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Thema
Im Zentrum dieser Doktorarbeit steht die Untersuchung der inneren Strukturen zirkumstella-
rer Scheiben um T Tauri-Sterne sowie die Analyse zirkumstellarer Staub- und Eisteilchen und
ihres Einflusses auf die Scheibenstruktur.
Unter Zuhilfenahme von theoretisch berechneten Vergleichsspektren gibt der Verlauf der
10 pm-Emissionsbande in den Spektren junger stellarer Objekte Hinweise auf den Entwick-
lungsgrad von Silikatstaub. Die Silikatbanden von 27 T Tauri-Objekten werden analysiert,
um nach potentiell vorliegenden Korrelationen zwischen der Silikatstaubzusammensetzung
und den stellaren Eigenschaften zu suchen. Analog erlaubt das Absorptionsband bei 3 um,
das dem Wassereis zugeschrieben wird, eine Untersuchung der Entwicklung von Eiskérnern in
jungen stellaren Objekten. Erstmals ist es gelungen, kristallines Wassereis im Spektrum eines
T Tauri-Objektes nachzuweisen.
Unser wichtigstes Hilfsmittel zur Analyse der Temperatur- und Dichtestrukturen zirkum-
stellarer Scheiben ist ein Monte-Carlo-Strahlungstransportprogramm. In einem erweiterten
Modellansatz wird die Dichtestruktur der Scheibe in Abhéngigkeit von deren Temperaturver-
teilung selbstkonsistent, mit Hilfe der hydrostatischen Gleichgewichtsbeziehung ermittelt. Die
korrekte numerische Umsetzung wird in einer Vergleichsstudie verifiziert.
Interferometrische Beobachtungen von 14 T Tauri-Objekten im mittleren und nahen infraro-
ten Wellenléingenbereich liefern Informationen iiber die rdumliche Verteilung von warmem und
heiflem Staub. Ebenfalls sind Aussagen iiber die radiale Abhéngigkeit des Entwicklungsgrades
von Silikatstaub in den zirkumstellaren Scheiben um T Tauri-Sterne moglich. Zur Modellie-
rung interferometrischer Messungen und gleichzeitig der spektralen Energieverteilungen der
beobachteten Objekte wird der Ansatz der passiven Scheibe bzw. der aktiven Scheibe mit
oder ohne zirkumstellarer Hiille herangezogen. Mit Hilfe der interferometrischen Messungen
kann die Anzahl der Modelle, die allein die spektrale Energieverteilung reproduzieren kénnen,
verringert werden.

Subject
The key issues of this thesis is the investigation of the inner regions of the circumstellar disks
around T Tauri stars as well as the analysis of the properties of circumstellar dust and ice
particles and their influence on the disk structure.
Using theoretically calculated spectra for different dust components as reference, the shape
of the 10 um emission feature in the spectra of young stellar objects provides hints for the
evolutionary state of silicate dust. The silicate features of 27 T Tauri objects are analysed in
order to find possible correlations between the silicate dust composition and stellar properties.
Correspondingly, similar informations about the evolutionary status of water ice in circum-
stellar disks can be derived from the absorption band at 3 um. For the first time crystallised
water ice was detected in the spectrum of a T Tauri object.
Our primary tool of the analysis of the density and temperature structure of circumstellar
disks is a Monte-Carlo program for radiative transfer simulations. In an extended modeling
approach the density structure of the disk is self-consistently determined by the relation of
hydrostatical equilibrium. The numerical implementation is tested in a benchmark study.
Interferometric observations of 14 T Tauri objects in the mid- and near-infrared wavelength
range provide informations about the spatial distribution of warm and hot dust. Furthermo-
re, it is found that the evolutionary state of silicate dust depends on its radial location in
the circumstellar disks of T Tauri stars. For the modeling of all the interferometric measure-
ments and of the spectral energy distributions of the observed objects, simultaneously, the
approach of a passive disk and an active disk with or without a circumstellar envelope is used,
respectively. By means of the interferometric measurements, the number of models that can
reproduce the spectral energy distribution, is strongly reduced.
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The Objects Of Joy

1.1 Thematik und Fragestellung

T Tauri-Sterne wurden von Joy (1945) als veridnderliche Sterne mit einem Spektraltyp von F5
bis G5 definiert, die im visuellen Wellenléingenbereich ihrer spektralen Energieverteilung zahl-
reiche, ausgepréigte Emissionslinien, insbesondere die Balmer Wasserstofflinien (z.B. Ha bei
A = 6563A), die metallischen Call H- und K-Linien (A = 3969A und A\ = 3934 A) sowie
Linien verbotener Ubergéinge (z.B. Fel bei A\ = 4063 A und X\ = 4132A), aufweisen. Nach-
dem T Tauri-Sterne oft in der Nihe von ,,OB-Assoziationen“® und/oder dichten und kiihlen,
interstellaren Wolken zu finden sind, nahm man an, es miifite sich bei diesen um junge Sterne
handeln, die sich bislang noch nicht zu einem Hauptreihenstern entwickelt haben (Ambarts-
umian 1947). Tatséchlich hat ihre Einordnung in das Hertzsprung-Russell-Diagramm und ein
folgender Vergleich mit theoretisch berechneten, stellaren Entwicklungskurven ihr junges Alter
bestétigt (z.B. D’Antona & Mazzitelli 1994). Auch die Présenz einer ausgepriagten Lithium-
Absorptionslinie (A = 6708 A), die in den Spektren von Hauptreihensternen kaum noch auftritt,
ist ein weiteres Indiz fiir ihr geringes Alter. Wihrend der nuklearen Brennphase wird Lithium
im Sterninneren durch Protoneneinfang meist noch vor dem Erreichen des Hauptreihenastes des
Hertzsprung-Russell-Diagramms aufgebraucht (Bodenheimer 1965). T Tauri-Sterne sind dem-
nach junge stellare Objekte mit einem Alter von wenigen 10.000 bis ca. 10 Millionen Jahren.
Ein weiteres charakteristisches Kennzeichen von T Tauri-Sternen sind die in verschiedenen Wel-
lenléingenbereichen vorkommenden, periodischen oder aperiodischen, kurz- oder langfristigen,
photometrischen und spektroskopischen Schwankungen unterschiedlicher Amplitude. Die Ur-
sachen solcher Schwankungen konnen sehr unterschiedlicher Natur sein (z.B. Gahm 1988).

Im Vergleich zu Hauptreihensternen des gleichen Spektraltyps ist ihr Strahlungsfluff im ge-
samten Wellenlédngenbereich des elektromagnetischen Spektrums deutlich erhoht, was eine wei-
tere typische Eigenschaft von T Tauri-Sternen ist. Dieser zusétzliche Strahlungsfluf ist dafiir
verantwortlich, dafl die fiir ihre Spektralklasse typischen Absorptionslinien deutlich geschwicht
vorliegen oder sogar ginzlich fehlen. Dieser Effekt wird als ,, Veiling“P bezeichnet. Wihrend man
davon ausgeht, dafl der erhohte Strahlungsflul im kurzwelligen Spektralbereich (A < 1 pum)
durch die auf die Sternoberfliche akkretierende zirkumstellare Materie verursacht wird (z.B.
Hartmann 2000), hat die Strahlung im Infrarot- und Millimeterbereich ihren Ursprung in zir-

20B-Assoziationen sind Ansammlungen kurzlebiger Sterne der Spektralklasse O und B.
Pengl.: Verschleierung
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kumstellarem Staubmaterial, das vom Stern geheizt wird.

Die Beobachtungen von T Tauri-Sternen mit Hilfe interferometrischer Mefitechniken (z.B.
Sargent & Beckwith 1987) und insbesondere mit Hilfe des HST (Hubble Space Telescope; z.B.
Burrows et al. 1996; Padgett et al. 1999) konnten letztendlich bestétigen, was schon ldngst durch
theoretische Modelle der Objektentwicklung bzw. empirische Mefimethoden vermutet worden
war (Tscharnuter 1987; Yorke et al. 1993; Adams et al. 1987). Aus einem Fragment der ur-
spriinglichen Molekiilwolke bildet sich um den Stern eine rotierende Scheibe aus Gas und Staub.

Wihrend in den frithen Phasen der Entwicklung eines T Tauri-Objektes immer noch reichlich
Staub auflerhalb der zirkumstellaren Scheibe, ndmlich in der umliegenden, mehr diffusen Hiille,
vorliegt, setzt sich bei der weiteren Entwicklung auch dieses Material sukzessiv auf der Scheibe
ab. Entsprechend teilt man junge stellare Objekte, einschliefilich T Tauri-Objekte, in verschie-
dene Entwicklungsklassen ein, die mit Hilfe des Spektralindexes a (AF) o A%) voneinander
unterschieden werden. Die Grofle o wird als Mittelwert im Wellenléngenintervall [2 pm; 100 pm)]
der spektralen Energieverteilung A\F) bestimmt. Die Entwicklungssequenz lautet (Lada 1987;
Adams et al. 1987, André et al. 1993):

e Klasse-0-Objekt: tief eingebetteter Protostern (o > 0; stark erhdhter Strahlungsflufl im
Infrarot- und Millimeterbereich, kein Sternspektrum);

e Klasse-I-Objekt: zirkumstellare, optisch dicke Scheibe mit massereicher Hiille (o = 0);
o Klasse-II-Objekt: zirkumstellare, optisch dicke Scheibe ohne Hiille (—4/3 < o < 0);

e Klasse-ITI-Objekt: sich auflésende, optisch diinne Scheibe/Planetensystem (o < —3; spek-
trale Energieverteilung wird vom Sternspektrum dominiert).

In den Klasse-0- bis Klasse-II-Objekten stellt die gasformige Materie den grofiten Massenanteil
in der zirkumstellaren Scheibe, wiahrend die feste Materie, wie Staub, Gestein und Eis nur ca.
1% der Scheibenmasse in sich vereinigt (z.B. Hildebrand 1983). T Tauri-Sterne gehoren zu den
massedrmeren jungen stellaren Objekten und besitzen eine Masse zwischen 0,02 und maximal
2 bis 3 Sonnenmassen (Mg). An die obere Massengrenze schliefit sich die Gruppe der Herbig-
Ae/Be-Objekte (HAeBe) an. HAeBe-Objekte sind junge stellare Objekte des Spektraltyps A
oder B (Herbig 1960) und im Vergleich zu den T Tauri-Sternen leuchtkréftiger. Man nimmt an,
daB sich HAeBe-Objekte wie T Tauri-Objekte entwickeln, eine Vermutung, die u.a. in dieser
Arbeit gepriift wird.

Zirkumstellare Scheiben um T Tauri-Sterne sind Vorldufer von Planetensystemen, &hnlich
dem Sonnensystem (Lissauer 1993; Nagasawa et al. 2005). Zwei konkurrierende Modelle der
Planetenentstehung werden unterschieden: Einerseits geht man davon aus, dafl Planeten iiber
wenige Millionen Jahre durch die Koagulation kleinster, mikrometergrofler Staubteilchen und
nachfolgender Gasanlagerung entstehen, was als ,,Core Accretion-Gas Capture®-Theorie bekannt
ist. Andererseits gibt es die Vorstellung, dal Planeten durch die Auswirkungen gravitativer In-
stabilitdten, die in einer zirkumstellaren Scheibe auftreten kénnen, entstehen (Boss 2000).

Die Analyse zirkumstellaren Staubmaterials, insbesondere von Silikatstaub und Wassereis,
und dessen Entwicklung in den zirkumstellaren Scheiben um T Tauri-Sterne ist das zentrale The-
ma im ersten Teil dieser Arbeit. Getragen sind die einzelnen Abschnitte von Schliisselfragen, die
im folgenden formuliert werden sollen.
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Wie entwickelt sich Silikatstaub in den zirkumstellaren Scheiben um T Tauri-Sterne, und
ist der Entwicklungsstand von den Figenschaften des zentralen Sterns abhdngig? Was sind die
zeitlichen Abldufe solcher Entwicklungsprozesse? Lassen sich gegeniiber der Entwicklung von
Silikatstaub in den zirkumstellaren Scheiben um HAeBe-Sterne Unterschiede aufzeigen?

Die Verbindungen des Siliziums stellen die in Staub und spéter in Gesteinsplaneten am
héiufigsten auftretenden Verbindungen dar. Unter Staubentwicklung versteht man einerseits das
Wachstum von Staubteilchen, andererseits gehoren dazu auch Modifikationen der Festkorper-
struktur. In seiner urspriinglichen Form, wie es im interstellaren Raum zu finden ist, besteht
der Staub aus Teilchen, die einzeln eine Grofle von kaum 0,1 um aufweisen. Dies haben Un-
tersuchungen des Extinktionsverhaltens des interstellaren Mediums gezeigt (Mathis et al. 1977;
Indebetouw et al. 2005). Auch bestehen die einzelnen Silikatstaubkorner anfangs noch aus einer
ungeordneten Akkumulation noch kleinerer Silikatteilchen. Das Silikat ist dadurch sehr sprode
und leicht zerbrechlich, eine festigende Kristallstruktur liegt noch nicht vor (Kemper et al. 2004).
Obwohl Staubwachstum schon in kollabierenden Fragmenten der Molekiilwolken einsetzt (Os-
senkopf 1993; Suttner et al. 1999), haben Beobachtungen von Klasse-I-Objekten gezeigt, dafl
sich Staub erst in den zirkumstellaren Scheiben effektiv zu entwickeln beginnt. Nur zirkum-
stellare Scheiben weisen eine zur Staubkoagulation ausreichend hohe Teilchendichte auf (z.B.
Weidenschilling & Cuzzi 1993; Blum & Wurm 2000). Auch die Entstehung zirkulierender Wir-
bel, die Teilchen auch ldngerfristig gefangen halten kénnen (Klahr & Henning 1997; Johansen
& Klahr 2005), fordern Staubwachstum.

Mit Hilfe einer Analyse von Spektren im mittleren Infraroten (MIR) soll der Entwicklungs-
stand von Silikatstaub in 27 T Tauri-Sternen untersucht werden (Kap. 2). Dabei soll tiberpriift
werden, ob die Staubentwicklung von den Eigenschaften des zentralen Sterns abhéngt und ob
sich Parallelen zur Staubentwicklung in den massereicheren HAeBe-Objekten ziehen lassen.

Laft sich in den zirkumstellaren Scheiben um T Tauri-Sterne Wassereis finden, und in wel-
chen Regionen liegt es in den Scheiben vor? Unterliegt das Wassereis in T Tauri-Sternen auch
den Entwicklungsprozessen, wie sie bzgl. des Silikatstaubs gefunden wurden? Warum konnten
etwa 1 pm-grofie Fisteilchen bisher noch micht entdeckt werden? Findet ein Teilchentransport
zu zentraleren und/oder zu oberflichennahen Scheibenregionen statt? Woraus wurde das reiche
Wassereisvorkommen auf der Erde gespeist?

Obwohl Wassereis das am hiufigsten anzutreffende Eismolekiil in zirkumstellarer Materie ist
(Ehrenfreund et al. 1996), sind die Hinweise, die fiir die Existenz von Wassereis in entwickelte-
ren jungen stellaren Objekten sprechen, rar. Dies liegt insbesondere daran, dafl Wassereis nur
in den kalten, fiir hoch energetische Strahlung — u.a. hartes, ultraviolettes Licht (UV-Licht)
oder kosmische Strahlung — undurchdringlichen Scheibenregionen existieren kann. In diesem
Zusammenhang hat Cohen (1975) die Hypothese aufgestellt, dal Wassereis nur in den frithen
Entwicklungsphasen junger stellarer Objekte zu finden sei. Tatséchlich hat man Spuren von
Wassereis bisher nur in sehr jungen stellaren Objekten entdeckt, deren Sterne noch tief einge-
bettet sind (z.B. Brooke et al. 1999; Dartois & d’Hendecourt 2001). Dieses Ergebnis steht aber
im Widerspruch zu den Ergebnissen spektroskopischer Untersuchungen von Kometen, in denen
groBere Vorkommen an kristallinem Wassereis entdeckt wurden (Tokunaga 1987). Wie Planeten
sind Kometen Uberbleibsel einer zirkumstellaren Scheibe.

Obwohl man in den zirkumstellaren Hiillen einiger Klasse-0-Objekte schon geringe Spuren
von entwickeltem Wassereis, d.h. Eiskorner mit einem Radius von iiber ~0,5 pm, gefunden haben
will (z.B. Thi et al. 2001), bleibt bisher noch der eindeutige Nachweis aus, der fiir die Existenz
von Eiskornern mit noch gréfieren Radien (> 1 pum) spricht. Bei Silikatstaub hat man indes schon
zentimetergroffe Korner in jungen stellaren Objekten gefunden (z.B. Natta et al. 1997). Kristal-
lines Wassereis konnte bisher nur in den Spektren élterer, sehr leuchtkréaftiger Sterne, die dem
asymptotischen Riesenast im Hertzsprung-Russell-Diagramm angehéren, und vereinzelt auch in
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sehr leuchtkriftigen, massereichen jungen stellaren Objekten (z.B. Smith et al. 1989; Dartois et
al. 2002), nicht jedoch in den massearmen T Tauri-Objekten nachgewiesen werden, die mit dem
Vorlaufer unseres Sonnensystems die groffite Ubereinstimmung besitzen.

Mit Hilfe spektroskopischer Untersuchungen im NIR-Wellenléingenbereich (Nahes InfraRot) wird
in den zirkumstellaren Scheiben von T Tauri-Sternen nach Wassereis und entwickelteren Zu-
stdnden dieser Substanz gesucht (Kap. 3).

Der zweite Teil dieser Arbeit behandelt vertieft die Dichte- und Temperaturstruktur zirkum-
stellarer Scheiben. Dazu wird ein Simulationsprogramm zur selbstkonsistenten Behandlung des
Kontinuumsstrahlungstransports verwendet. Selbstkonsistenz bedeutet, dafl die Staubtempera-
tur und damit die Intensitdt der Staubstrahlung direkt aus der stellaren Heizung oder anderen
Heizprozessen (Reemission/Absorption, viskose Heizung) resultiert. Die Staubzusammensetzung
zirkumstellarer Scheiben bleibt auch in diesem Teil der Arbeit ein wichtiger Gegenstand der Ana-
lyse. Die Schliisselfragen lauten in diesem Zusammenhang:

Wie kann man die Dichtestruktur zirkumstellarer Scheiben beschreiben? Von welchen physi-
kalischen Gesetzmdjigkeiten geht man aus, und lassen sich diese auch in den Modellansdtzen
fiir zirkumstellare Scheiben einsetzen? Wo liegen die Grenzen bei der Anwendung einfacher phy-
sikalischer Gesetzmdfigkeiten zur Aufstellung der Scheibenstruktur?

Abgesehen von hydrodynamischen Studien geht man bei der Modellierung zirkumstellarer
Scheiben i.d.R. von einem parametrisierten Ansatz fiir die Dichteverteilung aus (z.B. Shakura &
Sunyaev 1973; Ulrich 1976). Zwar konnte man mit Hilfe solcher Modellansétze zahlreiche astrono-
mische Messungen reproduzieren, doch fehlt ihnen zumeist die physikalische Rechtfertigung, die
nur grundlegendere GesetzméBigkeiten liefern konnen. In unserem Strahlungstransportprogramm
verfolgen wir einen anderen Ansatz und nutzen das Prinzip des hydrostatischen Gleichgewichts
dafiir aus, die Dichtestruktur der zirkumstellaren Scheibe zu berechnen (Kap. 4). Die numerische
Umsetzung dieses neuen Ansatzes wird mit Hilfe von Testrechnungen verifiziert und es werden
Vergleiche zum parametrisierten Ansatz gezogen.

Konnen interferometrische Messungen junger stellarer Objekte und deren spektrale Energie-
verteilung durch ein und dasselbe Modell reproduziert werden? Reicht das Modell einer aus-
schliefllich vom Stern geheizten, zirkumstellaren Scheibe aus? Welche potentiellen Erweiter-
ungen kommen in den Modellen in Betracht? Welche Bedeutung besitzen Akkretionsprozesse und
missen sie in den Modellrechnungen beriicksichtigt werden? Kann man zwischen den verschie-
denen Modellansitzen unterscheiden? Sind mehrere, verschiedene Modelle maoglich, die jeweils
fiir sich die gemessenen Daten reproduzieren kinnen? Werden die Objekteigenschaften, die auf
grofler rdaumlicher Skala gewonnen wurden, durch die interferometrischen Messungen und der
nachfolgenden Modellierung bestdtigt? Beeinfluffit die Staubzusammensetzung die Struktur der
Scheibe? Ist die Zusammensetzung des zirkumstellaren Materials von dessen Scheibenposition
abhdngig oder ist der Teilchentransport in den Scheiben effektiv genug, um lokale Unterschiede
der Staubzusammensetzung auszugleichen?

Mit Hilfe einer Modellierung der spektralen Energieverteilung gewinnt man Informationen
iiber die Temperaturverteilung des zirkumstellaren Staubes (z.B. Bouwman et al. 2000). Mit-
tels solcher Informationen kann jedoch kein eindeutiges Modell der zirkumstellaren Scheibe re-
konstruiert werden (Men’shchikov & Henning 1994; Thamm et al. 1994). Nur aus zusétzlichen
Messungen, mit denen Informationen iiber die rdumliche Scheibenstruktur gewonnen werden, ist
man in der Lage, ein eindeutiges Modell der Temperatur- und Dichteverteilung zirkumstellarer
Scheiben aufzustellen. Gemeinsam mit einer Analyse der lokalen Staubzusammensetzung ist ein
solches Scheibenmodell Voraussetzung dafiir, die Entstehung von Planeten in weiterfithrenden
theoretischen Studien verstehen zu lernen.
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Die spektralen Energieverteilungen und die mittels MIDI (Mid-Infrared Interferometric in-
strument) gewonnenen Beobachtungsergebnisse, die die rdumliche Helligkeitsverteilung zahlrei-
cher T Tauri-Objekte wiedergeben, werden modelliert (Kap. 5, 6). Verschiedene Modellansétze
und mogliche Erweiterungen werden in diesem Zusammenhang vorgestellt. Das Standardmo-
dell ist eine vom Stern geheizte Scheibe®, in der Akkretionsprozesse und/oder Hiillenstrukturen
zusétzlich implementiert werden. Insbesondere werden auch Scheibenmodelle entwickelt, in de-
nen die Staubzusammensetzung vom Scheibenort abhéingt.

Folgende Schliisselfragen stehen im Zentrum des abschlieenden Kapitels dieser Arbeit:

Konnen raumlich hochauflosende Messungen in verschiedenen Wellenlingenbereichen durch
ein einziges Modell wiedergegeben werden? Was sind die zeitlichen Abldufe, die bei der Entwick-
lung zirkumstellarer Scheiben eine Rolle spielen?

Ab einem Alter von wenigen Millionen Jahren nimmt die Infrarotstrahlung junger stellarer
Objekte stetig ab. Diese Abnahme setzt bei kiirzeren Wellenldngen ein und konnte u.a. durch
das Wachstum kleinerer Staubkérner zu grofieren Teilchen (z.B. Haisch et al. 2001; Carpenter
et al. 2005) und damit durch eine Abnahme der Extinktion erklédrt werden (z.B. Dartois 2005).
Uberbleibsel kleinerer Staub- und Gasteilchen werden durch Winde weggeblasen bzw. verlas-
sen aufgrund von Photoverdampfung das Gravitationsfeld von Stern und Scheibe (Takeuchi &
Lin 2003; Hollenbach 1994). Diese Prozesse gehen schliefflich mit einer Auflésung innerer Schei-
benbereiche, d.h. einer Verschiebung des Scheibeninnenradius zu gréBeren Werten, einher (z.B.
Weinberger et al. 1999; s. Kap. 7.1). Ungeklirt ist in diesem Zusammenhang die Diskrepanz
zwischen der Lebensdauer einer zirkumstellaren, optisch dicken Scheibe (~6 Millionen Jahre)
und der Dauer, in der kleinste Staubpartikel zu mm-groflien Staubteilchen wachsen kénnen
(<1 Millionen Jahre; Dullemond & Dominik 2005), denn mit dem Staubwachstum miiite in
entsprechend kurzer Zeit eine Abnahme der optischen Tiefe der zirkumstellaren Scheibe einher-
gehen. Letzteres steht aber zu den Beobachtungen im Widerspruch.

Es werden die interferometrischen Daten, die mit AMBER (Astronomical Multi-BEam com-
bineR; Kap. 7.2ff.) und IOTA (Infrared Optical Telescope Array; Kap. 7.5ff.) gewonnen werden,
modelliert. Diese Interferometer, die NIR-Strahlung detektieren, vermégen die inneren Randbe-
reiche zirkumstellarer Scheiben (1 AE) von T Tauri-Systemen der niichstgelegenen Sternentste-
hungsregionen aufzulésen. Dabei soll versucht werden, interferometrische Daten aus verschiede-
nen Wellenldngenbereichen gleichzeitig durch ein und dasselbe Modell zu reproduzieren.

1.2 Beobachtungsmethoden

Auch mit Hilfe von Teleskopen mit den weltweit grofiten zur Verfiigung stehenden Spiegeldurch-
messern konnen die inneren Regionen (~1AE und kleiner) zirkumstellarer Scheiben benach-
barter Sternentstehungsregionen nicht mehr aufgelost werden. Fiir Teleskope mit kreisformiger
Spiegeloffnung liegt das theoretische Auflésungsvermégen mit dem Spiegeldurchmesser D bei
A

Rrg = 1,225 (1.1)
Fiir einen Spiegeldurchmesser von 8,2 m, der dem Durchmesser eines Spiegels am VLT (Very Lar-
ge Telescope) entspricht, erzielt man eine rdumliche Auflosung von ca. 0,3” bei A = 10 um, was
bei einer Entfernung von 140 pc einem projizierten Abstand von 42 AE gleichkommt (Abstand
Sonne — Pluto).? Die innersten Scheibenregionen in der Gréfenordnung einer Astronomischen
Einheit (AE) und kleiner kénnen demnach nicht mehr rdumlich aufgelost werden. Diese inneren
Scheibenregionen sind von einer rasant ablaufenden Staub- und Strukturentwicklung geprigt

“auch bekannt unter der Bezeichnung ,,Modell der passiven Scheibe*
9Der stérende Einfluf der Erdatmosphire bleibt bei dieser Abschiitzung unberiicksichtigt.
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(< 1 Million Jahre) und stellen das Umfeld dar, in denen sich Planeten zuerst und bevorzugt
bilden (s. unten). Anstatt den Spiegeldurchmesser D weiter zu vergréfern, um noch hohere
rdumliche Auflésungen zu erzielen, konnen alternativ auch interferometrische Methoden zum
Einsatz kommen, bei denen die Strahlengéinge zweier oder mehrerer Teleskope kohérent kom-
biniert werden (s. z.B. den Ubersichtsartikel Leinert 1992). Fiir ein solches interferometrisches
System berechnet sich die Auflésung zu:

Ry = % (1.2)
Hier ist B = |B| = |4} — 43| der projizierte Abstand zweier Teleskope am Ort 2 bzw. @,
wie er von der Position des beobachteten Objektes aus gemessen werden wiirde. Die Groflie
B ist der Abstandsvektor der beiden Teleskope.© Fiir eine effektive Basislinie von B = 100m
und A = 10 ym erzielt man eine rdumliche Auflésung von Rjy ~ 10 Millibogensekunden, was
bei einer Entferung von d = 140 pc einem (projizierten) Abstand von 1,5 AE entspricht. Diese
einfache Abschitzung zeigt eindrucksvoll das Potential interferometrischer Mef3imethoden.

Das interferometrische Signal kommt i.d.R. durch die komplexe Grofie V', der sog. Visibilitét,
zum Ausdruck. In diese Grofle gehen die an den Himmel projizierte Helligkeitsverteilung der
Quelle I(«,3) sowie das Transmissionsvermogen des Interferometers T'(«,3) ein. Die Grofien o
und 3 stellen zwei linear unabhingige Winkelkoordinaten dar. Die bei Teleskop 1 bzw. Teleskop 2
eintreffenden elektromagnetischen Felder ®; und ®5 besitzen mit der Wellenzahl k und der

Kreisfrequenz w i.allg. die Form (z.B. Jackson 1983):f

bzw.

Bevor die beiden Strahlen zu ®4¢ iiberlagert werden, miissen sie im Interferometer noch die
Entfernungen d; bzw. ds zuriicklegen:

Dyes = Py - N 4 By - €2,

Die iiber die Zeit gemittelte und iiber den Raumwinkel d? = dadf integrierte Leistung P ist
dann

pP= /@;e;pgesda = P+ Re {/T(a,ﬁ)f(a,ﬁ)e—“?éda} . (1.3)
Per definitionem ist die gemessene Visibilitdt in diesem Zusammenhang der Betrag von
57 1 —ikB
0
mit dem Gesamtflul Py:
Ry = [ T@p)Ia0)de. (1.5)

Das Integral in der Definition 1.4 wird korrelierter Flufl genannt. Laut dieser Definition nimmt
die Visibilitdt einen Wert aus der Menge [0;1] ein. Ist das beobachtete Objekt unaufgeldst, so

¢B wird auch (effektive) Basislinie genannt.
fDie folgenden Gleichungen werden fiir einen Interferometer mit zwei Teleskopen aufgestellt. Die Verallgemei-
nerung ergibt sich, wenn fiir alle Permutationen von Teleskoppaaren entsprechend verfahren wird.
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ist |V| = 1. Je stiarker das Objekt mit Hilfe des Interferometers rdumlich aufgelost werden kann,
umso mehr konvergiert |V| gegen 0. Nach dem Theorem von ,van Cittert-Zernicke* (z.B. Born
& Wolf 1999) kann aus der Umkehrung von Relation 1.4 das Bild der Quelle I(«,3) rekonstruiert
werden, d.h.:

— N

I(a,3) = Py / V(B.k)et*BdB. (1.6)

Konventionell wird das Bild eines Objektes als ein geordnetes Ensemble von Punktquellen unter-
schiedlicher Helligkeit verstanden. Nach GI. 1.6 kann man das Bild nun auch als eine konstruktive
Uberlagerung von Lichtwellen (unterschiedlicher Wellenlinge) erkléren.

Wiéhrend NIR-Strahlung hauptséchlich am inneren Randbereich (~0,1 AE) einer zirkum-
stellaren Scheibe emittiert wird, wo Temperaturen von weit iiber 1000 K herrschen, liegt der
Ursprung von MIR-Strahlung (Mittleres InfraRot) weiter auBerhalb, im Bereich weniger AE, wo
Temperaturen von mehreren 100 K vorliegen. Die Beobachtungen, die in dieser Arbeit ausge-
wertet werden, wurden von Instrumenten durchgefiihrt, die die Warmestrahlung junger stellarer
Objekte detektieren kénnen. Zu nennen sind die Instrumente TIMMI 2 (Thermal Infrared Mul-
timode Instrument 2), NAOS-CONICA (Nasmyth Adaptive OpticS — COudé Near Infrared
CamerA) sowie die Interferometer MIDI, AMBER und IOTA.
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Die Entwicklung von Silikatstaub

2.1 Vorgeschichte

Abgesehen von Wasserstoff und anderen Gasen befinden sich im interstellaren Raum auch reich-
liche Mengen an fester Materie. Ein Indiz, das fiir die Présenz interstellaren Staubes spricht,
ist die interstellare Extinktion und Rétung von Sternlicht, die umso stérker auftritt, je grofer
die Staubmenge auf dem von Licht zuriickgelegten Weg ist. Ebenso resultiert die gefundene
Polarisation von Licht aus einer Lichtstreuung an interstellaren Staubteilchen, die eine nach
einer Modellvorstellung nadel- oder plattenformige Gestalt besitzen und entlang von Magnet-
feldlinien ausgerichtet sind. Staubteilchen absorbieren Licht, werden geheizt und reemittieren
daraufhin zumeist Infrarot- und Millimeterstrahlung. Dies ist der Grund, warum Lichtquellen,
die tief in Gas- und Staubwolken eingebettet sind, wie einzelne Galaxienkerne oder junge Sterne,
bis zu 100 % der abgestrahlten Energie im Infrarotbereich des elektromagnetischen Spektrums
emittieren konnen (als Uberblick, s. Dorschner 2003; Koerner 2000).

Den Translations- und Vibrationsanregungen interstellarer Staubteilchen werden eine Rei-
he unterschiedlicher Spektrallinien und -bénder zugeschrieben (z.B. Molster & Waters 2003;
Tabelle 1 in Voshchinnikov 2002). Fiir eine markante und bei ca. 10 um héufig auftretende
Bande ist ein Vibrationsmodus der SiO-Bindung verantwortlich, wie sie in Silikatverbindungen
vorliegt (z.B. Dorschner et al. 1988). Erste Versuche, die spektrale Energieverteilung AF) bei
einer Wellenlinge um A ~ 10 ym anhand einer linearen Modellfunktion zu beschreiben, gehen
zuriick auf Jéger et al. (1994) und Hanner et al. (1995). Solche Modellfunktionen besitzen mit
den unabhéngigen Funktionsparametern Cy und Cy sowie m und n i.allg. die folgende Form:
AF\ o CoA™ + C1e(A)A™. Der erste Summand dieser Funktion gibt den Kontinuumsunter-
grund der spektralen Energieverteilung wieder, wihrend der zweite Summand die Emissions-
bande des Silikats représentiert, deren Ursprung in der optisch diinnen Scheibenatmosphére zu
finden ist. Die Grofie e(A) war urspriinglich die Silikatbande, die im N-Band® des Spektrums
des Objektes 6 OriD (Elias 1978a) gefunden wurde. Anstatt die normierte Emissionsbande einer
willkiirlich ausgewihlten Quelle heranzuziehen, hatten Bouwman et al. (2001) eine Modellfunk-
tion entwickelt, in die die theoretisch berechneten Emissionsprofile unterschiedlicher Silikat-
komponenten eingingen: 0,1 ym- und 2,0 um-grofie Olivinstaubkérner (MgFeSiOy4) sowie 0,1 pum-
groBe Forsterit- (MgaSiOy), Enstatit- (MgSiOs) und Quartzstaubkorner (SiO3). Die Motivation
zu solch einem Ansatz resultierte aus vorangegangenen Labormessungen optischer Konstanten

#Das N-Band iiberdeckt den Wellenldngenbereich von 8 um bis 13 pm.
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verschiedener Silikatverbindungen (Dorschner et al. 1995). Das resultierende Gesamtprofil setzt
sich demnach aus einer linearen Superposition von Linienprofilen, den sog. Opazitiiten® Kabs;i(A)
zusammen. Der Index ¢ bezeichnet die Silikatverbindung.

Die zu grofleren Wellenléingen hin beobachtete Verschiebung des Maximums sowie die Abfla-
chung der Silikatbande in den Spektren einiger junger stellarer Objekte wurden von Bouwman
et al. (2001) einer Vergroferung der durchschnittlichen Korngrole des Silikatstaubs zugeschrie-
ben. Der Nachweis von Staubkornwachstum wurde schliellich in der gleichen Studie erbracht,
in der die N-Band-Spektren von interstellarer Materie und des Kometen Hale-Bopp verglichen
wurden: Die interstellare Materie ist das Ausgangsmaterial, aus dem sich zirkumstellare Schei-
ben entwickeln und in dem sich noch keine grofilere Staubkorner (> 1 pm) gebildet haben. Das
Maximum der Silikatbande liegt hier bei 9,8 um. Die Silikatbande des Kometen weist hingegen
ein Maximum bei 11,3 pm auf und ist deutlich abgeflacht.

In den meisten Studien konzentrierte man sich bisher auf die Analyse der Silikatbande leucht-
kraftiger HAeBe-Objekte, ohne die leuchtschwiicheren T Tauri-Systeme miteinzubeziehen. Ab-
gesehen von zahlreichen Ubereinstimmungen beider Objekttypen, wie der Geometrie oder der
Struktur der zirkumstellaren Scheiben, geht man davon aus, daf} einzelne Abschnitte der Staub-
entwicklung in HAeBe-Objekten beschleunigt oder erst ermoglicht werden. Letzteres 1d8t sich
auf die grofiere Energiemenge zuriickfithren, die den Scheiben von HAeBe-Objekten zugefiihrt
wird. Nur wenige Autoren haben bisher die 10 um-Bande in den Spektren von T Tauri-Objekten
untersucht. Natta et al. (2000) analysierten die schwach aufgelosten Spektren von neun T Tauri-
Sternen aus der Chamileon-Sternentstehungsregion. Honda et al. (2003) fanden gréflere Mengen
an kristallinem Silikat wie Forsterit, Enstatit und Quartz in der Hauptkomponente des Doppel-
sterns Hen 3-600. Przygodda et al. (2003) und Kessler-Silacci et al. (2005) studierten die Spek-
tren im N-Band von 16 T Tauri- bzw. 5 HAeBe-Objekten. In diesen Studien konnte eine lineare
Korrelation zwischen dem Maximum und der Form der Silikatbande gefunden werden, fiir die
das Staubkornwachstum verantwortlich gemacht wird. Eine analoge Korrelation konnte auch in
Spektren von HAeBe-Objekten gefunden werden (van Boekel et al. 2003).

2.2 Mit TIMMI 2 und LWS beobachtete Objekte

In dieser Studie werden die 10 um-Spektren von 27 T Tauri und 5 HAeBe-Objekten untersucht,
die in Tabelle 2.1 aufgelistet sind. Die Objekte wurden im N-Band mit TIMMI2 (Reimann
et al. 1998, 2000) am ESO-Observatorium auf La Silla und mit dem LWS (Long Wavelength
Spectrometer; Marler et al. 1995) am Keck-Observatorium auf Mauna Kea beobachtet. Bei
den TIMMI 2-Aufnahmen im N-Band wurde eine spektrale Auflésung von R = 160 bei einer
Spaltbreite von 1,2” erzielt. Die spektrale Auflssung bei den LWS-Beobachtungen im N-Band
lag bei R = 100; der Spalt hatte eine Breite von 0,24”. Die Beobachtungen und die folgende
Reduktion der Rohspektren sind ausfiihrlich in Przygodda et al. (2003) und Kessler-Silacci et
al. (2005) beschrieben.

Sechs Objekte unseres Datensatzes sind bekannte Doppelsterne (z.B. VW Cha, Hen 3-600,
AK Sco, Glass 1), aber separate Spektren erhielt man nur fiir die Doppelsternsysteme AS 205 und
S CrA. Daher werden insgesamt 3042 Spektren analysiert. Die meisten Objekte weisen ein Alter
von weniger als 3 Millionen Jahren auf. Die hiufigere Beobachtung jingerer T Tauri-Objekte
kann durch ihre tendenziell groflere Helligkeit erklirt werden. Der Infrarotexzefl, den T Tauri-
Objekte emittieren, nimmt mit dem Alter kontinuierlich ab, was eine Folge der stetigen Auflésung
der zirkumstellaren Scheibe ist (Haisch et al. 2001; Carpenter et al. 2005). Auch liegen in den
Sternentstehungsregionen, aus denen unsere Objekte stammen, tiberwiegend jiingere T Tauri-
Sterne vor (vgl. Abb. 1 in Mamajek et al. 2004). Die Bestimmung des Alters eines jungen
stellaren Objektes ist mit grofler Unsicherheit behaftet.

Pauch Massenabsorptionskoeffizient genannt



Tabelle 2.1: Objekte, die dieser Studie zugrunde liegen. Insgesamt zdhlen dazu 27 T Tauri- und 5 HAeBe-Sterne. Die HAeBe-Objekte sind
die Objekte von Nummer 28 bis Nummer 32 der Liste. Die angegebenen Parameter sind: Sterntemperatur (Ty), Sternmasse (M, ), Entfer-
nung (d), Spektraltyp (SpTyp), Leuchtkraft (L.) und Alter. Die Sternmasse und das Alter jedes einzelnen Objektes wurden in den zugehdrigen
Untersuchungen aus den stellaren Entwicklungskurven abgeleitet. Die Koordinaten sind dem 2 MASS-Katalog (Cutri et al. 2008) bzw. dem
HIPPARCOS-Katalog (1997) entnommen. Die Entfernungen stammen ebenfalls aus dem HIPPARCOS-Katalog (1997) bzw. — was die Taurus-

Auriga-Sternentstehungsregion betrifft — aus der Studie von Kenyon et al. (1994). Fehlende Messungen werden durch ,—“ markiert.

Nr. Objekt RA (J2000) DEC (J2000) T, K] My [M@] dpc] SpTyp  Lx [Le] Alter [Ma] Referenzen Instrument
1 GGTau 04 32 30,3  +17 31 40,6 3800 1,3 140 K7 1,6 0,7-1,7 1, 2,3 TIMMI 2
2  AATau 04 34 55,4  +24 28 53,2 4000 0,7 140 K7 1,0 2,4 4,5 LWS
3 LkCals 0439 17,8 42221 03,5 4350 1,0 140 K5V 0,7 2,0 3,4 LWS
4  DQTau 04 46 53,1 -+17 00 00,2 4000 0,4 140 MO 0,6 - 6,7, 8 TIMMI 2
5 DR Tau 04 47 06,2  +16 58 42,8 4000 0,8 140 K7 0,8 2,5—-338 1, 3,6,9 TIMMI2
6 GMAur 04 55 11,0 430 21 59,5 4000 1,2 140 K7 1,0 1,3 -1,8 3,4, 10 LWS
7 SUAur 04 55 59,4 430 34 01,6 5950 1,7 140 G1 7,8 8,7 11 TIMMI 2
8  GWOri 0529 08,4  +115212,7 6000 3,7 440 GO 62 1,0 11 TIMMI 2
9 FUOri 0545224  +09 04 124 5000 1,0 - G3I - - 12 TIMMI 2
10 BBW 76 07 50 35,6 -33 06 23,8 5500 - 180 GO0-G2I - - 13 TIMMI 2
11 CRCha 10 59 07,0 -77 01 40,1 4900 1,2 140 K2 3,3 1,0 11, 14 TIMMI 2
12 TW Hya 11 01 51,9 -34 42 17,0 4000 0,6 55 K8V 0,2 10 15 TIMMI 2
13 VW Cha 11 08 01,5 =77 42 289 4350 0,6 - K2/K5 2,9 1,0 14, 16 TIMMI 2
14 GlassI 11 08 15,1 -77 33 53,2 4600 0,9 - K4 1,6 1,0 14, 17 TIMMI 2
15 VZCha 11 09 23,8 -76 23 20,8 4200 0,7 - K7 0,5 3,0 14, 17 TIMMI 2
16 WW Cha 11 10 00,1 -76 34 57,9 4350 0,6 - K5 2,7 0,3 17 TIMMI 2

Weiter auf der ndchsten Seite

Referenzen — 1: Thi et al. (2001); 2: Hartmann et al. (1998); 3: Greaves (2004); 4: Kessler-Silacci (2005); 5: Metchev et al. (2004); 6: Muzerolle et al. (2003b);
7: Mathieu et al. (1997); 8: Hersant et al. (2005); 9: Mohanty et al. (2005); 10: Kitamura et al. (2002); 11: Calvet et al. (2004); 12: Lachaume et al. (2003);
13: Schiitz et al. (2005); 14: Meeus et al. (2008); 15: Natta et al. (2004b); 16: Gémez & Mardonez (2008); 17: Natta et al. (2000)
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Tabelle 2.2: Siehe Titel von Tabelle 2.1 auf der vorherigen Seite.

Nr. Objekt RA (J2000) DEC (J2000) T, [K] My [Mge] d [pc] SpTyp Ly [Le] Alter [Ma] Referenzen Instrument
17 Hen 3-600 A 1110279 3731520 3200 03 50 M4 02 10 1,2, 3 WS

18 IRAS 14050-4109 14 08 10,1 -41 23 52,5 4400 - 140 K5 0,6 10 1, 4 LWS

19 SZ382 15 56 09,2 -37 56 05,8 3800 0,3 - MO 1,6 1,1 5, 6 TIMMI 2
20 RULup 1556 42,3  -3749 155 4000 08 127 K7 MO 13 1 7. 8 TIMMI 2
21  AS205N 16 11 31,3 18 38 25.9 4400 1,5 160 K5 7.1 0,1 9 TIMMI 2
92 AS205S 3400 0,3 160 M3 2.2 <0,1 9 TIMMI 2
23 HBC639 16 26 23,4 -24 20 59,8 5200 2,0 170 KO 8,5 1-3 8 TIMMI 2
94 Haro1-16 1631335  -242737,3 4400 _ _ K23 20 0,5 5, 10 TIMMI 2
25 AKSco 16 54 44,9 -36 53 18,5 6500 - 152 F5V 0,9 6,0 11, 12 TIMMI 2
26 SCrAN 1901086 3657201 4800 15 130 K3 23 3.0 9 TIMMI 2
27 SCrAS 3800 06 130 MO 08 1,0 9 TIMMI 2
28 MWC 480 04 58 46,3 +29 50 37,1 8700 - 145 A3 22 4,6 1 LWS

29 HD 163296 17 56 21,3 -21 57 21,8 9300 2,0 122 A1V 24 4,0 1, 13 LWS

30 HD 179218 19 11 11,2 +15 47 15,6 10500 2,9 240 B9 100 0,1 1,13 LWS

31 WW Vul 19 25 58,7 +21 12 31,3 8600 - 550 A3/B9V - - 1 LWS

32 HD 184761 19 34 59,0 42713 31,2 7500 - 65 A8V 74 - 1 LWS

Referenzen — 1: Kessler-Silacci (2005); 2: Metchev et al. (2004); 3: Geoffray & Monin (2001); 4: Metchev et al. (2004); 5: Niirnberger et al. (1997); 6: Gémez & Mardonez (2003);
7: Stempels € Piskunov (2003); 8: Gras-Velazquez (2005); 9: Prato et al. (2003); 10: Chen et al. (1995); 11: Giinther et al. (2004); 12: Manset et al. (2005); 13: van Boekel
et al. (2005)
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Man geht davon aus, dafl die Emissionsbande des Silikats ihren Ursprung in den inneren
Scheibenregionen hat, auf die die Sicht des Beobachters nicht durch Staubmaterial beeintréchtigt
wird. Das Auftreten der Silikat-Emissionsbande in den Spektren der hier vorgestellten Objekte
spricht daher fiir zirkumstellare Scheiben mit kleinem Inklinationswinkel.

2.3 Die Modellfunktion

Die Herleitung einer adéquaten, physikalisch fundierten Modellfunktion, die den Verlauf des
N-Bandes wiedergibt, ist nicht trivial. Die Schwierigkeit ist, die spektrale Energieverteilung
mit einer moglichst geringen Zahl freier Parameter zu modellieren. Dies ist notwendig, um
die Eindeutigkeit des Ergebnisses zu gewihrleisten. Ausgehend von den Emissionseigenschaf-
ten unterschiedlich grofler Silikatkorner, besteht unser erstes Vorhaben tatséchlich darin, eine
potentielle Korngroflenverteilung des Silikatstaubs in der zirkumstellaren Scheibe nachzuweisen.
Dieser Ansatz scheitert aber daran, dafl verschiedene Korngroflenverteilungen des Silikatstaubs
das Spektrum reproduzieren kénnen. Ein eindeutiges Ergebnis kann daher nicht gefunden wer-
den. In diesem Zusammenhang ist zu erwéhnen, dafl Mathis et al. (1977) mit Hilfe einer Analyse
der visuellen Extinktion des interstellaren Raumes eine Griéenverteilung fiir dort vorliegende
Kohlenstoff- und Silikatteilchen bestimmen konnten. Es bleibt eine ungeklirte Frage, ob eine
dhnliche GroBenverteilung auch in der Umgebung junger stellarer Objekte zu finden ist (zur
weiteren Diskussion, s. z.B. Tanaka et al. 1996; Dohnanyi 1968).

Die Balance zwischen physikalischer Rechtfertigung und eindeutiger Modellanpassung ist das
leitende Prinzip des Modellansatzes. Um die Ergebnisse mit vorangegangenen Studien verglei-
chen zu kénnen, wird hier von folgendem Ansatz ausgegangen, der in analoger Weise schon von
Hanner et al. (1995) und von van Boekel et al. (2005) verwendet wurde:

~7:1/ = BZI(T) (OO + zn: Ci’{abs;i> ; (21)

1=1

wobei Cp und C; Modellparameter, raps,; die wellenlingenabhingige Opazitdt fiir die Staub-
komponente i und B, (T') die Planckfunktion fiir die Temperatur 7" darstellen. In den folgenden
Kapiteln werden nochmals im Detail die einzelnen Komponenten von GI. 2.1 diskutiert.

Zwei unterschiedliche, voneinander unabhéngige Algorithmen dienen der Anpassung der Mo-
dellfunktion an das gemessene Spektrum. Eine Methode, die die Abweichung (reduzierte Chi-
Quadrat aus Gl. 2.3) zwischen Modellfunktion und Messung iterativ zu minimieren versucht und
nach deren Entwickler Levenberg-Marquardt-Minimierung genannt wird (z.B. Press et al. 1986),
ist durchwegs nicht in der Lage, das globale Minimum von x? aufzufinden. Insbesondere bei Spek-
tren mit geringem Signal-zu-Rauschverhéltnis scheitert diese Methode. Systematische Modifika-
tionen der Startparameter, die jeweils zu Beginn jeder Modellanpassung vorgegeben werden,
sichert aber letztendlich das Auffinden des globalen Minimums von x? und damit des besten
Parametersatzes C; (i = 0,1,...,n) und 7.

Ein dazu alternativer Algorithmus wurde von Lawson & Hanson (1974) eingefiithrt und
stellt einen Ansatz dar, mit dem eine lineare Matrixgleichung der Form é’i%abs;,- = F, mit
Rabsii = Bu(T)Kabs;i gelost werden kann. Diese Matrixgleichung wird fiir jeden ganzzahligen
Temperaturwert 1" innerhalb eines vorgegebenen Temperaturintervalls geldst. Der obere Grenz-
wert dieses Intervalls ist dabei durch die Sublimationstemperatur von Silikat (1500 K; Duschl et
al. 1996) vorgegeben. Weiterhin wird davon ausgegangen, daf§ Silikatstaub mit Temperaturen
kleiner als 50 K nicht mehr effektiv zur 10 yum-Bande beitrdgt. Aufgrund der Schnelligkeit und
erzielten Stabilitdt dieses Algorithmus wird dieser fiir die Modellierung des N-Band-Spektrums
verwendet. Der oben erwihnte Levenberg-Marquardt-Algorithmus dient vereinzelt noch dazu,
die erzielten Ergebnisse zu iiberpriifen.
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2.3.1 Die Ein-Temperatur-Niherung
In Gl 2.1 hat die Planckfunktion folgende Form:

3
B(z) = 15 x

Tt exp(x) — 1 (22)

mit der Planckkonstanten h, der Boltzmannkonstanten k, der Frequenz v und z = LL—:’; Diese
Funktion ist derart normiert, daf [ B(x)dx = 1.

Die 10 um-Bande hat ihren Ursprung in Silikatstaub, der unterschiedliche Temperaturen in
verschiedenen Bereichen der Scheibe besitzt. Die Bande kann demnach durch eine Linearkombi-
nation von Opazitéiten modelliert werden, die mit einer Reihe aus Planckfunktionen multipliziert
wird. Es ist aber darauf hinzuweisen, daf} ein solcher Ansatz ein iiberbestimmtes Gleichungs-
system darstellt, wodurch die Eindeutigkeit der Losung nicht gewéhrleistet werden kann. Die
meisten Anséitze basieren daher auf einer Ein-Temperatur-Naherung. Dieses vereinfachte Modell
basiert auf der Vorstellung, daff der Ursprung der Silikatbande in Staubkérnern zu finden ist,
die im Mittel dieselbe Temperatur 7" = T besitzen. Der emittierte FluB ist demnach gegeben
durch F, = 7B,(T) mit der optischen Tiefe 7 = Y " | Cikaps;i. Die Grofie n ist die Anzahl
der Opazitéten im Modell. Przygodda (2004) vereinfachte diesen Ansatz zusétzlich noch durch
die Annahme, daf§ die Temperatur der Silikatstaubkorner, die effektiv zur 10 pm-Emission bei-
tragen, im Mittel bei T" ~ 300 K liegt. Gemafi des Wienschen Verschiebungsgesetzes liegt der
MaximalfluBl [B,(7T')]max dann im N-Band und die Planckfunktion B,(7'=300K) verhilt sich
niherungsweise wie eine Konstante. Die Form der Emission hingt, so Przygodda (2004), folg-
lich nur noch von den Emissionseigenschaften des Staubes ab, also F, = 7. Um nicht eine
vordefinierte Temperatur auszuwéhlen, fithrt man in unsere Studie die Temperatur 1" als einen
weiteren freien Modellparameter ein und folgt dem Ansatz von van Boekel et al. (2005), die die
Ein-Temperatur-Ndaherung benutzen.

Diese Ein-Temperatur-Ndherung bedarf zusétzlicher Diskussion. Dafiir wird ein zirkumstel-
lares Scheibenmodell eines T Tauri-Sterns erzeugt, der hinsichtlich seiner Eigenschaften dem
Objekt RY Tau entspricht (s. Kap. 5). Die Temperaturstruktur des Objektes wird mit Hil-
fe des Strahlungstransportprogramms MC3D berechnet (s. Kap. 5.3.1), wéhrend die vertikale
Dichtestruktur unter Zuhilfenahme des Gesetzes des hydrostatischen Gleichgewichts bestimmt
wird (s. Kap. 4). Als absorbierendes, streuendes und emittierendes Material wird ein Staubge-
misch aus Silikat- und Kohlenstoffstaub verwendet. Ebenso werden Teilchen verschiedener Grofie
beriicksichtigt, wobei als Groenverteilung die Verteilung von Mathis et al. (1977) herangezogen
wird (s. Kap. 5.3.2). Die Abb. 2.1 zeigt die spektralen Energieverteilungen, die alle dem glei-
chen Modell zugrunde liegen, aber zu jedem einzelnen Spektrum trigt nur das Staubmaterial
zum N-Band bei, dessen Temperatur innerhalb des jeweils angegebenen Temperaturintervalls
liegt. Obwohl der 10 um-Flufl sein Maximum bei einer Temperatur von 375K erreicht®, tragen
Staubkorner mit Temperaturen zwischen 300 K und 400 K nur ca. 20% zur Silikatbande bei.

Trotz dieses Ergebnisses stellt die Ein-Temperatur-Naherung einen sinnvollen Ansatz dar.
Die ermittelte Temperatur 7" kann als eine mittlere Temperatur unterschiedlich gewichteter
Staubteilchen angesehen werden. Gleichzeitig garantiert diese Ndherung die Eindeutigkeit un-
seres Modellergebnisses wie in der Abb. 2.2 gezeigt wird und sie ermoglicht, einen Vergleich
zwischen den Ergebnissen dieser und vorangegangener Studien.

2.3.2 Emissionsprofile

Ausgehend vom komplexen Brechungsindex n; der Silikatverbindung i (Dorschner et al. 1995;
Servoin & Piriou 1973; Jéger et al. 1998b, Spitzer & Kleinmann 1960) werden die Emissionspro-

“Dieser Wert wird durch eine Studie mit einer groferen Anzahl von Temperaturintervallen als abgebildet
bestimmt.
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Abbildung 2.1: Modellierte spektrale Energieverteilung des T Tauri-Systems RY Tau (s. Kap. 5). Die
einzelnen Abb. stellen Spektren des gleichen Modells dar, aber jeweils nur die Staubkérner tragen dazu
bei, deren Temperaturen im angegebenen Intervall liegen. Alle Spektren sind fir die Inklinationswinkel
von P, 15° und 45° berechnet worden. Die Diamantsymbole (o) reprisentieren die 34 Stiitzstellen, fir die
jeweils der Fluf$ bestimmt wurde. Von der oberen linken zur unteren rechten Abb. liefert eine Integration
von 5,0 um bis 15,0 pm folgende Ergebnisse: 1,8, 3,9, 7,5, 5,1, 5,5, 4,3, 4,8, 2,8, 1,8-10** Jy Hz. Das Band
bei ~20 um wird auch dem Silikat zugeschrieben.

file, d.h. die Massenabsorptionskoeffizienten, die in Gl. 2.1 beriicksichtigt werden, mit Hilfe der
Mie-Streutheorie berechnet. Dabei wird angenommen, dafl die Staubteilchen homogen, kompakt
und kugelférmig sind. Die resultierenden, dimensionslosen Absorptionskoeffizienten Qaps;; wer-
den jeweils in die GroBe Opazitit r,ps;; umgerechnet, wobei Kaps; = Qabs;ma2 /(4/3ma3p) gilt.
Die Parameter a und p stehen stellvertretend fiir den Teilchenradius bzw. die Massendichte des
verwendeten Materials.

Die Abb. 2.3 zeigt jeweils fiir die Teilchenradien 0,1 gm, 1,5 um und 2,5 yum den Verlauf der
Opazitit folgender Silikatverbindungen (von der obersten linken Abb. beginnend): amorphes
Olivin (MgFeSiO4) und Pyroxen (MgFe[SiO3]2) sowie kristallines Forsterit (Mg2SiOy4), Ensta-
tit (MgSiO3) und Quartz (SiO2). Bouwman et al. (2001) haben darauf hingewiesen, dafl zwei
Staubkomponenten mit den Radien von 0,1 pgm und 2,0 pm ausreichen, die 10 um-Bande zu
reproduzieren. In dieser Studie werden Staubteilchen mit Radien von 0,1 yum und 1,5 ym ver-
wendet, um die Ergebnisse mit den Ergebnissen von van Boekel et al. (2005) vergleichen zu
kénnen.

Die Emissionsprofile amorpher Silikatteilchen mit einem Radius von 2,5 ym besitzen zwi-
schen 9 ym und 12 pm ein breites Plateau, das in den dieser Studie vorliegenden Spektren nicht
vorliegt. Auch die Spektren von kristallinen Silikatteilchen mit Radien von 1,5 um und 2,5 pym
weichen nur geringfiigig voneinander ab. Deshalb wird vermieden, Teilchen mit einem Radius



20 KAPITEL 2. DIE ENTWICKLUNG VON SILIKATSTAUB
100.0 WUD.UD: 100.00
436K i 345K 320K
AA Tou 1000k N N AS 205 N ]
_ 100F P E "
S S 1,00 E E 1.00F 4
I I E i
& .l 15 ‘ 5
D.TD; | 0.10F |
0.1 n n 0.01 n n 0.01 n n
[¢] 500 1000 1500 o] 500 1000 1500 [¢] 500 1000 1500

Temperatur [K] Temperatur [K] Temperatur [K]

Abbildung 2.2: x2, das gegen die vordefinierte Temperatur T aufgetragen wurde. Die Temperatur, fir
die x* minimal wird, und der zugehdrige Objektname sind jeder einzelnen Abb. hinzugefiigt.

von 2,5 pm im Modellansatz Gl. 2.1 aufzunehmen. Auch werden Materialien, die wie Kohlenstoff
(Jéger et al. 1994) keine Emissionslinien im N-Band aufweisen, nicht in die Modellfunktion mit-
einbezogen. Anzumerken ist aber, daff Kohlenstoff und dessen Verbindungen, die in Staubkérnern
mit den Silikatverbindungen vermischt sind, die Form der Silikatbande beeinflussen kénnen (s.
Natta et al. 2001). Van Boekel et al. (2005) zeigten, dafl die Emissionsprofile der verbleibenden
Staubkomponenten linear voneinander unabhéngig sind.

