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Zusammenfassung

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

Das Ziel dieser Arbeit ist es, die FShigkeit zur Detektion und Charakterisierung
von Planeten wShrend ihrer Entstehung zu untersuchen. Es wird davon ausgegangen,
dass sich diese aus dem Staub und Gas protoplanetarer Scheiben bilden und wShrend
des Entstehungsprozesses unterschiedliche Spuren im Erscheinungsbild der Scheibe
hinterlassen. Beobachtungen derartiger Substrukturen kSnnen indirekte Nachweise
fYr die PrSsenz eines Planeten darstellen und sind in protoplanetaren Scheiben in
gro8er Vielfalt vorzubnden. Direkte Beobachtungen solcher eingebetteter Planeten
sind hingegen deutlich rarer, was nicht zuletzt auf die extremen optischen Tiefen in
der Umgebung der Planeten zurYckzufYhren ist.

Diese Arbeit verwendet Monte-Carlo-Strahlungstransport-Simulationen von proto-
planetaren Scheiben und darin eingebetteten, sich bildenden Planeten. Die extremen
Bedingungen wShrend der Planetenentstehung erschweren jedoch die DurchfYhrung
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 LSsung dessen vorgestellit.
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 GrS8enordnungen reduziert und somit Simulationen deutlich hSherer optischer
Tiefen erm3glicht. Anschlie§end werden in einer zweiten Studie GrYnde fYr Fehler
bei der Flussberechnung untersucht, welche durch hohe optische Tiefen verursacht
werden. Als Ursache hierfYr werden ein Streuordnungsproblem und ein WegbPndungs-
problem ausgemacht. Zur LSsung 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 ursprYnglichen Frage
nach der FShigkeit zur Detektion und Charakterisierung eingebetteter Planeten im
sichtbaren und nahinfraroten WellenISngenbereich nachgegangen. HierfYr werden die
Ergebnisse der vorangehenden Studien genutzt. FYr das Instrument VLT/SPHERE
werden potenziell detektierbare Planeten identibziert und die Implikationen einer
Nichtdetektion untersucht. Abschlie§end werden fYr verschiedene Modellparameter
zusStzlich die fYr ihre Bestimmung geeignetsten BeobachtungswellenlSngen 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 dilerent traces in the diskOs 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 Rux
maps.

Therefore, in a prst 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 [Rux determination caused by high optical
depths are investigated. A scattering order problem and a path-Pnding problem are
identiped 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 bnal 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 identibed for
the instrument VLT/SPHERE and the signibcance of a non-detection is examined.
Finally, the most promising observation wavelengths for constraining various model
parameters are determined.
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Einleitung

Die Entstehung von Planeten ist ein bis heute nicht im Detail gekiSrtes PhSnomen,
dessen heutiges VerstSndnis auf Theorien vémnt (1755 und de Laplace(1796
beruht, die bereits Mitte des 18. Jahrhunderts ihren Ursprung nahmen. FYr die
Untersuchung des Entstehungsprozesses sind Beobachtungen von Exoplaneten von
gro§er Bedeutung. Die Anzahl bestStigter ExoplanetérbelSuft sich inzwischen
auf Yber 5000 $chneider et al.2017); dabei zeichnen sich diese durch eine gro8e
DiversitSt bezYglich ihrer Gr8en, Dichten, OberRSchentemperaturen und anderen
Eigenschaften aus. Den Gro§teil bilden jedoch vollstSndig entwickelte Planeten,
wShrend sich lediglich drei Exemplare, PDS 70b,c und AB Aurigae b, die direkt
beobachtet werden konnten, nachweislich in ihrer Entwicklung und eingebettet in
einer protoplanetaren Scheibe (PPS, Plural: PPSn) bebndeHrdppler et al. 201§
MYller et al. 2018 Halert 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 Yber einen Zeitraum von einigen Millionen Jahren um
einen Vorhauptreihenstern rotiert. WShrenddessen bndet eine stSndige Umverteilung
des Materials und der Drehmomente innerhalb der Scheibe statt. Infolgedessen
akkretiert der Stern einen Teil des Scheibenmaterials, wShrend ein anderer Teil nach
au8en transportiert wird und damit zur Aufweitung der Scheibe beitrSgtl(ynden-
Bell und Pringle 1974 Hartmann et al. 1999. Im Zuge dessen verdichten sich
Gebiete innerhalb der PPS und liefern gYnstige Bedingungen fYr das Wachstum
des Staubs bis hin zu Planetesimalen und Protoplaneten. Die Entstehung eines
Planeten hat dabei wiederum einen Einf3uss auf seine Umgebung. Neben dem Stern
akkretiert auch der Planet Material aus seiner Umgebung. Dieses kann zum Tell
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 hei8en Schock auslISsen. Als
Folge seiner Akkretion kann eine Vielzahl beobachtbarer Merkmale in Erscheinung
treten, angefangen von einer lokalen Steigerung des beobachteten Flusses, ausgelSst
durch eine erhshte Umgebungstemperatur und Akkretionsleuchtkraft, bis hin zu sich
bildenden LYcken oder Spiralarmen im Erscheinungsbild der PPS. Beobachtungen mit
Hilfe von modernen Instrumenten wie dem Spectro-Polarimetric High contrast imager
for Exoplanets REsearch (SPHERERBeuzit et al. 2019, ein Teil vom Very Large
Telescope (VLT), und dem Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA;

Lvgl. http://www.exoplanet.eu ; Stand Juli 2022.
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Kurz et al. 20029 haben bereits eine Vielzahl von diesen und anderen Substrukturen
in zirkumstellaren Scheiben (ZSSn, Singular: ZSS) entdeckt. Die Bewertung der
FShigkeit zur Detektion und Untersuchung von in PPSn eingebetteten Planeten
spielt eine zentrale Rolle in dieser Arbeit.

Um auf Basis von Beobachtungen RYckschlYsse auf die zugrundeliegenden Prozesse
in einer PPS zu ziehen, werden hSubg numerische Modelle dieser mit Hilfe von
Monte-Carlo-Strahlungstransport(MCST) simuliert. Dies ermSglicht die Berechnung
der Temperaturverteilung einer PPS sowie das Erstellen von wellenlSngenabhSngigen
Flusskarten, die Aufschluss Yber das Erscheinungsbild der PPS liefern. WShrend
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 schlie8lich zur
Bestimmung von Flusskarten. Dieser Ansatz st$8t jedoch bei hohen optischen Tiefen
auf Schwierigkeiten Camps und Baes2019, da die Anzahl der zu simulierenden
Interaktionen drastisch mit der optischen Tiefe ansteigt. Methoden zur Reduktion
der Simulationszeit existieren, fYhren allerdings hSubg zu Fehlern bei der Tempera-
turberechnung und Flusskartenerzeugung, die das Trelen prSziser Modellvorhersagen
erschweren und in extremen FSllen sogar unmsglich machen. Eine L3sung fYr das
Problem hoher optischer Tiefen ist daher von gro8em Interesse und stellt einen we-
sentlichen Gegenstand dieser Arbeit dar. Die MSglichkeit zum e"zienten Simulieren
komplexer Systeme von PPSn mit eingebetteten Planeten erlaubt es schlie§lich, diese
systematisch numerisch zu untersuchen.

In Kapitel 2 werden dafYr die physikalischen Grundlagen protoplanetarer Scheiben
und eingebetteter Planeten vorgestellt und die Grundprinzipien des MCSTs im Detail
erlSutert. Um zuverlSssige Vorhersagen Yber Beobachtungen eingebetteter Planeten
machen zu k3nnen, beschSftigt sich die erste in dieser Arbeit vorgestellte Studie
(vgl. Kapitel 3) mit der Erweiterung der bisher zur VerfYgung stehenden numerischen
Werkzeuge des MCSTs. Im Zentrum steht dabei das prSzise Simulieren von Regionen
hoher optischer TiefebezYglich der sich einstellenden Temperaturverteilung. An-
schlie§end wird eine Studie (vgl. Kapitel) vorgestellt, die sich mit einem anderen
problematischen Aspekt der Simulation hoher optischer Tiefen beschSftigt, welches
sich in Form von unterschStzten simulierten Flusswerten bei zunehmender optischer
Tiefe Su8ert. Es werden die dazu fYhrenden UmstSnde analysiert, indem die Relevanz
verschiedeneiStreuordnungender propagierenden Photonen beim MCST untersucht
wird. ZusStzlich wird eine Methode zur L3sung 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
FShigkeit zur Charakterisierung von in PPSn eingebetteten Planeten im sichtbaren
und nahinfraroten WellenISngenbereich (VIS/NIR-WellenISngenbereich) untersucht.
Au8erdem wird die Frage der optimalen Beobachtungsstrategie diskutiert und das
Potenzial des Instruments SPHERE und zukYnftiger Instrumente diesbezYglich
quantibziert und bewertet, bevor schlie§lich in Kapiteb ein umfassendes Fazit zur
Arbeit prSsentiert wird.



Grundlagen

2.1 Entstehung und Aul3Ssung
zirkumstellarer Scheiben

ZSSn bilden sich bei der Entstehung von Sternen in MolekYIwolkeB(rton 197§
Zuckerman und Palmer1974. Letztere sind die kSltesten und dichtesten Wolken
im interstellaren Medium (ISM), welches zu etwa 98 % aus Wassersto! und Helium
und nur zu 2% aus schwereren Elementen bestehibr@ine 2017). Ein Teil der
schwereren Elemente liegt in Form von Staub vor, welcher typischerweise 1% der
Masse der MolekYlwolken ausmacht und sich durch eine hohe OpazitSt im visuellen
Teil des Spektrums bemerkbar macht. tberschreitet die Masse einer Region einer
MolekYIwolke die durch die Jeans-Masse gegebene kritische Grenze, kollabiert die
darin bebndliche Materie unter ihrer eigenen Schwerkraft und formt einen Protostern;
dieser bebndet sich dabei im Zentrum einer aufgrund von Drehimpulserhaltung um
ihn rotierenden Scheibe. HSubg Pndet dieser Vorgang gleichzeitig an verschiedenen
Orten innerhalb einer MolekYlwolke statt Kruijssen 2012 Bressert et al. 201Q
Lada und Lada2003. Das gesamte Gebiet wird daher als Sternentstehungsregion
bezeichnet, zu denen fYr den Beobachter auf der Nordhalbkugel der Erde zum Beispiel
Taurus-Auriga, Chamaeleon, Lupus und Scorpius-Centaurus zShlere{purth 2009).

Im weiteren Verlauf der Entwicklung eines Protosterns 3acht 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.201Q Cieza et al.2007 Haisch et al. 200]). Bis zu einer Masse von
zwei Sonnenmassen werden Vorhauptreihensterne als T-Tauri-Sterne bezeichnet,
darYber hinaus und bis zu einer Masse von 8 Sonnenmassen als Herbig-Ae/Be-Sterne.
WShrend dieser Phase entwickelt sich die ZSS ebenfalls weiter. lhre Entwicklung
zeichnet sich durch diverse Prozesse aus, dazu zShlt zum Beispiel die Umverteilung
von Staub und Gas (esti et al. 2014 Barriere-Fouchet et al. 2005, Photoevaporation

und Strahlungsdruck (\Volf 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. 1999, das Wachstum von StaubkSrnern
(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 bebndlichen ZSS auf-
genommen mittels SPHERE. Die Scheibe besitzt eine LYcke, in welcher der Planet
PDS 70b (heller Bereich rechts) eingebettet ist. Aus dem zentralen Bereich stammen-
de Strahlung wird durch den Einsatz einer Koronografen-Maske unterdrYckt. Die
Abbildung entstammt der ESO Pressemeldung des01821a0 (ESO/A. MYller et'al.)

der Scheibe Douglas et al.2013 Boley 2009 sowie der Entstehungsprozess von
Planeten und dessen RYckwirkung auf die Scheibenmorphologigeander et al.
2014 Kley und Nelson2012 Armitage 2011 DOAngeIo und Lubow008 Tanaka et al.
2002). Abbildung 2.1 zeigt beispielhaft die Aufnahme einer um den T-Tauri-Stern
PDS 70 bebndlichen 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 ISst sich auf. Innerhalb eines Zeitraums von
etwa 5910 Millionen Jahren verlSsst der GroS§teil des Gases die Schelzal€le

et al. 2010 und zurYck bleibt hSubg eine zum gr38ten Teil aus Staub bestehende
sogenannte TrYmmerscheibe. Diesen Vorgang gilt es jedoch noch im Detail zu kiSren,
da inzwischen auch TrYmmerscheiben mit hohen Gasanteilen entdeckt wurden (z.B.
Matr” et al. 2019 Mo—r et al2019.

LESO Pressemeldung vom 02. Juli 2018https://www.eso.org/public/images/eso1821a/
NShere Informationen bnden sich in der spSter verslentlichten Studie voriviYller et al. (2019.
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2.2 Scheibenmorphologie und
Zusammensetzung

Im Folgenden werden die physikalischen Grundlagen zur Beschreibung der Entwick-
lung KeplerOscher Scheiben um Zentralobjekte vorgestellt, welche auf der Lsung
zugrundeliegender hydrodynamischer Gleichungen und der Arbeit véihakura und
Sunyaev(1979 beruhen. Wegen der AllgemeingYltigkeit der zugrundeliegenden Pro-
zesse ist es msglich, ihre Beschreibung auf gravitativ gebundene Scheiben diverser
Objekte wie Schwarze LScher, Sterne und Planeten anzuwenden, weshalb sie auch
als Standardscheibéezeichnet wird. Generell unterliegt das Scheibenmaterial einer
dilerenziellen Rotation und erfShrt durch die Kopplung benachbarter Schichten
ScherungskrSfte, was sich durch ViskositSt bemerkbar macht und zur tbertragung
von Drehmomenten innerhalb der Scheibe fYhrt. Die Kopplung wiederum kann durch
die Existenz von Magnetfeldern mittels MagnetorotationsinstabilitSteh (MRI) und
Turbulenzen entstehen, aber beispielsweise auch durch molekulare Wechselwirkungen.
Zur Beschreibung der dabei insgesamt resultierenden (elektiven) ViskositSt wird
das Modell der alpha-ViskositSt verwendet, welches durch einen einzigen Parameter
(! visk) bestimmt ist. DarYber hinaus gilt fYr axialsymmetrische, geometrisch dYnne
Scheiben, dass das Dichteprobl entlang derAchse, welche senkrecht zur Mittel-
ebene verlSuft, unter der Annahme einer ia-Richtung isothermen Scheibe, eine
Gausg-Verteilung annimmt.

2.2.1 Struktur

Die aus den vorangehenden tberlegungen resultierende und in dieser Arbeit verwen-
dete Dichteverteilung” ,(r, z) ist gegeben durch

() L 1$ , %2.&
"n(r,z) = J.mexp#" O E (2.1)

wobeir der radiale Abstand zum zentralen Objekt n senkrecht zuz-Achse ist. Sie
wird sowohl fYr die Beschreibung der Gaskomponente als auch fYr 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. FYr die Scheibe des Sterns wird der
Index n = s und fYr die Scheibe des Planeten der Index= p verwendet. Die Grs8e

I .(r) beschreibt dann die FISchendichte unti,(r) die Skalenhshe, welche wie folgt
gegeben sind (basierend aufynden-Bell und Pringle 1974 Hartmann et al. 1999:

2 Eine durch Magnetfelder verursachte InstabilitSt, welche insbesondere bei schwachen Magnetfel-
dern eintreten und zu Turbulenzen fYhren kann @albus und Hawley 1997).
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$ % v L8 , %2+!n!"n-&
Fa(r) =1 on o exp# " for ( _Df]tSr(r) (2.2)
und $ %,
r - n
hn(r) = ho;n - (2.3)
on

Die FISchendichte folgt somit in radialer Richtung einem Potenzgesetz, welches mit
steigendem Abstand zum Zentralobjekt von einer exponentiellen Abnahme dominiert
wird. Der Faktor O$57(r) ist eine Funktion des Radius und wird zur Beschreibung
axialsymmetrisch gestSrter Scheiben verwendet, wie zum Beispiel im Falle eines
eingebetteten Planeten, welcher eine LYcke in der Dichteverteilung erzeugt. Im
Falle einer ungestsrten Scheibe PS5 (r) = 1. Der Parameter! , bestimmt die
Kompaktheit und $, die Aufweitung der Scheibe, welche jeweils mit ansteigendem
Parameterwert zunehmen. Die Grs8et o., und hg., entsprechen jeweils den Werten
der FISchendichte und der Skalenh3he am Referenzradiys,. ZusStzlich wird die
Scheibe durch einen inneren Radius,., und einen Su8eren Radius,y., rSumlich
eingeschrSnkt.

Die Gesamtmasse einer Scheibe ergibt sich durch Integration der Dichte in G1.1)
und ist im ungestSrten Falle gegeben durch

) lin:n ) " ) 2# ) r

in;n
Mges,n = drdz = d%r'(r,z) = 2# drr! o(r)
i "o 9 & Mmin oy 9 &
2 " $ /02+!n! "o " $ /02+!n! el
= m + Xp " rin; n n eXp n rOUt; n
2+%," I, # ro:n ( # Fon (

(2.4)

Dissipation und Akkretion:  Im Falle einer ZSS fYhrt ViskositSt durch Drehimpuls-
YbertrSge zur Umverteilung von Material und dies kann schlie§lich zur Akkretion
des Scheibenmaterials auf den Zentralstern fYhren. 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 Yber thermische Strahlung des aufgeheizten Scheibenmaterials. Bei einer optisch
dichten Scheibe ist die pro EinheitsRSche der ZSS dissipierte Eneriegegeben
durch (z.B. Hartmann 1999

. .o / 01/21 ,
EJ$ _ 3GM#W# R# R#r 3GM#|\N#

= 2O VHFTE 4w TF bt diabdd
2 8#r3 r 8#r3

(2.5)

wobei Ry, My und W# jeweils der Radius, die Masse und die Massenakkretionsrate
des Zentralsterns undG die Gravitationskonstante ist. Die Akkretionsleuchtkraft des
SternsL 3. ist dann gegeben durch (z. BHartmann 1999

M M,
Ry

ZCC = &G
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wobei & 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 maggeblich fYr die spezibsche,
beobachtbare Erscheinungsform einer ZPS verantwortlich und deren Untersuchung
ist daher ein wichtiger Gegenstand der Forschung)(aine 2006 Brauer et al. 200§
Willlams und Cieza 2013, Birnstiel et al. 2012 Andrews 2020. Im Allgemeinen
besitzt zirkumstellares Material eine Staub- und eine Gaskomponente. Es ist davon
auszugehen, dass das VerhSltnis, 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 Armitage 2017 Ansdell et al. 2019.

Im Zuge der Entwicklung einer ZSS Sndert sich dieses VerhSltnis und der Staub
selbst entwickelt sich. Insbesondere sind dafYr die KopplungsstSrke zwischen den
StaubkSrnern und dem Gas verantwortlich sowie die Kollisionsereignisse, welche
unter anderem zum Wachstum als auch zur Fragmentation von Staubkrnern fYhren
kSnnen (Nakagawa et al.1988 Dullemond und Dominik 2005 GYttler et al. 2010.

Die sich wShrend des Staubwachstums bildenden Staubk3rner sind vielfSitig und
unterscheiden sich bezYglich ihrer Zusammensetzung, PorositSt, Form und Gr&8e.
Die KopplungsstSrke eines Staubkorns wird dabei durch dessen Stokeszahl bestimmit,
welche unter anderem eine starke AbhSngigkeit von der Staubkorngr3g§e besitzt
(z.B. Weidenschilling 1977 Birnstiel et al. 2009. Als Folge ihrer Entwicklung setzen
sich vermehrt grS8ere StaubkSrner in der Mittelebene ab und sammeln sich in der
NShe des Zentralsterns, was sich insbesondere bei Beobachtungen im Millimeter und
Submillimeter WellenlSngenbereich (mm/submm-WellenlSngenbereich) bemerkbar
macht (Dullemond und Dominik 2004 Birnstiel et al. 2009 GrSfe et al. 2013
Testi et al. 2014). Kleine dem interstellaren Medium Shnliche Staubksrner hingegen
koppeln stSrker an das Gas und beeinBussen das Erscheinungsbild wesentlich im
VIS/NIR-WellenlSngenbereich (z. B.Wolf et al. 2003 Sauter und Wolf 201).

WShrend die M3glichkeiten fYr KonbPgurationen von Staubkornarten und Staub-
korngrs8enverteilungen in realen PPSn vielfSltig sind, ist es zweckmS8ig, im Rahmen
der folgenden Untersuchungen sorgfSltig gewShlte, wenngleich verallgemeinernde An-
nahmen zu trelen, um Schlussfolgerungen bezYglich vieler verschiedener Systeme von
PPSn ziehen zu kSnnen. Im Folgenden wird das im Verlauf dieser Arbeit verwendete
Modell des Staubs erlSutert.

Urspr¥nglich entstammt zirkumstellares Material einer MolekYIwolke und dem
interstellaren Medium, daher wird angenommen, dass das MassenverhSltnis der
Gaskomponente zu der Staubkomponente des zirkumstellaren Materials ebenfalls
1001 betrSgt (z. B. Hildebrand 1983. Au§erdem werden sphSrische Staubteilchen
angenommen, deren Radiea im Intervall [Snm, 250nm] liegen und der Staubkorn-
grS8enverteilungdn, $ a%da mit dem Exponentengy = " 3,5 folgen (Viathis et al.
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19773. Sie besitzen eine Dichte vohssn = 2,5g cnt 2 und bestehen mit einem Anteil
von fg = 62,5% aus astronomischem Silikdtund zu fg, = 37,5% aus Graphit,
welche nachweislich einen signiPkanten Anteil vom Staub im interstellaren Medium
und daher auch in ZSSn ausmachen (z. Biraine 2003 Lommen et al.2010. Zur
BerYcksichtigung der anisotropen Struktur des Graphits und seines orientierungsab-
hSngigen Streu- und Absorptionsverhaltens bei der Interaktion mit Strahlung wird
die 1/ 3: 2/ 3-NSherung verwendetf(yg, : fe.cr=1:2; Draine und Malhotra 1999. Die
dazugehsrigen wellenISngenabhSngigen komplexen Brechungsindizes (entnommen
von Draine und Lee1984 Laor und Draine 1993 Weingartner und Draine 2001)° wer-
den zur Berechnung entsprechender Wirkungsquerschnitte verwendet; dies geschieht
mit Hilfe des Programms miex und unter Annahme der Mie-Theoriel(ie 190§
Wolf und Voshchinnikov 2009. In einem letzten Schritt werden gewichtet gemittelte
Staubkorneigenschaften mit der Staubkorngrs8enverteilung, als Wichtungsfunktion
berechnet {\Volf 2003. Sofern nicht anders angegeben, wird im Verlauf dieser Arbeit
von den hier vorgestellten Staubeigenschaften und einer Sublimationstemperatur von
Tsup = 1500K der gemittelten StaubkSrner ausgegangen.

2.2.3 Ursachen fYr Substrukturen

Beobachtungen von ZSSn mittels Instrumenten wie ALMA und SPHERE bestStigen,
dass Substrukturen in Scheiben weit verbreitet sind, SuSerst divers ausfallen und in
den verschiedensten Kombinationen vorzubnden sind. Zu den am hSubgsten beobach-
teten Substrukturen geh3ren LYcken, Ringe und Spiralen, aber auch verschiedene
asymmetrische Merkmale (z. BGarub et al. 2016 201§ Avenhaus et al.201§ An-
drews et al.2019. Eine m&gliche Ursache fYr diese Strukturen sind Planeten, welche
mit der PPS, in der sie eingebettet sind, interagierenV(olf und DOAngel®005
Fouchet et al. 201Q Ruge et al.2013 Ober et al. 2015 Dong et al. 2016; andere
Ursachen sind allerdings ebenfalls m&glich. GrundsStzlich 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
kSnnen und damit bereits keiner idealen Symmetrie folgen. Jedoch ist die Frage, wie
darausgrs§ere Strukturenresultieren, schwierig zu beantworten und ErklSrungsver-
suche greifen auf eine lange Reihe verschiedener Prozesse zurYck. Eine aktuelle und
sehr detaillierte Zusammenfassung zu diesem Thema, mit Bezug auf Beobachtungen
von PPSn, bietet Andrews (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 &Yberall vorkommendO im interstellaren Medium nachgewiesen werden kanfréenberg
und Li 1996. Der Name geht auf fYr Silikate charakteristische Merkmale zurYck, welche in
Extinktionskurven des interstellaren Mediums bei etwa 10 und 20um vorzubnden sind.

5 Daten erhSltlich unter https://www.astro.princeton.edu/~draine/dust/dust.diel.html ;
Stand Juli 2022.
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Die Rolle des Drucks: HSubg spiegeln Substrukturen im Erscheinungsbild einer
ZSS das Vorhandensein entsprechender Verteilungen des Scheibenmaterials wider.
Entsteht beispielsweise eine tberdichte an Staub, so kann dies sowohl zu einer
Erhdhung als auch zu einer Verringerung des beobachtbaren Flusses fYhren. Der
Grund fYr dieses Verhalten ist, dass Staub sowohl als Strahlungsquelle fungiert als
auch, dass dieser zur AbschwSchung der ihn passierenden Strahlung beitragen kann.
Eine grundlegende Gr38e, die fYr die Verteilung des Staubs wesentlich verantwortlich
ist, ist der thermische DruckP. Wird von einer ungestSrten axialsymmetrischen
Scheibe, wie sie in Kapitel.2.1beschrieben wurde, ausgegangen, dann nimmt der
Druck radial nach innen zu, das hei8t es gildP/dr < 0. Folglich bewegt sich das

in der Scheibe bebndliche Gas mit sub-KeplerOschen Geschwindigkeiten, wodurch
Staubksrner, welche nicht vollstSndig 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
Staubksrnern zum Scheibeninneren fYhrtA(hdrews 2020).

Im Allgemeinen wirkt diese Kraft in Richtung lokaler Druckmaxima. Besteht dem-
nach innerhalb einer Scheibe ein axialsymmetrisches Druckmaximum, dann wandern
radial weiter au8en bebndliche StaubkSrner nach innen und radial weiter innen
liegende StaubkSrner nach au8en zum Druckmaximum. Am Maximum verschwindet
der Gradient des Drucks und das Gas und der Staub bewegen sich keplersch. Auf
diese Weise kSnnen StaubkSrner, insbesondere diejenigen mit gro8en Radien, die
nur schwach an das Gas koppeln, auf gewissen Bahnen in sogenan@t&ubfallen
gefangen werden. Das Verlassen von Staubfallen ist dennoch unter gewissen Bedin-
gungen msglich. Die MSglichkeit dazu bieten unter anderem bestehende Turbulenzen,
welche das Staubmaterial radial vermischen k3nnen, und Fragmentation der Staubksr-
ner, da diese zu einer Reduzierung der Staubkorngr3ge fYhrt und damit die Kopplung
zum Gas zunimmt. Durch lokale Druckmaxima kann zudem das Staubkornwachstum
gefSrdert und die Drift von StaubkSrnern zum Zentralstern verlangsamt werden
(Andrews 2020Q.

Prozesse der Substrukturbildung: Sowohl die GrYnde fYr die Entstehung von
Substrukturen als auch deren Erscheinungsformen sind vielfSltig und reichen von
stochastischen Perturbationen auf kleinen Skalen bis hin zu langlebigen Strukturen,
welche sich Yber die gesamte Scheibe erstrecken. Es folgt eine Liste einiger ausgewShl-
ter Prozesse, die an der Entstehung diverser Substrukturen beteiligt sind. Dabei ist
wichtig anzumerken, dass das Spektrum derartiger Prozesse jedoch weitaus grsSer ist.
So erzeugen turbulente StrSmungen in der Scheibe stochastische Druckschwankungen,
welche zu lokalen Ansammilungen von Teilchen verschiedener Gr§gen fYhrénzi

et al. 1996 2007, Pan et al. 2017). Die PrSsenz von Magnetfeldern und MRI kann

zu Spiralarmen (Heinemann und Papaloizo2009 Flock et al. 2017 oder zu axial-
symmetrischen Wellenmustern im Druckprobl fYhrenJphansen et al.2009 Suriano

et al. 2017 2019. Durch Magnetfelder erzeugte Winde k3nnen zudem LYcken in
der FISchendichte des Staubs oder sogar zentrale innere L3cher in ZSSn erzeugen
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(Suzuki et al. 2016 Takahashi und Muto 2019. In den Zentren von Wirbeln von
ZSSn k3nnen Staubksrner sogar gefangen werden, sodass ein Staub-zu-Gas-VerhSltnis
in der Gr§8enordnung von eins entstehen kanrB@rge und Sommerial995 Tan-

ga et al. 1994 Surville et al. 2019. AuSerdem kann die Eigengravitation optisch
sehr dichter und kalter Scheiben durch das AuslSsen von GravitationsinstabilitSten
ausgedehnte Spiralstrukturen induzierenTpomre 1964 Boss1997). Aufgrund der
erhsShten Dichte kann in diesen Spiralarmen sogar die Entstehung von Planetesima-
len durch einen gravitativen Kollaps ermsglicht werdenRice et al. 20061). Hinzu
kommen die direkten Auswirkungen der Sublimation ausgefrorener Elemente oder
MolekYle. Diese bndet an einer sogenannt&chneeliniestatt, 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 FISchendichte des Staubs kommen, da hier festes Material in den
gasfSrmigen Zustand YbergehtStammler et al. 2017. Im Zuge dieses Prozesses
Sndern sich zudem die Kollisionseigenschaften der verbleibenden festen Teilchen und
deren KopplungsstSrke zum Gas. Dies wiederum hat direkte Folgen fYr die Drift des
Teilchens sowie fYr die lokale Entwicklung der Staubkorngr§8enverteilung und die
resultierende FISchendichte des Staub&i(nstiel et al. 201Q Saito und Sirono201%
Okuzumi et al. 2016 Dr#$kowska und Alibert2017 Andrews 2020.

Mechanismen dieser Art besitzen neben ihrer FShigkeit zur grundlegenden Umver-
teilung von Material innerhalb der Scheibe zudem das Potenzial zum BegYnstigen des
Staubkornwachstums und kSnnen die Drift grS8erer StaubkSrner zum Zentralstern
beeinRussen. Damit greifen sie nicht nur direkt in die Entwicklung des Staubs ein,
sondern erzeugen gleichzeitig die grundlegenden anfSnglichen Bedingungen fYr die
Entstehung von Planeten. Der E!ekt, den wiederum ein eingebetteter Planet auf
die Scheibe hat, hSngt im Allgemeinen stark von seiner Masse ab. Aufgrund der
Bewegung des Planeten wird ein Drehmoment auf seine Umgebung ausgeYbt, welches
das Scheibenmaterial innerhalb und au8erhalb des Orbits vom OrhitegdrYckt
spiralfSrmige Dichtewellen in der Scheibe anregt und gleichzeitig den akkretieren-
den Planeten selbst radial wandern ISsstpldreich und Tremaine1979 Lin und
Papaloizou1979 Tanaka et al. 2002. Bei genYgend hoher Planetenmasse kann dies
dazu fYhren, dass sich im Erscheinungsbild der PPS beobachtbare LYcken bilden
(z.B. Lin und Papaloizou 1986 Wolf und DOANngel®005 Kley und Nelson2019.
ViskositSt und thermischer Druck wirken dabei der ...Inung der Scheibe entgegen und
Ybertragen Drehnmomente auf das Scheibenmaterial, die zur Schlie§ung der LYcke
fYhren k3nnen. Kriterien zur LYckenbildung ergeben sich daher aus den kombinierten
Elekten von Gravitation, ViskositSt und Druck (Lynden-Bell und Pringle 1974 Lin
und Papaloizou1993 Ward 1997 Crida et al. 2006). AbhSngig von den genauen Um-
stSnden variieren auch die Form und Tiefe einer LYcke, die im Detail in Kapit&l3.2
behandelt werden. So kSnnen massereiche, eingebettete Planeten tiefe und breite
LYcken formen, die die Scheibe praktisch in eine innere und eine Su§ere Scheibe teilen.
Ist die innere Scheibe dann relativ zur Su§eren verkippt, beispielsweise durch eine in-
klinierte Bahn des Planeten, kann die innere Scheibe einen sich Yber weite rSumliche
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Skalen erstreckenden Schatten auf die Su8ere Scheibe werfema(on et al.2019.
Und wandert ein solcher massereicher Planet in Richtung Zentralstern, kann es sogar
zur vollstSndigen AuRSsung der inneren Scheibe kommen, welche in diesem Prozess
vom Stern akkretiert wird und so ein inneres Loch im Zentrum der ZSS entstehen
ISsst (Varniere et al. 2006 Crida und Morbidelli 2007. Interessant ist ebenfalls, dass
am Su8eren Rand einer LYcke ein lokales Druckmaximum entsteht, in dem nach
innen wandernde StaubkSrner gefangen werden und folglich Staubkornwachstum
stattbnden kann (Rice et al. 20063 Paardekooper und Mellem&00§ Zhu et al. 2017
Pinilla et al. 20129. Ein weiterer und fYr 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<lahr und Kley 2006 Keppler et al. 201§
MYller et al. 2018 Halert 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 m&glich oder erfordert zumindest die komplementSre
Kombination unterschiedlicher Instrumente und Beobachtungen in verschiedenen
WellenlSngenbereichen. Insbesondere die Wahl des beobachteten WellenlSngenbe-
reichs spielt eine wichtige Rolle in der Astrophysik, da dadurch gewissermas8en die
Bandbreite beobachteter physikalischer Prozesse eingeschrSnkt und ausgewShlit 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 Einf3uss auf die PPS
selbst. Neben dem beschriebenen Beitrag der Planeten zur Aul3Ssung der Scheibe
erzeugen sie hSubg markante Spuren in ihr, welche moderne Instrumente wie ALMA
im mm/submm-WellenISngenbereich und SPHERE im VIS/NIR-WellenISngenbereich
beobachten k3nnen. Im Folgenden wird in KapiteP.3.1 zunSchst der Prozess der
Planetenentstehung im Rahmen zweier unterschiedlicher Modelle, dem Kernakkre-
tionsmodell (Safronov1972 und dem Gravitations-InstabilitSten-Modell (Kuiper
195% Cameron1979, beschrieben. Anschlie§8end wird auf drei Begleiterscheinungen
eingegangen, welche wShrend einer spSteren Phase der Entstehung von Riesenplane-
ten auftreten und wesentlich die Struktur und das Erscheinungsbild einer PPS prSgen
kSnnen: eine planeteninduzierte LYcke (vgl. Kapite?.3.2), eine um den Planeten
bebndliche ZPS (vgl. Kapitel2.3.3 und die Akkretionsleuchtkraft des eingebetteten
Planeten (vgl. Kapitel 2.3.4). Diese drei Aspekte bilden eine wesentliche Grundlage
fYr 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
StaubkSrner in der PPS durch Kollisionen aneinander haften, mit der Zeit wachsen
und so kilometergro8e Planetesimale bilden. Dieser Prozess wird durch das sich
Absetzen grS8erer StaubkSrner in der Mittelebene und die damit einhergehende
Erhshung von Staubkorndichte und Kollisionsraten unterstYtzt. Ab einem gewissen
Punkt in diesem Prozess ist der gravitative Ein3uss eines Planetesimals gro§ genug,
um mit seiner Umgebung und mit anderen Planetesimalen zu interagieren. Durch
paarweise Kollisionen kSnnen dann Planetenkerne oder Protoplaneten entstehen.
Dieser Elekt, der umso schneller ablSuft, je gr38er das wachsende Planetesimal
ist, wird als Runaway-Wachstum (von englisclrunaway, aunkontrollierbar, auSer
Kontrolle geratenO) bezeichnet. Diese Phase mYndet in der langsameren oligarchi-
schen Wachstumsphase, in der die grs8ten 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
EinBuss in solchem Ma8e, dass das umgebende Gas der PPS eingefangen und in
einer HYlle um den Planetenkern angesammelt wird. Mit zunehmender akkretierter
Gasmasse steigt die Masse des sich bildenden Planeten und damit wSchst seine
FShigkeit zur Akkretion, ein Elekt, der als Runaway-Gasakkretion bezeichnet wird.
Die zurzeit wohl grs8te Schwierigkeit dieses Modells ist jedoch ein fehlendes Ver-
stSndnis bezYglich der genauen Prozesse, die eine e"ziente Wachstumsphase von
metergro8en zu kilometergro8en Objekten ermsglichen. Aktuelle Modelle sagen eine
starke radiale Drift metergro8er KSrper in Richtung des Zentralsterns voraus sowie
eine zu geringe Haftwahrscheinlichkeit bei Kollisionen verglichen mit dem Verms-
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 DOANgelo et al201Q Chambers2009 Mordasini et al. 201Q Testi et al. 2014.

Ein weiteres msgliches Szenario fYr die Entstehung von Planeten wird durch das
Gravitations-InstabilitSten-Modell beschrieben Kuiper 195% Cameron1978 Boss
1997. Der Prozess wird eingeleitet durch die Fragmentation des zirkumstellaren Ma-
terials aufgrund von Eigengravitation. Entscheidend hierfYr ist das lokale Dominieren
der Eigengravitation Yber den thermischen Druck der Scheibe. Infolgedessen bilden
sich zunSchst Klumpen aus Gas und Staub, die innerhalb weniger UmlSufe um den
Zentralstern zu einem Gasplaneten anwachsen. Verglichen mit dem Kernakkretions-
modell bietet das Gravitations-InstabilitSten-Modell lediglich eine ErkiSrung fYr die
Entstehung von Gasplaneten, nicht aber von Gesteinsplaneten. Reale Planetenentste-
hungsszenarien kSnnen durchaus komplexer ablaufen als im beschriebenen Szenario
des reinen Kernakkretionsmodells oder im Gravitations-InstabilitSten-ModelEQss
1997 DOAngelo et aR010). Weitere Untersuchungen bezYglich der Theorie als auch in
Form von Beobachtungen sind zur AufkiSrung des Entstehungsprozesses notwendig.

Zweifelsohne steht jedoch fest, dass Protoplaneten bereits wShrend inrer Entstehung
einen entscheidenden EinRBuss auf die Scheibe haben. Dabei ISsst sich die Su§ere
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Wirkung eines Protoplaneten grob in zwei Kategorien einteilen, die auf verschiedene
Eigenschaft des Protoplaneten zurYckzufYhren sind: erstens Gravitation und zweitens
Strahlung. Beide Formen der Interaktion fYhren zu Merkmalen im Erscheinungsbild
einer PPS, welche fYr diese charakteristisch sind und regelmS8ig von Instrumenten
wie ALMA und SPHERE beobachtet werden. Diese werden in den folgenden Kapiteln
in den Fokus gestellt.

2.3.2 Planeteninduzierte LYcken

Wie in Kapitel 2.2.3beschrieben, k3nnen LYcken im Erscheinungsbild einer PPS auf
die PrSsenz eingebetteter Planeten hindeuten. Dabei hSngt die Form einer planeten-
induzierten LYcke von verschiedenen Faktoren ab. Dazu zShlen unter anderem die
Masse des Planeten und des Zentralsterns sowie die Dichteverteilung und ViskositSt
der PPS Qulell und MacFadyen 2013 Kanagawa et al.20153b). WShrend einfachere
ZusammenhSnge in verschiedenen theoretischen und numerischen Studien nachge-
wiesen werden konnten, wie zum Beispiel die Zunahme der LYckenbreite und -tiefe
mit ansteigender Planetenmasse, ist die genaue Form der entstehenden LYckenproble
nicht vollstSndig geklSrt. Damit stellt dies bis heute einen wichtigen Gegenstand
aktueller Forschung dar, der mit Hilfe numerischer Simulationen untersucht wird
(z.B. Varniere et al. 2004 Du'ell und MacFadyen 2013 Chen et al.202]). In dem
Zusammenhang wurden die jeweiligen AbhSngigkeiten der LYckenproble im Rahmen
von Parameterstudien untersucht und als Grundlage fYr Modelle des induzierten
LYckenprobls verwendet. Diese Modelle der planeteninduzierten LYckenproble lassen
sich wiederum anwenden, um Massen realer eingebetteter Planeten anhand von in
PPSn beobachteten LYckenproblen zu ermitteln (z. Bau'ell und MacFadyen 2013
Rosotti et al. 2016 Kanagawa et al.201§ 2017 Gyeol Yun et al. 2019.

Das im Folgenden vorgestellte radiale LYckenprolf’hvcke(r) basiert auf einem
empirisch ermittelten Modell vonKanagawa et al.(2016 2017, mit verbesserten
Modellparametern nachGyeol Yun et al. (2019, und dient als Grundlage fYr die in
Kapitel 5 vorgestellte Studie. Durch die Entstehung einer LYcke wird die FISchendichte
der ZSS in einer Region der Scheibe reduziert. Die Dichteverteilung der ZSS wird in

diesem Falle durch Gl.(2.2) mit dem StSrterm pgtgf(r) = Oyue(r) beschrieben. Das
axialsymmetrische LYckenprobl ist dabei gegeben durch

!
2O, fallsr" rp] <" ry,
pl\?cke(r) = é pBanke(r)’ falls " r % |I' ! rpl <" ra, (2-6)
1, falls |r " rp| & " rp,

wobeir, die radiale Entfernung des Planetenorbits vom Zentralstern ist und das
Probl durch drei radiale Bereiche debniert wird. Der Planet bebndet sich im Zentrum
eines Plateaus|f " rp| < " ry) des LYckenprobls, dessen halbe Breite durttr;
gegeben ist. Das Plateau entspricht dem Minimum des LYckenprobls und debniert
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damit dessen Tiefel,;,,. Diese ist gegeben mit

1

.. =_ -
' min 1+0,046K (2.7)

wobei K ein dimensionsloser Parameter ist und

/ 0, %5

M h . Gl.(2.3
NTp — | e it hp S hs(rp)
# rp

K =
entspricht. In obiger Gleichung beschreibM, die Masse des Planeten unt, die
Skalenh3he der ZSS an der Position des Planeten. FYr die Breite des Plateaus gilt

3 N 4
ri = 0,389, +0,09 K4,

mit dem dimensionslosen Parameter

/
K':

02$ % 3
Mp hp [

NT# E * visk "
Das Plateau in Gl. (2.6) ist zudem zu beiden Seiten von Flanken umgeben, die

durch Ogane(r) beschrieben werden und mit zunehmendem radialen Abstand zum
Planetenorbit linear ansteigen. Die FlankerPr..e(r) sind gegeben durch

iK'! yall " rpl ., 018
0,76 Mo 0,76

p&anke(r) =

Sie erreichen bei einem radialen Abstand vahr, vom Planetenorbit den Wert eins
und debnieren die halbe Breite der LYcke. Letztere ist gegeben durch

"1y =0,47K Vi,

AuSerhalb des Plateaus und der Flanken|i(" rp| & " ry) wird die ZSS nicht durch
den gravitativen EinBuss des Planeten gest3rt und das LYckenprobl nimmt einen
konstanten Wert von eins an.

Die Tiefe der LYcke in GI.(2.7) wird ma8geblich durch die Masse des Planeten
bestimmt, und obgleich die LYcke 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 ermsglicht damit eine hohe Massenakkretionsrate des Planeteraigawa
und Tanaka 2019.

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 Aylile und Bate 2009 Ward und Canup 2010,
und zwar unabhSngig davon, ob sich der Planet im Rahmen des Gravitations-
InstabilitSten-Modells oder des Kernakkretionsmodells gebildet haDOAngelo et al.
2003 Gressel et al.2013 Shabram und Boley2013 Szulfgyi et al.2017%. ZPSn
zeichnen sich durch eine besonders hohe optische Tiefe, hohe Temperaturen in der
NShe des Planeten sowie eine mit radialem Abstand zum Planeten steile exponentielle
Abnahme ihrer Dichte aus. Hinzu kommt, dass sie vertikal zur Mittelebene durch
einen gro8en ...'nungswinkel geometrisch deutliciusgedehntersind als die ZSSn,
die sie beherbergen, und dass sich mRichtung ein hydrostatisches Gleichgewicht
einstellt (z. B. Tanigawa et al. 20129. Das vom Planeten akkretierte Material fSlit
dabei nahezu senkrecht auf die ZPS und den Planeten, was zur Ausbildung einer
hei§en Schockfront fYhrt Kley et al. 2007, Tanigawa et al. 2012 Szultoyi et al.
2019). Ein gro8er Teil der Materie wird hierbei entweder direkt Yber die Pole des
Planeten oder innerhalb eines rSumlich eng begrenzten Bereichs um den Planeten
akkretiert (Klahr und Kley 2006 Tanigawa et al. 2017 Takasao et al.2021). Folglich
stammt ein gro8er Anteil der frei werdenden potenziellen Energie ebenfalls aus einem
rSumlich eng begrenzten Bereich um den Planeten. Ein Teil des auf die ZPS fallenden
Materials wird wiederum durch die Scheibe nach au8en getragen, wodurch sich ein
sogenannter meridionaler Fluss einstellt, welcher die ZPS kontinuierlich mit dem
Material der ZSS bereichert, wShrend einen Teil des Materials der ZPS wiederum der
ZSS zugefYhrt wird (orbidelli et al. 2014 Fung und Chiang201§ Szulfgyi et al.
2022. Dieser Elekt konnte inzwischen sogar durch direkte Beobachtungen belegt
werden (Teague et al.2019. Fungiert die ZPS zudem als Staubfalle, kann der ihr auf
diesem Wege zugefYhrte Staub wachsen und dadurch die Entstehung von Satelliten
beziehungsweise Monden in der ZPS ermSglichenr{$kowska und SzuligyP01§
Cilibrasi et al. 2018 Batygin und Morbidelli 202Q Szultgyi et al.2022.

Struktur:  Zur Beschreibung der Struktur von ZPSn eignet sich das in Kapitél.2.1
mit den GIn. (2.1) bis (2.4) vorgestellte Scheibenmodell, das im Falle der ZPS den
Index n=p erhSlt und als ungestsrt angenommen wird, aIsQf)‘ér(r) =1. Daes
zurzeit noch an aufgelSsten Beobachtungen von ZPSn um eingebettete Planeten fehlt,
welche Aufschluss Yber typische Parameter einer ZPS geben k3nnten, k3nnen Re-
sultate verschiedener numerischer Simulationen zur Auswahl von Modellparametern
herangezogen werden. Das im Verlauf dieser Arbeit verwendete Modell einer ZPS
verwendet! , = 2,5 (Tanigawa et al. 2017 Szultgyi 2017, was die steile Abnahme
der Dichte widerspiegelt. Die vertikale geometrische Dicke der Scheibe Su§ert sich in
einem im Vergleich zur ZSS hohen VerhSltnis von Skalenhshg,., zu Au8enradius
Fourp VON (Aylile und Bate 2009

hout;p - hp(rout;p) — O 5

lNout;p lNout; p
mit dem Su§eren Radius $zultgyi2017
lout;p = 0,6 Ruin
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3 4
wobei der in obiger Gleichung auftauchende Hill-RadiuByy = rp 3“"7“ Ye ein Ma§
fYr die rSumliche gravitative Reichweite des Planeten ist. Der Paramet8y wird
entsprechend der Gleichung = 3($" 0,5) (Shakura und Sunyaevi979 gewShlt. Es
wird angenommen, dass die Symmetrieachse der ZPS parallel zur z-Achse verlSuft und
deren Mittelebene innerhalb der Mittelebene der ZSS liegt. Die Masse der ZRGps
erreicht fYr eingebettete Planeten der Masse Jupiters Werte in der Gr$8enordnung

von $ 10 3M; (Szulfgyi2017), wobei M; eine Jupitermasse ist.

2.3.4 Akkretion

Das vom Planeten akkretierte Material bebndet sich nahezu im freien Fall, bevor
dessen kinetische Energie, welche wiederum aus gravitativer potenzieller Energie
geschspft wurde, freigesetzt wird. Die gesamte Leuchtkraft des Planeten setzt sich folg-
lich aus der Summe zweier Komponenten zusammen, der intrinsischen Leuchtkraft des
kontrahierenden PlanetenL;,; und seiner AkkretionsleuchtkraftL® . (Bodenheimer
et al. 2000. In Analogie zur Akkretionsleuchtkraft eines Sterns (vgl. Kapitel2.2.7),
ISsst sich die Akkretionsleuchtkraft eines akkretierenden Planeten wie folgt darstellen
(z.B. Hartmann 1998 Marleau et al. 2017 2019:

LB = &aG—M"MJp, (2.8)

Rp

wobei R, der Radius undl\)I'Jp die Massenakkretionsrate des Planeten ist. Der Para-
meter & beschreibt die E"zienz der Umwandlung von potenzieller Energie auf den
Planeten einfallender Materie in Strahlungsenergie und erfYilt % &, % 1. Umge-
wandelte Energie, welche nicht durch Strahlungsenergie freigesetzt wird, trSgt zur
thermischen Energie des Planeten bei, in welchem Fag < 1 gilt. Wird hingegen
potenzielle Energie vollstSndig, also z00 % zu Strahlungsenergie umgewandelt,
wird vom Spezialfall derkalten Akkretion gesprochen. Im weiteren Verlauf dieser
Arbeit wird von kalter Akkretion mit & =1 ausgegangen.

2.4 Monte-Carlo-Strahlungstransport

Strahlungstransport beschreibt die Ausbreitung von Strahlung durch ein Medium.
Dieser Prozess ist von grundlegender Bedeutung fYr die Astrophysik. In diesem
Kapitel werden die wesentlichen Gleichungen des Strahlungstransports eingefYhrt
und erlSutert. Anschlie§end wird der Monte-Carlo-Ansatz (MC-Ansatz) vorgestellt,
welcher zur LSsung von Strahlungstransportproblemen genutzt werden kann und
aufgrund seiner E"zienz in verschiedenen modernen Computerprogrammen Anwen-
dung Pndet. Ein solches Computerprogramm ist Mol3Dber et al. 2015, welches
eine Grundlage fYr diese Arbeit bildet. Die Funktionsweise von Mol3D wird im
Verlauf dieses Kapitels im Hinblick auf die fYr diese Arbeit relevanten Aspekte
genauer beleuchtet. DafYr wird insbesondere die mathematisch-physikalische Be-
trachtungsweise des Kontinuum-Strahlungstransports in den Vordergrund gestellt.
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Abb. 2.2: lllustration zum Zusammenhang einiger grundlegender Grs8en des Strah-
lungstransports. Die spezibsche StrahlungsenergiEs verlSsst die FIScha' in
einem Winkel von( in Richtung d) in einem Strahl. Eigene Darstellung nach
Chandrasekhar(196Q Abb. 1). Siehe Kapitel2.4.1fYr Details.

Die dafYr relevanten numerischen Aspekte sind Bestandteil spSterer Kapitel. FYr
eine Beschreibung der Simulation von Gas und von Linienstrahlungstransport sowie
numerischer Details zur Implementierung von Mol3D wird auf die Studie vober

et al. (2015° verwiesen.

Das grundlegende Strahlungstransportproblem, welchem sich diese Arbeit stellt,
kann mit den folgenden zwei Kernproblemen beschrieben werden. Gegeben ist eine
rSumliche Verteilung von Staub und Gas bekannter Eigenschaften sowie eine innerhalb
oder au8erhalb dieser bebndliche 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 wellenISngenabhSngigen Flusskarten? Kafitél. 1 liefert
eine allgemeine EinfYhrung in die Thematik, welche insbesondere fYr die Studie in
Kapitel 4 relevant ist, wShrend Kapitel2.4.2 vorwiegend auf numerische Aspekte der
Problemstellung eingeht und damit fYr die in den Kapitelr8, 4 und 5 vorgestellten
Studien wichtig ist.

2.4.1 EinfYhrung in den Strahlungstransport

In diesem Kapitel werden Grundbegrile zum Thema Strahlungstransport eingefYhrt,
welche bereits Bestandteil verschiedener LehrbYcher sind. Die im Folgenden prSsen-
tierten Inhalte entstammen zum grs8ten Teil der Darstellung naclChandrasekhar
(1960 (Kapitel 1.1 bis 1.8).

Zur Beschreibung desStrahlungsfeldesines Gebiets in einem Medium wird sSmtli-
che Strahlungsenergie betrachtet, welche dieses Gebiet durchsetzt. Die spezibsche

8 Informationen Pnden sich alternativ auch in der Dissertation von Ober (2016).
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IntensitSt | ¢ ist dann dePniert Yber die spezibsche Strahlungsenerdig; innerhalb
des Frequenzintervallg*,* + d*), welche ein FISchenelemernt' in Richtung des
Raumwinkelelements §l innerhalb der Zeit d verlSsst, durch

dEg = Igcos( d*d' d) dt, (2.9)

wobei( der Winkel zwischen der Richtung des Raumwinket$) und der Normalen der
FISched' ist. Eine lllustration des Zusammenhangs einiger dieser Gri§en Pndet sich
in Abb. 2.2. Die die FISched' in Richtung d) verlassende Energie bildet dabei einen
Strahl. Ein Strahlungsfeld gilt alsisotrop, falls | § keine RichtungsabhSngigkeit besitzt,
und als homogen falls | keine OrtsabhSngigkeit besitzt. Die GesamtintensitSt
ergibt sich aus der Integration der spezibschen IntensitSt Yber alle Frequenzen zu

)

| = | d*.
0

Der spezibsche FlusBg resultiert ebenfalls aus einer Integration der spezibPschen

IntensitSt und wird beschrieben durch

)
#Fs = lgcos( d).

Besitzt das Strahlungsfeld eine sphSrische Symmetrie, dann fSlit 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

dls _ W L
e Ass s (2.10)

Hierbei beschreibtds ein Wegelement in Richtung des Strahls; die Dichte des
Materials, +5 den Extinktionskoe"zienten und jg den Emissionskoe"zienten. HSu-
Pg wird in obiger Gleichung anstelle des Produkts aus und " das Squivalente
Produkt aus Extinktionswirkungsquerschnitt Ce,; und Anzahldichte n verwendet.
GrundsStzlich 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+g in Gl. (2.10 eingeht. Bei der Absorp-
tion ist es sowohl msglich, dass die Strahlungsenergie in eine andere Energieform
umgewandelt wird, als auch, dass die WellenISnge der Strahlung sich Sndert und
daher lediglich ein Teil der Strahlungsenergie absorbiert wird. Im zweiten Fall kann
es jedoch passieren, dass die nicht absorbierte Strahlungsenergie dem System an

" In vielen FSllen wird fYr eine verbesserte Leserlichkeit in diesem Kapitel auf das ausdrYckliche
Niederschreiben aller AbhSngigkeiten einer Gri§e verzichtet (z. B. eine AbhSngigkeit vom Ort,
von der Richtung oder der WellenlSnge), da die Gefahr fYr dadurch entstehende Unklarheiten als
unwahrscheinlich eingeschStzt wird.
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anderer Stelle zugefYhrt wird, dies ist insbesondere im Falle vitehrfachstreuung
zu erwarten. Der Extinktion wirkt die Emission entgegen, welche durch den Term
js beschrieben wird. Die Gri8¢ s umfasst sSmtliche lokalen Strahlungsquellen und
insbesondere auch diejenige Strahlung, welche lokal in Richtung des Wegelements
ds gestreut wird. Der entsprechende Streuanteji® des Emissionskoe"zienten ist
gegeben durch die folgende Integration Yber sSmtliche Richtungen

)
*s

i£0)= 22

2w 00009,

wobei ) " die Richtung einfallender und) die Richtung ausgehender Strahlung
beschreibt undp§)(),) ') die sogenanntePhasenfunktionist, die eine den Richtungen
() und) ) entsprechende Streuwahrscheinlichkeit angibt. Aus der Phasenfunktion
ergibt sich eine grundlegende optische Eigenschaft eines Mediums: Alieedo fYr
einzelne StreuereignissAg. Diese ist gegeben durch
1)

Ag = yer
Die Albedo entspricht der Wahrscheinlichkeit fYr ein Streuereignis bei der Interaktion
des Strahls mit dem Medium und erfYIltO % Ag % 1. Weiterhin gilt im Spezialfall
deslokalen thermodynamischen Gleichgewichtsich dem Kirchho!Oschen Satz, dass
bei einem Medium mit der lokalen TemperatufT der Emissionskoe"zient die Form

p$0.) ) d) . (2.11)

js = +sBs(T) (2.12)

annimmt. Hierbei ist Bg(T) die Planck-Funktion in Frequenzdarstellung und gegeben
durch
2h*3 1

2 hdksT ™ 1’
wobei h die Planck-Konstante,kg die Boltzmann-Konstante undc die Lichtgeschwin-
digkeit im Vakuum ist. HSubg wird die Planck-Funktion auch in WellenISngendar-
stellung Bo(T) verwendet, fYr welche gilt:

Bg(T) = (2.13)

B o{T) = *Bs(T), (2.14)

wobei die WellenlSnge = c/* entspricht. FYr eine konstante TemperaturT be-
sitzt die Planck-Funktion entsprechend demWienOschen Verschiebungsgesein
eindeutiges Maximum bei der WellenlSngemax, Welche reziprok proportional zur
Temperatur T ist. In WellenlSngendarstellung ist, max gegeben durch

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

GHz ,
* nax B 58,79T ar.
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LSsung der Strahlungstransportgleichung: Eine formale LSsung der Grundglei-
chung des Strahlungstransports in GI.4.10) ist

)
16(S) = 15(0)€ %0 + " J4(s)e & Otg" ds, (2.16)
So

wobeiJg = jg/+¢ als Quellfunktion® bezeichnet wird und-¢(s) die optische Tiefe
zwischen zwei Punkters' und s beschreibt. Letztere ist eine Funktion der Frequenz
und gegeben durch ) .
()= 4" ds. (2.17)
S

Die optische Tiefe debniert die StSrke der AbschwSchung der spezibschen IntensitSt,
welche nach GI.(2.16 (erster Summand) einem exponentiellen Verlauf folgt. Dieser
Zusammenhang wird hSubg als das Bouguer-Lambert-BeerOsche Gesetz bezeichnet.
Die formale LSsung in Gl.(2.16 kann demnach wie folgt verstanden werden. Die am
Punkt s, bestehende spezibsche IntensitSt eines Strahl€d) nimmt beim Durchgang
durch ein absorbierendes und streuendes Medium hin zu einem Pumskéxponentiell
mit der durchquerten optischen Tiefe-g,(s) ab, wird jedoch durch Quellen entlang
des Weges (im Intervalls ' [so, S]) verstSrkt, deren spezibscher IntensitStsbeitrag
wiederum durch die auf dem Weg erfahrene optische Tiefe(s) abgeschwScht wird.

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

2.4.2 Monte-Carlo-Strahlungstransport-Simulationen

Die formale LSsung der Strahlungstransportgleichung eignet sich jedoch in der
Regel nicht fYr praktische AnwendungsfSlle. Insbesondere im Falle komplexer Sys-
teme kommen immer hSubger numerische Verfahren zum Einsatz. Die heutzutage
wahrscheinlich am hSubgsten verwendete Methode zur LSsung komplexer Strah-
lungstransportprobleme in der Astrophysik basiert auf dem MC-Ansatz, welcher die
Grundlage fYr eine Reihe von sogenannten MCST-Programmen bildet; dazu zShlen
beispielsweise RADMC-3D [Qullemond et al. 2012, POLARIS (Reiss! et al.2016

und SKIRT 9 (Camps und Bae<202(). Bei dem im Verlauf dieser Arbeit verwendeten
MCST-Programm handelt es sich, wie zuvor beschrieben, um Mol3D, welches als
Nachfolger des Kontinuum-Strahlungstransportprogramms MC3DV{olf et al. 1999
gesehen werden kann. Die aufgefYhrten Strahlungstransportprogramme ermsglichen
das Simulieren von protoplanetaren oder zirkumbinSrérScheiben, Bok Globulen,

8m Falle des lokalen thermodynamischen Gleichgewichts entspricht die Quellfunktion nach
Gl. (2.12) der PIanck-Funktivon: J, = B, (T).
9 Ein System aus einem BinSrstern und einer ihn umgebenden Scheibe aus Staub und Gas.
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Filamenten, AtmosphSren 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 ISsst 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 zufSllig urfobabilistisch also
entsprechend einer zugrundeliegendéNahrscheinlichkeitsdichtefunktion(WDF),
ausgelost werden. Zu den simulierten Prozessen gehsrt Streuung sowie Absorption
und Reemission. Im Verlauf dieser Arbeit wird primSr Staub als interagierendes Medi-
um betrachtet. Durch Absorption eines Photonenpakets wird dem Staub thermische
Energie hinzugefYgt, welche zu einer lokalen Erhdhung der Temperatur fYhrt. Photo-
nenpakete, die den Modellraum verlassen, dienen als Grundlage zur Simulation von
Flusskarten und entscheiden damit Yber das (wellenlSngenabhSngige) Erscheinungs-
bild des simulierten Systems. Diese Prozesse k3nnen von Mol3D fYr (theoretisch)
beliebig komplexe dreidimensionale Dichteverteilungen des Staubs simuliert werden.
Sie werden im Folgenden im Detail und mit Bezug auf Mol3D erlSutert, 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 zugehsrigen
WDF zufSllig ausgelost werden (z. BEischer 1993. SeiZ eine Zufallsvariable mit
msglichen reellen Werten (Ereignissernd ' #z = [ Zmin, Zmax), WOb€I Zmin < Z max. Sel
weiterhin pz(z) & 0 ( z' #; die zugehsrige WDF. Dann ist die Wahrscheinlichkeit
fYr das Auslosen vorz ' [z1,2,]) #z mit z; %z, gegeben durch

) 2,
P(z' [z1,2]) = ] pz (2) dz.

Die WDF ist au8erdem normiert und erfYIlt

) Zmax
pz(z)dz=1.

Zmin

Aus der WDF p; (z) ISsst sich die kumulative Verteilungsfunktion (KVF)P; (z) mit
Hilfe des Integrals )
z

Pz(2) = Pz(z)dz

Zmin
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bestimmen. Bei der KVF handelt es sich um eine monoton steigende reelle Funktion,
welche die folgende Ungleichung erfYIIt:

0= pz(zmin) %ljz(z) %Ijz(zmax) =1 (ZI #Z-

Die KVF erfYllt eine wichtige Rolle bei MCST-Simulationen, da sie das Auslosen
einer Zufallszahl entsprechend einer (theoretisch) beliebigen WDF ermsSglicht. Eine
Voraussetzung fYr dieses Verfahren ist die M3glichkeit zur Erzeugugtgichverteilter
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. Seg' [0, 1) eine
gleichverteilte Zufallszahl, dann ist mit

2= PyY(g) ' #2 (2.18)

eine Zufallszahl entsprechend der WDR; (z) und P, ! ist die inverse KVF. 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 ¢ *+ z erfolgt dann durch eine binSre Suche in
der jeweiligen Tabelle. Der Schritt der Vortabellierung kann angesichts der hSubg
durchgefYhrten Auslosung von Zufallszahlen entscheidend die Simulationszeit senken.

Modellraum

Der Modellraum debniert das simulierte Gebiet und wird beschrieben durch ein Gitter,
dessen Koordinaten kartesisch, zylindrisch oder sphSrisch gewShit werden k3nnen. In
dieser Arbeit wird ein sphSrisches Gitter verwendet, dessen Koordinaten der Radiys
der Azimutalwinkel %und der Polarwinkel. sind. Das Gitter wird durch drei Listen
aufsteigender Koordinatenwerte beschrieben, welche die Zellgrenzen bezYglich der
drei Koordinaten r, % und . debPnieren. Dabei deckt der Azimutalwinkel einen
Winkelbereich von2# und der Polarwinkel einen Winkelbereich vor# ab. Die Liste

von Zellgrenzen in radialer Richtung besteht ausschlie8lich aus positiven Werten und
besitzt einen kleinsten Radius,.s, den Innenradius, und einen gr88ten Radiusy s,

den Au§enradius, wobei beide Radien bei Mol3D gri8er als Null gewShit werden. Eine
Gitterzelle ist debniert durch jeweils eine innere und eine Su8ere Grenze einer jeden
Koordinate. Der Modellraum endet beim Radius ... Aufgrund dieser Struktur
entsteht eine zusStzliche kugelfSrmige innere Zelle im Bereick r ;,.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 kSnnen und sich dadurch relevante Gebiete
im Modellraum durch den Einsatz kleiner Gitterzellen besonders hoch auf3s§sen

10 |m Falle einer nicht bijektiven K¥F wird Pz'é : [0,1) + ! 2z durch die folgende (injektive)
Zuordnung dePniert: g *+ z=inf z|Pz(z)=4 .
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lassen. Dies wird insbesondere im spSteren Verlauf der Arbeit bei der Simulation
eingebetteter Planeten relevant.

