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Zusammenfassung

Eine Evaluation des Einflusses von Magnetfeldern auf den Sternentstehungsprozess ist
eine bisher ungelGste Problematik in der Astrophysik. Zur Losung dieser Aufgabe kénnen
unter anderem Magnetfeldeigenschaften mittels polarimetrischer Beobachtungen im fernin-
fraroten Wellenléngenbereich abgeleitet werden, falls die gemessene Polarisation durch an
das Magnetfeld ausgerichtete nicht-sphérische Staubteilchen verursacht wird. Der Fokus
in dieser Arbeit liegt daher auf der Untersuchung polarimetrischer Beobachtungen, welche
mittels SOFTA /HAWC+ durchgefiihrt wurden.

Hierzu werden in der ersten Studie die Magnetfeldeigenschaften von B335 im ferninfraroten
Wellenldngenbereich mittels SOFTIA /HAWC+ bestimmt. Es kann zum ersten Mal gezeigt
werden, dass Polarisationslocher in Bok-Globulen auch im ferninfraroten Wellenldngen-
bereich auftreten kénnen. Mittels einer Analyse des Staubkornausrichtungsprozesses in
B335 kann gezeigt werden, dass eine Kombination aus dem interstellaren Strahlungsfeld
und dem Einfluss des Zentralsterns die Abnahme des Polarisationsgrades in den &ufseren
Regionen erkléren kann.

In der zweiten Studie werden die Magnetfeldeigenschaften des Filaments OMC-3 mit-
tels SOFTIA /HAWC+ bei zwei Infrarotwellenlangen analysiert. Die Magnetfeldstruktur von
OMC-3 ist fiir beide Wellenldngen einheitlich und senkrecht zum Filament ausgerich-
tet. Mittels eines Anpassungsprozesses konnen Informationen iiber die physikalischen
Eigenschaften (Temperatur und Sidulendichte) von OMC-3 gewonnen werden und der
Zusammenhang zwischen diesen Eigenschaften und der beobachteten Polarisation be-
schrieben werden. Ein Polarisationsloch im dichtesten Bereich von OMC-3 kann mit
Uberlagerung von polarisierter Emission und dichroitischer Absorption, welche als gegen-
laufige Mechanismen wirken, erklart werden.

Die dritte Studie befasst sich mit den Magnetfeldeigenschaften der Bok-Globule CB54,
wobei polarimetrische Beobachtungen bei drei Infrarotwellenldngen untersucht werden.
Es kann zum ersten Mal bei Bok-Globulen gezeigt werden, dass das Zusammenspiel von
polarisierter Emission und dichroitischer Absorption eine Erklarung fiir die Abnahme des
Polarisationsgrades sowie fiir die wellenldngenabhéngige Ausrichtung der linearen Polari-
sation im Kern von CB54 liefert. Basierend auf den Polarisationsbeobachtungen kénnen
Einschrankungen hinsichtlich der Grofie und des Achsenverhéltnisses der Staubkorner
abgeleitet werden, welche vergleichbar mit Literaturwerten sind.

In der vierten Studie wird der in der zweiten Studie verwendete Anpassungsprozess
ndhergehend untersucht. Mittels dieser Anpassungsmethode kénnen unter anderem die
Temperatur und Saulendichte von Sternentstehungsgebieten abgeleitet werden. Jedoch
beruht diese Methode auf mehreren Annahmen. In dieser Studie werden daher die sich
aus diesen Annahmen ergebenden grundlegenden Limitierungen dieser Methode tiberpriift
und ihre Auswirkungen auf die abgeleiteten Grofsen bewertet. Das Ergebnis ist, dass
unbekannte oder nur unzureichend eingeschrankte optische Eigenschaften des Staubes die
grofkte Unsicherheit dieser Methode darstellt.







Abstract

An evaluation of the influence of magnetic fields on the star formation process is a hitherto
unsolved question in astrophysics. In order to find an answer to this question, magnetic
field properties can be derived by means of polarimetric observations in the far-infrared
wavelength range, if the measured polarisation is caused by non-spherical dust grains
aligned with respect to the magnetic field. The focus of this work is therefore on the
investigation of polarimetric observations obtained with SOFIA /HAWC +.

In the first study, the magnetic field properties of B335 are determined in the far-infrared
wavelength range using SOFIA /HAWC +. It can be shown for the first time that polarisation
holes in Bok globules can also occur in the far-infrared wavelength range. By analysing
the dust grain alignment in B335, it can be shown that a combination of the interstellar
radiation field and the central star as radiation sources can explain the decrease in the
degree of polarisation in the outer regions.

In the second study, the magnetic field properties of the filament OMC-3 are analysed
using SOFIA /HAWC+ at two infrared wavelengths. The magnetic field structure of OMC-3
is uniform and perpendicular to the filament for both wavelengths. Using a fitting process,
information about the physical properties (temperature and column density) of OMC-3 can
be obtained and the relationship between these properties and the observed polarisation
can be described. A polarisation hole in the densest region of OMC-3 can be explained by
superposition of polarised emission and dichroic extinction, which act as counteracting
mechanisms.

The third study deals with the magnetic field properties of the Bok globule CB54,
investigating polarimetric observations at three wavelengths. It can be shown for the first
time in Bok globules that the interplay of polarised emission and dichroic absorption
provides an explanation for the decrease of the degree of polarisation as well as for the
wavelength-dependent orientation of the linear polarisation in the core of CB54. Based on
the polarisation observations, constraints on the size and axis ratio of the dust grains can
be derived, which are comparable to literature values.

In the fourth study, the fitting process used in the second study is examined in more
detail. By means of this fitting method, among other things, the temperature and column
density of star-forming regions can be derived. However, this method is based on several
assumptions. This study therefore examines the fundamental limitations of this method
resulting from these assumptions and assesses their impact on the derived quantities.
The result is that unknown or insufficiently constrained optical properties of the dust
represent the largest uncertainty of this method.
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Kapitel 1
Einleitung

Sterne entstehen in dichten Ansammlungen von interstellarem Staub und Gas. Unser
Verstéandnis des Sternentstehungsprozesses, einschliefslich der Rolle die verschiedene physi-
kalische Prozesse wihrend der Entwicklung einer kollabierenden Molekiilwolke zu einem
entwickelten Stern spielen, ist jedoch noch unvollstéindig. So ist vor allem die Rolle
von Magnetfeldern bisher nicht exakt charakterisiert und noch Gegenstand laufender
Diskussionen (z. B. Matthews und Wilson, 2002; Pudritz u. a., 2013; Seifried und Walch,
2015).

Der Ursprung und die Entwicklung von Magnetfeldern im Universum ist nach wie vor ein
ungelostes Problem der Astrophysik (z. B. Grasso und Rubinstein, 2001; Rees, 2005). Ma-
gnetfelder in astrophysikalischen Objekten sind allgegenwértig, treten sowohl in kleinem
(z. B. Planeten und Sterne) als auch in grofem Mafsstab (z. B. Galaxien und Riesenmo-
lekiilwolken) auf und ihr Einfluss bei verschiedenen Prozessen ist nach wie vor kaum
verstanden.

Beispielsweise werden Magnetfelder als ein Mechanismus angesehen, der die Kontrakti-
on von Sternentstehungsgebieten und Filamenten verlangsamt, da das Magnetfeld dem
Kollaps einer Molekiilwolke, bewirkt durch Gravitation, entgegenwirkt, und somit eine
mogliche Erklarung fiir die beobachteten niedrigen Sternentstehungsraten liefert (z. B.
Van Loo u.a., 2015; Federrath, 2015). Eine weitere Erkléarung fiir dieses Phénomen ist
Turbulenz, wobei es noch unklar ist, welcher der beiden Prozesse (Magnetfeld oder Tur-
bulenz) der dominantere ist (z.B. Crutcher, 2012; Pillai u.a., 2015). Auferdem wird
erwartet, dass Magnetfelder die Kopplung der Gas- und Staubphase sowie die Form von
Molekiilwolkenfragmenten beeinflussen (z. B. Wolf u. a., 2003a).

Es ist daher essentiell, Messungen der Magnetfeldstérke und -struktur zu erhalten, um die
verschiedenen Effekte bewerten zu konnen. Es existieren verschiedene direkte und indirekte
Moglichkeiten, um Informationen iiber diese Grofien zu gewinnen. Polarimetrische Be-
obachtungen der thermischen Reemissionsstrahlung von nicht-sphérischen Staubkérnern
koénnen zur indirekten Ableitung der Magnetfeldstruktur und -stérke in Sternentstehungs-
gebieten verwendet werden, wenn diese Staubteilchen an das Magnetfeld ausgerichtet sind.
Es wurde eine Vielzahl von Beobachtungen durchgefiihrt, um diese polarisierte Strahlung
nachzuweisen, z. B. mit JOMT!/SCUBA-2? (Holland u.a., 2013), dem Planck-Satelliten
(Planck Collaboration u.a., 2011) und ALMA? (Wootten und Thompson, 2009). In den
letzten Jahren offnete die High-resolution Airborne Wideband Camera Plus (HAWC+)
an Bord des Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy (SOFIA) den Blick in
den ferninfraroten Wellenldngenbereich fiir die Polarimetrie (Harper u.a., 2018). Mit
SOFIA/HAWC+ wurden Galaxien (z.B. Jones u.a., 2020; Lopez-Rodriguez u. a., 2020),
Bok-Globulen (Zielinski u. a., 2021; Zielinski u. a., 2023), prastellare Kerne (Redaelli u. a.,
2019) und Filamente (z. B. Chuss u. a., 2019; Zielinski und Wolf, 2022) beobachtet.

!James Clerk Maxwell Telescope
2Submillimetre Common User Bolometer Array-2
3 Atacama Large Millimeter /submillimeter Array




Kapitel 1 Einleitung

Es existieren jedoch mehrere potentielle Unsicherheiten bei dieser Moglichkeit, Eigenschaf-
ten von Magnetfeldern zu erhalten. Zum einen zeigen viele polarimetrische Beobachtungen
von Sternentstehungsregionen eine Abnahme des gemessenen Polarisationsgrad mit steigen-
der Intensitét (sogenanntes ,Polarisationsloch®), ein Phéanomen, welches bisher ungeklért
ist (z.B. Leach u.a., 1991; Minchin und Murray, 1994; Wolf u. a., 2003a; Zielinski u. a.,
2021). Zum anderen erfordert das verléassliche Ableiten von Magnetfeldeigenschaften, dass
sichergestellt werden kann, dass die detektierte Polarisation durch an dem Magnetfeld
ausgerichtete nicht-sphérische Staubteilchen verursacht wird. Gerade in den letzten Jah-
ren wurden viele Fortschritte in dem Bereich der Staubkornausrichtungstheorie erreicht,
wodurch es mittlerweile viele verschiedene potentielle Urspriinge der gemessenen Pola-
risation gibt (siehe z. B. Lazarian, 2007; Kataoka u.a., 2015; Tazaki u.a., 2017; Hoang
u. a., 2018; Kataoka u.a., 2019). Vor der Deutung der Beobachtungsergebnisse muss daher
der korrekte Polarisationsmechanismus identifiziert werden. Weitere Informationsquellen
fiir Magnetfelder sind der Zeeman-Effekt (Crutcher u.a., 1993; Brauer u.a., 2017), der
Goldreich-Kylafis Effekt (Goldreich und Kylafis, 1981) oder die Geschwindigkeitsgradien-
tentechnik (Gonzalez-Casanova und Lazarian, 2017).

In der vorliegenden Arbeit liegt der Fokus auf der Analyse polarimetrischer Beobachtungen
verschiedener Sternentstehungsgebiete. Es werden im Folgenden vier Studien vorgestellt,
wobei sich die ersten drei mit polarimetrischen Beobachtungsmethoden befassen, mit
denen der Einfluss von Magnetfeldern in Sternentstehungsgebieten untersucht werden
kann. Die vierte Studie untersucht die Anwendbarkeit einer oft angewendeten Methode,
mit welcher Molekiilwolkeneigenschaften abgeschétzt werden kdnnen.

Zunéachst wird eine Einfithrung in die aktuellen Kenntnisse der Sternentstehung sowie eine
Erlduterung der Methode der Polarimetrie zur Untersuchung von Magnetfeldern geliefert
(Kapitel 2).

Die erste Studie befasst sich mit der Untersuchung der Magnetfeldeigenschaften der
Bok-Globule B335 (siehe Kapitel 3). Mittels der Beobachtung polarisierter Strahlung
werden neben Einschriankungen hinsichtlich der Magnetfeldstarke- und -struktur auch
eine Analyse beziiglich des Phédnomens der ,,Polarisationslocher”, sowie eine Abschétzung
der Staubkornausrichtungseffizienz diskutiert.

Die zweite Studie setzt sich mit der SOFIA/HAWC+ Beobachtung von OMC-3 bei zwei
Wellenléngen auseinander (siche Kapitel 4). Neben Erkentnissen tiber die Magnetfeldei-
genschaften liegt ein besondere Fokus auf der Untersuchung des Polarisationsspektrums
und des Zusammenhanges zwischen Polarisation und Molekiilwolkeneigenschaften.

In der dritten Studie werden die SOFIA /HAWC+ sowie JCMT/SCUBA Beobachtungen der
Bok-Globule CB54 bei drei Wellenldngen vorgestellt (siehe Kapitel 5). Hier liegt das
Hauptaugenmerk auf der Analyse der Polarisation im inneren Bereich der Bok-Globule
und der damit zusammenhangenden Diskussion {iber den Ursprung der beobachteten
Abnahme des Polarisationsgrades mit steigender Intensitat.

Die ersten drei Studien zielen darauf ab, die Rolle von Magnetfeldern in Sternentste-
hungsregionen besser zu verstehen. In der vierten Studie wird eine spezielle Methode, eine
modifizierte Schwarzkorperfunktion, untersucht, mit welcher Molekiilwolkeneigenschaften
abgeleitet werden konnen (siehe Kapitel 6). Diese Methode beruht jedoch auf mehreren
Annahmen. In diesem Kapitel werden daher die sich aus diesen Annahmen ergebenden
grundlegenden Limitierungen dieser Methode iiberpriift und ihre Auswirkungen auf die
abgeleiteten Grofen bewertet.
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Kapitel 2

Sternentstehung und Polarimetrie zur
Untersuchung von Magnetfeldern

In den nachfolgenden Abschnitten werden die Grundlagen zur Sternentstehung (Abschnitt
2.1) und zur Untersuchung von Magnetfeldern mithilfe von Polarimetrie (Abschnitt 2.2)
erlautert, die zum Verstdndnis dieser Arbeit notwendig sind.

2.1 Prozess der Sternentstehung

Uberschreitet eine Molekiilwolke eine kritische Masse — die sogennante Jeans-Masse —
kénnen durch gravitativen Kollaps einer oder mehrere Sterne entstehen (Jeans, 1902; Shu
u. a., 1987). Diese spezielle kritische Masse bestimmt sich aus einem Gleichgewicht zwischen
dem nach aufsen gerichteten Gasdruck und dem nach innen gerichteten Gravitationsdruck.
Unter der Annahme einer homogenen, sphéirischen Molekiilwolke und einem idealen Gas
ist die Jeans-Masse (Unsold und Baschek, 2005):

1
MJeans ~ - (

; (2.1)

ks T\?
Gu ) ~
Hierbei bezeichnet p die Massendichte der Wolke, kg die Boltzmann-Konstante, T die

Temperatur des Gases, GG die Gravitationskonstante und p die mittlere Masse eines Atoms
oder Molkekiils. Hiermit zusammhéngend ist die Jeans-Lange \j:

57T]€BT
]~ . 2.2
SRy 3. ) (2:2)

Hinsichtlich eines Gravitationskollapes sind Ausdehnungen kleiner als die Jeans-Lange
stabil, wihrend Ausdehnungen grofer als die Jeans-Lénge instabil sind. Ein oder mehrere
Ereignisse konnen eintreten, welche eine Molekiilwolke komprimieren und so den gravita-
tiven Kollaps auslosen konnen. Zum Beispiel kann dies geschehen durch Kollision zweier
Molekiilwolken oder durch eine nahe Supernova-Explosion, wodurch Materie mit hoher
Geschwindigkeit in die Molekiilwolke geschickt wird (,triggered star formation®, Prialnik,
2000).

Ferner ldsst sich abschétzen, wieviele Sterne entstehen. In Bezug hierauf ist die Sternent-
stehungseffizienz relevant. Unter der Annahme einer Gaswolke der Masse M, Volumen V,
Freifallzeit tg (ausgewertet bei der mittleren Dichte p = M/V') und der Sternentstehungs-
rate M, ergibt sich die Sternentstehungseffizienz eg nach Krumholz und Federrath (2019)
zu

M,

= i (2.3)

€ff
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Die Effizienz eg reprasentiert das Verhéltnis zwischen der beobachteten Sternentstehungs-
rate in einer spezifischen Region zu der maximal zu erwartenden Rate, sollte das Gas im
freien Fall ungehindert kollabieren. Durch verschiedene Methoden, wie z. B. durch Zahlen
junger stellarer Objekte (z. B. Krumholz u. a., 2012; Evans u. a., 2014; Heyer u. a., 2016),
wurde eg auf etwa 0,01 abgeschétzt. Dieser Befund wurde von kiloparsec-grofen Galaxien
bis hin zu einzelnen parsec-grofen Molekiilwolken bestétigt (Leroy u. a., 2017; Utomo u. a.,
2018). Eine mogliche Erklarung fiir diese geringe Sternentstehungsrate sind Magnetfelder,
von welchen angenommen wird, dass sie die Kontraktion von Sternentstehungsgebieten
und Filamenten! verlangsamen (z.B. Van Loo u.a., 2015; Seifried und Walch, 2015).
Andere Erklarungen sind Turbulenz oder stellare Riickkopplung (engl. stellar feedback,
Federrath, 2015). Es ist noch unklar, welcher dieser genannten Prozesse am relevantesten
ist beziehungsweise wie hoch deren relativer Beitrag ist. Um den Einfluss einzelner Effekte
abschétzen zu konnen, sind Beobachtungsdaten von Sternentstehungsregionen notwendig.
Im Rahmen dieser Arbeit liegt der Fokus daher auf der Bestimmung und Abschétzung von
Magnetfeldeigenschaften in Molekiilkwolken (sieche Abschnitt 2.1.1) und Bok-Globulen
(sieche Abschnitt 2.1.2).

2.1.1 Molekiilwolken

Molekiilwolken sind interstellare Gaswolken, welche die dichteste Phase des ISM repré-
sentieren und hauptséchlich aus molekularen Wasserstoff bestehen. In Molekiilwolken
kénnen aufgrund ihrer GréRe (~2-20pc), Dichte (~10?-10% Hy cm™3) und Temperatur
(~10-30K) Molekiile gebildet werden (Werte entnommen aus Klessen, 2011). Daher
sind neben molekularem Wasserstoff auch weitere Molekiile wie CO, CN, OH und H5O
vertreten (z. B. Herbst und Klemperer, 1973).

Neben dem Gasanteil ist in Molekiilwolken auch Staub mit Korngréfien im Nano- bis
Mikrometerbereich vorhanden (Weingartner und Draine, 2001; Lefévre u. a., 2014; Uehara
u.a., 2021). Das Massenverhéltnis von Gas zu Staub wird standardméfig in 100:1 angege-
ben (z. B. Hildebrand, 1983; Sodroski u. a., 1997; Parkin u.a., 2012). Obgleich Festkorper
lediglich einen geringen Anteil der Gesamtmasse ausmachen, ist die Gesamtoberflache des
Staubes groft genug, um damit wesentlich die optische Erscheinung von Molekiilkwolken
und weiteren astrophysikalischen Objekten, wie z. B. protoplanetaren Scheiben, zu be-
stimmen. Deshalb wird in den nachfolgenden Abschnitten ein besonderes Augenmerk auf
die Beschreibung der von solchen Objekten ausgehenden (thermischen) Strahlung gelegt
(siche beispielsweise Abschnitt 2.2.1).

Molekiilwolken werden von Magnetfeldern durchzogen, deren Ursprung noch nicht ab-
schliefend geklért ist (z. B. Rees, 2005; Ichiki u. a., 2006). Eine Theorie tiber den Ursprung
dieser Magnetfelder basiert dabei auf groftskaligen Dynamos und primordialen Magnet-
feldern (Crutcher, 2012), welche durch den Biermann-Batterie-Effekt entstanden sind
(Schliiter, 1950). In diesem Fall werden die Magnetfelder durch einen elektrischen Strom
erzeugt, welcher durch die Rotation des Systems angetrieben wird (Biermann und Schliiter,
1951). Allerdings kann diese Theorie meist nur fiir kleine Skalen, wie in Sternen oder bei
Supernovae, angewendet werden (Hanayama u.a., 2005). Ein anderer Erklarungsansatz
besteht in einem kosmologischen Modell: Magnetfelder werden durch einen thermoelek-
trischen Mechanismus im frithen Universum erzeugt (z. B. Quashnock u. a., 1989). Eine

! Als Filament wird iiblicherweise jede Struktur im interstellaren Medium (ISM) definiert, welche ein
Aspektverhéltnis von 5 bis 10 aufweist und im Vergleich zu ihrer Umgebung dichter ist (André u. a.,
2014)




2.1 Prozess der Sternentstehung

Abbildung 2.1 Kompositbild (visueller und nahinfraroter Wellenldngenbereich) der Bok-
Globule Barnard 68, aufgenommen mit dem 8,2-m-VLT-ANTU-Teleskop und
dem Multimoden-Instrument FORS1. (Quelle: ESO).

weitere Erklarung hinsichtlich des Ursprung dieser Magnetfelder basiert auf Stérungen in
der Phase der Inflation (Liddle und Lyth, 2000). Obgleich diese Theorien Unterschiede
aufweisen, so haben sie eines gemeinsam: Alle gehen davon aus, dass die Magnetfelder
irgendwann im sehr jungen Universum entstanden sind.

2.1.2 Bok-Globulen

Benannt nach ihren Entdecker Bart Bok stellen Bok-Globulen eine spezielle Art von
Molekiilwolken dar (Bok und Reilly, 1947; Bok, 1977). Sie sind relativ klein, isoliert
und weisen grofskalig haufig einfachste Strukturen auf (siche zum Beispiel Abbildung
2.1). Die Massen von Bok-Globulen werden in einem Bereich von 2 Mg, bis 100 M und
ihre Ausdehnung in einem Bereich von 0,1 pc bis 2pc abgeschitzt (z.B. Bok, 1977,
Leung, 1985; Clemens u.a., 1991; Launhardt u. a., 2010). Bok-Globulen repréisentieren
Orte massearmer Sternentstehung (z. B. Clemens und Barvainis, 1988; Launhardt und
Henning, 1997). Aufgrund ihrer einfachen Strukturen sind Bok-Globulen ideale Objekte,
um den Sternentstehungsprozess und die Einfliisse von bestimmten Effekten, wie z. B.
Magnetfelder, zu studieren und abzuschétzen. Daher sind Bok-Globulen oft das Ziel von
Beobachtungen (z. B. Wolf u. a., 2003a; Launhardt u. a., 2010; Das u. a., 2016; Pattle u. a.,
2022a) und zugehorigen Modellierungsansitzen sowie Simulationen (z. B. Harvey u.a.,
2001; Kandori u. a., 2005; Brauer u. a., 2016; Kandori u. a., 2020; Zielinski u. a., 2021).
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2.2 Moglichkeiten zur Untersuchung von Magnetfeldern

Um die Effekte von Magnetfeldern in Hinsicht auf den Sternentstehungsprozess bestimmen
zu konnen, ist eine Abschitzung der Magnetfeldeigenschaften unabdingbar. Im Folgenden
werden daher Moglichkeiten zur Untersuchung von Magnetfeldern eingehender vorgestellt.
Die im Rahmen dieses Kapitels betrachtetenden theoretischen Grundlagen orientieren
sich vornehmlich an Kriigel (2008), Brauer (2017), Trippe (2014) und Bertrang (2015)
sowie Referenzen in diesen Arbeiten.

2.2.1 Polarisierte Strahlung

Polarisation ist eine grundlegende Eigenschaft elektromagnetischer Wellen und beschreibt
deren Schwingungsrichtung. Man betrachte eine ebene harmonische Welle, welche sich in
z-Richtung eines kartesischen Koordinatensystems mit der Kreisfrequenz w, der Wellenzahl
k sowie dem elektrischen Feldvektor E(7,t) bewegt:

-

E(7t) = Ey - k71 (2.4)
Die Amplitude Ej ist in der Regel komplex:
EO = El +1 EQ , (25)

wobei El und Eg reell sind. Bei festem z dreht sich der Realteil des elektrischen Vektors
E mit der Frequenz w und die Spitze des Vektors beschreibt in der (x,y)-Ebene, welche
senkrecht zur z-Achse liegt, eine (Polarisations)Ellipse:

Re{E} = E coswt + Ey sinwt . (2.6)

Die Rotationsrichtung adndert sich, wenn das Pluszeichen in Gleichung (2.6) in ein Mi-
nuszeichen umgewandelt wird, d. h. wenn F5 in die entgegengesetzte Richtung zeigt. Es
lassen sich zwei Sonderfille unterscheiden:

e Lineare Polarisation: Falls El — 0 oder Eg = 0 oder sollten El und Eg voneinander
linear abhingig sind, entartet die Polarisationsellipse zu einer Geraden.

e Zirkulare Polarisation: Die Ellipse entspricht einem Kreis, falls die Vektoren gleich
lang sind, d.h. | E; | = | E2 | und senkrecht zueinander stehen, d.h. E; - E5 = 0.

Die Polarisationsellipse kann durch vier Parameter beschrieben werden, wobei diese un-
terschiedlich gewéhlt werden kénnen. Eine mogliche Beschreibung der Polarisationsellipse
ist durch ihre grofe und kleine Halbachse, a respektive b, einer Spezifikation zu ihrer
Ausrichtung in der (zy)-Ebene sowie den Umlaufsinn (rechts- oder linksdrehend) gegeben.
Die Spezifikation kann zum Beispiel der Winkel v zwischen einer Referenzachse und der
z-Koordinate sein. Anstelle dieser geometrischen Grofsen wird die Polarisation jedoch in
der Praxis durch die Stokes-Parameter I,Q,U und V beschrieben (Stokes, 1851). Diese
Parameter sind dquivalent zu den oben beschriebenen Grofien, weisen aber den praktischen
Vorteil auf, dass sie direkt gemessen werden koénnen.
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Abbildung 2.2 Bestimmung der Stokes-Parameter I, @, U und V mittels Intensititsmessun-
gen und der Verwendung eines Polarisationsfilters. Adaptiert entnommen aus
Fischer (1992).

Stokes-Formalismus

Elektromagnetische Strahlung und inbesondere ihr polarisierter Anteil wird im Allgemeinen
unter Zuhilfenahme des Stokes-Formalismus beschrieben. Benutzt wird hierzu der Stokes-
Vektor S‘: welcher aus den vier Komponenten I, Q, U und V besteht: S = (I1,Q,U, V)T,
Alle Komponenten kénnen hierbei mittels Intensitdtsmessungen ermittelt werden (siehe
Abbildung 2.2). Insgesamt werden sechs Einzelmessungen benétigt, wobei in jeder Messung
ein anderer Polarisationsfilter verwendet wird. Ermittelt wird jede Komponente, indem
die Intensitdt nach Passieren des jeweiligen Polarisationsfilters gemessen wird. Es gilt
dann

I = Ipe + Inoe
Q = Iopo — Igoe
U = Iyso — Lizse
V—Ig—1Ip,.

Hierbei beschreiben Igo, Igge, I450 und I1350 die gemessenen Intensitdten nach Durchgang
durch einen horizontalen (0°), vertikalen (90°), 45° und 135° orientierten idealen Polarisator.
Die gemessene Intensitdt nach Durchgang durch zwei Polarisatoren, die den links- und
rechtszirkularen Strahlungsanteil bestimmen, werden mit I1, beziehungsweise Iy bezeichnet.
Die Stokes-Parameter @) und U charakterisieren folglich die lineare Polarisation und V' die
zirkulare Polarisation. Es lasst sich der Polarisationsgrad p als Verhéltnis des polarisierten
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Anteils I, zu der Gesamtintensitat I definieren:

L, JETEIV? o

P
I 1

p =
Oft wird der Polarisationsgrad in den linearen (p;) bzw. zirkularen (p,) Anteil zerlegt:

VT s

)

p =

~| <~

Pz = (29)

Im Rahmen der vorliegenden Arbeit ist als Polarisationsgrad p ausschlieflich der lineare
Polarisationsgrad p; gemeint. Fiir Beobachtungen mit z. B. SOFIA /HAWC+ (siehe Abschnitt
SOFIA) oder dem Submillimetre Common User Bolometer Array-2 (SCUBA-2) spielt der
Stokes-Parameter V' bzw. der zirkulare Polarisationsgrad p, keine Rolle, da die Instrumente
nur sensitiv fiir lineare Polarisation sind (siehe z. B. Polarimeter POL-2 fiir SCUBA-2).

Mithilfe der Stokes-Parameter lasst sich zusétzlich der Polarisationswinkel 6 definieren:

1 U T 0 falls@Q >0
0= L arctan (Z) 40" n= 2.10
g ¢ an<Q>+"2’ " {1 falls Q < 0 (2.10)

Die Stokes-Vektor-Komponenten werden meistens in Einheiten der Flussdichte angegeben.
Ublicherweise ist diese Einheit Jansky [Jy|]. Die Umrechnung in SI-Einheiten ist

1Jy=10"26_—"—_ |
y Hz m?

Strahlungstransport

Um in der Lage zu sein, Beobachtungen korrekt zu interpretieren und Vorhersagen fiir
kiinftige Untersuchungen durchzufiihren sind Informationen iiber den in dem jeweiligen
Objekt befindlichen Staub essentiell (z. B. Staubtemperatur und emittierter Fluss). Elek-
tromagnetische Strahlung ist die bedeutendste fiir uns zugéngliche Informationsquelle
bei der Untersuchung von Objekten auferhalb unseres Sonnensystems. Betrachtet man
Strahlung, welche sich in einem Medium ausbreitet, dann kann sie — abhéngig von der
Wellenlédnge — absorbiert werden, gestreut werden oder das Medium ungehindert passieren.
Die Beschreibung dieser Strahlungsausbreitung wird als Strahlungstransport bezeichnet.
Im Folgenden wird der Strahlungstransport im optisch diinnen sowie optisch dicken Fall
beschrieben. Teile dieses Abschnitts sind in Anlehnung an Unsold und Baschek (2005),
Brauer (2017) und Brunngraber (2018) sowie darin enthaltene Referenzen entstanden.
Die gesamte Energieabgabe eines isotrop strahlenden Volumenelements dV pro Zeiteinheit
ist

47‘(‘/ JydvdV . (2.11)
0

Hierbei beschreibt j, den Emissionskoeffizienten bei der Frequenz v. Ein Strahl der
Intensitat I, erfahrt einen Energieverlust durch Absorption bei dem Durchqueren einer
Schicht der Dicke ds und dem Absorptionskoeffizienzen k,. Es gilt:

dr,

v T, 2.12
=" (2.12)
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Neben dem Fall der Absorption kann auch Streuung zu einem Energieverlust fiihren.
Daher wird im allgemeinen Fall der Extinktionkoeffizient k, zur Beschreibung verwendet:

ky = Ky + 0y, (2.13)

wobei 0, den Streukoeffizienten beschreibt. Die Betrachtung der Gesamtintensitétsan-
derung eines Strahls beim Durchqueren einer Schicht der Dicke ds ergibt dann die
Strahlungstransportgleichung:

drl,
ds

= _(I{V_{_O-I/) L/ +j1/ = —k‘,,],, ‘|‘jy- (2.14)

Unter Betrachtung des Umstandes, dass die zu durchquerende Schicht nicht emittierend
ist (d.h. 5, = 0), folgt
drl,

Die Intensitat der Strahlung I, nach Durchqueren der Schicht ist verkniipft mit der
Intensitét der einfallenden Strahlung I, o:

I,=1I0-¢™. (2.16)

Hierbei bezeichnet 7, die optische Tiefe der Schicht mit Dicke s:

Ty :/ k., ds’. (217)
0

Bei einer optischen Tiefe 7, < 1 bezeichnet man ein Medium als optisch diinn, d.h.
ein solches Medium lésst nahezu die gesamte Strahlung durch. Demgegeniiber wird ein
Medium als optisch dick bezeichnet, sofern die optische Tiefe 7, > 1 ist. Ein solches
Medium lasst nahezu keine Strahlung hindurch.
Unter Verwendung des Kirchhoffschen Satzes (der Staub befindet sich in einem thermischen
Gleichgewicht mit der Temperatur Tsiaup) folgt:

Jv = Ky BV(TStaub) . (2.18)
Hierbei beschreibt B, (1) das Plancksche Strahlungsgesetz:
2hv? 1
c? exp <IJ;—VT> -1

Mit h wird hier das Plancksche Wirkungsquantum und mit ¢ die Vakuumlichtgeschwin-
digkeit bezeichnet. Unter Anwendung des Kirchhoffschen Satzes sowie der Definition der
optischen Tiefe (Gleichung 2.17) ergibt sich eine vereinfachte Form der Strahlungstrans-
portgleichung:

(2.19)

dr,
dr,
Fiir die Durchfiihrung einer Simulation der Strahlung einer Staubwolke muss diese
Gleichung entlang des Pfades der Photonen gel6st werden. Allerdings kann die Strah-
lungstransportgleichung lediglich in Spezialfallen analytisch gelost werden. Daher werden
fiir den allgemeinen Fall Methoden wie der Monte-Carlo-Algorithmus (z. B. Fischer, 1992;

= —I,+ B,(T). (2.20)
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Lucy, 1999) oder das Runge-Kutta-Fehlberg-Verfahren (z. B. Fehlberg, 1970) eingesetzt.
Im Rahmen dieser Arbeit wird hierzu das Strahlungstransportprogramm POLARIS benutzt.

POLARIS

Der POLArized Radlation Simulator (POLARIS?, Reissl u.a., 2016) ist ein innerhalb der
Arbeitsgruppe ,,Stern- und Planetenentstehung, Exoplaneten* an der Universitat Kiel
entwickelter 3D Monte-Carlo Strahlungstransfercode. POLARIS wurde bereits fiir diverse
astrophysikalische Szenarien erfolgreich angewendet (z. B. Brauer u.a., 2016; Pellegrini
u. a., 2020; Brunngraber und Wolf, 2020; Zielinski u. a., 2021; Lietzow u. a., 2021; Bensberg
und Wolf, 2022; Kobus u. a., 2022; Zielinski und Wolf, 2024).

Mittels POLARIS kann die Beobachtbarkeit charakteristischer physikalischer Grofen di-
verser astrophysikalischer Modelle analysiert werden. POLARIS kann unter anderem die
direkte sowie gestreute thermische reemittierte Strahlung von Staubkornern und direkte
respektive gestreute Strahlung von Sternen behandeln. Ein zentrales wichtiges Merkmal
von POLARIS ist zudem die Beriicksichtigung von Magnetfeldern. Mittels der Imple-
mentierung diverser verschiedener Staubkornausrichtungsmechanismen (siehe Abschnitt
Ursachen polarisierter Strahlung), wie z. B. der Ausrichtung durch strahlungsinduzierte
Drehmomente, kénnen Vorhersagen iiber Magnetfelder getétigt werden. Synthetische
Beobachtunsdaten kénnen auf der Basis einer Vielzahl physikalischer Grofsen — z. B. ver-
schiedene Strahlungsquellen, Staubtemperatur- und dichte oder Magnetfeldeigenschaften —
erzeugt werden. Zudem koénnen mittels POLARIS Spektrallinien verschiedener Gasspezies
und Synchrotonstrahlung untersucht werden. Diese zuletzt genannten Themen sind jedoch
in der vorliegenden Arbeit nicht von Bedeutung.

POLARIS wurde in der vorliegenden Arbeit unter anderem dazu verwendet synthetische
Beobachtungsdaten basierend auf der jeweiligen Temperatur- sowie Dichtestruktur des
Staubes zu erzeugen (siehe Kapitel 3 und 6) und Eigenschaften polarisierter Strahlung
unter Zuhilfenahme von Staubkornausrichtungsmechanismen sowie des Phdnomens der
Selbststreuung® zu analysieren (siehe Kapitel 3). Die synthetischen Beobachtungsdaten
werden unter anderem fiir die Interpretation von SOFIA /HAWC+ Beobachtungen benétigt.
Fiir eine detaillierte Beschreibung des Programms sei auf Reissl (2016) und Reissl u. a.
(2016) verwiesen.

SOFIA

Das Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy (SOFIA, Temi u.a., 2018)
— eine umgebaute Boeing 747SP — war das grofte flugzeuggestiitzte Observatorium der
Welt und zwischen Februar 2014 und September 2022 im Einsatz. Dieses Projekt enstand
aus der Zusammenarbeit zwischen der National Aeronautics and Space Administration
(NASA) und dem Deutschen Zentrum fiir Luft- und Raumfahrt (DLR), wobei die Kosten
80/20 aufgeteilt wurden. SOFIA war das Nachfolgeprojekt des Kuiper Airborne Obser-
vatory (KAO, Cameron, 1976), mit welchem unter anderem die Uranus Ringe entdeckt
wurden (Elliot u.a., 1977). Weitere flugzeuggestiitzte Messungen wurden vorher mit der
Ames Convair 990 ,Galileo* (z.B. Sellers u.a., 1976), mit welchem unter anderem die
Nahinfrarotspektren der Venus untersucht wurden, dem Learjet Observatory und der U-2
Aircraft durchgefiihrt.

2https://portia.astrophysik.uni-kiel.de/polaris/
3Unter Selbststreuung versteht man den Prozess, dass reemitterte thermische Strahlung des Staubs an
Staubkornern gestreut und dadurch polarisiert wird.
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SOFTA konnte mittels fiinf austauschbaren wissenschaftlichen Instrumenten einen Wel-
lenldngenbereich zwischen 4,5 pm (EXES) und etwa 600 pm (GREAT) abdecken und fiillte
damit den Bereich zwischen dem JWST (0,6 pnm—28,3 pm, Gardner u. a., 2006; Jakobsen
u. a., 2022) und ALMA (350 pm—3 mm, ALMA Partnership u. a., 2015; Cortes u. a., 2021).
Folgende Instrumente waren in Bezug auf SOFIA im Betrieb: Echelon-Cross-Echelle
Spectrograph (EXES, Richter u. a., 2018), Far Infrared Field-Imaging Line Spectro-
meter (FIFI-LS, Colditz u. a., 2018; Fischer u. a., 2018), Focal Plane Imager Plus (FPI+,
Pfiiller u.a., 2018), German REceiver for Astronomy at Terahertz Frequencies
(GREAT, Risacher u.a., 2018), Faint Object infraRed CAmera for the SOFIA Teles-
cope (FORCAST, Herter u.a., 2018) und High-resolution Airborne Wideband Camera
Plus (HAWC+, Harper u. a., 2018). Im Rahmen dieser Arbeit werden Polarisationsbeob-
achtungen mittels SOFIA /HAWC+ ausgewertet, weshalb im Folgenden HAWC+ detaillierter
beschrieben wird.

High-resolution Airborne Wideband Camera Plus

HAWC+ (Harper u.a., 2018) war eine
Erweiterung der High-resolution Airbor-
ne Wideband Camera (HAWC, Harper
u.a., 2000), wobei vor allem das Sicht-
feld (engl. field-of-view) verbessert wur-
de und eine Funktion fiir differentielle
Polarimetrie hinzugefiigt wurde. Erstmals
flog HAWC+ im April 2016 auf SOFIA mit.
Im Oktober 2016 begannen die wissen-
schaftlichen Beobachtungen und endeten
Ende 2022. Mittels HAWC+ konnten po-
larimetrische und photometrische Beob-
achtungen in fiinf Bandern (von 53 pm
bis 214pm) durchgefiihrt werden. Die s yyaq.10 9.3 soFmA iiber der siidkaliforni-
raumlichen Aufldsungen reichten von 4,8” schen Hochwiiste.

(Band A, 53pm) bis 18,2” (Band E, Credit: NASA /Jim Ross.
214 m).

In Sternentstehungsgebieten wie z. B. Molekiilwolken findet man Temperaturen im Be-
reich von ungefdhr 10 bis 50 K (siehe z. B. Santos u. a., 2019; Chuss u. a., 2019). Nach
dem Wienschen Verschiebungsgesetz (Wien, 1896) entspricht dies einem Maximum der
Strahlungsintensitét bei einer Wellenldnge von etwa 50 bis 300 pm. Daher eignet HAWC+
sich speziell, um die Strahlung dieser Objekte zu messen.