In vorangehenden Studien (z.B. Natta et al. 2000) wurden die Silikatverbindungen wie En-
statit und Quartz nicht in der Modellfunktion berticksichtigt. Ein solcher Ansatz ist aber nicht
gerechtfertigt. Honda et al. (2003) fanden beispielsweise grofiere Mengen an Enstatit und Quartz
im T Tauri-Objekt Hen 3-600 A. Die Stabilitdt des Modellalgorithmus erlaubt es, auch diese Ma-
terialen noch miteinzubeziehen. Polyzyklisch aromatische Kohlenwasserstoffe (PAH) besitzen
von Objekt zu Objekt verschiedenartig geformte Emissionsbanden. Eine einheitliche Form der
Spektrallinien existiert nicht (Peeters et al. 2002), weshalb ihre Aufnahme in die Modellfunk-
tion 2.1 nicht sinnvoll erscheint.

2500 4000

Pyroxen
3000 E

2000k Olivin
1500

1000

Kors[cm?/q]

500

9 10

11

7 14
A [um]
10000 8000 2.5x10*
5000 L Forsterit | . Quartz ]
6000 E
NE 6000 - - N‘\’ K 1.5x10*F b
E é 4000 é
% 4000 4 3 % 1.0x10*} 4
r e e
2000 4 5 ,
2000 - N 4 5.0x10 | 4
A N _\\‘\ A
0 . s 0 0 .ot y
7 8 9 12 13 14 14 7 8 g 10 1 12 13 14

‘
10 11
A [um]

Abbildung 2.3:

o
N - <
E
3]
=
3

1000

A [um

1
]

Opazititen von Silikatstaub mit Teilchenradien von 0,1 um (durchgezogene Linie),

1,5um (gestrichelte Linie) und 2,5um (gepunktete Linie). Mit wachsender Staubgrifle verschiebt sich

das Maximum zu grofleren Wellenlingen und die Emissionsprofile flachen ab.
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2.4 Fehlerbetrachtung

Im folgenden sollen die Ergebnisse, die aus der Modellierung der 10 pm-Bande der 32 jungen
stellaren Objekte dieser Studie resultieren, vorgestellt und diskutiert werden (s. Abb. 2.4ff.).
Der Parameter x? (z.B. Press et al. 1986) mit

1 all fmoe Aj _fata/\' 2
oy L R e @9

der die Qualitit der Modellierung quantitativ beschreibt, liegt in den meisten Fiéllen in der
GroBenordnung von eins. Die Daten mit den groften x2-Werten weisen das schlechteste Signal-
zu-Rausch-Verhiltnis auf (SZ82, VZ Cha). In Gl. 2.3 ist Ny die Anzahl der Datenpunkte, f
der Freiheitsgrad und (F ()\j)z)mor stellt den Meffehler eines jeden Datenpunktes dar. Laut
Przygodda et al. (2003) ist der Meffehler die Standardabweichung von Spektren, die in aufein-
anderfolgenden Néachten von denselben Objekten gewonnen wurden. Eine Standardabweichung
von ca. 10 % wurde fiir die TIMMI 2-Messungen bestimmt. Nachdem aber zur Bestimmung auch
Teile des Spektrums beitrugen, die beim Modellierungsvorgang aulen vor bleiben (s. unten), wird
hier eine Standardabweichung von ca. 6 % angesetzt. Dieser Wert resultiert aus einem Vergleich
von Spektren im rauscharmen Wellenlédngenintervall zwischen 10 pm und 12 pm. Fiir Objekte
mit hoheren Signal-zu-Rausch-Verhéltnissen berechnet sich die Standardabweichung mit Hilfe
folgender Vorschrift:

N
02 = ! Z(fmodel(/\j) - fdata(/\j))2' (24)
Ny=fo

Der Fehler eines jeden Modellparameters C; wird danach unter Anwendung einer Monte-Carlo-
Vorschrift bestimmt. Dazu werden von jedem Spektrum 100 synthetische Spektren generiert,
indem an jeden einzelnen Punkt j des gemessenen Spektrums Fyaia(A;) ein Wert addiert wird,
der per Zufallsgenerator bestimmt wird. Diesem Zufallsgenerator liegt eine Gaufiverteilung mit
einer Halbwertsbreite von ca. 6 % und ein Mittelwert Fyata(A;) zugrunde. Fiir jedes der insge-
samt 100 + 1 Spektren werden mit Hilfe des Ansatzes 2.1 daraufhin die zugehorigen Parameter
bestimmt, sowie das arithmetische Mittel und die zugehorige Standardabweichung berechnet. In
Tabelle 2.3 werden die Ergebnisse wiedergegeben.

In einigen Spektren (z.B. Haro 1-16) liegt bei 9,5 ym eine Emissionsbande vor, die durch die
verfiigharen Emissionsprofile nicht reproduziert werden kann. Ursache dieses Artefakts ist ein
Uberbleibsel der Datenreduktion, bei der die tellurische Ozonbande nicht vollstéindig beseitigt
werden konnte. Dariiberhinaus lagen z.Z. der Beobachtung zwischen 9,14 ym und 9,67 ym defekte
Auslesekanile der TIMMI 2-Kamera vor. Insgesamt ging der Spektralbereich von ~9,1 um bis
~9,9 ym nicht in die Modellierung ein (s. gepunktete Kurven in Abb. 2.4ff.).

2.5 Ergebnisse der Modellierung der Silikatbande

Obwohl PAH-Molekiile in HAeBe-Objekten sehr haufig aufzufindende Molekiile sind (z.B. La-
gache et al. 2004; Wu et al. 2005), liegt in den Spektren der T Tauri-Objekte kein eindeutiger
Hinweis vor, der fiir die Existenz solcher angeregten, aromatischen Kohlenwasserstoffe sprechen
wiirde. Angeregte PAH-Molekiile weisen eine ausgeprigte Emissionslinie bei 11,3 um auf und
konnen demnach mit dem Forsterit, das eine Linie bei 11,2 ym emittiert, verwechselt werden.
Die Abwesenheit angeregter PAH-Molekiile kann im Gegensatz zu den HAeBe-Objekten durch
das schwache UV-Strahlungsfeld von T Tauri-Sternen erklért werden. Es wird angenommen, dafl
PAH-Molekiile durch UV-Licht angeregt werden und durch anschlieende Emission von Infrarot-
strahlung in ihren Grundzustand zuriickkehren. Dariiberhinaus beeinflussen auch Scheibengrofie



Tabelle 2.3: Ergebnisse aus der Modellierung der 10um-Silikatbande mit Hilfe des Superpositionsansatzes Gl. 2.1. Die ersten beiden Spalten listen
die dieser Studie zugrunde liegenden Nummern und Namen der Objekte auf. Der Wert T entspricht der Temperatur eines Schwarzkorperstrahlers,
dessen Planckfunktion an das Kontinuum des Untergrunds angepafit wird. Die Anteile kleiner (0,1 um) und grofler (1,5um) Staubkorner sind als
relativer Anteil der Gesamtmasse des Silikatstaubs angegeben. Falls die entsprechende Verbindung im Spektrum durch den Anpassungsvorgang Gl. 2.1
nicht gefunden wird, wird das Zeichen ,—“ verwendet. Im Wert x? kommt die Qualitit einer jeden Modellierung zum Ausdruck (s. GI. 2.3). Bei den
Fehlerangaben wurden keine systematischen Fehler miteinbezogen, die im Ansatz begriindet sein konnen (s. Kap. 2.7f.).

. Olivin Pyroxen Forsterit Enstatit Quartz 2

Nr. Object TIKl  lein (%]  groB [%] Klein [%] groB [%] Klein [%]  gro [%] Klein [%] groB [%] Klein [%]  gro8 [%] X

T GGTau 8IE3  B3f2 4E5 12 B E5 3E02 41 02103 04L06 = = 0901
2 AATau 442+ 10 44+6 9+12 1646 24 +13 B 6+1 01403 02405 01402 03+05 05+ 002
3 LkCal5 1008 +100 5343 4345 01+05 2+3 - 04404 10+04 04406 - 02+03 07+003
4 DQTau 3003 53416 3+5 20413 4+7 05404 241 141 11+2 241 343  06+003
5 DRTau 354+1  47+3 4844 03+1 243 1403 241 B 0,2 +05 B 0,2+ 04 02+ 001
6 GMAur 403+6  68+5 2846 - 09+2 1403 05+06 02403 2+1 - 01+03 07+003
7 SUAur 348 +2  62+2 1944 05+10 13+4 3+01 3405 B 0,2 + 0,4 - B 0.6 + 0,03
8 GWOri 334 +2 s+l  22+3 04408 2243 1401 03=+03 - 01 + 0.2 - - 0.4 + 0,02
9 FUOM 387+1 846 83+7 02408 245 4+06 2+2 03+1 141 - 06+1 02+ 001
10 BBWT76 324+3  T9+9 13+8 06+2 2+3 02402 141 02+04 141 - 4+2 24009
11 CRCha 207+3  60+3 3+5 743 2446 B 5407 02403 141 - 02404 2404
12 TW Hya 285+3  37+4 AT+LT  06+2 4+5 3403 641 N 342 - 02404 3+06
13 VW Cha 33245  3+4 8l+11 244 8412 02403 07+1 141 141 1404 3+1 2+ 02
14 GlassI 453+2  37T+1  37+2 02404 2142 1401 1402 06+02 2404 B N 0,05 = 0,00
15 VZCha 348 +5  4+8 14+22 7+12 53424 642 9+5 2+ 2 2+ 3 341 04408 6405
16 WW Cha 355+2  14+2 3445 1+2 4546 04+01 1404 N 0,1+ 02 B 1403  02+001
17 Hen3-600A  301+4 245 16420 1+3 37421 8+1 142 7+3 2844 02403 04+1 0.7+ 003
18 IRAS14050 406 +6 7543 2+4 05+1 1944 03+02 03+04 241 141 B 0.2+ 04 07 +003
19 Sz82 411+7 244 17+16 244 50417 04+04 1242 141 7T+3 01402 0241 24008
20 RULup 346+2 1+2 6+8 343 75+10 7404 03+1  4+1 2+1 1404 341 01 =+001
21 AS205N 329+1  39+3 6+7 243  48+9 2403 341 02403 1+1 B B 0.1 + 0,01
22 AS2058 507+4 2041 6843 141 1043 04401 1+04 N 0,2 + 0,3 - - 0.2 + 0,01
23 HBC639 366+3 243 70+8 1+1  14+9 2404 04+1 641 442 - 1+1  04+001
24 Harol1-16 373+4 7343 344  1+2 1946 2403 02404 01+02 2+1 - - 0.7 + 0,03
25 AKSco 559 +5 G4+l 32+2 N 141  2+01 2+04 B 0,2+ 0,3 - - 0.6 + 0,03
26 SCrAN 427T+1 344 4248 - 2+4  18+1 1242 04+1 23 +3 - 03+08 02+ 001
27 SCrAS 375+1  1+2 344  1+2 89 +5 4403 03+1 141 141 - 01402 03+ 001
28 MWC480  S01E40 07 Ef1  59E7 O01f1  3E7 1103 3T TT1 TT1 = = 0,7 £ 0,03
20 HD163206 431 +10 2046 2549 1+2 45+5 3403 02404 02+03 5+1 - 241 074002
30 HD179218 255+10 1+2 447 2+4  84+8 1+02 1+1 341 141 3403 02+03 07+002
31 WWVal 300+ 10 53+5 747  1+1 3443 2402 04+1 02403 4+1 B 03+1 0.7+ 002
32 HDI84761 519+ 10 40+3 57 +4 - 04+1 1402 241 - 01 + 0,3 - - 0.7 + 0,02
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Abbildung 2.4: N-Band-Spektren der Objekte dieser Studie (durchgezogene, schwarze Kurven). Die
Modellspektren mit den jeweils kleinsten x2-Werten sind ebenfalls abgebildet (gestrichelte Kurven).
Aufgrund defekter Auslesekandile der TIMMI 2-Kamera bzw. sonstiger Uberbleibsel der Datenreduk-
tion (Ozon-Bande) wurde das Spektrum im Wellenlingenintervall von ~9,1um bis ~9,7um nicht
beriicksichtigt (gepunktete Kurven). Die griinen, blauen und roten Kurven entsprechen den akkumu-
lierten Massenanteilen von 0,1 pum- und 1,5 um-grofien, amorphen sowie von kristallinen (0,1 um- und
1,5 pm-grofSen) Silikatkornern. Die graue Kurve gibt das Kontinuum wieder.
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Abbildung 2.5: Fortsetzung von Abb. 2.4.

und -geometrie die Form der PAH-Linien, wie Habart et al. (2004) und Acke & van den An-
cker (2004) gezeigt haben.

Laut Gail (2003) stellt Pyroxen die dominierende Silikatverbindung in kiihleren Scheibenre-
gionen dar. Sie wird im Staubdatensatz aufgenommen, da sie im Vergleich zu den anderen Silikat-
verbindungen besonders zum kurzwelligen Grenzbereich der Silikatbande beitrédgt (s. Abb. 2.3).
Analog zu den HAeBe-Objekten (s. van Boekel et al. 2005) kann in unserem Datensatz ein ho-
her Massenanteil an grofien Pyroxenkornern (z.B. bei VZ Cha) nachgewiesen werden. Pollack et
al. (1994) haben darauf hingewiesen, dafl 30 % des Silikatgemisches in den Scheiben um junge
stellare Objekte aus Pyroxenstaub bestehen miiiten. Entspricht der von uns gemessene Anteil an
groflen Pyroxenkornern der Realitiit, so miissen die kleineren Pyroxenkérner (£ 0,1 um) schon
zu groBeren Teilchen (21,5 um) angewachsen sein. Tatséichlich haben Suttner & Yorke (2001)
gezeigt, dafl Teilchen schon in den ersten 10.000 Jahren der Entwicklung junger stellarer Objekte
vereinzelt eine Grofle von 10 pm und mehr erreichen kénnen. Erste Modellierungsversuche nach
Gl. 2.1 verweisen darauf, dafl Pyroxen in unseren Objekten vorliegen miifite: Sofern Modell-
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Abbildung 2.6: Fortsetzung von Abb. 2.4f. Es sind hier die Spektren der HAeBe-Objekte dieser Studie
gezeigt.

ansitze (Gl. 2.1), in denen das Pyroxen nicht beriicksichtigt werden, zum Einsatz kommen,
steigt x? v.a. bei den HAeBe-Objekten HD 163296, HD 179218 und WW Vul um bis zu 100 %
an.

Abgesehen von den Objekten Hen 3-600 A und S CrA N liegt der Anteil kristallinen Silikats
weit unter 10 %. Dieses Ergebnis stimmt mit Gail (2003) tiberein, der den Anteil kristallinen
Silikats zu Beginn der Staubentwicklung in zirkumstellaren Scheiben zu 10 % schitzte. Grofere
Mengen an kristallinem Enstatit und Forsterit diirften erst im Laufe der weiteren Entwicklung
entstehen. Gail (2003) zeigte, daf} kristalliner Staub hauptséchlich in den inneren Scheibenregio-
nen, nahe des zentralen Sterns vorkommt, obwohl die Temperaturen dort im Mittel zu hoch sein
diirften, um die ausgepréigten Spektrallinien zu generieren (s. Abb. 2.1). Offenbar sind jegliche
Kristallisationsprozesse in den kiihleren Scheiben um T Tauri-Sterne gehemmt, was durch den
generell geringeren Massenanteil an kristallinem Staub gezeigt wird. HAeBe-Objekte hingegen
weisen im Mittel einen kristallinen Anteil von 15 % auf (van Boekel et al. 2005).

In 19 von den 32 Objekten dieser Studie ist Forsterit die am h#ufigsten vorzufindene kri-
stalline Silikatverbindung (s. Tabelle 2.3). Laut Gail (1998) ist Forsterit die thermodynamisch
stabilste Verbindung und daher Endprodukt der Reaktionskette: amorph — polykristallin —
Enstatit = Forsterit. Es sei angemerkt, daf} eine Riickreaktion zu Enstatit moglich ist, sofern
Quartz zu dieser Riickreaktion zur Verfiigung steht: MgoSiO4+SiOs = 2 MgSiO3 (Rietmeijer
et al. 1986). Weiterhin kann der letzte Schritt obiger Reaktionskette auch durch einen Mangel
an Sauerstoff oder Magnesium oder durch zu niedrige Temperaturen im Inneren der Schei-
be gehemmt sein (Gail 2003). Eine Anreicherung an Enstatit in T Tauri-Objekten kann daher
nicht ausgeschlossen werden, obwohl diese Verbindung dort weniger hiufig aufzufinden ist als in
HAeBe-Objekten (van Boekel et al. 2005).4 Quartz ist eine eher selten auftretende Silikatver-
bindung (Tabelle 2.3). Dieses Ergebnis stimmt mit Gail (2003: Tabelle 8) iiberein, der dessen
Massenanteil auf weniger als 5% schitzte.

9Mineralogische Untersuchungen haben gezeigt, dafl Enstatit, das sich aus Forsterit entwickelt, ein Endprodukt
der Entwicklung interplanetarer Materie ist (Gespriach mit Dominik Hezel, Institut fiir Mineralogie, Koln).



26 KAPITEL 2. DIE ENTWICKLUNG VON SILIKATSTAUB

80 T T T T 80 T T
o 60 — o 60 -
et S s
3 a 3 ?
o o
S 1 S 17
% 40H - @ 40k i
o o
= =
5] 13 - 13
. t ] 2 [ .
220p xt xe 4 D20p &0 i
R %3 1% F g ¥ %2 |
" 2 7
L %21 x 7 E ¥ x 5 25 b3
ol %?22*16 % 1 1 {(n 0 % X KK x 1 n 1(18
0 2 4 6 8 10 0 5 10 15
stellare Leuchtkraft [L.] stellares Alter [Ma]

Abbildung 2.7: Links: Massenanteil kristalliner Staubkérner gegen die Leuchtkraft des Sterns aufge-
tragen. Jeder einzelne Punkt wird durch die angegebene Nummer identifiziert. (s. Tabelle 2.1)
Rechts: Massenanteil kristalliner Staubkdérner, aufgetragen gegen das Alter des Sterns.

Wir schlieflen dieses Kapitel mit einem Vergleich unserer Modellergebnisse mit den Ergebnis-
sen aus vorangegangenen Untersuchungen. Honda et al. (2003) haben das N-Band-Spektrum des
10 Millionen Jahre alten T Tauri-Sterns Hen 3-600 A untersucht und dabei grofiere Mengen an
Quartz und Enstatit nachweisen kénnen. Die Tatsache, dafli Quartz in dem hier zur Verfiigung
stehenden Spektrum nicht vorhanden zu sein scheint, kann unterschiedliche Griinde haben. So
beobachteten Honda et al. (2003) dieses Objekt mit COMIC (Cooled Mid-Infrared Camera and
Spectrometer) am Subaru Teleskop, das eine Auflosung von R = 250 aufweist. Im Vergleich
dazu besitzt LWS eine Auflésung von nur R = 150, wodurch die Spektrallinien von Quartz hier
verwischt sein konnten. Der Unterschied konnte aber auch eine Folge der verschiedenen Mo-
dellansétze sein. Insbesondere werden in unserer Studie Pyroxen, aber auch kristalline Silikate
mit einem Radius von 1,5 um bei der Modellierung miteinbezogen. Auch fillt auf, dal das hier
zur Verfiigung stehende Spektrum von Hen 3-600 A im Vergleich zum Spektrum von Honda et
al. (2003) ansteigt, was nach Abzug des Untergrundes den hier zu vernachlissigenden Anteil
an kleinen amorphen Staubkornern nach sich zieht. Die verdnderte Form der Silikatbande von
Hen 3-600 A koénnte ihren Ursprung in einer variablen N-Band-Emission haben.

Die N-Band-Spektren von den HAeBe-Objekten HD 179218 und HD 163296 wurden schon
von van Boekel et al. (2005) analysiert, wobei fiir das Objekt HD 179218 im Vergleich zu unserem
Modellergebnis ein groflerer Massenbeitrag an groflen Enstatitkornern gefunden wurde. Dieser
Unterschied koénnte wiederum durch das unterschiedliche Auflésungsvermogen der verwendeten
Instrumente verursacht sein. Unser Ergebnis bzgl. HD 163296 bestétigt jedoch das Ergebnis von
van Boekel et al. (2005).

2.6 Vorliegende Korrelationen

Schon in fritheren Studien wurde eine lineare Korrelation zwischen der Amplitude und der Lage
des Maximums der Silikatbande gefunden (Przygodda et al. 2003, Acke & van den Ancker 2004;
van Boekel et al. 2005), was anhand von Staubkornwachstum erklért wurde. In dieser Studie
wird untersucht, ob zwischen dem Entwicklungsstand des Staubes und ausgewéhlten Objektei-
genschaften, wie dem Sternalter und der stellaren Leuchtkraft, weitere Abhéngigkeiten zu finden
sind. Nur die T Tauri-Systeme werden hierbei beriicksichtigt. Die Ergebnisse sind:

i. Der Massenanteil kristallinen Silikats héngt weder von der Leuchtkraft, noch vom Al-
ter des Sterns ab (s. Abb. 2.7). Es bleibt unklar, ob die Unsicherheiten, mit denen die
stellare Leuchtkraft und das Alter behaftet sind (s. Tabelle 2.1), dafiir verantwortlich
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Abbildung 2.8: Links: Massenanteil grofier Staubkdérner gegen die Leuchtkraft des Sterns aufgetragen.
Blendet man Objekte mit niedrigem Signal-zu-Rausch-Verhdltnis aus, so liegen die meisten Objekte in dem
Bereich, der durch die gestrichelten Geraden (logarithmische Einteilung) begrenzt wird. Dies verweist auf
eine schwache Abhingigkeit. Mit Hilfe der Nummern an den einzelnen Datenpunkten konnen die Objekte
anhand von Tabelle 2.1 identifiziert werden.

Rechts: Massenanteil von 1,5 um-grofien Staubkdrnern, der gegen das Alter des Sterns aufgetragen ist.

ii.

sind, keine Abhéngigkeiten finden zu kénnen. Es ist aber auch moglich, dal vermeintliche
Abhéngigkeiten nur in den innersten Scheibenregionen auftreten, wo das Scheibenmaterial
dem Sternlicht stidrker ausgesetzt ist. Interferometrische Beobachtungen mit MIDI zeigen,
daf die Kristallinitdt des Silikatstaubes mit abnehmendem Sternabstand zunimmt (van
Boekel et al. 2004; Kap. 5.5; Kap. 6.5). Aber die Emission, die von kristallinem Silikat aus
den inneren Scheibenregionen, wo Temperaturen von T > 700 K herrschen, ausgeht, trigt
nur noch unwesentlich zum N-Band-Spektrum bei (s. Abb. 2.1).

Obwohl in der Studie von van Boekel et al. (2005) entsprechende Untersuchungen bzgl.
einer vermeintlichen Korrelation zwischen stellarer Leuchtkraft und Kristallinitédt feh-
len, sei zu erwihnen, dafl hinsichtlich der Spektren von HAeBe-Objekten eine schwache
Abhéngigkeit des kristallinen Massenanteils von der Sternmasse gefunden wurde: Ab einer
unteren Grenze von M, Z 3 Mg weisen diese Objekte einen ansteigenden Massenanteil
an kristallinem Staub mit zunehmender Sternmasse auf. Fiir kleinere Sternmassen konnte
eine solche Abhéngigkeit nicht nachgewiesen werden, was — geméfl der Masse-Leuchtkraft-
Beziehung — den T Tauri-Systemen entspricht.

Eine klare Abh#ngigkeit des Massenanteils grofler Silikatkorner (¢ > 1.5 pm) von der
stellaren Leuchtkraft &8t sich in unserem Datensatz von T Tauri-Objekten nicht fin-
den (Abb. 2.8). Falls aber Objekte mit niedrigem Signal-zu-Rausch-Verhiltnis (TW Hya,
VZ Cha, und SZ 82) ausgeschlossen werden, so liegen die meisten Datenpunkte in Abb. 2.8
in einem Bereich, der durch die gestrichelten Linien begrenzt wird. Diese Linien stellen
im linearen Mafistab Geraden dar. Die daraus resultierende Korrelation ist schwach, da in
unserer Studie kaum Objekte mit groBerer Leuchtkraft als > 4 L vorliegen. Van Boekel et
al. (2005) tiberpriiften, ob die Masse von HAeBe-Sternen mit dem jeweiligen Massenanteil
grofler Silikatkorner korreliert ist. Erneut liefl sich eine Abhéngigkeit nur fiir Sternmassen
mit M, > 2,5Mg finden: Der Anteil grofler Silikatkorner liegt dort bei 85 %.

Auch das Alter des Sterns scheint die Existenz von 1,5 pm-grofien Staubkérnern nicht
zu beeinflussen (s. rechte Abb. 2.8). Dieses Ergebnis wird auch durch eine Untersuchung
von 10 um-Spektren bei 40 T Tauri-Objekten bestétigt, die mit dem Spitzer-Raumteleskop
gemessen wurden (Kessler-Silacci et al. 2006). Nach einer Studie von Dullemond & Domi-
nik (2005) spielen sich Vorgénge, in denen Staubteilchen eine Gréfie von bis zu wenigen
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iii.

iv.

Mikrometern erlangen, im Verhéltnis zum Entwicklungsverlauf junger stellarer Objekte
sehr schnell ab (<« 1 Million Jahre). Aber inelastische Teilchensttfe sorgen dafiir, daf stets
kleinste Staubteilchen (< 1 pm) in der zirkumstellaren Scheibe reproduziert werden. Dem-
nach scheint Staubwachstum nicht direkt vom Sternalter, sondern von den Eigenschaften
der Scheibe abzuhéngen.

In der linken Abb. in 2.9 ist der Massenanteil kristalliner Staubkérner gegen den relati-
ven Massenanteil grofler kristalliner und amorpher Staubkorner aufgetragen. Abgesehen
von den Systemen Hen 3-600 A, SCrAN und DQ Tau weisen die meisten Objekte eine zu
vernachléssigende Kristallinitit (g 10 %) auf.

Der Anteil kristalliner Silikate ist nur in den HAeBe-Objekten besonders hoch, bei denen
iiberwiegend auch grofiere, amorphe Staubkorner gefunden werden. Etwa die Hélfte der
T Tauri-Systeme besitzt einen geringen Kristallisationsgrad (<50%), obwohl bei denselben
Objekten Staubwachstum nachweisbar ist. In diesem Zusammenhang sei darauf verwiesen,
dafl das hohe Maf§ an Ordnung und Symmetrie, die der Festkorper bei Kristallisatonspro-

zessen gewinnt, durch die Einstrahlung harter Energiequanten verringert werden kann
(z.B. Djouadi et al. 2005).

Eine Ubereinstimmung zwischen T Tauri- und HAeBe-Systemen liegt dann vor, wenn der
Massenanteil an Enstatit gegen den gesamten kristallinen Anteil aufgetragen wird. Van
Boekel et al. (2005) fanden einen wachsenden Anteil an Enstatit mit zunehmendem Kri-
stallisationsgrad. Eine entsprechende, schwache Tendenz kann auch in unserem Datensatz
gefunden werden (s. rechte Abb. 2.9). Begriinden 148t sich diese schwache Korrelation
durch eine Verzogerung des Reaktionsmechanismus, der in Kap. 2.5 beschrieben wurde.
Auch eine Riickentwicklung von Forsterit nach Enstatit ist denkbar (Rietmeijer 1986).

Bilanzierend 148t sich feststellen, dafl eine Analyse der Silikatbande von T Tauri-Systemen durch
ihre geringere Leuchtkraft als von HAeBe-Objekten erschwert ist. Die wenigen schwachen Ab-
héngigkeiten, die nachgewiesen werden, stehen aber nicht im Widerspruch zu den Ergebnissen
von van Boekel et al. (2005), die die Spektren von HAeBe-Objekten studierten. Abschliefend
sei noch erwihnt, dafl neueste Untersuchungen eine Korrelation zwischen der Spektralklasse
und der Form der 10 um-Bande von T Tauri-Objekten offenlegten (Kessler-Silacci et al. 2006).
Flachere Silikatbanden, die auf Staubwachstum verweisen, wurden eher bei Objekten mit den
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Abbildung 2.9: Links: Relativer Massenanteil kristallinen Staubes gegen den relativen Massenanteil
von 1,5 um-grofien Staubkdérnern aufgetragen. Die Nummern an den Datenpunkten identifizieren die Ob-

jekte.

Rechts: Relativer Massenanteil an Enstatit, der gegen den relativen Massenanteil kristallinen Staubes
aufgetragen ist. Der Anteil an Enstatit wurde durch den Anteil kristallinen Staubes normiert.
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Spektralklassen K und M als mit A, B, F und G gefunden. Erklart wird diese Korrelation
mit der Tatsache, dal bei den kiihleren, leuchtschwécheren Objekten (Spektralklasse K und M)
vorwiegend zentralere Regionen beobachtet werden kénnen, die héhere Materiedichten aufweisen.
Staubwachstum ist dort dadurch beschleunigt.

2.7 Die Auswirkungen portsen Staubes auf die Silikatbande

Ausgehend von kugelférmigen, kompakten und homogenen Staubteilchen werden die Massen-
absorptionskoeffizienten k,ps.i(A) i.d.R. mit Hilfe der Mie-Streutheorie berechnet. Unelastische
Teilchenstofle und Wechselwirkungen mit Strahlung kénnen zwar Staubwachstum und Kristal-
lisation nach sich ziehen, aber auch einen Teilchenzerfall und eine Zerstérung der Kristallstruk-
turen hervorrufen. Die Strukturen von Staubkérnern sind demnach in Realitédt eher inhomogen
und pords und setzen sich i.allg. aus verschiedenen Materialen zusammen (Dominik et al. 1993;
Poppe et al. 2000a, 2000b). Die Berechnung der zugehorigen optischen Konstanten erweist sich
als schwierig, eine Abschitzung ist aber zumeist mit Hilfe spezieller Algorithmen moglich.©

Einer hiufig verwendeten Niherung zur Berechnung optischer Konstanten poroser Teilchen
liegt die Annahme zugrunde, daf§ die Matrix der Brechungsindizes eines inhomogenen Teil-
chens durch einen effektiven, d.h. mittleren Brechungsindex ersetzt werden kann, was in der
,Effektiven-Medium-Theorie* beschrieben wird (Bruggemann 1935, Chylek et al. 1973). Vosh-
chinnikov et al. (2005) haben nach einer Vergleichsstudie entdeckt, daf§ der vereinfachte Ansatz
der , Effektiven-Medium-Theorie“ die Realitdt gut wiedergeben kann, sofern die Gesamtheit
eines pordsen Korns nur aus ,,Rayleigh“-Teilcheneinschliissen besteht, d.h. die Einschliisse im
Vergleich zur Wellenlénge der einfallenden Strahlung klein sind. Gleichzeitig sollte aber auch
gewahrleistet sein, daBl das Volumen aller eingeschlossenen Hohlrdume kleiner als die Hélfte
des Gesamtvolumens ist (Porositit P < 50 %). All diese Einschrinkungen kénnen aber fallen
gelassen werden, wenn man von einem zwiebelartigen Aufbau des inhomogenen, portsen Staub-
korns ausgeht, das aus vielen konzentrischen Kugelschalen besteht. Die Kugelschalen kénnen
jeweils mit den unterschiedlichsten Materialien gefiillt sein. Schalen aus Vakuum, die den Grad
an Porositéit des gesamten Staubkorns vorgeben, sind ebenfalls moglich.

Dieses Vielschalenmodell sagt nun auch dann eine Verbreiterung und eine Abflachung der
Silikatbande voraus, wenn ausschliellich die Porositéit des Materials variiert. Konventionell wird
dieser Effekt ausschliefllich dem Kornwachstum zugeschrieben. Voshchinnikov et al. (2005) haben
gezeigt, daf i.allg. 18 konzentrische Schalen ausreichen, um den potentiellen Einflufl der Reihen-
folge der Materieschalen aufzuheben. Im Vergleich zum vorangehenden Ansatz aus Kap. 2.3
stellen hier die Korngréfie sowie das Volumenverhéltnis der einzelnen Staubkomponenten und
Vakuum die unabhéngigen Modellparameter dar. Erste Modellrechnungen zeigen, dafl Variatio-
nen des Volumenanteils von Vakuum, Silikat bzw. Kohlenstoff sehr unterschiedliche Profile der
10 pm-Emissionsbande erzeugen kénnen: von einer schmalen bis zu einer breiten 10 um-Bande.
Von Bedeutung ist hier, daf3 diese unterschiedlichen Profile stets aus einem Staubteilchen mit
gleich grofiem Kornradius ripy = 0,1 um resultieren. Der Staubkornradius ryp entspricht dem
Radius, den ein kompaktes Staubkorn ohne Hohlrdume besitzen wiirde. Verdnderungen des Pro-
fils der Silikatbande konnen demnach ausschlieBlich durch Anderungen der Porésitéit bzw. auch
der Staubzusammensetzung hervorgerufen werden.

Zur Ilustration repréisentieren Abb. 2.10 und Tabelle 2.4 das beste Ergebnis der Versuche,
die verschiedenartigen Silikatbinder von AK Sco und S CrA S mit Hilfe des oben vorgestellten
Vielschalenmodells fiir pordse Staubkorner zu modellieren. Als Staubmaterial werden Olivin und
amorpher Kohlenstoff ,Be1¢ (Rouleau & Martin 1991) verwendet, Hohlriume eingebaut und
Volumenanteile gedndert. Dabei wird iy = 0,1 pm festgehalten. Kristallines Silikat wird nicht
beriicksichtigt.

°z.B. mittels Diskreter Dipol Niherung, beschrieben in Andersen et al. (2002, 2003)
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Abbildung 2.10: Normierter N-Band Fluf$ von AK Sco und S CrA S. Der Kontinuumsuntergrund wur-
de hier mit Hilfe einer Geraden, die an die Rdnder der Silikatbande angepafit wurde, abgezogen. Die
gestrichelte Kurve gibt unser bestes Modellergebnis unter Beriicksichtigung pordser Korner wieder. Die
relativen Volumenanteile der verwendeten Staubkomponenten, die Pordsitit sowie der Teilchenradius sind
in der Tabelle 2.4 wiedergegeben.

Sofern man den langwelligen Bereich des Spektrums (A = 12,3 um) von S CrA S ausblendet,
sind die Modelle zufriedenstellend. Hinsichtlich der Ergebnisse aus Kap. 2.5 stellt sich natiirlich
die Frage, ob iiberhaupt eine zweifelsfreie Interpretation der Silikatbande moglich ist. Dies soll
in Kap. 2.8 diskutiert werden.

Zuletzt sei noch erwihnt, dafl Modellstudien existieren, die Silikatbande mit Hilfe des Emis-
sionsverhaltens von inhomogenen Staubkérnern zu erkliren. Bradley et al. (1999) fanden, daf} in-
terplanetare Staubkdrner mit winzigen Metalleinschliissen aus Eisen und Nickel &hnliche 10 pm-
Banden hervorrufen, wie sie in den Spektren junger stellarer Objekte beobachtbar sind. Die
Struktur dieser GEMS (Glass with Embedded Metals and Sulfides) héngt vom Entstehungs-
prozefl des Teilchens ab. Westphal et al. (2004) schlugen vor, daf§ sich GEMS aus kristallinen
Staubkornern bilden, die kurzzeitig einer harten, ionisierenden Strahlung ausgesetzt waren. Die
Teilchen wurden schliellich mit Hilfe von Sto3wellen, die beispielsweise von einer Supernova aus-
gelost wurden, iiber den interstellaren Raum verteilt. Die Untersuchung, welche Rolle ,, GEMS*
in jungen stellaren Objekten spielen, geht {iber diese Studie hinaus.

2.8 Zusammenfassung und Diskussion

In dieser Studie wurden die Silikatbanden, die in den N-Band-Spektren von 27 T Tauri und
5 HAeBe-Objekten auftreten, analysiert. Unter Zuhilfenahme einer linearen Superpositionsme-
thode wurden die relativen Massenanteile amorpher und kristalliner sowie kleiner (0,1 #m) und
grofler (1,5 um) Silikatkorner bestimmt, die zur Bande beitragen. Der Ursprung dieser Bande ist
im optisch diinnen Bereich der Oberfliche einer zirkumstellaren Scheibe zu finden, wihrend die
optisch dicken Staublagen nur zum Kontinuumsuntergrund des Spektrums beitragen. Aufgrund
verschiedener turbulenter Prozesse, die in der Scheibe vorherrschen (z.B. Gail 2003), wurde an-
genommen, dafl Staubkorner in der Gréflenordnung eines Mikrometers und kleiner vertikal zur
Mittelebene der Scheibe durchmischt werden. Deswegen ist der in Kap. 2.5 bestimmte Massen-
anteil ein Abbild der mittleren Zusammensetzung mikrometergrofler Silikatteilchen der ganzen
Scheibe.

Im Zentrum dieser Studie stand die Frage, welche physikalisch relevanten Informationen aus
dem 10 pm-Emissionsprofil des Silikats extrahiert werden kénnen. Allein die Breite des N-Bandes
schréankt die maximal mogliche Anzahl der Modellparameter stark ein, sofern die lineare Un-
abhéngigkeit dieser Parameter gewihrleistet werden soll. Abgesehen vom Temperaturwert T
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Tabelle 2.4: Parameter unserer besten Vielschalenmodelle fiir
die N-Band-Spektren von AK Sco und S CrA S (Abb. 2.10). Die
Grifle rpss ist der Gesamtradius des pordsen Staubkornes. Bel
stellt (amorpher) Kohlenstoff dar. Der Parameter x? wird in
Gl. 2.3 definiert.

Objekt Tpos Olivin Bel Vakuum x?2
AKSco 0,12pum 49,5% 5,5% 45% 0,57
SCrAS 027um 3,35% 1,65% 95% 7,81

und einer Konstanten Cj, dienten die Opazitéten k,ps;; folgender Materialien ¢ als unabhéngige
Modellparameter: Olivin, Pyroxen, Forsterit, Enstatit und Quartz, bei denen jeweils von Teil-
chenradien von 0,1 ym und 1,5 ym ausgegangen wurde. Emissionsprofile von polyzyklisch aro-
matischen Kohlenwasserstoffverbindungen wurden nicht beriicksichtigt, da in den Spektren der
T Tauri-Objekte — im Gegensatz zu den Spektren von HAeBe-Objekten — keine Emissionslinien
vorliegen, die auf die Existenz angeregter Zusténde solcher Substanzen hinweisen kénnten. Es ist
aber zu erwdhnen, dafl eine Emissionlinie bei 11,3 pm, die diesen Kohlenwasserstoffverbindungen
zugeschrieben werden kann, von einer Emissionslinie des Forsterits iiberblendet werden kann.

Hinsichtlich der Silikatbanden in allen uns zur Verfiigung stehenden Spektren von T Tauri-
Sternen fanden sich Hinweise fiir Staubkornwachstum und Kristallisation. Dabei ging man davon
aus, dafi sich der interstellare Staub, aus dem sich die zirkumstellare Scheibe zu Beginn ihrer Ent-
wicklung bildet, aus vernachléssigbaren Anteilen von entwickelten, d.h. grofien (> 0,1 um) und
kristallinen Staubteilchen zusammensetzt (Mathis et al. 1977). Die Ergebnisse unserer Analyse
entsprechen weitgehend auch den Ergebnissen, die van Boekel et al. (2005) bzgl. den HAeBe-
Objekten gefunden haben. Die Schlufifolgerung, dafl sich der Staub in den Scheiben um junge
stellare Objekte vergroflert hat, ist aber nur dann zul#ssig, sofern man von kompakten, homo-
genen Staubkornern ausgeht, die jeweils aus einer einzigen Silikatverbindung bestehen. Nimmt
man aber inhomogene, pordse Staubkoérner an, deren optische Konstanten mit Hilfe des Viel-
schalenmodells berechnet werden kénnen (Voshchinnikov et al. 2005), so zeigt sich, dafl ein
Porositéatsanstieg eine Alternative zum Staubkornwachstum darstellt, da dadurch ebenfalls eine
Abflachung der Silikatbande hervorgerufen wird (Voshchinnikov et al. 2006).

In Hinsicht auf ihren Entstehungsprozefl sind die Staubteilchen in den zirkumstellaren Schei-
ben um junge stellare Objekte poros. Die Frage, ob eine mittlere Porositit oder evtl. sogar eine
Porositatsverteilung gefunden werden kann, blieb bisher noch unbeantwortet. Es ist nicht klar,
wie stark die Porositéit das Ergebnis aus Kap. 2.5f. beeinflu3t. Man mufl aber davon ausgehen,
daf3 der Anteil grofier Staubkorner wohl {iberschétzt wird, da eine entsprechend flache Silikatban-
de auch von den kleinsten, stark porosen Kornern erzeugt werden kann. Das Vielschalenmodell
hat aber auch seine Grenzen, da dort bisher nur kugelférmige Teilchen beriicksichtigt wurden.
Auch die (punkt-)symmetrische Verteilung der Materie in den porésen Staubteilchen des Mo-
dells ist nicht realistisch (Min et al. 2006). Weitere Beobachtungen, insbesondere eine Analyse
der 18 pm-Silikatbande (Kessler-Silacci et al. 2006) und Polarisationsstudien (Min et al. 2005),
konnen weitere Informationen iiber die in zirkumstellaren Scheiben existierenden Silikatsorten
und iiber deren Porositét liefern. Die 18 pm-Silikatbande hat ihren Ursprung in Silikatstaub,
der in kiihleren Scheibenregionen vorliegt. Mit Hilfe einer Studie der 18 pm-Silikatbande wer-
den damit Regionen untersucht, die vom Stern radial weiter entfernt bzw. in der Scheibe tiefer
liegen.f

Abgesehen davon, daf3 die Porositéit ein im Modellansatz 2.1 zu unrecht vernachléssigter
Parameter ist, entsteht ebenfalls aus der Annahme der Ein-Temperatur-Néherung ein schwer

fDie optische Tiefe fiir eine Wellenldnge von A &~ 18 ym nimmt mit der geometrischen Tiefe in der zirkumstel-
laren Scheibe weniger stark zu als fir Strahlung mit einer Wellenldnge von A = 10 pym.
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abzuschétzender, systematischer Fehler. Wie in Abb. 2.1 gezeigt wurde, tragen zur 10 pym-
Silikatbande Staubkorner mit Temperaturen aus einem Intervall von 100 K bis 1000 K bei. In die-
sem Zusammenhang stellen auch Zwei- oder Mehr-Temperaturansétze keine physikalisch sinnvol-
leren Modellansétze dar, wenn man gleichzeitig davon absieht, daf solche Ansétze moglicherweise
mathematisch iiberbestimmt sind. Trotz obiger Einwénde erméglicht der hier gewéhlte Modell-
ansatz 2.1, den Entwicklungsstand von Silikatstaub in einem jungen stellaren Objekt zu beurtei-
len und diesen mit dem Entwicklungsstand in anderen Objekten zu vergleichen. In diesem Sinne
sind auch die abgeleiteten Massenbeitrige aus Tabelle 2.3 und die Korrelationen aus Kap. 2.6
zu sehen. Voraussetzung dafiir ist aber die Anwendung gleicher Modellanséitze mit einem iden-
tischen Satz aus Opazitdten. Auch sollten die Spektren unter moglichst &hnlichen Bedingungen
gewonnen werden. Nur die aufwendigeren Strahlungstransportsimulationen sind, unter Einbe-
ziehung spektraler und rédumlicher Informationen, letztendlich in der Lage, auch quantitative
Aussagen iiber den Entwicklungsstand des Silikats zu treffen sowie den systematischen Fehler
unseres Ansatzes 2.1 zu quantifizieren.

Der Inhalt dieses Kapitels wurde schon verdffentlicht in Schegerer, A., Wolf, S., Voshchinnikov,
N. V., Przygodda, F. & Kessler-Silacci, J. E., Analysis of the dust evolution in the circumstellar
disks of T Tauri stars, 2006, A&A, 456, 535.



Wassereis in T Tauri-Objekten

3.1 Die Bedeutung von Wassereis in jungen stellaren Objekten

Die besondere Stellung von Wasser(-eis) bei der Untersuchung protoplanetarer Systeme ist
durch folgende Eigenschaften begriindet: Wasser in seiner fliissigen Form stellt ein geeignetes
Losungsmittel fiir viele anorganische und organische Stoffe dar und erméglicht erst dadurch
die Entwicklung komplexer organischer Molekiile. Aber auch schon im festen Aggregatszustand
ist Wasser der Reaktionsboden fiir die photochemische Synthese aromatischer Verbindungen
(Bernstein et al. 2002) und von Aminoséduren (Munoz Caro et al. 2002). Reichhaltige Wasser-
eisvorkommen in protoplanetaren Scheiben sind demnach nicht nur eine Voraussetzung dafiir,
daf} sich auf Planeten Ozeane bilden kénnen, sondern dafl Leben, wie wir es kennen, erst ent-
stehen kann. Die Bedeutung von Wassereis bei der Entstehung von Planetensystemen wird
dariiberhinaus durch die Annahme unterstrichen, daf} sich grofie Planeten, wie Neptun, erst hin-
ter der sog. Schneelinie bilden kénnen. Denn hinter dieser Grenze kondensiert das Wasser zu
Eis, wodurch sich der Massenanteil festen Materials schlagartig um eine Gréflienordnung erhoht
(Stevenson & Lunine 1988).

Die Wassereisbande bei 3,08 pm, die durch eine Vibrationsanregung der OH-Bindung inner-
halb des Wassermolekiils verursacht wird, wurde erstmals in den Hiillen zahlreicher tief einge-
betteter Protosterne entdeckt (Gillett & Forrest 1973; Gillett et al. 1975; Merill et al. 1976). In
Staubteilchen ist gefrorenes Wasser das am hiufigsten vorzufindene Eismolekiil (Ehrenfreund et
al. 1996).* Das grofie Wassereisvorkommen resultiert aus dessen molekularen Eigenschaften: Im
Gegensatz zu unpolaren, leichtfliichtigen Eismolekiilen, wie CO-, CO2-, Nao- oder Os-Eis, besitzt
H5O-Eis einen sehr hohen Schmelzpunkt (ab 120K), der nur schwach vom Umgebungsdruck
abhéngt (Davis 2007). Die Polaritdt des Wassermolekiils ist auch dafiir verantwortlich, dafl es
sich vorwiegend an Kondensationskeime, wie Silikatstaub, anlagert. Kosmische Strahlung sowie
chemische Reaktionen konnen wiederum eine abrupt einsetzende Verdampfung des Wassereises
erzwingen (Léger et al. 1985; Hartquist & Wolf 1990). Ein solcher Vorgang wird nur dort verhin-
dert, wo aufgrund hoher optischer Tiefe eine Abschirmung vor harter Strahlung gewéhrleistet
ist bzw. die Temperaturen zu niedrig sind, um exotherm verlaufende, chemische Reaktionen
mit schneller und hoher Energieabgabe herbeizufiihren (Tielens & Hagen 1982). Dies ist auch

#Man unterscheidet i.d.R. 14 weitere Eismolekiile, wie CO-, CO2- oder CH4-Eis. Bei Eis i.allg. handelt es sich
um einzelne Molekiile, die sich relativ lose, allein iiber van-der-Vaals-Kréfte bzw. Wasserstoffbriickenbindungen
(bei Wassereis) aneinander anlagern. Eine chemische Verbindung im eigentlichen Sinne, wie sie in sonstigen
Festkorpern (Metalle, Diamant, Salze, Kohlenstoffverbindungen usw. ) vorkommt, entsteht dabei nicht.
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der Grund dafiir, warum die Wassereisbande tiberwiegend in den Spektren tief eingebetteter
Protosterne beobachtet wird (Boogert et al. 2004). Aber auch bei weiter entwickelten Objek-
ten geht man davon aus (Abb. 1 in Chiang et al. 2001), daf grole Wassereisvorkommen noch
in den optisch dicken, vor harter Strahlung geschiitzten Bereichen der zirkumstellaren Scheibe
existieren. Dies konnte durch vereinzelte Detektionen der Wassereisbande bei 46,5 um (Creech-
Eakman et al. 2002) und bei 3,08 um (Leinert et al. 2001; Terada et al. 2007) in den Spektren
von T Tauri-Objekte bestétigt werden.

Die Wassereisbande bei 3,08 um, die bisher nur in Absorption beobachtet werden konnte, ist
ein guter Indikator fiir den Entwicklungsstand zirkumstellarer Scheiben (van de Bult 1985). In
einer protostellaren Molekiilwolke tritt Wassereis zuerst in einer amorphen Form auf. Sobald aber
die Temperatur in der zirkumstellaren Umgebung ansteigt und die 80 K-Grenze iiberschreitet,
beginnt das Wassereis kristalline Strukturen auszubilden (Hagen et al. 1981a). Dies ist auch
am spektralen Absorptionsprofil deutlich erkennbar: Mit zunehmender Kristallinitdt verjiingt
sich die Absorptionsbande und das Maximum verschiebt sich zu grofileren Wellenléngen (z.B.
Smith et al. 1989). Die kristalline Gitterstruktur des Eises kann aber wiederum zerstort wer-
den, beispielsweise durch UV-Einstrahlung (Kouchi & Kuroda 1990). Neben der Kristallisa-
tion ist auch Eiskornwachstum an einer Modifikation des Bandprofils erkennbar. Insbesonde-
re nimmt mit wachsendem Kornradius bis zu einem Mikrometer die Streueffizienz zu, was an
einer Verbreiterung der Absorptionsbande am langwelligen Ende und besonders an deren Ver-
schiebung zu grofieren Wellenlédngen erkennbar ist. Diese Verdnderungen sind mit denen der
10 pm-Silikatbande vergleichbar (s. Kap. 2). Trotzdem ist der Ursprungsort beider Banden sehr
unterschiedlich: Wihrend die Emissionsbande des Silikats aus der Scheibenatmosphére stammt,
hat die Absorptionsbande des Wassereises ihren Ursprung in den tiefen, kalten Regionen nahe
der Scheibenmittelebene.

Die Wassereisbande wird oft von Absorptionsbanden anderer Substanzen iiberlagert. Es han-
delt sich dabei meist um Substanzen, die im Wassereis geltst sind oder mit dem Wassereis ei-
ne Komplexverbindung eingehen. Zu nennen sind Ammoniumhydrat HoO.NH3 (Maximum bei
3,47 pm; Merrill et al 1976; Mukai et al. 1986; Dartois & d’Hendecourt 2001), Ammoniak NHj
(2,96 um; d’Hendecourt et al. 1985; Dartois & d’Hendecourt 2001), Methanol CH3OH (3,54 pm;
Dartois et al. 2002), aber auch Hydrokarbonate mit den Vibrationsanregungen der CH-, CHa-
und CH3-Bindungen (3,38 um, 3,42 pm und 3,48 ym; Duley & Williams 1984; Chiar et al. 2002)
und andere Verbindungen (Ehrenfreund et al. 1996). Die Absorptionsbanden dieser Stoffe sind
sehr schmal bzw. liegen am Rand der Wassereisbande vor, wodurch sie von letzterer separiert
werden kénnen.

3.2 Beobachtungen mit NAOS-CONICA

Unsere Beobachtungen in ,offener Beobachtungszeit® wurden im Frithjahr und Sommer 2006
mit dem NIR-Spektrometer CONICA (Lenzen et al. 2003) am 8,2 m-YEPUN-Teleskop des VLT
durchgefiihrt. Beobachtungen mit CONICA werden durch das adaptive optische System NAOS
unterstiitzt, wodurch Deformationen der ankommenden Lichtwellen, die ihren Ursprung in der
atmosphérischen Luftunruhe haben, ausgeglichen werden (Rousset et al. 2003). Dadurch kann je
nach Wellenldngenbereich das tatséchlich erreichte rdumliche Auflésungsvermogen nahe an die
theoretisch mogliche Auflosung herangebracht werden (s. unten). Die Beobachtungen wurden
im Wellenléngenbereich zwischen 2,60 pm und 4,20 pm im Beobachtungsmodus L54_1_SL durch-
gefiithrt. Dabei lag die lineare, spektrale Dispersion bei 3,16 nm/ Bildelement® und die riumli-
che Pixelskala bei 0,054”. Der Spalt des verwendeten Spektralapparates wies eine Breite von
172 Millibogensekunden und eine Linge von 28" auf. Dadurch konnten gleichzeitig — je nach
Spaltposition — auch potentielle Begleiter des Zielobjektes beobachtet werden.

"Ein Bildelement wird auch als Pixel (PICture ELement) bezeichnet.
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Tabelle 3.1: Objekte und Standardsterne unserer Beobachtung mit NAOS-CONICA.
Die Koordinaten in Rektaszension (RA) und Deklination (DEC; Cutri et al. 2003), die
Helligkeiten im L-Band und die Durchmesser der Objekte (&; Halbwertsbreite der Inten-
sititsverteilung) sind ebenfalls aufgelistet. Zusdtzlich sind in Klammern die Spektralbinder
angegeben, bei denen der Durchmesser des jeweiligen Objektes bestimmt wurde. Abgeschitzt
wurden diejenigen L-Band-Magnituden, die mit dem Symbol .t “ versehen sind. Die Hellig-
keiten fiir die beiden Standardsterne wurden im L’-Band gemessen. In der Spalte R sind die
Referenzen genannt, aus denen die Werte fiir die Durchmesser und Helligkeiten stammen.

Objekt RA (J2000,0) DEC (J2000,0) L [mag] @[] R
Elia 2-23 16 26 24,0 —24 24 48,1 50 09 (L) 1
Elia 2-21 16 26 21,4 —24 23 04,1 80 09(L) 1
GY92 244 16 27 17,6 —24 28 56,3 900 1,9 (H) 2
CRBR 2422.8-3423 16 27 24,6 —24 41 03,4 97 21(K) 3
YLW 16 A 16 27 28,0 —24 39 33,5 700 03 (H) 2
VVCrAA 19 03 06,8 —37 12 49,5 45 02 (N) 4
VV CrA B = 0,1 (N) 4
HR 6070 16 18 17,9 —28 36 50,3  4,8(L) - 5
BS 7330 19 21 29,7 —3459 00,3  5,0(L) - 6

Referenzen — 1: Haisch et al. (2002); 2: Allen et al. (2002); 3: Brandner et al. (2000); 4: Przygod-
da (2004); 5: van Bliek et al. (1996); 6: Leggett et al. (2003)

Alle zur Verfiigung stehenden photographischen Aufnahmen, Polarimetriekarten sowie in-
terferometrische Beobachtungen wurden zur engeren Auswahl der Objekte herangezogen. Aus-
gewihlt wurden junge stellare Objekte mit einem Neigungswinkel nahe 90° (Blick auf Schei-
benkante). Dadurch werden iiberwiegend optisch dicke Teilbereiche der zirkumstellaren Umge-
bung beobachtet, die das Wassereis vor harter Strahlung abschirmen. Eine visuelle Extinktion
Ay > 3mag reicht aus, um Eis vor der zerstorenden Wirkung von harter Strahlung zu schiitzen
(Murakawa et al. 2000).

Die Tabelle 3.1 listet die Objekte dieser Studie mitsamt den Standardsternen und ihren fiir
die Beobachtung wichtigen Eigenschaften auf. Die Helligkeiten der Standardsterne HR 6070 und
BS 7330 sind den Standardsternkatalogen von van Bliek et al. (1996) bzw. Leggett et al. (2003)
entnommen. Die Beobachtung des Standardsternes BS 7330 dient der Beseitigung tellurischer
Absorptionslinien im Spektrum von VV CrA, wihrend der Stern HR 6070 Standardstern fiir alle
anderen Objekte ist. Die L-Band-Magnituden® der Objekte CRBR 2422.8-3423 und VV CrA A
sind im Gezari-Katalog (1999) zu finden. Die Helligkeit des Infrarotbegleiters VV CrAB im
L-Band ist nicht bekannt. Vom Objekt CRBR 2422.8-3423 liegt eine Aufnahme im K-Band
vor (Pontoppidan et al. 2005), woraus die Halbwertsbreite bestimmt werden kann. Die Halb-
wertsbreiten von VV CrA A und VV CrA B wurden anhand interferometrischer Mefltechniken
im N-Band bestimmt (Przygodda 2004). Der Flu und der Durchmesser des Objektes Elia 2-23
im L-Band stammen aus Haisch et al. (2002). Die NICMOS/HST-Aufnahmen von GY92 244
und YLW 16 A im H-Band (Allen et al. 2002) lassen ebenso eine Abschéitzung des Durchmessers
der zugehorigen Scheibe im L-Band zu. Die L-Band-Helligkeiten dieser Objekte miissen mit Hil-
fe bekannter H-Band-Magnituden und mittels einer Mittelung der (H-K)- bzw. (K-N)-Farben
anderer junger stellarer Objekte aus der gleichen Sternentstehungsregion abgeschétzt werden
(Allen et al. 2002).

Zur Berechnung der erforderlichen Aufnahmedauer wird jeweils von einer L-Band-Magnitude

“Das L-Band iiberdeckt den NIR-Bereich von 2,8 ym bis 4,2 ym und das L’-Band den Bereich von 3,4 ym bis
4,2 pm.
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Abbildung 3.1: NIR-Aufnahme vom VV CrA-System mit TIMMI2 (aus Przygodda 2003). Die
gewdhlten Spaltpositionen von NAOS-CONICA (p — parallel; s — senkrecht) sind eingezeichnet, ohne
die tatsdchliche Linge des Spaltes zu berticksichtigen.

L = Lyes + 1 mag ausgegangen. Lyes stellt die gemessene bzw. geschitzte Helligkeit aus Tabel-
le 3.1 dar. Eine solche Vorgehensweise ist deshalb notwendig, um die Ausdehnung der Objekte
und damit ihre effektiv geringere Helligkeit pro Flichenelement zu beriicksichtigen.

Die Objekte wurden mit Hilfe des ,,Nodding-Modus“? beobachtet: Dabei wurde von Aufnah-
me fNod1;; zu Aufnahme fyoq2:; das Teleskop immer um den gleichen Winkel, der in Abhéngigkeit
vom Objekt zwischen 10” und 18" lag, vor- und zuriickbewegt, ohne dabei das Objekt aus dem
Sichtfeld des Spaltes zu verlieren. Der Index i kennzeichnet das ite-Aufnahmepaar. Da das Spek-
trum dadurch alternierend auf verschiedene Detektorbereiche fiel, konnten aufeinander folgende
Einzelaufnahmen spéter voneinander subtrahiert werden, wodurch nur das Signal der Quelle er-
halten werden konnte. So wird verfahren, um in den Aufnahmen den hellen Himmelshintergrund
und das Hintergrundrauschen von Detektor und Teleskop zu beseitigen.

Die Helligkeit des Himmels kann im Minutenbereich variieren. Daher ist durch den verwen-
dete ,Nodding-Modus“ nicht gesichert, dafl der Himmelshintergrund in den Einzelaufnahmen
vollig beseitigt werden kann. Der ,,Chopping-Modus®, bei der der Sekundérspiegel des Teleskops
mehrere Male pro Aufnahme in verschiedene Raumrichtungen blickt, um dadurch auch kurz-
zeitige Helligkeitsvariationen des Himmelshintergrundes subtrahieren zu kénnen, stand beim
gewihlten Beobachtungsmodus im L-Band nicht zur Verfiigung.