ZusStzlich zu ihrer Position im Modellraum wird eine jede Gitterzelle durch physi-
kalische Eigenschaften wie ihre Dichte und Temperatur debniert, die innerhalb der
Zelle als homogen angenommen werden; selbiges gilt fYr das Staub-zu-Gas-VerhSltnis
sowie sSmtliche Eigenschaften des Staubs und des Gases. Das Geschwindigkeitsfeld
der innerhalb der Zelle bebndlichen Materie entspricht dem KeplerOscher 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 kSnnen Strahlungsquellen, wie zum Beispiel Sterne und Planeten, als
Punktquellen implementiert werden. Diese emittieren wShrend einer Simulation
Photonenpakete, die sich auf individuellen Pfaden zufSllig und probabilistisch durch
das Gitter bewegen. In Mol3D strahlen Sterne und Planeten mit einer ihnen zugehs-
rigen elektiven Temperatur T und Leuchtkraft L isotrop. Ihr Spektrum folgt dem
eines sogenannteschwarzen KSrpersund ist durch die Planck-Funktion Bo{T) (vgl.
GIn. 2.13und 2.14) gegeben, welche normiert als WDF zum Auslosen von Wellen-
ISngen, verwendet wird. Damit das Auslosen der WellenlSnge numerisch e"zient
durchgefYhrt werden kann, verwendet Mol3D vortabellierte Spektren, welche mit
entsprechenden Planck-Funktionen innerhalb eines gegebenen WellenlSngenbereichs
[, &, ], @ausgewertet an auswShlbaren WellenISngen, berechnet werden. Zur Simulati-
on isotroper Emission wird zusStzlich ein normierter Richtungsvektor, welcher durch
einen azimutalen &) und einen polaren (;) Winkel debniert wird, entsprechend den
folgenden WDFs bestimmt. Die WDF des Azimutalwinkel$4 ' [0, 2#) ist gegeben
durch

p (%)= 214&’ (2.19)

wShrend der Polarwinkel , ' [0,#)'" mittels der WDF fYr cos., ausgelost werden
kann, welche gegeben ist durch

Pcos(, (COS. ;) = ; (2.20)
Die WDFs der Variablen% und cos., sind konstant und daher Gleichverteilungen.
WShrend ihrer Erzeugung besitzen Photonenpakete daher eine Position, welche
der ihrer Quelle entspricht, sowie einen Richtungsvektor und eine WellenlSnge.
DarYber hinaus wird davon ausgegangen, dass emittierte Photonenpakete zunSchst
unpolarisiert sind. Der Polarisationszustand spielt wShrend der Interaktion mit Staub
eine wichtige Rolle und wird in den folgenden Kapiteln thematisiert. Schlie8lich wird
jedem von der jeweiligen Strahlungsquelle emittierten Photonenpaket die Leuchtkraft

11 Der Umstand, dass das halbo!ene Intervall beim verwendeten Pseudozufallszahlengenerator den
Wert !, = " nicht einschlie8t, kann bei realen numerischen Simulationen vernachlSssigt werden.
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Ly = LINy zugewiesen, wobe\, die Anzahl emittierter Photonenpakete ist. Diese
Leuchtkraft entspricht der vom Photon getragenen Energi&€y = L)" t,, wobei
" t, = 1 s ohne BeschrSnkung der Allgemeinheit beliebig wShibar ist.

Auch StaubkSrner fungieren als Strahlungsquellen, allerdings handelt es sich bei
ihnen nicht um schwarze K3rper. Sie besitzen ein wellenlSngenabhSngiges Emissions-
und Absorptionsverhalten, welches einen deutlichen und fYr diese charakteristischen
EinBuss auf ihr Spektrum hat. Unter der Annahme eines sich einstellenden Strah-
lungsgleichgewichts wird das temperaturabhSngige Spektrum eines Staubkorns mit
Radius a beschrieben durch

B5%*°(T) = QabsBodT), (2.21)

wobei Q.ps = Caps/ (#22) die dimensionslose E"zienz der Absorption ist und dem
VerhSltnis von Absorptionswirkungsquerschnitt und geometrischem Querschnitt des
Staubkorns entspricht. Beim Spezialfall eines schwarzen KsSrpers entspricht die E"zi-
enz fYr alle WellenlSngen dem We®.ps = 1. StaubkSrner werden darYber 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
verlSsst. Zur Bestimmung des Photonenpaketpfades ISsst sich zunSchst, entsprechend
dem Bouguer-Lambert-BeerOschen Gesetz (vgl. Kapife.1), die WDF fYr die
interaktionsfrei zurYckgelegte Strecke eines Photonenpakets in Einheiten der optischen
Tiefe wie folgt darstellen:
Pe(-) = exp(” -). (2.22)

FYr eine gleichverteilte Zufallszahg' [0, 1) kann in diesem Falle eine analytische
Darstellung der entsprechenden inversen KVF (vgl. GR.18 ermittelt werden, die
gegeben ist mit

Pe'@)="1In1" ¢ ' [0, ). (2.23)
Aufgrund ihrer analytischen Form, entfSlit die Notwendigkeit zur Vortabellierung
der KVF aus Gl. (2.23. Folglich verlSsst das Photonenpaket den Modellraum, sofern
die B mittels Gl.(2.23 b ausgeloste optische Tiefe hSher ist, als die in Bewegungs-
richntung 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 rSumlichen Abstand zum Ausgangspunkt der
Bewegung besitzt, der durch GI(2.17) bestimmt werden kann. Auf diese Weise
durchquert das Photonenpaket womsglich mehrere Gitterzellen entlang des ermittel-
ten Pfades. Aufgrund von der HomogenitSt von Dichte und optischen Eigenschaften
innerhalb einer Gitterzelle, ISsst sich das Integral aus G{2.17 jedoch zu einer
Summe von BeitrSgen von TeilstYcken des zurYckgelegten Weges vereinfachen. In-
nerhalb einer Zelle ISsst sich dabei die durch Staub erfahrene optische Tiefe beim
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ZurYcklegen eines Wegabschnitts| darstellen als" -, = CyNgaup" |, WOb€INgayp die
Anzahldichte vom Staub innerhalb der Zelle undC, der Wirkungsquerschnitt ist und

x '{ ext,abs streu} die Art der Interaktion (Extinktion, Absorption und Streuung)
angibt. Sofern nicht anders angegeben, wird fYr die Bestimmung des zurYckgelegten
Pfades der ExtinktionswirkungsquerschnittCe,; verwendet. Eine Beschreibung der

in dieser Arbeit verwendeten (gemittelten) optischen Eigenschaften vom Staub Pndet
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 frequenzabhSngig ist (vgl. G1.11)
und gegeben ist durch

Cstreu
A=z ————, 2.24
Cabs + Cstreu ( )

Wie bereits erwShnt, wird zur Beschreibung eines Streuereignisses die Mie-Theorie
verwendet, bei welcher die Phasenfunktion zusStzlich zur WellenlSngenabhSngigkeit
eine AbhSngigkeit vom Polarisationszustand des einfallenden Photonenpakets be-
sitzt. Durch Streuung Sndert sich der Polarisationszustand, sodass zum Beispiel ein
ursprYnglich unpolarisiertes Photonenpaket nach der Streuung polarisiert sein kann.
Da jedoch der mathematische Aspekt der Mie-Theorie fYr den weiteren Verlauf dieser
Arbeit nicht von direkter Bedeutung ist, wird auf eine grundlegende EinfYhrung zur
Mie-Theorie verzichtet. Bei Interesse an diesem Thema wird auf die Dissertationen
von (Fischer1993 und (Ober et al. 2019 verwiesen. Durch Streuung eines Photonen-
pakets an einem Staubkorn wird zudem die Bewegungsrichtung des Photonenpakets
geSndert. Dessen WellenlSngeund EnergieE, bleiben hingegen erhalten. Nach
der Interaktion wird erneut eine optische Tiefe gemS§ G{2.23 ausgelost und das
Photonenpaket setzt die Bewegung durch den Modellraum fort.

Wird anstelle eines Streuereignisses ein Absorptionsereignis ausgelost, so beendet
das Photonenpaket frYhzeitig 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 fYr jedes ursprYnglich
simulierte Photonenpaket, weil ein Reemissionsereignis stets an derselben Stelle wie
das vorangehende Absorptionsereignis stattbndet, ein kontinuierlicher gesamter Pho-
tonenpaketpfad, der bei einer urspr¥nglichen 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 hierfYr das erwartungstreue Verfahren vonucy (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 Strecké | innerhalb einer Zelle, dann wird bei
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diesem Verfahren in der Zelle die Energie

(2.25)

pro Staubkorn deponiert, wobeiV,¢e das Volumen der Zelle ist. Bei Verwendung
gemittelter Staubeigenschaften ist das Volumen gegeben durdfye = NSBY/n g,
wobei NS4 die Anzahl der in der Zelle enthaltenen Staubteilchen undg,p die
Anzahldichte dieser ist. Die insgesamt wShrend einer Simulation deponierte Energie
Eele Steigt somit sukzessive an, wodurch sich ebenfalls die Temperaturen der in der
Zelle bebndlichen Staub- und Gasteilchen erhShen, welche hier als gleich angenom-
men werden. Im lokalen thermischen Gleichgewicht ergibt sich die Temperatlir
dann aus dem Gleichgewicht zwischen absorbierter (deponierter) Enerig, e und
abgestrahlter Energie, wobei letztere durch das Spektrum in QI2.21) bestimmt wird.
Die Temperatur ergibt sich folglich unter Zuhilfenahme der GIn(2.9) und (2.14)
durch LSsen der Gleichung
)iy, ) o ) )
Ezele = dt d, d' d) cos()QapsBodT)
0 ) "0 Ag " hemi
= 4#" tp . d, C apsBodT), (2.26)

wobei A4 die StaubkornoberRSche beschreibt. Die Integration Yber den Raumwinkel
d) = d(cos.)d%erfolgt Yber die HemisphSré# nemi, welche durch den Azimutalwinkel
%' [0,2#) und den Polarwinkel. ' [0, #/2] beschrieben wird. Das verbleibende
Integral in Gl. (2.26) ISsst sich numerisch I8sen und wird fYr eine e"ziente Tempera-
turberechnung vor der Simulation fYr auswShlbare Temperaturen vortabelliert und
bei Verwendung interpoliert.

Nach einer Absorption wird am ausgelosten Absorptionsort das e"ziente Verfahren
der direkten Reemission nackjorkman und Wood (200]) angewandt. Dabei wird
das reemittierte Photonenpaket isotrop und unpolarisiert abgestrahlt und erhSlt eine
neue ausgeloste WellenlSnge. Die WellenISnge wird jedoch nicht entsprechend dem
Spektrum des Staubkorns (vgl. GI2.21) ermittelt, sondern mit Hilfe eines sogenann-
ten Dilerenzspektrums Da die Temperatur einer Zelle wShrend einer Simulation
sukzessive steigt, wird sie und das zugehsrige Staubkornspektrum in jedem Zwischen-
schritt der Berechnung konsequent unterschStzt. Zur Korrektur der entstehenden
Diskrepanz zwischen dem Spektrum der korrigierten neuen Temperatiig, und
dem Spektrum der zuvor abgeschStzten Temperatur wird deren Dilerenz gebildet
und zum Auslosen der WellenlSnge verwendet. Unter der Annahme, dass sich die
Temperatur der Zelle nur gering durch die Absorption eines Photonenpakets Sndert,
ISsst sich folgender Ausdruck fYr die WDF des Dilerenzspektrums bildefjorkman
und Wood 2007
Cabs dB%

K l(Tkor) dT '

T=Tkor

wobei die Funktion dBO/JSdT anT = T, ausgewertet wird und die temperaturab-

hSngige Gr38eK 1(T) = , Caps(dBod dT) d, ein Normierungsfaktor ist. Durch die

P G 1 Tior) = (2.27)
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direkte Reemission des Photonenpakets entsprechend dem Dilerenzspektrum wird
folglich das Spektrum einer Zelle bereits wShrend der laufenden Simulation an die
neu ermittelte Temperatur angepasst.

Da unabhSngig 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 erhdhten Simulationszeit Sugern wYrden. Zu diesem Zweck
ist es Yblich, die Anzahl der Interaktionen pro Photonenpaket durch eine obere Grenze
Nine einzuschrSnken. Dies kann jedoch zu fehlerhaften Temperaturverteilungen und
Flusskarten fYhren. Ein Teil dieser Arbeit beschSftigt sich mit der Frage, wie dieses
Problem der hohen optischen Tiefen gelSst beziehungsweise die Anzahl simulierbarer
Interaktionen deutlich gesteigert werden kann, ohne dass die Simulationszeit kritische
Werte erreicht.

Detektion: Flusskarten

Zur Erzeugung von Flusskarten debniert Mol3D zunSchst einen simulierten Beobach-
ter, welcher mit Hilfe eines Detektors aus gro8er Entfernung Strahlung registriert.
Im Verlauf dieser Arbeit bePndet sich der Beobachter, sofern nicht anders angegeben,
relativ zur Scheibe bei einem (polareninklinationswinkel von i = 0( (Draufsicht),
das bedeutet, dass der Detektor parallel zur xy-Ebene des Modellraums, also der
Mittelebene, ausgerichtet ist. AuSerdem bebndet sich der Detektor im Abstardd
vom Zentrum des Modellraums, dessen Au8enradiug,.s die Bedingungd - royt:s
erfYllt. Aufgrund dieser Bedingung kann angenommen werden, dass die Richtungen
der Photonen, die auf den Detektor trelen, parallel sind. Folglich skaliert die beim
Beobachter ankommende StrahlungsintensitSt reziprok quadratisch mit dem Ab-
stand d. Der Detektor wird zudem durch kartesische Pixel auswShlbarer Ausdehnung
debniert, welche jeweils Strahlung aus einem dazugehsrigen Raumwinkel detektieren,
wodurch eine rSumlich aufgel3ste (synthetische) Beobachtung simuliert werden kann.

Bereits wShrend der Temperaturberechnung k3nnen Photonenpakete, welche den
Modellraum in Richtung des Detektors verlassen, detektiert werden und somit inner-
halb des simulierten WellenlSngenbereiclisa, , »] zur Erstellung von Flusskarten
verwendet werden. Aufgrund des Auslosens der WellenlSnge (re-)emittierter Photo-
nenpakete, sind die erhaltenen Flusskarten im Allgemeinen wellenlSngenabhSngig und
weisen ein gewisses Rauschniveau auf. Die Pixelwerte einer Flusskarte verwenden die
Einheit Jansky (Jy), wobei 1Jy = 10' 26 W/ (Hz m?) ist. Bei dieser Einheit handelt es
sich um eine spektrale Flussdichte, also eine Strahlungsleistung, welche der Beobach-
ter pro Frequenzintervall und DetektorRSche registriert. Werden die Pixelwerte einer
Flusskarte von einem ausgewShlteBand (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 fYr jede ausgewShlte WellenlSnge jeweils eine separate monochro-
matische MC-Simulation durchgefYhrt. Der Vorteil dieses Ansatzes besteht darin,
dass eine gesonderte Betrachtung einzelner WellenlSngen die Erzeugung deutlich
rauschSrmerer Flusskarten erlaubt. Bei diesem Schritt bestehen einige grundlegende
Unterschiede zur zuvor beschriebenen MCST-Simulation wShrend der Tempera-
turberechnung. Zum einen bleibt die Temperaturverteilung wShrend der gesamten
Simulation konstant, zum anderen kann fYr jede simulierte WellenISnge eine indivi-
duelle Anzahl simulierter Photonenpakete erzeugt werden. DarYber hinaus erlaubt es
dieser Ansatz, die BeitrSge verschiedener Strahlungsquellen (z. B. Sterne, Planeten,
Staub und Gas) zur Gesamt3usskarte separat zu ermitteln; und weil der Beitrag der
thermischen Reemission gesondert betrachtet werden kann, entfSlit zudem die Simula-
tion von Reemissionsereignissen. Statt die vom Photonenpaket getragene EneEjie
konstant zu halten und sowohl Streuung als auch Absorption zu simulieren, wikg
daher stattdessen bei jedem Interaktionsereignis (erwartungstreu) um den Faktor der
Albedo A verringert und das Photonenpaket ausschlie8lich gestreut. Daraus ergibt
sich, dass sich der Wert vory nachn Interaktionen um den Faktor A" verringert

hat.

Zur Erzeugung rauscharmer Flusskarten wird zudem vom sogenanntesel-o!
(Yusef-Zadeh et al.1989) 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 hierfYr entsprechend der Wahrscheinlichkeit
fYr das Eintreten eines solchen Ereignisses gewichtet. DafYr wird zunSchst die
Wahrscheinlichkeit wg,., ermittelt, mit der das Photonenpaket in Richtung des
entsprechenden Detektorpixels streuen wYrde. Anschlie§end wird die vom Peel-o!-
Photonenpaket erfahrene optische Tiefel), 9 zwischen dem Interaktionsort und dem
Detektor berechnet. Die vom Peel-o!-Photonenpaket getragene Enerdi©, welche
vom Detektor detektiert wird, ist dann gegeben durch

EP° = Wiye, E) exp(" -3¢%), (2.28)

wobeiE) hier die Energie des eigentlichen Photonenpaketsch dem Streuereignis be-
zeichnet. MCST-Programme, die auf die Peel-o!-Methode zurYckgreifen, probtieren
hSubg von rauschSrmeren Flusskarten, da die Anzahl der vom Detektegistrierten
Photonenpakte auf diese Weise deutlich erhsht 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 Modellraumght zum detektierten Fluss bei.
Die hier beschriebene Methode wird im Verlauf dieser Arbeit auch a&tandard-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 Ngrey = O und den gestreuten Anteil mit Ngyey & 1. Letzterer Prozess, bei
dem vom Staub emittierte Strahlung selbst am Staub streut, wird alSelbststreuung
bezeichnet. Es sei angemerkt, dass das Verfahren zur Simulation von Selbststreuung
nicht Teil der ursprYnglichen Version von Mol3D (nacrfDber et al. 2015 gewesen ist.
Die M3glichkeit zur Simulation von Selbststreuung wurde Mol3D nachtrSglich im
Zuge der Vorbereitung der in Kapitel3 vorgestellten Studie hinzugefYgt. Die entspre-
chenden Simulationen zur Erzeugung von Flusskarten &selbstgestreuterO Strahlung
zeichnen sich dadurch aus, dass die vom Staub emittierte Photonenpaketanzilil

auf alle Zellen aufgeteilt wird; zum GewShrleisten der Energieerhaltung strahlt jede
Zelle dabei ihre jeweilige durch eine ganze Anzahl von Photonenpaketen reprSsentier-
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 reprSsentiert
werden.

FYr die Simulation der ungestreuten Reemissionsstrahlung des Staubes hingegen
wird nicht auf eine MC-Methode zurYckgegrilen. Stattdessen wird ein sogenannter
Strahlenverfolgungs-Algorithmuserwendet, welcher im Wesentlichen die Dilerential-
gleichung in GI.(2.10 fYr den Fall des lokalen thermischen Gleichgewichts numerisch
entlang verschiedener Pfade I3st. FYr jedes Detektorpixel wird dafYr zunSchst ein
zugehsriger Pfad debniert. Dieser verlSuft senkrecht zur DetektoroberRSche, beginnt
an der dem Beobachter abgewandten Seite am Rande des Modellraums und endet
beim Detektorpixel. WShrend der Integration werden alle hinzukommenden Strah-
lungsbeitrSge entlang eines Strahls integriert, wobei die Quellfunktion durch das
temperaturabhSngige Spektrum des Staubs in G2.21) gegeben ist. Gleichzeitig
wird die Strahlung wShrend der Integration durch die entlang des Pfades erfahrene
optische Tiefe durch Extinktion abgeschwScht. Der Elekt der Selbststreuung kann
auf diesem Wege nicht simuliert werden. Ein Vorteil dieses Verfahrens gegenYber der
MC-Methode ist, dass erhaltene Flusskarten hSubg ein sehr geringes Rauschniveau
aufweisen. Um die Reemission des Staubs vollstSndig und m3glichst rauscharm
simulieren zu kSnnen, wird im Verlauf dieser Arbeit daher auf eine Kombination
beider beschriebener Verfahren zurYckgegrilen.



Monte-Carlo-Strahlungstransport in
optisch dichten Regionen

Strahlungstransport beschreibt die Ausbreitung von elektromagnetischer Strah-
lung durch ein wechselwirkendes Medium. Numerisch wird dieser Prozess hSubg
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 stS8t dieser Ansatz jedoch auf Schwierigkeiten, da eine
angemessene ReprSsentation der verschiedenen physikalischen Prozesse nur durch
die BerYcksichtigung 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 ISsen, um eine korrekte und e!ziente Berechnung der Temperaturver-
teilung zu ermsSglichen. 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 bestStigt, welche eine Reduktion benstigter
Rechenzeiten um bis zu drei Gr§8enordnungen 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 bezYglich des Erscheinungsbilds
der zirkumstellaren Scheibe fYhren kann. Die Inhalte dieses Kapitels und des
zugehsrigen Anhangs in Kapit@lwurden vonKrieger und Wol{(2020 im
Fachmagazin Astronomy & Astrophysics in englischer Sprache vers"entlicht und
werden hier in Yberarbeiteter deutscher Fassung vorgestellt.
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3.1 Einleitung

Heutzutage gehsrt die Methode des MCSTs zu den grundlegenden numerischen Werk-
zeugen zur Untersuchung astrophysikalischer Objekte. Dabei erfYlit sie gleichsam
verschiedene Rollen. Die womsglich wichtigste Rolle besteht in ihrer Eigenschaft als
Bindeglied zwischen Theorie und Beobachtung, da sie es ermsglicht, simulierten kom-
plexen physikalischen Systemen beobachtbare Grs8en zuzuordnen. Damit erlaubt sie
es sowohl Vorhersagen Yber verschiedene astrophysikalische Systeme zu machen, zum
Beispiel Yber das wellenISngenabhSngige Erscheinungsbild, die folglich YberprYfbar
sind, als auch RYckschlYsse auf die zugrundeliegenden physikalischen Bedingungen in
einem beobachteten System zu ziehen. Jedoch besitzt auch diese Methode Grenzen,
welche sich in Form hoher Simulationszeiten Su§ern k3nnen. Die Simulationszeit
wiederum wird ma8geblich durch die Anzahl simulierter Interaktionen bestimmt,
welche im Falle hoher optischer Tiefen deutlich ansteigt (z. B3aes et al.201§
Gordon et al. 2017 Camps und Baes2019. HSubg wird diesem Problem durch
das EinfYhren einer maximalen Anzahl von Interaktionen pro Photonenpakét;.
entgegengewirkt. Jedoch fYhrt dieser Ansatz zur UnterschStzung der Temperaturver-
teilung und zu Fehlern im abgeleiteten Erscheinungsbild des simulierten Systems.
Diese Fehler k3nnen dabei, sofern Yberhaupt m3glich, nur schwer abgeschStzt werden.
Jedoch wird die korrekte Simulation der Temperaturverteilung insbesondere dann
entscheidend, wenn das System zu untersuchende Strahlungsquellen besitzt, die sich
in optisch dichten Regionen bebnden, wie es zum Beispiel bei eingebetteten Planeten
oder viskosen ZSSn der Fall ist. Fehler bei der Temperaturverteilung Su8ern sich
dann in Form von verSnderten Flusskarten, die sowohl geringere Flusswerte als auch
einen verSnderten Verlauf aufweisen k3nnen. Dies wiederum kann sich auf gezogene
RYckschlYsse bezYglich der in beobachteten Systemen vorherrschenden physikalischen
Bedingungen auswirken.

Abgesehen von der EinschrSnkung der Anzahl simulierter Interaktionen gibt es
weitere gelSubge Methoden, um das Problem hoher optischer Tiefen anzugehen.
Dazu zShlt diepartielle Dilusionsapproximation (Min et al. 2009, der modiPzierte
Random Walk: (MRW; Min et al. 2009 Robitaille 2010 sowie verschiedene Methoden
der Stichprobenziehung nach WichtigkeitBaes et al.2019, welche unterschiedliche
StSrken und SchwSchen besitzen.

So kann die partielle Dilusionsapproximation zur Korrektur der Temperaturver-
teilung im Anschlussan eine MCST-Simulation eingesetzt werden. Hierbei werden
zunSchst Gebiete hoher optischer Tiefen im Modellraum identibziert, welche sich
hSubg durch eine schlechte Photonenstatistik pro Gitterzelle und ein Rauschen in
der Temperaturverteilung bemerkbar machen. Anschlie8end wird die sogenannte
zeitunabhSngige Dilusionsgleichurigdurch die Wahl geeigneter Randwerte numerisch
gelSst. Die Randwerte wiederum sind debniert durch die Temperaturen, welche die

L Englisch fYr dZufallsbewegung, ZufallswegO.

2 Eing partielle Di'erentialgleichung zur Beschreibung der WSrmeleitung. Sie ist gegeben durch
A Dycef. T4 =0, wobei Dyoer der im Allgemeinen temperaturabhSngige Dilusionskoe"zient
ist (Min et al. 2009.
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MCST-Simulation am Rande des Gebiets ermittelt hat. Die fYr das Gebiet ermittelte
Temperaturverteilung ist im Vergleich zu derjenigen der MCST-Simulation wesentlich
glatter, jedoch handelt es sich hierbei lediglich um eine NSherung. So ISsst 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 Dilusionsapproximation Pndet beispielsweise Verwendung, wenn
die vertikale Dichteverteilung einer ZSS auf Basis von MCST-Simulationen und dem
LSsen entsprechender hydrodynamischer Gleichungen iterativ bestimmt werden soll
(Min et al. 2009.

Der MRW hingegen wird bereits wShrend einer MCST-Simulation eingesetzt
und dient zur VerkYrzung der Simulationszeit individueller Photonenpaketpfade.
HierfYr wird zunSchst eine Kugel debniert, 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 k3nnen. Nach der Arbeit vonFleck und Canbeld(1989) ISsst 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 durchfYhren zu mYssen.
Dieser Ansatz fYhrt 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 Dilusionsapproximation, um eine Approximation. UrsprYnglich
wurde die analytische L3sung des Zufallswegs fYr den Spezialfall isotroper Strahlung
hergeleitet und konnte dann auf den Fall anisotroper Strahlung erweitern werden,
sofern die zugehsrige Phasenfunktion (vgl. Kapite?.4.1) ausschlie8lich vom Winkel
zwischen dem einfallenden und ausfallenden Strahl abhSngtH(maru 1979. Eine
Erweiterung auf den Fall von Mie-Streuung war bisher jedoch nicht msglich. Hinzu
kommt, dass auch das Emissionsspektrum der Kugel nicht vollstSndig dePniert ist,
wodurch zusStzliche Annahmen diesbezYglich gemacht werden mYssen.

Das Grundprinzip der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit wiederum besteht in
der Modibkation von WDFs, welche wShrend einer MCST-Simulation zur Auslosung
von Zufallsgrs8en eingesetzt werden. So kann beispielsweise die WDF zum Auslosen
der optischen Tiefe (vgl. GI.2.22) derart verSndert werden, dass h3here optische
Tiefen bevorzugt ausgelost werden; im Gegenzug muss jedoch @eswicht (die
Energie) des Photonenpakets mit einem Wichtungsfaktor angepasst werdeings
et al. 2019. Diese Methode ist vielseitig und ermsglicht es, ma8geblich Ein3uss auf
die Erzeugung von Photonenpaketpfaden zu nehmen. Bei der Simulation komplexer
Systeme ist allerdings hSubg nicht bekannt, welche spezibschen Modibkationen der
verschiedenen WDFs zu den besten Ergebnissen fYhren. Hinzu kommt, dass der
durch die Verwendung der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit gemachte Fehler
bei der Simulation im Allgemeinen nur schwer abzuschStzen ist, da zwar einige
Pfade bevorzugt, andere Pfade jedoch vernachlSssigt werden und der Elekt des
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VernachlSssigens im Allgemeinen unbekannt ist. Sollte ein Photonenpaket zudem
Mehrfachstreuung erfahren, wird der Wichtungsfaktor mehrfach angewandt, was bei
hohen optischen Tiefen zu besonders hohen Gewichten fYhren kann und eine weitere
potenzielle Fehlerquelle darstellt Baes et al.2016. Verglichen mit der partiellen
Dilusionsapproximation 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 LS-
sen des Problems hoher optischer Tiefen eingesetzt werden kann, die (i) auf der
MC-Methode basiert undwShrendeiner MCST-Simulation eingesetzt werden kann,
(i) mit Mie-Streuung kompatibel ist, (iii) nicht den Einsatz vieler Algorithmen zur
Optimierung von MCST-Simulationen beeintrSchtigt (z. B. kontinuierliche Absorp-
tion und Reemission, direkte Reemission mittels Temperaturkorrektur, Peel-o!; vgl.
Kapitel 2.4.2), (iv) auf nicht modibzierten WDFs beruht und (v) bei (theoretisch)
beliebig hohen optischen Tiefen eingesetzt werden kann. In Kapitel2 werden die
relevanten Gr$8en eingefYhrt und hergeleitet, die zur Anwendung der entwickelten
Methode notwendig sind. AuSerdem wird die Skalierbarkeit der Methode untersucht,
was wichtig fYr ihre FunktionsfShigkeit fYr den Fall (beliebig) hoher optischer Tiefen
ist. Anschlie8end werden die Grenzen der Anwendbarkeit sowie msgliche weitere An-
sStze zur Verbesserung der Methode in Kapitél3 beschrieben und ihre ElektivitSt
in Leistungstests gemessen. In Kapitéd.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 Einf3uss einer zu niedrigen
Anzahl maximaler Interaktionen pro Photonenpaket Nj, ) untersucht. Anschlie§end
folgt eine Diskussion Yber die Notwendigkeit einer solchen Methode zur L8sung des
Problems hoher optischen Tiefen. Hierbei wird primSr auf den EinBuss einer feh-
lerhaften numerischen Behandlung der optischen Tiefe bezYglich der resultierenden
Temperaturverteilung eingegangen sowie auf potenziell daraus entstehende Fehler
bei der Erzeugung synthetischer Beobachtungen mit Instrumenten wie ALMAL(rz
et al. 2002, PIONIER (Le Bouquin et al. 2017 und MATISSE (Lopez et al.2019.
Eine Zusammenfassung der Ergebnisse bndet sich in Kapiseb.

3.2 Monte-Carlo Random Walk

Die hier vorgestellte neu entwickelte Methode wurde vollstSndig im MCST-Programm
Mol3D implementiert und getestet. GrundsStzlich nutzt sie wShrend eineigent-

lichen®* 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. Au8erdem wird die Anwendbarkeit der Methode beim tbergang zu beliebig

3 Das Wort deigentlichO dient im Verlauf dieser Studie zur Unterscheidung zwischen vorbereiten-
den MCST-Simulationen und denjenigen eigentlichen Simulationen, welche von den ersteren
Simulationen Gebrauch machen kSnnen.



34 3 Monte-Carlo-Strahlungstransport in optisch dichten Regionen

hohen optischen Tiefen diskutiert und die M3glichkeit zur AbschStzung eines damit
einhergehenden Fehlers untersucht. Das grundlegende Vorgehen bei Anwendung der
Methode ISsst sich wie folgt zusammenfassen.

ZunSchst werden Zufallswege von Photonenpaketen, welche sich vom Zentrum zum
Rand einer simulierten Kugel bewegen, vorberechnet. WShrenddessen werden die
Werte derjenigen Variablen erfasst, die wShrend einer eigentlichen MCST-Simulation
relevant sind. Dieser Prozess wird vielfach durchgefYhrt, wodurch KVFs der erfassten
Variablen abgeleitet werden k3nnen, die wShrend einer eigentlichen MCST-Simulation
zum Auslosen von Zufallszahlen genutzt werden. Eine Schwierigkeit bei diesem Vorge-
hen besteht darin, sSmtliche relevanten Gr3gen auf e"ziente Weise zu speichern und
das Auslosen entsprechender Zufallszahlen wShrend einer Simulation mit m3glichst
geringem zeitlichem Aufwand zu erm&glichen. Der intuitive Ansatz fYr diese Methode
bestYnde im Erfassen und Abspeichern der vollstSndigen Liste von Eigenschaften der
Photonenpakete zu dem Zeitpunkt, an dem sie den Rand der Kugel durchdringen
und aus dieser austreten, sowie der wShrend der Vorberechnung insgesamt von der
Kugel absorbierten EnergieESL (vgl. Gl. 2.25. Zu diesen Zufallsvariablen wYr-
de insbesondere die WellenISnge der vierdimensionale Stokes-Vektor sowie der
Austrittswinkel .o, zShlen. Der Ausgang einer solchen Simulation hSngt zusStzlich
von der Temperatur, dem Radius und der Dichte der Kugel ab. Die aufgefYhrten
Grs8en hSngen zudem voneinander ab, sodass sie nicht individuell erfasst werden
k3nnen. WYrden die genannten Gri8en bei Simulationen durch eiigassierung'
guantisiert und ihre entsprechenden multidimensionalen KVFs abgespeichert, so
wYrde dies, je nach geforderter Genauigkeit bei der Klassierung, schnell zu immensen
Speicherplatzanforderungen fYhren, sodass ein anderer Ansatz hierfYr notwendig
ist. Der in dieser Studie gewShlte Ansatz besitzt demgegenYber deutlich geringere
Speicherplatzanforderungen und wird in KapiteB.2.1 beschrieben.

Im Folgenden werden mitStandard MCST-Simulationen diejenigen Simulationen
bezeichnet, dienicht auf die hier entwickelte und vorgestellte Methode zurYckgreifen.
Sie bilden die Grundlage fYr diese Studie und werden in Kapit2l4.2 beschrieben.
Au8erdem sei angemerkt, dass die in dieser Studie verwendeten Staubeigenschaften
auf gemittelten optischen Daten basieren (vgl. Kapite?.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 sSmtlicher Eigenschaften eines Photonenpakets am Rand einer
simulierten homogenen Kugel zu hohen Speicherplatzanforderungen fYhren wYrde,
werden diese stattdessen zu einem frYheren Zeitpunkt wShrend der Simulation des
Photonenpakets erfasst. Dies geschieht am letzten Punkt der Absorption und Re-
emission des Photonenpaketdevor 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 verlSsst. WShrend der Simulationen zur Vorberechnung der entsprechenden
(multidimensionalen) KVFs werden dafYr Zufallszahlen der folgenden Variablen er-
fasst: der Ort derletzten Absorptiondes Photonenpakets vor Verlassen der Kugel
(r), die von der Kugel bis zum Erreichen dieses Orts absorbierte Energie &

und die WellenlSnge des Photonenpakets )(beim Verlassen der Kugel. FYr eine
Kugel, die aus Material konstanter Dichte, Temperatur und optischer Eigenschaften
besteht, hSngt der Ausgang einer solchen Simulation von ihrem Radiusyf), inrer
Temperatur (T) und der Anzahldichte des Staubsrisaup) ab. Da ein Photonenpaket

im Anschluss an das letzte Absorptionsereignis an derselben Stellgpolarisiert
reemittiert wird, mYssen keine Information bezYglich des Polarisationszustands des
Photonenpakets erfasst werden. Es sei au§erdem angemerkt, dass wShrend der kom-
pletten Simulation von Mie-Streuung ausgegangen wird und der Polarisationszustand
des Photonenpakets daher vollstSndig simuliert wird.

Im Folgenden werden drei Variablen vorgestellt, welche fYr die E"zienz der entwi-
ckelten Methode entscheidend sind und zur Erstellung der multidimensionalen KVFs
dienen. Dazu zShlt die elektive optische Tiefé!", die kleinste fehlende optische
Tiefe - und die relative absorbierte Gesamtenergi . Bei den Grigen- 2" und X
handelt es sich um Zufallsvariablen, wShrené' ausgewShite Werte annehmen wird
und ein Ma8§ fYr die Gr38e der simulierten Kugel ist. Bevor diese Gri8en dePniert
werden, wird jedoch zunSchst der Ablauf der Simulation einer vorzuberechnenden
Kugel anhand der tbersichtsgrabk in Abb3.1 erlSutert. Das Ziel dieser GrapPk ist
es, die Bedeutung und das Zusammenspiel der verschiedenen Variablen anschaulich
darzustellen, bevor diese im Detail dePniert werden.

Abbildung 3.1zeigt beispielhaft den Pfad eines simulierten Photonenpakets, welches
sich vom Kugelzentrum &R O Yber den letzten Ort der Absorption und Reemission
A+ R,O schlie8lich 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 &S0 und Absorptionsorte mit-8/R0O 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. WShrend der Vorberechnung einer Kugel
mit konstanter Temperatur (T) und Kugelgr§g§e ") wird eine hohe Anzahl von
Photonenpfaden simuliert, die schlie8lich zur Erzeugung einer multidimensionalen
KVF dienen. Eine einzelne KVF erfasst dabei die ZufallsvariableX , -1 und , .
Wie in der GraPk dargestellt, ist die Grs8e ' ein Ma§ fYr den Abstand des Punkts
der letzten Absorption zum Rand der Kugel und die Gr3§& erfasst sSmtlichen
absorbierten EnergiebeitrSge 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 GrabPk dargestellt wird, oder das
Gebiet der Kugel ohne weitere Interaktion direkt verlassen; eine Absorption ist
danach per DePnition ausgeschlossen. Dieser sogenarimtale Schritt entspricht
dem grau dargestellten Abschnitt des Photonenpaketpfads. Beim Verlassen der Kugel
wird schlie§lich die WellenlSnge des Photonenpakets erfasst. Die Simulation eines
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Abb. 3.1: Tfbersichtsgrabk zur Veranschaulichung der Simulation eines Photonenpa-
kets und der Bedeutung der verschiedenen eingefYhrten Gri8en bei der Vorberech-
nung einer KVF fYr eine gewShlte Grige der Temepratdr und Kugelgrige&sh'. Die
KVFs erfassen die in Rot dargestellten Grs8eX , -1 und , . Das Photonenpaket
startet im Kugelzentrum &R O und bewegt sich entlang des in schwarz dargestellten
Pfades. Streuorte werden mit 4SO und Orte der Absorption mit anschlie§ender
Reemission mit &4 RO dargestellt. Im Anschluss an den letzten Punkt der Absorp-
tion und Reemission A+ RO bewegt sich das Photonenpaket beim sogenannten
dbnalen SchrittO absorptionsfrei durch die Kugel, bis es diese schlie§lich durch ihren
Rand verlSsst. Siehe KapiteB.2.1fYr Details.

einzelnen Photonenpakets endet, sobald dieses den Rand der Kugel verlassen hat.
Die fYnf VariablenT, &5, X, - und , , welche in der Grabk mit roter Schrift
dargestellt sind, erm3glichen es, wie sich im spSteren Verlauf zeigen wird, die Gr§gen
F'sphs M2 UNd " E2% 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.

Elektive optische Tiefe &5

Die Simulationen werden fYr Kugeln verschiedener optischer Tiefen und Tempera-
turen durchgefYhrt. Im Allgemeinen gilt jedoch, dass die optische Tiefe zwischen
dem Zentrum und dem Rand einer Kugel wellenlSngenabhSngig ist und dass die
WellenlSnge eines simulierten Photonenpakets nach jedem Absorptionsereignis ent-
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sprechend dem temperaturabhSngigen Spektrum neu ausgelost wird. Folglich Sndert
sich die optische Tiefe der Kugel nach jedem Absorptionsereignis. Daher wird die Grs-
§e & eingefYhrt und im Anschluss erlSutert. In dieser Studie werden die folgenden
elektiven optischen Tiefen ausgewShlt und simuliert:

<<

) ) , T
ngth = Gyt I'sph Nstaub ' T sph /10 |i 1, > 2, > 3 (3.1)
wobei @, der temperaturabhSngige elektive Wirkungsquerschnitt ist und gegeben
ist durch K 4B
Ot (Tk) = "é 2
G%m( K) KZ(TK) 0 Ceﬂ dT d1 (3 )

T=Tk
mit dem wellenlSngenabhSngigen Wirkungsquerschnitt fYr E)%i"nktio@ext, der
Temperatur der KugelT = Tx und dem NormierungsfaktorK ,(T) = , (dBo/dT)d, .

Die dabei verwendete Liste an Temperaturen entspricht derjenigen, welche in
Kapitel 2.4.2 zur Vortabellierung von Gl. (2.26 genutzt wird. Hierzu wurden501
logarithmisch aufgeteilte Temperaturen zwischeB,7 und 3000K sowie 132 WellenlSn-
gen, zwischen50nm und 2mm verwendet. AuSerdem wird der Kugelradius konstant
auf rgpn = 1 AE gesetzt und ngy, derart gewShlt, dass die Werte der optischen
Tiefe &5 aus der MengeTg,, in Gl. (3.1) erreicht werden.

Zur Veranschaulichung der Bedeutung der Gr8&h" zeigt Abb. 3.2 verschie-
dene elektive optische Eigenschaften am Beispiel einer simulierten Kugel mit
Nstauo = 7,8410°’m' 3 und repn = 1 AE. Das obere Diagramm zeigt das Dile-
renzspektrum dBo/ dT, welches fYr jede Temperatuifx auf einen Maximalwert
von eins normiert wurde. Hierbei ist deutlich zu erkennen, dass sich bei steigender
Temperatur das Maximum des Dilerenzspektrums nh.x zunehmend in Richtung
kYrzerer WellenlSngen verschiebt. Insbesondere ISsst sich zeigen, dass dieses einem
Gesetz Shnlich des WienOschen Verschiebungsgesetzes folgt, das gegeben ist durch
, max Tstaup O 2410umK (vgl. Kapitel A.3 im Anhang fYr eine Herleitung). Verglichen
mit dem WienOschen Verschiebungsgesetz ist es jedochk¥zerenWellenISngen
verschoben, was eine Folge der Methode zur Korrektur der Temperatur ist (vgl.
Kapitel 2.4.2 und dem iterativen Anstieg der geschStzten Staubtemperatur geschul-
det ist. Im unteren Diagramm wird zusStzlich der in GI.(3.2) debnierte elektive
Wirkungsquerschnitt @,,; (linke Achse) als Funktion der TemperaturTx gezeigt.
Beginnend mit einer Temperatur vonTx = 2,73K steigt dieser deutlich an, abgesehen
von einem lokalen Maximum und einem anschlie§enden relativ 3achen Minimum bei
Tk $ 500K, welches die Folge eines Silikatmerkmals ist (vgl. Kapitel.2.2). Da die
(radiale) elektive optische Tiefe & (unteres Diagramm, rechte Achse) entsprechend
Gl. 3.2 proportional zu @, ist, folgen beide Gri8en demselben Verlauf. Da wShrend
einer MCST-Simulation die geschStzte Temperatur des Staubs iterativ ansteigt,
ISsst sich aufbauend auf diesen Diagrammen das Folgende schlie§en: Mit steigender
Temperatur werden zunehmend Photonenpakete kYrzerer WellenlSngen emittiert,
was zu einem elektiven Anstieg der von diesen erfahrenen optischen Tiefe fYhrt.
Folglich wird das Material fYr die von ihm reemittierten Photonenpakete wShrend
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einer Simulation zunehmend undurchlSssiger. Um fYr verschiedene Temperaturen
Tk eine Shnliche elektive UndurchiSssigkeit zu erzielen, welche bei Standard-MCST-
Simulationen ausschlaggebend fYr die benstigte Simulationszeit ist, muss die Dichte
des Materials daher bei niedrigeren Temperaturen typischerweise deutlich hSher
sein als bei hSheren Temperaturen. Bei den Vorberechnungen und Simulationen der
verschiedenen Kugeln ist es daher zweckm§§@h anstelle vonngg,p als Grundlage
zur Auswahl simulierter Kugeln zu verwenden. Auf diese Weise wird gewShrleistet,
dass die Anwendung der Methode bei verschiedenen Temperaturen zu einer Shnlichen
Reduktion der Simulationszeit fYhrt. Die Gr§§e&S' kann daher als Ma§ f¥r die
Kugelgrs8ein Einheiten der optischen Tiefe betrachtet werden. Weiterhin sei ange-
merkt, dass es sich beis?” lediglich um eines von vielen m3glichen Magen fYr die
elektive optische Tiefe der Kugel handelt. Allerdings wird in Kapitel3.2.2 gezeigt,

dass diese Debnition zweckmS8ig ist und zu guten Ergebnissen fYhrt.

Kleinste fehlende optische Tiefe - N

Die Grs8er |, bezeichnet den geometrischen radialen Abstand zwischen dem Zentrum
einer simulierten Kugel und dem letzten Absorptionsort eines Photonenpakets, bevor
dieses zum ersten Mal die Kugel verlSsst. HShere Werte der optischen Tiéj@‘
fYhren generell zu einer Verschiebung des Absorptionsorts hin zu gri§ergrund
seiner relativen AnnSherung zur KugeloberBSche. Um das Auslosen des letzten Ab-
sorptionsorts zu ermsglichen, wird in dieser Studie die Zufallsvariabte? verwendet,
welche gegeben ist durch

fehl — "
-abs = (Tsph " Tia) CabsNstaub (3.3)

und dem kleinsten Abstand zwischen dem letzten Absorptionsort und dem Rand der
Kugel in Einheiten der optischen Tiefe entspriclit FYr den Wert des hierbei verwen-
deten wellenlSngenabhSngigen Wirkungsquerschni@sps wird von der WellenlSnge,
des Photonenpakets ausgegangen, die es nach dessen letzter Reemission besitzt. Da
im Anschluss an dieses Ereignis per Debnition ausschlie8lich Streuereignisse bis zum
Verlassen der Kugel stattbnden k3nnen, bleibt die WellenISnge bis zum Austritt aus
der Kugel unverSndert. Zur Erstellung der entsprechenden KVF und zur Klassierung
von - “werden 100 logarithmisch aufgeteilte Intervalle bis zu einem Maximalwert
von - e = 30 verwendet.

Abbildung 3.3 zeigt in den oberen Diagrammen fYr drei verschiedene Temperaturen
(2,73, 45und 1508K) die jeweiligen Wahrscheinlichkeitsverteilungen fYr Zufallszahlen
von - e £ jeweils fYnf verschiedene Werte der Kugelgr$&&. Hierbei ist deutlich zu

abs

erkennen, dass fYr alle Temperaturen die jeweiligen Wahrscheinlichkeitsverteilungen

fYr steigende Werte voriﬁ)ﬂh sich Shnlicher werden. Dieser Elekt ist zu erwarten,

5FYr diese Methode wSre es ebenfalls m3glich, anstelle vayys in Gl. (3.3) beispielsweise die
Gri8e Cey zu verwenden. Dadurch wYrde die Verteilung der auf diesem Wege errechneten
Zufallszahlen um einen wellenlSngenabhSngigen Faktor skaliert. Am Prinzip der Methode wYrde
sich dadurch nichts Sndern, jedoch ist ein Vorteil aufgrund dieser €nderung nicht zu erwarten.
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Abb. 3.2: Darstellung der TemperaturabhSngigkeit reemittierter Photonenpakete
bei der Verwendung des DilerenzspektrumdBo/ dT. Oben: Das Dilerenzspektrum
als Funktion der WellenISnge und Temperatur Tk, welches fYr jede Temperatur
auf einen Maximalwert von eins normiert wurdeUnten: Der elektive Wirkungsquer-
schnitt G,y (linke Achse; vgl. GI.3.2) und die entsprechende elektive optische Tiefe
&M (rechte Achse; vgl. GI.3.1) als Funktion der Temperatur. Siehe Kapitel3.2.1
fYr 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;
zusStzliche Elekte, ausgeldst durch die KrYmmung der Kugel, sind in diesem Falle
vernachlSssigbar. Die gr§§ten Unterschiede Pnden sich dabei bei den Verteilungen
fYr 5" = 10, also bei der kleinsten Kugelgrs8e. Diese Unterschiede ergeben sich
durch die optischen Eigenschaften des verwendeten Staubs; &' handelt es
sich nSmlich lediglich um eineelektive optische Tiefe, was bedeutet, dass einige
der reemittierten Photonenpakete sogar niedrigere optische Tiefen alg; = 10
erfahren. Allerdings werden dadurch die m3glichen Zufallszahlen fY£Y nach oben
beschrSnkt, 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- 2% fYr drei verschiedene Temperaturer2(73, 45

abs
und 1508K von links nach rechts) und jeweils fYnf verschiedene Werte der Kugelgr$ge
&P Zur Erstellung einer Verteilung wurden jeweilsl®® Photonenpakete simuliert.
Die €hnlichkeit der Verteilungen verschiedener Temperaturen zeigt, dass von einer
Kugel emittierte Photonenpakete unabhSngig von der jeweiligen Temperatur aus

Shnlichen Tiefenschichten stammen.

Die Folge ist ein Anstieg der Wahrscheinlichkeitsdichte fYr niedrigere Werte vorf!,

was in den Diagrammen in Abb.3.3 zu erkennen ist. Unter allen$ 10 fYr diesen
Plot simulierten Photonenpakten stammte keines aus einer Tiefe vorfl & 30.
Dies bedeutet, dass lediglich 10 ° % der emittierten Strahlungsleistung aus tieferen
Schichten entstammt, was zeigt, dass die Obergrenze bei der Klassierung v
ausreichend hoch gewShlt wurde. In den unteren drei Diagrammen von Ath3
sind die zugehSrigen WDFs der Wahrscheinlichkeitsverteilungen der oberen drei
Diagramme dargestellt. Die WDFs erreichen ihr Maximum bei etwa/®? = 0,1. Im
Durchschnitt stammen Photonenpakete jedoch aus einer Tiefe von cire? =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 entsprichtund es zum anderen das
Ergebnis verschiedener sich entgegenwirkender Prozesse ist. Zum einen beginnt
jede Simulation mit einem Photonenpaket im Zentrum der Kugel, wodurch"
bevorzugt hdhere Werte annimmt. Der Grund hierfYr ist, dass ein Photonenpaket
auf dem Weg vom Zentrum zum Rand der Kugel an jedem Interaktionspunkt

61m dreidimensionalen Grenzfall kann gezeigt werden, dass die durchschnittliche optische Tiefe,
aus der Photonenpakete stammen, be# = 2/ 3 liegt.
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Abb. 3.4: Im Durchschnitt pro Energie des Photonenpaket&, von einer Kugel

absorbierte Gesamtenergié BYL als Funktion der Temperatur der KugelTx. FYr

jede Temperatur und Kugelgrsg§esSh' wurden jeweils10* Photonenpakete simuliert.

eine Wahrscheinlichkeit dafYr besitzt, die Kugel zu verlassen. Dadurch k3nnen
Photonenpakete ihr letztes simuliertes Reemissionsereignis nur dann in der NShe
des Kugelrandes haben, wenn jede vorherige Interaktion nicht zum Austritt aus der
Kugel gefYhrt hat. Dem entgegen wirkt das Streuvermsgen von Photonenpaketen,
denn durch Streuung wird die geometrische Distanz zwischen einem Reemissionsort
und dem anschlie§enden Absorptionsort elektiv verkYrzt. 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 fYhrt. Die bis zum
letzten Absorptionsereignis von der Kugel absorbierte Gesamtenergide L ergibt
sich aus der Summe der auf den zuvor zurYckgelegten Teilstrecken absorbierten

Energien, welche durch GI. 2.25 gegeben ist, zu

" B = E) Nstaub Cabs(; i)li- (3.4)

abs ™ _
|
Hierbei beschreibt, ; die WellenlSnge, die das Photonenpaket nach denten Inter-
aktionsereignis besitzt, und; die nach deri-ten Interaktion innerhalb der Kugel
zurYckgelegte Strecke. FYr diese entwickelte Methode ist es wichtig, dass keine
EnergiebeitrSge nach dem letzten Absorptionsereignis innerhalb der Kugel zur Be-
rechnung von" ELL berYcksichtigt werden, wie sich im spSteren Verlauf dieser Studie
in Kapitel 3.2.3zeigen wird.
Abbildung 3.4 zeigt dieim Durchschnitt pro Energie des Photonenpaketg, von

einer Kugel absorbierte Gesamtenergle %' als Funktion der Temperatur der Kugel
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Tk fYr verschiedene Kugelgrsgeih'. Die Grige" BYL ergibt sich, jeweils fYr einen
Wert der Temperatur und Kugelgrs8e, aus dem durchschnittlichen Wert der Zufalls-
zahlen" E$\ aus Gl. (3.4) mit Hilfe von jeweils 10* simulierten Photonenpaketen.
Die dargestellten VerlSufe weisen eine starke €hnlichkeit unter verschiedenen Werten
von &P auf. Dieses Verhalten ist insbesondere im Falle hiherer Werte véif" fest-
zustellen. Au§erdem fSlit auf, dass jede Kurve eine deutlich von den anderen Kurven
unterscheidbare Lage im Diagramm einnimmt, insbesondere da die vertikale Achse
eine logarithmische Darstellung verwendet. Hshere Werte vaiih' resultieren folglich

in h§heren Werten von" B9 und die Kurven konstanter Kugelgrs8e ergeben sich
nahezu durch eine einfache Verschiebung in diesem doppellogarithmischen (log-log)
Diagramm. Um diesen Zusammenhang zu untersuchen, wird in AbB.5 die Grs8e

" BYYE , als Funktion von &%' gezeigt. Der grau unterlegte Bereich entspricht dem
Bereich der ermittelten Werte fYr Kugeltemperaturen zwische®,73 und 3000K.
Die rote Kurve zeigt beispielhaft den Verlauf fYr die Temperatulfk # 1500K. Der
dargestellte Verlauf im log-log Diagramm ist nSherungsweise geradlinig mit einer
Steigung von 2, die auf den folgenden quadratischen Zusammenhang hindeutet:

3 4,
n ot ..Ssph GI_ l) n 2
abs $ )?t - Eabs $ nstaubrsph,

wobei " Egps die im Durchschnitt pro Staubkorn durch ein einzelnes simuliertes
Photonenpaket absorbierte Gesamtenergie bezeichnet (vgl. Gl25. Um bei den
Simulationen der Kugeln nicht Zufallsvariablen beliebiger Gr§8enordnungen durch

Klassierung quantisieren zu mYssen, wird statt der absorbierten Gesamtenetgig ok
die relative absorbierte Gesamtenergi¥ verwendet, welche debniert ist als

" gt n -
X1 —s2= 3204 Cas(, )l (3.5)
E)y & Qxt i

Auch im Falle von Gl. (3.5 werden lediglich Wegstrecket; vor Erreichen des letzten
Absorptionsorts berYcksichtigt. Die gewShlte Debnition fYX erfYllt gleichzeitig
verschiedene Zwecke. ZunSchst it ein Ma§ fYr die in der Kugel deponierte Energie,
welche linear mitX und der Energie des Photonenpakets, (vgl. Gl. 3.4) skaliert,
wodurch die in dieser Studie vorgestellte Methode nicht an spezibsche Werte n
gebunden ist. Durch den in GI.(3.5) verwendeten Faktor(1/ &5")2 besitzt X zudem
eine deutlich schwSchere AbhSngigkeit von der Kugelgrs§e, was einen deutlichen
Vorteil bei der Klassierung hat, weil damit die Notwendigkeit der Klassierung von
Zufallszahlen beliebig hoher Gri§enordnungen entfSlit.

FYr die Klassierung werder400 logarithmisch aufgeteilte Intervalle zwischen
XmMn =10' 7 und X ™ = 10 sowie ein zusStzliches Intervall fYr den Spezialf&l = 0
verwendet. Der Spezialfall tritt ein, sollte es zu keinem Absorptionsereignis innerhalb
der Kugel kommen, bevor das entsprechende Photonenpaket die Kugel verlSsst. In
diesem Falle entspricht das Zentrum der Kugel dem Ort der letzten Absorption,
wodurch die Zufallsvariablenr;, = 0 und X =0 entsprechen. Abbildung3.6 zeigt
WDFs der relativen absorbierten Gesamtenergi¥ fYr verschiedene Temperaturen
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Abb. 3.5: Durchschnittliche von einer Kugel pro Energie des Photonenpakets
absorbierte Gesamtenergie' (BS/E ,) als Funktion der Kugelgrs§e&®. Die rote
Kurve zeigt den Verlauf fYr den FallTx # 1500K. Der grau unterlegte Bereich

entspricht dem gesamten Temperaturbereich voR,73 bis 3000K.

und Kugelgrsgen, wobei jede WDF auf Basis voti®® simulierten Photonenpaketen
erzeugt wurde. Au!Sllig ist, dass die WDFs jeweils beX # 10 2...10 ! einen deut-
lichen Peak aufweisen und lediglich fYr die kleinste Kugelgrs§e véff" = 10 (graue
Histogramme) relevante BeitrSge bei kleinen Werten voX vorliegen. ZusStzlich
sind in Abb. 3.6 an die WDFs logarithmische Normalverteilungehangepasst worden,
welche durch Kurven entsprechender Farben dargestellt werden. Beim Vergleich
mit den angepassten Kurven zeigt sich, dass sich die WDFs fXrinsbesondere im
Falle hoher Werte vonéﬁ)‘(’th gut durch Log-Normalverteilungen beschreiben lassen.
Au8erdem k3nnen bei den verschiedenen Temperatur&p Anzeichen fYr Konvergenz
der WDFs und ihrer angepassten Kurven festgestellt werden. Eine bemerkenswerte
Gemeinsamkeit aller WDFs ist das Fehlen eines Beitrags vot©> 10, das heist fYr
sSmtliche durchgefYhrten Simulationen gilt

X <X max =10, (3.6)

Vorberechnung der KVFs

FYr jede vorberechnete Kugeltemperatur und Kugelgrige wird jeweils eine (multidi-
mensionale) WDF und eine KVF erzeugt, die jeweid0®2 1002 132(My 2 Mgé%g 2 My,
wobei M, die Anzahl von aufgeteilten Intervallen einer Variablex ist) EintrSge

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

— w 1 (In(x)! w?
V(X) = “mmr €Xp 100w
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Abb. 3.6 WDFs der Zufallsvariable X auf Basis von 1(® Simulationen pro

Temperatur Tx und Kugelgr$§e &5'. Dargestellt sind fYr 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 kSnnen
anschlie§end wShrend einer eigentlichen MCST-Simulation wiederholt abgerufen
werden, ohne erneut berechnet werden zu mYssen. Pro Kugelgré§’§ ergibt dies
beim Vortabellieren derM; = 501 Temperaturen einen Festplattenspeicher von
$ 10 GB bei der Verwendung von einfacher Genauigkeit (single precision). In realen
MCST-Simulationen kann es vorteilhaft sein, mehrere Gr§8enordnungen der Kugel-
grs8en vorzutabellieren, wodurch der Speicherbedarf ein limitierender Faktor werden
kann.

Au8erdem wurde die in dieser Studie getrolene 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 gewShlten Intervalle der WDFs f¥£Y und X insofern insge-
samt breit genug sind, als die ermittelten Zufallswerte fYr sSmtliche Simulationen
innerhalb dieser Intervalle lagen. FYr die Anzahl der Intervalle wurden zusStzlich
deutlich hShere Werte getestet, jedoch bel der Gewinn an Genauigkeit zu gering aus,
um den deutlichen Anstieg an benstigtem Festplattenspeicher zu rechtfertigen. Eine
deutlich niedrigere Anzahl von Intervallen wurde ebenfalls getestet, fYhrte jedoch
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zu hdheren Fehlerf, das hei§t zu einer schlechteren ReprSsentation der WDFs, und
wird daher nicht verwendet. Die gewShlte Anzahl von Intervallen ist folglich ein
Kompromiss zwischen dem benstigten Festplattenspeicher und der Genauigkeit der
Klassierung. Schlie8lich wurde statt der logarithmischen Klassierung eine lineare
Klassierung getestet, was jedoch bei der gleichen Anzahl von Intervallen ebenfalls zu
grs8eren Fehlern bei der ReprSsentation der Zufallsvariablen fYhrte und daher nicht
verwendet wird.

3.2.2 Skalierbarkeit

Die im Rahmen dieser Studie simulierten Kugelgrsge&?" (vgl. Gl. 3.1) basieren
auf Simulationen mit festgelegten Werten der Dicht@g,,, und der geometrischen
Ausdehnung der Kugeks,. In einer eigentlichen MCST-Simulation hingegen sind
die in jeder Gitterzelle vorherrschenden physikalischen Bedingungen im Allgemeinen
verschieden und je nach simuliertem System kSnnen sich die Werte vog,,, sowie
die Grs8en der Zellen Yber mehrere Gri8enordnungen erstrecken. Damit die Methode
erfolgreich angewandt werden kann, ist es daher entscheidend, dass die Ergebnisse
einer endlichen Anzahl simulierter Kugelgrs8en skaliert und fYr jeden beliebigen
Wert der Dichte und Zellgr§8e angewandt werden kSnnen. In diesem Kapitel wird
die M3glichkeit zum Skalieren der Ergebnisse zunSchst motiviert und anschlie§end
im Rahmen eines Tests bestStigt.

In MCST-Simulationen wird der Pfad eines jeden PhotonenpaketslIstSndigdurch
eine Folge von Zufallszahlen bestimmt. Eine dieser Zufallszahlen ist die optische
Tiefe -, welche, abhSngig von der Anzahldichtasu,, Yber den vom Photonenpaket
zurYckgelegten Weg zwischen zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen entscheidet.
Hierbei gilt | $ -/n gaup. Durch eine Skalierung (€nderung) vonng,y, Mittels eines
konstanten Faktors wird folglich die zurYckgelegte geometrische Strecke mit demselben
Faktor reziprok skaliert. Da dies fYr jedes TeilstYck des Photonenpfads separat der
Fall ist, tri't dieses Verhalten folglich fYr 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 vonng,y lediglich auf die Skalierung der geometrischen Ausdehnung
des Photonenpfads aus. Bei einer festgelegten Folge von Zufallszahlen sind daher
die ermittelten Zufallszahlen fYr-h' (vgl. GI. 3.3) und X (vgl. Gl. 3.5) sowie die
Grsge &5 (vgl. GI. 3.1) fYr konstante Werte VONT sph ANstaup UNAbhSNGIQVON Ngtaup -
Demnach lassen sich die erhaltenen Ergebnisse mittels Skalierung auf theoretisch
beliebige Werte vonngu, oderrgy, anwenden.

FYr einen numerischen Test der Skalierbarkeit wurden zunSchst Wahrscheinlich-

8 Zum AbschStzen des Fehlers durch die Klassierung mit zu wenigen Intervallen wurde der Mittelwert
der jeweiligen Zufallsvariable auf zwei Weisen berechnet. WShrend der Simulationen wurde dazu
zunSchst dereigentliche Mittelwert kontinuierlich ermittelt und aktualisiert. Im Anschluss an die
Simulationen wurde zusStzlich 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 ReprSsentation der Zufallsvariable hin.
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keitsverteilungen der Grs8eX fYr drei verschiedene Werte vomgp, (0,01, 1 und
100AE) erstellt, wobei ngay, reziprok skaliert wurde, um die in GI.(3.1) aufgefYhrten
Kugelgrégen&® zu erhalten. Entsprechend den vorherigen tberlegungen sollten
sich diese Verteilungen im Rahmen ihrer statistischen Fehler nicht unterscheiden.
Anschlie8end wurden die Dilerenzen der Wahrscheinlichkeitsverteilungen verschie-
dener Kugelgrdg8en bestimmt, welche in Abb3.7 beispielhaft fYr drei verschiedene
Temperaturen (2,73, 45 und 1508K) dargestellt werden. Jedes der neun aufgefYhrten
Diagramme entspricht einer solchen Dilerenz, wobei die Legende Aufschluss darY-
ber gibt, um welche Dilerenz es sich jeweils handelt. Hier bezeichnet zum Beispiel
4100 P 10 die Dilerenz der Wahrscheinlichkeitsverteilungen fYr Simulationen mit
rsoh = 100AE und rgpn = 1 AE. Es zeigt sich, dass die Unterschiede der Verteilungen
in der Gr§8enordnung von$ 1 % liegen und keinen systematischen Unterschied auf-
weisen. AuS8erdem werden die Durchschnittswerte vof von beiden Verteilungen
bestimmt und ihr relativer Unterschied/« . in den Legenden der entsprechenden Dia-
gramme aufgefYhrt, welcher ebenfalls in der Gr§8enordnung v8ri % liegt. FYr die
Simulation einer Verteilung wurden jeweilsl0* Photonenpakete simuliert, wobei jedes
von ihnen den Wert eines einzelnen Intervalls der Wahrscheinlichkeitsverteilungen um
den selben Betrag erhsht. Die Anzahl der registrierten Photonenpakete folgt damit
einer Poisson-Verteilung, deren erwartetes Signal-zu-Rausch-VerhSitnis entsprechend
der Anzahl simulierter Photonenpaketel/ 10* = 1% betrSgt. Daraus folgt, dass die
Diskrepanz der verglichenen Wahrscheinlichkeitsverteilungen durch den erwarteten
statistischen Fehler erkiSrt werden kann. DarYber hinaus wurde der gleiche Test
erneut durchgefYhrt, wobei allerdings mit einer um den Faktor 100 erhhten Anzahl
simulierter Photonenpakete pro Wahrscheinlichkeitsverteilung gerechnet wurde, um
das resultierende Signal-zu-Rausch-VerhSitnis erneut mit dem Erwartungswert zu
vergleichen. Die Resultate dieses Tests belen insgesamt erwartungsgemS§ aus und
Pnden sich in Abb.A.1 im Anhang. Abschlie§end ISsst sich feststellen, dass die Er-
gebnisse der Simulationen von Kugeln fester Grig§ei' erfolgreich skaliert werden
kSnnen und dadurch unter verschiedenen physikalischen Bedingungen anwendbar
sind.

