5) ausgelost. Mit diesen Grš§en
lŠsst sich der zugehšrigeµ-Wert im Bezugssystem des Detektors (vgl. Gl.4.19)
sowie das entsprechendeµ-Intervall des Detektors eindeutig ermitteln. BeÞndet sich
der Detektor in Ausbreitungsrichtung (µ > 0), wird die von einem Photonenpaket
getragene Leuchtkraft zur auf den Detektor projizierten Leuchtkraft des jeweiligen
Intervalls hinzuaddiert. Aufgrund der Symmetrie wŸrde die HŠlfte aller simulierten
Photonenpaketenicht in die Richtung des Detektors entsandt werden. Um die
Vorberechnungszeit zu reduzieren und die QualitŠt der Resultate insbesondere fŸr
diejenigen TeilßŠchen zu verbessern, welche dem Detektor tendenziell abgewandt sind,
wird von einer Methode der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit Gebrauch gemacht.
Es wurden daher ausschlie§lich Photonenpakete simuliert, welche einen positiven
Beitrag zum gemessenen Fluss liefern, und im Gegenzug ihr Gewicht entsprechend
reduziert. Im Gegensatz zu den vorberechneten Emissionsspektren aus Kapitel4.4.3,
welche ausschlie§lich wŠhrend der Vorberechnung der Kugeleigenschaften zum Einsatz
kommen, kšnnen die hier vorberechneten durch erweiterten Peel-o! emittierten
LeuchtkrŠfte mehrfach wŠhrend der eigentlichen MCST-Simulation verwendet werden;
dies wird in Kapitel 4.5 nŠher beschrieben.
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ZusŠtzlich zu der hier beschriebenen Peel-o!-Methode, bei der von jeder TeilßŠche
Peel-o!-Photonenpakete von einem zugehšrigen reprŠsentativen Punkt entsandt
werden, wird im weiteren Verlauf auch eine vereinfachte Variante der erweiterten
Peel-o!-Methode getestet, welche im Folgenden alssimple SePS-Methode bezeichnet
wird. Bei der Verwendung dieser Variante wird die komplette Kugel fŸr jedes Detek-
torintervall jeweils durch einen einzigen Punkt auf der KugeloberßŠche reprŠsentiert
anstelle vonNp Punkten fŸr alle TeilßŠchen. Au§erdem wird der Beitrag zur Peel-
o!-Leuchtkraft in Richtung des j -ten Detektorintervalls (L j ) unter der Annahme
einer gro§en Distanz zwischen der Kugel und dem Detektor ermittelt. Damit istL j

gegeben mit

L j =
L tot

sph

2MInt
,

wobei L tot
sph die beim Peel-o! verursachte Gesamtleuchtkraft der Kugel undMInt

die in Kapitel 4.3.1eingefŸhrte Anzahl verwendeter Detektorintervalle ist. FŸr das
j -te Detektorintervall mit zentralem Wert µj ist der reprŠsentative Punkt auf der
KugeloberßŠche, ausgehend von welchem Peel-o!-Photonenpakete entsandt werden,
derjenige mit dem geometrisch kleinsten Abstand zum Detektor und erfŸllt folglich
die Bedingungµp = µj .

Der numerische Aufwand der hier vorgestellten Methode zur Berechnung projizier-
ter Peel-o!-LeuchtkrŠfte ist dabei eine Konsequenz der KrŸmmung des Detektors.
Im zuvor angesprochenen Fall eines ebenen Detektors in gro§em Abstand, dessen
Orientierung durch einen einzigen normierten Normalenvektor beschrieben werden
kann, ist diese Vorberechnung allerdings nicht notwendig. In diesem Falle ergibt sich
der Fluss durch Auswertung des Emissionsspektrums in Richtung des (negativen)
Normalenvektors der Detektorebene. Diese Auswertung muss dabei fŸr jede Teil-
ßŠche der Kugel separat durchgefŸhrt werden. Der Einsatz einer MC-Methode zur
Vorberechnung der projizierten Leuchtkraft entfŠllt in diesem Falle gŠnzlich.

In Kapitel 4.5 werden die Resultate fŸr die Simulation des Plattenexperiments
prŠsentiert und es wird ein Vergleich zwischen der S&S-Methode, der SPS-Methode,
der SePS-Methode und der simplen SePS-Methode angestellt und untersucht.

4.5 Ergebnisse und Diskussion
In diesem Kapitel werden vier verschiedene Methoden angewandt, um im Rahmen
von MCST-Simulationen den transmittierten Fluss durch eine unendlich ausgedehnte,
homogene ebene Platte (vgl. Kapitel4.3) zu bestimmen: die S&S-Methode (vgl.
Kapitel 4.3.1), die SPS-Methode (vgl. Kapitel4.4.1) sowie die SePS-Methode und die
simple SePS-Methode (vgl. Kapitel4.4.2). In einem Vergleich werden StŠrken und
SchwŠchen der Methoden ausgearbeitet, bevor eine Eršrterung der Rolle der Albedo
und einer mšglichen Erweiterung der SePS-Methode auf anisotrope Strahlung und das
BerŸcksichtigen von Polarisation vorgestellt wird. Aus GrŸnden der †bersichtlichkeit
und VerstŠndlichkeit Þndet sich eine kurze †bersicht mit Beschreibungen zu den
verschiedenen Methoden in Tab.B.1 im Anhang.
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4.5.1 Die Rolle von Peel-o! beim MCST

In Abb. 4.8 sind die Ergebnisse verschiedener Simulationen fŸr die transmittier-
te Strahlung I trans (µ) durch eine Platte mit einer transversalen optischen Tiefe
von -max = 75 dargestellt. Die gepunktete Kurve stellt das Ergebnis der nicht-
probabilistischen Lšsung (vgl. Kapitel4.3.2) dar und dient zum Vergleich mit den vier
verschiedenen MC-basierten Methoden. Die Ergebnisse einer jeden MCST-Simulation
wurden auf Basis von jeweils109 simulierten (ursprŸnglichen) Photonenpaketen
erzeugt. Das Diagramm weist einen deutlich glatteren Verlauf der Transmissionsspek-
tren fŸr diejenigen Simulationen auf, welche von Peel-o! Gebrauch machen, verglichen
zum Transmissionsspektrum, welches mittels der S&S-Methode erhalten wurde und
deutliches Rauschen aufweist. Dies ist darauf zurŸckzufŸhren, dass wŠhrend eines
jeden Streuereignisses eines ursprŸnglichen Photonenpakets bei Peel-o!-basierten
Simulationen ein individuelles Peel-o!-Photonenpaket zujedem Detektorintervall
entsandt wird; im Gegensatz dazu erhšht die S&S-Methode lediglich den Fluss eines
einzigen Detektorintervalls pro ursprŸnglichem Photonenpaket. Die SPS-Methode
liefert in dem Sinne ein insgesamt besseres Ergebnis als die S&S-Methode, da sowohl
ihre zugehšrige transmittierte Gesamtleuchtkraft als auch die Form ihres Transmis-
sionsspektrums dem entsprechenden Ergebnis der nicht-probabilistischen Lšsung
deutlich Šhnlicher ist. Dennoch weichen beide Methoden bei niedrigen Werten vonµ
um ungefŠhr eine Grš§enordnung von der nicht-probabilistischen Lšsung ab. FŸr
steigende Werte vonµ nimmt die relative Di!erenz tendenziell ab. Insgesamt demons-
trieren diese Ergebnisse, dass die Verwendung der SPS-Methode zu insgesamt besseren
Ergebnissen bei der Flussbestimmung fŸhrt als die S&S-Methode; das Problem der
hohen optischen Tiefen wird jedoch allein durch die SPS-Methode nicht gelšst, da
die Ergebnisse bestŠtigen, dass auch diese zu einer deutlichen UnterschŠtzung des
Flusses fŸhrt.

Die SePS-Methode und die simple SePS-Methode hingegen erreichen ein deutlich
besseres Ergebnis. Insbesondere die SePS-Methode weist hierbei einen niedrigen
relativen Fehler fŸr alle Transmissionsrichtungenµ auf und ist folglich eine geeignete
Methode zum Simulieren von optischen Tiefen von bis zu-max$ 75. Die simple SePS-
Methode hingegenŸberschŠtztden entstehenden Fluss geringfŸgig, wie in Abb.4.8
gesehen werden kann. FŸr hšhere Werte vonµ ist dieser E!ekt bei der simplen
SePS-Methode zu erwarten. Zum einen wird in diesem Falle nŠmlich die komplette
Strahlung einer eingebetteten Kugel fŸr jedes Detektorintervall jeweils von einem
einzigen Punkt der Kugel entsandt. Zum anderen beÞndet sich dieser Punkt in
der NŠhe desjenigen Pols der eingebetteten Kugel, welcher dem Rand der Platte,
hinter dem sich der Detektor beÞndet, am nŠchsten ist. Folglich wird Strahlung,
welche eigentlich Punkten auf der OberßŠche der Kugel entstammt, die tiefer in der
Platte eingebettet sind, stattdessen von einem Punkt in der NŠhe des Plattenrandes
abgestrahlt und erfŠhrt folglich eine geringere AbschwŠchung, was sich wiederum in
erhšhten Flusswerten Šu§ert. Es kann davon ausgegangen werden, dass dieser E!ekt
mit der Grš§e der eingebetteten Kugel stŠrker zum Vorschein kommt; au§erdem ist
in diesem Falle bei Einsatz der simplen SePS-Methode auch mit einer UnterschŠtzung
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des Flusses fŸr niedrigeµ-Werte zu rechnen. Folglich ist damit zu rechnen, dass
die simple SePS-Methode nicht in der Lage ist, fŸr deutlich hšhere optische Tiefen
Flusswerte korrekt abzuschŠtzen.

Der Erfolg einer MCST-Methode im Kontext des Problems hoher optischer Tie-
fen hŠngt ma§geblich von der benštigten Simulationszeit und der dabei erzielten
Genauigkeit der Ergebnisse ab. Die durch Einsatz der SePS-Methode erzielte Leis-
tungssteigerung wird dann umso deutlicher, wenn die aufgewandte Simulationszeit
berŸcksichtigt wird. SŠmtliche Simulationen wurden seriell, also mit einem einzigen
Prozessorkern9, und auf Basis der ProgrammiersprachePython durchgefŸhrt. Mit
der SePS-Methode wurde eine Simulationszeit von$ 2Tagen aufgewandt, wŠhrend
Camps und Baes(2018) fŸr die gleiche Platte1013 Photonenpakete mit der S&S-
Methode simulierten und eine Šquivalente serielle Simulationszeit von$ 52Tagen
aufwendeten; allerdings ist der Fehler der Ergebnisse ihrer Simulation (siehe rechtes
Diagramm in Abb. 3 in Camps und Baes2018) grš§er als derjenige, welcher in dieser
Studie bei Einsatz der SePS-Methode erzeugt wurde, die zudem104 mal weniger
(ursprŸngliche) Photonenpakete simuliert hat. Insgesamt fŸhrte dies zu einer Reduk-
tion der Simulationszeit von> 95 %bei gleichzeitiger (deutlicher) Verbesserung der
ermittelten Flusswerte. Obgleich ein direkter Vergleich zwischen beiden Methoden
auf Basis dieser Ergebnisse nur schwer durchgefŸhrt werden kann, zeigt sich, dass
die SePS-Methode die S&S-Methode, wie erwartet, bei mittleren bis hohen optischen
Tiefen deutlich Ÿbertri!t. Damit ergibt sich, dass die SePS-Methode die bevorzugte
Methode fŸr MCST-Simulationen dieser Art ist.

Um die Mšglichkeit zur erfolgreichen DurchfŸhrung von MCST-Simulationen bei
hšheren optischen Tiefen zu demonstrieren, zeigt Abb.4.9 die Ergebnisse von Simu-
lationen fŸr drei transversale optische Tiefen-max ' { 75, 150, 300} , welche jeweils
mit einer von vier verschiedenen MCST-Methoden durchgefŸhrt wurden. Pro Si-
mulation wurden 109 Photonenpakete verwendet, was der Anzahl entspricht, die
auch fŸr die Erzeugung der Ergebnisse in Abb.4.8 verwendet wurde. Bei den hier
betrachteten MCST-Methoden handelt es sich um die SPS-Methode und die SePS-
Methode sowie Varianten dieser beiden Methoden, welche alsvorwŠrtsSPS-Methode
und vorwŠrtsSePS-Methode bezeichnet werden. Diese Methoden unterscheiden sich
von der SPS-Methode und der SePS-Methode insofern, als die darin inbegri!ene
Stretch-Methode nur dann zum Einsatz kommt, wenn die Ausbreitungsrichtung des
Photonenpakets zu einer Verringerung der Distanz zu mindestens einem der Detek-
torintervalle fŸhrt, es alsovorwŠrtsgerichtetist. Eine Konsequenz dieser Methode ist,
dass transmittierte Photonenpakete im Mittel eine geringere Anzahl von Streuungen
erleben und insgesamt eine geringere Distanz zurŸckgelegt haben, bevor sie die
Platte verlie§en. FŸr alle betrachteten Werte von-max wird festgestellt, dass der
Einsatz der vorwŠrts-Variante die insgesamt vom Detektor registrierte Leuchtkraft
erhšht. Au§erdem zeigen sich bei einer optischen Tiefe von-max = 150 bereits gro§e
Di!erenzen zwischen der SePS-Methode und der nicht-probabilistischen Lšsung,
wŠhrend die vorwŠrts SePS-Methode der letzteren Lšsung nŠher kommt.

9 Prozessor: Intel Xeon Gold 6148.
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Abb. 4.8: Ermittelte Transmissionsspektren einer Platte mit transversaler optischer
Tiefe -max = 75. Verschiedene MCST-Methoden (durchgezogene Kurven) werden
mit den Ergebnissen einer nicht-probabilistischen numerischen Methode (gepunktete
Kurve) verglichen. Siehe Kapitel4.5.1 fŸr Details.

Zudem ist in Abb. 4.9 im Falle von -max = 150 fŸr die SePS-Methode zu erkennen,
dass der Fluss bei niedrigerenµ-Werten deutlich unterschŠtzt wird, welcher grš§-
tenteils BeitrŠge von Photonenpaketen enthŠlt, die in der NŠhe der Unterseite der
Platte streuten, bevor sie diese verlie§en. Eine relativ starke UnterschŠtzung dieser
Flusswerte deutet folglich eine unterreprŠsentierte Anzahl simulierter Streuereignisse
in der NŠhe des Rands der Platte an. Eine mšgliche Lšsung fŸr dieses Problem
kšnnte in der EinfŸhrung einer unteren Grenze an pro Photonenpaket simulierten
Streuereignissen liegen, welche erreicht werden muss, bevor das Photonenpaket das
Gebiet der Platte verlassen darf. Dieser Ansatz ist eine Anforderung an die minimale
Anzahl simulierter Streuordnungen und wŠre somit mit dem Streuordnungsproblem
verbunden, das in Kapitel4.2.6erlŠutert wurde. Das UnterschŠtzen von Flusswerten
deutet darauf hin, dass zu viele Photonenpakete die Platte zu frŸh und mit einem
zu hohen verbleibenden Gewicht verlassen, was entweder wŠhrend der eigentlichen
MCST-Simulation oder bereits wŠhrend der Vorberechnung der Emissionsspektren
stattÞnden kann. Die Tatsache, dass Photonenpakete in der Lage sind, den Mo-
dellraum zu verlassen, kšnnte dadurch zu einer Fehlerquelle werden und zu einer
systematischen UnterschŠtzung von Fluss fŸhren. Folglich stellt sich die Frage nach
der potenziellen Notwendigkeit einerminimalen Anzahl von zu berŸcksichtigen-
den Streuereignissen, welche Thema zukŸnftiger Studien werden kšnnte. Zudem
implizieren die Ergebnisse in Abb.4.1 eine Obergrenze fŸr die Anzahl relevanter
Streuordnungen. Photonenpakete, die diese Anzahl Ÿberschreiten, kšnnten folglich
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vom Modellraum entfernt werden, ohne dass dies einen signiÞkanten Einßuss auf
die erhaltenen Flusswerte hŠtte. Auch vorberechnete Emissionsspektren von Kugeln
kšnnen bei unzulŠnglicher Genauigkeit zu einer Fehlerquelle bei der Flussberechnung
werden. Um eine ausreichende Genauigkeit bei den Spektren zu gewŠhrleisten und
diese potenzielle Fehlerquelle zu kontrollieren, ist daher der Einsatz von statisti-
schen Tests bezŸglich ihrer Konvergenz zu empfehlen, wie sie beispielsweise von
Camps und Baes(2018) beschrieben werden. Da es fŸr die Zwecke dieser Studie
genŸgt, wird im Rahmen dieser Studie jedoch eine feste Anzahl von (ursprŸnglichen)
Photonenpaketen verwendet.

Bei einer transversalen optischen Tiefe von-max = 300 ist keine der verwendeten
MCST-Methoden in der Lage, die nicht-probabilistische Lšsung mit ausreichender
Genauigkeit zu reproduzieren. Die drei Diagramme zeigen zudem, dass mit stei-
gendem-max die Flusswerte bei Einsatz der SPS-Methode deutlicher unterschŠtzt
werden als bei Einsatz der SePS-Methode, was darauf hindeutet, dass die Nutzung
einer neuen fortschrittlicheren Methode bei hšheren optischen Tiefen entscheidend
fŸr den Erfolg einer MCST-Simulation ist. Bei-max = 300 sind die ermittelten
Flusswerte um mehrere Grš§enordnungen zu niedrig. Lediglich beiµ ! 1 resultiert
die vorwŠrts SePS-Methode fŸr-max %300 in Flusswerten, die vergleichbar mit der
nicht-probabilistischen Lšsung sind.

Insgesamt lŠsst sich feststellen, dass die SePS-Methode trotz ihres Erfolgs bei einer
optischen Tiefe von-max = 75 nicht in der Lage ist, das Problem hoher optischer
Tiefen fŸr MCST-Simulationen zu lšsen und es stellt sich die Frage, ob das Problem
mit dem Einsatz reiner MC-Methoden fŸr beliebige optische Tiefen tatsŠchlich lšsbar
ist. Dennoch legen die prŠsentierten Ergebnisse nahe, dass die SPS-Methode und die
SePS-Methode die Ergebnisse von MCST-Simulationen im Bereich mittlerer bis hoher
optischer Tiefen, in dem ermittelte FlŸsse hŠuÞg stark unterschŠtzt werden, deutlich
verbessern und das Problem dadurch verringern. Der Hauptgrund fŸr den Erfolg
dieser Methoden lŠsst sich auf die Abdeckung weiter Bereiche von Streuordnungen
zurŸckfŸhren, welche insbesondere im Falle der SePS-Methode vorliegt, die in einer
Weise konzipiert ist, dass hohe Streuordnungen bereits in einer frŸhen Phase eines
jeden simulierten Photonenpaketpfads berŸcksichtigt werden.

Die Rolle der Albedo

Wie in Kapitel 4.2 beschrieben, spielt die Albedo eine entscheidende Rolle bei MCST-
Simulationen hoher optischer Tiefen. €hnlich zu dem E!ekt, den eine Erhšhung der
optischen Tiefe-max hat (vgl. Abb. 4.1), verbreitert auch ein erhšhter Wert der Albedo
A den Bereich relevanter Streuordnungen und verschiebt diesen in Richtung hšherer
Werte. Jedoch hat die Albedo keinen Einßuss auf den geometrischen Verlauf eines
Photonenpaketpfades. Die Folge ist, dass die Wahrscheinlichkeit fŸr das Erzeugen
eines Photonenpaketpfades ausreichend hoher Streuordnung mit steigendem Wert
von A e!ektiv sinkt. Das bedeutet, dass bei einer gegebenen konstanten Anzahl
simulierter Photonenpakete die Wahrscheinlichkeit zur Simulation einer ausreichenden
und reprŠsentativen Menge signiÞkanter Pfade mit steigender Albedo ebenfalls sinkt.
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Abb. 4.9: Ergebnisse fŸr Transmissionsspektren beim Plattenexperiment fŸr
transversale optische Tiefen-max ' { 75, 150, 300} . Lšsungen verschiedener fort-
schrittlicher MCST-Methoden (durchgezogene Kurven) werden mit denen einer
nicht-probabilistischen numerischen Methode (gepunktete Kurven) verglichen. Die
vorwŠrts-Variante der SPS-Methode und SePS-Methode unterscheidet sich lediglich
in der Anwendung der Stretch-Methode, welche in diesem Falle ausschlie§lich dann
angewandt wird, wenn das Photonenpaket in Richtung des Detektors streut. Siehe
Kapitel 4.5.1 fŸr Details.

Die Anzahl simulierter Photonenpakete ist jedoch ausschlaggebend fŸr die benštigte
Simulationszeit, sodass hšhere Werte der Albedo folglich die maximal simulierbare
optische Tiefe -max begrenzen kšnnen; im Gegenzug erlauben niedrigere Werte
der Albedo die Simulation von Objekten mit hšheren Werten der optischen Tiefe.
Dieses Verhalten zeigt sich in Abb.B.1 und Abb. B.2 im Anhang, die beispielhaft
Transmissionsspektren von Simulationen des Plattenexperiments fŸr verschiedene
Werte der Albedo zeigen.

In Abb. B.1 ist zu erkennen, dass fŸr den relativ hohen Wert vonA = 0,9 die
e!ektive maximal simulierbare optische Tiefe sogar unter-max = 75 fŠllt, da die
ermittelten Flusswerte in diesem Fall bereits deutlich unterschŠtzt werden. Im Falle
von A = 0,5 liegt sie zwischen-max = 75 und 150, was bereits andeutet, dass
eine Erhšhung der Albedo zu einer deutlichen Senkung der e!ektiven maximal
simulierbaren optischen Tiefe fŸhrt. Im Gegensatz dazu zeigt Abb.B.2 die Ergebnisse
fŸr den Fall einer reduzierten Albedo vonA = 0,05 fŸr vier verschiedene optische
Tiefen -max ' { 75, 150, 300, 600} . In diesem Falle ist ein deutlicher Anstieg der
e!ektiven maximal simulierbaren optischen Tiefe zu erkennen; insbesondere zeigt
sich hierbei, dass erst bei einer optischen Tiefe von-max = 600 die Ergebnisse
der MCST-Simulation mittels der SePS-Methode beginnen merkbar wenngleich
geringfŸgig von der nicht-probabilistischen Lšsung abzuweichen. Zusammenfassend
lŠsst sich feststellen, dass die e!ektive Obergrenze simulierbarer optischer Tiefen
unter Einsatz der SePS-Methode bei einer hohen Albedo vonA = 0,9 bei -max < 75
liegt, wŠhrend eine niedrige Albedo vonA = 0,05 sogar die Simulation e!ektiver
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maximaler optischer Tiefen von-max " 600 ermšglicht. Mit anderen Worten, es
zeigt sich, dass erhšhte Werte der Albedo das Einsetzen des Streuordnungsproblems
tendenziell zu niedrigeren-max-Werten verschieben, wodurch die e!ektive Obergrenze
simulierbarer optischer Tiefen reduziert wird, was in †bereinstimmung mit den
Ergebnissen und Vorhersagen aus den Kapitel4.2 und 4.3.3 ist.

4.5.2 Erweiterung der SePS-Methode: anisotrope Streuung
und Polarisation

In dieser Studie wurde die erweiterte Peel-o!-Methode eingefŸhrt und auf den Fall
einer unendlich ausgedehnten, homogenen ebenen Platte unter der Annahme isotroper
Streuung angewandt. Im Folgenden wird die Mšglichkeit zur BerŸcksichtigung und
erfolgreichen Simulation von anisotroper Streuung und Polarisation im Rahmen der
erweiterten Peel-o!-Methode diskutiert.

Henyey-Greenstein-Streuung

Henyey-Greenstein-Streuung (HG-Streuung;Henyey und Greenstein1941) ist ein
weit verbreitetes und hŠuÞg genutztes Modell zur Beschreibung der Phasenfunktion
anisotroper Streuung (vgl. Kapitel2.4.1), welches durch einen einzigen Parameter
bestimmt ist. Bei der Verwendung von HG-Streuung im Rahmen der erweiterten
Peel-o!-Methode hŠngen die resultierenden Emissionsspektren der vorberechneten
Kugeln zusŠtzlich von der anfŠnglichen Ausbreitungsrichtung des Photonenpakets
ab, welche dieses nach dem Streuereignis im Zentrum der Kugel besitzt. AbhŠngig
von der Art des Detektors bieten sich verschiedene Mšglichkeiten zur Vorberechnung
der Spektren an. Im Falle eines gekrŸmmten Detektors, wie er beispielsweise beim
beschriebenen Plattenexperiment zum Einsatz kommt, wurden TeilßŠchen auf der
OberßŠche der vorberechneten Kugeln deÞniert, welche sich jeweils in einer bestimm-
ten Lage (Orientierung) relativ zum Detektor beÞnden. WŠhrend im isotropen Fall
jeder Punkt auf der OberßŠche dieselben Emissionseigenschaften besitzt, die lediglich
eine AbhŠngigkeit vonµs = cos. s aufweisen, mŸssen Emissionsspektren im Falle von
anisotroper HG-Streuung fŸr jede TeilßŠche individuell vorberechnet werden. Der
Ausgang dieser Simulationen, also das resultierende Emissionsspektrum einer jeden
TeilßŠche, hŠngt dabei zusŠtzlich vom Polarwinkel. der anfŠnglichen Ausbreitungs-
richtung des Photonenpakets ab, nicht aber vom Azimutalwinkel%. Folglich kann
der komplette Bereich der. -Werte aufgeteilt werden und entsprechende Emissions-
spektren fŸr jedes Intervall erstellt werden. Emissionsspektren der TeilßŠchen hŠngen
dann, abgesehen von der Variableµs, zusŠtzlich vom Azimutalwinkel%s ab; dabei
beschreibt%s die Ausbreitungsrichtung des Photonenpakets nach Durchdringen der
KugeloberßŠche projiziert auf die Tangentialebene am Austrittspunkt. WŸrden die
Intervalle der Winkel . , . s und %s in Schritten von 1( aufgeteilt und die entstehen-
den Emissionsspektren ermittelt, so wŸrde dies bei der Verwendung von einfacher
Genauigkeit (4 Bytes pro Eintrag) zu einem Speicherbedarf von$ 200 Megabytes
pro WellenlŠnge und TeilßŠche fŸhren. Im Falle eines ebenen Detektors in gro§er
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Distanz kšnnen die TeilßŠchen alternativ auch im Koordinatensystem des gestreuten
Photonenpakets deÞniert werden. Damit wŸrde die Notwendigkeit zur Vorberechnung
verschiedener anfŠnglicher Ausbreitungsrichtungen entfallen, wodurch der benštigte
Speicherbedarf auf$ 1 Megabyte pro WellenlŠnge und TeilßŠche reduziert wŸrde.
Insgesamt legt dies nahe, dass die Implementierung der erweiterten Peel-o!-Methode
auch unter Annahme von Henyey-Greenstein-Streuung mšglich ist.

Mie-Streuung und Polarisation

Die Einbeziehung von Polarisation in die erweiterte Peel-o!-Methode ist wie auch
die Verwendung von HG-Streuung mšglich, jedoch fŸhrt dies zu verhŠltnismŠ§ig
hohen Anforderungen an die benštigte SpeicherkapazitŠt. Unter Annahme von Mie-
Streuung lŠsst sich der Polarisationszustand eines Photonenpakets im Rahmen von
MCST-Simulationen simulieren, dabei hŠngt der Ausgang eines jeden Streuereignisses
vom Polarisationszustand des eintre!enden Photonenpakets ab. Die Standard-Peel-
o!-Methode Ð und damit die SPS-Methode Ð kann Polarisation ohne Weiteres berŸck-
sichtigen; Beispiele fŸr ihre erfolgreiche Implementierung sind MCST-Programme
wie Mol3D und POLARIS. Im Falle der SePS-Methode kann die Einbeziehung von
Polarisation und Mie-Streuung bei der Vorberechnung von Emissionsspektren Šhn-
lich wie bei der Verwendung von HG-Streuung erfolgen, allerdings besteht hierbei
zusŠtzlich eine AbhŠngigkeit der Spektren vom anfŠnglichen Polarisationszustand
(I,Q,U,V )T

in des Photonenpakets. Vorberechnete Emissionsspektren werden in diesem
Falle mit einer zentralen Quelle ermittelt, welche ebenfalls ein neutrales Gewicht
besitzt, das in diesem Falle der Grš§eI in entspricht, also der ersten Komponente des
Stokes-Vektors. Die drei Ÿbrigen Stokes-KomponentenQin , Uin und Vin mŸssen je-
doch in gewissen Intervallen aufgeteilt und jede mšgliche Kombination dieser Grš§en
individuell vorberechnet werden, was die resultierende Datenmenge abzuspeichernder
Emissionsspektren deutlich vergrš§ert. Weil die erforderte SpeicherkapazitŠt bei
MCST-Simulationen zu einem Problem werden kann, ist die Art der Aufteilung und
deren Außšsung entscheidend. Im Allgemeinen sind die drei (reellen) Komponenten
durch die Ungleichung

I 2
in % Q2

in + U2
in + V 2

in

beschrŠnkt, sodass fŸr ihre Klassierung sowohl kartesische Koordinaten als auch
Kugelkoordinaten verwendet werden kšnnten. Wird von einer kartesischen Aufteilung
in Schritten von 10 %der Grš§eI in ausgegangen, wŸrde dies zu einem zusŠtzlichen
Faktor von $ 4000bei der benštigten SpeicherkapazitŠt fŸhren. Hinzu kŠme, dass
Photonenpakete, die den Rand der Kugel verlassen, polarisiert sind, was zu einem
zusŠtzlichen Faktor von4 fŸhren wŸrde, da alle Komponenten des Stokes-Vektors
quantisiert werden mŸssten. Insgesamt wŸrde dies zu einer benštigten Speicher-
kapazitŠt von $ 16 Gigabytes pro WellenlŠnge und TeilßŠche fŸhren, sofern von
einem ebenen Detektor in gro§em Abstand ausgegangen wird. Die Außšsung der
Stokes-Komponenten durch diese Intervalle ist jedoch grob. Eine hoch aufgelšste
Behandlung von Polarisation ist hingegen aufgrund der gro§en damit einhergehenden
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Datenmengen nicht ohne Weiteres realisierbar. Da Computerhardware andererseits
stŠndig verbessert wird, kann davon ausgegangen werden, dass eine angemessene
Behandlung von Polarisation im Rahmen der erweiterten Peel-o!-Methode in Zukunft
mšglich sein wird.

4.6 Zusammenfassung und
Schlussfolgerungen

In der hier vorgestellten Studie wurde das Problem hoher optischer Tiefen bei MCST-
Simulationen untersucht. Aufbauend darauf wurden verschiedene Methoden zur
Lšsung des Problems vorgestellt und verglichen. Zu diesem Zweck wurden die Me-
thoden in der vonGordon et al. (2017) adoptierten numerischen Testumgebung einer
dreidimensionalen, von einer Seite (monochromatisch) beleuchteten, unendlich ausge-
dehnten, homogenen ebenen Platte angewandt und die Eigenschaften transmittierter
Strahlung untersucht (vgl. Kapitel 4.3.1).

Als Grundlage fŸr die Entwicklung der Methoden wurde zunŠchst der Fall des ein-
dimensionalen Plattenexperiments betrachtet (vgl. Kapitel4.2) und eine analytische
Lšsung fŸr den transmittierten Fluss hergeleitet. Diese basiert auf Lšsungen einer
Di!erentialgleichung, welche Eigenfunktionen von Photonenverteilungen innerhalb
der Platte beschreibt, sowie auf einer Reihenentwicklung beliebiger Photonenvertei-
lungen in diesen Eigenfunktionen. Aufbauend darauf konnten in Kapitel4.2.5die
BeitrŠge zum insgesamt transmittierten Fluss in AbhŠngigkeit von der Streuord-
nung n hergeleitet werden, wobei die Streuordnung eines Photons die Anzahl in der
Platte erlebter Streuereignisse vor dessen Detektion beschreibt; diese BeitrŠge sind
beispielhaft fŸr verschiedene Werte der transversalen optischen Tiefen der Platte
(-max) in Abb. 4.1 dargestellt. Es konnte gezeigt werden, dass die korrekte Flussbe-
stimmung fŸr hšhere Werte der optischen Tiefe nicht nur die Simulation hšherer
Streuordnungen, sondern auch die Simulation eines breiter werdenden Intervalls von
Streuordnungen erfordert, was in dieser Studie als das Streuordnungsproblem bezeich-
net wird. Dieses geht einher mit einem WegÞndungsproblem, bei dem die Relevanz
eines Photonenpaketpfads, also der Beitrag (das Gewicht) zum transmittierten Fluss,
deutlich von der Wahrscheinlichkeit zur Auslosung dieses Pfads abweichen kann, was
insbesondere im Falle hoher optischer Tiefen zu erwarten ist. Zudem wurde gezeigt,
dass die Albedo eine wichtige Rolle spielt und wesentlich Ÿber das Ausma§ dieser
beiden Probleme entscheidet. So nimmt mit steigender Albedo sowohl die Hšhe
relevanter Streuordnungen als auch die Breite des Intervalls dieser zu, gleichsam
reduziert sich jedoch e!ektiv die Rate, mit der sich Photonenpakete durch die Platte
bewegen mŸssen, um relevante BeitrŠge zum gesamten Fluss leisten zu kšnnen. Auf
Basis dieser Ergebnisse werden die Grenzen der Composite-Biasing-Methode und
damit der S&S-Methode zur Lšsung des Problems hoher optischer Tiefen aufgezeigt,
deren Erfolg bei optischen Tiefen von-max < 75 zum Teil auf die Reduktion der
im Durchschnitt simulierten Streuordnung zurŸckzufŸhren ist (vgl. Kapitel4.3.3).
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Jedoch wurde geschlussfolgert, dass diese Methoden alleine keine Lšsung fŸr deutlich
hšhere optische Tiefen darstellen kšnnen.

In Kapitel 4.4 wurde erlŠutert, inwiefern die Peel-o!-Methode ein vielversprechen-
der Kandidat fŸr die Lšsung des Streuordnungsproblems ist. Bei Anwendung der
Standard-Peel-o!-Methode wird bei jedem Streuereignis eines simulierten ursprŸngli-
chen Photonenpakets ein zusŠtzliches Peel-o!-Photonenpaket erzeugt. Dieses wird
anschlie§end interaktionsfrei in Richtung des Detektors entsandt, sodass den Detektor
fŸr jedes ursprŸngliche Photonenpaket eine Reihe von Peel-o!-Photonenpaketen mit
Streuordnungenn ' { 0, 1, á á á, nmax} erreichen, wobeinmax die Streuordnung des
ursprŸnglichen Photonenpakets beim Verlassen des Modellraums ist. Die in Abb.4.8
dargestellten Transmissionsspektren einer (dreidimensionalen) Platte der optischen
Tiefe -max = 75 deuten darauf hin, dass die SPS-Methode, welche eine Kombination
der S&S-Methode mit dem Standard-Peel-o! ist, deutlich bessere Ergebnisse liefert
als die S&S-Methode. Dennoch stš§t die SPS-Methode wie auch die S&S-Methode
bei hohen optischen Tiefen aus verschiedenen GrŸnden an ihre Grenzen. Zum einen
muss nŠmlich die komplette Breite des Intervalls relevanter Streuordnungen berechnet
werden, wodurch steigende Werte von-max zu hšheren Simulationszeiten fŸhren. Zum
anderen sinkt der Beitrag niedriger Streuordnungen relativ zum Gesamtßuss mit
steigendem-max, wie in Abb. 4.1 zu sehen ist. Jedoch kann bereits die Berechnung
niedriger Streuordnungen potenziell zu langen Simulationszeiten fŸhren, bevor hšhere
Streuordnungen simuliert werden kšnnen, die wesentliche BeitrŠge zum Gesamtßuss
leisten.