Alle Objekte wurden unter zwei verschiedenen Ausrichtungen des Spektralspaltes beobachtet.
Zuerst wurde der Spektralspalt derart positioniert, dafl er parallel zur vermeintlichen Scheibe-
nebene® des Objektes (p) lag, wihrend in der darauf folgenden Aufnahme der Spalt senkrecht
zur Scheibenebene (s) stand. Das photometrische Zentrum des Objektes gab den Drehpunkt des
Spaltes vor. Eine solche Vorgehensweise soll spéter einen Vergleich der Wassereissorte (amorph
— kristallin, Korngréfien) in der Scheibenebene mit der Sorte in den umliegenden Bereichen
ermoglichen. Falls die Ausrichtung der zirkumstellaren Scheibe nicht bekannt war, orientierte
man sich bei der Bestimmung der Spaltpositionen an der Lage potentieller Begleiter: Aufgrund
einer Spaltlinge von 28" konnten beispielsweise die Begleiter von VV CrA (VV CrA B mit einem
Winkelabstand von 1,69”; Przygodda 2004) und von Elia2-23 (Elia 2-21 mit einem Winkelab-
stand von 10”; Haisch et al. 2002) in der parallelen Ausrichtung des Spektralspaltes gleichzeitig
beobachtet werden. Die Abb. 3.1 illustriert nochmals die Vorgehensweise am Objekt VV CrA.

Bei den Beobachtungen wurde eine rdumliche Auflésung von Z 0,12” erzielt, die der Halb-

dengl.: Wippmodus
°Die Scheibenebene ist die Vorzugsrichtung.
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Tabelle 3.2: Uberblick iber unsere Beobachtungen mit NAOS-CONICA. Angegeben
sind das zugehérige Datum, die Beobachtungszeit (UT ) sowie die iiber die Beobach-
tungsdauer gemittelte Luftmasse (AM ). Jedes Objekt wurde jeweils zweimal beobachtet
(zwei verschiedene Ausrichtungen des Spektralspaltes, parallel (p) bzw. senkrecht (s) zur
Vorzugsrichtung). Die Grifie Tyes ist die gesamte, effektive Aufnahmedauer. Vor oder
nach der Beobachtung jedes einzelnen Objektes wurden die Standardsterne HR 6070

bzw. BS 7330 beobachtet.

Objekt Datum ur AM Tges
HR 6070 02.04.2006 7:02—7:04 1,0 2,08
Elia 2-23 (p) 02.04.2006 7:45—9:34 1,0 72-6-2,08
HR 6070 02.04.2006 7:02—7:04 1,0 2,08
Elia 2-21 02.04.2006 7:45—9:34 1,0 72-6-2,0s
Elia 2-23 (s) 22.06.2006 0:00—0:30 1,0 76-6-2,08
HR 6070 22.07.2006 0:45—0:47 1,0 2,08
GY92 244 (p) 27.05.2006 2:48—-4:00 1,1 54 -18-2,0s
HR 6070 27.05.2006 4:24—4:26 1,0 2,08
GY92244 (s) 27.05.2006 5:25—6:02 10 36-18-2,0s
HR 6070 27.05.2006 6:22—6:24 1,1 2,08
CRBR 2422.8-3423 (p) 12.08.2006 2:01—2:57 1,3 18 -40-4,0s
HR 6070 12.08.2006 3:15—3:17 1,5 2,58
CRBR 2422.8-3423 (s) 19.08.2006 0:14—-0:45 1,0 12-60-3,0s
HR 6070 19.08.2006 1:11—-1:13 1.1 2,58
HR 6070 28.04.2006 7:00—7:02 1,0 2,08
YLW 16 A (p) 28.04.2006 T7:26—8:08 1,0 60-3-4,0s
YLW 16 A (s) 10.08.2006 0:45—2:00 1,0 26-50-2,8s
HR 6070 10.08.2006 2:51—2:59 1,3 2,08
VV CrA A (p) 27.07.2006 5:23—6:01 1,2 60-8-1,5s+

+16-5-5,0s
BS 7330 27.07.2006 6:28—6:30 1,3 2,08
VV CrA A (s) 04.07.2006 5:17—6:03 1,0 60-12-1,0s
BS 7330 04.07.2006 6:20—6:22 1,1 2,08
VVCrAB 27.07.2006 5:23—6:01 1,2 60-8-1,5s+

+16-5-5,0s
BS 7330 27.07.2006 6:28—6:30 1,3 2,08

wertsbreite der Punktbildverbreiterungsfunktionf der Messung entspricht. Das Strehl-Verhéltnis
lag zwischen 22 % (CRBR 2422.8-3423) und 70 % (VV CrA). Die Tabelle 3.2 fafit unsere Beobach-
tungen mit NAOS-CONICA zusammen und enthélt Informationen iiber die Aufnahmedauer, die
das Produkt der Detektorauslesezahl und der Dauer jeder Einzelaufnahme ist.

fAuch bekannt unter der englischen Bezeichnung , Point Spread Function® (PSF).
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3.3 Datenreduktion

Bei der Datenreduktion spektroskopischer Messungen, die mit NAOS-CONICA durchgefiihrt
werden, miissen einige Besonderheiten beachtet werden. Die einzelnen Bearbeitungsschritte sol-
len daher im folgenden vorgestellt werden.

i.

ii.

iii.

iv.

Dunkelstrombilder, bei deren Aufnahme die Kamera verschlossen bleibt, dienen u.a. dazu,
einzelne Pixel mit schlechter Aufnahmecharakteristik zu kennzeichnen. Von allen Dunkel-
strombildern, die wihrend der gleichen Nacht wie die Objektaufnahmen gemessen wurden,
wird der arithmetische Durchschnitt bestimmt und Pixel mit stark abweichenden Detek-
tionseigenschaften® markiert. Um diese markierten Bildelemente wird bei allen weiteren
Aufnahmen derselben Nacht ein Detektorabschnitt der Grofle 3 - 3 Pixel definiert, um
die Werte der markierten, ,,schlechten“ Pixel durch den Medianwert des Abschnittes zu
ersetzen.

Zeitlich aufeinanderfolgende Aufnahmen fyoqi1;; und fod2:i, die bei zwei verschiedenen
Kippositionen des Teleskops aufgenommen wurden, werden voneinander subtrahiert (s.
oben):

fNodl;i - fNod2;i

Das ,,Flatfield* (F'F'), d.h. die Aufnahme einer gleichméfig angestrahlten Oberfléche, dient
der Quantifizierung der Sensitivitéit eines jeden Pixels. Von diesen Aufnahmen subtrahiert
man Dunkelstrombilder D mit gleicher Beobachtungsdauer. Die Objektaufnahmen werden
schliefllich durch das normierte Flatfield dividiert. Mit dieser Vorgehensweise soll jede
Aufnahme vom Einflu8 des Detektors und des Instruments bereinigt werden:

fNodl;i - fNod2;i
FF—-D

Jede Aufnahme, die mit NAOS-CONICA durchgefiihrt wurde, besitzt eine raumliche und
eine spektrale Dimension, die in erster Néherung den Zeilen bzw. den Spalten einer Bildma-
trix zugeordnet werden konnen. Um das Spektrum aus der Aufnahme zu extrahieren, wird
in jeder Zeile dieser Bildmatrix eine Gaufifunktion an die rdumliche Intensitéitsverteilung
der Quelle angepafit. Diese Vorgehensweise ist zur Bestimmung der Lage des Helligkeitsma-
ximums notwendig, da sich das Spektrum iiber die gesamte Spektralachse der Bildmatrix
um insgesamt ~4 Bildelemente verschiebt. Die Zahlraten derjenigen Matrixelemente, die
innerhalb der vierfachen Halbwertsbreite dieser Gaufunktion liegen, werden anschlieffend
summiert, woraus sich ein eindimensionales Spektrum ergibt. Daraufhin werden die ge-
wonnenen Spektren eines Objektes summiert und durch die gesamte Beobachtungsdauer
Tes dividiert:

1 [fNodl;i - fNod2;i:|
Ties FF—-D 1 dim.

Anstatt {iber das Vierfache der Halbwertsbreite der Gau3funktion zu summerieren, un-
terteilt man oben erwdhnte Gaufifunktion noch in einzelne Abschnitte (s. Kapitel 3.7),
um rédumlich aneinander angrenzende Spektren zu erhalten. Unter Beriicksichtigung einer
Pixelskala von 0,054” werden fiir diese Abschnitte, die symmetrisch um das Helligkeits-
maximum® angeordnet sind, Breiten von 10AE, 20 AE, 30 AE und 40 AE gewihlt. Die
Intensitdtswerte der Pixel werden dann auf diese Abschnitte aufgeteilt.

& Abweichungen grofler als 30, wobei o die Standardabweichung vom Durchschnittswert darstellt.

MMaximum der GauBfunktion
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V.

vi.

Die Wellenléngenkalibration von L-Band-Spektren, die mit NAOS-CONICA aufgenom-
men sind, ist dadurch erschwert, dafl in dem von uns verwendeten Beobachtungsmodus
keine Kalibrationslampen beobachtet werden. Diese Lampen emittieren Spektrallinien mit
bekannten Wellenldngen, wodurch eine nachfolgende Wellenléngenkalibration ermdoglicht
wird. Im L-Band stehen aber keine Lampen mit geeigneten Linien zur Verfiigung. Auch
treten in unseren aufgezeichneten L-Band-Spektren intrinsische Emissionslinien, wie die
Pfy-Linie bei 3,74 um (s. auch Wallace & Hinkle 2002), nicht deutlich genug aus dem
Hintergrundrauschen hervor, um diese dafiir verwenden zu kénnen. Stattdessen werden
drei tellurische Absorptionslinien mit den Wellenlédngen 2,971 ym, 3,315 um und 3,668 pum
herangezogen. Der Vergleich mit einem von der ESO (Européiische Siidsternwarte) zur
Verfiigung gestellten Himmelsspektrum macht letztendlich eine Wellenlédngenkalibration
moglich.! Diese Kalibration kann aber nicht mit einer Genauigkeit kleiner als die Brei-
te eines Pixels durchgefiihrt werden. Dies hitte das Wissen um den genauen Verlauf der
zumeist asymmetrischen tellurischen Absorptionslinien vorausgesetzt.

Zur Bestimmung der Transmissionseigenschaften von Atmosphéire und Instrument und
damit zur Beseitigung tellurischer Absorptionslinien im Spektrum wurden Standardsterne
beobachtet. Die Transmission der Erdatmosphére ist innerhalb des L-Bandes nicht kon-
stant, sondern wird von atmosphérischen Gasen wie Wasserdampf und Kohlendioxid, von
der Wetterlage, wie auch von der Luftmasse AMJ z.Z. der Beobachtung beeintriichtigt
(Wolfe & Zissis 1989). Deshalb wird zuvor und/oder im Anschlufl an die Beobachtung ein
Standardstern im gleichen Modus beobachtet, um die Effekte der wellenabhéingigen Trans-
mission des Himmels und auch des Instruments in den Objektaufnahmen zu beseitigen. Es
sei Io(A) und Is(A) der intrinsische Flufl von Objekt und Standardstern. Die Transmission
des Instruments bezeichnen wir mit g, (A) und fiir die Transmission der Atmosphére
gilt:

T'Atmos. = e_AM.tA- (31)

Hier ist t5 die atmosphérische Absorption. Insgesamt kann man fiir den vom Detektor
registrierten Flufl Fo und Fg schreiben:

FoA) = Io(N) - Tinstr.(N) - e~ AMota(N)
und (3.2)
Fs(\) = Is(N\) - Tinsir. (A) - e~ AMsta (V)

Die Aufnahme des Objektes Fo wird durch die Aufnahme des zugehorigen Standardsterns
Fg dividiert. Um aber den Einflufl des Kontinuums des Standardsternspektrums zu un-
terdriicken, wird Fg noch durch den Verlauf einer Schwarzkérperkurve B(T') normiert,
dessen Temperatur T gleich der effektiven Temperatur T.g des Standardsterns ist. Geméfl
eines Spektraltyps von A0V wird fiir den Standardstern HR 6070 eine Temperatur von
Tor = 9980 K angenommen, wihrend fiir den Standardstern BS 7330 mit einem Spektral-
typ von G5V eine effektive Temperatur von T,g = 5560 K veranschlagt wird (Allen 2000).
Die L-Band-Spektren der hier verwendeten Standardsterne besitzen keine weiteren Struk-
turen, sondern weisen nur den glatten Rayleigh-Jeans-Verlauf einer Planckschen Strah-
lungskurve auf.

Bei der weiteren Datenauswertung wird angenommen, dafl Ti,g, und ta wahrend der
Beobachtung von Objekt und Standardstern konstant blieben. Weiterhin gilt fiir die Luft-

"http://www.eso.org/instruments/isaac/tools/spectroscopic_standard.html
Jengl.: Airmass. Sie entspricht der Weglange des Lichts durch die Atmosphére und ist definiert als AM =
sin™! (), wobei v der Winkel gegen die Senkrechte ist, unter dem die Strahlen auf die Erde treffen (Meridianhéhe).
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Abbildung 3.2: Transmission von Erdatmosphdre und Instrument, die anhand einer Aufnahme des
Standardsterns HR 6070 gemessen wurde. Die drei Spektrallinien, die zur Wellenlingenkalibration ver-
wendet werden, sind mit drei vertikalen Strichen angedeutet.

vii.

masse von Standardstern und Objekt AMg ~ AMo, nachdem bei der Auswahl der Stan-
dardsterne darauf geachtet wurde, daf} sich diese in unmittelbarer N#he (GroBenordnung
1°) zu den Objekten befinden. Es gilt also nach Gl. 3.2:

Fo
TInstr.e_AMO.tA
~ Fo _ Fo _ Fo
T Taste.e” AMSTA T TrgTy g, e AMsIA] T [__Fs
' S Ct’s'-B(T) - [Cs-B<T)]

Die Konstante C' ist der Quotient aus der Oberfliche des Standardsterns und dem Ab-
standsquadrat 47d? (d ~ 160 pc). Bei der Bestimmung der atmosphérischen Transmission
ist aber nur deren relativer Verlauf von Bedeutung. Daher braucht Cg nicht bekannt zu
sein. Die Abb. 3.2 stellt die normierte Transmission von Himmel und Instrument dar, also
Fs/B(T), die mit Hilfe des Standardsterns HR 6070 gewonnen wurde. Um letztendlich
eine optimale Beseitigung tellurischer Absorptionslinien bei der Division mit dem Stan-
dardspektrum zu erzielen, wird das Spektrum des zugehorigen Standardsterns in kleine-
ren Schritten als von der Breite eines einzelnen Pixels vorgegeben und parallel zur Spek-
tralachse verschoben. Dies kann mit Hilfe einer zusétzlichen, 20-fachen Unterteilung des
Standardsternspektrums erzielt werden.

Die Standardsterne dienen auch der photometrischen Flulkalibration. Dies ist moglich, da
sowohl die photometrischen L’-Band-Fliisse der Standardsterne (s. Tabelle 3.1) als auch
die Filterkurven Tgjter(A) bekannt sind, die bei der photometrischen Messung des Flusses
der Standardsterne zum Einsatz kamen (van Bliek et al. 1996; Leggett et al. 2003). Nach-
dem vorausgesetzt werden kann, dafl die Zahlrate des Infrarotdetektors proportional zur
Anzahl der detektierten Photonen ist, kann aus der Beobachtung eines photometrischen
Standardsterns der Skalierungsfaktor bestimmt werden. Der Skalierungsfaktor stellt fiir
eine Beobachtungsnacht aber keine Konstante dar, sondern kann mit der atmosphérischen
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Transmission um iiber 15% variieren (s. Przygodda 2004), was die photometrische Kali-
bration mit einem entsprechend hohen Unsicherheitsfaktor behaftet.

3.4 Beobachtungsergebnisse

Die Abb. 3.3f. zeigen die aus der resultierenden Datenreduktion L-Band-Spektren der Objek-
te. Die Tatsache, dafl manche der gemessenen L-Band-Spektren oberhalb der photometrischen
Messungen liegen (vgl. Tabelle 3.1), kann in der variierenden atmosphérischen Transmission be-
griindet sein (s. oben). Eine intrinsische Variabilitéit der L-Band-Helligkeit ist aber auch denkbar
(Leinert et al. 2001). So ist bekannt, dafl die NIR-Helligkeit von VV CrA im Laufe weniger Jahre
deutlich variieren kann (Graham 1992; Chen & Graham 1993; Koresko et al. 1997; Przygod-
da 2004).

Hinsichtlich des Klasse-I-Objektes YLW 16 A ist zu erwéhnen, dafl in dessen NICMOS /HST-
Aufnahmen eine bipolare Hiille ober- und unterhalb der zirkumstellaren Scheibe erkennbar ist
(Allen et al. 2002). Die beiden keulenformigen Komponenten liefern bei unseren Beobachtungen
mit NAOS-CONICA zwei separate Spektren 1 und 2.

Obwohl die Absorptionsbande von VV CrA A¥ nur schwach ist, steht das Ergebnis dieser
Beobachtung im Widerspruch zu einer spektroskopischen Messung am 4-Meter-Teleskop des
CTIO (Cerro Tololo Inter-American Observatory; Chen & Graham 1993), bei der iiberhaupt
keine Eisabsorptionsbande gefunden wurde. Angesichts des um einen Faktor 2 hoheren spektra-
len Auflosungsvermogens und auch hinsichtlich des um einen Faktor ~11 héheren rdumlichen
Auflésungsvermogens von NAOS-CONICA ist dieser Unterschied erkliarbar. Es ist also anhand
unserer Beobachtung moglich, exklusiv zentralere Bereiche, die direkt unter dem Einflul des
Sterns und der Scheibe stehen, zu studieren. Die Wassereisabsorption beim Infrarotbegleiter
ist ausgeprégter. Dieser in Helligkeit stark variable Begleiter (Koresko et al. 1997) weist ei-
ne breite Absorptionsbande auf. Das Meflergebnis bestétigt die vorangegangene Messung am
4-Meter-Teleskop des CTIO.

3.5 Die Modellierung der Wassereisbande

Die Profiltiefe der Absorptionsbande hingt von der Wegléinge der Strahlung durch das absorbie-
rende Medium L, von der Teilchendichte p sowie von den (mittleren) Extinktionseigenschaften
des vorliegenden Materials Qeyxt ab. Fiir kugelformige Teilchen mit einem mittleren Radius a
und einer mittleren Massendichte 7 gilt nach Whittet (2002):

_ QexLpma?

= e (3.4)

Die Grofle 7 ist die optische Tiefe. Gleichzeitig liefert das Beer-Lambertsche Absorptionsgesetz
mit dem gemessenen Flufl F,,s und dem Kontinuum Fgot oberhalb der Absorptionsbande:

Fobs >
T=—1In . 3.5
<Fcont ( )
Insgesamt 143t sich also schreiben:
Fobs . o
—In { = = Lp- fext = Koy (K - extii) - (3.6)
cont i

Die Grofle ket ist der Massenextinktionskoeffizient (s. Kap. 2.3.2). Die gesamte Extinktion kext
ist demnach eine Superposition aus mit K; gewichteten Massenextinktionskoeffizienten eyy;; der

“Die Hauptkomponente ist die Siidwestkomponente im Doppelsternsystem.
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Abbildung 3.3: Extrahierte und fluf$kalibrierte L-Band-Spektren der Objekte aus Tabelle 3.1. Die
punkteten Geraden sollen den vermeintlichen Verlauf des Kontinuums wiedergeben.

ge-
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Abbildung 3.4: Fortsetzung von Abb. 3.3.

Materialien i (s. Gl. 2.1; Martin 1978; Solc 1980). Die Grofie Ky = Lp stellt fiir das betreffende
Objekt eine Konstante dar.

Um die verschiedenen Eiskomponenten bestimmen zu koénnen, die effektiv zur 3 pm-Ab-
sorptionsbande beitragen, werden in Analogie zu Kap. 2 die Extinktionsprofile von Eiskérnern
verschiedener Grofie und Kristallinitdt derart linear kombiniert, dafl die optische Tiefe 7 aus
Gl. 3.6f. reproduziert werden kann. Anstatt die zugehorigen Absorptionsprofile heranzuziehen,
geht man in dieser Studie von Extinktionsprofilen kexi;; aus, d.h. Lichtstreuung an Eiskérnern
wird ebenfalls beriicksichtigt. Streueffekte kénnen nur dann vernachlissigt werden, wenn gilt

(Dartois et al. 2002):
2ma 1
1 3.7
X <l (3.7)

Die Grofle |m| ist der komplexe Brechungsindex. Fiir |m| ~ 1,5 und A = 3,0 pm erhélt man
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Abbildung 3.5: Normierte Extinktionsprofile Kegi.; von vollstindig amorphem (linke Abb.) bzw. kri-
stallinem (rechte Abb.) Wassereis fiir die Teilchenradien 0,1 um (durchgezogene Kurven), 0,5 um (ge-
punktete Kurven), 0,8 um (gestrichelte Kurven) und 1,5 ppm (Punkt-Strich-Kurven). Die mittlere Abb.
zeigt die Profile von Wassereis mit einer Temperatur von 80 K. Im Temperaturbereich um 80K setzt
die Kristallisation ein. Aus Teilchenwachstum resultiert eine Verschiebung des Minimums zu grdfieren
Wellenlingen. Die Beriicksichtigung von Streueffekten fihrt zu einem asymmetrischen Gesamtprofil mit
einem zu groflen Wellenlingen weit auslaufenden Profil (aus Dartois & d’Hendecourt 2001 ).

a > 0,32 um, was fiir die Beriicksichtigung der Streuung spricht. Tatséchlich liegen in der Was-
sereisbande im Spektrum des Sterns OH231.8+4.2 Hinweise auf Streueffekte vor (Dartois et
al. 2002). Auch die in den NICMOS/HST-Aufnahmen erkennbaren Hiillen um die Objekte
GY92244 und YLW 16 A, die im NIR-Bereich hauptséchlich im Streulicht leuchten, rechtfer-
tigen die Beriicksichtigung von Extinktionsprofilen.

Im Modellansatz aus Gl. 3.6 werden hier Extinktionsprofile kex;; von vollstindig amorphem
(T' = 10K) und vollstdndig kristallinem (7" > 140 K) Wassereis miteinbezogen. Die Radien der
Wassereiskorner sind 0,1 ym, 0,3 um sowie 0,5 ym, 0,8 yum und 1,5 um. Eine Beschrinkung auf
zwei Kornradien (z.B. 0,3 um und 0,5 um) vergroBert lediglich die Abweichung zwischen Modell
und Messung, verindert jedoch nicht die resultierenden Massenverhéltnisse K;. Als kleine bzw.
grofie Korner werden in dieser Studie Wassereiskorner bezeichnet, deren Radien kleiner bzw.
grofler als 0,5 ym sind. Die Abb. 3.5 zeigt die Massenextinktionskoeffizienten rext:; vollsténdig
amorpher bzw. vollstdndig kristalliner Wassereiskérner. Bei der Herleitung dieser Materialkon-
stanten geht man von kugelférmigen, kompakten Eisteilchen aus. Unter Beriicksichtigung der
zugehorigen komplexen Brechungsindizes (Schmitt et al. 1998; Dartois & d’Hendecourt 2001)
und unter Anwendung der Mie-Streutheorie werden die Massenextinktionkoeffizienten exi.; mit
Hilfe des Programms MIEX berechnet (Wolf & Voshchinnikov 2004).

Die Bestimmung des Kontinuumsflusses F,ont oberhalb der Absorptionsbande ist erschwert,
da Teile des kurzwelligen Bereichs am Ubergang zum Kontinuum fehlen. Dies wird dort durch
die verminderte atmosphérische Transmission verursacht (s. Abb. 3.2). Dazu kommt noch, dafl
einige tellurische Linien im langwelligen Randbereich des L-Bandes (> 3,6 pm) nicht génzlich bei
der Datenreduktion beseitigt werden konnten, wodurch das Kontinuum auch dort nicht eindeu-
tig bestimmbar ist. In vorangegangenen Untersuchungen der Wassereisbande (Thi et al. 2006;
Dartois et al. 2004) wurde zumeist eine Planckfunktion B, (7T") an das Kontinuum und — so-
fern vorhanden — an vorliegende photometrische Mefpunkte in angrenzenden Spektralbdndern
angepaflt, so dafi das Kontinuum dadurch bestimmt werden konnte. Ebenso gibt es Versuche,
zuerst die spektrale Energieverteilung im gesamten Infrarotbereich mit Hilfe einfacher Scheiben-
modelle zu reproduzieren, um darauthin das Kontinuum festzulegen (Pontoppidan et al. 2004).
Aufgrund der in unseren Beobachtungen erzielten rdumlichen Auflésung von 0,12, die klei-
ner als die tatsdchliche Ausdehnung des Objektes ist, ist anzunehmen, dafl nur ein Bruchteil
des gesamten Strahlungsflusses detektiert wurde. Photometrische Mefpunkte, die den Gesamt-
flufl des Objektes wiedergegeben, miissen demnach nicht die absolute Lage unseren gemessenen
Spektrums wiedergeben.
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Abbildung 3.6: Links: L-Band-Spektrum von Objekt GL 989, das mit dem ISO-Satelliten aufgenommen
wurde. Aufgrund der verminderten Transmission des Himmels ist der kurzwellige, hier grau unterlegte
Bereich des Spektrums vom Erdboden aus, z.B. mit NAOS-CONICA, nicht beobachtbar. Das vermeintlich
lineare Kontinuum ist gepunktet eingezeichnet.

Rechts: Berechnete optische Tiefe T der Wassereisbande von GL 989 ohne dem kurzwelligen Grenz-
bereich. Der Bereich der Absorptionsbande zwischen 3,2um und 3,6 um wird nicht nur von Wassereis
hervorgerufen. Deswegen wird dieser Spektralbereich bei der Modellierung der Wassereisbande nicht mit-
einbezogen (gepunktete Kurve). Rot gestrichelt eingezeichnet ist die Linearkombination von FEisprofilen,
die die Bande mit der geringsten Abweichung, d.h. kleinstem x?, wiedergibt. Die graue Kurve stellt die Ab-
weichung zwischen unserem Modell und den Mefdaten dar. Zum Vergleich ist blau diejenige Abweichung
von den Mefdaten eingezeichnet, die Dartois €& d’Hendecourt (2001) aus der Modellierung derselben
Wassereisbande erhalten haben.

Anstatt eine Planckkurve mit spezifischer Temperatur zu wéhlen, wird hier zur Bestim-
mung des Kontinuums eine lineare Funktion benutzt. Damit man sich aber nicht im voraus
auf eine einzelne Gerade mit spezifischer Steigung festlegen muf}, 148t man um einen festen
Biischelpunkt eine Gerade in kleinen Winkelschritten im Spektrum rotieren und erhilt damit
nach Gl. 3.6 und in Abhéngigkeit der Steigung der Geraden eine Schar verschiedener optischer
Tiefen. Die gewiihlte Schrittweite hingt von der Profiltiefe der Absorptionsbande ab. Aufgrund
der im Spektrum teilweise verbliebenen tellurischen Linien kann nicht immer der gleiche Dreh-
punkt gew&dhlt werden. Dieser liegt aber generell im Intervall zwischen 3,72 ym und 3,94 um. Die
Wahl des Drehpunktes beeinflufit nicht den qualitativen Verlauf der resultierenden optischen
Tiefe 7. Vielmehr werden die nachfolgenden Ergebnisse von der Steigung einer jeden Geraden
beeinflult. Eine reprisentative Gerade aus der verwendeten Geradenschar ist jeweils gepunktet
in den Spektren von Abb. 3.3f. eingezeichnet. Nach Gl. 3.6 wird daraufhin die Kontinuumsgerade
gesucht, die zusammen mit der daraus resultierenden Linearkombination aus Extinktionsprofilen
am besten, d.h. mit kleinsten x? (s. Gl. 2.4), den Verlauf der optischen Tiefe wiedergeben kann.
Zur Modellierung wird die Routine verwendet, die in Kap. 2 vorgestellt wurde.

Obig beschriebenes Verfahren zur Bestimmung des Kontinuums und der zur Absorptions-
bande beitragenden Eiskomponenten wird am Spektrum des jungen stellaren Objektes GL 989
getestet. Das 3 ym-Band dieser Quelle wurde schon von Dartois & d’Hendecourt (2001) unter-
sucht. Im Gegensatz zu unseren Messungen wurde dieses Objekt mit Hilfe des ISO-Satelliten
(Infrared Space Observatory) beobachtet, wobei der kurzwellige Bereich des Spektrums fiir die
Analyse erhalten blieb. Wird nun aber aus diesem Spektrem der kurzwellige Grenzbereich bis
2,84 ym ausgeschnitten und bei der Bestimmung der ,,besten“ Linearkombination aus Wasser-
eisprofilen nicht beriicksicktigt, was dann unseren NAOS-CONICA-Aufzeichnungen entspricht,
so lafit sich die daraus gewonnene Linearkombination aus kext;; mit der Linearkombination ver-
gleichen, die mit Hilfe der gesamten Absorptionsbande von GL 989 gewonnen wird. Der syste-
matische Fehler, der aus dem Fehlen des kurzwelligen Grenzbereichs des Spektrums resultiert,
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Tabelle 3.3: Relativer Massenanteil amorpher, kleiner (max: 0,1pum und 0,8 um), amorpher, grofier
(Masg: 0,5um, 0,8pum und 1,5um) und kristalliner (my: alle Teilchenradien) Wassereiskdrner. Die Po-
sitionswinkel (PA) des Spektralspaltes, gemessen von Norden ostwirts, sind zusdtzlich aufgelistet. Die
Grofien Nao und Ay stellen die Sdulendichte der Wassereispartikel bzw. die visuelle Extinktion auf der
Sichtlinie des Beobachters dar (s. Gl. 3.8f.). Eine Modellierung der optischen Tiefen ist aufgrund der
noch verbleibenden tellurischen Linien nicht bei allen Aufnahmen mdglich. Die Sdulendichte Na und die
Extinktion Ay kénnen aber hier zumindest abgeschitzt werden.

Objekt PAP] Na [102 m™2] Ay [mag] max [B] mMag (%] ™k %] X
Elia2-23 (p) 53 0,52 7.3 = = = -
Elia2-23 (s) 45 0,26 4,7 100 - - 004
Elia2-21 (p) 53 0,66 8,7 - - - -
QY92 244 (p) 178 18 20,1 > 99 <1 <1 008
GY92244 (5) 88 2.1 23,1 > 99 - <1 01
CRBR 2422.8-3423 (p) 53 3,3 35,1 = = = =
CRBR 2422.8-3423 (s) 45 2,7 29,1 91 <1 8 0,2
YLW 16 A (p- 1) 178 3,0 32,1 > 99 = <1 0,09
YIW 16 A (p - 2) 178 2.3 95,1 > 99 - <1 04
YILW 16 A (s) 88 55 35,1 > 99 <1 0,09
VV CrAB (p) 134 0,66 8,7 > 99 - <1 0,05
VV CrA A (p) 134 0,13 3.4 - - - -
VV CrA A (s) 43 0,030 2.4 - - - -

kann dadurch bestimmt werden. Ergénzt sei hier, dafl Dartois & d’Hendecourt (2001) anstelle
einer Geraden eine Planckkurve B, (T) mit T ~ 500 K zur Bestimmung des Kontinuums ver-
wendeten. Auflerdem beriicksichtigten sie zur Modellierung Extinktionsprofile von Eiskérnern
mit kontinuierlicher Gréflenverteilung.

Die Abb. 3.6 zeigt das Testergebnis. Ob nun das gesamte Spektrum mit einer unteren Grenz-
wellenléinge von 2,6 um bertiicksichtigt oder der Bereich bis 2,84 ym aus dem Spektrum ausge-
schnitten wird, die jeweils aus der Modellierung resultierenden Massenanteile der einzelnen Kis-
komponenten weichen nur um wenige Prozent voneinander ab. So liegt im Spektrum ohne den
kurzwelligen Randbereich der Massenanteil kristallinen Eises um ca. 1% iiber dem kristallinen
Massenanteil (insgesamt 3,3 %), der im Modell mit der Absorptionsbande gefunden wird. Im
Modell mit der gesamten Bande kénnen hingegen 3,2 % mehr an 0,5 um-grofien Silikatkornern
gefunden werden. Der Parameter x? liegt in beiden Fillen bei 0,04.

Die Tabelle 3.3 sowie die Abb. 3.7f. fassen die Ergebnisse der Modellierung der Wassereisbén-
der zusammen. Nachdem es nicht gelingt, die L-Band-Spektren mancher der hier untersuchten
Objekte von den Himmelslinien vollig zu reinigen und aufgrund des daraus resultierenden ge-
ringen Signal-zu-Rauschverhéltnisses von <2, ist eine Modellierung folgender optischer Tiefen
nicht moglich: Elias2-23 (p), Elias 2-23 (s), Elias 2-21, CRBR 2422.8-2423 (p), VV CrA(p) und
VV CrA (s). Diese optischen Tiefen 7(\) sind in den Abb. 3.7f. nicht abgebildet.

Die Sdulendichten N der absorbierenden Wassereispartikel in Beobachtungsrichtung werden
mit Hilfe einer Integration iiber Extinktionsprofile amorpher Wassereisverbindungen ermittelt,
die an die optischen Tiefe 7(\) angepafit wurden. Nach Whittet (2002) gilt:

S8 7 (X) dA

Na(Hy0) = —/ L.

2,8 pm

(3.8)

Der integrale Extinktionsquerschnitt A von Wassereis bei einer Temperatur von 10 K betrigt
A = 2,0-10'® m/Molekiil (Hagen & Tielens 1981b). Laut Teixeira & Emerson (1999) liegt
zwischen der Siulendichte N (H20) und der visuellen Extinktion Ay folgende Relation vor:

Na(Hp0) = (Ay —2,1) - 102 m~2. (3.9)
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Abbildung 3.7: Optische Tiefen 7(\), bestimmt aus den Spektren der Abb. 8.5f. (s. Gl. 3.6). Teilab-
schnitte, die gepunktet eingezeichnet sind, werden bei der Modellierung nicht beriicksichtigt. Dies war
einerseits notig gewesen, um Artefakte der Datenreduktion aus der Modellierung auszuschlieflen. An-
dererseits wird das Wassereisband im Intervall zwischen 3,2 um und 3,6 um von der Absorptionsbande
des Ammoniumhydrats iberlagert. Die Modelle fiir das Wassereisabsorptionsband sind rot gestrichelt ein-
gezeichnet (s. Tabelle 3.3). Die grauen Kurven um die Nullinien stellen die Abweichungen der Modelle von
den gemessenen optischen Tiefen dar. Die optischen Tiefen der Spektren Elias 2-23 (p), Elias2-23 (s),
Elias 2-21, CRBR 2422.8-2423 (p), VV CrA(p) und VV CrA (s) werden, aufgrund der verbleibenden tel-
lurischen Linien in den Banden, nicht modelliert.

Teile der Absorptionsbande um 3,4 yum werden von den Spektren anderer Verbindungen
iiberdeckt (z.B. Ammoniumhydrat). Diese Bereiche werden bei der Modellierung des Profils
nicht beriicksichtigt (gepunktete Kurven).

3.6 Modellergebnisse

Abgesehen von der Quelle CRBR 2422.8-3423 weisen alle Objekte iiberwiegend Profile amorpher
Wassereiskorner auf, die auch keine Hinweise auf Eiskornwachstum geben (s. Tabelle 3.3). Da-
durch wird verdeutlicht, daf3 nur die kiihleren Bereiche der zirkumstellaren Umgebung beobach-
tet wurden, die bisher von jeder Staubentwicklung ausgeschlossen waren. Die Modellergebnisse
zeigen auch, dafl sich die Objekte aus dem gleichen Eis-Staubgemisch mit vernachlassigharem
kristallinem Anteil entwickelt haben miissen. Dies setzt eine gewisse Homogenitét der Eis-Staub-
mischung in der Sternentstehungsregion p Ophiuchi voraus, zu der unsere Objekte — abgesehen
von VV CrA — gezdhlt werden kénnen.

Inwieweit die Absorptionsbande des Wassereises der zirkumstellaren Scheibe des jeweiligen
Objektes zugeordnet werden kann, 143t sich hier nicht ermitteln. Die aufgefundenen kristallinen
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Abbildung 3.8: Fortsetzung von Abb. 3.7.

Wassereisanteile in CRBR 2422.8-3423 konnen aber nur aus zirkumstellaren Regionen stammen,
in denen die Temperaturen hoch genug liegen, um eine Kristallisation zu bewirken. Natiirlich
konnen auch Teilchenstrome kristallines Wassereis in weiter auflen liegende, kiihle Regionen
transportieren.

In fritheren Arbeiten blieb bisher noch der eindeutige Nachweis aus, der fiir die Existenz von
Eiskornern mit einer Grofle von iiber 1 pym in jungen stellaren Objekten sprechen kénnte. Thi
et al. (2006) haben darauf hingewiesen, dafl die verbreiterten Wassereisabsorptionsbanden in
den Spektren einiger junger stellarer Objekte aus der Molekiilwolke Vela auf Eiskornwachstum
verweisen konnten. Unter den fiinf Objekten ihres Datensatzes war zumindest ein Objekt!, bei
dem zur Modellierung Absorptionsprofile von Eiskérnern mit einer Grofle von 0,5 um verwen-
det werden konnten. Ob solch ein Ergebnis schon ein Indiz fiir Eiskornwachstum ist, ist fraglich,
wenn man folgende Punkte beriicksichtigt. Wie in Kap. 2.7 gezeigt wurde, kann eine zunehmende
Porositét bei konstantem Kornauflenradius zur Verbreiterung der 10 pm-Silikatbande beitragen.
Es ist anzunehmen, dafl entsprechende Effekte auch fiir das Wassereisabsorptionsband zutref-
fen, was nur durch weitere theoretische Studien gekldrt werden kann. Dariiberhinaus besitzen
Eiskorner zumeist einen Kern, der in den géngigen Modellen aus 0,1 ym-grofiem, amorphen Sili-
kat besteht (s. Jones & Merrill 1976). Der Silikatkern dient dem Wassereis als Keim, an dem es
sich bei der Kondensation anlagert. Wie in Abb. 3.9 dargestellt, kann auch eine Vergréflerung
des Silikatkerns eine Verbreiterung der 3 pm-Absorptionsbande nach sich ziehen (s. auch Smith
et al. 1988). Die Tatsache, daB in dieser Studie eine Verbreiterung der Absorptionsbande nicht
nachgewiesen werden konnte, hidngt auch vom Verfahren ab, das zur Bestimmung des Kon-

'mit dem Namen LLN 19
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Abbildung 3.9: Abhingigkeit des Extinktionsprofils vom Kerndurchmesser. In diesem Teilchenmodell be-
steht der Kern aus amorphem Silikat und das Wassereis bildet einen geschlossenen Mantel. Alle Teilchen
besitzen hier einen Wassereismantel mit einer Dicke von 0,1 um, lediglich der Radius des Silikatkernes
variiert: 0,1 um (durchgezogenen Kurve), 0,5 um (gestrichelte Kurve) und 0,8 pm (Strich-Punkt-Kurve).
Fir die Datenpunkte, die dieser Abb. zugrunde liegen, sei D. Semenov gedankt.

tinuums verwendet wird. Wahrend man das Kontinuum hier durch eine Gerade darzustellen
versucht, geht man in anderen Studien eher von einer Planckkurve als geeigneterem Ersatz fiir
das Kontinuum aus. Die rechtsgekriimmten Planckkurven ziehen aber automatisch eine Ver-
breiterung des Wassereisbandes im langwelligen Randbereich nach sich, was Eiskornwachstum
suggerieren kann.

3.7 Kristallines Wassereis in den Scheiben um T Tauri-Objekte?

Kristallines Wassereis ist bisher noch nicht in den Spektren von T Tauri-Objekten gefunden
worden. Grund genug, unsere Modellergebnisse in dieser Hinsicht nochmals zu diskutieren.

Der Nachweis kristallinen Wassereises bei CRBR 2422.8-3423 kann nicht mit letzter Sicher-
heit bestétigt werden. Dies liegt an der Wahl der Kontinuumsgeraden. Sinkt die Steigung der
Kontinuumsgeraden, so nimmt zwar die Abweichung zwischen Modell und Messung v.a. im
langwelligen Grenzbereich sukzessive zu, gleichzeitig aber auch der resultierende Massenanteil
kristallinen Wassereises ab. Dieser Effekt folgt direkt aus der Tatsache, dafl sich das Minimum
mit fallender Steigung der Kontinuumsgeraden in den kurzwelligen Wellenldngenbereich ver-
schiebt. Auch die Signal-zu-Rausch-Verhiltnisse unserer Messungen sind meist noch zu niedrig
(~6 bei CRBR 2422.8-3423), um kristallines Wassereis nachweisen zu kénnen. Es hitte dafiir ein
Signal-zu-Rausch-Verhéltnis von mindestens 4 erzielt werden miissen, was aber fiir die Préisenz
von kristallinem Wassereis in CRBR, 2422.8-3423 spricht.

Wie in Kap. 3.3 beschrieben wurde, kénnen aus den Spektren einiger Objekte mit hoherem
Signal-zu-Rauschverhéltnis auch noch rdumliche Informationen gewonnen werden. Anstatt die
Intensitdtswerte der gesamten Spaltapertur zu summieren, wird die Gaufifunktion, die zur Be-
stimmung des Helligkeitsmaximums in jeder Zeile der Bildmatrix an die Intensitétsverteilung
angepaflt wird, zusétzlich unterteilt. Vom Helligkeitsmaximum ausgehend, symmetrisch auf jeder
Seite der GaufBifunktion, sind die Schrittweiten dieser zusétzlichen Unterteilung 10 AE, 20 AE,
30 AE und 40 AE. Insbesondere bei der Aufnahme des Objektes YLW 16 A (s) stellt sich heraus,
dafl nahe des Helligkeitsmaximums ausschliefSlich amorphes Wassereis vorliegt, was das Ergebnis
aus Tabelle 3.3 bestétigt, wihrend mit zunehmender Entfernung vom Helligkeitsmaximum der
Massenanteil kristallinen Eises kontinuierlich zunimmt. Die Abb. 3.10 zeigt die optische Tiefe
aus dem Zentrum der Gaufifunktion, die der optischen Tiefe gegeniibergestellt wird, die aus dem
Auflenbereich stammt.
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Abbildung 3.10: Optische Tiefe von YLW 16 A (s) im Bereich nahe der Scheibenmittelebene (links;
-5 AE bis +5 AE vom Helligkeitsmazimum) bzw. im Scheibenaufenbereich (rechts; 30 AE bis 50 AE vom
Helligkeitsmazimum) gemessen. Wihrend der amorphe Massenanteil nahe der Scheibenmittelebene bei
>99% liegt (linke Abb.; x=0,09), nimmt der kristalline Massenanteil auch aufen hin stetig zu und
erreicht ca. 82% (rechte Abb.; x=0,1). Das Signal-zu-Rausch-Verhdiltnis liegt in beiden Fillen bei ca. 5.

Dieses Ergebnis kann nun folgendermaflen interpretiert werden. Mit der ,,senkrechten“ Orien-
tierung des Spaltes ist man in der Lage, einerseits das Innere der zirkumstellare Scheibe von
YLW 16 A, nahe deren Mittelebene zu beobachten. Das Wassereis kann dort aufgrund fehlen-
der Warmeeinstrahlung nicht kristallisieren. Auch scheinen konvektive Teilchenstréme zu fehlen,
die kristallines Eis aus wiarmeren Regionen dorthin transportieren. Andererseits besteht mit der
senkrechten Orientierung des Spaltes die Moglichkeit, auch &uflere Scheibenbereiche zu beobach-
ten, in denen die Temperaturen aufgrund der effektiveren Einstrahlung schon hoch genug sind,
um eine Kristallisation des Wassereises zu bewirken. Dies erkldrt, warum mit der parallelen
Orientierung des Spaltes bei YLW 16 A keine kristallinen Massenanteile gefunden werden. Die
Abb. 3.11 zeigt eine Skizze einer zirkumstellaren Scheibe, in der die Positionen von amorphen
und kristallinen Wassereiskérnern eingezeichnet sind.

Beobachter
mit Spalt
des Spektrographen

kristallines
Wassereis

o _ \ ‘¢>

amorphes
Wassereis

Abbildung 3.11: Modellskizze fiir eine zirkumstellare Scheibe mit Inklinationswinkel ¥ < 90°. Die ver-
meintlichen Scheibenpositionen von amorphem (blaue Region) und kristallinem (orange Region) Wassereis
sind eingezeichnet.
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Das hydrostatische Gleichgewicht

4.1 Die Bedeutung von Strahlungstransportsimulationen

Beobachtungen haben gezeigt, dal die unterschiedlichsten, astrophysikalischen Quellen, ange-
fangen bei jungen stellaren Objekten, Braunen Zwergen, AGB-Uberriesen?, Weien Zwergen bis
hin zu den (aktiven) Galaxienkernen reichlich von Staub und Gas umgeben sind. Staub modifi-
ziert durch Lichtstreuung, -absorption und -reemission die spektrale Energie- und die rdumliche
Helligkeitsverteilung der primédren Strahlungsquelle. Simulationsprogramme zur selbstkonsisten-
ten Behandlung des Strahlungstransports dienen der Berechnung der spektralen Energie- und
raumlichen Intensitdtsverteilung im Modell einer vorgegebenen Ansammlung von Staub und Gas.
Solche Simulationen stellen damit eine Basis fiir die Interpretation astronomischer Messungen
dar, wie die von hochauflosenden Spektren (z.B. van Zadelhoff et al. 2003), Streulichtaufnahmen
(z.B. Lazareff et al. 1990), Millimeterkarten (z.B. Steinacker et al. 2005), Interferogrammen (z.B.
Akeson et al. 2005; diese Arbeit) oder Polarisationskarten.

StandardméBig beruht die Simulation des Strahlungstransports auf numerischen Naherungs-
verfahren, in denen die Strahlungstransportgleichung (direkt) gelost wird (Yorke 1993; Colli-
son & Fix 1991; Mihalas & Mihalas 1984). Der Einsatz der Monte-Carlo-Methode, bei der die
Teilchennatur des Lichtes ausgenutzt wird, brachte den entscheidenden Vorteil mit sich, den
Strahlungstransport auch in komplexen, klumpigen Dichtestrukturen simulieren und visualisie-
ren zu kénnen (z.B. Och et al. 1998; Wolf & D’Angelo 2005). Dabei wird der Weg der von der
Primérquelle emittierten Photonen durch die vorgegebenen Dichtestrukturen, einschliefflich ih-
rer Absorption, Reemission und Streuung verfolgt. Die (Re-)Emissionsrichtung, die Energie und
die freie Weglidnge eines einzelnen Photons sowie die Entscheidung, ob das Photon nach dem
Zuriicklegen einer freien Weglidnge von einem Teilchen absorbiert bzw. an diesem gestreut wird,
werden per Zufallsgenerator, unter Beriicksichtigung spezieller Wahrscheinlichkeitsverteilungen,
entschieden. Ein Nachteil der Monte-Carlo-Methode ist, dafl Fehler nicht im voraus quantifiziert
werden kénnen.

Vergleichsstudien (z.B. Ivezic et al. 1997) zwischen verschiedenen Strahlungstransportpro-
grammen belegen die Reproduzierbarkeit ihrer Ergebnisse und vergréflern daher das Vertrauen,
das man in diese setzt. Pascucci et al. (2004) verglichen die Temperatur- und spektralen Ener-
gieverteilungen, die jeweils von fiinf verschiedenen Strahlungstransportprogrammen bei gleichen

*Sterne, die dem asymptotischen Riesenast im Hertzsprung-Russell-Diagramm zugeordnet werden (engl.:
Asymptotic Giant Branch).
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Ausgangsbedingungen berechnet worden waren. Das Ergebnis dieser Vergleichsstudie war, daf}
die resultierenden Temperaturverteilungen um maximal 5% voneinander abwichen. In Anleh-
nung an Pascucci et al. (2004) werden in diesem kapitel, in einer weiteren Vergleichsstudie, die
Dichtestrukturen zirkumstellarer Scheibenmodelle miteinander verglichen, die mit Hilfe zweier
verschiedener Strahlungstransportprogramme berechnet werden. Im Gegensatz zur Vergleichs-
studie von Pascucci et al. (2004) wird die Dichtestruktur der zirkumstellaren Scheiben nun nicht
vorgegeben, sondern selbstkonsistent, unter Beriicksichtigung des Gesetzes des hydrostatischen
Gleichgewichts, berechnet. Dafiir mufiten die zur Verfiigung stehenden Strahlungstransportpro-
gramme erweitert werden. Daran anschliefende Testrechnungen sollen die korrekte numerische
Umsetzung verifizieren.

Modelle der Dichte- und Temperaturstruktur junger stellarer Objekte werden mit Hilfe
von Strahlungstransportsimulationen generiert, um im Vergleich mit den Beobachtungen geo-
metrische (Inklination, Positionswinkel, innerer und &duflerer Scheibenradius) und strukturel-
le (Temperatur- und Dichteverteilung) Eigenschaften zirkumstellarer Scheiben zu bestimmen.
Zwar stellen die Modelle wie die Beobachtungsergebnisse nur Momentaufnahmen des jeweiligen
Objektes dar, aber mit Hilfe eines Vergleichs von Objekten verschiedenen Alters bilden sie die
Basis dafiir, die Entwicklung der Strukturen und des Staubes junger stellarer Objekte verstehen
zu lernen (z.B. Whitney et al. 2003).

Die Dichtestruktur zirkumstellarer Scheiben wird i.d.R. durch folgenden parametrisierten

Ansatz beschrieben:
(rz) = Ry an (=Y
p b - pO r p 2 h(T)

wobei r den radialen, in der Scheibenmittelebene gemessenen Abstand vom zentralen Stern und
z den Abstand von der Mittelebene darstellt. Die Grofie R, ist der Sternradius. Die Funktion
h(r) spiegelt die Skalenhohe wider:

, (4.1)

h(r) = hioo <1OOTAE)ﬁ' (4.2)

Die Groflen higg, die der Skalenhthe bei r = 100 AE entspricht sowie pg sind Konstanten und
dienen der Normierung von Skalenh6he und Scheibenmasse. Die Gl. 4.1 gibt eine rotationssym-
metrische Dichteverteilung vor. Solch eine symmetrische Dichteverteilung wurzelt in der Idee,
da Materie ndherungsweise gleichméfig, auf Kepplerschen Bahnen um den Stern kreist. Die in
den Funktionen 4.1 und 4.2 beschriebene Dichteverteilung wurde von Shakura & Sunyaev (1973)
eingefiihrt, nachdem sie — basierend auf rein theoretisch abgeleiteten Modellen — Akkretionsschei-
ben um Schwarze Locher studiert hatten. Als ein weiteres Ergebnis ihrer Studie fanden sie fiir
die beiden Exponenten o und 3 die Korrelation:

a:3<5_§>. (4.3)

Zahlreiche vorangegangene Studien haben sich damit befaflt, geeignete Werte fiir die Expo-
nenten « und F zu ermitteln. Einige dieser Studien versuchten, grundlegendere physikalische
Gesetze, wie die des hydrostatischen Gleichgewichts, heranzuziehen (Kenyon & Hartmann 1987;
Chiang & Goldreich 1997), wihrend man in anderen Studien davon ausging, dafl es sich bei
den Parametern o und # um voneinander vollig unabhingige, freie Parameter handelt (Bur-
rows et al. 1996). Die Grofle 8 nahm dabei Werte zwischen 9/8 (Kenyon & Hartmann 1987),
5/4 (Kenyon & Hartmann 1987; Wood et al. 2002a) und 58/45 (Eisner et al. 2005b) an. Wolf
et al. (2003) modellierten mit Hilfe eines Scheibenmodells die spektrale Energieverteilung, ei-
ne NIR-Aufnahme sowie Millimeterkarten des Klasse-I-Objektes IRAS 0430242247 und fanden
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fiir die Grofie 5 den Wert 1,29. Ein Modell des Klasse-II-Objektes HH 30 (Cotera et al. 2001)
bestétigt diesen Wert. Erwihnenswert ist in diesem Zusammenhang, dafl beide Ergebnisse sogar
mit dem von Chiang & Goldreich (1997) theoretisch ermittelten Wert iibereinstimmen.

In dem hier vorgestellten Modellansatz wird das Gesetz des hydrostatischen Gleichgewichts
numerisch umgesetzt, um ein physikalisch fundierteres Scheibenmodell mit selbstkonsistenter
Dichteverteilung aufzustellen. Dadurch kann auf den oben parametrisierten Ansatz 4.1 verzich-
tet werden. Ein solcher selbstkonsistenter Ansatz ist sehr rechenintensiv, da mehrere Rechenite-
rationen notwendig sind, um schliellich eine selbstkonsistente Dichte- und Temperaturstruktur
zu erhalten. Walker et al. (2004) haben diesen Ansatz bereits dafiir benutzt, die Dichtestruktur
der Scheiben um Braune Zwerge zu modellieren.

4.2 Theoretischer Ansatz

Die Grundgleichung fiir das hydrostatische Gleichgewicht resultiert aus der Stromungs-Kon-
tinuitédtsgleichung
dp

5 T Vilpvi) =0 (4.4)

und der Impulserhaltung

d(pvi)
ot

mit dem auf ein Volumenelement wirkenden, externen Kréftefeld f; (i = 1,2,3), der Dichte p,
dem Druck P und der Geschwindigkeitskomponente v; (z.B. Landau & Lifschitz 1966). Der Index
1 reprasentiert die Koordinaten 7,0 und z in einem zylindrischen Koordinatensystem. Falls die
Sternmasse M, das dominierende Kriftefeld f; erzeugt (s. Diskussion unten) und der Stern im
Ursprung des Koordinatensystems liegt, kann man schreiben:

GM*Z
(r2 + 22)3/2°

Die Grofle G ist die Gravitationskonstante. In erster Néherung wird angenommen, daf sich
die Materie mit konstanter Geschwindigkeit um den zentralen Stern bewegt, so daf fiir die
Geschwindigkeitskomponenten v, = 0 und v, = 0 und fiir den zeitunabhéngigen Fall 9/9t — 0
gilt. Aus der Rotationssymmetrie resultiert 9/0® — 0. Nach Gl. 4.5 erhélt man fiir die z-
Komponente:P

+ V;(pvivj) = =V, P+ pfi (4.5)

fi=— (4.6)

10P, GM,z
p 0z (r2422)3% (4.7)

Wird der dem Gravitationsdruck senkrecht zur Scheibenmittelebene entgegenwirkende Druck
P, am Ort (r,z) durch den thermischen Gasdruck reprisentiert, wobei

P.(rz) = L kT(r.z) (4.8)
mu
gilt, so kommt in Gl. 4.7 das Gleichgewicht zwischen Gravitation und thermischer Kraft, d.h.
das hydrostatische Gleichgewicht, zum Ausdruck. Die Grofle & ist die Boltzmann-Konstante und
my entspricht der mittleren Molekiilmasse my = 2,34 - u (u ist die atomare Masseneinheit). Es
sei nun a? = kT'(r,z)/myu und v, = GM,/R,. Dann folgt aus Gl. 4.7:

1 9a®p) _ vi Rz [1 N <z>2] -3/2

ap 0z a?r3

(4.9)

P Aus der Beziehung fiir die Radialkomponente resultiert das Keplersche Gesetz.
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und fiir z < 7 (s. Diskussion unten):

[ P Y o

bzw.

2 22 2
1 ((Llr2)p(rz) :_”kritR*/ dz” (4.11)
T(r,0)p(r,0) 2% Jo @

Fiir r = const. und dem Schritt zwischen z; und z¢41 innerhalb eines vorgegebenen Raumgit-
ters, wobei ¢ die Nummer des entsprechenden Raumpunktes oberhalb der Scheibenmittelebene
darstellt, ergibt sich:

7,2, e T(r 22
p(T7Z§+1) = ,0( s )M - exp [—1/ ¢ T( ’0) d2 ] (412)
o3

T () 2] T(rz) HE(r)
mit
kT (r,0)r3

Der Grofle Ho(r) kommt die Bedeutung der Skalenhohe zu. Der numerische Ansatz fiir das
hydrostatische Gleichgewicht lautet:

p(r.z¢+1) = p(rzc) <%> .

1T(-0) (T(rezeer) + Tz
P [_Z H3(r) ( T(T,zz )T (rz0) ) (21— Z?)] : (4.14)

Beim Ubergang von Gl. 4.12 auf Gl. 4.14 kam folgende Niherung zur Anwendung:

1 dz? 1 1 1 ) )
Mo : —z). 4.15
/Z? T(T,Z) 2 (T(T,ZC+1) + T(T‘,ZC)> (zC+1 ZC) ( )

Die Gl. 4.14 ist in erster Ndherung (z < r) die numerische Losung von Gl. 4.7 in einem karte-
sischen Koordinatensystem. Walker et al. (2004) 16sten die Grundgleichung des hydrostatischen
Gleichgewichts 4.7 fiir ein sphiirisches Koordinatensystem. Im Falle eines konstanten Tempera-
turverlaufs vertikal zur Mittelebene, also T'(r = const.,z) = const., ergibt sich aus Gl. 4.14 fiir
z¢ = 0 und z2¢41 = 2 die analytische Losung:

2
p(r.2) = polr) exp [—% (m) ] . (4.16)

Die GI. 4.16 ist die Losung fiir den optisch diinnen Grenzfall und ist identisch mit dem Ansatz
von Shakura & Sunyaev (1973), Gl. 4.1. Im optisch diinnen Grenzfall ist die Skalenhshe definiert
als der vertikale Abstand von der Scheibenmittelebene, bei dem die Dichte p(r,z) im Vergleich
zur Dichte der Mittelebene p(0,z) um einen Faktor e~! ~ 0,368 gesunken ist. Die Grofle e ist
die Eulersche Zahl. Fiir diese Definition der Skalenhdhe wird in dieser Arbeit durchgingig das
Symbol h verwendet. Im allgemeinen wird die Skalenhohe jedoch iiber die Temperatur in der
Mittelebene definiert (s. Gl. 4.13). Dafiir wird das Symbol Hj verwendet.
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Die Scheibenmasse und die Oberflichendichte () der Scheibe legen die Dichtestruktur
absolut fest. Die Oberflichendichte der Scheibe 3(r) ist definiert als das Integral iiber die Schei-
bendichte p(r = const.,z) und wird i.d.R. von einem Polynom des Radius r vorgegeben. Mit den
Konstanten ¥ und p > 0 ist:

X(r) o /0 p(r,z)dz ~ Zp(r,zC)AzC = Yor?. (4.17)
¢

In unserem Ansatz ist stets ¥y = 100 kgm 2. Diese Konstante hatte Weidenschilling (1977) fiir
ein vereinfachtes Scheibenmodell des Sonnensystems gefunden.© Anstatt eine feststehende Be-

ziehung vorzugeben, wird die Oberflichendichte (r) aber auch als eine von der Akkretionsrate?
abhingige Grofie gehandhabt (Shakura & Sunyaev 1973; Malbet et al. 2001).