3.2.3 Die Methode

In diesem Kapitel wird erlSutert, auf welche Weise die entwickelte Methode inner-
halb einer eigentlichen MCST-Simulation verwendet wird, um das Problem hoher
optischer Tiefen zu reduzieren. Eine Vorbedingung fYr ihren Einsatz ist, dass die
multidimensionalen KVFs bereits fYr verschiedene Kugelgrs§eil" vorberechnet
wurden und wShrend einer MCST-Simulation abgerufen werden k3nnen.

RSumliche und kalorische Bedingungen

Bewegt sich ein Photonenpaket wShrend einer eigentlichen MCST-Simulation durch
den Modellraum und wird innerhalb einer Zelle absorbiert, dann wYrde es beim
Standard-MCST an derselben Position reemittiert. Kommt die Methode zum Einsatz,
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Abb. 3.7: FYr drei verschiedene Temperaturer2(73, 45 und 1508K jeweils in der
ersten, zweiten und dritten Spalte) werden Dilerenzen zwischen Wahrscheinlich-
keitsverteilungen fYrX bei der Verwendung von Simulationen mit unterschiedlichen
Kugelgrsgenr gy, dargestellt. Die Grs8eng, wird bei der Erzeugung einer Wahr-
scheinlichkeitsverteilung in der Weise angepasst, dass wShrend der Simulationen die
angegebenen Werte der Kugelgrs&&®" erreicht werden. FYr jede Temperatur und
Kugelgrs8e wurden10* Simulationen durchgefYhrt. Die Legenden enthalten Infor-
mationen zu den Simulationen der jeweils verglichenen Kugelgrs8en. Beispiel: 8100
P 10 entspricht einem Vergleich der Verteilung bei einer simulierten geometrischen
Kugelausdehnung vorrs,, = 100 AE mit der Verteilung bei rg,, = 1 AE. DarYber
hinaus wird die relative Dilerenz der Mittelwerte zweier verglichener Verteilungen
durch /.« + in der oberen linken Ecke eines jeden Diagramms angegeben. Niedrige
Werte von /« ; entsprechen einer besseren tbereinstimmung.

wird stattdessen zunSchst YberprYft, ob eine der vorberechneten Kugeln verwendet
werden kann, um den Strahlungstransport zu beschleunigen. HierfYr mYssen allerdings
zwei Bedingungen erfVYIlt sein. Erstens muss die Kugel vollstSndig innerhalb der
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Grenzen der Zelle liegen, wobei der Absorptionsort das Zentrum der Kugel markiert.
Zweitens dVYrfen sich die optischen Eigenschaften der Zelle wShrend des Einsatzes
der Methode nicht Sndern. Sollte eine der Bedingungen nicht erfYllt sein, wird der
Standard-MCST fortgesetzt, bis es zur nSchsten Absorption kommt und erneut die
Anwendbarkeit der Methode YberprYft wird.

Zur tberprYfung der ersten (rSumlichen) Bedingung wird zunSchst der minimale
Abstand |, zwischen dem aktuellen Absorptionsort und dem Rand der Zelle ermit-
telt. Daraus ergibt sich mit Hilfe von GlI. (3.1) eine maximale (elektive) Kugelgrsge
4" in Einheiten der optischen Tiefe zu

amax —
Or - @ext Imin Nstaub »

wobei fYr die Bestimmung der temperaturabhSngigen Gr§&,, die aktuelle Tempera-
tur der Zelle T verwendet wird. Die erste Bedingung ist folglich fYr alle vorberechneten
Kugelgrs§en&h erfYlit, fYr die gilt: &5 % gm.

Die zweite (kalorische) Bedingung setzt die GewShrleistung der Konstanz optischer
Eigenschaften voraus. Jedoch besteht hierbei eine ol!ensichtliche Schwierigkeit, denn
im Verlauf der eigentlichen MCST-Simulation wird die geschStzte Temperatur einer
Zelle sukzessive mit jedem die Zelle passierenden Photonenpaket erhsht. Hingegen
werden die Temperaturen der Kugeln wShrend den vorbereitenden Simulationen als
konstant angenommen, wodurch ihre optischen Eigenschaften und insbesondere ihre
Reemissionsspektren (vgl. GI2.27) ebenfalls konstant bleiben. Diese zwei schein-
bar inkompatiblen Gegebenheiten kSnnen aufgrund eines technischen Details beim
Standard-MCST dennoch vereinbart werden. WShrend nSmlich die Zelltemperatur
durch Interpolation vortabellierter Werte eine kontinuierliche Funktion der in der
Zelle deponierten Energi€ ;¢ ist (vgl. Diskussion zu GI.2.26), wird das Reemissions-
spektrum, welches fYr 501 Temperaturen vortabelliert wirdhicht interpoliert und
wird daher bezYglich der Temperatur stufenweise erh3ht. Folglich ist die Konstanz der
optischen Eigenschaften der Zelle gewShrleistet, solange die durch das Photonenpaket
beim Einsatz der Methode deponierte Energisicht zum Erreichen einer hSheren
Temperaturstufe fYhrt. Zum tberprYfen der kalorischen Bedingung wird zunSchst
die maximale Energi€' E; ermittelt, welche einem einzelnen Staubkorn in der Zelle
hinzugefYgt werden kann, ohne die aktuelle Temperaturstufe zu verlassen. Unter
Verwendung der GIn.(2.25 und (3.5 ergibt sich daraus die folgende kalorische
Bedingung fYr die maximale Gr38e einer vorberechneten Kugel:

3 4, "Er 1
sph < V n T
0ext zelle Vstaub —=— E X

Die ZufallsvariableX besitzt jedoch nach GI.(3.6) ein empirisch ermitteltes elektives
Maximum, wodurch sich aus obiger Gleichung eine maximale Kugelgrsgg®
bestimmen ISsst, die gegeben ist durch

$ N 7Y
..max Vzelle Nstaub ET
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Simulierte Kugeln erfYllen somit die zweite (kalorische) Bedingung, falls fYr ihre
Grsge gilt: 65" % §n~.

Da die Methode beim Einsatz grs8erer vorberechneter Kugeln zu einer deutlicheren
Reduktion der Simulationszeit fYhrt, wird stets die gr$§tm3gliche Kugel gewShlt,
welche die rSumliche und die kalorische Bedingung erfYIlt. Folglich wird die Methode
umso e"zienter, je optisch dichter die zu simulierende Umgebung ist. Die bei Einsatz
der Methode aus der Meng@sp, (vgl. Gl. 3.1) gewShite Kugelgr§e ist daher gegeben
durch > ”
ar = max - % % min(§™,§") . (3.8)

T oon
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 nSchsten
Temperaturstufe ist; in diesem Falle wird auf den Standard-MCST zurYckgegri'en,
bis der Einsatz der Methode erneut msglich ist.

Verfahren

Sind die rSumliche und die kalorische Bedingung erfYllt, wird die vorberechnete
multidimensionale KVF entsprechend der mit GI(3.8) gewShlten Kugelgrs§e&sh" und

der aktuellen Temperatur der Zelle eingesetzt und Zufallszahlen der Zufallsvariablen
., -2 und X ausgelost. Mit Hilfe der relativen absorbierte Gesamtenergh wird
dann die absolute von der Kugel absorbierte Gesamtenerdiée . entsprechend Gl.
(3.5 berechnet und sofort der Energie der gesamten Zelle hinzugefYgt. Anschlie§end
wird der Punkt der letzten Absorption innerhalb der Kugel ausgelost. HierfYr wird
der geometrische Abstand, zwischen dem Zentrum der Kugel, an dem sich das
Photonenpaket zunSchst bebndet, 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. GI.2.20 ermittelt,
wodurch der Verschiebungsvektor des Photonenpakets bezYglich seiner LSnge und
Richtung vollstSndig bestimmt ist. Anschlie§end wird das Photonenpaketirekt vom
Zentrum der Kugel entlang des Verschiebungsvektors zum auf diese Weise ausgelosten
letzten Absorptionsort transportiert, welcher sich typischerweise nahe dem Rand
der Kugel bebndet. An dieser Stelle wird das Photonenpaket absorbiert und isotrop
reemittiert, wobei das Photonenpaket die zuvor durch die multidimensionale KVF
ausgeloste WellenlSnge besitzt. Durch den Schritt der direkten Verschiebung des
Photonenpakets entfSlit das Simulieren einer potenziell sehr hohen Anzahl von
Interaktionen, was der Hauptgrund fYr 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 Reemissitstchlich
das Gebiet der in der Zelle eingebetteten simulierten Kugel verlSsst, ohne vorher
absorbiert zu werden. Dieser Schritt wird im Verlauf dieser Studie als demaleSchritt
bezeichnet und im folgenden Kapitel thematisiert. Schal!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
Pnalen Schritt handelt es sich um den zeitintensivsten Aspekt der Methode. Nach
dem erfolgreichen Verlassen wird der MCST des Photonenpakets wieder regulSr
fortgesetzt.

3.3 Optimierung

Zur weiteren Optimierung der Methode sind einige AnsStze denkbar, denn der Einsatz
dieser wird generell durch verschiedene UmstSnde beschrSnkt. Das Aufheben der
BeschrSnkungen oder zumindest deren Reduktion wYrde damit zu einer weiteren
Verbesserung der Methode fYhren. In diesem Kapitel werden primSr drei Aspekte
nSher untersucht. Hierzu wird zunSchst eine Reduktion der benstigten Datenmenge
beim Speichern und Laden der multidimensionalen KVFs wShrend einer MCST-
Simulation untersucht. Danach wird die M3glichkeit zur Lockerung der rSumlichen
und kalorischen Bedingungen diskutiert. AuS8erdem werden Wege zur Beschleunigung
des zeitaufwendigen Pnalen Schritts der Methode analysiert. GrundsStzlich ist die
Optimierung der Methode von gro8er Bedeutung, insbesondere wenn es um die
Reduktion der Simulationszeit geht. Daher werden einige der in diesem Kapitel
beschriebenen Verfahren im spSteren Verlauf der Studie eingesetzt.

3.3.1 Reduktion der Datenmenge

Das Abspeichern und Nutzen der multidimensionalen KVFs kann zu einem hohen
Speicherbedarf fYhren. Um eine zeitlich e"ziente MCST-Simulation zu gewShrleis-
ten, ist es wichtig, dass diese wShrend der Simulation e"zient abgerufen werden
kSnnen. Hierbei kann ein zu kleiner Direktzugri!sspeicher (RAM) zu einem gro§en
Problem werden, wodurch der Einsatz der Methode sogar zu einer ErhShung der
Simulationszeit fYhren kann. Eine M3glichkeit, um die bentigte SpeicherkapazitSt
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 Yber den Weg
besitzt, Yber den es vom Zentrum der Kugel bis zu diesem Punkt gekommen ist. Die
Reemission erfolgt an dieser Stelle nSmlich isotrop und auch der Polarisationszustand
wird dabei zurYckgesetzt. Im Allgemeinen existiert jedoch eine unendliche Anzahl
m3glicher Photonenpaketpfade, welche an eben dieser Stelle ihre letzte Absorption
erfahren wYrden. Diese verschiedenen Pfade wYrden fYr jeden Wert ugreu einer
Verteilung deponierter Energien fYhren. Statt durch die multidimensionale KVF
einen individuellen Wert fYrX zu ermitteln, wSre es daher msglich, 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 Begrils &Random-Access MemoryO.
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ellen Weg durch die Kugel nehmen, bis sie schlie§lich am Ort der letzten Absorption
eintrelen und sich wieder zu dem eigentlichen Photonenpaket zusammensetzen. Es ist
also m&glich, beim Auslosen der Zufallsvariablen zunSchst lediglich Werte £Yund

-;%*?‘1' zu ermitteln. Diese beiden Grs8en, zusammen mit der bekannten Kugelgrsge
&% und dem Zentrum der Kugel, erm3glichen, wie zuvor beschrieben, bereits das
Auslosen des letzten Absorptionsorts und insbesondere der Gr¥§e Folglich mYsste
die ZufallsvariableX nicht mehr Teil der multidimensionalen KVFs sein, wodurch
der Bedarf an Festplattenspeicher um den Fakto#00 verringert wYrde. Ein weiterer
Vorteil dieses Verfahrens kSnnte in einer Reduktion des Rauschniveaus bestehen,
welche mit der Mittelung der Grs8eX einhergehen kSnnte.

3.3.2 Grenzen der Methode

Der Einsatz der Methode ist au§erdem durch eine rSumliche und eine kalorische
Bedingung (vgl. GI. 3.8) eingeschrSnkt. Die rSumliche Bedingung ist dabei eine
Konsequenz der Gitterstruktur, auf die viele MCST-Simulationen nicht verzichten
kdnnen, da dies eine Grundlage fYr die Simulation beliebiger rSumlich aufgel3ster
Strukturen bildet. Das ErfYllen der kalorischen Bedingung k3nnte hingegen potenziell
durch Ausweitung der hier vorgestellten Methode erleichtert werden. Zu diesem
Zweck kSnnten weitere KVFs auf Basis von Simulationen homogener Kugeln ermittelt
werden, bei denen sich die Temperatur der Zelle jedoch wShrend der Simulation eines
jeden Photonenpakets Sndert. Ob ein solcher Ansatz erfolgreich umgesetzt werden
k3nnte oder ob der dafYr benstigte Speicherbedarf zu gro§ wSre, steht zu diesem
Zeitpunkt nicht fest und kSnnte im Rahmen einer weiteren Studie untersucht werden.

3.3.3 Strahlung tiefer Schichten

Ein weiterer Ansatz zur Optimierung, der im Folgenden Verwendung Pnden wird,
besteht in der Reduktion der Simulationszeit des Pnalen 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 verlSsst,
ohne jedoch vorher absorbiert worden zu sein. Hierbei bestehen zwei olensichtliche
problematische UmstSnde: Erstens kann die vom Photonenpaket zu YberbrYckende
optische Tiefe bis zum Rand der Kugel-{¢') 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 tieBiegendenSchicht der Kugel untersucht und es werden einfache numerische
Verfahren zur deutlichen Verringerung dieses Problems vorgestellt. Das Problem der
Reemissionsrichtung wird anschlieS8end in Kapited.3.4 untersucht.

Wie in Kapitel 2.4.2im Detail beschrieben, werden wShrend einer Standard-MCST-
Simulation zur Pfadbestimmung eines Photonenpakets optische Tiefen ausgelost,
welche die Berechnung der vom Photonenpaket zurYckgelegten Strecke zwischen zwei
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Interaktionsereignissen erlauben. Anschlie8end wird am Ort der Interaktion ausgelost,
ob es zur Streuung oder zur Absorption kommt. Ausschlaggebend hierfYr ist die
Albedo A des Materials an der Stelle der Interaktion, welche der Wahrscheinlichkeit
fYr das Eintreten eines Streuereignisses entspricht. Das absorptionsfreie Verlassen
der Kugelregion erfordert folglich die vollstSndige 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 h3her der Wert fy4feh ist, desto
ISnger 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 SuS§ert sich typischerweise in einer entsprechend hohen
Anzahl von fehlgeschlagenen Versuchen und einer langen Simulationszeit. Um die
Signibpkanz dieses E!ekts zu veranschaulichen, wird beispielhaft der Fajl = 5
betrachtet. Da - per DePnition der kYrzeste zu YberbrYckende Abstand ist, resul-
tieren Photonenpaketpfade, deren (optische) Absorptionstiefenys kleiner als -
sind, zwangsweise in einem fehlgeschlagenen Versuch, die Kugel zu verlassen. Entspre-
chend dem Bouguer-Lambert-BeerOschen Gesetz (vgl. Kapitel.1) liegt jedoch die
Wahrscheinlichkeit fYr einen solchen mit Sicherheit fehlschlagenden Versuch, also die
Wahrscheinlichkeit zum Auslosen vong,s < 5, bei" 99% Ein Verfahren, welches
die Simulation von diesen sicheren FehlschiSgen vermeidet, hat folglich einen gro§en
positiven Einf3uss auf die E"zienz der Methode und wird im Folgenden vorgestellt.
Eine MSglichkeit zur LSsung dieses Problems besteht darin, die numerische Bestim-
mung des Eintretens von Ereignissen der Absorption und der Streuung zu trennen.
WShrend bei Standard-MCST-Simulationen die ausgeloste optische Tiefeine (opti-
sche) Extinktionstiefe ist und die Ereignisart abhSngig von der Albedo ausgelost wird
(vgl. Kapitel 2.4.2), werden bei diesem Verfahren stattdessen die (optische) Streutiefe
-sireu UNd die Absorptionstiefe- 4,5 individuell und unabhSngig voneinander bestimmt.
Auch diese beiden Grs8en erlauben es, das Eintreten der Ereignisse entlang des
Pfads eines Photonenpakets zu bestimmen. Eine Herleitung der Korrektheit dieses
Vorgehens Pndet sich in KapiteA.1 im Anhang. Photonenpakete, deren ausgeloste
Absorptionstiefe - s < - 1 erfYlit, kSnnen dann direkt zurYckgesetzt werden, ohne
dass eine weitere Pfadbestimmung notwendig ist. Um zudem das Yber3Yssige Auslosen
zu niedriger Absorptionstiefen zu vermeiden, bildet sich in der Praxis die verwendete
Absorptionstiefe aus der Summe der ausgelosten Absorptionstiefgs und dem Wert
von - Dieses Vorgehen resultiert in der korrekten WDF der Absorptionstiefe
fYr Photonenpakete, welche Yberhaupt die M3glichkeit besitzen, die Kugel absorp-
tionsfrei zu verlassen. Aus der Absorptionstiefe ergibt sich die geometrische Strecke,
nach der ein Absorptionsereignis stattbPndet, dann zlins = -aps/ (Nstaub Cans). EIN
weiterer Vorteil bei der Verwendung dieses Verfahrens besteht darin, dass innerhalb
der Kugel auftretende Interaktionen ausschlie8lich Streuereignisse sind, wodurch das
Auslosen der Ereignisart ebenfalls entfSlit. Wird bei Anwendung dieses Verfahrens
der Photonenpaketpfad simuliert und das Photonenpaket legt jedoch eine Strecke
von | s zurYck, bevor es zum Austritt kommt, muss dieses zurYckgesetzt werden. Zur
weiteren Optimierung dieses Verfahrens wird bei jedem Streuereignis zusStzlich der
kleinste Abstand zwischen dem aktuellen Streupunkt und dem Kugelrand ermittelt.
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Sollte dieser grs8er sein als die dem Photonenpaket verbleibende Strecke bis zur Ab-
sorption, so kann das Photonenpaket bereits vorzeitig zurYckgesetzt werde, also noch
bevor es zur simulierten Absorption kommt. Durch den Einsatz dieses Verfahrens
kann der bnale Schritt der Methode deutlich e"zienter simuliert werden.

3.3.4 Reemissionsrichtung

DarYber hinaus kann auch eine ungYnstig ausgeloste Reemissionsrichtung des Pho-
tonenpakets beim Pnalen Schritt die E"zienz der Methode beeintrSchtigen. Denn
wird das Photonenpaket in Richtung des kYrzesten Abstands zum Rand der Kugel
geschickt, dann ist die Fluchtwahrscheinlichkeit, also die Wahrscheinlichkeit zum er-
folgreichen Verlassen der Kugel, am hichsten. Wird es hingegen zunSchst in Richtung
des Kugelzentrums entsandt, sinkt die Fluchtwahrscheinlichkeit. Je tiel3iegender die
Schicht ist, aus der das Photonenpaket entsandt wird, desto gravierender wird dieser
Elekt. Damit kann eine isotrope Reemission des Photonenpakets zu einer hohen
Anzahl von Versuchen fYhren, bevor dem Photonenpaket die Flucht gelingt. Dieses
Problem kann gelSst werden, indem WDFs des Polarwinkels der Reemissionsrichtung
.reem TYT €ine erfolgreiche Flucht vorberechnet werden. Diese Vorberechnung muss
dabei fYr jede m3gliche Variablenkombination der Kugelgrs8&®", der WellenlSnge

, und der optischen Tiefe-®' durchgefYhrt werden. Da, bereits zu Beginn des
Pnalen Schritts der Methode mittels einer multidimensionalen KVF ausgelost wurde,
entfSlit fYr diese Vorberechnung die AbhSngigkeit von der Temperatur der Kugel,
welche einen EinBuss auf das Reemissionsspektrum hat. Es besteht zudem auch keine
AbhSngigkeit von der GrigeX , da das Photonenpaket bei einem Reemissionsereignis
keine Informationen Yber den vorher zurYckgelegten Pfad besitzt. Zur Vorberechnung
werden fYr jede Variablenkombination Simulationen durchgefYhrt, bei denen eine
hohe Anzahl von Photonenpaketen isotrop abgestrahlt wird. FYr den Polarwinkel
.reem Wird dann durch Klassierung schlie8lich die entsprechende WDF und KVF
fYr erfolgreiche Fluchtversuche ermittelt. Sollte der letzte Absorptionspunkt an der
Steller ;, mit dem Zentrum der Kugel an der Steller , Ybereinstimmen, muss diese
Simulation nicht durchgefYhrt werden, da der Rand der Kugel in alle Richtungen
die gleiche Entfernung zur 5 besitzt und die WDF fYr . cem dementsprechend derje-
nigen isotroper Strahlung entspricht. Andernfalls wird. eem ' [0, #] Yber folgende
Gleichung debpniert:

(r la " rz)T é-V)

3! r33v3

wobeiv, der Richtungsvektor des Photonenpakets wShrend der Reemission ist. Der
Azimutalwinkel der Reemissionsrichtung%een folgt in jedem Falle einer Gleich-
verteilung (vgl. Gl. 2.19, da das Problem axialsymmetrisch bezYglich der vom
Verbindungsvektor (r 5 " r,) aufgespannten Achse ist, und muss daher nicht durch
Klassierung quantisiert werden. FYr die Klassierung vonee, werden 181 linear
aufgeteilte Intervalle zwischerD und # verwendet. Bei der Vorberechnung wurde die
Anzahl emittierter Photonenpakete pro Intervall konstant gehalten und die resultie-

COS( reem) =
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rende Verteilung mit der zugehsSrigen Emissionswahrscheinlichkeit jedes Intervalls B
welche mittels Gl.(2.20 bestimmbar ist B gewichtet, um den Fall isotroper Strahlung
korrekt zu simulieren. Bei der Verwendung der KVFs von vorberechneten Reemis-
sionsrichtungen wShrend einer eigentlichen MCST-Simulation kann die Simulation
einer betrSchtlichen Anzahl von fehlschlagenden Fluchtversuchen vermieden und
die Simulationszeit des Pnalen Schritts der Methode somit gesenkt werden. Dabei
ist zu beachten, dass der Polarwinkeleem Nach seiner Auslosung nicht verSndert
werden darf und Versuche so hSubg wiederholt werden mYssen, 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 beschrSnkt, um zufSllige LeistungseinbrYche zu vermeiden.
Die hier gewShlte Obergrenze wurde allerdings in nahezu keiner Simulation erreicht
und ein EinRuss der Obergrenze konnte bisher nicht festgestellt werden. WShrend
der Vorberechnung wird jedoch kein Gebrauch einer solchen Obergrenze gemacht.
DarYber hinaus fSlit der mit diesem Verfahren bewirkte Anstieg an benstigter Spei-
cherkapazitSt verhSltnismS8ig gering aus, da zwar zusStzlich die Werte von 181
Intervallen der Gr38e. em gespeichert werden mYssen, dem allerdings 501 Intervalle
der Temperatur T und 400 Intervalle der Gr38eX gegenYberstehen, welche nicht in
die Vorberechnung eingehen. Die dabei insgesamt zusStzlich anfallende Datenmenge
entspricht also lediglich$ 0,1 % der SpeicherkapazitSt, die fYr die bereits zuvor
berechneten multidimensionalen KVFs benstigtet wird.

3.3.5 Leistungstest

In diesem Kapitel wird die LeistungsfShigkeit der entwickelten Methode gemessen
und mit der LeistungsfShigkeit einer Standard-MCST-Simulation (vgl. KapiteP.4.2)
verglichen, bevor sie schlie§lich in KapiteB.4 auf den Fall einer ZSS angewandt wird.
Zur Vorbereitung des Leistungstests wurden die multidimensionalen KVFs fYr die in
Kapitel 2.2.2beschriebene Staubzusammensetzung erzeugt. Im Allgemeinen sollten
bei einer eigentlichen MCST-Simulation die simulierten vorberechneten Kugelgrsgen
&P idealerweise den Bereich potenziell anzutrelender optischer Tiefen abdecken,
um uneingeschrSnkt Gebrauch von der Methode machen zu k3nnen. Bei dem fYr den
Leistungstest verwendeten Testfall wird daher eine dichte isotherme Kugel desselben
Materials mit Radius rspn = 1 AE und konstanter Dichte ngau, = 7,8 410"’ m' 3
simuliert, welche bei einer Temperatur vom = 1500K eine elektive Extinktionstiefe
von &7 = 1035 besitzt. Da jede nSchstgr§§ere vorberechnete Kugelgri§e um einen
Faktor von 10P° gr38er als die vorherige gewShlt wird (vgl. GI3.1), entspricht der
Wert & = 1035 fYr die dichte Kugel im Testfall damit der gr§§ten optischen Tiefe,
welche idealerweise in einer Simulation anzutre!len wSre, die mit den in GB.1)
vorberechneten Kugeln durchgefYhrt wYrde.

Vor Beginn des Leistungstests betrSgt die Temperatur der dichten Kugg|73K™°.
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
wShrend der Simulation jeweils aktuelle Staubtemperatur der Kugel bestimmt wird,
wird zum Auslosen der WellenISngen emittierter Photonenpakete verwendet. Das
untere Diagramm in Abb. 3.2 (rechte Achse) zeigt fYr die dichte Kugel die resultierende
TemperaturabhSngigkeit vonéSh".

WShrend 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 voh500K 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 &2 ebenfalls niedrig (vgl. Abb.3.2). WShrend die Temperatur mit jedem
weiteren erzeugten Photonenpaket zunimmt, wird die dichte Kugel fYr die neu
erzeugten Photonenpakete im Mittel zunehmend undurchsichtiger. Bei der Pnalen
Temperatur von 1500K erreicht die optische Tiefe der dichten Kugel ihren maximalen
Wert. Um die Korrektheit der Implementierung der Methode zu YberprYfen und die
LeistungsfShigkeit der Methode beurteilen zu k3nnen, werden wShrend der Simulation
sSmitliche relevanten Eigenschaften der den Rand der dichten Kugel verlassenden
Strahlung erfasst. Hierzu gehsren zunSchst die WDFs der Gri8ef, - und
., Welche durch Klassierung quantisiert werden. ZusStzlich wird die Anzahl der
Photonenpakete erfasst, die zum Aufheizen der dichten Kugel notwendig ist, und B
mit Hilfe der pro Photonenpaket getragenen Energi&) D in eine Heizleistund- pei,
umgerechnet. Die Gr38d. ., ist daher diejenige (geschStzte) konstante Leistung,
welche notwendig ist, um die Temperatur der Kugel aufrechtzuerhalten.

Die beschriebene Simulation wurde sowohl mit dem Standard-MCST fls = 10' °
als auch unter Verwendung der entwickelten Methode f¥&, ' { 10 °,10 /,10 °}
durchgefYhrt, wobeiE, hier in Einheiten vonL s angegeben wird. Zudem wurden
dabei die in den Kapiteln3.3.3und 3.3.4 beschriebenen Verfahren zur Optimierung
der Methode eingesetzt. Die Ergebnisse der vier Simulationen sind in AbB.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 durchgefYhrten Simulationen deutlich Shneln. Die erforderliche Heizleistung
zum Erreichen der Pnalen Temperatur ist bei allen vier verschiedenen Simulationen
in guter tbhereinstimmung und unterscheidet sich nur un<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 erkISrt werden kann. Die drei unteren Diagramme
zeigen die Verteilungen der erfassten Grsgex, -1 und , fYr die dichte Kugel,
jeweils von links nach rechts. Verteilungen mit hsheren Werten fYE, erfordern
eine geringere Anzahl emittierter Photonenpaketen, um dieselbe Temperatur zu
erreichen, was wiederum zu einem h3heren Rauschniveau fYhrt. Dabei ist dieses
Verhalten nicht auf die Pnale Temperatur beschrSnkt, sondern gilt fYr jede zuvor
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Abb. 3.8: Leistungstest B Vergleich zwischen Standard-MCST und der neu entwi-
ckelten Methode.Aufbau: Eine dichte Kugel mit einer radialen e!ektiven optischen
Extinktionstiefe von &/(T = 1500K) = 1035 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 gleicherma8en. Dennoch wird deutlich, dass sich die Vertei-
lungen aller erfassten Grs8en, abgesehen von statistischem Rauschen, decken, was
die tbereinstimmung zwischen der entwickelten Methode und dem Standard-MCST
belegt. Es sei angemerkt, dass die Form der normierten Verteilungen wesentlich
von den verwendeten Intervallbreiten beeinBusst wird. So wird fYr die von Mol3D
genutzte Klassierung der WellenlSngen nSmlich eine Verteilung der Intervalle ver-
wendet, welche bestimmte Bereiche mit hSherer Dichte darstellt als andere, was
schlie8lich fYr die hier vorzuPndende spezielle Form der Verteilung verantwortlich ist.
Die Form dieser Kurve ist fYr diese Studie allerdings nicht von Bedeutung. Diese
Tests zeigen deutlich eine tbereinstimmung 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
schlie8t insbesondere die Behandlung des Polarisationszustandes bei Verwendung
der Methode ein, was eine der StSrken der entwickelten Methode verglichen zu
Alternativen wie dem MRW oder der partiellen Dilusionsapproximation ist.

Photonenpaketrate

Ein au!Slliger Unterschied zwischen der entwickelten Methode und dem Standard-
MCST ist dennoch in dem oberen rechten Diagramm in Abl8.8 zu sehen. Es zeigt
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die Anzahl von Photonenpaketen, die pro Sekundealer Rechenzeit vom Zentrum
der dichten Kugel nach au8en durch ihren Rand transportiert werden. WShrend die
spezibschen Werte der erreichten Photonenpaketraten von der zugrundeliegenden
Computerarchitektur abhSngen, sind die generellen VerlSufe nichtsdestoweniger re-
prSsentativ. Die orangefarbene Kurve entspricht dem Standard-MCST und zeigt eine
Rate emittierter Photonenpakete in der Gr§8enordnung vo$ 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 Gr3§enordnung von$ 10° Photonenpaketen pro Sekunde und erzielen damit
eine Verbesserung um etwa drei GrS8enordnungen verglichen zum Standard-MCST.

ZusStzlich zu der allgemeinen Leistungssteigerung bei Einsatz der Methode kann
ein stabilisierender Elekt fYr die erzielte Rate nachgewiesen werden. Dies Su8ert sich
im Diagramm dadurch, dass diese beim Standard-MCST mit steigender Temperatur
tendenziell abnimmt (blaue Kurve), wShrend die Rate bei Einsatz der entwickelten
Methode nSherungsweise konstant bleibt. Dieser E!ekt ist auf die mit der Temperatur
zunehmende elektive optische Tiefe der Kugel zurYckzufYhren, welche bei hdheren
Temperaturen zu einer insgesamt hSheren Anzahl von Interaktionen pro Photonen-
paket fYhrt. Durch Einsatz der Methode k3nnen Photonenpakete jedodtirekt in die
NShe des Kugelrands transportiert werden, ohne dass zuvor eine hohe Anzahl von
Interaktionen simuliert werden muss, und dies unabhSngig von der zugrundeliegenden
Temperatur. Mit anderen Worten, durch die Methode werden Photonenpakete mit
einer konstanten Geschwindigkeiin rSumlichen Einheitentransportiert, wShrend
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 gros8.

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 hSngt damit zusammen, dass die
deponierte Energie proportional zur Energi&, ist. Um die Methode einsetzen zu
kSnnen, ist jedoch die Konstanz der optischen Eigenschaften der dichten Kugel
eine notwendige Bedingung, wodurch hohe Werte vda, die Wahl der maximal
einsetzbaren Kugelgrs§e (vgl. GI3.7) einschrSnken. 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; zum Erreichen der nSchsten Temperaturstufe benstigt wird. Da
die Temperaturniveaus logarithmisch aufgeteilt sind, fYhrt 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 grs8te Teil der Rechenzeit bei hSheren Temperaturen investiert wird, bei
welchen die Methode besonders hohe Raten erzielt. Au§erdem ist fYr alle Werte von
E, ein abrupter Anstieg der Rate bei etweBOOK zu erkennen. Der Grund hierfYr ist,
dass etwa ab dieser Temperatur die optische Tiefe der dichten Kuggf" den Wert
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10° Ybersteigt (vgl. unteres Diagramm in Abb3.2), wodurch die Nutzung der grs§-
ten vorberechneten Kugeleigenschaften msglich wird. Bei niedrigeren Temperaturen
schrSnkt folglich die rSumliche Bedingung die Wahl der Kugelgrs§e ein (siehe z.B.
Gl. 3.8). Es ist zudem zu erkennen, dass hShere Werte v@j zu einem spSteren
Einsetzen des abrupten Anstiegs der Rate fYhren. Dieser Elekt deutet darauf hin,
dass bei diesen Temperaturen zwar die rSumliche Bedingung den Einsatz der gr&§ten
vorberechneten Kugel erlaubt, die kalorische Bedingung hingegen aufgrund der hohen
Werte von Ey hSubger nicht erfYIlt 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 Gr38enordnungen bezYglich der Rate
transportierter Photonenpakete hin. In diesem Kapitel wird die Methode zusStzlich
auf ein realistisches astrophysikalisches System angewandt und der Heizprozess einer
viskos geheizten ZSS simuliert. Dabei soll zunSchst festgestellt werden, wie viel der
benstigten Simulationszeit bei einer typischen MCST-Simulation dieser Art eingespart
werden kann. Au§erdem wird untersucht, inwieweit es fYr die Temperaturberechnung
relevant ist, die optische Tiefe tatsSchlich korrekt zu behandeln und welchen EinRuss
der Einsatz einer oberen Grenze der Interaktionen pro Photonenpakét ;) auf das
Ergebnis hat, welche heutzutage eine hSubg genutzte Methode zur Reduktion der
Simulationszeit darstellt.

Das zu diesem Zweck verwendete Modell einer ungestSrten ZSS wurde zuvor in
Kapitel 2.2.1beschrieben und ist das einer typischen ZSS um einen T-Tauri-Stern.
Der Modellraum wird dafYr durch ein Gitter mit 300 logarithmisch aufgeteilten
Zellen inr-Richtung, 91 linear aufgeteilten Zellen in -Richtung und einer einzigen
Zelle der Breite2# in %Richtung debniert. Der Scheibeninnenradius entspricht dem
Sublimationsradius, welcher durch die Sublimationstemperatur des Staubs und die
Eigenschaften des zentralen Sterns bestimmt wird. Der Au8enradius wird so hoch
gewShlt, dass die Su8ersten Gebiete der Scheibe optisch dYnn sind. Die Anzahl
von Zellen in. -Richtung ist ungerade, sodass die Mittelebene durch eine einzige
Zellschicht debniert ist. WShrend 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 G2.5) Yber
die SchnittRSche der Zelle mit der xy-Ebene und wird vom Staub abgestrahlt. Die
gewShlten Modellparameter entsprechen dabei Werten, welche typischerweise auf
Basis von Beobachtungen von ZSSn um T-Tauri-Sterne ermittelt wurder@lli
et al. 2015 Andrews et al. 2009, und sind in Tab. 3.1 zu bPnden. Die Scheibenmasse
M ,ss wird hierbei relativ hoch fYr ZSSn gewShlt, sodass die optische Tiefe in der
Mittelebene ebenfalls relativ hoch ist und der E!ekt der optischen Tiefe deutlicher
wird. FYr den Zweck dieser Simulationen ist es, wie sich im spSteren Verlauf zeigen
wird, nicht notwendig, die Heizung durch die vom Stern emittierte Strahlung zu
berYcksichtigen. Insgesamt wird somit eine Leuchtkraft vof 1,58410 *L_ durch
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Parameter  Wert Parameter Wert

My [M] 05 Mzss [M.] 01
Ly, [L.]1 07 rims [AE] 007
My [M /a 10°  rows [AE] 300
g 18  ros [AE] 100
$s 1,1 hes [AE] 7

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

Dissipation erzeugt und simuliert.

Um die Reduktion der benstigten Simulationszeit bei Einsatz der entwickelten
Methode zu messen, werden zusStzlich Simulationen durchgefYhrt, die nicht die
entwickelte Methode verwenden, und die benstigte Simulationszeit in beiden FSllen
gemessen. Letztere hSngt dabei grundlegend von der Anzahl simulierter Photonen-
pakete N, ab. In Simulationen entscheideN, Yber die von einem Photonenpaket
getragene Energie, welche durchy = Ly/N) " t, gegeben ist (vgl. Kapitel2.4.2).
Eine hShere Anzahl simulierter Photonenpakete reduziert das Rauschniveau der
ermittelten Temperaturverteilung, fYhrt allerdings zu einem Anstieg der Simula-
tionszeit. Es sei angemerkt, dass die viskose Heizung in Mol3D derart implementiert
wurde, dass die Energieerhaltung gewShrleistet 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 voR, ist, muss die Gr38eE, fYr jede Zelle individuell
gewShlt werden, sodass gilEy !' Lg/Ny" tp. Zu Beginn der Simulation besitzt jede
Zelle eine Temperatur vor2,73K, welche sich sukzessive wShrend der Simulation
erhsht. Eine zweite Grs8e, welche entscheidend die Simulationszeit beeinf3ussen kann,
ist die maximale Anzahl pro Photonenpaket simulierter Interaktionen N ). Im
besten Fall wird diese Zahl elektiv auf unendlich gesetzt. Im Folgenden wird der
EinBuss von den ParametermN, und Ny untersucht, da diese einen wesentlichen
EinRuss auf die benstigte Simulationszeit haben und frei wShibare Parameter bei
einer MCST-Simulation sind.

3.4.1 Ergebnisse

FYr die Simulationen der viskosen ZSS unter Einsatz der entwickelten Methode
wurden Ny = 10® Photonenpakete mit uneingeschrSnkter Anzahl simulierter Interak-
tionen, alsoN;;+, , verwendet. Im linken Diagramm in Abb.3.9ist ein vertikaler
Schnitt der dabei resultierenden Temperaturverteilung des Staubig,, durch die
Mittelebene zu sehen. Die Region der Mittelebene zeichnet sich durch besonders hohe
Temperaturen aus, welche mit zunehmendem Abstand zur Mittelebene zunSchst
deutlich sinken. Bei wiederum hSheren SkalenhShen ist jedoch ein erneuter Anstieg
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Abb. 3.9: Vergleich simulierter Temperaturverteilungen einer viskos geheizten ZSS
fYr Ny = 108. Links: Temperaturverteilung fYrN;, +, unter Einsatz der neu
entwickelten Methode.Rechts Relativer Unterschied zwischen dem Standard-MCST
und der neu entwickelten Methode mit jeweil$N;,, = 10°.

der Temperaturen zu verzeichnen. Die erhShten 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
Skalenhshen hingegen ISsst sich wie folgt erkiSren: Diese Schichten sind zum einen
bereits optisch dYnn, 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 nSmlich
mehrere Zellen bei Radiem < 0,1 AE bereits Temperaturen oberhalb der Sublima-
tionsgrenze. Infolgedessen sublimiert zudem der Staub und die Grs8e des inneren
Lochs nimmt zu. ZusStzlich ist die Temperaturverteilung symmetrisch bezYglich
der Mittelebene mit Unterschieden, die lediglich durch die stochastische Natur des
MCSTs entstehen.

AnschlieS8end wurde zum Vergleich eine Temperaturverteilung mittels Standard-
MCST fYr dasselbe System simuliert, wobei die maximale Anzahl durchgefYhrter
Interaktionen pro Photonenpaket aufN;,, = 10° 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 beschrSnkt. Damit diese bei Einsatz der Methode Yberhaupt
ermittelt werden kann, muss eineSchStzfunktionfYr die Anzahl der Interaktionen
verwenden werden. Weil die Information Yber die Anzahl simulierter Interaktionen
keine weitere Bedeutung fYr MCST-Simulationen hat, wird sie bei der Erstellung
der multidimensionalen KVFs nicht zusStzlich erfasst, denn dies wYrde lediglich zu
einem deutlichen Anstieg der benstigten SpeicherkapazitSt fYhren. In Kapitél2
im Anhang wird stattdessen eine entsprechende SchStzfunktion hergeleitet, welche
im Folgenden fYr den Vergleich beider Methoden verwendet wird. Im Anschluss an
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Abb. 3.10: EinBuss vonN;, auf Temperaturverteilungen viskos geheizter ZSSn unter
Verwendung der neu entwickelten Methode. Dargestellt sind die relativen Dilerenzen
(vgl. Gl. 3.9 zwischen demReferenzModell, welchesN; +, verwendet, und
Simulationen mit verschiedenen Werten fYN;, . Links: Simulation mit N;, = 107.
Rechts Simulation mit N;, = 10°.

die Simulationen wird die relative Dilerenz|/ 1| zwischen den beiden resultierenden
Temperaturverteilungen berechnet. FYr zwei Temperaturverteilungef, > 0 und
Ty > O st die relative Dilerenz dePniert durch

Ta" Ty

[ = -2 P
TT T+ T,

(3.9)

wobei diese Gleichung so zu verstehen ist, dass sie auf jede Zelle individuell angewandt
werden muss, sodask; fYr jede Gitterzelle einen eindeutigen Wert besitzt. Die
Ergebnisse fYr die relative Dilerenz sind fYr einen vertikalen Schnitt durch die
Mittelebene im rechten Diagramm von Abb.3.9 dargestellt. Es ist zu erkennen,
dass diese fYr den gr$8ten Teil des Diagramms in der Grs8enordnung B2 %
liegt. Die gr88ten Unterschiede von typischerweis®5" 7 % sind nur in vereinzelten
Zellen zu bPnden und kSnnen durch eine schlechte Photonenstatistik innerhalb dieser
Zellen erkiSrt werden. Dies zeigt zum einen, dass die Ergebnisse vom Standard-
MCST, abgesehen von statistischem Rauschen, zuverlSssig mit denen der entwickelten
Methode Ybereinstimmen. Zum anderen ergibt ein Vergleich der Simulationen, dass
bei Einsatz der entwickelten Methode die benstigte Simulationszeit etwa um eine
Grs8enordnung reduziert wird.

3.4.2 EinBuss der BeschrSnkung von Interaktionen

Im Folgenden soll der Ein3uss voiN;,; auf die resultierende Temperaturverteilung
einer ZSS untersucht werden. Aufgrund ihrer ZuverlSssigkeit und der erzielten E"-
zienzsteigerung werden alle folgenden Simulationen mit Hilfe der neu entwickelten
Methode durchgefYhrt. Abbildung3.10zeigt die Ergebnisse eines Vergleichs zwischen
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einer Referenzsimulation, welch®li;+,  und N, = 108 verwendet, mit Simulation-
en, bei denerN;,, verschiedene Werte annimmt. FYr das linke (rechte) Diagramm
wurde die Anzahl der Interaktionen aufN;, = 107 (Nj; = 10°) begrenzt und die
entsprechende relative Dilerenz aus GI(3.9) zum Referenzmodell dargestellt. Posi-
tive (negative) Werte von/; entsprechen dabei hellen (dunklen) Regionen in den
Diagrammen, in denen das Referenzmodell hShere (niedrigere) Temperaturen erreicht.
Wie erwartet zeigt sich, dass die Dilerenzen bei stSrkerer Reduktion der maximalen
Anzahl von Interaktionen, also beiN;, = 10’ statt N;;, = 10° gr38er werden.
Erreicht die Anzahl simulierter Interaktionen eines Photonenpakets die jeweilige
ObergrenzeN;, , wird das Photonenpaket entfernt. Dadurch verringert sich die An-
zahl der von der Zelle, in welcher sich das Photonenpaket zu dem Zeitpunkt bebndet,
emittierten Photonen, was zu einer UnterschStzung des Strahlungsfeldes der Zelle und
der Staubtemperatur fYhrt. Aufgrund der hohen Dichte im Bereich der Mittelebene
zeigen sich die Auswirkungen dieser verringerten Temperatur dort am deutlichsten
und fYhren im Falle vonN;,; = 107 zu relativen Dilerenzen von bis zu$ 1/ 3. Die
h&chsten Dilerenzen Ybersteigen dabei deutlich das Niveau des Rauschens, das im
rechten Diagramm von Abb.3.9 zu erkennen ist. Bereiche mit negativen Werten von
/1t sind kaum vorzubnden. Beim rechten Diagramm in AblB3.10sind die grs8ten
relativen Dilerenzen mit $ 1/ 6 bei einigen wenigen Zellen in der NShe des Sterns zu
Pnden, die sich allerdings nicht in der Mittelebene bebnden, sondern einen geringen
Abstand zu dieser aufweisen. Diese Unterschiede lassen sich damit erkiSren, dass in
der dichten Region der Mittelebene in der NShe des Zentralsterns eine gro§e Anzahl
von Photonenpaketen erzeugt wird, die die Obergren2¢,; erreichen, noch bevor
sie diese (dichten) Zellen verlassen k3nnen. Die Folge ist ihr frYhzeitiges Entfernen
aus dem Modellraum und das damit einhergehende UnterschStzen der Temperatur
benachbarter Zellen. Im Gegensatz dazu verlassen beim Referenzmodell sSmtliche
Photonenpakete diese dichten Zellen, weil ihre Anzahl simulierter Interaktionen nicht
begrenzt wird, und heizen somit auch Zellen in hSheren SkalenhShen. Insgesamt ist
jedoch zu erkennen, dass die relativen Dilerenzen im gr$8ten Teil der ZSS mit dem
Rauschniveau vergleichbar sind (vgl. rechtes Diagramm von AbB.9) und dieses
Niveau nur in der (radial) innersten Region der Scheibe Yberschreiten.

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 gro8e Anzahl von
Staubk3rnern bebndet. Zur Untersuchung der Konsequenzen der EinschrSnkung
der Grs8e Ny und zur Verdeutlichung ihrer Bedeutung zeigt Abb.3.11 radiale
Temperaturproble der Mittelebene der ZSS. Dargestellt werden die Ergebnisse der
Simulation des Referenzmodells miNi+, und N, = 108 sowie fYr drei Modelle,
bei denen jeweils ein einziger Parameter variiert wird. Hierbei zeigt sich, dass die
dargestellten Temperaturproble fYr das Modell mit einer reduzierten Anzahl von
Photonenpaketen vorN, = 107 und fYr das Modell mit einer reduzierten Obergrenze
von Ni = 10° Ergebnisse erzielen, die vergleichbar sind mit denen des Referenzmo-
dells. Lediglich im Falle einer stSrkeren EinschrSnkung der Anzahl von Interaktionen
von N;y =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 unterschStzt und zweitens die Mittelebenen-
temperatur im radial Su§eren Bereich der Scheibe wird ebenfalls unterschStzt. Die
Unterschiede im inneren Bereich sind erneut durch ein frYhzeitiges Entfernen der
Photonenpakete bei Erreichen ihrer Obergrenze vd¥i, Interaktionen zu erkiSren,

da dieslokal zu einer UnterschStzung der Temperatur fYhrt. Ein endlicher Wert von
Nin« kann dadurch auch zu einer UnterschStzung der Gri§e des inneren Lochs fYhren.
Dieser Elekt kann simulierte interferometrische Beobachtungen im nahinfraroten
WellenlSngenbereich (z.B. im Falle von MATISSE oder PIONIER) beeinRussen und
hat daher im Allgemeinen Auswirkungen auf die Interpretation von Beobachtungen
von PPSn.

Auch der Temperaturunterschied in Su§eren Bereichen der Scheibe ist auf das
frYhzeitige Entfernen derjenigen Photonenpakete zurYckzufYhren, die ursprYnglich
aus deminneren Bereich der Scheibe stammten. Die dichten Su§eren Bereiche der
Mittelebene sind zwar durch das Scheibenmaterial deutlich von potenzieller stellarer
Strahlung abgeschirmt, allerdings gilt dies nicht fYr 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 au8en
liegende Regionen und fYhren zu einem deutlichen Temperaturanstieg. Ein zu nied-
riger Wert fYr Ni, fYhrt folglich auch im Su8eren Bereich zu einer unterschStzten
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 VerstSndnis und die Interpretation realer Beobachtungen beeinRussen. Im
Allgemeinen ist es jedoch Su8erst schwierig, die Auswirkungen von zu frYh entfernten
Photonenpaketen abzuschStzen. Dies gilt insbesondere, da die Ergebnisse dieser
Studie zeigen, dass sich die Auswirkungen dieser fehlenden Photonenpakete sogar auf
Regionen einer ZSS erstrecken kSnnen, die weit von den optisch dichten Bereichen
entfernt sind, aus denen diese ursprYnglich stammten.

Schlie8lich wurde in weiteren Simulationen der Einf3uss der stellaren Strahlung
YberprYft und es wurde festgestellt, dass sich die Temperaturverteilungen fYr die FSlle
Nire =107 und N;x +,  nicht wesentlich unterscheiden. Zudem zeigte sich, dass die
Temperaturen in der Mittelebene deutlich durch die viskose Heizung dominiert werden
und der stellare EinRuss gering ausfSllt. 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: EinRuss vonN;, und N, auf radiale Temperaturproble in der Mittelebene
einer viskos geheizten ZSS.

3.5 Zusammenfassung und
Schlussfolgerungen

In dieser Studie wurde eine neu entwickelte Methode zum LSsen des Problems hoher
optischer Tiefen in MCST-Simulationen prSsentiert. Insbesondere dient sie der Reduk-
tion der benstigten Simulationszeit zum Transport eines Photonenpakets durch ein
optisch dichtes staubiges Medium wShrend 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 wShrend
der Vorberechnung durchgefYhrten MCST-Simulationen werden genutzt, um Eigen-
schaften der von einer homogenen Kugel ausgehenden Strahlung in AbhSngigkeit von
ihrer Temperatur und Grs8e zu bestimmen. Dabei wurde die in der Kugel deponierte
Gesamtenergie (mittelsX ), der letzte Ort der Absorption (mittels - 1) sowie die
WellenlSnge der emittierten Photonenpakete, (| systematisch erfasst. Die Ergebnis-
se wurden anschlie§end durch Klassierung quantisiert und in mehrdimensionalen
KVFs gespeichert. Die KVFs kSnnen dann bei Einsatz der Methode verwendet wer-
den, um Photonenpakete e"zient, zufSllig und probabilistisch Yber gro§e rSumliche
Entfernungen zu transportieren. Die Vorberechnung wurde unter Verwendung des
Standard-MCSTs durchgefYhrt. Dies umfasst wellenlSngenabhSngige optische Ei-
genschaften, ein temperaturabhSngiges Staubemissionsspektrum und Mie-Streuung,
wobei Letzteres mit einer vollstSndigen Behandlung des Polarisationszustands des
Photonenpakets einhergeht. Es folgt eine Zusammenfassung der Ergebnisse dieser
Studie sowie der wichtigsten Merkmale der neu entwickelten Methode.



3.5 Zusammenfassung und Schlussfolgerungen 65

1. Die Vorberechnungen wurden fYr eine Reihe von diskreten Werten der e!ektiven
Kugelgrige in Einheiten der optischen TieféSh' sowie fYr verschiedene Werte
der Temperatur der Kugel durchgefYhrt (vgl. GI.3.1). Neben der WellenlSnge
der die Kugel verlassenden simulierten Photonenpakete wurde die von der Kugel
absorbierte relative GesamtenergiX und der kleinste fehlende Abstand ¢
zwischen dem Kugelrand und dem letzten Absorptionsort innerhalb der Kugel
erfasst, die zudem vom Kugelradiuss,, und der Staubdichtengys; abhSngen.
In Kapitel 3.2.2konnte gezeigt werden, dass die daraus resultierenden KVFs
bezYglich der Variableng.,, skalierbar und insofern bei beliebigen Staubdichten

einsetzbar sind.

2. Es wurde festgestellt, dass die erfassten WDFs und KVFs fYr steigende Werte
von &5 Hinweise auf ein konvergentes Verhalten aufweisen. Sollte dies fYr die
Gr38e X zutrelen, wYrde dies zu der folgenden einfachen Beziehung fYr die
mittlere deponierte Energie pro Staubkorn und pro simuliertem Photonenpaket
fYhren:" E ps $ ndustrgph. In dem Zusammenhang wurde weiterhin festgestellt,
dass die Wahrscheinlichkeit fYr das Eintreten voX > 10 sehr gering ist, was
eine EinschrSnkung der maximal durch ein simuliertes Photonenpaket von einer
Kugel absorbierten Energie in AbhSngigkeit von der Temperatur, Dichte und

Grs8e der Kugeln ermsglicht (vgl. Kapitel 3.2.1).

3. In Kapitel 3.2.3wurden die Grenzen der neu entwickelten Methode aufgezeigt
und kalorische und rSumliche Bedingungen fYr 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 k3nnen. Dazu zShit
erstens die Verwendung von ausgelosten Streu- und Absorptionstiefen anstelle
von ausgelosten Extinktionstiefen und Interaktionsarten (vgl. Kapite3.3.3,
zweitens die Nutzung des Vorwissens Yber die Anfangsrichtung reemittierter
Photonenpakete beim Pnalen Schritt der Methode (vgl. KapiteB.3.4) und
drittens die (unendliche) Aufteilung des Photonenpakets (vgl. KapiteB.3.1).

4. Au8erdem wurde ein Leistungstest fYr die entwickelte Methode durchgefYhrt, fYr
den das System einer dichten Kugel mit einer maximalen elektiven optischen
Tiefe von &7 # 3162 simuliert wurde. Hierbei wurde eine Reduktion der
zur Simulation benstigten Simulationszeit um etwa drei Gr§8enordnungen
verglichen zum Standard-MCST erzielt (vgl. Diagramm oben rechts in Abl&.8
und die zugehsrige Diskussion). FYr dichtere Umgebungen, wie sie beispielsweise
um eingebettete, akkretierende Planeten zu Pnden sein k3nnten, wSre damit zu
rechnen, dass dieser Wert sogar Yberschritten werden k3nnte. Zudem konnte
nachgewiesen werden, dass die Eigenschaften der emittierten Photonenpakete
bei Einsatz der Methode denen des Standard-MCSTs entsprechen. Folglich
kann auch die Vorberechnung grs8erer Kugeln erheblich beschleunigt werden,

indem zuvor vorberechnete kleinere Kugeln verwendet werden.

5. Schlieglich wurde die entwickelte Methode auf ein System einer viskos geheizten
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ZSS angewendet. Dabei wurde der EinRuss einer EinschrSnkung der Gii¥ge,
welche die maximale Anzahl der pro Photonenpaket simulierten Interaktionen
angibt, auf das resultierende Temperaturprobl der Scheibe untersucht. Es
zeigte sich, dass ein zu niedriger Wert f¥;,; Auswirkungen hat, welche sich
Yber die gesamte Ausdehnung der Scheibe erstrecken und nicht nur in den
optisch dichten Regionen erkennbar sind (vgl. Kapite3.4.2). Die Auswirkungen
eines zu niedrigen Wertes vomMN,; sind im Allgemeinen jedoch nur schwer
einzuschStzen. Dies zeigt, wie wichtig eine Methode wie die hier vorgestellte ist,
um das Problem der MC-Simulation des Strahlungstransfers zu ISsen und die
Temperaturverteilungen von Objekten mit optisch dichten Regionen korrekt
vorherzusagen.






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 hSubg auf der
Monte-Carlo-Methode. Dabei ist bekannt, dass diese im Bereich hoher optischer
Tiefen an ihre Grenzen st$8t und die erforderliche Anzahl von Photonenpaketen
stark ansteigt, da andernfalls die resultierenden FlYsse deutlich unterschStzt
werden. In dieser Studie werden zunSchst die Ursachen untersucht, welche eine
korrekte Bestimmung des Flusses im Falle hoher optischer Tiefen erschweren. In
dem Zusammenhang wird das Streuordnungsproblem debniert und erlSutert. Es
wird gezeigt, dass mit zunehmender optischer Tiefe sowohl deutlich hShere Streu-
ordnungen, also die Anzahl simulierter Streuereignisse eines Photonenpakets, als
auch breitere Streuordnungs-Intervalle fYr die Flussbestimmung relevant werden.
Dies wiederum Su8erst sich in einem deutlichen Anstieg der benstigten Simula-
tionszeit. Um dem entgegenzuwirken, wird eine numerische Methode entwickelt,
welche zum Ziel hat, verschiedene UnzulSnglichkeiten herkdmmlicher Methoden
zu beseitigen, um eine korrekte Flussbestimmung im Falle hoher optischer Tiefen
zu erm3glichen. Die Basis hierfYr bildet die erweiterte Peel-0"-Methode. Diese
kann als eine natYrliche Erweiterung der Peel-0"-Methode von null auf drei
Dimensionen verstanden werden, wobei die letztere Methode heutzutage bereits
in vielen modernen Monte-Carlo-Strahlungstransportprogrammen Verwendung
Pndet. Die Inhalte dieses Kapitels und des zugehsrigen Anhangs in Rapitel
wurden vorKrieger und Wol{(2021) im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics

in englischer Sprache vers"entlicht und werden hier in Yberarbeiteter deutscher
Fassung vorgestellt.
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4.1 Einleitung

Das Grundprinzip des MCSTs besteht in der Simulation von Photonenpaketen, wel-
che sich auf zufSllig und probabilistisch bestimmten Pfaden durch den Modellraum
bewegen und mit Materie wie beispielsweise Staub oder Gas interagieren. Dieser
Ansatz wird hSubg zur Berechnung von Temperaturverteilungen und Flusskarten
verschiedener simulierter Objekte verwendet (vgl. Kapite?.4). Der bensStigte 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 kSnnen resultierende Temperaturverteilungen und Flusskarten ein
hohes Ma§ an Rauschen aufweisen (z. Baes et al.201§ Gordon et al. 2017 Camps

und Baes201§ Krieger und Wolf 2020). Verschiedene Methoden wurden entwickelt
und werden heutzutage eingesetzt, die darauf abzielen, das Problem der hohen op-
tischen Tiefen zu I8sen. Dazu zShlt beispielsweise (vgl. Kapitell) die partielle
Dilusionsapproximation (Min et al. 2009, der MRW (Min et al. 2009 Robitaille
2010, verschiedene Methoden der Stichprobenziehung nach Wichtigke{es et al.
2019 und die in Kapitel 3 entwickelte Methode, welche auf vorberechnete Eigen-
schaften strahlender Kugeln zurYckgreifti{rieger und Wolf 2020). Trotz des Erfolgs
dieser Methoden in ihren jeweiligen Anwendungsbereichen ist das Gesamtproblem
hoher optischer Tiefen nicht vollstSndig gel3st.

Im Allgemeinen unterstYtzen diese Methoden mindestens eine von zwei Arten von
MCST-Simulationen, nSmlich die Berechnung von Temperaturverteilungen und/oder
Flusskarten. Das Ziel der hier vorgestellten Studie ist es, die korrekte Berechnung
von FlYssen im Detail zu untersuchenGordon et al. (2017 fYhrten eine Studie
durch, in welcher die Ergebnisse verschiedener Strahlungstransportprogramme fYr
einen simplen dreidimensionalen Testfall verglichen wurden. Das simulierte Objekt
bestand aus einer homogenen Platte aus Staub, welche von einer einzelnen Quelle,
einem schwarzen KSrper, beleuchtet wurde. Bereits bei einer transversalen optischen
Tiefe von - . = 30 erreichten die berechneten Werte der transmittierten FlYsse
Unterschiede von$ 100 %zwischen den Strahlungstransportprogrammen. Dies wurde
von Camps und Baeg€2019 weiter untersucht, welche es als das &versagen des MCSTs
bei mittleren bis hohen optischen TiefenCbezeichneten. Zum weiteren Ergr¥nden
des Kernproblems, das zum &VersagenO des MCSTs fYhrte, wurde daraufhin der
Aufbau deutlich vereinfacht und eine unendlich ausgedehnte, homogene ebene Platte,
die von einer Seite beleuchtet wurde, bezYglich der IntensitSt der transmittierten
Strahlung untersucht. Ein Vergleich des Standard-MC-Ansatzes auf der Basis zweier
Methoden der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit B d&plit-Methode und der
Stretch-Methodé D 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

! Titel im Original: 4The Failure of Monte Carlo Radiative Transfer at Medium to High Optical
DepthsO Camps und Baes2019.

2Von englisch split, daufteilenO.

3 Von englisch stretch, dstrecken, dehnenO.
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Tiefe von - na = 75 eine Squivalente serielle Rechenzeit vé&2Tagen. Die Autoren
schlussfolgerten, dass eine korrekte Simulation bei hohen optischen Tiefen eine extrem
hohe Anzahl von simulierten Photonenpaketen erfordert, und schlugen zusStzlich
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 ZuverlSssigkeit und Leistung in diesem Falle
erheblich verbessert. ZunSchst wird in Kapitet.2 das Problem hoher optischer Tiefen
anhand des eindimensionalen Falls analytisch behandelt. Dabei werden grundlegende
Schwierigkeiten identibziert und analysiert, welche die erfolgreiche Anwendung des
MCSTs im Bereich hoher optischer Tiefen erschweren. In Kapitél3wird dann fYr den
dreidimensionalen Fall der Aufbau der simulierten Platte kurz zusammengefasst, der
zu Vergleichszwecken dem Aufbau vonamps und Baeq2019 entspricht. Basierend
auf den Ergebnissen aus Kapitet.2 werden anschlie§end GrYnde fYr den Erfolg der
S&S-Methode genannt, aber auch SchwSchen der Methode aufgefYhrt. In Kapitel
wird begrYndet, inwiefern Peel-o! eines der Kernprobleme I$sen kann, das in der
Notwendigkeit zur Simulation eines breiten Bereichs von Streuordnungen transmittie-
render Photonenpakete besteht und fYr eine korrekte FlussabschStzung notwendig ist.
Au8erdem wird das Konzept dererweiterten Peel-o!-Methodevorgestellt, welche die
benstigte Simulationszeit einer MCST-Simulation im Vergleich zur Standard-Peel-
o!-Methode erheblich reduzieren kann. DarYber hinaus wird eine neu entwickelte
Methode beschrieben, welche Emissionseigenschaften simulierter Kugeln sowie damit
zusammenhSngende Projektionen auf einen Detektor vorberechnet, um durch deren
Einsatz die fYr MCST-Simulationen benstigte Simulationszeit zu reduzieren. Zudem
wird begrYndet, 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 fYr 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 FShigkeit zur DurchfYhrung von Simulationen hoher optischer
Tiefen unter Annahme von Mie-Streuung und bei einer vollstSndigen Behandlung des
Polarisationszustands der Photonenpakete untersucht. Die Ergebnisse dieser Studie
werden schlie8lich in Kapitel4.6 zusammengefasst.

4.2 Das eindimensionale Plattenexperiment

In diesem Kapitel wird das Problem hoher optischer Tiefen bei MCST-Simulationen
fYr den Fall einer eindimensionalen Platte untersucht. Im Rahmen dessen werden
L3sungen auf Basis von EigenzustSnden von Photonenverteilungen formuliert und
genutzt, um damit RYckschlYsse auf verschiedene Aspekte des zugrundeliegenden
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Problems zu ziehen.