Die wissenschaftlichen Ziele von HAWC+ waren die Messungen der durch ausgerich-
tete Staubkorner hervorgerufene Polarisation (siehe Abschnitt Ursachen polarisierter
Strahlung), um dadurch Magnetfelder und ihre Auswirkung im Hinblick auf den Sternent-
stehungsprozess zu analysieren. Im Zuge meines Promotionsvorhabens wurden mehrere
erfolgreiche Beobachtungsantréige fiir HAWC+ gestellt, wobei insgesamt eine Beobach-
tungszeit von 7,7 Stunden bewilligt worden ist.

Im Rahmen dieser Dissertation wurden mehrere SOFIA /HAWC+-Beobachtungen ausgewer-
tet (siche Kapitel 3, 4 und 5).
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Ursachen polarisierter Strahlung

Dieser Abschnitt richtet sich nach Ausfiihrungen in Andersson u.a. (2015), Pattle u. a.
(2021) und Le Gouellec u. a. (2023) sowie Referenzen in diesen Arbeiten.

Die Polarisation des Sternenlichts wurde vor iiber 50 Jahren entdeckt (Hall, 1949; Hilt-
ner, 1949a) und sehr schnell als Folge von dichroitischer Extinktion durch ausgerichtete
nicht-sphérische Staubkérnern erkannt (Hiltner, 1949b). Dass auch emittierte thermische
Strahlung eine mogliche Ursache fiir gemessene Polarisation sein kann, wurde durch
Stein (1966) vorhergesagt und erstmals durch Cudlip u.a. (1982) im ferninfraroten Wel-
lenldngenbereich beobachtet. Im Laufe der Jahre wurden viele Theorien als potentielle
Ausrichtungsmechanismen fiir den Staub entwickelt. Nennenswert sind die paramagneti-
sche Relaxation (Davis und Greenstein, 1951), mechanische Ausrichtung (Gold, 1952),
Ausrichtung durch strahlungsinduzierte Drehmomente (RATs, z. B. Lazarian, 2007) und
durch mechanische Drehmomente (MATSs, Lazarian und Hoang, 2007b; Hoang u. a., 2018).
Letzteres wird unterteilt in B-MATs (Staubteilchen werden senkrecht zur Magnetfeld-
richtung ausgerichtet, Hoang u.a., 2018) und v-MATs (Staubteilchen werden senkrecht
zur Gas/Staub-Driftrichtung ausgerichtet, Hoang u. a., 2018; Kataoka u. a., 2019). Die
Ausrichtung durch strahlungsinduzierte Drehmomente wird zudem unterteilt in B-RATs
(Ausrichtung senkrecht zur Magnetfeldrichtung, Dolginov und Mitrofanov, 1976; Lazarian
und Hoang, 2007a) und k-RATs (Ausrichtung senkrecht zum lokalen Strahlungsgradienten,
z.B. Tazaki u.a., 2017). Unabhéngig von Ausrichtungsmechanismen ist die Streuung der
thermischen Reemissionsstrahlung an Staubkornern eine weitere potentielle Ursache von
polarisierter Strahlung (sogenannte ,Selbststreuung”, Kataoka u.a., 2015).

Obgleich eine grofe Bandbreite an potentiellen Ursachen existiert, hat sich fiir Sternentste-
hungsregionen wie Molekiilkwolken(kerne) die Staubkornausrichtung durch strahlungsin-
duzierte Drehmomente (RATSs) als vielversprechendste Theorie herausgestellt. Polarisation
durch Selbststreuung ist effektiv, wenn die Staubkorngrofe in der gleichen Grofenordnung
wie die Beobachtungswellenldnge ist (Kataoka u. a., 2015). Jedoch ist ein Staubkornwachs-
tum auf mehrere Mikrometer bis Millimeter unwahrscheinlich in Molekiilwolken(kernen)*
und daher ist Selbststreuung vernachlassigbar (z. B. Zielinski u. a., 2021, siehe Kapitel
3). Mechanische Ausrichtung nach Gold (1952) ist ebenfalls zu vernachléssigen, da fiir
diesen Prozess Uberschallgeschwindigkeiten der Gasteilchen erforderlich sind, welche
nicht in Molekiilwolken erwartet werden (Larson, 1981). Paramagnetische Relaxation
ist gegeniiber der Ausrichtung durch RATs nebenséchlich, da durch diesen Prozess keine
Staubkorner kleiner als 0,1 pm ausgerichtet werden (Lazarian u.a., 2015). Ausrichtung
durch MATSs ist nur in bestimmten Umgebungen effektiv, in welchen Gas/Staub Drift
auftritt, und geschieht auf Zeitskalen, welche tpyischerweise zu lang sind, um die Ursache
von Polarisation in Molekiilkwolken(kernen) sein zu kénnen (z. B. Hoang u. a., 2018; Pattle
u.a., 2021). Daher ist die Ausrichtung mittels RATs der aussichtsvollste Mechanismus
und wird im Folgenden detaillierter beschrieben.

Die Ausrichtung von Staubkornern aufgrund von RATS resultiert aus unterschiedlichen
Extinktionsquerschnitten fiir linke und rechte Komponenten der zirkularen Polarisation
von Strahlung, welche auf ein nicht-sphérisches Staubkorn trifft. Diese Asymmetrie fiihrt
zu Drehmomenten am Staubkorn, welche zu einem erhéhten Drehimpuls fiihren. Eine
innere Nettomagnetisierung entsteht durch den Barnett-Effekt (Barnett, 1915), wenn

4Zum Beispiel leiteten Vaillancourt u. a. (2020) eine maximale Staubkorngréfe von 0,7 pm fiir die Taurus-
Molekiilwolke, Zielinski u. a. (2021) eine Grofe von 2 pm fiir die Bok-Globule B335 (siehe Kapitel 3)
und Steinacker u.a. (2015) eine Gréfe von 1,5 pm fiir mehrere Objekte mithilfe Spitzer-Beoabchtungen
ab.
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Abbildung 2.4 Ursachen polarisierter Strahlung: Absorption, Emission und (Selbst-)Streuung.
Adaptiert ibernommen aus Weintraub u. a. (2000).

die Staubkorner aus paramagnetischem Material bestehen. Bei dem Vorhandensein eines
aufseren Magnetfeldes prazessiert das magnetisierte Staubkorn um die Magnetfeldrichtung
(Draine und Weingartner, 1996; Lazarian, 2007; Hoang und Lazarian, 2009; Andersson
u.a., 2015). Die Ausrichtung des Staubkorns mit der langen Achse senkrecht zur Magnet-
feldrichtung (siehe Abbildung 2.4) ist dabei die wahrscheinlichste Ausrichtung und auf
den Einfluss von Strahlungsmomenten wahrend der Prézessionsperiode zuriickzufiihren,
die den Drehimpuls des Staubkorns an das Magnetfeld ausrichten (Andersson u. a., 2015).
Durch Kollisionen mit Gasteilchen wird diese Ausrichtung abgeschwécht.

Es sei an dieser Stelle noch angemerkt, dass fiir den Fall eines ausreichend starken und ani-
sotropen Strahlungsfeldes anstelle der Magnetfeldrichtung der Strahlungsanisotropievektor
die Préizessionsachse sein kann (Tazaki u.a., 2017). Dieser Effekt wurde jedoch bisher
nur fiir einzelne protostellare Scheiben beobachtet (z. B. Stephens u. a., 2017; Kataoka
u.a., 2017). Jedoch kann ein moglicher Einfluss von k-RATs fiir eine spezifische Region
der Orion-Molekiilkwolke (Orion Bar) nicht ausgeschlossen werden (Chuss u.a., 2019).

Ableitung der Magnetfeldstruktur

Die emittierte thermische Strahlung eines nicht-spharischen Staubteilchens ist intrinsisch
polarisiert, da die emittierte Lichtwelle aus unterschiedlich groften elektrischen Feldvektor-
komponenten besteht. Unter der Annahme, dass dieses nicht-sphérische Staubteilchen mit
der langen Achse senkrecht zur Magnetfeldrichtung ausgerichtet ist (siehe Abbildung 2.4),
kann die Magnetfeldstruktur durch eine 90° Drehung des Polarisationswinkels abgeleitet
werden, da die thermische Staubemission senkrecht zur Magnetfeldlinie polarisiert ist.

Die unpolarisierte Strahlung eines Hintergrundsterns kann polarisiert werden, wenn zwi-
schen dem Stern und Beobachter eine Staubpopulation vorhanden ist. Trifft eine Lichtwelle
auf ein nicht-sphérisches Staubkorn, dann absorbiert das Staubkorn die Wellenkompo-
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nenten der Strahlung in Abhéngigkeit von seiner Form in der Ebene des elektrischen
Feldvektors der Welle. Hierbei werden die Vektorkomponenten unterschiedlich stark abge-
schwécht. Unter der Annahme, dass das Staubkorn mit seiner langen Achse senkrecht zur
Magnetfeldrichtung ausgerichtet ist, ist aufgrund der Tatsache, dass die Lichtwelle starker
entlang der langen Achse des Staubkorns abgeschwécht wird, die Lichtwelle parallel zur
Magnetfeldrichtung polarisiert bzw. senkrecht zur langen Achse des Staubkorns.
Emissionspolarimetrie wird typischerweise im (Sub-)Millimeter-Wellenldngenbereich und
im ferninfraroten Wellenldngenbereich durchgefiihrt (z. B. Wolf u. a., 2003a; Santos u. a.,
2019; Chuss u. a., 2019; Zielinski und Wolf, 2022), wahrend Absorptionspolarimetrie im
optischen bzw. nahinfraroten Wellenlangenbereich (z. B. Bertrang u. a., 2014; Sen u. a.,
2021; Choudhury u. a., 2022) Anwendung findet.

Berechnung der Magnetfeldstirke

Die Davis-Chandrasekhar-Fermi-Methode (DCF-Methode, Davis, 1951; Chandrasekhar
und Fermi, 1953) bietet einen indirekten Weg zur Abschitzung der Magnetfeldstirke
aus der Statistik der Polarisationswinkelmessungen. Der grundlegende Gedanke der DCF-
Methode besteht darin, die Ausbreitung von Alfvén-Wellen entlang eines urspriinglich
einheitlichen Magnetfeldes zu betrachten. Man nimmt nun an, dass jede Verzerrung
der Feldlinien direkt mit den Gasbewegungen korreliert ist. Durch eine Messung der
Feldverzerrung mittels der Dispersion der Polarisationswinkel sowie der Turbulenzstérke
durch die Linienbreite kann dann die Magnetfeldstédrke berechnet werden. Nach Crutcher
u.a. (2004) erfolgt die Berechnung der Magnetfeldstérke B mittels:

. /(i) A
B=0Q \/471',03—0 ~93 ”(U;)U nG . (2.21)

Hierbei beschreibt p die Gasdichte, o, die Geschwindigkeitsdispersion, oy die Dispersion
der Polarisationswinkel, () einen Korrekturfaktor, n(Hsz) die molekulare Wasserstoffdichte
und Av die Geschwindigkeitsdispersion in km/s. In den meisten Féllen wird ein Kor-
rekturfaktor von Q=0,5 angenommen® (Ostriker u.a., 2001; Heitsch u.a., 2001), neue
theoretische Studien verweisen jedoch auf einen niedrigeren Wert (0,28, Liu u. a., 2021a;
b). Die DCF-Methode sollte nur dann angewendet werden, wenn die Dispersion der Pola-
risationswinkel kleiner als 25° ist (Heitsch u.a., 2001).

Bei der DCF-Methode wird hierbei von mehreren Annahmen ausgegangen, insbesondere
davon, dass die Turbulenz sub-alfvenisch ist, aber auch davon, dass die zugrundeliegende
Magnetfeldgeometrie linear ist. Nichtsdestoweniger liefert sie eine Schéitzung der Magnet-
feldstarke anhand der Staubpolarisation und wird daher trotz langjahriger theoretischer
Bedenken (z. B. Zweibel, 1990; Myers und Goodman, 1991; Houde u. a., 2009; Chen u. a.,
2022) haufig angewendet.

Um zu untersuchen, inwiefern das Magnetfeld in der Lage dazu ist, den Gravitationskollaps
zu verhindern, und so eine Erklarungsmoglichkeit fiir die geringe Sternentstehungseffizi-
enz darstellt, berechnet man das Masse-zu-Fluss-Verhéltnis (M /®). Nach Crutcher u. a.
(2004) und Pattle u.a. (2022a) ergibt sich dieses Verhéltnis £ vom beobachteten Masse-zu-
Fluss-Verhéltnis (M /®)peobachtet zum kritischen Masse-zu-Fluss-Verhéltnis (M /®)yyitisch

zZu
(M/(I))beobachtet
(M/(I))kritisch

5In einigen Fillen wird auch \/1/3 =~ 0,58 verwendet (z.B. Henning u. a., 2001; Wolf u. a., 2003a).

N(Hz) nG

=27VG pmy = 7,6 x 1072 Kl
B cm?

£=

(2.22)
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Hierbei bezeichnet N(Hsz) die Sdulendichte, G' die Gravitationskonstante, p das mittlere
Molekulargewicht, my die Atommasse von Wasserstoff und B die Magnetfeldstéarke. Fiir
einen Wert £ > 1 spricht man davon, dass die betreffende Region magnetisch superkritisch
ist (d.h. das Magnetfeld kann den Gravitationskollaps nicht verhindern) und fiir einen
Wert ¢ < 1, dass die Region magnetisch subkritisch ist (d.h. magnetisch unterstiitzt).

2.2.2 Ursachen von Polarisationslochern

Polarimetrische Beobachtungen von Molekiilkwolken und Bok-Globulen zeigen ein in-
teressantes Verhalten ihres Polarisationsmusters: In vielen Beobachtungen zeigte sich
bei diesen Objekte eine Abnahme des Polarisationsgrades in Richtung der zentralen,
dichteren Regionen (,,Polarisationslocher, z. B. Leach u.a., 1991; Minchin und Murray,
1994; Henning u. a., 2001; Wolf u. a., 2003a; Zielinski u. a., 2021; Zielinski und Wolf, 2022;
Zielinski u. a., 2023, siehe z. B. Abbildung 3.1). Es wurden zwar mehrere Mechanismen
zur Erklarung dieses Phinomens vorgeschlagen, eine allumfassende, eindeutige Erklarung
wurde jedoch noch nicht gefunden. Im Folgenden werden potentielle Ursachen fiir das
Auftreten von solchen Polarisationslécher vorgestellt:

e Eine zunehmende Abnahme der Ausrichtungseffizienz der Staubkdrner in den zen-
tralen Bereichen aufgrund hoherer Dichte und Temperatur (Goodman u. a., 1992;
1995; Creese u. a., 1995) oder bei hohen visuellen Extinktionen Ay (Whittet u. a.,
2008) fiihrt zu einer Abnahme der Polarisation.

e Potentiell komplexere kleinskalige Magnetfeldstrukturen werden moglicherweise
wegen einer zu geringen Auflésung des Beobachtungsinstrumentes nicht detektiert
(z.B. Shu u.a., 1987; Wolf u. a., 2004). Durch Mittelung innerhalb eines Auflésungs-
elementes nimmt der gemessene Polarisationsgrad ab (Glenn u. a., 1999; Matthews,
2005).

e Auf der Grundlage der Zentrifugalkraft kénnen grofte Staubkorner in kleinere Be-
standteile zerlegt werden (,radiative torque disruption“, RATD; Hoang u. a., 2019;
Hoang, 2019). Mittels des RATD-Mechanismus, welcher besonders effizient in der
Néhe von Protosternen ist (Hoang, 2020), konnte gezeigt werden, dass der Polarisa-
tionsgrad mit zunehmenden Strahlungsfeld abnimmt (Lee u.a., 2020; Hoang u. a.,
2021).

e In vielen Studien wird eine Staubzusammensetzung angenommen, welche aus Astro-
silikat® und Graphit besteht (z. B. Wolf u. a., 2003b; Sauter u. a., 2009; Das u. a.,
2010; Reissl u. a., 2014; Siebenmorgen u. a., 2014; Guillet u. a., 2018; Valdivia u. a.,
2019; Kobus u. a., 2020; Le Gouellec u. a., 2020; Brunngréber und Wolf, 2020; Lee
u. a., 2020; Zielinski u. a., 2021; Li u. a., 2022; Fanciullo u. a., 2022; Chastenet u. a.,
2022). Ob sich Graphitstaubkérner am Magnetfeld ausrichten oder nicht, ist eine
noch offene Fragestellung in der Literatur (z. B. Hildebrand u. a., 1999; Chiar u. a.,
2006; Hoang u. a., 2015; Lazarian, 2020; Andersson u. a., 2022). Unter der Annah-
me, dass Graphit sich nicht am Magnetfeld ausrichtet, wiirde eine Zunahme der
Graphithéufigkeit im Zentrum eine Abnahme des Polarisationsgrades bewirken.

S Astrosilikat ist ein kiinstliches Material und wurde aus Labor- und Beobachtungsdaten abgeleitet, um
damit die interstellare Extinktion reproduzieren zu kénnen (Draine und Lee, 1984; Laor und Draine,
1993). In der vorliegenden Arbeit ist mit Silikat immer astronomisches Silikat gemeint.
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e Der Polarisationsgrad der thermischen Strahlung ist von den Absorptionsquerschnit-
ten der langen (L) und kurzen (||) Achse der Staubkérner abhéngig (Cabs, 1 — Caps,|;
z.B. Li, 2008; Draine und Fraisse, 2009). Daher wiirden weniger elongierte Staub-
korner im Zentrum der Objekte zu einer Abnahme des Polarisationsgrades fithren.

e Eine ausreichend hohe optische Tiefe bei der Wellenlénge der Polarisationsmessung
bietet ebenfalls eine Erklarung fiir dieses Phdnomen (Brauer u.a., 2016). In diesen
Fall wird die beobachtete Abnahme des Polarisationsgrades in Richtung dichterer
Regionen auf dichroitische Absorption zuriickgefiihrt. Wenn die dichroitische Ab-
sorption die polarisierte Emission tibersteigt, kehrt sich die Polarisationsrichtung
um 90° um (Brauer u.a., 2016; Reissl u.a., 2014). Dieser Effekt wurde bei den
jungen stellaren Objekten NGC1333 IRAS4A (Ko u.a., 2020) und IRAM 04191
(Soam u.a., 2015), der Bok-Globule CB54 (Zielinski u. a., 2023, siche Kapitel 5)7
sowie der Molekiilwolke OMC-3 (Liu u.a., 2021a) als Ursache fiir die Abnahme des
Polarisationsgrades vorgeschlagen.

Ein besseres Verstdndnis beziiglich des Auftretens von Polarisationsléchern ist von ent-
scheidender Bedeutung, um die Zuverlassigkeit der Polarimetrie im ferninfraroten und
(Sub-)Millimeter-Wellenléangenbereich fiir das Ableiten von Magnetfeldstrukturen in Stern-
entstehungsgebieten zu quantifizieren. Daher liegt ein besonderer Fokus bei den in dieser
Arbeit vorgestellten Studien auf die ndhergehene Untersuchung von Polarisationsléchern
(sieche Abschnitt 3.4.2, 4.3.3 und 5.3.1).

2.2.3 Weitere Informationsquellen in Bezug auf Magnetfelder

Dieser folgende Abschnitt richtet sich nach Ausfithrungen in Pattle u. a. (2022a), Zhao
u.a. (2022) und Pattle u.a. (2021) sowie Referenzen in diesen Arbeiten.

Zeeman-Effekt

Magnetische Feldstéarken entlang der Sichtlinie kénnen durch Zeeman-Aufspaltung der
Spektrallinien paramagnetischer Spezies gemessen werden, die entweder in Absorption oder
Emission beobachtet werden®. Bei Spezies mit einem ungepaarten Elektron verschieben
sich die Linien durch den Zeeman-Effekt. Der Zeeman-Effekt wurde in ausgedehntem Gas
in HI, OH und CN nachgewiesen (z. B. Heiles und Troland, 2004; Crutcher u. a., 2010). Der
Zeeman-Effekt kann im Prinzip sowohl Informationen iiber die Sichtlinien- (LOS, line-of-
sight) als auch iiber die Himmelsebenen-Komponente (POS, plane-of-sky) des Magnetfelds
liefern (Bros bzw. Bpog). Eine Messung der magnetischen Feldstérke mittels des Zeeman-
Effekts ist sehr aufwéindig im Bezug auf die notwendige Beobachtungszeit und erfordert
eine sehr gute Charakterisierung der instrumentellen Stokes-V-Polarisation. Daher gab es
in den letzten Jahren im Verhéltnis zur Anzahl an Messungen der thermischen Emission
nur wenige Zeeman-Messungen der Magnetfeldstirke (z. B. Thompson u. a., 2019; Ching
u. a., 2022).

"Es sei anzumerken, dass in dem Fall von IRAM 04191 und CB54 die Datenanalyse auf der Grundlage von
Daten durchgefiihrt wurde, die ein geringeres Signal-Rausch-Verhéltnis als bei der Analyse vergleichbarer
Polarisationsbeobachtungen iiblich aufwiesen.

8 An dieser Stelle soll keine exakte Beschreibung des Zeeman-Effektes erfolgen. Fiir eine genaue Erklarung
siehe z. B. Crutcher u.a. (1993) oder Crutcher und Kemball (2019).
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Faraday Rotation

Eine weitere Moglichkeit, Informationen iiber die Magnetfeldstérke zu erhalten, ist die
Faraday-Rotation. Unter Faraday-Rotation versteht man die Drehung der Polarisationsebe-
ne einer linear polarisierten elektromagnetischen Welle bei Durchgang durch ein ionisiertes
magnetisiertes Material bzw. durch ein Material, welches von einem Magnetfeld durchsetzt
ist. Die Faraday-Rotation tritt auf, weil das ISM in Gegenwart von Magnetfeldern und
freien Elektronen wie ein doppelbrechendes Medium wirkt, was zu unterschiedlichen
Brechungsindizes fiir rechts- und links-zirkular polarisierten elektromagnetischen Wellen
fiihrt. Die Faraday-Rotation liefert Informationen {iber die Komponente des Magnetfelds
entlang der Sichtlinie. Traditionell wurde der Effekt der Faraday-Rotation von linear
polarisierter Emission von Pulsaren und extragalaktischen kompakten Quellen verwendet,
um galaktische Magnetfelder (z.B. Brown u.a., 2007; Van Eck u.a., 2011) oder das
Magnetfeld stark ionisierter Regionen innerhalb der Galaxie (Harvey-Smith u.a., 2011)
zu untersuchen.

Goldreich-Kylafis Effekt

Die Polarisation von Emissionslinien kann durch den Goldreich-Kylafis Effekt (GK, Gold-
reich und Kylafis, 1981) entstehen, bei dem die Molekiillinienemission entweder par-
allel oder senkrecht zum Magnetfeld der Himmelsebene linear polarisiert sein kann.
Der GK-Effekt wurde in Ausfliisssen (Girart u.a., 1999; Ching u.a., 2017) und in der
massereichen Sternentstehungsregion NGC6334I(N) mittels des Atacama Large Millime-
ter/submillimeter Array (ALMA) nachgewiesen (Cortes u.a., 2021) . Allerdings besteht
bei diesem Effekt eine Unsicherheit hinsichtlich der Polarisationsrichtung, wodurch die
Interpretation der Beoabchtungen erschwert wird. Die Fahigkeit von ALMA sowohl die
Linien- als auch die Kontinuumspolarisation in einem einzigen Spektralaufbau zu messen,
wird der Schliissel zum Verstédndnis sein, unter welchen Bedingungen der GK-Effekt eine
parallele oder senkrechte Ausrichtung erzeugt (z.B. Cortes u. a., 2021).

Geschwindigkeitsgradiententechnik (Velocity Gradient Technique)

Die ,Velocity Gradient Technique® (VGT, Gonzélez-Casanova und Lazarian, 2017) ist eine
Methode zur Ableitung von Magnetfeldmorphologien im ISM mit geringer Dichte. Die VGT
nutzt die Ausdehnung turbulenter Wirbel im ISM entlang der lokalen Magnetfeldrichtung
unter der Annahme, dass eine schnelle turbulente magnetische Rekonnexion durch diese
Wirbel dazu fiihrt, dass turbulente Fluidbewegungen bevorzugt senkrecht zum Magnetfeld
verlaufen. Mittels dieser Methode wurde die grofsskalige Magnetfeldmorphologie von nahen
Molekiilwolken mit hinreichender Genauigkeit reproduziert (Hu u. a., 2019). Zum Beispiel
wurde die VGT angewendet, um das Magnetfeld in Orion A zu studieren (Zhao u.a., 2022).
Die ermittelten Magnetfeldstérken mittels VGT sind dhnlich zu denen, welche mittels
Staubpolarisation und DCF-Methode berechnet wurden (z. B. sind die VGT-Ergebnisse
konsistent mit denen in Zielinski und Wolf, 2022, bzw. Kapitel 4).
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Kapitel 3

Einschrankung der Magnetfeldeigenschaften der
Bok-Globule B335 mittels SOFIA/HAWC+

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit Zielinski
w. a. (2021), welche im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics verdffentlicht wurde.
Sofern nicht anders angegeben, wurden die Abbildungen dieses Kapitels der genannten
Verdffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

Credit: Zielinski et al., A&A, 645, A125, 2021, reproduced with permission (C) ESO.

3.1 Einleitung

Polarimetrische Beobachtungen von Sternentstehungsregionen zeigen ein besonderes Phé-
nomen, ndmlich die Abnahme der gemessenen Polarisation mit steigender Intensitét
(,Polarisationsloch®, z. B. Leach u. a., 1991; Vallée u. a., 2003; Zielinski u. a., 2021). Bislang
konnte keine umfassende Erklarung hierfiir gefunden werden (fiir nédhere Informationen
siche Abschnitt 2.2.2). Speziell bei der Bok-Globule B335 wurde ein solches Phdnomen in
fritheren Studien gefunden (Wolf u. a., 2003a; Davidson u.a., 2011).

Ziel dieses Studie ist es die Magnetfeldeigenschaften von B335 zu bestimmen und,
basierend auf Beobachtungen mit SOFIA/HAWC+, ein Modell (Dichtestruktur sowie
Staubeigenschaften) fiir B335 zu entwickeln. Aufbauend auf diesem Modell werden Ur-
sachen der gemessenen Polarisation (siehe hierzu auch Abschnitt Ursachen polarisierter
Strahlung) diskutiert und der Einfluss der optischen Tiefe auf die Abnahme der Pola-
risation zum Zentrum von B335 hin untersucht. Zusétzlich wird unter Annahme der
Staubkornausrichtung mittels RATs die Auswirkung der Strahlung des Zentralsterns und
des interstellaren Strahlungsfeldes auf das Polarisationsloch in B335 analysiert.

Die Studie ist wie folgt gegliedert: In Abschnitt 3.2.2 wird die Datenerfassung und
Datenreduktion beschrieben sowie die Auswahlkriterien, die zur Eingrenzung der Polarisa-
tionsdaten verwendet werden, vorgestellt. In Abschnitt 3.3.1 werden die Polarisationskarte
von B335, die Analyse und das entsprechende entwickelte Modell prasentiert. Es wird
der Ursprung der beobachteten Polarisation diskutiert und die abgeleitete Magnetfeld-
struktur und -stérke von B335 vorgestellt (Abschnitt 3.3.4 und folgende). Auferdem wird
in Abschnitt 3.4.1 kurz die Ergebnisse zur Magnetfeldstruktur im Zusammenhang mit
anderen polarimetrischen Beobachtungen des Objektes diskutiert. Desweiteren werden
mogliche Griinde fiir das beobachtete Polarisationsloch in B335 (Abschnitt 3.4.2) erortert.
Abschlieftend werden die Ergebnisse in Abschnitt 3.5 zusammengefasst.

3.2 Beobachtung & Datenerfassung

Im Folgenden wird die Quelle B335 sowie die Akquisition der zugehérigen Daten beschrie-
ben.
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3.2.1 Beschreibung der Quelle

B335, eine 100 pc entfernte Bok-Globule (Olofsson und Olofsson, 2009), ist einer der am
besten untersuchten Molekiilwolkenkerne. Mit B335 assoziiert ist ein in West-Ost Richtung
elongierter Molekiilausfluss mit einem dynamischen Alter von ca. 3 - 10* Jahren (z. B.
Chandler und Sargent, 1993), welcher von Hirano u.a. (1988) beobachtet wurde. Der Kern
von B335 rotiert langsam (Kurono u.a., 2013) und ist ca. 0,1 pc grof (Motte und André,
2001; Shirley u.a., 2002). Die Masse des Protosterns wurde auf ca. 0,4 M geschétzt
(Zhou u.a., 1993; Choi u.a., 1995). Wolf u.a. (2003a) leiteten mittels JCMT/SCUBA
Beobachtungen innerhalb von 1,5 - 10% au eine totale Masse von ca. 5 Mg, fiir B335 ab.
Durch interferometrische Beobachtungen wurden Einfallbewegungen festgestellt (Zhou
u.a., 1993; Kurono u. a., 2013). Die einfache sphérische Struktur des Objekts (z. B. Wolf
u.a., 2003a; Davidson u.a., 2011) macht es zu einem perfekten Kandidaten, um die
Auswirkungen von Magnetfeldern in kollabierenden dichten Kernen zu studieren.

3.2.2 Datenakquisition

Die SOFIA /HAWC+-Band-E-Beobachtung von B335 wurden am 17. Oktober 2017 wihrend
des SOFIA-Beobachtungszyklus 5 (Antrag 05 0189) durchgefiihrt. Band E weist eine
Auflosung von 18,2” bei einer Zentralwellenldnge von 214 pm auf. Der Detektor besteht
aus zwei 64x40-Arrays, welche jeweils aus zwei 32x40-Sub-Arrays bestehen (Harper u. a.,
2018). Die Beobachtungen wurden mit dem sogenannten Chop-Nod-Verfahren! mit einer
Chopping-Frequenz von 10,2 Hz ausgefiihrt.

Die Rohdaten wurden von dem HAWC+ Instrumententeam mittels der Reduktionspipeline
(Version 1.3.0) reduziert. Innerhalb dieser Pipeline werden verschiedene Datenverarbei-
tungsschritte durchgefiihrt, wie z. B. Korrekturen fiir fehlerhafte Pixel und intrinsischer
Intrument- sowie Teleskop-Polarisation (fiir eine kurze Beschreibung aller Schritte siche
Santos u. a., 2019). Das Endprodukt sind dann ,Level 4“ Daten (Daten in wissenschaftlicher
Qualitét). Diese Daten beeinhalten , Flexible Image Transport System® (FITS) Dateien
der totalen Intensitét (Stokes I'), des Polarisationsgrades p, Polarisationswinkels 6, Stokes
Q, Stokes U sowie allen zugehorigen Unsicherheiten. Der Polarisationsgrad p wird iiber
Gleichung (2.8) und der Polarisationswinkel 6 iiber Gleichung (2.10) berechnet. Um die
Zuverlassigkeit der nachfolgenden Analyse zu erhohen, werden zudem zwei zusétzliche
Kriterien fiir die zu beriicksichtigenden Daten angewendet:

I
— > 100, (3.1)
or
P o5, (3.2)
Op

wobei mit o7 und o0, die Standardabweichungen von I und p bezeichnet werden. Insgesamt
erfiillen 19 Datenpunkte diese zusétzlichen Kriterien (fiir eine Ubersicht siche Tabelle

A1)

'Bei einer Chopping- und Nodding-Strategie werden die Himmelspositionen von den Quellenpositionen
subtrahiert, um Hintergrundstrahlung zu entfernen. Fiir weitere Informationen sei auf Burtscher u. a.
(2020) und Clarke u.a. (2022) verwiesen.
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3.3 Resultate

3.3 Resultate

Im Folgenden werden die Resultate der polarimetrischen SOFIA /HAWC{-Beobachtung
von B335 erlautert.

3.3.1 Polarisationskarte von B335 (bei 214 pm)

In Abbildung 3.1 ist die resultierende 214 pm Polarisationskarte von B335 gezeigt, die
mit der entsprechenden Intensitatskarte iiberlagert ist. Die maximale Intensitat betragt
0,14 Jy arcsec 2. In jenen Regionen, in denen die Kriterien (3.1) und (3.2) erfiillt sind
(siehe Abschnitt. 3.2.2) nimmt der Polarisationsgrad von ~5 % in den duferen Bereichen
auf ~0,5% zum Zentrum hin ab. Diese Abnahme des Polarisationsgrades in Richtung des
Zentrums wurde bereits in fritheren Studien zu Bok-Globulen beobachtet (z. B. Vallée
u. a., 2003; Wolf u. a., 2003a). Trotz des zunehmenden Flusses in Richtung der zentralen
Region, erfiillen die Daten im nordostlichen Bereich der Zentralregion das Kriterium (3.2)
nicht. Allerdings liefert dieser Befund damit eine obere Grenze fiir den Polarisationsgrad
von 0,25 % in dieser bestimmten Region. Diese Beobachtung zeigt zum ersten Mal, dass
Polarisationslécher in Bok-Globulen ebenfalls im ferninfraroten Wellenléngenbereich
auftreten konnen. Die Orientierung der Polarisationsvektoren weist ein sehr gleichméfiges
Muster mit einem mittleren Polarisationswinkel von 48° + 26° auf.

3.3.2 Verteilung der Polarisationswinkel und des Polarisationsgrades

Abbildung 3.2 (oben) zeigt die beobachtete Verteilung der Polarisationswinkel 6. Gefunden
werden meistens Polarisationswinkel im Bereich von 20° bis 80° mit einer deutlicher
Priadominanz um 60°. Die Verteilung des Polarisationsgrades p ist in Abbildung 3.2
(unten) dargestellt. Der Polarisationsgrad variiert zwischen 5 % und ~0,5 %.

Im Folgenden wird p(I) analysiert, wobei die Intensitat auf die maximale Intensitat Iiax
normiert wird (siehe Abbildung 3.3). Unter der Annahme einer optisch diinnen Emission
ist die Beziehung zwischen dem Polarisationsgrad p und der Intensitéat I dquivalent zu
der Beziehung zwischen p und der entsprechenden Séulendichte N(Hg). Zunéchst waren
es Davis u.a. (2000), welche unter Anwendung der Methode der kleinsten Quadrate
auf polarimetrische Beobachtungen der Serpens-Molekiilwolke eine Korrelation zwischen
der gemessenen Polarisation und Intensitdt gefunden haben. Dies motivierte die Arbeit
von Henning u.a. (2001), in welcher ebenfalls diese Korrelation bei den beiden Bok-
Globulen CB54 sowie DC253-1.6 untersucht wurde. Hierbei wurde die Abnahme des
Polarisationsgrades als Funktion der Intensitét beschrieben:

I a2
p=ag+ay- ( > , (3.3)
Imax

wobei ag, a1 und as Anpassungsparameter darstellen. Fiir die vorliegende 214 pm Be-
obachtung wird ag = -0,85, a; = 0,99 und ag = -0,55 ermittelt. Wolf u.a. (2003a)
flihrten diese Untersuchung fiir die Bok-Globulen B335, CB230 und CB244 bei einer
Beobachtungswellenlédnge von 850 pm durch und berechneten die gemittelten Parameter
ag = —1,7, a1 = 3,96 und ay = -0,43. Somit ist der Parameter ao, welcher die Steigung
des Polarisationsgrades beschreibt, bei beiden Wellenléngen dhnlich.
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Abbildung 3.1 SOFIA/HAWC+-Band-E(214 pm)-Polarisationskarte von B335. Gezeigt ist die
Gesamtintensitat mit iiberlagerten Polarisationsvektoren in Blau. Die Lange
der Vektoren ist proportional zu dem Polarisationsgrad und die Richtung gibt
die Orientierung der linearen Polarisation an. Die Isokonturlinien markieren
20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitat. Es werden nur die Vekto-
ren betrachtet, welche I > 1000; und p > 2,50, erfiillen. Das réumliche
Auflésungselement von 18,2 (definiert durch die FWHM) ist unten links
dargestellt.

3.3.3 Modell von B335

Um eine Grundlage fiir eine umfassende Analyse der Polarisationskarte zu schaffen, werden
im Folgenden Randbedingungen fiir die Struktur, Masse sowie Staubeigenschaften der
Bok-Globule B335 bestimmt. Zu diesem Zweck wird ein Modell verwendet, welches auf der
sogenannten Bonnor-Ebert-Dichteverteilung basiert, die durch die eher einfache kugelfor-
mige Form des Objekts motiviert ist. Aus dem gleichen Grund wird diese Dichteverteilung
haufig in Modellierungsstudien in Bezug auf Bok-Globulen verwendet (z. B. Harvey u. a.,
2001; Kandori u. a., 2005; 2020; Brauer u. a., 2016). Die Bonnor-Ebert-Dichteverteilung
ist gegeben durch:

po- Ry?, falls r < Ry
p(r)=< po-r2, falls Ry<r <R, (3.4)
0, falls r > R,.
Die Dichtestruktur ist durch den Abschneideradius Ry charakterisiert, welcher einen

inneren Bereich mit konstanter Dichte pg definiert. Der Abschneideradius ist ein freier
Parameter und wird bestimmt, indem das radiale Helligkeitsprofil von B335 angepasst
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Abbildung 3.2 Histogramme, welche die Verteilung des Polarisationswinkels (oben) und des
Polarisationsgrades (unten) im ferninfraroten Wellenlangenbereich zeigen,
welche mit SOFIA /HAWC+ beobachtet wurden. Die gestrichelten Linien re-
présentieren den mittleren Polarisationswinkel § = 48° bzw. den mittleren
Polarisationsgrad p = 2,1 %. Die durchgezogenen Linien reprisentieren die
entsprechenden 1o-Niveaus, 26° bzw. 1,4 %.

wird. Auflerhalb diesen Bereichs nimmt die Dichte zum Aufsenradius R, hin ab. Nach
Kandori u.a. (2020) wird ein Wert von R, = 13100au verwendet. Fiir die zentrale
stellare Quelle wird ein Vor-Hauptreihenstern (T-Tauri-Stern) mit einer Leuchtkraft von
L, = 1,5Lg und einem Radius von R, = 1,5 Rg angenommen. Diese Werte wurden von
Evans u.a. (2015) verwendet, um die Masseneinfallsrate von B335 zu ermitteln.

Es werden kompakte, homogene und sphérische Staubkérner aus Silikat und Graphit
(Olofsson und Olofsson, 2011) mit einem Massenhdufigkeitsverhiltnis von 62,5 % Silikat
und 37,5 % Graphit? verwendet. Es wird das kanonische Gas-Staub-Massenverhéltnis von
100:1 (z. B. Hildebrand, 1983) angewendet und angenommen, dass die Korngrofenvertei-
lung &hnlich der Potenzgesetzverteilung des ISM ist:

dn(a) o« a3 da, Omin < @ < Amax, (3.5)

2Graphit ist hoch anisotrop, daher wird die hiufig angewendete 1 /3 - 2/3 Approximation (Draine und
Lee, 1984; Draine und Malhotra, 1993) verwendet.
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Abbildung 3.3 Korrelation zwischen dem Polarisationsgrad p und der Intensitét I, welche
auf die Maximalintensitdt normiert wurde. Die Anpassungsgleichung ist
Gleichung (3.3).

wobei dn(a) die Anzahl der Staubkorner mit einem Radius im Bereich [a, a + da| darstellt
(Mathis u. a., 1977). Wahrend die minimale Staubkorngrofe auf amyi, = 5nm gesetzt wird,
wie es oft fiir die Beschreibung der Staubphase des ISM verwendet wird, ist es fraglich, ob
dasselbe Argument fiir die maximale Korngrofe anwendbar ist (amax = 250 nm fiir das
ISM; Mathis u. a., 1977). Einerseits repréasentieren Bok-Globulen ein frithes Stadium der
Sternentstehung mit Dichten, welche — im Gegensatz zu den Bedingungen in protopla-
netaren Scheiben — fiir das Staubkornwachstum nachteilig ausfallen. Andererseits haben
Yen u.a. (2020), basierend auf ALMA-Beobachtungen bei 870 pm, das Vorhandensein von
groferen Staubkornern mit Gréfen von einigen zehn Mikrometern in B335 postuliert.
Allerdings geschah dies auf einer Grofenskala von ~100 au, d.h. auf deutlich kleineren
Skalen als fiir diese SOFIA-Beobachtung représentativ. Angesichts dieser Unsicherheit
werden daher maximale Staubkorngrofen im Bereich von 250 nm—50 pm fiir dieses Modell
betrachtet. Eine Ubersicht iiber die beriicksichtigten Parameter sowie der gewihlten Werte
fiir das Modell ist in Tabelle 3.1 gegeben.