Um einige dieser DeÞzite zu beseitigen, wurde in dieser Studie die erweiterte
Peel-o!-Methode entwickelt, welche eine MCST-Methode ist, die darauf abzielt, das
Streuordnungsproblem zu lšsen, indem Umgebungsinformationen am Interaktionsort
eines Photonenpakets genutzt werden. Verglichen mit der Standard-Peel-o!-Methode
wird, anstatt ein einziges Peel-o!-Photonenpaket an der Position der Interaktion zu
erzeugen, der Interaktionspunkt als Zentrum einer homogenen Kugel deÞniert, von
deren OberßŠche sowohl das interagierende ursprŸngliche Photonenpaket als auch
eine Reihe von zusŠtzlichen Peel-o!-Photonenpaketen emittiert werden. WŠhrend
letztere interaktionsfrei zum Detektor gesendet werden, setzt das ursprŸngliche Pho-
tonenpaket mit neuen ausgelosten Eigenschaften den Weg durch den Modellraum
fort. Die entsprechenden Emissionseigenschaften der deÞnierten Kugel mŸssen dabei
zunŠchst vorberechnet werden, bevor sie in einer eigentlichen MCST-Simulation
eingesetzt werden kšnnen (vgl. Kapitel4.4.2). Eine Konsequenz der vorgestellten
erweiterten Peel-o!-Methode ist, dass von der KugeloberßŠche emittierte Photonen-
pakete BeitrŠge einer potenziell beliebig hohen Anzahl von Streuordnungen tragen.
Auf diese Weise werden gleichzeitig mehrere UnzulŠnglichkeiten frŸherer MCST-
Methoden bei der Simulation von Systemen hoher optischer Tiefe beseitigt. Zum
einen trŠgt das ursprŸngliche Photonenpaket nach der ersten Anwendung der er-
weiterten Peel-o!-Methode BeitrŠge hoher Streuordnungen, wodurch der Bereich
hoher Streuordnungen bereits zu diesem frŸhen Zeitpunkt wŠhrend der Simulation
des Photonenpakets berŸcksichtigt werden kann. Zum anderen entfŠllt durch die
direkte Verschiebung des Photonenpakets vom Zentrum zum Rand der Kugel eine
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potenziell hohe Anzahl von zu simulierenden Interaktionen, was zusŠtzlich die benš-
tigte Simulationszeit reduziert. In Abb. 4.8 werden Ergebnisse der SePS-Methode,
welche eine Kombination der S&S-Methode mit der erweiterten Peel-o!-Methode ist,
mit denen der SPS-Methode verglichen. Auch wird eine Variante der SePS-Methode,
die simple SePS-Methode, untersucht, welche die durch Peel-o! erzeugte Leuchtkraft
der Kugel mit einem einzigen Photonenpaket (pro Detektorintervall) reprŠsentiert.
Die Abbildung zeigt, dass durch Einsatz der SePS-Methode die merkbar hšchste
Genauigkeit beim Ermitteln des Transmissionsspektrums der beleuchteten Platte
erzielt wird. Insbesondere benštigte die entsprechende Simulation lediglich$ 2Tage
und sparte daher> 95 %der Šquivalenten seriellen Simulationszeit, welche vonCamps
und Baes(2018) bei Einsatz der S&S-Methode benštigt wurde, und fŸhrte gleichzeitig
sogar zu einer deutlichen Verringerung des Fehlers (vgl. Kapitel4.5 fŸr Details).

Anstelle von einer Vorberechnung der (richtungsabhŠngigen) Emissionsspektren
verschiedener Kugeln kšnnten alternativ die analytisch ermittelten Spektren des
MRWs fŸr die erweiterte Peel-o!-Methode verwendet werden. Dagegen sprechen
jedoch zwei GrŸnde. Erstens ist im Rahmen des MRWs lediglich die emittierte
Gesamtleuchtkraft, aber nicht die zugehšrige RichtungsabhŠngigkeit bekannt und
zweitens erlaubt der MRW derzeit nicht, Polarisation und Mie-Streuung korrekt
miteinzubeziehen. In Kapitel4.5.2wird dagegen die Methode zur Vorberechnung
der Emissionseigenschaften beschrieben, auf welche Weise anisotrope Streuung und
sogar Polarisation und Mie-Streuung unter Verwendung der SePS-Methode miteinbe-
zogen werden kšnnen. WŠhrend der Einsatz der erweiterten Peel-o!-Methode unter
Verwendung von anisotroper Streuung, beispielsweise HG-Streuung, im Allgemeinen
mšglich ist, ist eine vollstŠndige Behandlung von Polarisation aufgrund von hohen
Anforderungen an den dafŸr benštigten Speicherbedarf derzeit nur fŸr eine relativ
grobe Darstellung des Polarisationszustands mšglich.

DarŸber hinaus wurden die Grenzen der SePS-Methode bezŸglich der transversalen
optischen Tiefe-max untersucht (vgl. Abb. 4.9 inklusive Diskussion). In dem Zu-
sammenhang wurde au§erdem die vorwŠrts-Variante der SePS-Methode untersucht,
welche sich insofern von der SePS-Methode unterscheidet, dass die Stretch-Methode
nur dann angewandt wird, wenn das Photonenpaket in Richtung des Detektors streut.
Es wurde hierbei gezeigt, dass die vorwŠrts-Variante wie erwartet zu insgesamt
hšheren FlŸssen fŸhrt, aber diese wie auch die SePS-Methode bei der korrekten
Bestimmung von Transmissionsspektren fŸr-max & 150 auf Schwierigkeiten stš§t,
sofern die Anzahl simulierter Photonenpakete nicht deutlich erhšht wird. Hierbei
ist anzumerken, dass es mšglich ist, Transmissionsspektren mit niedrigeren Fehlern
unter Verwendung der SePS-Methode zu erzeugen, jedoch wŸrde dies auf Kosten
einer erhšhten Anzahl simulierter Photonenpakete erfolgen, was sich wiederum in
einer erhšhten Simulationszeit widerspiegeln wŸrde. Dabei erreicht die Anzahl dafŸr
notwendiger Photonenpakete bereits in diesem Bereich der optischen Tiefe Werte,
welche fŸr viele Zwecke zu inakzeptabel hohen Simulationszeiten fŸhren wŸrden.
Dennoch zeigt sich, dass unter allen getesteten Methoden die SePS-Methode die
beste Leistung fŸr sŠmtliche betrachteten transversalen optischen Tiefen erzielt hat.
Damit ist sie besonders gut geeignet, um MCST-Simulationen im Bereich hoher
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optischer Tiefen durchzufŸhren, wenngleich auch sie nicht in der Lage ist, sŠmtliche
Probleme, die in diesem Bereich entstehen, zu lšsen. Insbesondere zeigte sich, dass sie
das Problem unterschŠtzter FlŸsse bei MCST-Simulationen in jedem Falle deutlich
milderte. Dies ist hauptsŠchlich darauf zurŸckzufŸhren, dass Informationen breiter
Streuordnungsintervalle Ð bereits zu einem frŸhen Zeitpunkt wŠhrend der Simulation
eines jeden ursprŸnglichen Photonenpakets Ð berŸcksichtigt werden.

Entsprechend den †berlegungen aus Kapitel4.2 und Kapitel 4.3.3, die durch
die Ergebnisse in Kapitel4.5.1unterstŸtzt werden, liegt die Vermutung nahe, dass
die Wahrscheinlichkeit zur Auslosung signiÞkant beitragender Pfade mit steigenden
Werten von -max und A sinkt, wodurch im Gegenzug der Anteil simulierter Photonen-
paketpfade mit vernachlŠssigbarem Gewicht zunimmt. Dies deutet darauf hin, dass
ein unkoordinierter MC-Ansatz zur Auslosung einer begrenzten Anzahl von Photo-
nenpaketpfaden im Allgemeinen nicht in der Lage ist, sŠmtliche relevanten Pfade
mit ausreichender Genauigkeit zu reprŠsentieren, wenn die optische Tiefe zu hoch ist.
Es deutet ebenfalls darauf hin, dass der Grad der erforderten Koordinierung eines
Photonenpaketpfades mit zunehmender optischer Tiefe ansteigt, sodass der Einsatz
fortschrittlicher Methoden der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit bei MCST-
Simulationen in diesem Bereich womšglich essenziell sein kšnnte. FŸr eine e"ziente
Bestimmung von Flusswerten bei einem System beliebig hoher optischer Tiefen scheint
daher eine Ausstattung von MCST-Programme mit fortschrittlichen WegÞndungsal-
gorithmen unausweichlich zu sein. Damit kšnnte das Problem der hohen optischen
Tiefe den Weg zu einem von Grund auf neuen Ansatz fŸr MCST-Simulationen
bahnen; dieser Weg kšnnte unter UmstŠnden im Einsatz von maschinellem Lernen
beziehungsweise kŸnstlicher Intelligenz liegen, die das Photonenpaket auf dem Weg
durch den Modellraum leitet. Ob eine Methode wie die des bestŠrkenden Lernens in
diesem Zusammenhang Verwendung Þnden wird, bleibt abzuwarten. Die gleichzeitige
Lšsung des WegÞndungsproblems und des Streuordnungsproblems bilden jedoch eine
Vorbedingung fŸr eine vollstŠndige Lšsung des Problems hoher optischer Tiefen bei
MCST-Simulationen und diese Studie prŠsentierte zu diesem Zweck eine Methode
zur Lšsung des letzteren.
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Detektion und Charakterisierung
junger, akkretierender Planeten

Hochkontrast-Bildgebung im sichtbaren und nahinfraroten WellenlŠngenbereich
hat die Existenz einer Vielzahl von Substrukturen in zirkumstellaren Schei-
ben o"enbart. Unter den am hŠuÞgsten beobachteten Substrukturen beÞnden
sich konzentrische LŸcken, welche oft auf das Vorhandensein von eingebet-
teten sich bildenden Planeten zurŸckgefŸhrt werden. Direkte Beobachtungen
eingebetteter Planeten sind jedoch Šu§erst rar, sodass der Ursprung der meis-
ten LŸckenmerkmale unklar bleibt. In der hier vorgestellten Studie wird die
FŠhigkeit untersucht, im sichtbaren und nahinfraroten WellenlŠngenbereich mit-
tels Hochkontrast-Bildgebung erstens einen direkten Nachweis von in LŸcken
eingebetteten Planeten zu erbringen und diese zweitens bezŸglich ihrer Eigen-
schaften zu charakterisieren. Zu diesem Zweck werden mit Hilfe des Monte-
Carlo-Strahlungstransportprogramms Mol3D synthetische Beobachtungen von
protoplanetaren Scheiben erzeugt und im Rahmen einer Parameterstudie unter-
sucht. Angewandt auf das moderne Instrument VLT/SPHERE werden Kandi-
daten potenziell detektierbarer Planeten identiÞziert. Zudem wird gezeigt, dass
die Nichtdetektion eines eingebetteten Planeten eine direkte EinschrŠnkung
seiner Masse und Massenakkretionsrate erlaubt. Schlie§lich wird der Parameter-
raum bezŸglich der FŠhigkeit verschiedene fundamentale physikalische Grš§en
einzuschrŠnken untersucht und es werden die fŸr diesen Zweck geeignetsten
WellenlŠngen bestimmt. Die Inhalte dieses Kapitels und des zugehšrigen Anhangs
in KapitelC wurden vonKrieger und Wolf(2022) im Fachmagazin Astronomy &
Astrophysics in englischer Sprache verš"entlicht und werden hier in Ÿberarbeiteter
deutscher Fassung vorgestellt.
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5.1 Einleitung
In den letzten Jahren hat die Suche nach in PPSn eingebetteten Planeten, welche sich
in ihrem Entstehungsprozess beÞnden, auf Basis von kombinierten Beobachtungen
im ultravioletten bis zum mm/submm-WellenlŠngenbereich gro§e Fortschritte ge-
macht. Eine gro§e Rolle spielte dabei insbesondere das beugungsbegrenzte und hoch
außšsende Instrument SPHERE, welches die Mšglichkeit hat, Beobachtungen im
VIS/NIR-WellenlŠngenbereich durchzufŸhren. Zusammen mit anderen Instrumenten
enthŸllte es eine gro§e Vielfalt von Substrukturen in PPSn wie LŸcken, Ringe, zentrale
Lšcher und verschiedene asymmetrische Strukturen (vgl. Kapitel2.2.3). HŠuÞg wer-
den diese Merkmale als die Resultate der Interaktion der ZSS mit einem eingebetteten
Planeten interpretiert (z. B. Wolf und DÕAngelo2005; Fouchet et al.2010; Ruge et al.
2013; Ober et al. 2015; Dong et al. 2016), jedoch sind auch andere Ursachen mšglich
(vgl. Kapitel 2.2.3). Obgleich die Ursachen fŸr diese Merkmale nicht eindeutig sind,
wurden die Eigenschaften potenziell dafŸr verantwortlicher eingebetteter Planeten,
hŠuÞg auf Basis von hydrodynamischen Simulationen, intensiv untersucht (z. B.Bae
et al. 2019; Toci et al. 2020; Calcino et al. 2020). So analysierten beispielsweise
Dong und Fung (2017) fŸnf beobachtete LŸcken in ZSSn um Herbig-Ae/Be- und
T-Tauri-Sterne1 mit Hilfe von hydrodynamischen und MCST-Simulationen, um die
Massen potenziell eingebetteter Planeten einzuschrŠnken, welche diese Merkmale
verursacht haben kšnnten. Unter Verwendung des alpha-ViskositŠts-Modells (vgl.
Kapitel 2.2) mit einem Parameter von! visk = 10! 3 und der Annahme eines einzelnen
eingebetteten Planeten, der zur Bildung der LŸcke fŸhrte, zeigte sich, dass die Massen
typischerweise im Bereich massearmer Riesenplaneten zwischen 0,1 und 1MJ liegen.

Obgleich sich die kinematische Detektion eingebetteter Planeten als ein Šu§erst
nŸtzliches Werkzeug erwiesen hat (Pinte et al. 2018, 2019), ist nichtsdestoweniger
das Vermeiden von Uneindeutigkeiten, die mit der Analyse indirekter Merkmale im
Erscheinungsbild einer ZSS einhergehen, durchdirekte Beobachtungen eingebetteter
Planeten erstrebenswert. Diese sind jedoch anspruchsvoll und bisher Šu§erst selten. So
konnten bisher lediglich drei direkte Beobachtungen eingebetteter Planeten bestŠtigt
werden: PDS 70 b,c und AB Aurigae b. Letzterer ist der dritte nachweislich direkt
beobachtete Planet, welcher in der zugehšrigen ZSS des Herbig-Ae-Sterns AB Aurigae
eingebettet ist (Currie et al. 2022). Die zwei ersten BestŠtigungen gelangen bei PDS
70 b und PDS 70 c, die sich in der zugehšrigen ZSS des T-Tauri-Sterns PDS 70 beÞnden
(vgl. Abb. 2.1; Keppler et al. 2018; MŸller et al. 2018; Ha!ert et al. 2019; Mesa et al.
2019). Bei ihnen war es sogar mšglich, einige der grundlegenden Eigenschaften ihrer
sie umgebenden ZPSn einzuschrŠnken (Isella et al. 2019; Benisty et al. 2021).

In der hier vorgestellten Studie werden verschiedene Systeme von PPSn simuliert
und untersucht. Sie bestehen jeweils aus einem T-Tauri-Stern und einer ihn um-
gebenden ZSS, in welcher sich eine LŸcke beÞndet. Letztere wird durch einen in

1 Die LŸcken wurden in den folgenden Systemen beobachtet: HD 97048 (Ginski et al. 2016), TW
Hya (van Boekel et al. 2017), HD 169142 (Momose et al.2015), LkCa15 (Thalmann et al. 2016)
und RX J1615 (de Boer et al. 2016).



114 5 Detektion und Charakterisierung junger, akkretierender Planeten

ihr beÞndlichen, akkretierenden, massearmen Riesenplaneten verursacht, der selbst
von einer ZPS umgeben ist. Ziel dieser Untersuchung ist es, das Potenzial zur di-
rekten Detektion und zur Charakterisierung dieser Planeten und ihrer ZPSn im
VIS/NIR-WellenlŠngenbereich systematisch zu bewerten. Der Schwerpunkt wird auf
diese spezielle Klasse von Planeten gelegt, da sie mit hoher Wahrscheinlichkeit weiter
verbreitet sind als massereichere Planeten. So betrŠgt die HŠuÞgkeit von Begleitern
mit Massen zwischen 5 und 13MJ, welche sich auf Bahnen mit Radien zwischen 30
und 300 AE beÞnden, gerade einmal0,6+0 ,5

! 0,7 % in Systemen von zentralen Sternen
mit Massen zwischen 0,1 und 3 M. (Bowler 2016).

Mit Hilfe von MCST-Simulationen erzeugte Flusskarten der PPSn werden genutzt,
um die Bedeutung der verschiedenen involvierten Strahlungsquellen (Stern, Planet,
thermische Reemission des Staubs) im VIS/NIR-WellenlŠngenbereich zu untersu-
chen, welche fŸr das Erscheinungsbild direkt beobachteter Planeten und deren ZPSn
entscheidend sind. Dabei wird insbesondere die Notwendigkeit zur BerŸcksichtigung
thermischer Selbststreuung in der ZPS hervorgehoben, da dieser Prozess einen nicht
zu vernachlŠssigenden Beitrag zum Gesamtßuss liefern kann. Anschlie§end werden
die Flusskarten mit einem Gau§-Strahl gefaltet, um synthetische Beobachtungen
zu erzeugen und aufbauend darauf radiale KontrastproÞle zu ermitteln, die genutzt
werden, um bei verschiedenen WellenlŠngen den Einßuss des Planeten und der ZPS
auf direkte Beobachtungen zu quantiÞzieren. Diese Methode erfordert eine Umwand-
lung des Detektors von einer kartesischen zu einer zylindrischen Darstellung, fŸr
die zu diesem Zweck dasPython -Paket CartToPolarDetector2 geschrieben wurde.
Ermittelte Kontrastwerte, die den Einßuss des Planeten und seiner ZPS messen,
werden dann als Basis zur Analyse der Detektierbarkeit des eingebetteten Planeten
und seiner Scheibe sowie zur Charakterisierbarkeit bezŸglich verschiedener zugrun-
deliegender Modellparameter genutzt. Ein besonderer Fokus wird hierbei auf die
speziÞschen Eigenschaften von SPHERE gelegt. In dem Zusammenhang wird ein
mšglicher Verlust relevanter Informationen, hervorgerufen durch den Einsatz eines
Koronografen, untersucht. Ein Koronograf dient dazu, Licht aus einem Raumwinkel,
dem inneren Arbeitswinkel (IAW), auszublenden. Schlie§lich werden diejenigen Beob-
achtungswellenlŠngen im VIS/NIR-WellenlŠngenbereich identiÞziert, welche fŸr die
Detektion eines eingebetteten Planeten und seiner ZPS sowie zur Charakterisierung
dieser am besten geeignet sind.

Die Studie ist wie folgt gegliedert. In Kapitel5.2 wird das verwendete Modell sowie
die Wahl der zugrundeliegenden Modellparameter erlŠutert. Die im spŠteren Verlauf
der Studie untersuchten Instrumente werden danach in Kapitel5.2.3 aufgefŸhrt.
In Kapitel 5.3 wird die Methode vorgestellt, mit welcher der Einßuss des einge-
betteten Planeten und seiner ZPS gemessen wird, bevor die Detektierbarkeit und
Charakterisierbarkeit in AbhŠngigkeit von der BeobachtungswellenlŠnge untersucht
wird. Schlie§lich wird in Kapitel 5.4 eine Zusammenfassung der Ergebnisse sowie
einige abschlie§ende Schlussfolgerungen bezŸglich des Potenzials von SPHERE und
zukŸnftigen Instrumenten vorgestellt.

2 Siehehttps://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/ ; Stand Juli 2022.

https://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/
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5.2 Modellbeschreibung
Diese Studie basiert auf Modellen von PPSn, welche mit Hilfe von MCST-Simulationen
bezŸglich der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit der eingebetteten Planeten
und ZPSn untersucht werden. In diesem Kapitel werden verschiedene Aspekte dieser
Modelle (Modellraum, Gitter, Staub und Instrumente) erlŠutert und die Auswahl
der untersuchten Modellparameter begrŸndet.

5.2.1 Aufbau

Im Zentrum des Modellraums beÞndet sich ein Stern, welcher von einer aus Gas
und Staub bestehenden ZSS umgeben ist und sich im Abstandd vom simulierten
Detektor beÞndet. FŸr die verschiedenen Aspekte des Modells wird im Folgenden
auf entsprechende Abschnitte im Grundlagenkapitel2 Bezug genommen. Die ZSS
wird in Draufsicht (unter einer Inklination von i s = 0 ( ) beobachtet und durch das
in Kapitel 2.2 vorgestellte Modell beschrieben. FŸr den Staub wird auf das Modell
gemittelter Staubeigenschaften zurŸckgegri!en, welches in Kapitel2.2.2 im Detail
erlŠutert wurde. Der im Abstandrp vom Zentralstern beÞndliche Planet ist in der
Mittelebene der ZSS und (radial) inmitten einer von diesem verursachten LŸcke einge-
bettet. Die LŸcke wirkt sich auf die dreidimensionale Dichteverteilung der andernfalls
ungestšrten ZSS aus und wird durch den axialsymmetrischen Stšrterm in Gl.(2.2)
beschrieben. Die Struktur der LŸcke basiert auf empirisch ermittelten LŸckenproÞlen,
welche vonKanagawa et al.(2016, 2017) stammen und von (Gyeol Yun et al. 2019)
verbessert wurden und im Detail in Kapitel2.3.2beschrieben werden. Der Planet
selbst ist von einer ZPS umgeben (vgl. Kapitel2.3.3) und emittiert aufgrund seiner
Massenakkretionsrate (úMp) eine Akkretionsleuchtkraft entsprechend der Beschrei-
bung in Kapitel 2.3.4und Gl. (2.8). Im Folgenden wird die Akkretionsleuchtkraft des
Planeten mit Lacc bezeichnet und auf den Index ãpÒ, welcher in Gl.(2.8) zu Þnden
ist, verzichtet, da in dieser Studie nur die Akkretionsleuchtkraft des Planeten, nicht
aber die des Sterns von Interesse ist. FŸr sŠmtliche anderen Variablen und Parameter
wird die in den referenzierten Kapiteln verwendete Notation aufgegri!en, sodass
auf eine erneute ausfŸhrliche Beschreibung der verschiedenen Parameter verzichtet
werden kann. Im weiteren Verlauf dieser Studie werden verschiedene Modelle von
PPSn in einer Parameterstudie auf Basis von selbstkonsistenten MCST-Simulationen
mittels Mol3D simuliert und untersucht (vgl. Kapitel 2.4). Da im Kontext von
eingebetteten Planeten und ZPSn mit Šu§erst hohen optischen Tiefen zu rechnen
ist, wird zudem die in Kapitel 3 vorgestellte Methode der Nutzung vorberechneter
Emissionseigenschaften von Kugeln genutzt, wodurch das bei MCST-Simulationen
erwartete Rauschen in ermittelten Temperaturverteilungen und Flusskarten reduziert
wird.

Eine Liste der ausgewŠhlten Modellparameter, die im Folgenden erlŠutert werden,
Þndet sich in Tab.5.1. Parameter, die in der Tabelleohne Sternchen gekennzeichnet
sind, werden fŸr sŠmtliche Modelle identisch gewŠhlt. Die fŸnf mit einem einzelnen
Sternchen gekennzeichneten Parameter werden im Rahmen dieser Studie variiert. Ein
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sechster variierter Parameter ist die BeobachtungswellenlŠnge, , deren betrachtete
Werte im Zusammenhang mit einer Beschreibung der simulierten Instrumente im
spŠteren Verlauf speziÞziert werden. Parameter, die mit zwei Sternchen gekennzeich-
net sind, mŸssen fŸr jedes Modell individuell ermittelt werden und hŠngen von den
speziÞschen Werten der variierten Parameter ab; hierzu zŠhlt der innere Radius der
ZPS r in; p , welcher je nach Hšhe der Akkretionsleuchtkraft im Ausma§ variiert, sowie
verschiedene Grš§en, die die Geometrie der ZSS betre!en (rout; p , h0; p und r0; p) und
vom jeweiligen Hill-RadiusRHill abhŠngen (vgl. Kapitel2.3.3). Insgesamt werden 72
verschiedene Modelle simuliert, die sich bezŸglich des Abstands des Planeten vom
Zentralstern rp (3 Werte), der Masse des PlanetenMp (2 Werte), seiner Massenakkre-
tionsrate úMp (2 Werte), der Masse der ZPSMZPS (2 Werte) und der Masse der ZSS
MZSS (2 Werte) unterscheiden, wobei die Zahl in jeder Klammer jeweils die Anzahl
betrachteter Parameterwerte angibt. Jedes Modell wird jeweils bei drei verschiedenen
BeobachtungswellenlŠngen analysiert, wodurch insgesamt216Simulationen durchge-
fŸhrt und anschlie§end untersucht werden. Die gewŠhlten Parameterwerte orientieren
sich in jedem Falle entweder an Ergebnissen aus Beobachtungen oder an Ergebnissen
aus numerischen Simulationen. Insbesondere fŸr die Parameter der ZPS muss auf-
grund von fehlenden Beobachtungsdaten auf numerisch motivierte Parameterwerte
zurŸckgegri!en werden. Im Falle der ZPS werden die Werte der Parameter in Tab.5.1
entsprechend den als typisch bezeichneten Werten aus Kapitel2.3.3 gewŠhlt. Im
Falle des Zentralsterns und der ZSS werden Parameterwerte gewŠhlt, die typisch fŸr
Beobachtungen von ZSSn um T-Tauri-Sterne sind (vgl.Andrews et al.2009; Galli
et al. 2015; Andrews et al.2018).

Es werden Planeten der MasseMp bis zu einer Jupitermasse untersucht, welche
sich in verschiedenen AbstŠndenrp zum Zentralstern beÞnden kšnnen. Die Wahl
der simulierten Werte vonrp orientiert sich im Wesentlichen an im spŠteren Verlauf
dieser Studie untersuchten (instrumentspeziÞschen) Koronografen und deren IAWs,
wobei Modelle mit r p = 5 AE und rp = 10 AE innere und Modelle mit r p = 50 AE
Šu§erePlaneten reprŠsentieren. Der ParameterúMp nimmt zwei verschiedene Wer-
te an, die entsprechend den numerisch ermittelten empirischen Ergebnissen von
Tanigawa und Tanaka(2016) gewŠhlt wurden, und entsprechen einem relativ niedri-
gen und einem relativ hohen Wert fŸr die betrachteten Systeme. Der Planet wird
als schwarzer Kšrper und Punktquelle simuliert, dessen e!ektive Temperatur und
Leuchtkraft, die Ÿber das Stefan-Boltzmann-Gesetz in Relation gesetzt werden, sich
aus jeweils zwei BeitrŠgen zusammensetzen. Einen Beitrag liefert die intrinsische
Leuchtkraft des PlanetenL int , welche fŸr den Bereich der simulierten Planetenmas-
sen etwaL int = 10! 5 L. (z. B. Abb. 7 in Mordasini et al. 2017) betrŠgt, und den
zweiten die durch Akkretion verursachte LeuchtkraftLacc. Insgesamt fŠllt jedoch
die entsprechende intrinsische Temperatur im Vergleich zur e!ektiven Temperatur
durch Akkretion wesentlich geringer aus. Da sich die e!ektiven Temperaturen der
simulierten Planeten bei BerŸcksichtigung ihrer intrinsischen LeuchtkrŠfte lediglich
in der Grš§enordnung von einigen wenigen Prozent Šndern wŸrden, wird der Beitrag
der intrinsischen Leuchtkraft in dieser Studie vernachlŠssigt. Schlie§lich wird, wie
in Kapitel 2.3.3beschrieben, davon ausgegangen, dass die Masse der ZPS fŸr einen
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Planeten mit einer Masse vonMp = 1 MJ typischerweise Werte in der Grš§enordnung
von MZPS$ 10! 3 MJ erreicht. Da jedoch einige der betrachteten Planetenmasse niedri-
ger sind, wirdMZPS variiert und zusŠtzlich ein zweiter niedrigerer Wert angenommen.
Die genauen Werte der variierten Parameter Þnden sich in Tab.5.1.

Schlie§lich hŠngen einige Parameter vom jeweiligen Modell, also der Kombination
gewŠhlter variierter Parameter, ab. So wird beispielsweise der Innenradius der ZPS
r in; p als der Sublimationsradius von Staub in der Umgebung des akkretierenden
Planeten deÞniert. Und wŠhrend der Innenradius der ZSS fŸr sŠmtliche Modelle
identisch ist, weil die PrŠsenz der in dieser Studie untersuchten Planeten und der
von ihnen verursachten LŸcken lediglich einen vernachlŠssigbaren Einßuss auf diesen
besitzt, hŠngtr in; p hingegen unter anderem von der Leuchtkraft des PlanetenLacc ab
und muss daher fŸr jedes Modell individuell bestimmt werden. DarŸber hinaus wird
der Referenzradius der ZPSr0; p, welcher von der Grš§e der Hill-SphŠre abhŠngt,
so gewŠhlt, dass die Dichte der ZPS an ihrem Au§enradius einen Wert erreicht,
welcher deutlich unter der Restdichte der LŸcke liegt, um eine abrupte €nderung
der Dichte zu vermeiden. Die genauen Werte Þnden sich erneut in Tab.5.1. Zur
Bestimmung der gesamten Dichteverteilung wird zunŠchst die Dichteverteilung der
ZPS zur Dichteverteilung der (gestšrten) ZSS addiert. Anschlie§end wird die direkte
Umgebung des Planeten innerhalb seines Sublimationsradius von Staub befreit.
Hierbei ist wichtig, dass die bei der MCST-Simulation resultierende Staubtemperatur
an keiner Stelle die Sublimationstemperatur Ÿbersteigen darf. DafŸr ist entscheidend,
dassr in; p bereits vor der Simulation korrekt gewŠhlt wird. In Kapitel 5.3.1 wird
beschrieben, auf welche Weise der Wert vonr in; p fŸr jedes Modell bestimmt wurde.

5.2.2 Modellraumgitter

Die Modelle werden in einem Modellraum eingebettet, der durch ein Gitter in
sphŠrischen Koordinaten beschrieben wird (vgl. Kapitel2.4.2). Der Zentralstern
deÞniert das Zentrum des Gitters, welches sowohl einen Innenradiusr in; s > 0 besitzt,
welcher als der Sublimationsradius des verwendeten Staubs (Tsubl = 1500K) aus
Sicht des Sterns deÞniert ist (vgl. Kapitel2.2.2), sowie einen Au§enradiusrout; s ,
welcher genŸgend gro§ gewŠhlt wird, damit die ZSS in gro§en AbstŠnden zum Stern
eine niedrige Dichte aufweist und optisch dŸnn ist. FŸr die Zwecke dieser Studie
werden zwei Regionen im Gitter deÞniert: eine hoch aufgelšste Region um den
Planeten und eine niedrig aufgelšste Region in gro§em Abstand zum Planeten.

Das Zentrum der hoch aufgelšsten Region wird durch die Position des Planeten
deÞniert und erstreckt sich radial Ÿber ein Gebiet, das durch den Hill-Radius be-
schrieben wird. Das Gebiet wird von jeweils 61 Zellen inr -Richtung, . -Richtung
und %-Richtung aufgespannt. Aufgrund der hohen Außšsung Šhneln Zellen in der
NŠhe des Planeten denen eines kartesischen Gitters mit ßachen Zellgrenzen. Die
Zelle des Planeten, also diejenige Zelle, in deren Zentrum sich der Planet beÞndet,
besitzt die kleinstmšgliche Breite, welche es dem Planeten erlaubt, sich vollstŠndig
innerhalb dieser aufzuhalten und entspricht folglich dem Durchmesser des Planeten.
Ausgehend von der Zelle des Planeten steigen die Zellbreiten entlang der drei Koor-
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Parameter Variable Wert(e)

Stern:
Leuchtkraft L# [L. ] 0,7
Temperatur T# [K] 3800
Masse M# [M. ] 0,5
Distanz d [pc] 140

Zirkumstellare Scheibe:
Innenradius r in; s Sublimationsradius
Au§enradius rout; s [AE] 300
Referenzradius r0; s [AE] 100
Referenz-Skalenhšhe h0; s [AE] 7
Gesamtmasse# MZSS [M. ] 0,01 und 0,001
Kompaktheitsparameter ! s 1,8
Aufweitungsparameter $s 1,1
Inklination i s [( ] 0

Planet:
Masse# Mp [MJ] 0,25, 0,5 und 1
Massenakkretionsrate# úMp [MJ/ a] 4á10! 7 und 2á10! 6

Umwandlungse"zienz &p 1
Radius Rp [RJ] 1
Radialer Abstand# rp [AE] 5, 10 und 50

Zirkumplanetare Scheibe:
Innenradius## r in; p Sublimationsradius
Au§enradius## rout; p [RHill ] 0,6
Referenz-Skalenhšhe## h0; p [r out; p ] 0,5

Referenzradius## r0; p [RHill ]

!
22"

22#

0,03, falls rp=5 AE

0,05, falls rp=10 AE

0,1, falls rp=50 AE
Gesamtmasse# MZPS [MJ] 0,1á10! 3 und 1á10! 3

Kompaktheitsparameter ! p 2,5
Aufweitungsparameter $p 4/ 3
Inklination i p [( ] 0

Gas und Staub:
ViskositŠt ! visk 0,001
MassenverhŠltnis Mgas : Mstaub 100 : 1

Tabelle 5.1: Liste ausgewŠhlter Modellparameter. FŸr Details siehe Kapitel5.2.1.
Anmerkung: #Variierter Parameter. ##ModellabhŠngiger Parameter.
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dinatenachsen exponentiell mit einem konstanten Schrittfaktor an. Au§erhalb der
hoch aufgelšsten Region werden sie fŸr beide Winkelkoordinaten (. und %) konstant
gewŠhlt, sodass sie breiter sind als die benachbarten Zellen in der hoch aufgelšsten
Region. Insgesamt werden 172 Zellen in. -Richtung und 174 Zellen in%-Richtung
verwendet. Im Gegensatz zur linearen Aufteilung der Winkelkoordinaten werden
Zellen in r -Richtung logarithmisch aufgeteilt. In radialer Richtung decken die Zellen
im Modellraum insgesamt das Intervall[r in; s, r out; s ] ab, welches durch die Verwendung
einer hoch aufgelšsten Region um den Planeten im Bereichr ' [r p " RHill , r p + RHill ]
in drei disjunkte Intervalle unterteilt wird; einem inneren niedrig aufgelšsten, einem
mittleren hoch aufgelšsten und einem Šu§eren niedrig aufgelšsten Bereich. FŸr die
DeÞnition der radial exponentiell ansteigenden Zellbreiten in den niedrig aufgelšsten
Intervallen wird zunŠchst ein Schrittfaktor vonsf = 1,05 deÞniert. Anschlie§end wird
die radiale Zellbreite der innersten Zelle bestimmt, sodass ihr Wert erstens so nah
wie mšglich an, aber kleiner gleich der Breite" r in; s # 0,02r in; s ist und zweitens der
innere niedrig aufgelšste radiale Bereich entsprechend des gewŠhlten Schrittfaktors
vollstŠndig mit Zellen abdeckt ist. Dabei wird darauf geachtet, dass ein glatter
†bergang der Zellbreiten zur mittleren hoch aufgelšsten Region gewŠhrleistet wird.
Beginnend von jeder radial innersten Zelle in der NŠhe des Zentralsterns steigen die
Zellbreiten damit exponentiell nach au§en entsprechend dem gewŠhlten Schrittfaktor
an, bis die hoch aufgelšste Region erreicht wird. Im Šu§eren niedrig aufgelšsten Inter-
vall steigen die Zellbreiten ebenfalls mit dem Schrittfaktorsf an, sodass die Šu§erste
Zelle des mittleren hoch aufgelšsten Intervalls glatt am Šu§eren niedrig aufgelšsten
Intervall anschlie§t. Eine Konsequenz dieser Struktur der radialen Zellbreiten ist,
dass die Anzahl der Zellen von der Position und der Grš§e der Hill-SphŠre abhŠngt,
wodurch je nach Modell zwischen319und 344Zellen in radialer Richtung verwendet
werden.

Eine weitere Folge dieser Gitterstruktur ist eine hohe Anzahl irregulŠr geformter
Zellen in Regionen, in denen eine Koordinate hoch aufgelšst ist, wŠhrend eine andere
Koordinate niedrig aufgelšst ist, was zu deutlich abgeplatteten oder gestreckten
Zellen fŸhren kann. Derartige Zellen kšnnen ein Problem fŸr MCST-Simulationen
darstellen, insbesondere wenn sich diese in optisch tiefen Regionen und in gro§er
Entfernung zum Stern und Planeten beÞnden. In diesen Regionen ist die Anzahl simu-
lierter Photonenpakete relativ niedrig, was zu einer UnterreprŠsentation potenzieller
Photonenpaketpfade fŸhren kann. Dies wiederum kann zu einem hohen Rauschniveau
in der ermittelten Temperaturverteilung fŸhren, was sich zwar nicht beim insgesamt
aus der Region stammenden integrierten Fluss, jedoch beim Spektrum bemerkbar
machen kann.