4.2.1 Grundgleichungen

DafYr wird eine eindimensionale, im Vakuum eingebettete Platte der Dickgay > 0in
Einheiten der optischen (Extinktions-)Tiefe betrachtet. Sew(x) eine WDF von in der
Platte bePndlichen (monochromatischen) Photonénwobeix die reelle Koordinate

in Einheiten der optischen Tiefe beschreibt. Es wird angenommen, dagx) lediglich
fYrx ' [ b, von null verschieden ist, wobeb= -,/ 2 die halbe Breite der Platte

ist. In einem sukzessiven Prozess werden sSmtliche 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 verlSsst dabei jedoch die Platte durch eine ihrer Grenzen,
ohne vorher mit dieser zu interagieren. Die ausgeloste Strecke& ' R, welche die
zurYckgelegte Strecke eines Photons bis zur nSchsten Interaktion in Einheiten der
optischen Tiefe angibt, folgt der WDF

P )= Zexp (] * X))

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

2 1

Im Folgenden werden die Eigenfunktionen der Operation *+ ¥ aus Gl. (4.1
hergeleitet, um anschlie8end eine beliebige WD¥x) in Reihendarstellung als
unendliche Summe dieser auszudrYcken.

dyviy exnCl X" ). @1)

4.2.2 Herleitung von Eigenfunktionen

Seiv(x) eine Eigenfunktion mit zugehsrigen Eigenwerten der Operationv *+ ¥ aus
Gl. (4.1, dann gilt

)
WV (X) = z

> dyvexn (] X" ). @2)

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

exp(’l x" y)=H(X" y)exp(y" x)+ H(y" x)exp(x" vy),

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 Dilerentialgleichung (DGL)
zweiter Ordnung:

VvV o+(@" ,)v=0.

Hier bezeichnetv' die zweite Ableitung vonv(x) nachx. FYr0<, < 1 sind die
LSsungen dieser gewShnlichen Di'erentialgleichung durch die ungerade Funktion
sin('x ) und die gerade Funktioncos (x ) gegeben mit

12 =

1.4 (4.3)
Werden die LSsungen in der DGL in Gl.(4.2) eingesetzt, ergeben sich daraus
Bedingungen fYr , die fYr zugehsrige Eigenfunktionen erfYIlt sein mYssen; je nach
Symmetrie der Eigenfunktionen sind diese gegeben durch

cos(b)=" sin(b) (geradg, (4.4)
sin( *p) = "' # cos( *b) (ungeradg, (4.5)

wobei das Sternchen angibt, dass es sich um Variablen der ungeraden LSsung handelt.
Sei! die Menge aller positiven L§sungen der G(4.4) fYr' und sei! # die Menge
aller positiven L3sungen der GI(4.5 fYr' #. Dann sind! und ! # abzShlbar und
gegeben durch

@ ]

A
= i N>0%i" 1< ;’<i 4 cos(ib="sin( b

und

@ 1 l#b 1 A
1#= F i Neodi 5 < ?'# <i+§4sin('fb)="'f005(i#b) :

Negative L&sungen fYhren zu keinen unabhSngigen Eigenfunktionen. AuSerdem gilt,
dass die Werte vont ; ' ! und ' #' | # mit steigendemi ' N, ebenfalls ansteigen
und dass die Menger und ! # disjunkt sind. Nach Gl. (4.3) gilt fYr die zugeh3rigen

Eigenwerte

1 1
4 F= —— _ (i' Nso. (4.6)
| 1+ i#Z >

y i 1+|I2

Die Menge der Eigenfunktionerf ist schlie§lich gegeben durch
F ={cos(ix)|i' Nso}5{sin( ’x)|i' Nso}.

Sei weiterhin das innere Produki6§ a7debniert durch

)
@,97=" " dxT (9 @.7)
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mit f(x) = f(x)/(b+ ,;) fYr alle Eigenfunktionenf ' F , wobei,; der zuf
zugehsrige Eigenwert ist (vgl. Gl.4.6). Mit dieser Debpnition bildet die Menge der
EigenfunktionenF ein Orthonormalsystem, das hei§t es gilt

]

"1, fallsf = g,

f,g'F :6,g7=
(1.9 g #0, sonst.

Anschlie8end kannv(x) in den Eigenfunktionen aus entwickelt werden und es gilt

V(X) = accos( kx)+ bsin( x), (4.8)
k=1

wobei die Koe"zienten a, und b, gegeben sind durch
a, = 6cos( kx),v(x)7 4 b= 6sin( /x),v(x)7. (4.9)

Die Koe"zienten der Reihenentwicklung in Gl. (4.9) spiegeln die BeitrSge ihrer
zugehsrigenModen (Eigenfunktionen) wider.

4.2.3 Entwicklung von Photonenverteilungen

Seivo(x) eine anfSngliche Photonenverteilung. Nach dem Entsenden der Photonen er-
gibt sich fYr die in der Platte verbliebenen Photonerbevor es zur Interaktion kommt,
eine neue Photonenverteilungy(x). Einige der Photonen werden anschlie§end bei
der Interaktion absorbiert, wShrend der verbleibende Anteil1(x) = Awy(X) isotrop
gestreut wird und den Weg durch das Medium fortsetzt. In Analogie zum Entsenden
der Photonen der anfSnglichen Verteilung werden nun auch diese Photonen isotrop
entsandt. Dieser Schritt wird iterativ wiederholt, sodass fYr die Photonenverteilung
beim n-ten Streuereignis ¥,) gilt:

Vnh = AV 1.

Seiena, und b, mit k' N, die Koe"zienten der Reihenentwicklung (vgl. Gl.4.9)
von V. Dann kann die Verteilungv, geschrieben werden als

va(x) = A" "accos(kx) + , ithcsin( 1X), (4.10)
k=1

wobei, , und , { die Eigenwerte aus GI(4.6) sind. Da alle Eigenwerte die Bedingung
0<,< 1 erfYllen, nimmt mit steigendemn der Beitrag einer jeden Mode strikt
ab und verschwindet schlie8lich im Limesx + , . Zudem zeigt sich, dass alle
Eigenwerte paarweise verschieden sind und die Ungleichung> , «* >, 1 >, 1"
fYrallek' Nsq erfYllen. Somit hat jede von null verschiedene Verteilung(x) einen
dominanten (hSchsten) Eigenwert, 4om, der entweder einem dominanten kleinsten
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Wert ', ' ! oder', ' !7* entspricht. Folglich konvergiert die Verteilung im
Limesn +, asymptotisch, sodass gilt
!
L ay, CoS( .. X), falls' mn' !,
Vn (X) " ) n, gom y akmln . '( Kmin ) ' min I .
n) b Sin( k,,X), falls' min" !
Im Falle einer nichtnegativen von null verschiedenen Anfangsverteilung ist der
dominante Eigenwert stets, ; und damit gilt: v,(x) ;r) " lajcos( 1x). Der

Grund hierfYr ist, dass die zugehsrige Eigenfunktion f¥s' [" b, j die Gleichung
cos( 1x) > 0 erfYllt und damit das Integral zur Berechnung des Koe"zienterg,
(vgl. GIn. 4.7 und 4.9) ebenfalls grs8er null ist. Folglich konvergiert die Form der
Photonenverteilung im Limesn +, gegen die Form der dominanten Eigenfunktion
cos ( 1x), unabhSngig von der Form der Anfangsverteilurig

4.2.4 Simulierter Beobachter

Im Folgenden werden die Ergebnisse der letzten Kapitel genutzt, um das Problem
hoher optischen Tiefen zu untersuchen, um somit HYrden fYr msgliche Strategien
zur LSsung des Problems zu identibzieren. Zu diesem Zweck wird ein Beobachter
beix +, simuliert, welcher Photonen detektiert, die die Plattengrenze bei = b
verlassen haben. Bei einer anfSnglichen Photonenverteilungx) ist der gemessene
Fluss nach einem einzigen simulierten Schritt gegeben durch

)
102 1(w)= 2 dywm)eny” b. (4.11)

Es werden bei der Messung voh(vp) also diejenigen Photonen detektiert, welche die
Platte nach ihrer Entsendung interaktionsfrei in Richtung des Beobachters verlassen
haben. Beim Vergleich von GlI. 4.11) mit GI. ( 4.1) fSlIt auf, dass

10 = 40

gilt. Dies bedeutet, dass nach einem einzigen Schritt der Simulation des Photo-
nentransports, die vom Beobachter gemessene Energie eintrelender Photonen dem
Funktionswert der Photonenverteilungw, ausgewertet an der dem Beobachter zu-
gewandten Grenzex = b entspricht. Dieser Zusammenhang gilt darYber hinaus fYr

5 Es sei angemerkt, dass das Teilergebnis der Konvergenz der Photonenverteilung im Limast ,

auch erhalten werden kann, indem das Problem der eindimensionalen, homogenen Platte diskreti-
siert wird. Die Entwicklung einer beliebigen m-dimensionalen anfSnglichen Photonenverteilung,
wobeim ' N o, kann zu diesem Zweck durch einen2 m tbergangsmatrix T beschreiben werden.
Die tbergangsmatrix kann wiederum als eine sogenanntdoeplitz-Matrix geschrieben werden,
fYr die gezeigt werden kann, dass sie positiv debnit ist, was ein Ergebnis der Dominanz ihrer
DiagonaleintrSge 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 fYr die Energie
| (M nach demn-ten Interaktionsereignis

[ () = Vn+1 (D)
A

Mit Hilfe der Reihendarstellung vonvy(x) entsprechend Gl. £.8) ergibt sich

|(I’l) = A" ’ kn+lakCOS( kb) + , ﬁn-'-lb(Sin (l Eb)
p / B B O

- An (u 1)k+l ,kl’]+1 1|| ,kak + 1¢k#n+l 1.. ,ttx( . (412)

FYr den letzten Schritt wurden die GIn.(B.1) und (B.4) im Anhang verwendet. Die
vom Beobachter gemessene Energie nimmt mit der Anzahl der betrachteten Interak-
tionen n sukzessive zu. Der Ausdruck fYr die bis zur-ten Ordnung aufsummierte
Energie entspricht der Partialsummd ¢ " | welche gegeben ist durch

=1
[ () = | (M)
n.].:O c n+l B n+l B E
= 1" (A’ k) + 1" (A, #) +
- n1k+1 D, 1|| , ak+,# k 1" ’#b(F
k:1( ) k 1" A, K k k 1" A,jlzﬁ k

Da |A, | < 1und |A, {| < 1 gilt, kann der Grenzwert der Partialsumme gebildet
werden, um die vom Beobachter gemessene Gesamtenel{ffezu erhalten. Diese ist
gegeben durch
c v #B 1" #
ItOt:_ ll1k+1D1k y kK +’k k
k:l ( ) lll A’ k a'k 1

beF . (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 Kapitdl.2.1 beschrieben, von links (also
aus der Richtungx +", ) bestrahlt und der transmittierte Anteil der Strahlung in
AbhSngigkeit von der Ausdehnung der Platte untersucht. HierfYr wird zunSchst die
Ausbreitung eineseinzelnenPhotonenpakets in der Platte behandelt.

6 Die hier verwendeten Gleichungen aus KapiteB.1 werden aufgrund ISngerer, wenngleich nicht
komplizierter, Herleitungen lediglich im Anhang aufgelistet und mit einer ErkiSrung zur Herleitung
ergSnzt. Auf diese Weise soll der in diesem Kapitel prSsentierte Gedankengang ohne langwierige
Abschweifungen prSsentiert werden.
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Simulation eines Photonenpakets

WShrend der Simulation wandern Photonenpakete, welche die Enerdietragen
und am Punkt x = a emittiert werden, solange durch die Platte, bis sie diese
schlie§lich verlassen. Die zugehsrige anfSngliche Photonenverteilwg(x) entspricht
einer Delta-Distribution, die gegeben ist durch

Vo(X) = E/(x" a).

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

VO = v (x).
n=0

AbhSngig von der Ausgangspositioa' [' b, ISsst sich die vom Beobachter ge-
messene Gesamtenergie mit Hilfe von G[4.13 ermitteln. Die Koe"zienten der
Reihendarstellung vonv, lassen sich hierfYr mit Gl(4.9) berechnen und sind gegeben
durch

— E H " #
b ’kcos(ka) 4 b= b+7,|#(#S|n( L) .

Eingesetzt in Gl. (4.13 ergibt sich fYr die Gesamtenergie
C #B wo#

1 k 1 1 k E

1" A ¢ b+ §

ak:

= E
ot = (vt Dk ' K cos ( «a) +
k:l( ) 1" A br o050

Dieser Ausdruck ISsst sich im Falle voa = 1 und unter Verwendung der GIn.(B.2),
(B.3), (B.5) und (B.9) aus Kapitel B.1 im Anhang sowie mit Hilfe von GI. (4.6)

weiter vereinfachen zu / 0
tot — E a
= — 1+
2 b+1
Entspricht die anfSngliche Position dem Zentrum der Platte bea = 0, erreicht
den Beobachter, wie zu erwarten, eine Gesamtenergie iéh2. Im Falle vona= b
nimmt die beobachtete Gesamtenergie ihr Maximum an, welches im Limbs-,
asymptotisch gegerkE konvergiert. Ihr Minimum erreicht die Gesamtenergie aus

Gl. (4.14 beia= " b, welchesE/ (2b+2) betrSgt und im Limesb+, verschwindet.

(4.14)

Transmission durch eine Platte

Eine aus der Richtungx + ", (von links) beleuchtete Platte kann durch die
Anfangsverteilungvp(x) = 2/ (x + b) beschrieben werden, wobei in diesem Falle die
in die Platte eintretende Energie ohne BeschrSnkung der Allgemeinheit auf den
Wert eins normiert ist. Unter Verwendung der GIn.(4.9) und (4.12 kann damit der
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Beitrag zur (relativen) transmittierten Energie 1 ™ fYr jede Ordnungn ermittelt
werden. Die Gr38el (™ ist gegeben durch

/ 0 / 0
| (n) = An I (n) 2An = ' E+1 l" 1k n ' ¢km+l 1" ' E (4 15)
UM T b b+, |

wobei I,&”z)l den Beitrag fYr den FallA = 1 bezeichnet. Wird die Reihe in Gl(4.15
numerisch berechnet, zeigt sich allerdings fYr niedrige Streuordnungermine relativ
langsame Konvergenz, die sich dadurch Su8ert, dass eine hohe Anzahl von Summanden
notwendig ist, um den Grenzwert mit ausreichender Genauigkeit zu bestimmen. Dieses
Verhalten ISsst sich durch die langsame Abnahme der Eigenwerte mit steigenden
Werten von k erkiSren. Alternativ ISsst sichl (" ebenfalls durch das-dimensionale
Integral @ A

/AOn) -
— d-r4ad, exp " |k " -kl (4.16)

| (M =
2 [0&nm]" k=0

ermitteln, wobei -o = Ound -1 = -nhax ISt. Es zeigte sich, dass die Berechnung
von | (™ auf Grundlage seiner integralen Form im Falle niedriger Streuordnungen
wesentlich e"zienter ist als deren Berechnung mittels der Reihendarstellung in
Gl. (4.19. FYr hdhere Streuordnungen wird die Verwendung der integralen Form
jedoch zunehmend aufwendiger. Folglich kann die integrale Form bis zu einem
bestimmten n analytisch gel3st und als Ma§ fYr die Konvergenz der numerisch
berechneten Summe in Gl.4.15 verwenden werden.

Die vom Beobachter detektierte Gesamtenergié® ist die Summe aller BeitrSge
| (™ fYr Streuordnungenn & 0. Die durchschnittliche Anzahl von Streuereignissen
N ™mitel " die die simulierten Photonenpakete vor ihrer Detektion erleben, ist gegeben

durch .
1=

| tot

N mittel _— ni (n)

n=0

und hSngt im Allgemeinen von der optischen Tiefe ab. Es ist olensichtlich, dass
N ™itel mit der Albedo zunimmt und daher im Falle vonA = 1 den h3chsten Wert
(N Titel y erreicht. Mit den Gleichungen aus KapitelB.1 sowie mit Gl. (4.15 ISsst sich

zeigen, das\N 1t | also der Mittelwert ausgewertet anA = 1, gegeben ist durch

20 + 67 + 3b
3b+3

FYrO<b 9 1gilt fYr die mittlere Anzahl erlebter Interaktionen N § b, wSh-
rend diese fYr hohe optische Tiefem- 1 die GleichungN el $ 2%/ 3 erfYlit. Der
tbergang von optisch dYnn zu optisch dick Su8ert sich daher durch den tbergang
von einer linearen zu einer quadratischen AbhSngigkeit der Gr38gte' von der
optischen Tiefeb. Dieser Zusammenhang verdeutlicht, dass die benstigte Simulations-
zeit von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen deutlich zunimmt
und auch dass Photonenpaketpfade hoher Streuordnungen relevante BeitrSge zur
vom Beobachter detektierten Gesamtenergie liefern.

mittel _—
NA:1 -

(4.17)
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10" 5

— lmx=5 —— 20 —— 80

dp™/dlogy(n)
=
S

[Eny
2
N
1

1073

Abb. 4.1: Wabhrscheinlichkeit zur Detektion eines transmittierten Photonen-
pakets mit Streuordnungn beim eindimensionalen Plattenexperiment. Darge-
stellt sind die Ergebnisse fYr f¥nf verschiedene (transversale) optische Tiefen
-max  { 5,10,20,40,80} unter der Annahme A = 1 und isotroper Streuung.
Vertikale gestrichelte Linien markieren die mittleren Streuordnungem f%e! der
entsprechenden optischen Tiefen. Siehe Kapitél2.5fYr Details.

4.2.6 MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen

Die Ergebnisse aus Kapite#l.2.5dienen im Folgenden als Grundlage, um potenzielle
Probleme von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen zu verdeutlichen.
Zu diesem Zweck wird die Grig@™ betrachtet, welche die Wahrscheinlichkeit dafYr
angibt, dass ein simuliertes Photonenpaket beim Durchqueren der Platte genau
Streuereignisse erlebt, bevor es vom Beobachter auf der anderen Seite der Platte
detektiert wird. Diese Wahrscheinlichkeit entspricht

) | (M
p" = — (4.18)

|tot’

wobeil (M der Beitrag n-ter Streuordnung aus GI.(4.12 und I die Gesamtenergie
aus Gl. (4.149) ist.

Abbildung 4.1 zeigt p™ fYr den Fall A = 1 fYr fYnf verschiedene (transversale)
optische Tiefen-nax ' { 5,10, 20,40, 80}. Wie in Kapitel 4.2.5beschrieben, wurden
analytische L3sungen der ersten Ordnungen von Q.16 als Ma§ fYr Konvergenz
der Reihendarstellung verwendet und deren Summe bei einem Wert VOIF Kpax
abgeschnitten, bei dem eine Genauigkeit vo8,1 % erzielt wurde. Im Falle von
-max = 80 wurde die Summe allerdings bei der Ordnunki., = 10° abgeschnitten,
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noch bevor das Konvergenzkriterium fYr all@ % 4 erreicht wurde. Die dargestellten
Ergebnisse zeigen jedoch ausschlie§lich L§sungen fYr hdhere Streuordnungen, bei
denen die Summe wesentlich schneller konvergiert (vgl. Kapitél2.5. Die dargestell-

ten FunktionsverlSufe in Abb.4.1 weisen fYr zunehmende optische Tiefepay €ine
deutliche Zunahme der Streuordnung™® auf, welche die Position des Maximums
eines Funktionsverlaufs angibt.

Die mittleren StreuordnungenN Mt detektierter Photonenpakete, welche im
Diagramm als gestrichelte vertikale Linien dargestellt sind, wurden mit GI¢4.17)
berechnet. Mit zunehmendem Wert fY¢ o, verschiebt sichN ™t in Richtung hdherer
Streuordnungen und entfernt sich zunehmend vom entsprechenden Wert vof?*.
Diese Verschiebung wird durch den wachsenden Beitrag hSherer Streuordnungen bei
hdheren Werten der optischen Tiefe verursacht. Mit anderen Worten, f¥fr> n max
nimmt die Steigung vonp™ mit steigendem- ., zu. AuS8erdem zeigt sich, dass
niedrige Streuordnungem % n™® zunehmend unterdrYckt werden, was sich damit
erkiSren ISsst, 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 Streuordnungem & n™® werden jedoch ebenfalls unterdrYckt, da
die entsprechenden Pfade auf das Volumen der Platte beschrSnkt sind und damit eine
insgesamt verhSltnismS8ig ungerichtete Verschiebung des Photonenpakets erfordern.
Bei diesem WegPndungsproblem zeigt sich, dass fYr eine hdhere optische Figfe
die Breite des Bereichs der relevanten Streuordnungen deutlich wSchst (vgl. Aighl),
was im Folgenden als daStreuordnungsproblenbezeichnet wird.

Die in Abb. 4.1 dargestellten FunktionsverlSufe wYrden sich im Falle voln< 1
derart Sndern, dass die Funktionswerte fYr jede Streuordnumgum den Faktor A"
verringert wYrden (vgl. Gl.4.15. Die damit einhergehende Reduktion der Wahrschein-
lichkeit fYr hdhere Streuordnungen wYrde zusStzlich die Gesamteneig® verringern
und daher zu einem verSnderten Skalierungsfaktor in Q.18 fYhren. Eine Folge
dessen wSre eine Verschiebung vafi® in Richtung kleinerer Streuordnungen, was
bedeutet, dass das Photonenpaket die Platte umso e"zienter durchqueren muss, je
geringer die Albedo ist, um einen signibkanten Beitrag zur transmittierten Energie
zu leisten. Im Falle vonA = 0,5 entspricht die mittlere Anzahl von Interaktionen,
welche ein detektiertes Photonenpaket fY4max = 80 durchISuft, etwa N Mt # 30,
wShrend fYr die gleiche Platte undA = 1 die mittlere Anzahl der Interaktionen
# 1119betrSgt. Bei reduzierten Werten der Albedo wird daher gleichsam das Intervall
relevanter Streuordnungen schmaler, was erneut demonstriert, dass die Albedo einen
wesentlichen Einf3uss 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 hSher die Albedo des Materials ist. Die Folge ist ein deutlicher
Anstieg der zu simulierenden Photonenpakete und damit der benstigten Simulations-
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zeit. Das Streuordnungsproblem geht zudem mit einem Wegbndungsproblem der
simulierten Photonenpakete einher, die ebenfalls eine AbhSngigkeit von der Albedo
besitzt. Denn obgleich Standard-MCST-Simulationen ausgeloste Photonenpaketpfa-
de bei der Flussberechnung unabhSndigon der Albedo bestimmen, besteht beim
Beitrag eines simulierten Photonenpakets zur transmittierten Energie eine deutliche
AbhSngigkeit von der Albedo. Damit besteht im Allgemeinen ein MissverhSltnis
zwischen der Wahrscheinlichkeit zur Simulation eines Photonenpaketpfades und
dessen Beitrag zum beobachteten Fluss. Eine erfolgreiche LSsung des Problems hoher
optischer Tiefen erfordert daher die LSsung des Streuordnungsproblems und des
damit einhergehenden Wegbndungsproblems.

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 zunSchst eine MC-basierte probabilistische numeri-
sche Implementierung zur LSsung des Strahlungstransportproblems in Kapitél3.1
beschrieben sowie eine nicht-probabilistische Implementierung in Kapitél3.2 An-
schlie8end werden in Kapitel.3.3 zwei Kernprobleme von MCST-Simulationen bei
hohen optischen Tiefen anhand des dreidimensionalen Plattenproblems erlSutert.
Im Rahmen dessen wird sowohl der Erfolg der S&S-Methode bei optischen Tiefen
-max < 75 begr¥Yndet als auch ihr Versagen bei deutlich h3heren Werten, um die
Notwendigkeit von neuen fortschrittichen 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 Baeq2019 beschriebenen Methoden zu vergleichen. Zur
GewShrleistung der Vergleichbarkeit wird der vorcamps und Baeg2019 verwende-

te Aufbau beim Plattenexperiment Ybernommen; die homogene Platte besitzt also
eine Albedo vonA = 0,5, Streuung erfolgt isotrop und beim Experiment wird die
transmittierte Strahlung durch die Platte simuliert. FYr die Implementierung werden
Einheiten der optischen Tiefe verwendet, die als die natYrlichen Einheiten dieses
Problems betrachtet werden kSnnen, und es werden Platten mit unterschiedlichen

“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 4.3.1genauer beschrieben.
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Abb. 4.2: Skizze zum Plattenaufbau. Strahlung tritt durch die Oberseite der Platte,
die eine transversale optische Tiefe von= - besitzt, ein. Der Beobachter detek-
tiert Strahlung, die durch die Platte transmittiert, und bebndet sich unterhalb der
Platte. Die Anfangsrichtung eines Photonenpakets wird durch den Eintrittswinkel
beschrieben. Wenn ein Photonenpaket streut, wird dessen neue Bewegungsrichtung
zufSllig entsprechend der zugeh3rigen WDF isotroper Strahlung ausgelost und durch
den Winkel . beschrieben.

transversalen optischen Tiefena untersucht. Da dieser Aufbau bereits ausfYhr-
lich von Camps und Baeg2019 beschrieben wurde, beschrSnkt sich die folgende
Beschreibung auf die fYr diese Studie wichtigsten Aspekte; eine Skizze zum Aufbau
ist in Abb. 4.2 zu bnden.

WShrend einer Simulation werdetN 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 anfSngliche
Richtung eines jeden Photonenpakets wird zufSllig gemS§ einer WDF gewShlt, die
durch

Puo (Ho) = 2 Ho

gegeben ist, wobed % py % 1 erfYlit und po = cog. ) der Kosinus des Eintritts-
winkels . g ist. Insbesondere entsprichtlyg = 0 der Richtung parallel zur Oberseite
der Platte und yo = 1 der Richtung senkrecht zu dieser. Nach dem Eintritt legt
das Photonenpaket die Strecke bis zum ersten Interaktionsort zurYck, welche
entsprechend dem Bouguer-Lambert-BeerOschen Gesetz (vgl. Kagitél1) durch

die WDF in Gl. (2.22 gegeben ist. Hieraus ergibt sich eine neue Position des Photo-
nenpakets, an welcher dieses eine Wahrscheinlichkeit zur Absorptiah”( A) und
eine Wahrscheinlichkeit zur Streuung &) besitzt. Bei einer Absorption wird das
Photonenpaket vollstSndig entfernt und im Falle eines Streuereignisses wird diesem
stattdessen eine neue Richtung entsprechend der WDF fYr isotrope Streuung in
Gl. (2.20 zugewiesen. Die Schritte der Translation (vgl. GI2.22) und der Absorp-
tion beziehungsweise Streuung (vgl. GR.20 eines Photonenpakets werden so lange
abwechselnd durchgefYhrt, bis das Photonenpaket entweder absorbiert wird oder die
ausgeloste Strecke gro8 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 wShrend 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 TransmissionsintensitSt bei. Um den Beitrag eines Pho-
tonenpakets zur TransmissionsintensitSt abzuschStzen, trSgt jedes Photonenpaket
ein Gewichtw, welches sich im Verlauf des MCSTs des Photonenpakets Sndert und
schlie§lich am Detektor zur TransmissionsintensitSt beitrSgt. Bei der Erzeugung ist
ein Photonenpaketneutral, das hei8t, das Gewicht besitzt zu Beginn den Wew = 1.
Zur Steigerung der E"zienz wird im Verlauf dieser Studie die S&S-Methode(damps
und Baes2019 verwendet, welche eine Kombination der Split-Methode und der
Stretch-Methode ist. Bei der Verwendung der Split-Methode wird das Gewicht eines
Photonenpakets wShrend einer jeden Interaktion um den FaktersP't = A reduziert,
was den Elekt 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 frYhzeitiges Entfernen des
Photonenpakets durch vollstSndige Absorption vermieden. Bei der Stretch-Methode
wird die Strecke- statt mit der WDF aus Gl. (2.22 mit der zugehSrigen WDF
der sogenannterComposite-BiasingMethode® (Baes et al.2016 ausgelost, welche
gegeben ist durch

1
1+T°
wobeiT die Entfernung des Photonenpakets in dessen aktueller Ausbreitungsrichtung
bis zur OberRSche der Platte ist, welche in Einheiten der optischen Tiefe gemessen
wird. Um die Elekte der auf diese Weise abgeSnderten WDF zur Streckenbestimmung
zu kompensieren, wird das Gewicht der Photonenpakete um den folgenden Faktor
korrigiert:

G(-) = Slexp(" )+ 1 exp( 1= )] mit 1 =

stretch — w
Ge(-)

Der simulierte Detektor registriert transmittierte Strahlung beim Verlassen der Platte
und quantisiert diese bezYglich ihrer Ausbreitungsrichtung. Durch Klassierung
wird dann das p-abhSngige, also richtungsabhSngige, Transmissionsspektrum der
Platte erzeugt. Der Detektor wird beschrieben durctM ; linear aufgeteilte Intervalle
gleicher Breite, welche Werte fYpu ' [0, 1] abdecken. Dag -te Detektorintervall
registriert die IntensitSt I;, welche gegeben ist durch

G N n
n=1 Wj( ) Mt

N 2y

I, = , (4.19)

wobei das Gewichtwj(”) der Beitrag desn-ten Photonenpakets zunj -ten Detektorin-
tervall ist, dessen Zentralwert mitp; 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 dzusammengesetztO, unbliasing aVerzerrungO.
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Das Plattenexperiment ist insbesondere daher interessant, weil es fYr den Standard-
MCST eine Herausforderung darstellt, wShrend es mit Hilfe nicht-probabilistischer
Methoden ISsbar ist. Damit eignet es sich insbesondere als Testumfeld fYr MCST-
Simulationen. Unter den verschiedenen AnsStzen zur L$sung dieses Problems hat sich
eine Methode als besonders e"zient erwiesen, welche auf sogenannte KugelRSchen-
funktionen zurYckgreift Baes und Dejongh€007). Aus GrYnden der Vergleichbarkeit
wird diese vonCamps und Baeq201§ beschriebene nicht-probabilistische Methode
zur LSsung des Problems aufgegrilen, welche im Wesentlichen auf der Arbeit von
Roberge(1983 und der vorgeschlagenen Optimierung vodi Bartolomeo et al. (1999
beruht. Die Methode kann wie folgt zusammengefasst werden. Sie basiert auf einer
LSsung der Gleichung

)
L= 1E " S S, (4.20)
11

K

wobei- die transversale optische Tiefe un@( , ') die normierte Phasenfunktion fYr
einfallende (1') und ausfallende (1) Strahlung bezeichnen. Sofern nicht ausdrYcklich
anders angegeben, wird in dieser Studie von einer Albedo vAn= 0,5 und isotroper
Streuung, also$( p, 1) = 1, ausgegangen. Wenn keine zusStzlichen internen Quellen
angenommen werden, ist die Dilerentialgleichung in Gl(4.20 durch ihre Randbe-
dingungen vollstSndig bestimmt. Die Methode zur L3sung des Integrals beruht auf
einer Reihenentwicklung von (-, u) auf Basis von Legendre-Polynomen, wobei die
Reihenentwicklung bei einer frei wShibaren ungeraden Ordnutgabgeschnitten
wird. Die auf diese Weise erhaltene L3sung var(-, 1) ist dann allerdings nur fYr
(L +1)/2 Richtungen p korrekt, welche den Nullstellen des Legendre-Polynoms
der OrdnungL + 1 entsprechen. Zur Vergleichbarkeit wurdé. = 81 gewShlt. FYr
eine detaillierte Beschreibung dieser Methode wird auf die Arbeiten véroberge
(1983, di Bartolomeo et al. (1999, Baes und Dejonghg200]) und Camps und Baes
(2019 verwiesen. In spSteren Abschnitten dieser Studie wird die Methode als die
nicht-probabilistische LSsungdes 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.201§ Gordon et al. 2017 Camps und Bae201§
Krieger und Wolf 2020. Camps und Baeq2019 untersuchten dieses Problem und
stellten fest, dass bei hohen transversalen optischen Tiefen die Ergebnisse von MCST-
Simulationen ma8geblich von der Anzahl der simulierten Photonenpakete beeinf3usst
werden. In diesem Zusammenhang wurde die Notwendigkeit zum umfassenden Ver-
stSndnis dieses Problems hervorgehoben und die Verwendung von statistischen Tests
fYr die Konvergenz ermittelter Flusswerte empfohlen. Ziel dieses Kapitels ist es, das
VerstSndnis fYr das Kernproblem von MCST-Simulationen bei hohen optischen Tie-
fen zu verbessern und damit die Grundlage fYr eine m3gliche LSsung zu schalen. Zu
diesem Zweck wird zunSchst eine kurze Beschreibung zur Flussbestimmung in MCST-
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Simulationen vorgestellt und anschlie8end in Kapitef.4 das Plattenexperiment im
Detail behandelt.

Um im Rahmen einer MCST-Simulation den Fluss exakt zu bestimmen, mYsste
wShrend der Simulationjeder m3gliche Photonenpaketpfad berYcksichtigt werden.
Dies ist in einer realistischen Simulation allerdings nicht msglich, da die Anzahl
der simulierten Photonenpakete begrenzt ist. Der erhaltene Fluss ist somit ein
geschStzter Wert. Die KomplexitSt der m3glichen Pfade steigt dabei mit der Anzahl
von Interaktionen eines Photonenpakets. Mit anderen Worten, daglumen der Pfade
nimmt mit der Anzahl der m3glichen Interaktionen zu. Der Beitrag eines Pfades zur
gemessenen IntensitSt ist dabei stark von seinen spezibschen Eigenschaften abhSngig.
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
msglichst genaue LSsung zu ermitteln, ist es insbesondere wichtig, Pfade mit hohen
Gewichten zu simulieren. Um solche Pfade identibzieren zu k3nnen, ist es erforderlich,
diejenigen Faktoren auszumachen, welche das Gewicht eines Pfades reduzieren und
somit eine Form vonWiderstand auf dem Weg des Photonenpakets darstellen.
Werden beispielsweise Detektorintervalle mit niedrigep-Werten betrachtet, so kann
festgestellt werden, dass die Pfade mit den gr3§ten BeitrSgaitht diejenigen sind,
welche bereits zu Beginn bei ihrer Erzeugung einen niedrigpg-Wert besitzen und
dann interaktionsfrei durch die Platte zum Detektor fYhren. Stattdessen sind es die
Pfade, bei denen die zugehsSrigen Photonenpakete bereits nach einer kurzen Strecke
die untere PlattenoberRSche, die dem Detektor zugewandt ist, erreichen und dort
in Richtung niedriger pu-Werte streuen. Der Grund dafYr ist, dass die innerhalb
der Platte zurYckgelegte Strecke letzterer Photonenpakete deutlich kYrzer ist und
somit ihre erfolgreiche interaktionsfreie Bewegung zur unteren DetektoroberRSche
wahrscheinlicher ist. Dies bedeutet, dass die Bewegungsrichtung des geringsten
Widerstands im Allgemeinennicht mit der Richtung des jeweiligen Detektorintervalls
Ybereinstimmen muss. Bei einem komplexen Aufbau ist es daher nicht von vornherein
klar, welche die Wege mit den geringsten WiderstSnden 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 zurYcklegten Strecke. Dies wirkt sich auf zwei Arten auf den Pfad aus. Erstens
verringert sich die Gesamtentfernung, die das Photonenpaket zurYcklegt, 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 Yber ihren Rand verlSsst. Die Ge-
samtzahl der vom Photonenpaket erlebten InteraktioneiN;, steigt dabei quadratisch
mit der optischen Dicke-p, der Kugel entsprechendN; $ -szph (vgl. Kapitel 3.2.7).
Eine Vergrs8erung der zurYckgelegten Strecke um einen konstanten Fakigor> 1
ist also gleichbedeutend mit einer Verringerung der optischen Tiefe der Kugel um
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denselben Faktor, das hei8Niy $ (-spn/f «)2, sodass die Streuordnung durch Einsatz
dieser Methode elektiv quadratisch verringert wird. Die zurYckgelegte Strecke des
Photonenpakets innerhalb der Kugel kann im Durchschnitt durchh T = Ni" - ap-
proximiert werden, wobei" - die durchschnittlich zurYckgelegte Entfernung zwischen
zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen in Einheiten der optischen Tiefe bezeichnet
und in diesem Falle mit" - = f, gegeben ist. Daher gilt fYr die zurYckgelegte
Entfernung " T $ f, 1. Dies bedeutet, dass die Gesamtstrecke insgesamt um den
Faktor f reduziert wird. Infolgedessen erzeugt die Composite-Biasing-Methode Pho-
tonenpakete mit relativ geringen Streuordnungen, die den Detektor nach ZurYcklegen
einer kurzen Strecke erreichen. Die Folge ist, dass ein zu hoher Wert der transversalen
optischen Tiefe oder der Albedo dazu fYhren kann, dass die generierten Pfade nicht
den gewYnschten Bereich von Streuordnungen abdecken und beispielsweise h3he-
re Streuordnungen relevante BeitrSge leisten wYrden, diese jedoch nicht simuliert
werden. Hinzu kommt, dass sehr hohe Werte der transversalen optischen Tiefe und
der Albedo die Simulation einedreiten Bereichs von Streuordnungen erfordern, wie
in Abb. 4.1 zu sehen ist. Um die beobachtete GesamtintensitSt relevanter Pfade zu
erfassen, ist es daher zwingend erforderlich, eine gro8e 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 VerlSsslichkeit von MCST-Simulationen bei hohen optischen Tiefen zu steigern,
indem sie auf das identibzierte Streuordnungsproblem (vgl. Kapitél?2) eingehen.

4.4 MCST-Methoden

4.4.1 Standard-Peel-o!

Entsprechend den Ergebnissen aus Kapitédl3.3stS8t 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
LSsung dieses Problems beitragen kann: die Peel-o!-Methode (vgl. Kapitl4.2).

Bei ihrer Anwendung wird an jedem Interaktionsort eines jeden ursprYnglichen
Photonenpakets zusStzlich ein sogenanntes Peel-o!-Photonenpaket erzeugt. Dieses
wird anschlie§end sofort, das hei8t interaktionsfrei, zum Detektor geschickt und
trSgt ein Gewicht, welches sich aus der Wahrscheinlichkeit dafYr berechnet, dass das
urspr¥ngliche Photonenpaket in diese Richtung gestreut wird; zusStzlich wird das
Gewicht durch die optische Extinktionstiefe zwischen dem Interaktionspunkt und
dem Beobachter reduziert. Das Gewicht des Peel-o!-Photonenpak@t1$°, welches
vom j -ten Detektorintervall registriert wird, ist im Falle isotroper Streuung gegeben

durch (vgl. Gl. 2.28 $ %
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wobeiw,rg das Gewicht des ursprYnglichen Photonenpakets urg die transversale
optische Tiefe zwischen dem Interaktionspunkt und der Unterseite der Platte ist. Je-
des ursprYngliche Photonenpaket kann auf diesem Wege, bevor es die Platte verlSsst,
zur Erzeugung einer Reihe von Peel-o!-Photonenpaketen fYhren. Da jedes Streuereig-
nis entlang eines Pfades durch ein individuelles Peel-o!-Photonenpaket reprSsentiert
wird, erh3ht jedes ursprYngliche Photonenpaket den gemessenen Fluss am Detektor
fYr einen ganzen Bereich von Streuordnungen. Dabei umfassen die simulierten Streu-
ordnungen den Bereich von null bis zur Gesamtzahl der Streuereignisse, welche das
Photonenpaket durchiSuft, bevor es die Platte verlSsst. In Kapitel.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 zusStzlich die Peel-o!-Methode einsetzt.

4.4.2 Erweiterter Peel-0!

Basierend auf den Erkenntnissen aus Kapite}.3.3 kann zudem geschlussfolgert
werden, dass auch die Standard-Peel-o!-Methode numerisch an ihre Grenzen st38t,
da die erforderliche Anzahl von simulierten Streuereignissen deutlich mitax 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 gro8e transversale optische Tiefen
e"zient zu simulieren und dass eine fortschrittlichere Methode hierfYr erfordert wird.
Zur Kompensation der erhdhten KomplexitSt von Photonenpfaden und des damit
einhergehenden Anstiegs der Simulationszeit bei hSheregp.,x 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 eineausgedehnten Regiostammen. Bei dieser Methode wird bei
einer Interaktion zunSchst ein kugelfSrmiges Gebiet dePniert, 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. WSh-
renddessen werden an verschiedenen Punkten auf der OberBSche der Kugel mehrere
Peel-o!-Photonenpakete erzeugt und interaktionsfrei zum Detektor geschickt. FYr die
Methode ist eine Vorberechnung der Emissionseigenschaften von Kugeln bestimmter
Gri8e notwendig, da diese sowohl fYr die Bestimmung des Photonenpaketpfads als
auch fYr die Flussberechnung verwendet werden. Dieser Ansatz zielt darauf ab, einige
der Probleme zu ISsen, die in Kapitelt.3.3beschrieben wurden. So werden erstens
die Emissionsspektren von Kugeln nur einmal vorberechnet und kSnnen dann wieder-
holt wShrend einer Simulation und sogar bei verschiedenen Simulationen verwendet
werden. Wird folglich ausreichend Zeit in die Vorberechnung der Spektren investiert,
probtieren alle nachfolgenden MCST-Simulationen davon. Zweitens bewegen sich die
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simulierten Photonenpakete schneller durch den Modellraum, da sie wiederholt von
ausgedehnten KugeloberRSchen emittiert werden, was die Simulationszeit reduziert
und es dadurch ermsglicht, die Anzahl simulierter Photonenpakete zu erhShen. 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 BeitrSgen verschiedener
Streuordnungen zusammensetzt. Insbesondere gilt hierbei, dass die beimméen
Streuung des ursprYnglichen Photonenpakets entsendeten Peel-o!-Photonenpakete
Informationen aller Ordnungenny,, '{ n,n+1,n+2,..} besitzen. Im Gegensatz
dazu wYrde ein Peel-o!-Photonenpaket auf Basis der Standard-Peel-o!-Methode
beim Detektor lediglich einen Beitrag zum-ten Streuordnung leisten. In Analogie
dazu ist auch das eigentliche Photonenpaket aus BeitrSgen verschiedener Streuord-
nungen zusammengesetzt, sobald es von der OberRSche der Kugel emittiert wird.
Abbildung 4.1 zeigt au8erdem, dass niedrige Streuordnungen mit steigender optischer
Tiefe einen zunehmend vernachlSssigbaren Beitrag liefern. Daher mYssen MCST-
Simulationen, die auf der Standard-Peel-o!-Methode beruhen, eine gro8e Anzahl von
insgesamt nur gering beitragenden Streuordnungen simulieren, bevor die hSheren
Streuordnungen des relevanten Bereichs simuliert werden kSnnen. Simulationen,
die die erweiterte Peel-o!-Methode verwenden, enthalten hingegen bereits bei der
ersten Anwendung der Methode BeitrSge von (theoretisch beliebig) hohen Streu-
ordnungen. Infolgedessen bewirkt die erweiterte Peel-o!-Methode, dass ein grS8erer
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 erlSutert. Doch bereits an dieser Stelle ist ein Vergleich der erweiterten
Peel-o!-Methode mit dem MRW msglich. Ein solcher Vergleich bietet sich an, da
beide Methoden einige Gemeinsamkeiten aufweisen, sodass eine Abgrenzung durch
Betonung der Unterschiede sinnvoll ist. Der MRW Shnelt der erweiterten Peel-o!-
Methode insofern, als beide Methoden zum Ziel haben, das Problem hoher optischer
Tiefen zu ISsen, indem sie vorgegebene LSsungen des Spektrums einer Kugel ver-
wenden, um Photonenpakete e"zient zu transportieren. Daher bestYnde fYr die
erweiterte Peel-o!l-Methode die MSglichkeit, von den analytisch ermittelten Emis-
sionsspektren des MRWs Gebrauch zu machen, sodass die numerische MC-basierte
Vorberechnungen der Spektren entfallen wYrde. Allerdings gibt es zwei GrYnde, wel-
che gegen die Verwendung dieser Spektren und fYr eine numerische Vorberechnung
sprechen. Erstens ist der MRW bezYglich Art der Streuung, auf der er basiert, stark
begrenzt. UrsprYnglich wurde der MRW nSmilich fYr isotrope Streuung entwickelt
(Fleck und Canpbeld1989, die sich auf den Fall anisotroper Streuung erweitert
ISsst (shimaru 1978 Min et al. 2009. Die Erweiterung ist allerdings nur m&glich,
sofern die Phasenfunktion (vgl. Kapitel2.4.1) ausschlie§lich vom Winkel zwischen
der Richtung der einfallenden und der ausgehenden Photonenpakete abhSngt. Eine
darYber hinaus erstrebenswerte Erweiterung auf Mie-Streuunlylie 1909 ist jedoch
nicht msglich, was eine Behandlung der Polarisation ausschlie8t. Zweitens sind die
Emissionseigenschaften des Photonenpakets von der KugeloberRSche nicht debniert,
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Abb. 4.3. Skizze einer (kleinen) strahlenden Kugel, eingebettet in einer grs8eren
Kugel mit Radius - **". Die kleinere Kugel bebndet sich an der radialen Position,
welche den Abstand zum Zentrum der gro8en Kugel beschreibt. Jeder von der Ober-
RSche der eingebetteten Kugel ausgehende Strahl durchdringt die OberRSche der
gr&8eren Kugel unter einem Austrittswinkel. s und trSgt zum (richtungsabhSngigen)
Emissionsspektrum dieser bei. Siehe Kapitél4.3fYr Details.

das heiSt, es ist lediglich der integrierte Fluss, nicht aber die RichtungsabhSngig-
keit von der OberRBSche emittierter Strahlung bekannt. Folglich muss hierfYr eine
zusStzliche Annahme getrolen werden und stellt damit eine Quelle fYr Fehler dar, da
die RichtungsabhSngigkeit im Allgemeinen nicht bekannt ist. Folglich ist fYr einen
korrekten MCST die Vorberechnung der Spektren nYtzlich. Im folgenden Kapitel
wird beschrieben, wie Emissionsspektren von Kugeln vorberechnet werden kSnnen.
In Kapitel 4.5.2wird 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
sphov _SPh e f01.2,3,4,514 - =102 | wobei- " in Einheiten der opti-

schen Tiefe gemessen wird. Transversale optische Tiefen, die kleiner-&#8=- "

sind, werden mit Hilfe der Standard-Peel-o!-Methode bereits mit ausreichender
E"zienz behandelt. Die Wahl vom Radius der grs§8ten vorberechneten Kugel sollte
in AbhSngigkeit von der grs§ten optischen Tiefe gewShlt werden, die wShrend einer
MCST-Simulation vorzubnden sein kann und in dieser Studig,a= 300 betrégt. Je
mehr Kugelradien vorberechnet werden, desto e"zienter kann die erweiterte Peel-o!-
Methode eingesetzt werden. DemgegenYber steht allerdings ein erhdhter Zeitaufwand
zur Vorberechnung dieser. Eine Untersuchung der optimalen Anzahl und AbstSnde
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der Werte von - " wYrde zwar zu einer weiteren Verbesserung der erweiterten Peel-
o!-Methode fYhren, ist aber nicht Teil dieser Studie. Wie sich jedoch im Laufe dieser
Studie deutlich zeigen wird, sind die hier fYr " gewShlten Werte gut geeignet.
WShrend 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 spSteren Verlauf in Kapitel 4.5 eingegangen.

WShrend einer Simulation zur Vorberechnung wird eine Kugel mit Radius®"
simuliert, welche eine Punktquelle mit einer normierten Leuchtkraft vori in deren
Zentrum besitzt. Die Einheit der Leuchtkraft spielt wShrend der Simulation keine
Rolle, da lediglich derrelative Anteil der Leuchtkraft ermittelt wird, welcher die
Kugel verlSsst. Die Leuchtkraft wird gleicherma8en auf®® Photonenpakete aufgeteilt,
die an der Position der Quelle erzeugt werden und msglicherweise mehrfach an
verschiedenen Radien, (in Einheiten der optischen Tiefe) innerhalb der Kugel
streuen, bevor sie diese schlie§lich Yber ihre OberRSche bei einem Radius %8n
verlassen. Das Spektrum der kleinsten Kugek (= 1) wird mit der SPS-Methode
vorberechnet. FYr gr$8ere Kugelnk(> 1) wird bereits wShrend 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 gr3gerer Kugeln. Die durch die OberRSche
emittierte Leuchtkraft wird mit 100linear aufgeteilten Intervallen der Zufallsvariable
Us quantisiert, wobei us' [0, 1] der Kosinus des Austrittswinkels. s ist, das hei8t
Ms=cCosS.s. Dabei ist us=1 parallel und ps=0 senkrecht zum nach au8en gerichteten
Normalenvektor der KugeloberBSche an der Austrittsstelle des Photonenpakets.

Um die SePS-Methode bereits bei der Vorberechnung einer grs8eren Kugel an-
zuwenden, wird eine zuvor vorberechnete kleinere Kugel in diese eingebettet (vgl.
Abb. 4.3). Generell gilt, dass die SePS-Methode nur dann wShrend der Interaktion
eines Photonenpakets angewendet werden kann, wenn der Interaktionspunkt und
die nSchstgelegene Grenze der simulierten homogenen Region in einem ausreichend
gro8en Abstand" -, zueinander liegen, wobel -n,in & -fph gelten muss. WShrend
der Vorberechnung entspricht dies der Bedingung®™ " -, & -fph. Ist der Abstand
zu gering, kann keine vorberechnete Kugel eingesetzt werden und es wird stattdessen
die SPS-Methode angewandt. Dies ist hSubg dann der Fall, wenn das Photonenpaket
bereits in der NShe der OberRSche der Kugel ist. Als NSchstes wird beschrieben,
wie die BeitrSge zum Spektrum wShrend 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 zurYckgegri'len werden, so wird
keine bereits vorberechnete Kugel eingebettet und stattdessen die Standard-Peel-o!-
Methode verwendet. Nach einem Streuereignis besteht in diesem Falle j&e Streu-

richtung eine Wahrscheinlichkeit dafYr, dass das Photonenpaket die Kugel interak-
tionsfrei verlSsst. Daher kann die Leuchtkraft eines erzeugten Peel-o!-Photonenpakets
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fYr jede Richtung berechnet und anschlie§end einem entsprechenggrintervall
zugewiesen werden, um den Beitrag zum Emissionsspektrum zu erfassen. Dazu wird
zunSchst der Polarwinkel s im Bezugssystem des ursprYnglichen Photonenpakets de-
Pniert, sodass g = 0 die Richtung des kleinsten und ¢ = # die Richtung des gr88ten
Abstands zur OberRSche der gri§eren Kugel entspricht. In AbB.3wYrde.s =0
in Richtung des Nordpols und. s = # in Richtung des SYdpols der gri§eren Kugel
zeigen. ZusStzlich wird die Gr38& = cos( s) debniert, welche dem Kosinus dieses
Winkels entspricht, sodass fYr die isotrop abgestrahlten Peel-o!-Photonenpakete
* "1, 1] qilt.

Mit Hilfe geometrischer tberlegungen ISsst sich zeigen, dass die Ausbreitungs-
richtung * eines Peel-o!-Photonenpakets und dessen Austrittsrichtungs wie folgt

zusammenhSngen: ’

OENEL

L *2). (4.21)

Dies bedeutet, dass ein Streuereignis bejm Radiysinnerhalb der Kugel zu einem

Beitrag fYr alle Austrittsrichtungen ps & 1" &;ipiz fYhren kann. Folglich tragen

ausschlie§lich Streuereignisse in der NShe der KugeloberBScheugintervallen
niedriger Werte bei. Die Berechnung des gesamten Beitrags zu einem bestimmten
Ms-Intervall kann durch LSsen des Integrals

)
I)= 5 d el x(*)) (4.22)

B
erfolgen, wobeix(*) = " -, * + -sPh?" _2(1" *2) der Abstand vom Interaktionsort
zur OberRSche der gro§en Kugel in Richturtyist. Der Anteil der vom ursprYnglichen
Photonenpaket getragenen Energie, also vom Gewioht,,, der die KugeloberRSche
in einem bestimmtenps-Intervall verlSsst, ergibt sich dann durch die Wahl der
*-Grenzen im Integral in Gl. (4.22. Diese wiederum lassen sich aus den linear
aufgeteilten Grenzen eines jedeps-Intervalls unter Verwendung von Gl. (4.2])
ermitteln. Es ISsst sich zeigen, dass eine L3sung des Integrals aus(&22 gegeben
ist durch

|

g %exp(" - sph)*’ falls-, =0,
exp(! x($)+ (&1 &2 ) EREXI 4 Ei(1 x($))
( 2;( [(D) ), fallsO<-r <_sph,
JC)= 44 < falls -, = -4 * > 0, (4.23)
g e exp(sPh) 1, falls -, = -SPh 4 * 90,

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

) . .
Ei(x)=" dsexps('s).



4.4 MCST-Methoden 91

Erweitert k=3
—— Standard

10'

10 ° -

10' 5

10 7+

"Leot(!r)

10 ° -

10

| ____Enweiterter Peel-o! _________ N\ __.___

I Standard-Peel-o0!

10 % -

Abb. 4.4: Beitrag /L (, von eingebetteten (strahlenden) Kugeln oder Streupunkten
durch Peel-o! zur Gesamtleuchtkraft einer Kugel der Gr§§e~3SIOh = 10%°. 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,, bei denen der tbergang von einer
grs8eren zu einer kleineren einsetzbaren Kugel stattbndet. Beispielsweise markiert
die linke graue Linie den tbergang von der Verwendung einer Kugel der Gré@}.‘)h
zu einer Kugel der Gré§efph. 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 NShe des Kugelrands, also bei
- ! -3Sph, kann wShrend der Vorberechnung keine Kugel eingebettet werden und

die Standard-Peel-o!-Methode wird angewandt.

Die SePS-Methode

Ist der Abstand zwischen der Streuposition, und der OberBSche der vorzuberech-
nenden Kugel griger gleich der Radius der kleinsten Kugel™", so kann eine zuvor
vorberechnete Kugel darin platziert werden. Dieses Szenario ist in Abb.3 dargestellt.
Anschlie§end kann das (richtungsabhSngige) Emissionsspektrum der eingebetteten
Kugel verwendet werden, um ihren Beitrag zum Emissionsspektrum der grs8eren
Kugel zu bestimmen, der zudem von der Positiory abhSngt.

Die Berechnung erfordert die LSsung eines mehrdimensionalen Integrals, da Strah-
lung von jedem Punkt auf der OberRSche der eingebetteten Kugeln in jede Richtung
einer vom Punkt abhSngigen HemisphSre emittiert werden kann. Zur Steigerung der
E"zienz bei der Vorberechnung der Emissionseigenschaften grs8erer Kugeln werden
bereits vor der Vorberechnung die BeitrSge eingebetteter kleinerer Kugeln fYr eine
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Reihe ausgewShlter,-Werte ermittelt. Anschlie§end ISsst sich das Emissionsspek-
trum einer gri8eren Kugel wShrend ihrer Vorberechnung e"zient berechnen, indem
auf die vorberechneten BeitrSge eingebetteter kleinerer Kugeln zum Emissionsspek-
trum zugegrilen wird und diese entsprechend der aktuellen Position interpoliert
werden.

Die Berechnung des Emissionsspektrums und der damit bestimmbaren Gesamt-
leuchtkraft /L «; erfolgt durch den Einsatz einer MC-Methode. FYr diese numerische
Berechnung wird zunSchst eine kleinere Kugel bei einer ausgewShlten Position
innerhalb der gr§8eren Kugel platziert. Anschlie§end werden nicht interagierende
neutrale Photonenpakete von der OberRSche der eingebetteten Kugel zufSllig und
probabilistisch entsandt, welche die OberRSche der gr3§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 einemps-Intervall addiert. Die Startposition eines
Photonenpakets wird dafYr isotrop auf der eingebetteten KugeloberRSche 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 BeitrSge zum Emissionsspektrum lediglich wShrend der
Vorberechnung der Kugeleigenschaften genutzt werden, nicht aber wShrend einer
eigentlichen MCST-Simulation, bei der stattdessen auf die vollstSndig berechneten
Kugeleigenschaften, also ihre Emissionsspektren, zurYckgegrilen wird.

Um eine angemessene Wahl von-Werten fYr die Berechnung der BeitrSge einge-
betteter Kugel zu gewShrleisten, wird genutzt, dass fYr jedep-Wert genau eine maxi-
male vorberechnete Kugelgrs8e existiert; denn je tiefer in der Kugel das Streuereignis
eines ursprynglichen Photonenpakets stattbndet, desto gri8er kann die eingebettete
(kleinere) Kugel gewShlt werden. Damit entsprechen kleipere (grs8ere) \Werte von
-, gr8eren (kleineren) eingebetteten Kugeln. Im Intervall - sPh ™ -3P" _sph kann
keine vorberechnete Kugel eingebettet werden, sodass der Beitrag zum Emissions-
spektrum stattdessen durch Standard-Peel-o! und GI(4.23 berechnet wird. Daher
gilt, dass die BeitrSge von Kugeln gewisser Gri8e lediglich in dafYr entsprechenden
-;-Intervallen ermittelt werden mYssen. Die BeitrSge werden dann zunSchst am
InPmum und Supremum ihres entsprechenden-Intervalls berechnet. Innerhalb des
Intervalls wird der Beitrag zusStzlich bei-.-Werten ermittelt, die wie folgt gewShlt
wurden. Entsprechend Gl.(4.21) entscheiden die Lage und Gr$8e der eingebetteten
Kugeln darYber, welchaus-Intervalle BeitrSge zum Emissionsspektrum erhalten. Und
je tiefer eine Kugel eingebettet ist (niedrige,-Werte), desto wenigerns-Intervalle
erhalten von null verschiedene BeitrSge. Es werden daher zusStzlich diejenigen Po-
sitionen -, ausgewertet, bei denen sich die Anzahl erreichteg-Intervalle Sndert.
Der Nutzen dieser Aufteilung des entsprechenden gesamtgrintervalls wird wSh-
rend der Vorberechnung ersichtlich. Denn beim Einsatz der SePS-Methode wShrend
der Vorberechnung wird eine Kugel an der Position eines jeden streuenden Photo-
nenpakets ¢,) 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 gewShrleistet, dass der Beitrag
eines einzelnemus-Intervalls nur dann grs8er null ist, wenn es die Position der Kugel
tatsSchlich erlaubt. Generell steigt die Anzahl auszuwertendef-Werte mit der
Gré8e der vorzuberechnenden Kuget ") und betrSgt 97 fYr-5°", 161 fYr-5P", 199
fYr - 5P und 221 fYr-S",

In Abb. 4.4sind f¥r die Kugel der Grige sPh = -5P" beispielhaft die Ergebnisse fYr
die Gesamtleuchtkraft/L , des Beitrags einer eingebetteten Kugel zum Emissions-
spektrum dargestellt. FYr deren Berechnung wurden pro ausgewertetepaWert 10°
Photonenpakete simuliert. Die GrS8€L ; entspricht dabei der Summe der Werte
aller Intervalle des Beitrags zum Emissionsspektrum, wobei Letzteres bezYglich der
Variable ps quantisiert ist. ZusStzlich zeigt die blaue Kurve den Wert voriL «; im
Falle von Standard-Peel-o! bei Einsatz eines ursprYnglich neutralen Photonenpa-
kets. Generell steigt/L o mit -, und erreicht sein Maximum von/L " 0,5 bei
- = -SP"Verglichen zum Standard-Peel-o! erreicht der erweiterte Peel-o!, dessen
Ergebnisse durch die orangefarbene Kurve dargestellt werden, bei jeder Positipn
einen hdheren Wert von/L ;. Der Grund hierfYr ist, dass der erweiterte Peel-o!
in der eingebetteten Kugel gestreute Photonenpakete mit Streuordnungen& 0
berYcksichtigt, wShrend der Standard-Peel-o! lediglich die BeitrSge interaktionsfreier
Photonenpakete simuliert. Die Unstetigkeit der orangefarbenen Kurve ist eine Folge
der Vorberechnung einer diskreten Anzahl von Kugelgr$gerfP". Die linke vertikale
graue Linie entspricht dem hSchsten Wert von,, bei dem eine Kugel der Grs8e
-Sph noch eingebettet werden kann. Zwischen der linken und der mittleren grauen
Linie ist der Bereich, in dem die Kugel der Gri§e ™" eingebettet wYrde. Rechts
von der mittleren grauen Linie kann keine vorberechnete Kugel eingebettet werden
und Standard-Peel-o! wird wShrend der Vorberechnung verwendet.

Vorberechnete Emissionsspektren

Abbildung 4.5 zeigt erhaltene normierte Emissionsspektrehseps der fYnf vorbe-
rechneten Kugeln mit Radien-lfph, wobeik ' { 1,2, 3 4,5}, welche mit Hilfe der
SePS-Methode ermittelt wurden. Die Kurven wurden normiert, sodass die FISche
unter einer Kurve der emittierten Gesamtleuchtkraft der Kugel entspricht, wobei als
Strahlungsquelle eine im Zentrum bebndliche Punktquelle mit neutralem Gewicht
(w = 1) gewShlt wurde. Aufgrund von der gewShiten Normierung und der Tatsache,
dass die zentrale Quelle ein neutrales Gewicht besitzt, entspricht die Einheit von
| seps der Einheit von 1/ " ps. Folglich ist | seps fYr jede Kugelgrs§e und jedes Intervall
ein Ma§ fYr die IntensitSt von der Kugel emittierter Strahlung.

Die Emissionsspektren weisen ein deutliches Maximum fYr radial nach au§en
gerichtete Strahlung auf, das hei8t fYps = 1. FYr abnehmendeus-Werte nimmt die
IntensitSt insgesamt ebenfalls ab. FYr die Vorberechnung wurde, wann immer msglich,
Gebrauch von der SePS-Methode gemacht. Um die Bedeutung der SePS-Methode
bei der Bestimmung der Emissionsspektren zu demonstrieren, dient Abh6 einem
Vergleich der Emissionsspektreihseps (vgl. Abb. 4.5 mit den Emissionsspektren
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Abb. 4.5: Vorberechnete Emissionsspektrehseps als Funktion vom Kosinus des
Austrittswinkels (ps = cos.s) fYr Kugelgrsgen- ", wobeik ' { 1,2 3,4,5}. Die
isotrope Strahlungsquelle bebndet 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 au8am € 1)
ihr Maximum und nehmen mit sinkendenus-Werten ab.

| sps, Wobei letztere mittels der SPS-Methode ermittelt wurden. Dargestellt ist fYr
verschiedene Kugelgrs8en das VerhSltnis beider Spektren als Funktion yon Ein
VerhSltnis mit einem konstanten Wert von eins wYrde bedeuten, dass beide Methoden
zu denselben Emissionsspektren fYhren. FYr kleine Werte Vonveisen die Spektren
keine gro8en Unterschiede auf. Je grs8er die vorberechnete Kugel jedoch ist, desto
grs8er wird der relative Unterschied zwischen den Ergebnissen beider Methoden
und desto deutlicher wird, dass die SPS-Methode die IntensitSt fYr das komplette
Spektrum (us ' [0, 1]) relativ zur SePS-Methode unterschStzt. In der Legende bndet
sich zudem der relative Anteil der fehlenden Leuchtkraft vorberechneter Kugeln bei
Einsatz der SPS-Methode, die bereits bei einem Kugelradius ve)j‘i’h = 100 etwa
68%und fYr-"" # 310sogar>99 %betrSgt.
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Abb. 4.6: VerhSltnis der Emissionsspektrehseps und | sps als Funktion vom Kosinus
des Austrittswinkels (us = cos.) fYr Kugelgrsgen-:"", wobeik ' { 1,2,3,4,5}.
Das Spektrum|lseps (I sps) wurde unter Zuhilfenahme der SePS-Methode (SPS-
Methode) ermittelt. Die SPS-Methode erzielt mit zunehmender Kugelgr§§e§ph,
also fYr hdhere Werte vork, zunehmend geringere Werte pros-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 Kapitdl.4.3fYr Details.

Vorberechnete Projektionen

Ein wesentlicher Schritt bei einer eigentlichen MCST-Simulation ist die Bestimmung
von Flusswerten. HierfYr wird zunSchst ein Detektor als ein Objekt mit einer gewissen
geometrischen Form, Gri§e und Orientierung debniert. HSubg und insbesondere
im Falle von Mol3D wird dieser als ein rSumlich beschrSnktes, ebenes Objekt de-
Pniert, welches sich in einer gro8en Distanz zum simulierten Objekt bebndet und
dessen Orientierung durch einen konstanten, normierten Normalenvektor beschrieben
werden kann. Der in Kapitel4.3.1beschriebene Detektor hingegen ist insofern kom-
plexer, als er gekrYmmt ist und folglich keinen eindeutigen (konstanten) normierten
Normalenvektor besitzt.