Im Folgenden wird die Masse von B335 sowie die maximale Staubkorngréfe eingeschrénkt,
indem das beobachtete radiale Helligkeitsprofil bei A = 214 nm angepasst wird. Zu diesem
Zweck werden Strahlungstransportsimulationen mit dem Strahlungstransportprogramm
POLARIS (Reissl u. a., 2016, siehe Abschnitt 2.2.1) durchgefiihrt. Ein Abschneideradius
von Ry = 1000 au liefert die beste Ubereinstimmung zwischen der Form des abgeleiteten
und des beobachteten radialen Helligkeitsprofils (siche Abbildung 3.5). Zunéchst wird
das Temperaturprofil von B335 auf Basis der eingebetteten Strahlungsquelle sowie der
Staubverteilung selbstkonsistent berechnet. Anschliefsend werden die Reemissionskarten
basierend auf den Temperaturkarten ermittelt. Das Verfahren ist wie folgt: Fiir eine
gegebene maximale Staubkorngréfe wird die Masse der Bok-Globule an die beobachtete
Maximalemission angepasst. Daher ist in diesem Fall die Masse der Bok-Globule eng
mit der maximalen Staubkorngrofe verbunden. Dadurch ergeben sich unterschiedliche
Kombinationen von maximalen Staubkorngréfsen und Massen der Bok-Globule. Einge-
schrankt durch den Bereich der moglichen maximalen Staubkornradien apax € [250 nm,
50 pm], ist der entsprechende Bereich der Masse der Bok-Globule Mg,s € [1, 5| M. Um
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Tabelle 3.1: Ubersicht iiber die Parameter, welche in dem Bok-Globulen-Modell fiir B335
berticksichtigt wurden. Freie Parameter sind mit dem Symbol ,,* markiert.

Parameter Symbol Wert
Globulenstruktur

Aultenradius R, “ 13100 au
Abschneideradius Ry (1) 1000 au
Gasmasse Mgas (1) 1-5 Mg
Zentralstern

Leuchtkraft Lt 1,5Lg
Radius R, 1,5Re
Staubeigenschaften

Minimale Staubkorngrofie Amin 5nm

Maximale Staubkorngrofe — amax (§) 250nm - 50 pm
Anmerkung: “Kandori u. a. (2020); *Evans u. a. (2015)

die Parameter amax und Mg, weiter einzugrenzen, werden die numerisch abgeleiteten
Fliisse mit Beobachtungsergebnissen in einem breiten Wellenldngenbereich verglichen, die
mit Einzelspiegelteleskopen mit einer Auflosung dhnlich der von SOFIA /HAWC+ ermittelt
wurden. Insbesondere wurde B335 mit dem 15-m-James-Clerk-Maxwell-Teleskop bei 450,
600, 800, 850, 1100 und 1300 pm beobachtet (Chandler u.a., 1990; Launhardt u.a., 2010).
Die Ergebnisse sind in Abbildung 3.4 sowie Tabelle A.2 dargestellt. Das Modell mit
einer maximalen Staubkorngrofe von apa.x = 2 pm und einer entsprechenden Masse von
Mg,s = 4,6 M passt am besten zu den Beobachtungen (X?ed = 1,65, siche Tabelle A.2
und Abbildung 3.5 fiir das entsprechende radiale Helligkeitsprofil). Das resultierende
Modell der besten Anpassung hat zum Zentrum der Bok-Globule hin eine optische Tiefe
von lediglich 7214 m ~ 0,1. Ein alternativer und haufig verwendeter Ansatz zur Ableitung
der Masse interstellarer Wolken beruht auf der Annahme einer optisch diinnen Staube-
mission und einer konstanten Temperatur (Hildebrand, 1983). Hier berechnet man die
Wasserstoffgasmasse My anhand der gemessenen Flussdichte durch

S, D?

My = M. X = X
H Staub KS(Z/) BV(V, TS) )

(3.6)

wobei X dem Massenverhéltnis von Wasserstoff zu Staub entspricht (hier: X = 100);
Msiaupb bezeichnet die Staubmasse, S, die beobachtete Gesamtflussdichte, D den Abstand
zum Objekt, kg(v) die Staubopazitit, B, (v, Ts) die Planck-Funktion (siehe Gleichung
2.19), v die Frequenz und Ty die Staubtemperatur. Unter Verwendung des vorher abgelei-
teten Modells der besten Anpassung erhélt man eine mittlere Staubtemperatur von Tg ~
14 K, indem die Temperaturkartensimulation innerhalb eines Kreises um den Maximal-
wert mit einem Radius von 303 gemittelt wird. Die abgeleitete Temperatur entspricht
Literaturwerten fiir B335 (10-14 K, siche Wolf u. a., 2003a). Fiir das betrachtete Staubmo-
dell (mit amax = 2pm) betriigt die Staubopazitiit £g(2141m) = 0,99 m? kg~!. Daraus
ergibt sich eine Wasserstoffmasse von etwa 3,5 M. Unter Beriicksichtigung von Helium

3Der Wert fiir o (Standardabweichung) wird durch das Anpassen einer Gauk-Kurve an das radiale
Helligkeitsprofil von B335 berechnet.
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Abbildung 3.4 Ubersicht der beobachteten Intensititen (Chandler u.a., 1990; Launhardt
u.a., 2010) sowie der entsprechenden Intensititen, welche aus POLARIS-
Simulationen ermittelt wurden, fiir verschiedene Kombinationen aus ma-

ximalen Staubkorngrofen apmax € [0,25; 50] pm und Bok-Globulenmassen
Mgas € [1,0; 5,0] Mg.

sowie schweren Elementen betrdgt dann die Gesamtgasmasse Mgas ~ 1,36 My ~ 4,7 My,
was dem abgeleiteten Wert ohne den zusétzlichen Vereinfachungen sehr nahe kommt.
Abschlieffend ldsst sich festhalten, dass die abgeleitete Masse basierend auf der 214-pm-
SOFIA /HAWC+-Beobachtung vergleichbar ist mit Werten, die in fritheren Studien zu B335
veroffentlicht wurden (= 3,5 - 5 Mg; Wolf u. a., 2003a; Kandori u. a., 2020).

3.3.4 Ursache der Polarisation bei 214 pm: Bedeutung von Polarisation
durch Selbststreuung im Kontext von Bok-Globulen

Bis vor einigen Jahren war es allgemein akzeptiert, dass die in Bok-Globulen beobachtete
(Sub-)Millimeter-Polarisation durch die Emission oder Absorption von an das Magnetfeld
ausgerichteten, nicht-sphérischen Staubkérnern verursacht wird?. Es hat sich jedoch ge-
zeigt, dass rdumlich aufgeldste Polarisationskarten ausgewahlter zirkumstellarer Scheiben
(z.B. HL Tau, Stephens u. a., 2017) im dhnlichen Wellenldngenbereich am besten durch
den Prozess der Selbststreuung erklart werden kénnen. Daher bleibt zu untersuchen, ob
dieser Prozess der Selbststreuung auch im Fall der Bok-Globulen eine Rolle spielen konnte.
Die Beantwortung dieser Frage ist dufserst relevant, da lediglich die Polarisation durch di-
chroitische Emission oder Absorption von an das Magnetfeld ausgerichteten Staubkérnern
Riickschliisse auf die zugrundeliegende Magnetfeldstruktur zuldsst. Hingegen kann die
Polarisation durch Streuung in erster Linie Informationen iiber die Gréfe und Verteilung
der Staubkorner liefern (z. B. Brunngréaber und Wolf, 2019).

In diesem Zusammenhang sei zudem angemerkt, dass das Polarisationsmuster allein kein
eindeutiger Indikator fiir den zugrundeliegenden Polarisationsmechanismus ist, da Pola-
risation durch Streuung Polarisationsmuster erzeugen kann, die solchen &hneln, welche

4F{ir néhergehende Informationen, sieche Abschnitt Ursachen polarisierter Strahlung.
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Abbildung 3.5 Vergleich des radialen Profils, welches aus POLARIS-Simulationen fiir
Omax = 2pm und Mg, = 4,6 Mg ermittelt wurde, mit dem beobachteten
Profil bei 214 pm.

durch ein toroidales oder poloidales Magnetfeld erzeugt werden kénnen (Yang u. a., 2016;
Brunngraber und Wolf, 2019).

Wiéhrend friithere numerische Studien zur Selbststreuung meist auf zirkumstellare Scheiben
fokussiert waren (z.B. Yang u.a., 2017; Brunngriaber und Wolf, 2020), wurde Selbststreu-
ung sowie ihre Rolle im Fall von Bok-Globulen bisher nicht untersucht. Eine vollstandige
Analyse der Selbststreuung in Bok-Globulen liegt jedoch aufserhalb des Rahmens, welcher
in dieser Studie behandelt werden soll. Stattdessen wird sich darauf beschréankt, zu unter-
suchen, ob Selbststreuung im Fall von B335 bei einer Wellenldnge von 214 pm relevant ist.
Fiir die Analyse wird die Selbststreuung an sphérischen Staubkdrnern auf der Grundlage
des Temperaturprofils des Staubes simuliert und es werden die am besten passenden
Modellparameterwerte fiir den Staub und die Struktur von B335 bertiicksichtigt, welche in
Abschnitt 3.3.3 ermittelt wurden.

Das aufgrund von Selbststreuung resultierende Polarisationsmuster zeigt ein zentral-
symmetrisches Muster (siehe Abbildung 3.6) und unterscheidet sich qualitativ von dem
beobachteten Muster in Abbildung 3.1. Aufserdem fithren zum einen die geringe optische
Tiefe (Tmax, 214pm =~ 0,1, siehe Abschnitt 3.3.3), als auch die kleine Staubkorngréfe (im
Vergleich zur Beobachtungswellenlénge) sowohl zu einer geringen Streueffizienz, als auch
zu einem geringen Polarisationsgrad des gestreuten Lichts (Kataoka u.a., 2015). Folglich
ist der durch Selbststreuung verursachte Polarisationsgrad um mehrere Gréfsenordnungen
geringer als der beobachtete Polarisationsgrad. Daher kann ein signifikanten Beitrag des
Effekts der Selbststreuung als Erklarung fiir das beobachtete Polarisationsmuster und
den Polarisationsgrad ausgeschlossen werden und es lasst sich schlussfolgern, dass die
detektierte Polarisation durch die emittierte thermische Strahlung von nicht-sphérischen,
an das Magnetfeld ausgerichteten Staubkornern verursacht wird.

3.3.5 Ableitung der Magnetfeldstruktur- und stirke

Wie in Abschnitt 3.3.4 beschrieben, wird die gemessene Polarisation durch die emittierte
thermische Strahlung von nicht sphérischen, an das Magnetfeld ausgerichteten Staubkor-
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Abbildung 3.6 Synthetische Polarisationskarte von B335 bei einer Wellenlédnge von 214 pm,
abgeleitet unter der Annahme von Selbststreuung. Gezeigt wird die Gesam-
tintensitdt (Reemission und gestreutes Licht) mit iiberlagerten Polarisations-
vektoren in blau. Polarisation aufgrund von Selbststreuung verursacht ein
zentralsymmetrisches Polarisationsmuster fiir das entwickelte Modell. Die
resultierenden Polarisationsgrade fiir das Selbststreuungsmodell sind sehr
niedrig (siehe Referenzvektor in der oberen linken Ecke der Polarisations-
karte). Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen
Intensitdt. Das Bild wurde mit einem Gaufischen Profil mit einer FWHM von
18,2” gefaltet.

nern verursacht. In diesem Fall zeigen die um 90° gedrehten Polarisationsvektoren die
projizierte Magnetfeldrichtung von B335 an (siehe Abbildung 3.7). Durch den Umstand,
dass die Polarisationsvektoren ein einheitliches Muster aufweisen, ist auch die resultieren-
de Magnetfeldstruktur auf den von der SOFIA /HAWC-+-Beobachtung aufgelosten Skalen®
einheitlich.

Um eine Abschéitzung der Magnetfeldstdrke B von B335 zu erhalten, wird die Davis-
Chandrasekhar-Fermi-Methode angewendet (Davis, 1951; Chandrasekhar und Fermi,
1953), siehe Gleichung (2.21). In diesem Fall wird ein Korrekturfaktor von Q = /1/3
verwendet. Zur Berechnung der magnetischen Feldstirke B wird die Gasdichte pgas, die
Geschwindigkeitsdispersion o, und die Standardabweichung oz des mittleren Polarisati-
onswinkels @ benétigt, siche Gleichung (2.21). Es sei an dieser Stelle angemerkt, dass das
Magnetfeld im idealen Fall als Funktion des Abstands zum Zentrum abgeschétzt werden
sollte, da die Dichte zum Kern hin zunimmt. Aufgrund einer unzureichenden Anzahl von
Polarisationsvektoren wird die Magnetfeldstérke jedoch auf der Grundlage des Mittelwerts

5SOFIA/HAVVCJr-Band-E hat eine Auflésung von 18,2”, was in diesem Fall 1820 au entspricht.
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abgeschéatzt, wobei die Gasdichte des Modells der besten Anpassung (gemittelt tiber den
3o-Bereich) pgas = 5,41 - 10~ g cm™ beriicksichtigt wird. Der Wert fiir oF = 2&8:%%’9
Grad wird unter Verwendung des 95%-Konfidenzintervalls fiir die Standardabweichung
ermittelt. Es wird eine Geschwindigkeitsdispersion von 0,14 km s~! (Frerking u. a., 1987)
verwendet und daraus eine magnetische Feldstirke von 142446 nG bei einer Wellenlénge
von 214 pm berechnet.

Die ermittelte Magnetfeldstéirke von B335 liegt in dem gleichen Wertebereich wie die
fiir andere Bok-Globulen abgeleiteten Werte (~100-300 pG, siehe z. B. Wolf u. a., 2003a).
Fiir B335 berichten Wolf u.a. (2003a) eine magnetische Feldstiirke von 134735 nG bei
einer Beobachtungswellenldnge von 850 pm. Dadurch, dass das Polarisationsmuster bei
214 nm gleichformiger ist als bei 850 pm (siehe Abbildung 1 in Wolf u. a., 2003a), ist die
Magnetfeldstarke, welche aus den Ferninfrarot-Daten berechnet wurde, etwas hoher.
Auf der Grundlage der abgeleiteten Magnetfeldstiarke kann das Masse-zu-Fluss-Verhéltnis
& = M/® berechnet werden. Dieses Verhéltnis ist ein Indikator dafiir, ob sich der Kern im
Kollaps oder im Gleichgewicht befindet. Der Arbeit von Crutcher u.a. (2004) folgend wird
das beobachtete Masse-zu-Fluss-Verhéltnis (M /®)peobachtet zum kritischen Masse-zu-Fluss-
Verhéltnis (M /®)kritisch mittels Gleichung (2.22) berechnet. Es wird der Wert fiir N (Hs)
verwendet, der aus dem Modell der besten Anpassung resultiert (siehe Abschnitt 3.3.3).
Betrachtet wird der Durchschnittswert der Sdulendichte innerhalb eines Kreises um den
Maximalwert mit einem Radius von 30. Als Resultat folgt N(Hy) ~ 6,28 x 10%2 cm™2.
Daraus ergibt sich ein Masse-zu-Fluss-Verhéltnis von £ = 3,4, was darauf hindeutet, dass
das Magnetfeld zu schwach ist, um allein durch magnetischen Druck gegen die Schwerkraft
zu unterstiitzen; mit anderen Worten, der Kern ist leicht tiberkritisch.

3.3.6 Auswirkung der optischen Tiefe 7 auf das Polarisationsmuster

Es gibt verschiedene Hypothesen, die versuchen die Abnahme des Polarisationsgrades
zum Zentrum der Bok-Globulen hin zu erkléren. Eine davon basiert auf dem potentiellen
Einfluss der dichroitischen Absorption zusétzlich zur dichroitischen Emission (Brauer u. a.,
2016). Aus diesem Grund, und weil diese Theorie relativ einfach zu verifizieren ist, wird im
Folgenden der Einfluss der optischen Tiefe auf das Polarisationsmuster, basierend auf dem
Modell der besten Anpassung, welches in Abschnitt 3.3.3 abgeleitet wurde, analysiert.
Um Polarisationskarten auf der Grundlage des Modells zu erstellen, wird, zur Vermeidung
von ungewollten Einfliissen aufgrund hoherer Komplexitit, ein konstantes und homogenes
Magnetfeld verwendet, wobei von perfekt an das Magnetfeld ausgerichteten Staubkor-
nern ausgegangen wird. Die Richtung des Magnetfelds basiert auf der SOFIA /HAWC |-
Beobachtung (siehe Abbildung 3.7). Betrachtet wird die gleiche Staubmischung wie in
Abschnitt 3.3.3, jedoch mit oblaten Staubkoérnern mit einem Achsenverhéltnis a/b = 2.
Der Radius eines oblaten Staubkorns ist hier durch den Radius einer Kugel gleichen
Volumens gegeben. Die optischen Eigenschaften wurden mit einem Programm von N.
Voshchinnikov® auf der Grundlage von Voshchinnikov und Farafonov (1993) berechnet.
Abbildung 3.8 (unten) zeigt die resultierende Polarisationskarte basierend auf dem Modell
der besten Anpassung, wobei die Abbildung mit einem Gauféschen Profil mit der FWHM
von SOFIA /HAWC+-Band-E (18,2") gefaltet wurde.

Aufgrund der Tatsache, dass die abgeleitete optische Tiefe fiir das Modell zum Zentrum
hin nur in der Gréfsenordnung von 7214 m ~ 0,1 liegt, hat die dichroitische Extinktion
wenig Einfluss auf die Nettopolarisation von B335. Genauer gesagt nimmt der Polarisa-

Shttp://www.astro.spbu.ru/DOP/6-SOFT/SPHEROID/1- SPH_new/
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Abbildung 3.7 Intensititskarte von B335 mit um 90° gedrehten Polarisationsvektoren, welche
die projizierte lokale Magnetfeldrichtung anzeigen. Die Lange der Vektoren
ist willkiirlich und konstant und zeigt nicht die Stéirke des Magnetfelds an.
Das raumliche Auflésungselement von 18,2” ist unten links dargestellt.

tionsgrad von den dufteren Regionen zum Kern hin nur um einen Faktor von ~0,95 ab
(siche Abbildung 3.8 links). Der Effekt der optischen Tiefe kann daher ausgeschlossen
werden, um die Abnahme des Polarisationsgrades in Richtung der dichteren Regionen
von B335 zu erklédren. Jedoch kann dieser Effekt fiir andere Bok-Globulen nicht generell
exkludiert werden. Es muss daher weitergehend untersucht werden, ob die optische Tiefe
einen Einfluss auf die Bildung von Polarisationslochern haben kénnte, zumal dieser Effekt
bereits bei dem jungen stellaren Objekt NGC 1333 IRAS4A (Ko u. a., 2020) sowie bei der
Molekiilwolke OMC-3 (Liu, 2021, siehe Kapitel 4) beobachtet wurde.

Der Polarisationsgrad, welcher sich in diesem einfachen Modell ergibt, ist zu hoch. Dieser
Aspekt wird im folgenden Abschnitt beriicksichtigt.
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Abbildung 3.8 Korrelation zwischen Polarisationsgrad p und normierter Intensitat I/Inax

(oben) und entsprechende synthetische Intensitétskarte (unten) mit iiberla-
gerten Polarisationsvektoren fiir eine Bok-Globule mit M = 4,6 My bei der
Wellenldnge A = 214 pm. Es werden perfekt an das Magnetfeld ausgerichtete
Staubkorner angenommen. Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 %
der maximalen Intensitét. Das Bild wurde mit einem Gaufischen Profil mit
einer FWHM von 18,2 gefaltet.
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3.3.7 Auswirkung der stellaren Strahlungsquelle und des interstellaren
Strahlungsfeldes

Der abgeleitete Polarisationsgrad auf der Grundlage des einfachen Modells in Abschnitt
3.3.6 ist deutlich hoher als der beobachtete Polarisationsgrad. Daher wird das Modell
im Folgenden im Hinblick auf die Ausrichtung der Staubkérner erweitert. Ein signifikan-
ter Beitrag der Selbststreuung zur beobachteten Polarisation in B335 bei 214 pm kann
ausgeschlossen werden (siehe Abschnitt 3.3.4). Der verbleibende Mechanismus ist die
emittierte thermische Strahlung von an das Magnetfeld ausgerichteten, nicht sphérischen
Staubkornern’. Es existieren mehrere Theorien zur Staubkornausrichtung, von denen
die vielversprechendste auf strahlungsinduzierten Drehmomenten (RATS, z. B. Lazarian,
2007; Hoang und Lazarian, 2009) beruht, welche im Folgenden betrachtet werden. Hier
richten sich nicht-sphérische Staubkorner in Gegenwart eines Strahlungsfeldes, z. B. eines
Zentralsterns, aus. Fiir einen Uberblick dariiber, wie die RAT-Theorie in POLARIS imple-
mentiert ist, siehe z. B. Reissl u.a. (2016) und Reissl u. a. (2020).

Fiir die Analyse der Staubkornausrichtung im Fall von B335 werden sowohl der Zen-
tralstern als auch das allgegenwirtige interstellare Strahlungsfeld (ISRF) beriicksichtigt.
Benutzt wird die Beschreibung des ISRF von Mathis u.a. (1983), wobei ein Skalierungsfak-
tor von 1,47 angewendet wird (Seifried u.a., 2020). Im Rahmen der RAT-Theorie wird der
Polarisationsgrad durch mehrere Parameter beeinflusst. Die RAT-Effizienz Qr, definiert
als

ref falls A < 1,84, -
QF i"ef' (17)8\01)&(9 SOHSt, ( . )

ist dabei besonders wichtig (Draine und Weingartner, 1996; Hoang und Lazarian, 2014).
Hierbei bezeichnet a den Staubkornradius und A die Wellenldnge. Die erforderlichen
Variablen Qf?f und ag héngen sowohl von der Staubkornform als auch von dem Material
ab, wurden bisher jedoch nicht exakt bestimmt. Die Grofe a liegt in dem Wertebereich
von -2,6 bis -4 (Lazarian, 2007; Herranen u. a., 2019; Reissl u. a., 2020). Der Parameter ag
wird auf einen Durchschnittswert von -3 gesetzt, wiahrend die Grofse eref derart anpasst
wird, dass sie zu den Beobachtungen passt. Es wird generell angenommen, dass die Werte
fiir Q}ef zwischen 0,01 und 0,4 liegen (Lazarian, 2007; Reissl u.a., 2020). Im Folgenden

werden die Strahlungsfelder der nachfolgenden Quellen getrennt betrachtet:
a) Zentralstern,
b) ISRF und
c¢) Zentralstern und ISRF kombiniert.

Es wird das Modell der besten Anpassung benutzt, welches in Abschnitt 3.3.3 abgeleitet
wurde. Die Temperaturkarte von B335 wird selbstkonsistent auf der Grundlage der oben
genannten Strahlungsquelle(n) und der Staubverteilung ermittelt. Anschliefend werden
auf der Basis der Temperaturkarten die Reemissionskarten berechnet. Im letzten Schritt
werden gleichvolumige, oblate Staubkdrner mit einem Achsenverhéltnis von 2:1 betrachtet.
Abbildung 3.9 zeigt die Korrelation zwischen dem Polarisationsgrad sowie der normali-
sierter Intensitat fiir vier verschiedene Werte von Qiﬁef € (0,1; 0,2; 0,3; 0,4).

Es lasst sich feststellen, dass das ISRF die Ausrichtung der Staubkoérner in den &dufseren

"Unter der Annahme, dass das vorherrschende Strahlungsfeld in B335 nicht stark und anisotrop genug ist,
dass k-RATS relevant sein konnten (fiir mehr Details sieche Abschnitt Ursachen polarisierter Strahlung).
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Abbildung 3.9 Korrelation zwischen Polarisationsgrad p und normierter Intensitat I/Inax
fiir drei verschiedene Fille von Strahlungsquellen. Zusétzlich dargestellt ist
die SOFIA/HAWC+-Beobachtung von B335 bei 214 pm. Griin: Ergebnisse
fiir ein Strahlungsfeld, welches auf dem ISRF basiert; lila: Ergebnisse fiir
ein Strahlungsfeld, welches auf dem Stern basiert; rot: Ergebnisse fiir ein
Strahlungsfeld basierend auf Stern und ISRF; blau: Beste Anpassung an die
Beobachtung (siehe Abbildung 3.3 und Gleichung 3.3).

Regionen der Bok-Globule gewéhrleistet, jedoch nicht in der inneren Region, da die
Strahlung nicht tief genug eindringt. Dies ist auf eine zu grofe optische Tiefe fiir den
stellaren Beitrag des ISRF zuriickzufithren (A < 5pm, 7ipm Kern ~ 120), welcher fiir die
Ausrichtung der Staubkoérner relevant ist.

Das ISRF allein kann allerdings die beobachtete Abnahme des Polarisationsgrades nicht
erklaren, da hierdurch eine deutlich steilere Kurve erreicht wird. Die hohe Anisotropie
und Stérke der Strahlung des Zentralsterns in der Kernregion bewirkt einen Anstieg des
Polarisationsgrades zum Zentrum hin, was den Beobachtungen von Polarisationslochern
widerspricht.

Die Kombination von ISRF und Stern fiihrt in der dufseren Region zu einer &hnlichen Stei-
gung wie bei der Beobachtung. Das Resultat ist, dass eine RAT-Effizienz von Qiﬁef ~ 0,1-0,2
zu einem Ergebnis fiihrt, das mit den Beobachtungen im &ufseren Bereich des Objektes
tibereinstimmt. Diese Werte liegen sehr nahe bei dem Wert, welchen Reissl u.a. (2020) in
einer Studie zur Staubkornausrichtung im diffusen ISM ermittelt haben (Q{?f = 0,14). Die
Abnahme des Polarisationsgrades zum Zentrum hin kann jedoch nicht auf der Grundlage
des Modells erklart werden.

3.4 Diskussion

3.4.1 Die SOFIA/HAWC+-Beobachtung von B335 im Kontext weiterer
polarimetrischer Beobachtungen

B335 ist eine der am héaufigsten beobachteten Sternentstehungsregionen und wurde
besonders mittels polarimetrischen Beobachtungen untersucht, die vom nahinfraroten
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Abbildung 3.10 Polarisationskarten sowie entsprechende Magnetfeldstrukturen von B335.

Oben links: Polarisationskarte von B335 im nahinfraroten Wellenléngenbe-
reich (Js-Band, 1,24 ym, iiberlagert auf einer DSS-Intensitéitskarte; Bertrang
u.a., 2014), beobachtet mit SOFI/NTT. (Credit: Bertrang u.a., A&A, 565,
A94, 2014, ©) ESO). Oben rechts: Polarisationskarte von B335 bei 214 pm
(iiberlagert auf der SOFIA/HAWC {-Intensitatskarte; Zielinski u. a., 2021).
Unten rechts: Polarisationskarte von B335 bei 1300 pm (iiberlagert auf
der ALMA-Intensitétskarte; Wiederverwendung von Abb. 1 in Maury u. a.,
2018). Dargestellt ist die abgeleitete Magnetfeldrichtung. Die Pfeile zei-
gen die Ausflussrichtung an. Unten links: Polarisationskarte von B335 bei
870 pm (iiberlagert auf der ALMA-Konturkarte; Yen u.a., 2020, (C)AAS).
Dargestellt ist die abgeleitete Magnetfeldrichtung.

Wellenléngenbereich bis hin zu Submillimeter /Millimeter-Wellenldngen reichen (siehe
Abbildung 3.10). Jedoch fehlten bisher noch polarimetrische Ergebnisse im ferninfraroten
Wellenléingenbereich. Im Folgenden wird hierzu ein kurzer Uberblick iiber ausgewihlte
Beobachtungen im Zusammenhang mit der hier vorgestellten Beobachtung gegeben.

Polarisationskarte im nahinfraroten Wellenldngenbereich (1,24 pm, Js Band)

Bertrang u. a. (2014) berichten von einem weitgehend geordneten Polarisationsmuster (sie-
he Abbildung 3.10 oben links) im nahinfraroten Wellenlingenbereich (§ = 103,94° 4+ 5,01°)
auf grofen Skalen (=~ 10* — 10° au). Fiir den Vergleich der Magnetfeldrichtung wird fiir
die Ergebnisse im nahinfraroten Wellenldngenbereich angenommen, dass die Polarisati-
onsvektoren parallel zum Magnetfeld verlaufen (dichroitische Absorption). Damit liegt

38



3.4 Diskussion

die Magnetfeldrichtung in einem vergleichbaren Bereich wie die hier gezeigten Ergebnisse
(537214 um ~ 140° £ 26°, Abbildung 3.7). Die magnetische Feldstérke, welche basierend
auf den Daten im nahinfraroten Wellenldngenbereich ermittelt wurde (12-40 pG, Bertrang
u. a., 2014), ist um einen Faktor 5-15 kleiner als die Magnetfeldstéirke, welche basierend auf
den Daten im ferninfraroten Wellenlédngenbereich berechnet wurde (~142pG). Dadurch,
dass die Gasdichte auf groferen Skalen, bei welchen das Magnetfeld durch Beobachtungen
bei Nahinfrarotwellenldngen ermittelt wird, deutlich geringer ist, kann dieses Ergebnis
auf die Abhéngigkeit der Magnetfeldstirke von der Gasdichte in der Flussgefriergrenze®
zuriickgefiithrt werden (Heitsch, 2005).

Polarisationskarten im (Sub-)Millimeter-Wellenldngenbereich (870 pm und 1,3 mm)

Maury u.a. (2018) berichten, dass die Magnetfeldstruktur bei 1,3 mm eine geordnete
Topologie innerhalb der inneren Hiille zeigt, mit einem Ubergang von einem grofriumigen
poloidalen Magnetfeld in Richtung des Ausflusses zu einem zusammengedriickten Magnet-
feld in dquatorialer Richtung (Abbildung 3.10 unten rechts). In Ubereinstimmung mit
den 1,3-mm-Beobachtungen stellen Yen u. a. (2020) fest, dass das Magnetfeld bei 870 pm
(Abbildung 3.10 unten links) innerhalb der inneren 100 au von B335 von geordneten zu
komplexeren und asymmetrischen Strukturen {ibergeht. Die Variation des Polarisations-
winkels ist bei 870 pm und 1,3 mm deutlich hoher als bei 214 pm. Allerdings ist hierbei
zu bedenken, dass eine moglicherweise komplexere Struktur bei 214 pm aufgrund der
geringeren Auflosung von SOFIA /HAWC+ nicht aufgelost wird. Die beobachteten Polari-
sationsgrade bei den Wellenldngen 870 pm und 1,3 mm liegen im Bereich von ~1-11 %,
wéahrend bei 214 pm (HAWC+) der Polarisationsgrad zwischen ~0,5 und 5% variiert. Die
abgeleitete magnetische Feldstérke auf Basis der 1,3 mm Daten ist hoher (300 bis 3000 nG)
als das SOFIA /HAWC+-Ergebnis.

3.4.2 Polarisationsloch in B335 bei 214 pm

Die SOFIA/HAWC+-Beobachtung in Band E (214 um) zeigt eine Abnahme des Polarisa-
tionsgrades in Richtung des Zentrums von B335 (,,Polarisationsloch®, siche Abbildung
3.3). Das entwickelte Modell kann das Verhalten des Polarisationsgrades (p vs. I) in
den dufseren Regionen von B335 erkldren, nicht jedoch in der Kernregion. Im Folgenden
werden die verschiedenen moglichen Griinde fiir das Auftreten dieses Polarisationslochs
in Bezug auf B335 evaluiert:

i) Das Modell basiert auf RATs und einem homogenen Magnetfeld. Die Annahme eines
einfachen homogenen Magnetfelds auf grofsen Skalen, die auf der SOFIA /HAWC |-
Beobachtung beruht, ist zwar durch das recht homogene Polarisationsmuster auf
dieser Skala motiviert, lasst sich aber auf kleineren Skalen (< 1000 au) nicht anwen-
den. Hochauflésende ALMA-Beobachtungen von B335 zeigen, dass das Magnetfeld
innerhalb der inneren ~100 au von einer homogenen Struktur zu einer komplexeren
asymmetrischen Struktur wechselt (siehe Abbildung 3.10 unten links und unten
rechts, Maury u.a., 2018; Yen u. a., 2020). SOFIA/HAWC+ kann diese komplexe Sub-
strukturen nicht auflssen. Das ,Verschmieren® innerhalb eines Auflésungselementes®

8Eine der Grundannahmen der DCF-Methode ist, dass das Magnetfeld perfekt in der (Gesamt-)Gasdichte
eingefroren ist. Fiir weitere Informationen siehe z. B. Heitsch (2005) oder Chen u.a. (2022).
Yenglisch: ,beam-averaging®
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ii)

iii)

iv)

vi)

(aufgrund der geringeren HAWC+-Auflosung) tiber diese komplexen Magnetfeldre-
gionen wiirde zu einer Abnahme des Polarisationsgrades fithren (z. B. Glenn u. a.,
1999; Matthews, 2005).

Wire die optische Tiefe hoher als in dem Modellierungsansatz (siehe Abschnitt
3.3.3) ermittelt, wiirde der erhohte Einfluss der dichroitischen Extinktion auch die
Abnahme des Polarisationsgrades erklaren kénnen (Brauer u. a., 2016).

Das Modell besteht aus einer Mischung aus Silikat- und Graphitstaubkoérnern, welche
homogen tiiber die Bok-Globule verteilt sind. Fiir die Simulationen wird angenommen,
dass sich die Graphitkoérner nicht an das Magnetfeld ausrichten (z. B. Hildebrand
u.a., 1999; Hoang u. a., 2015). Ob diese Annahme gerechtfertigt ist, ist jedoch derzeit
noch umstritten (z. B. Chiar u. a., 2006; Lazarian, 2020). Sollte sich diese Annahme
bewahrheiten, wiirde eine Zunahme der Graphithdufigkeit zum Zentrum hin, wie
von Olofsson und Olofsson (2011) fiir B335 angenommen, den Polarisationsgrad
verringern. Um einen Polarisationsgrad von ~ 0,5 % im Zentrum von B335 fiir das
Modell zu erreichen, miisste jedoch eine unrealistisch hohe Abundanz von Graphit
(>80 %) angenommen werden.

Dariiber hinaus konnte die Abnahme des Polarisationsgrades zum Zentrum hin auch
mit weniger stark ausgerichteten Staubkérnern im Kern erklart werden (Goodman
u.a., 1992; Creese u.a., 1995). Bei einer Ausrichtungseffizienz von Q??f = 0,01
(kleinster realistischer Wert geméfs der Literatur; Lazarian, 2007; Reissl u. a., 2020,
sieche Abschnitt 3.3.7 fiir Details) betragt der Polarisationsgrad im Kern von B335
etwa 0,5 %. Das Polarisationsloch in B335 konnte daher durch eine Abnahme der
Ausrichtungseffizienz um eine Gréfsenordnung zum Zentrum hin erklért werden.

Der Polarisationsgrad der thermischen Strahlung héngt von den Absorptionsquer-
schnitten der langen (L) und kurzen (||) Achse der Staubkérner ab (Caps, 1 — Caps,|»
z.B. Li, 2008; Draine und Fraisse, 2009). Daher wiirden weniger elongierte Staub-
korner mit einem Achsenverhéltnis a/b < 2 im Kern der Bok-Globule zu einer
Abnahme des Polarisationsgrades fiihren.

Vor wenigen Jahren wurde ein neuer, potentiell vielversprechender Mechanismus
vorgeschlagen: Strahlungsdrehmomentdisruption (RATD, Hoang u.a., 2019; Ho-
ang, 2019). Hier werden grofe Staubkorner durch die Zentrifugalkraft in kleinere
Fragmente zerlegt. Es wurde gezeigt, dass dieser Effekt zu einer Abnahme des Pola-
risationsgrades mit zunehmendem Strahlungsfeld fiihren kann, was das Auftreten
von Polarisationslochern in der Nidhe von Protosternen erklart (Hoang u. a., 2021).

Die Tatsache, dass hochauflosende Beobachtungen eine komplexere Magnetfeld-Substruktur
gezeigt haben, lasst vermuten, dass dies der Hauptfaktor fiir die Depolarisierung in den
inneren Regionen von B335 ist.

3.5

Schlussfolgerungen

Es wurde {iber die Analyse der polarimetrischen Beobachtung der Bok-Globule B335 bei
214 um, aufgenommen mittels SOFTIA /HAWC+, berichtet.

1.

Zum ersten Mal konnte gezeigt werden, dass Polarisationslécher in Bok-Globulen
auch im ferninfraroten Wellenlédngenbereich auftreten konnen. Der Polarisationsgrad
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3.5 Schlussfolgerungen

sinkt von ~5% in den &uferen Regionen (Abstand von ~50”, d.h. 5000 au vom
Kern) auf ~0,5% im Kern (Auflésung der Polarisationskarte: 18,2").

. Die Polarisationsvektoren zeigen ein sehr gleichméfiges Muster mit einem mittleren
Polarisationswinkel von 48° 4+ 26°. Die Magnetfeldstdrke wird zu 142 £+ 46 nG
bestimmt, was in Ubereinstimmung mit anderen Berechnungen der Magnetfeldstérke
von Bok-Globulen ist.

. Die Masse von B335 wird zu ~4,6 M bestimmt und eine maximale Staubkorngrofie
VoI amax = 2 pm ermittelt. Die entsprechende optische Tiefe ist nicht hoch genug, um
das beobachtete Polarisationsloch mittels des Effektes der dichroitischer Extinktion
erkldren zu kénnen (7214 m ~ 0,1 im Zentrum).

. Die Erkenntnisse fiir das Polarisationsmuster und die abgeleiteten Magnetfeld-
richtungen auf grofsen Skalen sind konsistent zu den Ergebnissen im nahinfra-
roten Wellenlédngenbereich. Der Polarisationsgrad bei Submillimeter/Millimeter-
und Nahinfrarot-Wellenldngen (~1-10%) ist hoher als im ferninfraroten Wellen-
lingenbereich (~0,5 - 5%). Von groken Skalen (103-10° au) bis hin zu kleinen
Skalen (~10? au) dndert sich die Struktur des Magnetfeldes von einer weitgehend
einheitlichen zu einer komplexeren Struktur.

. Eine Kombination aus dem interstellaren Strahlungsfeld und dem Zentralstern
als Strahlungsquellen kann die Abnahme des Polarisationsgrades in den dufieren
Regionen (~ 10* au vom Kern) von B335 erkliren. Allerdings kann das Modell
den geringen Polarisationsgrad innerhalb der inneren 5000 au nicht erkldren. Eine
komplexe Magnetfeldstruktur, wie sie mittels ALMA gezeigt wurde (Maury u. a.,
2018; Yen u. a., 2020), aber mit SOFIA /HAWC+ nicht aufgelost werden konnte, bietet
eine mogliche Erklarung fiir die Abnahme des Polarisationsgrades in der inneren
Region.
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Kapitel 4
Uber die Magnetfeldstruktur von OMC-3

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit Zielinski
und Wolf (2022), welche im Fachmagazin Astronomy & Astrophysics verdffentlicht wurde.
Sofern nicht anders angegeben, wurden die Abbildungen dieses Kapitels der genannten
Verdffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

Credit: Zielinski and Wolf, A&A, 659, A22, 2022, reproduced with permission () ESO.

4.1 Einleitung

Im Zusammenhang mit der Entstehung massereicher Sterne sind hochgradig iiberkritische
Filamente von besonderem Interesse. Mit Hilfe des Herschel Space Observatory (Pilbratt
u. a., 2010) wurden filamentére Strukturen im interstellaren Medium nachgewiesen (z. B.
André u. a., 2010; Schisano u. a., 2020). Diese Beobachtungsergebnisse stimmen mit den
Vorhersagen aus numerischen Studien {iberein, die zeigen, dass das ISM auf allen Skalen
stark filamentér sein sollte und die Sternentstehung mit selbstgravitierenden Filamenten
verbunden ist (fiir eine Ubersicht zu diesem Thema siehe André u.a., 2014). Das Ver-
standnis der physikalischen Eigenschaften von Filamenten ist daher von entscheidender
Bedeutung fiir ein tiefgreifendes Verstdndnis der Sternentstehung auf galaktischen Skalen.
Dadurch, dass der Orion-Molekiilwolkenkomplex die néchstgelegene Region ist, in welcher
eine massive Sternentstehung stattfindet, wurde diese Region intensiv untersucht.
Hochauflésende polarimetrische Beobachtungen im ferninfraroten Wellenldngenbereich
ermoglichen Einschrinkungen der Eigenschaften des Magnetfelds und des Staubs, zum
Beispiel durch die Untersuchung des Polarisationsspektrums. Das Polarisationsspektrum,
d.h. der Polarisationsgrad als Funktion der Wellenldnge, wurde erstmals im ferninfraroten
Wellenlangenbereich von Hildebrand u.a. (1999) mit dem Kuiper Airborne Observato-
ry (KAO) gemessen. Seitdem wurde eine Vielzahl von Untersuchungen auf der Grundlage
von Beobachtungen (z.B. Vaillancourt u.a., 2008; Vaillancourt und Matthews, 2012;
Gandilo u.a., 2016) und theoretischen Arbeiten (z.B. Bethell u.a., 2007; Draine und
Fraisse, 2009; Guillet u.a., 2018) durchgefiihrt, um diese Grofe zu verstehen und zu
interpretieren. Mit dem SOFIA /HAWC+ Polarimeter war es moglich, das Polarisationss-
pektrum mit hoherer Auflésung und Empfindlichkeit zu untersuchen (z.B. Santos u. a.,
2019; Chuss u.a., 2019). In dieser Studie wird iiber die polarimetrischen Beobachtungen
von OMC-3 bei 154 und 214 um berichtet, die mit SOFIA /HAWC+ gewonnen wurden und
weitere Erkenntnisse iiber die Magnetfeldeigenschaften und das Polarisationsspektrum im
ferninfraroten Wellenldngenbereich in dieser interessanten Region liefern.