Wenngleich es nicht mšglich ist, das Rauschen vollstŠndig zu entfernen, gibt es
Methoden, die es deutlich reduzieren kšnnen. Die Wirksamkeit einer solchen Methode
kann zudem ŸberprŸft werden, indem Flusskarten auf Basisthermischer Strahlung
erzeugt werden und deren Rauschniveau gemessen wird. Um dem beschriebenen
Problem irregulŠr geformter Zellen entgegenzuwirken, wird wŠhrend der Simulation
zur Temperaturberechnung wie folgt verfahren. Die Regionen mit irregulŠr geform-
ten Zellen au§erhalb der Hill-SphŠre werden hierfŸr von einem gršberen Gitter,
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also einem Gitter mit grš§eren Zellen, Ÿberdeckt. Die Zellen des gršberen Gitters
entstehen durch die Kombination mehrerer benachbarter irregulŠrer Zellen in Zell-
gruppen, sodass die entstehende Form der Zellgruppe eine geringere IrregularitŠt
aufweist. Bewegt sich ein Photonenpaket wŠhrend einer MCST-Simulation durch die
Zelle einer Zellgruppe, wird die Temperatur der gesamten Zellgruppe gleicherma§en
angepasst (erhšht), statt lediglich die Temperatur der einzelnen Zelle anzupassen.
DafŸr wird die durch das Photonenpaket deponierte Energie gleicherma§en unter
allen Staubkšrnern in der gesamten Zellgruppe aufgeteilt. Zu diesem Zwecke wird
jeder Zelle einer Zellgruppe ein Gewicht zugeordnet, welches dem VerhŠltnis der
in der Zelle beÞndlichen Anzahl von Staubkšrnern und derjenigen der gesamten
Zellgruppe entspricht, und jeder Zelle ein entsprechender Anteil der deponierten
Energie zugeschrieben. Das grobe Gitter und die Zellgruppen werden dabei wie folgt
bestimmt. Entlang beider Winkelkoordinaten werden Zellgruppen mit einer Grš§e
von bis zu # 1( aus benachbarten Zellen gebildet; die Anzahl der auf diese Weise
in azimutale Richtung gebildeten Zellgruppen wird mitNgr bezeichnet. In radialer
Richtung entspricht die gewŠhlte Anzahl zusammengefasster Zellen der AnzahlNgr

und die radialen Intervalle der Zellgruppen werden mšglichst linear aufgeteilt. Diese
Struktur des groben Gitters hat sich in Tests als e!ektiv bei der Reduktion des
Rauschens erwiesen und wird im Verlauf dieser Studie wŠhrend einer jeden Simulation
zur Bestimmung der Temperaturverteilung angewandt.

5.2.3 Instrumente

Die Detektion und Charakterisierung eingebetteter Planeten erfordert den Einsatz
moderner Instrumente. In dieser Studie werden daher zwei vielversprechende Instru-
mente untersucht, welche in Kombination mit SPHERE verwendet werden kšnnen:
IRDIS3 und ZIMPOL 4. Diese Instrumente ermšglichen im sogenanntenimaging
mode5 die DurchfŸhrung kontrastreicher Beobachtungen mit BreitbandÞltern im
VIS/NIR-WellenlŠngenbereich. DarŸber hinaus erlauben beide Instrumente den Ein-
satz eines Koronografen, welcher die Detektion leuchtschwŠcherer Objekte in der
NŠhe des Zentralsterns ermšglicht. Wegen der hohen e!ektiven Temperaturen der
untersuchten eingebetteten Planeten wird bei dieser Studie ein Fokus auf die Un-
tersuchung kurzer WellenlŠngen gelegt. Im weiteren Verlauf wird der Einßuss der
IAWs verschiedener Koronografen auf Beobachtungen innerer eingebetteter Planeten
untersucht. HierfŸr wird die SignalstŠrke der simulierten Planeten untersucht, die sich
entweder innerhalb des von einem IAW abgedeckten Raumwinkels oder in der NŠhe
von dessen Rand beÞnden. Es soll in dem Zusammenhang ŸberprŸft werden, ob eine
direkte Detektion potenziell detektierbarer Planeten bei Einsatz eines Koronografen
dadurch unterbunden werden kšnnte, dass sŠmtliche zur VerfŸgung stehenden IAWs
zu gro§e Raumwinkel abdecken. Um dies zu ŸberprŸfen, wird der Einßuss von den
kleinsten verfŸgbaren IAWs der simulierten Koronografen fŸr einige Instrumente

3 Akronym fŸr ãInfrared Di!erential Imaging SpectrometerÒ.
4 Akronym fŸr ãZurich Imaging PolarimeterÒ.
5 Von englisch imaging mode, ãBeobachtungsmodusÒ.
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Instrument Modus Filter WellenlŠnge Koronograf IAW

ZIMPOL Zimpol_I R_PRIM 0,652µm V_CLC_S_WF 93 mas
IRDIS IRDIS alone B_J 1,24µm N_ALC_YJ_S 80 mas
IRDIS IRDIS alone B_Ks 2,11µm N_ALC_Ks 200 mas

Tabelle 5.2: Details zu den untersuchten Instrument-SpeziÞkationen. Die Daten
stammen aus dem Benutzerhandbuch der Periode 107 & 1086.

und Filter untersucht. Informationen bezŸglich der untersuchten Instrumente und
der verwendeten instrumentspeziÞschen Bezeichnungen der Beobachtungsmoden,
BreitbandÞlter, zentralen WellenlŠngen, Koronografen und entsprechenden IAWs
Þnden sich in Tab.5.2.

5.3 Ergebnisse und Diskussion
Im Folgenden werden die Ergebnisse der in Kapitel5.2.1beschriebenen Simulationen
von PPSn mit eingebetteten, akkretierenden Planeten vorgestellt. ZunŠchst werden
gewonnene Erkenntnisse zum Innenradius der ZPS (vgl. Kapitel5.3.1) und zu der sich
einstellenden Temperaturverteilung (vgl. Kapitel5.3.2) vorgestellt. Danach werden
in Kapitel 5.3.3die BeitrŠge der verschiedenen Strahlungsquellen untersucht, um
festzustellen, welche Strahlungsquellen ma§geblich zum beobachteten Fluss aus der
Region eines Planeten und seiner ZPS beitragen. Anschlie§end wird in den darauf
folgenden Kapiteln5.3.4und 5.3.5ein Verfahren zur Auswertung der Flusskarten
bezŸglich der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit der eingebetteten Planeten
und ihrer ZPSn vorgestellt. Dieses Verfahren wird schlie§lich angewandt und als Basis
fŸr die Untersuchung der Bedeutung der verschiedenen Modellparameter genutzt,
sowie um zu entscheiden, welches der untersuchten Instrumente und welche Beobach-
tungswellenlŠnge am besten zur Detektion (vgl. Kapitel5.3.6) und Charakterisierung
(vgl. Kapitel 5.3.7) geeignet ist.

5.3.1 Bestimmung des Innenradius der ZPS

Der Innenradius der ZPSr in; p entspricht dem durch die Leuchtkraft des Planeten
verursachten Sublimationsradius des Staubs. Im Allgemeinen muss dieser in einem
iterativen Vorgang durch Testsimulationen bestimmt werden, indemr in; p sukzessive
von oben und unten einschrŠnkt wird. Zum einen darfr in; p nicht zu niedrig gewŠhlt
werden, um die Mšglichkeit des Einsetzens von StaubsimulationwŠhrend einer

6 Im Original bezeichnet als ãUser Manual of period 107 & 108Ò. Das Benutzerhandbuch Þn-
det sich auf der Website der ESO unterhttps://www.eso.org/sci/facilities/paranal/
instruments/sphere/doc/VLT-MAN-SPH-14690-0430_P107_jan_2021_zwa.pdf ; Stand Juli
2022.

https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/sphere/doc/VLT-MAN-SPH-14690-0430_P107_jan_2021_zwa.pdf
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/sphere/doc/VLT-MAN-SPH-14690-0430_P107_jan_2021_zwa.pdf
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MCST-Simulation zu vermeiden, da dies dem angenommenen zugrundeliegenden
Strahlungsgleichgewicht der MCST-Simulationen widersprechen wŸrde. Zum anderen
darf r in; p nicht zu hoch gewŠhlt werden, damit der Staub am Innenrand Temperaturen
nahe der SublimationstemperaturTsubl = 1500K erreichen kann.

WŠhrend einer MCST-Simulation ist die Temperatur einer jeden Zelle das Resultat
der Einwirkung direkter oder indirekter Strahlung des Sterns oder Planeten. Hierbei
bezeichnet indirekte Strahlung sŠmtliche simulierten Photonenpakete, die bereits
einmal absorbiert und aufgrund des Strahlungsgleichgewichts reemittiert wurden.
Ein Vergleich der BeitrŠge zum Strahlungsfeld am Sublimationsradius des Planeten
weist jedoch eine deutliche Dominanz der Strahlung des Planeten gegenŸber der
des Sterns auf. Deswegen wird zugunsten geringerer Simulationszeiten wŠhrend der
Testsimulationen zur Bestimmung vonr in; p lediglich der Planet als Strahlungsquelle
simuliert.

Da MCST-Simulationen von Regionen hoher optischer Tiefe zu hohen Simulations-
zeiten fŸhren, was der hohen Anzahl von zu simulierenden Interaktionen geschuldet
ist, die darŸber hinaus nicht beschrŠnkt werden sollten (vgl. Kapitel3.4.2), wurde die
Anzahl der vom Planeten emittierten Photonenpakete auf lediglichN) = 105 gesetzt.
Es wurden verschiedene Werte fŸrN) in Testsimulationen erprobt und der gewŠhlte
Wert stellt einen Kompromiss zwischen der benštigten Simulationszeit und dem
Rauschniveau der Temperaturverteilung dar. ZusŠtzlich wurde der Innenradius nach
seiner Bestimmung im Rahmen von weiteren Testsimulationen mit erhšhtem Wert von
N) bestŠtigt. WŠhrend einer Testsimulation wird eine vollstŠndige MCST-Simulation
fŸr den zu testenden Wert vonr in; p durchgefŸhrt, angefangen mitr in; p = Rp bei
der ersten Testsimulation. Auf Basis von mehreren Testsimulationen kann fŸr jedes
Modell der Wert fŸr r in; p iterativ von oben und von unten eingeschrŠnkt werden. Ein
Wert fŸr r in; p wird schlie§lich akzeptiert, falls es (i) nicht zum Einsetzen von Sublima-
tion wŠhrend der Testsimulation kam, (ii) der Wert mit einer relativen Genauigkeit
von < 10 %oder einer absoluten Genauigkeit von" r < 1Rp eingeschrŠnkt wurde
und (iii) er mit einer absoluten Genauigkeit von" r < 2Rp eingeschrŠnkt wurde.
Die GrŸnde fŸr die Wahl dieser Kriterien sind wie folgt: Das erste Kriterium ist im
Allgemeinen fŸr MCST-Simulationen gegeben, welche von einem zugrundeliegenden
Strahlungsgleichgewicht ausgehen. Das zweite und dritte Kriterium deÞnieren die
relative und absolute Genauigkeit, mit der der Wert vonr in; p bestimmt werden soll.
Da das Gitter eine endliche Außšsung besitzt und eine jede Zelle entweder eine
homogene Staubdichte grš§er null besitzt oder komplett von Staub befreit ist, ist die
bei der Bestimmung vonr in; p erzielte Genauigkeit beschrŠnkt. Daher gilt das zweite
Kriterium ebenfalls als erfŸllt, fallsr in; p mit einer absoluten Genauigkeit bestimmt
ist, welche durch die Grš§e der Zelle des Planeten gegeben ist, die bezŸglich ihres
Volumens die kleinste Zelle in der Umgebung des Planeten ist. Es sei au§erdem
angemerkt, dass dieses Verfahren zur Bestimmung vom Innenradius der ZSS den
Wert tendenziell ŸberschŠtzt, nicht aber unterschŠtzt, was eine direkte Folge des
ersten Kriteriums ist.

Im Allgemeinen muss der Wert fŸrr in; p fŸr jedes Modell mit dessen speziÞscher
Kombination von Modellparametern individuell bestimmt werden. Zur Reduktion
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der benštigen Simulationszeit wurde jedoch ein anderer Ansatz verfolgt; zunŠchst
wurde r in; p lediglich fŸr die Modelle mit hšherem Wert der Masse der ZPS (MZSS)
ermittelt und dieselben Werte wurden anschlie§end auch fŸr die entsprechenden
Modelle mit geringerer MasseMZSS verwendet. Zur Rechtfertigung dieses Ansatzes
wurde fŸr jedes Modell die maximale Staubtemperatur am Innenrand der ZPS
bestimmt. Hierbei zeigte sich, dass zwischen zwei Modellen, deren zugrundeliegende
Parameter sich ausschlie§lich im Wert vonMZSS unterscheiden, bei Verwendung
desselben Innenradiusr in; p die Di!erenz der maximalen Temperaturen bei allen
Simulationen < 3,3 % betrŠgt. Dies deutet beim betrachteten Parameterraum eine
lediglich schwache AbhŠngigkeit des Innenradius vonMZSS an und rechtfertigt
den gewŠhlten Ansatz zur Bestimmung vonr in; p . Eine Liste der auf diese Weise
bestimmten Innenradien Þndet sich in Tab.C.1 im Anhang.

AbhŠngigkeit von r in; p

Die in Tab. C.1 im Anhang aufgefŸhrten Ergebnisse deuten einige klare AbhŠngigkei-
ten der Grš§er in; p von den verschiedenen Modellparametern an. Werden alle anderen
Modellparameter konstant gehalten, so zeigt sich, dassr in; p zunimmt, wenn rp sinkt,
Mp steigt, úMp steigt oderMZPS steigt. Diese generellen AbhŠngigkeiten lassen sich
durch zwei zugrundeliegende Prozesse erklŠren. Zum einen bewirkt eine Erhšhung
von Lacc (vgl. Gl. 2.8) eine Vergrš§erung des Sublimationsradiusr in; p . Zum anderen
verursacht eine erhšhte Dichte am Innenrand der ZPS einen verstŠrktenrŸcklŠuÞgen
ErwŠrmungse!ekt, welcher ebenfalls den Sublimationsradius vergrš§ert. Dieser E!ekt
lŠsst sich wie folgt beschreiben. Durch eine Erhšhung der Dichte der ZPS sinkt die
Wahrscheinlichkeit dafŸr, dass Photonenpakete die ohnehin optisch dichte ZPS durch-
queren, und im Gegenzug steigt die Wahrscheinlichkeit dafŸr, dass sie zurŸckgestreut
werden und die Region rŸcklŠuÞg durch die OberßŠche des Innenrands verlassen. Im
Gleichgewichtsfall erhšht dies die IntensitŠt des Strahlungsfeldes am Innenrand und
damit folglich auch die Temperatur. Eine detaillierte Beschreibung des rŸcklŠuÞgen
ErwŠrmungse!ekts inklusive einer Herleitung fŸr den eindimensionalen Fall wird in
Kapitel C.1 im Anhang prŠsentiert.

5.3.2 Ermittelte Temperaturverteilungen

Zur Erzeugung der Flusskarten mŸssen zunŠchst die zugrundeliegenden Tempe-
raturverteilungen der Modelle ermittelt werden. Zu diesem Zweck wird fŸr alle
in Tab. 5.1 beschriebenen Modelle der Innenradiusr in; p entsprechend den in Tab.
C.1 zusammengefassten Ergebnissen des vorherigen Kapitels ausgewŠhlt. Au§erdem
wird der Innenradius der ZSS fŸr alle Modelle aufr in; s = 0,07AE gesetzt, was
dem Sublimationsradius von Staub in der Umgebung des Zentralsterns entspricht.
Wie in Kapitel 2.4 beschrieben, werden die Emissionseigenschaften der Staubkšrner
fŸr 501 logarithmisch geteilte Temperaturen zwischen2,7 und 3000K und fŸr 132
WellenlŠngen zwischen50nm und 2mm vorberechnet. Die Ermittlung der Tempe-
raturverteilung erfolgt dann fŸr jedes Modell in zwei Schritten. Im ersten Schritt
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Abb. 5.1: Temperaturverteilung in der Mittelebene (links) und in einem verti-
kalen Schnitt durch die Mittelebene an der Position des Planeten (rechts) fŸr
ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ, úMp= 4 á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und
MZSS= 0,001M. . Der gestrichelte graue Kreis mit Radiusr = RHill deutet die Grš§e
der Hill-SphŠre an.

emittiert der Stern insgesamtN) = 108 Photonenpakete, welche die PPS aufheizen.
In einem zweiten Schritt emittiert der relativ zum Stern leuchtschwache Planet
N) = 107 Photonenpakete, deren Einßuss auf die Temperaturverteilung der PPS
sich am deutlichsten in der direkten Umgebung des Planeten bemerkbar macht.
Allerdings wurden bei diesen Simulationen zwei Ausnahmen gemacht. FŸr Modelle
mit dem niedrigsten Wert der Akkretionsleuchtkraft Lacc und dem grš§ten Potenzial
fŸr hohe Dichten in der ZPS Ð also die zwei Modelle, deren ParameterMp, úMp und
rp den jeweils niedrigsten und deren ParameterMZPS den hšchsten betrachteten
Wert annehmen Ð wurde eine niedrigere Anzahl von Photonenpaketen (N) = 106) fŸr
die Simulation der planetaren Strahlung verwendet, um sehr hohe Simulationszeiten
zu vermeiden. Es wurde jedoch auch bei diesen Simulationen wie zuvor beschrieben
ŸberprŸft und sichergestellt, dass resultierende Flusskarten hinreichend glatt sind
(vgl. Kapitel 5.2.2). Daher wird trotz der verringerten Anzahl simulierter Photonen-
pakete davon ausgegangen, dass die QualitŠt der Ergebnisse nicht beeintrŠchtigt
ist.

Abbildung 5.1zeigt die ermittelte Temperaturverteilung eines Modells mitr p= 10AE,
Mp= 1MJ, úMp= 4á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. in der Mittel-
ebene (linkes Diagramm) und in einem vertikalen Schnitt durch die Mittelebene an
der azimutalen Position des Planeten (rechtes Diagramm). Die Temperaturverteilung
erreicht lokal die hšchsten Werte in der NŠhe des Sterns und des Planeten und fŠllt
typischerweise mit zunehmendem Abstand zu diesen Objekten. Insbesondere in der
Region des Planeten, also in der ZPS, nimmt die Temperatur besonders stark mit
dem Abstand zum Planeten ab, was darauf hindeutet, dass dieser einen rŠumlich
deutlich eingeschrŠnkteren Einßuss auf die Temperaturverteilung besitzt als der
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Stern. DarŸber hinaus zeigt das rechte Diagramm beim vertikalen Schnitt durch
die Mittelebene einen deutlichen Schattenwurf, welcher durch das Abblocken der
direkten Strahlung des Planeten durch die ZPS verursacht wird. Dieser Schatten
erstreckt sich Ÿber den gesamten radialen Bereich der LŸcke und macht sich durch
ein deutlich erkennbares Gebiet reduzierter Temperaturen in der Temperaturvertei-
lung bemerkbar. Dieser E!ekt wird dabei wesentlich durch die Geometrie der ZPS
bestimmt, die einen …!nungswinkel von$ 90( (z. B. Szul‡gyi2017) aufweist, welcher
den …!nungswinkel der ZSS deutlich Ÿbersteigt.

5.3.3 Ideale Flusskarten

Um Aussagen Ÿber die Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit eingebetteter
Planeten zu machen, werden aufbauend auf den ermittelten Temperaturverteilungen
der verschiedenen Modelle Flusskarten erzeugt und ausgewertet. Diese besitzen im
Allgemeinen BeitrŠge von verschiedenen Quellen, die zusammen den Gesamtßuss
bilden, welcher von einem Beobachter detektiert werden kann. Zu den Quellen
zŠhlen der Zentralstern, der Planet und der Staub, wobei Letzterer durch thermische
Reemission Strahlung emittiert. Es ist wichtig anzumerken, dass auch Linienstrahlung
der PPS eine wichtige Rolle bei der Detektion eingebetteter Planeten spielen kann,
jedoch beschŠftigt sich diese Studie mit der Kontinuumsstrahlung des Staubs. Im
Falle der thermischen Reemission wird im Folgenden zudem zwischen ungestreuter
Strahlung (Nstreu = 0) und Strahlung durch Selbststreuung (Nstreu & 1) unterschieden.
Letztere wird hŠuÞg unterschŠtzt und vernachlŠssigt, jedoch wird sich zeigen, dass
Selbststreuung im Falle eingebetteter Planeten eine entscheidende Rolle spielen kann.
Die resultierenden Flusskarten werden im Folgenden auch alsideale Flusskarten
bezeichnet, um sie von synthetischen Flusskarten zu unterscheiden, welche durch
Faltung dieser mit einem Gau§-Strahl entstehen.

Um den Beitrag verschiedener Quellen zum Gesamtßuss zu bestimmen, erfolgt
die Simulation einer jeden Quelle zur Flussbestimmung separat, sodass sich der
Gesamtßuss schlie§lich als Summe der verschiedenen Komponenten ergibt. Im Detail
bedeutet dies, dass fŸr jedes Modell eine jede Kombination der Strahlungsquelle und
BeobachtungswellenlŠnge separat ermittelt wird, was insgesamt in722 3 2 4 = 864
Simulationen zur Flussbestimmung resultiert. FŸr die Simulation der stellaren Strah-
lung werden jeweilsN) = 107 und fŸr die Simulation der deutlich leuchtschwŠcheren
planetaren StrahlungN) = 106 Photonenpakete verwendet. Der ungestreute Teil
der thermischen Emission des Staubs wird mit Hilfe eines Strahlenverfolgungs-
Algorithmus ermittelt (vgl. Kapitel 2.4.2fŸr Details zur Simulation von ungestreuter
Strahlung und Selbststreuung); dieser basiertnicht auf einer MC-Methode, sondern
auf einer numerischen Integration und AbschwŠchung erzeugter Strahlung entlang
verschiedener Pfade zum Detektor. Selbststreuung wird mit Hilfe einer MCST-
Simulation unter Einsatz von etwaN) = 108 Photonenpaketen simuliert, welche auf
alle Gitterzellen entsprechend ihrer jeweiligen Gesamtleuchtkraft aufgeteilt werden,
wodurch leuchtkrŠftigere Zellen das Potenzial dazu besitzen, mehr Photonenpakete
zu emittieren.
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Abb. 5.2: Flusskarten bei, = 0,652µm fŸr ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ,
úMp= 4 á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. . Die Quelle fŸr jedes

dieser Diagramme ist in der entsprechenden oberen rechten Ecke angegeben. Der
durchgezogene graue Kreis mit Radiusr = 2 RHill deutet die Position des Planeten
in seinem Zentrum an.

Abbildung 5.2 zeigt ideale Flusskarten fŸr jede der vier betrachteten Quellen
bei , = 0,652µm fŸr ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ, úMp= 4 á10! 7 MJ/ a,
MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. , welches ebenfalls fŸr die in Abb.5.1
dargestellte Temperaturverteilung verwendet wurde. Jede Flusskarte besteht aus
12012 1201kartesischen Pixeln mit einer Pixelbreite von$ 0,5AE, wobei sich der
Zentralstern mittig im zentralen Pixel beÞndet. Die Flusskarte fŸr direkte und
gestreute Sternstrahlung (Diagramm oben links) weist einige au!allende Merkmale
auf: (i) ein deutliches Maximum an der Stelle des Sterns, (ii) eine Abnahme des
Flusses mit zunehmendem Abstand zum Stern und (iii) ein deutliches LŸckenmerkmal
in der ZSS. Die Flusskarte fŸr die Strahlung des Planeten (Diagramm oben rechts)
besitzt ein deutliches Maximum an der Position des Planeten und weist eine Abnahme
des Flusses mit zunehmendem Abstand zum Planeten auf. Es wird ebenfalls deutlich,
dass das Signal des Planeten verbreitert erscheint, was zum Teil durch die optische
Tiefe zwischen diesem und dem Beobachter verursacht wird. Der Fluss der direkten,
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Abb. 5.3: Vertikaler Schnitt durch Flusskarten verschiedener Strahlungsquellen
bei , = 0,652µm entlang der x-Achse fŸr ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ,
úMp= 4 á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. . Die graue vertikale

Linie markiert die Position des Planeten. Siehe Kapitel5.3.3 fŸr Details.

also ungestreuten, thermischen Strahlung des Staubs (Diagramm unten links) weist
ein Maximum an der Position des Sterns auf und fŠllt deutlich mit Abstand zum
Stern ab. Ein zweites lokales Maximum Þndet sich an der Stelle des Planeten, jedoch
ist der Beitrag der direkten thermischen Strahlung im Allgemeinen der geringste
unter den betrachteten Strahlungsquellen. Die gemessene Flusskarte selbstgestreuter
Strahlung (Diagramm unten rechts), welche auf simulierten Photonenpaketen basiert,
die ein oder mehr Streuereignisse erlebt haben, besitzt ebenfalls ein Maximum an der
Position des Sterns und zeigt eine generelle Abnahme des Flusses in radialer Richtung.
Es ist zudem ein heller Ring und ein deutliches LŸckenmerkmal zu erkennen sowie
ein zweites au!Šllig breites lokales Maximum an der Position des Planeten und seiner
ZPS. Ein Vergleich der BeitrŠge der vier Quellen zeigt, dass in der NŠhe des Sterns
der Beitrag gestreuter Sternstrahlung die BeitrŠge der Ÿbrigen Quellen deutlich
dominiert, welche in dem Bereich vernachlŠssigbar werden. In der NŠhe des Planeten
zeigt sich allerdings, dass sowohl die Strahlung des Sterns als auch die des Planeten
und die selbstgestreute thermische Strahlung des Staubs eine wesentliche Rolle spielen.
Einzig der Beitrag durch direkte thermische Strahlung fŠllt vergleichsweise gering
aus. In spŠteren Teilen dieser Studie wird das deutlich erkennbare Rauschen der
Flusskarten berŸcksichtigt, um eine †berinterpretation der Ergebnisse bei schwachen
Signalen des Planeten und der ZSS zu vermeiden.

Zur Verdeutlichung dieser Ergebnisse zeigt Abb.5.3 einen vertikalen Schnitt durch
die verschiedenen Flusskarten aus Abb.5.2 entlang derx-Achse. Zur Erzeugung der
dargestellten VerlŠufe wurden Flusswerte in einem Streifen der Breite" y = 2RHill

entlang derx-Achse gemittelt, um das Rauschniveau zu reduzieren und somit den
E!ekt des Planeten und der ZPS besser hervorzuheben. Das Diagramm demonstriert
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Abb. 5.4: Gesamtßusskarte bei, = 0,652µm fŸr ein Modell mit r p= 10AE,
Mp= 1MJ, úMp= 4á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. . Der durch-
gezogene graue Kreis mit Radiusr = 2 RHill deutet die Position des Planeten in
seinem Zentrum an.

erstens, dass Sternstrahlung Ÿber den grš§ten Teil der Scheibe hinweg die Ÿbrigen
BeitrŠge dominiert, und zweitens, dass abgesehen von der stellaren Strahlung sowohl
die planetare als auch die selbstgestreute Strahlung an der Position des Planeten ent-
scheidende BeitrŠge zum Fluss liefern kann. Dieses Ergebnis demonstriert zudem die
Notwendigkeit der Miteinbeziehung sowie korrekten Behandlung von Selbststreuung
in MCST-Simulationen eingebetteter, akkretierender Planeten.

Abbildung 5.4 zeigt die Gesamtßusskarte, welche der Summe der verschiedenen
Flusskarten, die in Abb. 5.2 dargestellt sind, entspricht. Die gro§e €hnlichkeit
zwischen der Gesamtßusskarte und der durch Sternstrahlung verursachten Flusskarte
in Abb. 5.2belegt erneut, dass der stellare Beitrag bei diesen Simulationen die Ÿbrigen
typischerweise deutlich dominiert. Au§erdem zeigt sich, dass ein gro§er Kontrast
zwischen der Region um den Stern und dem Rest der Flusskarte besteht, wodurch der
Nutzen einer Methode zur UnterdrŸckung von Sternstrahlung zur direkten Detektion
eingebetteter Planeten deutlich wird.

5.3.4 Synthetische Beobachtungen

Um die SignalstŠrke des Systems des Planeten und seiner ZPS zu ermitteln, wer-
den die folgenden Schritte bei jeder Gesamtßusskarte durchgefŸhrt. Sofern nicht
anders angegeben, bezeichnet im Folgenden der Begri! Flusskarte die Gesamtßuss-
karte, also die Summe sŠmtlicher individueller Flusskarten der beteiligten Strah-
lungsquellen (vgl. Abb.5.2). ZunŠchst werden die idealen Flusskarten mit einer
Punktspreizfunktion (PSF) gefaltet, die durch einen Gau§-Strahl deÞniert ist, dessen
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wellenlŠngenabhŠngige Halbwertsbreite (HWB) gegeben ist durchHWB = 1,22,/D
mit dem DurchmesserD = 8,2m7. Anschlie§end wird der kartesische Detektor
mittels CartToPolarDetector in eine zylindrische Darstellung ŸbergefŸhrt, um von
der Symmetrie der PPSn Gebrauch zu machen. Dann werden mit dem Stern im
Zentrum drei Regionen (Kreisausschnitte) in der Flusskarte deÞniert: erstens eine
azimutale Region, innerhalb derer das kombinierte Signal von Planet und ZPS am
grš§ten ist, zweitens eine azimutale LŸckenregion, die e!ektiv frei von jeglichem
Signal des Planeten und der ZPS ist und drittens eine †bergangsregion, welche
zwischen den ersten beiden azimutalen Regionen liegt. Zur verbesserten Lesbarkeit
im weiteren Verlauf der Studie werden einige Bezeichnungen eingefŸhrt. Die erste
Region wird im Folgenden als azimutale Planetenregion bezeichnet. Beginnend vom
Stern wird der Flussverlauf in Richtung eines festen azimutalen Winkels alsradiales
ProÞl bezeichnet. Die azimutale Planetenregion besteht damit aus verschiedenen
radialen PlanetenregionsproÞlen8, die azimutale LŸckenregion aus radialenLŸcken-
regionsproÞlenund die †bergangsregion aus†bergangsproÞlen. In einem letzten
Schritt wird das durchschnittliche radiale LŸckenregionsproÞl ermittelt und vom
durchschnittlichen radialen PlanetenregionsproÞl subtrahiert, um das vom Planeten
und seiner ZPS verursachte†berschuss-Signalzu ermitteln. Die genannten Schritte
sowie die eingefŸhrten Begri!e werden im Folgenden genauer erlŠutert. In Abb.C.2
im Anhang werden zusŠtzlich die verschiedenen azimutalen Regionen anhand eines
Beispiels veranschaulicht.

Nachdem eine ideale Flusskarte mit dem jeweiligen wellenlŠngenabhŠngigen Gau§-
Strahl gefaltet wurde, wird der zugrundeliegende kartesische Detektor, welcher fŸr
die Erzeugung der Flusskarte verwendet wurde, in dessen zylindrische Darstellung
umgewandelt. Dies erfolgt mit dem eigens dafŸr geschriebenenPython -Paket Cart-
ToPolarDetector. Um die zylindrische Darstellung zu ermitteln, wird der ursprŸngliche
Detektor mit dem ausgewŠhlten zylindrischen Detektor Ÿberlagert und dessen ent-
sprechende Pixelwerte ermittelt. Hierbei wird davon ausgegangen, dass innerhalb
eines jeden ursprŸnglichen Pixels eine homogene Flussdichteverteilung vorliegt. Der
einem zylindrischen Pixel zugeordnete Wert ist dann die Summe der Werte aller
SchnittßŠchen des zylindrischen Pixels mit den kartesischen Pixeln, wobei der Wert
einer SchnittßŠche mit dem Anteil skaliert, welchen die SchnittßŠche an der Gesamt-
ßŠche des kartesischen Pixels ausmacht. Unter genannter Annahme der HomogenitŠt
der Flussdichte innerhalb eines Pixels und da dieser Ansatz nicht auf Interpolation
oder anderen approximativen Methoden beruht, bleibt der Gesamtßuss wŠhrend der
Umwandlung zum zylindrischen Detektor erhalten. FŸr den zylindrischen Detektor
werdenN' = 7200 Pixel in azimutaler Richtung und Nr = 3000 Pixel in radialer
Richtung verwendet und das Zentrum des Detektors wird an der Position des Sterns

7 Das Instrument VLT/SPHERE bildet einen Teil des Teleskops UT3, welches einen Durchmesser
von D = 8 ,2m besitzt (vgl. https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments.
html ).

8 Es sei angemerkt, dass trotz seines Namens, jedes radiale PlanetenregionsproÞl auf Basis der
(Gesamt-)Flusskarte erzeugt wird und damit die BeitrŠge aller Strahlungsquellen beinhaltet. Dies
gilt gleicherma§en fŸr die Ÿbrigen radialen ProÞle.

https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments.html
https://www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments.html
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positioniert. Mit diesen Eigenschaften des Detektors wird gewŠhrleistet, dass die
resultierende PixelßŠche des zylindrischen Detektors in der Umgebung des Planeten
kleiner ist als die des ursprŸnglichen kartesischen Detektors; dies gilt insbesondere fŸr
den Fall eines Planeten beirp = 50 AE, in welchem Fall die FlŠche des zylindrischen
Planetenpixels etwa halb so gro§ ist wie die des kartesischen Planetenpixels. Hierbei
bezeichnet das Planetenpixel dasjenige Pixel, innerhalb dessen das direkte unbeein-
ßusste Signal des Planeten entsprechend seiner Position in der PPS zu erwarten wŠre,
sollte sich kein Staub zwischen dem Planeten und dem Detektor beÞnden. Siehe
Kapitel C.2 im Anhang fŸr weitere Details zumPython -Paket.

Aufbauend auf der zylindrischen Darstellung der Flusskarte werden die drei genann-
ten azimutalen Regionen deÞniert. Die azimutale Planetenregion ist deÞniert als das
kleinste azimutale Intervall, welches um den Planeten und entlang der Planetenbahn
den vollstŠndigen Gau§-Strahl mit dem DurchmesserHWB enthŠlt. Ausgehend von
der Position des Planeten ist diese Region folglich deÞniert durch den Radius

örZPS = HWB/ 2.

Innerhalb dieses Radius besitzt das Planetenpixel den hšchsten Wert bei allen ermit-
telten Flusskarten, was eine Mšglichkeit zur AbschŠtzung des Abstands zwischen
Planet und Stern (rp) auf Basis einer Flusskarte bietet. In Analogie zur DeÞniti-
on der azimutalen Planetenregion Ÿber den RadiusörZPS wird auch die azimutale
LŸckenregion und die †bergangsregion mit Hilfe eines wellenlŠngenabhŠngigen Ra-
dius ör†bergang > örZPS deÞniert. Die Grš§eör†bergang entspricht dabei einem radialen
Abstand zum Planeten, au§erhalb dessen entlang der Planetenbahn das durch den
Planeten und seine ZPS erzeugte Signal vernachlŠssigbar klein ist. Im Allgemeinen
gibt es drei verschiedene E!ekte, welche fŸr die Bestimmung vonör†bergang berŸcksich-
tigt werden mŸssen, da sie die scheinbare Ausdehnung des Signals verbreitern; dazu
zŠhlt erstens die Verbreiterung durch die Faltung mittels eines Gau§-Strahls (÷rStrahl ),
zweitens die Verbreiterung durch die optische Tiefe zwischen dem Planeten und dem
Beobachter (÷r&) und drittens die Verbreiterung durch die geometrische Ausdehnung
der ZPS (÷rZPS). WŠhrend der dritte E!ekt auf einer tatsŠchlichen Ausdehnung des
Signalursprungsgebiets beruht, verbreitern die ersten beiden E!ekte das Signal radial
Ÿber die eigentliche Grš§e dieses Gebiets hinaus. Folglich lŠsst sichör†bergang aus einer
Summe der entsprechenden Radien deÞnieren als

ör†bergang = ÷rStrahl + ÷r& + ÷rZPS.

Der dritte Beitrag, der durch die geometrische Ausdehnung der ZSS gegeben ist, kann
durch die Position und Masse des Sterns und seines Begleiters abgeschŠtzt werden.
Um die Situation einer realen Beobachtung zu simulieren, in welcher die Position
und Masse des Planeten zunŠchst nicht bekannt sind, wird im Folgenden eine obere
Grenze der Planetenmasse zur AbschŠtzung von÷rZPS angenommen, welche in diesem
Falle 1MJ betrŠgt, und damit der entsprechende Hill-Radius abgeschŠtzt mit

÷rZPS = rp

$
1MJ

3M#

%1/ 3

.
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Die AbschŠtzung der zwei anderen Radien (÷rStrahl und ÷r&) beziehungsweise ihrer
Summe ist schwieriger, da sie im Allgemeinen wellenlŠngenabhŠngig und (theoretisch)
unbeschrŠnkt sind. Eine empirische Untersuchung sŠmtlicher Flusskarten zeigt jedoch,
dass die im Folgenden vorgestellte DeÞnition vonör†bergang in Gl. (5.1) fŸr alle Modelle
und BeobachtungswellenlŠngen verlŠssliche Ergebnisse liefert und fŸr die Zwecke
dieser Studie geeignet ist; zusŠtzlich wird dies in spŠteren Abschnitten dieser Studie
erneut bestŠtigt. Im Folgenden wird der Einßussbereich des Signals des Planeten
und der ZPS mit

ör†bergang = 2 HWB + ÷rZPS (5.1)

abgeschŠtzt. Entlang der Planetenbahn wird der Bereich au§erhalb dieses Radius und
insbesondere die azimutale LŸckenregion als e!ektiv ãreinÒ bezŸglich des Signals des
Planeten und der ZPS bezeichnet. Die Anwendung der hier vorgestellten Methode
zur Einteilung der Flusskarte in die genannten drei Regionen kann folglich nur unter
der Bedingung

ör†bergang < 2rp (5.2)

korrekt durchgefŸhrt werden, da andernfalls die komplette LŸcke in dem Sinneunrein
wŠre. Simulierte SPHERE Beobachtungen fŸr lange BeobachtungswellenlŠngen und
Modelle mit r p = 5 AE kšnnen diese Bedingung jedoch nicht erfŸllen, wodurch die
Bestimmung des †berschuss-Signals des Planeten und der ZPS erschwert wird. Den-
noch wird im Folgenden auch fŸr die betro!enen Modelle, wie im folgenden Kapitel
beschrieben wird, das †berschuss-Signal abgeschŠtzt. Schlie§lich wird die †bergangs-
region durch die RadienörZPS und ör†bergang als diejenige Region deÞniert, welche
weder Teil der azimutalen Planetenregion noch Teil der azimutalen LŸckenregion ist
und die beiden Gebiete azimutal voneinander trennt (vgl. Abb.C.2).