Im Folgenden wird zunSchst 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 OberRSche der Kugel in TeilR3Schen
unterteilten und der IntensitStsanteil bestimmt, welcher in die Richtung des Detektor
abgestrahlt wird. Anschlie§end wird diese Methode auf den Fall der in Kapitel.3.1
beschriebenen Platte angewandt. Die Anwendung dieser Methode fYr den Fall eines
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ebenen Detektors in gro8em Abstand wird zum Ende des Kapitels diskutiert.

Sobald ein ursprYngliches Photonenpaket interagiert und die UmstSnde die Verwen-
dung der SePS-Methode erlauben, kommen die Emissionsspektren der vorberechneten
Kugeln zum Einsatz. Im Allgemeinen wird der Radiusks'Oh der Kugel so gro§ gewShlt,
wie es die geometrische Ausdehnung der Platte zulSsst. Jeder Punkt der OberRSche
auf der eingebetteten Kugel strahlt dann in Richtung seiner zugehrigen HemisphSre.
Bei der Anwendung einer Peel-o!-Methode beim Plattenexperiment propagiert (Peel-
o!-)Strahlung, deren Ausbreitungsrichtung die Bedingungu > 0 erfYlIt, ausgehend
von der OberRSche der Kugel interaktionsfrei in Richtung des Detektors. Da die Kugel
allerdings in einer Umgebung mit einer von null verschiedenen Dichte eingebettet ist,
hSngt die IntensitSt der vom Detektor registrierten Strahlung eines Punktes der Kuge-
loberRSche sowohl von den richtungsabhSngigen Emissionseigenschaften der Kugel als
auch von der Lage des Punktes innerhalb der Platte ab. Zur BerYcksichtigung beider
Aspekte wird die KugeloberRSche i, TeilRSchen unterteilt. Bei der Debnition der
TeilRSchen werden zwei Bedingungen gestellt, welche gewShrleisten sollen, dass die
von verschiedenen Punkten der TeilRSche in Richtung Detektor emittierte Strahlung
sich nicht zu sehr unterscheidet. Die erste Bedingung begrenzt dabei die maximale
€nderung des Normalenvektors fYr Punkte innerhalb einer TeilRSche und die zweite
Bedingung begrenzt ihre Ausdehnung in Einheiten der optischen Tiefe. Anschlie§end
wird jede TeilBSche durch einen Punkt innerhalb dieser reprSsentiert, von dem aus
wShrend der eigentlichen MCST-Simulation ein Peel-o!-Photonenpaket in Richtung
eines jeden Detektorintervalls entsandt wird.

Die erste Bedingung ist erfYllt, sofern fYr alle zwei Punktp, und p, auf der
TeilRSche gilt, dass deren entsprechende normierte Normalenvektorenund n, die
Gleichungn én, % C, fYr eine zu wShlende Konstant€, > 0 erfYllen. Die zweite
Bedingung erfordert, dass dann zusStzlich die Bedingumg, " p,| % C, fYr eine
zu wShlende KonstanteC, > 0 erfYIlt ist. WShrend bei kleineren Kugeln die erste
Bedingung die maximale Ausdehnung von TeilRSchen deutlich einschrSnkt, wirkt
sich fYr gr§8ere Kugeln die zweite Bedingung einschrSnkender auf die maximale
Ausdehnung der TeilRSchen aus, weil mit zunehmendem Radius die KrYmmung einer
Kugel abnimmt. Aufgrund der azimutalen Symmetrie der Platte wird im Verlauf
dieser Studie jedoch eine vereinfachte Variante der beiden Bedingungen angewandt.
Dabei werden Teil3Schen so gewShlt, dass fYr alle zwei Punieund g, mit gleicher
azimutaler Position auf der eingebetteten Kugel lediglich die folgende Bedingung
erfYIlIt ist:

IB1" Bal %" - (4.24)

max ’

P« = 1 gewShit wird. Die Bedingung in Gl.(4.29
resultiert in gekrYmmten kreisfSrmigen TeilRSchen an den Polen und in gekrYmmten
ringfSrmigen FISchen zwischen den Polen, welche axialsymmetrisch bezYglich der
(transversalen) z-Richtung der Platte sind. Die maximale Ausdehnung bezYglich
des Polarwinkels (bei einem beliebigen konstanten Azimutalwinkel) ist entsprechend
Gl. (4.29 fYr alle TeilRSchen konstant. Um eine gleichmS8igere Verteilung der
TeilRSchen zu gewShrleisten, wird zusStzlich eine gerade Anzahl dieser mit identischer

wobei fYr die Konstante" -P
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maximaler Ausdehnung bezYglich des Polarwinkels verwendet. Die in dieser Studie
verwendete Anzahl von TeilRSchen pro Kugel steigt mit deren Grs8e und betrSgt
Np = 12, 20, 36, 64 und 112fYr die fYnf vorberechneten Kugelgrsgen.

Die von einer TeilRSchep in Richtung des j-ten Detektorintervalls emittierte
Leuchtkraft wirdvmit Ljp bezeichnet. AuSerdem wird angenommen, dass der A:bstand
zwischen der FISch@ und dem Rand der Platte durch den Abstand eines reprSsenta-
tiven Punktes aufp zur Platte approximiert werden kann. Dieser Punkt ist wiederum
debniert als der Mittelwert der p,-Werte der FISchep. Die Gr8e y, = cog.p)
beschreibt dabei den Kosinus des Polarwinkelg der eingebetteten Kugel, welcher
bezYglich des Kugelzentrums und relativ zur positiver-Achse gemessen wird. Die
Verwendung einer (normierten) Leuchtkraft anstelle der IntensitSt zur Vorberechnung
der auf den Detektor projizierten Strahlung der Kugel ist nYtzlich, da das Gewicht
eines Photonenpakets ebenfalls einer Leuchtkraft entspricht und somit eine e"ziente
numerische Implementierung ermsglicht wird. WShrend einer MCST-Simulation wird
die Peel-o!-Leuchtkraft durch das Material auf dem Weg zwischen der TeilRSche und
dem Detektor abgeschwScht. Im Falle des Plattenexperiments ist die Leuchtkraft
L}“’d‘*t, welche von der TeilR3Schp emittiert und vom j -ten Detektorintervall detektiert
wird, daher gegeben durch

$ %

|d — n -
L% = LPexp " -2,
M

wobei -, die transversale optische Tiefe zwischen einem reprSsentativen Punkt der
TeilRSche und dem Rand der Platte in Richtung Detektor ist. In Abb4.7 ist dig von
der Kugel emittierte Gesamtleuchtkraft aller TeilRSchen durch Peel-olP-det = j L}O

pro TeilBSchenbreite beispielhaft fYr die Kugelgr&eé™ als Funktion der Position auf
der KugeloberBéche;{o) dargestellt. Aufgrund der im Zentrum der vorberechneten
Kugel bebndlichen neutralen Strahlungsquellem = 1) ist die hier dargestellte
Leuchtkraft normiert und dimensionslos. Der Verlauf zeigt einen deutlichen Anstieg
des emittierten Flusses zu hdheren Werten vom,. Dies bedeutet, dass TeilRSchen,
die in Richtung des Detektors orientiert sind, stSrker zum emittierten Fluss durch
Peel-o! beitragen als andere TeilRSchen. Gleichwohl zeigt dieses Diagramm, dass
alle TeilRSchen einen Beitrag leisten, was eine Folge der beim Plattenexperiment
verwendeten (gekrYmmten) Geometrie des simulierten Detektors ist. AuSerdem
wird deutlich, dass die gewShlte konstante Breite der Intervalle des Polarwinkels
.p der verwendeten TeilRSchen zu unterschiedlichen Breiten der entsprechenden
Up-Intervalle fYhrt. Zudem Sntspricht die FISche unter der Kurve der (normierten)
Gesamtleuchtkraft L9t = = | LP der durch Peel-o! von der Kugel in Richtung
Detektor entsandten Strahlung.

Um die auf den Detektor projizierte Leuchtkraft einer Teil3Sche durch Peel-
o! vorzuberechnen, wird erneut Gebrauch von einer MC-Methode gemacht. DafYr
werden 10’ Photonenpakete simuliert, welche jeweils von einer jeden TeilRSaghe
abgestrahlt werden. Die anfSngliche Position eines simulierten Photonenpakets wird
isotrop auf der FISche ausgelost (vgl. KapiteP.4.9). Anschlie§end wird dessen



98 4 Das Streuordnungsproblem des Monte-Carlo-Strahlungstransports

dLP %t/ dy,

-1 -0,5 0 0,5 1
Hp = cos(!p)

Abb. 4.7: Emittierte Leuchtkraft pro TeilRSchenbreite dLP%!/ dy, in AbhSngigkeit
von der Position u, auf der OberRSche der Kugel. Die FISche unter der Kurve
entspricht der gesamten emittierten Leuchtkraft der Kugel durch Peel-o! in Richtung
des Detektors. FISchenelemente auf der KugeloberRSche mit h3heugrWerten
besitzen Normalenvektoren, die zunehmend zum Detektor zeigen, und zeichnen sich
durch h3here emittierte FIYsse aus.

Ausbreitungsrichtung entsprechend dem (richtungsabhSngigen) Emissionsspektrum
der jeweiligen vorberechneten Kugel (vgl. Abb4.5) ausgelost. Mit diesen Grs8en
ISsst sich der zugehsrigg-Wert im Bezugssystem des Detektors (vgl. GK.19
sowie das entsprechende-Intervall des Detektors eindeutig ermitteln. BebPndet sich
der Detektor in Ausbreitungsrichtung (1 > 0), wird die von einem Photonenpaket
getragene Leuchtkraft zur auf den Detektor projizierten Leuchtkraft des jeweiligen
Intervalls hinzuaddiert. Aufgrund der Symmetrie wYrde die HSlfte aller simulierten
Photonenpaketenicht in die Richtung des Detektors entsandt werden. Um die
Vorberechnungszeit zu reduzieren und die QualitSt der Resultate insbesondere fYr
diejenigen TeilRSchen zu verbessern, welche dem Detektor tendenziell abgewandt sind,
wird von einer Methode der Stichprobenziehung nach Wichtigkeit Gebrauch gemacht.
Es wurden daher ausschlie8lich Photonenpakete simuliert, welche einen positiven
Beitrag zum gemessenen Fluss liefern, und im Gegenzug ihr Gewicht entsprechend
reduziert. Im Gegensatz zu den vorberechneten Emissionsspektren aus Kapitél.3
welche ausschlie§lich wShrend der Vorberechnung der Kugeleigenschaften zum Einsatz
kommen, kSnnen die hier vorberechneten durch erweiterten Peel-o! emittierten
LeuchtkrSfte mehrfach wShrend der eigentlichen MCST-Simulation verwendet werden;
dies wird in Kapitel 4.5 nSher beschrieben.
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ZusStzlich zu der hier beschriebenen Peel-o!-Methode, bei der von jeder TeilRSche
Peel-o!-Photonenpakete von einem zugehsrigen reprSsentativen Punkt entsandt
werden, wird im weiteren Verlauf auch eine vereinfachte Variante der erweiterten
Peel-o!-Methode getestet, welche im Folgenden atsmple SePS-Methode bezeichnet
wird. Bei der Verwendung dieser Variante wird die komplette Kugel fYr jedes Detek-
torintervall jeweils durch einen einzigen Punkt auf der KugeloberRSche reprSsentiert
anstelle vonN, Punkten fYr alle TeilRSchen. Au§erdem wird der Beitrag zur Peel-
ol-Leuchtkraft in Richtung des j-ten Detektorintervalls (L;) unter der Annahme
einer gro8en Distanz zwischen der Kugel und dem Detektor ermittelt. Damit idt;
gegeben mit

Ltot
Lj - sph ’

2M Int
wobei Lts‘?}h die beim Peel-o! verursachte Gesamtleuchtkraft der Kugel und\
die in Kapitel 4.3.1eingefYhrte Anzahl verwendeter Detektorintervalle ist. FYr das
j -te Detektorintervall mit zentralem Wert y; ist der reprSsentative Punkt auf der
KugeloberBSche, ausgehend von welchem Peel-o!-Photonenpakete entsandt werden,
derjenige mit dem geometrisch kleinsten Abstand zum Detektor und erfYIlt folglich
die Bedingungp, = ;.

Der numerische Aufwand der hier vorgestellten Methode zur Berechnung projizier-
ter Peel-o!-LeuchtkrSfte ist dabei eine Konsequenz der KrYmmung des Detektors.
Im zuvor angesprochenen Fall eines ebenen Detektors in gro8em 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 fYr jede Teil-
RSche der Kugel separat durchgefYhrt werden. Der Einsatz einer MC-Methode zur
Vorberechnung der projizierten Leuchtkraft entfSlit in diesem Falle gSnzlich.

In Kapitel 4.5 werden die Resultate fYr die Simulation des Plattenexperiments
prSsentiert 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. Kapitell.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. Kapitel.4.2. In einem Vergleich werden StSrken und
SchwSchen der Methoden ausgearbeitet, bevor eine Ersrterung der Rolle der Albedo
und einer msglichen Erweiterung der SePS-Methode auf anisotrope Strahlung und das
BerYcksichtigen von Polarisation vorgestellt wird. Aus GrYnden der tbersichtlichkeit
und VerstSndlichkeit bndet sich eine kurze tbersicht mit Beschreibungen zu den
verschiedenen Methoden in TabB.1 im Anhang.
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45.1 Die Rolle von Peel-o! beim MCST

In Abb. 4.8 sind die Ergebnisse verschiedener Simulationen fYr die transmittier-
te Strahlung lyans (1) durch eine Platte mit einer transversalen optischen Tiefe
von -nax = 75 dargestellt. Die gepunktete Kurve stellt das Ergebnis der nicht-
probabilistischen LSsung (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 jeweilsl®® simulierten (ursprYnglichen) Photonenpaketen
erzeugt. Das Diagramm weist einen deutlich glatteren Verlauf der Transmissionsspek-
tren fYr 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 zurYckzufYhren, dass wShrend eines
jeden Streuereignisses eines ursprYnglichen Photonenpakets bei Peel-o!-basierten
Simulationen ein individuelles Peel-o!-Photonenpaket zjyedem Detektorintervall
entsandt wird; im Gegensatz dazu erhsht die S&S-Methode lediglich den Fluss eines
einzigen Detektorintervalls pro ursprYnglichem Photonenpaket. Die SPS-Methode
liefert in dem Sinne ein insgesamt besseres Ergebnis als die S&S-Methode, da sowohl
ihre zugehsrige transmittierte Gesamtleuchtkraft als auch die Form ihres Transmis-
sionsspektrums dem entsprechenden Ergebnis der nicht-probabilistischen LSsung
deutlich Shnlicher ist. Dennoch weichen beide Methoden bei niedrigen Werten von

um ungefShr eine Gr§8enordnung von der nicht-probabilistischen Lisung ab. FYr
steigende Werte voru nimmt die relative Dilerenz tendenziell ab. Insgesamt demons-
trieren diese Ergebnisse, dass die Verwendung der SPS-Methode zu insgesamt besseren
Ergebnissen bei der Flussbestimmung fYhrt als die S&S-Methode; das Problem der
hohen optischen Tiefen wird jedoch allein durch die SPS-Methode nicht gelSst, da
die Ergebnisse bestStigen, dass auch diese zu einer deutlichen UnterschStzung des
Flusses fYhrt.

Die SePS-Methode und die simple SePS-Methode hingegen erreichen ein deutlich
besseres Ergebnis. Insbesondere die SePS-Methode weist hierbei einen niedrigen
relativen Fehler fYr alle Transmissionsrichtungep auf und ist folglich eine geeignete
Methode zum Simulieren von optischen Tiefen von bis z,,x$ 75. Die simple SePS-
Methode hingegenYberschStztlen entstehenden Fluss geringfYgig, wie in AbB.8
gesehen werden kann. FYr hshere Werte vgnist dieser Elekt bei der simplen
SePS-Methode zu erwarten. Zum einen wird in diesem Falle nSmlich die komplette
Strahlung einer eingebetteten Kugel fYr jedes Detektorintervall jeweils von einem
einzigen Punkt der Kugel entsandt. Zum anderen bebndet sich dieser Punkt in
der NShe desjenigen Pols der eingebetteten Kugel, welcher dem Rand der Platte,
hinter dem sich der Detektor bebndet, am nSchsten ist. Folglich wird Strahlung,
welche eigentlich Punkten auf der OberRSche der Kugel entstammt, die tiefer in der
Platte eingebettet sind, stattdessen von einem Punkt in der NShe des Plattenrandes
abgestrahlt und erfShrt folglich eine geringere AbschwSchung, was sich wiederum in
erhdhten Flusswerten Su8ert. Es kann davon ausgegangen werden, dass dieser Elekt
mit der Gri8e der eingebetteten Kugel stSrker zum Vorschein kommt; au§erdem ist
in diesem Falle bei Einsatz der simplen SePS-Methode auch mit einer UnterschStzung
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des Flusses fYr niedrigg-Werte zu rechnen. Folglich ist damit zu rechnen, dass
die simple SePS-Methode nicht in der Lage ist, fYr deutlich hShere optische Tiefen
Flusswerte korrekt abzuschStzen.

Der Erfolg einer MCST-Methode im Kontext des Problems hoher optischer Tie-
fen hSngt ma8geblich von der benstigten 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
berYcksichtigt wird. SSmtliche Simulationen wurden seriell, also mit einem einzigen
Prozessorkerf, und auf Basis der ProgrammiersprachBython durchgefYhrt. Mit
der SePS-Methode wurde eine Simulationszeit vaéh2 Tagen aufgewandt, wShrend
Camps und Baeg2019 fYr die gleiche Platte10** Photonenpakete mit der S&S-
Methode simulierten und eine Squivalente serielle Simulationszeit v&b2Tagen
aufwendeten; allerdings ist der Fehler der Ergebnisse ihrer Simulation (siehe rechtes
Diagramm in Abb. 3 in Camps und Bae<2019 grS8er als derjenige, welcher in dieser
Studie bei Einsatz der SePS-Methode erzeugt wurde, die zudd® mal weniger
(ursprYngliche) Photonenpakete simuliert hat. Insgesamt fYhrte 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 durchgefYhrt werden kann, zeigt sich, dass
die SePS-Methode die S&S-Methode, wie erwartet, bei mittleren bis hohen optischen
Tiefen deutlich Ybertrilt. Damit ergibt sich, dass die SePS-Methode die bevorzugte
Methode fYr MCST-Simulationen dieser Art ist.

Um die M3glichkeit zur erfolgreichen DurchfYhrung von MCST-Simulationen bei
hSheren optischen Tiefen zu demonstrieren, zeigt Abd.9 die Ergebnisse von Simu-
lationen fYr drei transversale optische TiefeAma ' { 75, 150 300, welche jeweils
mit einer von vier verschiedenen MCST-Methoden durchgefYhrt wurden. Pro Si-
mulation wurden 1¢° Photonenpakete verwendet, was der Anzahl entspricht, die
auch fYr die Erzeugung der Ergebnisse in AbK.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 atsrwSrts SPS-Methode
und vorwSrts SePS-Methode bezeichnet werden. Diese Methoden unterscheiden sich
von der SPS-Methode und der SePS-Methode insofern, als die darin inbegrilene
Stretch-Methode nur dann zum Einsatz kommt, wenn die Ausbreitungsrichtung des
Photonenpakets zu einer Verringerung der Distanz zu mindestens einem der Detek-
torintervalle fYhrt, es alsovorwSrtsgerichtetist. Eine Konsequenz dieser Methode ist,
dass transmittierte Photonenpakete im Mittel eine geringere Anzahl von Streuungen
erleben und insgesamt eine geringere Distanz zurYckgelegt haben, bevor sie die
Platte verlie§8en. FYr alle betrachteten Werte von ., wird festgestellt, dass der
Einsatz der vorwSrts-Variante die insgesamt vom Detektor registrierte Leuchtkraft
erhSht. Au8erdem zeigen sich bei einer optischen Tiefe veR.x = 150 bereits gro8e
Dilerenzen zwischen der SePS-Methode und der nicht-probabilistischen LSsung,
wShrend die vorwSrts SePS-Methode der letzteren L3sung nSher 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 Kapitel4.5.1fYr Details.

Zudem ist in Abb. 4.9im Falle von - .« = 150 fYr die SePS-Methode zu erkennen,
dass der Fluss bei niedrigerep-Werten deutlich unterschStzt wird, welcher gr3§-
tenteils BeitrSge von Photonenpaketen enthSlt, die in der NShe der Unterseite der
Platte streuten, bevor sie diese verlie§en. Eine relativ starke UnterschStzung dieser
Flusswerte deutet folglich eine unterreprSsentierte Anzahl simulierter Streuereignisse
in der NShe des Rands der Platte an. Eine m&gliche L3sung fYr dieses Problem
kSnnte in der EinfYhrung 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 wSre somit mit dem Streuordnungsproblem
verbunden, das in Kapitel4.2.6 erlSutert wurde. Das UnterschStzen von Flusswerten
deutet darauf hin, dass zu viele Photonenpakete die Platte zu frYh und mit einem
zu hohen verbleibenden Gewicht verlassen, was entweder wShrend der eigentlichen
MCST-Simulation oder bereits wShrend der Vorberechnung der Emissionsspektren
stattbnden kann. Die Tatsache, dass Photonenpakete in der Lage sind, den Mo-
dellraum zu verlassen, kSnnte dadurch zu einer Fehlerquelle werden und zu einer
systematischen UnterschStzung von Fluss fYhren. Folglich stellt sich die Frage nach
der potenziellen Notwendigkeit eineminimalen Anzahl von zu berYcksichtigen-
den Streuereignissen, welche Thema zukYnftiger Studien werden k3nnte. Zudem
implizieren die Ergebnisse in Abb4.1 eine Obergrenze fYr die Anzahl relevanter
Streuordnungen. Photonenpakete, die diese Anzahl Yberschreiten, kSnnten folglich
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vom Modellraum entfernt werden, ohne dass dies einen signiPkanten Einf3uss auf
die erhaltenen Flusswerte hStte. Auch vorberechnete Emissionsspektren von Kugeln
k3nnen bei unzulSnglicher Genauigkeit zu einer Fehlerquelle bei der Flussberechnung
werden. Um eine ausreichende Genauigkeit bei den Spektren zu gewShrleisten und
diese potenzielle Fehlerquelle zu kontrollieren, ist daher der Einsatz von statisti-
schen Tests bezYglich ihrer Konvergenz zu empfehlen, wie sie beispielsweise von
Camps und Baeg(2019 beschrieben werden. Da es fYr die Zwecke dieser Studie
genYgt, wird im Rahmen dieser Studie jedoch eine feste Anzahl von (ursprYnglichen)
Photonenpaketen verwendet.

Bei einer transversalen optischen Tiefe von,.x = 300 ist keine der verwendeten
MCST-Methoden in der Lage, die nicht-probabilistische LSsung mit ausreichender
Genauigkeit zu reproduzieren. Die drei Diagramme zeigen zudem, dass mit stei-
gendem- 5« die Flusswerte bei Einsatz der SPS-Methode deutlicher unterschStzt
werden als bei Einsatz der SePS-Methode, was darauf hindeutet, dass die Nutzung
einer neuen fortschrittlicheren Methode bei hSheren optischen Tiefen entscheidend
fYr den Erfolg einer MCST-Simulation ist. Bei-ma = 300 sind die ermittelten
Flusswerte um mehrere Grs8enordnungen zu niedrig. Lediglich el 1 resultiert
die vorwSrts SePS-Methode fY4ax %300in Flusswerten, die vergleichbar mit der
nicht-probabilistischen LSsung sind.

Insgesamt ISsst sich feststellen, dass die SePS-Methode trotz ihres Erfolgs bei einer
optischen Tiefe von-nax = 75 nicht in der Lage ist, das Problem hoher optischer
Tiefen fYr MCST-Simulationen zu I8sen und es stellt sich die Frage, ob das Problem
mit dem Einsatz reiner MC-Methoden fYr beliebige optische Tiefen tatsSchlich I3sbar
ist. Dennoch legen die prSsentierten 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 FIYsse hSubg stark unterschStzt werden, deutlich
verbessern und das Problem dadurch verringern. Der Hauptgrund fYr den Erfolg
dieser Methoden ISsst sich auf die Abdeckung weiter Bereiche von Streuordnungen
zurYckfYhren, welche insbesondere im Falle der SePS-Methode vorliegt, die in einer
Weise konzipiert ist, dass hohe Streuordnungen bereits in einer frYhen Phase eines
jeden simulierten Photonenpaketpfads berYcksichtigt 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 ErhShung der
optischen Tiefe- o« hat (vgl. Abb. 4.1), verbreitert auch ein erhShter Wert der Albedo

A den Bereich relevanter Streuordnungen und verschiebt diesen in Richtung hsherer
Werte. Jedoch hat die Albedo keinen Einf3uss auf den geometrischen Verlauf eines
Photonenpaketpfades. Die Folge ist, dass die Wahrscheinlichkeit fYr das Erzeugen
eines Photonenpaketpfades ausreichend hoher Streuordnung mit steigendem Wert
von A elektiv sinkt. Das bedeutet, dass bei einer gegebenen konstanten Anzahl
simulierter Photonenpakete die Wahrscheinlichkeit zur Simulation einer ausreichenden
und reprSsentativen Menge signibPkanter Pfade mit steigender Albedo ebenfalls sinkt.
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Abb. 4.9: Ergebnisse fYr Transmissionsspektren beim Plattenexperiment fYr
transversale optische Tiefenax ' { 75 150 300. LSsungen verschiedener fort-
schritticher MCST-Methoden (durchgezogene Kurven) werden mit denen einer
nicht-probabilistischen numerischen Methode (gepunktete Kurven) verglichen. Die
vorwSrts-Variante der SPS-Methode und SePS-Methode unterscheidet sich lediglich
in der Anwendung der Stretch-Methode, welche in diesem Falle ausschlie8lich dann
angewandt wird, wenn das Photonenpaket in Richtung des Detektors streut. Siehe
Kapitel 4.5.1fYr Details.

Die Anzahl simulierter Photonenpakete ist jedoch ausschlaggebend fYr die benstigte
Simulationszeit, sodass hShere Werte der Albedo folglich die maximal simulierbare
optische Tiefe-nax begrenzen kSnnen; im Gegenzug erlauben niedrigere Werte
der Albedo die Simulation von Objekten mit hSheren Werten der optischen Tiefe.
Dieses Verhalten zeigt sich in AbbB.1 und Abb. B.2 im Anhang, die beispielhaft
Transmissionsspektren von Simulationen des Plattenexperiments fYr verschiedene
Werte der Albedo zeigen.

In Abb. B.1 ist zu erkennen, dass fYr den relativ hohen Wert voA = 0,9 die
elektive maximal simulierbare optische Tiefe sogar untefn.x = 75 fSlit, da die
ermittelten Flusswerte in diesem Fall bereits deutlich unterschStzt werden. Im Falle
von A = 0,5 liegt sie zwischen-n,x = 75 und 150 was bereits andeutet, dass
eine ErhShung der Albedo zu einer deutlichen Senkung der elektiven maximal
simulierbaren optischen Tiefe fYhrt. Im Gegensatz dazu zeigt AbB.2 die Ergebnisse
fYr den Fall einer reduzierten Albedo vorA = 0,05 fYr vier verschiedene optische
Tiefen -ax " { 75,150 300 603 . In diesem Falle ist ein deutlicher Anstieg der
elektiven maximal simulierbaren optischen Tiefe zu erkennen; insbesondere zeigt
sich hierbei, dass erst bei einer optischen Tiefe vep., = 600 die Ergebnisse
der MCST-Simulation mittels der SePS-Methode beginnen merkbar wenngleich
geringfYgig von der nicht-probabilistischen L3sung abzuweichen. Zusammenfassend
ISsst sich feststellen, dass die elektive Obergrenze simulierbarer optischer Tiefen
unter Einsatz der SePS-Methode bei einer hohen Albedo vén= 0,9 bei - < 75
liegt, wShrend eine niedrige Albedo voi = 0,05 sogar die Simulation elektiver
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maximaler optischer Tiefen von-,5x " 600 ermsglicht. Mit anderen Worten, es
zeigt sich, dass erhShte Werte der Albedo das Einsetzen des Streuordnungsproblems
tendenziell zu niedrigeren ax-Werten verschieben, wodurch die elektive Obergrenze
simulierbarer optischer Tiefen reduziert wird, was in tbereinstimmung mit den
Ergebnissen und Vorhersagen aus den Kapitél2 und 4.3.3ist.

4.5.2 Erweiterung der SePS-Methode: anisotrope Streuung
und Polarisation

In dieser Studie wurde die erweiterte Peel-o!-Methode eingefYhrt und auf den Fall
einer unendlich ausgedehnten, homogenen ebenen Platte unter der Annahme isotroper
Streuung angewandt. Im Folgenden wird die M3glichkeit zur BerYcksichtigung und
erfolgreichen Simulation von anisotroper Streuung und Polarisation im Rahmen der
erweiterten Peel-o!-Methode diskutiert.

Henyey-Greenstein-Streuung

Henyey-Greenstein-Streuung (HG-Streuungd;lenyey und Greensteirnl94]) ist ein

weit verbreitetes und hSubg 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 hSngen die resultierenden Emissionsspektren der vorberechneten
Kugeln zusStzlich von der anfSnglichen Ausbreitungsrichtung des Photonenpakets
ab, welche dieses nach dem Streuereignis im Zentrum der Kugel besitzt. AbhSngig
von der Art des Detektors bieten sich verschiedene M3glichkeiten zur Vorberechnung
der Spektren an. Im Falle eines gekrYmmten Detektors, wie er beispielsweise beim
beschriebenen Plattenexperiment zum Einsatz kommt, wurden TeilRSchen auf der
OberRSche der vorberechneten Kugeln debniert, welche sich jeweils in einer bestimm-
ten Lage (Orientierung) relativ zum Detektor bebPnden. WShrend im isotropen Fall
jeder Punkt auf der OberRSche dieselben Emissionseigenschaften besitzt, die lediglich
eine AbhSngigkeit vonus = cos. s aufweisen, mYssen Emissionsspektren im Falle von
anisotroper HG-Streuung fYr jede TeilRSche individuell vorberechnet werden. Der
Ausgang dieser Simulationen, also das resultierende Emissionsspektrum einer jeden
TeilRSche, hSngt dabei zusStzlich vom Polarwinkelder anfSnglichen Ausbreitungs-
richtung des Photonenpakets ab, nicht aber vom Azimutalwinkee Folglich kann

der komplette Bereich der. -Werte aufgeteilt werden und entsprechende Emissions-
spektren fYr jedes Intervall erstellt werden. Emissionsspektren der TeilRSchen hSngen
dann, abgesehen von der Variablgs, zusStzlich vom Azimutalwinkel% ab; dabei
beschreibt% die Ausbreitungsrichtung des Photonenpakets nach Durchdringen der
KugeloberRSche projiziert auf die Tangentialebene am Austrittspunkt. WYrden die
Intervalle der Winkel ., .s und % in Schritten von 1( aufgeteilt und die entstehen-
den Emissionsspektren ermittelt, so wYrde dies bei der Verwendung von einfacher
Genauigkeit 4 Bytes pro Eintrag) zu einem Speicherbedarf vofi 200 Megabytes

pro WellenlSnge und TeilRSche fYhren. Im Falle eines ebenen Detektors in gro8§er
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Distanz k3nnen die TeilR3Schen alternativ auch im Koordinatensystem des gestreuten
Photonenpakets depniert werden. Damit wYrde die Notwendigkeit zur Vorberechnung
verschiedener anfSnglicher Ausbreitungsrichtungen entfallen, wodurch der benstigte
Speicherbedarf aufs 1 Megabyte pro WellenlSnge und TeilRSche reduziert wYrde.
Insgesamt legt dies nahe, dass die Implementierung der erweiterten Peel-o!-Methode
auch unter Annahme von Henyey-Greenstein-Streuung msglich ist.

Mie-Streuung und Polarisation

Die Einbeziehung von Polarisation in die erweiterte Peel-o!-Methode ist wie auch
die Verwendung von HG-Streuung m3glich, jedoch fYhrt dies zu verhSltnismSS8ig
hohen Anforderungen an die benstigte SpeicherkapazitSt. Unter Annahme von Mie-
Streuung ISsst sich der Polarisationszustand eines Photonenpakets im Rahmen von
MCST-Simulationen simulieren, dabei hSngt der Ausgang eines jeden Streuereignisses
vom Polarisationszustand des eintre!lenden Photonenpakets ab. Die Standard-Peel-
o!-Methode B und damit die SPS-Methode B kann Polarisation ohne Weiteres berYck-
sichtigen; Beispiele fYr 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 Shn-
lich wie bei der Verwendung von HG-Streuung erfolgen, allerdings besteht hierbei
zusStzlich eine AbhSngigkeit der Spektren vom anfSnglichen Polarisationszustand
(I,Q,U,V);1 des Photonenpakets. Vorberechnete Emissionsspektren werden in diesem
Falle mit einer zentralen Quelle ermittelt, welche ebenfalls ein neutrales Gewicht
besitzt, das in diesem Falle der Grs$8&,, entspricht, also der ersten Komponente des
Stokes-Vektors. Die drei Ybrigen Stokes-Komponentd&),, U, und Vi, mYssen je-
doch in gewissen Intervallen aufgeteilt und jede m3gliche Kombination dieser Grs8en
individuell vorberechnet werden, was die resultierende Datenmenge abzuspeichernder
Emissionsspektren deutlich vergr§ert. Weil die erforderte SpeicherkapazitSt bei
MCST-Simulationen zu einem Problem werden kann, ist die Art der Aufteilung und
deren Aul3Ssung entscheidend. Im Allgemeinen sind die drei (reellen) Komponenten
durch die Ungleichung

20 2 2 2
Iin /OQin+ Uin+ Vin

beschrSnkt, sodass fYr ihre Klassierung sowohl kartesische Koordinaten als auch
Kugelkoordinaten verwendet werden kSnnten. Wird von einer kartesischen Aufteilung

in Schritten von 10 %der Gr38el;, ausgegangen, wYrde dies zu einem zusStzlichen
Faktor von $4000bei der benstigten SpeicherkapazitSt fYhren. Hinzu kSme, dass
Photonenpakete, die den Rand der Kugel verlassen, polarisiert sind, was zu einem
zusStzlichen Faktor vord fYhren wYrde, da alle Komponenten des Stokes-Vektors
quantisiert werden mYssten. Insgesamt wYrde dies zu einer benstigten Speicher-
kapazitSt von $ 16 Gigabytes pro WellenlSnge und TeilRSche fYhren, sofern von
einem ebenen Detektor in gro8em Abstand ausgegangen wird. Die Aul3Ssung der
Stokes-Komponenten durch diese Intervalle ist jedoch grob. Eine hoch aufgelSste
Behandlung von Polarisation ist hingegen aufgrund der gro§en damit einhergehenden
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Datenmengen nicht ohne Weiteres realisierbar. Da Computerhardware andererseits
stSndig verbessert wird, kann davon ausgegangen werden, dass eine angemessene
Behandlung von Polarisation im Rahmen der erweiterten Peel-o!-Methode in Zukunft
m3glich 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
LSsung 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 4.3.7).

Als Grundlage fYr die Entwicklung der Methoden wurde zunSchst der Fall des ein-
dimensionalen Plattenexperiments betrachtet (vgl. Kapite#.2) und eine analytische
L3sung fYr den transmittierten Fluss hergeleitet. Diese basiert auf LSsungen einer
Dilerentialgleichung, welche Eigenfunktionen von Photonenverteilungen innerhalb
der Platte beschreibt, sowie auf einer Reihenentwicklung beliebiger Photonenvertei-
lungen in diesen Eigenfunktionen. Aufbauend darauf konnten in Kapitel.2.5die
BeitrSge zum insgesamt transmittierten Fluss in AbhSngigkeit von der Streuord-
nung n hergeleitet werden, wobei die Streuordnung eines Photons die Anzahl in der
Platte erlebter Streuereignisse vor dessen Detektion beschreibt; diese BeitrSge sind
beispielhaft fYr verschiedene Werte der transversalen optischen Tiefen der Platte
(-max) In Abb. 4.1 dargestellt. Es konnte gezeigt werden, dass die korrekte Flussbe-
stimmung fYr hshere Werte der optischen Tiefe nicht nur die Simulation h3herer
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 WegbPndungsproblem, 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 Yber das Ausma§ dieser
beiden Probleme entscheidet. So nimmt mit steigender Albedo sowohl die HShe
relevanter Streuordnungen als auch die Breite des Intervalls dieser zu, gleichsam
reduziert sich jedoch elektiv die Rate, mit der sich Photonenpakete durch die Platte
bewegen mYssen, um relevante BeitrSge zum gesamten Fluss leisten zu k3nnen. Auf
Basis dieser Ergebnisse werden die Grenzen der Composite-Biasing-Methode und
damit der S&S-Methode zur LSsung des Problems hoher optischer Tiefen aufgezeigt,
deren Erfolg bei optischen Tiefen von,x < 75 zum Teil auf die Reduktion der
im Durchschnitt simulierten Streuordnung zurYckzufYhren ist (vgl. Kapite#.3.3.
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Jedoch wurde geschlussfolgert, dass diese Methoden alleine keine L3sung fYr deutlich
hShere optische Tiefen darstellen kSnnen.

In Kapitel 4.4wurde erlSutert, inwiefern die Peel-o!-Methode ein vielversprechen-
der Kandidat fYr die L3sung des Streuordnungsproblems ist. Bei Anwendung der
Standard-Peel-o!-Methode wird bei jedem Streuereignis eines simulierten ursprYngli-
chen Photonenpakets ein zusStzliches Peel-o!-Photonenpaket erzeugt. Dieses wird
anschlie8end interaktionsfrei in Richtung des Detektors entsandt, sodass den Detektor
fYr jedes ursprYngliche Photonenpaket eine Reihe von Peel-o!-Photonenpaketen mit
Streuordnungenn ' { 0,1, 44 anm} erreichen, wobeinn,, die Streuordnung des
ursprYnglichen Photonenpakets beim Verlassen des Modellraums ist. Die in A8
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 st38t die SPS-Methode wie auch die S&S-Methode
bei hohen optischen Tiefen aus verschiedenen GrYnden an ihre Grenzen. Zum einen
muss nSmlich die komplette Breite des Intervalls relevanter Streuordnungen berechnet
werden, wodurch steigende Werte vofmax zu hdheren Simulationszeiten fYhren. Zum
anderen sinkt der Beitrag niedriger Streuordnungen relativ zum Gesamtf3uss mit
steigendenmax, Wie in Abb. 4.1 zu sehen ist. Jedoch kann bereits die Berechnung
niedriger Streuordnungen potenziell zu langen Simulationszeiten fYhren, bevor hshere
Streuordnungen simuliert werden k3nnen, die wesentliche BeitrSge zum GesamtRuss
leisten.

Um einige dieser Debzite zu beseitigen, wurde in dieser Studie die erweiterte
Peel-o!-Methode entwickelt, welche eine MCST-Methode ist, die darauf abzielt, das
Streuordnungsproblem zu ISsen, 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 debniert, von
deren Ober3Sche sowohl das interagierende ursprYngliche Photonenpaket als auch
eine Reihe von zusStzlichen Peel-o!-Photonenpaketen emittiert werden. WShrend
letztere interaktionsfrei zum Detektor gesendet werden, setzt das ursprYngliche Pho-
tonenpaket mit neuen ausgelosten Eigenschaften den Weg durch den Modellraum
fort. Die entsprechenden Emissionseigenschaften der debnierten Kugel mYssen dabei
zunSchst vorberechnet werden, bevor sie in einer eigentlichen MCST-Simulation
eingesetzt werden kSnnen (vgl. Kapite#.4.2). Eine Konsequenz der vorgestellten
erweiterten Peel-o!-Methode ist, dass von der KugeloberBSche emittierte Photonen-
pakete BeitrSge einer potenziell beliebig hohen Anzahl von Streuordnungen tragen.
Auf diese Weise werden gleichzeitig mehrere UnzulSnglichkeiten frYherer MCST-
Methoden bei der Simulation von Systemen hoher optischer Tiefe beseitigt. Zum
einen trSgt das ursprYngliche Photonenpaket nach der ersten Anwendung der er-
weiterten Peel-o!-Methode BeitrSge hoher Streuordnungen, wodurch der Bereich
hoher Streuordnungen bereits zu diesem frYhen Zeitpunkt wShrend der Simulation
des Photonenpakets berYcksichtigt werden kann. Zum anderen entfSlit 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 zusStzlich die bens-
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) reprSsentiert.
Die Abbildung zeigt, dass durch Einsatz der SePS-Methode die merkbar hSchste
Genauigkeit beim Ermitteln des Transmissionsspektrums der beleuchteten Platte
erzielt wird. Insbesondere benstigte die entsprechende Simulation ledigli$l2 Tage
und sparte daher> 95 %der Squivalenten seriellen Simulationszeit, welche varamps
und Baes(2019 bei Einsatz der S&S-Methode benstigt wurde, und fYhrte gleichzeitig
sogar zu einer deutlichen Verringerung des Fehlers (vgl. Kapitél5 fYr Details).

Anstelle von einer Vorberechnung der (richtungsabhSngigen) Emissionsspektren
verschiedener Kugeln kSnnten alternativ die analytisch ermittelten Spektren des
MRWs fYr die erweiterte Peel-o!-Methode verwendet werden. Dagegen sprechen
jedoch zwei GrYnde. Erstens ist im Rahmen des MRWs lediglich die emittierte
Gesamtleuchtkraft, aber nicht die zugeh3rige RichtungsabhSngigkeit bekannt und
zweitens erlaubt der MRW derzeit nicht, Polarisation und Mie-Streuung korrekt
miteinzubeziehen. In Kapitel4.5.2 wird 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 k3nnen. WShrend der Einsatz der erweiterten Peel-o!-Methode unter
Verwendung von anisotroper Streuung, beispielsweise HG-Streuung, im Allgemeinen
m3glich ist, ist eine vollstSndige Behandlung von Polarisation aufgrund von hohen
Anforderungen an den dafYr benstigten Speicherbedarf derzeit nur fYr eine relativ
grobe Darstellung des Polarisationszustands msglich.

DarYber hinaus wurden die Grenzen der SePS-Methode bezYglich der transversalen
optischen Tiefe-y .« untersucht (vgl. Abb. 4.9 inklusive Diskussion). In dem Zu-
sammenhang wurde au§erdem die vorwSrts-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 vorwSrts-Variante wie erwartet zu insgesamt
hdheren FIYssen fYhrt, aber diese wie auch die SePS-Methode bei der korrekten
Bestimmung von Transmissionsspektren ¥4, & 150 auf Schwierigkeiten st38t,
sofern die Anzahl simulierter Photonenpakete nicht deutlich erhsht wird. Hierbei
ist anzumerken, dass es msglich ist, Transmissionsspektren mit niedrigeren Fehlern
unter Verwendung der SePS-Methode zu erzeugen, jedoch wYrde dies auf Kosten
einer erhShten Anzahl simulierter Photonenpakete erfolgen, was sich wiederum in
einer erhdhten Simulationszeit widerspiegeln wYrde. Dabei erreicht die Anzahl dafYr
notwendiger Photonenpakete bereits in diesem Bereich der optischen Tiefe Werte,
welche fYr viele Zwecke zu inakzeptabel hohen Simulationszeiten fYhren wYrden.
Dennoch zeigt sich, dass unter allen getesteten Methoden die SePS-Methode die
beste Leistung fYr sSmtliche betrachteten transversalen optischen Tiefen erzielt hat.
Damit ist sie besonders gut geeignet, um MCST-Simulationen im Bereich hoher



110 4 Das Streuordnungsproblem des Monte-Carlo-Strahlungstransports

optischer Tiefen durchzufYhren, wenngleich auch sie nicht in der Lage ist, sSmtliche
Probleme, die in diesem Bereich entstehen, zu ISsen. Insbesondere zeigte sich, dass sie
das Problem unterschStzter FIYsse bei MCST-Simulationen in jedem Falle deutlich
milderte. Dies ist hauptsSchlich darauf zurYckzufYhren, dass Informationen breiter
Streuordnungsintervalle B bereits zu einem frYhen Zeitpunkt wShrend der Simulation
eines jeden ursprYnglichen Photonenpakets B berYcksichtigt werden.

Entsprechend den tberlegungen aus Kapitet.2 und Kapitel 4.3.3 die durch
die Ergebnisse in Kapitel4.5.1 unterstYtzt werden, liegt die Vermutung nahe, dass
die Wahrscheinlichkeit zur Auslosung signibkant beitragender Pfade mit steigenden
Werten von -, und A sinkt, wodurch im Gegenzug der Anteil simulierter Photonen-
paketpfade mit vernachlSssigbarem 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, sSmtliche relevanten Pfade
mit ausreichender Genauigkeit zu reprSsentieren, 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 womsglich essenziell sein kdnnte. FYr eine e"ziente
Bestimmung von Flusswerten bei einem System beliebig hoher optischer Tiefen scheint
daher eine Ausstattung von MCST-Programme mit fortschrittlichen Wegbndungsal-
gorithmen unausweichlich zu sein. Damit kSnnte das Problem der hohen optischen
Tiefe den Weg zu einem von Grund auf neuen Ansatz fYr MCST-Simulationen
bahnen; dieser Weg k3nnte unter UmstSnden im Einsatz von maschinellem Lernen
beziehungsweise kYnstlicher Intelligenz liegen, die das Photonenpaket auf dem Weg
durch den Modellraum leitet. Ob eine Methode wie die des bestSrkenden Lernens in
diesem Zusammenhang Verwendung bnden wird, bleibt abzuwarten. Die gleichzeitige
LSsung des Wegbndungsproblems und des Streuordnungsproblems bilden jedoch eine
Vorbedingung fYr eine vollstSndige L3sung des Problems hoher optischer Tiefen bei
MCST-Simulationen und diese Studie prSsentierte zu diesem Zweck eine Methode
zur LSsung des letzteren.






Detektion und Charakterisierung
junger, akkretierender Planeten

Hochkontrast-Bildgebung im sichtbaren und nahinfraroten WellenlSngenbereich
hat die Existenz einer Vielzahl von Substrukturen in zirkumstellaren Schei-
ben o"enbart. Unter den am hSubgsten beobachteten Substrukturen bebnden
sich konzentrische LYcken, welche oft auf das Vorhandensein von eingebet-
teten sich bildenden Planeten zurYckgefYhrt werden. Direkte Beobachtungen
eingebetteter Planeten sind jedoch SuSerst rar, sodass der Ursprung der meis-
ten LYckenmerkmale unklar bleibt. In der hier vorgestellten Studie wird die
FShigkeit untersucht, im sichtbaren und nahinfraroten WellenISngenbereich mit-
tels Hochkontrast-Bildgebung erstens einen direkten Nachweis von in LYcken
eingebetteten Planeten zu erbringen und diese zweitens bezYglich 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 identibziert. Zudem wird gezeigt, dass
die Nichtdetektion eines eingebetteten Planeten eine direkte EinschrSnkung
seiner Masse und Massenakkretionsrate erlaubt. Schlie8lich wird der Parameter-
raum bezYglich der FShigkeit verschiedene fundamentale physikalische Gr3gen
einzuschrSnken untersucht und es werden die fYr diesen Zweck geeignetsten
WellenlSngen bestimmt. Die Inhalte dieses Kapitels und des zugehsrigen Anhangs
in Kapitel C wurden vorKrieger und Wol{(2022 im Fachmagazin Astronomy &
Astrophysics in englischer Sprache ver§"entlicht und werden hier in Yberarbeiteter
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 bebnden, auf Basis von kombinierten Beobachtungen
im ultravioletten bis zum mm/submm-WellenISngenbereich gro§e Fortschritte ge-
macht. Eine gro8e Rolle spielte dabei insbesondere das beugungsbegrenzte und hoch
aufRSsende Instrument SPHERE, welches die MSglichkeit hat, Beobachtungen im
VIS/INIR-WellenlSngenbereich durchzufYhren. Zusammen mit anderen Instrumenten
enthYllte es eine gro§e Vielfalt von Substrukturen in PPSn wie LYcken, Ringe, zentrale
LScher und verschiedene asymmetrische Strukturen (vgl. Kapitél.2.3. HSubg wer-
den diese Merkmale als die Resultate der Interaktion der ZSS mit einem eingebetteten
Planeten interpretiert (z. B. Wolf und DOANgel®005 Fouchet et al. 2014 Ruge et al.
2013 Ober et al. 2015 Dong et al. 2019, jedoch sind auch andere Ursachen msglich
(vgl. Kapitel 2.2.3. Obgleich die Ursachen fYr diese Merkmale nicht eindeutig sind,
wurden die Eigenschaften potenziell dafYr verantwortlicher eingebetteter Planeten,
hSubg auf Basis von hydrodynamischen Simulationen, intensiv untersucht (z.Bae
et al. 2019 Toci et al. 202G Calcino et al. 2020. So analysierten beispielsweise
Dong und Fung (2017 fYnf beobachtete LYcken in ZSSn um Herbig-Ae/Be- und
T-Tauri-Sterne! mit Hilfe von hydrodynamischen und MCST-Simulationen, um die
Massen potenziell eingebetteter Planeten einzuschrSnken, welche diese Merkmale
verursacht haben k3nnten. Unter Verwendung des alpha-ViskositSts-Modells (vgl.
Kapitel 2.2) mit einem Parameter von! i, = 10' 2 und der Annahme eines einzelnen
eingebetteten Planeten, der zur Bildung der LYcke fYhrte, zeigte sich, dass die Massen
typischerweise im Bereich massearmer Riesenplaneten zwischen 0,1 ulht liegen.

Obgleich sich die kinematische Detektion eingebetteter Planeten als ein Su§erst
nYtzliches Werkzeug erwiesen haf(nte et al. 201§ 2019, ist nichtsdestoweniger
das Vermeiden von Uneindeutigkeiten, die mit der Analyse indirekter Merkmale im
Erscheinungsbild einer ZSS einhergehen, durdirekte Beobachtungen eingebetteter
Planeten erstrebenswert. Diese sind jedoch anspruchsvoll und bisher Su§erst selten. So
konnten bisher lediglich drei direkte Beobachtungen eingebetteter Planeten bestStigt
werden: PDS 70b,c und AB Aurigae b. Letzterer ist der dritte nachweislich direkt
beobachtete Planet, welcher in der zugehsrigen ZSS des Herbig-Ae-Sterns AB Aurigae
eingebettet ist (Currie et al. 2029). Die zwei ersten BestStigungen gelangen bei PDS
70b und PDS 70 c, die sich in der zugehsrigen ZSS des T-Tauri-Sterns PDS 70 bebPnden
(vgl. Abb. 2.1; Keppler et al. 2018 MYller et al. 2018 Halert et al. 2019 Mesa et al.
2019. Bei ihnen war es sogar msglich, einige der grundlegenden Eigenschaften ihrer
sie umgebenden ZPSn einzuschrSnkesdlla 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 LYcke bebndet. Letztere wird durch einen in

1 Die LYcken wurden in den folgenden Systemen beobachtet: HD 9704&inski et al. 2016, TW
Hya (van Boekel et al. 2017, HD 169142 (Mlomose et al.2015, LkCal5 (Thalmann et al. 2016
und RX J1615 (de Boer et al. 2016.
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ihr bebPndlichen, 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-WellenISngenbereich 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 betrSgt die HSubPgkeit von Begleitern
mit Massen zwischen 5 und 1Bl;, welche sich auf Bahnen mit Radien zwischen 30
und 300 AE bebnden, gerade einm@le%j?% in Systemen von zentralen Sternen
mit Massen zwischen 0,1 und 3M (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-WellenlSngenbereich zu untersu-
chen, welche fYr das Erscheinungsbild direkt beobachteter Planeten und deren ZPSn
entscheidend sind. Dabei wird insbesondere die Notwendigkeit zur BerYcksichtigung
thermischer Selbststreuung in der ZPS hervorgehoben, da dieser Prozess einen nicht
zu vernachISssigenden Beitrag zum GesamtBuss liefern kann. Anschlie§end werden
die Flusskarten mit einem Gau§-Strahl gefaltet, um synthetische Beobachtungen
zu erzeugen und aufbauend darauf radiale Kontrastproble zu ermitteln, die genutzt
werden, um bei verschiedenen WellenISngen den EinRuss des Planeten und der ZPS
auf direkte Beobachtungen zu quantibzieren. Diese Methode erfordert eine Umwand-
lung des Detektors von einer kartesischen zu einer zylindrischen Darstellung, fYr
die zu diesem Zweck daBython -Paket CartToPolarDetector? geschrieben wurde.
Ermittelte Kontrastwerte, die den Einf3uss des Planeten und seiner ZPS messen,
werden dann als Basis zur Analyse der Detektierbarkeit des eingebetteten Planeten
und seiner Scheibe sowie zur Charakterisierbarkeit bezYglich verschiedener zugrun-
deliegender Modellparameter genutzt. Ein besonderer Fokus wird hierbei auf die
spezibschen Eigenschaften von SPHERE gelegt. In dem Zusammenhang wird ein
m3glicher Verlust relevanter Informationen, hervorgerufen durch den Einsatz eines
Koronografen, untersucht. Ein Koronograf dient dazu, Licht aus einem Raumwinkel,
dem inneren Arbeitswinkel (IAW), auszublenden. Schlie8lich werden diejenigen Beob-
achtungswellenlSngen im VIS/NIR-WellenlSngenbereich identibziert, welche fYr 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 erlSutert. Die im spSteren Verlauf
der Studie untersuchten Instrumente werden danach in Kapiteb.2.3 aufgefYhrt.

In Kapitel 5.3 wird die Methode vorgestellt, mit welcher der EinBuss des einge-
betteten Planeten und seiner ZPS gemessen wird, bevor die Detektierbarkeit und
Charakterisierbarkeit in AbhSngigkeit von der BeobachtungswellenlSnge untersucht
wird. Schlie8lich wird in Kapitel 5.4 eine Zusammenfassung der Ergebnisse sowie
einige abschlie§ende Schlussfolgerungen bezYglich des Potenzials von SPHERE und
zukYnftigen Instrumenten vorgestellt.

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

Diese Studie basiert auf Modellen von PPSn, welche mit Hilfe von MCST-Simulationen
bezYglich der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit der eingebetteten Planeten
und ZPSn untersucht werden. In diesem Kapitel werden verschiedene Aspekte dieser
Modelle (Modellraum, Gitter, Staub und Instrumente) erlSutert und die Auswahl
der untersuchten Modellparameter begrYndet.

5.2.1 Aufbau

Im Zentrum des Modellraums bebndet sich ein Stern, welcher von einer aus Gas
und Staub bestehenden ZSS umgeben ist und sich im Abstaddrom simulierten
Detektor bebndet. FYr die verschiedenen Aspekte des Modells wird im Folgenden
auf entsprechende Abschnitte im Grundlagenkapitel Bezug genommen. Die ZSS
wird in Draufsicht (unter einer Inklination von is = 0() beobachtet und durch das

in Kapitel 2.2 vorgestellte Modell beschrieben. FYr den Staub wird auf das Modell
gemittelter Staubeigenschaften zurYckgegrilen, welches in Kapitél2.2im Detail
erlSutert wurde. Der im Abstandr, vom Zentralstern bebndliche Planet ist in der
Mittelebene der ZSS und (radial) inmitten einer von diesem verursachten LYcke einge-
bettet. Die LYcke wirkt sich auf die dreidimensionale Dichteverteilung der andernfalls
ungestsrten ZSS aus und wird durch den axialsymmetrischen StSrterm in GR.2)
beschrieben. Die Struktur der LYcke basiert auf empirisch ermittelten LYckenproblen,
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. Kapitet.3.3 und emittiert aufgrund seiner
Massenakkretionsrate i) eine Akkretionsleuchtkraft entsprechend der Beschrei-
bung in Kapitel 2.3.4und Gl. (2.8). Im Folgenden wird die Akkretionsleuchtkraft des
Planeten mit L ,.c bezeichnet und auf den Index apO, welcher in G2.8) zu bPnden
ist, verzichtet, da in dieser Studie nur die Akkretionsleuchtkraft des Planeten, nicht
aber die des Sterns von Interesse ist. FYr sSmtliche anderen Variablen und Parameter
wird die in den referenzierten Kapiteln verwendete Notation aufgegrilen, sodass
auf eine erneute ausfYhrliche 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 Su8erst 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 ausgewShlten Modellparameter, die im Folgenden erlSutert werden,
Pndet sich in Tab.5.1. Parameter, die in der Tabelleohne Sternchen gekennzeichnet
sind, werden fYr sSmtliche Modelle identisch gewShit. Die fYnf mit einem einzelnen
Sternchen gekennzeichneten Parameter werden im Rahmen dieser Studie variiert. Ein
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sechster variierter Parameter ist die BeobachtungswellenlSngederen betrachtete
Werte im Zusammenhang mit einer Beschreibung der simulierten Instrumente im
spSteren Verlauf spezibziert werden. Parameter, die mit zwei Sternchen gekennzeich-
net sind, mYssen fYr jedes Modell individuell ermittelt werden und hSngen von den
spezibschen Werten der variierten Parameter ab; hierzu zShlt der innere Radius der
ZPSrin.p, Welcher je nach Hshe der Akkretionsleuchtkraft im Ausmas variiert, sowie
verschiedene Grs8en, die die Geometrie der ZSS betrelan.,, ho., und rq.p) und

vom jeweiligen Hill-RadiusRy; abhSngen (vgl. Kapitel2.3.3. Insgesamt werden 72
verschiedene Modelle simuliert, die sich bezYglich des Abstands des Planeten vom
Zentralsternr, (3 Werte), der Masse des PlaneteM, (2 Werte), seiner Massenakkre-
tionsrate M}, (2 Werte), der Masse der ZPM zps (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
BeobachtungswellenISngen analysiert, wodurch insgesa?it6 Simulationen durchge-
fYhrt und anschlie§end untersucht werden. Die gewShlten Parameterwerte orientieren
sich in jedem Falle entweder an Ergebnissen aus Beobachtungen oder an Ergebnissen
aus numerischen Simulationen. Insbesondere fYr die Parameter der ZPS muss auf-
grund von fehlenden Beobachtungsdaten auf numerisch motivierte Parameterwerte
zurYckgegrilen werden. Im Falle der ZPS werden die Werte der Parameter in Tab.1
entsprechend den als typisch bezeichneten Werten aus KapitB.3 gewShlt. Im
Falle des Zentralsterns und der ZSS werden Parameterwerte gewShlt, die typisch fYr
Beobachtungen von ZSSn um T-Tauri-Sterne sind (vghndrews et al. 2009 Galli

et al. 2015 Andrews et al. 2018.

Es werden Planeten der Masskl, bis zu einer Jupitermasse untersucht, welche
sich in verschiedenen AbstSnder), zum Zentralstern bebPnden k3nnen. Die Wahl
der simulierten Werte vonr,, orientiert sich im Wesentlichen an im spSteren Verlauf
dieser Studie untersuchten (instrumentspezibschen) Koronografen und deren 1AWSs,
wobei Modelle mitr, =5 AE und rp, = 10 AE innere und Modelle mitr, = 50 AE
SuS§erePlaneten reprSsentieren. Der ParameteM, nimmt zwei verschiedene Wer-
te an, die entsprechend den numerisch ermittelten empirischen Ergebnissen von
Tanigawa und Tanaka(2016 gewShit wurden, und entsprechen einem relativ niedri-
gen und einem relativ hohen Wert fYr die betrachteten Systeme. Der Planet wird
als schwarzer KSrper und Punktquelle simuliert, dessen elektive Temperatur und
Leuchtkraft, die Yber das Stefan-Boltzmann-Gesetz in Relation gesetzt werden, sich
aus jeweils zwei BeitrSgen zusammensetzen. Einen Beitrag liefert die intrinsische
Leuchtkraft des PlanetenL, , welche fYr den Bereich der simulierten Planetenmas-
sen etwalL; = 10' °L  (z.B. Abb. 7 in Mordasini et al. 2017 betrSgt, und den
zweiten die durch Akkretion verursachte Leuchtkraftl ... Insgesamt fSlit jedoch
die entsprechende intrinsische Temperatur im Vergleich zur elektiven Temperatur
durch Akkretion wesentlich geringer aus. Da sich die elektiven Temperaturen der
simulierten Planeten bei BerYcksichtigung ihrer intrinsischen LeuchtkrSfte lediglich
in der Gri8enordnung von einigen wenigen Prozent Sndern wYrden, wird der Beitrag
der intrinsischen Leuchtkraft in dieser Studie vernachlSssigt. Schlie§lich wird, wie
in Kapitel 2.3.3beschrieben, davon ausgegangen, dass die Masse der ZPS fYr einen



5.2 Modellbeschreibung 117

Planeten mit einer Masse voiM, = 1 M, typischerweise Werte in der Gr§8enordnung
von Mzps$ 10 2 M erreicht. Da jedoch einige der betrachteten Planetenmasse niedri-
ger sind, wird M zps variiert und zusStzlich ein zweiter niedrigerer Wert angenommen.
Die genauen Werte der variierten Parameter bPnden sich in Tab.1

Schlie8lich hSngen einige Parameter vom jeweiligen Modell, also der Kombination
gewShlter variierter Parameter, ab. So wird beispielsweise der Innenradius der ZPS
ln;p als der Sublimationsradius von Staub in der Umgebung des akkretierenden
Planeten debniert. Und wShrend der Innenradius der ZSS fYr sSmtliche Modelle
identisch ist, weil die PrSsenz der in dieser Studie untersuchten Planeten und der
von ihnen verursachten LYcken lediglich einen vernachlSssigbaren EinBuss auf diesen
besitzt, héngtrin;p hingegen unter anderem von der Leuchtkraft des Planetdn,. ab
und muss daher fYr jedes Modell individuell bestimmt werden. DarYber hinaus wird
der Referenzradius der ZP$,,,, welcher von der Grs8e der Hill-SphSre abhSngt,
so gewShlt, dass die Dichte der ZPS an ihrem Au8enradius einen Wert erreicht,
welcher deutlich unter der Restdichte der LYcke liegt, um eine abrupte €nderung
der Dichte zu vermeiden. Die genauen Werte bPnden sich erneut in Tl Zur
Bestimmung der gesamten Dichteverteilung wird zunSchst die Dichteverteilung der
ZPS zur Dichteverteilung der (gestSrten) 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 Ybersteigen darf. DafYr ist entscheidend,
dassri,., bereits vor der Simulation korrekt gewShlt wird. In Kapitel 5.3.1 wird
beschrieben, auf welche Weise der Wert van,., fYr jedes Modell bestimmt wurde.

5.2.2 Modellraumgitter

Die Modelle werden in einem Modellraum eingebettet, der durch ein Gitter in
sphSrischen Koordinaten beschrieben wird (vgl. Kapite?.4.9). Der Zentralstern
debniert das Zentrum des Gitters, welches sowohl einen Innenradiyss > 0 besitzt,
welcher als der Sublimationsradius des verwendeten Stauldg,(, = 1500K) aus
Sicht des Sterns debniert ist (vgl. KapiteR.2.2), sowie einen Au8enradius s,
welcher genYgend gro§ gewShit wird, damit die ZSS in gro§en AbstSnden zum Stern
eine niedrige Dichte aufweist und optisch dYnn ist. FYr die Zwecke dieser Studie
werden zwei Regionen im Gitter debniert: eine hoch aufgelSste Region um den
Planeten und eine niedrig aufgelSste Region in gro8em Abstand zum Planeten.