Dieses Kapitel ist wie folgt aufgebaut. Eine ndhergehende Beschreibung von OMC-3 erfolgt
in Abschnitt 4.2.1. In Abschnitt 4.2.2 werden die Datenerfassung und -reduktion sowie
die Auswahlkriterien beschrieben, die zur Eingrenzung der Daten angewendet werden.
In Abschnitt 4.3.1 werden die Polarisationskarten von OMC-3 und die entsprechende
Analyse vorgestellt. Die Magnetfeldstruktur und -stérke von OMC-3 wird in Abschnitt
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4.3.2 bestimmt. Die Beziehung zwischen dem Polarisationsgrad und den Molekiilwolke-
neigenschaften wird in Abschnitt 4.3.3 diskutiert. Zusétzlich wird in Abschnitt 4.4 eine
kurze Diskussion der Erkenntnisse iiber die Magnetfeldstruktur im Zusammenhang mit
ergénzenden polarimetrischen Beobachtungen dieser Quelle vorgestellt. Schliefslich werden
die Ergebnisse in Abschnitt 4.5 zusammengefasst.

4.2 Beobachtung & Datenerfassung

Im Folgenden wird eine Beschreibung der Quelle OMC-3 erfolgen sowie Informationen
iiber die Akquisition der zugehorigen Daten dargelegt.

4.2.1 Beschreibung der Quelle

Présentiert werden polarimetrische Beobachtungen von OMC-3, einer Sternentstehungsre-
gion in einer Entfernung von 388 pc (Kounkel u.a., 2017), die Teil eines Filaments der
Orion-Molekiilwolke ist. Mehrere prestellare und protostellare Quellen wurden in OMC-3
identifiziert (Chini u.a., 1997). Zu den protostellaren Quellen in dieser Region gehoren
Protosterne der Klassen 0 und I (z.B. Chini u.a., 1997; Nielbock u. a., 2003). MMS6 ist
die hellste Quelle in OMC-3 mit einer mindestens um den Faktor fiinf héheren Flussdich-
te bei (Sub-)Millimeter-Wellenlédngen im Vergleich zu allen anderen OMC-2/3-Quellen
(Matthews, 2005; Takahashi u.a., 2009). MMS6 hat eine bolometrische Leuchtkraft von
Ly < 60 Lg und eine Kernmasse von Mgemn = 30 Mg (Chini u. a., 1997). Dartiber hinaus
wurden mehrere Radiojets, molekulare Ausstromungen und schock-angeregte H2-Emission
entdeckt (Yu u.a., 1997; Reipurth u.a., 1999; Aso u. a., 2000; Stanke u. a., 2002; Matt-
hews, 2005). Insbesondere OMC-3 ist eine oft untersuchte Region mit polarimetrischen
Beobachtungen vom ferninfraroten Wellenldngenbereich bis hin zu Submillimeter- und
Millimeter-Wellenlédngen (z. B. Matthews u. a., 2001; Houde u. a., 2004; Takahashi u. a.,
2019; Liu u.a., 2021a). SCUBA- und polarimetrische Hertz-Beobachtungen haben fiir
OMC-3 ein stark geordnetes, grofiskaliges Magnetfeld senkrecht zum Filament offenbart.
Takahashi u.a. (2019) und Liu u.a. (2021a) zeigten jedoch mit Hilfe von JVLA- und
ALMA-Beobachtungen, dass das kleinskalige Magnetfeld komplexere Strukturen aufweist.

4.2.2 Datenakquisition

Die SOFIA/HAWC+-Beobachtungen von OMC-3 in den Béndern D und E wurden am
1. Oktober 2019 als Teil des SOFIA-Zyklus 7 (Antrag 07 0026) durchgefiihrt. Die Bén-
der D und E bieten eine Auflésung von 13,6” bzw. 18,2” Halbwertsbreite (FWHM) bei
einer Zentralwellenldnge von 154 bzw. 214 nm. Das Detektorformat besteht aus zwei
64 x 40 Arrays, die jeweils zwei 32 x 40 Subarrays umfassen (Harper u.a., 2018). Die
Beobachtungen wurden nach dem Chop-Nod-Verfahren mit einer Chopping-Frequenz
von 10,2 Hz durchgefiihrt. Die Rohdaten wurden von dem HAWC+ Instrumententeam
mittels der Datenreduktionspipeline Version 2.3.0 verarbeitet. Diese Pipeline besteht
aus verschiedenen Datenverarbeitungsschritten, einschliefslich Korrekturen fiir fehlerhafte
Pixel und der intrinsischen Polarisation des Instruments sowie des Teleskops (fiir eine
kurze Beschreibung aller Schritte siehe z. B. Santos u.a., 2019), was zu ,Level 4“-Daten
(wissenschaftliche Qualitét) fithrt. Dazu gehoren FITS-Bilder der Gesamtintensitét (Stokes
I), des Polarisationsgrads p, des Polarisationswinkels 6, von Stokes @ und Stokes U sowie
aller damit verbundenen Unsicherheiten. Der Polarisationsgrad p wird iiber Gleichung
(2.8) und der Polarisationswinkel 6 {iber Gleichung (2.10) berechnet.
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Um die Zuverldssigkeit der Ergebnisse zu erhdhen, werden auflerdem zwei zuséatzliche Kri-
terien flir die Datenauswahl angewendet, die in der nachfolgenden Analyse beriicksichtigt
werden:

I
~ > 100, (4.1)
o
Lo, (4.2)
Op

wobei o7 und o, die Standardabweichungen von I bzw. p sind. Insgesamt ergeben sich
1299 und 1710 Datenpunkte bei 154 bzw. 214 num, welche die Kriterien (4.1) und (4.2)
erfiillen.

4.3 Resultate

Im Folgenden werden die Polarisationskarten von OMC-3 (siehe Abschnitt 4.3.1) und die
Magnetfeldstruktur sowie -stérke (siehe Abschnitt 4.3.2) vorgestellt. Zusétzlich wird die
Korrelation zwischen der Magnetfeldstruktur und den Molekiilwolkeneigenschaften von
OMC-3 présentiert (sieche Abschnitt 4.3.3).

4.3.1 Polarisationskarten von OMC-3

Die SOFIA/HAWC+-Bénder D und E haben unterschiedliche Sichtfelder, ndmlich 3,70" x
4,60’ bzw. 4,20" x 6,20’ fiir die Bander D und E (Harper u.a., 2018). Daher beschrankt
sich die folgende Auswertung auf eine Region mit giiltigen Polarisationsdaten fiir beide
Bénder, d.h. auf Polarisationsdaten, welche die Kriterien der Gleichungen (4.1) und (4.2)
erfiillen. Abbildung 4.1 zeigt die resultierenden Polarisationskarten der Béander D (154 pm,
links) und E (214 pm, rechts) von OMC-3. Die vollstandigen Polarisationskarten fiir beide
Wellenldngen sind im Anhang in Abbildung A.1 zu finden.

Abbildung 4.2 zeigt die Verteilung der Polarisationswinkel § von OMC-3 fiir SOFTIA /HAWC +
154 pm (oben) und 214 pum (unten). Die meisten Polarisationswinkel liegen zwischen -
50° und -10°, wobei bei beiden Wellenldngen ein deutlicher Schwerpunkt bei -30° liegt.
In Abbildung 4.3 ist die Verteilung des Polarisationsgrades p dargestellt. Fiir beide
Wellenlédngen schwankt der Polarisationsgrad zwischen 0,5 und ~15%. Der Polarisati-
onsgrad ist im Durchschnitt bei 154 pym (Pisapm = 4,8 % + 2,7 %) hoher als bei 214 pm
(P21aym = 3,.8% £ 2,0%). Ein hoherer Polarisationsgrad bei kiirzerer Wellenlénge ist
nicht zu erwarten, lasst sich aber dadurch erklaren, dass viele Polarisationsvektoren bei
154 pm in Bereichen hoherer Intensitit (niedrigerer Polarisationsgrad) die Bedingungen
der Gleichungen (4.1) und (4.2) nicht erfiillen. Infolgedessen befinden sich die meisten
Polarisationsvektoren in Regionen mit niedriger Intensitdt (hoherem Polarisationsgrad).
Betrachtet man nur die Regionen mit hoherer Intensitit (z. B. I > 0,2 Ijpax), dann ist der
Polarisationsgrad bei 154 pm geringer als bei 214 pm (P14 pm, 150 2mae = 2,3 %0 £ 1,0 %,
D154 pm, 150,20max — 2,9 %0 £ 1,0%).

4.3.2 Ableitung der Magnetfeldstirke und Magnetfeldstruktur

Unter der Annahme, dass die gemessene Polarisation durch die emittierte thermische
Strahlung von an der Magnetfeldrichtung ausgerichteten, nicht-sphérischen Staubkérnern
verursacht wird, konnen die Polarisationswinkel um 90° gedreht werden, um die Pro-
jektion der Richtung des Magnetfeldes integriert entlang der Sichtlinie zu erhalten (im
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Abbildung 4.1 soriA/HAWC+ Band D (154 pm, links) und E (214 pm, rechts) Polarisa-
tionskarten von OMC-3. Dargestellt ist die Gesamtintensitét, wobei die
Polarisationsvektoren iiberlagert in Blau dargestellt sind. Die Lange der
Vektoren ist proportional zu dem Polarisationsgrad und die Richtung gibt
die Orientierung der linearen Polarisation an. Die Isokonturlinien markieren
20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitdt. Laut den Kriterien (4.1) und
(4.2) werden nur Vektoren mit I > 1000; und p > 30, beriicksichtigt (siche
Abschnitt 4.2.2). Die rdumlichen Auflésungselemente von 13,6” fiir 154 pm
und 18,2” fiir 214 um (definiert durch FWHM) sind in den unteren rechten
Ecken der entsprechenden Abbildungen angegeben.

Folgenden: die Magnetfeldrichtung). Das Magnetfeld von OMC-3 wird mit der Technik
der Linienintegralfaltung (LIC, Cabral und Leedom, 1993, siehe Abbildung 4.4) dargestellt.
Die Intensitét ist farbcodiert dargestellt, wahrend die LIC-Texturen die abgeleitete Ma-
gnetfeldrichtung darstellen. Fiir beide Wellenlédngen ist die Magnetfeldrichtung senkrecht
zur Filamentstruktur. Dieser Befund ist vergleichbar mit bestehenden polarimetrischen
Beobachtungen von OMC-3 auf dhnlichen Skalen (Matthews u.a., 2001; Houde u.a.,
2004).

Unter Verwendung der Davis-Chandrasekhar-Fermi-Methode (Davis, 1951; Chandrasek-
har und Fermi, 1953) wird die Magnetfeldstdrke von OMC-3 nach Pattle u.a. (2017)
berechnet. Hierbei wird angenommen, dass das zugrunde liegende Magnetfeld im Mo-
lekiillwolkenmaterial eingefroren ist. Die magnetische Feldstidrke in der Himmelsebene
(Bpos') kann nach Crutcher u.a. (2004) und Gleichung (2.21) berechnet werden. Zur
Berechnung von Bppg wird die Dispersion der Polarisationswinkel oy, die Gasdichte p, die
Geschwindigkeitsdispersion Av (in kms™!) und die Anzahldichte des molekularen Wasser-
stoffs n(Hg) benotigt. Es wird hierbei ein Korrekturfaktor von @ = 0,5 angenommen. Da
die Davis-Chandrasekhar-Fermi-Methode die Sichtlinienkomponente der magnetischen
Feldstérke nicht einschrankt, betrigt die gesame Magnetfeldstéarke:

4
B =~ Bros. (4.3)

Fiir die nachfolgende Analyse wird ein rechteckiger Bereich von OMC-3 betrachtet, der
auf den Punkt der maximalen Sdulendichte zentriert ist (siehe Abschnitt 4.3.3): RA
5h 35m 20,5s, Dec -5° 00" 49”. Der ausgewihlte Bereich hat eine Winkelbreite von 2’ 13,2”
und eine Winkelhohe von 1’ 36,2”, was 0,26 bzw. 0,18 pc bei einer Entfernung von 388 pc

1pos: plane-of-sky
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Abbildung 4.2 Histogramme, welche die Verteilung der Polarisationswinkel fiir Band D
(154 pm, oben) bzw. Band E (214 pm, unten) repréisentieren. Die gestrichelten
Linien stellen den mittleren Polarisationswinkel 0p = -32,6° und Op = -24,1°
fiir 154 bzw. 214 um dar. Die durchgezogenen Linien stellen die entsprechenden
lo-Niveaus, 14,5° bzw. 20,4°, dar.

entspricht (Kounkel u.a., 2017).

Anzahldichte des molekularen Wasserstoffs in OMC-3

Um die Magnetfeldstédrke von OMC-3 zu berechnen, wird die Anzahldichte des molekularen
Wasserstofls, die Geschwindigkeitsdispersion und die Dispersion der Polarisationswinkel
bestimmt. Es wird Pattle u.a. (2017) gefolgt, um die Anzahldichte des molekularen
Wasserstoffs von OMC-3 zu berechnen. Hierbei wird angenommen, dass OMC-3 ein
zylindrisches Filament mit einem Radius r und einer Lange L ist. Das Volumen ist dann
7r? L und die oben erwihnte rechteckige Fliche ist die Projektion dieses Volumens auf
die Himmelsebene, wobei die Flache 2rL betrdgt. Die Anzahldichte des molekularen
Wasserstoffs betriagt dann:

n(Hg) = — cosi, (4.4)

wobei i die Inklination zwischen Filament und Himmelsebene und N(Hz) die Sdulen-
dichte beschreibt. Die Inklination ist unbekannt, weshalb angenommen wird, dass die
Filamentachse nahe an der Himmelsebene ausgerichtet ist, d.h. cosi ~ 1. Es sei an
dieser Stelle jedoch angemerkt, dass die Anzahldichte des molekularen Wasserstoffs bei
einer Neigung des Filaments zur Himmelsebene um den Faktor v/2 abnimmt, wenn die
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Abbildung 4.3 Histogramme, welche die Verteilung des Polarisationsgrades fiir Band D
(154 pm, oben) bzw. Band E (214 pm, unten) représentieren. Die gestrichelten
Linien stellen den mittleren Polarisationsgrad pp = 4,8 % und pg = 3,8 % fiir
154 bzw. 214 pm dar. Die durchgezogenen Linien stellen die entsprechenden
lo-Niveaus, 2,7 % bzw. 2,0 %, dar.

Inklination 45° betrégt. In Abschnitt 4.3.3 wird die Sdulendichte von OMC-3 mit Hilfe
einer Schwarzkorperanpassungsmethode ermittelt. Mit Hilfe dieser Anpassungsmethode,
die unter anderem die optische Tiefe und die Planck-Funktion (sieche Gleichung 2.19)
beriicksichtigt, lassen sich die Sdulendichte, die Temperatur und der Staubemissions-
index ableiten. Innerhalb des betrachteten Bereichs von OMC-3 wird ein Mittelwert
von N(Hgz) = (1,71 & 1,0) x 10?2 cm~2 bestimmt. Die Anzahldichte des molekularen
Wasserstoffs wird dann mittels Gleichung (4.4) zu n(Hs) = (3,82 + 2,24) x 10* cm ™3
ermittelt.

Geschwindigkeitsdispersion in OMC-3

Aso u.a. (2000) beobachteten H!* CO* | HCO+ (1-0) und CO (1-0) in der Region OMC-
2/3 mit dem 45-m-Radioteleskop von Nobeyama. Die Geschwindigkeitsdispersion des
Gases in OMC-3 wird anhand der H'® CO* Beobachtungen bestimmt, wie in Tabelle 2 in
Aso u.a. (2000) aufgefiithrt. Hier konnen mehrere Quellen, ndmlich AC2; AC3 und AC4,
identifiziert werden, welche sich in dem fiir uns relevanten Gebiet befinden. Die mittlere
Geschwindigkeitsdispersion fiir diese Quellen betrigt o, = 0,983 + 0,005 km s~ .
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Abbildung 4.4 SOFIA/HAWC+-Intensitatskarten von OMC-3 bei 154 (links) und 214 pm
(rechts). Die Magnetfeldrichtung wird mittels der Technik der Linienintegral-
faltung (LIC) dargestellt. Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 %
der maximalen Intensitdt. Nach den Kriterien der Gleichungen (4.1) und
(4.2) werden nur Datenpunkte mit I > 100 - o7 und p > 3 - o}, beriicksichtigt
(siehe Abschnitt 2). Die rdumlichen Auflésungselemente von 13,6” fiir 154 pm
und 18,2” fiir 214 pm (definiert durch FWHM) sind in den unteren rechten
Ecken der entsprechenden Abbildungen angegeben.

Dispersion der Polarisationswinkel

Die Standardabweichung der mittleren Polarisationswinkel bei 154 und 214 pm innerhalb
des betrachteten Gebiets wird unter Verwendung des 95%-Konfidenzintervalls berechnet.

Das Resultat ist 09 154 ym — 11,24J_r8:§g Grad und 09 214 ym = 8,68f8:§g Grad. In Tabelle 4.1

wird einen Uberblick iiber die Parameter gegeben, welche in Bezug auf die Berechnung der
Magnetfeldstérke von OMC-3 von Relevanz sind. Unter Verwendung dieser Werte betrégt
die entsprechende Magnetfeldstéirke in der Himmelsebene nach Gleichung (2.21) 159 und
205 nG, abgeleitet von den 154- bzw. 214-pm-Messungen. Die Gesamtmagnetfeldstiarke
nach Gleichung (4.3) betrégt 202 pG (154 pm) bzw. 261 pG (214 pum). Die berechneten
Werte fiir die Magnetfeldstéarken fiir OMC-3 sind niedriger als die fiir OMC-1 abgeleiteten
Werte (300-1000 pG, Houde u. a., 2009; Chuss u. a., 2019). Der Unterschied kann darauf
zuriickgefiihrt werden, dass die Geschwindigkeitsdispersion in OMC-1 héher ist (3,12 km
s71, Pattle u.a., 2017). Die abgeleiteten Magnetfeldstirken sind vergleichbar zu dem
Resultat von Poidevin u.a. (2010), welche unter Verwendung von 850 pm SCUBA-Daten
die Magnetfeldstiarke von OMC-3 MMS1-7 zu 190 nG bestimmt haben.

Auf der Grundlage der abgeleiteten Magnetfeldstirke kann das Masse-zu-Fluss-Verhéltnis
¢ berechnet werden. Es wird Crutcher u.a. (2004) gefolgt und £ mittels Gleichung (2.22)
berechnet. Unter Verwendung der oben abgeleiteten Werte erhilt man das Resultat
E154um — 0,64J_r8:ég und £214pm — 0’49418:(1); Insbesondere deuten beide Berechnungen
darauf hin, dass das Filament subkritisch ist, &hnlich wie bei OMC-1, wo Pattle u. a.
(2017) einen Wert von {onmc.1 = 0,41 ableiteten.

4.3.3 Korrelation zwischen der Magnetfeldstruktur und den
Molekiilwolkeneigenschaften

Im Folgenden wird untersucht, inwiefern der mit SOFIA/HAWC+ gemessene Polarisations-
grad und -winkel mit den Molekiilwolkeneigenschaften, insbesondere der Sdulendichte und

49



Kapitel 4 Uber die Magnetfeldstruktur von OMC-3

Tabelle 4.1: Uberblick iiber verschiedene Eigenschaften von OMC-3 in Bezug auf die
Chandrasekhar-Fermi-Methode zur Berechnung der magnetischen Feldstérke

von OMC-3.
Parameter Symbol Wert
Wasserstoffsdulendichte N(Ha2) (1,70 £1,0) - 10*22 cm 2
Wasserstoff-Volumendichte n(Ha) (3,81 +£2,24) - 10* cm ™3
Winkeldispersion (154 pm) 06, 154 im 11724418:&7357) Grad
Winkeldispersion (214 jum) 06,914 ym 8,68705 Grad
Geschwindigkeitsdispersion ¢ Av 0,98 km s~!
POS Magnetfeldstéirke (154 pm) Bpos, 154 um 158,6f2§:g nG
POS Magnetfeldstiarke (214 pm) Bpos, 214 m 205,4t§§:g nG
Gesamtmagnetfeldstirke (154 pm) Bi54pm 201,9f;g:g nG
Gesamtmagnetfeldstirke (214 pm) B214 ym 261,41%83’3 nG

Anmerkung: *Aso u.a. (2000)

der Temperatur, zusammenhéngt. Zu diesem Zweck wird Chuss u.a. (2019) gefolgt, um
Karten der Saulendichte, der Temperatur und des Staubemissionsvermogens zu erstellen.
Fiir weitere Details hinsichtlich der Anwendbarkeit und Grenzen dieses Prozesses siehe
Kapitel 6.

Vorbereitung der Daten

Zur Ableitung der Karten fiir die Sdulendichte, Temperatur und das Staubemissionsvermo-
gen werden die 154 und 214 pm SOFIA /HAWC+-Daten sowie die 850 pm JCMT /SCUBA-2-
Daten? und die 70 bzw 160 pm Herschel PACS-Daten® verwendet. Dafiir werden alle Daten
auf die Pixelskala der 214-pm-Messung transformiert. Im néchsten Schritt werden die
70-, 154-, 160- und 850-pm-Daten auf die entsprechende Auflésung des HAWC+-Bands E
(214 pm) von 18,2" gefaltet.

Beschreibung der Anpassungsroutine

An dieser Stelle erfolgt eine verkiirzte Darstellung der Anpassungsroutine, da in Kapitel 6
dieses Thema in Detail untersucht wird.

Es wird die modifizierte Schwarzkorperfunktion (6.2) mit einer einzigen Temperatur an
jedes Pixel angepasst. In Gleichung (6.2) beschreibt B, (T") die Planck Funktion (siehe
Gleichung 2.19) und 7, die optische Tiefe, siche Gleichung (6.3). In Gleichung (6.3)
beschreibt der Parameter 5 das Staubemissionsvermdgen und vy die Referenzfrequenz.
Der Parameter € in Gleichung (6.3) ist ein Skalierungsfaktor, welcher mit der Sdulendichte
N(Hz) zusammenhéngt, sieche Gleichung (6.4). Die komplette Anpassungsfunktion ist
in Gleichung (6.5) gegeben. Der Parameter vy wird auf 1000 Hz gesetzt und es wird

2Beobachtungsidentifikationsnummer scuba2 00015 _20180906T152402
3Beobachtungsidentifikationsnummern 1342204250, 1342204251.
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Ky, (1000 Hz) = 0,1 cm? g~! angenommen (z. B. Chuss u. a., 2019). Die Anpassungspara-
meter sind die Sdulendichte N (Hj), die Temperatur 7' und der Staubemissionsindex (3. Es
werden die in Chuss u.a. (2019) angegebenen Unsicherheiten fiir Stokes I iibernommen
und alle angepassten Pixel mit einem reduzierten x2-Wert (ein Wert, der zur Schitzung
der Anpassungsgiite verwendet wird) von mehr als 10 verworfen. Die resultierenden Karten
der Séulendichte, der Temperatur und des Staubemissionsindex sind in Abbildung 4.5
dargestellt. Der Staubemissionsindex 3 ist in den zentralen Regionen von OMC-3 am
niedrigsten und nimmt zu den #ukeren Regionen hin zu*. Der mittlere Staubemissions-
index betrigt f = 1,72. Bei dieser Art von Anpassungsmethode wird oft angenommen,
dass (8 kein freier Parameter ist (z. B. Gandilo u.a., 2016; Santos u.a., 2019). Santos
u.a. (2019) verwendeten einen festen Wert von 8 = 1,62 fiir den Fall p Oph A, wihrend
Gandilo u.a. (2016) g = 2 fiir den Fall der Vela C-Molekiilwolke annahmen. Diese fest
gewdhlten Werte sind dem in dem vorliegenden Fall abgeleiteten Mittelwert d&hnlich.

In den Karten in Abbildung 4.5 sind die aus der Literatur bekannten stellaren Quellen
markiert (weife/schwarze Sternsymbole; Chini u.a., 1997). Die eingebetteten stellaren
Quellen strahlen und heizen den umgebenden Staub auf, d.h. die Positionen der stellaren
Quellen sind eng mit einer erhéhten Temperatur verbunden. Die hochste Temperatur
findet sich in der Ndhe von MMS6, der hellsten Quelle in OMC-3 (Matthews, 2005;
Takahashi u. a., 2009). Die einzige Ausnahme, bei der das Vorhandensein einer stellaren
Quelle nicht mit einer erhohten Temperatur verbunden ist, ist MMS4 bei RA: 5h 35m 20,5s,
Dec: -5°0/53”. Eine mogliche Erklarung fiir diese Ausnahme ist die optische Tiefe, die
an dieser Sternposition am hochsten ist (siehe Abbildung A.2). Die mittlere Temperatur
betrigt T = 28,38 K. Die Sdulendichte ist um MMS4 mit N(Hs)max = 5,15 x 10%2 cm—2
am hochsten. Die mittlere Siulendichte betrigt N (Hy) = 1,10 x 10?2 cm™2.

Polarisationsgrad als Funktion der lokalen Siulendichte

Polarimetrische Beobachtungen von Sternentstehungsgebieten zeigen oft einen abnehmen-
den Polarisationsgrad mit zunehmender Dichte, wodurch sogenannte ,Polarisationslécher
entstehen (z. B. Henning u. a., 2001; Wolf u. a., 2003a; Chuss u. a., 2019; Zielinski u. a.,
2021). Es wird untersucht, wie sich der Polarisationsgrad in Abhéngigkeit von der oben
abgeleiteten Sdulendichte verdndert. Wie bei der Datenvorbereitung in Abschnitt 4.3.3
gezeigt, werden die Stokes-Parameter @ und U bei 154 pm ebenfalls auf die Pixelskala
der 214 pm Beobachtung projiziert und deren Karten mit einem Auflésungselement der
entsprechenden Beobachtungsauflosung gefaltet. Der Polarisationsgrad wird dann mittels
Gleichung (2.8) berechnet. Die Ergebnisse fiir 154 und 214 ym sind in Abbildung 4.6
dargestellt.

Bei beiden Wellenldngen nimmt der Polarisationsgrad mit zunehmender Dichte von
etwa 10 auf 0,1 % ab. Inspiriert von der Arbeit von Davis u.a. (2000), in welcher
lineare Kleinstquadrat-Anpassungen auf polarimetrische Beobachtungen des Serpens-
Molekiilwolkenkerns angewandt wurden und eine Korrelation zwischen der gemessenen
Polarisation und der Intensitét festgestellt wurde, fanden Henning u. a. (2001) eine Korre-
lation zwischen diesen Grofen auch im Fall der beiden Bok-Globulen CB54 und DC253-1.6.

Sie approximierten die Abnahme des Polarisationsgrades als Funktion der zunehmenden

“In vielen Studien wird angemerkt, dass dies auf potentielles Staubkornwachstum in Regionen mit
hoherer Dichte und in der N&dhe von stellaren Quellen hinweist. Jedoch konnte in Kapitel 6 gezeigt
werden, dass ein Staubemissionsindex, wenn er auf der Basis der in dieser Studie verwendeten Beob-
achtungswellenldngen ermittelt wird, nicht als Indikator fiir Staubkornwachstum verwendet werden
sollte.
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Abbildung 4.5 Karten der Siulendichte (oben links), der Temperatur (oben rechts), des
Staubemissionsindex (unten links) sowie des entsprechenden reduzierten x?
(unten rechts). Das raumliche Auflssungselement von 18,2 (Band E, 214 pm)
ist in jeder Abbildung unten rechts angegeben. Die Karten wurden mittels
Gleichung (6.5) erstellt.

Intensitéat mittels Gleichung (3.3). In der vorliegenden Studie wird die gleiche Technik
angewendet, allerdings bezogen auf die Sdulendichte statt auf die Intensitdt. Unter der
Annahme, dass die Staubverteilung optisch diinn ist, ist die Intensitéit mit der Sdulendichte
verbunden. Daher wird in dem vorliegenden Fall folgendes verwendet:

p=ag+ar- (ﬁ) . (45)

Als Resultat beider Anpassungen ergeben sich die Parameter ag, 154pm = -0,53 £ 0,24,
ai,154pm — 1,58 + 0,20, a2 154pm — —0,51 + 0,04 und ap,214pm — 0,44 + 0,16, ai,214pm
= 0,81 £ 0,12, a2, 214pm — -0,63 £ 0,05. Der Parameter as, welcher die Steigung der
Kurve beschreibt, ist bei 214 pm etwas hoher. Vergleicht man diese Steigung mit jenen,
die in fritheren Studien fiir Bok-Globulen, einer anderen astrophysikalischen Objektklasse,
ermittelt wurden, stellt man interessanterweise fest, dass die Steigungen ahnlich sind. Fiir
die Bok-Globule B335 ermittelten Wolf u. a. (2003a) mittels JOMT /SCUBA a2, 850ym = -0,43
und Zielinski u.a. (2021) mittels SOFIA/HAWC+ a2 214pm = -0,55 (siehe Kapitel 3).
Auferdem betrégt die berechnete Steigung fiir die Bok-Globule CB54 a2 g50um = -0,64
(Henning u. a., 2001) und a2 gsopm = -0,55 fir DC 253-1.6 (Henning u. a., 2001). Siehe
Tabelle 4.2 fiir eine Ubersicht aller berechneten as-Werte.

Fiir das Auftreten von Polarisationslochern gibt es mehrere mogliche Griinde (siehe
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Abbildung 4.6 Polarisationsgrad bei 154 (oben) und 214 pm (unten) als Funktion der Saulen-
dichte, skaliert auf den Maximalwert. Die Anpassungsgleichung ist Gleichung
(4.5).

Abschnitt 2.2.2). Die Tatsache, dass die Steigung fiir verschiedene Objektklassen und
Wellenldngen &hnlich ist, kénnte ein Hinweis darauf sein, dass die gleichen Effekte fiir die
Depolarisation verantwortlich sind. Dies muss jedoch weiter untersucht werden, da die
rdumliche Skala, auf der das Polarisationsloch in OMC-3 untersucht wird, grofer ist als
die der oben erwéhnten Bok-Globulen-Studien.

Polarisationsloch in OMC-3

Die SOFIA /HAWC +-Beobachtungen (siehe Abbildung 4.1) zeigen eine Abnahme des Po-
larisationsgrades in Richtung der dichten Regionen von OMC-3. Wie bereits erwahnt,
gibt es mehrere Hypothesen zur Erklédrung dieses Phanomens, wie z. B. eine unzureichen-
de rdumliche Auflésung einer moglicherweise komplexen Magnetfeldstruktur auf Skalen
unterhalb der Auflésung der Polarisationskarten (z. B. Shu u.a., 1987; Wolf u. a., 2004),
ein Zerfall von groferen Kornern in kleinere Fragmente (RATD, Hoang u. a., 2019; Hoang,
2019) oder bestimmte Kombinationen aus optischer Tiefe, Staubkorngrofe und chemischer
Zusammensetzung (Brauer u. a., 2016). In dem vorgestellten Fall hier ist vor allem der
letztgenannte Vorschlag interessant. Brauer u.a. (2016) zeigten, dass ein Polarisations-
loch durch die Uberlagerung von polarisierter Emission und dichroitischer Extinktion
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Tabelle 4.2: Berechnete Werte fiir den Parameter ag, welcher die Steigung des Polarisati-
onslochs bei verschiedenen Wellenléngen beschreibt.

Objekt Wellenlange Instrument as Referenz
OMC-3 154 pm SOFIA/HAWC+ -0,51 diese Studie
OMC-3 214 pm SOFIA/HAWC+ -0,63 diese Studie
B335 214 pm SOFIA/HAWC+ -0,55  Zielinski u. a. (2021)
B335 850 pm JCMT/SCUBA  -0,43  Wolf u.a. (2003a)
CB54 850 pm JCMT/SCUBA  -0,64 Henning u.a. (2001)
DC 253-1.6 850 pm JCMT/SCUBA  -0,55 Henning u.a. (2001)

entstehen kann, welche als gegenldufige Mechanismen wirken. Dieser Effekt kann sogar
eine Umkehrung der Polarisationsrichtung um 90° verursachen, wenn die dichroitische
Extinktion gegentiber der dichroitischen Emission dominiert (Reissl u. a., 2014; Brauer
u.a., 2016). Tatsdchlich zeigte Liu u. a. (2021a) diese 90°-Umkehrung fiir OMC-3 (MMS6)
mit einem Vergleich von 1,2-mm-ALMA- und 9-mm-JVLA-Polarisationsbeobachtungen,
sieche Abbildung 4.7. Sie stellten fest, dass die innerste ~100au Region von OMC-3
(MMS6) bei 1,2 mm optisch dick ist und bei 9 mm optisch diinn ist.

Bei einer moderaten optischen Tiefe fiihren die gegenldufigen Mechanismen von polari-
sierter Emission und Absorption zu einer Abnahme des Polarisationsgrades. Dieser Effekt
kann jedoch nur zur Erkldrung des Polarisationslochs im innersten Bereich von OMC-3
herangezogen werden. Der Grund fiir die Abnahme des Polarisationsgrades in den dufseren
Bereichen ist unbekannt. Die polarimetrische ALMA-Beobachtung zeigt, dass das Magnet-
feld in OMC-3 auf kleineren Skalen komplexer ist. Aufgrund einer Mittelung innerhalb
des rdumlichen Auflésungselementes wiirde ein unaufgeldstes und komplexeres Magnetfeld
zu einem geringeren Polarisationsgrad flihren. Wahrend die optische Tiefe einen Einfluss
auf die Abnahme des Polarisationsgrades zu haben scheint, kann ein moglicher Einfluss
durch die Komplexitat des Magnetfeldes nicht ausgeschlossen werden. Andere Effekte,
wie RATD (Hoang u.a., 2019; Hoang, 2019) oder weniger stark ausgerichtete Staubkorner
bei héheren Dichten (Goodman u.a., 1992; Creese u. a., 1995), kénnen jedoch zusammen
mit ihrem Beitrag zur Entstehung des Polarisationsloches ebenfalls nicht ausgeschlossen
werden.

Polarisationsgrad als Funktion der Temperatur

In Abbildung 4.8 ist der Polarisationsgrad bei 154 und 214 pm als Funktion der abge-
leiteten Temperatur dargestellt. Die Temperatur ist stark mit der Position der Sterne
korreliert. Der Polarisationsgrad fallt in der N&he der Sterne stark ab, wahrend er in
kélteren Regionen hoher ist.

Polarisationsspektrum als Funktion der Sdulendichte und Temperatur

Im néchsten Schritt wird untersucht, wie sich das Polarisationsspektrum, d.h. der Pola-
risationsgrad als Funktion der Wellenldnge, mit der Sdulendichte und Temperatur von
OMC-3 andert. Es wird das Polarisationsspektrum als p2japm/pis4pm definiert, dhnlich
zu Santos u.a. (2019), die das Polarisationsspektrum von p Oph A untersucht haben,
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Abbildung 4.7 OMC-3 Polarisationskarten auf verschiedenen Skalen. Links: Die Gesamtin-
tensitat ist mit liberlagerten Polarisationsvektoren in Blau dargestellt. Die
Lange der Vektoren ist proportional zum Polarisationsgrad und die Richtung
gibt die Orientierung der linearen Polarisation an. Rechts: Die polarisierte
Intensitét, beobachtet bei 1,2 mm mittels ALMA, ist mit {iberlagerten Polari-
sationsvektoren in Blau dargestellt. Die roten Polarisationsvektoren wurden
mit JVLA bei 9mm beobachtet (Liu u.a., 2021a, (C)AAS).

und Michail u.a. (2021), die das Polarisationsspektrum von OMC-1 untersucht haben.
Nach dieser Definition bedeutet paispm/pisapm < 1 eine negative spektrale Steigung
und poi14um/Pisapm > 1 eine positive spektrale Steigung. Das Polarisationsspektrum
wird fiir alle Pixel berechnet, fiir die es giiltige Daten fiir den Polarisationsgrad bei
beiden Wellenléngen gibt, d.h. die Daten, die die Kriterien der Gleichungen (4.1) und
(4.2) erfiillen, sowie giiltige Daten fiir die Sdulendichte und Temperatur. Die raumlich
aufgeloste Karte von pajaum/pisapm ist in Abbildung 4.9 dargestellt. Im siidlichen und
Ostlichen Teil von OMC-3 ist das Polarisationsspektrum kleiner als 1, wiahrend es im
zentralen und noérdlichen Teil meist grofer als 1 ist. Das Verhéltnis von paiapum/pi54pm
in Abhéngigkeit von der Sdulendichte bzw. Temperatur ist in Abbildung 4.10 (oben
und unten) dargestellt. Es wird eine etwas grofere Anzahl von Datenpunkten mit einer
negativen Steigung (878) als mit einer positiven Steigung (709) gefunden. Die mittlere
Polarisationssteigung ist leicht negativ paiaum/pisapm = 0,93 £ 0,24, was auf eine relativ
flache Steigung des Polarisationsspektrums hinweist. Es wurde keine klare Korrelation
zwischen Polarisationsspektrum und Séulendichte festgestellt. Es scheint jedoch, dass das
Polarisationsspektrum bei hoheren Sadulendichten besonders flach ist (p214pm/P1sapm ~1,
siche Abbildung 4.10 oben). Das Polarisationsspektrum ist bei niedrigen (<$25K) und
hohen (242 K) Temperaturen kleiner als 1. In diesen Fillen ist die Stichprobengrofe im
Vergleich zur Gesamtzahl der Datenpunkte jedoch gering. Daher ist keine signifikante
Schlussfolgerung {iber den Zusammenhang zwischen dem Polarisationsverhéltnis und der
abgeleiteten Temperatur moglich.

Im Gegensatz dazu finden Michail u.a. (2021) eine positive Korrelation zwischen der
Steigung des Polarisationsspektrums und der Temperatur in OMC-1. Sie berichten jedoch
keine signifikante Korrelation zwischen Steigung und S&ulendichte. Im Gegensatz dazu
berichten Santos u.a. (2019) von einer klaren Korrelation zwischen Polarisationsspektrum
und Saulendichte und Temperatur in p Oph A.
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Abbildung 4.8 Polarisationsgrad bei 154 (oben) und 214 pm (unten) als Funktion der Tem-
peratur.

4.4 Magnetfeld von OMC-3 abgeleitet aus Beobachtungen
in verschiedenen Wellenlangenbereichen

OMC-3 ist eine oft untersuchte Region mit polarimetrischen Beobachtungen, die vom
ferninfraroten Wellenldngenbereich bis hin zum Submillimeter- und Millimeter-Wellenl&ngen-
bereich reichen. Im Folgenden werden diese Beobachtungen mit der SOFIA /HAWC+ Beob-
achtung bei 154 und 214 ym verglichen (siehe Abbildung 4.11).

Polarisationskarte bei 350 pm:

Houde u.a. (2004) beobachteten OMC-3 mit SHARC II/Hertz bei 350 pm. In dieser
Studie wurde von einen mittleren Polarisationswinkel von  — -43° 4 9° fiir OMC-3
MM1-6 berichtet. Werden die SOFIA/HAWC+ Beobachtungen auf denselben Bereich
beschrinkt, erhdlt man @ = -34° 4 12° und 0 = -34° £ 10° bei 154 bzw. 214 pm.
Der gemittelte Polarisationsgrad bei 350 pm betrégt p3som = 1,55 % £ 0,12 %.
Fiir den gleichen Bereich erhdlt man fiir SOFIA /HAWC+ Pisapm = 3,2% £ 1,71 %
und p2iapm = 2,86 % + 1,35 %. Wihrend die Polarisationswinkel bei 154, 214 und
350 pm gut iibereinstimmen, ist der Polarisationsgrad bei 350 pm um 1-2 % geringer.
Die recht geringe Standardabweichung des Polarisationsgrades bei 350 pm deutet
darauf hin, dass das Polarisationsloch hier nicht derart ausgeprégt ist wie bei 154
und 214 pm.
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Abbildung 4.9 Karte des Polarisationsspektrums (p214 um/pP154pm) von OMC-3. Die Isokon-
turlinien markieren 10, 30, 50, 70 und 90 % der maximalen Saulendichte.
Das rdumliche Auflésungselement von 18,2” bei 214 um (definiert durch die
FWHM) ist rechts unten angegeben.