4.3 Diskussion

Der Ansatz in GI. 4.7 und Gl. 4.14 soll hier diskutiert werden:

i. Die Eigengravitation der zirkumstellaren Scheibe wird nicht beriicksichtigt. Das Gravita-
tionsfeld in der Scheibe wird ausschliellich durch das Gravitationspotential des zentralen
Sterns dominiert. Boss (2000) zeigte, daf in einer zirkumstellaren Scheibe, die innerhalb
von 20 AE eine Masse von ca. 0,1 Mg aufweist, gravitative Instabilitdten auftreten kénnen,
wodurch Planeten entstehen. Hingegen liegt die Gesamtmasse einer typischen Scheibe mit
einem AuBenradius von ~100AE bei ~0,1 Mg (Beckwith et al. 1990; Andrews & Wil-
liams 2006).

ii. Es wird von einem statischen Zustand ausgegangen, bei dem nur die Gravitation und
der thermische Druck die dominierenden Kréfte darstellen. Zusétzliche Kriftefelder, die
beispielsweise durch Magnetfelder, Reibungskrifte oder den Strahlungsdruck verursacht
werden und zeitabhéngige Prozesse auslosen kénnen, bleiben unberiicksichtigt.

iii. Die Aufheizung zirkumstellarer Materie und damit der thermische Druck P werden im
Modellansatz allein durch die Absorption von Sternstrahlung bzw. reemittierter Strah-
lung verursacht. Prozesse, wie exotherm ablaufende chemische Reaktionen, radioaktive
Teilchenzerfiille oder die Absorption kosmischer Strahlung, bleiben unberiicksichtigt (zur
weiteren Diskussion s. Jonkheid et al. 2004). Ein auf Konvektion, Diffusion oder Tur-
bulenz beruhender Energietransport geht nicht in die Berechnung der Temperatur- und
damit der Dichteverteilung ein, d.h. der Energietransport beruht allein auf Strahlungs-
transport. Tatséchlich haben D’Alessio et al. (2001, Abb. 10) bestétigt, dal weit iiber 80%
des Energietransports in der Scheibe von Strahlung aufrecht erhalten werden. Nur nahe der
Scheibenmittelebene und der Scheibeninnenkante kénnen turbulente Prozesse eine Rolle
spielen.

iv. Um Gl 4.14 zu erhalten, wird die Niherung z? < r? angewendet. Solch eine N&herung
ist dadurch gerechtfertigt, daf§ in den parametrisierten Ansétzen von Gl. 4.1 die Normie-
rungskonstante higg, die die Skalenhthe bei 7 = 100 AE vorgibt, in der Gréflenordnung von
10 AE liegt (s. Kap. 6). GemiB der Taylor-Potenzreihenentwicklung von (1 4 22/r2)=3/2
liegt der durch diese Néherung verursachte Fehler bei 2°/r7.

v. Das hydrostatische Gleichgewicht basiert auf der Annahme, dafl zwischen Gravitation und
thermischem Druck ein Kriftegleichgewicht herrscht. Der thermische Druck hingt allein

“Der Exponent p wurde von Weidenschilling (1977) zu 3/2 bestimmt.
4 Akkretion in der Scheibe
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von der Temperatur der gasformigen Materie ab. Bei Strahlungstransportsimulationen
wird aber in der Regel die Temperaturverteilung der Staubteilchen in der Scheibe be-
stimmt, da aufgrund ihres grofleren Absorptionsquerschnitts gegeniiber der einfallenden
Strahlung nur diese effektiv geheizt werden. Der Ansatz 4.14 beruht demnach auf der An-
nahme, daf} sich Gas und Staub im thermischen Gleichgewicht befinden. In optisch dicken
Scheibenregionen sind Staub und Gas tatséchlich iiber verschiedene Wechselwirkungen —
tiberwiegend iiber Strahlung — aneinander gekoppelt. In den optisch diinnen Regionen hin-
gegen ist die Voraussetzung der Staub-Gas-Kopplung und daher von Tg,s = Tgas nicht
unbedingt erfiillt (Kriigel & Walmsley 1984; Jonkheid et al. 2004). In diesen Scheibenregio-
nen kénnen zwischen Gas und Staub Temperaturunterschiede von einigen 100 K auftreten.

4.4 Die numerische Umsetzung in den Strahlungstransportpro-
grammen MC3D und RADMC

Die Testrechnungen, die die korrekte numerische Umsetzung des Ansatzes 4.7 in die Strah-
lungstransportprogramme verifizieren sollen, werden mit den beiden Programmen MC3D und
RADMC durchgefiihrt. Beide Programme wurden schon in zahlreichen vorangegangenen Publi-
kationen beschrieben (MC3D: Wolf 1999, s. auch Kap. 5.3.1; RADMC: Bjorkman & Wood 2001;
Whitney et al. 2003).

Fiir die Testrechnungen wird in beiden Programmen ein identischer Staubdatensatz aus
sastronomischem* Silikat herangezogen (s. Abb. 1 in Pascucci et al. 2004). Ausgehend vom
parametrisierten Ansatz 4.1 mit o = 2,37, 8 = 1,29 und hygo9o = 15 AE wird in beiden Pro-
grammen in einem ersten Iterationsschritt die Temperaturverteilung berechnet. Daraufhin wird
in aufeinanderfolgenden Iterationsschritten, unter Einbeziehung der hydrostatischen Gleichge-
wichtsbeziehung 4.7, immer wieder von neuem die Dichte- und Temperaturverteilung berechnet,
bis sich letztendlich eine stabile Dichte- und Temperaturverteilung eingestellt hat. In der Re-
gel, auch im Modell mit der dichtesten Staubkonfiguration, wird die endgiiltige Dichteverteilung
schon nach drei Iterationsschritten erreicht. Danach streut die iterativ berechnete Skalenhoéhe
h(r) (s. Definition in Abschnitt 4.2), beispielsweise, um einen Referenzwert mit einer Varianz
von maximal 0,50 AE? (s. Abb. 4.1). Die Wahl des Parametersatzes a, 8 und higy bei der Be-
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Abbildung 4.1: Skalenhiéhe h, berechnet fiir das Modell Nr. 8 (s. Tabelle 4.2) nach den Iterations-
schritten 1 (gepunktete Kurve), 2 (gestrichelte Kurve), 3 (Strich-Punkt-Kurve) und 7 (durchgezogene
Kurve). Als Dichteverteilung zur Bestimmung der Temperaturverteilung beim ersten Iterationsschritt
werden jeweils unterschiedliche Ausgangsmodelle verwendet. Links: kugelsymmetrische Dichtevertei-

lung p(r,0)=const. Rechts: Scheibenmodell nach dem parametrisierten Ansatz 4.1 mit 3=1,29 und
h100215AE.
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Tabelle 4.1: Aufiésung der fiir unsere Testrechnungen verwendeten Raumgitter in den verschie-
denen Programmen und Koordinatensystemen. In MC38D und RADMC wird zur Berechnung der
Temperaturverteilung ein polares Koordinatensystem (r,0) verwendet, wihrend zur Bestimmung
der Dichtestruktur in MC3D ein zylindrisches Koordinatensystem zum Finsatz kommt.

Programm  System #r Ar [AE] #0 AO[°] #z Az [AE]
MC3D polar 400 0,03 — 3,3 201 0,90 = -
MC3D zylindrisch  1.200 0,015 — 1,6 = = 29.950 0,014
RADMC polar 400  0,000005 —2,2 200 0,90 - -

rechnung der Temperaturverteilung beim ersten Iterationsschritt hat keine Auswirkungen auf
die endgiiltige Dichteverteilung. Auch ein Modell, bei dem zu Beginn die Dichte iiberall im Mo-
dellraum gleich einer Konstanten gesetzt wird (p(r,#) = const.), fithrt schliellich zur gleichen
Dichteverteilung (s. Abb. 4.1).

Da von einem rotationsymmetrischen Scheibenmodell ausgegangen wird, werden die Berech-
nungen in MC3D und RADMC in zwei Dimensionen durchgefiihrt. Die Temperaturverteilung
wird in einem polaren Koordinatensystem (r, f) bestimmt. Wéhrend bzgl. der Radiuskoordinate
r eine logarithmische Unterteilung des Koordinatensystems vorliegt, wird die Modellebene bzgl.
der Koordinate 6 in gleichméafligen Winkelschritten unterteilt.

In RADMC wird die Dichteverteilung ebenfalls im polaren System ermittelt. Im Programm
MC3D hingegen wihlt man fiir diese Aufgabe ein zylindrisches Koordinatensystem und stiilpt
dieses dem polaren System {iiber. In diesem zylindrischen System wird fiir den Mittelpunkt jeder
einzelnen Gitterzelle die zugehorige Temperatur aus dem polaren Raumgitter iibertragen. Um
eine eindeutige Temperaturzuordnung zu gewéhrleisten, wahlt man im zylindrischen Koordina-
tensystem eine feinere rdumliche Unterteilung als im polaren System. Nach der Berechnung der
Dichteverteilung p(r,z) im zylindrischen Gitter wird diese auf das polare Gitter projiziert. Dabei
wird der arithmetische Mittelwert von allen Dichtewerten gebildet, die in einer Elementarzelle
des polaren Gitters liegen.

Die Tabelle 4.1 fafit die Auflésung der in den Testrechnungen verwendeten Raumgitter zu-
sammen. In beiden Strahlungstransportprogrammen besitzen die polaren Raumgitter die gleiche
Anzahl an Elementarzellen sowohl bzgl. der r- als auch bzgl. der #-Koordinate. So wird verfah-
ren, um die Rechenzeit der Testsimulationen spéter vergleichen zu kénnen. Die Rechenzeit und
der aufzuwendende Speicherbedarf in den Simulationen verhalten sich zur Zellenzahl proportio-
nal. Es sei darauf hingewiesen, dafl in MC3D und RADMC die Zellgréflen fiir sehr kleine Radien
r < 1 AE stark voneinander abweichen, was aus Tabelle 4.1 ersichtlich ist. Dafiir sind die unter-
schiedlichen Funktionen verantwortlich, die in den beiden Strahlungstransportprogrammen die
radiale Unterteilung der polaren Gitter generieren.

4.5 Vergleichsstudie

Die aus den Simulationen der Strahlungstranportprogramme resultierenden Temperaturvertei-
lungen und die zugehorigen, spektralen Energieverteilungen wurden schon in der Studie von
Pascucci et al. (2004) miteinander verglichen. Dafiir wurde der Ansatz aus Gl. 4.1 mit den Pa-
rametern o = 2,37, § = 1,29 sowie Ryt = 1000 AE, Ry, = 1 AE und den Staubmassen aus
der Wertemenge Mggau, € [1,1-1076;1,1 - 107%] gewiihlt. Die optische Tiefe, die dabei maximal
erzielt wurde, lag bei 7 = 100. In unserer Studie wird ausschliellich ein Vergleich zwischen den
iterativ bestimmten Dichtestrukturen bzw. mit den daraus abgeleiteten SkalenhShen Hy bzw.
h gezogen (s. Definitionen in Kap. 4.2). Die Skalenhohe ist ein eindimensionales Ma$ fiir die
Dichteverteilung.



Tabelle 4.2: Die Staubmasse Msiqup und der Exponent p der Oberflichendichte (Gl. 4.17) sind die unabhingigen Parameter dieser Vergleichsstudie.

Die Spalte (5) gibt die iber den Radius r gemittelten Abweichungen x (Gl. 2.4) der Skalenhéhen h(r) aus den Programmen MC3D und RADMC wieder.
Die Spalten (6) bis (11) enthalten fiir jedes Modell Werte fiir 3; und higo,;. Diese Werte resultieren aus dem Versuch, die in GI. 4.2 definierte Funktion
abschnittsweise, d.h. alle 100 AE an das iterativ bestimmte h(r) anzupassen. Die Indizes i=1,2,3 stehen dabei fiir die Intervalle [0 AE; 100 AE], [100 AE;
200 AE] bzw. [200 AE; 300 AE]. Die Spalten (12), (13) und (14) listen die optischen Tiefen Typas fiir Wellenlingen von 0,9 um, 100 um und 1000 um auf,
die im Modell unter dem Inklinationswinkel ¥ € [-90°;90° ] mazimal erzielt werden.

(1) (2) (3) @] 6 (© (@ @& (9 @) @11 (12) (13) (14)

Nr. Objekttyp Msaub Mo] » | X [AE]  B1 hioon B2 hioo2 B3 hi003 Tmax(0,94m)  Tmax(100 gm)  Timax (1000 pm)
1 T Tauri 1072 07/ 030 1,39 15 1,30 15 1,07 18 1,9 - 10° 1,9 - 10% 1,8 102

2 T Tauri 1074 07 040 1,35 19 133 19 1,19 21 1,5-10* 1,5-10% 1,8

3 T Tauri 1076 07/ 059 1,32 20 1,35 20 1,12 24 1,3 - 102 1,4 1,8-1072

4 T Tauri 1072 14| 061 146 15 1,33 15 120 17 4,7-107 4.7-10° 5.1-103

5 T Tauri 1074 14| 068 141 18 1,35 18 1,15 21 1,9 - 108 1,9 - 10* 51

6 T Tauri 1076 14| 1,2 137 20 1,38 20 1,09 24 5,9-104 6,0 - 102 0,51

7 HAe/Be 1072 1.0/ 079 169 91 125 94 - - 5,7 - 108 5,7 - 10* 706

8 HAe/Be 1072 40| 022 1,50 12,3 147 12,7  — — 7,4-108 7,5 - 106 6,4-10%

09
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Abbildung 4.2: Ergebnisse unserer Vergleichsstudie. Die Nr. 1-8 entsprechen den Modellergebnissen der
in Tabelle 4.2 aufgelisteten Parametersdtze. Die durchgezogenen und gepunkteten Kurven entsprechen den
Skalenhéhen Hy bzw. h (s. Definitionen der beiden voneinander verschiedenen Skalenhdhen in Kap. 4.2).
Die schwarzen Kurven wurden vom Strahlungstransportprogramm MC3D ermittelt, die roten Kurven von
RADMC. Der stufenartige Verlauf der Skalenhohe h aus RADMC wird durch eine noch zu grobe Auflosung
des dort verwendeten Modellgitters (r,0) verursacht.
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Die linke Seite der Tabelle 4.2 listet die unterschiedlichen Parameterséitze auf, die in die-
ser Studie verwendet werden. Sechs von den insgesamt acht Parametersitzen reprisentieren
typische Eigenschaften von T Tauri-Systemen. Die beiden verbleibenden Parameterséitze stellen
die Eigenschaften von HAeBe-Objekten dar. Fiir die T Tauri-Systeme (Modelle 1 bis 6) nimmt
man eine Sternmasse von M, = 0,5 Mg, eine effektive Sterntemperatur von 7T, = 4000 K und
eine Leuchtkraft von L, = 0,92L; an. Die zirkumstellare Scheibe wird von einem Innenra-
dius Rj, = 0,1 AE und einem Auflenradius Ry = 300 AE begrenzt. Der Parametersatz fiir die
HAeBe-Objekte (Modelle 7,8) ist: M, = 2,5 Mg, T, = 10.000K, L, = 46Ls, Ry, = 1,0 AE und
Rowt = 200 AE.

Die Abb. 4.2 und die rechte Seite von Tabelle 4.2 geben die Ergebnisse dieser Vergleichsstudie
wieder. Das Ergebnis dieser Vergleichsstudie ist, dafy die in RADMC und MC3D berechneten
Skalenhohen h(r) — gemittelt iiber den Radius 7 — um maximal 1,2 AE (< 1%) voneinander ab-
weichen. Der in RADMC fiir grofie Radien vorliegende, stufenartige Verlauf der Skalenhthe h(r)
wird noch durch eine zu grobe Auflésung des dort verwendeten Raumgitters (r,0) verursacht.

In der Tabelle 4.2 sind die jeweils maximal erzielten optischen Tiefen 7(\) fiir die Wel-
lenldngen A = 0,1 yum, A = 100 pm und A = 1000 ym aufgelistet. Ausgehend vom Koordinatenur-
sprung, nimlich dem Stern, wird dabei mit Hilfe des Massenextinktionskoeffizienten ket (A7),
der Teilchenzahl p(r,d) und dem Wegabschnitt As die optische Tiefe 7(\,}) wie folgt berechnet:

r=Rout

T(\Y) = Z Kext(A,,0) - p(r,9)As. (4.18)
r=0

Beriicksichtigt werden dabei nur Werte von kKegze(A,r,0) und p(r,9), die auf dem Sehstrahl un-
ter dem Inklinationswinkel 1} liegen. In dieser Vergleichsstudie wird gegeniiber der Studie von
Pascucci et al. (2004) eine um bis zu fiinf Groflenordnungen groBere optische Tiefe erzielt. Die
zirkumstellaren Scheibenmodelle mit den gréffiten Staubmassen sind sogar noch optisch dick
(7 > 1) fiir Millimeterstrahlung. Aufgrund von Streuung und Reemission erreichen die Photo-
nen die dichtesten Scheibenregionen aber nicht iiber den (direkten) Weg des Sehstrahls 4.

Aufschlufreich ist noch ein Vergleich der iterativ ermittelten Skalenhohe h(r) mit der Mo-
dellfunktion aus GI. 4.2. Pafit man diese Modellfunktion mit Hilfe eines Levenberg-Marquardt-
Verfahrens (s. Kap. 2.3) abschnittsweise, z.B. alle 100 AE, an h(r) an, so stellt man fest, dafl
die Parameter § und hjgo vom Radius abhéngen (s. Spalten (6)—(11) in Tabelle 4.2). Diese
Abhéngigkeit haben schon Chiang & Goldreich (1997) in ihrem Modellansatz fiir zirkumstellare
Scheiben formuliert. Dabei fillt 5 mit dem Radius, wihrend higg gleichzeitig steigt. Insbeson-
dere fiir Radien (r € [100 AE;200 AE]) stimmen die hier selbstkonsistent bestimmten Werte
fiir 8 mit den in vorangegangenen Untersuchungen gewéhlten Werten des parametrisierten An-
satzes iiberein (z.B. Wolf et al. 2003). Dies erklirt sich dadurch, daf§ in den fritheren Studien
ausschliefllich grofiskalige Aufnahmen junger stellarer Objekte modelliert wurden. Erst seit dem
FEinsatz interferometrischer Beobachtungsmethoden kénnen auch die inneren Dichtestrukturen
zirkumstellarer Scheiben (r < 100 AE) studiert werden.

4.6 Ausblick

Die Berechnung einer selbstkonsistenten Temperatur- und Dichtestruktur in einer zirkumstella-
ren Scheibe ist sehr zeitaufwendig. Das Gleichgewicht zwischen absorbierter und reemittierter
Energie sollte im gesamten Modellraum und lokal erfiillt sein (Kirchhoffsches Gesetz des lokalen
Strahlungsgleichgewichts). Insbesondere in den optisch tiefen Schichten nahe der Scheibenmit-
telebene kann dies nur durch eine ausreichend hohe Anzahl an Photonenpaketen sichergestellt
werden. Die Anzahl der Photonen nimmt mit der optischen Tiefe 7 exponentiell ab (< e™7). Er-
reichen zu wenige Photonen diese dichtesten Scheibenregionen, sind die dort ermittelten Tempe-
raturen mit einem nicht zu quantifizierenden Fehler behaftet. Es kann passieren, daf3 die Scheibe
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aufgrund zu niedriger Temperaturen vertikal kontrahiert, was die optische Tiefe noch zusétzlich
vergroBert.® Eine Berechnung der Dichtestruktur ist lokal nicht moglich, falls dort T'= 0K gilt.
Die Bedingung des lokalen Strahlungsgleichgewichts mufl nicht im parametrisierten Ansatz 4.1
erfiillt sein, da hier die Dichteverteilung fest vorgegeben wird und sich nicht der Temperatur-
verteilung anpaft.

Eine effektivere Methode zur Berechnung der Temperaturverteilung kénnte folgende Vor-
gehensweise sein: In den optisch diinnen Schichten der zirkumstellaren Scheibe sowie in den
Schichten mit mittleren optischen Tiefen kann die Monte-Carlo-Methode weiterhin angewendet
werden. In den optisch dichteren Schichten hingegen kénnte die Strahlungstransportgleichung
numerisch gelost werden. Das Verfahren basiert auf der Methode der , flullimitierten Diffusion*
(Levermore & Pomraning 1981) und wurde u.a. in Sonnhalter (1993) und Sonnhalter et al. (1995)
vorgestellt und angewendet. Im Programm RADMC wurde ein solches Verfahren schon imple-
mentiert (Bjorkman et al. 2002).

Alternativ dazu kann in erster Ndherung auch weiterhin der parametrisierte Ansatz 4.1 und
4.2 als Modellansatz fiir zirkumstellare Scheiben in Frage kommen. Die im Scheibeninneren vor-
liegenden und extern geheizten Staubkorner reemittieren Strahlung vorwiegend im FIR- und
Millimeterbereich. Fiir diese Strahlung kann die Scheibe wenigstens fiir konstanten Radius noch
als optisch diinn angesehen werden. Dadurch ist ndherungsweise ein Temperaturausgleich senk-
recht zur Mittelebene gewihrleistet, was in Gl. 4.1 zum Ausdruck kommt.

°Dies trifft v.a. fiir die dichtesten Scheibenregionen mit kleinem r, d.h. nahe der Innenkante zu.
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Die Beobachtung von RY Tau mit MIDI — eine
Fallstudie

5.1 Die Bedeutung der Beobachtungen mit MIDI

Die Struktur, d.h. das Dichte- und Temperaturprofil zirkumstellarer Scheiben junger stellarer
Objekte, war schon Hauptgegenstand zahlreicher vorangegangener Modellstudien (z.B. Chiang
& Goldreich 1997; D’Alessio et al. 2001). Bei der Modellierung griff man anfangs auf einfache,
kugelférmige Modellansétze zuriick und man konnte dadurch schon die Profile verschiedener
Spektrallinien, die in den Spektren junger stellarer Objekte zu finden sind, reproduzieren (Ul-
rich 1976). Abgesehen von strukturellen und geometrischen Scheibengrofien ist die Zusammen-
setzung des Materials ein weiterer, aber bisweilen in seiner Bedeutung noch unterschétzter Para-
meter, der bei der Modellierung zirkumstellarer Scheiben eingesetzt wird. Verschiedene Studien
zeigten, dafl die Staubzusammensetzung des Modells die Ergebnisse, wie die spektrale Energie-
verteilung, beeinflult (z.B. Wood et al. 2002a). Aus den Beobachtungen erkannte man, daf sich
die Materie in verschiedenen Scheibenregionen aus unterschiedlichen Materialien zusammen-
setzen kann bzw. in verschiedenen Teilchengrofen und physikalischen Zustédnden auftritt (z.B.
Stapelfeldt et al. 2003; Shuping et al. 2003; Wolf et al. 2003). Geht man davon aus, daf die gesam-
te zirkumstellare Scheibe urspriinglich aus dem gleichen Staubgemisch entstanden ist, so deutet
die Abhéngigkeit der Staubzusammensetzung vom Scheibenort auf lokale Staubentwicklung hin
(s. Kap. 2 und 3). Auch sucht man mit Hilfe der Modellierung von Beobachtungsergebnissen
nach Indizien, die direkt oder indirekt auf die Entstehung von Planeten in zirkumstellaren Schei-
ben verweisen. Trotz dieser Anstrengungen konnte bisher kein durchwegs in sich geschlossenes
Bild von der Strukturentwicklung zirkumstellarer Scheiben und deren Verbindung zur Staub-
entwicklung gewonnen werden (Millan-Gabet et al. 2006; Beckwith et al. 1999). Auch fehlen
bislang noch die instrumentellen Moglichkeiten, theoretische Prognosen iiber die Strukturent-
wicklung bestétigen oder verwerfen zu kénnen. Mit Hilfe interferometrischer Beobachtungen ist
man jedoch nun in der Lage, auch die inneren Regionen zirkumstellarer Scheiben der néichsten
Sternentstehungsregionen raumlich aufzulosen (~1AE) und zugleich, unter Einbeziehung ein-
zelner Spektrallinien und -bénder, lokal nach gasférmigen und festen Materialien zu suchen. So
konnte beispielsweise mit Hilfe der interferometrischen Beobachtungen von HAeBe-Objekten die
Vermutung bestétigt werden (Leinert et al. 2004; van Boekel et al. 2004), daB sich die Staubzu-
sammensetzung mit der Entfernung zur Zentralquelle &ndert (Weidenschilling 1997; Gail 2003).

Hauptgegenstand dieses Kapitels ist die Modellierung der spektralen Energieverteilung sowie
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Tabelle 5.1: Figenschaften von RY Tau, die in den vorangegan-
genen Studien bestimmt wurden.

Parameter Wert Referenz
RA (J2000,0) 04 21 57,4 1
DEC (J2000,0) +28 26 36,6 1
Entfernung d 1344_'2411pc 2
Visuelle Extinktion Ay (2,2 +0,2) mag 3
Spektraltyp F8III 4
Stellare Leuchtkraft Ly 12,8Lg 5
Stellare Masse M, 1,69 Mg 3
Akkretionsrate M 2,5-10""Mpa~! 5
Alter (6,5+0,9) Ma 6

Referenzen — 1: Perryman et al. (1997); 2: Bertout et al. (1999); 3: Calvet
et al. (2004); 4: Mora et al. (2001); 5: Akeson et al. (2005); 6: Siess et
al. (1999)

der spektral aufgeltsten Visibilitdten im MIR-Bereich, die vom T Tauri-Objekt RY Tau mit MIDI
am VLTI (Very Large Telescope Interferometer) gemessen wurden. Die Tabelle 5.1 listet die in
vorangegangenen Studien bestimmten Eigenschaften dieser Quelle auf. Eine Zusammenfassung
der Ergebnisse vorangegangener Untersuchungen, einschliellich einer Auflistung der gemessenen
photometrischen Fliisse, folgt im Anhang G.1.

5.2 Beobachtungen und Datenreduktion

5.2.1 Beobachtungen mit MIDI

RY Tau wurde mit MIDI am 1. und 4. November 2004 im Rahmen von , garantierter Beobach-
tungszeit“* beobachtet. Die an den Himmel projizierten Basislinien (L) und deren Positions-
winkel (PA) z.Z. der interferometrischen Beobachtungen dieser Quelle sind in Tabelle 5.2 wie-
dergegeben.

Die Beobachtung mit MIDI setzt sich aus folgenden Einzelschritten zusammen:

i. Die Quelle wird mit jedem Teleskop einzeln beobachtet, um eine hohe Genauigkeit bei
der Aquisition zu erzielen und um spiéter eine optimale Uberlappung der einzelnen Strah-
lengéinge zu garantieren.

ii. Das charakteristische Interferenzsignal erhélt man, indem die beiden Strahlengénge, die
von den einzelnen Teleskopen kommen, mit Hilfe von sog. ,, Delay Lines“P derart umgeleitet
werden, daf} sie insgesamt gleiche Wegstrecken zuriicklegen. Dadurch wird eine konstruk-
tive Uberlagerung der beiden Wellenfronten gewihrleistet. Mit Hilfe eines Prismas mit
einem Auflésungsverméogen von \/d\ ~ 30 erhilt man ein von der Wellenléinge abhingiges
Interferogramm und daraus den korrelierten Flufi Fopp ().

iii. Nach Gl. 1.4 ist die Visibilitidt gegeben als Verhiltnis aus korreliertem Flufl Feopp(A) und
Gesamtspektrum Fioa(N):

. Fcorr()\)
V(/\) B Ftotal(/\) .

aZeit, die dem Konsortium, das MIDI konstruiert hat, als Gegenleistung zusteht.
Pengl.: Verzogerungsstrecken

(5.1)
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Tabelle 5.2: Uberblick iber die Beobachtung von RY Taw mit MIDI. Das
zugehirige Datum, die Beobachtungszeit (UT), die Linge (L) sowie der
Positionswinkel (PA, von Norden aus ostwirts gemessen) der an den Him-
mel projizierten Basislinie B des Interferometers und die mittlere Luftmas-
se (AM ) sind sowohl fiir jede einzelne Beobachtung von RY Tau als auch
der zugehorigen Standardsterne aufgelistet. Die Beobachtungen bei einer
Basislinie von B=79m und 81 m liefern nahezu identische Ergebnisse (s.

Abb. 5.1).
Datum ur Objekt L [m] PA[°] AM
1.11.2004 3:54—4:16 HD 25604 74 9% 1,7
1.11.2004 4:37—4:56 RY Tau 79 97 18
1.11.2004 4:58 —5:07 RY Tau 81 95 18
1.11.2004 5:54—6:10 HDA49161 64 87 1,6
1.11.2004 7:03—7:17 HD31421 89 82 1,3
4.11.2004 0:01—-0:26 HD 178345 o7 146 14
4.11.2004 2:19—2:47 HD 188603 46 169 2,5
4.11.2004 3:16 —3:54 HD 25604 61 117 1.8
4.11.2004 5:11—-5:29 HD 20644 29 102 1,7
4.11.2004 7:18—-7:36 HD 37160 61 107 1,2
4.11.2004 7:44-—-8:00 RY Tau 49 92 20
4.11.2004 9:00—-9:23 HDAH0778 61 113 1,0

Das Gesamtspektrum Fiya1(\) ist das mit einem einzelnen Teleskop aufgenommene Spek-
trum.°©

iv. Die Modulationsiibertragungsfunktion des Instruments wird durch Beobachtungen von (in-
terferometrischen) Standardsternen vor und nach der Beobachtung des wissenschaftlichen
Objektes bestimmt. Eine bekannte Modulationsiibertragungsfunktion ist Voraussetzung
dafiir, die instrumentellen Einfliisse beseitigen zu konnen. Bei den Standardsternen han-
delt es sich um Hauptreihensterne, deren Ausdehnung bekannt ist, die nicht variabel sind
und deren Winkelabsténde vom Objekt klein sind (< 5°). Einige der Standardsterne dienen
auch der absoluten Flufikalibration, d.h. als spektrophotometrische Standardsterne. In der
Regel ist der Fehler, mit dem die Visibilitdt V' (A) behaftet ist, die Standardabweichung, die
sich aus den Beobachtungen verschiedener Standardsterne innerhalb einer Nacht ergibt.

FEine detaillierte Beschreibung des Instruments und weitere Einzelheiten der Beobachtung mit
MIDI kénnen in Leinert et al. (2003b, 2003c, 2004) und Ratzka (2005) gefunden werden.

5.2.2 Datenreduktion

Die Reduktion von MIDI-Daten ist komplex und ausfiihrlich in Leinert et al. (2004) und Ratz-
ka (2005) beschrieben. Die Me3daten von RY Tau werden mit Hilfe der ,, MIA-Reduktionssoftware*
(MIDI Interactive Analysis Software) reduziert. Dieses Programm basiert auf einer Analyse
des Leistungsspektrums (s. Kap. 7.6). Das resultierende Ergebnis kann durch die unabhéngige
»,EWS-Reduktionssoftware* (Expert Work Station; Jaffe 2004) bestéitigt werden. Beide Reduk-
tionspakete sind iiber das Internet frei erhiltlich.4

“auch unter der Bezeichnung , single dish spectrum® bekannt.
9http://www.mpia-hd.mpg.de/MIDISOFT/ und
http://www.strw.leidenuniv.nl/~koehler/MIA+EWS-Manual/
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normierte Visibilitdt v

Abbildung 5.1: Spektral aufgeldste, kalibrierte Visibilititen, die man aus den MIDI-Beobachtungen von
RY Tau mit unterschiedlich langen projizierten Basislinien B erhdilt (s. Tabelle 5.2). Die Fehlerbalken
reprasentieren die 1o-Standardabweichungen der Messung, die aus den Beobachtungen verschiedener
Standardsterne aus einer Nacht resultieren.

5.2.3 Beobachtungsergebnisse

Die aus der Datenreduktion resultierenden, kalibrierten Visibilititen werden in der Abb. 5.1
gezeigt. Es sei auf die Koinzidenz der beiden Beobachtungen bei den Basislinien von B = 79 m
und B = 81 m hingewiesen. Die an den Himmel projizierten Basislinien von B = 79m und B =
48 m entsprechen bei einer Entfernung von d = 134 pc einer rdumlichen Auflésung von 1,8 AE
bzw. 2,8 AE (s. Gl 1.2). Spektrophotometrische Messungen im N-Band, d.h. die Bestimmung von
Fiotal(A), die man als Beiprodukt der interferometrischen Beobachtung erhélt, sind in Abb. 5.7
gezeigt und ebenfalls in der spektralen Energieverteilung von RY Tau enthalten (s. Abb. 5.2).
Die Abb. 5.7 gibt auch die korrelierten Fliisse Feopr(A) wieder.

5.3 Handwerkszeug

5.3.1 MC3D — Strahlungstransport mit Hilfe des Monte-Carlo-Verfahrens

Im Gegensatz zu vielen vorangegangenen Arbeiten, bei denen die Strahlungstransportgleichung
direkt gelost wird (z.B. Sonnhalter et al. 1995; Dullemond et al. 2001), wird hier das Strah-
lungstransportprogramm MC3D verwendet, das auf der Monte-Carlo-Methode basiert (Wolf et
al. 1999; Kap. 4.4). Der Stern und weitere Strahlungsquellen, wie die akkretierende Materie
oder passiv geheizte Staubpartikel, legen die Temperaturverteilung in jeder beliebigen Geome-
trie und Dichtestruktur fest. Das Produkt aus dem staubspezifischen Absorptionskoeffizienten
Qaps(A), der Staubkornoberfliche und der Planckfunktion B, (Tstaup) gibt den FluB wieder, den
ein Staubkorn mit der Temperatur Tyga,p im thermischen Gleichgewicht reemittiert (Kirchhoff-
sches Gesetz des lokalen thermischen Gleichgewichts). Alle aktiven Strahlungsquellen werden
i.d.R. wie Schwarzkorperstrahler behandelt (s. Anhang D).

Das radiale Dichteprofil der zirkumstellaren Scheibe ist durch die Oberflichendichtefunktion
Gl. 4.17 vorgegeben. Die vertikale Dichtestruktur wird anhand der Temperaturstruktur selbst-
konsistent, auf der Basis des hydrostatischen Gleichgewichts, berechnet (s. Kap. 4). In einem
darauffolgenden Rechenschritt werden die spektrale Energieverteilung sowie ein Bild des Modells
unter einem vorgegebenen Inklinationswinkel 1 generiert. Die gewéhlte rdumliche Auflésung des
Modellbildes ist um einen Faktor 10 gréfier als er bei der interferometrischen Beobachtung erzielt
werden konnte.
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5.3.2 Staubmodell

Die exzessive Infrarotstrahlung, die von jungen stellaren Objekten emittiert wird, stammt {iber-
wiegend von aufgeheiztem, zirkumstellarem Staub. Im Modell werden kompakte, homogene und
kugelférmige Staubkorner eingesetzt, deren optische Eigenschaften, wie der Extinktionsquer-
schnitt, mit Hilfe der MIE-Streutheorie aus den zugehorigen komplexen Brechungsindizes be-
rechnet werden. Das Staubmodell setzt sich zu 62,5 % aus astronomischem Silikat und zu 37,5 %
aus Graphit zusammen (Draine & Malhotra 1993). Die dielektrische Funktion von astronomi-
schem Silikat wurde von Draine & Lee (1984) eingefiihrt, um die Extinktion des Silikats im
interstellaren Raum wiedergeben zu konnen, ohne die verschiedenen, tatséichlich vorliegenden
Silikatverbindungen im einzelnen beriicksichtigen zu miissen. In unseren Modellansétzen geht
eine nach Weingartner & Draine (2000) verbesserte Version dieses kiinstlich generierten Staub-
modells ein,® dessen optische Eigenschaften anhand einer Analyse der interstellaren Extinktion
im NIR-Bereich erst kiirzlich bestéitigt werden konnten (Indebetouw et al. 2005). Da die Ex-
tinktionseigenschaften des Graphits davon abhéingen, aus welcher Richtung das Licht auf das

Kristallgitter fallt, miissen zwei unterschiedliche Massenextinktionskoeffizienten nﬂxt und K
berticksichtigt werden. Hier wird das Verhéltnis von /{let D K = % : % angesetzt. Die Grofien

o und k2, sind die Extinktionskoeffizienten des Graphits parallel bzw. senkrecht zur Vorzugs-
richtung im Gitter. Die stark absorbierenden Graphitkorner tragen sehr effizient zur Auftheizung
der zirkumstellaren Umgebung bei. Das Verhiltnis des Extinktionsvermogens von Kohlenstoff
zu Silikat liegt im NIR-Bereich bei ~10 (Draine & Lee 1984; Jéger et al. 1998a; Wolf & Hillen-
brand 2003).

In dieser Studie geht man von folgender Groflenverteilung der Teilchen aus: Die Anzahl der
Teilchen n mit Radius a unterliegt einer Exponentialverteilung n(a) o a”3® mit apiy < a <
amax- Diese Funktion wurde von Mathis et al. (1977) eingefiihrt und spiegelt die Grolenabhéngig-
keit der Teilchenzahl von Kohlenstoff und Silikat im interstellaren Raum wider. Sie ist giiltig fiir
Teilchengrofien zwischen api, = 0,005 pm und amax = 0,25 um. Diese Grofienverteilung wurde
schon in zahlreichen vorangegangenen Modellen junger stellarer Objekte erfolgreich eingesetzt.t
Der hier vorgestellte Staubdatensatz wird nach den Entdeckern MRN-Staubmodell genannt. Der
kleinste Kornradius dieses Staubmodells liegt durchwegs bei api, = 0,005 pm.

N

Der Massenextinktionskoeffizient kext(a) hingt u.a. von der maximalen Teilchengréfie ab.
Insbesondere im Millimeterbereich nimmt Kext(a) mit amax bis zu einer Staubgrofe von weni-
gen Millimetern stetig zu. Der von der Quelle abgegebene Millimeterflufl wiederum héngt direkt
proportional von der Scheibenmasse Mg und dem Extinktionskoeffizienten kexi(a), d.h. ins-
besondere von apmax ab, sofern man im Millimeterbereich des elektromagnetischen Spektrums
von einer optisch diinnen Scheibe ausgehen kann. Der Spektralindex a (F, oc v*) fillt mit stei-
gendem ap,x von einem Wert ~4 fiir amax < 0,1 um auf einen Wert von ~2 fiir Teilchen mit
a > A. Die Korrelation zwischen Spektralindex o und der maximalen Staubgrofie amax wurde
von D’Alessio et al. (2001) intensiv untersucht, wiahrend Wood et al. (2002b) im Detail die
Korrelation zwischen Scheibenmasse und Millimeterflufl studierten.

Eine Groenverteilung der Staubteilchen mit einer maximalen Korngréfie von apax = 0,25 pm,
wie es von Mathis et al. (1977) fiir die interstellare Materie bestimmt wurde, bringt in den
Modellen einen zu geringen Millimeterfluf mit sich, wenn man von Scheibenmassen in der
Groflenordnung von Mg < 1,0 Mg ausgeht. Zirkumstellare Scheiben mit Massen Mg >
1,0 Mg sind aber gravitativ instabil (z.B. Laughlin & Bodenheimer 1994; Lodato & Bertin 2001).
Auch resultiert aus einer maximalen Korngrofle amax = 0,25 pm ein zu steiler Spektralverlauf im
Millimeterbereich, was dem gemessenen Spektralindex o = 2,5540,09 von RY Tau widersprechen

°http://www.astro.princeton.edu/~draine/
fWood et al. (2002a) studierte die Abhingigkeit der spektralen Energieverteilung von Exponenten der
Groflenverteilung, die verschieden von —3,5 sind.
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wiirde (Rodmann et al. 2006). Aus diesem Spektralindex a konnte eine maximale Teilchengrofie
von amax = 1 mm fiir RY Tau abgeleitet werden. Es sei hier zu erwdhnen, dafi der Spektralindex
a nur eine untere Schranke fiir den maximalen Teilchenradius liefert, da « fiir amax > 1 mm
konvergiert.

Obwohl der Millimeterbereich der spektralen Energieverteilung, einschliellich des Gradien-
ten reproduziert werden kann, nachdem ap,x = 1 mm gesetzt wurde, nimmt der NIR-Flufl mit
zunehmender maximaler Korngrofie ab. Staubkorner mit apax > 1 um koénnen sich im Nano-
und Mikrometerbereich des elektromagnetischen Spektrums weniger stark autheizen, da sie in
ihrer Gesamtheit eine effektiv kleinere Oberfléche als kleinere Staubkorner aufweisen. Es liegen
zwar weiterhin auch kleinste Staubteilchen (< 0,1 pm) im Modell vor, da aber das Volumen in
dritter Potenz mit dem Radius zunimmt, konzentriert sich der Grofteil der Staubmasse dann
in Staubkoérnern mit groflen Radien.® Dieses Ergebnis ist ein hinreichender Grund dafiir, im
Modellansatz ein Zwei-Schichten-Scheibenmodell einzufiihren. Die Staubzusammensetzung des
Scheibeninneren weist dann Korngréfien bis zu 1 mm auf, wihrend in einer oberen Scheibenlage,
d.h. dort, wo die optische Tiefe fiir den MIR-Bereich die Bedingung 7n < 1 erfiillt (Gl. 4.18),
weiterhin die kanonische MRN-Verteilung mit am. = 0,025 um zum Einsatz kommt. Dieser Auf-
teilung der zirkumstellaren Scheibe in zwei Staublagen liegt die Idee der Staubsedimentierung
zugrunde. Auch spiegelt sich darin die Annahme, dafl das Staubwachstum in den dichten und
inneren Scheibenregionen beschleunigt ist (z.B. Blum & Wurm 2000). Ahnliche Scheibenmodelle
mit zwei oder mehreren Schichten wurden schon von Chiang & Goldreich (1997) vorgeschlagen
und beispielsweise von Whitney et al. (2003) eingesetzt. An dieser Stelle ist es erwéhnenswert,
daf es bisher noch nicht ausreichend bekannt ist, wie effektiv scheibeninterne Turbulenzen Staub-
teilchen in der zirkumstellaren Scheibe mischen kénnen (Gail 1998; McCabe et al. 2003).

Um nicht die Temperaturverteilung jeder einzelnen Staubkomponente bestimmen zu miissen
und um dadurch die Simulationen zu beschleunigen, wird das arithmetische Mittel aus den
Extinktionseigenschaften des Graphits und dem astronomischen Silikat mit verschiedenen Teil-
chengroBen gebildet. Solch eine Vorgehensweise ist durch die Studie von Solc (1980) gerechtfertigt
(s. auch Wolf 2003). Ein Vielteilchenansatz zur Bestimmung der Temperatur- und Dichtevertei-
lung wird in Anhang E vorgestellt.

5.4 Modelle der Dichtestruktur

In den folgenden Kapiteln werden unterschiedliche Modellansétze vorgestellt, die verwendet wur-
den, um die spektrale Energieverteilung und die MIR-Visibilitdten, die mit MIDI von RY Tau
gewonnen wurden, zu modellieren. Dabei werden folgende Modellansitze gewéhlt: das Modell
der passiven Scheibe, das Modell der aktiven Scheibe sowie das Modell der aktiven Scheibe, die
zusétzlich von einer Hiille umgeben ist. Das Modell der aktiven Scheibe ist das favorisierte Mo-
dell. Dieses Modell wurde von Akeson et al. (2005) verwendet, um die spektrale Energieverteilung
und die K-Band-Visibilitdten von RY Tau, die sie aus einer Messung mit dem ,,Palomar Test-
bed Interferometer” (PTI) erhalten hatten, zu reproduzieren. Hauptgegenstand unserer Studie
ist u.a. die Beantwortung der Frage, ob es moglich ist, die verschiedenen Modellansitze an-
hand der resultierenden, spektralen Energieverteilung und MIR-Visibilitdten zu unterscheiden.
Der Modellansatz der Scheibe steht dabei in allen Ansétzen grundsétzlich aufler Frage. Der
T Tauri-Stern RY Tau ist ein Klasse-II-Objekt, bei dem sich eine zirkumstellare Scheibe geméf3
der giangigen Vorstellung, die man iiber die Entwicklung junger stellarer Objekte hat, schon
ausgebildet haben diirfte (Kenyon & Hartmann 1995; Lada & Wilking 1984; Lada 1987).

Das Scheibenmodell wird durch den Inklinationswinkel #, die Scheibenmasse Mgisc, den
Innen- und Auflenradius der Scheibe, Ri, bzw. Rou, und den Exponenten p vorgegeben. Der

€In allen Staubmodellen wird stets von der MRN-Groflenverteilung mit einem Exponenten von —3,5 ausge-
gangen.
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letztgenannte Parameter spiegelt die Radialabhéingigkeit der Oberflichenfunktion »(r) wider
(Gl 4.17). Der Innenradius R;, wird generell vorgegeben, kann aber auch iterativ bestimmt
werden, sofern man eine Verdampfungstemperatur in der Groflenordnung von Ty, ~ 1500 K
(Duschl et al. 1996) beriicksichtigt. Eigenschaften des Sterns, wie die effektive Temperatur 75,
die Leuchtkraft L, und die Masse M, stellen weitere Modellparameter dar. Die potentiellen
Wertebereiche dieser Grofien werden aber durch vorangegangene Studien eingeschrénkt (s. Ta-
belle 5.1). Fiir die visuelle Extinktion Ay auflerhalb des RY Tau-Systems wird ein Wert zur
Modellierung herangezogen, der aus einer aktuellen Studie von Calvet et al. (2004) stammt:
Ay = (2,2 +0,2) mag.

5.4.1 Aktive und passive Scheibe

Das Modell der aktiven Scheibe besteht aus einer passiv geheizten (Staub-)Scheibe, bei der
zuséitzlich Akkretionseffekte beriicksichtigt werden. Dafiir mufite das bestehende Strahlungs-
transportprogramm MC3D erweitert werden. Die Akkretionstheorie, auf die sich dieses Modell
stiitzt, wird im Anhang F beschrieben.

Neben den Scheiben- und Sternparametern bené6tigt man in diesem Modell drei zusétzliche
Modellparameter: die Massenakkretionsrate M, eine Grenztemperatur Tqr, und einen Innenra-
dius der Akkretionsscheibe Ryp,q. Konigl (1991) zeigte, dafl dieser Innenradius der Akkretions-
scheibe R},,q keine unabhingige Grofie ist, sondern von Sternradius, Sternmasse, Akkretionsrate
und stellarer Magnetfeldstirke abhéngt. Da die Magnetfeldstirke um RY Tau nicht exakt be-
kannt ist, kommen stattdessen die Werte Ry,q = 5 Ry und T, = 8000 K zum Einsatz. Beide
Werte wurden fiir das gleiche Objekt schon von Akeson et al. (2005) verwendet und sind das
Ergebnis eines stellaren Magnetfeldes in der GroBlenordnung mehrerer Kilogaufl. Die mittlere
Abb. in 5.2 und die Tabelle 5.3 spiegeln das Ergebnis desjenigen aktiven Scheibenmodells wider,
das am besten die spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten reproduzieren kann. Die
Akkretionsleuchtkraft L,.., die kein unabhingiger Modellparameter ist, sondern vorwiegend aus
der Massenakkretionsrate resultiert, betréigt hier L,.. = 1,7 L. Die stellare Leuchtkraft L, 148t
sich nicht eindeutig bestimmen. Sie kann Werte zwischen 10,0 L und 11,5 L annehmen.

Im Vergleich zur Messung lassen sich bzgl. des aktiven Scheibenmodells folgende Mingel
aufzeigen: Die Visibilitdten, die man fiir die Basislinie von B = 48 m erhélt, liegen unterhalb der
gemessenen Werte," wihrend gleichzeitig ein zu grofier FIR-Fluf vorausgesagt wird. Modelle
mit kleineren Auflenradien (~100AE) verringern zwar den Infrarotfluf um A = 100 ym, die
Visibilitdten werden dadurch aber nur bedingt beeinflufit. Eine Moglichkeit, den FIR-Infrarotflufl
zu verringern und gleichzeitig die Visibilitdten zu erhGhen, bietet ein Modellansatz, bei dem die
Oberflichendichtefunktion X(r) (Gl 4.17) mit einer Fermifunktion multipliziert wird. Mit der
Konstanten Ctp > 0 ist:

_ %(r)
2TD(T) N 1+ eXp(CTDRLTD — CTD). (5.2)

Mit Hilfe dieses Ansatzes nimmt die vertikale Ausdehnung der Scheibe ab einem charakteristi-
schen Radius Rtp sogar wieder ab, was die FIR-Strahlung verringert. Solch ein Modell wurde
schon von Lucas & Roche (1997) eingefiihrt und erst kiirzlich von Preibisch et al. (2006) bei
der Modellierung des HAeBe-Sterns HR 5999 verwendet. Solch ein Ansatz ist dann gerechtfer-
tigt, wenn beispielsweise ein stellarer Begleiter, aufgrund von Gezeitenkréiften, den Aufbau der
duBeren Bereiche der Scheibe beeinfluft bzw. sogar beschneidet.! Mit Hilfe astrometrischer Me-
thoden fanden Bertout et al. (1999) tatséchlich Hinweise, die fiir einen potentiellen Begleiter
um RY Tau sprechen. Unsere Studie zeigt nun aber, dal Rtp in der Gréflenordnung von 10 AE

"Man sagt, das Modell ist im Vergleich zur Messung zu stark aufgelost.
‘Man nennt dieses Modell auch ,, Truncated Disk Model*.
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Tabelle 5.3: Modellparameter fiir das passive Scheibenmodell (PS: Modell der passiven Scheibe), das
aktive Scheibenmodell (AS; Kap. 5.4.1) und das aktive Scheibenmodell mit Hiille (AS+H; Kap. 5.4.3).
Die entsprechenden Diagramme sind in den Abb. 5.2 zu finden.

Parameter PS AS AS+H

Modell Modell Modell
Sternmasse M, [Mg] 1,7 1,7 1,7
effektive Sterntemperatur 7, [K] 5600 5600 5600
Stellare Leuchtkraft L, [Lg)] 11,5 11,5 10,0
Gesamtmasse Mgisx Mo 4-1073  8-.1073 4-1073 (mit Hiille)
Scheibenauflenradius Ryt [AE] 270 270 270
Scheibeninnenradius Rj, [AE] 0,3 0,3 0,3
Exponent p (Gl. 4.17) 1,3 1,4 1,3
Inklination ¥ [°] 0-65 0-65 0-65
c1 (s. Gl 5.4) - - 1,0-1076
o (s. Gl 5.4) = - 1,0
Massenakkretionsrate M [Moa™!] - 1,5-1077 9,0-1078
Grenztemperatur Tgy, [K] = 8000 8000
Akkretionsscheiben-Innenradius Rpnq [Ry] - 5 5

liegen miiflte, um die berechneten Visibilitdten sichtbar ansteigen zu lassen, doch emittiert die
Scheibe um RY Tau dann keine Millimeterstrahlung mehr (s. Abb. 7 in Preibisch et al. 2006).

Eine weitere Moglichkeit, den Flufl im FIR-Bereich zu reduzieren, ist Staubsedimentierung,
welche zu einer Abflachung der Scheibe bei grofien Radien fithrt (Miyake & Nakagawa 1995;
Dullemond & Dominik 2004: Abb. 7). Da &uflere Scheibenregionen dadurch weniger stark ange-
strahlt und geheizt werden konnen, fiihrt dies auch zu einem Anstieg der MIR-Visibilitét.

Allein aus den beiden Visibilitdtspunkten und der spektralen Energieverteilung kann der
Inklinationswinkel 1 und der Positionswinkel PA des Objektes nicht eindeutig abgeleitet werden.
Dazu wiren mindestens drei Visibilitdtspunkte nétig. Unter Beriicksichtigung der spektralen
Energieverteilung kann aber bzgl. der Inklination ein oberer Grenzwert von 9 < 65° bestimmt
werden. Diese obere Schranke entspricht einem Inklinationswinkel, bei dem die optische Tiefe
gerade die Grenze zu den optisch dicken Scheibenlagen {iberschreitet (v > 1).

Der duflere Scheibenradius des Modells nimmt im Vergleich zu vorangegangenen Untersu-
chungen einen relativ groen Wert von Ry, = 270 AE ein. Andrews & Williams (2006) konnten
mit Hilfe des SMA (,SubMillimeter Array®) fiir RY Tau einen Scheibenradius von Roys = 150 AE
bestimmen, wihrend Rodmann et al. (2006) mittels 7 mm-Beobachtungen mit dem VLA (,,Very
Large Array*) fiir das gleiche Objekt einen Scheibenradius von nur (90+20) AE gemessen haben.
Die Abb. 5.3 zeigt, in welchen Scheibenregionen, d.h. bei welchen Abstdnden vom Zentralstern
der Flufl im N-Band emittiert wird. Sie macht deutlich, dafl dieser {iberwiegend aus den inneren
zirkumstellaren Regionen (< 40 AE) stammt, die nur mit Hilfe interferometrischer Mefitechniken
im MIR-Bereich raumlich aufgelost werden konnen. Sie zeigt aber auch, dafi MIDI kein geeigne-
tes Instrument ist, den dufleren Scheibenradius Roys zu bestimmen. Nur eine Modellierung von
Millimeterkarten des Objektes erlaubt eine Bestimmung des &ufleren Radius der Scheibe. Dies
geht aber iiber diese Studie hinaus.

Die Scheibenmasse Mg = 8-1073 M, liegt um einen Faktor ~2 unter dem Wert, den Akeson
et al. (2005) mit Hilfe ihres Modellansatzes der Akkretionsscheibe gefunden haben (Mg =
1,5-1072 Mg). Die im Modell aus dem Millimeterflufl abgeleitete Scheibenmasse hingt, wie es
in Kap. 5.3.2 erwdhnt wurde, vom Staubmodell ab, das in der Modellierung verwendet wird
(Kap. 5.3.2). Die linke Abb. in 5.4 zeigt die spektrale Energieverteilung der aktiven Scheibe, bei
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Abbildung 5.2: Obere Zeile: Spektrale Energieverteilung einer passiven Modellscheibe (blaue, durch-
gezogene Linie), ohne zusditzlich Akkretionseffekte oder eine Hiille im Modell zu implementieren. Der im
Vergleich zur Messung (schwarze Punkte mit Fehlerbalken) geringere Fluf, insbesondere im NIR-Bereich,
verweist auf die Unvollstindigkeit dieses Modells. Die gestrichelte, blaue Kurve reprasentiert das stellare
Spektrum.

Laut dem Theorem von wvan Cittert-Zernicke werden die Visibilititen aus den Modellbildern (Inten-
sititsverteilungen) fiir Wellenlingen von 8,5 um, 9,5um, 10,6 um, 11,5 um und 12,5 um ermittelt. Die
blauen Dreiecke und Quadrate spiegeln die obere und untere Grenze der aus verschiedenen Positionswin-
keln, aber gleichem Inklinationswinkel des Modells resultierenden Visibilitdten wider. Die Mefidaten sind
mit 1o-Fehlerbalken eingezeichnet (Kap. 5.2).

Mittlere Zeile: Ergebnisse aus dem Modell der passiven Scheibe, in dem zusditzlich Akkretionseffekte
beriicksichtigt werden (aktive Scheibe).

Untere Zeile: Ergebnisse aus dem Modell der aktiven Scheibe, in dem eine Hiille zusdtzlich implementiert
wird.

deren Modellierung ausschliefflich eine MRN-Staubverteilung mit amax = 0,025 pm verwendet
wird. Alle iibrigen Modellparameter werden ansonsten beibehalten. Man erkennt, wie der aus
dem Modell resultierende Millimeterflufl einbricht.

Anstatt Akkretionseffekte zu beriicksichtigen, wurde anfangs versucht, die spektrale Ener-
gieverteilung und MIR-Visibilitdten von RY Tau allein mit dem Modell der passiven Scheibe zu
reproduzieren. Trotz unterschiedlichster Parametersétze scheiterte dieses Vorhaben. Insbesonde-
re der aus den passiven Scheibenmodellen resultierende NIR- und MIR-FIufl lag meist deutlich
unterhalb der gemessenen photometrischen Werte (s. Abb. 5.2, obere Zeile). Hinsichtlich der
MIR-Visibilitdten ist dieses Modell auch raumlich zu stark aufgelost (s. Kapitel 5.6).

Dieser Mangel an NIR-Fluf3 ist im Ansatz der passiven Scheibe begriindet, worauf schon
Hartmann et al. (1993) hingewiesen haben. Offensichtlich kann Akkretion die fehlende Strahlung
zwischen A =~ 2 pm und A ~ 10 um erzeugen und zwar in einer Scheibenregion, die von MIDI
rdumlich nicht aufgelost werden kann. In den folgenden Abschnitten 5.4.2 und 5.4.3 werden
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Abbildung 5.3: Radiale Flufverteilung AI/Ar fir Wellenlingen von 8 um (durchgezogene Kurve),
10 pm (gepunktete Kurve) und 12 pm (gestrichelte Kurve). Der mittlere Fluf I, der bei einem Radius r
emittiert wird, wurde mit 4mr? multipliziert und durch das Mazimum von I(\ = 8 um) normiert.

zwei weitere Modelle vorgestellt (Modell des Grenzwalls; aktives Scheibenmodell mit Hiille), die
ebenfalls der Erzeugung zusétzlicher Infrarotstrahlung in den inneren, von MIDI rdumlich nicht
aufzulosenden Scheibenregionen dienen.

5.4.2 Grenzwall am Scheibeninnenrand

Abgesehen vom Modell der aktiven Scheibe haben Natta et al. (2001) darauf hingewiesen, dafl
ein iberhohter Grenzwall am Innenrand R;, der Scheibe ebenfalls zusdtzliche NIR- und MIR-
Strahlung erzeugen kann. Die Modellierung interferometrischer Beobachtungen im NIR-Bereich
mit Hilfe einfacher Ringmodelle (Millan-Gabet et al. 2001) gaben den Anstof§ zur Entstehung
der Idee des Grenzwalls. Der Staub an der Innenkante der Scheibe wird dabei direkt vom Stern
angestrahlt, heizt sich auf und infolge des zunehmenden, thermischen Druckes expandiert die
Innenkante senkrecht zur Mittelebene. Dullemond et al. (2001) fiihrten ein analytisches Modell
dieses Grenzwalls als Ergdnzung zum Chiang & Goldreich-Modell ein (Chiang & Goldreich 1997)
und definierten mit Hilfe des dimensionslosen Faktors y;im (> 1) die Skalenhéhe am Scheiben-
innenrand wie folgt:

Hrim = Xrimh- (53)

Die Grole h reflektiert die urspriingliche Skalenhche am Scheibeninnenrand ohne Grenzwall
(s. Definition in Kap. 4.2). Tatséchlich konnte dieser Modellansatz erfolgreich die spektralen
Energieverteilungen sowie die grofiskaligen Aufnahmen verschiedener junger stellarer Objekte
reproduzieren (Pontopiddan et al. 2005; Dominik et al. 2003; Eisner et al. 2005a). Gleichzeitig
resultiert aus der Uberhéhung der Innenkante der geometrische Effekt, dal Regionen der Schei-
benoberfliche, die an den Wall anschlieen, von direkter Sterneinstrahlung abgeschirmt werden.J
Dieser Effekt kann die vormals eingefiihrte Klassifizierung von HAeBe-Objekten in Gruppe-I-
und Gruppe-II-Quellen erkldren (Meeus et al. 2001; Dullemond & Dominik 2004). W#hrend bei
der spektralen Energieverteilung von Gruppe-I-Objekten ein bis zum FIR-Bereich flacher Spek-
tralverlauf vorliegt, was durch eine vertikal stark expandierte Scheibe erkléirt werden kann, féllt
die spektrale Energieverteilung von Gruppe-II-Objekten rasch zum FIR-Bereich ab. Letzteres
wird durch eine Abschattung derjenigen Scheibenregionen hervorgerufen, die an den Grenz-
wall anschliefen. Trotz dieser Erfolge ist das Phanomen des Grenzwalls weiterhin umstritten

JDieser Effekt ist auch unter dem Stichwort ,self-shadowed disk“ bekannt.
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Abbildung 5.4: Links: Diese Abb. entspricht der spektralen Energieverteilung des aktiven Scheiben-
modells ohne Hiille (Abb. 5.2; mittlere Zeile), wobei hier aber nur ein ,Fin-Schicht-Scheibenmodell® mit
maz=0,25 um zur Anwendung kommt. Alle anderen Modellparameter stimmen ansonsten mit den Para-
metern der aktiven Scheibe ohne Hiille aus der Tabelle 5.3 iiberein. Deutlich erkennbar ist die Anderung
des Gradienten o der spektralen Energieverteilung im Millimeterbereich.