Das entsprechende azimutale Intervall der azimutalen Planetenregion besitzt eine
Ausdehnung von

" %ZPS = 4 arcsin

$
örZPS

2rp

%

.

Existiert die LŸckenregion gemŠ§ der Bedingung in Gl.(5.2), dann ist ihre azimutale
Ausdehnung gegeben durch

" %LŸcke = 2# " 4 arcsin

$
ör†bergang

2rp

%

.

Die Abbildungen 5.5 und 5.6 zeigen fŸr die BeobachtungswellenlŠnge, = 1,24µm
radiale ProÞle der drei azimutalen Gebiete (LŸckenregion, †bergangsregion und
Planetenregion) von zwei Simulationen, deren Modellparameter sich ausschlie§lich
bezŸglich ihrer Werte fŸrrp (10 und 50 AE) unterscheiden. Die grau unterlegte
FlŠche markiert jeweils den Bereich eines jeden Diagramms, innerhalb dessen sich
alle radialen ProÞle der entsprechenden Region beÞnden und die schwarzen Kurven
entsprechen den durchschnittlichen radialen ProÞlen dieser. ZusŠtzlich werden in
jedem Diagramm diejenigen radialen ProÞle farblich hervorgehoben, welche sich an
den Grenzen der entsprechenden azimutalen Regionen beÞnden; in den Diagrammen
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fŸr die Planetenregion und die LŸckenregion wird zudem dasjenige radiale ProÞl
farblich dargestellt, welches sich zentral in der jeweiligen Region beÞndet (siehe
Abb. C.2 fŸr eine Veranschaulichung der Lage der ProÞle).

In den Abbildungen ist zu erkennen, dass beide Simulationen jeweils ein deutliches
LŸckenmerkmal im Diagramm der LŸckenregion (links) aufweisen. Wie erwartet ist
die LŸcke bei der Simulation mitr p = 50 AE breiter und tiefer als bei rp = 10 AE.
Die hellblauen radialen ProÞle, welche die Grenze zwischen der LŸckenregion und der
†bergangsregion markieren, weisen, obgleich sie weniger glatt sind als das schwarze
(durchschnittliche) radiale ProÞl, keine Anzeichen fŸr Unreinheit bezŸglich des Flusses
vom Planeten und der ZPS auf. Aufgrund der DeÞnition vonör†bergang sind auch die
Ÿbrigen radialen ProÞle in der Region rein. Das Rauschen, welches insbesondere bei
hohen Radien zu erkennen ist, ist eine Folge der verwendeten MC-Methode und der
begrenzten Anzahl simulierter Photonenpakete. Die LŸckenregion grenzt an die †ber-
gangsregion, deren radiale ProÞle in den mittleren Diagrammen beider Abbildungen
dargestellt sind. Wie erwartet deutet der grau unterlegte Bereich einen Anstieg vom
Fluss an der jeweiligen radialen Position des Planeten an. Dieser Anstieg des Flusses
beginnt innerhalb der †bergangsregion bei der Grenze zur LŸckenregion (hellblaue
Kurven) und erfolgt in Richtung der Grenze zur Planetenregion (orange Kurven).
Die radialen ProÞle der azimutalen Planetenregion sind jeweils im rechten Diagramm
dargestellt. Sie zeichnen sich dadurch aus, dass sich unter ihnen das radiale ProÞl mit
dem stŠrksten †berschuss-Signal innerhalb der kompletten LŸcke beÞndet, welches
an der radialen (und azimutalen) Position des Planeten zu Þnden ist. In Abb.5.5 ist
dieses Signal jedoch nicht stark genug, um ein lokales Maximum beim radialen ProÞl
an der Stelle des Planeten zu verursachen. Dennoch deutet ein Vergleich mit dem
durchschnittlichen LŸckenregionsproÞl einen deutlichen Anstieg des beobachteten
Flusses an der Stelle des Planeten an. Ein weiteres interessantes Merkmal Þndet sich
beispielsweise in der azimutalen LŸckenregion im linken Diagramm von Abb.5.6, in
welchem ein ãKnickÒ im radialen ProÞl bei$ 10AE zu erkennen ist. Dieser Knick
markiert den †bergang, bei dem der verbreiterte direkte stellare Fluss, welcher bei
kleinen Radien dominiert, am Gesamtßuss anteilsmŠ§ig zweitrangig wird gegenŸber
dem Ÿbrigen Anteil der Strahlung. Letzterer setzt sich zusammen aus Strahlung, die
zuletzt bei der ZSS oder seinen eingebetteten Objekten interagierte beziehungsweise
dort erzeugt wurde. Das Knickmerkmal wird in den folgenden Kapiteln genauer
untersucht. ZunŠchst werden jedoch die †berschuss-Signale ermittelt, welche im
weiteren Verlauf dieser Studie die Basis fŸr eine Analyse der Detektierbarkeit und
Charakterisierbarkeit eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn bilden.

5.3.5 SignalstŠrke: Planet und ZPS

In diesem Kapitel wird die Methode zur Bestimmung der StŠrke des †berschuss-
Signals sowie der QuantiÞzierung anderer messbarer Merkmale fŸr die verschiedenen
Simulationen beschrieben. Sie bildet damit die Grundlage fŸr die anschlie§ende
Diskussion zur Detektierbarkeit eingebetteter Planeten samt ihrer ZSSn und der
EinschrŠnkung ihrer Eigenschaften. Im Allgemeinen weisen die durchschnittlichen ra-
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Abb. 5.5: Radiale ProÞle bei, = 1,24µm fŸr ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ,
úMp= 4 á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. . Der grau unterlegte

Bereich eines Diagramms markiert den Bereich, innerhalb dessen alle radialen
ProÞle der entsprechenden azimutalen Region (LŸckenregion, †bergangsregion und
Planetenregion) liegen. Die schwarzen Kurven entsprechen den durchschnittlichen
radialen ProÞlen der jeweiligen Regionen. In hellblau und orange dargestellten
Kurven entsprechen radialen ProÞlen, die sich an der Grenze zweier angrenzender
Region beÞnden. Die roten Kurven entsprechen den zugehšrigen zentral beÞndlichen
radialen ProÞlen der Regionen. Siehe Kapitel5.3.4 fŸr Details.

dialen ProÞle der Planetenregion und der LŸckenregion einige gemeinsame Merkmale
auf, welche im Rahmen dieser Untersuchungen genutzt werden kšnnen. Das linke
Diagramm in Abb. 5.7 zeigt beispielhaft den Verlauf eines durchschnittlichen radialen
LŸckenregionsproÞls (graue Kurve) und verschiedene im Folgenden relevante Flussle-
vel. Wie erwartet ist der Fluss an der Position des Sterns beir = 0 AE am hšchsten;
das entsprechende Flusslevel ist mit einer grauen durchgezogenen Linie dargestellt.
Wie in Kapitel 5.2.3beschrieben, wird zusŠtzlich der Einßuss eines Koronografen
und damit eines IAWs untersucht. In dieser Studie wird ein relativ einfaches Modell
zur Simulation des Koronografen verwendet, nach dem der Gesamtßuss detektierter
Strahlung auf null reduziert wird, sofern diese Strahlung aus einem kreisfšrmigen
Gebiet mit dem Stern im Zentrum stammt, dessen Durchmesser durch die Grš§e
des IAWs deÞniert ist, wŠhrend die Ÿbrige Strahlung ungehindert detektiert werden
kann. Damit ergibt sich fŸr eine Beobachtung mit einem Koronografen und dessen
IAW das in Blau dargestellte durchschnittliche radiale LŸckenregionsproÞl und ein
entsprechendes Flusslevel (kurz-gestrichelte Linie), welches am Šu§eren Rand des
vom IAW blockierten Gebiets gemessen wird. Weist das durchschnittliche radiale
LŸckenregionsproÞl ein LŸckenmerkmal auf, wie es in diesem Diagramm zu sehen ist,
wird zudem der minimale Fluss innerhalb der LŸcke (gepunktete Linie) sowie das
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Abb. 5.6: Radiale ProÞle bei, = 1,24µm fŸr ein Modell mit r p= 50AE, Mp= 1MJ,
úMp= 4 á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. der grau unterlegte

Bereich eines Diagramms markiert den Bereich, innerhalb dessen alle radialen
ProÞle der entsprechenden azimutalen Region (LŸckenregion, †bergangsregion und
Planetenregion) liegen. Die schwarzen Kurven entsprechen den durchschnittlichen
radialen ProÞlen der jeweiligen Regionen. In hellblau und orange dargestellten
Kurven entsprechen radialen ProÞlen, die sich an der Grenze zweier angrenzender
Region beÞnden. Die roten Kurven entsprechen den zugehšrigen zentral beÞndlichen
radialen ProÞlen der Regionen. Siehe Kapitel5.3.4 fŸr Details.

Flusslevel des benachbarten Maximums (lang-gestrichelte graue Linie) bestimmt, wo-
bei Letzteres einem Ringmerkmal (radial) au§erhalb der LŸcke im Erscheinungsbild
der PPS entspricht (vgl. Abb. 5.4). Viele der durchgefŸhrten Simulationen besitzen
jedoch kein ausgeprŠgtes LŸckenmerkmal. Diese Simulationen weisen typischerweise
geringe AbstŠnde zwischen dem Planeten und dem Stern auf und wurden bei lan-
gen WellenlŠngen beobachtet. In diesem Falle Þndet sich das zuvor beschriebene
Knickmerkmal, welches typischerweise bei Radien entsteht, dierp Ÿbersteigen. Ein
solches Merkmal deutet darauf hin, dass das potenzielle LŸckenmerkmal von dem
verbreiterten (direkten) Flussbeitrag des relativ leuchtkrŠftigen Zentralsterns Ÿberla-
gert wird. Nichtsdestoweniger zeigt sich, dass das †berschuss-Signal die Steigung der
radialen ProÞle an der Stelle des Knicks beeinßusst. Dies macht sich beim Vergleich
des durchschnittlichen radialen ProÞls der LŸckenregion mit dem der Planetenregion
bemerkbar. Daher werden diejenigen Simulationen, welche anstelle eines LŸcken-
merkmals lediglich einen Knick aufweisen, identiÞziert und das Flusslevel an der
Stelle des Knicks, welcher als Wendepunkt mit einer lokal maximalen positiven
SteigungsŠnderung deÞniert wird, bestimmt.
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Abb. 5.7: Durchschnittliche radiale LŸckenregionsproÞle mit Flussniveaus (links),
welche zur Bestimmung von verschiedenen Kontrastwerten und insbesondere vom
Kontrast des †berschuss-Signals (rechts) verwendet werden. Die Ergebnisse sind
fŸr , = 1,24µm und ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ, úMp= 4 á10! 7 MJ/ a,
MZPS= 0,1 á10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. dargestellt. Ein hoher Kontrastwert des
†berschuss-Signals entspricht einem hšheren Fluss aus der Planetenregion. FŸr
Details siehe Kapitel5.3.4.

DeÞnition von Kontrastwerten

Um den Einßuss eines Planeten und seiner ZPS auf die Flusskarte zu messen, wird
der Kontrast zwischen dem durchschnittlichen radialen ProÞl der LŸckenregion und
dem der Planetenregion ermittelt, welcher beispielhaft im rechten Diagramm von
Abb. 5.7 dargestellt wird. Die FŠhigkeit zum Nachweis eines Signals hŠngt von den
Nachweisgrenzen eines Instruments ab, welche im Falle von SPHERE durch Kontrast-
werte in der Einheit Magnitude (mag) gegeben sind und in den folgenden Kapiteln
thematisiert werden. Um selbst im Falle eines schwachen Signals die radiale Position
des Planeten und die Grš§enordnung des †berschuss-SignalsL : P anhand des ermit-
telten KontrastproÞls korrekt zu bestimmen, ist es wichtig, die Suche in einem dafŸr
geeigneten radialen Intervall durchzufŸhren. Die Schwierigkeit der Wahl dieses Such-
intervalls hŠngt wesentlich von der KonÞguration zugrundeliegender Modellparameter
ab. Beispielsweise entsteht im Falle von Simulationen mitr p = 50 AE typischerweise
ein deutliches LŸckenmerkmal im radialen LŸckenregionsproÞl, sodass das Intervall
fŸr sŠmtliche Simulationen innerhalb der LŸcke etwa zwischenr links = 45 AE und
r rechts = 55 AE liegt. Die Grš§en r links beziehungsweiser rechts bezeichnen hierbei
jeweils die linke beziehungsweise rechte Grenze des Intervalls, innerhalb dessen nach
dem †berschuss-Signal gesucht wird, welches in dieser Studie deÞniert ist als das
absolute Maximum des KontrastproÞls im Suchintervall[r links , r rechts].
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Im Falle von rp % 10AE muss jedoch eine andere Methode zur Suche nach
dem †berschuss-Signal verwendet werden. Existiert ein LŸckenmerkmal, wird dafŸr
zunŠchst die LŸckentiefe bestimmt, die der Di!erenz der Flusslevel der LŸcke und
des Rings entspricht. Anschlie§end werden zwei radiale Positionen (r 50%

links und r 50%
rechts)

innerhalb der LŸcke bestimmt, bei denen der Fluss den Mittelwert der Flusslevel von
LŸcke und Ring erreicht, also die radialen Positionen bei der halben LŸckentiefe. Der
Radius r 50%

links besitzt einen kleineren Wert als der Radius des Minimums der LŸcke,
der wiederum kleiner als der Radiusr 50%

rechts ist. Das von beiden Radien aufgespannte
Intervall kann zur Suche nach dem †berschuss-Signal verwendet werden, kšnnte
allerdings potenziell zu inkorrekten Resultaten fŸhren. Dies ist insbesondere dann
der Fall, wenn die LŸcke eine relativ geringe Tiefe aufweist, was hŠuÞg mit einem
sehr schmalen Suchintervall einhergeht; dieses Verhalten konnte fŸr die betrachteten
Simulationen mehrfach festgestellt werden. Um dieses Problem zu lšsen, wird fŸr
die DeÞnition des Suchintervalls daher eine minimale halbe Intervallbreite" r 50%

min
eingefŸhrt, welche den minimalen radialen Abstand zwischen dem Minimum der LŸcke
und einer jeden Grenze des Suchintervalls deÞniert. Im Folgenden wird ein minimaler
radialer Abstand von " r 50%

min = 0,1rmerkmal verwendet, wobeirmerkmal in diesem Fall
die radiale Position des Minimums der LŸcke beschreibt. Eine †berprŸfung sŠmtlicher
ermittelter †berschuss-Signale zeigte, dass diese Methode fŸr alle Simulationen und
WellenlŠngen in einer zuverlŠssigen Bestimmung des †berschuss-Signals resultierte.

DarŸber hinaus wird auch im Falle der Abwesenheit eines LŸckenmerkmals das
†berschuss-Signal ermittelt. Zu diesem Zweck wird das Suchintervall derart deÞniert,
dass das Knickmerkmal dessen Zentrum markiert und sich beide Intervallgrenzen in
einem radialen Abstand von" r 50%

min vom Knick beÞnden, wobeirmerkmal in diesem Fall
der radialen Position des Knickmerkmals entspricht. Allerdings beÞndet sich die auf
diese Weise ermittelte StŠrke des †berschuss-Signals in einigen FŠllen etwa auf dem
Rauschniveau, welches insbesondere bei relativ kleinen oder relativ gro§en Radien
im KontrastproÞl zu erkennen ist (vgl. z. B. rechtes Diagramm von Abb.5.7). Eine
Untersuchung sŠmtlicher KontrastproÞle ergab, dass die bei diesen vorzuÞndende
SignalstŠrke des Rauschens typischerweise< 0,2mag betrŠgt. Im Folgenden wird
daher eine SignalstŠrke von bis zu0,2mag als Rauschen klassiÞziert.

Um darŸber hinaus keine potenziell interessanten Ergebnisse durchgefŸhrter Simu-
lationen zu verlieren, wird die Analyse zudem bei Simulationen angewandt, welche
als unrein klassiÞziert wurden. Diese Simulationen erfŸllen also nicht die Bedingung
aus Gl. (5.2) und besitzen folglich keine reine azimutale LŸckenregion. Da die be-
schriebene Vorgehensweise zur Erstellung der KontrastproÞle jedoch auf radialen
ProÞlen in der LŸckenregion beruht, wird in diesem Fall eine unreine LŸckenregion
deÞniert und zu diesem Zweck verwendet. Diese azimutale Region beÞndet sich aus
Sicht des Zentralsterns in der ZSS auf der dem Planeten gegenŸberliegenden Seite
und erstreckt sich Ÿber eine azimutale Breite von90( .

Nachdem der Kontrastwert des †berschuss-SignalsL : P sowie die entsprechende
radiale Position bestimmt wurden, kann das Flusslevel des Planeten und der ZPS
ermittelt werden, indem das durchschnittliche radiale PlanetenregionsproÞl an der
ermittelten Position des †berschuss-Signalsausgewertet wird; der dadurch erhaltene
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Wert wird im Folgenden als dasPlaneten-Signalbezeichnet. Das lokale Maximum
des durchschnittlichen radialen PlanetenregionsproÞls und die ermittelte Position
des †berschuss-Signals mŸssen dabei nicht notwendig an derselben radialen Position
vorliegen. Der Grund hierfŸr liegt in der radialen Abnahme der Flusswerte mit
zunehmendem Abstand zum Stern, welcher beispielsweise fŸr den stellaren Beitrag in
Abb. 5.3 innerhalb des LŸckenmerkmals zu erkennen ist. Eine Folge dessen ist, dass
die radiale Position des Planeten-Signals scheinbar verschoben ist. Die Ermittlung
des KontrastproÞls resultiert jedoch in einer Bereinigung des Signals bezŸglich des
Einßusses vom Stern und wirkt dem E!ekt daher entgegen.

In einem letzten Schritt vor der Analyse der Detektierbarkeit werden verschiedene
Kontrastwerte relativ zum stellaren Flusslevel bestimmt, dazu zŠhlt der Kontrastwert
des Koronografen (K : S), der LŸcke (L : S), des Rings (R : S) und des Planeten-Signals
(P : S), also vom Planeten samt seiner ZPS. In den TabellenC.2 bis C.4 im Anhang
Þndet sich eine Zusammenstellung der Ergebnisse der Auswertung aller simulierten
Flusskarten. DarŸber hinaus beinhalten diese Tabellen einige zusŠtzliche Informa-
tionen. FŸr jede Simulation wird angegeben, auf Basis welches Merkmals (LŸcke
oder Knick) die Bestimmung der StŠrke des †berschuss-Signals durchgefŸhrt wurde.
Ausschlie§lich bei vorhandenem LŸckenmerkmal werden die Kontrastwerte L : S und
R : S angegeben, andernfalls, also im Falle der Abwesenheit eines LŸckenmerkmals
(und Ringmerkmals), erfolgt die Auswertung auf Basis des Knickmerkmals. Die
Tabellen geben zusŠtzlich an, ob das beobachtete Merkmal innerhalb des Gebiets
vom IAW des Koronografen liegt und daher ãverdecktÒ ist. Au§erdem wird in den
Tabellen festgehalten, ob eine reine azimutale LŸckenregion deÞniert werden konnte,
also ob Gl.(5.2) erfŸllt ist und das resultierende durchschnittliche radiale LŸcken-
regionsproÞl daher frei von Strahlung des Planeten und seiner ZPS ist. Die in den
Tabellen zusammengestellten Ergebnisse bilden die Grundlage fŸr die nun folgenden
Untersuchungen bezŸglich der Detektierbarkeit eingebetteter Planeten, des Einßusses
des Koronografen sowie der AbhŠngigkeit relevanter Kontrastwerte von den verschie-
denen Modellparametern, welche Ÿber die Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit
der eingebetteten Planeten und ihrer ZPSn entscheiden.

5.3.6 Detektierbarkeit

In diesem Kapitel wird die Detektierbarkeit eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn
auf Basis der zwei zuvor ausgearbeiteten KontrastwerteP : S und L : P fŸr den in
Tab. 5.1 beschriebenen Parameterraum untersucht. Bei diesen Systemen proÞtiert die
Detektierbarkeit von niedrigen Kontrastwerten der Grš§eP : S, da dies eine geringere
Di!erenz zwischen dem Fluss des Sterns und des leuchtschwŠcheren Planeten und
seiner ZPS bedeutet. Ein hšherer Wert vonL : P ist ebenfalls vorteilhaft, da dies
darauf hindeutet, dass sich der Planet samt seiner ZPS aufgrund eines relativ hohen
Flusses deutlich von der LŸcke abhebt. Um die Ergebnisse der TabellenC.2 bis C.4
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im Anhang auf anschauliche Weise darzustellen, zeigt Abb.5.8 zugehšrige Boxplots9,
die dazu dienen, die Daten prŠgnant und Ÿbersichtlich zu prŠsentieren. Jeder Boxplot
spiegelt verschiedene Eigenschaften der Verteilung der dargestellten Variable wider.
In einem Boxplot markiert eine vertikale rote Linie den Median der Verteilung und
die Box umfasst die mittleren50 % der Daten. Die Antennen (dargestellt durch
schwarze horizontale Linien; im Englischen als ãwhiskersÒ bezeichnet) erstrecken
sich, ausgehend von dem jeweiligen Rand der Box, zum minimalen beziehungsweise
maximalen Datenwert der Verteilung, der sich jeweilsinnerhalb einer maximalen
Antennenreichweite von" w beÞndet. FŸr die in dieser Studie verwendete maxi-
male Antennenreichweite wird ein fŸr Boxplots typischer Wert von" w = 1,5IQA
gewŠhlt, wobei der Wert vom sogenannten Interquartilsabstand (IQA) der Breite
der Box entspricht. Im Folgenden wird das von einer Box aufgespannte Intervall
als Interquartilsintervall bezeichnet. Datenpunkte der Verteilung, die au§erhalb der
Antennenreichweite liegen, werden als Ausrei§er klassiÞziert und mit schwarzen
Rauten dargestellt.

Jede Reihe in Abb.5.8 enthŠlt zwei Boxplots, einen fŸr die ermittelte Verteilung
von P : S-Werten und einen fŸr die Verteilung vonL : P-Werten. Die Kennzeichnung
auf der linken Seite einer jeden Reihe des Diagramms beschreibt die zugrundeliegen-
den Daten der zur Rechten dargestellten Boxplots. Im Falle der Kennzeichnung ãAlle
SimulationenÒ gehen sŠmtliche Daten in die Erzeugung entsprechender Boxplots ein.
Jede andere Kennzeichnung bezieht sich auf einen konstanten Parameterwert, das
hei§t sŠmtliche hierfŸr ausgewŠhlten Datenpunkte beruhen auf Simulationen, die
unter Annahme des von der Kennzeichnung speziÞzierten Parameterwerts erzeugt
wurden. Mit anderen Worten, die Simulationenteilen sich den von der Kennzeichnung
genannten Wert des Parameters. Diese Art der Veranschaulichung der Daten erlaubt
es bildlich und auf einfache Weise die Bedeutung sowohl der verschiedenen Parameter
und ihrer speziÞschen Werte als auch die des gesamten simulierten Bereichs des
Parameterraums auszuarbeiten. Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass die Anten-
nenreichweite vom IQA-Wert abhŠngt und dass dadurch im Allgemeinen die Anzahl
von Ausrei§ern bei verschiedenen Boxplots variiert. Da sŠmtliche Kennzeichnungen,
abgesehen von ãAlle SimulationenÒ, lediglich eine Teilmenge der insgesamt erzeug-
ten Datenmenge darstellen, unterscheiden sich die Boxplots untereinander sowohl
bezŸglich ihrer Lage, Breite und Antennenreichweite als auch bezŸglich der Anzahl
und Lage der Ausrei§er. Die im Folgenden prŠsentierte Diskussion basiert auf den in
Abb. 5.8 dargestellten Ergebnissen.

Veranschaulichung von Kontrastwerten

FŸr den gesamten betrachteten Bereich des Parameterraums (ãAlle SimulationenÒ)
ergibt sich fŸr den Median ein Kontrastwert vonP : S # 9mag zwischen der Plane-
tenregion und dem Stern, wŠhrend der Kontrast zwischen LŸcke und Planetenregion

9 FŸr die Erstellung von Boxplots wurde vom Python-Paket seaborn (Waskom 2021) Gebrauch
gemacht, einer Bibliothek zur Erstellung statistischer GraÞken in Python.
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Abb. 5.8: Veranschaulichung der Verteilung der KontrastwerteP : S und L : P auf
Basis der Ergebnisse in den TabellenC.2 bis C.4 im Anhang mittels Boxplots. Der
Median eines Boxplots wird mit einer roten Linie markiert, die mittleren50 %der
Daten werden durch eine Box dargestellt und die maximale Antennenreichweite
entspricht ! w = 1,5IQA. Die Kennzeichnungen auf der linken Seite beschreiben
die Daten, die fŸr die Erzeugung der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten
verwendet werden. Bei der Kennzeichnung ãAlle SimulationenÒ werden die fŸr die
Boxplots genutzten Daten nicht eingeschrŠnkt. In allen anderen FŠllen bezieht sich
die Kennzeichnung auf einen gemeinsamen Parameterwert. Ausrei§er sind durch
schwarze Rauten gekennzeichnet. FŸr Details siehe Kapitel5.3.6.
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(L : P) ungefŠhr auf der Stufe des Rauschens ist. Dies deutet darauf hin, dass es
relativ unwahrscheinlich ist, einen Planeten in diesem Bereich des Parameterraums,
also insbesondere mit einer Planetenmasse vonMp % 1MJ, zu detektieren, da das
aus der Planetenregion stammende †berschuss-Signal verglichen zum Flusslevel der
LŸcke eher schwach ist. Dieses Ergebnis ist daher konsistent mit der Tatsache, dass
bisher keine direkte Detektion eines derartigen Systems von einem eingebetteten
Planeten mit ZPS bestŠtigt werden konnte. Nichtsdestoweniger gibt es auch einen
Teilbereich des betrachteten Parameterraums, der signiÞkant bessere Kontrastwerte
aufweist und daher Kandidaten zukŸnftiger direkter Detektionen beinhalten kšnnte.
Ein Vergleich der verschiedenen Mediane in Abb.5.8 zeigt, dass die fŸr eine direkte
Detektion besten Kontrastwerte bei Modellen mit niedrigen Werten fŸrMZSS und
hohen Werten fŸrMp, rp und , erzielt werden. Dies lŠsst sich darauf zurŸckfŸhren,
dass eine Reduktion der Masse der ZSSMZSS gleichsam zu einer Reduktion der opti-
schen Tiefe fŸhrt, die das †berschuss-Signal des Planeten und der ZPS abschwŠcht.
Dieser E!ekt ist verhŠltnismŠ§ig stark, da zu erkennen ist, dass sich dies auf beide
Kontrastwerte (L : P und P : S) positiv auswirkt. Die Reduktion der optischen Tiefe
ist auch einer der GrŸnde dafŸr, dass sich bei hšheren Distanzenrp und hšheren
MassenMp beide Kontrastwerte verbessern. Hinzu kommt, dass die Kontrastwerte
von Modellen mit Mp = 1 MJ von relativ hohen AkkretionsleuchtkrŠften proÞtieren
und dass Planeten, die sich im Abstand vonrp = 50 AE vom Stern beÞnden, in
einer LŸcke mit verhŠltnismŠ§ig geringem Flusslevel eingebettet sind; dies wiederum
ist eine Konsequenz eines geringen Anteils an direkter und indirekter gestreuter
Strahlung des Sterns und wirkt sich folglich positiv auf den KontrastL : P aus.
Die Mehrheit der Simulationen mit rp = 50 AE besitzt sogar Kontrastwerte von
L : P > 3mag (vgl. Abb. 5.8), was die Bedeutung des Parametersrp verdeutlicht.
Dennoch zeigt sich, dass selbst beim Abstandrp = 50 AE das †berschuss-Signal
schwach ausfallen kann, wenn die optische Tiefe zwischen dem Beobachter und dem
Planeten zu hoch ist, was beispielsweise bei Modellen mit hohen Massen der ZSS
der Fall ist. Im Gegensatz dazu erzeugt der grš§te Teil simulierter Planeten bei
rp = 5 AE ein zu schwaches †berschuss-Signal in der relativ leuchtkrŠftigen LŸcke,
sodass sich der Wert vonL : P hŠuÞg auf der Stufe des Rauschens beÞndet. Au§erdem
zeigt sich in Abb. 5.8, dass die Medianwerte der Grš§eP : S bei diesen Simulationen
niedriger ausfallen als bei Simulationen mitrp = 10 AE, jedoch liegt der Grund
hierfŸr nicht in einem stŠrkeren †berschuss-Signal, sondern in dem generell hšheren
Flusslevel, welches Gebiete in der NŠhe des Zentralsterns aufgrund des Beitrags
der gestreuten Sternstrahlung aufweisen. DarŸber hinaus spielt die WellenlŠnge,
eine relativ komplexe und wichtige Rolle. Sowohl die vom Planeten als auch die
von der vergleichsweise kŠlteren ZPS abgestrahlte spektrale Flussdichte Šndern sich
bei steigender WellenlŠnge. Zudem beeinßusst, die optische Tiefe zwischen dem
Planeten und dem Beobachter, welche im betrachteten WellenlŠngenbereich mit
hšheren Werten von, abnimmt. Dieses Verhalten ist folglich besonders vorteilhaft
fŸr die betrachteten Simulationen bei, = 2,11µm, wie in Abb. 5.8 zu sehen ist.

Ein Vergleich der Mediane von verschiedenen Werten der Grš§eúMp zeigt, dass
Modelle mit dem hšheren Parameterwert vonúMp = 2 á10! 6 MJ/ a geringfŸgig bessere
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Kontrastwerte erzielen. Der Einßuss der Masse der ZPS fŠllt, wie in Abb.5.8 zu
sehen ist, im betrachteten Bereich des Parameterraums insgesamt schwach aus. Dies
ist insofern interessant, als deren Erhšhung durch den rŸcklŠuÞgen ErwŠrmungse!ekt
(vgl. Kapitel 5.3.1) zu einer Vergrš§erung des Innenradius der ZPS fŸhrt. Dies
wiederum bewirkt eine VerŠnderung der Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS,
was sich insbesondere in ihrer hei§en inneren Region bemerkbar macht. Dabei zeigt
sich, dass die verŠnderte Struktur der ZPS das gemessene †berschuss-Signal in
diesem Falle nicht wesentlich beeinßusst, was bedeutet, dass eine EinschrŠnkung
der zugrundeliegenden Struktur und Masse der ZPS ausschlie§lich auf Basis von
Beobachtungen mittels SPHERE sehr anspruchsvoll sein kšnnte.

Nachweisgrenzen

In diesem Abschnitt wird sich zeigen, dass eine direkte Detektion eingebetteter Pla-
neten mittels SPHERE fŸr einen bestimmten Bereich des Parameterraums mšglich
ist. Daraus ergibt sich zudem die Mšglichkeit zur EinschrŠnkung der zugrundelie-
genden Modellparameter und Grundeigenschaften sowohl fŸr detektierbare Systeme
als auch fŸr nicht detektierbare Systeme eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn.
In dieser Studie werden Systeme eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn als de-
tektierbar bezeichnet, sobald der zugehšrige KontrastwertP : S unter eine gewisse
wellenlŠngenabhŠngige undrp-abhŠngige Nachweisgrenze fŠllt. Bei diesem Kriterium
handelt es sich um ein relativ schwaches, nicht hinreichendes Kriterium fŸr die direkte
Detektierbarkeit, das ausschlie§lich vom KontrastP : S abhŠngt. Jedoch zeigt sich,
dass bereits mit diesem Kriterium der Parameterraum detektierbarer Planeten samt
ZPSn deutlich eingeschrŠnkt werden kann.

Um die hierfŸr verwendeten Nachweisgrenzen fŸr SPHERE abzuschŠtzen, wird
der sogenannte ãESO exposure time calculatorÒ (ETC)10 mit den im Folgenden
aufgelisteten Einstellungen verwendet. Um typische Werte fŸr T-Tauri-Sterne abzu-
schŠtzen, werden stellvertretend die Eigenschaften von HL Tau verwendet. Geringe
Unterschiede bei der Spektralklasse oder der verwendeten scheinbaren Helligkeit
im J-Band fŸhren lediglich zu geringfŸgigen €nderungen der ermittelten Nachweis-
grenzen. Au§erdem werden beim ETC die in Tab.5.2 aufgelisteten BreitbandÞlter
samt Koronografen ausgewŠhlt und ansonsten die Grundeinstellungen der Weban-
wendung verwendet; es wird folglich ein Derotator im Modus ãpupil-stabilizedÒ fŸr
IRDIS und im Modus ãÞeld-stabilizedÒ fŸr ZIMPOL verwendet, der Einsatz eines
Koronografen bestŠtigt und eine Belichtungsdauer von 3600 s mit einem DIT11 von
8 s verwendet. Mit diesen Einstellungen generiert der ETC5' -Kontrastkurven, die
den maximalen Kontrast zwischen dem Stern und seinem Begleiter angeben, bei
dem eine erfolgreiche5' -Detektion des Signals des Begleiters mšglich ist. Diese
Kurven sind im Allgemeinen vom Abstand zwischen dem Begleiter und dem Stern

10 Von englisch exposure time, ãBelichtungsdauer, ExpositionszeitÒ, undcalculator, ãRechner,
BerechnerÒ. Link zur Webanwendung:https://www.eso.org/observing/etc/ ; Stand Juli 2022.

11 Akronym vom englischenD etector on-chip I ntegration T ime, etwa ãIntegrationszeit des Detektors
auf dem ChipÒ.

https://www.eso.org/observing/etc/
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Abb. 5.9: Veranschaulichung der wellenlŠngenabhŠngigen Verteilungen der Kontrast-
werte P : S und L : P aus den TabellenC.2 bis C.4 im Anhang mit Hilfe von Boxplots.
Der Median eines Boxplots wird mit einer roten Linie markiert, die mittleren50 %
der Daten werden durch eine Box dargestellt und die maximale Antennenreichweite
entspricht ! w = 1,5IQA. Die Kennzeichnungen auf der linken Seite beschreiben
die Daten, die fŸr die Erzeugung der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten
verwendet werden. Bei der Kennzeichnung ãAlle SimulationenÒ werden die fŸr die
Boxplots genutzten Daten, abgesehen von der WellenlŠnge! , nicht eingeschrŠnkt.
In allen anderen FŠllen bezieht sich die Kennzeichnung auf einen gemeinsamen
Parameterwert. SŠmtliche Daten sind zusŠtzlich bezŸglich der verwendeten Wellen-
lŠnge, welche Ÿber der entsprechenden Spalte angezeigt wird, aufgeteilt. Vertikale
gelbe Linien markieren 5" -NachweisgrenzenDlim fŸr das Instrument SPHERE (vgl.
Tab. 5.3), wobei an diesen beÞndliche Pfeile die Richtung nachweisbarer Signale
angeben. Ausrei§er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. Siehe Kapitel5.3.6
fŸr Details.
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Dlim rp = 5 AE rp = 10 AE rp = 50 AE

, = 0,652µm 5,9 mag 7,3 mag 13,5 mag
, = 1,24µm 7,2 mag 6,7 mag 13,6 mag
, = 2,11µm 7,2 mag 6,9 mag 11,3 mag

Tabelle 5.3: 5' -NachweisgrenzenDlim basierend auf den Ergebnissen des ETCs fŸr
jeweils drei verschiedene Werte von, und rp. Siehe Kapitel5.3.6 fŸr Details.

abhŠngig. FŸr die drei betrachteten BeobachtungswellenlŠngen (vgl. Tab.5.2) werden
entsprechende Kurven generiert und diejenigen Kontrastwerte ausgelesen, welche
den betrachteten AbstŠnden 5, 10 und 50 AE am nŠchsten sind, wobei von einem
Abstand von d = 140 pc zwischen dem Beobachter und dem Stern ausgegangen wird.
Die erhaltenen Kontrastwerte werden im Folgenden als5' -NachweisgrenzenDlim

verwendet und sind in Tab.5.3 aufgelistet.
Die Ergebnisse in Abb.5.8 geben einen generellen †berblick bezŸglich der zu

erwartenden Kontrastwerte fŸr den gesamten betrachteten Parameterraum. Um
jedoch die Relevanz einzelner speziÞscher Parameterwerte bei den verschiedenen
BeobachtungswellenlŠngen bezŸglich der Frage der Detektierbarkeit zu untersuchen,
werden die Kontrastwerte zusŠtzlich bezŸglich der WellenlŠnge aufgeteilt und in
Abb. 5.9 dargestellt. In der Abbildung wird daher eine zweite Kennzeichnung ver-
wendet, welche den fŸr die Erzeugung der Boxplots zugrundeliegenden Wert von
, angibt und oberhalb einer jeden zugehšrigen Spalte angegeben wird. Folglich
verwenden die hier dargestellten Boxplots Kontrastwerte, welche Simulationen ent-
stammen, die sich sowohl den Wert der WellenlŠnge (obige Kennzeichnung) als auch
einen Parameterwert (linke Kennzeichnung) teilen. Eine Ausnahme hierbei stellt
die zur linken aufgefŸhrte Kennzeichnung ãAlle SimulationenÒ dar, welche Boxplots
markiert, deren Datenpunkte sich lediglich eine WellenlŠnge teilen, wŠhrend die
Ÿbrigen Modellparameterwerte nicht eingeschrŠnkt werden. ZusŠtzlich sind die in
Tab. 5.3 aufgefŸhrten Nachweisgrenzen in den drei zuunterst beÞndlichen Reihen des
Diagramms mit gelben vertikalen Linien und Pfeilen, die die Richtungdetektierbarer
Planeten-Signale angeben, markiert.