Polarisationskarte bei 850 pm:

Matthews u.a. (2001) beobachteten OMC-3 mit JCMT/SCUBA bei 850 um. Die
berichteten Polarisationswinkel sind konsistent mit den SOFIA /HAWC+ Ergebnissen.
Der mittlere Polarisationsgrad bei 850 pm betrigt — einschlieflich der Beobachtung in
den stidlichen Regionen (MMS7-10, siche Abbildung 4.11, oben rechts) — 5,0 %. Dieser
mittlere Polarisationsgrad ist dhnlich zu den SOFIA/HAWC+ Ergebnissen, namlich
4,8% 4+ 2,7% und 3,8% £ 2,0% fiir 154 bzw. 214 pm. Die 850 pm-Beobachtung
zeigt ebenfalls ein Polarisationsloch fiir OMC-3.

Polarisationskarte bei 1,2 und 9 mm:

Liu (2021) beobachtete OMC-3 mit ALMA /JVLA bei 1,2 und 9mm. Diese hochauf-
l6senden Beobachtungen zeigen, dass die Polarisationswinkel auf kleinen Skalen ein
komplexeres Muster aufweisen als auf groferen Skalen. Aufgrund der Tatsache, dass
SOFIA /HAWC+ es nicht erlaubt, diese Strukturen aufzulésen, erfolgt kein Vergleich
des Polarisationsgrades an dieser Stelle.

Zusammenfassend lasst sich festhalten, dass die aus den SOFIA /HAWC +-Beobachtungen
abgeleitete Magnetfeldstruktur (90°-Drehung der Polarisationswinkel, siche Abschnitt
4.3.2) mit dem Magnetfeld iibereinstimmt, welches aus fritheren polarimetrischen Beob-
achtungen im ferninfraroten Wellenlangenbereich und Submillimeter-Wellenldngenbereich
bekannt ist. Wahrend das Magnetfeld auf groferen Skalen geordnet erscheint, zeigt es auf
kleinen Skalen ein héheres Maft an Komplexitét.
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Abbildung 4.10 Polarisationsspektrum (p214pum /Pi5aum) als Funktion der Sdulendichte
(oben) und Temperatur (unten). Rote (blaue) Kreuze weisen auf ein Polari-
sationsspektrum kleiner als 1 (grofer als 1).

4.5 Schlussfolgerungen

Es wurde das Magnetfeld von OMC-3 anhand von polarimetrischen Beobachtungen mit
SOFIA /HAWC+ bei 154 und 214 pm untersucht.

1. Die Polarisationskarten von OMC-3 bei 154 (Band D) und 214 ym (Band E) zei-
gen ein einheitliches Muster, welches bei beiden Wellenldngen parallel zum Fi-
lament verlauft. Die mittleren Polarisationswinkel sind 0154pm — -32,6° £ 14,5°
und 0214ym = -24,1° £ 20,4° fiir 154 bzw. 214 pm. Diese Ergebnisse sind konsistent
mit fritheren polarimetrischen Beobachtungen von OMC-3 im Ferninfrarot- und
Submillimeter-Wellenlangenbereich (Matthews u. a., 2001; Houde u. a., 2004).

2. Der mittlere Polarisationsgrad betrégt pisaum = 4,8 % £ 2,7 % und Paiapm = 3,8 % £
2,0 % bei 154 bzw. 214 pm. Der Polarisationsgrad nimmt bei beiden Wellenléangen in
Richtung der Regionen mit erhéhter Sdulendichte ab. Eine eindeutige Erklarung fiir
das Auftreten dieses ,,Polarisationslochs* konnte nicht gefunden werden. Allerdings
scheint der ,optische Tiefeneffekt*, d.h. die Uberlagerung von polarisierter Emission
und dichroitischer Extinktion in den innersten dichtesten Regionen von Bedeutung
zu sein, was konsistent ist mit der 90°-Drehung der Polarisationsvektoren, welche
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mittels eines Vergleiches von ALMA- und JVLA-Messungen beobachtet wurde (Liu,
2021).

3. Die Magnetfeldstruktur von OMC-3 ist fiir beide Wellenléngen gleichméfig und
senkrecht zum Filament. Es wurde eine magnetische Feldstirke von 202 nG bei
154 um und 261 pG bei 214 pm berechnet.

4. Es wurde keine allgemeine Korrelation zwischen dem Polarisationsspektrum
P214um/P154pm und den Molekiilwolkeneigenschaften, d.h. der Sdulendichte N (Hs)
und der Temperatur 7', gefunden. Diese Ergebnisse stehen im Kontrast zu den
Ergebnissen fritherer Studien an dhnlichen Objekten (Santos u.a., 2019; Michail
u. a., 2021).

5. Die Struktur und Stérke des grofrdumigen Magnetfelds wird konsistent aus Beob-
achtungen abgeleitet, welche einen breiten Bereich von Wellenldngen abdecken, d.h.
vom ferninfraroten Wellenldngenbereich bis zum Submillimeter-Wellenldngenbereich.
Auf kleinen Skalen scheint das Magnetfeld komplexer zu sein.

Zusammenfassend lésst sich sagen, dass mit SOFIA /HAWC+ neue polarimetrische Multiwel-
lenldngenbeobachtungen der filamentéaren Struktur OMC-3 bei 154 und 214 pm gewonnen
wurden. Diese Beobachtungen zeigen ein einheitliches Magnetfeld, welches senkrecht
zum Filament ausgerichtet ist. Diese Ergebnisse stehen in guter Ubereinstimmung mit
fritheren Beobachtungen auf dhnlichen Grofenskalen. Eine Korrelation zwischen dem Pola-
risationsspektrum und den Molekiilwolkeneigenschaften von OMC-3 wurde nicht gefunden.
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Abbildung 4.11 Multiwellenldngen- und multiskalen-Polarisationskarten von OMC-3. Oben
links: Intensitéts- und Polarisationskarte, aufgenommen mit SHARC II bzw.
Hertz bei 350 pm. Uberlagert dargestellt werden die Polarisationsvektoren
in Weifl und Schwarz (Houde u.a., 2004, (©AAS). Oben rechts: Gesam-
tintensitat, beobachtet bei 850 pm mit SCUBA, mit iiberlagerten Polari-
sationsvektoren in Blau (Matthews u.a., 2001, (©)AAS). Unten links: Die
Gesamtintensitit, beobachtet bei 1,2 mm mit ALMA, ist mit iiberlagerten
Polarisationsvektoren in Blau dargestellt. Die roten Polarisationsvektoren
wurden mit JVLA bei 9mm beobachtet (Liu u.a., 2021a, (©)AAS). Unten
rechts: Gesamtintensitéiit, beobachtet bei 214 pm mit SOFIA /HAWC+, ist mit
iiberlagerten Polarisationsvektoren in Blau dargestellt.
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Kapitel 5
Uber die Magnetfeldstruktur von CB54

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit Zielinski
u. a. (2023), welche im Fachmagazin Astronomische Nachrichten verdffentlicht wurde.
Sofern nicht anders angegeben, wurden die Abbildungen dieses Kapitels der genannten
Verdffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

5.1 Einleitung

Polarimetrische Beobachtungen von Sternentstehungsregionen zeigen ein besonderes
Phénomen, ndmlich die Abnahme der gemessenen Polarisation bei hoher Intensitéit (,,Po-
larisationsloch®, z. B. Leach u.a., 1991; Vallée u. a., 2003; Zielinski u. a., 2021). Bislang
konnte keine umfassende Erklarung hierfiir gefunden werden (siehe auch Abschnitt 2.2.2).
Eine mogliche Theorie basiert auf einer hinreichend hohen optischen Tiefe dieser Objekte
bei der Wellenlédnge der Polarisationsmessung (polarisierte Emission versus Absorpti-
on, Brauer u.a., 2016). Um die Hypothese der Wechselwirkung zwischen den beiden
gegensatzlichen Polarisationsmechanismen zu priifen, sind Beobachtungen bei mehreren
Wellenléngen erforderlich, um die Figenschaften des Staubs einzugrenzen. Wie in Ab-
schnitt 2.1.2 beschrieben, sind Bok-Globulen speziell geeignet, um eine solche Hypothese
zu evaluieren.

Ziel dieser Studie ist es, die Magnetfeldeigenschaften von CB54 zu analysieren und das
Zusammenspiel von polarisierter Emission und dichroitischer Absorption als mogliche
Erklarung fiir das ,Polarisationsloch® sowie fiir die wellenldngenabhéngige Ausrichtung
der linearen Polarisation in dem dichtesten Bereich von CB54 zu diskutieren.

Dieses Kapitel ist wie folgt gegliedert: In Abschnitt 5.2 wird die Datenerfassung und
-reduktion beschrieben. In Abschnitt 5.3.1 werden die Polarisationskarten présentiert
und die abgeleitete Magnetfeldstruktur in Abschnitt 5.3.2 diskutiert. Hier wird ein
Vergleich zwischen den abgeleiteten Magnetfeldstrukturen bei den beiden SOFIA /HAWC-+-
Wellenldngen sowie bei 850 pm (JCMT /SCUBA-Archivbeobachtung) gezeigt und die Wech-
selwirkung zwischen dichroitischer Extinktion und Emission als mdoglichen Ursprung
der beobachteten Depolarisation in CB54 (siehe Abschnitt 5.3.2) diskutiert. Auferdem
werden die Ergebnisse zur Magnetfeldstruktur im Zusammenhang mit zuséatzlichen po-
larimetrischen Beobachtungen (siehe Abschnitt 5.4) erortert. In Abschnitt 5.5 werden
die Ergebnisse zusammengefasst. Zusédtzlich wird in Anhang A.3 eine Studie {iber die
Einschrankungen der Staubeigenschaften von CB54 gezeigt.

5.2 Beobachtung & Datenerfassung

Im Folgenden wird eine Beschreibung der Quelle CB54 erfolgen sowie Informationen iiber
die Akquisition der zugehérigen Daten dargelegt.
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5.2.1 Beschreibung der Quelle

Die Bok-Globule CB54 (auch bekannt als LBN 1042, Lynds, 1965) befindet sich in einer
Entfernung von 1,5 kpe (Launhardt und Henning, 1997), enthélt mehrere stellare Quellen
(Yun, 1996; Ciardi und Gomez Martin, 2007) und ist massereich (~70-100 M, Launhardt
und Henning, 1997; Henning u. a., 2001). In CB54 wurden mehrere molekulare Ausstro-
mungen entdeckt (Yun und Clemens, 1994; Hull u.a., 2014). CB54 ist ein Beispiel fiir
eine Molekiilwolke mit aktiver Sternentstehung (Gomez u.a., 2006; Ciardi und Gomez
Martin, 2007; de Gregorio-Monsalvo u.a., 2009). Zudem wurde CB54 mit verschiedenen
Polarimetern bei optischen und Submillimeter-/Millimeter-Wellenlangen vielfach beob-
achtet (z.B. Sen u. a., 2000; Henning u. a., 2001; Sen u. a., 2005; Matthews u. a., 2009;
Bertrang u. a., 2014; Hull u. a., 2014; Sen u. a., 2021; Pattle u. a., 2022b).

5.2.2 Datenakquisition

Die Beobachtungen von CB54 in Band D und E wurden mittels des Polarimeter HAWC+ an
Bord von SOFIA am 28. September 2018 als Teil des SOFIA-Beobachtungszyklus 6 (Antrag
06 _0076) durchgefiihrt. Band D und E bieten eine Auflésung von 13,6” und 18,2” FWHM
bei den Zentralwellenldngen 154 pm (Band D) bzw. 214 ym (Band E). Das Detektorformat
besteht aus zwei 64 x 40 Arrays, die jeweils zwei 32 x 40 Subarrays umfassen (Harper u. a.,
2018). Die Beobachtungen wurden nach dem sogenannten Chop-Nod-Verfahren mit einer
Chopping-Frequenz von 10,2 Hz durchgefiihrt. Die Belichtungszeit fiir CB54 betrug 430s
und 869s fiir Band D bzw. E. Die Rohdaten wurden von dem HAWC +-Instrumententeam
unter Verwendung der Datenreduktionspipeline Version 2.0.0 verarbeitet. Diese Pipeline
besteht aus verschiedenen Datenverarbeitungsschritten, einschliefslich Korrekturen fiir
fehlerhafte Pixel und der intrinsischen Polarisation des Instruments sowie des Teleskops (fiir
eine kurze Beschreibung aller Schritte siehe z. B. Santos u. a., 2019). Dies resultiert in ,,Level
4“-Daten (wissenschaftliche Qualitdt). Diese umfassen FITS-Dateien der Gesamtintensitét
(Stokes I), des Polarisationsgrads p, des Polarisationswinkels 6, Stokes ¢ und Stokes U
sowie zugehorige Messunsicherheiten. Der Polarisationsgrad p wird iiber Gleichung (2.8)
und der Polarisationswinkel 0 tiber Gleichung (2.10) berechnet.

Um die Zuverléssigkeit der nachfolgenden Analyse zu erhéhen, werden drei Kriterien fiir
die zu beriicksichtigenden Daten angewendet:

I
— >5 5.1
pel el (5.1)
p
259 5.2
- > 2, (5.2)

p < 20%. (5.3)

wobei o7 und o, die Standardabweichungen von I bzw. p darstellen. Trotz der Kriterien
(5.1) und (5.2) werden unverhéltnisméfig hohe Werte fiir den Polarisationsgrad p gefunden.
Daher wird zusétzlich Kriterium (5.3) angewendet, da 20 % der maximale Polarisationsgrad
ist, der mittels Planck beobachtet wurde (Planck Collaboration u.a., 2015). Es sei an
dieser Stelle ausdriicklich darauf hingewiesen, dass die hier gewédhlten Auswahlkriterien in
Bezug auf das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis des Polarisationsgrades p (Gleichung 5.2) unter
dem fiir vergleichbare Polarisationsmessungen iiblichen Wert von drei liegt. Insgesamt
erhélt man 39 bzw. 46 Datenpunkte bei 154 pm bzw. 214 pm, welche die Kriterien (5.1),
(5.2) und (5.3) erfiillen.
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5.3 Resultate

5.3.1 Polarisationskarte von CB54

Die sich ergebenden Polarisationskarten fiir Band D (154 pm, links oben) sowie E (214 pm,
rechts oben) von CB54 sind in Abbildung 5.1, {iberlagert auf den jeweils entsprechen-
den Intensitatskarten, dargestellt. Fiir beide Wellenléngen ergibt sich ein ungeordnetes
Polarisationsmuster. Der mittlere Polarisationswinkel betriigt p — 62,4 + 44,5° und
O — -80,1 & 60,0° fiir Band D bzw. E. Fiir beide Wellenléingen liegt der Polarisationsgrad
zwischen 0,5 % und ~20 % sowie die zugehorigen Fehler zwischen 0,2 % und ~8 %. Der
Polarisationsgrad ist im Allgemeinen bei 214 pm (Pa1ayum = 8,5 % =+ 5,4 %) hoher als bei
154ym (Prsam = 7,7% £ 5,4%). Bei beiden Wellenldngen nimmt der Polarisationsgrad
mit zunehmender Intensitdt ab, was das Phdnomen des sogenannten ,Polarisations-
lochs* zeigt, welches haufig in Bok-Globulen und anderen Sternentstehungsgebieten im
Ferninfrarot- bis Submillimeter/Millimeter-Wellenléngenbereich beobachtet wird (z. B.
Leach u. a., 1991; Minchin und Murray, 1994; Henning u. a., 2001; Wolf u. a., 2003a; Vallée
u. a., 2003; Zielinski u. a., 2021, siehe Abschnitt 2.2.2 fiir eine kurze Zusammenfassung
von Mechanismen, die dieses Phédnomen potentiell erkldren konnen).

Polarisationsgrad p als Funktion der normierten Intensitat I/Inax

Im Folgenden wird die Korrelation zwischen dem Polarisationsgrad p und der entspre-
chenden Intensitéat I analysiert, wobei letztgenannte auf die maximale Intensitét Iax
normiert ist (siehe Abbildung 5.2). Unter der Annahme einer optisch diinnen Emission
(eine Annahme, welche in spiteren Phasen dieser Analyse verworfen werden muss) sowie
einer konstanten Staubtemperatur ist die Beziehung zwischen Polarisationsgrad p und
Intensitéit I gleich der Beziehung zwischen p und S&ulendichte. Es ldsst sich feststellen,
dass der Polarisationsgrad mit zunehmender Dichte bei beiden Wellenlangen von ~20 %
auf <1 % abnimmt, siehe Abbildung 5.2. Zusétzlich zu den SOFIA /HAWC {-Beobachtungen
wird die Polarisationsmessungen bei 850 pm berticksichtigt, welche mittels JCMT/SCUBA
durchgefiihrt wurden (Henning u. a. 2001, Neu-Datenreduktion durch Matthews u. a. 2009,
Auflosung betréagt 13,8”). Es werden die in Matthews u.a. (2009) prasentierten Daten
betrachtet und es werden hierbei die gleichen Auswahlkriterien angewendet wie fiir die
SOFIA /HAWC+-Daten (Kriterien (5.1), (5.2) und (5.3), siche Abbildung 5.2). Henning u. a.
(2001) untersuchten die Abhéngigkeit zwischen p und I fiir die beiden Bok-Globulen CB54
sowie DC253-1.6. Zu diesem Zweck erweiterten sie den Ansatz von Davis u.a. (2000),
welche die Beziehung zwischen p und I im Fall des Serpens-Molekiilwolkenkerns mit Hilfe
von linearen Anpassungen beschrieben. Henning u. a. (2001) approximierten die Abnahme
des Polarisationsgrades als Funktion der zunehmenden Intensitat mittels Gleichung (3.3).
An dieser Stelle wird die gleiche Analyse wie in Henning u. a. (2001) durchgefiihrt und das
Ergebnis fiir CB54 ist ag,154pm = -1,75 £ 0,99, a1,154m = 1,47 £ 0,48, a2,154 ym — -0,62
+ 0,07 und a07214pm = —0,97 + 0,97, a17214pm = 1,13 + 0,42, a27214}1m = —0,79 + 0,10.
Der Parameter ag, welcher die Steigung von p(I) beschreibt, ist bei 214 pm etwas hoher.
Interessanterweise zeigt ein Vergleich dieses Parameters mit jenen, welche in fritheren
Studien fiir Bok-Globulen und Molekiilwolken ermittelt wurden, dass die Werte &hnlich
sind. Henning u.a. (2001) fithrten die gleiche Analyse fiir CB54 bei 850 pm durch und
erhielten asgs0pm — - 0,64. Unter Verwendung der neu reduzierten SCUBA-Daten fiir
CB54 (Matthews u.a., 2009) erhdlt man aggs0m = -0,61. Wolf u. a. (2003a) ermittelten
a2 850 um — -0,43 fiir die Bok-Globule B335 mittels JOMT/SCUBA, wahrend Zielinski u. a.
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Abbildung 5.1 Oben links/Oben rechts: SOFIA/HAWC+ Band D (154pm, links) und E
(214 pm, rechts) Polarisationskarten von CB54. Die Gesamtintensitit ist
mit {iberlagerten Polarisationsvektoren des elektrischen Feldes in Blau dar-
gestellt. Die Lange der Vektoren ist proportional zum Polarisationsgrad
und die Richtung gibt die Orientierung der linearen Polarisation an. Die
Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitét.
Gemif den Kriterien (5.1), (5.2) und (5.3) werden nur Vektoren mit I > 507,
p > 20, und p < 20 % beriicksichtigt (siehe Abschnitt 5.2). Die rdumlichen
Auflésungselemente von 13,6” bei 154 pm und 18,2” bei 214 pm (definiert
durch FWHM) sind in den unteren rechten Ecken der entsprechenden Abbil-
dungen angegeben. Unten: Vergrofferung der zentralen Region von CB54.
Hier werden zusétzlich zu den Kriterien (5.1), (5.2) und (5.3) nur Vektoren
mit I > 60% - Imax gezeigt. Polarisationsvektoren fiir 154 pm (214 pum) sind
in rot (blau) dargestellt.

(2021) a2214pm = -0,55 mit SOFIA/HAWC+ erhielten (siehe Kapitel 3). In Tabelle 5.1
wird einen Uberblick iiber alle Werte des Parameters ag gezeigt, welcher fiir verschiedene
Objekte und Beobachtungswellenldngen abgeleitet wurden.

Durch den Umstand, dass der Anpassungsparameter as ein quantitatives Mafs fiir das
,Polarisationsloch® darstellt, konnten dhnliche Werte auf das Auftreten desselben zugrun-
de liegenden Mechanismus bzw. derselben Mechanismen hindeuten. Eine tiefergehende
Analyse dieser Hypothese — und der entsprechenden Streuung der méglichen Werte dieses
Parameters, welche es uns erlauben wiirde, diese Hypothese zu iiberpriifen — wiirde
jedoch spezielle numerische Simulationen erfordern, die iiber den Rahmen dieser Studie
hinausgehen.

Der Polarisationsgrad nimmt mit zunehmender Intensitét fiir alle drei Wellenldngen ab.
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SOFIA/HAWC+ 154 pm Beobachtungen
SOFIA/HAWC+ 214 pm Beobachtungen
JCMT/SCUBA 850 pm Beobachtungen
SOFIA/HAWC+ 154 pm Anpassung
SOFIA/HAWC+ 214 pm Anpassung
JCMT/SCUBA 850 pm Anpassung

[/Imax

Abbildung 5.2 Polarisationsgrad bei 154 um (rot), 214 pm (blau) und 850 pm (schwarz) als
Funktion der Intensitét, skaliert auf den Maximalwert. Die Anpassungsglei-
chung ist Gleichung (3.3).

Tabelle 5.1: Ubersicht iiber alle berechneten ao-Werte, welche die Steigung der Polarisati-
onsabnahme fiir verschiedene Objekte und Wellenldngen beschreiben.

Objekt Wellenlange Instrument as Referenz
CB54 154 pm SOFIA /HAWC+  -0,62 £+ 0,07 diese Studie
CB54 214 pm SOFIA/HAWC+  -0,79 + 0,10 diese Studie
CBb54 850 pm JCMT/SCUBA  -0,64 + 0,01 Henning u.a. (2001)
CB54 850 pm JCMT/SCUPOL  -0,61 + 0,16 diese Studie
OMC-3 154 pm SOFIA/HAWC+  -0,51 £ 0,04 Zielinski und Wolf (2022)
OMC-3 214pm SOFIA/HAWC+ -0,63 £ 0,05 Zielinski und Wolf (2022)
B335 214 pm SOFIA/HAWC+ -0,55 £ 0,22 Zielinski u. a. (2021)
B335 850 pm JCMT/SCUBA -0,43 Wolf u.a. (2003a)
DC 253-1.6 850 pm JCMT/SCUBA  -0,55 4+ 0,02 Henning u. a. (2001)

Aufserdem ist festzustellen, dass bei gleichem Abstand zum Kern von CB54 der Polarisati-
onsgrad mit der Wellenldnge zunimmt. Dies wirft die Frage auf, welche Staubeigenschaften
(Achsenverhéltnis sowie Staubkorngréfe) mit diesem Ergebnis vereinbar sind. Ein Ansatz
zur Ableitung von Einschréankungen hinsichtlich der Staubeigenschaften von CB54 wird
in Anhang A.3 vorgestellt.

Polarisationsgrad p als Funktion der Intensitat I

In Ergénzung zu dem vorherigen Abschnitt wird die Beziehung zwischen p und der (nicht
normierten) Intensitat I haufig zur Untersuchung der Staubkornausrichtung herangezogen
(Jones u.a., 2015; Coudé u. a., 2019; Kwon u. a., 2022), indem p o< I* an die gemessenen
Polarisationsdaten angepasst wird, siche Abbildung 5.3. Eine Steigung von o = -1 bedeutet,
dass keine Staubkornausrichtung iiber eine bestimmte hohe visuelle Extinktion hinaus
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Abbildung 5.3 Polarisationsgrad bei 154 um (rot), 214 pm (blau) und 850 pm (schwarz) als
Funktion der Intensitét.

stattfindet. Das Resultat fiir CB54 ist aisapm — -0,74 £ 0,05, a214pm — -0,88 £ 0,03
und agsopm = -0,80 £ 0,03, was darauf hindeutet, dass die Polarisation nicht auf die
Peripherie der Bok-Globule beschrankt ist. Diese Ergebnisse dhneln denen fritherer Studien,
z.B. fanden Coudé u.a. (2019) o = -0,85 £ 0,01 fiir die Sternentstehungsregion Perseus
B1, Soam u.a. (2018) erhielten a &~ -0,9 fiir Ophiuchus-B, Matthews und Wilson (2002)
berichteten o = -0,8 fiir B1 anhand von SCUPOL-Messungen und Pattle u. a. (2019) fanden
a =~ -0,6 bis -0,7 fiir Ophiuchus B und C.

5.3.2 Magnetfeldstruktur von CB54

Unter der Annahme, dass die beobachtete Polarisation durch die emittierte thermische
Strahlung von nicht-sphérischen Staubkdrnern verursacht wird, welche in Bezug auf das
Magnetfeld ausgerichtet sind, erhalt man die Projektion der Magnetfeldrichtung auf
die entlang der Sichtlinie integrierte Himmelsebene (im Folgenden: Magnetfeldrichtung),
indem die Polarisationsvektoren um 90° gedreht werden. Die Magnetfeldrichtung erscheint
auf grofien Skalen bei beiden Wellenléngen ungeordnet, im Zentrum von CB54 jedoch
weitgehend einheitlich (siche Abbildung 5.4). Dieser Befund ist vergleichbar mit bereits
vorhandenen polarimetrischen Beobachtungen von CB54 bei dhnlichen Grofenordnungen
und Beobachtungswellenldngen (Henning u. a., 2001; Matthews u. a., 2009, sieche Abschnitt
5.4).

Vergleich der Magnetfeldstrukturen bei den Wellenldngen 154 pm, 214 pm und
850 ym

Im Folgenden werden die Ergebnisse bei 154 pm und 214 pm (SOFIA/HAWC+) und bei
850 pm (JCMT/SCUBA) verglichen. Um einen umfassenden Vergleich zwischen den verschie-
denen Polarisationsbeobachtungen von CBb54 zu erhalten, sind alle Polarisationskarten in
Abbildung 5.5 zusammengestellt.

Es wird ein paarweiser Vergleich der abgeleiteten Magnetfeldrichtungen durchgefiihrt, d.h.
bei Wellenléngen von 154 pm /214 pm, 214 pm /850 pm und 154 pm /850 pm. Durch den
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Abbildung 5.4 SOFIA/HAWC-Intensitiatskarten von CB54 bei 154 pm (links) und 214 pm
(rechts). Unter der Annahme, dass die detektierte Polarisation durch an das
Magnetfeld ausgerichtete, nicht-sphérische Staubkérner verursacht wird, kann
die Richtung des Magnetfelds durch Drehung der Polarisationsvektoren um
90° dargestellt werden. Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 %
der maximalen Intensitdt. Nach den Kriterien (5.1) bis (5.3) werden nur
Vektoren mit I > 507 , p > 20, und p < 20 % berticksichtigt (sieche Abschnitt
5.2). Die rdumlichen Auflésungselemente von 13,6” bei 154 pm und 18,2” bei
214 um (definiert durch FWHM) sind unten rechts angegeben.

Tabelle 5.2: Uberblick iiber den Vergleich (mittlere (nicht-)vorzeichenbehaftete Abwei-
chungen) zwischen den verschiedenen Magnetfeldrichtungen. Die kleinste
Abweichung ohne Vorzeichen wird mit Af und die kleinste vorzeichenbehaf-
tete Abweichung mit d6 bezeichnet. Die zentrale Region (z. Region) markiert
den Bereich wo I > 0,4 - Ihax gilt, siehe Isokonturlinien in Abbildung 5.6.

A1 A2 Ad A0 (z. Region) 60 00 (z. Region)
154pm  214pm 17,1 + 11,8° 1,2 + 11,6° 124+ 11,8 124+ 11,6°
154pm 850 pm 30,2 + 10,7° 26,8 + 9,1° 0,69 + 10,7°  -26,8 + 9,1°

214pum  850pm 13,7 £ 11,3° 194 £ 10,9°  -2,36 &= 11,3°  -0,93 £ 10,9°

Umstand, dass die Pixelskala der Beobachtungsdaten wellenléngenabhéngig ist, werden
alle Daten auf einem Raster mit der Pixelgrofe 9,1” x 9,1” betrachtet, also der doppelten
Pixelgrofe von Band E. Anschliefend wird die kleinste Abweichung (A#) zwischen der
lokalen Magnetfeldrichtung berechnet, d.h. jedes einzelnen Pixels, unter der Voraussetzung,
dass die Messungen des zugrundeliegenden Polarisationsgrades bei beiden Wellenlédngen
die Auswahlkriterien (5.1) bis (5.3) erfiillen. Dariiber hinaus wird die kleinste vorzeichen-
behaftete Abweichung (66) berechnet, um zu analysieren, ob die Unterschiede in den
lokalen Magnetfeldrichtungen geordnet sind, also ob die Abweichungen hauptséchlich
im Uhrzeigersinn (+) oder gegen den Uhrzeigersinn (-) sind. Fiir die Berechnung der
Abweichungen Af und §60 werden die Messunsicherheiten, d.h. das lo-Intervall fiir eine
gegebene Magnetfeldrichtung, berticksichtigt (siche Abbildung 5.6 und Tabelle 5.2).

Die geringste Abweichung findet sich in CB54 zwischen 214 pm und 850 pm und fiir die
zentralen Bereiche (d.h., I > 0,4 Inax) zwischen 154 pm und 214 pm. Die héchste Abwei-
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chung in CBb54 findet sich zwischen 154 pm und 850 pm. Wahrend die Polarisationswinkel
in der zentralen Region fiir 154 pm /214 pm konsistent zueinander sind, weichen sie in den
zentralen Regionen fiir 214 1m /850 pm und 154 pm /850 pm ab, insbesondere im letzteren
Fall. Interessanterweise nimmt die kleinste vorzeichenbehaftete Abweichung im innersten
Zentrum mit zunehmendem Verhéltnis zwischen den beiden betrachteten Wellenldngen
zu, d.h. 60 = -6° fir 154 um/214 pm, 66 = -21° fiir 214 um /850 pm und 00 = -50° fiir
154 pm /850 pm.

Eine wahrscheinliche Erklarung fiir dieses Verhalten ist eine zunehmende optische Tiefe mit
abnehmender Wellenldnge. Betrachtet man nur das Zentrum, siche Abbildung 5.5 (rechts),
so stellt man fest, dass die Magnetfeldvektoren bei 154 pm und 850 pm um ~70° (£ 20°)
abweichen. Eine Umkehrung von 90° wurde von Brauer u. a. (2016) postuliert und kann wie
folgt erklart werden: Solange die Bok-Globule bei einer bestimmten Wellenldnge optisch
diinn ist, nimmt die Nettopolarisation der polarisierten thermischen Reemissionsstrahlung
von ausgerichteten nicht-sphérischen Staubkérnern mit zunehmender Sdulendichte zu.
Sobald jedoch die Absorption signifikant wird, z. B. in den zentralen dichten Regionen
von CB54 (und bei kiirzeren Wellenldngen), nimmt der Polarisationsgrad aufgrund der
dichroitischen Extinktion in Richtung des Kerns der Bok-Globule ab. Dieser Effekt kann
sogar eine Umkehrung der Polarisationsrichtung um 90° bewirken, wenn die dichroitische
Extinktion — bei einer ausreichend hohen optischen Tiefe — gegeniiber der dichroitischen
Emission {iberwiegt. Es sei angemerkt, dass die dichroitische Extinktion wahrscheinlich
bei kiirzeren Wellenlédngen von Bedeutung ist.

Gleichzeitig bieten die konterkarierenden Effekte der polarisierten Emission und der
dichroitischen Extinktion eine moégliche Erklarung fiir die Abnahme des Polarisations-
grades mit zunehmender Intensitét, sieche Abbildung 5.2, da die optische Tiefe mit der
Intensitét zunimmt. Dies ist einer der ersten Félle, in denen der von Brauer u.a. (2016)
vorgeschlagene Effekt bei Bok-Globulen beobachtet werden konnte!.

Es sei ausdriicklich darauf hingewiesen, dass dieses Ergebnis auf Daten mit einem gerin-
geren Signal-Rausch-Verhéltnis beruht als bei der Analyse vergleichbarer Polarisationsbe-
obachtungen iiblich. Daher sollte dieses Ergebnis nur als Hinweis darauf gewertet werden,
dass die Auswirkungen des beschriebenen Effektes der optischen Tiefe eine mdgliche
Erklérung fiir die beobachtete a) Abnahme des Polarisationsgrads und b) wellenlédngenab-
héngige Ausrichtung der linearen Polarisation liefern konnten.

Es sei jedoch betont, dass diese Erklarung nur fiir den zentralen Bereich von CB54
herangezogen werden kann (wo I > 0,4 - Iax gilt). Fiir den Fall der Bok-Globule B335
konnten Zielinski u.a. (2021) zeigen (siehe Kapitel 3), dass der kombinierte Einfluss
des interstellaren Strahlungsfeldes sowie der eingebetteten zentralen Quelle mit Hilfe
des RAT-Mechanismus die Abnahme des Polarisationsgrades in den dufleren Regionen
dieser Quelle erkldren kann. Jedoch enthdlt CB54 mehrere stellare Quellen (Yun, 1996;
Ciardi und Gomez Martin, 2007), weist eine deutlich hohere Komplexitéit in Bezug auf
die Magnetfeldstruktur auf und die erreichte rdumliche Auflésung ist geringer als im
Fall von B335. Daher ist eine entsprechende detaillierte Analyse auf der Grundlage der
vorhandenen Beobachtungen nicht moglich.

'Weitere Beispiele - aus anderen Klassen von staubumbhiillten astrophysikalischen Objekten - sind die
Klasse-0 Quelle IRAM 04191 (Soam u. a., 2015), das junge stellare Objekt NGC1333 IRAS4A (Ko u. a.,
2020) und die Molekiilwolke OMC-3 (Liu u. a., 2021a).
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5.4 Magnetfeld von CB54 bei verschiedenen Wellenldngen und rdumlichen Skalen
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Abbildung 5.5 Links: SOFIA/HAWC+-Intensitétskarte von CB54 bei 214 pm. Die Isokonturli-
nien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitit. Die Gesam-
tintensitdt ist mit iiberlagerten Polarisationsvektoren in rot (154 pm), blau
(214 pm) und schwarz (850 pm) dargestellt. Die Vektoren haben eine feste
Lange und sind um 90° gedreht, um die Richtung des Magnetfelds abzubilden.
Die raumlichen Auflésungselemente von 13,6” bei 154 um, 18,2” bei 214 pm
und 14,7” bei 850 pm (definiert durch FWHM) sind jeweils oben rechts, unten
rechts und unten links angegeben. Rechts: Vergroferung der zentralen Region
von CBH4.

5.4 Magnetfeld von CB54 abgeleitet aus polarimetrischen
Beobachtungen bei verschiedenen Wellenlangen und
raumlichen Skalen

Wie in Abschnitt 5.1 erldutert, ist CB54 eine hdufig untersuchte Bok-Globule mit vorhande-
nen polarimetrischen Beobachtungen, welche den optischen bis Submillimeter /Millimeter-
Wellenlingenbereich abdecken (siehe Abbildung 5.7 fiir einen Uberblick). Hier wird eine
kurze Zusammenfassung ausgewéhlter Beobachtungen im Zusammenhang mit den in
Abschnitt 5.3.1 vorgestellten Beobachtungen gegeben. Es sei darauf hingewiesen, dass im
Gegensatz zu den SOFIA/HAWC+ Beobachtungen der Ursprung der Polarisation im opti-
schen und nahinfraroten Wellenldngenbereich ausschliefslich die Absorption von Photonen
von an das Magnetfeld ausgerichteten, nicht sphérischen Staubkérnern ist. In diesem
Fall représentiert die Orientierung der Polarisationsvektoren daher die Richtung des
Magnetfeldes.

Polarisationskarte im optischen Wellenlangenbereich (0,66 pm, R Band):

Sen u.a. (2021) beobachteten CB54 mit dem IUCAA Girawali-Observatorium im
optischen Wellenléngenbereich. Die ermittelten Polarisationsmessungen zeigen ein
ungeordnetes Muster, dhnlich wie die SOFIA /HAWC+ Ergebnisse im ferninfraroten
Wellenldngenbereich. Der Polarisationsgrad ist im optischen Wellenldngenbereich
geringer (~0,5 < p < 8%) als im ferninfraroten Wellenléangenbereich (0,5 < p <

20 %).

Polarisationskarte im nahinfraroten Wellenlangenbereich (1,24 pm, Js Band):

Bertrang u.a. (2014) beobachteten CB54 mittels des SOFI/NTT im nahinfraroten
Wellenldngenbereich. Wahrend das groftskalige Magnetfeld ebenfalls ungeordnet
erscheint, zeigen die Beobachtungen im nahinfraroten Wellenldngenbereich geordnete
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Abbildung 5.6 Vergleich zwischen den aus SOFIA/HAWC{ und SCUPOL-Beobachtungen ab-
geleiteten Magnetfeldrichtungen. Die Farbskala zeigt die kleinste Abweichung
Af (obere drei Abbildungen) und die kleinste mit Vorzeichen versehene Ab-
weichung 60 (untere drei Abbildungen) zwischen den Polarisationsvektoren
bei den jeweiligen Wellenldngen innerhalb eines Pixels. Die Isokonturlinien
markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitdt. Links oben: Vergleich
zwischen 154 pm und 214 pm. Rechts oben: Vergleich zwischen 154 pm und
850 nm. Mitte links: Vergleich zwischen 214 pm und 850 pm. Siehe Abschnitt
5.3.2 fiir die entsprechende Analyse.
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5.5 Schlussfolgerungen

Polarisationsvektoren auf kleinen Skalen, dhnlich zu den SOFIA /HAWC+ Ergebnissen.
Der Polarisationsgrad ist im nahinfraroten Wellenléngenbereich geringer (1 < p <
10 %) als im ferninfraroten Wellenlédngenbereich (0,5 < p < 20%).

Polarisationskarte im Submillimeter-Wellenléngenbereich (850 pm):

Henning u.a. (2001) beobachteten CB54 mittels JCMT/SCUBA auf dhnlichen Skalen
wie SOFIA /HAWC +. Betrachtet wird die Neureduktion dieser Daten durch Matthews
u.a. (2009). Ein detaillierter Vergleich der Polarisationswinkel erfolgt in Abschnitt
5.3.2. Der Polarisationsgrad ist im Allgemeinen héher bei 850 um als bei 154 und
214 pm (siehe Abbildung 5.2).

Polarisationskarte im Millimeter-Wellenldngenbereich (1,3 mm):

Hull u.a. (2014) haben CB54 im Rahmen der TADPOL-Untersuchung mittels CARMA
beobachtet. Wahrend die mit SOFIA /HAWC+ aufgenommenen Polarisationsvekto-
ren ein geordnetes Muster in der zentralen Region von CB54 zeigen, weisen die
CARMA-Ergebnisse ein komplexeres Muster auf. Die gemessenen Werte fiir den
Polarisationsgrad wurden von Hull u.a. (2014) nicht angegeben, daher entfillt ein
Vergleich an dieser Stelle.

Das Magnetfeld von CBb54 erscheint bei diesen verschiedenen Skalen sowie Beobachtungs-
wellenldngen ungeordnet. Auf kleinen Skalen, d.h. in der N&he des Kerns von CB54,
zeigt das Magnetfeld jedoch ein homogeneres Muster. Dieses beobachtete, eher zufallig
erscheinende grofsskalige Muster in CB54 ist potentiell auf den Einfluss der vorhandenen
grofskaligen Ausstromungen (Yun und Clemens, 1994; Pattle u. a., 2022b) zuriickzufiihren.
Eine Berechnung der Magnetfeldstirke B mittels der DCF-Methode (siehe Gleichung 2.21)
wird fiir CB54 nicht durchgefiihrt, da die Dispersion der Polarisationswinkel gréfer als
25° ist (Heitsch u. a., 2001).

5.5 Schlussfolgerungen

Es wurde das Magnetfeld von CB54 mittels polarimetrischer Beobachtungen untersucht,
welche mit SOFTIA /HAWC+ bei 154 nm und 214 pm erfolgten, sowie mit polarimetrischen
Archivbeobachtungen, welche durch JCMT /SCUBA bei 850 pm gewonnen wurden (Henning
u. a., 2001; Matthews u. a., 2009).

1. Die grofiskaligen Polarisationsmuster von CB54 zeigen eine ungeordnete Struktur
bei 154pum und 214 pm und sind in der Nahe der zentralen Region von CB54
einheitlicher. Die mittleren Polarisationswinkel betragen 6154ym = 62,4 £ 44,5° und
0214pm — -80,1 £ 60,0°.