Rechts: Wie die linke Abb., aber diesmal mit amae=1mm.

(Millan-Gabet et al. 2006). Insbesondere wurde gezeigt, daf ein solches Modell im Gegensatz
zum Hiillen-Scheibenmodell, wie es in Kap. 5.4.3 aufgestellt wird, i.allg. nicht ausreichend genug
NIR-Fluf} emittieren kann (Vinkovié¢ et al. 2006). Dullemond et al. (2001) haben dariiberhinaus
selbst darauf verwiesen, dafl der von ihnen vorgeschlagene, steile Abfall des Grenzwalls an der
Scheibeninnenkante statisch instabil sein kénnte. Mit Hilfe einer Bestimmung der Radien, bei
denen der Staub in der Scheibe sublimiert, fiithrten Isella & Natta (2005) deshalb ein modifi-
ziertes Modell des Grenzwalls ein, bei dem die urspriinglich senkrechte Innenkante durch eine
abgerundete Form ersetzt wird.

In unserer Studie wird die Dichteverteilung vertikal zur Scheibenmittelebene unter Anwen-
dung des Gesetzes des hydrostatischen Gleichgewichts berechnet. Sofern der thermische Druck
am Scheibeninnenrand hoch genug wird, kénnte sich somit ein Grenzwall von selbst ausbilden.
Trotzdem bedarf es dabei einer gewissen Vorsicht. Um den Effekt des Grenzwalls iiberhaupt
detektieren zu konnen, wird die ZellgroBle des Modells am Scheibeninnenrand moglichst klein
gewahlt. Ein zu grobmaschiges Gitter hétte zu kleine mittlere Zelltemperaturen zur Folge, so
daB der erwiinschte Effekt der Uberhshung erst gar nicht entstehen kann. Im zweidimensiona-
len Scheibenmodell wird ein sphérisches Koordinatensystem (7,0) mit logarithmischer Unter-
gliederung in r und linearer Unterteilung in 6 (Af = 1°) verwendet. Fiir die kleinsten Zellen
am Scheibeninnenrand gilt Ar =~ 0,01 AE. Damit hat die Zelle am Innenrand die Ausmafe
(0,01-0,005) AE2. Dies ist klein genug, um geméif Dullemond et al. (2001) noch einen Grenzwall
der Hohe Hyiy(Rin) = 0,05 AE bis 0,10 AE messen zu kénnen. Die Abb. 5.5 entspricht der Ska-
lenhohe aus dem aktiven Scheibenmodell (Kap. 5.4.1). Eine Uberhohung der Scheibeninnenkante
liegt nicht vor.

Die Tatsache, dal im Modell von RY Tau keine Uberhshung vorliegt, muB nicht generell
deren Existenz ausschlieffen. Es ist moglich, dafl die Leuchtkraft dieses T Tauri-Objektes noch
zu klein ist. In ihrer Studie haben Dullemond & Dominik (2004) Modelle mit den typischen
Eigenschaften von HAeBe-Objekten aufgestellt, deren Sterne effektive Temperaturen von iiber
T, = 10.000 K besitzen und stellare Leuchtkrafte aufweisen, die die Leuchtkraft von RY Tau bis
um einen Faktor 5 und mehr iibersteigen (Dominik et al. 2003). Auch die optische Tiefe v, die
am Scheibeninnenrand vorherrscht, ist bei der Entstehung eines Grenzwalls von entscheidender
Bedeutung. Eine zu geringe optische Tiefe héitte zur Folge, daf3 die am Innenrand eintreffen-
de Strahlung {iber eine zu grofie Scheibenregion absorbiert wird, was ebenfalls die Entstehung



76 KAPITEL 5. DIE BEOBACHTUNG VON RY TAU MIT MIDI —~ EINE FALLSTUDIE

05F T T T T

04 F

scoleheight [AU]
e
2]

e
1Y

01 F

ook

Abbildung 5.5: Skalenhdhe h des Scheibenmodells aus Kap. 5.4.1. Ein Grenzwall, wie er von Dullemond
et al. (2001) vorgeschlagen wurde, wire an einer Uberhéhung der Skalenhéhe am Scheibeninnenrand
erkennbar.

eines Grenzwalls verhindert. In diesem Zusammenhang hatten beispielsweise Dullemond & Do-
minik (2004) gezeigt, daB die Uberhohung der Scheibeninnenkante dann besonders ansteigt,
wenn der Parameter p aus Gl. 4.17, der die optische Tiefe 7v am Scheibeninnenrand beeinflufit,
Werte bis zu p &~ 4 annimmt. Auch die Eigenschaften des eingesetzten Staubmodells konnen die
Entstehung eines Grenzwalls beeinflussen (Vinkovié et al. 2006).

Weiterhin ist zu erwéhnen, dafl die Simulationen mit dem MC3D-Programm auf dem Monte-
Carlo-Prinzip beruhen. Obwohl dieses Prinzip das natiirliche Geschehen simuliert, ist der Nach-
teil dieser Vorgehensweise die Erzeugung statistischen Rauschens, das prinzipiell den Effekt der
Uberhshung der Scheibeninnenkante verwischen kénnte. Um nun eine obere Schranke fiir die
Uberhshung zu erhalten, wird angenommen, dafi die Skalenhdhe h bis 7 = 3 AE einen pa-
rabelfésrmigen Verlauf besitzt (h o< r2). Diese Parabelfunktion wird an die iterativ bestimm-
te Skalenhohe h angepafit. Die Standardabweichung ogp zwischen Parabel und Skalenhohe
entspricht dann der maximal zu erwarteten Uberhéhung der Scheibeninnenkante. Man erhiilt
osp < 0,002 AE. Dieses Ergebnis ist um mehr als eine Grofenordnung kleiner als der Wert, den
Dullemond et al. (2001) fiir die Modellierung der leuchtkréftigeren HAeBe-Objekte verwendeten.

Der Grad der Uberhshung der Scheibeninnenkante gegeniiber benachbarten Scheibenregio-
nen bleibt Gegenstand zukiinftiger Untersuchungen. Diese hingt von den vorliegenden Staubei-
genschaften, der optischen Tiefe und den stellaren Eigenschaften ab. Zukiinftige Beobachtungen
im NIR-Bereich, die den Innenrand einer zirkumstellaren Scheibe aufzulésen vermogen, werden
letztendlich eine weitere Kldrung erméglichen (z.B. Monnier et al. 2006).

5.4.3 Aktive Scheibe mit zirkumstellarer Hiille

Viele Studien (z.B. Hartmann et al. 1993; Calvet et al. 1997; Wolf et al. 2003) haben schon
gezeigt, dafl eine zirkumstellare Hiille deutlich zum NIR-Flufl beitragen kann. Dariiberhinaus
konnen Hiillen im visuellen Wellenldngenbereich die Sternstrahlung deutlich reduzieren.

Zahlreiche Studien rechtfertigen eine solche zirkumstellare Hiille um Stern und Scheibe von
RY Tau. So konnten Polarisationsmessungen bei einer Wellenlénge von A = 0,66 um (Ha) erst
dann erklirt werden, nachdem im Modell zuséatzlich eine zirkumstellare Hiille implementiert wor-
den war (Vink et al. 2003). Den direkten Beweis fiir eine solche Hiille konnten NIR-Aufnahmen
von RY Tau erbringen (Nakajima & Golimowski 1995). Mit Hilfe der uns zur Verfiigung ste-
henden interferometrischen Messungen soll nun gekliart werden, ob die beobachtete grofiskalige
Hiillenstruktur auch bis in die inneren Scheibenregionen (~Ri,) von RY Tau reicht.

Im Zusammenhang sphérischer Akkretionsmodelle fithrte Ulrich (1976) ein Modell einer ein-
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Abbildung 5.6: Optische Tiefe Ty, die unter dem Inklinationswinkel ¥ im visuellen Wellenlingenbereich
erzielt wird. Man erkennt, daf fir kleine Inklinationswinkel 79 < 1 gilt. Damit ist eine freie Sicht auf den
zentralen Stern gesichert. Jedoch reicht die vorliegende Hiille im Modell noch dafiir aus, einen beobacht-
baren Effekt auf die spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten hervorzurufen.

fallenden Materiehiille ein, um die Ho- und HB-Emissionslinienprofile von P-Cygni-Objekten
der Typen I und II reproduzieren zu kénnen. Dieser Ansatz wurde spéter auch dafiir verwen-
det, um NIR-Aufnahmen von Klasse-I-Objekten zu modellieren (Lucas & Roche 1997; Wolf et
al. 2003). Im Gegensatz zu Ulrichs Ansatz wird unser Modell der aktiven Scheibe durch eine
einfachere Hiillengeometrie, die durch den Innenradius R;, und Auflenradius R,z der Scheibe
vorgegeben ist, ergénzt. In diesem neuen Modellansatz werden keine bipolaren Kavitdten in die
Hiillenstruktur eingebaut, obwohl Hinweise existieren, die dafiir sprechen, dafl solche Kavitéten,
die durch kollimierte Ausfliisse wie Jets entstehen, generell in den Hiillen junger stellarer Ob-
jekte vorliegen (Edwards et al. 1993). Mit der Dichteverteilung in der Scheibe pqisk(7), der Hiille
Peny (7) und dem Positionsvektor 7 wird definiert:

ey
penV(F) =cC1 - pdisk(r = Rinae = 00) : <£ﬂ> ) (54)
1n
wobei ¢; < 1 und ¢ > 0 gilt. Aus der Bedingung c¢; < 1 ist eine geringe optische Tiefe
in der Hiille gewihrleistet. Damit bleibt es weiterhin mdoglich, die inneren Scheibenregionen
auch mit der Hiille noch beobachten zu kénnen. Die Scheibe und die Hiille werden im Modell
folgendermafien kombiniert:

pmodel(F) = pdisk(F) fiir Penv (F) é pdisk(F)
und (5.5)

—\

pmodcl(F) - penv(r) fiir penV(F) > pdisk(F)y

wodurch an der Grenze zwischen Scheibe und Hiille ein stetiger Ubergang der Dichte garantiert
wird.

Die Abb. 5.2 (untere Zeile) und Tabelle 5.3 (rechte Spalte) geben die Ergebnisse bzw. den Pa-
rametersatz desjenigen Hiillen-Scheibenmodells wieder, das die spektrale Energieverteilung und
die gemessenen MIR-Visibilitdten am besten zu reproduzieren vermag. Die Akkretionsrate aus
diesem Modell von M = 9,0 - 1078 Mga~! ist fast um einen Faktor 2 kleiner als die Akkretions-
rate aus dem vorausgehenden Modell ohne Hiille. Trotzdem kénnen beide Modelle die spektrale
Energieverteilung wiedergeben. Damit wird deutlich, dafl Akkretionsprozesse bzw. eine Hiille
die gleiche Wirkung auf die spektrale Energieverteilung im NIR~ und MIR-Bereich ausiiben. Ein
Vergleich der Modellergebnisse folgt in Abschnitt 5.6.1. Die Akkretionsleuchtkraft im aktiven
Scheibenmodell mit Hiille besitzt einen Wert von L,.. = 1,2Lg. Obwohl die Modellhiille sehr
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massereich ist, Mo,y = 1,4 - 1073 M, ist das Modell im visuellen Bereich unter einem Inklina-
tionswinkel 9 < 60° optisch diinn wie die Abb. 5.6 zeigt. Diese Hiille reicht aber dafiir noch aus,
einen beobachtbaren Effekt auf die spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitéiten ausiiben
zu koénnen.

5.5 Die Staubzusammensetzung der Scheibenatmosphire

Wie in Kap. 2.8 angedeutet wurde, kann man bei Strahlungstransportsimulationen im Scheiben-
modell eines jungen stellaren Objektes dessen spezifische Staubzusammensetzung verwenden,
anstatt ein verallgemeinertes Staubmodell mit gemittelten optischen Grolen heranzuziehen (s.
Kap. 5.3.2). Insbesondere werden folgende Staubarten bei der Modellierung in Betracht gezogen:
Kohlenstoff, das zum Kontinuum beitragt sowie amorphes und kristallines Silikat, welches Emis-
sionsbanden bei ~10 pm und ~18 um erzeugen kann. Weitere Stoffe, wie Wassereis (s. Abb. 1 in
Chiang et al. 2001), kénnen ebenfalls beriicksichtigt werden.

Bei der photometrischen Kalibration der MIDI-Messungen erhielt man im N-Band-Spektrum
von RY Tau, das bei der Modellierung der spektralen Energieverteilung schon einbezogen wurde
(s. Abb. 5.2). Gleichzeitig liefert jede einzelne Visibilitdtsmessung ein korreliertes Spektrum (s.
Gl. 5.1). Das (korrelierte) Spektrum stammt aus einer Region, die (durch die interferometrische
Messung) rdumlich nicht aufgelést werden konnte.

Eine grofliere effektive Basislinie des Interferometers bringt ein hoheres rdumliches Auf-
l6sungsvermogen mit sich. Das Spektrum und die korrelierten Spektren enthalten stets spektrale
Beitridge der gesamten Scheibe, aber die Anteile der heifleren, helleren und damit zentraleren
Regionen in der Scheibe nehmen mit wachsender Basislinie effektiv zu (s. auch Abb. 5.3).

Die in Kap. 2 beschriebene Methode zur Modellierung der 10 pm-Silikatbande kommt hier
zum Einsatz. Man erhélt dadurch folgendes Ergebnis: Mit zunehmender Basislinie, d.h. effektiv
abnehmendem Abstand zum zentralen Stern® nimmt der Anteil an unentwickeltem, d.h. 0,1 pm-
kleinem, amorphem Staub ab, wihrend der kristalline Anteil ansteigt (s. Abb. 5.7, Tabelle 5.4).
Ein entsprechendes Ergebnis wurde von van Boekel et al. (2004) bzgl. den HAeBe-Objekten
gefunden, was anhand einer Weiterentwicklung des Silikatstaubs in den inneren Scheibenregionen
erkldrt wurde. Unser neues Ergebnis zeigt, dafl sich kristallines Silikat auch in den inneren
Scheibenregionen eines T Tauri-Objektes anreichert. Das Massenverhéltnis von entwickeltem und
unentwickeltem Staub verschiebt sich zum Zentrum der Scheibe zugunsten des entwickelteren
Staubes.

Die Abb. in 5.7, rechts unten, zeigt die Kristallinitit des Silikats, die als eine Funktion
der erzielten rdumlichen Auflésung dargestellt ist. Kristallines Material ist hauptsichlich in
den inneren Regionen der Scheibe konzentriert (Punkt C). Dessen Massenbeitrag C nimmt
exponentiell mit dem Auflgsungsvermogen des Interferometers ab (Punkt B) und nihert sich
einem unteren Grenzwert an, der dem Betrage nach dem Vorkommen kristalliner Materie im
interstellaren Raum entspricht (Gail 2003). Entsprechend nimmt der relative Massenbeitrag
Cax amorpher, kleiner Staubteilchen exponentiell zu. Unter Beriicksichtigung der Breite des
verwendeten spektroskopischen Spaltes wird eine theoretische riumliche Auflésung von 0,31” im
Spektrum erzielt.

Dieses Kapitel schliefit mit einer Diskussion iiber das Staubmodell, das zur Modellierung
verwendet wurde (s. Kap. 5.3.2). Anstatt astronomisches Silikat einzusetzen, wére es nun auch
moglich, die oben abgeleiteten Massenbeitrége jeder einzelnen Silikatkomponente zur Modellie-
rung heranzuziehen. Schon Preibisch et al. (2006) zogen zur Modellierung der zirkumstellaren
Scheibe HR 5999 ausschliellich 1,5 um-grofle Silikatkérner heran, was aus der Form der 10 pm-
Silikatbande abgeleitet wurde. Eine solche Vorgehensweise soll hier nochmals, anhand folgender
Punkte, diskutiert werden:

YEine homogene Scheibe wird hier vorausgesetzt.
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Abbildung 5.7: Spektrum (A) und korrelierte Spektren (B: 49m und C: 78 m) von RY Tau. Die Silikat-
banden werden mit Hilfe einer Linearkombination von Massenabsorptionskoeffizienten kaps,i verschiedener
amorpher und kristalliner Silikate (gestrichelte Linie) modelliert (Gl. 2.1). Um Uberbleibsel der Daten-
reduktion aus der Modellierung auszuschlieflen, wird das Wellenlingenintervall zwischen ~9,0 um und
~9,7um (Ozonband) aus dem Gesamtspektrum ausgeschnitten. Die mit der Basislinie des Interferome-
ters ansteigende Kristallinitdt ist ein Hinweis dafiir, daf sich stirker entwickelter Staub in den inneren
Scheibenregionen befindet (s. Tabelle 5.4). Die Farbkodierung der Kurven entspricht der in den Abb. 2.4f.
verwendeten Kodierung.

Rechts unten: Kristallinitit (Dreieckssymbole), die als Funktion des mit MIDI erzielten
Auflosungsvermégens dargestellt wird. Die Quadrate geben die relativen Massenbeitrige (RMB) kleiner,
amorpher Korner an.

i. Die Silikatbande hat ihren Ursprung in der optisch diinnen Scheibenatmosphére. Die Mas-
senbeitrage der einzelnen Silikatkomponenten, die aus unserem Superpositionsansatz ge-
wonnen werden, repriasentieren nur dann die mittleren Massenbeitriage aller Silikatverbin-
dungen in der Scheibe, falls der Staub in der Scheibe stindig durchmischt wird.

ii. Die oben beschriebene Routine zur Modellierung der Silikatbande ist nicht in der La-
ge, den Beitrag sehr kleiner Staubkorner (~0,001 um) zu ermitteln. Laut Weingartner &
Draine (2000) tragen solch kleine Teilchen erheblich zum NIR-Fluf bei. In Kap. 5.3.2
wurde dariiberhinaus erwéihnt, dafl eine VergréfSerung des maximalen Teilchenradius mit
Gmax > 0,25 ym die Anzahl sehr kleiner Teilchen verringert, sofern die Gesamtmasse der
Scheibe konstant gehalten wird. Daraus resultiert eine Abnahme der NIR-Strahlung (s.
auch rechte Abb. in 5.4). Nur zusitzliche Modifikationen der Dichtestruktur konnen die
fehlende NTR-Strahlung kompensieren. Es existieren aber Systeme, in denen der NIR-Flufl
aufgrund von Staubkoagulation derart abgenommen hat (Weinberger et al. 1999), dafl dort
der Ersatz kleiner Silikatkorner durch wenige, grofie Korner gerechtfertigt zu sein scheint.



80

KAPITEL 5. DIE BEOBACHTUNG VON RY TAU MIT MIDI —~ EINE FALLSTUDIE

iii.

iv.

Tabelle 5.4: FErgebnisse der Modellierung der (korrelierten) Silikatbande wvon
RY Tau, wobei hier der Superpositionsansatz 2.1 zum Finsatz kam (s. Abb. 5.7). Die
verwendete Methode wird detailliert in Kap. 2 beschrieben. Die kristalline Kompo-
nente schliefit sowohl 0,1 pm-kleine als auch 1,5 pm-grofe Silikatteilchen (Forsterit,
Enstatit und Quartz) ein.

Basislinie Auflosung Silikatkomponente relativer Massenanteil
amorph, klein (15 + 3)%

41 AE amorph, grof3 (82+3)%

(0,317 kristallin B+1)%

Temperatur T (450 £ 3) K

amorph, klein (7T£3)%
2,8 AE amorph, grof3 (82 +5)%
(0,021") kristallin (11 +2)%
Temperatur T (557 £5)K

amorph, klein 0%

1,8 AE amorph, grof} (80 +4)%
(0,013") kristallin (19 £2)%
Temperatur 7' (722+9)K

B 49 m

C 78 m

Die Routine zur Modellierung der Silikatbande ist nicht in der Lage, Kohlenstoff nachzu-
weisen. Wie erwihnt, ist Kohlenstoff ein starker Absorber und unterstiitzt die Aufheizung
der Scheibe. Das Emissionsprofil des Kohlenstoffs ist im Bereich der 10 ym-Bande streng
monoton zunehmend (Draine & Lee 1984; Jéger et al. 1998a; Wolf & Hillenbrand 2003) und
tragt daher ausschliefllich zum Kontinuum bei. Falls Kohlenstoff in Gl. 2.1 beriicksichtigt
wird, wére der potentielle Beitrag von Kohlenstoff C.,;1, nicht unabhingig vom spektralen
Beitrag der Planckfunktion, die ebenfalls zur Simulation des Kontinuums eingesetzt wird.

Ein wichtiges Ergebnis der obigen Analyse der Silikatbande ist der Anstieg des kristallinen
Massenbeitrags mit zunehmender projizierter Basislinie, d.h. zunehmendem raumlichen
Auflésungsvermdogen. Dieses Ergebnis schliefit aber nicht die Ermittlung des funktionellen
Zusammenhangs C, = Cy(r,PA) ein. Die Analyse von Cy(r,PA) wird hier aber durch die
Tatsache erleichtert, dafl RY Tau zuféllig mit fast identischen Positionswinkeln der Basisli-
nie beobachtet wurde (s. Tabelle 5.2), so dafi Cx(r,PA) ~ Cy(r) gilt. Wird eine homogene,
rotationssymmetrische Scheibenstruktur vorausgesetzt, dann hingt der kristalline Massen-
anteil nur noch von der (projizierten) Radialkomponente r in der Scheibe ab. Damit wiére
eine Untersuchung der Effektivitit radialer Mischprozesse in der Scheibe moglich (Wehr-
stedt & Gail 2002; Bouwman et al. 2003; Gail 2004; Pavlyuchenkov & Dullemond 2007).

Es ist bisher noch unklar, ob der Massenanteil jeder einzelnen Silikatkomponente (Tabel-
le 5.4) dem tatséchlichen Massenanteil in der Scheibe entspricht. Wie in Kap. 2.7 ausgefiihrt
wurde, beeinfluffit auch die Porositéit des Staubes die Form der Silikatbande. Da im Su-
perpositionsansatz 2.1 pordser Staub nicht beriicksichtigt wird, konnte der Massenanteil
amorpher, grofler Staubkorner iiberschétzt sein.

Nur zusétzliche Studien kénnen schliellich klidren, ob und wie die Ergebnisse der Bestimmung
der Staubzusammensetzung mit Hilfe der présentierten Superpositionsroutine 2.1 bei der Mo-
dellierung zirkumstellarer Scheiben beriicksichtigt werden kénnen.
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5.6 Diskussion

Im Mittelpunkt dieses Kapitels stand die Modellierung der Struktur der zirkumstellaren Scheibe
um den T Tauri-Stern RY Tau. In diesem Zusammenhang wurden unterschiedliche Modellansétze
(Modell der passiven Scheibe; Akkretionsscheibenmodell mit/ohne Hiille) prisentiert und wurde
auf potentielle Ergdnzungen der Modelle, wie die des Grenzwalls am Scheibeninnenrand, ver-
wiesen. Ein wichtiges Ziel unseres Ansatzes war, die Anzahl der Modellparameter so klein wie
moglich zu halten. Zusétzliche Parameter oder weitere Verdnderungen des Modells wurden nur
dann miteinbezogen, falls danach deutliche Verbesserungen erzielt werden konnten. Um den Gra-
dienten der spektralen Energieverteilung im Millimeterbereich zu verkleinern und nicht zu mas-
sereiche Scheiben annehmen zu miissen, ersetzte man das urspriingliche MRN-Staubmodell, be-
stehend aus astrophysikalischem Silikat und Kohlenstoff, durch ein Zwei-Schichten-Staubmodell,
bei dem das Scheibeninnere zusétzlich stérker entwickeltere, d.h. bis zu 1 mm-grofie Staubkérner
besitzt.

5.6.1 Die Vorziige des aktiven Scheibenmodells ohne und mit Hiille

Akkretionseffekte oder eine Hiille wurden urspriinglich nur deshalb in den Modellansatz inte-
griert, um zusétzlich NIR-FluB, der im Modell der passiven Scheibe fehlt, zu erzeugen.! Die
zusétzliche Infrarotstrahlung im Akkretionsscheibenmodell wird innerhalb des Innenradius R;y
der Staubscheibe emittiert (s. Anhang F). Diese durch die akkretierende Materie erzeugte Strah-
lung heizt die zirkumstellare Scheibe nahe ihres Innenradius zusétzlich auf. Im Vergleich zum
Modell der passiven Scheibe fiihrt die Implementierung von Akkretionseffekten damit zu einem
Anstieg des Infrarotflusses aus einer Scheibenregion (< 1 AE), die von MIDI rédumlich nicht auf-
gelost werden kann. Dadurch steigen die MIR-Visibilitéiten an (vgl. die mittlere mit der oberen
Abb. in 5.2). Die Akkretionsrate unseres Modells, M = 14-10""Mga~! ist kleiner als der
Wert, der im Modell von Akeson et al. (2005; 2,5 - 10~7 Mpa~!) gefunden wurde, aber grofer
als der Wert, den Calvet et al. (1997; 6,4 — 9,1 - 1078 Mya~!) abgeleitet haben. Das zuletzt
genannte Ergebnis basiert auf einer Studie des UV-Bandes, bei der die Halbwertsbreiten ver-
schiedener Emissionslinienprofile studiert wurden. Unter Zuhilfenahme von Flufimessungen des
Kontinuums, die mit dem Photosphirenfluff bei A = 5700 A verglichen wurden, hatten Harti-
gan et al. (1995) sogar eine Akkretionsrate von nur M = 2,5 - 1073 Mga~' bestimmt. Vink et
al. (2003) fanden M = 7,5-10~8 Mpa~!. Die bei Akeson et al. (2005) aus der Modellierung von
RY Tau resultierende Massenakkretionsrate ist bis zu einem Faktor 10 grofler als der Wert, der
im ultravioletten/visuellen Wellenléngenbereich direkt gemessen wurde. Auf diese Diskrepanz
zwischen den Modellen und den Messungen wurde schon von Muzerolle et al. (2003a) hinge-
wiesen. Um eine bessere Konsistenz zu den Messungen zu erzielen, fithrten sie deshalb kiinstlich
einen inneren Grenzwall in ihr Modell ein, um zusétzlichen NIR-Exzef3 zu erzeugen, aber ohne
von zu hohen Akkretionsraten ausgehen zu miissen. Anstatt einen solchen Grenzwall implemen-
tieren zu miissen, wurde in unserem Modellansatz der Einbau einer Hiille zusétzlich zur Scheibe
vorgeschlagen.

Der NIR- und MIR-Fluf3 im Hiillen-Scheibenmodell hat seinen Ursprung auflerhalb, aber
nahe des Scheibeninnenradius. Dieser zusétzliche NIR-Fluf3 resultiert aus der Aufheizung des
Hiillenstaubes. Analog zum Modell der aktiven Scheibe steigt dadurch die MIR-Visibilitéit an.

Dariiberhinaus verhindert eine Hiille, dafl weiter auflen liegende Scheibenregionen durch di-
rekte Sterneinstrahlung zu stark aufgeheizt werden. Deswegen sinkt die MIR-Reemission aus
Scheibenregionen mit groflen Radien und die Intensitéit im Infraroten steigt im Scheibeninneren

'Es sei erwiihnt, daB Modelle von passiven Scheiben aufgestellt wurden, in denen die Diskrepanz zwischen
modelliertem und gemessenem NIR-Fluf klein, aber vorhanden war.
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noch weiter an. Insgesamt folgt daraus ein stérkerer Anstieg der MIR-Visibilitdten als im Modell
der rein aktiven Scheibe, insbesondere auch fiir die Visibilitéit bei der hier kleineren, projizierten
Basislinie von B = 48 m. Natiirlich kénnen vergleichbare Effekte auch durch Staubsedimen-
tierung in den #uBeren Scheibenregionen oder durch einen extrem {iberhthten Grenzwall am
Scheibeninnenrand hervorgerufen werden.

RY Tau ist ein Klasse-II-Objekt. Es wird vermutet, daf§ Klasse-II-Objekte keine Hiille mehr
besitzen. Auch fanden Akeson et al. (2005) keine Indizien, die fiir eine Hiille um RY Tau sprechen,
nachdem sie interferometrische Messungen im NIR-Bereich modelliert hatten. Sie verwiesen in
diesem Zusammenhang auf CO-Absorptionslinien, die das Spektrum von RY Tau im NIR-Bereich
aufweist. Tatsichlich konnte die Prisenz solcher CO-Linien, die nichts von ihrer urspriinglichen
Profiltiefe eingebiifit haben, ein Beweis dafiir sein, dafl um RY Tau keine Hiille existiert (Najita et
al. 2003; Calvet et al. 1997). Sofern die Temperaturen hoch genug liegen, reemittiert die Materie
in einer optisch diinnen Hiille Linien, so daf die Profiltiefe der zugehtrigen Absorptionslinien im
stellaren Spektrum abnimmt. Trotzdem schlieflen die gefundenen CO-Linien nicht die Existenz
einer Hiille in RY Tau aus, wie im folgenden dargelegt wird.

Die Ergebnisse zweidimensionaler Kollapsberechnungen von urspriinglich kugelférmig verteil-
ter Materie (Yorke et al. 1993) weisen auf eine mehr planparallele als kugelférmige Hiillenstruk-
tur hin. In einem solchen Modell kénnte die Hiille am heiflen Scheibeninnenrand von RY Tau
tatsdchlich schon verschwunden sein. Mit Hilfe unserer MIDI-Messungen kénnten Scheiben-
regionen in der Groflenordnung weniger Astronomischer Einheiten aufgelost worden sein, wo
Uberbleibsel einer urspriinglich kugelférmigen Hiille noch existieren kénnen. Aber das CO-Gas
in der Hiille kénnte bei diesen Entfernungen vom zentralen Stern schon zu kiihl sein, um noch
substantiell zum ,, Veiling“ der CO-Linien beizutragen. Es sei auf eine Studie von Bastien & Land-
street (1979) verwiesen, in der vorgeschlagen wurde, dafl die bzgl. RY Tau gefundene Polarisation
von einer zirkumstellaren Hiille stammt, die auflerhalb der gasemittierenden Hochtemperatur-
region liegen mufl. Demnach kénnte eine Struktur, bei der die Hiille am Scheibeninnenrand
schon verschwunden, in benachbarten, kiihleren Regionen jedoch noch vorhanden ist, erkléren,
warum die stellaren CO-Absorptionslinien noch im NIR-Bereich beobachtbar sind und warum
Akeson et al. (2005) damit scheiterte, die spektrale Energieverteilung und die NIR-Visibilitdten
mit Hilfe eines Hiillen-Scheibenmodells zu reproduzieren. Geméfi Abb. 5.3 ist der Ursprung der
NIR-Emission vorwiegend am Scheibeninnenrand zu finden.

Ein weiterer, potentieller Ursprung einer (nicht notwendigerweise sphérischen) Hiille kénnten
Scheibenwinde sein, die hauptséchlich aus Gas und kleineren Mengen an Staubpartikeln beste-
hen. Aufgrund von harter UV-Einstrahlung aus der inneren Akkretionszone und/oder dem Stern
erreichen einzelne Gasteilchen in den obersten Scheibenlagen geniigend hohe Temperaturen in
der GroBlenordnung von iiber 10.000 K, um aus dem gravitativ gebundenen System entweichen
zu konnen. Kleinere Staubpartikel folgen diesen Scheibenwinden. Dieser Effekt, der Photover-
dampfung genannt wird, setzt erst bei einem kritischen Radius 7. ein, bei dem die erzielte Ge-
schwindigkeit der Teilchen grofi genug wird, um dem Gravitationsfeld des Sterns zu entkommen.
Im Falle von RY Tau liegt dieser kritische Radius bei wenigen AE (s. Dullemond et al. 2006).
Vorangegangene Studien gehen von einer Korrelation zwischen der Massenakkretionsrate M
und der durch die Stern- und Scheibenwinde hervorgerufene Massenverlustrate Mys aus, wobei
My/M =~ 0,1 gilt (Richer et al. 2000). Nur zukiinftige theoretische Studien kénnen kliren,
ob der Massenverlust an Staub groff genug ist, um mit MIDI noch beobachtbar zu sein. Zur
Vollsténdigkeit mufl hier noch erwéhnt werden, dafl der Photonendruck (Takeuchi & Lin 2003),
aber auch der photophoresische Effekt™ ein Entweichen von Staubkoérnern aus der Scheibe ver-
ursachen konnen. Letzteres wurde von Wurm & Krauss (2005) und Wurm & Krauss (2006)
gezeigt.

"Photophorese wird der Effekt genannt, durch den ein Lichtrad in einem gasgefiillten Glaskolben in Bewegung
versetzt wird.
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Abbildung 5.8: Theoretische Vorhersage eines Mefergebnisses, das bei der Beobachtung eines Doppel-
sternsystems mit MIDI gewonnen werden kann. Der Visibilitatsverlauf wird in Abhingigkeit vom Sternab-
stand (durchgezogene Linie: asep =4 AE; gestrichelte Linie: asep=10AE) und von der Linge der effektiven
Basislinie des Interferometers (links: B=49m; rechts: B=79m) gezeigt. Das Helligkeitsverhdltnis beider
Komponenten im N-Band betrdgt in diesem Beispiel a.q,: =1:3. Auch liegt in diesem Beispiel die Basislinie
des Interferometers parallel zur Verbindungsstrecke beider Komponenten im Doppelsternsystem.

5.6.2 Besitzt RY Tau einen stellaren Begleiter?

Wie in Anhang G.1 erwéhnt wird, fanden Bertout et al. (1999) mit Hilfe einer Analyse von
HIPPARCOS-Messungen indirekte Hinweise, die fiir eine zweite stellare Komponente in RY Tau
sprechen. Unter Beriicksichtigung einer gleichméflig periodischen Bewegung des Photozentrums
von RY Tau bestimmten sie bzgl. dem potentiellen Begleiter eine projizierte Entfernung von
3,27 AE und einen Positionswinkel von 304° + 34°. Die von Bertout et al. verwendete Methode
ist in Wielen (1996) detaillierter erldutert.

Die Detektion eines stellaren Begleiters mit Hilfe interferometrischer Meimethoden héngt
von dessen Entfernung asp, dessen Positionswinkel, der Lénge der interferometrischen Basislinie
und vom Helligkeitsverhéltnis a,,;+ der beiden Komponenten ab. Die Visibilitit eines Doppel-
sternsystems ist ndherungsweise durch folgenden Ausdruck gegeben:

\/1 + a2, + 200t COS(QWaSCpg)

V(B7)‘) = CL()(B,)\) ' 1+a R

. (5.6)

Eine positive Detektion wére am sinusartigen Verlauf der Visibilitdt erkennbar (s. Kap. 6.4.1).
Weiterhin sind alle interferometrischen Beobachtungen nur Momentaufnahmen des Systems im
Gegensatz zu den Beobachtungen mit HIPPARCOS, die immer wieder iiber einen langen Zeit-
raum durchgefiihrt wurden. Eine nachteilhafte Konfiguration des Interferometers™ koénnte eine
Detektion der Doppelsternnatur verhindern. Demnach kann die Hypothese iiber die Existenz
eines stellaren Begleiters von RY Tau weder bestétigt, noch endgiiltig verworfen werden. Die
Abb. 5.8 zeigt nochmals die Abhéngigkeit des interferometrischen Signals von der projizierten
Basislinie und dem Abstand beider Sterne. Man erkennt, dafl mit zunehmender Linge der Ba-
sislinie bzw. anwachsendem Sternabstand die Frequenz des sinusartigen Verlaufs der Visibilitét
ansteigt. Das Helligkeitsverhéltnis von Begleiter und Hauptkomponente im N-Band betrégt in
diesem Beispiel a,.¢ = 1 : 3. Je kleiner das Helligkeitsverhéltnis ist, um so stérker nimmt die
Amplitude des sinusartigen Visibilitétsverlaufs ab.

Die Bewegung des Photozentrums von RY Tau kénnte ihren Ursprung aber auch in der pe-
riodischen Bewegung einer ungleichméfig strukturierten Hiille oder Scheibe haben. Tatséchlich,

"z.B. wenn die Verbindungsstrecke beider Sterne senkrecht auf der projizierten Basislinie des Interferometers
steht
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unter Beriicksichtigung von Streulichtaufnahmen junger stellarer Objekte im NIR-Bereich (Pad-
gett et al. 1999), weisen die zirkumstellaren Hiillen von Klasse-I-Objekten solche strukturellen
UnregelméBigkeiten auf, was unser Modell mit der Hiille stiitzen wiirde. Es bleibt aber un-
klar, ob eine Hiille um RY Tau, einem Klasse-1I-Objekt, leuchtkriftig genug ist, die beobachtete
regelméfBige Bewegung des Photozentrums hervorzurufen.

5.6.3 Ein Vergleich mit HAeBe-Objekten

HAeBe-Sterne werden in Gruppe-I- und Gruppe-II-Quellen eingeteilt (Meeus et al. 2001; s.
Kap. 5.4.2). Leinert et al. (2004) konnten diese phinomenologische Klassifizierung erkldren,
nachdem sie die spektralen Energieverteilungen und die interferometrischen Messungen we-
niger HAeBe-Objekte modelliert hatten. Sie bemerkten, dafi der Radius rgr,, der diejenige
Scheibenregion umschliefit, aus der die Hélfte der gesamten freigesetzten Energie abgestrahlt
wird,® linear mit —2.5log(Firas(12 pm)/Firas(25 pm)), d.h. mit der IRAS-Farbe von 12 pum
und 25 pm korreliert ist. Zirkumstellare Scheiben von Gruppe-II-Quellen sind vertikal zur Schei-
benmittelebene weniger stark aufgeweitet als Gruppe-I-Objekte, wodurch #uflere Scheibenre-
gionen weniger aufgeheizt werden. Dadurch sinkt mit dem Wert rqp, auch das Flufiverhéltnis
—2,5 log(FIRAS(12 ,um)/FIRAS(25 ,um))

Aufgrund einer stellaren Leuchtkraft von L, = 11,5Ls und einer Sternmasse von M, =
1,69M, konnte RY Tau als ein Ubergangsobjekt zwischen den T Tauri- und HAeBe-Sternen
angesehen werden. Obige IRAS-Farbe von RY Tau im MIR-Bereich liegt bei 0,43 + 0,11 (IRAS-
Katalog 1985). Der Wert ryp,, d.h. die Halbwertsbreite der Intensitéitsverteilung im Akkretions-
scheibenmodell ohne Hiille betriagt bei einer Wellenldnge von A = 12,5 um 2,5 AE. Bei dieser
Wellenlénge wird das resultierende Bild der Scheibe nicht mehr von der Silikatemission beein-
fluit. Der Wert fiir diese Halbwertsbreite der Intensitéitsverteilung stellt eine obere Grenze dar,
nachdem das Modell auf der kiirzeren Basislinie eine kleinere Visibilitéit als gemessen vorher-
sagt, d.h. die vom Modell bei A = 12,5 um erzeugte Intensititsverteilung fallt im Gegensatz zur
tatsdchlichen Intensitédtsverteilung im Objekt fiir groferwerdende Radien zu langsam ab.

Dieses Ergebnis bestétigt nun die von Leinert et al. (2004) ausschlieBlich fiir HAeBe-Objekte
abgeleitete lineare Korrelation (s. Abb. 5.9). Es deutet darauf hin, dafl die Klassifizierung, die
fiir die HAeBe-Objekte eingefiihrt wurde, auch noch Giiltigkeit fiir die massedrmeren T Tauri-
Objekte besitzt. Weitere Analogien zwischen HAeBe- und T Tauri-Objekten wurden schon in
Kap. 2.6 aufgezeigt.

5.6.4 Komplexes Wechselspiel der Scheibenparameter und Fehlerbetrach-
tung

Die Visibilitidt ist eine komplexe Funktion von Scheiben- und Staubparametern. Die Auswir-
kungen, die Modifikationen des Parametersatzes auf die Visibilitét haben, konnen nicht immer
vorhergesagt werden. Trotzdem wird im folgenden versucht, allgemeine Tendenzen aufzuzeigen:

i. Ein Anstieg der effektiven Sterntemperatur T}, bzw. der stellaren Leuchtkraft L, fiihrt zu
einer gesteigerten Aufheizung der Scheibe. Falls der Infrarotfluf} des fiir MIDI unaufgeltsten
Sterns stirker zunimmt als die Reemission von Infrarotstrahlung aus der Scheibe, steigt
die Visibilitdt. Entsprechend wird die MIR-Visibilitdt vom Akkretionsflufl beeinfluft.

ii. Eine Anderung der Sternmasse M, hat nur eine geringe Auswirkung auf die spektrale
FEnergieverteilung und Visibilitét. Eine Zunahme entspricht aber einer Erhohung der Ak-
kretionsrate im aktiven Scheibenmodell (s. Gl. F.2).

°rur wird auch ,,Half-Light-Radius“ genannt
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Abbildung 5.9: Korrelation zwischen der Halbwertsbreite der Intensititsverteilung bei einer Wellenlinge
von 12,5 um und der IRAS-Farbe bei A=12 um und A\=25 um. Fingezeichnet sind hier die Wertepaare, die
fiir HAeBe-Objekte (Leinert et al. 2004) bzw. fir RY Tau ermittelt wurden. Die Fehlerbalken entsprechen
den Meffehlern der IRAS-Flisse und der Visibilititsmessungen. Der Wert rp von RY Tau stellt eine
obere Grenze dar, nachdem das Modell auf der kirzeren Basislinie eine im Vergleich zur Messung zu
kleine Visibilitat vorhersagt.

iii. Die Scheibenmasse My gibt den Millimeterfluf} fiir ein bestimmtes Staubmodell vor (s.
Kap. 5.3.2). Gleichzeitig wird mit zunehmender Masse und konstantem Scheibenauflen-
radius die optische Tiefe am Scheibenrand grofler und aus dem Scheibeninneren wird
mehr Infrarotflufl emittiert. Gleichzeitig nimmt aber auch die Aufheizung oberflichennaher
Schichten zu, wodurch im MIR-Bereich die Visibilitéiten steigen.

iv. Wie im Kap. 5.4.1 erwiéhnt wurde, bestimmt der Scheibenauflenradius den FIR- und Mil-
limeterflufl.

v. Eine Verkleinerung des Scheibeninnenradius Ry, erzeugt mehr NIR- und MIR-Strahlung
und 143t die MIR-Visibilitit steigen, da diese Strahlung dann tendenziell aus weiter innen
liegenden Regionen stammt.

vi. Analog zur Scheibenmasse Mg;sx und dem Auflenradius Royt beeinflufit der Exponent p der
Oberflachenfunktion 3(r) die optische Tiefe in der Scheibe. Oberflichendichten (r) mit
grofferem Gradienten p verursachen einen Anstieg der Visibilitdt und einen Anstieg des
photometrischen Flusses im NIR- und MIR-Bereich. Wihrend der FIR-Flufl bei Werten
p > 2 stark abnimmt, beeinflussen jegliche Modifikationen des Exponenten bei p < 1 kaum
noch die spektrale Energieverteilung oder MIR-Visibilitaten.

Die rdumlichen Informationen, die mit Hilfe der MIDI-Beobachtungen gewonnen wurden, redu-
zieren die Anzahl potentieller Scheibenmodelle, die fiir sich alleine die spektrale Energievertei-
lung reproduzieren kénnen (Men’shchikov & Henning 1994). Obwohl Modelle mit unterschied-
lichsten Parametersidtzen aufgestellt wurden, um ein passendes Modell fiir die Messungen zu
finden, kann die Einzigartigkeit des FErgebnisses letztendlich nicht garantiert werden. Trotzdem
sei hier erwihnt, dafl beim Auffinden eines Parametersatzes, der die Messungen zu reproduzie-
ren vermochte, stets {iberpriift wurde, ob durch eine Variation der Parameterwerte noch eine
bessere Ubereinstimmung erzielt werden konnte. Die Schrittweiten, die bei dieser abschlieBenden
Modifikation der Parameterwerte herangezogen wurden, sind:

AL =0,1Lg, ARoy = 10AE, AR;, = 0,05 AE, Acy = 0,5 und Ap = 0,1. (5.7)
Fiir die Parameter ¢; und Mg gelten in diesem Zusammenhang:

Acl = 0,161 bzw. AMdisk = 075Mdisk' (58)
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Diese Schrittweiten sind als die Fehler zu betrachten, mit denen die Modellparameter behaftet
sind. Die stellare Masse M,, die effektive Sterntemperatur T}, die Massenakkretionsrate M, die
Grenztemperatur Tgr,, der Innenradius der Akkretionsscheibe Ry,,q und die visuelle Extinktion
Ay sind innerhalb der in den vorangegangenen Studien vorgegebenen Fehlerschranken konstante
Parameter (s. Tabelle 5.1).

5.7 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden die interferometrischen Beobachtungen des klassischen T Tauri-Sterns
RY Tau présentiert, welche die Quelle raumlich aufgelost zeigen und gleichzeitig ein N-Band-
Spektrum lieferten. Zur Modellierung wurde das Programm MC3D (Wolf et al. 1999) derart
erweitert, daf ein selbstkonsistentes Scheibenmodell fiir die zirkumstellare Scheibe um RY Tau,
unter Beriicksichtigung von Akkretionseffekten, berechnet werden konnte.

i. Die spektrale Energieverteilung und die interferometrischen Messungen um 10 gm konn-
ten mit Hilfe eines selbstkonsistenten, physikalisch fundierten Modells simuliert werden.
Mit Hilfe von Akkretionseffekten kann insbesondere der im Modell der passiven Scheibe
fehlende Infrarotflufl erzeugt werden.

ii. Das Modell einer aktiven Scheibe mit Hiille kann die Messungen besser wiedergeben als
das aktive Modell ohne Hiille. Fiir aktive T Tauri-Sterne wird deshalb ein passives Schei-
benmodell mit Akkretion und einer Hiille vorgeschlagen, wobei die drei Parameter der
Akkretionsscheibe keine freien Modellparameter darstellen, sondern aus vorangegangenen,
unabhéngigen Messungen stammen sollten. Nur dadurch kann die Aufstellung eines ma-
thematisch iiberbestimmten Modells vermieden werden.

iii. Die Ergebnisse des Modellansatzes sind: Fiir den Inklinationswinkel von RY Tau kann
nur eine obere Schranke von ca. 65° angegeben werden. Wahrend die Sternmasse von
M, = 1,7Mg und die effektive Sterntemperatur von Ty = 5600 K fritheren Meflergebnis-
sen entsprechen (Tabelle 5.1), liegt die stellare Leuchtkraft zwischen L, = 10,0Ls und
L, = 11,5Lg. Diese Werte sind kleiner als die von Akeson et al. (2005) gefundene Leucht-
kraft von L, = 12,8Lg, aber grofler als von Calvet et al. (2004; 9,6Ls) gemessen wurde.
Der Scheibeninnenradius R;, = 0,3 AE entspricht dem Ergebnis von Akeson et al. (2005;
Ri, = 0,27 AE), wo interferometrische Messungen im NIR-Bereich vorausgingen. Im Ak-
kretionsscheibenmodell ohne Hiille wurde eine Akkretionsrate von M = 1,4 - 10" "Mga ™
gefunden. Dieser Wert ist aber als ein oberer Grenzwert zu verstehen.

iv. Im Gegensatz zur Staubzusammensetzung junger stellarer Objekte zu Beginn ihrer Ent-
wicklung wurde erstmals fiir ein T Tauri-Objekt eine radiale Abhéngigkeit der lokalen
Silikatstaub-Zusammensetzung gefunden. Der relative Massenanteil 0,1 pm-kleiner, amor-
pher Silikatkorner in den oberflichennahen Schichten sinkt mit abnehmendem Abstand
zum Stern, wihrend gleichzeitig der Massenbeitrag kristallinen Staubes zunimmt.

v. Weder unterstiitzen unsere interferometrischen Messungen die Hypothese, RY Tau besitze
einen nahen (~3 AE) stellaren Begleiter (Bertout et al. 1999), noch widersprechen sie ihr.

vi. Das komplexe Wechselspiel verschiedener Scheibenparameter wird beim Gebrauch des
Strahlungstransportprogramms offenkundig.

Der Inhalt dieses Kapitels wurde im Friithjahr 2007 beim Journal Astronomy & Astrophysics
unter Schegerer, A. A., Wolf, S., Ratzka, Th. & Leinert, Ch., The T Tauri star RY Tau as a case
study of the inner regions of circumstellar dust disks, eingereicht.



Hochaufl 0sende Beobachtungen von
T Tauri-Objekten mit MIDI

6.1 Der Sonderfall RY Tau

Im vorangegangenen Kap. 5 konnten die spektrale Energieverteilung und die spektral auf-
gelosten, interferometrischen Messungen im MIR-Bereich von RY Tau mit Hilfe eines Modells
der aktiven Scheibe mit Hiille reproduziert werden. Hinsichtlich der Leuchtkraft, dem Alter und
der Aktivitét ist das klassische T Tauri-Objekt RY Tau aber ein Sonderfall bei der Untersuchung
und Modellierung innerer Scheibenstrukturen, wie im folgenden dargelegt wird.

Der Stern RY Tau, der vom Spektraltyp F8III ist und eine Leuchtkraft von L, > 10Lg
besitzt, ist ein heiBes und leuchtkriftiges T Tauri-Objekt und stellt ein Ubergangsobjekt zur
Klasse der HAeBe-Objekte dar (s. Kap. 5.6.3). Zu klédren ist, ob zirkumstellare Scheiben um
masseédrmere T Tauri-Sterne, die Temperaturen von T, < 6000 K und eine stellare Leuchtkraft
in der Groflenordnung von nur L, = 1Lg besitzen, mit dem gleichen Ansatz wie bei RY Tau
modelliert werden kénnen.

RY Tau ist ein T Tauri-Objekt mittleren Alters (6,5 Millionen Jahre). Insbesondere bei T Tau-
ri-Objekten mit einem Alter von zehn Millionen Jahren rechnet man mit einer Modifikation der
Staubzusammensetzung und mit einer Verschiebung der Scheibeninnenkante zu gréfieren Radien
(s. Kap. 7.1). Laut der gingigen Modellvorstellung ist die Massenakkretion in diesen &lteren Ob-
jekten stark vermindert bzw. schon zum Erliegen gekommen (Hartmann et al. 1993). Auch sollte
sich zwischenzeitlich die ehemals vorliegende zirkumstellare Hiille vollsténdig aufgelost haben. Es
ist also zu untersuchen, ob die spektrale Energieverteilung, sowie die rdumlich hochaufgeltsten
MefBergebnisse, die man von diesen entwickelteren Objekten gewinnt, allein mit dem Modell der
passiven Scheibe reproduziert werden kénnen.

Bei jungen T Tauri-Objekten, die ein Alter von 1 Million Jahre besitzen, spielen Akkretions-
prozesse hingegen eine entscheidende Rolle. Es ist bisher noch unklar, ob der in Kap. 5.4.1 und
im Anhang F vorgestellte Akkretionsmechanismus auch bei denjenigen Objekten herangezogen
werden kann, bei denen die Massenakkretionsrate um bis zu einer Gréflenordnung grofler als bei
RY Tau ist.

Umfangreiche Studien, in denen mit hoher rdumlicher Auflésung eine grofie Zahl von Hauptrei-
hensternen bzw. jungen stellaren Objekten beobachtet wurde, zeigten, dafl 23% bis 48 % dieser
Objekte im untersuchten Abstandsintervall von ~0,10” bis zu ~15” mindestens einen stellaren
Begleiter besitzen (Duquennoy & Mayor 1991, Kohler & Leinert 1998; Duchéne et al. 1999;
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Ratzka et al. 2005). Dabei wurden Doppelsternsysteme beriicksichtigt, deren Komponenten im
Extremfall ein Flufiverhéltnis von 10 : 1 im NIR-Bereich aufweisen. Ob RY Tau einen stellaren
Begleiter besitzt, konnte bisher noch nicht geklirt werden (Kap. 5.6.2). Ein wichtiger, noch un-
geklarter Aspekt bei der Untersuchung von T Tauri-Objekten ist, ob und wie ein naher stellarer
Begleiter die Dichtestrukturen zirkumstellarer Scheiben, die mit MIDI aufgelést werden konnen,
beeinfluflt.

Bei dem T Tauri-Objekt RY Tau konnte ein Anstieg des kristallinen Massenanteils mit zu-
nehmendem rdumlichen Auflésungsvermégen von MIDI gefunden werden. Es ist zu kldren, ob
dieser Anstieg nur bei leuchtkriftigen, entwickelteren T Tauri-Objekten und HAeBe-Objekten
gefunden werden kann oder ob ein entsprechender Zusammenhang auch bei T Tauri-Objekten
vorliegt, die leuchtschwicher (~1Lg) bzw. jinger (~1 Million Jahre) als RY Tau sind.

In diesem Kapitel werden die Ergebnisse rdumlich hochauflésender Beobachtungen von einem
HAeBe- und elf T Tauri-Objekten prasentiert. Die Beobachtungen wurden mit MIDI durch-
gefiihrt. Die Modellierungen der spektralen Energieverteilungen und der interferometrischen
Messungen mit MIDI stehen im Mittelpunkt dieses Kapitels.

6.2 Objekte, Beobachtung und Datenreduktion

Die fiir diese Studie mit MIDI beobachteten Objekte sind hinsichtlich der zahlreichen voraus-
gegangenen Untersuchungen bekannte T Tauri-Sterne, die abgesehen von fiinf Ausnahmen der
Taurus-Auriga- (T Tau, DR Tau) bzw. der p Ophiuchi-Sternentstehungsregion (AS 205, HBC 639)
angehoren. In der Tabelle 6.1 und insbesondere im Anhang G werden diese Objekte im Detail
vorgestellt.

Fast alle Objekte besitzen ein Alter im Bereich von 0,1 bis 3 Millionen Jahre. HD 72106 B
hebt sich von den anderen Objekten insofern ab, da es ein Alter von 10 Millionen Jahren aufweist.
Bisherige, rdumlich hochauflésende Messungen ergaben, dafi nur zwei Objekte keinen stellaren
Begleiter besitzen (DR Tau und RU Lup). Zieht man zur Klassifizierung die Sternmasse heran,
so ist GW Ori mit M, > 3Mg der einzige HAeBe-Stern dieser Studie.

In Tabelle 6.2 sind fiir jedes Objekt die Beobachtungszeiten mit MIDI, sowie die effektiven
Léngen und die zugehorigen Positionswinkel der Basislinien z.Z. der Beobachtung aufgelistet.
Die Datenreduktion wird mit Hilfe der MIA-Reduktionssoftware durchgefiihrt (s. Kap. 5.2.2).

6.3 Modellansatz und Vorgehensweise

Eine passive Scheibe ist wiederum die Basis unseres Modellansatzes. Anstelle die Dichtestruktur
in der Scheibe unter Zuhilfenahme des hydrostatischen Gleichgewichts zu berechnen, wird dafiir
der parametrisierte Ansatz aus Gl. 4.1 herangezogen. Gegebenenfalls werden neben dem Modell
der passiven Scheibe zusétzlich auch Akkretionseffekte (Anhang F) bzw. eine Hiillenstruktur
(Kap. 5.4.3) beriicksichtigt. Zur Modellierung wird stets das in Kap. 5.3.2 vorgestellte Zwei-
Schichten-Scheibenmodell verwendet, bei dem im Scheibeninneren (7y > 1) eine maximale Teil-
chengrofle von apmax = 1mm vorliegt, wihrend in den oberflichennahen Scheibenebenen das
kanonische MRN-Staubmodell mit ap.x = 0,25 um zur Anwendung kommt.

Bei den Objekten dieser Studie, bei denen Akkretion vorliegt, kombiniert man das Modell der
aktiven Scheibe mit dem Modell der zirkumstellaren Hiille. Die zugehorige Massenakkretionsrate
M wird aber nicht als ein freier Modellparameter behandelt. Stattdessen werden Akkretionsra-
ten verwendet, die in vorausgegangenen Studien direkt gemessen wurden. Analog sind auch die
Sternmasse, die effektive Sterntemperatur und die stellare Leuchtkraft keine freien Modellpa-
rameter und stammen aus aktuellen direkten Messungen. Im Vergleich zu unseren Messungen
mit MIDI und der spektralen Energieverteilung gestattet es in wenigen Féllen der Modellan-
satz nicht, einzelne stellare Parameterwerte aus vorangegangenen Messungen zur Modellierung



Tabelle 6.1: Die Figenschaften der jungen stellaren Objekte dieser Studie, die in vorangegangenen Messungen abgeleitet wurden. Neben den Koordinaten
(RA, DEC) sind die Entfernung (d), die visuelle Extinktion (Av ), der Spektraltyp (SpTyp), die Sternmasse (M, ), die effektive Oberflichentemperatur
(T, ), die Leuchtkraft (Ly) und das Alter (A) aufgelistet. Sofern Werte mit ,~“ gekennzeichnet sind, handelt es sich um bisher unbekannte Parameter, die
in unserer Modellstudie geschitzt (z.B. die Entfernung von DR Tau) bzw. erstmals bestimmt werden. Werte in Klammern sind Werte, die nicht mit den
vorangehenden MefSergebnissen tibereinstimmen, aber bei den Modellen, die am besten die Messungen wiedergeben kinnen, verwendet werden (s. Diskussion
in den Abschnitten 6.4).