Hierbei zeigt sich, dass sŠmtliche Modelle mitr p % 10AE ein †berschuss-Signal
aufweisen, fŸr dasP : S & Dlim gilt. Dies bedeutet, dass nur in den besten FŠllen die
Nachweisgrenze ungefŠhr erreicht wird. FŸr den Gro§teil der Modelle ist der Kontrast
zwischen Planet und Stern zu hoch, das hei§t die entsprechenden eingebetteten Pla-
neten und ZPSn wŠren auf Basis des hier verwendeten Kriteriums nicht detektierbar.
Allerdings gilt, dass eine Reduktion des erforderlichen SigniÞkanzniveaus zu beispiels-
weise3' die Anzahl als detektierbar klassiÞzierter Systeme bereits erhšhen wŸrde.
Dies impliziert, dass einige †berschuss-Signale womšglich bereits durch eine geringe
Verbesserung der vom Instrument erzielten5' -Nachweisgrenzen detektierbar wŸrden.
Hierbei ist wichtig zu beachten, dass Simulationen mitrp = 5 AE einen besonders
geringen Kontrastwert L : P aufweisen, was bedeutet, dass die Verbesserung der
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Nachweisgrenzen fŸr genau diese Systeme insofern zwecklos sein kšnnte, als das Ziel
der Detektion eingebetteter innerer Planeten eventuell trotzdem nicht erreicht wŸrde.
Im Gegensatz dazu deuten die Ergebnisse in der letzten Reihe in Abb.5.9 darauf hin,
dass eine direkte Detektion eingebetteter Šu§erer Planeten beirp = 50 AE deutlich
wahrscheinlicher ist. Dabei zeigt sich, dass sŠmtliche Simulationen bei, = 2,11µm
detektierbare Planeten-Signale besitzen und dass der KontrastL : P in vielen FŠllen
sogar den Wert von# 7mag Ÿberschreitet. Ein Vergleich der Position und Breite
der Interquartilsintervalle von entsprechenden Boxplots fŸr verschiedene Werte von
rp und bei konstantem Wert von, stellt sich als besonders interessant heraus. Dabei
zeigt sich, dass bei, = 0,652µm der Median (rote Linien) der KontrastwerteP : S mit
Abstand zum Zentralstern deutlich steigt. Die damit zusammenhŠngende €nderung
von Kontrastwertdi!erenzen von Modellen mit r p = 5 AE Ÿber 10AE zu 50AE
besitzt folglich ein positives Vorzeichen. Im Falle von, = 1,24µm jedoch ist das
Vorzeichen der Kontrastwertdi!erenzen zunŠchst positiv (vonrp = 5 AE zu 10AE)
und dann negativ (vonrp = 10 AE zu 50AE), wŠhrend es fŸr, = 2,11µm in beiden
FŠllen negativ ist. Folglich hŠngt das Vorzeichen der €nderung vonP : S bezŸglich
einer Erhšhung vonrp deutlich von der WellenlŠnge ab. Ein weiteres interessantes
Merkmal in Abb. 5.9 zeigt sich beim Vergleich der Interquartilsintervalle der Box-
plots fŸr den Kontrast P : S, der bei , = 2,11µm fŸr Simulationen mit rp = 10 AE
deutlich andere Werte annimmt als bei Simulationen mit dem erhšhten Wert von
rp = 50 AE, was zur EinschrŠnkung von Modellparameterwerten genutzt werden
kšnnte. Ein Šhnliches Verhalten zeigt sich bei derselben WellenlŠnge auch bei den
Interquartilsintervallen der Kontrastwerte L : P, die fŸr die drei verschiedenen Werte
von rp nahezu disjunkt sind und im Falle vonrp = 50 AE sogar Werte> 10mag
erreichen. Au§erdem kann festgestellt werden, dass sich die Interquartilsintervalle
der L : P-Verteilungen fŸr alle betrachteten WellenlŠngen mit steigenden Werten
von rp zunehmend in Richtung hšherer Kontrastwerte verschieben, wobei hšhere
Werte vorteilhaft fŸr eine Detektion sind. Bei einer konstanten Beobachtungswellen-
lŠnge istr p der einzige betrachtete Modellparameter, welcher bei den untersuchten
Parameterwerten zu nahezu disjunkten Interquartilsintervallen fŸhrt.

Abbildung 5.9 zeigt au§erdem, dass einige Modellparameterwerte das Potenzial
fŸr eine direkte Detektion deutlich mindern kšnnen. So zeigt sich bei, = 0,652µm,
dass Modelle mitMp % 0,5MJ oder MZSS = 0,01M. unabhŠngig von allen anderen
Modellparametern im gesamten betrachteten Bereich des Parameterraums zu Šu§erst
niedrigen Werten vonL : P fŸhren. Dies gilt insbesondere fŸr Modelle mit einer
Planetenmasse vonMp = 0,25MJ, welche sogar bei einer lŠngeren WellenlŠnge von
, = 1,24µm nur geringe Kontrastwerte des †berschuss-Signals aufweisen. Insgesamt
lŠsst sich feststellen, dass Beobachtungen bei, = 2,11µm das grš§te Potenzial
zum Nachweisen und IdentiÞzieren des Planeten-Signals im betrachteten Bereich des
Parameterraums besitzen. In Kapitel5.3.7wird aufbauend auf diesem Ergebnis das
Potenzial zur Charakterisierung eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn bezŸglich der
zugrundeliegenden Modellparameterwerte im Detail analysiert, wobei jeder variierte
Modellparameter fŸr jede der BeobachtungswellenlŠngen separat untersucht wird,
um so zu einer speziÞscheren Schlussfolgerung zu gelangen.
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Detektion innerer Planeten und die Rolle des Koronografen

Die Ergebnisse aus Abb.5.9 erlauben zudem, Aussagen Ÿber diejenigen Simulationen
zu machen, welche als unrein klassiÞziert wurden (vgl. TabellenC.2 bis C.4 im An-
hang). Entsprechende Simulationen erfŸllen nicht die Bedingung in Gl.(5.2), basieren
auf Beobachtungen bei, & 0,652µm und beherbergen einen inneren eingebetteten
Planeten beirp = 5 AE. Sie zeichnen sich dadurch aus, dass die ermittelten Flusslevel
der unreinen LŸcken erhšht sind und als Folge die †berschuss-Signale, also die
L : P-Werte, unterschŠtzt werden. Es zeigt sich, dass sŠmtliche unreinen Simulationen
Kontrastwerte von L : P < 0,2mag aufweisen und ihre †berschuss-Signale folglich auf
der Stufe des Rauschens sind. Dies wiederum betont die Schwierigkeit der direkten
Detektion eines inneren Planeten auf Basis des †berschuss-Signals bei Modellen von
ZSSn, die nicht die Bedingung in Gl. (5.2) erfŸllen.

Au§erdem lŠsst sich anhand der Abbildung die Rolle eines Koronografen und
des IAWs untersuchen. Der Nutzen eines Koronografen ist dadurch gegeben, dass
dieser die Strahlung des leuchtkrŠftigen Sterns unterdrŸckt, um somit Detektionen
leuchtschwŠcherer Quellen in der NŠhe des Sterns zu ermšglichen. Im Falle von
SPHERE besteht die Mšglichkeit, die Grš§e des verwendeten IAWs auszuwŠhlen.
Doch selbst bei der Wahl des kleinstmšglichen IAWs kann es passieren, dass dessen
Einsatz zum Abblocken des Signals eines eingebetteten Planeten und seiner ZPS fŸhrt.
Derartige Planeten werden als ãverborgenÒ klassiÞziert und in den TabellenC.2 bis
C.4 im Anhang entsprechend markiert; in dieser Studie beÞnden sich diese simulierten
Planeten beirp = 5 AE und sie werden bei, = 0,652µm beobachtet. In Abb. 5.9
zeigt sich, dass die entsprechenden Simulationen KontrastwerteP : S aufweisen, die
deutlich im nicht detektierbaren Bereich liegen. DarŸber hinaus ist der Gro§teil ihrer
L : P-Werte ebenfalls Šu§erst gering, was eine direkte Detektion zusŠtzlich erschwert.
Lediglich zwei dieser Modelle erzeugten Kontrastwerte vonL : P > 1mag. Diese
entsprechen denjenigen Modellen mit den hšchstmšglichen Werten fŸrMp und úMp

und dem niedrigsten mšglichen Wert fŸrMZSS; die beiden Modelle unterscheiden
sich folglich lediglich bezŸglich ihres Werts der Masse ihrer ZPS. Die Ergebnisse
deuten darauf hin, dass eine zusŠtzliche Reduktion des IAWs im betrachteten Bereich
des Parameterraums nicht zu einer Erhšhung der Anzahl direkt detektierbarer
eingebetteter Planeten fŸhren wŸrde, weder fŸr IRDIS noch fŸr ZIMPOL. Auf Basis
der hier vorgestellten Ergebnisse kann geschlussfolgert werden, dass die derzeit
zur VerfŸgung stehenden Grš§en der IAWs die FŠhigkeit SPHEREs zur direkten
Detektion eingebetteter Planeten im betrachteten Bereich des Parameterraumsnicht
einschrŠnken.

5.3.7 Einßuss der Modellparameter und Charakterisierung

Bisher wurde in dieser Studie eine Analyse des Potenzials zur direkten Detektion
eines Systems aus einem eingebetteten Planeten und seiner ZPS vorgestellt. Das
Augenmerk der Analyse richtete sich dabei auf den VIS/NIR-WellenlŠngenbereich
und das Instrument SPHERE. Die ermittelten Kontrastwerte eignen sich jedoch
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Abb. 5.10: Veranschaulichung der Verteilungen der€nderung der Kontrastwerte
P : S und L : P, also der Kontrastwertdi!erenzen, bei Erhšhung eines einzelnen
Modellparameters mit Hilfe von Boxplots. Der Median eines Boxplots wird mit
einer roten Linie markiert, die mittleren 50 % der Daten werden durch eine Box
dargestellt und die maximale Antennenreichweite entspricht" w = 1,5IQA. Die
Kennzeichnungen auf der linken Seite beschreiben die Daten, die fŸr die Erzeugung
der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten verwendet werden. Eine Kennzeich-
nung gibt jeweils den (auf den nŠchsten simulierten Wert) erhšhten Modellparameter
an. Ausrei§er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. Siehe Kapitel5.3.7 fŸr
Details.

ebenfalls dazu, die FŠhigkeit zur Charakterisierung dieser Systeme auf Basis von
Beobachtungen zu untersuchen. Hierbei wird sich zeigen, dass die FŠhigkeit zur
Charakterisierung und die FŠhigkeit zur Detektion grundsŠtzlich von verschiedenen
BeobachtungswellenlŠngen proÞtieren kšnnen.

Um die verschiedenen Grundeigenschaften eines solchen Systems aus einem ein-
gebetteten Planeten und seiner ZPS einzuschrŠnken, ist es wichtig, zunŠchst den
Einßuss zu untersuchen, welchen ein jeder Modellparameter auf das Erscheinungsbild
des Systems hat. HierfŸr wird die€nderung der relevanten Kontrastwerte untersucht,
die mit der Variation eines jeden Modellparameters einhergeht. Um den Einßuss
einer einzelnen Parametervariation zu analysieren, werden die bisher in Boxplots
zusammengefassten Informationen weiter entßochten.

Abbildung 5.10zeigt den E!ekt eines jeden individuellen Parameters. Dargestellt
sind die Boxplots der Di!erenzen von Kontrastwerten, welche jeweils auf Basis zweier
Simulationen berechnet werden, deren zugrundeliegende Parameterwerte sich jeweils
in genau einemWert unterscheiden. Die Kennzeichnungen auf der linken Seite der
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Boxplots geben dabei den Parameter an, bezŸglich dessen sich die verglichenen
Simulationen unterscheiden; zum Beispiel bedeutet die Kennzeichnung ã: , Ò, dass
die Di!erenzwerte auf Simulationen beruhen, deren Modellparameter abgesehen von
der BeobachtungswellenlŠnge, identisch sind. Das Symbol ã: Ò der Kennzeichnung
gibt zudem an, dass die resultierenden Kontrastdi!erenzen durch eineErhšhung
des jeweiligen Parameters entstehen. Um diese Auswertung nicht auf bestimmte
speziÞsche Werte des (wellenlŠngenabhŠngigen) IAWs zu reduzieren, werden sŠmtliche
Simulationen miteinbezogen, selbst wenn diese als ãverborgenÒ klassiÞziert sind,
wodurch eine allgemeinere Untersuchung ermšglicht wird.

Generell zeigt sich in Abb.5.10, dass die Erhšhung eines jeden Parameters die Kon-
trastwerte sowohl verbessern als auch verschlechtern kann. Entscheidend hierfŸr ist
das Vorzeichen der €nderung. In diesem Zusammenhang bezeichnet dieVerbesserung
(Verschlechterung)eines Kontrasts dessen vorteilhafte (unvorteilhafte) €nderung fŸr
eine Detektion. Eine vorteilhafte €nderung bedeutet im Falle vom KontrastP : S eine
Reduktion und im Falle von L : P eine Erhšhung des Werts. Im gegenteiligen Falle
wird von einer unvorteilhaften €nderung des jeweiligen Kontrastwerts gesprochen. Die
gewŠhlte Darstellung der Daten erlaubt die Bestimmung einiger AbhŠngigkeiten der
Kontrastwerte von den Modellparametern, welche fŸr einen Gro§teil der durchgefŸhr-
ten Simulationen vorzuÞnden sind. Um derartige ZusammenhŠnge zu identiÞzieren,
wird im Folgenden das Vorzeichen der KontrastwertŠnderungen betrachtet, insbe-
sondere das der Mediane der Verteilungen. Zudem wird die Position und Breite
(IQA) der Interquartilsintervalle untersucht. Au§erdem gilt, dass auch im Falle eines
verschwindend kleinen Betrags eines Medians ein Unterschied zwischen der linken
und rechten Seite der Verteilung bestehen kann, da diese eine Schiefe aufweisen kann.
Im Rahmen dieser Studie zur Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit entspricht
diese einer vorteilhaften Schiefe beziehungsweise einer unvorteilhaften Schiefe, je
nach betrachtetem Kontrastwert und nach Richtung der Schiefe. Die Schiefe eines
Boxplots wird im Folgenden als vorteilhaft bezeichnet, wenn der vom Interquartils-
intervall abgedeckte Bereich verbesserter Kontrastwerte grš§er ist als der Bereich
verschlechterter Kontrastwerte. Eine Verteilung besitzt demnach einevorteilhafte
Schiefe, falls es sich um eine linksschiefe Verteilung vonP : S-Di!erenzwerten oder
eine rechtsschiefe Verteilung vonL : P-Di!erenzwerten handelt. Bei Vorliegen der ge-
genteiligen Schiefe wird diese alsunvorteilhafte Schiefebezeichnet. Wird in Abb.5.10
beispielsweise dieP : S-Verteilung bei einer Erhšhung der BeobachtungswellenlŠnge
betrachtet, so kann festgestellt werden, dass ihr Interquartilsintervall im negativen
Bereich der Kontrastwertdi!erenzen liegt, was einer Verbesserung der Kontrastwerte
entspricht. Au§erdem weist die Verteilung eine Linksschiefe auf, welche in diesem
Falle eine vorteilhafte Schiefe ist.

Eine Ÿbersichtliche Zusammenfassung der auf diese Weise klassiÞzierten Zusammen-
hŠnge, die die AbhŠngigkeiten der in Abb.5.10dargestellten Kontrastwerte deutlich
macht, Þndet sich in Tab.5.4. Die €nderung von Kontrastwerten einer Verteilung
wird hierbei als konsistentbezeichnet, wenn fast alle Werte des zugehšrigen Inter-
quartilsintervalls dasselbe Vorzeichen besitzen. Im Folgenden wird das Augenmerk
auf einige dieser identiÞzierten ZusammenhŠnge gerichtet, um sie hervorzuheben und
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Parameter Kontrast E!ekt

: , P : S áRelativ starker E!ekt
áSehr konsistente Verbesserung
áVorteilhafte Schiefe

L : P áDeutliche vorteilhafte Schiefe

: rp P : S áVerschlechtert Ÿberwiegend
áUnvorteilhafte Schiefe

L : P áRelativ starker E!ekt
áStrikte Verbesserung
áVorteilhafte Schiefe

: úMp P : S áDeutlich vorteilhafte Schiefe
áViele Ausrei§er

L : P áDeutlich vorteilhafte Schiefe
áViele Ausrei§er

: MZPS P : S áRelativ schwacher E!ekt
áVorteilhafte Schiefe
áViele Ausrei§er

L : P áRelativ schwacher E!ekt
áVorteilhafte Schiefe
áViele Ausrei§er

: Mp P : S áKonsistente Verbesserung
áLeichte unvorteilhafte Schiefe

L : P áSehr konsistente Verbesserung
áDeutlich vorteilhafte Schiefe

: MZSS P : S áKonsistente Verschlechterung
áVorteilhafte Schiefe

L : P áSehr konsistente Verschlechterung
áUnvorteilhafte Schiefe

Tabelle 5.4: Auswirkungen der Variation eines einzelnen Parameters des Modells
auf die Kontrastwerte P : S und L : P entsprechend den Ergebnissen in Abb.5.10.
Siehe Kapitel5.3.7 fŸr Details.

im Detail zu diskutieren. In dem Zusammenhang werden sŠmtliche in dieser Studie
variierten Modellparameter analysiert und ihre E!ekte auf messbare Kontrastwerte
untersucht. Im Anschluss an die im Folgenden prŠsentierte ausfŸhrliche Untersuchung
wird eine kurze Zusammenfassung von den wichtigsten Ergebnissen dieses Abschnitts
in Kapitel 5.4 vorgestellt.
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AbhŠngigkeit von der BeobachtungswellenlŠnge (, )

In dieser Studie stellt die BeobachtungswellenlŠnge, insofern einen einzigartigen
Parameter dar, als dieser vom Beobachter kontrollierbar ist. In diesem Kapitel
werden zunŠchst einige generelle ZusammenhŠnge zwischen den Kontrastwerten
und , vorgestellt. Anschlie§end wird fŸr jeden weiteren Parameter separat eine
detaillierte Diskussion prŠsentiert, welche zum einen die Mšglichkeit von dessen
EinschrŠnkung auf der Grundlage von Beobachtungen und zum anderen die dafŸr
geeignetste BeobachtungswellenlŠnge thematisiert.

In Abb. 5.10 zeigt sich, dass die Erhšhung der WellenlŠnge, im betrachteten
Bereich des Parameterraums den stŠrksten positiven E!ekt auf den Kontrastwert
P : S hat. DarŸber hinaus ist dieser E!ekt insofern sehr konsistent, als alle Werte
innerhalb des Interquartilsintervalls dasselbe Vorzeichen besitzen. Dieses Verhalten
kann damit erklŠrt werden, dass sich die optische Tiefe zwischen dem Beobachter
und dem Planeten durch die Erhšhung der WellenlŠnge deutlich Šndert. So ist diese
bei , = 0,652µm um einen Faktor 3 hšher als bei, = 1,24µm und sogar um einen
Faktor 9 hšher als bei, = 2,11µm. Hinzu kommt, dass die Temperatur vom Staub
in der ZPS eine natŸrliche obere Grenze besitzt, die durch die Sublimationstem-
peratur gegeben ist. Wird das WienÕsche Verschiebungsgesetz (vgl. Kapitel2.4.1)
bei einer Temperatur von# 1500K ausgewertet, ergibt sich in Frequenzdarstellung
ein Maximum des spektralen Flusses bei, " 3,4µm. Folglich sinkt innerhalb des
betrachteten WellenlŠngenbereichs nicht nur die optische Tiefe bei steigenden Werten
von , , sondern es steigt zudem der spektrale Fluss. Trotz der hšheren Temperatur
des Planeten steigt allerdings auch der vom Planeten emittierte spektrale Fluss,
wŠhrend die optische Tiefe mit steigenden Werten von, sinkt.

Die AbbildungenC.3 und C.4 im Anhang erlauben es, einen detaillierteren Blick auf
den Einßuss zu erhalten, den ein einzelner Parameter auf die Kontrastwerte hat. Dies
wird dadurch erreicht, dass die Daten zusŠtzlich in Gruppen geteilter Parameterwerte
sortiert werden. €hnlich zu Abb. 5.9 werden die geteilten Parameterwerte in den
Kennzeichnungen links dargestellt, wŠhrend die betrachteten erhšhten Parameter
mit Kennzeichnungen beschrieben werden, die sich oberhalb der ihnen zugehšrigen
Spalten beÞnden.

Die Gruppe von Boxplots fŸr geteilte Werte vonrp in der linken Spalte (: , ) von
Abb. C.3 sind hierbei besonders interessant. Denn es zeigt sich, dass der Vorteil
lŠngerer WellenlŠngen insgesamt deutlich mit zunehmendem Wert vonrp steigt,
was insbesondere fŸr den KontrastP : S der Fall ist. Allerdings fŠllt auf, dass eine
Erhšhung von , bei Simulationen mit rp = 5 AE nahezu keinen E!ekt auf den
L : P-Wert hat. Bei rp = 10 AE weist die Verteilung fŸr die KontrastwerteL : P eine
unvorteilhafte Schiefe auf, was in diesem Falle bedeutet, dass die Kontrastwerte
sich bei lŠngeren WellenlŠngen tendenziell verschlechtern, wŠhrend sie sich bei
Simulationen von Modellen mitr p = 50 AE deutlich verbessern. Hinzu kommt, dass
die Verbesserung durch lŠngere WellenlŠngen beirp = 50 AE sehr konsistent ist. Die
Tatsache, dass dies fŸr die verschiedenen Werte vonrp keine strikte Verbesserung der
L : P-Werte darstellt, kšnnte auf die folgenden UmstŠnde zurŸckzufŸhren sein: Zum
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einen erreicht der spektrale Fluss des Sterns unter den betrachteten WellenlŠngen und
entsprechend seiner Temperatur sein Maximum bei, = 1,24µm und zum anderen
dominiert der hohe Beitrag des Sterns den Fluss in der kompletten azimutalen
LŸckenregion entsprechend den Ergebnissen aus Kapitel5.3.3. Ein negativer Einßuss
auf Modelle mit r p = 10 AE ausgelšst durch eine lŠngere BeobachtungswellenlŠnge
deutet folglich darauf hin, dass trotz der Vorteile bei hšheren Werten von, der
Kontrast L : P durch ein erhšhtes Flusslevel der LŸcke bei, = 1,24µm insgesamt
sinkt.

Daher kann geschlussfolgert werden, dass die FŠhigkeit zur direkten Detektion von
Planeten mit grš§eren AbstŠnden zum Zentralstern mit hoher Wahrscheinlichkeit
von der VerwendunglŠngererBeobachtungswellenlŠngen proÞtiert. Bei geringeren
AbstŠndenrp ist es jedoch aus verschiedenen GrŸnden eher unwahrscheinlich, eine
erfolgreiche direkte Detektion durchzufŸhren. So fŸhren Beobachtungen bei kŸrzeren
WellenlŠngen typischerweise zu hšheren optischen Tiefen und damit zu einem insge-
samt geringeren KontrastP : S, der deutlich im nicht detektierbaren Bereich liegt.
Zudem hat sich gezeigt, dass die LŸcke bei lŠngeren WellenlŠngen zunehmend unrein
ist (vgl. Tabellen C.2 bis C.4), wodurch ermittelte Werte des KontrastesL : P lediglich
auf der Stufe des Rauschens sind. Dennoch erreicht der KontrastP : S im Falle lŠnge-
rer WellenlŠngen bei diesen inneren Planeten bereits Werte nahe der Nachweisgrenze.
Interessant ist auch, dass ein Vergleich der Gruppe von Boxplots mit konstanten Wer-
ten von , (die drei Reihen zuunterst in der linken Spalte von Abb.C.3 im Anhang)
auf einen abnehmenden Vorteil durch zunehmend lŠngere BeobachtungswellenlŠngen
hindeutet. Dies ist daran zu erkennen, dass die Interquartilsintervalle und insbeson-
dere die Mediane bei, = 0,652µm betragsmŠ§ig grš§ere Werte erreichen als bei
, = 1,24µm. Insgesamt deutet die hier beschriebene WellenlŠngenabhŠngigkeit der
Kontrastwerte darauf hin, dass Beobachtungen bei, = 2,11µm das grš§te Potenzial
fŸr zukŸnftige Detektionen besitzen. Die Auswertung der geeignetsten Beobachtungs-
wellenlŠnge zum Charakterisieren der verschiedenen grundlegenden Eigenschaften des
Planeten und der ZPS bilden das Thema der folgenden Abschnitte dieses Kapitels;
eine Zusammenfassung der Ergebnisse erfolgt anschlie§end in Kapitel5.4.

AbhŠngigkeit vom Abstand zwischen Stern und Planet ( rp)

Unter allen untersuchten Modellparametern ist der Abstand des Planeten zum
Zentralstern der einzige Parameter, dessen €nderung mit hoher Wahrscheinlichkeit
zur Verbesserung eines Kontrastwerts bei gleichzeitiger Verschlechterung des anderen
fŸhrt (vgl. Abb. 5.10). WŠhrend eine Erhšhung vonrp den L : P-Kontrastwert strikt
und deutlich verbessert, hŠngt der damit einhergehende E!ekt auf den Kontrast
L : P stark von den Ÿbrigen zugrundeliegenden Modellparametern ab. Dies kann in
der mittleren Spalte (: r p) von Abb. C.3 im Anhang gesehen werden. Es zeigt sich
beispielsweise, dass sich eine Erhšhung des Abstands bei Simulationen mitr p = 5 AE
deutlich anders auf die Kontrastwerte auswirkt als dessen Erhšhung bei Simulationen
mit rp = 10 AE, insbesondere fŸhrt dies bei Modellen mitr p = 5 AE hŠuÞg zur
Verschlechterung und bei Modellen mitr p = 10 AE zur Verbesserung derP : S-Werte.
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Eine weitere relevante Grš§e im Rahmen der Untersuchung der Charakterisierbar-
keit ist die Di!erenz der Mediane zweier dargestellter Verteilungen von Kontrastwer-
ten P : S und L : P. Im Detail ergibt sich diese aus dem Median einer Verteilung von
Kontrastdi!erenzen fŸr P : S (zum Beispiel der grŸne Boxplot in Abb.5.10bei einer
Erhšhung vomrp) durch Subtraktion des Medians der entsprechenden Verteilung von
Kontrastdi!erenzen P : S (zugehšriger oranger Boxplot). Die Di!erenz der Mediane
kann als ein Ma§ fŸr denGesamteinßussauf die Detektierbarkeit betrachtet werden.
In der Gruppe von Boxplots fŸr geteilte Werte vonrp ist eine au!allend gro§e
Erhšhung der Di!erenz der Mediane fŸr Simulationen mitrp = 10 AE gegenŸber
Simulationen mit r p = 5 AE zu erkennen. Mit anderen Worten, beide im Diagramm
dargestellten Verteilungen entfernen sich mit steigendem Wert vonrp voneinander in
Richtung vorteilhafter Kontrastwerte. Selbiges Verhalten ist bei Simulationen mit
zunehmend lŠngeren WellenlŠngen, in den drei zuunterst beÞndlichen Reihen von
Abb. C.3 zu beobachten. Insbesondere verschiebt sich der Median der Verteilung fŸr
P : S von den deutlich positiven Werten bei, = 0,652µm hin zu einem negativen
Wert bei , = 2,11µm, was wiederum den Vorteil von Modellen mit hohen Werten fŸr
rp und langen BeobachtungswellenlŠngen demonstriert. Ein Šhnlicher Zusammenhang
kann fŸr Simulationen mit geteilten Werten der Grš§eMp beobachtet werden, denn
eine Erhšhung vonMp fŸhrt zu einer Verschiebung des Medians der Verteilung fŸr
P : S von einem positiven Wert hin zu einem Wert von ungefŠhr null, wŠhrend die
entsprechende Verteilung fŸrL : P konsistent in Richtung positiver Werte verschoben
wird. Dies deutet auf ein Zusammenspiel verschiedener E!ekte hin, welche mit einer
Variation von rp einhergehen. So beeinßusstrp zum einen das Flusslevel der Strahlung
des Sterns an der radialen Position des Planeten und der LŸcke (vgl. Kapitel5.3.6)
und zum anderen die optische Tiefe zwischen dem Planeten und dem Beobachter.
Daher fŸhrt eine Erhšhung vonrp zum einen zu einem verringerten Flusslevel der
Sternstrahlung und zum anderen zumFreilegen des Signals des Planeten und der
ZPS, da das Signal durch das Vorhandensein von weniger Material auch weniger
abgeschwŠcht wird. Die hier vorgestellten Ergebnisse zeigen, dass beide E!ekte auf
einem vergleichbaren Niveau miteinander konkurrieren und jeder der beiden E!ekte
abhŠngig von den Ÿbrigen Modellparametern dominieren kann. Simulationen mit
niedrigen Werten vonMp zeichnen sich zum Beispiel durch Šu§erst hohe optische
Tiefen aus, welche selbst bei gro§en AbstŠnden zum Zentralstern hoch sind. Dadurch
wird das Planeten-Signal fŸr alle betrachteten Werte vonrp vom Beitrag des Sterns
dominiert, der wiederum mit zunehmendemrp-Wert sinkt, sodass der KontrastP : S
steigt (vgl. entsprechende Reihe mit Kennzeichnung ãMp = 0,25MJÒ in Abb.C.3).
Je hšher der Wert vonMp ist, desto breiter und tiefer wird die LŸcke und desto
hšher ist der vom Beobachter gemessene Fluss des Planeten und der ZPS, was mit
zunehmendem Abstand zum Zentralstern tendenziell zu einem verbessertenP : S-Wert
fŸhrt. Dieselben E!ekte erklŠren auch das qualitative Verhalten der Kontrastwerte
fŸr die verschiedenen Werte von, (Boxplots in den drei Reihen zuunterst), denn
kurze BeobachtungswellenlŠngen fŸhren zu einer hohen optischen Tiefe, wŠhrend bei
langen WellenlŠngen das Signal des Planeten und der ZPS freigelegt wird.

Die Grš§erp stellt insofern einen einzigartigen Parameter dar, als seine Bestim-
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mung auf Basis von direkten Beobachtungen durch das Au"nden eines lokalen
Flussmaximums in der LŸcke durchgefŸhrt werden kann. Daher kann geschlussfol-
gert werden, dass fŸr die Bestimmung vonrp diejenige BeobachtungswellenlŠnge am
geeignetsten ist, die zum deutlichsten †berschuss-Signal fŸhrt, das hei§t, = 2,11µm.

AbhŠngigkeit von der Masse des Planeten (Mp)

FŸr die Mehrheit der Simulationen zeigt sich, dass hšhere Planetenmassen zu ver-
besserten Kontrastwerten fŸhren, siehe Abb.5.10. Die Verteilung fŸr L : P weist in
derselben Abbildung zudem eine stark ausgeprŠgte vorteilhafte Schiefe auf, was in
diesem Fall bedeutet, dass die Kontrastwerte der meisten Modelle sogar deutlich von
einer Erhšhung vonMp proÞtieren. DarŸber hinaus zeigen sich in der rechten Spalte
(: Mp) von Abb. C.3 im Anhang einige interessante AbhŠngigkeiten von den Variablen
rp und , . So geht eine Erhšhung vonMp besonders fŸr Šu§ere Planeten mit einer
Verbesserung der KontrastwerteP : S und L : P einher. Besonders au!Šllig ist hierbei
auch der geringe Wert des Interquartilsabstands und des Betrags vom Median von
der Verteilung fŸr P : S bei Simulationen mit r p = 10 AE. Dies ist interessant, da eine
Erhšhung von Mp eine Reihe von E!ekten auslšst. Erstens wird damit die optische
Tiefe zwischen Planet und Beobachter reduziert. Zweitens steigt die Akkretionsleucht-
kraft. Drittens wird der Innenradius der ZPS vergrš§erst, wodurch sich die Dichte-
und Temperaturverteilung der gesamten ZPS Šndern. Und viertens wird auch die
optische Tiefe innerhalb der LŸcke in radiale Richtung reduziert, da die LŸcke mit
steigender Planetenmasse tiefer wird und ihre Dichte sinkt, was in dieser Region di-
rekt in einer reduzierten Streuwahrscheinlichkeit fŸr vom Stern stammende Photonen
resultiert. Der geringe Interquartilsabstand der Verteilung fŸrP : S bei Simulationen
mit r p = 10 AE deutet also darauf hin, dass diese E!ekte miteinander konkurrieren
und dass sich das Planeten-Signal bei einer Erhšhung vonMp in seiner Gesamtheit
lediglich geringfŸgig Šndert. Dies ist insofern interessant, als es in dieser Weise nicht
bei den Planeten zu beobachten ist, die sich weiter innen (beir p = 5 AE) oder weiter
au§en (beirp = 50 AE) beÞnden. Insbesondere die zugehšrigen Kontrastwerte der
Letzteren proÞtieren konsistent und deutlich von einer Erhšhung vonMp. Generell
gilt, dass sich fŸr die EinschrŠnkung eines Modellparameters besonders diejenigen
WellenlŠngen eignen, bei denen die bei verschiedenen Modellen gemessenen Kontrast-
werte mšglichst verschieden sind (also bei hohem IQA-Wert einer Verteilung), da
dies erlaubt, die Modelle voneinander abzugrenzen. Ein Vergleich der Interquartils-
abstŠnde beider Kontrastwerte bei verschiedenen WellenlŠngen zeigt, dass diese mit
kŸrzerer WellenlŠnge breiter werden und insbesondere bei, = 0,652µm am breites-
ten sind. Dieses Ergebnis, kombiniert mit den Ergebnissen aus Kapitel5.3.6, deckt
zwei gegenlŠuÞge AbhŠngigkeiten auf. Denn die FŠhigkeit zur erfolgreichen Detektion
und die FŠhigkeit zur Charakterisierung des Planeten bezŸglich seiner Masse wirken
einander insofern entgegen, als sich eine VerŠnderung der BeobachtungswellenlŠnge Ð
innerhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums Ð gleichzeitig vorteilhaft
auf das eine und unvorteilhaft auf das andere Vorhaben auswirkt.
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AbhŠngigkeit von der Massenakkretionsrate des Planeten ( úMp)

Eine Erhšhung der Massenakkretionsrate des Planeten fŸhrt zu einer proportionalen
Erhšhung von Lacc, was sich wiederum in Abb.5.10 in Form von Verteilungen mit
vorteilhaften Schiefen Šu§ert. Verglichen mit Verteilungen fŸr andere Parameter
sind die sich hier ergebenden Di!erenzen der Kontrastwerte relativ klein, denn die
Medianwerte sind nahe null und die InterquartilsabstŠnde vergleichsweise gering.
Zum einen zeigt sich, dass eine Erhšhung vonúMp keine signiÞkante Verbesserung fŸr
einen gro§en Teil der Modelle mit sich bringen wŸrde; dies lŠsst sich daran erkennen,
dass beide Interquartilsintervalle eine gemeinsame Grenze besitzen, die sich zudem
an den Positionen ihrer Mediane bei nahezu null beÞndet. Zum anderen bedeutet
die gro§e Anzahl von Ausrei§ern, dass die Kontrastwerte von einem signiÞkanten
Anteil der Modelle deutlich von einer Variation von úMp beeinßusst wŸrden und
diese KontrastwertŠnderungen weit Ÿber das Rauschniveau hinausgehen wŸrden.
Interessanterweise Þnden sich unter diesen Modellen auch Ausrei§er, die auf negative
Weise betro!en sind, deren Kontrastwerte also durch eine Erhšhung der Akkre-
tionsleuchtkraft sogar verschlechtert werden. Die linke Spalte (: úMp) in Abb. C.4 im
Anhang zeigt darŸber hinaus, dass diese auf negative Weise betro!enen Modelle in
sehr vielen verschiedenen Situationen, also bei vielen verschiedenen Kombinationen
von Modellparametern, vorzuÞnden sind. Insbesondere zeigt sich bei der Gruppe
von Boxplots fŸr geteilte Werte vonMp, dass sie bei Verteilungen des Kontrastwerts
P : S, bei denen sie sich durch hohe positive Werte bemerkbar machen, hŠuÞg bei
Modellen mit hoher PlanetenmasseMp vorkommen. Bei Verteilungen des Kontrast-
werts L : P, bei denen sie besonders hohe negative Werte aufweisen, sind diese hŠuÞg
bei Modellen mit niedrigen Werten vonMp vorzuÞnden. Im Gegensatz dazu basieren
Ausrei§er der Verteilungen beider Kontrastwerte, die von einer Erhšhung vonúMp

am deutlichsten proÞtieren, auf Modellen mit hoher Planetenmasse. BezŸglich des
Parametersrp zeigt sich in der Abbildung, dass die negativ betro!enen Ausrei§er
fŸr den Kontrast P : S auf Modellen mit einem inneren und fŸr den KontrastL : P
auf Modellen mit einem Šu§eren Planeten beruhen; die positiv betro!enen Ausrei§er
hingegen entstammen bei beiden Kontrastwerten typischerweise Modellen mit einem
Šu§eren Planeten beirp = 50 AE. Besonders au!Šllig in dieser Spalte von Abb.C.4
ist, dass eine Erhšhung von úMp bei einer BeobachtungswellenlŠnge von, = 0,652µm
einen wesentlich grš§eren E!ekt auf die gemessenen Kontrastwerte hat als bei den
anderen betrachteten WellenlŠngen. So ist bei lŠngeren WellenlŠngen der E!ekt einer
Erhšhung von úMp deutlich geringer, wenngleich das Potenzial fŸr besonders negativ
betro!ene Ausrei§er bei P: S geringfŸgig zu steigen scheint.