2. Entsprechend den zugrundeliegenden Polarisationskarten erscheint die grofirdumige
Magnetfeldstruktur bei beiden Wellenldngen in den dufseren Regionen ungeordnet
— dhnlich wie bei fritheren polarimetrischen Beobachtungen von CB54 — jedoch
geordnet in der Nahe des Kerns.

3. Der mittlere Polarisationsgrad betrégt pisaum = 7,7 £ 5,8% und P2iapm = 8.5
+ 5,4 %. Bei beiden Wellenldngen nimmt der Polarisationsgrad mit zunehmender
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Abbildung 5.7 Multiwellenldngen- und Multiskalen-Polarisationskarten von CB54. Oben

links: Polarisationskarte von CB54 im nahinfraroten Wellenldngenbe-
reich (Js-Band, 1,24 pm, Bertrang u.a., 2014, iiberlagert mit einer DSS-
Intensitatskarte), beobachtet mit SOFI/NTT. (Credit: Bertrang u. a., A&A,
565, A94, 2014, © ESO). Die durchgezogenen Konturlinien stellen den
blauverschobenen (siidwestlichen) und die gepunkteten Konturlinien den
rotverschobenen (nordéstlichen) Ausflusskegel dar (Yun und Clemens, 1994).
Oben rechts: Magnetfeldkarte von CB54 bei 154 pm (rot), 214 pm (blau) und
850 um (schwarz), aufgenommen mit SOFIA/HAWC+ und SCUPOL (Henning
u. a., 2001; Matthews u. a., 2009). Unten links: Polarisationskarte von CB54
im optischen Wellenldngenbereich (R-Band, 0,66 pm; Wiederverwendung von
Abbildung 1 in Sen u.a., 2021), aufgenommen mit dem IUCAA Girawali Ob-
servatorium. Unten rechts: Magnetfeldkarte von CB54 bei 1,3 mm, beobachtet
mit CARMA (Hull u. a., 2014, (C) AAS)

Intensitdt ab. Die berechnete Steigung fiir diese Abnahme ist dhnlich wie bestehende
Literaturwerte fiir &hnliche Objekte sowie Beobachtungswellenldngen. Es konnte
zum ersten Mal bei Bok-Globulen gezeigt werden, dass das Zusammenspiel von
polarisierter Emission und dichroitischer Absorption eine Erklarung fiir die Abnahme
des Polarisationsgrades sowie fiir die wellenldngenabhéngige Ausrichtung der linearen
Polarisation im Kern von CB54 bietet.
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Teil 111

Bestimmung von
Molekiilwolkeneigenschaften mittels eines
Anpassungsprozesses
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Kapitel 6

Uber die Grenzen der
Schwarzkorperanpassungsmethode zur
Bestimmung von Molekiilwolkeneigenschaften

Die im Folgenden vorgestellte Studie basiert auf der wissenschaftlichen Arbeit Zielinski
und Wolf (2024 ), welche im Fachmagazin Astronomische Nachrichten verdffentlicht wurde.
Sofern nicht anders angegeben, wurden die Abbildungen dieses Kapitels der genannten
Verdffentlichung mit Erlaubnis des Fachmagazins entnommen.

6.1 Einleitung

Das Verstandnis des Prozesses der Stern- und Planetenentstehung, beginnend mit dem
Kollaps eines dichten Molekiilwolkenkerns, {iber die Bildung zirkumstellarer Scheiben und
dem Beginn der Staubkoagulation bis hin zur Entstehung von Planeten, ist eine lang
bestehende Herausforderung der modernen Astrophysik (z. B. Lissauer, 1993; Testi u. a.,
2014; Krumholz u. a., 2014; Liu, 2021; Raymond und Morbidelli, 2022).

In diesem Zusammenhang ist es unabdingbar, die Anfangsbedingungen des Sternentste-
hungsprozesses zu untersuchen und den Einfluss der wichtigsten physikalischen Kompo-
nenten und Effekte, wie Magnetfelder oder Turbulenzen, einzuschrinken (z.B. Shu u. a.,
1987; Federrath, 2016; Orkisz u. a., 2017; Soler, 2019). Insbesondere sind Einschrankungen
der physikalischen Eigenschaften von Molekiilwolken und Filamenten, wie die rdumliche
Verteilung der Staubtemperatur T und der Sdulendichte N (Hs), von wesentlicher Bedeu-
tung.

Diese grundlegenden Grofien kénnen aus der rdumlich aufgelsten oder unaufgelésten
spektralen Energieverteilung (SED) dieser Objekte im Ferninfrarot- bis zum Millimeter-
Wellenldngenbereich abgeleitet werden. FEin hdufig angewandter Ansatz bei dieser Analyse
ist die Anpassung der beobachteten SED durch einen modifizierten Schwarzkérper! (z. B.
Hildebrand, 1983; Dupac u. a., 2002; Hill u. a., 2009). Neben der Ableitung der Staubtempe-
ratur und der Sdulendichte erlaubt diese Methode die Ableitung des Staubemissionsindex
B. Unter Verwendung von Beobachtungen, die z. B. mit Herschel PACS/SPIRE (Pilbratt
u. a., 2010; Poglitsch u. a., 2010; Griffin u. a., 2010) und SOFIA/HAWC+ (Temi u. a., 2018;
Harper u. a., 2018) gewonnen wurden, wurde diese Methode in verschiedenen Studien
angewendet (z. B. Gandilo u. a., 2016; Fissel u. a., 2016; Pokhrel u. a., 2016; Lin u. a., 2017;
Rivera-Ingraham u. a., 2017; Potdar u. a., 2022; Matsuura u. a., 2022; Lopez-Rodriguez
u. a., 2022; Zielinski und Wolf, 2022, siehe auch Kapitel 4).

Insbesondere bei der Untersuchung von Magnetfeldern in Sternentstehungsgebieten und
Filamenten hat diese Methode in den letzten Jahren eine zunehmende Rolle gespielt (z. B.
Santos u. a., 2019; Chuss u. a., 2019). Die Struktur und Stérke des Magnetfelds in diesen
Objekten kann durch die Messung der Polarisation eingeschrénkt werden, wenn diese aus

1n kurz: ,modifizierte Schwarzkdrperanpassungsmethode oder abgekiirzt SAM in dieser Studie.
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der Emission und Absorption von an das Magnetfeld ausgerichteten, nicht-sphérischen
Staubkornern resultiert. (z. B. Wolf u. a., 2003a; Crutcher u.a., 2004; Kirk u. a., 2006;
Kwon u. a., 2018). Die Staubpolarisation kann jedoch nur dann als zuverldssiger Indikator
fiir Magnetfeldstrukturen herangezogen werden, wenn der zugrunde liegende Mechanismus
zur Ausrichtung der Staubkorner verstanden wird. Es gibt verschiedene Theorien zur
Ausrichtung von Staubkérnern, z. B. Davis-Greenstein (Davis, 1951), mechanische Ausrich-
tung (Gold, 1952) oder RAT (Dolginov und Mitrofanov, 1976; Lazarian, 2007), wobei die
Ausrichtung durch strahlungsinduzierte Drehmomente als die vielversprechendste Theorie
gilt (siehe Abschnitt Ursachen polarisierter Strahlung). Um die Staubkornausrichtungs-
effizienz einzuschranken und damit die Magnetfeldeigenschaften verlésslich abzuleiten,
miissen die Dichte- und Temperaturstruktur sowie die Eigenschaften der Staubkdrner
bestimmt werden.

Die SAM als Ansatz zur Ableitung dieser Grofsen hat jedoch einige potentielle Schwéchen.
In erster Linie wirken sich Unsicherheiten bei den Staubeigenschaften direkt auf die abge-
leiteten Molekiilwolkeneigenschaften aus. In einem Versuch dieses Problem zu umgehen,
wird ein Potenzgesetz-Ansatz zur Beschreibung der frequenzabhéngigen Staubopazitét k.,

verwendet:
U B
K/V = K/VO <1/0> . (61)

Dabei ist x,, die Referenzopazitit bei der Referenzfrequenz vg. Der Ursprung dieser
Losung geht auf Hildebrand (1983) und die dort angegebene Staubopazitit zuriick, die
sich aus Beobachtungen des Reflexionsnebel NGC 7023 ergibt.

Ein weiteres potentielles Problem bei dieser Methode ist die Limitierung an verfiig-
baren Beobachtungen und die daraus resultierende begrenzte Wellenldngenabdeckung
im Ferninfrarot- bis Submillimeter-Wellenldngenbereich. Dieses Problem ist besonders
gravierend, wenn kein Observatorium /Instrument zur Verfiigung steht, welches den ~30—
250 pm-Wellenléngenbereich abdeckt, d.h. seit dem Ende der Beobachtungen mit dem
Herschel Space Observatory und SOFIA. Aber auch auf der Grundlage von Archivda-
ten, z. B. wenn nur SOFIA /HAWC+- oder Herschel /PACS-Daten fiir das zu untersuchende
Objekt verfiighar sind, konnte eine unzureichende Abdeckung der Rayleigh-Jeans- oder
Wien-Anteile der SED zu Unsicherheiten bei den abgeleiteten physikalischen Parametern
fiihren.

Ein drittes potentielles Problem bei der Anwendung dieser Methode ergibt sich, wenn
die rdumliche Auflésung zu gering ist, um eingebettete Regionen mit deutlich hoherer
Dichte aufzulésen, z.B. Kerne und filamentéire Strukturen. Eine hohe optische Tiefe
sowie eine rdumlich variable Grofenverteilung des Staubs, welche aus einem verstiarkten
Staubkornwachstum in diesen dichteren Regionen resultiert (z. B. Steinacker u. a., 2014;
2015), konnten zu weiteren Unsicherheiten fithren.

In Anbetracht der skizzierten potentiellen Limitierungen dieser Methode besteht das
Ziel dieser Studie darin, die Auswirkungen dieser Limitierungen auf die Parameterab-
schitzungen zu ermitteln, d.h. auf die abgeleitete Staubtemperatur, die Sdulendichte und
den Staubemissionsindex. Die vorliegende Arbeit ist wie folgt aufgebaut: In Abschnitt
6.2.1 wird die modifizierte Schwarzkorperanpassungsmethode vorgestellt und in Abschnitt
6.2.2 das Modell prasentiert, welches zur Analyse der Grenzen dieser Methode verwendet
wird. Die Darstellung der Ergebnisse ist in zwei Teile gegliedert. Zunéchst wird der
Einfluss der Staubeigenschaften (Abschnitt 6.3.1) und die spezifische Wahl der Beob-
achtungswellenléngen (Abschnitt 6.3.2) diskutiert. Zweitens wird sich auf die Rolle der
Eigenschaften der Quelle (Molekiilwolke, Abschnitt 6.4) konzentriert, d.h. der Einfluss der
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6.2 Details tiber die modifizierte Schwarzkérperanpassungsmethode und den Modellraum

optischen Tiefe (Abschnitt 6.4.1), des spezifischen Staubmodells (Abschnitt 6.4.2) und der
Temperaturprofile (Abschnitt 6.4.3) auf die abgeleiteten Grofen untersucht. Schlieflich
werden die Ergebnisse in Abschnitt 6.5 zusammengefasst.

6.2 Details iiber die modifizierte
Schwarzkoérperanpassungsmethode und den Modellraum

In diesem Kapitel wird die modifizierte Schwarzkorperanpassungsmethode (SAM, Abschnitt
6.2.1) vorgestellt und das Modell prasentiert, welches fiir diese Studie verwendet wird
(Abschnitt 6.2.2).

6.2.1 Beschreibung der Anpassungsmethode

Mit Hilfe von Kontinuumsbeobachtungen im Ferninfrarot- bis Submillimeter-Wellenlangen-
bereich ermoglicht die SAM die Bestimmung der Saulendichte N(Hj), der Temperatur
T und des Staubemissionsindex . Der Ursprung dieser Methode kann auf Hildebrand
(1983), Dupac u.a. (2001) und Vaillancourt (2002) zuriickgefithrt werden. Es wird der
Beschreibung der Methode, wie sie von Chuss u.a. (2019) skizziert wurde, gefolgt.

Die Intensitét I, einer Staubwolke mit Gleichgewichtstemperatur T und optischer Tiefe
7, entlang der Sichtlinie kann ausgedriickt werden als

I, =(1—exp(—7(v)) B,(T). (6.2)

Dabei ist B,(T') die Planck-Funktion bei der Temperatur 7" und Frequenz v (siehe
Gleichung 2.19). Die optische Tiefe 7(v) kann ausgedriickt werden als

) =e ()ﬂ | 63)

W

wobei € eine Proportionalitdtskonstante ist, welche direkt mit der Sdulendichte entlang
der Sichtlinie zusammenhéngt und S der Staubemissionsindex ist. Die Proportionalitéts-
konstante € ist gegeben durch

€ = Ky, pmu N(Ha) . (6.4)

Dabei ist k,,, eine Referenzstaubopazitat pro Masseneinheit bei der Frequenz vy, p ist das
mittlere Molekulargewicht pro Wasserstoffatom, myy ist die Atommasse von Wasserstoff
und N (Hs) ist die Gassdulendichte. Um mit den in fritheren Studien verwendeten Werten
ibereinzustimmen (z. B. Santos u. a., 2019; Chuss u. a., 2019; Sandell u. a., 2021; Fiorellino
u. a., 2021; Lopez-Rodriguez u. a., 2022; Matsuura u. a., 2022; Azatyan u. a., 2022), werden
vp = 1000 GHz, £y, = 0,1 cm? g~! und pu = 2,8 verwendet. Fiir weitere Details zum
Staubmodell siehe Abschnitt 6.3.1. Die resultierende Anpassungsfunktion ist

2hv3 1

2 exp(g—:’;)—l'

1, = (1= exp (= prmu N(Ha) (v/n)")) (6.5)

c

Die Anpassungsparameter sind die Sdulendichte N (Hg), die Temperatur 7" und der Staube-
missionsindex . Um die Auswirkungen der in Abschnitt 6.1 beschriebenen Limitierungen
auf diese abgeleiteten Anpassungsparameter zu untersuchen, wird fiir den Anpassungspro-
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zess die Funktion curve fit (mit dem Levenberg-Marquardt-Algorithmus zur Optimierung)
aus dem Scipy-Python-Paket (Virtanen u.a., 2020) verwendet. Im Wesentlichen besteht
der gesamte Anpassungsprozess aus einer Reihe von pixelweisen SED-Anpassungen, die
aus rdumlich aufgelosten Flusskontinuumsbeobachtungen bei mehreren Wellenldngen
resultieren.

Es sei zu erwéhnen, dass es bei der Arbeit mit realen Beobachtungsdaten unerlasslich
ist, die Daten vor dem Anpassungsprozess auf eine einheitliche Pixelskala zu projizieren
und auf eine einheitliche Auflésung zu konvergieren (siche Abschnitt 4.3.3 in Kapitel 4).
In der vorliegenden Studie ist dieser vorbereitende Schritt nicht notwendig, da syntheti-
sche Daten mit einer gemeinsamen Pixelskala analysiert werden. Die Analyse in diesem
Fall basiert auf simulierten idealen Beobachtungen bei neun Wellenlédngen: 53, 89, 154,
214 pm (SOFIA/HAWC+ Bénder A, C, D, E), 70, 100, 160 pm (Herschel/PACS), 250 pm
(Herschel /SPIRE) und 850 pm (JCMT/SCUBA-2). Siehe Tabelle 6.1 fiir einen Uberblick
iber die ausgewahlten Beobachtungswellenldngen mit den zugehorigen Auflésungen und
Unsicherheiten. Es werden keine Beobachtungen mit Herschel /SPIRE bei 350 pm und
500 pm beriicksichtigt, da die Auflsungen (25", 36”) im Vergleich zu den oben aufgefiihr-
ten Béndern gering ist. Messungen mit JCMT/SCUBA-2 bei 450pm werden ebenfalls nicht
berticksichtigt, da die damit verbundenen Unsicherheiten hoch sind (~50 %, Sadavoy u. a.,
2013) im Vergleich zu der hier gewéhlten Auswahl (10-20 %, siehe Tabelle 6.1).

Mit dem 3D-Monte-Carlo-Strahlungstransfercode POLARIS (Reissl u. a., 2016) werden
die Intensitéatskarten auf der Grundlage der zugrundeliegenden Staubtemperatur- und
Dichteverteilungen berechnet. Jede Karte wird dann auf eine Auflésung von 18,2”
gefaltet, welche die niedrigste Auflésung innerhalb der ausgewéhlten Instrumenten-
/Beobachtungswellenldngen représentiert. Anschliefend wird das Anpassungsverfahren
durchgefiihrt und die Ergebnisse fiir Sdulendichte und Temperatur mit den (urspriingli-
chen) Werten fiir diese Parameter verglichen. Bei der Anwendung der SAM muss generell
beachtet werden, dass die abgeleitete Temperaturverteilung in der Himmelsebene nur
Durchschnittswerte fiir die potentiell variable Temperaturstruktur entlang der Sichtlinie
darstellt. Im Rahmen dieser Studie werden verschiedene Staubmodelle und ihre Auswir-
kungen auf die Parameterschatzungen untersucht. Dartiber hinaus wird unterschieden, ob
5 als Anpassungsparameter behandelt oder auf einen festen Wert gesetzt wird, wodurch
drei verschiedenen Féllen betrachtet werden:

i) ,Idealer Fall“: Anwendung der Staubeigenschaften der hier betrachteten Staubzu-
sammensetzung (siehe Abschnitt 6.2.2 fiir Details) fiir den Anpassungsprozess.

ii) ,, fixiert: Anwendung des Potenzgesetzes (6.1) mit k,, = 0,1 cm? g7}, vy =

1000 GHz und p fixiert auf 1,62 (z. B. Planck Collaboration u.a., 2014; Santos u. a.,
2019) oder 2 (z.B. Gandilo u. a., 2016; Fissel u. a., 2016).

iii) ,, 0 frei“: Potenzgesetz-Ansatz fiir die Opazitit wie in ii), aber mit 3 als Anpassungs-
parameter.

Die Anpassungsergebnisse werden gefiltert, indem das reduzierte 2 als Maf fiir die Giite
der Anpassung verwendet wird und alle Ergebnisse mit 2 > 10 verworfen werden.

6.2.2 Beschreibung des Modells

In diesem Abschnitt wird das Referenzmodell beschrieben, welches in dieser Studie
verwendet wird und welches die Grundlage fiir die Analyse bilden wird. Dieses Modell soll
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es ermdglichen, den in fritheren Studien angewandten Anpassungsprozess zu reproduzieren
und es wird die Grundlage fiir eine Analyse des Einflusses ausgewahlter physikalischer
Parameter und ausgewéhlter hdufig verwendeter Grundannahmen der SAM bilden.

Der Modellraum ist eine Kugel mit einer konstanten Staubdichte in einer Entfernung
von 388 pc (Entfernung zur Orion-Molekiilwolke, Kounkel u.a., 2017). Die Kugel hat
einen Durchmesser von 6,2', was der Grofe des Sichtfeldes von SOFIA /HAWC+ Band E
entspricht (Sichtfeld fiir Intensitit von Band E ist 8,4’ x 6,2/, Harper u.a., 2018) und zu
einem Radius der Kugel von R = 70604 au fiihrt.

Fiir das Referenzmodell wird ein Staubmodell betrachtet, das aus einer Mischung aus
Astrosilikat (Hiufigkeit von 62,5 %) und Graphit-Staubkérnern (Haufigkeit von 37,5 %)
besteht — im Folgenden Sil-Graph genannt — welches in zahlreichen fritheren Studien
verwendet wurde (z. B. Wolf u. a., 2003b; Sauter u. a., 2009; Das u. a., 2010; Reissl u. a.,
2014; Siebenmorgen u. a., 2014; Guillet u. a., 2018; Valdivia u. a., 2019; Kobus u. a., 2020;
Le Gouellec u.a., 2020; Brunngriaber und Wolf, 2020; Lee u.a., 2020; Zielinski u. a.,
2021; Li u. a., 2022; Fanciullo u. a., 2022; Chastenet u. a., 2022). Die Staubkoérner sind
kompakt, homogen, sphérisch und weisen optische Eigenschaften nach Draine (2003)
auf. Die Grofsenverteilung der Staubkorner ist die gleiche wie im 1SM, siehe Gleichung
(3.5). Die minimale/maximale Staubkorngrofe wird auf apin = 5 nm/amax = 250 nm
(Mathis u.a., 1977) gesetzt und es wird das kanonische Massenverhéltnis von Staub zu
Gas von f;/, = 0,01 angenommen. Zudem wird eine konstante Staubtemperatur von
20 K angenommen und eine Gesamtgasmasse von Mgas — 5 - 102 My verwendet. Die
entsprechende optische Tiefe ist 7 kleiner als 1 fiir jede Beobachtungswellenldnge, die
fiir den Anpassungsprozess beriicksichtigt wird (siehe Tabelle 6.1). Die dazugehorige
Saulendichte von N(Hp) ~ 7 - 10?2 cm™2 liegt im typischen Bereich fiir Molekiilwolken
von 1020 — 102* cm™2 (z. B. Konyves u. a., 2015; Pokhrel u. a., 2016; Fissel u. a., 2016; Lin
u.a., 2017; Santos u. a., 2019; Chuss u. a., 2019). In Tabelle 6.2 ist eine Ubersicht iiber
die in dem Referenzmodell verwendeten Modellparameter gegeben.

Tabelle 6.1: Uberblick iiber die Instrumente und entsprechende Beobachtungswellenléingen,
die fiir die SAM verwendet werden. Die Unsicherheiten der Flussmessungen
sind aus Chuss u.a. (2019) iibernommen.

Instrument Wellenldnge [pm| Auflosung [’]  Unsicherheit [%)]

SOFIA /HAWC 53 5,1 15
Herschel /PACS? 70 5,6 20
SOFIA /HAWC+“ 89 7,9 15
Herschel /PACS? 100 6,8 20
SOFIA /HAWC+“ 154 14,0 15
Herschel /PACS® 160 11,3 20
SOFIA /HAWC 214 18,7 20
Herschel /SPIRE® 250 18,1 10
JCMT/SCUBA-2¢ 850 14,2 15
Anmerkung: *Harper u. a. 2018, ®Poglitsch u. a. 2010, ¢Griffin u. a. 2010, *Dempsey u. a.
2013.

2Entsprechend der Kristallstruktur von Graphit werden seine anisotropen optischen Eigenschaften durch
Anwendung der 1/3 — 2/3-N&herung berticksichtigt (Draine und Lee, 1984; Draine und Malhotra, 1993).
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Tabelle 6.2: Referenzmodell. Freie Parameter sind mit dem Symbol ,,* markiert.

Parameter Symbol Wert
Gasdichte 1) konstant
Radius R 70604 au
Gasmasse Mgas T 500 Mg
Staub-zu-Gas Massenverhéltnis fs/q 0,01
Staubmodell Sil-Graph J
Minimale Staubkornradius Qmin 5nm
Maximaler Staubkornradius Amax 250 nm
Exponent der Staubkorngrofsenverteilung Q@ -3,5
Anzahl der fiir die Anpassung verwendeten Wellenldngen — ny J 9
Distanz d 388 pc

6.3 Ergebnisse I: Technische Aspekte und Grenzen

Im Folgenden werden intrinsische Probleme der SAM im Hinblick auf Unsicherheiten bei
den Staubeigenschaften und der Auswahl der Beobachtungswellenldngen diskutiert. Die
Auswirkungen spezifischer Eigenschaften der Quelle, wie z. B. verschiedene Staubmodel-
le, unterschiedliche Staubkorngrofen oder optisch dicke Regime, auf die mit der SAM
abgeleiteten physikalischen Gréften werden in Abschnitt 6.4 diskutiert.

6.3.1 Einfluss der Staubeigenschaften

Das erste allgemeine Problem der SAM ist die Unsicherheit iiber die optischen Eigenschaf-
ten des Staubs. Wie in Abschnitt 6.1 erwahnt, besteht ein {iblicher Ansatz zur Umgehung
— aber nicht zur Losung — dieses Problems darin, die Potenzregel (6.1), wie bereits in
Abschnitt 6.2.2 und Gleichung (6.5) beschrieben, fiir die Frequenzabhéngigkeit der Stau-
bopazitit anzunehmen. In fritheren Studien wurden hiufig Werte von x,, = 0,1 cm? g=*
und 1y = 1000 GHz (entsprechend einer Referenzwellenldnge von \g = 300pm) gewahlt.
Dieser Ansatz und diese spezifischen Werte lassen sich auf Hildebrand (1983) zuriickfiihren,
wo sie fiir den Reflexionsnebel NGC 7023 abgeleitet wurden. Allerdings stellte Hildebrand
(1983) folgendes fiir den Wert von &, fest: ,Value probably good within a factor of 3 or
4 for measured cloud NGC 7023*. In einigen anderen Féllen, z. B. Hill u.a. (2009) oder
Fissel u.a. (2016), wurden leicht abweichende Werte angenommen: r,, = 1,0 cm? g~!,
Ao = 1,2mm (entsprechend einer Referenzfrequenz von vy = 250 GHz). Es sei ausdriicklich
darauf hingewiesen, dass diese Werte zwar weit verbreitet sind, es aber nicht offensichtlich
ist, dass sie tatséchlich fiir verschiedene Objekte anwendbar sind. Alternativ wird in ande-
ren Studien oft Sil-Graph verwendet. Ob diese Staubzusammensetzung jedoch tatséchlich
die wirklichen Staubeigenschaften fiir eine bestimmte Quelle besser widerspiegelt als der
Potenzgesetz-Ansatz, ist nicht klar. Wie spéter gezeigt wird, stellt die Unklarheit {iber
die Staubeigenschaften die grofite Unsicherheit bei den mit dieser Methode gewonnenen
Ergebnissen dar.

Ein Vergleich zwischen den Staubopazitéiten fiir die beiden verschiedenen Ansétze ist in
Abbildung 6.1 dargestellt. Die Steigung ist in allen Féllen dhnlich, aber die absoluten
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Abweichungen betragen im extremsten Fall etwa eine Gréfenordnung.

Aufgrund dieser Abweichungen sind auch die Ergebnisse des Anpassungsprozesses unter-
schiedlich (siehe Abbildung 6.2). Durch den Umstand, dass die Steigung der verschiedenen
Staubopazitaten dhnlich ist, zeigen auch die Anpassungsergebnisse fiir die Sdulendichte
N (Hs) dhnliche Steigungen, aber die absoluten Werte weisen Abweichungen von bis zu
~80 % auf.

Fiir eine umfassendere Analyse des Einflusses verschiedener Staubmodelle auf die Anpas-
sungsergebnisse siehe Abschnitt 6.4.2. Die in Abbildung 6.2 dargestellten Anpassungser-
gebnisse zeigen auch, dass die mit der SAM abgeleiteten Werte sehr genau sind, wenn die
Staubeigenschaften hinreichend genau eingegrenzt sind. Die sehr geringen Abweichungen
am aduferen Rand der Kugel sind auf die Faltung zuriickzufiihren, da der diskrete dufsere
Rand durch die Faltung ,verschmiert wird.

Neben der Saulendichte N(Hg) und der Temperatur 7" ist auch der Staubemissionsindex 3
Teil der Anpassungsergebnisse, wenn der Potenzgesetz-Ansatz mit 8 als freiem Parameter
gewahlt wird. In diesem Fall wird ein konstanter Staubemissionsindex 5 = 1,94 abgeleitet.
Ein konstanter Wert fiir 8 ist zu erwarten, da die Staubeigenschaften in diesem Modell
konstant sind. Sollte eine mdogliche Variabilitdt der Staubeigenschaften entlang einer
bestimmten Sichtlinie (z. B. aufgrund des Ausfrierens von Molekiilen in den dichtesten
Regionen der Molekiilwolkenkerne) berticksichtigt werden, wére 5 auch rdumlich variabel.
Allerdings liegt diese zusétzliche Komplexitdt nicht im Fokus dieser Studie. Eine ausfiihr-
lichere Diskussion iiber g findet sich in Abschnitt 6.4.2.

Durch die Tatsache, dass der Potenzgesetz-Ansatz recht hohe Abweichungen aufweist
(~80 % fiir die Séulendichte), und dadurch sich méglicherweise zusétzliche Unsicherheiten
in der Methode verbergen kénnten, wird sich in den folgenden Abschnitten auf die Aus-
wirkungen ausgewahlter Parameter auf die Anpassungsergebnisse fiir die Betrachtung des
idealen Falles konzentriert.

°. —o— Sil-Graph (sieche Abschnitt 6.2.2)
®. B = 1,62 (Gleichung 6.1)
— 1071 5 ® e 3 =200 (Gleichung 6.1)
o0
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Abbildung 6.1 Wellenlingenabhingige Staubopazitit r, fiir die betrachteten Staubmodelle:

Sil-Graph (siehe Abschnitt 6.2.2), Potenzgesetz mit § = 1,62, Potenzgesetz
mit 8 = 2,0 (siehe Gleichung 6.1).
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Abbildung 6.2 Ergebnisse des Anpassungsprozesses fiir vier verschiedene Fille: Idealer Fall
(d.h. bekannte Staubeigenschaften), Potenzgesetz-Ansatz mit 8 = (1,62; 2)
und S als Anpassungsparameter (siche Gleichung 6.1). Oben: Radiale Profile
von Saulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert die Eingangs-
werte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative Abweichungen
zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und den Eingabewerten
fiir die S&ulendichte (links) und Temperatur (rechts).

6.3.2 Auswirkung der unterschiedlichen Beobachtungswellenlangen auf
die Anpassungsergebnisse

Oft sind weniger Beobachtungen als bei den angenommenen neun Wellenléngen (Ab-
schnitt 6.2.2) verfiighar. In diesem Abschnitt werden die Auswirkungen einer nur teilweise
vorhandenen Wellenldngenabdeckung auf die abgeleiteten Parameter analysiert. Die fol-
genden Wellenlédngenabdeckungen werden betrachtet: a) alle Wellenldngen, b) nur 53,
89, 154, 214pum (HAWC+), ¢) nur 70, 100, 160, 250 pm (Herschel), d) nur die vier kiir-
zesten Wellenldngen (53, 70, 89, 100 um), e) nur die vier langsten Wellenléngen (160,
214, 250, 850 pum) und f) nur vier Zwischenwellenlangen (100, 154, 160, 214 pm). Die
entsprechenden Intensitdtskarten werden auf die jeweils niedrigste verfiighare Auflésung
in der Beobachtungswellenléngenselektion gefaltet.

In Abbildung 6.3 sind die mit der Anpassungsroutine erzielten Ergebnisse fiir die verschie-
denen Selektionen an Beobachtungswellenldngen dargestellt. Wenn die Staubeigenschaften
bekannt sind, zeigen die resultierenden Ergebnisse fiir Sdulendichte und Temperatur fiir
jede Auswahl von Beobachtungswellenldngen Abweichungen von weniger als 5 %. Die
Ergebnisse sind dhnlich, mit Ausnahme derer, die fiir die Auswahl der Beobachtungswel-
lenléngen (53, 70, 89, 100) pm erzielt wurden. Der Grund fiir die Abweichung bei der
Auswahl der kiirzesten Beobachtungswellenlédngen ist die hohere Auflésung (das rdumliche
Auflosungselement betriagt 6,8” im Vergleich zu 18,1/18,7” fiir die anderen Wellenlédngen,
siehe Tabelle 6.1). Flussmessungen bei beliebigen vier der neun ausgewéhlten Wellenldngen
liefern ausreichend genaue Ergebnisse, sofern die Staubeigenschaften bekannt sind.

Bei Verwendung des Potenzgesetz-Ansatzes (fiir alle S-Werte) fiir die Staubeigenschaften
sind die Schlussfolgerungen &hnlich: Die Ergebnisse des Anpassungsprozesses fiir jede
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Auswahl von Beobachtungswellenldngen sind vergleichbar mit jenen Ergebnissen, welche
auf der Grundlage von Messungen bei allen Wellenlangen erhalten wurden (Abweichun-
gen < 10 %; siehe Abbildung 6.4). Wihrend die qualitative Steigung der Saulendichte
vergleichbar ist, gibt es immer noch Unterschiede von etwa 10 %. Dieses Verhalten lasst
sich dadurch erklaren, dass neben der Sdulendichte und der Temperatur auch der Staube-
missionsindex [ ein Anpassungsparameter ist (siche Tabelle 6.3 fiir eine Liste der Werte
von 3 und der entsprechenden Abweichung fiir jede Auswahl von Beobachtungswellenlén-
gen). Wihrend die Wahl der Beobachtungswellenlédngen nur geringe Auswirkungen auf
die resultierenden Werte der Séulendichte und der Temperatur hat (die Abweichungen
zwischen den verschiedenen Auswahlen betragen < 10 %), hat sie einen groferen Einfluss
auf den Staubemissionsindex. Siehe Abschnitt 6.4.2 fiir weitere Details hinsichtlich 3.
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Abbildung 6.3 Ergebnisse des Anpassungsprozesses im idealen Fall fiir das Referenzmodell
bei unterschiedlicher Auswahl von Beobachtungswellenléngen. Oben: Ra-
diale Profile der Sdulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert
die Eingabewerte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative
Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und den
Eingabewerten fiir Sdulendichte (links) und Temperatur (rechts). Die Wahl
der Wellenlingenkombination (54, 70, 89, 100) pm fiihrt zu etwas geringeren
Abweichungen hinsichtlich der Sdulendichte im Vergleich zu den anderen
Beobachungswellenléngen, fiir die sich sehr d&hnliche Abweichungen ergeben.

6.3.3 Relevanz von ALMA-Beobachtungen

Mit dem Ende der Beobachtungen mit dem Herschel Space Observatory (Pilbratt u.a.,
2010) im Jahr 2013 und SOFIA (Temi u.a., 2018) im Jahr 2022 steht derzeit kein Ob-
servatorium zur Verfiigung, welches den 30-250 pm-Wellenléingenbereich?® abdeckt. Aus

3Ballongestiitzte Experimente wie das Balloon-borne Large Aperture Submillimeter Telescope for

Polarimetry (BLASTPol, Galitzki u.a., 2014) und das Polarized Instrument for Long wavelength
Observations of the Tenuous interstellar medium (PILOT, Bernard u.a., 2016) ermdglichen eine
Beobachtung bei einer Wellenldnge von 250 pm. Allerdings ist die rdumliche Auflésung, die mit ihnen
erreicht werden kann, deutlich geringer als die der in dieser Studie betrachteten Observatorien.
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Abbildung 6.4 Wie Abbildung 6.3, jedoch wurde zur Bestimmung der Staubeigenschaften

der Potenzgesetz-Ansatz mit 5 als Anpassungsparameter verwendet.

Tabelle 6.3: Staubemissionsindex 8 und relative Unterschiede zwischen den Ergebnissen
des Anpassungsprozesses und den Eingabewerten fiir die Sdulendichte fiir
verschiedene Beobachtungswellenlangenselektionen.

Beobachtungswellenlingenauswahl 3 rel. Diff. N(Hy) [%]
(160, 214, 250, 850) pm 1,86 75,5
(53, 70, 89, 100) pm 1,90 71,9
(53, 89, 154, 214) um 1,91 70,6
Alle Beobachtungswellenlangen 1,94 71,2
(70, 100, 160, 250) pm 2,03 70,8
(100, 154, 160, 214) pm 2,44 66,6

diesem Grund wird nun das Potential der SAM untersucht, wenn Beobachtungen mit dem
Atacama Large Millimeter /submillimeter Array (ALMA) berticksichtigt werden. Es werden
ideale Beobachtungen bei acht Wellenldngen betrachtet, die im technischen Handbuch
von ALMA* fiir Zyklus 9 angegeben sind (siche Tabelle 6.4). Hinsichtlich der Auflésung
werden die Werte fiir die 7-m-Array-Konfiguration iibernommen.

Wie in Abschnitt 6.3.2 wird der Anpassungsprozess mit Messungen bei verschiedenen
Kombinationen von Beobachtungswellenlangen durchgefiihrt: alle acht Wellenldngen, nur
die vier kiirzesten Wellenldngen (345/460/650/870 pm), nur die vier langsten Wellenlén-
gen (1,3/1,62/2/3mm) und zwei mittlere Wellenlédngenbereiche (650/870/1300/1620 pm;
460/650/870/1300 pm).

Hier werden die Anpassungsergebnisse unter Verwendung der exakten Staubeigenschaften
(idealer Fall) prasentiert. Wie zuvor werden die entsprechenden Intensititskarten bei jeder

“https://almascience.nrao.edu/documents-and-tools/cycle9/alma-technical-handbook
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Tabelle 6.4: Uberblick iiber die moglichen Beobachtungswellenlingen im Falle des ALMA-
Zyklus 9 (7-m-Array). Fiir weitere Informationen siehe technisches Handbuch
fir ALMA Zyklus 9 (Tabelle 7.1; Cortes u. a., 2021).

Band Wellenldnge [pm]  Auflosung (7-m) [’]  Unsicherheit [%)]

3 3000 12,5 10
4 2000 8,35 10
) 1620 6,77 10
6 1300 5,45 10
7 870 3,63 10
8 650 9,72 10
9 460 1,83 10
10 345 1,44 10
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Abbildung 6.5 Ergebnisse des Anpassungsprozesses fiir die Saulendichte und Temperatur
im idealen Fall fiir das Referenzmodell bei der Verwendung verschiede-
ner Selektionen von ALMA-Beobachtungswellenldngen. Mit Ausnahme von
(650, 870, 1300, 1620) pm und (1.3, 1.62, 2, 3) mm, liefern alle ALMA-
Beobachtungswellenldngenkombinationen sehr dhnliche Ergebnisse.

Wellenldngenauswahl auf die niedrigste Auflosung gefaltet (siche Abbildung 6.5 fiir das
Ergebnis des Anpassungsprozesses unter Verwendung der verschiedenen Beobachtungs-
wellenlangenkombinationen).

Wenn die Beobachtungen entweder bei allen Wellenléngen, bei den vier kiirzesten Wellen-
langen oder bei 460/650,/870/1300 pm berticksichtigt werden, fiihrt der Anpassungsprozess
zu hinreichend genauen Ergebnissen. Bei der Beriticksichtigung von Beobachtungen bei
den vier langsten Wellenldngen und bei der Kombination 650/870/1300/1620 pm weichen
die abgeleiteten Werte um mehrere Grofenordnungen von den Eingabewerten ab. Die An-
passungsergebnisse zeigen, dass mindestens eine Beobachtungswellenldnge < 460 pm sein
muss, um den Ort des Maximums der SED fiir eine sphérische Staubwolke mit einer Tem-
peratur von 20 K einzugrenzen. Wenn Staubverteilungen mit einer hoheren Temperatur
in Betracht gezogen werden sollten, waren kiirzere Beobachtungswellenldngen erforderlich.
Beobachtungen im ALMA-Band 9 und 10 sind jedoch speziell eine Herausforderung, vor
allem wegen der Schwierigkeit ausreichend helle Kalibratoren zu finden und wegen der

85



Kapitel 6 Grenzen der Schwarzkorperanpassungsmethode

geringen atmosphérischen Transmission (Cortes u.a., 2021).

Zusammenfassend ldsst sich sagen, dass die Anpassungsergebnisse der SAM auf der Grund-
lage von Beobachtungswellenléngen, die das Wellenldngenmaximum der SED einschranken
konnen, die Sdulendichte und Temperatur angemessen darstellen. Wenn die Auswahl der
Beobachtungswellenldngen nur eine schwache Einschrénkung erméglichen, dann sind die
Ergebnisse der Anpassung aufgrund der Entartung zwischen Sdulendichte und Temperatur
unzuverléssig.

6.4 Ergebnisse IlI: Auswirkungen von Charakteristika der
Quelle

Im Folgenden wird der Einfluss der Quellencharakteristika auf die Zuverlassigkeit der
SAM analysiert.

6.4.1 Einfluss der optischen Tiefe T

Wiéhrend die Annahme einer optisch diinnen Emission im betrachteten Wellenldngen-
bereich fiir die meisten Molekiilwolken giiltig ist, kann sie fiir die dichtesten Regionen
und Kerne ihre Giiltigkeit verlieren. Daher wird im Folgenden untersucht, inwieweit die
SAM verléassliche Ergebnisse bei hoheren optischen Tiefen liefert, d.h. iiber den optisch
diinnen Fall hinaus, der durch das Referenzmodell repréasentiert wird (siche Abschnitt
6.2.2). Es werden Gasmassen untersucht, die um mehrere Grofenordnungen héher sind als
im Referenzmodell, so dass die optische Tiefe bei der langsten Beobachtungswellenlénge
T850um > 1 betragt. In Tabelle 6.5 sind die ausgewahlten Gasmassen, die korrelierten
maximalen Sdulendichten, Werte fiir die entsprechende maximale optische Tiefe bei der
kiirzesten (53 pum) und lédngsten (850 pm) Beobachtungswellenlénge (siche Tabelle 6.1)
sowie die berechneten relativen Abweichungen aufgefiihrt.