Objekt RA (J2000,0) DEC (J2000,0) d [pc] Av  SpTyp M, [Mg] T, K] L, [Lo] A [Ma] Referenzen
TTauN 04 21 59,4 +19 32 06,4 142 1,56 KOIII 2,1 5200 7,3 2 1,2, 3
T Tau Sa « “ « 15 A 2,5 9000 80(40) « 3,4

T Tau Sb « “ « 15 M1 0,61 ~3700 1,8 « 4

DR Tau 04 47 06,2 +16 58 42,8 ~140 1,6 K7 0,80 4000 0,90 (1,7) 3 56,7, 8
GW Ori 05 29 08,4 +11 52 12,7 440 1,3 GO 3,7 6000 62 (40) 1 1,9
HD 72106 B 08 29 34,9 —38 36 21,1 290 0,0 AO0IV 2,4 9500 ~28 10 1,10, 11, 12
RU Lup 15 56 42,3 —37 49 15,5 127 0,50 K38 0,80 4000 1,3 1 1,13
AS205N 16 11 31,3 —18 38 25,9 160 3,6 K5 1,5 4400 7,1 0,1 5,14, 15
AS205S “ ‘ “ 36 M3 0,30 3400 2,2 0,1 5, 14,15
HBC 639 16 26 23,4 —24 20 59,8 170 5,7 KO 2,0 5200 (4800) 8,9 2 5,13
SCrAN 19 01 08,6 —36 57 20,1 130 1,0 (1,5) K3 1,5 4800 (4400) 2,3 3 5, 14, 16
SCrAS “ “ “ 1,0 MO 0,60 3800 0,80 (1,0) 1 5, 14

Referenzen: 1: Perryman (1997); 2: Loinard et al. (2005); 3: White & Ghez (2001); 4: Duchéne et al. (2005); 5: 2 MASS-Katalog (Cutri et al. 2003); 6: Muzerolle et al. (2003b);
7: Mohanty et al. (2005); 8: Greaves (2004); 9: Calvet et al. (2004); 10: Schiitz et al. (2005); 11: Wade et al. (2005); 12: Vieira et al. (2003); 13: Gras-Veldzquez & Ray (2005);
14: Prato et al. (2003); 15: Eisner et al. (2005a); 16: Johns-Krull et al. (2000)
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Tabelle 6.2: Uberblick iber unsere Beobachtungen mit MIDI. Das Datum
und die Beobachtungszeit (UT) sowie die effektive Linge (L) und der zu-
gehirige Positionswinkel der Basislinie z.Z. der Messung (PA, von Norden
ostwirts gemessen) sind fiir jede einzelne Messung wiedergegeben. Die Luft-
masse AM wird in der rechten Spalte aufgelistet.

Datum ur Objekt L[m] PA[?] AM
31.10.2004 6:59 —7:22 T TauN 42 49 14
02.11.2004 5:10—5:36 T Tau N 85 88 14
04.11.2004 3:54—4:36 T TauN 61 114 1,6
31.10.2004 7:22-7:41 T Tau S 42 49 1,5
02.11.2004 5:36 —6:10 T Tau S 85 86 1,2
04.11.2004 4:36 —5:04 T TauS 61 111 1,3
31.12.2004 2:30—3:00 DR Tau 61 106 1,3
02.04.2005 0:21—-0:34 GW Ori 56 106 1,3
03.03.2005 0:28-0:45 GW Ori 88 79 13
30.12.2005 4:19-4:40 HD72106B 127 41 1,2
11.03.2006 0:29—-1:02 HD72106 B 88 72 1,1
26.08.2005 1:55—2:22 RU Lup 65 119 1,5
15.05.2006 5:02—-5:28 RU Lup 46 73 1,0
25.05.2006  7:55—8:17 RU Lup 55 120 1,5
25.05.2006 3:43—4:03 RU Lup 61 166 1,0
29.05.2005 4:16—4:34 AS205N 56 26 1,0
29.05.2005 8:02—-8:21 AS205N 89 42 16
30.05.2005 6:20—6:35 AS205N 54 125 1,2
29.05.20056 4:37—-5:19 AS2058 56 29 1,0
29.05.2005 8:24 —8:53 AS2058 85 42 1,9
30.05.2005 6:41—-7:01 AS2058S 52 129 1,2
18.04.2005 4:39—4:58 HBC 635 74 61 1,2
19.04.2005 3:44—4:12 HBC 635 65 51 1,5
26.08.20056 0:08—-0:27 HBC 635 59 122 1,1
31.05.2005 10:07 —10: 38 SCrAN 66 116 1,4
28.06.2005 8:17—8:41 SCrAN 55 146 14
26.08.2005 4:13—-4:35 SCrAS 70 112 1.3

Sieben der insgesamt zwolf T Tauri-Objekte wurden eigens fiir diese Studie mit MIDI
in ,offener Zeit* beobachtet. Dariiberhinaus werden hier drei Einzelmessungen von
RU Lup vorgestellt (vom 15. und 25. 05. 2006), die von Ch. Hummel von der Européischen
Stidsternwarte, Garching, zur Verfiigung gestellt wurden. Die Mefldaten der Objekte
TTauN, TTauS, AS205N und AS205S sind wie RY Tau Objekte ,garantierter
Beobachtungszeit“ und stammen von der Gruppe um Ch. Leinert, Max-Planck-Institut

fiir Astronomie, Heidelberg.

heranzuziehen. Die Abweichungen der Modellparameter von den Ergebnissen der direkten Mes-
sungen werden diskutiert. Als freie Modellparameter werden alle Scheibenparameter behandelt
(Rin, Rout, Maisk, 5, h1oo, c1, c2 und ¥; s. Kap. 4.1, 5.4). Unter Beriicksichtigung der effekti-
ven Sterntemperatur und einer mittleren Sublimationstemperatur des Staubes von 1500 K 148t
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sich der kleinst mogliche Innenradius der (Staub-)Scheibe, der sog. Sublimationsradius Rgyy
abschétzen. Fiir ein Modell wird kein konkreter Positionswinkel gew#hlt, sondern in Analogie
zur Abb. 5.2 werden in den Modellergebnissen die Grenzen der Visibilitdtswerte aller moglichen
PA dargestellt.

Unter Berticksichtigung der Wirkung, die Modifikationen einzelner Modellparameter auf die
MIR-Visibilitdten und die spektrale Energieverteilung haben (s. Abschnitt 5.6.4), wird versucht,
das Modell, das jeweils die Messungen am besten reproduziert (kleinstes x?), zu finden.* Um
zu iiberpriifen, ob sich ein vorldufiges Modellergebnis noch verbessern 148t und um schliellich
ein Fehlerintervall bzgl. jedes einzelnen (freien) Modellparameters angeben zu kénnen, werden
die Parameterwerte noch um kleine, vorgegebene Schritte, die in Kap. 5.6.4 angegeben wurden,
variiert.

6.4 Modellergebnisse

In der Tabelle 6.3 sind diejenigen Parameter zusammengestellt, die aus der Modellierung der
zwolf jungen stellaren Objekte dieser Studie resultieren. Fiir jedes Objekt sollen nun der ver-
wendete Modellansatz und die resultierenden Ergebnisse préasentiert und diskutiert werden.

6.4.1 T Tau

Die Nordkomponente: Die aus unserem Ansatz der aktiven zirkumstellaren Scheibe mit
Hiille resultierende spektrale Energieverteilung von T TauN weicht bei einer Wellenldnge von
A = 2.2pum um 45% vom gemessenen photometrischen Fluf§ ab (s. Abb. 6.1). Davon abgese-
hen bestétigen die Modellparameter jedoch die Mefiwerte, die in den vorangegangenen Unter-
suchungen, insbesondere in der Studie von White & Ghez (2001) gefunden wurden. Die Akkre-
tionsleuchtkraft im Modell hat einen Wert von L,.. = 0,6 Lg. Die Hiillenmasse ist 5 - 1010 Mg .

Aufgrund eines Aperturdurchmessers des ISO-Satelliten von ~35” (ca. 5000 AE bei einem
Abstand von 140 pc; Gry et al. 2003), wurde mit diesem Instrument im FIR-Bereich auch Strah-
lung aus der Umgebung und v.a. von der Siidkomponente von T Tau detektiert.” Nachdem der
photometrische Flufl der Nordkomponente im FIR-Bereich dadurch nicht exakt bekannt ist,
ist ein weiteres Ergebnis unserer Modellstudie tiber T Tau N, dafl verschiedene Kombinationen
aus (- und hygo-Werten die spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten reproduzieren
konnen. Dies zeigt, dafl der verwendete parametrisierte Ansatz in diesem Fall ein mathematisch
iiberbestimmtes Scheibenmodell darstellt.

Die Siidkomponente: Die Siidkomponente von T Tau, die von der Nordkomponente einen
projizierten Abstand von ca. 100 AE besitzt (Dyck et al. 1982), ist selbst ein Doppelsternsystem
(Beck et al. 2004; Duichene et al. 2005; Koresko 2000). Der projizierte Abstand der Komponenten
T Tau Sa und T Tau Sb betrigt z.Z. ca. 17 AE (Ratzka 2005).

Tatséichlich ist die Doppelsternnatur von T TauS am sinusartigen Verlauf der Visibilitat
V(A) erkennbar (s. Abb. 6.2). In einer ersten N#herung geht man davon aus, daf} die Inten-
sitdtsverteilungen um beide Komponenten im MIR-Bereich, d.h. ao(B,\) aus Gl. 5.6, iden-
tisch sind. Das sinusartige Visibilitédtssignal des Doppelsternsystems kann dann vom Visibi-
litdtssignal der Intensitidtsverteilung ag(B,\) separiert werden. Aus der Amplitude und der
Frequenz 148t sich daraufhin das Helligkeitsverhéltnis a,sy und der projizierte Abstand agep
beider Komponenten bestimmen. Ratzka (2005) erhielt auf diese Weise a5 = 0,456 £ 0,021

#Dafiir werden zu Beginn Modelle mit unterschiedlichen Parameterkombinationen aufgestellt, um den Para-
meterraum fiir alle (acht) freien Parameter abzutasten. Da die Erzeugung eines Modells mitsamt der spektralen
Energieverteilung und einem Bild einen Zeitraum weniger Stunden bedarf, ist es zeitlich nicht moglich, tibliche
Verfahrensweisen (z.B. die ,Methode der kleinsten Quadrate“) heranzuziehen, um das ,beste“ Modell aufzusu-
chen.

PGesprich mit P. A/brahém7 Konkoly Observatory of the Hungarian Academy of Science, Budapest



Tabelle 6.3: Modellparameter, die die spektrale Energieverteilung und die mit MIDI gemessenen Visibilitdten mit geringster Abweichung wiedergeben.
Beim Objekt T Tau Sa werden zwei verschiedene Modellansdtze (i) und (ii) verfolgt. Die Groffe Roys ist hierbei der Aufenradius der zirkumstellaren
Scheibe. Die Massenakkretionsrate M ist kein freier Modellparameter, sondern es wird dafiir — sofern mdglich — ein Wert aus einer aktuellen Messung
herangezogen. Akkretionsraten in Klammern sind Werte, die aus unserer Modellstudie resultieren, aber von den Ergebnissen vorangegangener Messungen
(ohne Klammern) abweichen. Die Referenzen R weisen auf diese vorangegangenen Messungen hin. Sind die Massenakkretionsraten mit ,~“ gekennzeich-
net, so lassen sich keine konkreten Werte in vorangehenden Publikationen finden. Diese letztgenannten Massenakkretionsraten sind die Ergebnisse unserer
Modellstudie. Um schliefllich das beste Modell zu finden, wird jeder (freie) Modellparameter in kleinen, vorgegebenen Schritten variiert, nachdem der Para-
meterraum schon grob abgetastet wurde. Die zugehdrigen Schrittweiten sind in Kap. 5.6.4 angegeben und stellen die Fehlerintervalle der Modellparameter

dar.
Objekt Mygisk [Mg]  Rout [AE]  Rin [AE] B hioo [AE] c1 ca U [°] M [Mg/a] TgL [K] Rbna [Re] R
TTauN 4,0-1072 80 0,10 1,25 18 1,0-107° —50 <60 3,0-10°8 8000 5 1
T Tau Sa (i) 5,0-1072 0,70 1,10 7 1,0-107° -1,0 79 = = =
T Tau Sa (ii) 2,0-1072 0,70 1,00 7 1,0-107*% —20 76 = = =
T Tau Sb 5,0-1074 5 0,10 1,00 7 1,0-10° -1,0 <65 6,0-107 8000 5
DR Tau 1,0-1071 90 0,10 0,75 15 1,0-100% —-2,0 <20 8,0-1078(2,0-1079) 8000 5
GW Ori 1,0 360 0,35 1,10 22 3,0-10° -3,0 <10 2,5-107 8000 5
HD 72106 B 5,0-1073 120 0,50 1,40 10 = - <80 = = =
RU Lup 1,0-1071 100 0,10 0,90 20 1,0-1073% -3 28 1,0-1078 (5,0-1079) 6500 5
AS205N 8,0-1072 150 0,20 1,00 20 1,0-107% 3,0 <45 7,0-1077 8000 5
AS 2058 5,0-1072 90 0,10 1,00 21 4,0-107% -1,0 <45 ~2,0-107 6500 5
HBC 639 1,0-1071 120 0,10 1,00 10 = - <65 = = =
SCrAN 3,0-1072 120 0,05 1,10 9 1,0-100* -30 <30 ~4,0-1078 6500 5
SCrAS 3,0-1072 100 0,10 1,05 8 1,0-100% —-1,0 <30 = = =

Referenzen: 1: Beck et al. (2004); 2: Diichene et al. (2005); 3: Akeson et al. (2005); 4: Calvet et al. (2004); 5: Herczeg et al. (2005); 6: Eisner et al. (2005a)
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Abbildung 6.1: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fir die Basislinien von B=42m, 61 m
und 85m, die aus den Messungen und dem Modell fiir T Tau N resultieren. Die Linienstile entsprechen
den in Abb. 5.2 verwendeten Stilen.

und agep = (0,124 £ 0,001)”. Nachdem in unserer Studie die Intensitéts- und damit die Mas-
senverteilung um T Tau S von zentralem Interesse sind, ist nur ag(B,\) zu modellieren. Deshalb
wird in den Abb. 6.4f. ausschlieflich ag(B,\) gezeigt. Zwei Modellansétze (i) und (ii) werden in
dieser Studie verfolgt, die versuchen, die gemessenen Daten des Doppelsternsystems T Tau S zu
reproduzieren.

i. In einem ersten Modellansatz geht man davon aus, dafl um T Tau Sa eine zirkumstellare
Scheibe mit Hiille vorliegt. Aufgrund der gravitativen Wechselwirkung des Sterns T Tau Sb
mit der Scheibe um T Tau Sa wird vermutet, dafl der Auflenradius dieser Scheibe einen Wert
von maximal Royt = 3-5 AE besitzt. Dieser Wert ergibt sich aus einer theoretischen Mo-
dellstudie iiber die Wechselwirkung, die zwei junge stellare Objekte aufeinander ausiiben
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Abbildung 6.2: Ergebnisse aus der interferometrischen Messung von T Tau S mit MIDI. Der Wel-

lenlingenbereich, der noch ein Uberbleibsel der tellurischen Ozonbande zeigt, wird gepunktet wiedergege-
ben.
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Abbildung 6.3: Modellskizzen fiir die in dieser Studie untersuchten Ansdtze (i) und (i) fir das T Tau-
System.

ii.

(Artymowicz & Lubow 1994). In Abhéingigkeit von der Elliptizitit der Bahn des Beglei-
ters gilt fiir die Auflenradien der zirkumstellaren Scheiben der Hauptkomponente und des
Begleiters Rous & 0,35asep bis 0,46ase, bzw. Rouy ~ 0,18asep bis 0,27agep.

Die zirkumstellare Scheibe um T Tau Sa besitzt einen Inklinationswinkel von ¢ ~ 79°, was
u.a. Messungen im K-Band gezeigt haben (Dtchene et al. 2005). Eine visuelle Extink-
tion von Ay = 15mag wurde bzgl. T TauSb, das einen Inklinationswinkel von ¥ = 37°
aufweist, gemessen. Hogerheijde et al. (1997) nahmen nun an, daf§ diese visuelle Extinktion
von der zirkumstellaren Scheibe um 7" Tau N verursacht wird, die einen Inklinationswinkel
von ca. 20° aufweist und daher die Sichtlinie des Beobachters auf T Tau$S kreuzt. Die
linke Abb. in 6.3 skizziert diesen ersten Modellansatz. Die visuelle Extinktion, die bzgl.
T Tau Sa einschliefflich ihrer zirkumstellarer Scheibe ermittelt wurde, betragt Ay ~ 35mag
(Koresko et al. 1997).

Im zweiten Modellansatz fiir T TauSa geht man von einer zirkumstellaren Scheibe mit
Hiille aus, die wiederum einen Auflenradius von maximal ~5AE besitzt. In den Ansatz
werden aber zusétzlich eine zirkumbindre Scheibe mit Hiille implementiert (Koresko et
al. 1997). Aus diesem zirkumbindren Material resultiert, so die Vorstellung, die gemessene
visuelle Extinktion von Ay = 15mag. Auf seinem Weg um T TauSa erzeugt T TauSb
folglich eine ringférmige Liicke zwischen der zirkumstellaren Scheibe der A-Komponente
und dem zirkumbinéren Material. Neuere Messungen mit dem VLA im Zentimeterbereich
(Loinard et al. 2007) und mit dem abbildenden Spektrographen SINFONIE/VLT (Spectro-
graph for INtegral Field Observations in the Near Infrared)® untermauern diesen zweiten
Modellansatz, nachdem diese Messungen Hinweise fiir eine solche zirkumbinére Struktur
liefern. Ein Skizze von diesem Modellansatz ist in der rechten Abb. in 6.3 dargestellt.

Beide Modellansitze (i) und (ii) haben gemeinsam, daf der Stern T TauSb im Modellansatz
nicht beriicksichtigt wird. Solch eine Vorgehensweise ist notwendig, nachdem die genaue Position
von T TauSb im T Tau S-System nicht bekannt ist. Anhand der erhaltenen Modellergebnisse
sollen die beiden Ansitze (i) und (ii) im folgenden diskutiert werden. Hinsichtlich der spektralen
Energieverteilung von T Tau Sa sei zuvor noch erwahnt, dafl nur die gemessenen NIR- und MIR-

“Gespriich mit L. Labadie, Max-Planck-Institut fiir Astronomie, Heidelberg
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Abbildung 6.4: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fir die Basislinien von B=42m, 61 m
und 85m, die aus den Messungen und dem Modell (i) von T Tau Sa resultieren. Neben den photometri-
schen Mefpunkten sind drei spektrale Energieverteilungen eingezeichnet (blaue, durchgezogene Linien),
die — mit der obersten Kurve beginnend — aus Scheibenmodellen mit den Inklinationswinkeln ¢ = 69°,
79° und 89° resultieren. Die Dreiecke und Quadrate in den Abb. der Visibilitidtsmessungen reprisentieren
die oberen und unteren Grenzwerte der Visibilitdten fir gleiche Inklinations-, aber unterschiedliche Posi-
tionswinkel des Modells. V.a. bei grofien Inklinationswinkeln macht sich die Auswirkung des PA auf die
Visibilitdt bemerkbar, was durch die hohe Elliptizitdt der Intensititsverteilung von Modellbild und dessen

Fouriertransformierten begriindet ist. Die angegebenen Positionswinkel PA sind die Positionswinkel der
Basislinien wihrend den Messungen.

Fliisse eindeutig dieser Komponente zugeordnet werden kénnen (Tabelle G.2). Die Abb. 6.4f.
reprisentieren die Ergebnisse, die die Mefldaten am besten wiedergeben.

i. Unter Beriicksichtigung einer visuellen Extinktion von Ay = 15 mag und einer Inklination
von ¥ = 79° konnen die Fliisse im NIR-Bereich wiedergegeben werden. Der NIR-Flufi,
der aus dem Modell resultiert, dndert sich um 90 % zwischen den Inklinationswinkeln von
¥ = 69° und 79°. Auch eine Absorptionsbande liegt im Spektrum des Modells vor. Die
Profiltiefe ist aber um einen Faktor 5 kleiner als bei der Messung. Es sei hier erwahnt,
daf} die Profiltiefe der Silikatbande, die aus dem Modell resultiert, u.a. vom Staubmodell
abhéngt, das bei der Modellierung zum Einsatz kommt (Kap. 5.3.2).

Zwar liegen die Visibilitdtsmessungen innerhalb der vom Modell vorgegebenen Visibi-
litdtsgrenzwerte fiir verschiedene Positionswinkel, jedoch im Gegensatz zur Messung stei-
gen diese Grenzwerte iiber das N-Band an. Steigende Visibilitdten lassen sich anhand
von Gl. 1.2 erkldren und resultieren aus dem mit wachsender Wellenldnge abnehmenden
rdumlichen Auflésungsvermdgen des Interferometers. Insbesondere wenn die Intensitéit im
MIR-Bereich zu grofien Radien stark abfillt, wie in der linken Abb. in 6.6 fiir T Tau Sa er-
sichtlich ist, macht sich der Einflufy der Wellenldnge auf die Visibilitdt bemerkbar. Der star-
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Abbildung 6.5: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fir die Basislinien von B=42m, 61 m
und 85m, die aus den Beobachtungen und dem Modell (ii) von T Tau Sa resultieren. Vgl. Abb. 6.4.

ii.

ke Abfall der Intensitétsverteilung im MIR-Bereich in diesem ersten Modell von T Tau Sa
ist eine Folge des kleinen Scheibenauflenradius von Ry, = 5 AE.

Aufgrund des aus dem Modell resultierenden breiten Visibilitdtsintervalls von AV = 0,7
kann der Positionswinkel PA desjenigen Scheibenmodells bestimmt werden, der die Vi-
sibilitdtsmessung am besten zu reproduzieren vermag. Da man fiir jede einzelne interfe-
rometrische Messung einen separaten Positionswinkel bestimmen kann, wird davon der
arithmetische Mittelwert berechnet und erhilt PA = (53 £9)°. Es sei erwéhnt, daf§ zur
Bestimmung des PA nur Visibilitswerte bei einer Wellenldnge von A = 12,5 um herange-
zogen werden. Dies geschieht, um den Einflufl der Silikatbande auf dieses Ergebnis klein
zu halten.

Im Modell mit der zirkumbindren Scheibe und Hiille wird die ringformige, materiefreie
Liicke von den Radien » = 5 AE und r = 30 AE begrenzt. Der Auflenradius der zirkum-
binédren Scheibe wird so gewihlt, dafl er mit den VLA-Messungen iibereinstimmt (~70 AE;
Loinard et al. 2007). Die spektrale Energieverteilung, insbesondere die Silikatabsorptions-
bande von T Tau Sa sowie die gemessenen Visibilitdten bei kurzen Wellenlédngen kénnen
wiedergegeben werden. Wie aus der rechten Abb. in 6.6 erkennbar ist, beeinflufit die Hel-
ligkeitsverteilung der zirkumbinéren Scheibe im MIR-Bereich jedoch nicht mehr die inter-
ferometrische Messung. Offensichtlich ist der Innenradius der zirkumbinéren Scheibe zu
grof3, um noch effektiv im MIR-Bereich leuchten zu kénnen. Der Positionswinkel, den man
aus einem Vergleich des Modells bei A = 12,5 ym mit den Messungen bestimmen kann,
betrigt auch PA = (53 £ 9)°.

Die visuelle Extinktion Ay, die aus dem Gesamtsystem, insbesondere dem zirkumbinéren
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Abbildung 6.6: Radialer Verlauf des 8 pm- (durchgezogene Linie), 10 um- (gepunktete Linie) und 12 pm-
Flusses (gestrichelte Linie). Die linke Abb. resultiert aus dem Modellansatz (i) und die rechte Abb. aus
dem Modellansatz (ii). S. auch Abb. 5.3.

Material resultiert, kann mit Hilfe einer von Rieke & Lebofsky (1985) eingefiihrten Relation
abgeschitzt werden. Sie fanden, dafl die Extinktion im interstellaren Raum als Funktion
der von Silikatstaub verursachten optischen Tiefe 7y aufgefafit werden kann, also Ay =
16,6 - 5. Hier ergibt sich Ay ~ 16,6 - 7g;sk (10 pm) ~ 12. Die Grofle 745 (10 pm) ist die
optische Tiefe in der Modellscheibe bei einem Inklinationswinkel von ¢ = 76°. Dieses
Ergebnis liegt zumindest in der gleichen Groéflenordnung wie das Meflergebnis, das bzgl.
T Tau Sa ermittelt wurde (Koresko et al. 1997).

Obwohl der zweite Modellansatz die Messungen tendenziell besser als der erste wiederge-
ben kann, was allein auf die kleinere Staubmasse in der zirkumstellaren Scheibe zuriickzufiihren
ist, konnte gem&fl der Abb. 6.6 die Existenz einer zirkumbinéren Scheibe mit Hilfe unserer
Messungen mit MIDI nicht nachgewiesen werden. Zukiinftige, rdumlich hochauflésende Beob-
achtungen konnen klédren, wie das zirkumbindre Material um T Tau S tatséchlich verteilt ist.

Ergéinzt wird die Analyse von T TauS durch ein Modell von T TauSb. In diesem Modell-
ansatz wird eine zirkumbinére Scheibe nicht beriicksichtigt. Auf eine hohe Akkretionsrate von
T TauSb in der GréBenordnung von 1077 Mua~! wurde schon in der vorangegangenen Studie
von Diichene et al. (2005) verwiesen. Die Akkretionsleuchtkraft von T Tau Sb liegt bei 3,7 L. Die
Masse der Modellhiille betrigt 4,3 - 1078 My,. Das im Gegensatz zu T Tau Sa leuchtschwiichere
Objekt und der geringe Auflenradius von 5 AE erklidren die geringe raumliche Auflésung, die der
Visibilitatsverlauf aus dem Modell vorgibt.

6.4.2 DR Tau

An der geringen Steigung der gemessenen Fliisse im U-, V- und B-Band erkennt man, dafl der
Spektralverlauf von DR Tau bei kurzen Wellenldngen nicht allein von einem Schwarzkorperstrah-
ler mit der Temperatur T, = 4050 K wiedergeben werden kann (s. Abb. 6.8). Akkretion ist die
Strahlungsquelle, die in diesem Spektralbereich zusétzlichen Fluf3 liefert.

Abgesehen von der stellaren Leuchtkraft und der Massenakkretionsrate, bestétigen die in
unserem Modell fiir DR Tau eingesetzten stellaren Parameter die in der vorangegangenen Mo-
dellstudie von Akeson et al. (2005) abgeleiteten Werte (s. Tabelle 6.1). Akeson et al. (2005)
verwendeten in ihrer Modellstudie jedoch eine stellare Leuchtkraft von L, = 0,9Ls und eine
Akkretionsrate von M ~ 81078 Mpa~!, was im Widerspruch zum ersten Ergebnis unserer
Modellstudie steht (Tabelle 6.3). Tatséchlich gelingt es aber auch in einem zweiten Modell, die
spektrale Energieverteilung und die MIR-Visibilitéten mit den gleichen Werten fiir die stellare
Leuchtkraft und die Akkretionsrate zu reproduzieren, wie sie von Akeson et al. (2005) vorgege-
ben werden. Die Ergebnisse der Modelle (1) und (2) mit den verschiedenen Werten fiir L, und
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Abbildung 6.7: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fir die Basislinien von B=42m, 61 m
und 85 m, die aus den Messungen und dem Modell von T Tau Sb resultieren.

M werden in der Abb. 6.8 gezeigt. Folgende Unterschiede lassen sich bzgl. den resultierenden
Fliissen F;(\) und F5(\) sowie den MIR-Visibilitdten Vi(A) und Va(A) aufzeigen: Fj(A=0,55 ym)
und F5(A=0,55 pm) weichen um —22% sowie F}(A=2,2 um) und F»(A=2,2 pm) um +26% vonein-
ander ab. Die prozentuale Abweichung zwischen V;(A=10,5 ym) und V(A=10,5 pm) liegt bei 1%.
Die gesamte Akkretionsleuchtkraft liegt je nach Modell bei Lace;1 = 0,19 Lo bzw. Lageo = 1,0L6.
Aus dem Vergleich der beiden Modelle kann zusammenfassend festgestellt werden, daf§ die stella-
re Leuchtkraft und die Akkretionsleuchtkraft, die aus der Massenakkretionsrate resultiert, nicht
unabhéingig voneinander und damit zweifelsfrei aus der spektralen Energieverteilung und der
interferometrischen Messung im MIR-Bereich bestimmt werden kénnen.

In diesem Zusammenhang sei erwéhnt, dal Mohanty et al. (2005) mit Hilfe einer Analyse
der Halbwertsbreite der CaIl-Linien sogar eine Massenakkretionsrate von M ~ 2,2-1077 Mpa ™!
fiir DR Tau ableiten konnten. Schliefllich bestimmten Robitaille et al. (2007) anhand einer Un-
tersuchung der spektralen Energieverteilung von DR Tau ein Werteintervall fiir M, das von den
Werten 6,9 - 1072 Mpa~! und 1- 1075 Mga~! begrenzt wird.

Der NIR-Flu8 nimmt mit zunehmendem Inklinationswinkel in Schritten von AY¥ = 5° um
38 % ab. Dadurch 148t sich der Inklinationswinkel der Scheibe mit entsprechend hoher Genauig-
keit bestimmen. Sofern man die gemessene visuelle Extinktion von Ay = 1,6 mag (Muzerolle
et al. 2003b) ausschlielich der zirkumstellaren Scheibe um DR Tau zuschreiben kann, die in
Abhéngigkeit vom Inklinationswinkel ¢ die Sichtlinie des Beobachters kreuzt, 148t sich ¢ ~ 20°
ableiten. Wird die visuelle Extinktion aber auch von Material hervorgerufen, das sich aufler-
halb des Systems befindet, so ist der Inklinationswinkel der Scheibe entsprechend kleiner. Die
Hiillenmasse in unserem Modell betrigt 1- 1078 M.
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Abbildung 6.8: Spektrale Energieverteilung und MIR- Visibilititen fir eine Basislinie von B=60m, die
aus den Messungen und dem Modell fiir DR Tau resultieren. Rot eingezeichnet ist das Ergebnis, das
sich aus einem Modell mit einer stellaren Leuchtkraft von L, = 0,9 Lo und einer Akkretionsrate von
M=810"8 Mya~" ergibt, anstatt die in den Tabellen 6.1 und 6.3 aufgelistete Parameterkombination zu

verwenden (blave Kurve/Visibilititspunkte).

6.4.3 GW Ori

Wie frithere Millimetermessungen gezeigt haben (Mathieu et al. 1995) und wie von dieser Mo-
dellstudie bestétigt wird, gehort die zirkumstellare Scheibe um GW Ori mit Mg = 1,0 Mg
zu den massereichsten, zirkumstellaren Scheiben (s. Tabelle 6.3). Im Vergleich zu den ande-
ren Objekten unserer Modellstudie besitzt die Modellscheibe von GW Ori dariiberhinaus den
grofften Auflenradius. Abgesehen von der Leuchtkraft konnen alle weiteren stellaren Parameter
und die Akkretionsrate bestéiitigt werden, die Calvet et al. (2004) mit Hilfe einer Analyse des
UV-Spektrums berechneten. Die Akkretionsleuchtkraft liegt hier bei 5 L. Die Hiillenmasse be-
trigt 4-1078 M. Wird im Modell von GW Ori eine Leuchtkraft von L, = 62 L, verwendet, wie
es Calvet et al. (2004) ermittelt haben, hétte dies einen Modellflu} zur Folge, der insbesondere
im K-Band um einen Faktor von 1,2 grofer als der gemessene Wert ist. In der Abb. 6.9 sind auch
die Ergebnisse des Modells mit einer Leuchtkraft von L, = 62 L, eingezeichnet (rote Kurven).
Obwohl die spektrale Energieverteilung und die Visibilitdtsmessung der kurzen Basislinie
reproduziert werden, kann kein Modell gefunden werden, das gleichzeitig auch die Visibilitéits-
messung mit der grofien Basislinie wiedergibt. Mathieu et al. (1997) stellten unter Anwendung
spektroskopischer Mefimethoden fest, dafl GW Ori bei einem projizierten Abstand zwischen
asep = 1,08AE und asp = 1,18 AE einen stellaren Begleiter mit einer Sternmasse von 0,5
bis 1 Mg besitzt. Dieser Begleiter, so Mathieu et al. (1997), erzeugt auf seinem Weg um die
Hauptkomponente zwischen den Radien 7 = 0,17 asep und 7 = 3,0 asep €inen staubfreien Ring in
der zirkumstellaren Scheibe. Mit Hilfe einer theoretischen Modellstudie iiber die Struktur die-
ses Doppelsternsystems bestimmten Artymowicz & Lubow (1994) fiir die zirkumbinére Scheibe
von GW Ori einen Innenradius von < 2,3 asep. Die Hauptkomponente und der Begleiter besitzen
selbst noch eigene zirkumstellare Scheiben mit den Auflenradien von 0,46 asep bzw. 0,20 agep. Un-
ser erstes Modell fiir GW Ori mit den Parametern aus Tabelle 6.3 besitzt einen Innenradius, der
gleich dem geschétzten Sublimationsradius ist, also Riy = Rgup. Auf eine Scheibenliicke, wie von
Artymowicz & Lubow vorgeschlagen wurde, wird hier noch verzichtet. In einem zweiten Model-
lansatz hingegen wird in die Scheibe um GW Ori eine ringférmige, staubfreie Liicke geschnitten,
die von den Radien 0,5 AE und 3 AE begrenzt wird. Bei diesem, hier nicht abgebildeten Modell
158t sich folgendes konstatieren: Der gesamte NIR-Flufl aus dem Modell liegt um 70 % unter
den entsprechenden photometrischen Mefiwerten. Zwar nimmt die Visibilitdt auf der langen Ba-
sislinie nun einen steigenden Verlauf ein, die Visibilitit auf der kurzen Basislinie nimmt aber
im Vergleich zur Messung gleichméflig im gesamten N-Band um 20 % ab. Auch Modifikationen
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Abbildung 6.9: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten fir die Basislinien von B=56m und
87m, die aus den Messungen und dem Modell fiir GW Ori hervorgehen. Die Ergebnisse zweier verschie-
dener Modelle sind eingezeichnet, die sich nur in der stellaren Leuchtkraft voneinander unterscheiden
(schwarz: Ly=40 L), rot: L,=62Lg ). Die ansteigende Visibilitit auf der grofien Basislinie, die von un-
serem Modell nicht reproduziert werden kann, verweist auf eine leuchtkrdftige Dichtestruktur im Inneren
der Scheibe (<5AE), deren Intensititsverteilung im MIR-Bereich zu groflen Radien steil abnimmt (s.
Kap. 6.4.1).

der Grenzradien der Scheibenliicke bringen keine Verbesserungen mit sich. Diese Abweichungen
konnen dadurch erklart werden, daf3 die ringformige Scheibenliicke, wie in unserem Modell ange-
nommen, in Wirklichkeit nicht vollig staubfrei ist. In aktuellen theoretischen Studien geht man
davon aus, dal Materiestrome zwischen der zirkumbinéren und den zirkumstellaren Scheiben die
Massenakkretion auf die einzelnen Komponenten aufrecht erhalten (z.B. Giinther & Kley 2002).
Aber auch der in unserem Modell nicht beriicksichtigte stellare Begleiter kann die Visibilitét
beeinflussen.

Um die Struktur der innersten Scheibenregion um GW Ori zu entschliisseln (~1 AE), sind
sowohl kompliziertere Scheibenmodelle als sie in unserer Studie aufgestellt werden, als auch
zusétzliche interferometrische Beobachtungen, beispielsweise mit AMBER (s. Kap. 7), vonnoten.
Mit AMBER wiirden auch Phaseninformationen bei der Messung gewonnen werden, um Kklein-
skalige Strukturen in der Scheibe analysieren zu koénnen. Denn diejenigen Strukturen der In-
tensitatsverteilung, die von der Rotationssymmetrie abweichen, sind von der reinen Visibi-
litdtsmessung mit MIDI nicht aufzuldsen (s. Kap. 9).

6.4.4 HD72106B

HD 72106 B ist im Gegensatz zu den anderen T Tauri-Objekten dieser Studie ein bisher selten
studiertes junges stellares Objekt. Als stellare Leuchtkraft wird im Modell L, = 28 L, gesetzt.
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Abbildung 6.10: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fir die Basislinien von B=88 m und
127m, die aus den Messungen und dem Modell fiir HD 72106 B resultieren. Der ungewdhnliche Verlauf
in den gepunktet dargestellten Bereichen der Visibilititsmessungen ist ein Uberbleibsel der tellurischen
Ozonbande, die bei der Datenreduktion nicht véllig beseitigt werden konnte.

Dieser Zahlenwert resultiert direkt aus einer Anpassung einer Planckfunktion mit einer Tempera-
tur von T, = 9500 K an die photometrischen Messungen im U-, V- und R-Band. Zwei Merkmale
legitimieren die besondere Stellung von HD 72106 B gegeniiber den iibrigen Objekten:

HD 72106 B besitzt fiir einen T Tauri-Stern ein sehr hohes Alter. Das Alter begriindet auch,
warum der Infrarotexzefl erst bei Wellenléingen \ £ 2,2 um einsetzt und warum kaum noch An-
zeichen fiir Akkretion vorliegen (schwache Ha-Emission; Vieira et al. 2003). Unser Modell von
HD 72106 B besteht aus einer passiven, zirkumstellaren Scheibe, ohne gleichzeitig Akkretions-
prozesse oder eine zirkumstellare Hiille zu beriicksichtigen. Eine Auflésung der inneren Kante
der zirkumstellaren Scheibe kann mit Hilfe unseres Modellansatzes nicht nachgewiesen werden:
Der Innenradius unseres Scheibenmodells stimmt mit dem Sublimationsradius iiberein.

Das zweite besondere Merkmal von HD 72106 B ist, dal das Objekt der Infrarotbegleiter von
der Hauptkomponente ist. HD 72106 A, das von der B-Komponente einen projizierten Abstand
von ca. 280 AE besitzt, hat sich bereits zu einem Hauptreihenstern entwickelt (Wade et al. 2005).
Die A-Komponente ist dafiir verantwortlich, daf§ Auflenbereiche der zirkumstellaren Scheibe um
den Infrarotbegleiter fehlen. In diesem Zusammenhang ist HD 72106 B auch das einzige Objekt
unserer Studie, bei dessen Modellierung der Ansatz aus Gl. 5.2 mit Rtp = 10 AE verwendet wird.
Dadurch kann der ab einer Wellenldnge von A = 20 um abrupt einsetzende, streng monotone
Abfall der spektralen Energieverteilung reproduziert werden (s. Abb. 6.10). Auch erzwingt man
mit Hilfe dieses Ansatzes einen Anstieg der MIR-Visibilitdten im Modell fiir Wellenldngen A >
10,5 pm.
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Abbildung 6.11: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fiir die Basislinien von B=46m,
d5m, 61m und 65m, die aus den Messungen bzw. unseren Modellen von RU Lup resultieren. Die blauen

und roten Kurven/Visibilitdtspun[cte geben die Ergebnisse zweier Modelle mit verschiedenen Akkretions-
raten M = 1- 1078 Moa™ und M = 5 - 1078 Mua™' wieder.

6.4.5 RULup

Wie eine Studie von Lamzin et al. (1996) zeigte, war RU Lup zumindest voriibergehend ein stark
akkretierendes Objekt. Lamzin et al. (1996) leiteten in ihrer theoretischen Modellstudie und an-
hand der spektralen Energieverteilung eine Akkretionsrate von M ~ 3-10~7 Mpa~! ab. Mit Hilfe
des von uns aufgestellten Modells und unter Beriicksichtigung der spektralen Energieverteilung
und der interferometrischen Messungen mit MIDI kann jedoch eine solch hohe Akkretionsrate,
wie sie Lamzin et al. (1996) gefunden haben, ausgeschlossen werden. Sie wird in unserer Studie
zaM=1-10"8 M@a_1 mit einer Akkretionsleuchtkraft von L,.. = 0,1 L bestimmt. In einer
aktuelleren Studie konnte nach einer Analyse des UV-Spektrums von RU Lup eine Akkretionsra-
te von M = (5+2)-1078 Mpa~! gemessen werden (Herczeg et al. 2005), was unserem Ergebnis
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nahe kommt. Eine hohere als die in unserem Modell verwendete Akkretionsrate hétte zwar zur
Folge, dafl die Visibilitit im gesamten N-Band — aufgrund der zunehmenden Ausleuchtung der
Scheibe — sinkt, hinsichtlich der spektralen Energieverteilung wiirde aber daraus gleichzeitig
ein hoherer NIR- und MIR-Fluf} als von den Messungen vorgegeben, resultieren. Die Abb. 6.11
priisentiert unser bestes Modell mit M = 1-10"8Mga~! (blaue Kurve/Visibilititspunkte).
Zum Vergleich wird dort aber auch ein Modell mit M = 5- 1078 Mgpa~! wiedergegeben (rote
Kurve/Visibilitdtspunkte). Die iibrigen Parameter der beiden Modelle werden ansonsten bei-
behalten. Die Akkretionsleuchtkraft im Modell mit M = 1-10"8Mga~' betriigt 0,1Le. Die
hier verwendete stellare Leuchtkraft von L, = 1,27 L stimmt mit einem Wert iiberein, der erst
kiirzlich von Gras-Veldzquez & Ray (2005) abgeleitet wurde und auch ein Mittelwert friitherer
Messungen darstellt (Herczeg et al. 2005: 0,49 L; Nirnberger et al. 1997: 2,2Ls). Es konnte
kein Modell gefunden werden, das den MIR-FIufl wiedergibt. Die Abweichungen liegen hier bei
maximal 37 %. Die Hiillenmasse betrigt 1,8-107'° M. Dieses Ergebnis entspricht den visuellen
Beobachtungen von Giovanelli et al. (1995), die bei RU Lup keine Hinweise fiir eine zirkumstel-
lare Hiille finden konnten.

Die Tatsache, daff die Visibilitdtsverlaufe der Messungen bei B = 55m (~8,3AE) und
B = 65m (~6,9AE) unterschiedliche Gradienten aufweisen, wobei sich die zugehorigen Po-
sitionswinkel um nur 1° voneinander unterscheiden, kénnte durch einen Meffehler verursacht
sein. Nachdem aber beide Messungen in unterschiedlichen Beobachtungsnéichten durchgefiihrt
wurden (Tabelle 6.2), konnte dieser Unterschied aber auch durch eine kurzfristige Modifikation
der Intensitéitsverteilung der Scheibe hervorgerufen worden sein.

6.4.6 AS205

Die Nordkomponente: Nur im NIR- und MIR-Bereich liegen Fluimessungen vor, die ein-
deutig dieser Komponente zugeschrieben werden kénnen (Eisner et al. 2005a; Prato et al. 2003;
diese Studie). Bei allen weiteren photometrischen Messungen konnte das System rédumlich nicht
aufgelost werden, was bei der Modellierung der spektralen Energieverteilung zu berticksichtigen
ist. Im visuellen Wellenlédngenbereich gelang es Cohen & Kuhi (1979) den Fluf} jeder einzelnen
Komponente raumlich getrennt zu messen. Nachdem aber AS 205 N eine sehr aktive und variable
Quelle darstellt (Johns-Krull et al. 2000; Eisner et al. 2005a), ist davon auszugehen, daf sich
der visuelle Fluf} seit der Messung von Cohen & Kuhi verindert hat.

Die Visibilitit, die auf der Basislinie von B = 89 m gemessen wurde, liegt um 30 % unter dem
aus dem Modell resultierenden Wert. Aufgrund einer Verschlechterung der Wetterverhéaltnisse
zum Zeitpunkt dieser Beobachtung wurden zur Datenkalibration Standardsterne vom Vortag,
dem 29.5.2005, benutzt (s. Tabelle 6.2), die aber unter verschiedenen Basislinien gemessen
wurden. Die relativ groflen Fehlerbalken von AV = 0,3 ergeben sich jedoch allein aus den
Messungen verschiedener Standardsterne in der Beobachtungsnacht vom 30. 5. 2005, in der auch
das Objekt auf der Basislinie B = 89 m beobachtet wurde. Diese Visibilitdtsmessung wird bei
der Modellierung aber weniger als die verbleibenden Messungen gewichtet.

Die aus dem Modell von AS 205 N resultierende spektrale Energieverteilung weicht im NIR-
Bereich um 40 % von den Messungen von Prato et al. (2003) ab (s. Abb. 6.12). Sie stimmt aber
mit den entsprechenden Fliissen iiberein, die von Eisner et al. (2005a) bestimmt wurden (s.
Abb. 6.12), was auf eine intrinsische Variabilitédt im NIR-Bereich der Quelle verweist. Der von
Eisner et al. (2005a) bzgl. der stellaren Leuchtkraft abgeleitete Wert von Lgar = 1,3 L, der um
einen Faktor 7 kleiner als die anderen vorangegangenen Mefergebnisse ist (Prato et al. 2003;
Liu et al. 1996), kann von unserem Modell hingegen nicht bestétigt werden. Die im Modell
beriicksichtigte Massenakkretionsrate von M = 7 - 10~ Mua~! entspricht aber wiederum den
Abschiitzungen von Eisner et al. (2005a) und Johns-Krull et al. (2000: M = 6,710~ Mga™1).
Die Akkretionsleuchtkraft betrigt La.. = 6 Lg. Damit ist AS 205 N das aktivste T Tauri-Objekt
in unserer Studie. Die Hiille besitzt eine Masse von 1,4 - 1078 M.
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Abbildung 6.12: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fiir die Basislinien von B=54m,
56m und 89m, die aus den Beobachtungen und dem Modell von AS 205N resultieren. Nur die Fliisse
im NIR- und MIR-Bereich kénnen der Nordkomponente eindeutig zugeordnet werden. Bei allen anderen
Messungen wurde das Doppelsternsystem rdaumlich nicht aufgeldst.

Die Siidkomponente: Wie bei AS 205 N ist die Modellierung der spektralen Energieverteilung
von AS 205 S dadurch erschwert, dafl die gemessenen photometrischen Fliisse im visuellen, FIR-
und Millimeterbereich beiden Komponenten zugeordnet werden miissen. Wie oben erwéhnt,
existiert auch eine éltere photometrische Messung im V-Band, bei der es gelang, die Fliisse beider
Komponenten getrennt voneinander zu messen (Cohen & Kuhi 1979). Cohen & Kuhi hatten es
aber versiumt, die beiden Meflwerte den einzelnen Komponenten zuzuordnen. Es héngt von der
Variabilitéit des visuellen Flusses ab, ob die von Cohen & Kuhi gemessenen Werte noch heute den
einzelnen Komponenten zugeordnet werden kénnen. Die visuelle Extinktion der Stidkomponente
ist dariiberhinaus nicht eindeutig genug bestimmt. Wihrend Prato et al. (2003) von Ay = (2,1+
1,0) mag ausgehen, leiteten Eisner et al. (2005a) und McCabe et al. (2006) tendenziell hohere
Werte ab, namlich Ay = (3,6 = 1,0) mag bzw. Ay ~ 2,41 mag. Innerhalb der Fehlerintervalle
stimmen die Messungen zwar untereinander iiberein, doch verhindert die Streuung der Werte
um 1mag eine nachtrigliche Zuordnung der gemessenen, raumlich aufgelosten, visuellen Fliisse.

Der aus dem Modell AS205S resultierende Flufl weicht im L-Band um 26% von den ge-
messenen Fliissen von Prato et al. (2003) ab (s. Abb. 6.13). Die NIR-Fliisse, die sich aus dem
Modell der Nordkomponente ergaben, weichen sogar um 40% von den zugehérigen MefSwerten
ab. Letzteres konnte durch die in AS 205 N vorliegende Variabilitéit erklédrt werden, nachdem die
aktuelleren Messungen von Eisner et al. (2005a) reproduziert werden konnten. Es ist moglich,
daB eine potentiell vorliegende Variabilitdt der Stidkomponente ebenfalls fiir die Abweichung der
Modell- von den Meflwerten verantwortlich ist. Die Akkretionsleuchtkraft im Modell liegt bei
Lace = 0,32Lg. AS205S besitzt eine Hiille mit einer relativ grofen Masse von 0,002 M. Die-
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Abbildung 6.13: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten fiir die Basislinie von B=52m, die
aus den Messungen bzw. dem Modell von AS 2058 resultieren.

se Hiillenmasse kénnte ein indirekter Verweis auf das geringe Alter dieses Objektes sein, wenn
man davon ausgeht, dafl der Hiillenstaub im Laufe der Entwicklung auf die Scheibe akkretiert.
Die interferometrischen Messungen bei den Basislinien von B = 56 m und B = 85m (s. Tabel-
le 6.2) mussten aufgrund der schlechten Wetterverhiltnisse, die wihrend den Beobachtungen
herrschten, verworfen werden.

Laut Eisner et al. (2005a) ist AS 205 S selbst ein Doppelsternsystem. Beide Komponenten be-
sitzen einen projizierten Abstand von ca. 1,3 AE bei einem Positionswinkel von PA = 101°. Ein
solches Binédrsystem wird im vorgestellten Modellansatz fiir AS 205 S aber nicht beriicksichtigt.

6.4.7 HBC639

HBC 639 ist neben HD 72106 B das einzige Objekt, bei dem bei der Modellierung weder Ak-
kretionseffekte noch eine Hiille beriicksichtigt werden miissen. Trotz eines Alters von 1 bis
3 Millionen Jahren (Gras-Veldzquez & Ray 2005) liegen bzgl. HBC 639 kaum noch Hinweise
fiir Akkretion vor (Prato et al. 2003). Da die Aquivalenzbreite der Ha-Linie kleiner als 10 A ist,
kann HBC 639 nicht mehr als ein klassischer T Tauri-Stern angesehen werden. Solche Objekte
werden als ,, Weak-Line T Tauri-Sterne® bezeichnet.

Mit Hilfe der in Tabelle 6.3 fiir HBC 639 aufgelisteten Parameterkombination konnten die
MIR-Visibilitdten am besten wiedergegeben werden. Dieses Modell bringt aber, wie in Abb. 6.14
gezeigt, einen steilen Abfall des FIR-Flusses mit sich. HBC 639 besitzt bei einem projizierten
Abstand von ca. 320 AE einen Infrarotbegleiter (s. auch Kap. G.10). Es ist nicht geklirt, ob der
Infrarotbegleiter auf seiner Umlaufbahn die #uBeren Scheibenbereiche der Hauptkomponented
noch beeinflussen, d.h. beschneiden kann, wodurch der steile Abfall im FIR-Bereich gerechtfer-
tigt wire. Entspricht dieser Abfall der Realitidt, dann miissen die FIR-Fliisse, die ebenfalls in
Abb. 6.14 eingezeichnet sind, dem Infrarotbegleiter zugeschrieben werden. Der Infrarotbeglei-
ter ist selbst ein Doppelsternsystem und tief in eine zirkumstellare Hiille eingebettet. Aufgrund
fehlender FluBmessungen im Millimeterbereich, die eindeutig der Hauptkomponente zugeschrie-
ben werden konnen, stellt die abgeleitete Masse der zirkumstellaren Scheibe von HBC 639 einen
oberen Grenzwert dar.

Werden fiir das Scheibenmodell von HBC 639 Modellparameter gewéhlt, aus denen ein
groflerer FIR-Fluf3 resultiert, beispielsweise mit Hilfe einer Vergréflerung des Modellparameters
B (s. Gl. 4.2), dann hat dies i.d.R. auch eine verénderte Scheibenform und damit eine modifizier-
te Intensitéitsverteilung zur Folge. Insbesondere aus einer Vergroflerung des Modellparameters

9Die Hauptkomponente ist die Nordwestkomponente des Systems.



106 KAPITEL 6. BEOBACHTUNGEN VON T TAURI-OBJEKTEN MIT MIDI

— T T T 1.0 T T T T T T

/. R HBC 639

09l A 4

o

h

(o]
T
1

o

N

T T
>

1

Normierte Visibilitat

0.6 -

HBC 639, B=59m, PA=122"

0.5 1 1 1 1 1 1
7 8 9 10 1 12 13 14
A [um]

1.0 T T T T T T 1.0
0.9 1 0.9

2 o8 -

o>

2 07f f A A

Normierte Visibilitst
= 4
Normierte Visibilitst
o>

A A f

0.6 1 0.6 1

HBC 639, B=65m, PA=51" ] I HBC 639, B=74m, PA=61"

0.5 1 1 1 1 1 1 0.5 1 1 1 1 1 1
7 8 9 10 11 12 13 14 7 8 9 10 11 12 13 14
A [pm] A [pm]

Abbildung 6.14: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilititen fiir die Basislinien von B=59m,
65 m und 74 m, die aus den Beobachtungen und dem Modell von HBC 639 resultieren. Die photometrischen
Messungen im FIR-Bereich werden dem Infrarotbegleiter zugeschrieben. Die roten Kurven/Punkte geben
die Modellergebnisse wieder, die aus der Verwendung des Parameterwertes 8 = 1,05 resultieren, anstatt
B = 1,00 zu verwenden (blauve Kurven/Visibilititspunkte).

0 weitet sich die Scheibe senkrecht zur Mittelebene auf, wodurch &uflere Scheibenbereiche noch
effektiver aufgeheizt werden. Die Intensitidtsverteilung im MIR-Bereich nimmt folglich weniger
stark zu groflen Radien ab, was den Visibilitdtsabfall nach sich zieht. Die Abb. 6.14 zeigt ne-
ben dem Ergebnis aus dem Modell, das am besten die Visibilitdtsmessungen wiedergeben kann,
auch die Ergebnisse eines zweiten Modells, bei dem 3 = 1,05 gewihlt wird. Die iibrigen Modell-
parameter bleiben ansonsten unverindert. Man erkennt, dafl im Vergleich zum vorangehenden
Modell die MIR-Visibilitdten auf allen Basislinien um mindestens 10 % abnehmen, wihrend der
FIR-Fluf} gleichzeitig um 160% zunimmt.

Das Fehlen einer Hiille um die Hauptkomponente konnte eine Erkldrung dafiir sein, warum
Akkretionsprozesse schon zum Erliegen kamen. Denn gerade massereiche, zirkumstellare Hiillen
stellen dem System auch lingerfristig ausreichend Akkretionsmaterial zur Verfiigung. Eine wei-
tere Besonderheit von HBC 639 ist, dafl sich die einzelnen Komponenten des Systems in einem
sehr unterschiedlichen Entwicklungszustand befinden (Prato et al. 2003).

6.4.8 SCrA

Die Nordkomponente: Nur die photometrischen Messungen im NIR- und MIR-Band wer-
den ausschliefllich dieser Komponente zugeschrieben. Die anderen uns zur Verfiigung stehenden
Messungen konnten das System, bestehend aus der Nord- und Siidkomponente, rdumlich nicht
auflosen.
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Abbildung 6.15: Spektrale Energieverteilung und MIR- Visibilititen fir die Basislinien von 55m und
66m, die aus den Beobachtungen und dem Modell von S CrA N resultieren. FEin zweites Modell mit
B=0,90, h1oo=12 AE und c1=>5,510"2 (rote Kurven/Visibilititspunkte) kann den NIR-Bereich der spek-
tralen Energieverteilung besser als das erste Modell (blaue Kurve/Visibilititspunkte) wiedergeben.

Um generell einen zu hohen Fluf} im visuellen und NIR-Spektralbereich sowie zu hohe MIR-
Visibilitdten im Modell zu vermeiden, werden die in Tabelle 6.3 angegebenen Werte fiir Ay,
T, und Tgy, herangezogen. Die im Modell verwendete visuelle Extinktion Ay und die effektive
Sterntemperatur T, liegen noch innerhalb der 1o-Fehlerintervalle (1,0 mag bzw. 400 K) der Me8-
ergebnisse, die aus der Studie von Prato et al. (2003) stammen. Die NIR-Fliisse, die aus dem
Modell resultieren, weichen um 60 % von den gemessenen Werten ab (s. Abb. 6.15). Die Akkre-
tionsleuchtkraft in diesem Modell liegt bei 0,7 Lo. Die Hiillenmasse in diesem Modell betrégt
1,4-1072 M,

Es kann noch ein zweites Modell fiir S CrA N gefunden werden, das zwar die Visibilitétsmes-
sungen etwas schlechter wiedergibt (Abweichung von der Messung maximal 6 %), die spektrale
Energieverteilung fiir Wellenléingen A < 14 um kann aber im Gegensatz zum ersten Modell re-
produziert werden. Analog zum Modell von HBC 639 (Kap. 6.4.7) miissen die FIR-Fliisse dann
iiberwiegend der zweiten Komponente im System zugeordnet werden. Im Gegensatz zum ersten
Modell werden hier fiir die Parameter 3, higp und ¢; die Werte 0,90, 12 AE bzw. 5,5 - 1072 ver-
wendet. Je kleiner der Inklinationswinkel im ersten Modell ist, umso geringer ist die Abweichung
zwischen Modell und Messung im NIR-Bereich. Hingegen kann im zweiten Modell auch noch ein
Inklinationswinkel von 9 = 45° die spektrale Energieverteilung reproduzieren.

Die Siidkomponente: Die Siidkomponente von S CrA ist im visuellen und NIR-Bereich die
leuchtschwiichere Komponente im Doppelsternsystem. Das Objekt ist wie die Nordkomponente
aktiv, was beispielsweise eine Untersuchung der Br+-Linie ergab (z.B. Prato et al. 1997). Die Ak-
kretionsrate ist bisher aber noch nicht bekannt. Die im Modell verwendete Massenakkretionsrate
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Abbildung 6.16: Spektrale Energieverteilung und MIR-Visibilitdten fiir die Basislinie von B=70m, die
aus den Beobachtungen und unserem besten Modell fiir S CrA S resultieren.

(s. Tabelle 6.3) ergibt mit den Messungen die beste Ubereinstimmung. Die Akkretionsleucht-
kraft liegt bei 0,2Ls. Die Massenakkretionsrate, die in diesem Modell verwendet wird, stellt
schon einen oberen Grenzwert dar, da fiir noch groflere Raten, die Ausleuchtung der Scheibe
verstarkt und die Visibilitdt im MIR-Bereich abnehmen wiirde. Wird hier auf den Ansatz der
aktiven Scheibe verzichtet, aber eine zirkumstellare Hiille im Modell beibehalten, dann liegen
Abweichungen nur bzgl. der modellierten Visibilitit vor. Diese liegen dann um +2 % hoher als
im Modell mit der Akkretion. Auf eine noch existierende Hiille um S CrA S und S CrA N deuten
indirekte Hinweise: Um eine zu friihzeitige Verschiebung des Scheibeninnenradius zu grofleren
Radien zu verhindern (s. Kap. 7.1), kann eine massereiche Hiille auch ldngerfristig noch aus-
reichend Material fiir die Akkretion liefern (Prato et al. 1997) und damit fiir einen Erhalt
des Innenradius bei R;y = Rgup sorgen. Sie hat in unserem Modell aber nur eine Masse von
1,7 - 108 M. Demnach miiiten auch noch auBerhalb der in unserem Modell implementierten
Hiille groflere Staubmengen vorliegen. Die Abb. 6.16 repréasentiert unsere Modellergebnisse.

6.5 Staubentwicklung in allen T Tauri-Objekten?

Nachdem in Kap. 5.5 gezeigt wurde, dafl die lokale Zusammensetzung des Silikatstaubs in der
zirkumstellaren Scheibe um RY Tau vom Sternabstand abhéngt, soll in diesem Teilabschnitt
iiberpriift werden, ob sich in den jungen stellaren Objekten, die dieser Studie zugrunde liegen,
die gleichen Ab#ngigkeiten finden lassen. In den Abb. 6.17f. werden die mittels MIDI gewonnenen
Spektren und korrelierten Spektren aneinander gereiht dargestellt. Ebenfalls eingezeichnet sind
die Modellfunktionen sowie die kumulierten amorphen und kristallinen Silikatbeitrige (griine,
blaue bzw. rote Kurven; s. Legende von Abb. 2.4f.), die aus der Modellierung der 10 um-Bande
resultieren (Kap. 2). Die Ergebnisse dieser Studie sind in der Tabelle 6.5 zusammengefafit und
lassen folgende Schluffolgerungen zu:®

i. Wie schon in Kap. 5.5 fiir RY Tau konstatiert wurde, bestéitigt unsere Analyse der Silikat-
bande, dafl der Beitrag des kristallinen Staubes mit dem réumlichen Auflésungsvermdogen
des Interferometers zunimmt. Dieser Anstieg des kristallinen Massenbeitrags setzt sich
aber bei vier von zwolf Objekten, insbesondere bei den Messungen mit den léingsten Ba-
sislinien, nicht kontinuierlich fort. Ein ungiinstiger Positionswinkel der Basislinient kénnte
die Ursache fiir diese Anomalie sein.