Wie zuvor beschrieben besteht der Haupte!ekt eines erhšhtenúMp-Wertes in der
Erhšhung der Akkretionsleuchtkraft Lacc, welche erstens in einem vergrš§erten Innen-
radius der ZPS resultiert, der mit einer verŠnderten Dichte- und Temperaturverteilung
einhergeht, und zweitens zu einer Steigerung des vom Planeten abgestrahlten Flusses
fŸhrt. Da beide E!ekte auf einen geometrisch kleinen Bereich um den Planeten
beschrŠnkt sind und diese Region tief in der ZSS eingebettet ist, zeigt sich der
Einßuss einer Erhšhung von úMp unabhŠngig von der BeobachtungswellenlŠnge dann
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am deutlichsten, wenn diese Region durch eine mšglichst geringe optische Tiefe
verhŸllt wird. Dies erklŠrt die Steigerung des Interquartilsabstands bei Modellen
mit hšheren Werten vonMp oder rp, da diese Modelle eine relativ niedrige optische
Tiefe aufweisen. Da eine Erhšhung vonúMp den vom Planeten abgestrahlten Fluss
in jedem Fall steigert, ist eine Verschlechterung des Signals das Ergebnis einer Ver-
ringerung des beobachteten Flusses der ZPS selbst. So stammen die am stŠrksten
negativ betro!enen Ausrei§er im Falle vom KontrastP : S von Modellen mit hohen
Werten fŸr Mp und MZPS und niedrigen Werten vonrp. Dieser Zusammenhang
stimmt Ÿberein mit den ermittelten AbhŠngigkeiten, welche mit einer Erhšhung des
Innenradius r in; p einhergehen (vgl. Kapitel5.3.1). Dies deutet darauf hin, dass mit
zunehmender Grš§e des Innenradius der ZPS die Wahrscheinlichkeit dafŸr steigt,
dass eine weitere Steigerung vonr in; p , die durch eine Erhšhung von úMp verursacht
wird, zu einem verschlechtertenP : S-Wert fŸhrt. FŸr den Kontrast L : P ist die Situ-
ation komplizierter. Aufgrund der geometrischen BeschrŠnktheit des E!ekts lŠge die
Vermutung nahe, dass die gemessenen KontrastwerteP : S und L : P, welche jeweils
dem Planeten-Signal und dem †berschuss-Signal entsprechen, in gleicher Weise auf
eine Erhšhung von úMp reagieren; mit der Ausnahme, dass diese entsprechenden
KontrastwertŠnderungen wegen der jeweiligen DeÞnitionen verschiedene Vorzeichen
besitzen. Dies wŸrde sich in den Boxplots durch eine Spiegelung der Verteilungen
bezŸglich des Kontrastwerts null bemerkbar machen. Dies ist jedoch nicht der Fall,
denn es unterscheiden sich bereits die InterquartilsabstŠnde, wie zum Beispiel in
Abb. 5.10gesehen werden kann, und hinzu kommt, dass die Positionen der Ausrei§er
einer Verteilung nicht den gespiegelten Positionen von Ausrei§ern der zugehšrigen
anderen Verteilung entsprechen. Unter gewissen Bedingungen lassen sich jedoch
gespiegelte Verteilungen vorÞnden. In Abb.C.4 Þnden sich diese zum Beispiel bei
Modellen mit r p & 10AE sowie bei Modellen mitMp = 0,25MJ. Gespiegelte Ver-
teilungen entstammen folglich Modellen, die einen Planeten beherbergen, welcher
sich entweder relativ weit au§en beÞndet oder eine niedrige Akkretionsleuchtkraft
besitzt. Im Gegensatz dazu sind Verteilungen besonders dann asymmetrisch, wenn
sie auf Modellen innerer Planeten mit hoher Akkretionsleuchtkraft basieren. Die
Asymmetrie ist darauf zurŸckzufŸhren, dass fŸr diese Modelle das zuvor prŠsentierte
Argument der lokalen BeschrŠnktheit insofern nicht gilt, als diese Simulationen in
den TabellenC.2 bis C.4 im Anhang als unrein klassiÞziert wurden; dadurch wirkt
sich eine Erhšhung von úMp und Lacc zusŠtzlich auf das ermittelte Flusslevel aus und
beeinßusst damit die beiden Kontrastwerte auf verschiedene Weisen. Der E!ekt ist
daher praktisch nur in Modellen mit r p = 5 AE vorzuÞnden und wird durch hšhe-
re Werte von Lacc und insbesondere bei lŠngeren WellenlŠngen verstŠrkt. DarŸber
hinaus wird damit rŸckwirkend die ZweckmŠ§igkeit der DeÞnition vonör†bergang und
der Bedingung in Gl.(5.2) erneut bestŠtigt. Insgesamt kann geschlussfolgert werden,
dass Beobachtungen zur EinschrŠnkung der Massenakkretionsrate des Planeten von
kurzen BeobachtungswellenlŠngen proÞtieren, bei denen verschiedene Werte vonúMp

zu den Ð unter allen betrachteten BeobachtungswellenlŠngen Ð unterschiedlichsten
Kontrastwerten fŸhren.
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AbhŠngigkeit von der Masse der ZPS ( MZPS)

Unter sŠmtlichen betrachteten Modellparametern besitzt die Masse der ZPS inner-
halb des betrachteten Bereichs des Parameterraums den geringsten Einßuss auf die
ermittelten Kontrastwerte. WŠhrend beide entsprechenden Verteilungen in Abb.5.10
eine vorteilhafte Schiefe aufweisen, beÞndet sich ein gro§er Teil der Datenpunkte in
einem sehr schmalen Intervall, was sich insbesondere durch einen geringen IQA-Wert
bemerkbar macht. DarŸber hinaus zeichnen sich diese Verteilungen durch einen
Anteil an Ausrei§ern aus, der sogar den der Verteilungen vonúMp Ÿbersteigt. In der
mittleren Spalte (: MZPS) von Abb. C.4 im Anhang sind die breitesten Interquar-
tilsintervalle bei den Verteilungen fŸr Modelle mitr p = 50 AE und , = 2,11µm
zu Þnden. Die geringe Breite der Interquartilsintervalle, die in dieser Spalte von
Abb. C.4 bei den meisten anderen Verteilungen vorzuÞnden ist, lŠsst sich wie folgt
erklŠren. Bereits bei einer Masse vonMZPS = 0,1 á10! 3 MJ ist die ZPS fŸr alle
betrachteten WellenlŠngen optisch dick, wodurch eine weitere Erhšhung dieser im
Wesentlichen lediglich zu einer Steigerung des rŸcklŠuÞgen ErwŠrmungse!ekts fŸhrt
(vgl. Kapitel 5.3.1). Infolgedessen vergrš§ert sich der Innenradiusr in; p und auch die
Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS Šndert sich. Damit besitztMZPS im be-
trachteten Bereich des Parameterraums insgesamt den grš§ten Einßuss auf die Grš§e
r in; p (vgl. Tab. C.1). Trotz des insgesamt schwachen Einßusses auf die Kontrastwerte
zeigt sich dennoch eine Verbesserung dieser, welche durch die Umverteilung von
Staubkšrnern in der ZPS zu erklŠren ist; das hei§t, der verstŠrkte rŸcklŠuÞge ErwŠr-
mungse!ekt agiert zugunsten verbesserter Kontrastwerte, was sich am deutlichsten
bei der WellenlŠnge, = 2,11µm zeigt. €hnlich wie bei der vorangehenden Diskussion
zur úMp-AbhŠngigkeit zeigt sich auch hier, dass die Verteilungen fŸr die Kontraste
L : P und P : S in Abb. C.4 fŸr einige der zugrundeliegenden Modellparameter eine
deutliche Symmetrie aufweisen. Eine besonders ausgeprŠgte Symmetrie zeigt sich
bei vergleichsweise weit au§en beÞndlichen Planeten bei Modellen mitr p & 10AE
sowie fŸr relativ kurze BeobachtungswellenlŠngen von, % 1,24µm. Bei rp = 5 AE
sind die Verteilungen asymmetrisch, was vermutlich, wie bereits im Falle erhšhter
úMp-Werte, auf den gesteigerten Grad an Unreinheit in der azimutalen LŸckenregion

zurŸckzufŸhren ist. Anders als im Falle vonúMp kann jedoch geschlussfolgert werden,
dass die geeignetste BeobachtungswellenlŠnge zur EinschrŠnkung der Masse einer
ZPS mit , = 2,11µm deutlich lŠnger ist. Dieses Ergebnis kann damit erklŠrt werden,
dass der Staub in der ZPS typischerweise Temperaturen deutlich unterhalb der
Temperatur des akkretierenden Planeten erreicht, wodurch das Spektrum der ZPS
vergleichsweise in Richtung lŠngerer WellenlŠngen verschoben ist.

AbhŠngigkeit von der Masse der ZSS (MZSS)

Die Masse der ZSS spielt eine gro§e Rolle bei der Detektierbarkeit eingebetteter
Planeten, was deutlich anhand der Ergebnisse in Abb.5.10zu erkennen ist. Entspre-
chend der Position der Mediane lŠsst sich nŠmlich feststellen, dass die Kontrastwerte
eines gro§en Teils der Modelle deutlich von einer Reduktion vonMZSS proÞtieren;
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dies ist insbesondere der Fall fŸr die Verteilung des KontrastsL : P, bei der eine
Reduktion sehr konsistent zu einer Verbesserung der Werte fŸhrt. In der rechten
Spalte (: MZSS) von Abb. C.4 im Anhang lassen sich bei beiden Kontrasten einige
generelle AbhŠngigkeiten von den ParameternMZSS und rp feststellen. So zeigt
sich, dass die Breite der Gesamtintervalle, welche sŠmtliche Datenpunkte beinhal-
ten, beider Kontraste strikt mit steigendem Wert vonrp zunimmt und sich diese
darŸber hinaus zunehmend in Richtung ungŸnstiger Kontrastwerte verschieben. FŸr
Modelle mit r p = 50 AE ist der E!ekt einer Variation von MZSS auf die erzeugten
Kontrastwerte insofern sehr konsistent, als alle Datenpunkte innerhalb der jeweiligen
Interquartilsintervalle dasselbe Vorzeichen besitzen. Im Gegensatz dazu kann sich
der Kontrastwert P : S von Modellen mit r p = 5 AE bei einer Erhšhung vonMZSS

sowohl verbessern als auch verschlechtern. Folglich gibt es insbesondere Modelle, bei
denen ein erhšhter Wert der Masse der ZSS sogar vorteilhaft fŸr eine Detektion des
eingebetteten Planeten ist. Dieses Verhalten lie§ sich jedoch nur fŸr einige Modelle
mit inneren Planeten feststellten, deren direkte Detektion im Allgemeinen besonders
schwierig ist. BezŸglich der WellenlŠngenabhŠngigkeit zeigt sich in Abb.C.4 bei der
Gruppe von Boxplots, die sich den Wert von, teilen, dass der Interquartilsabstand
der Verteilung fŸr P : S bei , = 0,652µm deutlich hšher ist als bei lŠngeren Wellen-
lŠngen. Bei dieser BeobachtungswellenlŠnge Þndet sich zudem der grš§te Anteil an
vorteilhaften KontrastŠnderungen, die mit einer Erhšhung vonMZSS einhergehen;
Modelle, die dieses Verhalten aufweisen, besitzen also typischerweise einen Planeten
bei rp = 5 AE und werden bei, = 0,652µm beobachtet. DarŸber hinaus sind die
Planeten bei den entsprechenden Modellen eher massearm und besonders fŸr Modelle
mit Mp = 0,5MJ Þndet sich ein au!Šllig hoher Anteil dieser. Da sich die dargestellten
Verteilungen fŸrP : S bei Modellen mit verschiedenen Werten des ParametersMZPS

nur geringfŸgig voneinander unterscheiden, was gleicherma§en fŸr den ParameterúMp

festgestellt wurde, kšnnte es sich hierbei also um einen E!ekt der optischen Tiefen
handeln. Und die Tatsache, dass es vor allem die inneren Planeten sind, bei denen
diese Verbesserung des Kontrastwerts bei Erhšhung vonMZSS zu beobachten ist,
deutet darauf hin, dass dieser E!ekt durch gestreute Photonen des Sterns verursacht
wird. Folglich wŠre er weniger von der optischen Tiefe zwischen dem Planeten und
dem Beobachter abhŠngig als von der optischen Tiefe (in radialer Richtung) innerhalb
der LŸcke. Diese Vermutung wird zudem unterstŸtzt durch die Tatsache, dass die
Verteilung fŸr L : P bei Modellen mit r p = 5 AE sehr schmal ist und ihre Werte sich in
der NŠhe der Kontrastdi!erenz null beÞnden. Um die Masse einer ZSS mit Hilfe der
eingefŸhrten Kontrastwerte und Beobachtungen im VIS/NIR-WellenlŠngenbereich
einzuschrŠnken, wŠre demnach eine BeobachtungswellenlŠnge von, = 0,652µm
am besten geeignet. Eine kurze Zusammenfassung von den wichtigsten Ergebnissen
dieses Kapitels wird in Kapitel5.4 vorgestellt.
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5.3.8 Ausblick

Diese Studie prŠsentiert und verwendet eine Methode zur Untersuchung der FŠhigkeit
von SPHERE und anderen Instrumenten, eingebettete Planeten und ihre ZPSn zu
detektieren und zu charakterisieren. In diesem Kapitel werden einige ausgewŠhlte
Aspekte der angewandten Methode und einige der in dieser Studie getro!enen
Annahmen nŠher betrachtet, um die Mšglichkeiten zum zukŸnftigen Ausbau einer
solchen Studie einzuschŠtzen. In diesem Zusammenhang wird zunŠchst die Robustheit
der Methode bezŸglich verschiedener Fehler diskutiert. Anschlie§end wird der Einßuss
der Staubzusammensetzung, des Inklinationswinkels und der Struktur der ZPS sowie
der Fall des Nichtvorhandenseins Letzterer thematisiert. Potenziell kšnnte ein Ausbau
dieser Studie bezŸglich eines jeden dieser Themen, beispielsweise im Rahmen einer
breiten Parameterstudie, zum besseren VerstŠndnis der FŠhigkeiten SPHEREs und
anderer Instrumente beitragen. Im Folgenden wird basierend auf den bisherigen
Ergebnissen die Relevanz dieser verschiedenen Themen abgeschŠtzt.

Die in dieser Studie vorgestellte Methode zum QuantiÞzieren der StŠrke des Signals
des Planeten und seiner ZPS erfordert die Bestimmung dreier Regionen: die azimutale
Planetenregion, LŸckenregion und †bergangsregion. Die Fehlerrobustheit hŠngt
folglich von der FŠhigkeit zur korrekten Bestimmung dieser ab. Jedoch birgt dieses
Vorhaben einige potenzielle Fehlerquellen, beispielsweise in Form einer fehlerhaften
Bestimmung der Position des Planetenrp oder durch eine ungenaue AbschŠtzung
des Radiusör†bergang aus Gl. (5.1). Allerdings kann davon ausgegangen werden, dass
kleine Fehler dieser Art lediglich in geringfŸgigen €nderungen der in dieser Studie
prŠsentierten Ergebnisse resultieren wŸrden. Denn wird beispielsweise die azimutale
Planetenregion, die per DeÞnition die hellste Region innerhalb der LŸcke beinhaltet,
geringfŸgig verschoben, so wird das †berschuss-Signal von Planet und ZPS leicht
unterschŠtzt. Der damit einhergehende Verlust vom ermittelten Fluss stammt jedoch
ausschlie§lich aus dem Bereich am Rande der azimutalen Planetenregion, sodass bei
der anschlie§enden Mittelung zur Bestimmung eines radialen PlanetenregionsproÞls
von einem insgesamt relativ geringen Fehler ausgegangen werden kann. Zudem wird
davon ausgegangen, dass eine geringfŸgig verschobene azimutale LŸckenregion aus
den gleichen GrŸnden lediglich einen schmalen unreinen azimutalen Bereich an deren
Rand beinhalten wŸrde, dessen Beitrag durch die Mittelung aller radialen ProÞle
dieser Region wiederum deutlich unterdrŸckt wŸrde. Insgesamt ist daher damit zu
rechnen, dass beide Fehlerquellen potenziell zu einer leichten UnterschŠtzung der
Kontrastwerte fŸhren kšnnten, aber die in dieser Studie prŠsentierten Ergebnisse sich
dadurch nur geringfŸgig Šndern wŸrden. Dies gilt insbesondere fŸr die Diskussion der
geeignetsten BeobachtungswellenlŠnge. Als NŠchstes werden verschiedene im Verlauf
dieser Studie getro!ene Annahmen betrachtet.

Die Zusammensetzung des Staubs spielt im Allgemeinen eine wichtige Rolle bei
der Interpretation der beobachteten Eigenschaften von PPSn. Wenngleich (astrono-
mische) Silikate und kohlensto!haltiges Material nachweislich einen bedeutenden
Anteil des Staubes im interstellaren Medium und damit auch in ZSSn ausmachen
(z. B. Draine 2003; Lommen et al.2010), ist zu erwarten, dass diese Scheiben auch
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verschiedene andere Materialien wie zum Beispiel Wassereis enthalten. Um die Kom-
plexitŠt der in dieser Studie verwendeten Modelle mšglichst stark zu reduzieren
und gleichzeitig die wesentlichen Eigenschaften korrekt zu reprŠsentieren, wurde
fŸr die Zusammensetzung vom Staub daher der Fokus auf eine Mischung der zwei
Hauptbestandteile, astronomisches Silikat und Graphit, gelegt. Allerdings wŸrde
eine Erweiterung dieser Studie bezŸglich der Bedeutung der Zusammensetzung vom
Staub sowie der Grš§enverteilung und Form der Staubkšrner mit Sicherheit zur
Aussagekraft der hier prŠsentierten Ergebnisse beitragen.

Au§erdem wurde angenommen, dass die ZSS bei einem Inklinationswinkel von
i = 0 ( beobachtet wird. Dieser Winkel besitzt jedoch einen Einßuss auf die optische
Tiefe zwischen dem Beobachter und dem eingebetteten Planeten und beeinßusst damit
die AbschwŠchung des vom Planeten und der ZPS erzeugten Signals. Hinzu kommt,
dass bei inklinierten Systemen das ermittelte †berschuss-Signal nicht nur von der
radialen Position des Planeten, sondern zusŠtzlich von der Position des Planeten auf
dessen Bahn abhŠngt, wodurch zu erwarten ist, dass das Signal wŠhrend der Rotation
des Planeten um den Zentralstern variiert. Insgesamt kann jedoch davon ausgegangen
werden, dass dieses, wegen des mit der Inklination verbundenen Anstiegs der optischen
Tiefe, tendenziell abgeschwŠcht wird verglichen zum Fall einer nicht inklinierten
ZSS, wodurch die FŠhigkeit zur direkten Detektion eingeschrŠnkt wŸrde. Trotz der
zusŠtzlichen Schwierigkeiten, die mit einer hšheren Inklination der ZSS verbunden
wŠren, wŠre eine Erweiterung dieser Studie bezŸglich des Inklinationswinkels daher
mit Sicherheit ebenfalls von Interesse.

DarŸber hinaus wurden verschiedene Annahmen bezŸglich der Modelle der ZPS
getro!en. Allerdings ist bis heute kein modernes Instrument imstande, hoch aufge-
lšste Aufnahmen von ZPSn zu machen. Um mšglichst zuverlŠssige Ergebnisse zu
erhalten, basieren die hier verwendeten Modelle daher auf Ergebnissen moderner
hydrodynamischer Simulationen. Da die Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS
Ÿber das Erscheinungsbild und damit Ÿber die Detektierbarkeit dieser entscheiden,
kšnnte ein verŠndertes Modell der Scheibe die ermittelten SignalstŠrken mit Si-
cherheit beeinßussen. Folglich lie§e sich diese Studie beispielsweise auch mit einer
zirkumplanetaren HŸlle oder komplett ohne ZPS wiederholen und die Ergebnisse
wŠren gewiss aufschlussreich. Dennoch scheint das Vorhandensein einer ZPS derzeit
ein Šu§erst wahrscheinliches Szenario fŸr die betrachteten Planetenmassen zu sein.
Dadurch sollten die Ergebnisse dieser Studie bei einem relativ gro§en Anteil von
beobachtbaren PPSn, welche junge, akkretierende Planeten beherbergen, angewandt
werden kšnnen.

5.4 Zusammenfassung und
Schlussfolgerungen

In der hier vorgestellten Parameterstudie wurde die Detektierbarkeit und Charakteri-
sierbarkeit eingebetteter, massearmer Riesenplaneten in LŸcken von ZSSn typischer
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T-Tauri-Sterne im VIS/NIR-WellenlŠngenbereich untersucht. Zu diesem Zweck wur-
den selbstkonsistente MCST-Simulationen mit Hilfe des MCST-Programms Mol3D
fŸr 72 Modelle von PPSn und jeweils drei verschiedene BeobachtungswellenlŠngen
durchgefŸhrt:0,652µm im sichtbaren sowie1,24 und 2,11µm im nahinfraroten Wel-
lenlŠngenbereich. Ein jedes Modell besteht aus einem Stern im Zentrum einer ZSS,
innerhalb deren sich ein Planet beÞndet, welcher eine LŸcke in der ZSS verursacht und
Material akkretiert. Die Modelle nutzen empirisch ermittelte radiale LŸckenproÞle
(Kanagawa et al.2016, 2017; Gyeol Yun et al. 2019) und die darin eingebetteten
Planeten sind jeweils selbst von einer optisch dichten ZPS umgeben und emittieren
eine Akkretionsleuchtkraft, mittels derer sie ihre Umgebung aufheizen. Der unter-
suchte Bereich des Parameterraums der Modelle wird in Tab.5.1 beschrieben und
umfasst neben der variierten BeobachtungswellenlŠnge, fŸnf weitere variierte Mo-
dellparameter: die Masse des PlanetenMp, dessen Abstand zum Zentralsternrp, die
Massenakkretionsrate des PlanetenúMp, die Masse der ZPSMZPS und die Masse der
ZSSMZSS. Um die extrem hohen optischen Tiefen innerhalb der ZPS im Rahmen
von MCST-Simulationen e"zient zu simulieren, wurde die in Kapitel3 eingefŸhrte
Methode vorberechneter Emissionseigenschaften von Kugeln, deren Zusammenset-
zung aus Staub und Gas derjenigen der simulierten PPSn entspricht, verwendet.
Zur QuantiÞzierung des Einßusses eines Planeten und seiner ZPS auf beobachtete
Flusskarten wurde eine Methode genutzt, die auf der Bestimmung dreier azimutaler
Regionen der ZSS basiert: die azimutale Planetenregion, die azimutale LŸckenregion
und die †bergangsregion, wobei Letztere die ersten zwei Regionen voneinander trennt
(vgl. Abb. C.2). Die Methode verwendet in dem Zusammenhang ein Verfahren zur
†berfŸhrung eines kartesischen Detektors in eine zylindrische Darstellung, was durch
ein eigens zu diesem Zweck geschriebenesPython -Paket realisiert wird, das in
Kapitel C.2 im Anhang beschrieben wird. Die damit ermittelten StŠrken der Signale
von den simulierten Planeten und ihren ZPSn sind in den TabellenC.2 bis C.4 im
Anhang zu Þnden. Diese Kontrastwerte dienen als Grundlage fŸr Untersuchungen
der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit dieser eingebetteten Planeten. Die
Ergebnisse dieser Studie werden im Folgenden zusammengefasst:

1. Zur Untersuchung der Detektierbarkeit eingebetteter Planeten wird ein Kriteri-
um fŸr die direkte Detektierbarkeit mittels SPHERE (vgl. Kapitel 5.3.6und
Tab. 5.3) auf die simulierten Flusskarten angewandt. Es basiert ausschlie§lich
auf dem Kontrast zwischen dem stellaren Flusslevel und dem Flusslevel der
Region des Planeten und der ZPS (P : S) und ist sowohl abhŠngig von der
BeobachtungswellenlŠnge als auch vom Abstandrp. Der Gro§teil der Planeten
und ZPSn im untersuchten Bereich des Parameterraums wŸrde unter Einsatz
von SPHERE demnach nicht detektiert werden; insbesondere simulierte ein-
gebettete Planeten beirp % 10AE sind demnach nicht (direkt) detektierbar
und ausschlie§lich ein Teil der simulierten Šu§eren Planeten wŸrde in einer
Detektion resultieren.

2. Die Nichtdetektion (vgl. Abb. 5.9) eines eingebetteten Planeten beirp = 50AE
kann zur EinschrŠnkung einiger seiner zugrundeliegenden Parameter verwendet
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werden. Die EinschrŠnkung hŠngt dabei von der BeobachtungswellenlŠnge und
der Wahl des Instruments (ZIMPOL oder IRDIS) ab.

Eine Nichtdetektion mittels ZIMPOL bei , = 0,652µm impliziert

(i) Mp < 1MJ oder úMp < 2,0 á10! 6 MJ/ a fŸr MZSS = 0,01M. und

(ii) [Mp < 1MJ und úMp < 2,0 á10! 6 MJ/ a] oder Mp < 0,5MJ

fŸr MZSS = 0,001M. .

Eine Nichtdetektion mittels IRDIS bei , = 1,24µm impliziert

(i) Mp < 0,5MJ oder úMp < 0,4 á10! 6 MJ/ a fŸr MZSS = 0,01M. und

(ii) Mp < 0,25MJ oder úMp < 0,4 á10! 6 MJ/ a fŸr MZSS = 0,001M. .

Eine Nichtdetektion mittels IRDIS bei , = 2,11µm impliziert Mp < 0,25MJ oder
úMp < 0,4 á10! 6 MJ/ a sowohl fŸrMZSS = 0,01M. als auch fŸrMZSS = 0,001M. .

Insgesamt deuten die prŠsentierten Ergebnisse darauf hin, dass im VIS/NIR-
WellenlŠngenbereich eine Beobachtung bei, = 2,11µm das grš§te Potenzial fŸr
zukŸnftige direkte Detektionen besitzt, was im Falle von SPHERE beispielsweise
mit dem Instrument IRDIS mšglich ist.

3. Die Charakterisierung der eingebetteten Planeten und ihrer ZPSn wurde be-
zŸglich fŸnf verschiedener Parameter untersucht und die dafŸr geeignetsten
BeobachtungswellenlŠngen wurden bestimmt. Dabei zeigte sich, dass die FŠ-
higkeit zur Charakterisierung eines massearmen Riesenplaneten im VIS/NIR-
WellenlŠngenbereich bezŸglich eines Modellparameters und die FŠhigkeit zur
direkten Detektion dessen hŠuÞg von verschiedenen BeobachtungswellenlŠngen
proÞtieren (vgl. Kapitel 5.3.7). Im Folgenden werden die wichtigsten Ergebnisse
bezŸglich des Einßusses und der Charakterisierbarkeit eines jeden untersuchten
Parameters zusammengefasst:

a) Der Abstand rp zwischen dem Stern und dem Planeten beeinßusst ma§-
geblich die Detektierbarkeit. Im Allgemeinen kann dessen Erhšhung den
Kontrast P : S sowohl verbessern als auch verschlechtern. Es zeigte sich,
dass die Kontrastwerte von Modellen Šu§erer Planeten insofern von einem
hohen Wert von rp proÞtieren, als dieser hohe Abstand zum Zentralstern
mit einer niedrigen optischen Tiefe zwischen dem Planeten und dem Be-
obachter einhergeht, wodurch das Signal des Planeten und der ZPS eine
geringere AbschwŠchung erfŠhrt. Da die Position des Planeten auf Basis
einer direkten Beobachtung durch Bestimmung eines lokalen Maximums
in der LŸcke ermittelt werden kann, entspricht die am besten zur Ein-
schrŠnkung vonrp geeignete BeobachtungswellenlŠnge derjenigen, welche
das grš§te Potenzial zur direkten Detektion des Planeten besitzt, also
, = 2,11µm.

b) Die Masse des PlanetenMp ist entscheidend fŸr die StŠrke des vom
Planeten und der ZPS erzeugten Signals. Aufgrund von der hohen Emp-
Þndlichkeit, mit der dieses im betrachteten Bereich des Parameterraums
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auf Variationen von Mp reagiert, zeigte sich, dass eine Beobachtungswel-
lenlŠnge von, = 0,652µm am besten fŸr die EinschrŠnkung vonMp

geeignet ist.

c) Relativ zu den Ÿbrigen Modellparametern ist der Einßuss der Massen-
akkretionsrate úMp auf die beobachteten Kontrastwerte vergleichsweise
gering. Im Rahmen der Parameterstudie deutete sich bei der Variation von
úMp ein Zusammenhang zwischen dem KontrastP : S und dem Innenradius

der ZPSr in; p an. Es zeigte sich, dass sich der Kontrast P: S hŠuÞg dann
mit zunehmendem úMp verschlechterte, wenn der Radiusr in; p bereits vor
seiner Vergrš§erung, die durch eine Erhšhung vonúMp verursacht wird,
einen relativ hohen Wert besa§. Zudem konnte festgestellt werden, dass
, = 0,652µm die am besten geeignete WellenlŠnge zur Unterscheidung
verschiedener Werte von úMp ist.

d) Insgesamt besitzt die Masse der ZPSMZPS im betrachteten Bereich des
Parameterraums den geringsten Einßuss auf die ermittelten Kontrastwerte,
wodurch sich deren EinschrŠnkung als besonders schwierig erweist. Es
zeigte sich, dass die Erhšhung vonMZPS tendenziell zu einer Verbesserung
des Signals des Planeten und seiner ZPS fŸhrt und dass die FŠhigkeit
zur Charakterisierung von relativ langen BeobachtungswellenlŠngen (bei
, = 2,11µm) proÞtiert; ein Grund hierfŸr kšnnte der durch Erhšhung von
MZPS verursachte Anstieg vonr in; p sein, welcher durch eine VerstŠrkung
des rŸcklŠuÞgen ErwŠrmungse!ekts induziert wird (vgl. Kapitel5.3.1),
da dieser E!ekt primŠr die thermische Strahlung der ZPS beeinßusst.

e) Die Masse der ZSSMZSS spielt eine wichtige Rolle fŸr die Detektierbar-
keit des Planeten. Die Kontrastwerte des grš§ten Anteils der simulierten
Systeme proÞtieren von einer Reduktion vonMZSS, jedoch wurde fŸr
innere Planeten und insbesondere Planeten der MasseMp = 0,5MJ ein
E!ekt festgestellt, bei dem der KontrastP : S durch eine Verringerung von
MZSS verschlechtert wurde, was durch einen E!ekt der optischen Tiefe
erklŠrt wurde (vgl. Kapitel 5.3.7 fŸr Details). Innerhalb des VIS/NIR-
WellenlŠngenbereichs deutete sich, = 0,652µm als die geeignetste Beob-
achtungswellenlŠnge zur Unterscheidung zwischen verschiedenen Werten
von MZSS an.

4. Die durchgefŸhrte Untersuchung der Signale von den Planeten und ihren ZPSn,
die von der Maske eines Koronografen ãverdecktÒ werden, lŠsst darauf schlie§en,
dass die FŠhigkeit SPHEREs bezŸglich der direkten Detektion eingebetteter
Planeten nicht durch die speziÞschen IAWs derzeit verfŸgbarer Koronografen
eingeschrŠnkt wird (vgl. Kapitel 5.3.6). So zeigte sich, dass diese Systeme
ohnehin einenP : S-Kontrastwert besitzen, der deutlich im Bereich nicht detek-
tierbarer Signale ist. Hinzu kommt, dass sie typischerweise Kontrastwerte von
lediglich L : P < 1mag zwischen dem Signal des Planeten und seiner ZPS und
dem Flusslevel der LŸcke aufweisen. Es konnte geschlussfolgert werden, dass
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innerhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums nicht zu erwarten ist,
dass eine Reduktion der Grš§e des IAWs zu einer Erhšhung der Anzahl mittels
SPHERE direkt detektierbarer Planeten fŸhren wŸrde.

5. Die in dieser Studie verwendete Methode zur QuantiÞzierung der StŠrke des
Signals eines Planeten und seiner ZPS basiert auf der DeÞnition einer rei-
nen azimutalen LŸckenregion, welche durch den wellenlŠngenabhŠngigen Ra-
dius ör†bergang , die Position des Sterns und den Abstandrp deÞniert ist. In
Kapitel 5.3.6konnte festgestellt werden, dass der Kontrast L: P bei allen Mo-
dellen mit als unrein identiÞzierten LŸckenregionen au!allend geringe Werte
aufweist, was durch erhšhte Flusswerte innerhalb der LŸckenregionen verur-
sacht wird. SŠmtliche derart identiÞzierten Modelle erzielen Kontrastwerte von
lediglich L : P < 0,2mag. Zum einen demonstriert dies, dass die DeÞnition
der azimutalen LŸckenregion mittelsör†bergang in Gl. (5.1) zusammen mit der
Bedingung fŸr eine reine LŸckenregion in Gl.(5.2) zuverlŠssig Modelle mit
besonders niedrigen Kontrastwerten (L : P) identiÞziert, und zum anderen, dass
die Detektion von Planeten in der Tat eine gro§e Herausforderung darstellt,
sofern diese in PPSn eingebettet sind, die nicht die Bedingung in Gl.(5.2)
erfŸllen.

6. Au§erdem wurde gezeigt, dass der Innenradius der ZPSr in; p deutlich vom rŸck-
lŠuÞgen ErwŠrmungse!ekt beeinßusst wird (vgl. Kapitel5.3.1). Insbesondere
nimmt der Wert von r in; p zu, falls rp sinkt, Mp steigt, úMp steigt oder MZPS

steigt; der ParameterMZSS wirkt sich vergleichsweise schwach aufr in; p aus.
Dabei beeinßusst der Innenradiusr in; p die Dichte- und Temperaturverteilung
der ZPS und damit deren spektrale Energieverteilung. Schlie§lich konnte festge-
stellt werden, dass thermische Strahlung und insbesondere der Anteil, welcher
Selbststreuung erfuhr, in einigen FŠllen einen gro§en Beitrag zum ermittelten
Signal des Planeten und seiner ZPS leisten kann (vgl. Kapitel5.3.3).