Das Zentrum der hoch aufgelSsten Region wird durch die Position des Planeten
dePniert und erstreckt sich radial Yber ein Gebiet, das durch den Hill-Radius be-
schrieben wird. Das Gebiet wird von jeweils 61 Zellen inRichtung, . -Richtung
und %Richtung aufgespannt. Aufgrund der hohen AuRR$sung Shneln Zellen in der
NShe des Planeten denen eines kartesischen Gitters mit Bachen Zellgrenzen. Die
Zelle des Planeten, also diejenige Zelle, in deren Zentrum sich der Planet bebndet,
besitzt die kleinstm3gliche Breite, welche es dem Planeten erlaubt, sich vollstSndig
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 Lx[L ] 0,7
Temperatur Tx [K] 3800
Masse My M ] 0,5
Distanz d [pC] 140
Zirkumstellare Scheibe:
Innenradius Fin:s Sublimationsradius
Au8enradius louts [AE] 300
Referenzradius ro:s [AE] 100
Referenz-SkalenhsShe ho.s [AE] 7
Gesamtmassé Mzss [M ] 0,01 und 0,001
Kompaktheitsparameter ! ¢ 1,8
Aufweitungsparameter $s 11
Inklination is [(] 0
Planet:
Massé My [M,] 0,25, 0,5und 1
Massenakkretionsraté M, [My/a] 440 7 und 240 ©
Umwandlungse"zienz & 1
Radius Rp [Ry] 1
Radialer Abstand’ ro [AE] 5, 10 und 50
Zirkumplanetare Scheibe:
Innenradius™ Fin:p Sublimationsradius
Au8enradiug” routp [Run] 0,6
Referenz-Skalenh3Hé hop [Foutp] 0.5

20,03 fallsr,=5AE
Referenzradiu’ ro.p [Rin] g0,05, falls r,=10 AE

01, fallsr,=50 AE

Gesamtmassé Mzps [M;] 0,140 2 und 140 2
Kompaktheitsparameter !, 2,5
Aufweitungsparameter $p 4/ 3
Inklination ip [(] 0
Gas und Staub:
ViskositSt ! visk 0,001
MassenverhSltnis Mgas : Mgaup 100 : 1

Tabelle 5.1: Liste ausgewShlter Modellparameter. FYr Details siehe Kapitdl2.1
Anmerkung: *Variierter Parameter. #*ModellabhSngiger Parameter.
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dinatenachsen exponentiell mit einem konstanten Schrittfaktor an. Au8erhalb der
hoch aufgel$sten Region werden sie fYr beide Winkelkoordinatenuynd % konstant
gewShlt, sodass sie breiter sind als die benachbarten Zellen in der hoch aufgel3sten
Region. Insgesamt werden 172 Zellen irRichtung und 174 Zellen in%Richtung
verwendet. Im Gegensatz zur linearen Aufteilung der Winkelkoordinaten werden
Zellen inr-Richtung logarithmisch aufgeteilt. In radialer Richtung decken die Zellen
im Modellraum insgesamt das Intervallrin. s, r out: s] @b, welches durch die Verwendung
einer hoch aufgelSsten Region um den Planeten im Bereich [rp " Ruyin, rp + Ruin]

in drei disjunkte Intervalle unterteilt wird; einem inneren niedrig aufgelSsten, einem
mittleren hoch aufgel$sten und einem Su8eren niedrig aufgel3sten Bereich. FYr die
Debnition der radial exponentiell ansteigenden Zellbreiten in den niedrig aufgelSsten
Intervallen wird zunSchst ein Schrittfaktor vons; = 1,05debniert. Anschlie§end wird
die radiale Zellbreite der innersten Zelle bestimmt, sodass ihr Wert erstens so nah
wie msglich an, aber kleiner gleich der Breité ri,. # 0,02ri,. ist und zweitens der
innere niedrig aufgel3ste radiale Bereich entsprechend des gewShlten Schrittfaktors
vollstSndig mit Zellen abdeckt ist. Dabei wird darauf geachtet, dass ein glatter
tbergang der Zellbreiten zur mittleren hoch aufgel3sten Region gewShrleistet wird.
Beginnend von jeder radial innersten Zelle in der NShe des Zentralsterns steigen die
Zellbreiten damit exponentiell nach au§en entsprechend dem gewShlten Schrittfaktor
an, bis die hoch aufgel$ste Region erreicht wird. Im Su§eren niedrig aufgel3sten Inter-
vall steigen die Zellbreiten ebenfalls mit dem Schrittfaktos; an, sodass die SuS§erste
Zelle des mittleren hoch aufgel3sten Intervalls glatt am Su8eren niedrig aufgel3sten
Intervall anschlie§t. Eine Konsequenz dieser Struktur der radialen Zellbreiten ist,
dass die Anzahl der Zellen von der Position und der Grs§e der Hill-SphSre abhSngt,
wodurch je nach Modell zwischer319und 344 Zellen in radialer Richtung verwendet
werden.

Eine weitere Folge dieser Gitterstruktur ist eine hohe Anzahl irrequlSr geformter
Zellen in Regionen, in denen eine Koordinate hoch aufgel3st ist, wShrend eine andere
Koordinate niedrig aufgelSst ist, was zu deutlich abgeplatteten oder gestreckten
Zellen fYhren kann. Derartige Zellen k3nnen ein Problem fYr MCST-Simulationen
darstellen, insbesondere wenn sich diese in optisch tiefen Regionen und in gro8er
Entfernung zum Stern und Planeten bebnden. In diesen Regionen ist die Anzahl simu-
lierter Photonenpakete relativ niedrig, was zu einer UnterreprSsentation potenzieller
Photonenpaketpfade fYhren kann. Dies wiederum kann zu einem hohen Rauschniveau
in der ermittelten Temperaturverteilung fYhren, was sich zwar nicht beim insgesamt
aus der Region stammenden integrierten Fluss, jedoch beim Spektrum bemerkbar
machen kann.

Wenngleich es nicht m3glich ist, das Rauschen vollstSndig zu entfernen, gibt es
Methoden, die es deutlich reduzieren kSnnen. Die Wirksamkeit einer solchen Methode
kann zudem YberprYft werden, indem Flusskarten auf Bagisermischer Strahlung
erzeugt werden und deren Rauschniveau gemessen wird. Um dem beschriebenen
Problem irregulSr geformter Zellen entgegenzuwirken, wird wShrend der Simulation
zur Temperaturberechnung wie folgt verfahren. Die Regionen mit irregulSr geform-
ten Zellen au8erhalb der Hill-SphSre werden hierfYr von einem grsberen Gitter,
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also einem Gitter mit gré8eren Zellen, Yberdeckt. Die Zellen des grsberen Gitters
entstehen durch die Kombination mehrerer benachbarter irregulSrer Zellen in Zell-
gruppen, sodass die entstehende Form der Zellgruppe eine geringere IrregularitSt
aufweist. Bewegt sich ein Photonenpaket wShrend einer MCST-Simulation durch die
Zelle einer Zellgruppe, wird die Temperatur der gesamten Zellgruppe gleicherma8en
angepasst (erhsht), statt lediglich die Temperatur der einzelnen Zelle anzupassen.
DafYr wird die durch das Photonenpaket deponierte Energie gleicherma8en unter
allen StaubkSrnern in der gesamten Zellgruppe aufgeteilt. Zu diesem Zwecke wird
jeder Zelle einer Zellgruppe ein Gewicht zugeordnet, welches dem VerhSitnis der
in der Zelle bebndlichen Anzahl von StaubkSrnern 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 Grs8e
von bis zu# 1¢ aus benachbarten Zellen gebildet; die Anzahl der auf diese Weise
in azimutale Richtung gebildeten Zellgruppen wird mitNg, bezeichnet. In radialer
Richtung entspricht die gewShlte Anzahl zusammengefasster Zellen der Anzbh}

und die radialen Intervalle der Zellgruppen werden msglichst linear aufgeteilt. Diese
Struktur des groben Gitters hat sich in Tests als elektiv bei der Reduktion des
Rauschens erwiesen und wird im Verlauf dieser Studie wShrend 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 kSnnen:
IRDIS® und ZIMPOL*. Diese Instrumente ermsglichen im sogenannteimaging
mode die DurchfYhrung kontrastreicher Beobachtungen mit Breitbandbltern im
VIS/NIR-WellenlSngenbereich. DarYber hinaus erlauben beide Instrumente den Ein-
satz eines Koronografen, welcher die Detektion leuchtschwScherer Objekte in der
NShe des Zentralsterns erm3glicht. Wegen der hohen elektiven Temperaturen der
untersuchten eingebetteten Planeten wird bei dieser Studie ein Fokus auf die Un-
tersuchung kurzer WellenlSngen gelegt. Im weiteren Verlauf wird der EinBuss der
IAWs verschiedener Koronografen auf Beobachtungen innerer eingebetteter Planeten
untersucht. HierfYr wird die SignalstSrke der simulierten Planeten untersucht, die sich
entweder innerhalb des von einem IAW abgedeckten Raumwinkels oder in der NShe
von dessen Rand bebnden. Es soll in dem Zusammenhang YberprYft werden, ob eine
direkte Detektion potenziell detektierbarer Planeten bei Einsatz eines Koronografen
dadurch unterbunden werden k3nnte, dass sSmtliche zur VerfYgung stehenden 1AWs
zu gro8e Raumwinkel abdecken. Um dies zu YberprYfen, wird der EinRuss von den
kleinsten verfYgbaren IAWs der simulierten Koronografen fYr einige Instrumente

3 Akronym fYr aInfrared Dilerential Imaging SpectrometerO.
4 Akronym fYr &Zurich Imaging PolarimeterO. .
5Von englischimaging mode dBeobachtungsmodusO.
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Instrument Modus Filter WellenlSnge Koronograf IAW

ZIMPOL Zimpol_| R_PRIM 0,652um V_CLC_S WF 93 mas
IRDIS IRDIS alone B_J 1,24pm N_ALC_YJ_S 80 mas
IRDIS IRDIS alone B_Ks 211uym N_ALC_Ks 200 mas

Tabelle 5.2: Details zu den untersuchten Instrument-Spezibkationen. Die Daten
stammen aus dem Benutzerhandbuch der Periode 107 & £08

und Filter untersucht. Informationen bezYglich der untersuchten Instrumente und
der verwendeten instrumentspezibschen Bezeichnungen der Beobachtungsmoden,
BreitbandPlter, zentralen WellenlSngen, Koronografen und entsprechenden I1AWs
Pnden sich in Tab.5.2

5.3 Ergebnisse und Diskussion

Im Folgenden werden die Ergebnisse der in Kapitél2.1 beschriebenen Simulationen
von PPSn mit eingebetteten, akkretierenden Planeten vorgestellt. ZunSchst werden
gewonnene Erkenntnisse zum Innenradius der ZPS (vgl. Kapitel3.1) und zu der sich
einstellenden Temperaturverteilung (vgl. Kapitel5.3.2 vorgestellt. Danach werden

in Kapitel 5.3.3die BeitrSge der verschiedenen Strahlungsquellen untersucht, um
festzustellen, welche Strahlungsquellen ma8geblich 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
bezYglich der Detektierbarkeit und Charakterisierbarkeit der eingebetteten Planeten
und ihrer ZPSn vorgestellt. Dieses Verfahren wird schlieglich angewandt und als Basis
fYr die Untersuchung der Bedeutung der verschiedenen Modellparameter genutzt,
sowie um zu entscheiden, welches der untersuchten Instrumente und welche Beobach-
tungswellenlSnge am besten zur Detektion (vgl. Kapitél.3.6) und Charakterisierung
(vgl. Kapitel 5.3.7) geeignet ist.

5.3.1 Bestimmung des Innenradius der ZPS

Der Innenradius der ZPSri,., entspricht dem durch die Leuchtkraft des Planeten
verursachten Sublimationsradius des Staubs. Im Allgemeinen muss dieser in einem
iterativen Vorgang durch Testsimulationen bestimmt werden, indem;,., sukzessive
von oben und unten einschrSnkt wird. Zum einen darf,,., nicht zu niedrig gewShlt
werden, um die M3glichkeit des Einsetzens von StaubsimulationShrend einer

61m Original bezeichnet als 4User Manual of period 107 & 1080. Das Benutzerhandbuch bn-
det sich auf der Website der ESO unter https://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 wYrde. Zum anderen
darf ri.p nicht zu hoch gewShlt werden, damit der Staub am Innenrand Temperaturen
nahe der Sublimationstemperatufg,, = 1500K erreichen kann.

WShrend 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 sSmtliche simulierten Photonenpakete, die bereits
einmal absorbiert und aufgrund des Strahlungsgleichgewichts reemittiert wurden.
Ein Vergleich der BeitrSge zum Strahlungsfeld am Sublimationsradius des Planeten
weist jedoch eine deutliche Dominanz der Strahlung des Planeten gegenYber der
des Sterns auf. Deswegen wird zugunsten geringerer Simulationszeiten wShrend der
Testsimulationen zur Bestimmung vorri,,, lediglich der Planet als Strahlungsquelle
simuliert.

Da MCST-Simulationen von Regionen hoher optischer Tiefe zu hohen Simulations-
zeiten fYhren, was der hohen Anzahl von zu simulierenden Interaktionen geschuldet
ist, die darYber hinaus nicht beschrSnkt werden sollten (vgl. Kapit&.4.9, wurde die
Anzahl der vom Planeten emittierten Photonenpakete auf lediglich, = 10° gesetzt.

Es wurden verschiedene Werte fY¥, in Testsimulationen erprobt und der gewShite
Wert stellt einen Kompromiss zwischen der benstigten Simulationszeit und dem
Rauschniveau der Temperaturverteilung dar. ZusStzlich wurde der Innenradius nach
seiner Bestimmung im Rahmen von weiteren Testsimulationen mit erhShtem Wert von
N, bestStigt. WShrend einer Testsimulation wird eine vollstSndige MCST-Simulation
fYr den zu testenden Wert vorri,., durchgefYhrt, angefangen miti,., = R, bei

der ersten Testsimulation. Auf Basis von mehreren Testsimulationen kann fYr jedes
Modell der Wert fYr l'in;p iterativ von oben und von unten eingeschrénkt werden. Ein
Wert fYr ri,., wird schlie§lich akzeptiert, falls es (i) nicht zum Einsetzen von Sublima-
tion wShrend der Testsimulation kam, (i) der Wert mit einer relativen Genauigkeit
von < 10%oder einer absoluten Genauigkeit voh r < 1R, eingeschrSnkt wurde
und (iii) er mit einer absoluten Genauigkeit von" r < 2R, eingeschrSnkt wurde.
Die GrYnde fYr die Wahl dieser Kriterien sind wie folgt: Das erste Kriterium ist im
Allgemeinen fYr MCST-Simulationen gegeben, welche von einem zugrundeliegenden
Strahlungsgleichgewicht ausgehen. Das zweite und dritte Kriterium debnieren die
relative und absolute Genauigkeit, mit der der Wert vorr;,., bestimmt werden soll.
Da das Gitter eine endliche AuRSsung besitzt und eine jede Zelle entweder eine
homogene Staubdichte grs8er null besitzt oder komplett von Staub befreit ist, ist die
bei der Bestimmung vonrj,., erzielte Genauigkeit beschrSnkt. Daher gilt das zweite
Kriterium ebenfalls als erfYIIt, fallsri,., mit einer absoluten Genauigkeit bestimmt
ist, welche durch die Gr38e der Zelle des Planeten gegeben ist, die bezYglich ihres
Volumens die kleinste Zelle in der Umgebung des Planeten ist. Es sei au8erdem
angemerkt, dass dieses Verfahren zur Bestimmung vom Innenradius der ZSS den
Wert tendenziell YberschStzt, nicht aber unterschStzt, was eine direkte Folge des
ersten Kriteriums ist.

Im Allgemeinen muss der Wert fYr;,., fYr jedes Modell mit dessen speziPscher
Kombination von Modellparametern individuell bestimmt werden. Zur Reduktion
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der benstigen Simulationszeit wurde jedoch ein anderer Ansatz verfolgt; zunSchst
wurde ri,., lediglich fYr die Modelle mit hherem Wert der Masse der ZP3(zss)
ermittelt und dieselben Werte wurden anschlie§end auch fYr die entsprechenden
Modelle mit geringerer MasséV zss verwendet. Zur Rechtfertigung dieses Ansatzes
wurde fYr jedes Modell die maximale Staubtemperatur am Innenrand der ZPS
bestimmt. Hierbei zeigte sich, dass zwischen zwei Modellen, deren zugrundeliegende
Parameter sich ausschlie8lich im Wert vorM zss unterscheiden, bei Verwendung
desselben Innenradius;,,, die Dilerenz der maximalen Temperaturen bei allen
Simulationen< 3,3 % betrSgt. Dies deutet beim betrachteten Parameterraum eine
lediglich schwache AbhSngigkeit des Innenradius vavizss an und rechtfertigt
den gewShlten Ansatz zur Bestimmung von,,,. Eine Liste der auf diese Weise
bestimmten Innenradien Pndet sich in TabC.1 im Anhang.

AbhSngigkeit von rin.p,

Die in Tab. C.1im Anhang aufgefYhrten Ergebnisse deuten einige klare AbhSngigkei-
ten der Grs8erj,,, von den verschiedenen Modellparametern an. Werden alle anderen
Modellparameter konstant gehalten, so zeigt sich, dasg;, zunimmt, wennr sinkt,

M, steigt, M, steigt oderMzps steigt. Diese generellen AbhSngigkeiten lassen sich
durch zwei zugrundeliegende Prozesse erklSren. Zum einen bewirkt eine Erhdhung
von L acc (vgl. Gl. 2.8) eine Vergrs§erung des Sublimationsradius,.,. Zum anderen
verursacht eine erhshte Dichte am Innenrand der ZPS einen verstSrkteYicklSubgen
ErwSrmungse!ekt welcher ebenfalls den Sublimationsradius vergrs8ert. Dieser Elekt
ISsst sich wie folgt beschreiben. Durch eine Erhdhung der Dichte der ZPS sinkt die
Wahrscheinlichkeit dafYr, dass Photonenpakete die ohnehin optisch dichte ZPS durch-
queren, und im Gegenzug steigt die Wahrscheinlichkeit dafYr, dass sie zurYckgestreut
werden und die Region rYckiSubg durch die OberBSche des Innenrands verlassen. Im
Gleichgewichtsfall erhsht dies die IntensitSt des Strahlungsfeldes am Innenrand und
damit folglich auch die Temperatur. Eine detaillierte Beschreibung des rYckiSubgen
ErwSrmungselekts inklusive einer Herleitung fYr den eindimensionalen Fall wird in
Kapitel C.1im Anhang prSsentiert.

5.3.2 Ermittelte Temperaturverteilungen

Zur Erzeugung der Flusskarten mYssen zunSchst die zugrundeliegenden Tempe-
raturverteilungen der Modelle ermittelt werden. Zu diesem Zweck wird fYr alle

in Tab. 5.1 beschriebenen Modelle der Innenradius,., entsprechend den in Tab.
C.1 zusammengefassten Ergebnissen des vorherigen Kapitels ausgewShlt. Au§erdem
wird der Innenradius der ZSS fYr alle Modelle aufy, 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 StaubkSrner
fYr 501 logarithmisch geteilte Temperaturen zwische?7 und 3000K und fYr 132
WellenlSngen zwischeBOnm und 2mm vorberechnet. Die Ermittlung der Tempe-
raturverteilung erfolgt dann fYr 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) f¥r
ein Modell mit rp=10AE, My,=1M;, M,=4410 "M,/ a, Mzps=0,1410 *M; und
Mzss=0,001M . . Der gestrichelte graue Kreis mit Radius = Ry deutet die Gri8e
der Hill-SphSre 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 EinBuss auf die Temperaturverteilung der PPS
sich am deutlichsten in der direkten Umgebung des Planeten bemerkbar macht.
Allerdings wurden bei diesen Simulationen zwei Ausnahmen gemacht. FYr Modelle
mit dem niedrigsten Wert der AkkretionsleuchtkraftL ,.c und dem grs8§ten Potenzial

fYr hohe Dichten in der ZPS b also die zwei Modelle, deren Parametéy, M}, und

rp, den jeweils niedrigsten und deren Parametevlps den hSchsten betrachteten
Wert annehmen B wurde eine niedrigere Anzahl von Photonenpaketé (= 10°) fYr

die Simulation der planetaren Strahlung verwendet, um sehr hohe Simulationszeiten
zu vermeiden. Es wurde jedoch auch bei diesen Simulationen wie zuvor beschrieben
YberprYft 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 QualitSt der Ergebnisse nicht beeintrSchtigt
ist.

Abbildung 5.1zeigt die ermittelte Temperaturverteilung eines Modells mit,= 10AE,
Mp: 1M;, M’lp:4éld ! MJ/ a, M zps= O,léld s M; und M z5s=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 h3chsten Werte in der NShe des Sterns und des Planeten und fSlit
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 rSumlich
deutlich eingeschrSnkteren EinBuss auf die Temperaturverteilung besitzt als der
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Stern. DarYber 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 Yber den gesamten radialen Bereich der LYcke 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 ...!Inungswinkel vor$ 90 (z.B. Szultgyi2017 aufweist, welcher
den ...!Inungswinkel der ZSS deutlich Ybersteigt.

5.3.3 Ideale Flusskarten

Um Aussagen Yber 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 BeitrSge von verschiedenen Quellen, die zusammen den GesamtBuss
bilden, welcher von einem Beobachter detektiert werden kann. Zu den Quellen
zShlen 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 beschSttigt sich diese Studie mit der Kontinuumsstrahlung des Staubs. Im
Falle der thermischen Reemission wird im Folgenden zudem zwischen ungestreuter
Strahlung (Nsyew = 0) und Strahlung durch Selbststreuung Nsypey & 1) unterschieden.
Letztere wird hSubg unterschStzt und vernachlSssigt, jedoch wird sich zeigen, dass
Selbststreuung im Falle eingebetteter Planeten eine entscheidende Rolle spielen kann.
Die resultierenden Flusskarten werden im Folgenden auch atfeale Flusskarten
bezeichnet, um sie von synthetischen Flusskarten zu unterscheiden, welche durch
Faltung dieser mit einem Gau§-Strahl entstehen.

Um den Beitrag verschiedener Quellen zum Gesamtf3uss zu bestimmen, erfolgt
die Simulation einer jeden Quelle zur Flussbestimmung separat, sodass sich der
Gesamt3uss schlie8lich als Summe der verschiedenen Komponenten ergibt. Im Detail
bedeutet dies, dass fYr jedes Modell eine jede Kombination der Strahlungsquelle und
BeobachtungswellenlSnge separat ermittelt wird, was insgesamti22 32 4 = 864
Simulationen zur Flussbestimmung resultiert. FYr die Simulation der stellaren Strah-
lung werden jeweilsN, = 107 und fYr die Simulation der deutlich leuchtschwScheren
planetaren StrahlungN, = 10° Photonenpakete verwendet. Der ungestreute Teil
der thermischen Emission des Staubs wird mit Hilfe eines Strahlenverfolgungs-
Algorithmus ermittelt (vgl. Kapitel 2.4.2fYr Details zur Simulation von ungestreuter
Strahlung und Selbststreuung); dieser basierticht auf einer MC-Methode, sondern
auf einer numerischen Integration und AbschwSchung 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 leuchtkrSftigere Zellen das Potenzial dazu besitzen, mehr Photonenpakete
Zu emittieren.
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Abb. 5.2: Flusskarten bei, =0,652um fYr ein Modell mit r,= 10AE, M,=1Mj,
ML=4410 "M,/ a, Mzps=0,1410 *M; und Mzss=0,001M . Die Quelle fYr jedes
dieser Diagramme ist in der entsprechenden oberen rechten Ecke angegeben. Der
durchgezogene graue Kreis mit Radius= 2 Ry deutet die Position des Planeten
in seinem Zentrum an.

Abbildung 5.2 zeigt ideale Flusskarten fYr jede der vier betrachteten Quellen
bei , = 0,652um fYr ein Modell mit r,=10AE, M,=1M;, M,=4 410 "M,/ a,
Mzps=0,1 410 3M; und Mzss=0,001M , welches ebenfalls fYr die in Abb5.1
dargestellte Temperaturverteilung verwendet wurde. Jede Flusskarte besteht aus
12012 1201kartesischen Pixeln mit einer Pixelbreite vor$s 0,5AE, wobei sich der
Zentralstern mittig im zentralen Pixel bebndet. Die Flusskarte fYr 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 LYckenmerkmal
in der ZSS. Die Flusskarte fYr 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, = 0,652um entlang derx-Achse fYr ein Modell mitr,=10AE, My=1Mj,
ML=4410 "M,/ a, Mzps=0,1410 *M; und Mzss=0,001M . Die graue vertikale
Linie markiert die Position des Planeten. Siehe Kapiteb.3.3fYr Details.

also ungestreuten, thermischen Strahlung des Staubs (Diagramm unten links) weist
ein Maximum an der Position des Sterns auf und fSlit deutlich mit Abstand zum
Stern ab. Ein zweites lokales Maximum Pndet 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 LYckenmerkmal zu erkennen sowie
ein zweites au!Sllig breites lokales Maximum an der Position des Planeten und seiner
ZPS. Ein Vergleich der BeitrSge der vier Quellen zeigt, dass in der NShe des Sterns
der Beitrag gestreuter Sternstrahlung die BeitrSge der Ybrigen Quellen deutlich
dominiert, welche in dem Bereich vernachlSssigbar werden. In der NShe 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 fSlit vergleichsweise gering
aus. In spSteren Teilen dieser Studie wird das deutlich erkennbare Rauschen der
Flusskarten berYcksichtigt, um eine tberinterpretation der Ergebnisse bei schwachen
Signalen des Planeten und der ZSS zu vermeiden.

Zur Verdeutlichung dieser Ergebnisse zeigt Abkh.3 einen vertikalen Schnitt durch
die verschiedenen Flusskarten aus Abb.2 entlang derx-Achse. Zur Erzeugung der
dargestellten VerlSufe wurden Flusswerte in einem Streifen der Breltey = 2Ry
entlang derx-Achse gemittelt, um das Rauschniveau zu reduzieren und somit den
Elekt des Planeten und der ZPS besser hervorzuheben. Das Diagramm demonstriert
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Abb. 5.4: GesamtRusskarte bei, = 0,652um fYr ein Modell mit r,=10AE,
Mp: 1Mj, M‘Ip:4éld 7 MJ/ a, Mzps= O,léld 3 M; und M zgs= 0,001M . Der durch-
gezogene graue Kreis mit Radius = 2 Ry deutet die Position des Planeten in
seinem Zentrum an.

erstens, dass Sternstrahlung Yber den gr&8ten Teil der Scheibe hinweg die Ybrigen
BeitrSge dominiert, und zweitens, dass abgesehen von der stellaren Strahlung sowohl
die planetare als auch die selbstgestreute Strahlung an der Position des Planeten ent-
scheidende BeitrSge 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 Gesamtl3usskarte, welche der Summe der verschiedenen
Flusskarten, die in Abb. 5.2 dargestellt sind, entspricht. Die gro8e €hnlichkeit
zwischen der Gesamt3usskarte und der durch Sternstrahlung verursachten Flusskarte
in Abb. 5.2 belegt erneut, dass der stellare Beitrag bei diesen Simulationen die Ybrigen
typischerweise deutlich dominiert. AuS8erdem zeigt sich, dass ein gro8er Kontrast
zwischen der Region um den Stern und dem Rest der Flusskarte besteht, wodurch der
Nutzen einer Methode zur UnterdrYckung von Sternstrahlung zur direkten Detektion
eingebetteter Planeten deutlich wird.

5.3.4 Synthetische Beobachtungen

Um die SignalstSrke des Systems des Planeten und seiner ZPS zu ermitteln, wer-
den die folgenden Schritte bei jeder GesamtBusskarte durchgefYhrt. Sofern nicht
anders angegeben, bezeichnet im Folgenden der Begri! Flusskarte die Gesamtl3uss-
karte, also die Summe sSmitlicher individueller Flusskarten der beteiligten Strah-
lungsquellen (vgl. Abb.5.2). ZunSchst werden die idealen Flusskarten mit einer
Punktspreizfunktion (PSF) gefaltet, die durch einen Gau§-Strahl debniert ist, dessen
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wellenISngenabhSngige Halbwertsbreitél(VB) gegeben ist durchrHWB = 1,22/D

mit dem DurchmesserD = 8,2m’. Anschlie§8end wird der kartesische Detektor
mittels CartToPolarDetector in eine zylindrische Darstellung YbergefYhrt, um von
der Symmetrie der PPSn Gebrauch zu machen. Dann werden mit dem Stern im
Zentrum drei Regionen (Kreisausschnitte) in der Flusskarte dePniert: erstens eine
azimutale Region, innerhalb derer das kombinierte Signal von Planet und ZPS am
grs8ten ist, zweitens eine azimutale LYckenregion, die elektiv frei von jeglichem
Signal des Planeten und der ZPS ist und drittens eine tbergangsregion, welche
zwischen den ersten beiden azimutalen Regionen liegt. Zur verbesserten Lesbarkeit
im weiteren Verlauf der Studie werden einige Bezeichnungen eingefYhrt. Die erste
Region wird im Folgenden als azimutale Planetenregion bezeichnet. Beginnend vom
Stern wird der Flussverlauf in Richtung eines festen azimutalen Winkels aigdiales
Probl bezeichnet. Die azimutale Planetenregion besteht damit aus verschiedenen
radialen Planetenregionsproblefy die azimutale LYckenregion aus radialenYcken-
regionsproblenund die tbergangsregion ausbergangsproblenin einem letzten
Schritt wird das durchschnittliche radiale LYckenregionsprobl ermittelt und vom
durchschnittlichen radialen Planetenregionsprobl subtrahiert, um das vom Planeten
und seiner ZPS verursachtdberschuss-Signaku ermitteln. Die genannten Schritte
sowie die eingefYhrten Begrile werden im Folgenden genauer erlSutert. In Atib.2

im Anhang werden zusStzlich die verschiedenen azimutalen Regionen anhand eines
Beispiels veranschaulicht.

Nachdem eine ideale Flusskarte mit dem jeweiligen welleniSngenabhSngigen Gaug-
Strahl gefaltet wurde, wird der zugrundeliegende kartesische Detektor, welcher fYr
die Erzeugung der Flusskarte verwendet wurde, in dessen zylindrische Darstellung
umgewandelt. Dies erfolgt mit dem eigens dafYr geschrieberfeython -Paket Cart-
ToPolarDetector. Um die zylindrische Darstellung zu ermitteln, wird der ursprYngliche
Detektor mit dem ausgewShlten zylindrischen Detektor Yberlagert und dessen ent-
sprechende Pixelwerte ermittelt. Hierbei wird davon ausgegangen, dass innerhalb
eines jeden ursprYnglichen Pixels eine homogene Flussdichteverteilung vorliegt. Der
einem zylindrischen Pixel zugeordnete Wert ist dann die Summe der Werte aller
SchnittBSchen des zylindrischen Pixels mit den kartesischen Pixeln, wobei der Wert
einer SchnittRSche mit dem Anteil skaliert, welchen die SchnittRSche an der Gesamt-
RSche des kartesischen Pixels ausmacht. Unter genannter Annahme der HomogenitSt
der Flussdichte innerhalb eines Pixels und da dieser Ansatz nicht auf Interpolation
oder anderen approximativen Methoden beruht, bleibt der GesamtRuss wShrend der
Umwandlung zum zylindrischen Detektor erhalten. FYr den zylindrischen Detektor
werdenN. = 7200 Pixel in azimutaler Richtung und N, = 3000 Pixel in radialer
Richtung verwendet und das Zentrum des Detektors wird an der Position des Sterns

" 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 Planetenregionsprobl| auf Basis der
(Gesamt-)Flusskarte erzeugt wird und damit die BeitrSge aller Strahlungsquellen beinhaltet. Dies
gilt gleicherma8en fYr die Ybrigen radialen ProPle.


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 gewShrleistet, dass die
resultierende PixelRSche des zylindrischen Detektors in der Umgebung des Planeten
kleiner ist als die des ursprYnglichen kartesischen Detektors; dies gilt insbesondere fYr
den Fall eines Planeten bei, = 50 AE, in welchem Fall die FISche des zylindrischen
Planetenpixels etwa halb so gro§ ist wie die des kartesischen Planetenpixels. Hierbei
bezeichnet das Planetenpixel dasjenige Pixel, innerhalb dessen das direkte unbeein-
Russte Signal des Planeten entsprechend seiner Position in der PPS zu erwarten wSre,
sollte sich kein Staub zwischen dem Planeten und dem Detektor bebnden. Siehe
Kapitel C.2 im Anhang fYr weitere Details zumPython -Paket.

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

Bps = HWB/ 2.

Innerhalb dieses Radius besitzt das Planetenpixel den hSchsten Wert bei allen ermit-
telten Flusskarten, was eine M3glichkeit zur AbschStzung des Abstands zwischen
Planet und Stern () auf Basis einer Flusskarte bietet. In Analogie zur DepPniti-
on der azimutalen Planetenregion Yber den Radiusps wird auch die azimutale
LYckenregion und die tbergangsregion mit Hilfe eines wellenlSngenabhSngigen Ra-
dius Brpergang > Bzps debPniert. Die Grs8el,qqang €NtSpricht dabei einem radialen
Abstand zum Planeten, au8erhalb dessen entlang der Planetenbahn das durch den
Planeten und seine ZPS erzeugte Signal vernachlISssigbar klein ist. Im Allgemeinen
gibt es drei verschiedene E!ekte, welche fYr die Bestimmung V@hergang berYcksich-

tigt werden mYssen, da sie die scheinbare Ausdehnung des Signals verbreitern; dazu
zShlt erstens die Verbreiterung durch die Faltung mittels eines Gau§-Strahlss{an ),
zweitens die Verbreiterung durch die optische Tiefe zwischen dem Planeten und dem
Beobachter ¢) und drittens die Verbreiterung durch die geometrische Ausdehnung
der ZPS (ps). WShrend der dritte Elekt auf einer tatsSchlichen Ausdehnung des
Signalursprungsgebiets beruht, verbreitern die ersten beiden Elekte das Signal radial
Yber die eigentliche Grs8e dieses Gebiets hinaus. Folglich ISsst $ighgang AUS einer
Summe der entsprechenden Radien debnieren als

ﬁrbergang = Fsyan T f& + fzps.

Der dritte Beitrag, der durch die geometrische Ausdehnung der ZSS gegeben ist, kann
durch die Position und Masse des Sterns und seines Begleiters abgeschStzt werden.
Um die Situation einer realen Beobachtung zu simulieren, in welcher die Position
und Masse des Planeten zunSchst nicht bekannt sind, wird im Folgenden eine obere
Grenze der Planetenmasse zur AbschStzung vesbs angenommen, welche in diesem
Falle 1M; betrSgt, und damit der entsprechende Hill-Radius abgeschStzt mit

$ %
1M, 01/3

Fzps = Ip 3M,
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Die AbschStzung der zwei anderen Radiemdan und k) beziehungsweise ihrer
Summe ist schwieriger, da sie im Allgemeinen wellenISngenabhSngig und (theoretisch)
unbeschrSnkt sind. Eine empirische Untersuchung sSmtlicher Flusskarten zeigt jedoch,
dass die im Folgenden vorgg:stellte Del:jnition V@yergang N Gl. (5.1) fYr alle Modelle
und BeobachtungswellenlSngen verlSssliche Ergebnisse liefert und fYr die Zwecke
dieser Studie geeignet ist; zusStzlich wird dies in spSteren Abschnitten dieser Studie
erneut bestStigt. Im Folgenden wird der EinBussbereich des Signals des Planeten
und der ZPS mit

ijfbergang =2 HWB + *zps (5-1)

abgeschStzt. Entlang der Planetenbahn wird der Bereich au§erhalb dieses Radius und
insbesondere die azimutale LYckenregion als elektiv &reinO bezYglich 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

Qbergang < 2rp (5-2)

korrekt durchgefYhrt werden, da andernfalls die komplette LYcke in dem Sinaarein
wSre. Simulierte SPHERE Beobachtungen fYr lange BeobachtungswellenlSngen und
Modelle mit r, = 5 AE k8nnen diese Bedingung jedoch nicht erfYllen, wodurch die
Bestimmung des tberschuss-Signals des Planeten und der ZPS erschwert wird. Den-
noch wird im Folgenden auch fYr die betrolenen Modelle, wie im folgenden Kapitel
beschrieben wird, das Therschuss-Signal abgeschStzt. Schlie§lich wird die Thergangs-
region durch die Radientps und Byyergang als diejenige Region debniert, welche
weder Teil der azimutalen Planetenregion noch Teil der azimutalen LYckenregion ist
und die beiden Gebiete azimutal voneinander trennt (vgl. AbbC.?2).
Das entsprechende azimutale Intervall der azimutalen Planetenregion besitzt eine
Ausdehnung von $ %
" %ps = 4arcsin Zps
2r,
Existiert die LYckenregion gemS§ der Bedingung in 315.2), dann ist ihre azimutale
Ausdehnung gegeben durch
$ . %
beergang

" %vee = 2# " 4 arcsin o
p

Die Abbildungen 5.5 und 5.6 zeigen fYr die BeobachtungswellenlSnge= 1,24pum
radiale Proble der drei azimutalen Gebiete (LYckenregion, tbergangsregion und
Planetenregion) von zwei Simulationen, deren Modellparameter sich ausschlie§lich
bezYglich ihrer Werte fYrr, (10 und 50 AE) unterscheiden. Die grau unterlegte
FISche markiert jeweils den Bereich eines jeden Diagramms, innerhalb dessen sich
alle radialen Proble der entsprechenden Region bebPnden und die schwarzen Kurven
entsprechen den durchschnittlichen radialen Problen dieser. ZusStzlich werden in
jedem Diagramm diejenigen radialen Proble farblich hervorgehoben, welche sich an
den Grenzen der entsprechenden azimutalen Regionen bebnden; in den Diagrammen
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fYr die Planetenregion und die LYckenregion wird zudem dasjenige radiale Probl
farblich dargestellt, welches sich zentral in der jeweiligen Region bebndet (siehe
Abb. C.2 fYr eine Veranschaulichung der Lage der Proble).

In den Abbildungen ist zu erkennen, dass beide Simulationen jeweils ein deutliches
LYckenmerkmal im Diagramm der LYckenregion (links) aufweisen. Wie erwartet ist
die LYcke bei der Simulation mitr, = 50 AE breiter und tiefer als beir, = 10 AE.

Die hellblauen radialen Proble, welche die Grenze zwischen der LYckenregion und der
tbergangsregion markieren, weisen, obgleich sie weniger glatt sind als das schwarze
(durchschnittliche) radiale Probl, keine Anzeichen fYr Unreinheit bezYglich des Flusses
vom Planeten und der ZPS auf. Aufgrund der DePnition voB,eqang SiNd auch die
Ybrigen radialen ProbPle 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 LYckenregion grenzt an die ther-
gangsregion, deren radiale Proble 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 tbergangsregion bei der Grenze zur LYckenregion (hellblaue
Kurven) und erfolgt in Richtung der Grenze zur Planetenregion (orange Kurven).
Die radialen Proble der azimutalen Planetenregion sind jeweils im rechten Diagramm
dargestellt. Sie zeichnen sich dadurch aus, dass sich unter ihnen das radiale Probl mit
dem stSrksten tberschuss-Signal innerhalb der kompletten LYcke bebndet, welches
an der radialen (und azimutalen) Position des Planeten zu bnden ist. In Abb.5ist
dieses Signal jedoch nicht stark genug, um ein lokales Maximum beim radialen Probl
an der Stelle des Planeten zu verursachen. Dennoch deutet ein Vergleich mit dem
durchschnittlichen LYckenregionsproPl einen deutlichen Anstieg des beobachteten
Flusses an der Stelle des Planeten an. Ein weiteres interessantes Merkmal Pndet sich
beispielsweise in der azimutalen LYckenregion im linken Diagramm von Alib6, in
welchem ein aKnickO im radialen Probl b& 10AE zu erkennen ist. Dieser Knick
markiert den tbergang, bei dem der verbreiterte direkte stellare Fluss, welcher bei
kleinen Radien dominiert, am GesamtRuss anteilsmS8ig zweitrangig wird gegenYber
dem Ybrigen 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. ZunSchst werden jedoch die tberschuss-Signale ermittelt, welche im
weiteren Verlauf dieser Studie die Basis fYr eine Analyse der Detektierbarkeit und
Charakterisierbarkeit eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn bilden.

5.3.5 SignalstSrke: Planet und ZPS

In diesem Kapitel wird die Methode zur Bestimmung der StSrke des tberschuss-
Signals sowie der Quantibzierung anderer messbarer Merkmale fYr die verschiedenen
Simulationen beschrieben. Sie bildet damit die Grundlage fYr die anschlie§ende
Diskussion zur Detektierbarkeit eingebetteter Planeten samt ihrer ZSSn und der
EinschrSnkung ihrer Eigenschaften. Im Allgemeinen weisen die durchschnittlichen ra-
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Abb. 5.5: Radiale ProPle bei, =1,24um fYr ein Modell mit ro=10AE, M,=1M;,
ML=4410 "M,/ a, Mzps=0,1410 *M; und Mzss=0,001M . Der grau unterlegte
Bereich eines Diagramms markiert den Bereich, innerhalb dessen alle radialen
Proble der entsprechenden azimutalen Region (LYckenregion, tbergangsregion und
Planetenregion) liegen. Die schwarzen Kurven entsprechen den durchschnittlichen
radialen Problen der jeweiligen Regionen. In hellblau und orange dargestellten
Kurven entsprechen radialen Problen, die sich an der Grenze zweier angrenzender
Region bebnden. Die roten Kurven entsprechen den zugehsrigen zentral bebndlichen
radialen Problen der Regionen. Siehe Kapitél3.4fYr Details.

dialen Proble der Planetenregion und der LYckenregion einige gemeinsame Merkmale
auf, welche im Rahmen dieser Untersuchungen genutzt werden kSnnen. Das linke
Diagramm in Abb. 5.7 zeigt beispielhaft den Verlauf eines durchschnittlichen radialen
LYckenregionsprobls (graue Kurve) und verschiedene im Folgenden relevante Flussle-
vel. Wie erwartet ist der Fluss an der Position des Sterns bei= 0 AE am hSchsten;

das entsprechende Flusslevel ist mit einer grauen durchgezogenen Linie dargestellt.
Wie in Kapitel 5.2.3beschrieben, wird zusStzlich der EinBuss eines Koronografen
und damit eines IAWs untersucht. In dieser Studie wird ein relativ einfaches Modell
zur Simulation des Koronografen verwendet, nach dem der Gesamt3uss detektierter
Strahlung auf null reduziert wird, sofern diese Strahlung aus einem kreisfSrmigen
Gebiet mit dem Stern im Zentrum stammt, dessen Durchmesser durch die Grs8e
des IAWs debniert ist, wShrend die Ybrige Strahlung ungehindert detektiert werden
kann. Damit ergibt sich fYr eine Beobachtung mit einem Koronografen und dessen
IAW das in Blau dargestellte durchschnittliche radiale LYckenregionsprobl und ein
entsprechendes Flusslevel (kurz-gestrichelte Linie), welches am Su8eren Rand des
vom IAW blockierten Gebiets gemessen wird. Weist das durchschnittliche radiale
LYckenregionsprobl ein LYckenmerkmal auf, wie es in diesem Diagramm zu sehen ist,
wird zudem der minimale Fluss innerhalb der LYcke (gepunktete Linie) sowie das
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Abb. 5.6: Radiale ProPle bei, =1,24um fYr ein Modell mit r,=50AE, M,=1M;,
ML=4410 "M,/ a, Mzps=0,1410 *M; und Mzss=0,001M . der grau unterlegte
Bereich eines Diagramms markiert den Bereich, innerhalb dessen alle radialen
Proble der entsprechenden azimutalen Region (LYckenregion, tbergangsregion und
Planetenregion) liegen. Die schwarzen Kurven entsprechen den durchschnittlichen
radialen Problen der jeweiligen Regionen. In hellblau und orange dargestellten
Kurven entsprechen radialen Problen, die sich an der Grenze zweier angrenzender
Region bebnden. Die roten Kurven entsprechen den zugehsrigen zentral bePndlichen
radialen Problen der Regionen. Siehe Kapitél3.4fYr Details.

Flusslevel des benachbarten Maximums (lang-gestrichelte graue Linie) bestimmt, wo-
bei Letzteres einem Ringmerkmal (radial) au8erhalb der LYcke im Erscheinungsbild
der PPS entspricht (vgl. Abb. 5.4). Viele der durchgefYhrten Simulationen besitzen
jedoch kein ausgeprSgtes LYckenmerkmal. Diese Simulationen weisen typischerweise
geringe AbstSnde zwischen dem Planeten und dem Stern auf und wurden bei lan-
gen WellenlSngen beobachtet. In diesem Falle Pndet sich das zuvor beschriebene
Knickmerkmal, welches typischerweise bei Radien entsteht, dig Ybersteigen. Ein
solches Merkmal deutet darauf hin, dass das potenzielle LYckenmerkmal von dem
verbreiterten (direkten) Flussbeitrag des relativ leuchtkrSftigen Zentralsterns Yberla-
gert wird. Nichtsdestoweniger zeigt sich, dass das tberschuss-Signal die Steigung der
radialen Proble an der Stelle des Knicks beeinf3usst. Dies macht sich beim Vergleich
des durchschnittlichen radialen Probls der LYckenregion mit dem der Planetenregion
bemerkbar. Daher werden diejenigen Simulationen, welche anstelle eines LYcken-
merkmals lediglich einen Knick aufweisen, identibziert und das Flusslevel an der
Stelle des Knicks, welcher als Wendepunkt mit einer lokal maximalen positiven
SteigungsSnderung debniert wird, bestimmt.
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Abb. 5.7: Durchschnittliche radiale LYckenregionsproble mit Flussniveaus (links),
welche zur Bestimmung von verschiedenen Kontrastwerten und insbesondere vom
Kontrast des tberschuss-Signals (rechts) verwendet werden. Die Ergebnisse sind
fYr, = 1,24pm und ein Modell mit r,=10AE, M,=1M;, ML,=4 410 "M,/ a,
Mzps=0,1410 3M; und Mzss=0,001M_ dargestellt. Ein hoher Kontrastwert des
tberschuss-Signals entspricht einem hsheren Fluss aus der Planetenregion. FYr
Details siehe Kapitel5.3.4

Debnition von Kontrastwerten

Um den EinBuss eines Planeten und seiner ZPS auf die Flusskarte zu messen, wird
der Kontrast zwischen dem durchschnittlichen radialen Propl der LYckenregion und
dem der Planetenregion ermittelt, welcher beispielhaft im rechten Diagramm von
Abb. 5.7 dargestellt wird. Die FShigkeit zum Nachweis eines Signals hSngt 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 Gr§8enordnung des tberschuss-SignalsP anhand des ermit-
telten Kontrastprobls korrekt zu bestimmen, ist es wichtig, die Suche in einem dafYr
geeigneten radialen Intervall durchzufYhren. Die Schwierigkeit der Wah! dieses Such-
intervalls hSngt wesentlich von der Konbguration zugrundeliegender Modellparameter
ab. Beispielsweise entsteht im Falle von Simulationen mit, = 50 AE typischerweise

ein deutliches LYckenmerkmal im radialen LYckenregionsprobl, sodass das Intervall
fYr sSmtliche Simulationen innerhalb der LYcke etwa zwischepw = 45 AE und
Necnts = 55 AE liegt. Die Grs8en rjs beziehungsweise s bezeichnen hierbei
jeweils die linke beziehungsweise rechte Grenze des Intervalls, innerhalb dessen nach
dem tberschuss-Signal gesucht wird, welches in dieser Studie debniert ist als das
absolute Maximum des Kontrastprobls im Suchintervallrjinks , I rechts]-
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Im Falle von r, % 10AE muss jedoch eine andere Methode zur Suche nach
dem tberschuss-Signal verwendet werden. Existiert ein LYckenmerkmal, wird dafYr
zunSchst die LYckentiefe bestimmt, die der Dilerenz der Flusslevel der LYcke und
des Rings entspricht. Anschlie§end werden zwei radiale Positioneff%¢ und r 2%,
innerhalb der LYcke bestimmt, bei denen der Fluss den Mittelwert der Flusslevel von
LYcke und Ring erreicht, also die radialen Positionen bei der halben LYckentiefe. Der
Radiusrp%¢ besitzt einen kleineren Wert als der Radius des Minimums der LYcke,
der wiederum kleiner als der Radius>2. ist. Das von beiden Radien aufgespannte
Intervall kann zur Suche nach dem tberschuss-Signal verwendet werden, kSnnte
allerdings potenziell zu inkorrekten Resultaten fYhren. Dies ist insbesondere dann
der Fall, wenn die LYcke eine relativ geringe Tiefe aufweist, was hSubg mit einem
sehr schmalen Suchintervall einhergeht; dieses Verhalten konnte fYr die betrachteten
Simulationen mehrfach festgestellt werden. Um dieses Problem zu I$sen, wird fYr
die Debnition des Suchintervalls daher eine minimale halbe Intervallbreiter 9%
eingefYhrt, welche den minimalen radialen Abstand zwischen dem Minimum der LYcke
und einer jeden Grenze des Suchintervalls debniert. Im Folgenden wird ein minimaler
radialer Abstand von" r2%% = 0,1r nerkmar VErwendet, Wobeir mermar in diesem Fall
die radiale Position des Minimums der LYcke beschreibt. Eine tberprYfung sSmtlicher
ermittelter tberschuss-Signale zeigte, dass diese Methode fYr alle Simulationen und
WellenISngen in einer zuverlSssigen Bestimmung des therschuss-Signals resultierte.

DarYber hinaus wird auch im Falle der Abwesenheit eines LYckenmerkmals das
tberschuss-Signal ermittelt. Zu diesem Zweck wird das Suchintervall derart debniert,
dass das Knickmerkmal dessen Zentrum markiert und sich beide Intervallgrenzen in
einem radialen Abstand vort' r>9% vom Knick bePnden, wober menma in diesem Fall
der radialen Position des Knickmerkmals entspricht. Allerdings bebndet sich die auf
diese Weise ermittelte StSrke des tberschuss-Signals in einigen FSllen etwa auf dem
Rauschniveau, welches insbesondere bei relativ kleinen oder relativ gro8en Radien
im KontrastprobPl zu erkennen ist (vgl. z. B. rechtes Diagramm von Ablb.7). Eine
Untersuchung sSmitlicher Kontrastproble ergab, dass die bei diesen vorzubndende
SignalstSrke des Rauschens typischerweis®,2mag betrSgt. Im Folgenden wird
daher eine SignalstSrke von bis Z0,2mag als Rauschen klassibziert.

Um darYber hinaus keine potenziell interessanten Ergebnisse durchgefYhrter Simu-
lationen zu verlieren, wird die Analyse zudem bei Simulationen angewandt, welche
als unrein klassibziert wurden. Diese Simulationen erfYllen also nicht die Bedingung
aus Gl. (5.2) und besitzen folglich keine reine azimutale LYckenregion. Da die be-
schriebene Vorgehensweise zur Erstellung der Kontrastproble jedoch auf radialen
Problen in der LYckenregion beruht, wird in diesem Fall eine unreine LYckenregion
debniert und zu diesem Zweck verwendet. Diese azimutale Region bebndet sich aus
Sicht des Zentralsterns in der ZSS auf der dem Planeten gegenYberliegenden Seite
und erstreckt sich Yber eine azimutale Breite vof(.

Nachdem der Kontrastwert des tberschuss-Signals: P sowie die entsprechende
radiale Position bestimmt wurden, kann das Flusslevel des Planeten und der ZPS
ermittelt werden, indem das durchschnittliche radiale Planetenregionsprobl an der

ermittelten Position des tberschuss-Signalausgewertet wird; der dadurch erhaltene
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Wert wird im Folgenden als dasPlaneten-Signalbezeichnet. Das lokale Maximum
des durchschnittlichen radialen Planetenregionsprobls und die ermittelte Position
des tberschuss-Signals mYssen dabei nicht notwendig an derselben radialen Position
vorliegen. Der Grund hierfYr liegt in der radialen Abnahme der Flusswerte mit
zunehmendem Abstand zum Stern, welcher beispielsweise fYr den stellaren Beitrag in
Abb. 5.3 innerhalb des LYckenmerkmals zu erkennen ist. Eine Folge dessen ist, dass
die radiale Position des Planeten-Signals scheinbar verschoben ist. Die Ermittlung
des KontrastproPls resultiert jedoch in einer Bereinigung des Signals bezYglich des
EinBusses 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 zShit der Kontrastwert
des Koronografen (K:S), der LYcke (L:S), des Rings (R:S) und des Planeten-Signals
(P:9), also vom Planeten samt seiner ZPS. In den Tabellen.2 bis C.4 im Anhang
Pndet sich eine Zusammenstellung der Ergebnisse der Auswertung aller simulierten
Flusskarten. DarYber hinaus beinhalten diese Tabellen einige zusStzliche Informa-
tionen. FYr jede Simulation wird angegeben, auf Basis welches Merkmals (LYcke
oder Knick) die Bestimmung der StSrke des tberschuss-Signals durchgefYhrt wurde.
Ausschlie8lich bei vorhandenem LYckenmerkmal werden die Kontrastwerte L:S und
R:S angegeben, andernfalls, also im Falle der Abwesenheit eines LYckenmerkmals
(und Ringmerkmals), erfolgt die Auswertung auf Basis des Knickmerkmals. Die
Tabellen geben zusStzlich an, ob das beobachtete Merkmal innerhalb des Gebiets
vom IAW des Koronografen liegt und daher averdecktO ist. Aug§erdem wird in den
Tabellen festgehalten, ob eine reine azimutale LYckenregion debniert werden konnte,
also ob Gl.(5.2) erfYIlt ist und das resultierende durchschnittliche radiale LYcken-
regionsprobl| daher frei von Strahlung des Planeten und seiner ZPS ist. Die in den
Tabellen zusammengestellten Ergebnisse bilden die Grundlage fYr die nun folgenden
Untersuchungen bezYglich der Detektierbarkeit eingebetteter Planeten, des EinBusses
des Koronografen sowie der AbhSngigkeit relevanter Kontrastwerte von den verschie-
denen Modellparametern, welche Yber 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 Kontrastwer®:S und L :P fYr den in
Tab. 5.1 beschriebenen Parameterraum untersucht. Bei diesen Systemen probtiert die
Detektierbarkeit von niedrigen Kontrastwerten der Gr$8eP : S, da dies eine geringere
Dilerenz zwischen dem Fluss des Sterns und des leuchtschwScheren Planeten und
seiner ZPS bedeutet. Ein hSherer Wert vor : P ist ebenfalls vorteilhaft, da dies
darauf hindeutet, dass sich der Planet samt seiner ZPS aufgrund eines relativ hohen
Flusses deutlich von der LYcke abhebt. Um die Ergebnisse der Tabel@r bis C.4
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im Anhang auf anschauliche Weise darzustellen, zeigt Abb.8 zugehsrige Boxplots,
die dazu dienen, die Daten prSgnant und Ybersichtlich zu prSsentieren. 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 dwhiskersO bezeichnet) erstrecken
sich, ausgehend von dem jeweiligen Rand der Box, zum minimalen beziehungsweise
maximalen Datenwert der Verteilung, der sich jeweilénnerhalb einer maximalen
Antennenreichweite von" w bebndet. FYr die in dieser Studie verwendete maxi-
male Antennenreichweite wird ein fYr Boxplots typischer Wert voi w = 1,51QA
gewShlt, 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 au8erhalb der
Antennenreichweite liegen, werden als Ausrei8er klassipziert und mit schwarzen
Rauten dargestellt.

Jede Reihe in Abb.5.8 enthSlt zwei Boxplots, einen fYr die ermittelte Verteilung
von P : S-Werten und einen fYr die Verteilung vorL : 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 aAlle
SimulationenO gehen sSmitliche Daten in die Erzeugung entsprechender Boxplots ein.
Jede andere Kennzeichnung bezieht sich auf einen konstanten Parameterwert, das
hei§t sSmtliche hierfYr ausgewShlten Datenpunkte beruhen auf Simulationen, die
unter Annahme des von der Kennzeichnung spezibzierten Parameterwerts erzeugt
wurden. Mit anderen Worten, die Simulationerteilen 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 spezibschen Werte als auch die des gesamten simulierten Bereichs des
Parameterraums auszuarbeiten. Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass die Anten-
nenreichweite vom IQA-Wert abhSngt und dass dadurch im Allgemeinen die Anzahl
von Ausrei§ern bei verschiedenen Boxplots variiert. Da sSmtliche Kennzeichnungen,
abgesehen von &Alle SimulationenO, lediglich eine Teilmenge der insgesamt erzeug-
ten Datenmenge darstellen, unterscheiden sich die Boxplots untereinander sowohl
bezYglich ihrer Lage, Breite und Antennenreichweite als auch bezYglich der Anzahl
und Lage der AusreiSer. Die im Folgenden prSsentierte Diskussion basiert auf den in
Abb. 5.8 dargestellten Ergebnissen.

Veranschaulichung von Kontrastwerten

FYr den gesamten betrachteten Bereich des Parameterraums (dAlle SimulationenO)
ergibt sich fYr den Median ein Kontrastwert vonP : S# 9mag zwischen der Plane-
tenregion und dem Stern, wShrend der Kontrast zwischen LYcke und Planetenregion

9FYr die Erstellung von Boxplots wurde vom Python-Paket seaborn {Vaskom 2021 Gebrauch
gemacht, einer Bibliothek zur Erstellung statistischer Grabken in Python.
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Abb. 5.8: Veranschaulichung der Verteilung der Kontrastwertd®: Sund L : P auf
Basis der Ergebnisse in den Tabelle@.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 fYr die Erzeugung der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten
verwendet werden. Bei der Kennzeichnung dAlle SimulationenO werden die fYr die
Boxplots genutzten Daten nicht eingeschrSnkt. In allen anderen FSllen bezieht sich
die Kennzeichnung auf einen gemeinsamen Parameterwert. Ausrei8er sind durch
schwarze Rauten gekennzeichnet. FYr Details siehe KapifeB.a
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(L :P) ungefShr 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 vish, % 1 M;, zu detektieren, da das
aus der Planetenregion stammende tberschuss-Signal verglichen zum Flusslevel der
LYcke 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 bestStigt werden konnte. Nichtsdestoweniger gibt es auch einen
Teilbereich des betrachteten Parameterraums, der signibkant bessere Kontrastwerte
aufweist und daher Kandidaten zukYnftiger direkter Detektionen beinhalten k3nnte.
Ein Vergleich der verschiedenen Mediane in Abls.8 zeigt, dass die fYr eine direkte
Detektion besten Kontrastwerte bei Modellen mit niedrigen Werten fYM zss und
hohen Werten fYrM,, r, und , erzielt werden. Dies ISsst sich darauf zurYckfYhren,
dass eine Reduktion der Masse der Z9%;ss gleichsam zu einer Reduktion der opti-
schen Tiefe fYhrt, die das tberschuss-Signal des Planeten und der ZPS abschwScht.
Dieser Elekt ist verhSltnismS8ig 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 GrYnde daf¥Yr, dass sich bei hdheren Distanzgnund h3heren
MassenM, beide Kontrastwerte verbessern. Hinzu kommt, dass die Kontrastwerte
von Modellen mit M, = 1 M; von relativ hohen AkkretionsleuchtkrSften probtieren
und dass Planeten, die sich im Abstand von, = 50 AE vom Stern bebnden, in
einer LYcke mit verhSltnismS8ig 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 Kontrast :P aus.
Die Mehrheit der Simulationen mitr, = 50 AE besitzt sogar Kontrastwerte von
L:P > 3mag (vgl. Abb. 5.8), was die Bedeutung des Parameterns, verdeutlicht.
Dennoch zeigt sich, dass selbst beim Abstang = 50 AE das tberschuss-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 grs8te Teil simulierter Planeten bei
ro =5 AE ein zu schwaches tberschuss-Signal in der relativ leuchtkrSftigen LYcke,
sodass sich der Wert voi. : P hSubg auf der Stufe des Rauschens bebndet. Au§erdem
zeigt sich in Abb. 5.8, dass die Medianwerte der Grs8®€ : S bei diesen Simulationen
niedriger ausfallen als bei Simulationen mit, = 10 AE, jedoch liegt der Grund
hierfYr nicht in einem stSrkeren tberschuss-Signal, sondern in dem generell hdheren
Flusslevel, welches Gebiete in der NShe des Zentralsterns aufgrund des Beitrags
der gestreuten Sternstrahlung aufweisen. DarYber hinaus spielt die WellenlSnge
eine relativ komplexe und wichtige Rolle. Sowohl die vom Planeten als auch die
von der vergleichsweise kSlteren ZPS abgestrahlte spektrale Flussdichte Sndern sich
bei steigender WellenISnge. Zudem beeinRusstie optische Tiefe zwischen dem
Planeten und dem Beobachter, welche im betrachteten WellenlSngenbereich mit
hSheren Werten von, abnimmt. Dieses Verhalten ist folglich besonders vorteilhaft
fYr die betrachteten Simulationen bej = 2,11um, wie in Abb. 5.8 zu sehen ist.

Ein Vergleich der Mediane von verschiedenen Werten der Gr38#, zeigt, dass
Modelle mit dem hSheren Parameterwert voMi, = 2 410 ° M,/ a geringfYgig bessere
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Kontrastwerte erzielen. Der EinRuss der Masse der ZPS fSlit, wie in Ab5.8 zu
sehen ist, im betrachteten Bereich des Parameterraums insgesamt schwach aus. Dies
ist insofern interessant, als deren Erhdhung durch den rYckiSubgen ErwSrmungse!ekt
(vgl. Kapitel 5.3.1) zu einer Vergri8erung des Innenradius der ZPS fYhrt. Dies
wiederum bewirkt eine VerSnderung der Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS,
was sich insbesondere in ihrer hei8en inneren Region bemerkbar macht. Dabei zeigt
sich, dass die verSnderte Struktur der ZPS das gemessene tberschuss-Signal in
diesem Falle nicht wesentlich beeinBusst, was bedeutet, dass eine EinschrSnkung
der zugrundeliegenden Struktur und Masse der ZPS ausschlie8lich auf Basis von
Beobachtungen mittels SPHERE sehr anspruchsvoll sein kSnnte.

Nachweisgrenzen

In diesem Abschnitt wird sich zeigen, dass eine direkte Detektion eingebetteter Pla-
neten mittels SPHERE fYr einen bestimmten Bereich des Parameterraums m3glich
ist. Daraus ergibt sich zudem die M3glichkeit zur EinschrSnkung der zugrundelie-
genden Modellparameter und Grundeigenschaften sowohl fYr detektierbare Systeme
als auch fYr nicht detektierbare Systeme eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn.
In dieser Studie werden Systeme eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn als de-
tektierbar bezeichnet, sobald der zugehsrige KontrastweR : S unter eine gewisse
wellenISngenabhSngige ung-abhSngige Nachweisgrenze fSlit. Bei diesem Kriterium
handelt es sich um ein relativ schwaches, nicht hinreichendes Kriterium fYr die direkte
Detektierbarkeit, das ausschlie§lich vom KontrasP : S abhSngt. Jedoch zeigt sich,
dass bereits mit diesem Kriterium der Parameterraum detektierbarer Planeten samt
ZPSn deutlich eingeschrSnkt werden kann.

Um die hierfYr verwendeten Nachweisgrenzen fYr SPHERE abzuschStzen, wird
der sogenannte AESO exposure time calculatorO (ETC)mit den im Folgenden
aufgelisteten Einstellungen verwendet. Um typische Werte fYr T-Tauri-Sterne abzu-
schStzen, werden stellvertretend die Eigenschaften von HL Tau verwendet. Geringe
Unterschiede bei der Spektralklasse oder der verwendeten scheinbaren Helligkeit
im J-Band fYhren lediglich zu geringfYgigen €nderungen der ermittelten Nachweis-
grenzen. Au8erdem werden beim ETC die in Talh.2 aufgelisteten Breitbandplter
samt Koronografen ausgewShlt und ansonsten die Grundeinstellungen der Weban-
wendung verwendet; es wird folglich ein Derotator im Modus dpupil-stabilizedO fYr
IRDIS und im Modus &beld-stabilizedO fYr ZIMPOL verwendet, der Einsatz eines
Koronografen bestStigt und eine Belichtungsdauer von 3600 s mit einem DiTvon
8s verwendet. Mit diesen Einstellungen generiert der ETE -Kontrastkurven, die
den maximalen Kontrast zwischen dem Stern und seinem Begleiter angeben, bei
dem eine erfolgreiché&' -Detektion des Signals des Begleiters msglich ist. Diese
Kurven sind im Allgemeinen vom Abstand zwischen dem Begleiter und dem Stern

10von englisch exposure timg &Belichtungsdauer, ExpositionszeitO, undcalculator, &Rechner,
BerechnerO. Link zur Webanwendunghttps://www.eso.org/observing/etc/ ; Stand Juli 2022.