°Die Absorptionsbanden von T Tau Sa und T Tau Sb bleiben bei dieser Untersuchung unberiicksichtigt.
fwenn beispielsweise der Positionswinkel der Basislinie senkrecht zum Positionswinkel des Objektes steht,
wodurch sich die rdumliche Auflésung effektiv verringert (s. Kap. 7.4)
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Tabelle 6.4: Relative Massenanteile von amorph-kleinem (mg), amorph-grofiem
(Maq) und kristallinem (my,) Silikatstaub, abgeleitet aus den mit MIDI gewonnenen
(korrelierten) Spektren (s. Gl. 2.1). Angegeben sind jeweils die effektiven Lingen der
Basislinien B und das jeweils daraus resultierende rdaumliche Auflosungsvermdgen des
Interferometers. Eine Basislinie von B=0m entspricht der Beobachtung mit nur einem
Teleskop. Falls keine Silikatemission vorliegen sollte, ist dies mit ,—“ gekennzeichnet.
Auf eine Modellierung der Silikatbanden in den korrellierten Spektren von RU Lup, die
bei den Basislinien von B=46m, 55 m und 61 m gemessen wurden, muj$ hier verzichtet
werden, nachdem diese Spektren bei der Fertigstellung dieser Arbeit noch nicht zur
Verfiigung standen.

Objekt B [m] Auflésung max (%] mag (%] mik (%] T K]
T TauN 0 43AE 22415 65+£20 134+£10 396+5
42 35AE 16+10 47+17 38+14 444+4

61 2,4 AE 68 40+£22 5H54+26 520+12

85 1,7AE  13£10 5720 30=£17 530£10

DR Tau 0 43 AE 64+9 2+£3 35£10 373+£2
61 2,4 AE (== 8+12 8525 429+4

GW Ori 0 43 AE 294+ 3 7T0£5 1£2 522+7
56 8,1 AE 29+ 4 69 £6 24+2 59011

88 5,1 AE 31+4 60 £ 6 9+5 337+4

HD 72106 B 0 43 AE 31£9 414£15 28+£8 433+6
88 3,4AE 71+£5 8+6 21+6 232£2

127 24AE - - - -

RU Lup 0 43 AE 9£2 807 11£7 404&£3
65 2,0 AE 105 1513 7517 400+4

AS 205N 0 43AE  45+14 15414 39+21 33243
54 3,1AE 40 46 14 364

AS2058S 0 43 AE 18 £5 74+6 8+9 513+£9
52 32AE 17 76 7 593

HBC 639 0 43 AE 74 724+£10 214+£10 52443
59 3,0AE 11+5 2710 62+14 526+3

65 2,7AE 2£3 308 68£8 518%3

75 23AE _ _ _ _

SCrAN 0 43 AE 19+£5 7T9+£8 34 624+£5
56 2,4 AE = = = =

67  2,0AE _ _ _ _

SCrAS 0 43 AE 4+2 45+11 52+£14 431+£5
71 1,9AE 8+8 6415 28+11 477+4

ii. Der Massenanteil amorpher, 0,1 um-kleiner Silikatkérner nimmt nur bei den Objekten
TTauN und DR Tau mit zunehmender Léinge der Basislinie ab, wihrend er bei allen
iibrigen Objekten nahezu konstant bleibt.

iii.

Der Massenanteil amorpher, 1,5 um-grofler Teilchen nimmt nur bei den Objekten DR Tau,
AS205N und SCrA S mit dem raumlichen Auflésungsvermoégen des Interferometers zu.
Bei den Objekten T TauN, GW Ori, HD 72106 B, RU Lup und HBC 639 hingegen nimmt
er zugunsten des kristallinen Massenanteils mit zunehmender Lénge der Basislinie sogar
wieder ab. Es sei darauf verwiesen, dafl zum kristallinen Massenanteil auch kristalline
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Teilchen der Grofle 1,5 pum beitragen. Dieses Resultat widerspricht dem Ergebnis, das bzgl.
den HAeBe-Objekten gefunden wurde, wo mit zunehmender Liange der Basislinie auch der
Anteil grofer Kérner zunimmt (van Boekel et al. 2004).

iv. Bei wenigen Objekten (HD 72106 B, HBC 639, SCrAN) liegt im korrelierten Spektrum
langer Basislinien keine Silikat-Fmissionsbande vor. Die 10 ym-Bande tritt dann nicht auf,
falls die mittlere Staubkorngréfe in den betreffenden Scheibenregionen grofler als 4 pm ist
(s. Abb. 2.3; Min et al. 2006).

Restimierend wird bestétigt, daf die lokale Zusammensetzung des Silikatstaubs in den hier vorlie-
genden T Tauri-Objekten vom Sternabstand abhéngt. Die Abhéngigkeit liegt aber nicht mehr so
eindeutig wie bei RY Tau und den HAeBe-Objekten vor (innen: kristallin—grof; auflen: amorph—
klein). Im Vergleich zu RY Tau muf} dies aber nicht eine Folge der im Mittel geringeren Leucht-
kraft der hier untersuchten T Tauri-Objekte sein, sondern kann sich auch aus dem kleineren
Alter der Objekte ergeben.

6.6 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden von zwolf, iiberwiegend massearmen jungen stellaren Objekten die
spektralen Energieverteilungen und die mit dem Interferometer MIDI gewonnenen Visibilitéiten
modelliert. Die Dichteverteilungen der zirkumstellaren Scheiben waren vom parametrisierten
Modellansatz aus Gl. 4.1 und Gl. 5.4 vorgegeben. Die Ergebnisse dieses Kapitels sind:

i. Alle Objekte dieser Studie konnten mit MIDI rdumlich aufgeltst werden.

ii. In unserer Modellstudie konnte gezeigt werden, daf} die Ergebnisse rdumlich hochauflésen-
der Beobachtungen im MIR-Bereich, die ein Abbild kleinskaliger raumlicher Strukturen in
der Groflenordnung weniger Astronomischen Einheiten darstellen, gleichzeitig mit der spek-
tralen Energieverteilung vom visuellen bis Millimeterbereich reproduziert werden kénnen.
Dabei ist aber zu beachten, dafl die spektrale Energieverteilung keine raumlichen Informa-
tionen liefert. Die Menge derjenigen Modelle, die fiir sich alleine die spektrale Energiever-
teilung wiedergeben kénnen, konnte von den Messungen mit MIDI eingeschrinkt werden.
Dariiberhinaus konnten die Ergebnisse vorangegangener Parameterstudien, die auf grofier
réaumlicher Skala durchgefithrt wurden, von unserer Studie weitgehend bestéatigt werden.
Die Unterschiede, die vereinzelt zwischen den Me- und Modellergebnissen auftreten (Mas-
senakkretionsrate bei RU Lup; photometrische Fliisse bei AS 205N und AS 205 S), kénnen
in der Variabilitdt der Objekte begriindet sein.

iii. Der Modellansatz der passiven Scheibe ist fiir zehn von insgesamt zwolf jungen stellaren
Objekten nicht ausreichend, die spektralen Energieverteilungen und MIR-Visibilitdten re-
produzieren zu kénnen. Auch der Ansatz der rein aktiven Scheibe war iiberwiegend nicht
in der Lage, die MIR-Visibilitéten wiederzugeben. Dies ist ein Ergebnis von Kap. 5 und
resultierte auch aus ersten Modellierungsversuchen in der neuen Modellstudie dieses Kapi-
tels. Der Modellansatz der aktiven Scheibe hingegen, in dem zusétzlich eine optisch diinne
Hiille implementiert wurde, konnten die spektralen Energieverteilungen im NIR- und MIR-
Bereich und gleichzeitig die MIR-Visibilitdten erkldren. Eine Diskussion iiber die Ursache
und Wirkung der zirkumstellaren Hiille erfolgte in Abschnitt 5.6.

iv. Bei zwei Objekten dieser Studie, ndmlich HD 72106 B und HBC 639, wurde auf den Ansatz
der aktiven Scheibe mit Hiille verzichtet und ausschliefSlich das Modell der passiven Scheibe
herangezogen.
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vi.

vii.

viil.

Bei HD 72106 B handelt es sich um ein Objekt mit einem Alter von 10 Millionen Jah-
ren. Die Hinweise, die fiir den hohen Entwicklungsgrad der Scheibe sprechen und schon
in vorangegangenen Studien entdeckt wurden, sind die geringe Akkretionsrate und die
grofilen Massenanteile an kristallinen und grofien Staubkérnern (Schiitz et al. 2005; Vieira
et al. 2003).

Im Gegensatz dazu ist HBC 639 noch ein junges stellares Objekt (Wade et al. 2005).
HBC 639 gehort aber der Klasse der ,, Weak-Line T Tauri-Sterne* an.

Je nachdem welche Messungen, insbesondere welche photometrischen Fliisse zur Model-
lierung zur Verfiigung stehen, lassen sich verschiedene Parameterkombinationen finden
(T TauN, DR Tau, S CrA N), die in gleicher Weise die Medaten zu reproduzieren vermégen.

Bei T Tau S und GW Ori war eine Erweiterung des Modellansatzes notwendig:

Neben einer zirkumstellaren Scheibe um T Tau Sa existieren unter Beriicksichtigung aktu-
eller Messungen mit dem VLA und SINFONIE Hinweise, die fiir eine zirkumbinére Scheibe
sprechen. Der T Tauri-Stern T Tau Sb wiirde demnach auf seiner Umlaufbahn eine Liicke
zwischen der zirkumstellaren und zirkumbindren Region erzeugen. Unser Modellansatz
wurde fiir dieses System um die Parameter des Innen- und Auflenradius der zirkumbinéren
Scheibe erweitert. Zur Vereinfachung besitzt die zirkumbinédre Scheibe die gleichen Schei-
benparameter G und higp wie die zirkumstellare Scheibe. Mit Hilfe der Messungen mit
MIDI konnte letztendlich aber nicht die Pridsenz einer zirkumbindren Scheibe bestéitigt
werden.

Bei GW Ori, bei dem auch ein stellarer Begleiter im projizierten Abstand von ca. 1 AE
entdeckt wurde, verfuhr man in einem zweiten Modellansatz entsprechend, ohne aber ein
Modell zu finden, daf} alle Meflergebnisse komplett wiedergeben kann.

Die beiden Modelle von T TauS und GW Ori machen deutlich, dafl nicht jedes T Tauri-
Objekt einheitlich mit dem Ansatz der aktiven Scheibe mit Hiille modelliert werden kann.
Zur weiteren Analyse sind weitere, fiir diese Objekte spezifische Modellmodifikationen bzw.
zusétzliche, raumlich hochauflésende Beobachtungen vonndéten.

Die hellsten Komponenten der Mehrfachsysteme T Tau, AS 205 und S CrA konnten mit
MIDI raumlich getrennt beobachtet werden. In diesen Objekten lassen sich in den inneren
Scheibenregionen, die MIDI gemessen werden koénnen, keine strukturellen Unterschiede
gegeniiber den Einfachsystemen aufzeigen. Nur der in den spektralen Energieverteilungen
von HD 72106 B und HBC 639 vorliegende, mit zunehmender Wellenldnge streng monoton
abnehmende Infrarotexzefi deutet darauf hin, dal die stellaren Begleiter dieser beiden
letztgenannten Objekte jeweils die &ufleren Randstrukturen der zirkumstellaren Scheiben
beschneiden.

Analog zu RY Tau laft sich auch bei den leuchtschwicheren, jiingeren T Tauri Sternen
trotz der grofleren Streuung feststellen, dafl der Massenanteil von kristallinem Silikat mit
zunehmenden Auflésungsvermogen des Interferometers zunimmt.
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Abbildung 6.17: (Korrelierte) N-Band Spektren der Objekte, die in dieser Studie mit MIDI beobachtet
wurden (durchgezogene, schwarze Linien). Die Modellspektren mit den kleinsten x2-Werten sind in den
Abb. gestrichelt eingezeichnet (s. Kap. 2). Aufgrund des in einigen Spektren vorliegenden tellurischen
Ozonbandes ging das Wellenlingenintervall zwischen ~9,0um und ~9,7um nicht in die Modellierung
ein (gepunktete schwarze Linie). Die griinen, blauen und roten Kurven entsprechen den kumulierten
Massenanteilen von 0,1 um- und 1,5 um-grofien, amorphen sowie von kristallinen (0,1 um- und 1,5um-
grofien) Silikatkornern. Bei den korrelierten Spektren von HD 72106 B, HBC 639 und S CrA N, die aus
den Beobachtungen mit den lingsten Basislinien resultieren und hier nicht gezeigt werden, liegen keine
Emissionsbanden vor.
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Abbildung 6.18: Fortsetzung von Abb. 6.17.
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Die innersten Strukturen zirkumstellarer
Scheiben

7.1 Entwicklung am Scheibeninnenrand

Beobachtungen der inneren Randstrukturen zirkumstellarer Scheiben werden durch die Annah-
me motiviert, dafl die dort vorliegenden hohen Teilchendichten die Entwicklung von Planetesi-
malen und Planeten begiinstigen (Klahr et al. 2003; Wiinsch et al. 2005). Der Staub besitzt,
zumindest in den oberflichennahen Scheibenlagen dieser Regionen, Temperaturen von weit iiber
1000 K und strahlt gem#f des Wienschen Verschiebungsgesetzes grofitenteils im NIR- und MIR-
Bereich. In der Regel wird der dominierende Anteil des NIR-Exzesses einem Grenzwall am In-
nenrand der zirkumstellaren Scheibe zugeschrieben (Dullemond & Dominik 2004; s. Kap. 5.4.2).
Erste interferometrische Beobachtungen junger stellarer Objekte im NIR-Bereich (Millan-Gabet
et al. 2001) und die daran anschlieBende Modellierung der MeBergebnisse mit Hilfe einfacher
Ringmodelle gaben den Anstofl zur Entstehung der Idee des Grenzwalls.

Der Innenradius der zirkumstellaren (Staub-)Scheibe ist selbst eine wichtige Systemgrsfle.
Generell wird vermutet, dafl die Sublimationstemperatur des vorliegenden Staubes den Innen-
radius der Scheibe festlegt. Spektrophotometrische Messungen von &lteren jungen stellaren Ob-
jekten (Alter > 6 Millionen Jahre; Haisch et al. 2001; Carpenter et al. 2005) haben aber gezeigt,
daf} sich das Scheibeninnere radial, von innen nach aufien auflost (z.B. Weinberger et al. 1999;
Grady et al. 2001). Eine homologe Weiterentwicklung der Scheibe, bei der zwar die Scheiben-
masse aufgrund von Akkretion abnimmt, jedoch die Dichtestruktur am Scheibenrand, wie es von
Wood et al. (2002b) vorgeschlagen wurde, erhalten bleibt, ist demnach auszuschlieBen. Bisher
sind verschiedene Theorien entwickelt worden, die eine Verschiebung des Scheibeninnenradius zu
grofleren Radien zu erklidren versuchen. Hier sind u.a. zu nennen: Akkretionsprozesse, einschlief3-
lich der Wechselwirkung von zirkumstellarer Materie mit dem stellaren Magnetfeld (Hartmann
et al. 1998; Armitage et al. 1999), Akkumulation kleinerer Staubkorner zu Teilchenclustern (z.B.
Weidenschilling & Cuzzi 1993; Blum & Wurm 2000) oder die durch UV-Einstrahlung des Sterns
verursachte Photoverdampfung (Hollenbach et al. 1994). Zum gegenwirtigen Zeitpunkt wird ins-
besondere ein von der Photoverdampfung ausgeloster Mechanismus im Zusammenspiel mit Teil-
chenwachstum und einem kontinuierlich abnehmenden Akkretionsflufl favorisiert (Dullemond et
al. 2006). Bei der Photoverdampfung werden oberflichennahe Molekiile und Teilchen der Scheibe
(Gasmolekiile und kleine Staubteilchen) durch UV-Einstrahlung des Sterns augenblicklich derart
stark aufgeheizt, dafl sie dabei Geschwindigkeiten erreichen kénnen, die ausreichen, dem gravi-
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tativen Einflufigebiet von Stern und Scheibe zu entkommen. Auch der stellare Strahlungsdruck
und der Poynting-Robertson-Effekt spielen eine herausragende Rolle bei der Auflésung inner-
ster Randstrukturen (Takeuchi & Lin 2003). Ist der nach innen gerichtete Massenakkretionsfluf3
kleiner als der durch die Photoverdampfung ausgeldste, nach auflen gerichtete Teilchenfluf3, so
kann sich iiber einen sehr kurzen Zeitraum von ca. 100.000 Jahren das Scheibeninnere bis zu
einem Radius weniger Astronomischen Einheiten auflésen. Nur Teilchenwachstum kann verhin-
dern, da zu grole Mengen an Staubteilchen aus dem Scheibeninneren entweichen und somit
bei der Planetenbildung fehlen.

Abgesehen von den Hinweisen aus der direkten Abbildung gibt es auch einen indirekten Hin-
weis, der fiir die Auflésung innerer Scheibenstrukturen spricht. Ein solcher indirekter Hinweis
wurzelt im Fluexzefl des NIR- und MIR-Bereichs. Nimmt am Scheibeninnenrand, nahe der Sub-
limationsgrenze, die Menge an kleinsten (< 0,01 um) Staubteilchen ab, mangelt es an Teilchen,
die effektiv NIR-Strahlung emittieren. Die NIR- und MIR-Emission geht dadurch kontinuierlich
zuriick bis nur noch der stellare Strahlungsfluf3 iibrigbleibt. In der Regel erfiillen Klasse-1I-
Objekte die Bedingungen K—N > 2mag und K—L > 0,4mag (Kenyon & Hartmann 1995). Es
existieren nun aber auch wenige Klasse-1I-Objekte mit K—N > 2mag, aber K—L < 0,4 mag.
Sofern dann noch Hinweise fehlen sollten, die fiir Akkretionsprozesse in der Scheibe sprechen,
vermuteten McCabe et al. (2006), dafl diese zuletzt erwidhnten Farbbeziehungen ein Indiz fiir
die Verschiebung des Scheibeninnenrandes zu grofleren Radien sein konnte. In Kap. 7.4 kommt
man nochmals auf diesen Sachverhalt zuriick.

7.2 Beobachtungen mit dem Interferometer AMBER

Der T Tauri-Stern HD 143006 wurde in der Nacht vom 6. auf den 7. August 2006 mit dem
Interferometer AMBER am VLTI beobachtet (Petrov et al. 2005)*. Im Gegensatz zu MIDI ist
AMBER ein Interferometer, das im NIR-Bereich arbeitet (A € [1,1 pm; 2,4 pm]). Dariiberhinaus
wird bei AMBER mit drei Teleskopen gleichzeitig beobachtet, wodurch man neben drei Visi-
bilitdtsmessungen zusétzliche Phaseninformationen erhalten kann. Solche Phaseninformationen
sind neben der Visibilitdt Voraussetzung dafiir, ein Bild des Objektes rekonstruieren zu kénnen
(z.B. Jennison 1958; Leinert 1992; s. Kap. 9).

Um HD 143006 noch rdumlich aufzulésen, wurde fiir die Beobachtung mit AMBER das
Teleskoptripel UT2-UT3-UT4 verwendet (s. Abb. 7.1). Die Basislinie UT2-UT4 kann eine Linge
von maximal 89 m erreichen, was im K-Band einer Winkelauflésung von 2,5 Millibogensekunden
bzw. bei einer Entfernung von d = 145 pc einer raumlichen Auflésung von 0,37 AE entspricht.
Die rdumliche Auflésung von AMBER, die man mit den beiden verbleibenden Teleskoppaaren
UT2-UT3 und UT3-UT4 maximal erzielen kann, nédmlich 5,4 und 4,2 Millibogensekunden bei
Basislinien von B = 47m und 62 m, ist nur um einen Faktor 2 gréfler als die Auflésung, die mit
MIDI bei einer Wellenldnge um A =~ 10 ym maximal erzielt wird.

Obwohl die interferometrische Beobachtung mit AMBER gleichzeitig mit drei Teleskopen
durchgefiihrt wird, ist der Ablauf mit MIDI vergleichbar (s. Kap. 5.2). Die Beobachtung be-
ginnt mit Aufnahmen, die der Wellenléingenkalibration und der Messung des photometrischen
Flusses dienen, woran sich Dunkelstrombildaufnahmen sowie Aufnahmen des Objektes und des
Himmelshintergrunds anschlieflen (s. Kap. 3.3). Analog zu MIDI wird das Licht mit Hilfe eines
Prismas spektral zerlegt (A\/AX = 35). Da das fiir diese Studie beobachtete Objekt HD 143006
eine fiir AMBER grenzwertige Helligkeit von knapp 7mag im K-Band besitzt, benutzte man zur
Unterstiitzung der Aquisition des Objektes das Instrument IRIS (VLTI InfraRed Image Sensor;
Gitton et al. 2004). IRIS verwendet den Flufl im J- und H-Band dafiir, das Objekt iiber den Be-
obachtungszeitraum hinweg stabil auf dem Detektor zu halten. Nachteil dieser Technik ist aber,
dal zur spéteren wissenschaftlichen Analyse nur der K-Band-Flufl zur Verfiigung steht. Wie

#im Rahmen von ,Service Mode*“-Beobachtungen und in ,,offener Beobachtungszeit*
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Abbildung 7.1: Normierte Visibilitit V' als Funktion der effektiven Ldnge der Basislinie aufgetragen
und fir eine Wellenlinge von X = 2,3 um berechnet. Bei der Berechnung dieser Kurve ging man von
einem Scheibenmodell von Objekt HD 143006 aus. Um die innerste Region der zirkumstellaren Scheibe
(= 1 AE) auflisen zu kénnen, mufS eine Winkelauflosung von mindestens 6 Millibogensekunden erzielt
werden, was einer Basislinie von B ~ 40m entspricht.

auch bei den Beobachtungen mit MIDI kam hier zum Ausgleich atmosphérischer Turbulenzen
die adaptive Optik MACAO zum Einsatz. Mit einer Helligkeit von 10,2 mag im visuellen Wel-
lenlédngenbereich konnte das Objekt HD 143006 selbst als Referenzstern (Coudé Guiding Star)
herangezogen werden. Generell dient dieser Stern, dessen Lichtwellen den gleichen Deformatio-
nen in der Atmosphire wie die Wellen des Objektes ausgesetzt sind, als Referenz zur Korrektur
der atmosphérischen Turbulenzen. Die Tabelle 7.1 fafit unsere Beobachtung mit AMBER zu-
sammen.

7.3 Reduktion von AMBER-Daten

Die Visibilitat V' erhélt man durch Losen der linearen Gleichung:

—

I'=Mygp-V. (7.1)

Hier stellt I das auf dem Detektor gemessene vektorielle Interferogramm, d.h. die Messung selbst
dar, nachdem der aus der photometrischen Kalibration erhaltene Gesamtflufl subtrahiert wurde.
Der Vektor V ist die gesuchte Visibilitdt.”? Die Matrix Myop¢ bildet das lineare Bindeglied
zwischen Visibilitédt und Messung.

Die Beobachtung eines Standardsterns mit bekanntem Durchmesser und homogener Ober-
flichenhelligkeit, d.h. mit bekannter Visibilitédt, dient der Bestimmung der My9op-Modulations-
iibertragungsmatrix (s. Coudé du Foresto et al. 1997). Bei unseren Beobachtungen wurde als
Standardstern der K2 III-Hauptreihenstern HD 143009 ausgewéhlt, der einen Durchmesser von
(1,25 + 0,02) Millibogensekunden und eine Helligkeit von 3,11 mag im K-Band besitzt.9 Mit
Hilfe einer Inversion der Matrix Mysp, die eine der Hauptaufgaben der Datenreduktion ist,
kann V bestimmt werden (s. Tatulli et al. 1996). Hier erfolgt die Datenreduktion mit Hilfe
des frei erhéltlichen ,, Ammyorick-AMBER-Datenreduktionspaketes“® (Millour et al. 2004). Auf-

PGenau genommen stellt V das Produkt der Durchmesser zweier Strahlengénge ¢ und j und des korrelierten
Flusses Feorr o< VEitiVi dar. Dabei ist t* € [0; 1] die Transmission von Strahlengang ¢ und V¥ die entsprechende
Visibilitat.

“engl.: Visibility to Pixel Matrix

ds. Kalibratorenliste CalVin: http://www.eso.org/instruments/amber/tools/

‘http://amber.obs.ujf-grenoble.fr/
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Tabelle 7.1: Uberblick iber die Beobachtung von HD 143006 mit AMBER. Beobach-
tungsdatum und -zeit (UT ), die effektive Linge (L), der Positionswinkel (PA) der drei
Basislinien (UT2-UT8/UT3-UT4/UT2-UT4) und die mittlere Luftmasse (AM) sind
angegeben.

Datum UT Objekt L [m] PAP] AM
07.08.2006 01:54 —03:58 HD 143006 36/45/52 51/152/110 1,8

grund mechanischer Vibrationen, die stets wihrend den Messungen am VLTI auftreten (Mil-
lour et al. 2007), ist es wichtig, nur die Einzelaufnahmen mit den hochsten Signal-zu-Rausch-
Verhéltnissen zur Berechnung der Visibilitéit heranzuziehen. Das Signal-zu-Rausch-Verhéltnis
ist hier definiert als das Produkt der Signal-zu-Rausch-Verhéltnisse von Gesamtflufl und Interfe-
renzsignal (s. Gl. 20 in Tatulli et al. 1996). Insgesamt wurden nur 25 % aller Einzelaufnahmen mit
den niedrigsten Signal-zu-Rausch-Verhéltnissen zur Berechnung der Visibilitdt herangezogen. In
vorangehenden Studien (Weigelt et al. 2007) wurde der gleiche Prozentsatz aller Einzelaufnah-
men bei der weiteren Auswertung beriicksichtigt. Wird ein zu geringer Prozentsatz gewihlt,
so verringert sich die statistische Signifikanz der Fehlerabschéitzung. Wird bei der Reduktion
hingegen ein zu hoher Prozentsatz an Einzelmessungen beriicksichtigt, so werden auch Einzel-
aufnahmen miteinbezogen, die aufgrund der vorliegenden mechanischen Vibrationen nur noch
ein schwaches Signal zeigen und dadurch das Gesamtsignal im Mittel verschlechtern.

7.4 Meflergebnis und Modellierung

Eine kurze Ubersicht von vorangegangenen Modellstudien iiber HD 143006 prisentieren das
Kap. G.8 sowie Tabelle 7.2. Es sei erwiihnt, daf HD 143006 im Rahmen des FEPS-Programms’
mit dem Spektrographen IRS (InfraRed Spectrograph) am Spitzer Weltraumteleskop beobach-
tet wurde. Das Spektrum umfafit den Wellenlingenbereich von 5,2 um bis 38,0 um, wobei eine
spektrale Auflésung von \/AX =~ 60 erzielt werden konnte. Dieses Spektrum wurde bei der Mo-
dellierung der spektralen Energieverteilung ebenfalls beriicksichtigt. Bei der Analyse der 10 pym-
und 18 yum-Banden gemifl Kap. 2 zeigte es sich®, dafl die Reemissionseigenschaften der Scheibe
im MIR-Bereich von grolen Mengen an kristallinen und grofien Staubteilchen dominiert wer-
den. Unter Beriicksichtigung des Sternalters von {iber 8 Millionen Jahren erwuchs daraus die
Annahme, die Entwicklung der Scheibe kénnte derart fortgeschritten sein, dal eine nach aufien
gerichtete Verschiebung des Innenradius der Scheibe schon eingesetzt hat.

Wie oben erwéhnt, stand fiir unsere interferometrische Messung mit AMBER nur der K-
Band-Fluf} zur Verfiigung. In diesem Spektralbereich konnte das Objekt HD 143006 letztendlich
nur auf der Basislinie UT3-UT4 rdumlich aufgelost werden (s. Abb. 7.2). Auf der lingsten
Basislinie UT2-UT4 hingegen wurde das Objekt nicht aufgelost, was am Positionswinkel die-
ser Basislinie wéhrend der Messung liegen kann (s. Tabelle 7.1). Ist der Inklinationswinkel des
Objektes deutlich grofler als 0° und liegt die Basislinie parallel zur grofien Halbachse der Pro-
jektion des Objektes, so erzielt man die hochste raumliche Auflésung mit dem Interferometer.
Liegt hingegen die Basislinie senkrecht zur groflen Halbachse, also parallel zur kleinsten Aus-
dehnung der Projektion des Objektes, so ist die raumliche Auflésung reduziert. Dadurch kann
die geringe rdumliche Auflésung der Basislinie UT2-UT4 erklart werden. Die Tabelle 7.3 gibt
in Abhéngigkeit von der Ortszeit (5Stunden Zeitunterschied zu UT) die Hohe von HD 143006
iiber dem Horizont, die Positionswinkel und die effektiven Lingen der verwendeten Basislini-
en wieder. Sie zeigt, dafl unter Beriicksichtigung der Léngen der Basislinien der Tag fiir eine

fengl.: Formation and Evolution of Planetary Systems; Spitzer Legacy Program
€hier nicht abgebildet; s. Bouwman et al. 2007, in Vorbereitung
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Tabelle 7.2: Eigenschaften von HD 143006. Anstatt bei der Model-
lierung einen Wert von 0,6 Lg, fiir die stellare Leuchtkraft zu ver-
wenden, wird der Wert 3,5 L, eingesetzt. Nur diese Leuchtkraft ist
in der Lage, den UV-Bereich des Spektrums, der iiberwiegend vom
Stern vorgegeben wird, zu reproduzieren .

Parameter Wert Referenz
RA (J2000,0) 15 58 36,9 1
DEC (J2000,0) —22 57 15,3 1
Entfernung d 145 pc 2
Visuelle Extinktion Ay 0,8 mag 3
Spektraltyp G6/8 4
Sternmasse M, 1,1Mg 5
Effektive Sterntemperatur 7, 5900 K 5
Stellare Leuchtkraft L, 0,6Le (3,5Lg) 5
Alter A 8 Ma 5

Referenzen — 1: Cutri et al. (2003); 2: FEPS-Datenbasis; 3: Pottasch & Partha-
sarathy (1988); 4: Houk et al. (1988); 5: Valenti & Fischer (2005)

Beobachtung des Objektes nicht optimal gewéhlt wurde. Nachdem das Objekt nur auf einer Ba-
sislinie rdumlich aufgelost werden konnte, kénnen aus den Phaseninformationen, die man aus den
Beobachtungen mit AMBER erhélt, auch keine weiteren rdumlichen Informationen extrahiert
werden (s. Kap. 9).

Die Abb. 7.2 prisentiert zusammen mit den in vorangegangenen Beobachtungen gemessenen
photometrischen Fliissen von HD 143006 das kalibrierte Ergebnis unserer Messung mit AM-
BER. Gleichzeitig werden in dieser Abb. die spektrale Energieverteilung und die Visibilitéaten,
die aus unserem besten Scheibenmodell fiir HD 143006 gewonnen werden, vorgestellt. Die Para-
meter desjenigen Scheibenmodells, das am besten die photometrischen Fliisse und Visibilitéten
reproduziert, sind in der Tabelle 7.4 aufgelistet. Analog zum vorangehenden Kap. 6 dient der
Modellierung der Scheibe eine Dichteverteilung, die mit Hilfe des parametrisierten Ansatzes
Gl. 4.1 vorgegeben wird. Zum Einsatz kommt hier auch das Zwei-Schichten-Scheibenmodell aus
Kap. 5.3.2.

Tabelle 7.3: Ortszeit t und Hohe h von HD 143006 dber dem Horizont, Positions-
winkel PA und die effektiven Lingen L der Basislinien UT2-UT4, UT2-UTS und UTS3-
UT4 in der Nacht vom 6. auf den 7. August 2006. Die Beobachtung wird einerseits
begrenzt von der einsetzenden Abendddimmerung um 18:00 Uhr Ortszeit und wvon ei-
ner Objekthéhe um 30°, bei der ein Objekt aufgrund technischer Griinde gerade mnoch
vom VLTI beobachtet werden kann. Zur Berechnung dieser Daten wurde das wvon R.
Kdhler bereitgestellte Programm ,,Cheddar® verwendet. ,,Cheddar® ist frei erhdltlich unter
http://wuw.lsw.uni-heidelberg.de/users/rkoehler/Cheddar/.

UT2-UT3 UT3-UT4 UT2-UT4
t [h[F] PAP] Lfm] |hP] PAP] Lm] | h[] PA[] L [m]
18:00 | 76 33 46 | 76 105 61 | 76 75 87

19:00 | 88 40 47 87 111 62 88 81 89
20:00 | 75 45 46 76 117 61 76 87 87
21:00 | 62 49 44 62 126 o7 62 93 79
22:00 | 49 ol 41 49 137 o1 49 100 67

23:00 | 35 o1 36 35 152 45 35 110 52




120 KAPITEL 7. DIE INNERSTEN STRUKTUREN ZIRKUMSTELLARER SCHEIBEN
' ' ' ' 1of . R z
0.8 i
5
S
& 06 .
>
]
.lé 0.4} 4
2
0.2 e
: UT2-UT3, 35m, PA=51°
H 0.0 . . .
0.1 1.0 10.0 100.0 1000.0 2.00 2.10 2.20 2.30 2.40
A [um] A [um]
1.0 T T T 1.0 G L ———
a \_(5_’;\)__(!//\1_ b \/ a a a
0.8 . 0.8 .
3 3
5 5
@ 0.6 1 & 06 ]
> >
2 2
‘“é 0.4 - ‘“é 0.4 -
2 2
0.2 . 0.2 e
| UT3-UT4, 45m, PA=152° L UT2-UT4, 52m, PA=110°
0.0 L L L 0.0 L L L
2.00 2.10 2.20 2.30 2.40 2.00 2.10 2.20 2.30 2.40
A [um] A [um]

Abbildung 7.2: Spektrale Energicverteilung von HD 143006 (oberes linkes Bild). FEingezeichnet sind
die photometrischen Mefwerte sowie die zugehdrigen 1o-Fehler aus vorangegangenen Publikationen (s.
Kap. G.8) und die aus unserem besten Scheibenmodell fiir HD 143006 resultierende spektrale Energie-
verteilung (blaue Kurve). Gestrichelt ist das Spektrum des Sterns eingezeichnet, bei dem im Gegensatz
zum Gesamtspektrum keine visuelle Extinktion von Ay =0,8 mag beriicksichtigt wurde. Die anderen Abb.
geben unsere interferometrischen Messungen sowie die aus dem Scheibenmodell resultierenden Visibi-
lititen (blau) wieder. Die interferometrischen Messungen bei den Basislinien von B=35m und 52m sind
unaufgeldst.

Die aus unserem Modell von HD 143006 resultierende stellare Leuchtkraft stimmt nicht mit
dem von Valenti & Fischer (2005) prognostizierten Wert iiberein. Unter Beriicksichtigung ei-
ner visuellen Extinktion von Ay = 0,8mag und einer Entfernung von d = 145pc ist eine
stellare Leuchtkraft von L, < 3,5Lg auszuschlielen, da die aus dem Modell ermittelten UV-
Fliisse ansonsten unter den gemessenen Werten liegen wiirden. Auch ist anzuzweifeln, dafl bei
einem 8 Millionen Jahre alten Objekt die Massenakkretion noch eine geniigend hohe Akkretions-
leuchtkraft im visuellen Wellenléingenbereich freisetzen kann, um von einer stellaren Leuchtkraft
von L, = 0,61 Ly ausgehen zu konnen. Die Akkretionsleuchtkraft in unserem Modell liegt bei
Lace = 0,2L, die Hiillenmasse bei 1 - 108 Mg .

Der aus dem Modell resultierende Innenradius der zirkumstellaren Modellscheibe wird mit
Ry, = 0,1 AE derart gewahlt, dal R;, = Rgup gilt. Unser Modell kann demnach nicht unsere
urspriingliche Annahme bestétigen, bei HD 143006 lige der Scheibeninnenrand R;, bei deu-
tlich grofleren Radien als der Sublimationsradius vorgibt. Dies wére ansonsten ein Indiz fiir die
strukturelle Auflésung des Scheibeninneren gewesen. Auch der Farbexzefl von K—N = 3,4 mag
und K—L = 0,9mag spricht gegen eine Auflésung der inneren Scheibenbereiche (Kap. 7.1;
McCabe et al. 2006). Sicherlich ist die mit AMBER erzielte Auflosung von maximal 0,68 AE
(5 Millibogensekunden) noch zu klein, um eine endgiiltige Aussage treffen zu kénnen.
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Tabelle 7.4: Parametersatz fiir das beste Hiillen-Scheibenmodell
von HD 143006.

Parameter Wert
Gesamtmasse M g;sx 0,1 Mg
AuBerer Scheibenradius Rout 100 AE
Innerer Scheibenradius Ri, 0,1 AE
I} 1,05
h100 12AE
Inklination 9 30°
1 5,0-107°
C9 3,0
Massenakkretionsrate M 1-1078Mgpa~t
Grenztemperatur Tgr, 6000 K
Akkretionsscheiben-Innenradius Rypq 3R,

7.5 Beobachtungen mit dem Interferometer IOTA

Das Instrument IOTA am Smithsonian F. L. Whipple Observatorium auf dem Mount Hopkins,
Arizona, gehort zu den ersten Michelson-Interferometern, die im NIR-Wellenldngenbereich arbei-
teten (Carleton et al. 1994; Traub 1998; Traub 2003). Die Beobachtungen werden im H-Band bei
einer Zentralwellenldnge von 1,65 um (AX = 0,30 um) durchgefiihrt. Eine spektrale Zerlegung des
Lichts wie bei AMBER erfolgt nicht. IOTA besteht aus einer L-formigen Anordnung (15m-35m)
von drei, auf Schienen verschiebbaren 0,45 m-Cassegrain-Teleskopen, wodurch die Langen der
Basislinien variabel einstellbar sind. Es kann eine Aufldsung von bis zu 5 Millibogensekunden
bei einer Basislinie von maximal B = 38 m erzielt werden.

Atmosphérische Turbulenzen werden durch die Kippbewegungen eines mit einem Piezokri-
stall bewegten Tertifirspiegels ausgeglichen. Nachdem die Differenzen der drei Strahlengénge
durch eine Aneinanderreihung von Spiegelungen in einem evakuierten Metalltank ausgeglichen
werden, erfolgt eine Uberlagerung von jeweils zwei Strahlen mit Hilfe des ,JONIC 3 Beam Com-
biner“ (Berger et al. 2003). Die Effizienz der Lichtkopplung im Vakuumtank und am ,,JONIC 3
Beam Combiner“, die sich mit den Sichtverh&ltnissen und den Wegstrecken der Teleskopstrahlen
dndert, mufl manuell optimiert werden.

Jede Einzelaufnahme mit IOTA umfait i.d.R. ein ca. vierminiitiges, 200- bis 300-maliges
Auslesen des Detektors, um das Interferenzmuster aufzuzeichnen. Daraufhin folgen an jedem
einzelnen Teleskop photometrische Messungen sowie eine Aufnahme des Dunkelstroms mit ver-
schlossenem Detektorverschlufi. Wie bei MIDI und AMBER erfolgt vor und nach der eigentlichen
Beobachtung des Objektes die Kalibration des Instruments anhand der Beobachtung eines nicht
verénderlichen Hauptreihensterns mit bekanntem Durchmesser. Die Modulationsiibertragungs-
funktion GI. 7.1, die z.Z. der Beobachtung des Objektes vorlag, kann dann mittels einer linearen
Interpolation der beiden Kalibrationsmessungen bestimmt werden. Der atmosphérische und in-
strumentelle Hintergrund wird mit Hilfe dieser Kalibrationsmessungen ebenfalls beseitigt.

In den Nichten vom 6. bis 13. Dezember 2005 (erster Beobachtungslauf) sowie vom 4.
bis 9. Mai 2006 (zweiter Beobachtungslauf) wurden mit IOTA einige leuchtkriiftige T Tauri-
und HAeBe-Sterne beobachtet. Dafiir wurde die Teleskop-Konfiguration mit den gréfiten zur
Verfiigung stehenden Basislinien verwendet. Das entspricht einer Auflésung von maximal 0,68 AE
bei einer Entfernung von d = 140 pc fiir die Taurus-Auriga-Sternentstehungsregion. Abgesehen
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Tabelle 7.5: Uberblick tiber unsere Beobachtungen mit IOTA. Angegeben sind neben den Koor-
dinaten (J2000,0) und den Helligkeiten im V- und H-Band, auch der Spektraltyp (SpTyp) und der
jeweilige Beobachtungslauf (Dezember 2005 oder Mai 2006). Das Symbol v' kennzeichnet Objekte, die
mait MIDI im voraus schon beobachtet wurden. Die Koordinaten und H-Band-Magnituden sind dem
HIPPARCOS-Katalog (1997) bzw. 2 MASS-Sternkatalog (Cutri et al. 2003) entnommen. Spektral-
Klassifikationen und V-Magnituden stammen aus der astronomischen Datenbank SIMBAD (2007).

Siehe auch die Tabellen 5.1, 6.1 und Anhang G.

Objekt RA DEC V [mag] H [mag] SpTyp B-Lauf MIDI?
RY Tau 04 21 57,4 +28 26 36,6 10 6,6 FSIII 1205 v
CQTau 0535585 +2444541 11 7.1 F2 1205 v
HD 98800 11 22 05,3 —24 46 39,8 9,1 9,8 KbHV 05 06

HD 123160 14 06 12,9 —11 49 57,9 8,6 5,0 Kb 05 06

HD 142666 15 56 40,0 —22 01 40,0 8,8 6,7 ATIII 0506 v
HD 144432 16 06 58,0 —27 43 09,8 8,2 6,5 A9 05 06 v
AS 205 16 11 31,3 —18 38 25,9 13 7,2 Kb 05 06 v
51 Oph 17 31 25,0 —23 57 45,5 4,8 4,7 A0V 05 06 v
HD 184761 19 34 59,0 +27 13 31,2 6,7 6,1 A3 05 06
MWC349 20 32 45,4 +40 39 36,8 13 4,8 B 05 06

von ihren Himmelspositionen" sowie Helligkeiten im H- und I-Band' wurden bevorzugt solche

jungen stellaren Objekte ausgesucht, die mit MIDI schon beobachtet worden waren. Dadurch
sollte die Moglichkeit geschaffen werden, Visibilitdten im NIR-Bereich mit den Visibilitdten im
MIR-Bereich vergleichen zu kénnen. Dariiberhinaus kénnen Informationen iiber die rdumliche
Verteilung von Staub aus einem sehr groflen Temperaturbereich gewonnen werden, ndmlich von
wenigen 100 K (MIDI) bis weit iiber 1000 K (IOTA). Die Tabelle 7.5 stellt die Liste der Objekte
zusammen, die fiir diese Studie mit IOTA beobachtet wurden.

7.6 Reduktion von IOTA-Daten

Die Reduktion von IOTA-Daten wird unter Zuhilfenahme der Version 0.7 des IDRS-Programm-
pakets (,JOTA Data Reduction Software*) und zum Vergleich mit Hilfe der Version 0.8 durch-
gefiihrt (Kraus et al. 2005). Das IDRS-Programmpaket stellt zwei verschiedene, voneinander
unabhéngige Verfahren zur Verfiigung mit deren Hilfe die Visibilitdt V' berechnet werden kann.
Im ersten Verfahren wird die lineare Beziehung zwischen dem Leistungsspektrum [ P(v)dv und
dem Realteil der Visibilitdt V' ausgenutzt (s. Gl. 1.3). Vorteil dieser Standardreduktionsmethode
ist, daf} Interferenzsignale konstruktiv aufaddiert werden konnen, wodurch diese besonders bei
Datensétzen mit geringem Signal-zu-Rausch-Verhéltnis zum Einsatz kommt. Rauscharme Be-
obachtungen erzeugen ein gaufiférmiges, schlankes Profil im Leistungsspektrum. Das Rauschen
selbst ist u.a. als Untergrundkurve im Leistungsspektrum erkennbar. Eine lineare Funktion, die
an die Auslaufer des gaufiférmigen Leistungsprofils angepafit wird, dient der Subtraktion des Un-
tergrundrauschens. Dariiberhinaus wird bei der Datenreduktion ein Intervall um das gau3férmige
Leistungsprofil erzeugt, um stérende Rauschsignale mit sehr kleinen oder grolen Frequenzen v
bei der spéteren Integration tiber das Leistungsspektrum auszuschlieen. Bei den dieser Studie
zugrunde liegenden Datensétzen mit geringen Signal-zu-Rausch-Verhiltnissen ist das Leistungs-
profil der Messung sehr breit. Daher muf im Leistungsspektrum ein grofies Intervall zur Ex-
traktion gewihlt werden. Gleichzeitig ist zu vermeiden, Untergrundrauschen miteinzubeziehen.

"Die Hohe des Objektes iiber dem Horizont sollte gréfer als 30° sein.
Die Grenzhelligkeiten im I-(V-) und H-Band liegen fiir die Beobachtungen mit IOTA bei 11 mag bzw. 7 mag.
2. 17 Pixel im Leistungssepktrum
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Abbildung 7.3: Das Quadrat der mit IOTA gemessenen, kalibrierten Visibilititen von den Objekten
51 Oph und HD 142666, aufgetragen gegen die effektive Basislinie des Interferometers. Zusdtzlich sind in
der rechten Abb. die Positionswinkel der Basislinien jeder einzelnen Messung eingetragen.

Ein zweites, verbessertes Reduktionsverfahren ist die ,, CWT-Methode* (Continuous Wavelet
Transform). Sie beruht auf einer Faltung des Interferenzsignals mit einer Morlet-Funktion und
daran anschlieffender Berechnung des Leistungsspektrums. Sowohl atmosphérische Stérungen als
auch instrumentelle Vibrationen kénnen dadurch beseitigt werden (s. Kraus et al. 2005), wobei
nur 35 % aller Einzelaufnahmen mit den besten Signal-zu-Rausch-Verhéltnissen bei der weiteren
Datenreduktion beriicksichtigt werden. Insbesondere bei den leuchtschwachen Objekten, die hier
studiert werden, gelingt es der CWT-Methode, Hintergrundrauschen effektiv zu beseitigen.

7.7 Meflergebnisse

Gemessen an der effektiven Lénge der an den Himmel projizierten Basislinie des Interferometers
resultiert aus dem niedrigen oberen Kulminationspunkt einiger ausgewéhlter Objekte eine kurze
Basislinie und damit ein zu geringes rdumliches Auflésungsvermogen des Interferometers (s.
Gl. 1.2). Dadurch konnten insbesondere die Objekte HD 98800 und HD 144432 nicht aufgelost
werden. Die Tatsache, dafl ebenfalls die Objekte HD 109085, HD 123160, 51 Oph und HD 184761
nicht aufgelost werden konnten, kann dadurch erkért werden, dafl deren zirkumstellare Scheiben,
im Vergleich zur Zentralquelle, nicht mehr geniigend NIR-Flufl emittieren. Der zugehérige Stern
mit einem Radius von R, < 0,1 AE verhilt sich aber gegeniiber der interferometrischen Messung
mit IOTA wie eine punktférmige Quelle und die Emission bleibt daher unaufgelést. Obwohl der
genaue Entwicklungsstand von 51 Oph, beispielsweise, bisher noch nicht gesichert ist (Meeus
et al. 2001), gibt es Anzeichen fiir einen staubfreien, inneren Scheibenbereich bis r ~ 2,5 AE,
wo sich, wahrscheinlich durch stellare Gasausbriiche verursacht, grole Mengen an heilem Gas
angesammelt haben (van den Ancker et al. 2001; Thi et al. 2005). Die Temperatur des Staubes am
Innenrand der verbleibenden zirkumstellaren Scheibe ist aufgrund der grofieren Entfernung zum
Stern zu niedrig, um im NIR-Bereich noch effektiv strahlen zu kénnen. Zu dieser Ubergangsklasse
gehoren auch die Objekte HD 98800, HD 123160 und HD 184761 (z.B. Soderblom et al. 1998;
Kamp et al. 2004; Miroshnichenko et al. 1999).

Nur die Quelle HD 142666 konnte letztendlich rdumlich aufgelost werden. Als Standardster-
ne wurden bei den Kalibrationsmessungen bzgl. HD 142666 die Hauptreihensterne HD 134758,
HD 143033 sowie HD 139663 verwendet. In der linken Abb. von 7.3 sind — stellvertretend fiir die
anderen, unaufgelosten Objekte — die gemessenen Visibilitdten vom Objekt 51 Oph wiedergege-
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Tabelle 7.6: Uberblick iber die Beobachtungen von HD 1/2666 mit
MIDI. Das zugehirige Datum, die Beobachtungszeit (UT), die effekti-
ve Linge (L) und der Positionswinkel (PA, von Norden aus ostwdirts
gemessen) der an den Himmel projizierten Basislinie sowie die bei den
Messungen im Mittel auftretenden Luftmassen AM sind aufgelistet.

Datum ur Objekt L [m] PA[°] AM
8.6.2004 4:19—-4:26 HD 142666 102 37 1,0
8.6.2004 7:01 —7:05 HD 142666 89 4 15

ben. Gleichzeitig sind aber auch die MeBergebnisse bzgl. HD 142666 abgebildet (rechte Abb. in
7.3). Bei der Beobachtung von HD 142666 im H-Band konnte mit IOTA eine rdumliche Auflésung
von maximal 0,72 AE bei einer Entfernung von d = 114 pc erzielt werden.

7.8 Beobachtung von HD 142666 mit MIDI

Das junge stellare Objekt HD 142666 wurde im Rahmen von ,garantierter Beobachtungszeit*
mit MIDI beobachtet. Die Tabelle 7.6 fafit diese Beobachtungen zusammen. Die Messungen
zeigen die Quelle im gesamten N-Band raumlich aufgelost. Die Abschnitte 5.2f. geben zusétzliche
Informationen iiber Beobachtungen mit MIDI und der Reduktion der erhaltenen Daten. MIDI
erzielte hier bei Basislinien von B = 89 m und B = 102m eine rdumliche Auflésung von 1,4 AE
und 1,2 AE.

7.9 Die Modellierung des jungen stellaren Objektes HD 142666

HD 142666 ist ein reichlich studiertes HAeBe-Objekt und befindet sich in der Sternentstehungs-
region R1 im Skorpion. Die Tabelle 7.9 sowie der Anhang G.7 listen die Eigenschaften dieses
Objektes sowie vorangegangene, photometrische Messungen auf.

Wie in den vorangehenden Modellstudien dieser Arbeit durchgefiihrt wurde, wird hier zur
Modellierung das aktive Scheibenmodell mit einer zirkumstellaren Hiille herangezogen. Die
Schwierigkeit liegt nun darin, mit einem einzigen Modell die spektrale Energieverteilung und
gleichzeitig die mit IOTA und MIDI erhaltenen Visibilitdtsmessungen zu reproduzieren.

Nachdem in dieser Studie kein endgiiltiger Parametersatz gefunden werden kann, der gleich-
zeitig alle drei Datensétze zu reproduzieren vermag, werden in der Tabelle 7.8 und der Abb. 7.4
zwei verschiedene Modellergebnisse gegeniibergestellt und miteinander verglichen. Die Ergebnis-
se resultieren aus Modellen, die sich nur in ihren Scheibeninnenradien R;, voneinander unter-
scheiden. Alle anderen Modellparameter werden ansonsten beibehalten. Folgende Innenradien
werden verwendet: R;, = 0,2AE und R;, = 1,0AE.

Am Verlauf der aus den Modellen hervorgehenden spektralen Energieverteilungen erkennt
man, dafl mit anwachsendem Innenradius der NIR-Flufl abnimmt. Der dominierende Anteil des
NIR-Flusses wird vom Scheibeninnenrand abgestrahlt (vgl. Abb. 5.3). Ist der Innenrand aber
zu weit von der zentralen Heizquelle entfernt, dann sind die dort vorliegenden Temperaturen
nicht hoch genug, um noch effektiv im NIR-Bereich strahlen zu kénnen. Die aus dem Modell
resultierende Visibilitit im N-Band nimmt mit groBerwerdendem Scheibeninnenradius ab, da
sich das Flufmaximum dann entsprechend zu gréfleren Radien verschiebt und das Modell dem
Beobachter raumlich aufgeloster erscheint. Die Visibilitdt im H-Band erfiahrt mit zunehmendem
Ry, prinzipiell die gleichen Modifikationen wie die Visibilitdt im N-Band, obwohl der Sprung zu
kleineren Visibilitdtswerten hier deutlich stiarker ausfallt.
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Tabelle 7.7: Eigenschaften von HD 142666, die in vorange-
gangenen Messungen bestimmt wurden.

Parameter Wert Referenz
Entfernung d 114 pc 1
Visuelle Extinktion Ay 0,8 mag 2
Spektraltyp ATIII 3
Effektive Sterntemperatur Tog 7600 K 2
Stellare Leuchtkraft L 8Lg 2
Stellare Masse M, 1,6 Mg 2
Alter A 6,3 Ma 4

Referenzen — 1: Sylvester et al. (1996); 2: Garcia-Lopez et al. (2006);
3: Blondel et al (2006); 4: van Boekel et al. (2005)

Aus einem Vergleich der spektralen Energieverteilungen und Visibilitdten im NIR-Bereich,
die aus den beiden Modellen resultieren, ist ersichtlich, dafl Scheibeninnenradien von R, ~
1,0 AE ausgeschlossen werden konnen, da sowohl der NIR-Flufl als auch die betreffenden Vi-
sibilititen dann deutlich unter den Meflwerten liegen wiirden. Die Visibilitdtsmessungen im
MIR-Bereich hingegen favorisieren einen Scheibeninnenradius von Rj, > 0,2 AE. Dieses Ergeb-
nis deutet darauf hin, daf3 der Scheibeninnenradius zwischen R;, = 0,2AE und R;, = 1,0AE
liegen miiite. Beriicksichtigt man die Tatsache, dal der Sublimationsradius von HD 142666 bei
R =~ 0,18 AE liegt, so liefert dies ein Indiz dafiir, dafl sich der Scheibeninnenrand womoglich
schon zu grofleren Radien als von Ry, vorgegeben verschoben hat. Auch fiir den T Tauri-Stern
TW Hya konnte erst kiirzlich bestétigt werden, dafl Ry, > Rgy, (Ratzka et al. 2007), nachdem
schon frithere Messungen im NIR-Bereich darauf verwiesen hatten (Calvet et al. 2002). In diesem
Zusammenhang sei aber noch darauf verwiesen, dafl die Bestimmung des Scheibeninnenradius
auch vom Staubmodell abhéingt, das bei der Modellierung zum Einsatz kommt. So haben Thi et
al. (2005) gezeigt, dafi grofle Staubteilchen in der GréBenordnung von 1 um im Gegensatz zu sehr
kleinen Teilchen (< 0,1 um) am gleichen Scheibeninnenradius weniger effektiv geheizt werden
konnen. Aus einem Staubmodell mit diesen grofien Teilchen wiirde demnach automatisch ein
kleinerer Scheibeninnenradius resultieren als aus einem Staubmodell, das auch kleinere Teilchen

Tabelle 7.8: Parametersatz fiir die Hiillen-Scheibenmodelle von
HD 142666. Es werden zwei Scheibenmodelle mit verschiedenen
Innenradien aufgestellt. Die im Modell verwendete Akkretionsrate
M stammt aus einer Messung von Garcia-Lopez et al. (2006 ).

Parameter Wert
Scheibenmasse M g;qx 0,4 Mg
AuBerer Scheibenradius Rout 100 AE
Innerer Scheibenradius R;, 0,2AE/1,0AE
I} 1,00
h100 12AE
Inklination o 0° — 50°
¢ 1,0-1076
Co 1,0
Massenakkretionsrate M 1-1078Mgpa~t
Grenztemperatur Tgr, 8000 K

Akkretionsscheiben-Innenradius Rypq 5R,
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Abbildung 7.4: Spektrale Energieverteilung und Visibilititen, die aus unseren Beobachtungen und
Modellen fiir HD 142666 hervorgehen.

Obere Zeile: In dieser Abb. sind schwarz gepunktet die photometrischen Messungen vorangegangener
Studien eingefiigt. Gleichzeitig sind die aus zwei verschiedenen Modellen resultierenden spektralen Ener-
gieverteilungen eingezeichnet. Die Modelle unterscheiden sich nur durch die Verwendung verschiedener
Scheibeninnenradien (blau: R, =0,2 AE; rot: Ry, =1,0 AE).

Mittlere Zeile: Neben den interferometrischen Meflergebnissen, die bei den Basislinien von B=89m
und 102 m von MIDI erhalten wurden (schwarz), sind hier gleichzeitig auch die aus den beiden Modellen
gewonnenen Visibilitdten eingezeichnet.

Untere Zeile: Ergebnisse aus den Beobachtungen mit IOTA, die gegen die effektive Linge der Basislinie
aufgetragen sind. Mit IOTA wurde bei einer Wellenlinge von A\=(1,65+0,15) um beobachtet. Die Punkte
kennzeichnen die Ergebnisse aus dem Modell mit R;,=0,2 AE (blau) und R;,=1,0 AE (rot).
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enthélt. In unserem Modell fiir HD 142666 wird das Zwei-Schichten-Scheibenmodell mit dem
kanonischen MRN-Staubdatensatz in der oberen Scheibenlage verwendet (s. Kap. 5.3.2).