Schlie§lich lŠsst sich noch die Tatsache einordnen, dass bis heute lediglich die in ihrem
Entstehungsprozess beÞndlichen Planeten PDS 70 b,c und AB Aurigae b mittels direk-
ter Beobachtungen nachweislich detektiert werden konnten. Wenngleich sich diese drei
Riesenplaneten au§erhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums beÞnden,
kann festgestellt werden, dass einige gefundene ZusammenhŠnge insofern mit den
Eigenschaften dieser Planeten Ÿbereinstimmen, als die ermittelten Kontrastwerte
deutlich von hohen Werten vonrp und Mp proÞtieren. Dies scheint insbesondere fŸr
Beobachtungen mittels IRDIS der Fall zu sein, welche einen Teil der Multiwellen-
lŠngenanalyse zur BestŠtigung der erfolgreichen Detektion von PDS 70 b,c bildeten.
Interessanterweise zeigen die Ergebnisse dieser Parameterstudie die Mšglichkeit zur
erfolgreichen direkten Beobachtung eines deutlich masseŠrmeren eingebetteten Pla-
neten mit einer Masse vonMp = 1 MJ mittels SPHERE auf. Allerdings scheint eine
derartige Detektion nur im Falle eines Šu§eren Planeten mit hoher Massenakkre-
tionsrate und besonders niedriger Masse der ZSS mšglich zu sein, da in diesem Falle
die optische Tiefe zwischen dem Planeten und dem Beobachter besonders niedrig ist.
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In dieser Studie wurden deutlich die VorzŸge breit angelegter MultiwellenlŠngenbe-
obachtungen zur Detektion und Charakterisierung in LŸcken von ZSSn eingebetteter
Planeten aufgezeigt, da sich die verschiedenen Eigenschaften eines eingebetteten
Planeten und seiner ZPS jeweils bei unterschiedlichen BeobachtungswellenlŠngen
am besten einschrŠnken lassen. Zur Bewertung des vollen Potenzials zur Detektion
und Charakterisierung wŠre daher eine Erweiterung der hier vorgestellten Studie,
welche sich beispielsweise primŠr auf den mm/submm-WellenlŠngenbereich fokussiert,
von gro§em Nutzen. Dies wŸrde erlauben, das vollstŠndige Potenzial moderner und
zukŸnftiger Instrumente zu bewerten, und kšnnte somit neue Einsichten liefern, die
den Planungsprozess zukŸnftiger Beobachtungen Ð im Bestreben zum Entdecken im
Entstehungsprozess beÞndlicher Planeten Ð ma§geblich prŠgen.
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Fazit

Fortgeschrittene Computersimulationen kšnnen auf verschiedene Weisen die Unter-
suchung vom Entstehungsprozess von Planeten wesentlich vorantreiben. Zum einen
erlaubt ihr Einsatz, das Potenzial moderner Observatorien zunŠchst einzuschŠtzen
und als Folge auszuschšpfen. Zum anderen ermšglichen sie, auf Basis von vielseitigen
Modellen RŸckschlŸsse auf die zugrundeliegenden Eigenschaften der beobachteten
Objekte zu ziehen. Das Ziel der hier vorgestellten Arbeit ist es, die FŠhigkeit zur
Detektion eingebetteter Planeten und zur EinschrŠnkung ihrer Eigenschaften syste-
matisch zu untersuchen.

Um auf Basis von Modellen Beobachtungen von protoplanetaren Scheiben und
darin eingebetteten Planeten zu simulieren, eignet sich insbesondere der Einsatz von
MCST-Simulationen. Diese erlauben es, mit Hilfe von simulierten Photonenpaketen
und ihren zufŠllig und probabilistisch bestimmten Pfaden sowohl die Temperatur-
verteilung von Staub und Gas in der gesamten protoplanetaren Scheibe als auch
entsprechende Flusskarten in verschiedenen WellenlŠngenbereichen zu bestimmen.
Dieser Ansatz ist darŸber hinaus Šu§erst vielseitig, da er die Simulation von komple-
xen dreidimensionalen Dichteverteilungen und die BerŸcksichtigung unterschiedlicher
Strahlungsquellen wie etwa einem Stern, Planeten und Staub erlaubt. Jedoch kšnnen
extreme physikalische Bedingungen den Einsatz von typischen MCST-Simulationen
einschrŠnken; ein Beispiel hierfŸr sind die besonders hohen optischen Tiefen, die
in einer um den Planeten beÞndlichen zirkumplanetaren Scheibe vorzuÞnden sind.
Derzeit zur VerfŸgung stehende Methoden zum Lšsen des Problems hoher opti-
scher Tiefen, zum Beispiel der MRW oder die partielle Di!usionsapproximation,
basieren allerdings in der Regel auf Approximationen, sind inkonsistent mit dem
MC-Ansatz oder tre!en zusŠtzliche physikalische Annahmen. Eine Bedingung fŸr die
DurchfŸhrung einer breiten Untersuchung dieser Systeme ist folglich die Entwicklung
von fortschrittlichen numerischen Methoden, welche eine korrekte und e"ziente
Simulation hoher optischer Tiefen erlauben.

Die erste in dieser Arbeit vorgestellte Studie beschŠftigt sich aus diesem Grunde
vornehmlich mit der Entwicklung einer numerischen Methode zum Lšsen des Pro-
blems hoher optischer Tiefen, die vollstŠndig auf einem MC-Ansatz beruht und keine
zusŠtzlichen physikalischen Annahmen tri!t. Insbesondere dient sie der Reduktion
der Simulationszeit wŠhrend der Temperaturberechnung und lŠsst sich in optisch
dichten, staubigen Medien anwenden. Im Wesentlichen basiert sie auf dem Nutzen
vorberechneter Emissionseigenschaften homogener Kugeln, die selbst aus Staub und
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Gas bestehen. In Leistungstests konnte bei Einsatz der Methode eine deutliche Reduk-
tion der benštigten Simulationszeit von bis zu drei Grš§enordnungen nachgewiesen
werden. Da die benštigte Simulationszeit mit zunehmender optischer Tiefe steigt,
ist dies gleichbedeutend mit einer Verschiebung der mit Hilfe der Methode e!ektiv
simulierbaren optischen Tiefen hin zu deutlich hšheren Werten. In der dritten hier
vorgestellten Studie dient sie damit als wichtige Grundlage zur e"zienten Simulation
von optisch dichten zirkumplanetaren Scheiben. Die Methode ist vollstŠndig im
Strahlungstransportprogramm Mol3D implementiert und steht damit zukŸnftigen
Studien zur VerfŸgung.

Die zweite vorgestellte Studie untersucht die Ursachen, welche fŸr das Problem bei
der Flussbestimmung mit MCST-Simulationen verantwortlich sind und im Falle von
hohen transversalen optischen Tiefen typischerweise zu deutlich unterschŠtzten Fluss-
werten fŸhren. Da sich dieses Problem bereits bei geringen optischen Tiefen von- < 30
bemerkbar machen kann, wŠre eine Lšsung fŸr deutlich hšhere optische Tiefen zur
Untersuchung verschiedener astrophysikalischer Objekte von gro§em Interesse. FŸr
diese Studie wurde der Fall einer unendlich ausgedehnten, homogenen ebenen Platte,
welche von einer Seite bestrahlt wird, betrachtet und die transmittierte Strahlung
untersucht. FŸr den eindimensionalen Fall wurde eine analytische Lšsung hergeleitet
und es konnte gezeigt werden, dass die Ursache in einem zugrundeliegenden Streuord-
nungsproblem besteht, welches mit einem WegÞndungsproblem einhergeht. Ersteres
besteht darin, dass fŸr eine korrekte Flussbestimmung mit steigender optischer Tiefe
nicht nur die Anzahl der zu simulierenden Streuereignisse steigt, sondern auch die
Breite des Intervalls relevanter Streuordnungen zunimmt. Es wurde zudem gezeigt,
dass mit steigender Albedo das Ausma§ dieses E!ekts deutlich zunehmen kann. Eine
erweiterte Peel-o!-Methode wurde vorgestellt, die diesem Problem entgegenwirkt. Im
simulierten dreidimensionalen Plattenexperiment fŸhrte diese nachweislich zu einer
deutlichen Verbesserung ermittelter Flusswerte. Die vorgestellte Untersuchung zu den
Ursachen kann damit der zukŸnftigen Entwicklung von Methoden zum vollstŠndigen
Lšsen des Problems hoher optischer Tiefen als Ausgangspunkt dienen.

In einer dritten hier vorgestellten Studie werden die vorbereitenden Ergebnisse
der vorherigen Studien genutzt und die FŠhigkeit zur Detektion und Charakterisie-
rung eingebetteter Planeten im Rahmen einer Parameterstudie untersucht. DafŸr
wurden MCST-Simulationen fŸr 216 Modelle protoplanetarer Scheiben im VIS/NIR-
WellenlŠngenbereich durchgefŸhrt. Jede simulierte protoplanetare Scheibe beherbergt
einen akkretierenden Planeten, der eine LŸcke in dieser erzeugt und selbst von einer
optisch dichten zirkumplanetaren Scheibe umgeben ist. Darauf aufbauend konnte
gezeigt werden, dass in zirkumplanetaren Scheiben selbstgestreute Strahlung einen
wesentlichen Beitrag zur Flusskarte liefern kann und im Zusammenhang mit Un-
tersuchungen der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit im Allgemeinen nicht
vernachlŠssigt werden sollte. Au§erdem lie§en sich SchlŸsse Ÿber diejenigen Beobach-
tungsstrategien und insbesondere BeobachtungswellenlŠngen ziehen, die es erlauben,
das volle Potenzial moderner Instrumente wie SPHERE zum Nachweis eingebette-
ter Planeten auszuschšpfen. Auch die Auswirkung verschiedener Eigenschaften des
Planeten und seiner Umgebung auf die ermittelten Flusskarten wurde untersucht
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und optimale BeobachtungswellenlŠngen zur EinschrŠnkung identiÞziert. Au§erdem
liefern die Ergebnisse dieser Studie wichtige Anhaltspunkte fŸr die Gestaltung zukŸnf-
tiger Instrumente und Observatorien, welche zum Ziel haben, den Entstehungsprozess
von Planeten und die Grundeigenschaften junger, eingebetteter Planeten und ihrer
direkten Umgebungen tiefgehend zu untersuchen.

†ber die in dieser Arbeit vorgestellten Ergebnisse hinaus wŸrde eine Erweite-
rung der Studie der FŠhigkeit zur Detektion und Charakterisierung eingebetteter
Planeten auf den mm/submm-WellenlŠngenbereich die Mšglichkeit bieten, einen
vollstŠndigeren Einblick in das Potenzial moderner Instrumente zu gewŠhren, da das
Erscheinungsbild einer protoplanetaren Scheibe in diesem Bereich verglichen zum
VIS/NIR-WellenlŠngenbereich deutliche Unterschiede aufweisen kann. Auch eine
FortfŸhrung der Untersuchung des Streuordnungsproblems und des WegÞndungs-
problems birgt ein gro§es Potenzial fŸr zukŸnftige Studien und den Gewinn neuer
Erkenntnisse Ÿber eine Vielzahl von astrophysikalischen Objekten, denn die Lšsung
beider Probleme scheint eine Vorbedingung fŸr die vollstŠndige Lšsung des Problems
von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen zu sein.

Zusammenfassend lŠsst sich sagen, dass die hier vorgestellte Arbeit sowohl das
theoretische VerstŠndnis des Problems von MCST-Simulationen im Bereich hoher
optischer Tiefen verbessert als auch numerische Methoden zur Lšsung dessen liefert.
Zudem kšnnen die vorgestellten Ergebnisse zur UnterstŸtzung der Planung aktueller
und zukŸnftiger Beobachtungen eingesetzt werden, die zum Ziel haben, Planeten
bereits wŠhrend ihrer Entstehung zu beobachten und zu charakterisieren.



Anhang

A.1 Pfadbestimmung: Absorption und
Streuung

WŠhrend einer Standard-MCST-Simulation wird das Eintreten eines Absorptions-
beziehungsweise Streuereignisses entlang eines Photonenpfades ausgelost. DafŸr wird
zunŠchst die (optische) Extinktionstiefe-ext = ÷Cext l ermittelt, welche die Bestimmung
der zurŸckgelegten Streckel zwischen zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen eines
Photonenpakets ermšglicht. Dabei beschreibt÷Cext = ÷Cabs + ÷Cstreu den speziÞschen
Extinktionswirkungsquerschnitt, welcher sich aus der Summe der speziÞschen Wir-
kungsquerschnitte fŸr Absorption÷Cabs und Streuung ÷Cstreu ergibt. Die LŠnge der
ermittelten Strecke wird im Folgenden als ExtinktionslŠnge bezeichnet. Anschlie-
§end wird entsprechend der AlbedoA, welche der Streuwahrscheinlichkeit entspricht,
ausgelost, ob es zur Streuung kommt. Findet kein Streuereignis statt, wird das Photo-
nenpaket stattdessen absorbiert. In Analogie zur Extinktionstiefe lŠsst sich mit Hilfe
der Absorptionstiefe-abs die AbsorptionslŠnge und mit der Streutiefe-streu die Streu-
lŠnge ermitteln. Die folgende Herleitung zeigt erstens, dass sich AbsorptionslŠngen
und StreulŠngen unabhŠngig voneinander bestimmen lassen und zur Wegbestimmung
eingesetzt werden kšnnen und zweitens, dass dieses Vorgehen Šquivalent zur zuvor
beschriebenen Wegbestimmung mittels der ExtinktionslŠnge und der Albedo ist.

Zur Herleitung wird die WDF der AbsorptionslŠngepabs fŸr beide Methoden
bestimmt und gezeigt, dass diese identisch sind. Es genŸgt, diese Herleitung fŸr
die AbsorptionslŠnge durchzufŸhren, da die Herleitung fŸr die StreulŠnge analog
durchgefŸhrt werden kann.

Methode 1: Absorption und Streuung

Die WDF fŸr die optische Absorptionstiefe-abs ist entsprechend dem Bouguer-
Lambert-BeerÕschen Gesetz (vgl. Kapitel2.4.1) durch f (-abs) = exp (" -abs) gegeben,
wobei -abs = ÷Cabsl . Damit lŠsst sich die entsprechende WDF fŸr die AbsorptionslŠnge



168 Anhang

l bestimmen, welche gegeben ist durch

pabs(l) = lim
! l) 0

P([l, l + " l ])
" l

= lim
! l) 0

1
" l

) ÷Cabs (l+! l )

÷Cabs l
f (-abs) d-abs

= lim
! l) 0

exp
3
" ÷Cabsl

4
" exp

3
" ÷Cabs (l + " l)

4

" l
, (A.1)

wobei P([l, l + " l ]) die Wahrscheinlichkeit dafŸr beschreibt, dass die StreckenlŠnge
bis zur (nŠchsten) Absorption des Photonenpakets im Intervall[l, l + " l ] liegt. Durch
Reihenentwicklung des ZŠhlers in Gl.(A.1) an der Stelle" l = 0 ergibt sich der
folgende Ausdruck fŸr die WDF:

pabs(l) = ÷Cabs exp
3
" ÷Cabsl

4
. (A.2)

Wie zuvor erwŠhnt, wird bei dieser Methode die WDF der optischen Absorptionstiefe
unabhŠngig von mšglichen Streuereignissen bestimmt, welche entlang der Streckel
stattÞnden kšnnen.

Methode 2: Extinktion und Albedo

Um fŸr die zweite Methode die WDF der AbsorptionslŠnge zu bestimmen, mŸssen
Photonenpaketpfade Ÿber ausgeloste ExtinktionslŠngen und ausgeloste Arten der
Interaktionen bestimmt werden. In Analogie zur Herleitung von Gl.(A.2) lŠsst sich die
WDF der ExtinktionslŠnge zupext (l ) = ÷Cext exp

3
" ÷Cext l

4
bestimmen. Daraus ergibt

sich die WDF der AbsorptionslŠnge fŸr den Fallkeiner auf dem Weg stattÞndenden
Streuung zu

pabs
0 = ÷Cext exp

3
" ÷Cext l

4
á

$

1 "
÷Cstreu

÷Cext

%

= ÷Cabs exp
3
" ÷Cext l

4
, (A.3)

wobei der Faktor
3
1 " ÷Cstreu

÷Cext

4
der Absorptionswahrscheinlichkeit1 " A entspricht.

Um die Wahrscheinlichkeit fŸr das Eintreten vonn > 0 Streuereignissen vor dem
(nŠchsten) Absorptionsereignis bei der StreckenlŠngel zu ermitteln, muss jeder
mšgliche Pfad dieser Art miteinbezogen werden. Seil i & 0 die WeglŠnge, die das
Photonenpaket zwischen dem (i " 1)-ten und demi-ten Streuereignis zurŸcklegt. Dann
legt das Photonenpaket nach seinemn-ten und letzten Streuereignis eine Strecke
von la = l "

G n
i =1 l i zurŸck, bevor es absorbiert wird. FŸr dasi -te Streuereignis lŠsst

sich analog zur Herleitung von Gl.(A.3) die WDF zu pstreu
0 (l i ) = ÷Cstreu exp

3
" ÷Cext l i

4

berechnen, wobei der Index ã0Ò erneut angibt, dass vor Erreichen der StreckenlŠnge
li keine weitere Streuung stattÞndet. Da die einzelnen WeglŠngen durch

n=

i =1

l i % l (A.4)
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beschrŠnkt sind, ist die WDF fŸrn Streuungen mit anschlie§ender Absorption
gegeben durch

pabs
n =

) l

0
dln ÷Cstreu exp

3
" ÷Cext ln

4 ) l ! ln

0
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Die Argumente der Exponentialfunktionen wurden im letzten Schritt mit Gl.(A.4)
zusammengefasst. Durch Integration von Gl. (A.5) ergibt sich

pabs
n =

ln ÷Cn
streu

n!
÷Cabs exp

3
" ÷Cext l

4
. (A.6)

FŸr eine konstante StreckenlŠngel > 0 liegt das Maximum der WDFs aus Gl.(A.6)
bezŸglich der Anzahl der Streuereignisse beinmax # l á ÷Cstreu . Das bedeutet, dass
entlang dieser Strecke mit hšchster Wahrscheinlichkeit etwanmax Streuereignisse1

stattÞnden. Schlie§lich kann die Summe vonpabs
n Ÿbern gebildet werden, um jeden

mšglichen Photonenpaketpfad zu berŸcksichtigen. Daraus ergibt sich die WDF der
Absorptionstiefe, fŸr die die mšgliche Anzahl der Streuereignisse vor der Absorption
eine beliebige positive ganze Zahl ist, zu

pabs(l) =
"=

n=0

pabs
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3
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Da das Ergebnis von Methode 1 in Gl.(A.2) dem von Methode 2 in Gl.(A.7)
entspricht, sind beide Methoden Šquivalent.

A.2 SchŠtzfunktion fŸr Nint

Die Anwendung der in Kapitel 3 vorgestellten Methode erŸbrigt die Simulation
einer gewissen Anzahl von InteraktionenNint . Aufbauend auf den in dem Kapitel
eingefŸhrten DeÞnitionen wird im Folgenden eine SchŠtzfunktion fŸr die Grš§eNint fŸr
den Grenzfall hoher optischer Tiefenö- sph

ext hergeleitet. Wird zusŠtzlich angenommen,

dass die Verteilung der ZufallsvariableX die Gleichung6X 7
ö&sph
ext )"

"""""+ X # > 0 im Limit

1 Die genaue Anzahl kann durch Auf- beziehungsweise Abrunden vonnmax erhalten werden.
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ö- sph
ext + , erfŸllt, wobei 6á7den (gewichteten) Durchschnitt bezŸglich sŠmtlicher

Photonenpaketpfade bezeichnet, lŠsst sich eine SchŠtzfunktion fŸr beliebig hohe
Werte von ö- sph

ext ermitteln. ZunŠchst gilt

6X 7
Gl. ( 3.5)

=

L
nstaub

3
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42
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Cabs(, a)la
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.

FŸr die letzte Gleichung wurde die Summe Ÿber die WeglŠngen zwischen allen zwei
aufeinanderfolgenden Interaktionen (li ) in eine Summe Ÿber die WeglŠngen zwischen
allen zwei aufeinanderfolgenden Absorptionsereignissen (la) ŸbergefŸhrt. Dies ist
mšglich, da sich die WellenlŠnge, des Photonenpakets auf dem kompletten Weg
zwischen zwei aufeinanderfolgenden Absorptionsereignissen nicht Šndert. Die Rich-
tungsŠnderung durch Streuung hat dabei keinen Einßuss auf die deponierte Energie,
da das betrachtete Medium homogen ist. DarŸber hinaus sind im Grenzfallö- sph

ext + ,
zwei beliebige aufeinanderfolgende Absorptionsereignisse unabhŠngig voneinander
und dies insbesondere bezŸglich der Zufallszahlen fŸrla. Folglich kann der Mittelwert
der Summe durch die Summe der Mittelwerte ersetzt werden. Sei6á7&abs ,% der Durch-
schnitt aller mšglichen BeitrŠge von Pfaden zwischen zwei aufeinanderfolgenden
Absorptionsereignissen bezŸglich der Grš§en-abs und , . Dann gilt

6X 7=
nstaub

3
ö- sph

ext

42

=

a
6Cabsl7&abs ,% =

6Nabs7
3
ö- sph

ext

42 6-abs7&abs ,%.

FŸr letztere Gleichung wurde-abs = nstaubCabsl verwendet und die Summe durch
die gemittelte Gesamtzahl der Absorptionsereignisse6Nabs7 ersetzt. Dies ist mšglich,
da die Summanden unabhŠngig vom Index der Summe sind. Der Durchschnitt
der optischen Tiefe ist entsprechend dem Bouguer-Lambert-BeerÕschen Gesetz (vgl.
Kapitel 2.4.1) gegeben durch

6-abs7&abs ,% = 1. (A.8)

Folglich gilt

6X 7=
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3
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ext

42 1 6 Nabs7= 6X 7
3
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42
. (A.9)

In Analogie zu Gl. (A.8) gilt auch fŸr die Extinktion, dass im Durchschnitt eine
Interaktion pro Einheit der Extinktionstiefe -ext stattÞndet. Im betrachteten Grenzfall
konvergiert die Gesamtzahl der InteraktionenNint = Nabs+ Nstreu gegen die insgesamt
zurŸckgelegte Extinktionstiefe- tot

ext , es gilt alsoNint + - tot
ext . In Analogie zur Herleitung

von Gl. (A.9) ergibt sich fŸr die Grš§e6Nint 7 die Gleichung
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M

= 6Nabs7

L
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M
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. (A.10)

Da die Grš§en, und -abs unabhŠngigeZufallsvariablen sind, kann der Mittelwert
des Produkts in Gl. (A.10) in ein Produkt zweier separater Mittelwerte ŸberfŸhrt
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werden, sodass
L

Cext (, )
Cabs(, )

-abs

M

&abs ,%

=

L
Cext (, )
Cabs(, )

M

&abs ,%

6-abs7&abs ,%
Gl. ( A.8 )

=

L
Cext (, )
Cabs(, )

M

%

gilt. Hierbei bezeichnet6á7% den bezŸglich der WellenlŠnge, gemittelten Wert, wobei
die zugehšrige WDF durch ein temperaturabhŠngiges Di!erenzspektrum bestimmt
wird. Aus den Gln. (A.10) und (A.9) ergibt sich dann

6Nint 7= 6X 7
3
ö- sph

ext

42
L

Cext (, )
Cabs(, )

M

%

.

Da es sich bei6Nint 7 im Allgemeinen um eine reelle Zahl handelt, wird wŠhrend einer
MCST-Simulation stattdessen die SchŠtzfunktion

6" Nint 7=

N

6X 7 á
3
ö- sph

ext

42
L

Cext (, )
Cabs(, )

M

%

O

verwendet, um die Anzahl der Interaktionen wŠhrend des Transports eines Photonen-
pakets vom Zentrum einer Kugel bis zum letzten Ort der Absorption abzuschŠtzen.

A.3 Verschiebungsgesetz des
Di!erenzspektrums

Im Folgenden wird das vonBjorkman und Wood (2001) eingefŸhrte Di!erenzspek-
trum dB%/ dT untersucht. Insbesondere werden fŸr die FunktiondB%/ dT, welche
positiv fŸr alle ,, T > 0 ist, zwei Eigenschaften nachgewiesen: Erstens ist das Spek-
trum unimodal, das hei§t, es besitzt genau ein (globales) Maximum, max fŸr jede
Temperatur, und zweitens folgt das Maximum einem Gesetz Šhnlich dem WienÕschen
Verschiebungsgesetz (vgl. Gl.2.15). Das Di!erenzspektrum ist gegeben durch

dB%

dT
=

2h2c3

kBT2, 6
e

hc
k B T "

/

e
hc

k B T " " 1
0 ! 2

und damit grš§er null fŸr alle Werte von,, T > 0. Au§erdem gilt

dB%

dT
%) 0+

"+ 0 4
dB%

dT
%)""+ 0,

wodurch das Spektrum fŸr einen festen Wert vonT > 0 mindestens ein Maximum
besitzt. Die Ableitung bezŸglich, bei konstanter Temperatur ergibt

d
d,

dB%

dT
= s(T, , )

$

" 6x " 1 + 2
e1/x

e1/x " 1

%
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mit x = kB T %
hc > 0 und s(T, , ) > 0 fŸr alle ,, T > 0. Ein Extrempunkt der Funktion

bezŸglich, erfŸllt folglich die Gleichung

6x + 1 = 2
e1/x

e1/x " 1
. (A.11)

Gleichung (A.11) besitzt allerdingsgenau einepositive Lšsungxmax, erstens, weil
der Term auf der linken Seite der Gleichung fŸrx + 0+ kleiner ist als der Term der
rechten Seite, und zweitens, da die Steigung des linken Terms6 und die des rechten
Terms maximal 2 fŸr allex > 0 ist. Daraus folgt, dassdB%/ dT unimodal ist. Die
Lšsung von Gl. (A.11) lŠsst sich numerisch ermitteln und ist gegeben mit

xmax 0 0,1675.

Daher gilt fŸr eine gegebene TemperaturT > 0, dass das eindeutige (globale) Maxi-
mum des Di!erenzspektrumsdB%/ dT, welches bei der WellenlŠnge, max vorzuÞnden
ist, die folgende Gleichung erfŸllt:

, max T 0 2410µm K.
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Abb. A.1: FŸr drei verschiedene Temperaturen (2,73, 45 und 1508K jeweils in der
ersten, zweiten und dritten Spalte) werden Di!erenzen zwischen Wahrscheinlich-
keitsverteilungen fŸrX bei der Verwendung von Simulationen mit unterschiedlichen
Kugelgrš§enrsph dargestellt. Die Grš§enstaub wird bei der Erzeugung einer Wahr-
scheinlichkeitsverteilung in der Weise angepasst, dass wŠhrend der Simulationen
die angegebenen Werte der Kugelgrš§eö- sph

ext erreicht werden. FŸr jede Temperatur
und Kugelgrš§e wurden106 Simulationen durchgefŸhrt. Die Legenden enthalten
Informationen zu den Simulationen der verglichenen Kugelgrš§en. Beispiel: ã100 Ð
1Ò entspricht einem Vergleich der Verteilung bei einer simulierten geometrischen
Kugelausdehnung vonrsph = 100 AE mit der Verteilung bei r sph = 1 AE. DarŸber
hinaus wird die relative Di!erenz der Mittelwerte zweier verglichener Verteilungen
durch / *X + in der oberen linken Ecke eines jeden Diagramms angegeben. Niedrige
Werte von / *X + entsprechen einer besseren †bereinstimmung. Siehe Kapitel3.2.2
fŸr Details.
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B.1 ZusŠtzliche Ergebnisse:
eindimensionales Plattenexperiment

Die Ergebnisse aus Kapitel4.2.2ermšglichen die Entwicklung von (beliebigen) Pho-
tonenverteilungenv(x) in den EigenfunktionenF (vgl. Gl. 4.8). Aufbauend auf
den in dem Kapitel eingefŸhrten DeÞnitionen lassen sich verschiedene Zusammen-
hŠnge zwischen den zugehšrigen Eigenwerten und der halben Breite der Platte
b herleiten. FŸr die im Folgenden vorgestellten Ergebnisse wurden die Polynome
v(x) ' { 1, x, x2, x3} in einer entsprechenden Reihenentwicklung dargestellt und
anschlie§end an verschiedenen Stellenx ausgewertet. Auf diese Weise lie§en sich
die folgenden ZusammenhŠnge, welche zum Teil in Kapitel4 Verwendung Þnden,
herleiten:

cos (' nb) = ( " 1)n+1
B

1 " , n (B.1)

sin (' nb) = ( " 1)n+1
B

, n (B.2)
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B.2 MCST-Methoden und
Transmissionsspektren

Methode Beschreibung Referenz

Split

Wenn ein Photonenpaket interagiert, wird es in zwei Photonenpakete aufgeteilt,
von denen eines absorbiert und das andere gestreut wird. Letzteres trŠgt ein
reduziertes Gewicht, das entsprechend der Streuwahrscheinlichkeit angepasst
wird.

Kapitel
4.3.1

Stretch

Die Auslosung von interaktionsfreien PfadlŠngen eines Photonenpakets erfolgt
entsprechend der WDF der Composite-Biasing-Methode zugunsten grš§erer
PfadlŠngen; zur Kompensation wird das Gewicht des Photonenpakets entspre-
chend angepasst.

Kapitel
4.3.1

Standard-
Peel-o!

An jedem Interaktionspunkt wird ein zusŠtzliches Peel-o!-Photonenpaket er-
zeugt, das sich interaktionsfrei zum Detektor bewegt. Sein Gewicht wird ent-
sprechend der Streuungswahrscheinlichkeit in Richtung des Detektors angepasst.
Bevor die getragene (Peel-o!-)Leuchtkraft detektiert wird, wird diese zusŠtzlich
durch die optische Tiefe auf dem Weg zum Detektor reduziert.

Kapitel
4.4.1

Erweiterter
Peel-o!

Es wird eine homogene Kugel deÞniert, deren Zentrum dem Interaktionspunkt
des Photonenpakets entspricht. Das interagierende Photonenpaket wird sofort
von der OberßŠche der Kugel emittiert und sein Gewicht entsprechend dem
zugehšrigen Emissionsspektrum dieser Kugel reduziert. ZusŠtzlich werden
mehrere Peel-o!-Photonenpakete von verschiedenen Stellen der KugeloberßŠche
interaktionsfrei zum Detektor entsendet.

Kapitel
4.4.2

S&S
Es wird eine Kombination aus der Split-Methode und der Stretch-Methode
angewendet.

Kapitel
4.3.1

SPS
Es wird eine Kombination aus der Split-Methode, der Standard-Peel-o!-
Methode und der Stretch-Methode angewendet.

Kapitel
4.4.2

SePS

Es wird eine Kombination aus der Split-Methode, der erweiterten Peel-o!-
Methode und der Stretch-Methode angewendet. Insbesondere werden die Split-
Methode und die Stretch-Methode bei jeder Interaktion eines Photonenpakets
verwendet. Die erweiterte Peel-o!-Methode wird allerdings lediglich bei In-
teraktionen verwendet, die ihre Verwendung erlauben; andernfalls wird die
Standard-Peel-o!-Methode eingesetzt.

Kapitel
4.4.2

VorwŠrts
SPS

Es wird eine Variante der SPS-Methode angewendet, die sich von der SPS-
Methode nur durch die Art der Anwendung der Stretch-Methode unterscheidet.
Insbesondere wird hierbei die Stretch-Methode nur dann eingesetzt, wenn die
Richtung des Photonenpakets nach der Streuung tendenziell in die Richtung
des Detektors zeigt, also in VorwŠrtsrichtung.

Kapitel
4.5.1

VorwŠrts
SePS

Es wird eine Variante der SePS-Methode angewendet, die sich von der SePS-
Methode nur durch die Art der Anwendung der Stretch-Methode unterscheidet.
Insbesondere wird hierbei die Stretch-Methode nur dann eingesetzt, wenn die
Richtung des Photonenpakets nach der Streuung tendenziell in die Richtung
des Detektors zeigt, also in VorwŠrtsrichtung.

Kapitel
4.5.1

Simple SePS

Es wird eine Variante der SePS-Methode angewandt, die sich von der SePS-
Methode nur durch die Art der Anwendung der erweiterten Peel-o!-Methode
unterscheidet. Anstatt mehrere Peel-o!-Photonenpakete von verschiedenen
Stellen der KugeloberßŠche jeweils zu einem jeden Detektor-Intervall zu schicken,
wird nur ein einziges Peel-o!-Photonenpaket pro Detektor-Intervall erzeugt
und entsandt.

Kapitel
4.4.2

Tabelle B.1: Verwendete MCST-Methoden. Siehe referenzierte Kapitel fŸr Details.
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Abb. B.1: Ermitteltes TransmissionsspektrumI trans einer unendlich ausgedehnten,
homogenen ebenen Platte bei einer Albedo vonA = 0,9 und einer transversalen
optischen Tiefe von-max = 75, wobeiµ = cos(. ) der Ausbreitungsrichtung der trans-
mittierten Strahlung entspricht. Die SePS-Methode (durchgezogene Kurve) wird
mit dem Ergebnis einer nicht-probabilistischen numerischen Methode (gepunktete
Kurve) verglichen. FŸr Details siehe Kapitel4.5.1.



B.2 MCST-Methoden und Transmissionsspektren 177

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1

10! 36

10! 35

10! 34

10! 33

I t
ra

ns
(µ

)

! max = 75

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1
10! 69

10! 68

10! 67

10! 66

10! 65

! max = 150 Nicht-probabilistisch
SePS

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1
µ = cos(" )

10! 134

10! 133

10! 132

10! 131

I t
ra

ns
(µ

)

! max = 300

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1
µ = cos(" )

10! 265

10! 264

10! 263

10! 262

10! 261

! max = 600

Abb. B.2: Ermittelte Transmissionsspektren einer unendlich ausgedehnten, homo-
genen ebenen Platte bei einer Albedo vonA = 0,05 und fŸr transversale optische
Tiefen von-max ' { 75, 150, 300, 600} , wobeiµ = cos(. ) der Ausbreitungsrichtung der
transmittierten Strahlung entspricht. Die Ergebnisse bei Einsatz der SePS-Methode
(durchgezogene Kurven) werden mit den Ergebnissen einer nicht-probabilistischen
numerischen Methode (gepunktete Kurven) verglichen. Siehe Kapitel4.5.1 fŸr
Details.
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C.1 Eindimensionaler rŸcklŠuÞger
ErwŠrmungse!ekt

Zur Veranschaulichung des rŸcklŠuÞgen ErwŠrmungse!ekts wird ein eindimensionales
monochromatisches Modell betrachtet, welches aus einer einseitig beleuchteten Platte
der gesamten optischen Tiefe-b = 2b besteht und bereits in Kapitel4.2 behandelt
wurde. Ein Unterschied im Vergleich zu der Beschreibung des Plattenexperiments in
Kapitel 4.2 besteht im Folgenden darin, dass absorbierte Photonenpakete an dersel-
ben Stelle monochromatisch und isotrop reemittiert werden, um den rŸcklŠuÞgen
ErwŠrmungse!ekt unter der Annahme eines Strahlungsgleichgewichts zu simulieren.
In diesem Kapitel wird gezeigt, wie sich die Temperaturverteilung in der Platte in Fol-
ge einer Erhšhung ihrer Dichte verŠndert. Au§erdem wird angenommen, dass die in
der Platte ablaufenden Streuereignisse der Photonen einer isotropen Phasenfunktion
folgen (vgl. Kapitel 2.4.1). Insbesondere wird gezeigt, dass die Temperatur an der
beleuchteten (inneren) Kante der Platte beix = " b steigt, wŠhrend die Temperatur
an der nicht beleuchteten (Šu§eren) Kante beix = b fŠllt, wenn die Dichte der Platte
und damit ihre optische Tiefe zunimmt. Da sowohl an einer Stelle gestreute als auch
an derselben Stelle reemittierte Photonen gleicherma§en isotrop von derselben Stelle
emittiert werden, ist das Ergebnis der Interaktion in diesem Falle unabhŠngig von
der Albedo, sodass im weiteren Verlauf der Herleitung der FallA = 1 betrachtet
werden kann.

Die anfŠngliche Photonenverteilung*0(x) ist deÞniert durch

*0(x) = 2 / (x + b) ,

wobei x ' [" b, b] der Position in der Platte beziehungsweise der Koordinate in
Einheiten der optischen Tiefe entspricht und/ (x) die Delta-Distribution ist. Im
Allgemeinen interagiert ein Teil der in die Platte eindringenden Photonen mehrfach
mit dieser, bevor sŠmtliche Photonen im Limes vonn + , Interaktionen die
Platte durch eine ihrer Kanten verlassen. Die Verteilung dern-fach interagierenden
Photonen *n(x) ist in Gl. (4.10) gegeben, wobeiak und bk die Koe"zienten der
Reihenentwicklung (vgl. Gl.4.9) von *0(x) sind und fŸr die Albedo, wie bereits zuvor
begrŸndet, der WertA = 1 verwendet werden kann. Durch Nutzen der Gln.(4.7)
bis (4.9) ergibt sich folglich

ak =
2

b+ , k
cos(' kb) und bk = "

2
b+ , #

k
sin(' #

kb).