11 Akronym vom englischenD etector on-chip | ntegration T ime, etwa &lntegrationszeit des Detektors
auf dem ChipO.
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Abb. 5.9: Veranschaulichung der welleniSngenabhSngigen Verteilungen der Kontrast-
werte P:Sund 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 = 1,51QA. Die Kennzeichnungen auf der linken Seite beschreiben
die Daten, die fYr die Erzeugung der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten
verwendet werden. Bei der Kennzeichnung dAlle SimulationenO werden die fYr die
Boxplots genutzten Daten, abgesehen von der WellenlSngenicht eingeschrSnkt.
In allen anderen FSllen bezieht sich die Kennzeichnung auf einen gemeinsamen
Parameterwert. SSmtliche Daten sind zusStzlich bezYglich der verwendeten Wellen-
ISnge, welche Yber der entsprechenden Spalte angezeigt wird, aufgeteilt. Vertikale
gelbe Linien markieren 5-Nachweisgrenzem,, fYr das Instrument SPHERE (vg|.
Tab. 5.3), wobei an diesen bebndliche Pfeile die Richtung nachweisbarer Signale
angeben. Ausrei8er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. Siehe Kapitglé
fYr Details.
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Dim  [Tp=5AE 1,=10AE r,=50AE

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

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

abhSngig. FYr die drei betrachteten BeobachtungswellenlSngen (vgl. Tat?) werden
entsprechende Kurven generiert und diejenigen Kontrastwerte ausgelesen, welche
den betrachteten AbstSnden 5, 10 und 50 AE am nSchsten sind, wobei von einem
Abstand von d = 140 pc zwischen dem Beobachter und dem Stern ausgegangen wird.
Die erhaltenen Kontrastwerte werden im Folgenden alS -Nachweisgrenzem
verwendet und sind in Tab.5.3 aufgelistet.

Die Ergebnisse in Abb.5.8 geben einen generellen tberblick bezYglich der zu
erwartenden Kontrastwerte fYr den gesamten betrachteten Parameterraum. Um
jedoch die Relevanz einzelner spezibscher Parameterwerte bei den verschiedenen
BeobachtungswellenlSngen bezYglich der Frage der Detektierbarkeit zu untersuchen,
werden die Kontrastwerte zusStzlich bezYglich der WellenISnge aufgeteilt und in
Abb. 5.9 dargestellt. In der Abbildung wird daher eine zweite Kennzeichnung ver-
wendet, welche den fYr die Erzeugung der Boxplots zugrundeliegenden Wert von
, angibt und oberhalb einer jeden zugehSrigen Spalte angegeben wird. Folglich
verwenden die hier dargestellten Boxplots Kontrastwerte, welche Simulationen ent-
stammen, die sich sowohl den Wert der WellenlSnge (obige Kennzeichnung) als auch
einen Parameterwert (linke Kennzeichnung) teilen. Eine Ausnahme hierbei stellt
die zur linken aufgefYhrte Kennzeichnung dAlle SimulationenO dar, welche Boxplots
markiert, deren Datenpunkte sich lediglich eine WellenlSnge teilen, wShrend die
Ybrigen Modellparameterwerte nicht eingeschrSnkt werden. ZusStzlich sind die in
Tab. 5.3 aufgefYhrten Nachweisgrenzen in den drei zuunterst bebndlichen Reihen des
Diagramms mit gelben vertikalen Linien und Pfeilen, die die Richtungletektierbarer
Planeten-Signale angeben, markiert.

Hierbei zeigt sich, dass sSmtliche Modelle mit, % 10AE ein tberschuss-Signal
aufweisen, fYr dad : S& Dy, gilt. Dies bedeutet, dass nur in den besten FSllen die
Nachweisgrenze ungefShr erreicht wird. FYr den Gro§teil der Modelle ist der Kontrast
zwischen Planet und Stern zu hoch, das hei8t die entsprechenden eingebetteten Pla-
neten und ZPSn wSren auf Basis des hier verwendeten Kriteriums nicht detektierbar.
Allerdings gilt, dass eine Reduktion des erforderlichen SignibPkanzniveaus zu beispiels-
weise3' die Anzahl als detektierbar klassibzierter Systeme bereits erhdhen wYrde.
Dies impliziert, dass einige tberschuss-Signale womsglich bereits durch eine geringe
Verbesserung der vom Instrument erzielteB' -Nachweisgrenzen detektierbar wYrden.
Hierbei ist wichtig zu beachten, dass Simulationen mit, =5 AE einen besonders
geringen Kontrastwert L : P aufweisen, was bedeutet, dass die Verbesserung der
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Nachweisgrenzen fYr genau diese Systeme insofern zwecklos sein k3nnte, als das Ziel
der Detektion eingebetteter innerer Planeten eventuell trotzdem nicht erreicht wYrde.
Im Gegensatz dazu deuten die Ergebnisse in der letzten Reihe in Alab9 darauf hin,
dass eine direkte Detektion eingebetteter SuSerer Planeten bbgi= 50 AE deutlich
wahrscheinlicher ist. Dabei zeigt sich, dass sSmtliche Simulationen bet 2,11um
detektierbare Planeten-Signale besitzen und dass der Kontrast P in vielen FSllen
sogar den Wert von# 7mag Yberschreitet. Ein Vergleich der Position und Breite
der Interquartilsintervalle von entsprechenden Boxplots fYr verschiedene Werte von
rp und bei konstantem Wert von, stellt sich als besonders interessant heraus. Dabei
zeigt sich, dass bej = 0,652um der Median (rote Linien) der KontrastwerteP : S mit
Abstand zum Zentralstern deutlich steigt. Die damit zusammenhSngende €nderung
von Kontrastwertdilerenzen von Modellen mitr, = 5 AE Yber 10AE zu 50AE
besitzt folglich ein positives Vorzeichen. Im Falle von = 1,24um jedoch ist das
Vorzeichen der Kontrastwertdilerenzen zunSchst positiv (vom, = 5 AE zu 10AE)
und dann negativ (vonr, = 10 AE zu 50AE), wShrend es fYr =2,11um in beiden
FSllen negativ ist. Folglich hSngt das Vorzeichen der €nderung vdd: S bezYglich
einer Erhhung vonr, deutlich von der WellenlSnge ab. Ein weiteres interessantes
Merkmal in Abb. 5.9 zeigt sich beim Vergleich der Interquartilsintervalle der Box-
plots fYr den KontrastP: S, der bei, =2,11um fYr Simulationen mitr, = 10 AE
deutlich andere Werte annimmt als bei Simulationen mit dem erhShten Wert von
ro = 50 AE, was zur EinschrSnkung von Modellparameterwerten genutzt werden
kdnnte. Ein Shnliches Verhalten zeigt sich bei derselben WellenlSnge auch bei den
Interquartilsintervallen der Kontrastwerte L : P, die fYr die drei verschiedenen Werte
von r, nahezu disjunkt sind und im Falle vonr, = 50 AE sogar Werte> 10mag
erreichen. Au8erdem kann festgestellt werden, dass sich die Interquartilsintervalle
der L : P-Verteilungen fYr alle betrachteten WellenlSngen mit steigenden Werten
von r, zunehmend in Richtung hSherer Kontrastwerte verschieben, wobei hShere
Werte vorteilhaft fYr eine Detektion sind. Bei einer konstanten Beobachtungswellen-
ISnge istr,, der einzige betrachtete Modellparameter, welcher bei den untersuchten
Parameterwerten zu nahezu disjunkten Interquartilsintervallen fYhrt.

Abbildung 5.9 zeigt au8erdem, dass einige Modellparameterwerte das Potenzial
fYr eine direkte Detektion deutlich mindern k3nnen. So zeigt sich bei= 0,652um,
dass Modelle mitM, % 0,5M; oder Mzss = 0,01M, unabhSngig von allen anderen
Modellparametern im gesamten betrachteten Bereich des Parameterraums zu Su§erst
niedrigen Werten vonL :P fYhren. Dies gilt insbesondere fYr Modelle mit einer
Planetenmasse voM, = 0,25M,, welche sogar bei einer ISngeren WellenISnge von
, =1,24um nur geringe Kontrastwerte des Tberschuss-Signals aufweisen. Insgesamt
ISsst sich feststellen, dass Beobachtungen hei= 2,11um das grs§te Potenzial
zum Nachweisen und Identibpzieren des Planeten-Signals im betrachteten Bereich des
Parameterraums besitzen. In Kapiteb.3.7 wird aufbauend auf diesem Ergebnis das
Potenzial zur Charakterisierung eingebetteter Planeten und ihrer ZPSn bezYglich der
zugrundeliegenden Modellparameterwerte im Detail analysiert, wobei jeder variierte
Modellparameter fYr jede der BeobachtungswellenlSngen separat untersucht wird,
um so zu einer spezibscheren Schlussfolgerung zu gelangen.



5.3 Ergebnisse und Diskussion 145

Detektion innerer Planeten und die Rolle des Koronografen

Die Ergebnisse aus Abb5.9 erlauben zudem, Aussagen Yber diejenigen Simulationen
zu machen, welche als unrein klassibziert wurden (vgl. Tabelléh2 bis C.4 im An-
hang). Entsprechende Simulationen erfYllen nicht die Bedingung in Gb.2), basieren
auf Beobachtungen bej & 0,652um und beherbergen einen inneren eingebetteten
Planeten beir, = 5 AE. Sie zeichnen sich dadurch aus, dass die ermittelten Flusslevel
der unreinen LYcken erhsht sind und als Folge die tberschuss-Signale, also die
L : P-Werte, unterschStzt werden. Es zeigt sich, dass sSmtliche unreinen Simulationen
Kontrastwerte von L : P < 0,2mag aufweisen und ihre tberschuss-Signale folglich auf
der Stufe des Rauschens sind. Dies wiederum betont die Schwierigkeit der direkten
Detektion eines inneren Planeten auf Basis des ftberschuss-Signals bei Modellen von
ZSSn, die nicht die Bedingung in Gl. %.2) erfYllen.

Au8erdem ISsst sich anhand der Abbildung die Rolle eines Koronografen und
des IAWs untersuchen. Der Nutzen eines Koronografen ist dadurch gegeben, dass
dieser die Strahlung des leuchtkrSftigen Sterns unterdrYckt, um somit Detektionen
leuchtschwScherer Quellen in der NShe des Sterns zu erm3glichen. Im Falle von
SPHERE besteht die M3glichkeit, die Gr§§e des verwendeten IAWs auszuwShlen.
Doch selbst bei der Wahl des kleinstmsglichen IAWs kann es passieren, dass dessen
Einsatz zum Abblocken des Signals eines eingebetteten Planeten und seiner ZPS fYhrt.
Derartige Planeten werden als dverborgenO klassiPziert und in den Tabellef bis
C.4im Anhang entsprechend markiert; in dieser Studie bebPnden sich diese simulierten
Planeten beir, = 5 AE und sie werden bei, = 0,652um beobachtet. In Abb.5.9
zeigt sich, dass die entsprechenden Simulationen KontrastweRe S aufweisen, die
deutlich im nicht detektierbaren Bereich liegen. DarYber hinaus ist der Gro§teil ihrer
L : P-Werte ebenfalls Su§erst gering, was eine direkte Detektion zusStzlich erschwert.
Lediglich zwei dieser Modelle erzeugten Kontrastwerte von:P > 1mag. Diese
entsprechen denjenigen Modellen mit den h&chstmsglichen Werten f¥ir, und M,
und dem niedrigsten m3glichen Wert fYM zss; die beiden Modelle unterscheiden
sich folglich lediglich bezYglich ihres Werts der Masse ihrer ZPS. Die Ergebnisse
deuten darauf hin, dass eine zusStzliche Reduktion des IAWSs im betrachteten Bereich
des Parameterraums nicht zu einer ErhShung der Anzahl direkt detektierbarer
eingebetteter Planeten fYhren wYrde, weder fYr IRDIS noch fYr ZIMPOL. Auf Basis
der hier vorgestellten Ergebnisse kann geschlussfolgert werden, dass die derzeit
zur VerfYgung stehenden Grs8en der IAWs die FShigkeit SPHERES zur direkten
Detektion eingebetteter Planeten im betrachteten Bereich des Parameterraumiht
einschrSnken.

5.3.7 EinBuss 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-WellenlSngenbereich
und das Instrument SPHERE. Die ermittelten Kontrastwerte eignen sich jedoch
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Abb. 5.10: Veranschaulichung der Verteilungen de€nderung der Kontrastwerte
P:Sund L:P, also der Kontrastwertdi'lerenzen, bei ErhShung 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 = 1,51QA. Die
Kennzeichnungen auf der linken Seite beschreiben die Daten, die fYr die Erzeugung
der entsprechenden Boxplots zu ihrer Rechten verwendet werden. Eine Kennzeich-
nung gibt jeweils den (auf den nSchsten simulierten Wert) erhshten Modellparameter
an. Ausrei8er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. Siehe Kapitél.7 fYr
Details.

ebenfalls dazu, die FShigkeit zur Charakterisierung dieser Systeme auf Basis von
Beobachtungen zu untersuchen. Hierbei wird sich zeigen, dass die FShigkeit zur
Charakterisierung und die FShigkeit zur Detektion grundsStzlich von verschiedenen
BeobachtungswellenlSngen probtieren k3nnen.

Um die verschiedenen Grundeigenschaften eines solchen Systems aus einem ein-
gebetteten Planeten und seiner ZPS einzuschrSnken, ist es wichtig, zunSchst den
EinfBuss zu untersuchen, welchen ein jeder Modellparameter auf das Erscheinungsbild
des Systems hat. HierfYr wird di€nderung der relevanten Kontrastwerte untersucht,
die mit der Variation eines jeden Modellparameters einhergeht. Um den Ein3uss
einer einzelnen Parametervariation zu analysieren, werden die bisher in Boxplots
zusammengefassten Informationen weiter entf3ochten.

Abbildung 5.10zeigt den E!ekt eines jeden individuellen Parameters. Dargestellt
sind die Boxplots der Dilerenzen 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, bezYglich dessen sich die verglichenen
Simulationen unterscheiden; zum Beispiel bedeutet die Kennzeichnung, &, dass

die Dilerenzwerte auf Simulationen beruhen, deren Modellparameter abgesehen von
der BeobachtungswellenlSnge identisch sind. Das Symbol 80 der Kennzeichnung
gibt zudem an, dass die resultierenden Kontrastdilerenzen durch eirterhShung

des jeweiligen Parameters entstehen. Um diese Auswertung nicht auf bestimmte
spezibsche Werte des (wellenlSngenabhSngigen) IAWSs zu reduzieren, werden sSmtliche
Simulationen miteinbezogen, selbst wenn diese als averborgenO klassiPziert sind,
wodurch eine allgemeinere Untersuchung ermsglicht wird.

Generell zeigt sich in Abb5.10 dass die ErhShung eines jeden Parameters die Kon-
trastwerte sowohl verbessern als auch verschlechtern kann. Entscheidend hierfYr ist
das Vorzeichen der €nderung. In diesem Zusammenhang bezeichnet\debesserung
(Verschlechterung)eines Kontrasts dessen vorteilhafte (unvorteilhafte) €nderung fYr
eine Detektion. Eine vorteilhafte €nderung bedeutet im Falle vom KontrasP : S eine
Reduktion und im Falle vonL : P eine ErhS8hung des Werts. Im gegenteiligen Falle
wird von einer unvorteilhaften €nderung des jeweiligen Kontrastwerts gesprochen. Die
gewShlte Darstellung der Daten erlaubt die Bestimmung einiger AbhSngigkeiten der
Kontrastwerte von den Modellparametern, welche fYr einen Gro§teil der durchgefYhr-
ten Simulationen vorzubnden sind. Um derartige ZusammenhSnge zu identiPzieren,
wird im Folgenden das Vorzeichen der KontrastwertSnderungen 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 grs8er ist als der Bereich
verschlechterter Kontrastwerte. Eine Verteilung besitzt demnach eineorteilhafte
Schiefe falls es sich um eine linksschiefe Verteilung vdd: S-Dilerenzwerten oder
eine rechtsschiefe Verteilung voh : P-Dilerenzwerten handelt. Bei Vorliegen der ge-
genteiligen Schiefe wird diese alsvorteilhafte Schiefebezeichnet. Wird in Abb.5.10
beispielsweise di® : S-Verteilung bei einer Erhdhung der BeobachtungswellenlSnge
betrachtet, so kann festgestellt werden, dass ihr Interquartilsintervall im negativen
Bereich der Kontrastwertdilerenzen liegt, was einer Verbesserung der Kontrastwerte
entspricht. Au8erdem weist die Verteilung eine Linksschiefe auf, welche in diesem
Falle eine vorteilhafte Schiefe ist.

Eine Ybersichtliche Zusammenfassung der auf diese Weise klassibzierten Zusammen-
hSnge, die die AbhSngigkeiten der in Abth.10dargestellten Kontrastwerte deutlich
macht, Pndet sich in Tab.5.4. Die €nderung von Kontrastwerten einer Verteilung
wird hierbei als konsistentbezeichnet, wenn fast alle Werte des zugehsSrigen Inter-
quatrtilsintervalls dasselbe Vorzeichen besitzen. Im Folgenden wird das Augenmerk
auf einige dieser identibzierten ZusammenhSnge gerichtet, um sie hervorzuheben und



148 5 Detektion und Charakterisierung junger, akkretierender Planeten

Parameter Kontrast

Elekt

1, P:S

aRelativ starker Elekt
aSehr konsistente Verbesserung
aVorteilhafte Schiefe

aDeutliche vorteilhafte Schiefe

aVerschlechtert Yberwiegend
aUnvorteilhafte Schiefe
aRelativ starker Elekt
aStrikte Verbesserung
aVorteilhafte Schiefe

aDeutlich vorteilhafte Schiefe
aViele Ausrei8er
aDeutlich vorteilhafte Schiefe
aViele Ausrei8er

aRelativ schwacher E!ekt
aVorteilhafte Schiefe
aViele Ausrei8er
aRelativ schwacher E!ekt
aVorteilhafte Schiefe
aViele Ausrei8er

aKonsistente Verbesserung
alLeichte unvorteilhafte Schiefe

aSehr konsistente Verbesserung
aDeutlich vorteilhafte Schiefe

aKonsistente Verschlechterung
aVorteilhafte Schiefe

aSehr konsistente Verschlechterung
aUnvorteilhafte Schiefe

Tabelle 5.4: Auswirkungen der Variation eines einzelnen Parameters des Modells
auf die Kontrastwerte P:Sund L : P entsprechend den Ergebnissen in Abl.10

Siehe Kapitel5.3.7fYr Details.

im Detail zu diskutieren. In dem Zusammenhang werden sSmtliche in dieser Studie
variierten Modellparameter analysiert und ihre Elekte auf messbare Kontrastwerte
untersucht. Im Anschluss an die im Folgenden prSsentierte ausfYhrliche Untersuchung
wird eine kurze Zusammenfassung von den wichtigsten Ergebnissen dieses Abschnitts

in Kapitel 5.4 vorgestellt.
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AbhSngigkeit von der BeobachtungswellenlSnge (, )

In dieser Studie stellt die BeobachtungswellenlSngeinsofern einen einzigartigen
Parameter dar, als dieser vom Beobachter kontrollierbar ist. In diesem Kapitel
werden zunSchst einige generelle ZusammenhSnge zwischen den Kontrastwerten
und , vorgestellt. Anschlie§end wird fYr jeden weiteren Parameter separat eine
detaillierte Diskussion prSsentiert, welche zum einen die M3glichkeit von dessen
EinschrSnkung auf der Grundlage von Beobachtungen und zum anderen die dafYr
geeignetste BeobachtungswellenlSnge thematisiert.

In Abb. 5.10 zeigt sich, dass die Erhdhung der WellenlSngeim betrachteten
Bereich des Parameterraums den stSrksten positiven Elekt auf den Kontrastwert
P:S hat. DarYber hinaus ist dieser Elekt insofern sehr konsistent, als alle Werte
innerhalb des Interquartilsintervalls dasselbe Vorzeichen besitzen. Dieses Verhalten
kann damit erkiSrt werden, dass sich die optische Tiefe zwischen dem Beobachter
und dem Planeten durch die Erhdhung der WellenISnge deutlich Sndert. So ist diese
bei, =0,652um um einen Faktor 3 hSher als bej = 1,24um und sogar um einen
Faktor 9 hSher als bei, =2,11um. Hinzu kommt, dass die Temperatur vom Staub
in der ZPS eine natYrliche obere Grenze besitzt, die durch die Sublimationstem-
peratur gegeben ist. Wird das WienOsche Verschiebungsgesetz (vgl. Kagit&ll)
bei einer Temperatur von# 1500K ausgewertet, ergibt sich in Frequenzdarstellung
ein Maximum des spektralen Flusses bei" 3,4um. Folglich sinkt innerhalb des
betrachteten WellenlSngenbereichs nicht nur die optische Tiefe bei steigenden Werten
von, , sondern es steigt zudem der spektrale Fluss. Trotz der hSheren Temperatur
des Planeten steigt allerdings auch der vom Planeten emittierte spektrale Fluss,
wShrend die optische Tiefe mit steigenden Werten van sinkt.

Die AbbildungenC.3und C.4im Anhang erlauben es, einen detaillierteren Blick auf
den Einf3uss zu erhalten, den ein einzelner Parameter auf die Kontrastwerte hat. Dies
wird dadurch erreicht, dass die Daten zusStzlich in Gruppen geteilter Parameterwerte
sortiert werden. €hnlich zu Abb. 5.9 werden die geteilten Parameterwerte in den
Kennzeichnungen links dargestellt, wShrend die betrachteten erhdhten Parameter
mit Kennzeichnungen beschrieben werden, die sich oberhalb der ihnen zugehsrigen
Spalten bebnden.

Die Gruppe von Boxplots fYr geteilte Werte vorr,, in der linken Spalte ¢, ) von
Abb. C.3 sind hierbei besonders interessant. Denn es zeigt sich, dass der Vorteil
ISngerer WellenlSngen insgesamt deutlich mit zunehmendem Wert vop steigt,
was insbesondere fYr den Kontrad® : S der Fall ist. Allerdings fSlIt auf, dass eine
Erhshung von, bei Simulationen mitr, = 5 AE nahezu keinen E!ekt auf den
L : P-Wert hat. Bei r, = 10 AE weist die Verteilung fYr die KontrastwerteL : P eine
unvorteilhafte Schiefe auf, was in diesem Falle bedeutet, dass die Kontrastwerte
sich bei ISngeren WellenISngen tendenziell verschlechtern, wShrend sie sich bei
Simulationen von Modellen mitr, = 50 AE deutlich verbessern. Hinzu kommt, dass
die Verbesserung durch ISngere WellenlSngen bgi= 50 AE sehr konsistent ist. Die
Tatsache, dass dies fYr die verschiedenen Werte ugnkeine strikte Verbesserung der
L : P-Werte darstellt, k3nnte auf die folgenden UmstSnde zurYckzufYhren sein: Zum
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einen erreicht der spektrale Fluss des Sterns unter den betrachteten WellenlSngen und
entsprechend seiner Temperatur sein Maximum bei= 1,24um und zum anderen
dominiert der hohe Beitrag des Sterns den Fluss in der kompletten azimutalen
LYckenregion entsprechend den Ergebnissen aus Kapied.2 Ein negativer EinRuss
auf Modelle mitr, = 10 AE ausgelSst durch eine ISngere BeobachtungswellenlSnge
deutet folglich darauf hin, dass trotz der Vorteile bei hSheren Werten von der
Kontrast L :P durch ein erhshtes Flusslevel der LYcke bei= 1,24um insgesamt
sinkt.

Daher kann geschlussfolgert werden, dass die FShigkeit zur direkten Detektion von
Planeten mit gri8eren AbstSnden zum Zentralstern mit hoher Wahrscheinlichkeit
von der VerwendunglSngerer BeobachtungswellenISngen probtiert. Bei geringeren
AbstSndenr , ist es jedoch aus verschiedenen Gr¥nden eher unwahrscheinlich, eine
erfolgreiche direkte Detektion durchzufYhren. So fYhren Beobachtungen bei kYrzeren
WellenlSngen typischerweise zu hsheren optischen Tiefen und damit zu einem insge-
samt geringeren KontrastP : S, der deutlich im nicht detektierbaren Bereich liegt.
Zudem hat sich gezeigt, dass die LYcke bei ISngeren WellenISngen zunehmend unrein
ist (vgl. Tabellen C.2 bis C.4), wodurch ermittelte Werte des Kontrasted. : P lediglich
auf der Stufe des Rauschens sind. Dennoch erreicht der KontrdatS im Falle 1ISnge-
rer WellenlSngen 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 AbbC.3 im Anhang)
auf einen abnehmenden Vorteil durch zunehmend ISngere BeobachtungswellenlSngen
hindeutet. Dies ist daran zu erkennen, dass die Interquartilsintervalle und insbeson-
dere die Mediane bej = 0,652um betragsmS8ig gr§§ere Werte erreichen als bei
, =1,24um. Insgesamt deutet die hier beschriebene WellenlSngenabhSngigkeit der
Kontrastwerte darauf hin, dass Beobachtungen bei = 2,11um das grs8te Potenzial
fYr zukYnftige Detektionen besitzen. Die Auswertung der geeignetsten Beobachtungs-
wellenlSnge zum Charakterisieren der verschiedenen grundlegenden Eigenschaften des
Planeten und der ZPS bilden das Thema der folgenden Abschnitte dieses Kapitels;
eine Zusammenfassung der Ergebnisse erfolgt anschlieS8end in Kapiitél

AbhSngigkeit 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
fYhrt (vgl. Abb. 5.10. WShrend eine Erhdhung vorr, den L : P-Kontrastwert strikt
und deutlich verbessert, hSngt der damit einhergehende E!ekt auf den Kontrast
L : P stark von den Ybrigen zugrundeliegenden Modellparametern ab. Dies kann in
der mittleren Spalte (:rp) von Abb. C.3 im Anhang gesehen werden. Es zeigt sich
beispielsweise, dass sich eine ErhShung des Abstands bei Simulationenrgit 5 AE
deutlich anders auf die Kontrastwerte auswirkt als dessen ErhShung bei Simulationen
mit r, = 10 AE, insbesondere fYhrt dies bei Modellen mit, = 5 AE hSubg zur
Verschlechterung und bei Modellen mit, = 10 AE zur Verbesserung deP : S-Werte.
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Eine weitere relevante Grs8e im Rahmen der Untersuchung der Charakterisierbar-
keit ist die Dilerenz der Mediane zweier dargestellter Verteilungen von Kontrastwer-
ten P:Sund L : P. Im Detail ergibt sich diese aus dem Median einer Verteilung von
Kontrastdilerenzen fYr P : S (zum Beispiel der gr¥ne Boxplot in Abb5.10bei einer
ErhShung vomr ) durch Subtraktion des Medians der entsprechenden Verteilung von
Kontrastdilerenzen P : S (zugehsriger oranger Boxplot). Die Dilerenz der Mediane
kann als ein Ma§ fYr derGesamteinRussauf die Detektierbarkeit betrachtet werden.

In der Gruppe von Boxplots fYr geteilte Werte vonr, ist eine au'allend gro8e
Erh8hung der Dilerenz der Mediane fYr Simulationen mitr, = 10 AE gegenYber
Simulationen mit r, =5 AE zu erkennen. Mit anderen Worten, beide im Diagramm
dargestellten Verteilungen entfernen sich mit steigendem Wert van, voneinander in
Richtung vorteilhafter Kontrastwerte. Selbiges Verhalten ist bei Simulationen mit
zunehmend ISngeren WellenISngenin den drei zuunterst bebndlichen Reihen von
Abb. C.3 zu beobachten. Insbesondere verschiebt sich der Median der Verteilung fYr
P :Svon den deutlich positiven Werten bei, = 0,652um hin zu einem negativen
Wert bei, =2,11um, was wiederum den Vorteil von Modellen mit hohen Werten fYr

r, und langen BeobachtungswellenlSngen demonstriert. Ein Shnlicher Zusammenhang
kann fYr Simulationen mit geteilten Werten der Gr§8eM,, beobachtet werden, denn
eine Erhdhung vonM,, fYhrt zu einer Verschiebung des Medians der Verteilung fYr
P :Svon einem positiven Wert hin zu einem Wert von ungefShr null, wShrend die
entsprechende Verteilung fYL : P konsistent in Richtung positiver Werte verschoben
wird. Dies deutet auf ein Zusammenspiel verschiedener Elekte hin, welche mit einer
Variation von r, einhergehen. So beeinf3usst zum einen das Flusslevel der Strahlung
des Sterns an der radialen Position des Planeten und der LYcke (vgl. KapifeB.6

und zum anderen die optische Tiefe zwischen dem Planeten und dem Beobachter.
Daher fYhrt eine Erh8hung vonr, zum einen zu einem verringerten Flusslevel der
Sternstrahlung und zum anderen zunireilegen des Signals des Planeten und der
ZPS, da das Signal durch das Vorhandensein von weniger Material auch weniger
abgeschwScht wird. Die hier vorgestellten Ergebnisse zeigen, dass beide Elekte auf
einem vergleichbaren Niveau miteinander konkurrieren und jeder der beiden E!ekte
abhSngig von den Ybrigen Modellparametern dominieren kann. Simulationen mit
niedrigen Werten vonM, zeichnen sich zum Beispiel durch Su§erst hohe optische
Tiefen aus, welche selbst bei gro§en AbstSnden zum Zentralstern hoch sind. Dadurch
wird das Planeten-Signal fYr alle betrachteten Werte von, vom Beitrag des Sterns
dominiert, der wiederum mit zunehmendenr,-Wert sinkt, sodass der KontrastP : S
steigt (vgl. entsprechende Reihe mit KennzeichnungVg, = 0,25M;0 in Abb.C.3).

Je hsher der Wert vonM,, ist, desto breiter und tiefer wird die LYcke und desto
hSher ist der vom Beobachter gemessene Fluss des Planeten und der ZPS, was mit
zunehmendem Abstand zum Zentralstern tendenziell zu einem verbesserers-Wert
fYhrt. Dieselben Elekte erkiSren auch das qualitative Verhalten der Kontrastwerte
fYr die verschiedenen Werte von (Boxplots in den drei Reihen zuunterst), denn
kurze BeobachtungswellenlSngen fYhren zu einer hohen optischen Tiefe, wShrend bei
langen WellenlSngen das Signal des Planeten und der ZPS freigelegt wird.

Die Grs8er, 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 LYcke durchgefYhrt werden kann. Daher kann geschlussfol-
gert werden, dass fYr die Bestimmung vor), diejenige BeobachtungswelleniSnge am
geeignetsten ist, die zum deutlichsten tberschuss-Signal fYhrt, das hej§t 2,11um.

AbhSngigkeit von der Masse des Planeten (M)

FYr die Mehrheit der Simulationen zeigt sich, dass hshere Planetenmassen zu ver-
besserten Kontrastwerten fYhren, siehe Abtg.10 Die Verteilung fYrL : P weist in
derselben Abbildung zudem eine stark ausgeprSgte vorteilhafte Schiefe auf, was in
diesem Fall bedeutet, dass die Kontrastwerte der meisten Modelle sogar deutlich von
einer Erhshung vonM,, probtieren. DarYber hinaus zeigen sich in der rechten Spalte
(: Mp) von Abb. C.3im Anhang einige interessante AbhSngigkeiten von den Variablen

r, und, . So geht eine Erh3hung vorM, besonders fYr Su§ere Planeten mit einer
Verbesserung der Kontrastwertd®: Sund L : P einher. Besonders au!Sllig ist hierbei
auch der geringe Wert des Interquartilsabstands und des Betrags vom Median von
der Verteilung fYrP: S bei Simulationen mitr, = 10 AE. Dies ist interessant, da eine
ErhShung von M, eine Reihe von Elekten ausliSst. Erstens wird damit die optische
Tiefe zwischen Planet und Beobachter reduziert. Zweitens steigt die Akkretionsleucht-
kraft. Drittens wird der Innenradius der ZPS vergrS8erst, wodurch sich die Dichte-
und Temperaturverteilung der gesamten ZPS Sndern. Und viertens wird auch die
optische Tiefe innerhalb der LYcke in radiale Richtung reduziert, da die LYcke mit
steigender Planetenmasse tiefer wird und ihre Dichte sinkt, was in dieser Region di-
rekt in einer reduzierten Streuwahrscheinlichkeit fYr vom Stern stammende Photonen
resultiert. Der geringe Interquartilsabstand der Verteilung fYIP : S bei Simulationen

mit r, = 10 AE deutet also darauf hin, dass diese E!ekte miteinander konkurrieren
und dass sich das Planeten-Signal bei einer ErhShung vbhy, in seiner Gesamtheit
lediglich geringfYgig Sndert. Dies ist insofern interessant, als es in dieser Weise nicht
bei den Planeten zu beobachten ist, die sich weiter innen (bgi = 5 AE) oder weiter
au8en (beir, = 50 AE) bebnden. Insbesondere die zugehSrigen Kontrastwerte der
Letzteren probtieren konsistent und deutlich von einer ErhShung voN ,. Generell

gilt, dass sich fYr die EinschrSnkung eines Modellparameters besonders diejenigen
WellenlSngen eignen, bei denen die bei verschiedenen Modellen gemessenen Kontrast-
werte msglichst verschieden sind (also bei hohem IQA-Wert einer Verteilung), da
dies erlaubt, die Modelle voneinander abzugrenzen. Ein Vergleich der Interquartils-
abstSnde beider Kontrastwerte bei verschiedenen WellenlSngen zeigt, dass diese mit
kYrzerer WellenlSnge breiter werden und insbesondere bef 0,652um am breites-

ten sind. Dieses Ergebnis, kombiniert mit den Ergebnissen aus Kapit®l3.6 deckt
zwei gegenlSubge AbhSngigkeiten auf. Denn die FShigkeit zur erfolgreichen Detektion
und die FShigkeit zur Charakterisierung des Planeten bezYglich seiner Masse wirken
einander insofern entgegen, als sich eine VerSnderung der BeobachtungswellenlSnge B
innerhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums P gleichzeitig vorteilhaft
auf das eine und unvorteilhaft auf das andere Vorhaben auswirkt.
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AbhSngigkeit von der Massenakkretionsrate des Planeten ( I\)l'lp)

Eine Erhdhung der Massenakkretionsrate des Planeten fYhrt zu einer proportionalen
ErhShung von L 5., was sich wiederum in Abb5.10in Form von Verteilungen mit
vorteilhaften Schiefen Su8ert. Verglichen mit Verteilungen fYr andere Parameter
sind die sich hier ergebenden Dilerenzen der Kontrastwerte relativ klein, denn die
Medianwerte sind nahe null und die Interqugrtilsabsténde vergleichsweise gering.
Zum einen zeigt sich, dass eine Erhshung vaw, keine signibkante Verbesserung fYr
einen gro8en Teil der Modelle mit sich bringen wYrde; dies ISsst sich daran erkennen,
dass beide Interquatrtilsintervalle eine gemeinsame Grenze besitzen, die sich zudem
an den Positionen ihrer Mediane bei nahezu null bebndet. Zum anderen bedeutet
die gro8e Anzahl von Ausrei8ern, dass die Kontrastwerte von einem signiPkanten
Anteil der Modelle deutlich von einer Variation von M, beeinRusst wYrden und
diese KontrastwertSnderungen weit Yber das Rauschniveau hinausgehen wYrden.
Interessanterweise Pnden sich unter diesen Modellen auch Ausrei8er, die auf negative
Weise betrolen sind, deren Kontrastwerte also durch eine Erhshung der Akkre-
tionsleuchtkraft sogar verschlechtert werden. Die linke Spalte f4,) in Abb. C.4im
Anhang zeigt darYber hinaus, dass diese auf negative Weise betrolenen Modelle in
sehr vielen verschiedenen Situationen, also bei vielen verschiedenen Kombinationen
von Modellparametern, vorzubnden sind. Insbesondere zeigt sich bei der Gruppe
von Boxplots fYr geteilte Werte vonM,, dass sie bei Verteilungen des Kontrastwerts
P:S, bei denen sie sich durch hohe positive Werte bemerkbar machen, hSubg bei
Modellen mit hoher Planetenmass&!, vorkommen. Bei Verteilungen des Kontrast-
werts L : P, bei denen sie besonders hohe negative Werte aufweisen, sind diese hSubg
bei Modellen mit niedrigen Werten vonM,, vorzuPnden. Im Gegensatz dazu basieren
Ausrei8er der Verteilungen beider Kontrastwerte die von einer ErhShung vdW

am deutlichsten probtieren, auf Modellen mit hoher Planetenmasse. Bengllch des
Parametersr, zeigt sich in der Abbildung, dass die negativ betrolenen AusreiSer
fYr den Kontrast P : S auf Modellen mit einem inneren und fYr den Kontrast. : P

auf Modellen mit einem Su8eren Planeten beruhen; die positiv betrolenen Ausrei§er
hingegen entstammen bei beiden Kontrastwerten typischerweise Modellen mit einem
Su8eren Planeten bei, = 50 AE. Besonders au!Sllig in dieser Spalte von AbbC.4

ist, dass eine ErhShung vorl\)lJ bei einer BeobachtungswellenlSnge von= 0,652um
einen wesentlich grs8eren E'ekt auf die gemessenen Kontrastwerte hat als bei den
anderen betrachteten WellenlSngen. So ist bei ISngeren WellenISngen der Elekt einer
Erhshung von M}, deutlich geringer, wenngleich das Potenzial fYr besonders negativ
betrolene Ausrei8er bei P:S geringfYgig zu steigen scheint.

Wie zuvor beschrieben besteht der Haupte!ekt eines erhéhtde-Wertes in der
ErhShung der Akkretionsleuchtkraft L 5., welche erstens in einem vergrs8erten Innen-
radius der ZPS resultiert, der mit einer verSnderten Dichte- und Temperaturverteilung
einhergeht, und zweitens zu einer Steigerung des vom Planeten abgestrahlten Flusses
fYhrt. Da beide El!ekte auf einen geometrisch kleinen Bereich um den Planeten
beschrSnkt sind und diese Region tief in der ZSS eingebettet ist, zeigt sich der
EinRuss einer Erhdhung vorM, unabhSngig von der BeobachtungswellenlSnge dann
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am deutlichsten, wenn diese Region durch eine msglichst geringe optische Tiefe
verhYIlt wird. Dies erkiSrt die Steigerung des Interquartilsabstands bei Modellen
mit hSheren Werten vonM,, oderr,, da diese Modelle eine relativ niedrige optische
Tiefe aufweisen. Da eine Erhshung voN‘IJ 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 stSrksten
negativ betrolenen Ausrei8er im Falle vom KontrastP : S von Modellen mit hohen
Werten fYr M, und Mzps und niedrigen Werten vonr,. Dieser Zusammenhang
stimmt Yberein mit den ermittelten AbhSngigkeiten, welche mit einer Erhdhung des
Innenradiusriy., einhergehen (vgl. Kapitel5.3.1). Dies deutet darauf hin, dass mit
zunehmender Grs8e des Innenradius der ZPS die Wahrscheinlichkeit dafYr steigt,
dass eine weitere Steigerung vamn,,, die durch eine ErhShung vonM, verursacht
wird, zu einem verschlechterterP : SWert fYhrt. FYr den Kontrast L : P ist die Situ-
ation komplizierter. Aufgrund der geometrischen BeschrSnktheit des Elekts ISge die
Vermutung nahe, dass die gemessenen KontrastweRe S und L : P, welche jeweils
dem Planeten-Signal und dem tberschuss-Signal entsprechen, in gleicher Weise auf
eine ErhShung vonM|, reagieren; mit der Ausnahme, dass diese entsprechenden
KontrastwertSnderungen wegen der jeweiligen Debnitionen verschiedene Vorzeichen
besitzen. Dies wYrde sich in den Boxplots durch eine Spiegelung der Verteilungen
bezYglich des Kontrastwerts null bemerkbar machen. Dies ist jedoch nicht der Fall,
denn es unterscheiden sich bereits die InterquartilsabstSnde, wie zum Beispiel in
Abb. 5.10gesehen werden kann, und hinzu kommt, dass die Positionen der Ausrei8er
einer Verteilung nicht den gespiegelten Positionen von Ausrei8ern der zugehsrigen
anderen Verteilung entsprechen. Unter gewissen Bedingungen lassen sich jedoch
gespiegelte Verteilungen vorbnden. In AblC.4 Pnden sich diese zum Beispiel bei
Modellen mit r, & 10AE sowie bei Modellen mitM, = 0,25M;. Gespiegelte Ver-
teilungen entstammen folglich Modellen, die einen Planeten beherbergen, welcher
sich entweder relativ weit au8en bebndet 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 zurYckzufYhren, dass fYr diese Modelle das zuvor prSsentierte
Argument der lokalen BeschrSnktheit insofern nicht gilt, als diese Simulationen in
den TabellenC.2 bis C.4 im Anhang als unrein klassibziert wurden; dadurch wirkt
sich eine ErhShung vori\)lJ und L 5. zusStzlich auf das ermittelte Flusslevel aus und
beeinlBusst damit die belden Kontrastwerte auf verschiedene Weisen. Der Elekt ist
daher praktisch nur in Modellen mitr, =5 AE vorzubPnden und wird durch hshe-

re Werte von L 5. und insbesondere bei ISngeren WellenISngen verstSrkt. DarYber
hinaus wird damit rYckwirkend die ZweckmS§|gke|t der DePnition vobipergang UNd

der Bedingung in GI.(5.2) erneut bestStlgt Insgesamt kann geschlussfolgert werden,
dass Beobachtungen zur EinschrSnkung der Massenakkretionsrate des Planeten von
kurzen BeobachtungswellenISngen probtieren, bei denen verschiedene WerteMgn

zu den B unter allen betrachteten BeobachtungswelleniSngen B unterschiedlichsten
Kontrastwerten fYhren.
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AbhSngigkeit von der Masse der ZPS (Mzps)

Unter sSmtlichen betrachteten Modellparametern besitzt die Masse der ZPS inner-
halb des betrachteten Bereichs des Parameterraums den geringsten Einf3uss auf die
ermittelten Kontrastwerte. WShrend beide entsprechenden Verteilungen in Abb.10
eine vorteilhafte Schiefe aufweisen, bebndet sich ein gro8er Teil der Datenpunkte in
einem sehr schmalen Intervall, was sich insbesondere durch einen geringen IQA-Wert
bemerkbar macht. DarYber hinaus zeichnen sich diese Verteilungen durch einen
Anteil an AusreiSern aus, der sogar den der Verteilungen vaW, Ybersteigt. In der
mittleren Spalte (: Mzps) von Abb. C.4 im Anhang sind die breitesten Interquar-
tilsintervalle bei den Verteilungen fYr Modelle mitr, = 50 AE und , = 2,11pm

zu bnden. Die geringe Breite der Interquartilsintervalle, die in dieser Spalte von
Abb. C.4 bei den meisten anderen Verteilungen vorzubnden ist, ISsst sich wie folgt
erkiSren. Bereits bei einer Masse voWzps = 0,1 410 3M; ist die ZPS fYr alle
betrachteten WellenlSngen optisch dick, wodurch eine weitere Erhdhung dieser im
Wesentlichen lediglich zu einer Steigerung des rYckiSubgen ErwSrmungse!ekts fYhrt
(vgl. Kapitel 5.3.7). Infolgedessen vergrs8ert sich der Innenradius,., und auch die
Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS Sndert sich. Damit besitzM zps im be-
trachteten Bereich des Parameterraums insgesamt den grs8ten Einf3uss auf die Grs8e
lin;p (vgl. Tab. C.1). Trotz des insgesamt schwachen EinBusses auf die Kontrastwerte
zeigt sich dennoch eine Verbesserung dieser, welche durch die Umverteilung von
Staubksrnern in der ZPS zu erkISren ist; das heist, der verstSrkte rYckiSubge ErwSr-
mungse!ekt agiert zugunsten verbesserter Kontrastwerte, was sich am deutlichsten
bei der WellenISnge = 2,11pm zeigt. €hnlich wie bei der vorangehenden Diskussion
zur I\Np-Abhéngigkeit zeigt sich auch hier, dass die Verteilungen fYr die Kontraste
L:P und P:Sin Abb. C.4 fYr einige der zugrundeliegenden Modellparameter eine
deutliche Symmetrie aufweisen. Eine besonders ausgeprSgte Symmetrie zeigt sich
bei vergleichsweise weit aug§en bebndlichen Planeten bei Modellen rgi& 10AE
sowie fYr relativ kurze BeobachtungswellenlSngen vor?s 1,24pm. Bei rr. =5AE

sind die Verteilungen asymmetrisch, was vermutlich, wie bereits im Falle erhshter
M,-Werte, auf den gesteigerten Grad an Unreinheit in der azimutalen LYckenregion
zurYckzufYhren ist. Anders als im Falle voi, kann jedoch geschlussfolgert werden,
dass die geeignetste BeobachtungswellenlSnge zur EinschrSnkung der Masse einer
ZPS mit, =2,11um deutlich ISnger ist. Dieses Ergebnis kann damit erkiSrt 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 ISngerer WellenISngen verschoben ist.

AbhSngigkeit von der Masse der ZSS (Mzss)

Die Masse der ZSS spielt eine gro8e Rolle bei der Detektierbarkeit eingebetteter
Planeten, was deutlich anhand der Ergebnisse in Abb.10zu erkennen ist. Entspre-
chend der Position der Mediane ISsst sich nSmlich feststellen, dass die Kontrastwerte
eines gro8en Teils der Modelle deutlich von einer Reduktion vdvizss probtieren;
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dies ist insbesondere der Fall fYr die Verteilung des Kontrasts: P, bei der eine
Reduktion sehr konsistent zu einer Verbesserung der Werte fYhrt. In der rechten
Spalte ( Mzss) von Abb. C.4 im Anhang lassen sich bei beiden Kontrasten einige
generelle AbhSngigkeiten von den Paramete zss und r, feststellen. So zeigt
sich, dass die Breite der Gesamtintervalle, welche sSmtliche Datenpunkte beinhal-
ten, beider Kontraste strikt mit steigendem Wert vonr, zunimmt und sich diese
darYber hinaus zunehmend in Richtung ungYnstiger Kontrastwerte verschieben. FYr
Modelle mit r, = 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 mitr, =5 AE bei einer ErhShung vonM zss
sowohl verbessern als auch verschlechtern. Folglich gibt es insbesondere Modelle, bei
denen ein erhdhter Wert der Masse der ZSS sogar vorteilhaft fYr eine Detektion des
eingebetteten Planeten ist. Dieses Verhalten lie§ sich jedoch nur fYr einige Modelle
mit inneren Planeten feststellten, deren direkte Detektion im Allgemeinen besonders
schwierig ist. BezYglich der WellenlSngenabhSngigkeit zeigt sich in Alth4 bei der
Gruppe von Boxplots, die sich den Wert von teilen, dass der Interquartilsabstand

der Verteilung fYrP:Sbei, =0,652um deutlich hdher ist als bei ISngeren Wellen-
ISngen. Bei dieser BeobachtungswellenlSnge Pndet sich zudem der gr3gte Anteil an
vorteilhaften KontrastSnderungen, die mit einer Erhdhung voM zss einhergehen;
Modelle, die dieses Verhalten aufweisen, besitzen also typischerweise einen Planeten
beir, =5 AE und werden bei, = 0,652um beobachtet. DarYber hinaus sind die
Planeten bei den entsprechenden Modellen eher massearm und besonders fYr Modelle
mit M, = 0,5M; bndet sich ein au!Sllig hoher Anteil dieser. Da sich die dargesteliten
Verteilungen fYrP : S bei Modellen mit verschiedenen Werten des Parameteldzps

nur geringfYgig voneinander unterscheiden, was gleicherma8en fYr den Paramigiigr
festgestellt wurde, kSnnte 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 ErhShung vivwhzss zu beobachten ist,
deutet darauf hin, dass dieser Elekt durch gestreute Photonen des Sterns verursacht
wird. Folglich wSre er weniger von der optischen Tiefe zwischen dem Planeten und
dem Beobachter abhSngig als von der optischen Tiefe (in radialer Richtung) innerhalb
der LYcke. Diese Vermutung wird zudem unterstYtzt durch die Tatsache, dass die
Verteilung fYr L : P bei Modellen mitr, = 5 AE sehr schmal ist und ihre Werte sich in

der NShe der Kontrastdilerenz null bebnden. Um die Masse einer ZSS mit Hilfe der
eingefYhrten Kontrastwerte und Beobachtungen im VIS/NIR-WelleniSngenbereich
einzuschrSnken, wSre demnach eine BeobachtungswellenlSnge,ven0,652um

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 prSsentiert und verwendet eine Methode zur Untersuchung der FShigkeit
von SPHERE und anderen Instrumenten, eingebettete Planeten und ihre ZPSn zu
detektieren und zu charakterisieren. In diesem Kapitel werden einige ausgewShlte
Aspekte der angewandten Methode und einige der in dieser Studie getro'enen
Annahmen nSher betrachtet, um die M3glichkeiten zum zukYnftigen Ausbau einer
solchen Studie einzuschStzen. In diesem Zusammenhang wird zunSchst die Robustheit
der Methode bezYglich verschiedener Fehler diskutiert. Anschliegend wird der EinRuss
der Staubzusammensetzung, des Inklinationswinkels und der Struktur der ZPS sowie
der Fall des Nichtvorhandenseins Letzterer thematisiert. Potenziell kSnnte ein Ausbau
dieser Studie bezYglich eines jeden dieser Themen, beispielsweise im Rahmen einer
breiten Parameterstudie, zum besseren VerstSndnis der FShigkeiten SPHERES und
anderer Instrumente beitragen. Im Folgenden wird basierend auf den bisherigen
Ergebnissen die Relevanz dieser verschiedenen Themen abgeschStzt.

Die in dieser Studie vorgestellte Methode zum Quantibzieren der StSrke des Signals
des Planeten und seiner ZPS erfordert die Bestimmung dreier Regionen: die azimutale
Planetenregion, LYckenregion und tbergangsregion. Die Fehlerrobustheit hSngt
folglich von der FShigkeit zur korrekten Bestimmung dieser ab. Jedoch birgt dieses
Vorhaben einige potenzielle Fehlerquellen, beispielsweise in Form einer fehlerhaften
Bestimmung der Position des Planetem, oder durch eine ungenaue AbschStzung
des Radiustpergang aUs Gl. (5.1). Allerdings kann davon ausgegangen werden, dass
kleine Fehler dieser Art lediglich in geringfYgigen €nderungen der in dieser Studie
prSsentierten Ergebnisse resultieren wYrden. Denn wird beispielsweise die azimutale
Planetenregion, die per Debnition die hellste Region innerhalb der LYcke beinhaltet,
geringfYgig verschoben, so wird das tberschuss-Signal von Planet und ZPS leicht
unterschStzt. Der damit einhergehende Verlust vom ermittelten Fluss stammt jedoch
ausschlie8lich aus dem Bereich am Rande der azimutalen Planetenregion, sodass bei
der anschlie§enden Mittelung zur Bestimmung eines radialen Planetenregionsprobls
von einem insgesamt relativ geringen Fehler ausgegangen werden kann. Zudem wird
davon ausgegangen, dass eine geringfYgig verschobene azimutale LYckenregion aus
den gleichen GrYnden lediglich einen schmalen unreinen azimutalen Bereich an deren
Rand beinhalten wYrde, dessen Beitrag durch die Mittelung aller radialen Proble
dieser Region wiederum deutlich unterdrYckt wYrde. Insgesamt ist daher damit zu
rechnen, dass beide Fehlerquellen potenziell zu einer leichten UnterschStzung der
Kontrastwerte fYhren k3nnten, aber die in dieser Studie prSsentierten Ergebnisse sich
dadurch nur geringfYgig Sndern wYrden. Dies gilt insbesondere fYr die Diskussion der
geeignetsten BeobachtungswellenlSnge. Als NSchstes 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-
plexitSt der in dieser Studie verwendeten Modelle m3glichst stark zu reduzieren
und gleichzeitig die wesentlichen Eigenschaften korrekt zu reprSsentieren, wurde
fYr die Zusammensetzung vom Staub daher der Fokus auf eine Mischung der zwei
Hauptbestandteile, astronomisches Silikat und Graphit, gelegt. Allerdings wYrde
eine Erweiterung dieser Studie bezYglich der Bedeutung der Zusammensetzung vom
Staub sowie der Grs8enverteilung und Form der StaubkSrner mit Sicherheit zur
Aussagekraft der hier prSsentierten Ergebnisse beitragen.

Au8erdem wurde angenommen, dass die ZSS bei einem Inklinationswinkel von
i =0¢ beobachtet wird. Dieser Winkel besitzt jedoch einen EinRuss auf die optische
Tiefe zwischen dem Beobachter und dem eingebetteten Planeten und beeinf3usst damit
die AbschwSchung des vom Planeten und der ZPS erzeugten Signals. Hinzu kommt,
dass bei inklinierten Systemen das ermittelte tTberschuss-Signal nicht nur von der
radialen Position des Planeten, sondern zusStzlich von der Position des Planeten auf
dessen Bahn abhSngt, wodurch zu erwarten ist, dass das Signal wShrend 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 abgeschwScht wird verglichen zum Fall einer nicht inklinierten
ZSS, wodurch die FShigkeit zur direkten Detektion eingeschrSnkt wYrde. Trotz der
zusStzlichen Schwierigkeiten, die mit einer hdheren Inklination der ZSS verbunden
wSren, wSre eine Erweiterung dieser Studie bezYglich des Inklinationswinkels daher
mit Sicherheit ebenfalls von Interesse.

DarYber hinaus wurden verschiedene Annahmen bezYglich der Modelle der ZPS
getrolen. Allerdings ist bis heute kein modernes Instrument imstande, hoch aufge-
ISste Aufnahmen von ZPSn zu machen. Um msglichst zuverlSssige Ergebnisse zu
erhalten, basieren die hier verwendeten Modelle daher auf Ergebnissen moderner
hydrodynamischer Simulationen. Da die Dichte- und Temperaturverteilung der ZPS
Yber das Erscheinungsbild und damit Yber die Detektierbarkeit dieser entscheiden,
kdnnte ein verSndertes Modell der Scheibe die ermittelten SignalstSrken mit Si-
cherheit beeinB3ussen. Folglich lie§e sich diese Studie beispielsweise auch mit einer
zirkumplanetaren HYlle oder komplett ohne ZPS wiederholen und die Ergebnisse
wSren gewiss aufschlussreich. Dennoch scheint das Vorhandensein einer ZPS derzeit
ein Su8erst wahrscheinliches Szenario fYr 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 kSnnen.

5.4 Zusammenfassung und
Schlussfolgerungen

In der hier vorgestellten Parameterstudie wurde die Detektierbarkeit und Charakteri-
sierbarkeit eingebetteter, massearmer Riesenplaneten in LYcken von ZSSn typischer
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T-Tauri-Sterne im VIS/NIR-WellenlSngenbereich untersucht. Zu diesem Zweck wur-
den selbstkonsistente MCST-Simulationen mit Hilfe des MCST-Programms Mol3D
fYr 72 Modelle von PPSn und jeweils drei verschiedene BeobachtungswellenlSngen
durchgefYhrt:0,652um im sichtbaren sowiel,24 und 2,11um im nahinfraroten Wel-
lenlSngenbereich. Ein jedes Modell besteht aus einem Stern im Zentrum einer ZSS,
innerhalb deren sich ein Planet bePndet, welcher eine LYcke in der ZSS verursacht und
Material akkretiert. Die Modelle nutzen empirisch ermittelte radiale LYckenproble
(Kanagawa et al.201§ 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.1 beschrieben und
umfasst neben der variierten BeobachtungswellenlSngeVYnf weitere variierte Mo-
dellparameter: die Masse des Planetev ,, dessen Abstand zum Zentralsterm,, die
Massenakkretionsrate des Planetekl,, die Masse der ZP3V zps 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 eingefYhrte
Methode vorberechneter Emissionseigenschaften von Kugeln, deren Zusammenset-
zung aus Staub und Gas derjenigen der simulierten PPSn entspricht, verwendet.
Zur Quantipzierung des Einf3usses 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 LYckenregion
und die Thergangsregion, wobei Letztere die ersten zwei Regionen voneinander trennt
(vgl. Abb. C.2). Die Methode verwendet in dem Zusammenhang ein Verfahren zur
tberfYhrung eines kartesischen Detektors in eine zylindrische Darstellung, was durch
ein eigens zu diesem Zweck geschrieberidghon -Paket realisiert wird, das in
Kapitel C.2 im Anhang beschrieben wird. Die damit ermittelten StSrken der Signale
von den simulierten Planeten und ihren ZPSn sind in den Tabelle@.2 bis C.4 im
Anhang zu bnden. Diese Kontrastwerte dienen als Grundlage fYr 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 fYr 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 ZPSP(: S) und ist sowohl abhSngig von der
BeobachtungswelleniSnge als auch vom Abstamg. Der Gro§teil der Planeten
und ZPSn im untersuchten Bereich des Parameterraums wYrde unter Einsatz
von SPHERE demnach nicht detektiert werden; insbesondere simulierte ein-
gebettete Planeten ber, % 10AE sind demnach nicht (direkt) detektierbar
und ausschlie§lich ein Teil der simulierten Su§eren Planeten wYrde in einer
Detektion resultieren.

2. Die Nichtdetektion (vgl. Abb. 5.9) eines eingebetteten Planeten bei, = S0AE
kann zur EinschrSnkung einiger seiner zugrundeliegenden Parameter verwendet
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werden. Die EinschrSnkung hSngt dabei von der BeobachtungswellenlSnge und
der Wahl des Instruments (ZIMPOL oder IRDIS) ab.

Eine Nichtdetektion mittels ZIMPOL bei , =0,652um impliziert
(i) Mp< 1M, oder Mi, < 2,0410 M,/ a f¥rMzss=0,01M, und

(i) [Mp< 1M, und Mi, < 2,0410 ®M,/a] oder M, < 0,5M,
fYr Mzs5=0,001M .

Eine Nichtdetektion mittels IRDIS bei, =1,24um impliziert
(i) M, < 0,5M; oder M, < 0,4410 *M,/a f¥rMss=0,01M_ und
(i) My< 0,25M; oder M, < 0,4410 6 M,/ a f¥rMzss=0,001M .

Eine Nichtdetektion mittels IRDIS bei, = 2,11umimpliziert M, < 0,25M; oder
M, < 0,4410 ® M,/ a sowohl fYrMzss= 0,01M_ als auch fYrMzss= 0,001M .

Insgesamt deuten die prSsentierten Ergebnisse darauf hin, dass im VIS/NIR-
WellenISngenbereich eine Beobachtung bek 2,11um das gr$§te Potenzial fYr
zukYnftige direkte Detektionen besitzt, was im Falle von SPHERE beispielsweise
mit dem Instrument IRDIS m3&glich ist.

. Die Charakterisierung der eingebetteten Planeten und ihrer ZPSn wurde be-

zYglich fYnf verschiedener Parameter untersucht und die dafYr geeignetsten
BeobachtungswellenISngen wurden bestimmt. Dabei zeigte sich, dass die FS-
higkeit zur Charakterisierung eines massearmen Riesenplaneten im VIS/NIR-
WellenlSngenbereich bezYglich eines Modellparameters und die FShigkeit zur
direkten Detektion dessen hSubg von verschiedenen BeobachtungswellenlSngen
probtieren (vgl. Kapitel 5.3.7). Im Folgenden werden die wichtigsten Ergebnisse
bezYglich des EinBusses und der Charakterisierbarkeit eines jeden untersuchten
Parameters zusammengefasst:

a) Der Abstand r, zwischen dem Stern und dem Planeten beeinBusst mas§-
geblich die Detektierbarkeit. Im Allgemeinen kann dessen ErhShung den
Kontrast P : S sowohl verbessern als auch verschlechtern. Es zeigte sich,
dass die Kontrastwerte von Modellen Su§erer Planeten insofern von einem
hohen Wert vonr, probtieren, 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 AbschwSchung erfShrt. Da die Position des Planeten auf Basis
einer direkten Beobachtung durch Bestimmung eines lokalen Maximums
in der LYcke ermittelt werden kann, entspricht die am besten zur Ein-
schrSnkung vorr, geeignete BeobachtungswellenlSnge derjenigen, welche
das grs8te Potenzial zur direkten Detektion des Planeten besitzt, also
, =2,11pm.

b) Die Masse des PlaneteM, ist entscheidend fYr die StSrke des vom
Planeten und der ZPS erzeugten Signals. Aufgrund von der hohen Emp-
Pndlichkeit, mit der dieses im betrachteten Bereich des Parameterraums
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d)

auf Variationen von M, reagiert, zeigte sich, dass eine Beobachtungswel-
lenISnge von, = 0,652um am besten fYr die EinschrSnkung voM,
geeignet ist.

Relativ zu den Ybrigen Modellparametern ist der Einf3uss der Massen-
akkretionsrate M}, auf die beobachteten Kontrastwerte vergleichsweise
gering. Im Rahmen der Parameterstudie deutete sich bei der Variation von
M, ein Zusammenhang zwischen dem Kontra$t: S und dem Innenradius
der ZPSri,p an. Es zeigte sich, dass sich der Kontrast:F5 hSubg dann
mit zunehmendemMl, verschlechterte, wenn der Ragiusin;p bereits vor
seiner Vergrs8erung, die durch eine ErhShung vol#, verursacht wird,
einen relativ hohen Wert besa8. Zudem konnte festgestellt werden, dass
, = 0,652um die am besten geeignete WellenlSnge zur Unterscheidung
verschiedener Werte vorM, ist.

Insgesamt besitzt die Masse der ZPB zps im betrachteten Bereich des
Parameterraums den geringsten Einf3uss auf die ermittelten Kontrastwerte,
wodurch sich deren EinschrSnkung als besonders schwierig erweist. Es
zeigte sich, dass die ErhShung voM zps tendenziell zu einer Verbesserung
des Signals des Planeten und seiner ZPS fYhrt und dass die FShigkeit
zur Charakterisierung von relativ langen BeobachtungswellenlSngen (bei

, = 2,11um) probtiert; ein Grund hierfYr k3nnte der durch Erhdhung von
Mzps verursachte Anstieg vorri,., sein, welcher durch eine VerstSrkung
des rYcklSubgen ErwSrmungselekts induziert wird (vgl. Kapited.3.1),

da dieser Elekt primSr die thermische Strahlung der ZPS beeinfRusst.

Die Masse der ZS$1,ss spielt eine wichtige Rolle fYr die Detektierbar-
keit des Planeten. Die Kontrastwerte des grs8ten Anteils der simulierten
Systeme probtieren von einer Reduktion voM ss, jedoch wurde fYr
innere Planeten und insbesondere Planeten der Maddg = 0,5M; ein
E!ekt festgestellt, bei dem der KontrastP : S durch eine Verringerung von

M zss verschlechtert wurde, was durch einen E!ekt der optischen Tiefe
erkiSrt wurde (vgl. Kapitel 5.3.7 fYr Details). Innerhalb des VIS/NIR-
WellenlSngenbereichs deutete sich= 0,652um als die geeignetste Beob-
achtungswellenlSnge zur Unterscheidung zwischen verschiedenen Werten
von Mzgs an.

4. Die durchgefYhrte Untersuchung der Signale von den Planeten und ihren ZPSn,
die von der Maske eines Koronografen averdecktO werden, ISsst darauf schlie§en,
dass die FShigkeit SPHEREs bezYglich der direkten Detektion eingebetteter
Planeten nicht durch die spezibschen IAWSs derzeit verfYgbarer Koronografen
eingeschrSnkt 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 LYcke aufweisen. Es konnte geschlussfolgert werden, dass
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innerhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums nicht zu erwarten ist,
dass eine Reduktion der Grs8e des IAWs zu einer ErhShung der Anzahl mittels
SPHERE direkt detektierbarer Planeten fYhren wYrde.

5. Die in dieser Studie verwendete Methode zur QuantiPzierung der StSrke des
Signals eines Planeten und seiner ZPS basiert auf der DePnition einer rei-
nen azimutalen LYckenregion, welche durch den wellenlSngenabhSngigen Ra-
dius Bypergang » die Position des Sterns und den Abstand, dePniert ist. In
Kapitel 5.3.6 konnte festgestellt werden, dass der Kontrast 1P bei allen Mo-
dellen mit als unrein identibzierten LYckenregionen au'allend geringe Werte
aufweist, was durch erhdhte Flusswerte innerhalb der LYckenregionen verur-
sacht wird. SSmtliche derart identibzierten Modelle erzielen Kontrastwerte von
lediglich L:P < 0,2mag. Zum einen demonstriert dies, dass die Depnition
der azimutalen LYckenregion mittelDrpergang 1IN Gl. (5.1) zusammen mit der
Bedingung fYr eine reine LYckenregion in G(5.2) zuverlSssig Modelle mit
besonders niedrigen KontrastwertenL(: P) identibziert, und zum anderen, dass
die Detektion von Planeten in der Tat eine gro8e Herausforderung darstellt,
sofern diese in PPSn eingebettet sind, die nicht die Bedingung in Gb.2)
erfYllen.