In allen vorgestellten Fallen wird die Temperatur mit Hilfe der SAM exakt rekonstruiert.
Wenn die Beobachtungen bei Regionen mit héherer optischer Tiefe durchgefithrt werden,
liefert der Anpassungsprozess unzuverléssige Ergebnisse, die im extremsten Fall bis zu
50 % Abweichung im hier betrachteten Parameterraum betragen (siehe Abbildung 6.6).
Insbesondere ab einer optischen Tiefe von 7g50um > 10 unterschatzt die Methode die
tatsdchliche Sdulendichte. Durch die Tatsache, dass die entlang der Sichtlinie gemessene
optische Tiefe mit zunehmender Entfernung vom Zentrum der Kugel abnimmt, verringert
sich die Steigung der Abweichungen ebenfalls mit zunehmender Entfernung vom Zentrum.
In der dufersten Region nehmen die Abweichungen zu, da Faltungseffekte am dufseren Rand
relevant sind, wie bereits im optisch diinnen Fall gesehen (siehe Abbildung 6.2). Solange die
Beobachtungen fiir Regionen mit einer optischen Tiefe 750 m < 5 durchgefiihrt werden,
liefert die Methode genaue Ergebnisse. Dadurch, dass die Referenzmodell-Molekiilwolke
unterhalb von Saulendichten von ~10%* ¢cm™2 optisch diinn ist, d.h. einem Wert, der sich
im Falle typischer Molekiilwolken an der oberen Grenze hinsichtlich der Sdulendichte
bewegt, ist die Analyse mit der SAM hinreichend begriindet. Jenseits dieses Wertes ist
die SAM wegen der exponentiell ansteigenden Abschwéchung der emittierten Strahlung
jedoch kaum noch anwendbar.

Dies ist potentiell relevant im Fall der dichtesten Substrukturen von Molekiilwolkenker-
nen oder besonders noch mehr im Fall von eingebetteten protoplanetaren Scheiben. Ein
Beispiel ist die filamentére Molekiilwolke OMC-3. Wiahrend dieses Objekt bei Ferninfrarot-
Wellenlingen auf grofen Skalen optisch diinn ist (~10% au; z. B. Zielinski und Wolf, 2022,
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Tabelle 6.5: Uberblick iiber die optischen Tiefen 7y bei den kiirzesten (53 pm) und lings-
ten (850pm) Beobachtungswellenléngen, welche fiir den Anpassungsprozess
fiir verschiedene Gasmassen beriicksichtigt werden. Zusétzlich sind Werte
fiir die maximalen Sdulendichten und die mittleren Abweichungen fir die

Séulendichte (d N(Hz)) im idealen Fall aufgefiihrt.

Mgas [Mo| N (Hz)max [cm_z] T53pm 7850 um dN(HQ) (idealer Fall)

5-102 9,15-10%2 0,6 0,002 0,6 %
1-103 1,83-10%3 1,2 0,003 0,6 %
1-10% 1,83-10% 11,5 0,03 0,7%
1-10° 1,83-10%° 115,0 0,3 0,9 %
1-106 1,83-10%6 1150,4 3.4 2,2%
2106 3,66-10%6 2300,8 6,8 6,8 %
3106 5,50-10%6 34512 10,2 21,6 %
4-106 7,32:10%6 4601,6 13,6 36,4 %
5-106 9,15-10%6 5752,0 17,0 47,3%

siehe Kapitel 4), berichtet Liu u.a. (2021a), dass die innerste Region auf einer Skala
von ~10% au um OMC-3-MMS6, welche mit ALMA beobachtet wurde, bereits bei 1,2 mm
optisch dick ist.

6.4.2 Einfluss der verschiedenen Staubmodelle auf die
Anpassungsergebnisse

Die SAM wird haufig zur Untersuchung (potentiell) sternbildender Molekiilwolken oder
Filamente verwendet. Vor der spiteren Entwicklung der Staubphase in protoplanetaren
Scheiben zu Planetenkernen und terrestrischen Planeten weisen Beobachtungen auf ein
Wachstum der Staubkorner bis < 10 pm bereits in Klasse-0-Hiillen® hin (z.B. Valdivia
u. a., 2019; Hull u. a., 2020; Le Gouellec u. a., 2020).

Im Folgenden wird daher der Einfluss unterschiedlicher Staubkorngréften und Staubzusam-
mensetzungen auf die mit der SAM abgeleiteten Ergebnisse analysiert, wobei sich auf den
idealen Fall und den Potenzgesetzansatz fiir die Staubeigenschaften mit 8 als Anpassungs-
parameter konzentriert wird. Betrachtet werden verschiedene maximale Staubkorngrofen
amax € (0,25; 1; 10; 20; 30; 50) pm und verschiedene chemische Zusammensetzungen
(Sil-Graph, reines Astrosilikat, reines Graphit).

Die Ergebnisse fiir den idealen Fall sind in Tabelle 6.6 zusammengestellt, wahrend die
Ergebnisse mittels des Potenzgesetz-Ansatz fiir die Staubeigenschaften mit 8 als Anpas-
sungsparameter in Tabelle 6.7 aufgefithrt sind. In Abbildung 6.7 sind die SAM-Ergebnisse
fiir das Referenzmodell und Sil-Graph fiir verschiedene Staubkorngréften dargestellt. Die
relativen Abweichungen der abgeleiteten Temperatur und Saulendichte sind kleiner als 5 %
respektive 10 %. Interessanterweise wird die Saulendichte in Abhéngigkeit der maximalen
Staubkorngrofse unter- oder iiberschétzt. Diese Abweichung kann auf die angenommene
Vereinfachung zuriickgefiihrt werden, dass die wellenlingenabhéngige Opazitit x, nicht

5Junge stellare Objekte kénnen mittels des Spektralindex hinsichtlich ihrer Entwicklung charakterisiert
werden (Lada und Wilking, 1984; Lada, 1999; Andre u.a., 1993). Klasse-0 beschreibt hierbei die
jiingsten Objekte.
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Abbildung 6.6 Uberblick iiber die Anpassungsergebnisse im Idealfall fiir hohere optische
Tiefe. Die hier angegebenen Werte fiir die optische Tiefe stellen die Maxi-
malwerte bei 850 pym dar, d.h. im Kern der Kugel. Links: Radiale Profile
der Saulendichte. Dadurch, dass die Sdulendichte mehrere Groéfsenordnun-
gen umfasst, sind die Profile auf den jeweiligen maximalen Eingangswert
normiert. Die durchgezogenen Linien markieren die Eingabewerte und die
gestrichelten Linien die abgeleiteten Werte fiir die Sdulendichte. Rechts: Re-
lative Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und
den Eingabewerten.

von der Staubkorngrofe abhéngt. Fiir das Referenzmodell, in welchem Staubkorngro-
fen von 5nm bis 250 nm betrachtet werden, d.h. deutlich unterhalb der betrachteten
Beobachtungswellenlédngen, hat diese Annahme keinen Einfluss auf die Ergebnisse der
SAM. Fiir deutlich gréfere Staubkérner werden die Emissionseigenschaften der breiteren
Staubkorngrofenverteilung in diesem Ansatz jedoch nicht hinreichend genau dargestellt.
Fiir verschiedene chemische Zusammensetzungen des Staubes finden sich &hnliche relative
Abweichungen fiir die abgeleitete Temperatur und S&ulendichte. Fiir Graphit liefert die
SAM geringfiigig hohere Abweichungen fiir 7' und N(Hg) als im Fall von Sil-Graph und
Silikat.

In Abbildung 6.8 sind die Anpassungsergebnisse fiir das Referenzmodell unter Verwendung
eines Potenzgesetz-Ansatzes fiir die Staubeigenschaften mit 5 als Anpassungsparameter
gezeigt. Die relativen Abweichungen in Bezug auf die Temperatur betragen bis zu 10 % und
die relativen Abweichungen in Bezug auf die Sdulendichte bis zu 70 %. Je nach Staubkorn-
grofie und -zusammensetzung wird die Sdulendichte deutlich unter- oder iberbestimmt,
zwischen +50 % und -70 %. Die SAM-Ergebnisse unter Beriicksichtigung verschiedener
Potenzgesetz-Ansitze fiir die Staubeigenschaften (5 = 1,62; 2) sind qualitativ dhnlich zu
dem hier gezeigten Fall mit § als Anpassungsparameter.

Diese Ergebnisse unterstreichen, dass Unsicherheiten hinsichtlich der Staubeigenschaften
das grofste Defizit der SAM darstellen. In den meisten Studien, in denen diese Methode
verwendet wird, wird das gleiche Staubmodell angenommen (siehe Abschnitt 6.2.2). Dieser
Ansatz bietet zwar eine Grundlage fiir den Vergleich der in den einzelnen Studien erzielten
Ergebnisse, doch ist es héchst unsicher, ob dieser Ansatz angesichts der Bandbreite an
physikalischen Eigenschaften der verschiedenen Arten von astrophysikalischen Objekten
tatsdchlich gerechtfertigt ist.
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Abbildung 6.7 Ergebnisse des Anpassungsprozesses im idealen Fall fiir das Referenzmodell
bei Beriicksichtigung verschiedener maximaler Staubkorngrofen. Oben: Ra-
diale Profile der Sdulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert
die Eingangswerte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative
Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und den
Eingabewerten fiir Saulendichte (links) und Temperatur (rechts). Betrachtet
man Gmax = 0,25 pm und apax = 1 pm sind die Ergebnisse fiir Sdulendichte
und Temperatur sehr dhnlich.

Betrachtung des Staubemissionsindex (3

Im Falle des Potenzgesetz-Ansatzes mit 8 als Anpassungsparameter wird neben der S&u-
lendichte und der Temperatur (siehe z. B. Abbildung 6.2) auch der Staubemissionsindex
abgeleitet. Wenn die Staubeigenschaften bekannt sind (idealer Fall), kann der Staubemis-
sionsindex nicht mit der SAM bestimmt werden, da Gleichung (6.1) nicht verwendet wird.
Allerdings kann 3 aus der Steigung der SED® bestimmt werden (z.B. Friesen u. a., 2005):

. lOg(SQ/Sl>

= Tog(a/mn) BsED + a . (6.6)

Im Falle der Rayleigh-Jeans-Approximation (Rayleigh, 1900; Jeans, 1905) ist o« = 2 und
damit Bsgp = 7y - 2. Fiir die Anwendung der Rayleigh-Jeans-Approximation muss ,% <1
gelten. Aufgrund der Wahl an Beobachtungswellenldngen (siehe Tabelle 6.1) kann diese
Néherung nicht angewendet werden, da T' > 58 K fiir A=250pm und 7T > 17K fiir
A=850 um erfiillt sein miissten. Diese Einschrénkung steht im Widerspruch zu der im
Referenzmodell angenommenen konstanten Staubtemperatur von 20 K. Daher wird Ssgp
auf der Grundlage zusétzlicher simulierter Messungen bei A = 1000 pm und A = 2000 pm”
abgeleitet, fiir die 7' > 14K bzw. T' > 7 K erfiillt sind.

Waéhrend fiir das interstellare Medium ein Staubemissionsindex von § < 2 gefunden

5Im Folgenden wird mit Ssep der Staubemissionsindex bezeichnet, der auf der Grundlage der SED
berechnet wird, und mit Ssam jener, der aus der SAM resultiert.

"Es sei darauf hingewiesen, dass diese Wellenlingen nur fiir die Berechnung von Ssgp und nicht fiir den
Anpassungsprozess selbst verwendet werden.
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Abbildung 6.8 Wie Abbildung 6.7, jedoch wurde zur Bestimmung der Staubeigenschaften der
Potenzgesetz-Ansatz mit 5 als Anpassungsparameter verwendet. Betrachtet
man dpax = 0,25 pm und a,. = 1 pm sind die Ergebnisse fiir die Sdulendichte
sehr dhnlich.

Tabelle 6.6: Ubersicht der relativen Abweichungen fiir Saulendichte und Temperatur im
idealen (id.) Fall fiir verschiedene maximale Staubkorngréfen und chemische
Zusammensetzungen. Positive (negative) Werte zeigen an, dass die betrachtete
Grofe (N(Hz), T') mittels der SAM iiberschétzt (unterschétzt) wurde.

dymy)id. (%] dyy)ia. (%] dv,)a %] drga (%] drga. [%] drga. [%]

Gmax [1m] Silikat Graphit Sil-Graph Silikat Graphit  Sil-Graph
0,25 -0,6 -0,6 -0,6 0,0 0,0 0,0
1 0,6 0,6 0,6 0,0 0,0 0,0
10 3,5 7.0 14,9 1,2 2.2 1,6
20 43,9 18,3 15,6 1,8 3,5 25
30 11,6 153 13,0 18 3,5 25
50 2.8 10,4 1,7 14 2.4 3.1

wird (Planck Collaboration u.a., 2011), werden fiir Sternentstehungsgebiete (8 ~ 2-1,5;
z.B. Shirley u.a., 2005; Beuther u.a., 2007; Sadavoy u.a., 2013) und protoplanetare
Scheiben (8<1; z. B. Isella u. a., 2010; Tripathi u. a., 2018; Galametz u. a., 2019) niedrigere
Werte abgeleitet. Angesichts des Zusammenhangs zwischen der wellenldngenabhéngigen
Absorption und damit der Emissionseffizienz und der Staubkorngréfse zeigen hohe 5-Werte
die Dominanz kleiner Staubkorner an, wahrend kleine 3-Werte auf einen Beitrag groferer
Staubkorner zur Nettoemission im Ferninfrarot- bis Millimeter-Wellenl&ngenbereich hin-
weisen (z.B. Natta und Testi, 2004; Draine, 2006). In diesem Abschnitt werden grofere
Staubkorner betrachtet, um die Konsistenz dieser beiden unterschiedlichen Methoden zur
Ableitung von § zu bewerten.
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Tabelle 6.7: Wie Tabelle 6.6, jedoch wurde zur Bestimmung der Staubeigenschaften der
Potenzgesetz-Ansatz mit § als Anpassungsparameter (ff) verwendet.

dnem,), g [%)  dnary), g (%] dn,), g %] dr, e (%] doyge (%] do, g |7

Gmax [1m] Silikat Graphit Sil-Graph Silikat Graphit  Sil-Graph
0,25 -68,6 74,9 71,2 1,6 44 28
1 -68,7 -69,3 69,3 1,7 48,8 45,0
10 -68,9 +31,2 -30,8 +3,9 +2.9 +6,3
20 54,3 46,9 5.3 2.4 -1,0 1,7
30 24,9 49,2 21,6 25,9 1,2 2.1
50 +29,0 +33,1 +47.5 -10,0 -0,8 -6,1

In Abbildung 6.9 ist der Staubemissionsindex 8 — abgeleitet mit den beiden oben genann-
ten Methoden — als Funktion der maximalen Staubkorngrofie amax aufgetragen. Das mit
der SAM erhaltene Ergebnis (Ssanm, Gleichung 6.1) ist mit ,Potenzgesetz* gekennzeichnet,
wahrend das Ergebnis unter Verwendung der Steigung der SED im Rayleigh-Jeans-Regime
(Bsep, Gleichung 6.6) mit ,,SED“ gekennzeichnet ist. In Bezug auf das ,Potenzgesetz*
unterscheidet man zwei Félle: Ergebnisse fiir das Referenzmodell (siehe Tabelle 6.1) und
Ergebnisse, die auf den langsten mdoglichen Beobachtungswellenléngen basieren, welche
die Hilfsbeobachtungswellenldngen A = 1000 pm und A = 2000 pm enthalten.

Abgesehen von einem geringen Anstieg (<1 %) bei Staubkorngréfen zwischen 1 und 2 pm
ist der Staubemissionsindex SBggp eine streng monoton fallende Funktion der Staubkorn-
grofe. Fiir kleine Staubkorner® (amax < 7pm) nimmt Ssan ebenfalls mit zunehmender
maximaler Staubkorngrofse ab. Dieser Befund unterstiitzt die Annahme, dass § als In-
dikator fiir die Staubgrofe dienen kann und somit Einschrdnkungen fiir den Prozess
des Staubkornwachstums abgeleitet werden konnen. Allerdings nimmt Sgan fiir grofe-
re Staubkorner (amax > 10 pm) deutlich zu, wodurch die Annahme verworfen werden
muss. Betrachtet man den Staubemissionsindex, welcher auf der Grundlage ldngerer
Beobachtungswellenldngen abgeleitet wurde, zeigt Ssawm,(460,850,1000,2000 um), €in dhnli-
ches Verhalten wie Bsgp: Abgesehen von einem Anstieg zwischen 0,25 und 2pm ist
BsAM, (460,850,1000,2000 um) €ine monoton fallende Funktion der Staubkorngrofe?.

Die festgestellte qualitative Diskrepanz zwischen den mit den verschiedenen Methoden
abgeleiteten Werten von [ weist auf ein grundsatzliches Problem beziiglich Sgan hin:
Finerseits sollten die Beobachtungswellenldngen ausreichend lang sein, um die Rayleigh-
Jeans-Naherung zu erfiillen, sodass Ssam als Indikator fiir potentielles Staubkornwachstum
dienen kann. Andererseits muss jedoch mindestens eine kurze Wellenldnge (< 460 pm,
siehe Abschnitt 6.3.3) Teil der Beobachtungswellenldngenauswahl sein, um den Ort des
Maximums der SED zu bestimmen, damit N (Hs), 7' und 3 iiber die SAM korrekt abgeleitet
werden koénnen.

Im Gegensatz zu Ssgp ist die mit der SAM abgeleitete Grofse Ssan nicht geeignet, um

8Es sei darauf hingewiesen, dass im ISM bzw. Molekiilwolken im Allgemeinen Staubkérner von weniger
als einem Mikrometer Grofe erwartet werden (z. B. Mathis u.a., 1977). In diesem Zusammenhang
wird die Bezeichnung ,kleine* respektive , grofere” Staubkorner verwendet, um auf den hier gewéhlten
Staubkornradius von 0,25 pm—50 pm zu verweisen.

9Es sei ausdriicklich darauf hingewiesen, dass dies nicht bedeutet, dass 8 generell mit weniger Beob-
achtungswellenlingen abgeleitet werden sollte (siche Abschnitt 6.4.2), sondern dass der Bereich der
gewahlten Beobachtungswellenldngen relevant ist.
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Aussagen iiber die Staubkorngrofie zu treffen.

Ausgewihlte frithere Studien weisen auf eine mégliche Korrelation zwischen der Staub-
temperatur 7" und dem Staubemissionsindex £ hin (z. B. Dupac u. a., 2001; 2003; Chuss
u.a., 2019). Eine Analyse dieses Zusammenhangs liegt jedoch nicht im Rahmen dieser
Studie (aufgrund der Annahme einer konstanten Staubtemperatur 7" und einheitlicher
Staubeigenschaften, d.h. konstantem (3 in dem Referenzmodell) und es wird stattdessen auf
Shetty u.a. (2009a), Shetty u.a. (2009b) und Anderson u.a. (2012) fiir eine ausfiihrlichere
Diskussion zu diesem Thema verwiesen.
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Abbildung 6.9 Staubemissionsindex 8 in Abhingigkeit von der maximalen Staubkorngrofe
Gmax. Potenzgesetz: Bsam wird aus Gleichung (6.1) abgeleitet; SED: Bsgp
wird aus Gleichung (6.6) bestimmt.

Ableitung der optischen Tiefe T

Die in Abschnitt 6.4.2 dargestellten Ergebnisse zeigen, dass die Unsicherheiten beziiglich
der Staubeigenschaften die grofite Schwéche der SAM darstellen. Daher wird an dieser
Stelle vorgeschlagen, zunéchst die optische Tiefe 7 abzuleiten und in einem zweiten
Schritt die Sdulendichte in Kombination mit einem geeigneten Staubmodell zu ermitteln.
Wenn fiir das spezifische zu untersuchende Objekt keine Einschrinkungen hinsichtlich der
Staubeigenschaften verfiigbar sind, erscheint eine Betrachtung verschiedener Staubmodelle
(z.B. Mathis u. a., 1977; Draine und Lee, 1984; Weingartner und Draine, 2001; Draine
und Fraisse, 2009; Kohler u. a., 2015; Draine und Hensley, 2021) und ihrer Auswirkungen
auf die abgeleiteten Werte von N (Hg) und T zwingend erforderlich. Ohne ein spezifisches
Staubmodell zu verwenden — abgesehen von der Frequenzabhéngigkeit — konnen immer
noch Einschrénkungen fiir das zu untersuchende Objekt erhalten werden, d.h. fiir die
optische Tiefe 7, die Temperatur 7' und den Staubemissionsindex 5. Im Folgenden werden
die mit der SAM erhaltenen Ergebnisse in Bezug auf die optische Tiefe 7 vorgestellt. Die
spezifische Anpassungsgleichung lautet in diesem Fall

2hv? 1
T (6.7)

¢ exp () -1

I, = <1 — exp (—e (I//I/())6>)
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Die Anpassungsparameter sind hier €, 5 und 7. Die optische Tiefe bei den jeweiligen
Beobachtungswellenldngen wird dann iiber Gleichung (6.3) berechnet. Die Ergebnisse fiir
die optische Tiefe bei allen neun betrachteten Beobachtungswellenldngen (siehe Tabelle
6.1) sind in Abbildung 6.10 dargestellt.

Im Falle des Potenzgesetz-Ansatzes mit 8 als Anpassungsparameter nehmen die relativen
Unterschiede fiir 7 mit zunehmender Wellenlédnge ab, von ~30-35% (53pm) bis <5 %
(850 pm). Bei Beobachtungen bei langen Wellenldngen (>154 pm) liefert die SAM genaue
Ergebnisse fiir die optische Tiefe (relative Abweichung < 10 %), wobei die Steigung in allen
Fillen korrekt abgeleitet wird. Das Gleiche gilt fiir 8 = 2. Im Fall von 5 = 1,62 sind die
Abweichungen hoher (70 % — <10 %). Betrachtet man andere Staubzusammensetzungen
(reines Astrosilikat und reines Graphit), so sind die Anpassungsergebnisse (fir 5 = 2 und
B als Anpassungsparameter) vergleichbar: Im Fall von Astrosilikat sind die Abweichungen
etwas geringer (25 — <5%) und im Fall von Graphit etwas hoher (50 — 5%). Es wird
davon ausgegangen, dass diese Abweichungen durch den Ansatz zur Anpassung von €
verursacht werden, was zu groferen Unsicherheiten bei kiirzeren Wellenléngen fiihrt. Die
Temperatur wird in allen Fallen korrekt abgeleitet, mit relativen Abweichungen < 10 %.
Durch den Umstand, dass die Wahl des Wertes fiir € auf die Wahl der Referenzopazitét
ky,0 und der entsprechenden Frequenz vy zuriickgefiihrt werden kann, wurde die SAM
fiir Werte von vy € (100, 10%) GHz getestet und die gleichen Ergebnisse resultierten.
Solange die Referenzfrequenz vy in etwa in der gleichen Gréfienordnung liegt wie die
Beobachtungsfrequenzen (siehe Tabelle 6.1), dndern sich die Ergebnisse nicht. Zusammen-
fassend lésst sich sagen, dass die SAM zuverlédssige Abschitzungen der optischen Tiefe und
Temperatur liefert, unabhéngig von dem angenommenen Staubkornmodell (mit Ausnahme
der Frequenzabhéngigkeit), insbesondere bei Messungen bei langeren Wellenldngen.
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Abbildung 6.10 Ergebnisse des Anpassungsprozesses in Bezug auf die optische Tiefe 7, als
Funktion des Abstands zum Zentrum im Fall des Referenzmodells. Die
Ergebnisse sind fiir den Potenzgesetz-Ansatz mit 8 = (1,62; 2,0) und S als
Anpassungsparameter dargestellt. Bei der Betrachtung des Potenzgesetz-
Ansatzes mit § = 2 und 8 als Anpassungsparameter sind die Ergebnisse
dhnlich, insbesondere bei langeren Wellenlédngen.
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6.4.3 Betrachtung von eingebetteten Heizquellen

Die SAM wird h&ufig fiir Objekte verwendet, in denen sich bereits Protosterne gebildet
haben. Diese stellaren Quellen heizen den umgebenden Staub auf, wodurch die Annahme
einer konstanten Temperatur nicht mehr giiltig ist. In fritheren Studien wurde die SAM zur
Bestimmung von Staubtemperaturen im Bereich von ~20-100 K verwendet (Fissel u. a.,
2016; Chuss u. a., 2019; Santos u. a., 2019). Im Folgenden werden daher die Auswirkungen
einer nicht konstanten Temperaturverteilung auf die Anpassungsergebnisse untersucht.

Lineare Temperaturverteilung

Zunachst wird der Fall einer linearen Temperaturverteilung betrachtet, bei der die Tem-
peratur von 100 K im Zentrum auf 20 K am dufieren Rand des Modellraums abnimmt.
Die mit der SAM erzielten Ergebnisse sind in Abbildung 6.11 fiir alle in Abschnitt 6.1
beschriebenen Fille dargestellt, d.h. fiir den idealen Fall, den Potenzgesetz-Ansatz mit
B € (2; 1,62) und S als Anpassungsparameter.

Die in Abbildung 6.11 dargestellte Eingangstemperatur stellt die radiale Temperaturvertei-
lung dar. Entlang der Sichtlinie ergibt sich die ,effektive* Temperatur aus der Uberlagerung
der Strahlung aus Regionen mit unterschiedlichen lokalen Temperaturen. Folglich kann die
Temperaturverteilung entlang der Sichtlinie nicht abgeleitet werden, so dass ein direkter
Vergleich mit der aus der SAM resultierenden Temperatur nicht méglich ist. Daher kann
die SAM nur zur Bestimmung einer ungefihren Temperaturverteilung verwendet werden,
um moglicherweise eingebettete Quellen zu lokalisieren. Dies ist moglich, weil bei den
Objekten, fiir welche die SAM angewendet wird, Regionen mit héherer Temperatur in
der Regel auch dichter sind, d.h. ihr relativer Beitrag zum Nettofluss/SED entlang der
Sichtlinie ist hoher als der der umgebenden, kilteren Umgebung (siehe Abbildung 6.11).
Die Saulendichte wird mit einer Abweichung von < 20 % im idealen Fall abgeleitet. Die
Unsicherheit beziiglich der Staubeigenschaften (siehe Abschnitt 6.3.1 und 6.4.2) ist jedoch
vermutlich deutlich grofier. Die Temperatursteigung wird addquat abgeleitet.

Alle Potenzgesetz-Ansétze fiir die Staubeigenschaften ergeben dhnliche Abweichungen
(bis zu 90 % fiir die Séulendichte).
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Abbildung 6.11 Ergebnisse des Anpassungsprozesses im Fall des Referenzmodells, aber mit
einer Temperatur, welche linear von 100K (im Zentrum) auf 20K (am &u-
feren Rand) abnimmt. Die blaue Linie markiert die Eingangswerte fiir die
Saulendichte bzw. die sphérische Temperaturverteilung. Bei Beriicksichti-
gung des Potenzgesetz-Ansatzes mit 5 = 2 und g als Anpassungsparameter
sind die Ergebnisse fiir die Sdulendichte dhnlich.
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Exponentielle Temperaturverteilung

Zweitens wird eine exponentiell abnehmende Temperaturverteilung von 100 K (im Zen-
trum) bis 20 K (am duferen Rand; siehe Abbildung 6.12) betrachtet. Die qualitativen
Ergebnisse sind dhnlich wie bei der Betrachtung einer linear abnehmenden Temperatur-
verteilung. Auch hier kénnen Regionen mit unterschiedlichen Temperaturen voneinander
unterschieden werden. Die Saulendichte wird mit einer maximalen Abweichung von 30 %
abgeleitet, welche mit der Entfernung vom Zentrum abnimmt (<5% in den duferen
Regionen). Unter Verwendung des Potenzgesetz-Ansatzes fiir die Staubeigenschaften
betragt die Abweichung der abgeleiteten Saulendichte < 80 % fiir alle Falle.
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Abbildung 6.12 Wie Abbildung 6.11, jedoch mit exponentiell abnehmender Temperatur von
100K (im Zentrum) auf 20K (am &uferen Rand). Bei Berticksichtigung des
Potenzgesetz-Ansatzes mit § = 2 und 8 als Anpassungsparameter sind die
Ergebnisse fiir die Sdulendichte dhnlich.

6.5 Schlussfolgerungen

Um Informationen tiber die S&ulendichte, die Temperatur und den Staubemissionsin-
dex von Molekiilwolken und Filamenten zu erhalten, wird iiblicherweise die modifi-
zierte Schwarzkorperanpassungsmethode im Ferninfrarot- bis Submillimeter /Millimeter-
Wellenléngenbereich angewendet. Diese Methode beruht jedoch auf mehreren Annahmen.
In dieser Studie wurden die aus diesen Annahmen resultierenen grundlegenden Limitie-
rungen dieser Methode iiberpriift und ihre Auswirkungen auf die abgeleiteten Grofen
bewertet. Die folgenden wesentlichen Schlussfolgerungen kénnen gezogen werden:

1. Die bei weitem gréfite Unsicherheit ergibt sich aus den unbekannten oder unzurei-
chend eingeschrénkten optischen Eigenschaften des Staubes. In vielen Fallen werden
Staubopazitdten angenommen, welche von Hildebrand (1983) auf der Grundlage der
Analyse von Beobachtungen eines bestimmten Reflexionsnebels festgelegt wurden.
Es ist nicht offensichtlich, dass eine allgemeine Anwendung dieser Opazitét fiir
die verschiedenen Objekte und Regionen innerhalb eines bestimmten Objekts (die
durch unterschiedliche physikalische Bedingungen gekennzeichnet sind) geeignet
ist. Es wird daher vorgeschlagen, zunéchst die optische Tiefe 7 und anschlieffend
die Sdulendichte mit Hilfe eines geeigneten Staubmodells abzuleiten. Es lasst sich
feststellen, dass die optische Tiefe mit hoher Genauigkeit abgeleitet werden kann,
insbesondere bei lingeren Wellenldngen. Wenn die Staubeigenschaften bekannt sind,
liefert die SAM sehr genaue Ergebnisse fiir die Sdulendichte und Temperatur.
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. Messungen bei vier Wellenldngen sind ausreichend, um genaue Ergebnisse zu erhal-

ten, solange die Wellenlédngen innerhalb von A € (53, 70, 89, 100, 154, 160, 214, 250,
850) pm liegen (SOFIA/HAWC+, Herschel /PACS, Herschel /SPIRE, JCMT/SCUBA-2).
Im Allgemeinen ist mindestens eine Messung bei einer kurzen Wellenlénge (z. B.
ALMA-Band 9, 460 pm) erforderlich, um hinreichend genaue Werte fiir die Saulen-
dichte und Temperatur fiir den betrachteten Fall einer kugelférmigen Staubverteilung
mit einer Temperatur von 20 K zu erhalten.

. Fiir sehr kompakte, massereiche Objekte mit optisch dicken Regionen liefert die SAM

unzuverldssige Ergebnisse. Allerdings sind Molekiilwolken und Filamente, die typi-
scherweise mit den betrachteten Observatorien/Instrumenten SOFIA /HAWC+ und
Herschel /PACS beobachtet werden, bei den betrachteten Beobachtungswellenlédngen
fiir grofiraumige Strukturen optisch diinn.

. Die Methode liefert zuverlassige Ergebnisse fiir Sdulendichte und Temperatur fiir

alle betrachteten Staubzusammensetzungen und Korngrofen (bis zu 50 pm) mit
einer Abweichung von weniger als 10 %, sofern die Staubeigenschaften bekannt sind.
Wird ein Potenzgesetz-Ansatz fiir die Staubeigenschaften gewéahlt (in diesem Fall
wird die Staubopazitidt mittels Gleichung (6.1) bestimmt), wird die S&ulendichte je
nach chemischer Zusammensetzung und Staubkorngréfe unter- oder {iberschéatzt
(bis zu 70 %).

. Der Staubemissionsindex Bgan ist als Indikator fiir die Staubkorngrofe nicht geeig-

net, da einerseits die Beobachtungswellenldngen ausreichend lang sein sollten, um
die Rayleigh-Jeans-Naherung zu erfiillen. Andererseits muss mindestens eine kurze
Wellenliange (< 460 pm) Teil der Beobachtungswellenléngenauswahl sein, um den
Ort des Maximums der SED einzugrenzen.

. Wird eine nicht konstante Temperaturverteilung betrachtet, ist es mit der SAM mog-

lich, die Sdulendichteverteilung und die relative Steigung der Temperaturverteilung
adaquat abzuleiten. Daher ist die SAM besonders gut geeignet, um Regionen mit
lokal eingebetteten Heizquellen zu identifizieren. Im Vergleich zu Molekiilwolken
mit konstanter Temperaturverteilung wird die Sdulendichte mit einer Unsicherheit
von <30 % innerhalb des betrachteten Parameterraums abgeleitet.

Mit der SAM lassen sich zuverléssige Aussagen iiber die Sdulendichte und Temperatur
ableiten, wenn die Staubeigenschaften hinreichend eingegrenzt sind. Im Gegensatz zu
Bsep ist die mit der SAM abgeleitete Grofe Sgan nicht geeignet, um Aussagen iiber die
Staubkorngrofse zu machen.
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Kapitel 7
Zusammenfassung und Ausblick

Eine komplette Kenntnis des Mechanismus der Stern- und Planetenentstehung, beginnend
mit dem Kollaps eines dichten Molekiilwolkenkerns iiber die Bildung zirkumstellarer
Scheiben und den Beginn der Staubkoagulation bis hin zur Enstehung von Planeten wie
unserer Erde, ist eine lang bestehende noch ungeklarte Herausforderung der modernen
Astrophysik. Insbesondere Detailfragen, zum Beispiel wie Magnetfelder diesen Mecha-
nismus beeinflussen, sind noch Teil des Diskurses in der Literatur. Daher wurden in der
vorliegenden Arbeit die Magnetfeldeigenschaften diverser astrophysikalischer Objekte
mittels polarimetrischer Beobachtungen untersucht sowie analysiert, inwiefern Abschét-
zungen von physikalischen Grofen wie Sdulendichte und Temperatur (gewonnen mittels
des Prozesses der Anpassung von Schwarzkorperspektren an Beobachtungsdaten) von
Molekiilwolken zuverldssig sind. Zudem wurde ein besonderer Fokus auf die Analyse des
Ursprungs von Polarisationsléchern (die Abnahme des gemessenen Polarisationsgrades
mit zunehmender gemessener Intensitét) gelegt, da dies ein noch ungelostes Problem ist,
wodurch die Interpretation von Polarisationsmessungen erschwert werden kann.

Hierzu wurden in der ersten Studie die Magnetfeldeigenschaften von B335 im ferninfraroten
Wellenléngenbereich mittels SOFIA /HAWC+ bestimmt. Die abgeleitete Magnetfeldstiarke
ist konsistent mit Literaturwerten und die Magnetfeldstruktur zeigt ein einheitliches Mus-
ter. Es konnte zum ersten Mal gezeigt werden, dass Polarisationslocher in Bok-Globulen
auch im ferninfraroten Wellenlédngenbereich auftreten kénnen. Mittels einer Analyse der
Staubkornausrichtung in B335 konnte gezeigt werden, dass eine Kombination aus dem
interstellaren Strahlungsfeld und dem Einfluss des Zentralstern die Abnahme des Polari-
sationsgrades in den duferen Regionen von B335 erkldren kann.

In der zweiten Studie wurden die Magnetfeldeigenschaften des Filaments OMC-3 mittels
SOFTIA /HAWC+ Beobachtungen bei zwei Infrarotwellenléngen analysiert. Die Magnetfeld-
struktur von OMC-3 ist fiir beide Wellenldngen einheitlich und senkrecht zum Filament
ausgerichtet. Die Berechnung der Magnetfeldstirke von OMC-3 liefert ein Ergebnis,
welches vergleichbar zu Literaturwerten ist. Mittels eines Anpassungsprozesses konnten
Informationen iiber die physikalischen Eigenschaften (Temperatur und Séulendichte) von
OMC-3 gewonnen werden und der Zusammenhang zwischen diesen Eigenschaften und
der beobachteten Polarisation beschrieben werden. Das Polarisationsloch im dichtesten
Bereich von OMC-3 kann mit Uberlagerung von polarisierter Emission und dichroitischer
Extinktion, welche als gegenldufige Mechanismen wirken, erklart werden. Der Grund fiir
die Abnahme des Polarisationsgrades in den Aufienbereichen ist unbekannt, allerdings ist
ein unaufgelostes komplexeres Magnetfeld ein zu nennender wichtiger Kandidat.

Die dritte Studie befasste sich mit den Magnetfeldeigenschaften der Bok-Globule CB54,
wobei polarimetrische Beobachtungen bei drei Infrarotwellenléngen untersucht wurden.
Die abgeleitete Magnetfeldstruktur erscheint auf grofsen Skalen ungeordnet und auf kleinen
Skalen geordneter. Es konnte zum ersten Mal bei Bok-Globulen gezeigt werden, dass das
Zusammenspiel von polarisierter Emission und dichroitischer Absorption eine Erklarung
fiir die Abnahme des Polarisationsgrades sowie fiir die wellenldngenabhéngige Ausrichtung
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der linearen Polarisation im Kern von CB54 liefert!. Basierend auf den Polarisationsbeob-
achtungen konnten Einschrankungen hinsichtlich der Grofse und des Achsenverhéltnisses
der Staubkorner abgeleitet werden, welche vergleichbar mit Literaturwerten sind.

In den ersten drei Studien wurde jeweils eine Analyse der Polarisationslocher durchge-
fiihrt, indem der gemessene Polarisationsgrad als Funktion der normierten Intensitét
(bzw. Séulendichte im Fall von OMC-3) angepasst wurde. Es hat sich gezeigt, dass die
Steigungen der Kurven fiir verschiedene Beobachtungswellenléngen und Objektklassen
vergleichbar sind. Wahrend keine endgiiltige Antwort auf die Frage nach den Ursachen
fiir Polarisationslocher geliefert werden konnte, zeigt dieses Resultat jedoch, dass dhnliche
Steigungswerte auf dieselben zugrundeliegenden Mechanismen hindeuten kénnten.

In der vierten Studie wurde der in der zweiten Studie verwendete Anpassungsprozess
niahergehend untersucht. Mittels dieser Anpassungsmethode (Anwendung einer modi-
fizierten Schwarzkoérperanpassungsmethode auf Beobachtungen im Ferninfraroten- bis
Submillimeter-Wellenléngenbereich) kénnen unter anderem die Temperatur und Séulen-
dichte von Sternentstehungsgebieten abgeleitet werden. Diese Methode beruht allerdings
auf mehreren Annahmen. In dieser Studie wurden daher die sich aus diesen Annah-
men ergebenden grundlegenden Limitierungen dieser Methode tiberpriift und mogliche
Auswirkungen auf die abgeleiteten Grofen bewertet. Das Resultat war, dass die bei
weitem grofte Unsicherheit sich aus unbekannten oder nur unzureichend eingeschrankten
optischen Eigenschaften des Staubes ergibt. Es wurde daher vorgeschlagen, zunéchst die
optische Tiefe und anschliefsend die Saulendichte mit Hilfe eines geeigneten Staubmodells
abzuleiten. Es wurde zudem festgestellt, dass der Staubemissionsindex nicht als Indikator
fiir die Staubkorngrofe geeignet ist.

Obwohl die thermische Reemissionsstrahlung von Staub in Sternentstehungsgebieten ihr
Strahlungsmaximum im ferninfraroten Wellenléingenbereich hat?, ist nach dem Beob-
achtungsende des Herschel Space Observatories und SOFIA aktuell kein hochauflésendes
Instrument mehr verfiighar, um Magnetfelder in diesem Wellenléngenbereich zu studieren.
Daher werden bis auf unbestimmte Zeit gewisse Fragestellungen, wie Ursachen fiir das
Auftreten von Polarisationsléchern, unbeantwortet bleiben, beziehungsweise deutlich
erschwert werden. Es gibt zwar Bestrebungen Instrumente zu entwickeln, welche im
ferninfraroten Wellenlédngenbereich beoachten kénnen, allerdings ist noch unklar, wann
diese ihr ,first light* — ihre erste Beobachtung beginnen®. Spitestens im Jahr 2032 soll eine
NASA Sonden-Weltraummission starten, welche entweder im ferninfraroten oder Réntgen-
Wellenléngenbereich sensitiv sein soll (NASA-SMD, 2022); eine Entscheidung beziiglich des
Wellenldngenbereiches ist fiir 2025 angedacht. Da unklar ist, ob diese Sonde fiir den fir die
Analyse von Magnetfeldern in Sternentstehungsgebieten relevanten Wellenlédngenbereich
tatsdchlich ausgewéhlt wird, miissen weitere Missionen beriicksichtigt werden. Derzeit
sind nur wenige Konzeptionen diesbeziiglich fiir den ferninfraroten Wellenldngenbereich
in Planung. Zu nennen wiren PRIMA 4, FIRSST ° und SPICE . Bisher ist fiir keine dieser
Mission ein Startdatum bekannt und nur PRIMA wird voraussichtlich ein Polarimeter

'Es sei allerdings angemerkt, dass dieses Ergebnis auf Daten mit einem geringeren Signal-Rausch-
Verhaltnis beruht, als dies bei der Analyse vergleichbarer Polarisationsbeobachtungen iiblicherweise der
Fall ist.