Weiterhin wird angenommen, dass sich die Temperatur an einer Position in der Platte
durch das Strahlungsfeld an derselben Position bestimmen lŠsst. Daher ist* 0

tot (x),
welches deÞniert ist als

* 0
tot (x) =

"=

n=1

*n(x),

sowohl ein Ma§ fŸr das Strahlungsfeld als auch fŸr die Temperatur an der Stellex.
Durch Nutzen der Gln. (4.3), (4.4), (4.5) sowie der Gln.(B.5) und (B.9) ergibt sich
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schlie§lich

* 0
tot (x) = 1 "

x
b+ 1

. (C.1)

Damit erreicht das Strahlungsfeld* 0
tot (x) sein Maximum an der inneren Kante mit

dem Wert * 0
tot (" b) = 1 + b/(b+ 1) und sein Minimum an der Šu§eren Kante mit

dem Wert * 0
tot (b) = 1 " b/(b+ 1) . Entsprechend Gl.(C.1) steigt folglich die IntensitŠt

des Strahlungsfeldes und damit die Temperatur mit zunehmender optischer Tiefeb,
was einer Erhšhung der Dichte der Platte gleichkommt. Mit anderen Worten, sobald
ein Photon die Platte der optischen Tiefe-b an ihrer Šu§eren Kante verlŠsst, trŠgt
dieses nicht mehr zur Temperatur der Platte bei; wird jedoch die optische Tiefe
beispielsweise aufseiten der Šu§eren Kante um die optische Tiefe" -b erhšht, so
wŸrde das Photon erneut die Mšglichkeit haben, in Richtung der inneren Kante der
Platte zurŸckgestreutzu werden und die Platte somit zusŠtzlich zu erhitzen. Dieser
E!ekt wird als rŸcklŠuÞger ErwŠrmungse!ektbezeichnet.

WŠhrend die Temperatur der Platte im eindimensionalen Fall entsprechend
Gl. (C.1) an der inneren Kante zunimmt und an der Šu§eren Kante abnimmt,
sofern die Dichte der Platte steigt, bleibt ihre durchschnittliche Temperatur in-
teressanterweise konstant. Dieser Umstand lŠsst sich ebenfalls zeigen, indem die
durchschnittlich von Photonen in der Platte durchquerte Strecke6l7 bestimmt wird.
Diese ist mit

6l7=
) b

! b

"=

n=0

*n(x)l(x) dx (C.2)

gegeben, wobeil(x) die im Durchschnitt von einem neutralen Photon, also mit einem
Gewicht von eins, interaktionsfrei in der Platte zurŸckgelegte Strecke ist undx der
anfŠnglichen Position in der Platte entspricht. Die Grš§el(x) setzt sich aus BeitrŠgen
von Photonen zusammen, welche die Platte durch die innere Kante verlassen oder
innerhalb der Platte absorbiert werden oder die Platte durch die Šu§ere Kante
verlassen, und ist gegeben durch

l(x) =
b+ x

2

) "

b+ x
e! & d- +

1
2

) b

! b
|- " x|e!| &! x| d- +

b" x
2

) "

b! x
e! & d-.

Damit ergibt sich fŸr das Integral in Gl. (C.2) der Ausdruck

6l7= 2b.

Folglich entspricht die im Gleichgewichtsfall durchschnittlich von einem Photon
interaktionsfrei in der Platte zurŸckgelegte Strecke genau der optischen Tiefe der
Platte. In diesem eindimensionalen Fall ist damit die im Durchschnitt pro Einheit
der optischen Tiefe in der Platte deponierte Energie gegeben durch6l7/- b = 1 und
ist damit unabhŠngigvon der optischen Tiefe-b.
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C.2 Umwandlung kartesischer zu
zylindrischer Detektor

In diesem Kapitel wird das grundlegende numerische Verfahren beschrieben, mit Hilfe
dessen das PaketCartToPolarDetector einen Detektor mit kartesischer Darstellung
in einen Detektor mit zylindrischer Darstellung ŸberfŸhrt. CartToPolarDetector
verwendetkeine approximativen Verfahren wie die Methode der nŠchsten Nachbarn
oder Interpolation. Dieses Paket Ÿberlagert lediglich das Gitter eines kartesischen
Detektors mit dem eines zylindrischen Detektors und berechnet die zylindrischen
Pixelwerte1 in AbhŠngigkeit von den SchnittßŠchen mit kartesischen Pixeln und
ihren entsprechenden Pixelwerten. Die Umwandlung basiert auf der Annahme, dass
sich der Pixelwert eines jeden kartesischen Pixelshomogenauf dem Pixel verteilt; das
hei§t, seiV der Wert eines Pixels mit FlŠcheA und seia eine TeilßŠche desselben
Pixels, dann ist der Wert der TeilßŠche gegeben mitv = a V/A .

Der ursprŸngliche kartesische Detektor wird beschrieben durchNx Pixel in x-
Richtung und Ny Pixel in y-Richtung, wobei jedem Pixel ein Wert der (spektralen)
Flussdichte in der Einheit Jy (pro Pixel) zugewiesen ist. Die genauen Eigenschaften
des zylindrischen Gitters kšnnen vom Nutzer des Pakets deÞniert werden. Das
zylindrische Gitter ist deÞniert durch die radiale Detektorgrš§e, die Anzahl der
azimutalen Zellen in%-Richtung N' und die Anzahl radialer Zeller inr -Richtung
Nr sowie durch die Position seines Zentrums, welche relativ zum Zentrum des
ursprŸnglichen Gitters verschoben sein kann. StandardmŠ§ig ist die Verschiebung
deaktiviert, das hei§t, die Zentren beider Gitter stimmen Ÿberein, und die radiale
Grš§e des Detektors wird so gewŠhlt, dass der komplette ursprŸngliche (kartesische)
Detektor vom zylindrischen Detektor abgebildet wird. FŸrNr > 0 kann eine beliebige
ganze Zahle gewŠhlt werden. Der ausgewŠhlte Wert vonN' > 0 muss ein ganzzahliges
Vielfaches von vier sein.

Die Umwandlung erfolgt iterativ und individuell fŸr jedes kartesische Pixel. DafŸr
wird fŸr dieses zunŠchst seine Position im Koordinatensystem des zylindrischen
Detektors bezŸglich des deÞnierten Zentrums bestimmt und eine entsprechende
Kategorie (z. B. ãlinksÒ, ãrechtsÒ, ãobenÒ, ãuntenÒ oder ãmittigÒ beziehungsweise
eine Kombination dieser) zugeordnet. Anschlie§end wird das%-Intervall bestimmt,
innerhalb dessen sich zylindrische Pixel mit dem kartesischen Pixel schneiden. Dabei
gilt, dass die gemeinsame SchnittßŠche zweier Pixel, also von einem kartesischen
mit einem zylindrischen Pixel, unverŠndert bleibt, wenn beide Detektoren um einen
Winkel, welcher ein ganzzahliges Vielfaches von#/ 2 ist, rotiert werden. Daher erfolgt
fŸr die Bestimmung der SchnittßŠche zunŠchst eine Rotation beider Gitter, sodass
sich das rotierte kartesische Pixel entweder ãobenÒ oder ãoben rechtsÒ beÞndet. Eine
Ausnahme besteht, falls sich das ursprŸngliche Pixel zunŠchst ãmittigÒ beÞndet,
was dann der Fall ist, sofern sich das Zentrum des zylindrischen Gitters vollstŠndig
innerhalb des betrachteten kartesischen Pixels beÞndet; in diesem Falle erfolgt

1 Zur Verbesserung der Leserlichkeit wird in diesem Abschnitt der Begri! ãzylindrisches PixelÒ
verwendet, der eine im zylindrischen Gitter beÞndliche Zelle beschreibt.
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keine Rotation der Detektoren. Das mittige Pixel, sofern vorhanden, ist einzigartig
fŸr jede Umwandlung und wird separat behandelt. Nach der Rotation erfolgt die
Bestimmung der SchnittßŠche beider Pixel, bevor das kartesische Pixel zurŸck in die
Ausgangsstellung rotiert wird und der Beitrag des Flusses des kartesischen Pixels dem
zylindrischen Pixel hinzugefŸgt wird. Der additiv hinzugefŸgte Beitrag entspricht
dem Produkt aus dem Flusswert des kartesischen Pixels mit dem Anteil, welchen
die ermittelte SchnittßŠche an der GesamtßŠche des kartesischen Pixels ausmacht.
Nachdem dieses Verfahren fŸr sŠmtliche kartesischen Pixel iterativ angewandt wurde
und die Werte des zylindrischen Detektors ermittelt wurden, wird das Ergebnis
gespeichert. ZusŠtzlich werden Dateien erzeugt, welche sŠmtliche Input-Parameter
und die Pixelgrenzen des zylindrischen Gitters bezŸglich%und r enthalten, wobei%
in der Einheit rad und r in Einheiten der ursprŸnglichen kartesischen Pixelbreite
angegeben ist.

r in
ne

n

r au
§e

n

! l
! r

V

Abb. C.1: Illustration einer integrierten SchnittßŠche (orangefarbener Bereich).
Hierbei handelt es sich um die SchnittßŠche eines kartesischen Pixels (schwarz) mit
einem Kreissegment (blau), welche schlie§lich einem zylindrischen Pixel (schra"erter
Bereich) zugeordnet wird. Letzterer wird durch einen inneren Radiusr innen , einen
Šu§eren Radiusrau§en, eine linke azimutale Grenze%l und eine rechte azimutale
Grenze%r deÞniert. Das Ÿberlagerte zylindrische Gitter ist in Grau dargestellt.

Die Berechnung der SchnittßŠche ist wegen der hohen Anzahl von mšglichen Arten,
in welchen ein beliebig geformtes zylindrisches Pixel ein kartesisches Pixel schneiden
kann, der komplexeste Schritt in diesem Verfahren. Anstelle einer Außistung der
Ergebnisse erfolgt im Folgenden eine kurze Zusammenfassung der Vorgehensweise,
mittels derer die SchnittßŠchen bestimmt wurden. Hierbei wird der Fall eines ãobenÒ
oder ãoben rechtsÒ beÞndlichen kartesischen Pixels vorgestellt. Um die KomplexitŠt
dieses Schritts zu reduzieren, wird dieser in zwei Teile aufgeteilt. Im ersten Teil wird
dazu eine einem kartesischen Pixel zugeordnete integrierte SchnittßŠche ermittelt.
Eine Skizze zur Veranschaulichung dieses Schritts Þndet sich in Abb.C.1. Im Allge-
meinen ist ein zylindrisches Pixel durch eine innere (r innen) und eine Šu§ere (rau§en)
radiale Grenze sowie durch zwei azimutale Grenzen deÞniert. Da sich das Pixel nach
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einer potenziellen Rotation ãobenÒ beziehungsweise ãoben rechtsÒ beÞndet, kann
eine azimutale Grenze als die linke (%l) und die andere als die rechte (%r) Zellgrenze
deÞniert werden (vgl. Abb.C.1), wobei die rechte azimutale Grenze verglichen zur
linken azimutalen Grenze tendenziell mehr in Richtung der positivenx-Achse zeigt.
Dann lŠsst sich fŸr jedes kartesische Pixel eindeutig ein Kreissegment (blau in Abb.
C.1) durch den Šu§eren Radius und den azimutalen Bereich zwischen%= " #/ 2 und
%= %r deÞnieren, wobei%= 0 der positiveny-Richtung entspricht. Die integrierte
SchnittßŠche (orangefarbene FlŠche) ist dann die SchnittßŠche des Kreissegments
mit dem kartesischen Pixel (schwarz). Sie wird als ãintegriertÒ bezeichnet, da sie
sowohl die benštigte SchnittßŠche zwischen dem zylindrischen und dem kartesischen
Pixel beinhaltet (schra"erte FlŠche) als auch FlŠchen, welche anderen zylindrischen
Pixeln zugeordnet werden mŸssen (nicht schra"erte orangefarbene FlŠche).

Im zweiten Teil der Berechnung wird mit Hilfe der integrierten SchnittßŠchen die
eigentliche individuelle SchnittßŠche jedes einzelnen der beteiligten zylindrischen
Pixel ermittelt. Sei Si,j die integrierte SchnittßŠche eines zylindrischen Pixels(i, j ),
wobei i, j & 0 die Indizes des Pixels beschreiben miti < N ' und j < N r , und sei
I i,j die entsprechende individuelle SchnittßŠche desselben zylindrischen Pixels, dann
ergibt sich fŸr sŠmtliche zylindrischen Pixel im oberen Bereich des Diagramms die
folgende Beziehung:

I i,j =

!
"

#
Si,j " Si r ,j " Si,j ! 1 + Si r ,j ! 1, falls j > 0,

Si,j " Si r ,j , sonst

mit i r = ( i " 1) modN' , wobei ãmodÒ den Modulo-Operator bezeichnet. Aufgrund der
vorangehenden Rotation beÞnden sich sŠmtliche kartesischen Pixel zwischenzeitlich im
oberen Bereich des Diagramms, sodass die Gleichung angewandt werden kann, bevor
diese zurŸck in ihre Ausgangsstellung rotiert werden. Das PaketCartToPolarDetector
samt einer Anleitung zur Installation und zum Gebrauch Þndet sich (Stand Juli 2022)
unter https://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/ .

C.3 ErgŠnzende Ergebnisse

C.3.1 Darstellung azimutaler Regionen

ErgŠnzende Veranschaulichung der in Kapitel5.3.4eingefŸhrten azimutalen Regionen
(Planetenregion, †bergangsregion und LŸckenregion) am Beispiel einer Flusskarte bei
, = 0,652µm fŸr ein Modell mit r p= 10AE, Mp= 1MJ, úMp= 4á10! 7 MJ/ a, MZPS= 0,1á
10! 3 MJ und MZSS= 0,001M. . Die gewŠhlte Flusskarte entspricht derjenigen in Abb.
5.4. Der durchgezogene graue Kreis mit Radiusr = 2 RHill deutet die Position
des Planeten in seinem Zentrum an. In der Legende aufgefŸhrte Linien markieren
entweder eine Grenzlinie zweier angrenzender Regionen (z. B. ãPlanet| †bergangÒ;
die Grenzlinie zwischen der Planeten- und der †bergangsregion) oder eine durch
das Zentrum der jeweiligen Region verlaufende Linie (z. B. ãPlanet (zentral)Ò). Die

https://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/
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Abb. C.2: Veranschaulichung der in Kapitel5.3.4eingefŸhrten azimutalen Regionen
(Planetenregion, †bergangsregion und LŸckenregion). Eine detaillierte Beschreibung
dieser Abbildung Þndet sich in KapitelC.3.1.

Farben dieser Linien entsprechen denjenigen, welche in den Abbildungen5.5 und 5.6
fŸr die Darstellung zugehšriger radialer ProÞle verwendet werden. Eine detaillierte
Beschreibung zur DeÞnition der azimutalen Regionen Þndet sich in Kapitel5.3.4.

C.3.2 Einßuss verschiedener Modellparameter

Die Abbildungen C.3 und C.4 dienen der Veranschaulichung der Verteilungen der
€nderung der Kontrastwerte P : S und L : P bei Erhšhung eines einzelnen Modellpa-
rameters mit Hilfe von Boxplots. Der Median eines Boxplots wird mit einer roten
Linie markiert, die mittleren 50 %der Daten werden durch eine Box dargestellt und
die maximale Antennenreichweite entspricht" w = 1,5IQA. Die Kennzeichnungen
auf der linken Seite beschreiben die Daten, die fŸr die Erzeugung der entsprechenden
Boxplots zu ihrer Rechten verwendet werden. Jede dieser Kennzeichnungen bezieht
sich auf einen gemeinsamen Parameterwert. †ber einer jeden Spalte beÞndet sich
eine weitere Kennzeichnung, welche den auf den nŠchsten simulierten Wert erhšhten
Modellparameter angibt, der fŸr die Erzeugung der in derselben Spalte dargestellten
Boxplots betrachtet wird. Ausrei§er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. FŸr
Details siehe Kapitel5.3.7.
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Abb. C.3: Veranschaulichung der Verteilungen der€nderung der Kontrastwerte P : S
und L : P bei Erhšhung eines einzelnen Modellparameters (, , r p beziehungsweise
Mp) mit Hilfe von Boxplots. Eine detaillierte Beschreibung dieser Abbildung Þndet
sich in Kapitel C.3.2.
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Abb. C.4: Veranschaulichung der Verteilungen der€nderung der Kontrastwerte
P : S und L : P bei Erhšhung eines einzelnen Modellparameters (úMp, MZPS bezie-
hungsweiseMZSS) mit Hilfe von Boxplots. Eine detaillierte Beschreibung dieser
Abbildung Þndet sich in Kapitel C.3.2.

C.3.3 Ermittelte Innenradien und Kontrastwerte

In den TabellenC.2 bis C.4 Þndet sich eine bezŸglich der BeobachtungswellenlŠngen
aufgeteilte Zusammenstellung von verschiedenen Ergebnissen der simulierten Modelle
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aus der in Kapitel 5 vorgestellten Studie. Jede Zeile der Tabellen entspricht einem
Modell, dessen zugrundeliegende Modellparameter in den ersten fŸnf Spalten angege-
ben werden. Die Kontrastwerte (in mag) werden auf Grundlage eines beobachteten
Merkmals (LŸcke oder Knick) ermittelt, welches in der Spalte ãMerkmalÒ speziÞ-
ziert wird. Verborgene Planeten sind in der Spalte ãVerborgenÒ mit einem Kreuz
gekennzeichnet und beziehen sich auf Modelle, deren †berschuss-Signale sich an
einer (radialen) Position innerhalb des IAWs eines entsprechenden Koronografen (vgl.
Tab. 5.2) beÞnden. Als unrein klassiÞzierte †berschuss-Signale sind in der Spalte
ãUnreinÒ mit einem Kreuz gekennzeichnet und entsprechen Simulationen, welche
die Bedingung in Gl. (5.2) nicht erfŸllen. Die letzten fŸnf Spalten beziehen sich
auf Kontrastwerte entweder bezŸglich des stellaren Flusslevels (S) oder bezŸglich
des Flusslevels der LŸcke (L), wobei die folgenden AbkŸrzungen verwendet wurden:
Koronograf (K), Ring (R), Planet samt ZPS (P). Siehe Kapitel5.3.5 fŸr weitere
Details.
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rp [AE] Mp [MJ] úMp [10! 6 MJ/ a] MZPS [10! 3 MJ] MZSS [M. ] r in; p [RJ]

5 1 0,4 0,1 0,01 10,2
10 1 0,4 0,1 0,01 9,2
50 1 0,4 0,1 0,01 8,3
5 0,5 0,4 0,1 0,01 9,4
10 0,5 0,4 0,1 0,01 8,6
50 0,5 0,4 0,1 0,01 7,7
5 0,25 0,4 0,1 0,01 7,4
10 0,25 0,4 0,1 0,01 7
50 0,25 0,4 0,1 0,01 7,2
5 1 2 0,1 0,01 16,7
10 1 2 0,1 0,01 15,8
50 1 2 0,1 0,01 12,8
5 0,5 2 0,1 0,01 13,8
10 0,5 2 0,1 0,01 13,3
50 0,5 2 0,1 0,01 11,7
5 0,25 2 0,1 0,01 11,6
10 0,25 2 0,1 0,01 10,5
50 0,25 2 0,1 0,01 9,8
5 1 0,4 1 0,01 22,6
10 1 0,4 1 0,01 19,5
50 1 0,4 1 0,01 17,6
5 0,5 0,4 1 0,01 17,6
10 0,5 0,4 1 0,01 16,7
50 0,5 0,4 1 0,01 15,1
5 0,25 0,4 1 0,01 9,8
10 0,25 0,4 1 0,01 13,3
50 0,25 0,4 1 0,01 12,2
5 1 2 1 0,01 46
10 1 2 1 0,01 35,4
50 1 2 1 0,01 28
5 0,5 2 1 0,01 38,1
10 0,5 2 1 0,01 30,8
50 0,5 2 1 0,01 23,3
5 0,25 2 1 0,01 32,1
10 0,25 2 1 0,01 25,4
50 0,25 2 1 0,01 19,6
5 1 0,4 0,1 0,001 10,2
10 1 0,4 0,1 0,001 9,2
50 1 0,4 0,1 0,001 8,3
5 0,5 0,4 0,1 0,001 9,4
10 0,5 0,4 0,1 0,001 8,6
50 0,5 0,4 0,1 0,001 7,7
5 0,25 0,4 0,1 0,001 7,4
10 0,25 0,4 0,1 0,001 7
50 0,25 0,4 0,1 0,001 7,2
5 1 2 0,1 0,001 16,7
10 1 2 0,1 0,001 15,8
50 1 2 0,1 0,001 12,8
5 0,5 2 0,1 0,001 13,8
10 0,5 2 0,1 0,001 13,3
50 0,5 2 0,1 0,001 11,7
5 0,25 2 0,1 0,001 11,6
10 0,25 2 0,1 0,001 10,5
50 0,25 2 0,1 0,001 9,8
5 1 0,4 1 0,001 22,6
10 1 0,4 1 0,001 19,5
50 1 0,4 1 0,001 17,6
5 0,5 0,4 1 0,001 17,6
10 0,5 0,4 1 0,001 16,7
50 0,5 0,4 1 0,001 15,1
5 0,25 0,4 1 0,001 9,8
10 0,25 0,4 1 0,001 13,3
50 0,25 0,4 1 0,001 12,2
5 1 2 1 0,001 46
10 1 2 1 0,001 35,4
50 1 2 1 0,001 28
5 0,5 2 1 0,001 38,1
10 0,5 2 1 0,001 30,8
50 0,5 2 1 0,001 23,3
5 0,25 2 1 0,001 32,1
10 0,25 2 1 0,001 25,4
50 0,25 2 1 0,001 19,6

Tabelle C.1: Ermittelte Werte fŸr den Innenradius der ZPSr in; p fŸr alle betrachteten
Modelle (vgl. Kapitel 5.3.1), wobei jede Zeile einem Modell entspricht und die ersten
fŸnf Spalten die jeweiligen zugrundeliegenden Parameterwerte angeben.
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rp [AE] Mp [MJ] úMp [10! 6 MJ/ a] MZPS [10! 3 MJ] MZSS [M. ] Merkmal Verborgen Unrein K:S R:S L:S P: S L: P

5 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 2 10,7 9,7 11 10,1 0,1
10 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 10,7 10,7 13,9 13,5 0,2
50 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 9,1 15,4 18,4 14,5 3,8
5 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 2 9,6 9,2 9,8 9,4 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 10 11,3 13,1 11,9 0,1
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 9,7 14,7 17,1 16,6 0,4
5 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 2 10,6 10,5 10,7 10,4 0,1
10 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 10,8 11,3 13 11,8 0,1
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 10,2 14,7 16,1 15,6 0,3
5 1 2 0,1 0,01 LŸcke 2 10,7 9,7 11 10,7 0,2
10 1 2 0,1 0,01 LŸcke 10,7 10,7 13,9 11,9 2,0
50 1 2 0,1 0,01 LŸcke 9,1 15,4 18,4 11,3 7,0
5 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 2 9,6 9,2 9,8 9,4 0,0
10 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 10 11,3 13,1 11,9 0,1
50 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 9,7 14,7 17,1 16,5 0,5
5 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 2 10,6 10,5 10,7 10,4 0,1
10 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 10,8 11,3 13 11,8 0,1
50 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 10,2 14,7 16,1 15,6 0,3
5 1 0,4 1 0,01 LŸcke 2 10,7 9,7 11 10,1 0,1
10 1 0,4 1 0,01 LŸcke 10,7 10,7 13,9 12,5 0,2
50 1 0,4 1 0,01 LŸcke 9,1 15,4 18,4 15,2 3,1
5 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 2 9,6 9,2 9,8 9,4 0,0
10 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 10 11,3 13,1 11,9 0,1
50 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 9,7 14,7 17,1 16,6 0,4
5 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 2 10,6 10,5 10,7 10,4 0,1
10 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 10,8 11,3 13 11,8 0,1
50 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 10,2 14,7 16,1 15,6 0,3
5 1 2 1 0,01 LŸcke 2 10,7 9,7 11 10,7 0,2
10 1 2 1 0,01 LŸcke 10,7 10,7 13,9 12 1,9
50 1 2 1 0,01 LŸcke 9,1 15,4 18,4 11,4 6,9
5 0,5 2 1 0,01 LŸcke 2 9,6 9,2 9,8 9,4 0,0
10 0,5 2 1 0,01 LŸcke 10 11,3 13,1 11,9 0,1
50 0,5 2 1 0,01 LŸcke 9,7 14,7 17,1 16,5 0,5
5 0,25 2 1 0,01 LŸcke 2 10,6 10,5 10,7 10,4 0,1
10 0,25 2 1 0,01 LŸcke 10,8 11,3 13 11,8 0,1
50 0,25 2 1 0,01 LŸcke 10,2 14,7 16,1 15,6 0,3
5 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 2 10,4 9,7 10,6 10,4 0,1
10 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 10,7 11,7 14,1 12,2 1,9
50 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 10,4 15,6 18,1 11,9 5,9
5 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 2 11,1 10,5 11,2 10,9 0,1
10 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 10,9 11,5 13,6 13,2 0,2
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 9,8 15,4 17,3 13,5 3,7
5 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 2 10 9,7 10,1 10 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 9,8 11,1 12,4 12,1 0,2
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 9,4 15,7 17 15,7 1,2
5 1 2 0,1 0,001 LŸcke 2 10,4 9,7 10,6 9 1,5
10 1 2 0,1 0,001 LŸcke 10,7 11,7 14,1 9 5,1
50 1 2 0,1 0,001 LŸcke 10,4 15,6 18,1 8,9 8,8
5 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 2 11,1 10,5 11,2 10,6 0,4
10 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 10,9 11,5 13,6 11,5 2,2
50 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 9,8 15,4 17,3 11,2 6,0
5 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 2 10 9,7 10,1 10 0,0
10 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 9,8 11,1 12,4 12,1 0,2
50 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 9,4 15,7 17 13,8 3,1
5 1 0,4 1 0,001 LŸcke 2 10,4 9,7 10,6 10,4 0,1
10 1 0,4 1 0,001 LŸcke 10,7 11,7 14,1 12,8 1,3
50 1 0,4 1 0,001 LŸcke 10,4 15,6 18,1 12,8 5,0
5 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 2 11,1 10,5 11,2 11 0,1
10 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 10,9 11,5 13,6 13,3 0,2
50 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 9,8 15,4 17,3 14,5 2,6
5 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 2 10 9,7 10,1 10 0,0
10 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 9,8 11,1 12,4 12,1 0,2
50 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 9,4 15,7 17 14,2 2,6
5 1 2 1 0,001 LŸcke 2 10,4 9,7 10,6 9 1,5
10 1 2 1 0,001 LŸcke 10,7 11,7 14,1 9,1 5,1
50 1 2 1 0,001 LŸcke 10,4 15,6 18,1 8,9 8,8
5 0,5 2 1 0,001 LŸcke 2 11,1 10,5 11,2 10,6 0,4
10 0,5 2 1 0,001 LŸcke 10,9 11,5 13,6 11,5 2,1
50 0,5 2 1 0,001 LŸcke 9,8 15,4 17,3 11,2 6,0
5 0,25 2 1 0,001 LŸcke 2 10 9,7 10,1 10 0,0
10 0,25 2 1 0,001 LŸcke 9,8 11,1 12,4 12,1 0,2
50 0,25 2 1 0,001 LŸcke 9,4 15,7 17 14,8 2,1

Tabelle C.2: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fŸr die simulierten Modelle
bei , = 0,652µm. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Þndet sich in
Kapitel C.3.3.
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rp [AE] Mp [MJ] úMp [10! 6 MJ/ a] MZPS [10! 3 MJ] MZSS [M. ] Merkmal Verborgen Unrein K:S R:S L:S P: S L: P

5 1 0,4 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 8,8 0,0
10 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 10,3 11,7 9,5 2,1
50 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 14,1 16,7 8,7 7,9
5 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 9,8 10,5 10 0,0
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 14,3 16,6 11,6 5,0
5 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 3,4 13,8 15,2 14,8 0,1
5 1 2 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 8,3 0,1
10 1 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 10,3 11,7 9 2,6
50 1 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 14,1 16,7 8,2 8,4
5 0,5 2 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 9,9 10,5 9,9 0,1
50 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 14,3 16,7 11,6 5,0
5 0,25 2 0,1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 10,7 10,9 10,9 0,0
50 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 3,4 13,8 15,1 14,8 0,1
5 1 0,4 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 8,8 0,0
10 1 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 10,3 11,7 10,1 1,6
50 1 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 14 16,7 8,9 7,8
5 0,5 0,4 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 9,9 10,5 10 0,1
50 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 14,3 16,7 11,4 5,2
5 0,25 0,4 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 3,4 13,8 15,1 14,9 0,1
5 1 2 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 8,7 0,1
10 1 2 1 0,01 LŸcke 3,4 10,3 11,7 9,2 2,5
50 1 2 1 0,01 LŸcke 3,4 14,1 16,7 8,5 8,1
5 0,5 2 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,5 2 1 0,01 LŸcke 3,4 9,9 10,5 9,9 0,1
50 0,5 2 1 0,01 LŸcke 3,4 14,3 16,7 11,1 5,5
5 0,25 2 1 0,01 Knick 2 3,4 " " 7,2 0,0
10 0,25 2 1 0,01 LŸcke 3,4 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 2 1 0,01 LŸcke 3,4 13,8 15,1 14,9 0,1
5 1 0,4 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,1 0,1
10 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 10,4 11,5 8,4 3,0
50 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 15,1 17,8 7,9 9,7
5 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 11,2 11,8 9,7 2,1
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 14,6 16,3 8,4 7,8
5 0,25 0,4 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 10,5 10,9 9,8 1,0
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 3,4 14,3 15,4 9 6,4
5 1 2 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 7,9 0,2
10 1 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 10,4 11,5 7,9 3,5
50 1 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 15,1 17,7 7,3 10,3
5 0,5 2 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,1
10 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 11,2 11,8 9,1 2,7
50 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 14,6 16,3 8,5 7,7
5 0,25 2 0,1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,0
10 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 10,5 10,9 9,8 1,1
50 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 3,4 14,3 15,4 8,2 7,2
5 1 0,4 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,1 0,0
10 1 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 10,4 11,5 9 2,4
50 1 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 15,1 17,8 8 9,6
5 0,5 0,4 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,0
10 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 11,1 11,8 9,4 2,3
50 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 14,6 16,3 8,1 8,2
5 0,25 0,4 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,8 0,1
10 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 10,5 10,9 9,4 1,4
50 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 3,4 14,3 15,4 7,2 8,1
5 1 2 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 7,9 0,2
10 1 2 1 0,001 LŸcke 3,4 10,4 11,5 8 3,4
50 1 2 1 0,001 LŸcke 3,4 15,1 17,7 7,5 10,0
5 0,5 2 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,1
10 0,5 2 1 0,001 LŸcke 3,4 11,1 11,8 9,3 2,5
50 0,5 2 1 0,001 LŸcke 3,4 14,6 16,3 8 8,2
5 0,25 2 1 0,001 Knick 2 3,4 " " 8,9 0,0
10 0,25 2 1 0,001 LŸcke 3,4 10,5 10,9 10,4 0,4
50 0,25 2 1 0,001 LŸcke 3,4 14,3 15,4 8,3 7,1

Tabelle C.3: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fŸr die simulierten Mo-
delle bei, = 1,24µm. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Þndet sich in
Kapitel C.3.3.
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rp [AE] Mp [MJ] úMp [10! 6 MJ/ a] MZPS [10! 3 MJ] MZSS [M. ] Merkmal Verborgen Unrein K:S R:S L:S P: S L: P

5 1 0,4 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 9,2 0,0
10 1 0,4 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 8,9 0,8
50 1 0,4 0,1 0,01 LŸcke 7,1 13,9 16,5 7,4 9,1
5 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 2 7,1 " " 9,7 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 9,2 0,2
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LŸcke 7,1 13,9 15,5 8,4 7,2
5 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 7,8 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 8,9 0,0
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LŸcke 7,1 14,1 15,6 10,7 4,9
5 1 2 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 8,8 0,0
10 1 2 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 8,9 0,9
50 1 2 0,1 0,01 LŸcke 7,1 13,9 16,6 6,9 9,7
5 0,5 2 0,1 0,01 Knick 2 7,1 " " 9,7 0,0
10 0,5 2 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 9,3 0,2
50 0,5 2 0,1 0,01 LŸcke 7,1 13,8 15,9 8,4 7,5
5 0,25 2 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 7,5 0,0
10 0,25 2 0,1 0,01 Knick 7,1 " " 8,9 0,0
50 0,25 2 0,1 0,01 LŸcke 7,1 14,1 15,6 10,3 5,3
5 1 0,4 1 0,01 Knick 2 7 " " 7,5 0,0
10 1 0,4 1 0,01 Knick 7,1 " " 8,7 1,0
50 1 0,4 1 0,01 LŸcke 7,1 14 16,7 6,6 10,1
5 0,5 0,4 1 0,01 Knick 2 7,1 " " 7,6 0,0
10 0,5 0,4 1 0,01 Knick 7,1 " " 9,2 0,3
50 0,5 0,4 1 0,01 LŸcke 7,1 13,9 15,8 7,2 8,5
5 0,25 0,4 1 0,01 Knick 2 7 " " 9,8 0,1
10 0,25 0,4 1 0,01 Knick 7,1 " " 9,8 0,1
50 0,25 0,4 1 0,01 LŸcke 7,1 14,1 15,2 8,9 6,3
5 1 2 1 0,01 Knick 2 7 " " 9,8 0,0
10 1 2 1 0,01 Knick 7,1 " " 9 0,8
50 1 2 1 0,01 LŸcke 7,1 13,9 16,6 6,7 9,9
5 0,5 2 1 0,01 Knick 2 7,1 " " 9,7 0,0
10 0,5 2 1 0,01 Knick 7,1 " " 9,2 0,2
50 0,5 2 1 0,01 LŸcke 7,1 14 16 7,3 8,7
5 0,25 2 1 0,01 Knick 2 7 " " 9,7 0,0
10 0,25 2 1 0,01 Knick 7,1 " " 9,7 0,1
50 0,25 2 1 0,01 LŸcke 7,1 14,2 15,5 9,8 5,8
5 1 0,4 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,5 0,0
10 1 0,4 0,1 0,001 Knick 7,2 " " 8,8 1,2
50 1 0,4 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,8 17,4 7,1 10,3
5 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 9 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 7,1 " " 9,1 0,8
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,9 16,4 7,2 9,2
5 0,25 0,4 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,6 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,001 Knick 7,2 " " 9,6 0,9
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,4 15,2 7,2 8,0
5 1 2 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,5 0,1
10 1 2 0,1 0,001 Knick 7,2 " " 8,7 1,3
50 1 2 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,7 17,4 6,7 10,7
5 0,5 2 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,5 0,0
10 0,5 2 0,1 0,001 Knick 7,1 " " 9 1,0
50 0,5 2 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,9 16,4 7,3 9,1
5 0,25 2 0,1 0,001 Knick 2 7,1 " " 9,5 0,0
10 0,25 2 0,1 0,001 Knick 7,2 " " 9,5 1,0
50 0,25 2 0,1 0,001 LŸcke 7,1 14,4 15,2 6,7 8,4
5 1 0,4 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,1 0,0
10 1 0,4 1 0,001 Knick 7,2 " " 8,6 1,4
50 1 0,4 1 0,001 LŸcke 7,1 14,7 17,5 6,3 11,2
5 0,5 0,4 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,5 0,0
10 0,5 0,4 1 0,001 Knick 7,1 " " 8,5 1,4
50 0,5 0,4 1 0,001 LŸcke 7,1 14,9 16,5 6,1 10,4
5 0,25 0,4 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 9,4 0,2
10 0,25 0,4 1 0,001 Knick 7,2 " " 8,7 1,8
50 0,25 0,4 1 0,001 LŸcke 7,1 14,4 15,3 5,3 9,9
5 1 2 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 8,6 0,0
10 1 2 1 0,001 Knick 7,2 " " 8,8 1,2
50 1 2 1 0,001 LŸcke 7,1 14,7 17,5 6,4 11,0
5 0,5 2 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 9,4 0,0
10 0,5 2 1 0,001 Knick 7,1 " " 9,1 0,9
50 0,5 2 1 0,001 LŸcke 7,1 14,9 16,4 6,2 10,2
5 0,25 2 1 0,001 Knick 2 7,1 " " 9,7 0,0
10 0,25 2 1 0,001 Knick 7,2 " " 9,8 0,7
50 0,25 2 1 0,001 LŸcke 7,1 14,4 15,2 6,1 9,1

Tabelle C.4: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fŸr die simulierten Mo-
delle bei, = 2,11µm. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Þndet sich in
Kapitel C.3.3.
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