6. AuSerdem wurde gezeigt, dass der Innenradius der ZPg, deutlich vom rYck-
ISupgen ErwSrmungselekt beeinBusst wird (vgl. Kapited.3.1). Insbesondere
nimmt der Wert von ri,., zu, fallsry sinkt, M, steigt, M|, steigt oder Mzps
steigt; der ParameterM zss wirkt sich vergleichsweise schwach auf,., aus.
Dabei beeinRusst der Innenradius;,., die Dichte- und Temperaturverteilung
der ZPS und damit deren spektrale Energieverteilung. Schlie8lich konnte festge-
stellt werden, dass thermische Strahlung und insbesondere der Anteil, welcher
Selbststreuung erfuhr, in einigen FSllen einen gro§en Beitrag zum ermittelten
Signal des Planeten und seiner ZPS leisten kann (vgl. Kapitel3.3.

Schlie§lich ISsst sich noch die Tatsache einordnen, dass bis heute lediglich die in ihrem
Entstehungsprozess bebndlichen Planeten PDS 70 b,c und AB Aurigae b mittels direk-
ter Beobachtungen nachweislich detektiert werden konnten. Wenngleich sich diese drei
Riesenplaneten au8erhalb des betrachteten Bereichs des Parameterraums bebnden,
kann festgestellt werden, dass einige gefundene ZusammenhSnge insofern mit den
Eigenschaften dieser Planeten Ybereinstimmen, als die ermittelten Kontrastwerte
deutlich von hohen Werten vonr, und M, probtieren. Dies scheint insbesondere fYr
Beobachtungen mittels IRDIS der Fall zu sein, welche einen Teil der Multiwellen-
ISngenanalyse zur BestStigung der erfolgreichen Detektion von PDS 70b,c bildeten.
Interessanterweise zeigen die Ergebnisse dieser Parameterstudie die MSglichkeit zur
erfolgreichen direkten Beobachtung eines deutlich masseSrmeren eingebetteten Pla-
neten mit einer Masse vorM, = 1 M; mittels SPHERE auf. Allerdings scheint eine
derartige Detektion nur im Falle eines Su§eren Planeten mit hoher Massenakkre-
tionsrate und besonders niedriger Masse der ZSS msglich 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 VorzYge breit angelegter MultiwellenISngenbe-
obachtungen zur Detektion und Charakterisierung in LYcken von ZSSn eingebetteter
Planeten aufgezeigt, da sich die verschiedenen Eigenschaften eines eingebetteten
Planeten und seiner ZPS jeweils bei unterschiedlichen BeobachtungswellenlSngen
am besten einschrSnken lassen. Zur Bewertung des vollen Potenzials zur Detektion
und Charakterisierung wSre daher eine Erweiterung der hier vorgestellten Studie,
welche sich beispielsweise primSr auf den mm/submm-WellenlSngenbereich fokussiert,
von gro§em Nutzen. Dies wYrde erlauben, das vollstSndige Potenzial moderner und
zukYnftiger Instrumente zu bewerten, und k3nnte somit neue Einsichten liefern, die
den Planungsprozess zukYnftiger Beobachtungen B im Bestreben zum Entdecken im
Entstehungsprozess bebndlicher Planeten B maS§geblich prSgen.



Fazit

Fortgeschrittene Computersimulationen kSnnen auf verschiedene Weisen die Unter-
suchung vom Entstehungsprozess von Planeten wesentlich vorantreiben. Zum einen
erlaubt ihr Einsatz, das Potenzial moderner Observatorien zunSchst einzuschStzen
und als Folge auszuschsSpfen. Zum anderen ermsglichen sie, auf Basis von vielseitigen
Modellen RYckschlYsse auf die zugrundeliegenden Eigenschaften der beobachteten
Objekte zu ziehen. Das Ziel der hier vorgestellten Arbeit ist es, die FShigkeit zur
Detektion eingebetteter Planeten und zur EinschrSnkung 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 zufSllig und probabilistisch bestimmten Pfaden sowohl die Temperatur-
verteilung von Staub und Gas in der gesamten protoplanetaren Scheibe als auch
entsprechende Flusskarten in verschiedenen WellenISngenbereichen zu bestimmen.
Dieser Ansatz ist darYber hinaus Su§erst vielseitig, da er die Simulation von komple-
xen dreidimensionalen Dichteverteilungen und die BerYcksichtigung unterschiedlicher
Strahlungsquellen wie etwa einem Stern, Planeten und Staub erlaubt. Jedoch kSnnen
extreme physikalische Bedingungen den Einsatz von typischen MCST-Simulationen
einschrSnken; ein Beispiel hierfYr sind die besonders hohen optischen Tiefen, die
in einer um den Planeten bebPndlichen zirkumplanetaren Scheibe vorzubnden sind.
Derzeit zur VerfYgung stehende Methoden zum L3sen des Problems hoher opti-
scher Tiefen, zum Beispiel der MRW oder die partielle Dilusionsapproximation,
basieren allerdings in der Regel auf Approximationen, sind inkonsistent mit dem
MC-Ansatz oder trelen zusStzliche physikalische Annahmen. Eine Bedingung fYr die
DurchfYhrung einer breiten Untersuchung dieser Systeme ist folglich die Entwicklung
von fortschrittichen numerischen Methoden, welche eine korrekte und e"ziente
Simulation hoher optischer Tiefen erlauben.

Die erste in dieser Arbeit vorgestellte Studie beschStftigt sich aus diesem Grunde
vornehmlich mit der Entwicklung einer numerischen Methode zum LSsen des Pro-
blems hoher optischer Tiefen, die vollstSndig auf einem MC-Ansatz beruht und keine
zusStzlichen physikalischen Annahmen trilt. Insbesondere dient sie der Reduktion
der Simulationszeit wShrend der Temperaturberechnung und ISsst 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 benstigten Simulationszeit von bis zu drei Gr§8enordnungen nachgewiesen
werden. Da die benstigte Simulationszeit mit zunehmender optischer Tiefe steigt,
ist dies gleichbedeutend mit einer Verschiebung der mit Hilfe der Methode elektiv
simulierbaren optischen Tiefen hin zu deutlich hSheren 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 vollstSndig im
Strahlungstransportprogramm Mol3D implementiert und steht damit zukYnftigen
Studien zur VerfYgung.

Die zweite vorgestellte Studie untersucht die Ursachen, welche fYr das Problem bei
der Flussbestimmung mit MCST-Simulationen verantwortlich sind und im Falle von
hohen transversalen optischen Tiefen typischerweise zu deutlich unterschStzten Fluss-
werten fYhren. Da sich dieses Problem bereits bei geringen optischen Tiefenven30
bemerkbar machen kann, wSre eine L3sung fYr deutlich hdhere optische Tiefen zur
Untersuchung verschiedener astrophysikalischer Objekte von gro§em Interesse. FYr
diese Studie wurde der Fall einer unendlich ausgedehnten, homogenen ebenen Platte,
welche von einer Seite bestrahlt wird, betrachtet und die transmittierte Strahlung
untersucht. FYr den eindimensionalen Fall wurde eine analytische L8sung hergeleitet
und es konnte gezeigt werden, dass die Ursache in einem zugrundeliegenden Streuord-
nungsproblem besteht, welches mit einem Wegbndungsproblem einhergeht. Ersteres
besteht darin, dass fYr 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 Ausmas dieses E!ekts deutlich zunehmen kann. Eine
erweiterte Peel-o!-Methode wurde vorgestellt, die diesem Problem entgegenwirkt. Im
simulierten dreidimensionalen Plattenexperiment fYhrte diese nachweislich zu einer
deutlichen Verbesserung ermittelter Flusswerte. Die vorgestellte Untersuchung zu den
Ursachen kann damit der zukYnftigen Entwicklung von Methoden zum vollstSndigen
LSsen des Problems hoher optischer Tiefen als Ausgangspunkt dienen.

In einer dritten hier vorgestellten Studie werden die vorbereitenden Ergebnisse
der vorherigen Studien genutzt und die FShigkeit zur Detektion und Charakterisie-
rung eingebetteter Planeten im Rahmen einer Parameterstudie untersucht. DafYr
wurden MCST-Simulationen fYr 216 Modelle protoplanetarer Scheiben im VIS/NIR-
WellenISngenbereich durchgefYhrt. Jede simulierte protoplanetare Scheibe beherbergt
einen akkretierenden Planeten, der eine LYcke 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
vernachlSssigt werden sollte. Augerdem lie§en sich SchlYsse Yber diejenigen Beobach-
tungsstrategien und insbesondere BeobachtungswellenlSngen ziehen, die es erlauben,
das volle Potenzial moderner Instrumente wie SPHERE zum Nachweis eingebette-
ter Planeten auszuschSpfen. Auch die Auswirkung verschiedener Eigenschaften des
Planeten und seiner Umgebung auf die ermittelten Flusskarten wurde untersucht
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und optimale BeobachtungswellenlSngen zur EinschrSnkung identibziert. Au§erdem
liefern die Ergebnisse dieser Studie wichtige Anhaltspunkte fYr die Gestaltung zukYnf-
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.

tber die in dieser Arbeit vorgestellten Ergebnisse hinaus wYrde eine Erweite-
rung der Studie der FShigkeit zur Detektion und Charakterisierung eingebetteter
Planeten auf den mm/submm-WellenlSngenbereich die M3glichkeit bieten, einen
vollstSndigeren Einblick in das Potenzial moderner Instrumente zu gewShren, da das
Erscheinungsbild einer protoplanetaren Scheibe in diesem Bereich verglichen zum
VIS/NIR-WellenISngenbereich deutliche Unterschiede aufweisen kann. Auch eine
FortfYhrung der Untersuchung des Streuordnungsproblems und des Wegbndungs-
problems birgt ein gro8es Potenzial fYr zukYnftige Studien und den Gewinn neuer
Erkenntnisse Yber eine Vielzahl von astrophysikalischen Objekten, denn die L§sung
beider Probleme scheint eine Vorbedingung fYr die vollstSndige L3sung des Problems
von MCST-Simulationen im Bereich hoher optischer Tiefen zu sein.

Zusammenfassend ISsst sich sagen, dass die hier vorgestellte Arbeit sowohl das
theoretische VerstSndnis des Problems von MCST-Simulationen im Bereich hoher
optischer Tiefen verbessert als auch numerische Methoden zur LSsung dessen liefert.
Zudem k3nnen die vorgestellten Ergebnisse zur UnterstYtzung der Planung aktueller
und zukYnftiger Beobachtungen eingesetzt werden, die zum Ziel haben, Planeten
bereits wShrend ihrer Entstehung zu beobachten und zu charakterisieren.



Anhang

A.1 Pfadbestimmung: Absorption und
Streuung

WShrend einer Standard-MCST-Simulation wird das Eintreten eines Absorptions-
beziehungsweise Streuereignisses entlang eines Photonenpfades ausgelost. DafYr wird
zunSchst die (optische) Extinktionstiefe o = Cex| ermittelt, welche die Bestimmung

der zurYckgelegten Streckezwischen zwei aufeinanderfolgenden Interaktionen eines
Photonenpakets ermsglicht. Dabei beschreib®.,; = Caps + Csreu den spezibschen
Extinktionswirkungsquerschnitt, welcher sich aus der Summe der spezibPschen Wir-
kungsquerschnitte fYr AbsorptionCa.ps und Streuung Cseu €rgibt. Die LSnge der
ermittelten Strecke wird im Folgenden als ExtinktionslSnge bezeichnet. Anschlie-
8end wird entsprechend der Albedd\, welche der Streuwahrscheinlichkeit entspricht,
ausgelost, ob es zur Streuung kommt. Findet kein Streuereignis statt, wird das Photo-
nenpaket stattdessen absorbiert. In Analogie zur Extinktionstiefe 1Ssst sich mit Hilfe
der Absorptionstiefe- s die AbsorptionslSnge und mit der Streutiefegye, die Streu-
ISnge ermitteln. Die folgende Herleitung zeigt erstens, dass sich AbsorptionsISngen
und StreulSngen unabhSngig voneinander bestimmen lassen und zur Wegbestimmung
eingesetzt werden k3nnen und zweitens, dass dieses Vorgehen Squivalent zur zuvor
beschriebenen Wegbestimmung mittels der ExtinktionsISnge und der Albedo ist.

Zur Herleitung wird die WDF der AbsorptionsiSngep®s fYr beide Methoden
bestimmt und gezeigt, dass diese identisch sind. Es genYgt, diese Herleitung fYr
die AbsorptionsiSnge durchzufYhren, da die Herleitung fYr die StreulSnge analog
durchgefYhrt werden kann.

Methode 1: Absorption und Streuung

Die WDF fYr die optische Absorptionstiefe- s ist entsprechend dem Bouguer-
Lambert-BeerOschen Gesetz (vgl. Kapitel4.1) durch f (-ass) = €xp (" -ans) gegeben,
wobei-aps = Capsl. Damit ISsst sich die entsprechende WDF fYr die AbsorptionsiSnge
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| bestimmen, welche gegeben ist durch

. P(ILT+" 1]
abs —
p(l) = !“Wo—" i
1) catn )
= '||m0.. | f (-abs) O-abs
D Fas! g 3 4
exp "Cqps " exp " C [+" 1
- 'lilq]o p abs url) abs( ) ’ (A.l)

wobeiP([l,1 +" 1]) die Wahrscheinlichkeit dafYr beschreibt, dass die StreckenlSnge
bis zur (nSchsten) Absorption des Photonenpakets im Interval, | +" 1] liegt. Durch
Reihenentwicklung des ZShlers in GKA.1) an der Stelle" | = 0 ergibt sich der

folgende Ausdruck fYr die WDF:
. 3 . 4
pabs(l) = Calbs exp " CabsI . (A.Z)

Wie zuvor erwShnt, wird bei dieser Methode die WDF der optischen Absorptionstiefe
unabhSngig von msglichen Streuereignissen bestimmt, welche entlang der Strdcke
stattbnden kSnnen.

Methode 2: Extinktion und Albedo

Um fYr die zweite Methode die WDF der AbsorptionsISnge zu bestimmen, mYssen
Photonenpaketpfade Yber ausgeloste ExtinktionsISngen und ausgeloste Arten der
Interaktionen bestimmt werden. In Analogie zur klerleitupg von GI(A.2) ISsst sich die
WDF der ExtinktionsISnge zup®™(l) = Cex exp " Cexl bestimmen. Daraus ergibt
sich die WDF der AbsorptionsiSnge fYr den Fakeiner auf dem Weg stattbndenden

Streuung zu

$ . %
Cstreu

“ext

. 3 - 4

Cext eXp " Cextl é. 1 "
. 3 . 4

Cabs exp "’ CextI ) (A-3)

abs

Po

3 .4
wobei der Faktor 1" Ssev.  der Absorptionswahrscheinlichkeitl" A entspricht.

Um die Wahrscheinlichkeit f¥Yr das Eintreten vom > 0 Streuereignissen vor dem
(nSchsten) Absorptionsereignis bei der StreckenlSngeu ermitteln, muss jeder
m3gliche Pfad dieser Art miteinbezogen werden. Ski& 0 die WeglSnge, die das
Photonenpaket zwischen demi{ 1)-ten und demi-ten Streuereignis zurYcklegt. Dann
legt das Ph%tonenpaket nach seinem-ten und letzten Streuereignis eine Strecke
vonly=1" "L | zurYck, bevor es absorbiert wird. FYr daste Streuerey;gnis Iéﬁst
sich analog zur Herleitung von GI(A.3) die WDF zu p§™"(l;) = Csreu €XP " Coextli
berechnen, wobei der Index 200 erneut angibt, dass vor Erreichen der StreckenlSnge
l; keine weitere Streuung stattbndet. Da die einzelnen WeglSngen durch

N

l; %] (A.4)

i=1
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beschrSnkt sind, ist die WDF fYrn Streuungen mit anschlie§ender Absorption
gegeben durch

X ) 3 4) i, _ 3 4
pﬁ S = dl Cstreu eXp Cext n o dIn! 1cstreu eXp ! Gextln! 1 aaa

)".“zh. 3. . 4 3 4
aaao dllcstreu eXp Cextll acabs eXp Cextla
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dls. (A.5)

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

[nGn ) 3 4
%Cabs eXp " Cextl . (A6)

abs —

Pn

FYr eine konstante StreckenlSnge> 0 liegt das Maximum der WDFs aus GI.(A.6)
bezYglich der Anzahl der Streuereignisse b@h. # | 4Csrey. Das bedeutet, dass
entlang dieser Strecke mit hSchster Wahrscheinlichkeit etwa,,., Streuereignisse
stattbnden. Schlie8lich kann die Summe vop2s Ybern gebildet werden, um jeden
msglichen Photonenpaketpfad zu berYcksichtigen. Daraus ergibt sich die WDF der
Absorptionstiefe, fYr die die m3gliche Anzahl der Streuereignisse vor der Absorption
eine beliebige positive ganze Zahl ist, zu

Py = s
n=0
. 3 4 = W e
= CapseXp " Cexl ——streu

n!
3 4777 3 4

= C:abs eXp3" C:ext|4exp C:streul
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n=0

Da das Ergebnis von Methode 1 in GI(A.2) dem von Methode 2 in GI.(A.7)
entspricht, sind beide Methoden Squivalent.

A.2 SchStzfunktion fYr Nip

Die Anwendung der in Kapitel 3 vorgestellten Methode erYbrigt die Simulation
einer gewissen Anzahl von Interaktionem;,. Aufbauend auf den in dem Kapitel
eingefYhrten Debnitionen wird im Folgenden eine SchStzfunktion fYr die Gr38g, fYr

den Grenzfall hoher optischer Tiefere" hergeleitet. Wird zusStzlich angenommen,

sph yu
dass die Verteilung der ZufallsvariablX die Gleichung6X 7% X#> 0im Limit

1 Die genaue Anzahl kann durch Auf- beziehungsweise Abrunden von,, erhalten werden.
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&P + | erfYlit, wobei 6a7den (gewichteten) Durchschnitt bezYglich sSmtlicher

Photonenpaketpfade bezeichnet, ISsst sich eine SchStzfunktion fYr beliebig hohe

Werte von &R ermitteln. ZunSchst gilt

L M L M
Gl.(3.5) Ngt = Nst =
X 7L 328 Cas( )i =354 Cans(a)la
xt i Xt a

FYr die letzte Gleichung wurde die Summe Yber die WeglSngen zwischen allen zwei
aufeinanderfolgenden Interaktionenl() in eine Summe Yber die WeglSngen zwischen
allen zwei aufeinanderfolgenden Absorptionsereignissdg) (YbergefYhrt. Dies ist
m3glich, da sich die WellenlSnge des Photonenpakets auf dem kompletten Weg
zwischen zwei aufeinanderfolgenden Absorptionsereignissen nicht Sndert. Die Rich-
tungsSnderung durch Streuung hat dabei keinen EinBuss auf die deponierte Energie,
da das betrachtete Medium homogen ist. DarYber hinaus sind im Grenzfgif + ,

zwei beliebige aufeinanderfolgende Absorptionsereignisse unabhSngig voneinander
und dies insbesondere bezYglich der Zufallszahlen FY.rFolglich kann der Mittelwert

der Summe durch die Summe der Mittelwerte ersetzt werden. S/, der Durch-
schnitt aller m3glichen BeitrSge von Pfaden zwischen zwei aufelnanderfolgenden
Absorptionsereignissen bezYglich der Grs8eg,s und , . Dann gilt

Ngt AN aps 7
X7=3 Sau’g' Cansl 7,y 06 = 3..32 47 6-abs Ty, o
Qext a Qext

FYr letztere Gleichung wurde-aps = Nstaub Cansl VEerwendet und die Summe durch

die gemittelte Gesamtzahl der Absorptionsereignis€ ,ns7 ersetzt. Dies ist mSglich,

da die Summanden unabhSngig vom Index der Summe sind. Der Durchschnitt
der optischen Tiefe ist entsprechend dem Bouguer-Lambert-BeerOschen Gesetz (vgl.
Kapitel 2.4.1) gegeben durch

6 abs7&abs %

=1. (A.8)
Folglich gilt

BN aps 7 42
6X7= 3%, 1 6Ngpe?= 6X7 oj)’(’th . (A.9)

&y’
In Analogie zu Gl. (A.8) gilt auch fYr die Extinktion, dass im Durchschnitt eine
Interaktion pro Einheit der Extinktionstiefe -, stattbndet. Im betrachteten Grenzfall
konvergiert die Gesamtzahl der InteraktionemN; = Napst Nsyew gegen die insgesamt
zurYckgelegte Extinktionstiefe o, es gilt alsoN;y + -2 . In Analogie zur Herleitung

ext

von Gl. (A.9) ergibt sich fYr die Gr8eaN;, 7 die Gleichung

L M Lt
N 7= Nstaub Cext (, i) i = Naps? o

( ) abs (A.lO)
i abs\» gabs %

Da die Gr38en, und -, unabhSngigeZufallsvariablen sind, kann der Mittelwert
des Produkts in Gl.(A.10) in ein Produkt zweier separater Mittelwerte YberfYhrt
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werden, sodass

L M L M L M
Cext(| )_ ] - Cext(, ) 6.1 G|-(__A-8) Cext(, )
Cabs(, ) e as % Cabs(1 ) &ps % S s % Cabs(y ) %

gilt. Hierbei bezeichnet6aZ den bezYglich der WellenlSnge gemittelten Wert, wobei
die zugehsrige WDF durch ein temperaturabhSngiges Dilerenzspektrum bestimmt
wird. Aus den GIn. (A.10) und (A.9) ergibt sich dann

3 4, L Coxt ( )M
MNin 7= X7 &f = 20
" e Cabs(, ) %

Da es sich beBN;, 7im Allgemeinen um eine reelle Zahl handelt, wird wShrend einer
MCST-Simulation stattdessen die SchStzfunktion

N 3 4 L c ( )M (0]
2
6' Ny 7= &X74a&n et
int %Xt Cabs(,) %

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

A.3 Verschiebungsgesetz des
Dilerenzspektrums

Im Folgenden wird das von3jorkman und Wood (2007 eingefYhrte Dilerenzspek-
trum dB./ dT untersucht. Insbesondere werden fYr die FunktiodB./ dT, welche
positiv fYr alle,, T > 0 ist, zwei Eigenschaften nachgewiesen: Erstens ist das Spek-
trum unimodal, das hei§t, es besitzt genau ein (globales) Maximuimya., fYr jede
Temperatur, und zweitens folgt das Maximum einem Gesetz Shnlich dem WienOschen
Verschiebungsgesetz (vgl. GR.15. Das Dilerenzspektrum ist gegeben durch

0,

2 /
dBy _ 2h?%c oS et g

dT ~ KgT2,6

und damit gr38er null fYr alle Werte von,, T > 0. Au8erdem gilt

dBos o, o dBys o
g - 94 g 0o

wodurch das Spektrum fYr einen festen Wert vol > 0 mindestens ein Maximum
besitzt. Die Ableitung bezYglich, bei konstanter Temperatur ergibt

d dB ¥ el "
%: n n +
4 dT s(T,,) ex" 1 2761/)( 1
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mit x = kBTZ%> Ound s(T,,) > O0fYralle, T > 0. Ein Extrempunkt der Funktion
bezYglich, erfYIlt folglich die Gleichung

e1/x

(A.11)

Gleichung (A.11) besitzt allerdingsgenau einepositive LSsungXxmax, erstens, weil
der Term auf der linken Seite der Gleichung fYx + 0" kleiner ist als der Term der
rechten Seite, und zweitens, da die Steigung des linken Ter®sind die des rechten
Terms maximal 2 fYr allex > 0 ist. Daraus folgt, dassdB+/ dT unimodal ist. Die

L3sung von Gl. (A.11) ISsst sich numerisch ermitteln und ist gegeben mit

Xmax 0 0,1675

Daher gilt fYr eine gegebene Temperatdf > 0, dass das eindeutige (globale) Maxi-
mum des DilerenzspektrumsdB./ dT, welches bei der WellenlSngenax vorzubnden
ist, die folgende Gleichung erfYIit:

ymax 1 0 2410umK.



A.3 Verschiebungsgesetz des Dilerenzspektrums 173

1 Gx=10 1 316 1 100 316 1 1000
_ T=2,7K T =45,2K T =1508,4K
9
= 00541001 0.5
£ 00571, 007%
<
()
5 0- 0
(]
<
=
. : —1-0,05- , __1-0,051
S 05 0,05-
?Z’“ 0,5
=
=
=
f:.) 0 0- 0
(&)
w0
<
]
= -0,051 -0,05-
_ 10 4 100 10 4 10° 10 ¢ 10°
S I y
= 0.59M001 0,01 0,54100! 0,01 0.59oor 001
= Ly s " 0,08% Ly s " 0,13% L s " 0,06%
<
2 07 01 01
(&)
o)
ey
=
— _0’05_ T T _0105_ T T -0’05_ T T
10 4 10° 10 4 1P 10 4 1P
X X X

Abb. A.1: FYr drei verschiedene Temperaturen2(73, 45 und 1508K jeweils in der
ersten, zweiten und dritten Spalte) werden Dilerenzen zwischen Wahrscheinlich-
keitsverteilungen fYrX bei der Verwendung von Simulationen mit unterschiedlichen
Kugelgrs8enrs,, dargestellt. Die GrS8engu, Wird bei der Erzeugung einer Wahr-
scheinlichkeitsverteilung in der Weise angepasst, dass wShrend der Simulationen
die angegebenen Werte der Kugelgr§§§>ﬂh erreicht werden. FYr jede Temperatur
und Kugelgri§e wurden1®® Simulationen durchgefYhrt. Die Legenden enthalten
Informationen zu den Simulationen der verglichenen Kugelgrs8en. Beispiel: 4100 b
10 entspricht einem Vergleich der Verteilung bei einer simulierten geometrischen
Kugelausdehnung vorrs,, = 100 AE mit der Verteilung bei rg,, = 1 AE. DarYber
hinaus wird die relative Dilerenz der Mittelwerte zweier verglichener Verteilungen
durch /« + in der oberen linken Ecke eines jeden Diagramms angegeben. Niedrige
Werte von /« + entsprechen einer besseren tbereinstimmung. Siehe Kapigep.2

fYr Details.
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B.1 ZusStzliche Ergebnisse:
eindimensionales Plattenexperiment

Die Ergebnisse aus Kapite#l.2.2 ermSglichen die Entwicklung von (beliebigen) Pho-
tonenverteilungenv(x) in den EigenfunktionenF (vgl. Gl. 4.8). Aufbauend auf

den in dem Kapitel eingefYhrten Debnitionen lassen sich verschiedene Zusammen-
hSnge zwischen den zugehsrigen Eigenwerten und der halben Breite der Platte
b herleiten. FYr die im Folgenden vorgestellten Ergebnisse wurden die Polynome
v(x) ' { 1,x,x%,x3} in einer entsprechenden Reihenentwicklung dargestellt und
anschlie8end an verschiedenen Stellenausgewertet. Auf diese Weise lie§en sich
die folgenden ZusammenhSnge, welche zum Teil in KapiteMerwendung bnden,
herleiten:

B
cos( nb) =(" 1)'“1B 1" . (B.1)
sin(' ,b) = (" 1)”+B1 o (B.2)
cos ( »"b) =(" 1) ,Bn# (B.3)
sin( »*b) =(" ™t o1, (B.4)
= sml('nb)cos(na) :} (a' ['b.f (B.5)
o bt 2
= 1
- =2 B.6
n=1 b+ rn 2 ( )
= (" 1)I’l+1 I . 1
! . B.7
o b+ T 2 (B.7)
= 1 , 2 b
e =5 (B.8)
= #b i " H# 1
) = R (@I (8.9
= # 10D
L b+ ~ 2b+1 (8.10)
= sin( ,bcos(ha _ 13 Lt o
T ¥ +2b" a> (a' ['b,0j (B.11)
el G VY b
= = —(b+2 B.12
T IR 2(b+2) (B.12)
= cos(,"D)sin( fa) a1+ b" ar(b+3) oo
e S bR 12(1+b? (a” ['bd (19
il #2
1 1P (B.14)

o DL ELT R 6(1+ b)?
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B.2 MCST-Methoden und
Transmissionsspektren

Methode Beschreibung Referenz

Wenn ein Photonenpaket interagiert, wird es in zwei Photonenpakete aufgeteilt
von denen eines absorbiert und das andere gestreut wird. Letzteres trSgt eikapitel
reduziertes Gewicht, das entsprechend der Streuwahrscheinlichkeit angepasét3.1
wird.
Die Auslosung von interaktionsfreien PfadlSngen eines Photonenpakets erfglgt
entsprechend der WDF der Composite-Biasing-Methode zugunsten gr38erdfapitel
PfadiSngen; zur Kompensation wird das Gewicht des Photonenpakets entspré-3.1
chend angepasst.
An jedem Interaktionspunkt wird ein zusStzliches Peel-o!-Photonenpaket ef
zeugt, das sich interaktionsfrei zum Detektor bewegt. Sein Gewicht wird ent; avitel
sprechend der Streuungswahrscheinlichkeit in Richtung des Detektors anvgepaSﬁKt.Afpl
Bevor die getragene (Peel-o!-)Leuchtkraft detektiert wird, wird diese zusStzlich
durch die optische Tiefe auf dem Weg zum Detektor reduziert.
Es wird eine homogene Kugel debniert, deren Zentrum dem Interaktionspunkt
des Photonenpakets entspricht. Das interagierende Photonenpaket wird sofort
Erweiterter | von der OberRRSche der Kugel emittiert und sein Gewicht entsprechend derKapitel
Peel-o! zugehsrigen Emissionsspektrum dieser Kugel reduziert. ZusStzlich werdeh4.2
mehrere Peel-ol-Photonenpakete von verschiedenen Stellen der KugeloberRSche
interaktionsfrei zum Detektor entsendet.

Es wird eine Kombination aus der Split-Methode und der Stretch-Methode Kapitel
angewendet. 4.3.1
Es wird eine Kombination aus der Split-Methode, der Standard-Peel-o!-Kapitel
Methode und der Stretch-Methode angewendet. 4.4.2
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 Photonenpaketdapitel
verwendet. Die erweiterte Peel-o!-Methode wird allerdings lediglich bei In-4.4.2
teraktionen verwendet, die ihre Verwendung erlauben; andernfalls wird die
Standard-Peel-o!-Methode eingesetzt.

Es wird eine Variante der SPS-Methode angewendet, die sich von der SPS-
Methode nur durch die Art der Anwendung der Stretch-Methode unterscheidet.Kapitel
Insbesondere wird hierbei die Stretch-Methode nur dann eingesetzt, wenn Jlig5 1
Richtung des Photonenpakets nach der Streuung tendenziell in die Richtung ™
des Detektors zeigt, also in VorwSrtsrichtung.
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 di
Richtung des Photonenpakets nach der Streuung tendenziell in die Richtung”
des Detektors zeigt, also in VorwSrtsrichtung.
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 verschiedeneiKapitel
Stellen der KugeloberRSche jeweils zu einem jeden Detektor-Intervall zu schickef 4.2
wird nur ein einziges Peel-o!-Photonenpaket pro Detektor-Intervall erzeugt
und entsandt.

Split

Stretch

Standard-
Peel-o!

S&S

SPS

SePS

VorwSrts
SPS

VorwSrts
SePS

Simple SePS

Tabelle B.1: Verwendete MCST-Methoden. Siehe referenzierte Kapitel fYr Details.
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e  Nicht-probabilistisch **
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Abb. B.1. Ermitteltes Transmissionsspektrumlya,s €iner unendlich ausgedehnten,
homogenen ebenen Platte bei einer Albedo vax = 0,9 und einer transversalen
optischen Tiefe von-nax = 75, wobeip = cog.) der Ausbreitungsrichtung der trans-
mittierten Strahlung entspricht. Die SePS-Methode (durchgezogene Kurve) wird
mit dem Ergebnis einer nicht-probabilistischen numerischen Methode (gepunktete
Kurve) verglichen. FYr Details siehe Kapitek.5.1.
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Abb. B.2: Ermittelte Transmissionsspektren einer unendlich ausgedehnten, homo-
genen ebenen Platte bei einer Albedo voih = 0,05 und fYr transversale optische
Tiefen von-nax ' { 75,150 300 604, wobeip = cog.) 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 Kapitdl5.1 fYr

Details.
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C.1 Eindimensionaler rYcklSubger
ErwSrmungse!ekt

Zur Veranschaulichung des rYckiSubgen ErwSrmungse!ekts wird ein eindimensionales
monochromatisches Modell betrachtet, welches aus einer einseitig beleuchteten Platte
der gesamten optischen Tiefe, = 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 rYcklSubgen
ErwSrmungselekt unter der Annahme eines Strahlungsgleichgewichts zu simulieren.
In diesem Kapitel wird gezeigt, wie sich die Temperaturverteilung in der Platte in Fol-
ge einer Erhdhung ihrer Dichte verSndert. 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 bek = " b steigt, wShrend die Temperatur
an der nicht beleuchteten (SuSeren) Kante bei = bfSllt, wenn die Dichte der Platte
und damit ihre optische Tiefe zunimmt. Da sowohl an einer Stelle gestreute als auch
an derselben Stelle reemittierte Photonen gleicherma8en isotrop von derselben Stelle
emittiert werden, ist das Ergebnis der Interaktion in diesem Falle unabhSngig von
der Albedo, sodass im weiteren Verlauf der Herleitung der Fall = 1 betrachtet
werden kann.

Die anfSngliche Photonenverteilungo(x) ist debniert durch

*o(X) =2/ (x+ b,

wobei x ' [" 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 sSmtliche Photonen im Limes von + , Interaktionen die
Platte durch eine ihrer Kanten verlassen. Die Verteilung den-fach interagierenden
Photonen *,(x) ist in Gl. (4.10 gegeben, wobeg, und b, die Koe"zienten der
Reihenentwicklung (vgl. GI.4.9) von *,(x) sind und fYr die Albedo, wie bereits zuvor
begrYndet, der WertA = 1 verwendet werden kann. Durch Nutzen der GIn(4.7)
bis (4.9) ergibt sich folglich

cos( b und b =" b+2#sin(' D).
' K

Weiterhin wird angenommen, dass sich die Temperatur an einer Position in der Platte
durch das Strahlungsfeld an derselben Position bestimmen ISsst. Daher*i$t(x),
welches debniert ist als

ak:b"',k

*t?)t(x)z ) *n(X),
n=1

sowohl ein Ma8§ fYr das Strahlungsfeld als auch fYr die Temperatur an der Stedle
Durch Nutzen der GIn. (4.3), (4.4), (4.5 sowie der GIn.(B.5) und (B.9) ergibt sich
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schlie8lich
X

Ge0=1m

(C.1)

Damit erreicht das Strahlungsfeld*2, (x) sein Maximum an der inneren Kante mit
dem Wert *2, (" b) = 1+ b/(b+ 1) und sein Minimum an der Su§eren Kante mit
dem Wert*2, (b)) =1 " b/(b+1). Entsprechend GI.(C.1) steigt folglich die IntensitSt
des Strahlungsfeldes und damit die Temperatur mit zunehmender optischer Tidde
was einer ErhShung der Dichte der Platte gleichkommt. Mit anderen Worten, sobald
ein Photon die Platte der optischen Tiefe, an ihrer Su§eren Kante verlSsst, trSgt
dieses nicht mehr zur Temperatur der Platte bei; wird jedoch die optische Tiefe
beispielsweise aufseiten der Su§eren Kante um die optische Tiefg erhsht, so
wYrde das Photon erneut die M3glichkeit haben, in Richtung der inneren Kante der
Platte zurYckgestreutzu werden und die Platte somit zusStzlich zu erhitzen. Dieser
Elekt wird als rYcklSubger ErwSrmungse!ekbezeichnet.

WShrend die Temperatur der Platte im eindimensionalen Fall entsprechend
Gl. (C.1) an der inneren Kante zunimmt und an der Su8eren Kante abnimmit,
sofern die Dichte der Platte steigt, bleibt ihre durchschnittliche Temperatur in-
teressanterweise konstant. Dieser Umstand ISsst sich ebenfalls zeigen, indem die
durchschnittlich von Photonen in der Platte durchquerte Streckéd 7 bestimmt wird.
Diese ist mit

) b=
a7= ’ *1 ()1(x) dx (C.2)

''bp=o

gegeben, wobdi(x) die im Durchschnitt von einem neutralen Photon, also mit einem
Gewicht von eins, interaktionsfrei in der Platte zurYckgelegte Strecke ist undder
anfSnglichen Position in der Platte entspricht. Die Grs§&(x) setzt sich aus BeitrSgen
von Photonen zusammen, welche die Platte durch die innere Kante verlassen oder
innerhalb der Platte absorbiert werden oder die Platte durch die Su§ere Kante
verlassen, und ist gegeben durch

) - ) b noy)
b+ X g &g 1 - " x|el & X d- + b" X

e &d-.
2  bx 2 b 2  bx

I(x) =
Damit ergibt sich fYr das Integral in GI. (C.2) der Ausdruck
a7=2b.

Folglich entspricht die im Gleichgewichtsfall durchschnittlich von einem Photon
interaktionsfrei in der Platte zurYckgelegte 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 dur@fi/- , =1 und

ist damit unabhSngigvon der optischen Tiefe-,.
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C.2 Umwandlung kartesischer zu
zylindrischer Detektor

In diesem Kapitel wird das grundlegende numerische Verfahren beschrieben, mit Hilfe
dessen das Pake€CartToPolarDetector einen Detektor mit kartesischer Darstellung

in einen Detektor mit zylindrischer Darstellung YberfYhrt. CartToPolarDetector
verwendetkeine approximativen Verfahren wie die Methode der nSchsten Nachbarn
oder Interpolation. Dieses Paket Yberlagert lediglich das Gitter eines kartesischen
Detektors mit dem eines zylindrischen Detektors und berechnet die zylindrischen
Pixelwerte' in AbhSngigkeit von den SchnittRSchen mit kartesischen Pixeln und
ihren entsprechenden Pixelwerten. Die Umwandlung basiert auf der Annahme, dass
sich der Pixelwert eines jeden kartesischen Pixdi®mogenauf dem Pixel verteilt; das
heist, seiV der Wert eines Pixels mit FIScheA und seia eine Teil3Sche desselben
Pixels, dann ist der Wert der TeilRSche gegeben mit= aV/A.

Der ursprYngliche kartesische Detektor wird beschrieben durdy, 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 kSnnen vom Nutzer des Pakets dePniert werden. Das
zylindrische Gitter ist debniert durch die radiale Detektorgrs8e, die Anzahl der
azimutalen Zellen in%Richtung N. und die Anzahl radialer Zeller inr-Richtung
N, sowie durch die Position seines Zentrums, welche relativ zum Zentrum des
urspr¥nglichen Gitters verschoben sein kann. StandardmS8ig ist die Verschiebung
deaktiviert, das heist, die Zentren beider Gitter stimmen Yberein, und die radiale
Gr38e des Detektors wird so gewShlt, dass der komplette ursprYngliche (kartesische)
Detektor vom zylindrischen Detektor abgebildet wird. FYIN, > 0 kann eine beliebige
ganze Zahle gewShlt werden. Der ausgewShite Wert vidn > 0 muss ein ganzzahliges
Vielfaches von vier sein.

Die Umwandlung erfolgt iterativ und individuell fYr jedes kartesische Pixel. DafYr
wird fYr dieses zunSchst seine Position im Koordinatensystem des zylindrischen
Detektors bezYglich des dePnierten Zentrums bestimmt und eine entsprechende
Kategorie (z.B. alinksO, arechtsO, &obenO, duntenO oder amittigO beziehungsweise
eine Kombination dieser) zugeordnet. AnschlieS8end wird d&sintervall bestimmt,
innerhalb dessen sich zylindrische Pixel mit dem kartesischen Pixel schneiden. Dabei
gilt, dass die gemeinsame SchnittRSche zweier Pixel, also von einem kartesischen
mit einem zylindrischen Pixel, unverSndert bleibt, wenn beide Detektoren um einen
Winkel, welcher ein ganzzahliges Vielfaches va#i 2 ist, rotiert werden. Daher erfolgt
fYr die Bestimmung der SchnittBSche zunSchst eine Rotation beider Gitter, sodass
sich das rotierte kartesische Pixel entweder d&obenO oder doben rechtsO bebndet. Eine
Ausnahme besteht, falls sich das urspr¥ngliche Pixel zunSchst amittigO bebndet,
was dann der Fall ist, sofern sich das Zentrum des zylindrischen Gitters vollstSndig
innerhalb des betrachteten kartesischen Pixels bebndet; in diesem Falle erfolgt

1 Zur Verbesserung der Leserlichkeit wird in diesem Abschnitt der Begri! &zylindrisches PixelO
verwendet, der eine im zylindrischen Gitter bebndliche Zelle beschreibt.
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keine Rotation der Detektoren. Das mittige Pixel, sofern vorhanden, ist einzigartig
fYr jede Umwandlung und wird separat behandelt. Nach der Rotation erfolgt die
Bestimmung der SchnittRSche beider Pixel, bevor das kartesische Pixel zurYck in die
Ausgangsstellung rotiert wird und der Beitrag des Flusses des kartesischen Pixels dem
zylindrischen Pixel hinzugefYgt wird. Der additiv hinzugefYgte Beitrag entspricht
dem Produkt aus dem Flusswert des kartesischen Pixels mit dem Anteil, welchen
die ermittelte SchnittRSche an der GesamtRSche des kartesischen Pixels ausmacht.
Nachdem dieses Verfahren fYr sSmtliche kartesischen Pixel iterativ angewandt wurde
und die Werte des zylindrischen Detektors ermittelt wurden, wird das Ergebnis
gespeichert. ZusStzlich werden Dateien erzeugt, welche sSmtliche Input-Parameter
und die Pixelgrenzen des zylindrischen Gitters bezYgli€hund r enthalten, wobei%

in der Einheit rad und r in Einheiten der ursprYnglichen kartesischen Pixelbreite
angegeben ist.

Abb. C.1: |lllustration einer integrierten SchnittRSche (orangefarbener Bereich).
Hierbei handelt es sich um die SchnittRSche eines kartesischen Pixels (schwarz) mit
einem Kreissegment (blau), welche schlie8lich einem zylindrischen Pixel (schra”erter
Bereich) zugeordnet wird. Letzterer wird durch einen inneren Radiugnen, €inen
Su8eren Radius ,usen, €ine linke azimutale Grenzé% und eine rechte azimutale
Grenze% debniert. Das Yberlagerte zylindrische Gitter ist in Grau dargestellt.

Die Berechnung der SchnittRSche ist wegen der hohen Anzahl von m&glichen Arten,
in welchen ein beliebig geformtes zylindrisches Pixel ein kartesisches Pixel schneiden
kann, der komplexeste Schritt in diesem Verfahren. Anstelle einer Aul3istung der
Ergebnisse erfolgt im Folgenden eine kurze Zusammenfassung der Vorgehensweise,
mittels derer die SchnittRSchen bestimmt wurden. Hierbei wird der Fall eines dobenO
oder doben rechtsO bebndlichen kartesischen Pixels vorgestellt. Um die KomplexitSt
dieses Schritts zu reduzieren, wird dieser in zwei Teile aufgeteilt. Im ersten Teil wird
dazu eine einem kartesischen Pixel zugeordnete integrierte SchnittBSche ermittelt.
Eine Skizze zur Veranschaulichung dieses Schritts Pndet sich in Alih.1. Im Allge-
meinen ist ein zylindrisches Pixel durch eine innerd f.e,) und eine Su8erer(usen)
radiale Grenze sowie durch zwei azimutale Grenzen debniert. Da sich das Pixel nach
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einer potenziellen Rotation dobenO beziehungsweise doben rechtsO bebndet, kann
eine azimutale Grenze als die linkeXf) und die andere als die rechte%) Zellgrenze
debniert werden (vgl. Abb.C.1), wobei die rechte azimutale Grenze verglichen zur
linken azimutalen Grenze tendenziell mehr in Richtung der positiver-Achse zeigt.
Dann ISsst sich fYr jedes kartesische Pixel eindeutig ein Kreissegment (blau in Abb.
C.1) durch den SuSeren Radius und den azimutalen Bereich zwischés " #/2 und

%= % dePnieren, wobe?= 0 der positiveny-Richtung entspricht. Die integrierte
SchnittRSche (orangefarbene FISche) ist dann die SchnittRSche des Kreissegments
mit dem kartesischen Pixel (schwarz). Sie wird als dintegriertO bezeichnet, da sie
sowohl die benstigte SchnittRSche zwischen dem zylindrischen und dem Kartesischen
Pixel beinhaltet (schra'erte FISche) als auch FISchen, welche anderen zylindrischen
Pixeln zugeordnet werden mYssen (nicht schra"erte orangefarbene FISche).

Im zweiten Teil der Berechnung wird mit Hilfe der integrierten SchnittRSchen die
eigentliche individuelle SchnittRSche jedes einzelnen der beteiligten zylindrischen
Pixel ermittelt. Sei S;; die integrierte SchnittRSche eines zylindrischen Pixe{§j ),
wobeii,j & 0 die Indizes des Pixels beschreiben mit<c N. und j <N |, und sei
l;; die entsprechende individuelle SchnittRSche desselben zylindrischen Pixels, dann
ergibt sich fYr sSmtliche zylindrischen Pixel im oberen Bereich des Diagramms die
folgende Beziehung:
|
| = ' Si’j " Sir,j " Si’j! 1+ Sir,j! 1, fa"Sj > 0,

v S " S, sonst

mit i, = (i" 1)modN. , wobei &modO den Modulo-Operator bezeichnet. Aufgrund der
vorangehenden Rotation bepPnden sich sSmtliche kartesischen Pixel zwischenzeitlich im
oberen Bereich des Diagramms, sodass die Gleichung angewandt werden kann, bevor
diese zurYck in ihre Ausgangsstellung rotiert werden. Das PakgartToPolarDetector
samt einer Anleitung zur Installation und zum Gebrauch Pndet sich (Stand Juli 2022)
unter https://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/

C.3 ErgSnzende Ergebnisse

C.3.1 Darstellung azimutaler Regionen

ErgSnzende Veranschaulichung der in Kapitél.3.4eingefYhrten azimutalen Regionen
(Planetenregion, thergangsregion und LYckenregion) am Beispiel einer Flusskarte bei
, =0,652um fYr ein Modell mit r,= 10AE, Mp=1M;, M,=4410 "M,/ a, Mzps=0,14

10 M, und M zss=0,001M . Die gewShlte Flusskarte entspricht derjenigen in Abb.
5.4. Der durchgezogene graue Kreis mit Radius = 2 Ry, deutet die Position
des Planeten in seinem Zentrum an. In der Legende aufgefYhrte Linien markieren
entweder eine Grenzlinie zweier angrenzender Regionen (z. B. &PlantbergangO;
die Grenzlinie zwischen der Planeten- und der tbergangsregion) oder eine durch
das Zentrum der jeweiligen Region verlaufende Linie (z. B. &Planet (zentral)O). Die


https://github.com/anton-krieger/CartToPolarDetector/

C.3 ErgSnzende Ergebnisse 183

20
Planet (zentral)
15 Planet | Obergang
Lucke| Obergang
Lucke (zentral)
10 Planetenregion
Obergangsregion
5 Luckenregion
(im)
< 0
>
15
110
115
120
120 !'15 110 I'5 0 5 10 15 20
x [AE]

Abb. C.2: Veranschaulichung der in Kapitel5.3.4 eingefYhrten azimutalen Regionen
(Planetenregion, tbergangsregion und LYckenregion). Eine detaillierte Beschreibung
dieser Abbildung Pndet sich in KapitelC.3.1

Farben dieser Linien entsprechen denjenigen, welche in den Abbildunges und 5.6
fYr die Darstellung zugeh3riger radialer Proble verwendet werden. Eine detaillierte
Beschreibung zur Debnition der azimutalen Regionen bndet sich in Kapitl3.4

C.3.2 EinBuss verschiedener Modellparameter

Die Abbildungen C.3 und C.4 dienen der Veranschaulichung der Verteilungen der
€nderung der Kontrastwerte P: Sund L : P bei ErhS8hung 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 = 1,51QA. Die Kennzeichnungen
auf der linken Seite beschreiben die Daten, die fYr die Erzeugung der entsprechenden
Boxplots zu ihrer Rechten verwendet werden. Jede dieser Kennzeichnungen bezieht
sich auf einen gemeinsamen Parameterwert. tber einer jeden Spalte bebndet sich
eine weitere Kennzeichnung, welche den auf den nSchsten simulierten Wert erhdhten
Modellparameter angibt, der fYr die Erzeugung der in derselben Spalte dargestellten
Boxplots betrachtet wird. Ausrei§er sind durch schwarze Rauten gekennzeichnet. FYr
Details siehe Kapitel5.3.7.
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Abb. C.3: Veranschaulichung der Verteilungen de€nderung der Kontrastwerte P : S
und L : P bei ErhShung eines einzelnen Modellparameters,(r, beziehungsweise
M) mit Hilfe von Boxplots. Eine detaillierte Beschreibung dieser Abbildung Pndet
sich in Kapitel C.3.2
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Abb. C.4: Veranschaulichung der Verteilungen de€nderung der Kontrastwerte
P:Sund L :P bei ErhShung eines einzelnen Modellparameterdi,, M zps bezie-
hungsweiseM zss) mit Hilfe von Boxplots. Eine detaillierte Beschreibung dieser
Abbildung Pndet sich in Kapitel C.3.2

C.3.3 Ermittelte Innenradien und Kontrastwerte

In den TabellenC.2 bis C.4 bndet sich eine bezYglich der BeobachtungswellenlSngen
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 fYnf Spalten angege-
ben werden. Die Kontrastwerte (in mag) werden auf Grundlage eines beobachteten
Merkmals (LYcke oder Knick) ermittelt, welches in der Spalte &MerkmalO spezib-
ziert wird. Verborgene Planeten sind in der Spalte d&verborgenO mit einem Kreuz
gekennzeichnet und beziehen sich auf Modelle, deren ftberschuss-Signale sich an
einer (radialen) Position innerhalb des IAWSs eines entsprechenden Koronografen (vgl.
Tab. 5.2) bebnden. Als unrein klassibzierte Tberschuss-Signale sind in der Spalte
&UnreinO mit einem Kreuz gekennzeichnet und entsprechen Simulationen, welche
die Bedingung in Gl.(5.2) nicht erfYllen. Die letzten fYnf Spalten beziehen sich
auf Kontrastwerte entweder bezYglich des stellaren Flusslevels (S) oder bezYglich
des Flusslevels der LYcke (L), wobei die folgenden AbkYrzungen verwendet wurden:
Koronograf (K), Ring (R), Planet samt ZPS (P). Siehe Kapitel5.3.5fYr weitere
Details.
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rp [AE] My [My] M, [10 6My/a] Mgps [10 3My] Mazss [M. 1| Finp [Ro]

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 74
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 74
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 fYr den Innenradius der ZPSinp fYr alle betrachteten
Modelle (vgl. Kapitel 5.3.1), wobei jede Zeile einem Modell entspricht und die ersten
f¥Ynf Spalten die jeweiligen zugrundeliegenden Parameterwerte angeben.
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ro [AE] M, [My] M, [10 6My/a] Mges [10 3M;] Mgzss [M. ], Merkmal Verborgen Unrein, K:S R:S LS RS, L:P

5 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 2 10,7 97 11 101 O,1
10 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 10,7 10,7 139 135 0,2
50 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 91 154 184 145 38
5 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 2 96 92 98 94| 00
10 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 10 11,3 131 119 0.1
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 97 14,7 17,1 166 04
5 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 2 106 105 10,7 104 O,1
10 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 108 11,3 13 11,8 0,1
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 102 14,7 16,1 156 03
5 1 2 0,1 0,01 LYcke 2 10,7 97 11 10,7 0,2
10 1 2 0,1 0,01 LYcke 10,7 10,7 139 119 20
50 1 2 0,1 0,01 LYcke 91 154 184 113 7,0
5 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 2 96 92 98 94| 00
10 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 10 11,3 131 119 01
50 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 97 14,7 171 165 05
5 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 2 106 10,5 10,7 104 O,1
10 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 108 11,3 13 118 01
50 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 10,2 14,7 16,1 156 0,3
5 1 0,4 1 0,01 LYcke 2 10,7 97 11 10,3 01
10 1 0,4 1 0,01 LYcke 10,7 10,7 139 125 0,2
50 1 0,4 1 0,01 LYcke 91 154 184 152 31
5 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 2 96 92 98 94| 00
10 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 10 11,3 13,1 119 01
50 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 97 14,7 171 166 04
5 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 2 10,6 10,5 10,7 104 O,1
10 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 108 11,3 13 118 01
50 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 10,2 14,7 16,1 156 0,3
5 1 2 1 0,01 LYcke 2 10,7 97 11 10,7 0,2
10 1 2 1 0,01 LYcke 10,7 10,7 139 12 19
50 1 2 1 0,01 LYcke 91 154 184 114 6,9
5 0,5 2 1 0,01 LYcke 2 96 92 98 94| 00
10 0,5 2 1 0,01 LYcke 10 11,3 131 119 01
50 0,5 2 1 0,01 LYcke 97 14,7 171 165 05
5 0,25 2 1 0,01 LYcke 2 10,6 10,5 10,7 104 O,1
10 0,25 2 1 0,01 LYcke 108 11,3 13 118 0,1
50 0,25 2 1 0,01 LYcke 10,2 14,7 16,1 156 0,3
5 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 2 104 977 106 104 0,1
10 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 10,7 11,7 141 122 19
50 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 10,4 156 181 11,9 59
5 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 2 11,1 105 112 109 O1
10 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 109 115 136 1B2 0,2
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 98 154 173 185 3,7
5 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 2 10 9,7 101 10| 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 98 11,1 124 12,1 0,2
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 94 157 17 157 12
5 1 2 0,1 0,001 LYcke 2 104 9,7 106 9 15
10 1 2 0,1 0,001 LYcke 10,7 11,7 141 9 51
50 1 2 0,1 0,001 LYcke 104 156 181 §9 838
5 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 2 11,1 105 112 106 04
10 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 109 11,5 136 115 22
50 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 98 154 173 11,2 6,0
5 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 2 10 97 101 10| 0,0
10 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 98 11,1 124 12,1 0,2
50 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 94 157 17 138 31
5 1 0,4 1 0,001 LYcke 2 104 97 106 104 0,1
10 1 0,4 1 0,001 LYcke 10,7 11,7 141 128 1.3
50 1 0,4 1 0,001 LYcke 10,4 156 18,1 128 5,0
5 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 2 11,1 105 112 11, O1
10 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 10,9 11,5 13,6 183 0,2
50 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 98 154 173 145 26
5 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 2 10 9,7 101 10| 0,0
10 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 98 11,1 124 12,1 0,2
50 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 94 157 17 142 26
5 1 2 1 0,001 LYcke 2 104 9,7 106 9 15
10 1 2 1 0,001 LYcke 10,7 11,7 141 91 51
50 1 2 1 0,001 LYcke 104 156 181 89 838
5 0,5 2 1 0,001 LYcke 2 11,1 105 112 106 04
10 0,5 2 1 0,001 LYcke 109 115 136 115 21
50 0,5 2 1 0,001 LYcke 98 154 173 112 6,0
5 0,25 2 1 0,001 LYcke 2 0 9,7 101 10| 0,0
10 0,25 2 1 0,001 LYcke 98 111 124 121 0,2
50 0,25 2 1 0,001 LYcke 94 157 17 148 21

Tabelle C.2: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fYr die simulierten Modelle
bei , = 0,652um. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Pndet sich in
Kapitel C.3.3
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ro [AE] M, [My] M, [10 6My/a] Mges [10 3M;] Mzss [M. ], Merkmal Verborgen Unrein, K:S R:S LS RS, L:P

5 1 0,4 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 88| 00
10 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 103 11,7 95 21
50 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 141 16,7 87 7.9
5 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 98 105 10 00
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 143 16,6 11,6 5,0
5 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 34 138 152 148 0.1
5 1 2 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 83| 01
10 1 2 0,1 0,01 LYcke 34 103 11,7 9 26
50 1 2 0,1 0,01 LYcke 34 141 16,7 82 84
5 0,5 2 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 34 99 105 99 01
50 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 34 14,3 16,7 11,6 5,0
5 0,25 2 0,1 0,01 Knick 2 34 " " 7,2 | 00
10 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 34 10,7 10,9 10,9 0,0
50 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 34 138 151 148 0,11
5 1 0,4 1 0,01 Knick 2 34 " " 88 | 0,0
10 1 0,4 1 0,01 LYcke 34 103 11,7 101 16
50 1 0,4 1 0,01 LYcke 34 14 167 89 78
5 0,5 0,4 1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 34 99 105 10 01
50 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 34 143 16,7 11,4 52
5 0,25 0,4 1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 34 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 34 138 151 149 01
5 1 2 1 0,01 Knick 2 34 " " 87| 01
10 1 2 1 0,01 LYcke 34 103 11,7 92 25
50 1 2 1 0,01 LYcke 34 141 16,7 85 81
5 0,5 2 1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,5 2 1 0,01 LYcke 34 99 105 99 01
50 0,5 2 1 0,01 LYcke 34 143 16,7 111 55
5 0,25 2 1 0,01 Knick 2 34 " " 72| 00
10 0,25 2 1 0,01 LYcke 34 10,7 10,9 10,8 0,0
50 0,25 2 1 0,01 LYcke 34 138 151 149 01
5 1 0,4 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 81| 01
10 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 104 11,5 84 3,0
50 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 151 178 79 97
5 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 00
10 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 11,2 11,8 97 21
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 146 163 84 7,8
5 0,25 0,4 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 00
10 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 1055 10,9 98 1,0
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 34 143 154 9 64
5 1 2 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 79| 0.2
10 1 2 0,1 0,001 LYcke 34 104 115 79 35
50 1 2 0,1 0,001 LYcke 34 151 17,7 7,3 103
5 0,5 2 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 01
10 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 34 11,2 118 91 27
50 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 34 146 163 85 7,7
5 0,25 2 0,1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 00
10 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 34 105 109 98 1.1
50 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 34 143 154 82 7.2
5 1 0,4 1 0,001 Knick 2 34 " " 81| 00
10 1 0,4 1 0,001 LYcke 34 104 115 9 24
50 1 0,4 1 0,001 LYcke 34 151 178 8 96
5 0,5 0,4 1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 00
10 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 34 11,1 118 94 23
50 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 34 146 163 81 8.2
5 0,25 0,4 1 0,001 Knick 2 34 " " 88 | 01
10 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 34 105 109 94 14
50 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 34 143 154 72 81
5 1 2 1 0,001 Knick 2 34 " " 79| 0.2
10 1 2 1 0,001 LYcke 34 104 115 & 3,4
50 1 2 1 0,001 LYcke 34 151 17,7 7/5 10,0
5 0,5 2 1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 01
10 0,5 2 1 0,001 LYcke 34 11,1 11,8 93 25
50 0,5 2 1 0,001 LYcke 34 146 163 8 82
5 0,25 2 1 0,001 Knick 2 34 " " 89| 00
10 0,25 2 1 0,001 LYcke 34 105 10,9 10,4 04
50 0,25 2 1 0,001 LYcke 34 143 154 83 7.1

Tabelle C.3: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fYr die simulierten Mo-
delle bei, =1,24um. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Pndet sich in
Kapitel C.3.3
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rp [AE] M, [My] M, [10 6My/a] Mzes [10 3M;] Mzss [M. ], Merkmal Verborgen Unrein, K:S R:S LS RS, 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 71 " " 89| 08
50 1 0,4 0,1 0,01 LYcke 71 139 165 7,4 9,1
5 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 2 71 " " 9,7 | 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,01 Knick 71 " " 9,2 0,2
50 0,5 0,4 0,1 0,01 LYcke 71 139 155 84 7.2
5 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 78| 0,0
10 0,25 0,4 0,1 0,01 Knick 71" " 89| 0,0
50 0,25 0,4 0,1 0,01 LYcke 71 14,1 156 10,7 49
5 1 2 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 88| 0,0
10 1 2 0,1 0,01 Knick 7,1 89| 09
50 1 2 0,1 0,01 LYcke 71 139 16,6 6|9 97
5 0,5 2 0,1 0,01 Knick 2 71 " ! 9,7 | 0,0
10 0,5 2 0,1 0,01 Knick 71 " " 9,3 0,2
50 0,5 2 0,1 0,01 LYcke 71 138 159 84 75
5 0,25 2 0,1 0,01 Knick 2 7 " " 7,5 0,0
10 0,25 2 0,1 0,01 Knick 71" " 89| 0,0
50 0,25 2 0,1 0,01 LYcke 71 141 156 10,3 53
5 1 0,4 1 0,01 Knick 2 7 " " 75| 0,0
10 1 0,4 1 0,01 Knick 71 " " 8,7 1,0
50 1 0,4 1 0,01 LYcke 71 14 16,7 6|6 10,1
5 0,5 0,4 1 0,01 Knick 2 71 " " 76 | 0,0
10 0,5 0,4 1 0,01 Knick 71" " 92| 0,3
50 0,5 0,4 1 0,01 LYcke 71 139 158 7,2 8,5
5 0,25 0,4 1 0,01 Knick 2 7 " " 98| 0,1
10 0,25 0,4 1 0,01 Knick 7,1 98| 0,1
50 0,25 0,4 1 0,01 LYcke 71 141 152 89 6,3
5 1 2 1 0,01 Knick 2 7 " " 9,8 | 0,0
10 1 2 1 0,01 Knick 71 " " 9 0,8
50 1 2 1 0,01 LYcke 71 139 16,6 6/7 99
5 0,5 2 1 0,01 Knick 2 71 " " 9,7 0,0
10 0,5 2 1 0,01 Knick 71 " " 92| 0,2
50 0,5 2 1 0,01 LYcke 71 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 71 " " 9,7 | 0,1
50 0,25 2 1 0,01 LYcke 71 142 155 98 538
5 1 0,4 0,1 0,001 Knick 2 71 " " 85| 0,0
10 1 0,4 0,1 0,001 Knick 72 " " 88| 1,2
50 1 0,4 0,1 0,001 LYcke 71 148 174 7,1 10,3
5 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 2 71 " " 9 0,0
10 0,5 0,4 0,1 0,001 Knick 7,1 91| 0,8
50 0,5 0,4 0,1 0,001 LYcke 71 149 164 1,2 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 72" " 9,6 | 0,9
50 0,25 0,4 0,1 0,001 LYcke 71 144 152 7,2 8,0
5 1 2 0,1 0,001 Knick 2 71 " " 8,5 0,1
10 1 2 0,1 0,001 Knick 72 " " 87| 1,3
50 1 2 0,1 0,001 LYcke 7,1 14,7 174 6,7 10,7
5 0,5 2 0,1 0,001 Knick 2 71 " " 85| 0,0
10 0,5 2 0,1 0,001 Knick 71 " " 9 1,0
50 0,5 2 0,1 0,001 LYcke 71 149 164 73 91
5 0,25 2 0,1 0,001 Knick 2 71 " " 95| 0,0
10 0,25 2 0,1 0,001 Knick 72 " " 95| 1,0
50 0,25 2 0,1 0,001 LYcke 71 144 152 6,7 8,4
5 1 0,4 1 0,001 Knick 2 71 " " 81| 0,0
10 1 0,4 1 0,001 Knick 7,2 8,6 1,4
50 1 0,4 1 0,001 LYcke 71 14,7 175 6,3 11,2
5 0,5 0,4 1 0,001 Knick 2 71 " " 85| 0,0
10 0,5 0,4 1 0,001 Knick 71 " " 8,5 1,4
50 0,5 0,4 1 0,001 LYcke 71 149 165 6,1 104
5 0,25 0,4 1 0,001 Knick 2 71 " " 94 | 0,2
10 0,25 0,4 1 0,001 Knick 72" " 87| 18
50 0,25 0,4 1 0,001 LYcke 71 144 153 53 99
5 1 2 1 0,001 Knick 2 71 " " 8,6 | 0,0
10 1 2 1 0,001 Knick 72 " " 88| 1,2
50 1 2 1 0,001 LYcke 7,1 14,7 175 64 11,0
5 0,5 2 1 0,001 Knick 2 71 " " 9,4 | 0,0
10 0,5 2 1 0,001 Knick 71" " 91| 09
50 0,5 2 1 0,001 LYcke 71 149 164 6,2 10,2
5 0,25 2 1 0,001 Knick 2 71 " " 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 LYcke 71 144 152 6,1 9,1

Tabelle C.4: Zusammenstellung verschiedener Ergebnisse fYr die simulierten Mo-
delle bei, =2,11pum. Eine detaillierte Beschreibung dieser Tabelle Pndet sich in

Kapitel C.3.3
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