2Unter der Annahme einer Staubtemperatur von wenigen 10 Kelvin.

3Fiir eine kurze Ubersicht von vergangenen und geplanten Ferninfrarotinstrumenten siche Abb 2. in
Schulz und Meixner (2023).

‘https://prima.ipac.caltech.edu/

Shttps://baas.aas.org/pub/2023n2i160p26/release/1

Shttps://asd.gsfc.nasa.gov/spice/index.html
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besitzen. Daher wird es auf unbestimmte Zeit deutlich erschwert werden, Magnetfelder
im ferninfraroten Wellenldngenbereich zu studieren.

Sollten neue Ferninfrarot-Polarimeter mit sehr hoher Auflésung verwendbar sein, muss
bei der Datenanalyse ein besonderer Fokus auf die Untersuchung des Ursprungs der
Polarisation gesetzt werden, um in der Lage sein zu kénnen, Magnetfeldeigenschaften
korrekt ableiten zu kénnen. Durch die hohere Auflosung (PRIMA soll zum Beispiel auf
Skalen von protostellaren Kernen auflésen konnen), wéren z.B. durch hohere Dichte
und potentiell grofsere Staubkorner der Prozess der Selbststreuung und mechanische
Staubkornausrichtung mittels B-MATs/v-MATSs relevant. Zudem wére durch ein starkeres
Strahlungsfeld die Staubkornausrichtung mittels k-RATs anstatt B-RATs moglich. Daher
muss bei zukiinftigen ,Next-Gen* Ferninfrarotpolarimetern der Polarisationsursprung
exakt gepriift werden, um zuverlassig Magnetfeldeigenschaften ableiten zu koénnen.
Abschliefsend lésst sich zusammenfassen, dass diese Arbeit zu einem besseren Versténdis
der Magnetfeldeigenschaften von Bok-Globulen und Filamenten gefiihrt hat, Erkentnisse
iiber das Auftreten von Polarisationsléchern geliefert wurden sowie Limitierungen bei der
Bestimmung von Molekiilwolkeneigenschaften bestimmt wurden.

99






Anhang A

Anhang

A.1 Anhang zu Kapitel 3

A.1.1 Polarisationsmessungen von B335 mit SOFIA/HAWC+ Band E

Tabelle A.1: SOFIA /HAWC+-Band-E-Polarisationsmessungen der Bok-Globule B335. p
repréasentiert den Polarisationsgrad und 6 den Polarisationswinkel. o, und oy
entsprechen hierbei den zugehorigen Standardabweichungen. Die Werte fiir
0 and oy beschreiben die Polarisationsmessungen und nicht die abgeleitete

Magnetfeldrichtung.
Deklination Rektaszension P op 0 0p
(%) (%) () ()

7,0° 33,0/ 33,08” 19h 36 min 59,83s 50 1,5 83,4 8,7
7,0° 33,0/ 33,08” 19h 37 min 00,45s 3,0 1,1 71,4 104
7,0° 33,0/ 42,18” 19h 37 min 01,06s 2,5 0,9 585 99
7,0° 33,0/ 51,28” 19h 37 min 01,06s 1,0 0,3 64,9 94
7,0° 33,0/ 51,28” 19h 37 min 00,45s 0,6 0,2 53,3 10,6
7,0° 34,0/ 00,38” 19h 37 min 00,45s 0,5 0,2 481 11,1
7,0° 34,0/ 00,38” 19h 37 min 01,06s 04 0,1 62,3 8,3
7,0° 34,0/ 00,38” 19h 37 min 01,67s 0,8 0,3 27,8 10,5
7,0° 34,0/ 09,48” 19h 37 min 01,67s 0,5 0,2 429 10,4
7,0° 34,0/ 09,48” 19h 37 min 01,06s 04 0,1 67,2 8.2
7,0° 34,0/ 18,58” 19h 37 min 01,67s 1,1 0,4 30,9 10,3
7,0° 34,0/ 27,68” 19h 37 min 01,67s 28 0,8 41,6 8,3
7,0° 34,0/ 36,78” 19h 37 min 01,67s 3,7 1,3 -44,5 10,0
7,0° 34,0/ 36,78” 19h 37 min 00,45s 3,0 1,1 524 10,3
7,0° 34,0/ 36,78” 19h 36 min 59,83s 3,3 1,1 60,3 9,0
7,0° 34,0/ 45,88” 19h 36 min 59,83s 4,1 1,6 69,2 10,7
7,0° 34,0/ 27,68” 19h 36 min 59,22s 1,7 0,7 422 115
7,0° 34,0/ 18,58” 19h 36 min 59,22s 1,7 0,7 39,3 11,3
7,0° 34,0/ 09,48” 19h 36 min 58,61s 34 1,2 386 10,1
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A.1.2 Uberblick: beobachtete und theoretische Fliisse fiir B335 bei
verschiedenen Wellenldngen

Tabelle A.2: Beobachtete (Ijmax beob.) und mittels POLARIS simulierte Maximalfliis-
se Imax fiir maximale Staubkorngrofen apmax € [0,25,50] pm und Bok-
Globulenmassen Mg,s € [1, 5] Me.

A I hax beob. Imax (0,25 pm)  Ipax (2pm)  Tpax (3um)  Tpax (10pm)  Tpayx (50 pm)
(pm) (Jy/beam) (Jy/beam) (Jy/beam) (Jy/beam) (Jy/beam) (Jy/beam)
5,0 Mg 4,6 Mg 4,4 Mg 3,2Mg 1,0 Mg
1300 0,64 £ 0,07 0,25 0,42 0,59 0,95 0,40
1100 0,68 £ 0,07¢ 0,40 0,65 0,89 1,32 0,57
850 1,10 + 0,33 0,72 1,13 1,46 1,89 0,83
800 1,30 £ 0,21¢ 0,75 1,14 1,47 1,85 0,81
600 4,00 + 0,85 3,07 4,3 5,19 5,80 2,73
450 4,20 £ 0,84° 2,52 3,3 3,85 3,85 1,95
214 36,87 £ 3,69°¢ 37,36 36,72 37,02 37,38 36,90
g 5,17 1,65 0,09 3,27 1,96

Anmerkung: “: Chandler u.a. (1990), Auflésungen betragen 21", 19”7, 13” und 19” bei
jeweils 1300 pm, 1100 pm, 800 pm und 600 pm.
b: Launhardt u.a. (2010), Auflésungen sind 8,6” bei 450 pm und 14,9” bei 850 pm.
¢: diese Veroffentlichung, Auflosung ist 18,2".
Die 2 mm Beobachtung von Chandler u.a. (1990) wurde nicht beriicksichtigt, da hierfiir
keine Fehlergrenzen angegeben wurden.
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A.2 Anhang zu Kapitel 4

In Abschnitt A.2.1 werden die kompletten Polarisationskarten von OMC-3 und in Abschnitt
A.2.2 die Karten der optischen Tiefe bei 154, 160, 214 und 850 pm présentiert.

A.2.1 Komplette Polarisationskarte von OMC-3

Die vollstandigen OMC-3-Polarisationskarten fiir beide Wellenldngen sind in Abbildung
A.1 zu sehen. Hier sind die kompletten Sichtfelder — 3,70" x 4,60" bzw. 4,20" x 6,20’ fiir
die Bénder D und E (Harper u.a., 2018) — dargestellt.

—4°58’

L
214 pm

15|4 nm
—4°58" 4
59’ 4 ~ ~
3 2
9] S
g 5000’ 4 5 55004 z
2 g =
= =
< <= >
= = )
é 01’ 4 = —
s 2 E o =
+— +—
a , 5 A g
] g g
A= 04’ 4 =
03’
5h35m30s 25 20015 5h35m305 24 18° 128
Rektaszension Rektaszension

Abbildung A.1 Vollstindige SOFIA/HAWC+ Band D (154 pum, links) und E (214 pm, rechts)
Polarisationskarten von OMC-3. Die Gesamtintensitét ist mit iiberlagerten
Polarisationsvektoren in Blau dargestellt. Die Lange der Vektoren ist pro-
portional zu dem Polarisationsgrad und die Richtung gibt die Orientierung
der linearen Polarisation an. Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und
80 % der maximalen Intensitdt. Nach den Kriterien (4.1) und (4.2) werden
nur Vektoren mit I > 1000 und p > 3 o, beriicksichtigt (siche Abschnitt
4.2.2). Die rdumlichen Auflosungselemente von 13,6” fiir 154 pm und 18,2”
fiir 214 um (definiert durch FWHM) sind in den unteren rechten Ecken der
entsprechenden Abbildungen angegeben.
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A.2.2 Karte von optischen Tiefen bei 154, 160, 214 und 850 pm in OMC-3

In Abbildung A.2 sind die Karten der optischen Tiefen bei 154, 160, 214 und 850 pm
dargestellt. Zur Berechnung der optischen Tiefe wurde Gleichung (6.3) angewendet.

0,045
0,040
0,04
0,035
5 5
2 g = 0,030 E
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0,030 0,007
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2“lRektzigzensii)sn B 24Rek‘c&L?gzellsiloﬁrl "
Abbildung A.2 Karten der optischen Tiefe bei Wellenldngen von 154 pm (oben links), 160 pm
(oben rechts), 214 pm (unten links) und 850 pm (unten rechts). Die Kon-
turlinien markieren 10, 20, 30, 40, 50, 60, 70, 80 und 90 % der maximalen
optischen Tiefe fiir jede Wellenldnge. Die weifen Sternensymbole markieren
aus der Literatur bekannte stellare Quellen (Chini u. a., 1997). Das rdumli-
che Auflésungselement von 18,2” bei 214 um (definiert durch die FWHM) ist
unten rechts in jeder Abbildung angegeben.
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A.3.1 Einschriankung der Staubeigenschaften in CB54 auf der Grundlage
der gemessenen Polarisation

Die Bok-Globule CB54 wurde polarimetrisch und auf &hnlichen Grofenordnungen mittels
HAWC+ und SCUBA beobachtet. Alle Beobachtungen zeigen hierbei eine Abnahme des
Polarisationsgrades mit zunehmender Intensitéat. Vergleicht man den Polarisationsgrad im
gleichen Abstand zum Kern von CB54 (siehe Abbildung 5.2), so stellt man eine Zunahme
des Polarisationsgrades mit steigender Wellenlédnge fest. Betrachtet man lediglich den
Bereich zwischen 0,07 und 0,27 I/l ax (siche Abbildung 5.2), so betrigt der durchschnitt-
liche Polarisationsgrad pisapm = 4,0 £ 1,4%, P2iapm = 5,5 £ 2,3 % und pgsopm = 8,6 +
3,6 % (siehe Abbildung A.3). Dieser Befund wirft die Frage nach den Staubeigenschaften
auf, welche mit der beobachteten Wellenldngenabhéngigkeit vereinbar sind. Bei dieser
Entfernung vom Kern kann angenommen werden, dass die Staubverteilung bei allen drei
Wellenldngen optisch diinn ist. Unter dieser Annahme kann der Polarisationsgrad aufgrund
der emittierten Strahlung eines nicht sphéarischen Staubkorns wie folgt berechnet werden

_ C(abs,l - Cvabs,k (A 1)
Cabs,l + Cabs,k ’

wobei Caps1 und Chapg x die Absorptionsquerschnitte fiir die lange bzw. kurze Achse des
Staubkorns darstellen (Brauer, 2017). Im Folgenden wird eine Parameterstudie durchge-
flihrt, um ausgewéhlte Staubparameter in CB54 einzugrenzen. Betrachtet werden zwei
verschiedene Staubarten: reines Astrosilikat sowie eine Mischung aus Astrosilikat und
Graphit, bestehend aus kompakten, nicht-sphérischen Staubkérnern mit optischen Fi-
genschaften gegeben durch Draine (2003). Das Silikat-Graphit-Gemisch (im Folgenden
abgekiirzt mit Sil-Graph) weist ein Massenhéufigkeitsverhéltnis von 62,5 % Silikat und
37,5 % Graphit auf!. Ob sich Graphitstaubkérner am Magnetfeld ausrichten oder nicht,
ist eine noch offene Fragestellung in der Literatur (z. B. Hildebrand u.a., 1999; Chiar u. a.,
2006; Hoang u. a., 2015; Lazarian, 2020; Andersson u. a., 2022). Fiir die Parameterstudie
wird angenommen, dass sich die Graphitstaubkorner nicht an das Magnetfeld ausgerich-
ten. Aufserdem wird angenommen, dass die Grofenverteilung der Staubkorner dieselbe
ist wie jene die im ISM vorzufinden ist, sieche Gleichung (3.5). Wéhrend eine minimale
Staubkorngréfse von apmi, = 5nm angenommen wird, wie sie hdufig zur Beschreibung der
Staubphase des ISM verwendet wird (z. B. Acharyya u.a., 2011; Rilinger und Espaillat,
2021; Kirchschlager u. a., 2022), ist unklar, ob das gleiche Argument fiir die maximale
Korngrofe (amax = 250 nm fiir das 1SM; siehe z. B. Mathis u. a., 1977) geeignet ist. Fiir
die Parameterstudie werden maximale Staubkornradien zwischen amax € (50 nm — 50 pm)
verwendet. Es werden oblate Staubkérner mit Achsenverhéltnissen a/b, d.h. dem Verhélt-
nis zwischen der langen (a) und kurzen (b) Achse des Staubkorns, im Bereich von 1,1 bis
4 angenommen. Ein Uberblick iiber die in dieser Studie beriicksichtigten Parameter ist in
Tabelle A.3 gegeben. Die Absorptionsquerschnitte wurden mit einem von N. Voshchinnikov
entwickelten Programm? berechnet, welches auf Voshchinnikov und Farafonov (1993)
basiert. Es sei an dieser Stelle darauf hingewiesen, dass der mit Gleichung (A.1) berech-
nete Polarisationsgrad jenen Polarisationsgrad darstellt, welcher im Idealfall beobachtet

! Graphit weist ein anisotropes optisches Verhalten auf. Entsprechend seiner Struktur muss daher die
sogenannte 1/3 - 2/3-Ndherung (Draine und Lee, 1984; Draine und Malhotra, 1993) angewendet werden.
2http://www.astro.spbu.ru/DOP/6-SOFT/SPHEROID/1-SPH_new/
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Tabelle A.3: Uberblick iiber die in der Parameterstudie beriicksichtigten Parameter. Mit
dem Symbol “J* sind freie Parameter gekennzeichnet.

Parameter Symbol Wert
Staubkornzusammensetzung ) Silikat, Sil-Graph
Staubkornform oblat
Achsenverhéltnis a/b () 1,1-4
Exponent der Korngréfsenverteilung -3,5
Minimale Staubkorngrofse Amin 5nm
Maximale Staubkorngrofie amax (1) 50nm - 50 pm

werden wiirde, wenn jedes Staubkorn in der Staubkornzusammensetzung perfekt an das
Magnetfeld ausgerichtet ware und keine Neigungs- oder Sichtlinieneffekte berticksichtigt
werden wiirden, die den Polarisationsgrad verringern kénnten. In einem realistischen Fall
ware der Polarisationsgrad daher geringer. Um diesen Umstand auszugleichen, wird ein
Parameter («) eingefiihrt, welcher als Skalierungsfaktor verwendet wird, um den berech-
neten Polarisationsgrad kiinstlich zu verringern. Fiir einen bestimmten Fall wird dieser
Parameter einheitlich auf alle Wellenldngen (d.h. auf jenen Polarisationsgrad, welcher sich
ergibt, wenn man fiir eine bestimmte Beobachtungswellenléinge die korrespondierenden
optischen Eigenschaften annimmt) angewendet.

Silikat Staubphase

Die berechneten Ergebnisse fiir den Polarisationsgrad fiir oblate Staubkorner, welche
ein Achsenverhéltnis von a/b = 2 aufweisen und aus reinem Astrosilikat bestehen, sind
in Abbildung A.3 dargestellt. Die gezeigten Fehlerbalken geben den durchschnittlichen
Polarisationsgrad bei 154 pm, 214 pm und 850 pm an (durchschnittlicher Polarisationsgrad
innerhalb von 0,07 und 0,27 I/Ihax, siche Abbildung 5.2). In diesem Fall sind die berech-
neten Polarisationsgrad-Ergebnisse fiir jede der betrachteten maximalen Staubkorngréfsen
mit den Beobachtungen vereinbar (mit der Ausnahme apyax = 10 pm). Selbiges gilt fiir
jedes andere Achsenverhéltnis (1,1; 1,5; 3; 4; siehe Abbildung A.6 bis A.10). Die Ergebnisse
sind die gleichen, es muss lediglich der a-Parameter dementsprechend anpasst werden. In
diesem Fall kénnen die Eigenschaften des Staubes in CB54 nicht eingeschriankt werden.

Sil-Graph Staubphase

Die Ergebnisse fiir den berechneten Polarisationsgrad fiir nicht-sphérische Staubkoérner
mit einem Achsenverhéltnis von a/b = 1,1, bestehend aus Sil-Graph, sind in Abbildung
A.4 dargestellt. Die hier gezeigten Ergebnisse stellen den Idealfall dar, d.h. o = 1. Selbst
in diesem Idealfall ist der berechnete Polarisationsgrad zu gering. Daher muss das Ach-
senverhéaltnis der Staubkdrner in CB54 grofser als 1,1 sein, um mit den Beobachtungen
iibereinzustimmen.

Die Ergebnisse fiir den berechneten Polarisationsgrad fiir oblate Staubkorner, die aus
Sil-Graph mit einem Achsenverhéltnis von a/b = 2 bestehen, sind in Abbildung A.5
dargestellt. Hier wird Staub mit maximalen Korngrofen amax € (50nm — 5um) analy-
siert. Maximale Staubkorngréfen von bis zu 0,75 pnm erlauben es, die Beobachtungen
wiederzugeben. Wenn ein Achsenverhéltnis von a/b = 4 angenommen wird, so ergibt sich
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12 A Silikat ; a/b = 2,0
X  amax = 250nm, o = 0,096 X  amax = 10pm, a = 0,096 X  @max = 40pm, o = 0,16
X amax = lpm, a = 0,096 X  amax = 20pm, a = 0,096 X  amax = 50pm, o = 0,16
10 A Gmax = 5um, a = 0,096 X Gmax = 30pm, o = 0,12
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Abbildung A.3 Berechneter Polarisationsgrad ('x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fir Silikatstaubkorner mit einem Achsenverhéltnis von 2.
Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die
Beobachtungen bei 154 pm, 214 pm und 850 pm.

amax — 1pm (siehe Abbildung A.10).

Zusammenfassend lassen sich die folgenden Einschrankungen fiir die Staubeigenschaften
ableiten: Unter der Annahme von reinem Astrosilikat-Staubkoérnern kénnen keine Staub-
parameter bestimmt werden. Wird eine Mischung aus Silikat und Graphit betrachtet, so
muss der Staub in CB54 ein Achsenverhéltnis von a/b > 1,1 aufweisen. Zudem ist die
maximale Staubkorngrofe amax < 0,75 pum (< 1um fiir a/b = 4). Dieser Befund dhnelt
den Ergebnissen von Zielinski u. a. (2021), welche amax = 2 pm fiir die Bok-Globule B335
bestimmten (siehe Kapitel 3) und Vaillancourt u. a. (2020), welche apax = 0,7 pm fiir den
Taurus-Molekiilwolkenkomplex fanden sowie Steinacker u. a. (2015), welche amax = 1,5 pm
fiir verschiedene massenarme Kerne mittels Spitzer-Beobachtungen ermittelten.

Es sei darauf hingewiesen, dass sich diese Ergebnisse drastisch d&ndern kénnen, wenn
Graphitstaubkorner an das Magnetfeld ausgerichtet sind oder andere Staubphasen — wie
polyzyklische aromatische Kohlenwasserstoffe (PAH) — berticksichtigt wiirden. Eine Erwei-
terung des Parameterraums in diese Richtung ist jedoch nicht im Rahmen dieser Studie
vorgesehen.
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12 1 Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 1,1
X  amax = 50nm , o = 1,0 X  amax = 750nm , o = 1,0 X @max = 3pm, a = 1,0
X amax = 100nm , o = 1,0 Amax = lpm, a = 1,0 X  Gmax = 4pm, a = 1,0
10 A X  amax = 500nm , o = 1,0 X @max = 2pm, a = 1,0 Amax = 5um, a = 1,0
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Abbildung A.4 Berechneter Polarisationsgrad ('x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Sil-Graph Staubkorner mit einem Achsenverhéltnis von
1,1. Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die
Beobachtungen bei 154 nm, 214 pm und 850 pm.

12 1 Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 2,0
X  amax = 50nm , o = 0,25 X  amax = 750nm , o = 0,26 X @max = 3pm, a = 0,26
X amax = 100nm , o = 0,25 Amax = lpm, a = 0,26 X  Gmax = 4pm, o = 0,26
10 A X Gmax = 500nm , a = 0,25 X Gmax = 21m, a = 0,26 Gmax = Dum, o = 0,26
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Abbildung A.5 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fur Sil-Graph Staubkérner mit einem Achsenverhéltnis von
2. Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die
Beobachtungen bei 154 nm, 214 pm und 850 pm.
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12 A Silikat ; a/b = 1,1
X @max = 250nm, a = 0,6 X  amax = 10pm, o = 0,6 X amax = 40pm, a = 1,0
X  amax = lpm, o = 0,6 X  amax = 20pm, o = 0,6 X  amax = 50pm, a = 1,0
10 Amax = Opm, a = 0,6 X amax = 30pm, a = 0,8
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12 1 Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 1,1
X  amax = 50nm, a = 1,0 X  Gmax = 750nm , a = 1,0 X amax = 3pm, a = 1,0
X @max = 100nm , a = 1,0 Gmax = 1pm, o = 1,0 X  amax = 4pm, o = 1,0
10 A X  amax = 500nm , o = 1,0 X amax = 2pm, o = 1,0 Amax = d5pm, a = 1,0
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Abbildung A.6 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkdrner (oben) und Sil-Graph-Staubkdrner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 1,1. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214 pm und 850 pm.
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12 1 Silikat ; a/b = 1,5
X  amax = 250nm, o = 0,15 X  amax = 10pm, o = 0,15 X @max = 40pm, o = 0,25
X  amax = lpm, o = 0,15 X  amax = 20pm, o = 0,15 X  amax = 50pm, o = 0,25
10 Amax = dpm, o = 0,15 X amax = 30pm, a = 0,2
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12 A Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 1,5
X  @max = 50nm , a = 0,362 X  amax = 750nm , o = 0,377 X Gmax = 3pm, o = 0,377
X  amax = 100nm , o = 0,362 Amax = lpm, a = 0,377 X  amax = 4pm, a = 0,377
10 X @max = 500nm , o = 0,362 X amax = 2pm, a = 0,377 Amax = Spm, a = 0,377
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Abbildung A.7 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von

Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkérner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 1,5. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214 pm und 850 pm.
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12 Silikat ; a/b = 2,0
X @max = 250nm, a = 0,096 X @max = 10pm, o = 0,096 X amax = 40pm, a = 0,16
X  amax = lpm, a = 0,096 X  amax = 20pm, a = 0,096 X  amax = 50pm, a = 0,16
10 A Amax = 5um, a = 0,096 X Gmax = 30pm, a = 0,12
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12 A Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 2,0
X  Gmax = 50nm , a = 0,25 X  amax = 750nm , a = 0,26 X amax = 3pm, a = 0,26
X  @max = 100nm , « = 0,25 Amax = lpm, a = 0,26 X  amax = 4pm, a = 0,26
10 A X  amax = 500nm , a = 0,25 X @max = 2pm, o = 0,26 Amax = dpm, o = 0,26
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Abbildung A.8 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkdrner (oben) und Sil-Graph-Staubkdrner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 2,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214 pm und 850 pm.
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12 A Silikat ; a/b = 3,0
X  amax = 250nm, a = 0,072 X @max = 10pm, a = 0,072 X @max = 40pm, o = 0,101
X amax = lpm, a = 0,072 X  amax = 20pm, a = 0,072 X  amax = 50pm, o = 0,101
10 A Gmax = 5um, a = 0,072 X @max = 30pm, a = 0,081
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12 1 Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 3,0
X  amax = 50nm , a = 0,212 X  amax = 750nm , a = 0,221 X Gmax = 3pm, a = 0,221
X amax = 100nm , a = 0,212 Amax = lpm, a = 0,221 X  amax = 4pm, o = 0,221
10 A X  apmax = 500nm , o = 0,212 X @max = 2pm, a = 0,221 Amax = 5pm, a = 0,221
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Abbildung A.9

Wellenlénge [pm]

Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkérner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 3,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214 pm und 850 pm.
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12 A Silikat ; a/b = 4,0
X  amax = 250nm, o = 0,063 X amax = 10pm, a = 0,063 X @max = 40pm, o = 0,074
X amax = lpm, o = 0,063 X  amax = 20pm, a = 0,063 X amax = 50pm, o = 0,074
10 ~ Gmax = 5um, o = 0,063 X @max = 30um, a = 0,063
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12 A Sil-Graph (Graphit nicht ausgerichtet) ; a/b = 4,0
X  @max = 50nm , a = 0,209 X  @max = 750nm , o = 0,217 X @max = 3pm, a = 0,217
X  @max = 100nm , a = 0,209 Amax = 1pm, o = 0,223 X  amax = 4pm, a = 0,217
10 A X  amax = 500nm , a = 0,209 X amax = 2pm, a = 0,217 Amax = 5Spm, a = 0,217
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Abbildung A.10 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkérner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 4,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 nm,
214 pm und 850 pm.
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Anhang B

Einheiten und Konstanten

Tabelle B.1: Liste der benutzten astronomischen Einheiten und physikalischen Fundamen-

talkonstanten.

Einheit / Naturkonstante

Formelzeichen ~Wert (gerundet)

Astronomische Einheit au 1,496-10' m
Sonnenleuchtkraft Lo 3,846-102 W
Sonnenmasse Mo 1,989-10%0 kg
Sonnenradius Ro 6,963 42-10% m
Parallaxensekunde (Parsec) pc 3,086-10'6 m

Jansky Jy 1-11072WHz ' m~2
Gravitationskonstante G 6,6726-10" 1 m3 kgs—2
Lichtgeschwindigkeit im Vakuum ¢ 2,9979-103 ms~!
Plancksches Wirkungsquantum h 6,6261-10734 J s
Boltzmann-Konstante kg 1,3807-107 2 JK!
GauR G 10-107*T
Atommasse Wasserstoff my 1,6735575-102" kg
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Karte des Polarisationsspektrums (p214um/p154um) von OMC-3. Die Iso-
konturlinien markieren 10, 30, 50, 70 und 90 % der maximalen Sdulendichte.
Das raumliche Auflosungselement von 18,2” bei 214 pm (definiert durch
die FWHM) ist rechts unten angegeben. . . . . . . . . .. . ... ... ...

Polarisationsspektrum (p214yum / p154pm) als Funktion der Saulendichte
(oben) und Temperatur (unten). Rote (blaue) Kreuze weisen auf ein Pola-
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links: Intensitdts- und Polarisationskarte, aufgenommen mit SHARC 1T bzw.
Hertz bei 350 pm. Uberlagert dargestellt werden die Polarisationsvektoren
in Weifl und Schwarz (Houde u.a., 2004, (©AAS). Oben rechts: Gesam-
tintensitat, beobachtet bei 850 pm mit SCUBA, mit iiberlagerten Polari-
sationsvektoren in Blau (Matthews u.a., 2001, (C)AAS). Unten links: Die
Gesamtintensitat, beobachtet bei 1,2 mm mit ALMA, ist mit iiberlagerten
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wurden mit JVLA bei 9mm beobachtet (Liu u.a., 2021a, (©)AAS). Unten
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Oben links/Oben rechts: SOFIA/HAWC+ Band D (154 pm, links) und E
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dargestellt. Die Lange der Vektoren ist proportional zum Polarisationsgrad
und die Richtung gibt die Orientierung der linearen Polarisation an. Die
Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitit.
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entsprechenden Abbildungen angegeben. Unten: Vergrofserung der zentralen
Region von CB54. Hier werden zusétzlich zu den Kriterien (5.1), (5.2) und
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als Funktion der Intensitét, skaliert auf den Maximalwert. Die Anpassungs-
gleichung ist Gleichung (3.3). . . . . . . . . . . . ... ... ... ...
Polarisationsgrad bei 154 pm (rot), 214 pm (blau) und 850 pm (schwarz)
als Funktion der Intensitat. . . . . . . .. .. .. ... L.
SOFIA /HAWC +-Intensititskarten von CB54 bei 154 pm (links) und 214 pm
(rechts). Unter der Annahme, dass die detektierte Polarisation durch an das
Magnetfeld ausgerichtete, nicht-sphérische Staubkorner verursacht wird,
kann die Richtung des Magnetfelds durch Drehung der Polarisationsvek-
toren um 90° dargestellt werden. Die Isokonturlinien markieren 20, 40,
60 und 80 % der maximalen Intensitdt. Nach den Kriterien (5.1) bis (5.3)
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Links: SOFIA /HAWC-+-Intensitédtskarte von CB54 bei 214 pm. Die Isokon-
turlinien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitéat. Die
Gesamtintensitét ist mit iiberlagerten Polarisationsvektoren in rot (154 pm),
blau (214 pm) und schwarz (850 pm) dargestellt. Die Vektoren haben eine
feste Lange und sind um 90° gedreht, um die Richtung des Magnetfelds
abzubilden. Die raumlichen Auflésungselemente von 13,6” bei 154 num, 18,2”
bei 214 um und 14,7” bei 850 pm (definiert durch FWHM) sind jeweils oben
rechts, unten rechts und unten links angegeben. Rechts: Vergroferung der
zentralen Region von CBb4. . . . . . . .. . ..o

Vergleich zwischen den aus SOFIA/HAWC+ und SCUPOL-Beobachtungen
abgeleiteten Magnetfeldrichtungen. Die Farbskala zeigt die kleinste Ab-
weichung Af (obere drei Abbildungen) und die kleinste mit Vorzeichen
versehene Abweichung 66 (untere drei Abbildungen) zwischen den Polari-
sationsvektoren bei den jeweiligen Wellenldngen innerhalb eines Pixels. Die
Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und 80 % der maximalen Intensitét.
Links oben: Vergleich zwischen 154 pm und 214 pm. Rechts oben: Vergleich
zwischen 154 pm und 850 pm. Mitte links: Vergleich zwischen 214 pm und
850 pm. Siehe Abschnitt 5.3.2 fiir die entsprechende Analyse. . . . . . ..

Multiwellenldngen- und Multiskalen-Polarisationskarten von CB54. Oben
links: Polarisationskarte von CB54 im nahinfraroten Wellenl&ngenbe-
reich (Js-Band, 1,24 pm, Bertrang u. a., 2014, iiberlagert mit einer DSS-
Intensitétskarte), beobachtet mit SOFT/NTT. (Credit: Bertrang u.a., A&A,
565, A94, 2014, (©) ESO). Die durchgezogenen Konturlinien stellen den blau-
verschobenen (stidwestlichen) und die gepunkteten Konturlinien den rot-
verschobenen (nordostlichen) Ausflusskegel dar (Yun und Clemens, 1994).
Oben rechts: Magnetfeldkarte von CB54 bei 154 pm (rot), 214 pm (blau) und
850 pm (schwarz), aufgenommen mit SOFIA /HAWC+ und SCUPOL (Henning
u. a., 2001; Matthews u. a., 2009). Unten links: Polarisationskarte von CB54
im optischen Wellenlangenbereich (R-Band, 0,66 pm; Wiederverwendung
von Abbildung 1 in Sen u.a., 2021), aufgenommen mit dem TUCAA Gira-
wali Observatorium. Unten rechts: Magnetfeldkarte von CB54 bei 1,3 mm,
beobachtet mit CARMA (Hull u.a., 2014, ©) AAS) . . . . . ... ... ...

Wellenldngenabhéngige Staubopazitiat x, fiir die betrachteten Staubmo-
delle: Sil-Graph (siehe Abschnitt 6.2.2), Potenzgesetz mit 8 = 1,62, Po-
tenzgesetz mit 5 = 2,0 (siehe Gleichung 6.1). . . . .. .. ... ... ...

Ergebnisse des Anpassungsprozesses fiir vier verschiedene Félle: Idealer
Fall (d.h. bekannte Staubeigenschaften), Potenzgesetz-Ansatz mit 5 =
(1,62; 2) und S als Anpassungsparameter (siche Gleichung 6.1). Oben:
Radiale Profile von Séulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert
die Eingangswerte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative
Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und den
Eingabewerten fiir die Sdulendichte (links) und Temperatur (rechts).
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Ergebnisse des Anpassungsprozesses im idealen Fall fiir das Referenzmo-
dell bei unterschiedlicher Auswahl von Beobachtungswellenlédngen. Oben:
Radiale Profile der Sdulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert
die Eingabewerte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative
Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und
den Eingabewerten fiir Siulendichte (links) und Temperatur (rechts). Die
Wahl der Wellenldngenkombination (54, 70, 89, 100) pm fithrt zu etwas
geringeren Abweichungen hinsichtlich der Sdulendichte im Vergleich zu den
anderen Beobachungswellenlédngen, fiir die sich sehr &hnliche Abweichungen
ergeben. . . . ..

Wie Abbildung 6.3, jedoch wurde zur Bestimmung der Staubeigenschaften
der Potenzgesetz- Ansatz mit [ als Anpassungsparameter verwendet.

Ergebnisse des Anpassungsprozesses fiir die Sdulendichte und Temperatur
im idealen Fall fiir das Referenzmodell bei der Verwendung verschiede-
ner Selektionen von ALMA-Beobachtungswellenléngen. Mit Ausnahme von
(650, 870, 1300, 1620) pm und (1.3, 1.62, 2, 3) mm, liefern alle ALMA-
Beobachtungswellenldngenkombinationen sehr &hnliche Ergebnisse.

Uberblick iiber die Anpassungsergebnisse im Idealfall fiir hohere optische
Tiefe. Die hier angegebenen Werte fiir die optische Tiefe stellen die Maxi-
malwerte bei 850 pm dar, d.h. im Kern der Kugel. Links: Radiale Profile
der Sdulendichte. Dadurch, dass die Sdulendichte mehrere Gréfsenordnun-
gen umfasst, sind die Profile auf den jeweiligen maximalen Eingangswert
normiert. Die durchgezogenen Linien markieren die Eingabewerte und die
gestrichelten Linien die abgeleiteten Werte fiir die Sdulendichte. Rechts:
Relative Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses
und den Eingabewerten. . . . . . . . . . ... ...

Ergebnisse des Anpassungsprozesses im idealen Fall fiir das Referenzmodell
bei Beriicksichtigung verschiedener maximaler Staubkorngréfen. Oben:
Radiale Profile der Sdulendichte und Temperatur. Die blaue Linie markiert
die Eingangswerte fiir die Sdulendichte bzw. Temperatur. Unten: Relative
Abweichungen zwischen den Ergebnissen des Anpassungsprozesses und den
Eingabewerten fiir Sdulendichte (links) und Temperatur (rechts). Betrachtet
man Gmax = 0,25 pm und apmax = 11m sind die Ergebnisse fiir Sdulendichte
und Temperatur sehr &hnlich. . . . . . . ... ... ... 00

Wie Abbildung 6.7, jedoch wurde zur Bestimmung der Staubeigenschaften
der Potenzgesetz-Ansatz mit 8 als Anpassungsparameter verwendet. Be-
trachtet man amax = 0,25 pm und amax = 1 pm sind die Ergebnisse fiir die
Saulendichte sehr dhnlich. . . . .. .. ... ... 00000

Staubemissionsindex [ in Abhéngigkeit von der maximalen Staubkorngrofie
amax- Potenzgesetz: Bsanm wird aus Gleichung (6.1) abgeleitet; SED: Ssgp
wird aus Gleichung (6.6) bestimmt. . . . . . . ... .. ... L.

Ergebnisse des Anpassungsprozesses in Bezug auf die optische Tiefe 7 als
Funktion des Abstands zum Zentrum im Fall des Referenzmodells. Die
Ergebnisse sind fiir den Potenzgesetz-Ansatz mit § = (1,62; 2,0) und S als
Anpassungsparameter dargestellt. Bei der Betrachtung des Potenzgesetz-
Ansatzes mit 8 = 2 und 8 als Anpassungsparameter sind die Ergebnisse
dhnlich, insbesondere bei langeren Wellenlangen. . . . . . . . .. ... ..
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Ergebnisse des Anpassungsprozesses im Fall des Referenzmodells, aber mit
einer Temperatur, welche linear von 100 K (im Zentrum) auf 20 K (am #u-
fseren Rand) abnimmt. Die blaue Linie markiert die Eingangswerte fiir die
Saulendichte bzw. die sphéirische Temperaturverteilung. Bei Berticksichti-
gung des Potenzgesetz-Ansatzes mit S = 2 und [ als Anpassungsparameter
sind die Ergebnisse fiir die Sdulendichte &hnlich. . . . . .. .. ... .. ..

Wie Abbildung 6.11, jedoch mit exponentiell abnehmender Temperatur von
100K (im Zentrum) auf 20 K (am &uferen Rand). Bei Beriicksichtigung
des Potenzgesetz-Ansatzes mit § = 2 und § als Anpassungsparameter sind
die Ergebnisse fiir die Sdulendichte dhnlich. . . . . ... ... .. ... ..

Vollstandige SOFIA /HAWC+ Band D (154 pm, links) und E (214 pm, rechts)
Polarisationskarten von OMC-3. Die Gesamtintensitdt ist mit iiberlagerten
Polarisationsvektoren in Blau dargestellt. Die Lénge der Vektoren ist pro-
portional zu dem Polarisationsgrad und die Richtung gibt die Orientierung
der linearen Polarisation an. Die Isokonturlinien markieren 20, 40, 60 und
80 % der maximalen Intensitét. Nach den Kriterien (4.1) und (4.2) werden
nur Vektoren mit I > 10007 und p > 3 0, beriicksichtigt (siehe Abschnitt
4.2.2). Die rdumlichen Auflosungselemente von 13,6” fiir 154 um und 18,2”
fiir 214 pm (definiert durch FWHM) sind in den unteren rechten Ecken der
entsprechenden Abbildungen angegeben. . . . . . . . ... . ... ... ..

Karten der optischen Tiefe bei Wellenldngen von 154 um (oben links),
160 pm (oben rechts), 214 pm (unten links) und 850 pm (unten rechts).
Die Konturlinien markieren 10, 20, 30, 40, 50, 60, 70, 80 und 90 % der
maximalen optischen Tiefe fiir jede Wellenlénge. Die weiffen Sternensymbole
markieren aus der Literatur bekannte stellare Quellen (Chini u. a., 1997).
Das raumliche Auflésungselement von 18,2” bei 214 pm (definiert durch
die FWHM) ist unten rechts in jeder Abbildung angegeben. . . . . . . . . .

Berechneter Polarisationsgrad (x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikatstaubkorner mit einem Achsenverhéltnis von 2.
Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die
Beobachtungen bei 154 pm, 214pm und 850 pm. . . . . . . . . . . ... ..

Berechneter Polarisationsgrad (x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Sil-Graph Staubkorner mit einem Achsenverhéaltnis
von 1,1. Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad
fiir die Beobachtungen bei 154 pm, 214 pm und 850 pm. . . . . . . . . . ..

Berechneter Polarisationsgrad (x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Sil-Graph Staubkorner mit einem Achsenverhéaltnis
von 2. Die Fehlerbalken zeigen den durchschnittlichen Polarisationsgrad
fiir die Beobachtungen bei 154 pm, 214 pm und 850 pm. . . . . . . . . . ..

Berechneter Polarisationsgrad (x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkorner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 1,1. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 um,
214pm und 850pm. . ... L L L
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A.7 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von

A8

A9

Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkorner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 1,5. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214pm und 850 pm. . . ...
Berechneter Polarisationsgrad ("x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkorner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 2,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214pm und 850 1m. . ... oL
Berechneter Polarisationsgrad (x’-Markierungen) unter Verwendung von
Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkérner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 3,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 ym,
214pm und 850 pm. . ... L.

A.10 Berechneter Polarisationsgrad (’x’-Markierungen) unter Verwendung von

Gleichung (A.1) fiir Silikat-Staubkorner (oben) und Sil-Graph-Staubkorner
(unten) mit einem Achsenverhéltnis von 4,0. Die Fehlerbalken zeigen den
durchschnittlichen Polarisationsgrad fiir die Beobachtungen bei 154 pm,
214pm und 850 pm. . ... L.
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