Insbesondere konnen vier mogliche Modifikationen unseres Modells in Betracht gezogen wer-
den, die eine Erhchung der Visibilitdten und des Flusses im NIR-Bereich auch bei einem Schei-
beninnenradius von R;, > 0,2 AE nach sich ziehen kénnten:

i. Wie in Kap. 5 besprochen wurde, erzeugt die gasformige Materie innerhalb des Innenradius
der Staubscheibe, also in einer Region, die auch von IOTA nicht aufgelost werden kann,
zusitzlich NIR-Strahlung. Eine Erhchung der Massenakkretionsrate um einen Faktor 5,
beispielsweise, erzeugt im Modell fiir HD 142666 zwar einen um 33 % erhshten NIR-Fluf,
die Visibilitdten im NIR-Bereich bei Modellen mit R;, > 0,2 AE werden aber dadurch um
weniger als 1% modifiziert. Unter Beriicksichtigung eines Alters von 6,3 Millionen Jahren
und der aktuellen Messung von Garcia-Lopez et al. (2006), die anhand der Halbwertsbreite
der Bry-Linie eine Akkretionsrate von M ~ 1-10~8Mga~! bestimmen konnten, wird jedoch
eine Rate, die deutlich grofer als der im Modell verwendete Wert ist, ausgeschlossen.

ii. Auch ein Grenzwall am Scheibeninnenrand, der vom zentralen Stern frontal angestrahlt
wird, kann einen Anstieg des NIR-Flusses aus einem Bereich, der von den Interferometern
nicht aufgelost werden kann, nach sich ziehen. Nachdem aber die stellare Leuchtkraft und
die Sterntemperatur von HD 142666 von gleicher Gréenordnung wie die Leuchtkraft und
die Temperatur von RY Tau sind (vgl. Tabelle 7.9 mit Tabelle 5.1), sollte ein Grenzwall
aufgrund der Studie aus Kap. 5.4.2 vernachléssigbar sein. Nur eine weiterfiihrende Modell-
studie, bei der das hydrostatische Gleichgewicht zur Bestimmung der Dichteverteilung in
der Scheibe um HD 142666 herangezogen wird, kann fiir weitere Klédrung sorgen.

iii. Ein potentieller stellarer Begleiter von HD 142666, der seine Bahn um die Hauptkompo-
nente innerhalb des Innenradius der Scheibe zieht, erzeugt zusétzlich NIR-Flufl aus einer
Region, die ebenfalls mit IOTA rdumlich nicht aufgelost werden kann. Die NIR-Visibilitdt
und auch der NIR-Flufl wiirden demnach steigen.

iv. Eine vierte Moglichkeit, einen Anstieg der Visibilitdten und des Flusses im K-Band fiir
Ry, > R zu bewirken, ist eine optisch diinne Staubscheibe, die einerseits von Ry
und andererseits von Rg, begrenzt wird. Eisner et al. (2006) haben eine solche optisch
diinne Staubscheibe fiir das T Tauri-Objekt TW Hya vorgeschlagen, um die spektrale Ener-
gieverteilung im NIR-Bereich und die Visibilitdten, die sie im K-Band mit dem Keck-
Interferometer erhalten haben, reproduzieren zu kénnen. Der Staub in der optisch diinnen
Schicht besteht — so Eisner et al. (2006) — aus kleinsten Staubteilchen, die im Mittel eine
Grofle von g 0,01 pm besitzen miissen. Nachdem diese Staubteilchen in einem im Vergleich
zur Lebensdauer der Scheibe relativ kurzen Zeitraum vom stellaren Strahlungsdruck nach
auBen befordert werden (~1 Million Jahre), miissen diese kleinsten Teilchen stets vom
Akkretionsflul aus der optisch dicken (Staub-)Scheibe erneuert werden.

Eine hier ansetzende, weiterfithrende Modellstudie sowie eine Uberpriifung der gemessenen
NIR-Visibilitdten mit Hilfe weiterer Beobachtungen kénnen die Morphologie der Innenstrukturen
von HD 142666 letztendlich offenlegen.

7.10 Zusammenfassung

In diesem Kapitel wurden die Ergebnisse rdumlich hochauflésender Beobachtungen vorgestellt,
die von zwei jungen stellaren Objekten, nimlich HD 143006 und HD 142666, mit Hilfe der Inter-
ferometer AMBER, IOTA und MIDI gewonnen wurden. AMBER und IOTA arbeiten im NIR-

Bereich des elektromagnetischen Spektrums. Diese Instrumente sind demnach fiir heile Materie
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mit Temperaturen von ca. 1000 K sensitiv, die iiberwiegend in der Region um den Innenrand der
zirkumstellaren Scheibe vorliegt (~0,1 AE). Die Beobachtung dieser inneren Scheibenregionen
und die nachfolgende Modellierung der Meflergebnisse diente der Bestimmung des Innenradius
der Scheibe und der Untersuchung ihrer Struktur. Insbesondere sollte geklart werden, ob sich
am Scheibeninnenrand ein Grenzwall ausbildet, wie es schon in Kap. 5.4.2 diskutiert wurde.

Das Objekt HD 143006 konnte mit AMBER nur auf einer Basislinie rdumlich aufgeltst wer-
den (Vi £ 0,9). Eine Modellierung der spektralen Energieverteilung und der Meflergebnisse, die
mit AMBER gewonnen wurden, ergab keine Hinweise, die dafiir sprechen, daf3 der Scheibenin-
nenrand dieses T Tauri-Objektes merklich grofler als der Sublimationsradius ist. Die erhaltenen
Meflergebnisse konnten mit dem Modellansatz der aktiven Scheibe mit Hiille, ohne einen Grenz-
wall am Scheibeninnenrand beriicksichtigen zu miissen, reproduziert werden.

Vom Objekt HD 142666 standen uns sowohl interferometrische Messungen im H-Band als
auch interferometrische Messungen im N-Band zur Verfiigung. Das Objekt konnte mit Hilfe von
MIDI raumlich aufgeldst werden (Vy = 0,15), withrend die NIR-Visibilitéiten, die mit IOTA ge-
wonnen wurden, das Objekt nur knapp raumlich aufgelost zeigen (Vﬁ ~ 0,85). Es gelang nicht,
die beiden interferometrischen Messungen sowohl im N- als auch im H-Band zusammen mit
der spektralen Energieverteilung mit einem einzigen Modell zu reproduzieren. Ein Vergleich der
Ergebnisse aus zwei verschiedenen Modellen, die sich nur in ihrem Scheibeninnenradius vonein-
ander unterscheiden, verweist darauf, dafl der Scheibeninnenradius von HD 142666 grofler als der
Sublimationsradius R, sein konnte. Dies kann als ein Indiz fiir eine entwickeltere Scheibe um
HD 142666 gewertet werden. Vier Losungsmoglichkeiten wurden vorgeschlagen, die dazu dienen
sollen, zusétzlichen NIR-Fluf in einer Scheibenregion zu generieren, die das IOTA-Interferometer
nicht auflésen kann, um so einen Anstieg der Visibilitdten im NIR-Bereich auch fir Ry, > Rgup
zu bewirken. Nur weiterfiihrende Modellierungsversuche und gegebenenfalls zusétzliche interfe-
rometrische Messungen kénnen die in dieser Studie vorgestellten Meflergebnisse erkléren.
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Zusammenfassung

Im Zentrum dieser Arbeit stand die Analyse der Entwicklung von Silikatstaub und von Was-
sereis sowie der Dichtestrukturen, die u.a. diese Substanzen um junge stellare Objekte bilden.
T Tauri-Objekte sind massearme, junge stellare Objekte. Die Bedeutung dieser Objektklasse
wird dadurch unterstrichen, daff sie Vorlaufer von Planetensystemen darstellen, die die gréfiten
Ahnlichkeiten mit dem Sonnensystem aufweisen.

Sofern es moglich ist, die Erkenntnisse, die man aus den Untersuchungen des Sonnensystems
gewonnen hat, auf andere Planetensysteme und protoplanetare Scheiben zu iibertragen, ist Sili-
katstaub das Material, aus dem sich Gesteinsplaneten tiberwiegend bilden. Mit Hilfe einer Analy-
se der 10 pm-Emissionsbande, die in den Spektren vieler T Tauri-Objekte zu finden ist und ihren
Ursprung in einer Vibrationsanregung der SiO-Bindung im Silikatmolekiil hat, kénnen Aussagen
iiber die Struktur und die Grofle der Staubkorner, die effektiv zu dieser Bande beitragen, getrof-
fen werden. In dieser Studie wurden die N-Band-Spektren von 27 T Tauri-Sternen untersucht.
Dabei fanden sich Hinweise, die fiir Kornwachstum (bis zu einer Grofie weniger Mikrometer) und
Kristallisation des Staubmaterials in allen dieser Studie zugrunde liegenden T Tauri-Objekten
sprechen. Mogliche Méngel der gewiahlten Analysemethode wurden besprochen. Korrelationen
zwischen den relativen Massenbeitrégen der einzelnen Staubsorten (amorph — kristallin; 0,1 pm-
und 1,5 um-groBe Korner) und den Eigenschaften des zentralen Sterns, wie Leuchtkraft und Al-
ter, sind schwach. Ein entsprechendes Ergebnis wurde schon in einer vorangegangenen Studie
bzgl. den HAeBe-Objekten gefunden.

Wasser, das in den Vorlaufern von Planetensystemen vorwiegend im festen Aggregatszustand
vorherrscht, nimmt eine besondere Stellung bei der Entstehung von Planeten ein. Reichhaltige
Vorkommen sind Voraussetzung dafiir, dafl sich Leben, wie wir es kennen, erst entwickeln kann.
Grofle Mengen an Wassereis wurden bisher nur in den Hiillen protostellarer Klasse-0-Sterne be-
obachtet, die noch tief in zirkumstellarer Materie eingebettet sind. Hingegen gelang es bisher
nur vereinzelt, Spuren von Wassereis in T Tauri-Objekten zu finden. In dieser Studie wurden die
L-Band-Spektren von insgesamt sieben T Tauri-Objekten untersucht. In allen Objekten konnte
Wassereis nachgewiesen werden. Obwohl keine Hinweise vorliegen, die fiir Eiskornwachstum spre-
chen, konnte insbesondere bei einem Objekt, ndmlich YLW 16 A, gezeigt werden, dafl amorphes
Wassereis in den optisch tiefen Scheibenregionen vorliegt, wihrend sich in den optisch diinneren
Regionen kristallines Wassereis gebildet haben. Diese Studie présentiert die erste Entdeckung
von kristallinem Wassereis in einem T Tauri-Objekt.



132 KAPITEL 8. ZUSAMMENFASSUNG

Die Dichtestruktur einer zirkumstellaren Scheibe ist Abbild der Entwicklungsphase, in der
sie sich befindet, da sie externe Einfliisse (z.B. die Wechselwirkung mit auBen liegenden Pla-
neten und stellaren Begleitern) sowie intern ablaufende Prozesse (z.B. Turbulenzen) widerspie-
gelt. In erster Ndherung aber gibt das Kréftegleichgewicht zwischen dem stellaren Gravitations-
feld und dem thermischen Druck, den das Gas der zirkumstellaren Materie aufrechterhilt, die
Dichtestruktur der zirkumstellaren Scheibe vor. Dieses Kriftegleichgewicht kommt in der hy-
drostatischen Gleichgewichtsbeziehung zum Ausdruck. In dieser Arbeit wurde diese Beziehung
dafiir verwendet, die Dichtestruktur zirkumstellarer Scheiben in Strahlungstransportsimulatio-
nen selbstkonsistent, d.h. in Abhéngigkeit von der Temperaturverteilung, zu berechnen. Dazu
wurde das Strahlungstransportprogramm MC3D erweitert. Mit Hilfe von Testrechnungen wurde
die korrekte numerische Umsetzung des neuen Ansatzes verifiziert.

Aufgrund der direkten Sterneinstrahlung, der hohen vorliegenden Temperaturen und der Ma-
teriedichten ist die Entwicklung der inneren Regionen zirkumstellarer Scheiben beschleunigt. Nur
interferometrische Mefimethoden bei Wellenléngen im NIR- und MIR-Bereich sind in der Lage,
diese Regionen rdaumlich aufzulésen. In einer Fallstudie wurden unterschiedliche Modellansétze
dafiir aufgestellt, die spektrale Energieverteilung sowie die interferometrischen Messungen, die
mit MIDI fiir das klassische T Tauri-Objekt RY Tau gewonnen wurden, zu reproduzieren. Zum
Einsatz kam das Modell der passiven Scheibe, das Modell der aktiven Scheibe sowie das Modell
der aktiven Scheibe, das von einer optisch diinnen Hiille umgeben ist. Es zeigte sich, dafl v.a.
das Modell der aktiven Scheibe mit Hiille die Meflergebnisse am besten wiedergeben konnte. Im
Vergleich zur Messung war das Modell der aktiven Scheibe ohne Hiille ndmlich rdumlich stets zu
stark aufgelost. Auch bei der Modellierung zwolf weiterer junger stellarer Objekte stellte es sich
heraus, dafl der Modellansatz der aktiven Scheibe mit Hiille der geeignetste war. Anders stellte
es sich bei #lteren, hochentwickelten Objekten und bei ,, Weak-Line T Tauri-Sternen“ dar: Hier
reichte das Modell der passiven Scheibe zur Reproduktion der spektralen Energieverteilung und
der MIDI-Messungen aus.

Die Anzahl der Modelle, die fiir sich alleine die spektrale Energieverteilung reproduzieren,
konnte durch die interferometrischen Messungen reduziert werden. Dariiberhinaus konnten die
Ergebnisse vorangegangener Parameterstudien, denen keine réaumlichen Informationen iiber das
Objekt zur Verfiigung standen, von den interferometrischen Messungen weitgehend bestitigt
werden.

Mit Hilfe unserer Messungen mit MIDI fanden sich erstmals bei T Tauri-Objekten Hinweise
dafiir, daf sich die lokale Zusammensetzung des (Silikat-)Staubgemisches in der zirkumstellaren
Scheibe mit abnehmendem Sternabstand zugunsten des kristallinen Staubes verdndert. Gleich-
zeitig nimmt der relative Massenbeitrag kleiner, amorpher Staubteilchen ab. Ein entsprechendes
Ergebnis war schon fiir die HAeBe-Objekte bekannt. Dieses Ergebnis deutet darauf hin, daf} sich
der Staub auch bei den kiihleren und leuchtschwicheren T Tauri-Objekten im Inneren der zir-
kumstellaren Scheiben schneller weiterentwickelt als in Regionen, die vom Stern weiter entfernt
sind.

Die Entwicklung zirkumstellarer Scheiben geht mit einer Modifikation der Dichtestruktu-
ren innerer Scheibenregionen einher. Nur interferometrische Beobachtungen im NIR-Bereich
vermdgen den Innenbereich der Scheibe aufzulésen. Unsere Beobachtungen mit AMBER, und
IOTA konnten zwei junge stellare Objekte rdumlich auflésen. Obwohl Hinweise fiir ein &lteres
T Tauri-Objekt vorliegen (hoher kristalliner Massenanteil, hohes Alter, geringe Akkretionsrate),
bei dem sich der Innenrand der Scheibe schon zu gréfleren Radien verschoben haben kénnte,
konnte diese Annahme mit Hilfe der Modellierung der Beobachtungsergebnisse des ersten Ob-
jektes nicht aufrechterhalten werden. Insbesondere stimmte der aus dem Modell resultierende
Innenradius mit dem Sublimationsradius, der den kleinsten Innenradius der Staubscheibe vor-
gibt, iiberein. Beim zweiten Objekt dieser Studie, das von den Interferometern IOTA und MIDI
im NIR- und MIR-Bereich beobachtet wurde, konnte kein endgiiltiges Modell gefunden wer-
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den, das alle Meflergebnisse gleichzeitig zu reproduzieren vermag. Jedoch deuteten die interfe-
rometrischen Messungen mit MIDI darauf hin, da8 der Scheibeninnenradius gréfler als der sog.
Sublimationsradius ist, was fiir eine entwickeltere Scheibe spricht.
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Bisherige Grenzen und zukdlinftige
Beobachtungstechniken

In dieser Arbeit wurden u.a. die lokale Staubzusammensetzung und die Dichtestrukturen zirkum-
stellarer Scheiben untersucht. Dabei wurde mit Hilfe von Monte-Carlo-Simulationen versucht,
rdumlich hochauflésende Messungen zu reproduzieren und zu erkliaren. Das Augenmerk richtete
sich dabei auf Bereiche zirkumstellarer Scheiben, die Temperaturen von wenigen 100 K bis zu
1500 K besitzen und daher hauptséichlich im NIR- und MIR-Bereich strahlen. Die Grenzen der
durchgefiihrten, interferometrischen Messungen waren (i) einerseits die Beschrinkung auf das
H-/K- bzw. N-Band des elektromagnetischen Spektrums und (ii) die Tatsache, keine Abbildung
vom beobachteten Objekt zu erhalten. Im Detail sei zu erwihnen:

i.

ii.

FEine Analyse der rdumlichen Verteilung von amorphem und kristallinem Wassereis in
jungen stellaren Objekten ist, wie in Kap. 3 deutlich wurde, mit Hilfe der z.Z. zur Verfiigung
stehenden Instrumente nur schwerlich mdoglich. Interferometrische Mefimethoden im L-
Band konnen hier Abhilfe schaffen.

Im Q-Band des elektromagnetischen Spektrums® liegen weitere Emissionsbanden von Sili-
katverbindungen vor. Insbesondere kristalline Silikate kénnen auch dann noch im Q-Band
detektiert werden, wenn deren Massenanteil klein ist. Im Mittel besitzen Teilchen, die
iiberwiegend im Q-Band leuchten, Temperaturen von ~100 K. Diese Teilchen liegen dem-
nach in tieferen bzw. weiter auflerhalb liegenden Scheibenregionen, die mit MIDI aber
nicht beobachtet werden kénnen.

Der dominierende Massenanteil zirkumstellarer Scheiben liegt, vor externer Strahlung ge-
schiitzt, tief im Scheibeninneren nahe der Scheibenmittelebene bzw. im sternfernen Aus-
senbereich. Mit Temperaturen von 1 bis 10 K strahlt dieses Material iiberwiegend im FIR-
und Millimeterbereich des elektromagnetischen Spektrums und war demnach mit Hilfe der
in dieser Arbeit vorgestellten interferometrischen Messungen nicht zu detektieren.

Anhand der in dieser Studie vorgestellten, interferometrischen Messungen waren bisher
nur Aussagen iiber die radiale Intensitétsverteilung moglich. Informationen iiber die win-
kelabhéngige Struktur der Helligkeitsverteilung erhielt man von diesen Messungen je-
doch nicht. Eine Modellierung dieser interferometrischen Messungen war demnach nur

Q-Band: 16 pm — 24 ym
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Abbildung 9.1: Oben: Modellbild einer zirkumstellaren Scheibe. Mit Hilfe der Fouriertransformation
FT kann daraus die Phase @iy, und die Visibilitit V gewonnen werden. Unten links: Unter Anwendung
des van Cittert-Zernicke-Theorems Gl. 1.6 (FT~') erhdlt man wieder das Modellbild der zirkumstellaren
Scheibe, wobei hier @i =0 gesetzt wurde. Unten rechts: Unter Anwendung des van Clittert-Zernicke-
Theorems GI. 1.6 (FT~') erhdilt man wieder das Modellbild der zirkumstellaren Scheibe, wobei hier V=1
gesetzt wurde.

moglich, da von einer rotationssymmetrischen Morphologie ausgegangen wurde. Informa-
tionen iiber kleinskalige, zweidimensionale Strukturen liefert hingegen die Phase ®;,,, = kB
(s. GL 1.6)b. Die Phase ®;,, bestimmt das Erscheinungsbild des Objektes und ermdoglicht
erst die Bildrekonstruktion nach den interferometrischen Messungen. Die Abb. 9.1 zeigt
nochmals anhand eines Modellbildes einer zirkumstellaren Scheibe, welche physikalische
Bedeutung die Visibilitdt und die Phase haben. Nachdem in der Erdatmosphére eine von
Ort und Zeit abhéingige Phase ® ., zur intrinsischen Phase ®j,, hinzuaddiert wird, bleibt
letztere eine Unbekannte bei Messungen mit nur zwei Teleskopen. Hingegen mit Hilfe einer
gleichzeitig durchgefiihrten Beobachtung eines Referenzobjektes mit bekannter Phase im
Fourierraum (z.B. ein unaufgeloster Stern, wobei @y, = 0 gilt), kénnen zwischen den ein-
zelnen Teleskopen die gemessenen Phasendifferenzen dafiir ausgenutzt werden, ®,¢, und
damit @, zu ermitteln. Die Installation des Instrumentes PRIMA (Phase-Referenced
Imaging and Microarcsecond Astrometry) ist am VLTI in Planung, wodurch gleichzeitig
die Beobachtung eines Referenzsterns erméglicht wird. Bei der ,,Closure Phase-Methode*
hingegen wird mit mindestens drei Teleskopen gleichzeitig beobachtet, woraus die Pha-
sendifferenzen und schlieffilich @i, abgeleitet werden konnen. Diese Phaseninformationen
erlauben es, bei der bisherigen Interpretation der interferometrischen Meflergebnisse Mehr-
deutigkeiten auszurdumen und auch komplexe, dreidimensionale Modellansétze zur Analy-
se zuzulassen. Dies ist notwendig, seit man in zahlreichen grofiskaligen Aufnahmen junger
stellarer Objekte asymmetrische Strukturen entdeckt hat (Fukagawa et al. 2004; Lagage

PHier ist die Phase im Fourierraum gemeint, die man aus einer Fouriertransformation der Helligkeitsverteilung
am Himmel erhélt.
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et al. 2006). Von theoretischen hydrodynamischen Modellstudien weifl man auch, daf§ in
zirkumstellaren Scheiben potentiell vorliegende Planeten oder langlebige ,, Wirbelstiirme*
asymmetrische Strukturen hervorrufen (Klahr 2003).

Im folgenden werden zwei Instrumente vorgestellt, die unter Ausnutzung interferometrischer
Techniken rdumlich hochauflésende Beobachtungen im Infrarot- bzw. Millimeterbereich des elek-
tromagnetischen Spektrums mit anschliefender Bildkonstruktion ermdglichen. Beide Instrumen-
te werden um das Jahr 2010 zur Verfiigung stehen. Deren Konstruktion schliefit multinationale
Aufwendungen und eine nationale Grenzen iiberschreitende Teamarbeit mit ein.

9.1 MATISSE

Das Instrument MATISSE (Multi AperTure mid-Infrared SpectroScopic Experiment) ist ein
Nachfolgeinstrument von MIDI und AMBER am VLTI (Lopez et al. 2006). Neben interferome-
trischen Beobachtungen im N-Band kénnen dariiberhinaus auch das L-, M- und evtl. auch das
Q-Band mit einbezogen werden. Dabei werden photometrische Aufnahmen sowie spektrophoto-
metrische Beobachtungen mit verschiedenen spektralen Auflésungsvermogen (A/AX = 30-1500)
durchfithrbar sein. Mit MATISSE wird man wie mit AMBER gleichzeitig mit drei Teleskopen
beobachten. Standardméfig stehen dafiir die vier feststehenden Teleskope des VLT mit einem
Durchmesser von 8,2m (UT) und vier verschiebbare, kleinere Teleskope mit einem Durchmesser
von 1,5m (AT) zur Verfiigung.© Mit Hilfe der ,,Closure Phase-Methode* ist eine Bildrekonstruk-
tion maoglich, bei der zweidimensionale Strukturen im Objekt sichtbar gemacht werden koénnen.d
Die wissenschaftlichen Arbeitsbereiche von MATISSE sind vielschichtig. Neben dem Studium
von (kleinskaligen) Dichtestrukturen gehort dazu die Untersuchung der rdumlichen Verteilung
verschiedener fester bzw. gasformiger Materialien (Silikate, Eis, Kohlenstoffverbindungen wie
Diamant sowie PAH, Pf3, CO, HCN, CHy, SiO, Hs). Die Untersuchung der Entwicklung proto-
planetarer Scheiben um Einzel- oder Mehrfachsternsysteme ist ein weiterer Arbeitsschwerpunkt
von MATISSE.

9.2 ALMA

Das ,,Atacama Large Millimeter Array“ (ALMA) wird von einem Konsortium aus européischen,
nordamerikanischen, japanischen, taiwanesischen und chilenischen Arbeitsgruppen auf der iiber
5000m gelegenen Ebene ,,Llano de Chajnantor® in der nordchilenischen Atacama-Wiiste ge-
baut. Man erwartet, dafi ALMA die gleiche wissenschaftliche Bedeutung erlangen wird wie das
Hubble-Teleskop, das VLT(I) oder das VLA. In seiner Endkonfiguration wird ALMA aus 64 ver-
schiebbaren 12 m-Teleskopen bestehen, mit denen man gleichzeitig beobachten kann. Dadurch
wird eine Bildrekonstruktion nach relativ kurzer Mefidauer moglich sein. Bei einer einstiindigen
Beobachtung rechnet man bei ALMA mit einer instrumentellen Sensitivitdt von 60 uJy. Die
Basislinien kénnen dabei — je nach Konfiguration der Teleskope — Léngen zwischen 150 m und
14km annehmen. ALMA wird im Millimeterbereich, genauer im Frequenzintervall von 84 GHz
(3,5mm) bis 720 GHz (0,42 mm), das in vier Bander unterteilt ist, arbeiten. Bei einer Entfernung
von 140 pc kann ALMA dann noch eine rdumliche Auflésung von ca. 1 AE erzielen. Die spektrale
Auflssung bei 100 GHz liegt bei ~0,1km/s (=1 A). Hochauflésende Strukturanalysen von zir-
kumstellaren Scheiben, die Identifizierung kompakter Dichtestrukturen sowie das Studium des
gravitativen Kollapses zirkumstellarer Hiillen geh6ren genauso zu den Arbeitsfeldern von ALMA
wie die Untersuchung von Fragmentationsprozessen in protostellaren Wolken und die Entstehung

°Die Anzahl der ATs (Auxiliary Telescopes) soll noch erhsht werden.
dMan nennt das Verfahren der Bildrekonstruktion interferometrischer Messungen ,, Apertur Synthese®.
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Abbildung 9.2: Das von der Wellenlinge abhdngige rdumliche Aufliésungsvermdgen, mit dem heute
schon existierende (HST, VLT, Chara, AMBER, Spitzer, VLA) bzw. zukiinftige (JWST, LBT, MATIS-
SE, DARWIN, Herschel, ALMA) Instrumente arbeiten. Die rot-gestrichelte Linie stellt die von der FErdat-
mosphdire vorgegebene Grenze fir das Auflosungsvermdégen dar. Darunter kann die rdumliche Auflésung
nur unter dem Einsatz adaptiver optischer Systeme erhéht werden. (aus Wolf, S., Antonelli P. € Lopez,
B.: Very Large Telescope: MATISSE, Science Cases, 2007, Doc. No. VLT-TRE-MAT-15860-0002)

von Doppel- und Mehrfachsternsystemen. Dariiberhinaus werden auch polarimetrische Messun-
gen moglich sein, so dafl u.a. stellare Magnetfeldstarken untersucht werden kénnen. Zu weiteren
wichtigen Aufgabenstellungen von ALMA gehoren die Untersuchung der Staubsedimentierung
und der Staubkoagulation im Scheibeninneren, wie auch die Verschiebung des Scheibeninnen-
radius zu groBleren Radien. Weiterhin erhofft man sich mit Hilfe von ALMA Spuren zu finden,
die fiir die Présenz von Planeten sprechen. Zu diesen Spuren gehoren u.a. ringformige Schei-
benliicken, die sich der vermeintliche Planet oder ein stellarer Begleiter wihrend ihres Umlaufs
Hfreirdumen® (Guilloteau et al. 1999). Machbarkeitsstudien haben ergeben, daf§ solche Liicken
durch deren Randbereich sichtbar werden. Dieser Rand wird direkt angestrahlt und aufgeheitzt,
so daf} er schliefflich eine ringférmige Intensitéitserscheinung hervorruft (Wolf & D’Angelo 2005;
Varniere et al. 2006).

Dies ist nur eine kleine Auswahl potentieller Arbeitsfelder, die mit ALMA abgedeckt werden
konnen. Die Abb. 9.2 stellt nochmals das rdumliche Auflésungsvermogen heute schon arbeiten-
der und in n#herer Zukunft fertig gestellter Teleskope bzw. Instrumente zusammen, das sie in
den entsprechenden Wellenléingenbereichen erzielen. Man erkennt, daff ALMA die bisher noch
bestehende Liicke im Millimeterbereich abdeckt.
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Verwendete Akronyme

Tabelle A.1: Im Text hiufig verwendete Akronyme.

Akronym Bedeutung/Erklirung

AMBER Astronomical Multi-BEam combineR

CONICA COudée Near Infrared CamerA

ESO European Southern Observatory (Européische Siidsternwarte)

FIR Wellenlédngenbereich des Fernen InfraRoten (~40 pym ... ~350 pm)

HAeBe Herbig Ae/Be Stern(e)

HIPPARCOS HIgh Precision PARallax COllecting Satellite

HST Hubble Space Telescope

I0TA Infrared Optical Telescope Array

IRAS InfraRed Astronomical Satellite

ISO Infrared Space Observatory

MC3D Programm zur Strahlungstransportsimulation in 3 Dimensionen
mit Hilfe der Monte-Carlo-Methode

MIDI MID-infrared Interferometric instrument

MIR Wellenlédngenbereich des Mittleren InfraRoten (~5pum ... ~40 um)

MRN-Staubmodell Staubmodell der interstellaren Materie,
das ehemals von Mathis, Rumpl & Nordsieck (1977) entdeckt wurde.

NAOS Nasmyth Adaptive OpticS
NIR Wellenléingenbereich des Nahen InfraRoten (~0,9 ym ... ~5 pum)
PAH Polycyclic Aromatic Hydrocarbons
(Polyzyklische aromatische Kohlenwasserstoffe)
TIMMI 2 Thermal Infrared Multi Mode Instrument 2
VLA Very Large Array
VLT Very Large Telescope

VLTI Very Large Telescope Interferometer
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Konstanten und astrophysikalische Gr  63en

Tabelle B.1: Verwendete Konstanten und astrophysikalische Gréflen in SI-FEinheiten.

Grofle Symbol/Einheit Wert

Kreiszahl T 3,14159265
Vakuumlichtgeschwindigkeit c 2,99792458 - 103 ms~!
Gravitationskonstante G 6,67259 1071 m3kgls2
Atomare Masseneinheit u  1,66054 - 10727 kg
Boltzmann-Konstante k  1,380658 - 10723 JK—!
Stefan-Boltzmann-Konstante o 5670511078 Wm—2K™*
1 Astronomische Einheit AE  1,4959787 - 10" m

1 Parsec pc  3,0856775 - 106 m

1 Sonnenmasse Mg 1,9891 - 1030 kg

1 Sonnenleuchtkraft Lo 3,845 -10%6'W

1 Sonnenradius Re 6,96-108m

1 Jansky Jy 1-10%6 Wm—2Hz!
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Konversionsfaktoren fur Helligkeitseinheiten

Tabelle C.1: Konversionsfaktoren der Grdéfien Fluf
[Jy] und Helligkeit [mag] im wvisuellen wund infraroten
Wellenlingenbereich — (Leinert et al. 1998). Die 1o-
Standardabweichung liegt hier zwischen 2% und 5 %.

Band Wellenlénge [pm] F,.o[Jy] fiir mp = Omag

U 0,36 1810
B 0,44 4260
\% 0,55 3640
Rc 0,64 3080
Ry 0,70 2840
Ic 0,79 2550
I 0,90 2250
J 1,25 1570
H 1,65 1020
K 2,20 636
L 3,50 281
Ii? 3,30 235
M 4,80 152

8,40 58
N 10,6 36
Q 21,0 9,4

Die Umrechnung ergibt sich aus der Definition der Helligkeit:

E,
=-251
m 5 Og(Fu;o)

bzw.

F, = F,0-107™/25,
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Sternspektrum

Bei der Modellierung junger stellarer Objekte mit Hilfe des Strahlungstransportprogramms
MC3D geht man davon aus, dafl das Sternspektrum durch eine Planckfunktion By(7") be-
schrieben werden kann, wobei T die effektive Sterntemperatur ist. Genauso gut kann aber
auch die Abstrahlcharakteristik des jungen Sterns von der spezifischen Sternatmosphére eines
Hauptreihensternes vorgegeben werden. Modelle von Sternatmosphéren, die beispielsweise von
Kurucz (1994) berechnet wurden, geben in Abhéngigkeit von der effektiven Sterntemperatur 7,
der Fallbeschleunigung ¢ und der Metallizitit Z die Emissionseigenschaften von Hauptreihen-
sternen wieder. Die Metallizitit Z zeigt den stellaren Massenanteil metallischer Bestandteile,
d.h. von Elementen mit der Ordnungszahl Z > 2 auf. Akkretionsprozesse, wie sie in Kap. F
vorgestellt werden, bleiben hier unberiicksichtigt.

Wird das in Kap. 6 fiir das Objekt DR Tau vorgestellte Modell nochmals mit gleichen Stern-
und Scheibenparametern aufgestellt und nimmt man dabei an, dafl der Spektralverlauf des Sterns
nun durch eine Sternatmosphére beschrieben werden kann, wie sie Kurucz (1994) eingefiihrt
hat, so erhélt man die in Abb. D.1 gezeigte spektrale Energieverteilung und Visibilitéit. Bei der
spektralen Energieverteilung liegen hier Unterschiede im Wellenldngenbereich zwischen 0,1 pm
und 10 um vor. Die 1o-Abweichung betrigt 9%. Die Sternatmosphére nach dem Modell von
Kurucz erzeugt mehr Flufl im H- und K-Band als der entsprechende Schwarzkorperstrahler.
Die Visibilitét aus diesem Modell unterscheidet sich nicht von derjenigen, die in Kap. 6 fiir das
gleiche Objekt présentiert wurde.
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Abbildung D.1: Diese Abb. entspricht der Abb. 6.8. Anstatt die Abstrahlcharakteristik der Primdrquelle
durch eine Planckfunktion vorzugeben, wird hier in diesem Modellansatz ein Spektralverlauf herangezogen,
der aus einem Atmosphirenmodell fiir Hauptreihensterne resultiert (Kurucz 1994).



Der Vielteilchenansatz

Beim Strahlungstransport mit dem MC3D-Programm wird das arithmetische Mittel von den
optischen Eigenschaften der im Programm verwendeten Silikat- und Graphitteilchen gebildet
(Kap. 5.3.2), um eine ,mittlere Temperaturverteilung zu erhalten. Aufwendiger hingegen ist
die separate Bestimmung der Temperaturverteilung fiir jede einzelne Teilchensorte.

Bei der selbstkonsistenten Berechnung der vertikalen Dichtestruktur zirkumstellarer Schei-
ben mit Hilfe der hydrostatischen Gleichgewichtsbeziehung geht man davon aus, dafl sich Gas-
und Staubteilchen im thermischen Gleichgewicht befinden (s. Kap. 4). Wihrend die Tempe-
raturverteilung in der Scheibe von den Absorptionseigenschaften der Staubteilchen vorgegeben
wird, beruht die Dichtestruktur in der Scheibe auf dem thermischen Druck, den die Gasteil-
chen ausiiben. In einem Vielteilchenansatz kénnen die verschiedenen Staubteilchen sehr unter-
schiedliche Temperaturen besitzen. Sofern sich die gasférmige und feste Materie im thermischen
Gleichgewicht befinden, kann die Gastemperatur lokal durch das arithmetische Mittel der Tem-
peraturen vorliegender Staubteilchen berechnet werden (Kriigel & Walmsley 1984). Anstatt nun
aber diesen Ansatz zu verfolgen, kann die Gastemperatur auch unter direkter Einbeziehung der
Energieerhaltung ermittelt werden.

Die Strahlungsleistung P, die von den Staubteilchen lokal abgegeben wird, ist nach dem
Kirchhoffschen Satz:

P = g: <niAi /000 WBA(E)Qabs;i()‘)d)‘> . (E.1)
=1

Hier ist A; die Oberflache der Teilchensorte i, N die Gesamtzahl aller Teilchensorten, n; die Teil-
chenzahl der Teilchensorte 7 und 7 die Kreiszahl. Die Abstrahlcharakteristik von Teilchensorte @
mit der Temperatur 7; und dem materialspezifischen Absorptionskoeffizienten Qaps;;(A) kommt
durch Qaps:i(A) - BA(T;) zum Ausdruck. Die Grofle By(T;) ist die zugehorige Planckfunktion.
Fiir eine Staubkomponente, die die Abstrahlcharakteristiken der anderen Staubkomponenten
im Mittel reprasentiert, ist die emittierte Strahlungsleistung Peingel gleich dem Ausdruck:

Priingel = Aot - / 7'('B)\(froinzcl)Qabs()\)d)\- (E2)
0

Hier ist Aoy die Gesamtfliche aller Teilchen und Q,ps(A) berechnet sich wie folgt:

sz\il(nz . Qabs;i : Az)
Atot

Qabs ()\) =

(E.3)
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Setzt man die Relationen E.1 und E.2 gleich, so erhilt man die gesuchte Temperatur Tg;,.e; des
reprisentativen Staubteilchens, die der Gastemperatur gleichgesetzt wird. Das Gleichungssystem
mufl numerisch geldst werden, was mit Hilfe der schnell konvergierenden Bisektionsmethode?®
umgesetzt werden kann (Press et al. 1986). Alle Beziehungen sind lokal, innerhalb einer infini-
tesimalen Raumzelle definiert, d.h. obiges Gleichungssystem mufl fiir jede einzelne Gitterzelle
separat gelost werden.

#In der Regel reichen dafiir 20 Iterationsschritte aus.



Das Modell der aktiven Scheibe

Modelle aktiver Scheiben wurden mitsamt ihren charakteristischen Akkretionsparametern schon
in vielen vorangegangenen, theoretischen Studien vorgestellt. Trotzdem finden sich nur we-
nige Studien, bei denen diese aktiven Scheibenmodelle zur Reproduktion astrophysikalischer
Messungen, wie die spektrale Energieverteilung oder Visibilitéten, verwendet wurden (z.B. Ake-
son et al. 2005). Generell wird angenommen, dafl eine passive Scheibe die dominierende Strah-
lungsquelle im Infrarotbereich des elektromagnetischen Spektrums darstellt. Diese Annahme
wird auf grofien réumlichen Skalen bestétigt (Z100AE), jedoch nicht fiir die inneren Schei-
benregionen (< 1 AU), die erst neuerdings mit Hilfe interferometrischer Beobachtungstechniken
aufgelost werden konnen (z.B. D’Alessio et al. 2001). Im folgenden soll das Modell der aktiven
Scheibe vorgestellt werden, das in dem uns zur Verfiigung stehenden Strahlungstransportpro-
gramm MC3D speziell fiir diese Arbeit implementiert wurde.

Akkretionsmodelle griinden auf der vereinfachten Annahme, dafl sich die Massenakkretion
in einer geometrisch diinnen Scheibe abspielt (Lynden-Bell & Pringle 1974; Pringle 1981). In
diesem kanonischen Akkretionsmodell wird angenommen, daf§ die Viskositét zirkumstellarer Ma-
terie zwischen benachbarten Materiebahnen Scherkrifte erzeugt, die die Umlaufbewegung von
Staub und Gas bremsen. Das zirkumstellare Material wird dadurch geheizt und die gewonnene
thermische Energie daraufhin abgestrahlt. Der grofite Anteil der Materie akkretiert sukzessiv
nach innen, dem Stern zu. Geht man von einer diinnen und homogenen Scheibe aus, so erhélt
man unter Beriicksichtigung der Energie- und Impulserhaltung die Rate D, mit der die Materie
pro Einheitsfliche und -zeit und als Funktion des radialen Abstandes vom Stern r (Wirme-

)Energie abstrahlt:
1/2
1- <%> ] . (F.1)

Die GréfSen G, M,, M und R, sind in dieser Reihenfolge die Gravitationskonstante, die Stern-
masse, die Massenakkretionsrate der einfallenden Materie in der geometrisch diinnen Scheibe
und der Sternradius. Die gesamte Energie, die auflerhalb eines Radius Ry,q freigesetzt wird, ist
dann

3GM, M
D(T) = Tr*?’

Lgisk = D(r) 2mrdr =

Rpna

(F.2)

Wihrend Lynden-Bell & Pringle (1974) noch von einer aktiven Scheibe ausgingen, die im
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Innern vom Sternradius (Rpn,q = Ry) bzw. von einem Radius R, begrenzt wird,* vermitteln
aktuelle Studien ein Bild eines Akkretionsvorgangs, der in den inneren Scheibenregionen vom
Magnetfeld des Sterns beeinfluit wird. Die Starke des zirkumstellaren Magnetfeldes vergrofiert
sich mit abnehmendem Sternabstand und ist bei wenigen Sternradien Rp,q = 2-5Ry in der
Lage, Materie aus der Scheibe zu ziehen und die Scheibenstruktur dadurch aufzubrechen. Das
akkretierende Material bewegt sich dann entlang magnetischer Feldlinien auf den Stern zu, um
schlieBlich im freien Fall auf die Sternoberfléche zu treffen (z.B. Uchida & Shibata 1984; Bertout
et al. 1988). Die magnetische FluBidichte B eines T Tauri-Sterns liegt in der Gréflenordnung von
~1-3kG (Johns-Krull et al. 2003). Da man annimmt, daf} der innere Radius der Akkretionsschei-
be Rpnq kleiner als der Sublimationsradius (= Ry, ) ist, liegt das akkretierende Material in dieser
Region im gasformigen Aggregatszustand vor. Dieses freifallende Material wird schliellich an der
Sternoberfliche abrupt gestoppt. In dieser Akkretionszone ist die gesamte, freiwerdende Ener-
gie gleich CGM,M /R, mit ¢ = 1 — R,/(2Rpnq). Zusitzlich zur intrinsischen Sterntemperatur
treten dadurch auf der stellaren Photosphére Temperaturen von Ty, = 5.700 K bis zu 8.800 K
auf, wihrend in den dariiber liegenden Schichten Temperaturen von 9.000 K bis 20.000 K erzielt
werden (Calvet & Gullbring 1998). Muzerolle et al. (2004) konstatierten aber, dafi der Ener-
giebeitrag der Akkretionsprozesse aus den oberen Schichten, in denen Temperaturen von bis zu
20.000K erreicht werden, fiir Akkretionsraten von M < 10~% Moa~! vernachlissigbar sind. Die
Photosphére emittiert demnach sowohl den intrinsischen stellaren Flufl als auch den Grofiteil
der Akkretionsenergie. Aufgrund des Dipolcharakters des Magnetfeldes wird standardméflig ver-
mutet, dafl das Material nur auf einem Teilbereich der Sternoberfliche um die Pole akkretiert
(s. auch Bouvier et al. 2006). Der dimensionslose Oberflachenfaktor f représentiert diese Flidche
(Bertout et al. 1988; Lynden-Bell & Pringle 1974):

fanR20Ty;, = CGM,M/R,. (F.3)

Der Parameter o ist hier die Stefan-Boltzmann Konstante. Calvet & Gullbring (1998) bestimm-
ten fiir HAeBe-Sterne f ~ 0.1% — 1.0% und fiir T Tauri-Sterne f =~ 10%. Das vorwiegend in
den Spektren von T Tauri-Objekten présente ,, Veiling“ ist ein Indiz, das fiir den verhéltnisméflig
groflen Oberflichenfaktor f bei T Tauri-Sternen spricht.

In der Scheibenregion zwischen dem Innenradius der zirkumstellaren Scheibe R;, und dem
vom stellaren Magnetfeld vorbestimmten Innenradius der Akkretionsscheibe Ry,q wird die ab-
gegebene Akkretionsenergie mittels der Theorie von Lynden-Bell & Pringle (1974) und Prin-
gle (1981) berechnet. Da die abgegebene Akkretionsenergie mit D oc r~2 abnimmt, werden in
unseren aktiven Scheibenmodellen Akkretionseffekte nur fiir r < R;, beriicksichtigt. Die zwi-
schen r = Rpuq und r = R, freiwerdende Gravitationsenergie des akkretierenden Materials wird
an der Sternoberfliche als Schwarzkorperstrahlung mit einer Temperatur Tpy, emittiert. Die
Abb. F.1 stellt einen Querschnitt durch unser aktives Scheibenmodell dar.

*Der Korotationsradius Rcor ist derjenige Radius, bei dem die Keplersche Bahngeschwindigkeit gleich der
Rotationsgeschwindigkeit des Sterns ist.



171

scheibe

Gas- & Staub-

Gas-
scheibe

Obere
Scheibenlagen

scheibe

Rbound

S_chei ben-

Gas- & Staub-
scheibe

Abbildung F.1: Skizzierter Querschnitt unser aktives Scheibenmodells, in dem die fiir die Akkretion
wichtigen Parameter Tgr,, Rpna und Ry, eingezeichnet sind. In unserem Modellansatz kommt ein Zwei-
Schichten-Scheibenmodell zum Einsatz (s. Kap. 5.3.2), bei dem sich das Scheibeninnere (tn > 1) wvon
einer oberen, im N-Band optisch dinnen Scheibenebene absetzt.
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Vorangegangene Messungen

Tabellarisch werden in den folgenden Abschnitten die Ergebnisse vorangegangener photometri-
scher Messungen derjenigen Objekte zusammengetragen, die in den Kap. 5, 6 und 7 modelliert
wurden. Zu einzelnen Werten ist dann kein Fehler angegeben, wenn entsprechende Informatio-
nen in den jeweiligen Publikationen fehlen. Weiterhin sollen Informationen, die aus weiteren
Beobachtungen gewonnen wurden, stichpunktartig zusammengetragen werden, ohne dabei den
Anspruch auf Vollsténdigkeit zu erheben.

G.1 RY Tau

Das Objekt RY Tau, das zum ersten Mal im Jahre 1907 nachweislich beobachtet wurde (Pik-
kering 1907), ist ein bekanntes klassisches T Tauri-Objekt (Joy 1945) aus der Taurus-Auriga
Sternentstehungsregion mit einer mittleren Entfernung von ca. 140 pc. In den Tabellen 5.1 und
G.1 werden die in den vorangegangenen Beobachtungen bestimmten Eigenschaften, einschlieflich
der gemessenen photometrischen Fliisse von RY Tau aufgelistet.

RY Tau ist ein T Tauri-Stern vom UX Ori-Typ, d.h. dieses Objekt zeigte bisher in unre-
gelméffigen Abstédnden starke photometrische Variabilitdten im visuellen und NIR-Wellenldngen-
bereich. Wihrend weniger Monate in den Jahren 1983/84 und 1996 /97 stieg die visuelle Helligkeit
von RY Tau von 11 mag auf 9mag, um darauthin wieder auf den Ausgangswert zuriickzufallen
(Herbst & Stine 1984; Zajtseva et al. 1985; Petrov et al. 1999; Herbst & Shevchenko 1999).
Verursacht durch die Scheibenneigung erkliren sich solche Flufischwankungen durch eine kurz-
zeitig veranderte Sicht auf den zentralen Stern. Flulschwankungen geringen Ausmafes und einer
Periodendauer von wenigen Tagen wurden ebenfalls gemessen (Eiroa et al. 2002; AV =~ 0,1,
AK = 0,2). Die photometrischen Messungen, die in Tabelle G.1 aufgelistet sind, liegen im Mi-
nimum der photometrischen Schwankungen. Allein aus einem Vergleich von MIR-Fliissen aus
unterschiedlichen Perioden geht man auch in dieser Studie davon aus, daf§ der von RY Tau emit-
tierte Flufl wihrend unseren Beobachtungen mit MIDI seinen Minimalwert?® einnahm. Bislang
wurden bei verschiedenen Untersuchungen abweichende Werte fiir die visuelle Extinktion Ay
von RY Tau gemessen (Kuhi 1974: 1,3 mag; Cohen & Kuhi 1979: 1,9 mag + 0,2mag; Strom et
al. 1989: 0,6 mag; Beckwith et al. 1990: 2,7 mag; Kenyon & Hartmann 1995: 1,8 mag). In die-
ser Studie wird auf den erst kiirzlich von Calvet et al. (2004) bestimmten Wert zuriickgegriffen:

#Wert in Ruhe
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Tabelle G.1: Photometrische Flisse von RY Tau.
Unterschiedliche Messungen im gleichen Spektral-
band wurden hier gemittelt und die zugehdrige Stan-
dardabweichung angegeben. Die Konversionsfakto-
ren, die der Berechnung der photometrischen Flisse
aus den scheinbaren Helligkeiten dienen, sind in
Kap. C aufgelistet.

Wellenlénge [pum] Fluf [Jy] Referenz

0,36 0,04 + 0,01 1
0,44 0,1 £0,01 1
0,55 0,3 £ 0,02 1
0,70 0,5 £ 0,03 1
0,90 0,9+ 0,1 1
1,25 1,6 + 0,8 2,3
1,65 2.3+ 0,9 2,3
2,20 38405 2, 3
4,80 6,6+ 2,0 4,5
11,0 20,0 + 0,3 6
25 28£3 7
60 18+4 7
100 1245 7,8
1300 0,23 + 0,02 9
Referenzen — 1: Calvet et al. (2004); 2: Gezari-

Katalog (1999); 3: 2MASS-Katalog (Cutri et al. 2003);
4: Rydgren et al. (1976); 5: Elias (1978b); 6: Hanner et
al. (1998); 7: Strom et al. (1989); 8: Harvey et al. (1979);
9: Mora et al. (2001)

Ay = (2,2£0,2) mag. Das ,, Veiling® im Visuellen ist niedrig ( 0,1; Basri et al. 1991; Hartigan et
al. 1995; Petrov et al. 1999), wiahrend es im Infraroten erhoht ist (> 0,8; Folha & Emerson 2001).

Fin Begleitstern konnte mit Hilfe von Speckle-Interferometrie im NIR-Bereich nicht gefunden
werden (Leinert et al. 1993), wobei eine rdumliche Auflésung zwischen 0,13” und 13” im NIR-
Bereich erzielt wurde. Die regelméflige Verschiebung des photometrischen Zentrums von RY Tau,
die mit Hilfe astrometrischer Messungen des HIPPARCOS-Satelliten gefunden wurde, kénnte ein
Hinweis fiir die Existenz eines Begleitsterns sein (s. Wielen 1996). Bertout et al. (1999) leiteten
aus den HIPPARCOS-Messungen einen projizierten Minimalabstand von 3,2 AE (23,6 Millibo-
gensekunden) und einen Positionswinkel von 304° + 34° fiir den Begleiter ab.

G.2 T Tau

T Tau ist der Prototyp der T Tauri-Sterne. Weiterfithrende Informationen iiber dieses Objekt
sind in Ratzka (2005) zusammengefafit.

G.3 DR Tau

Der Stern DR Tau, der ein Alter von ca. 2,5Millionen Jahren besitzt, gehort bei einer mitt-
leren Entfernung von 140 pc der Taurus-Auriga Sternentstehungsregion an (Siess et al. 1999).
Die zahlreichen vorangegangenen Veroffentlichungen zeigen, dafl DR Tau zu den am héaufigsten
untersuchten jungen stellaren Objekten gezihlt werden kann. Vom U- bis zum K-Band konnte
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Tabelle G.2: Photometrische Fliisse von T Tau, getrennt in die Nord-
und Studkomponente. Es ist zu beriicksichtigen, daf$ die Sidkomponente
selbst ein Doppelsternsystem ist. Insbesondere die ISO-Messungen bein-
halten die photometrischen Fliisse aller drei Komponenten des Systems.

T TauN T Tau S
Wellenlénge [pm] FluB [Jy] FluB [Jy] Referenz
0,36 0,037 £ 0,001 1
0,43 0,14 £0,002 - 1
0,55 0,38 + 0,003 1
0,70 0,83 £0,011 — 1
1,25 2274010 - 1
1,65 3,26 £ 0,15 0,011 £+ 0,001 1
2,16 3,55 £ 0,16 0,13 £ 0,01 1
3,80 6,50 £ 0,29 2,12 £ 0,096 1
10,5 8,01 £ 0,05 1,403 £ 0,036 1
25 40,9 + 6,1 2
60 117,8 £ 17,7 2
100 105,6 + 15,8 2
150 113,4 £17,0 2
170 82,8 + 12,4 2
350 8,15 £ 0,25 3
450 1,66 £ 0,22 3
850 0,63 £ 0,02 = 3
1300 0,28 £ 0,01 = 3

Referenzen — 1: Ratzka et al. (2007: in Vorbereitung); 2: ISO-Datenarchiv; 3: An-
drews & Williams (2005)

man bzgl. dieses Objektes starkes ,, Veiling*“ nachweisen: So iibersteigt der Flufl im Visuellen um
iiber 500 % den Wert, den man von einem Hauptreihenstern mit dem gleichen Spektraltyp wie
DR Tau erwarten wiirde (Edwards et al. 1993). DR Tau besitzt einen Spektraltyp von K7. Ab-
gesehen vom Fluflexzel im visuellen Wellenldngenbereich weisen dariiberhinaus auch zahlreiche
Emissionslinien, wie die rotverschobene Pfy- oder die Call-Linie und deren besondere spektrale
Form (P-Cygni-Profil) auf akkretierende Materie hin. Das Profil weiterer Emissionslinien, wie
z.B. der Hel-Linie (Kwan et al. 2007) und auch der Ha-Linie (Vink et al. 2005) ist ein Indiz
fiir ,,Sternwinde“. Mit Hilfe von Modellstudien bestimmte Edwards et al. (1993) eine Massenak-
kretionsrate von M ~ 7,9 - 1076 Mgpa~! bzgl. DR Tau, wobei dem System durch Sternwinde
gleichzeitig eine Masse von Myind ~ 2,5-1079 Mga~! verloren geht. Ein stark kollimierter Aus-
fluB, d.h. ein Jet, konnte ebenfalls nachgewiesen werden (Kwan et al. 1988). Auf kleiner Zeitskala
ist DR Tau photometrisch und spektral variabel (Grankin et al. 2007: AV = 1,3 mag; Smith et
al. 1999; Eiroa et al. 2002), was u.a. der Entstehung von Sternflecken zugeschrieben wird (Ultchin
et al. 1997). Speckle-interferometrische Messungen im NIR-Bereich, bei denen eine theoretische
riaumliche Auflésung von 0,053” im NIR-Bereich erzielt wurde, konnten keinen Hinweis fiir einen
Begleiter liefern (Ghez et al. 1997).

G.4 GW Ori

GW Ori, auch bekannt unter der Henry-Draper Katalognummer HD 244138, gehort der Sternent-
stehungsregion B 30 an, die in einer ringférmigen Molekiilwolke nahe A Ori liegt. Laut Dolan &
Mathieu (2001) hat die Ringform der Molekiilwolke ihren Ursprung in einer zentralen Supernova-
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Tabelle G.3: Photometrische Fluffmessungen wvon

DR Tau.
Wellenlidnge [pm] FluB [Jy] Referenz
0,36 0,038 £ 0,021 1
0,44 0,050 + 0,049 1
0,55 0,083 + 0,060 1
0,64 0,13 + 0,06 1
0,79 0,21 £ 0,01 1
1,25 0,45 £+ 0,01 2
1,65 0,77 £ 0,04 2
2,20 1,13 40,02 2
3,50 2,07 £0,82 1
3,60 1,86 = 0,20 7
4,50 1,89 £ 0,15 7
4,80 2,41 + 1,10 1
9,80 1,27 £ 0,01 3
8,00 1,77 £ 0,20 7
12,0 3,16 + 0,25 4
25 4,30 +£ 0,29 4
60 5,51 £+ 0,54 4
100 6,98 £ 0,63 4
200 3,98 £ 0,84 5
450 2,38 £0,17 6
729 0,40 + 0,08 8
850 0,53 £ 0,01 6
1300 0,16 £ 0,01 6

Referenzen — 1: Kenyon & Hartmann (1995); 2: 2 MASS-
Katalog (Cutri et al. 2003); 3: Hartmann et al. (2005b);
4: Gezari-Katalog (1999); 5: ISO-Datenarchiv; 6: Andrews &
Williams (2005); 7: Robitaille et al. (2007); 8: Beckwith et
al. (1990)

Explosion, die ca. 1 Million Jahre zuriickliegt. Da GW Ori auch ein Alter von ca. 1 Million Jahre
aufweist (Mathieu et al. 1991), kénnte demnach die Supernova die Entstehung von GW Ori aus-
gelost haben. Mit einer stellaren Leuchtkraft von mehreren zehn Sonnenleuchtkréften (Mathieu
et al. 1997, Calvet et al. 2004) kann GW Ori zu den helleren jungen stellaren Objekten vom
Spektraltyp GO gezihlt werden. Die Sternmasse wurde mit Hilfe stellarer Entwicklungskurven
aus der Position von GW Ori im Hertzsprung-Russell-Diagramm zu 2,5 M, (Mathieu et al. 1991)
bzw. zu 3,7 Mg, (Calvet et al. 2004) bestimmt. GW Ori ist ein spektroskopisches Doppelsternsy-
stem (Mathieu et al. 1991). Der Begleiter mit einer Masse von 0,5—1 Mg, kreist im Abstand von
einer Astronomischen Einheit und einer Periode von 242 Tagen auf einer nahezu kreisférmigen
Bahn um die Hauptkomponente (Exzentrizitét e = 0,04). Mathieu et al. (1997) versuchten mit
Hilfe zweier verschiedener Modellansitze das GW Ori System abzubilden. In ihrem ersten An-
satz besteht das Modell aus einer zirkumstellaren Scheibe um die Hauptkomponente, in die der
Begleiter eingebettet ist. Aufgrund von Gezeitenkriften erzeugt der Begleiter bei einem Abstand
zwischen 0,17 AE und 3,3 AE eine Scheibenliicke. Solch eine Liicke war in ihrem Ansatz dafiir
notwendig gewesen, um die spektrale Energieverteilung des Objektes reproduzieren zu kénnen.
Ihr zweites Modell, in dem die an den Begleiter anschlieende, zirkumbinére Scheibe durch eine
kugelfoérmige Hiille ersetzt wurde, konnte die spektrale Energieverteilung zwar ebenfalls wieder-
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Tabelle G.4: Photometrische Fliisse von GW Ori.
Der Wert, der mit ,|“ versehen ist, stellt eine obere
Schranke dar.

Wellenldnge [pm] Fluf [Jy] Referenz
0,36 0,068 £ 0,014 1
0,44 0,21 + 0,018 1
0,55 0,43 £ 0,02 1
0,70 0,61 £ 0,029 1
0,90 0,82 £ 0,046 1
1,25 1,31 40,04 2
1,65 1,47 £ 0,04 2
2,20 1,47 £ 0,04 2
3,50 2,45 £ 0,092 3
4,80 2,7+£1,2 4
18 17+ 3 5
25 20,6 £1,2 6
60 31,5+4,1 6
100 34,81 6
350 5,0+ 0,6 7
450 3,6£04 7
800 0,940,1 7
850 1,0£0,1 7
1100 0,29 + 0,03 7
1360 0,26 £ 0,06 7

Referenzen — 1: Calvet et al. (2004); 2: 2 MASS-Katalog (Cu-
tri et al. 2003); 3: Rydgren & Vrba (1983); 4: Cohen &
Schwartz (1975); 5: Cohen (1973); 6: IRAS-Katalog (1985);
7: Mathieu et al. (1995)

geben, doch stand dieses Modell im Widerspruch zu Millimeterkarten des Objektes, die mit dem
sJames Clerk Maxwell Teleskop* gewonnen wurden (Mathieu et al. 1995). Mit Hilfe der Millime-
termessungen, bei denen das Objekt noch rdumlich aufgelost werden konnte, berechnete man fiir
die Scheibenmasse einen unteren Grenzwert von 0,3 Mg. Damit gehort die Scheibe von GW Ori
zu den massereichsten jungen stellaren Objekten. Der Scheibenauflenradius wurde zu ~500 AE
bestimmt. In beiden Modellen besitzt die Scheibe einen Inklinationswinkel von 9 ~ 27°. Trotz
der Erfolge von Mathieu et al. (1991), die spektrale Energieverteilung und Millimetermessungen
von GW Ori anhand eines Scheibenmodells erklidren zu kénnen, bleibt die genaue Struktur von
GW Ori ungeklért. So konnten Artymowicz & Lubow (1994) die von Mathieu et al. (1991) vor-
geschlagene Scheibenliicke nicht aus ihren theoretischen Modellstudien ableiten, in denen sie die
Entwicklung zirkumbinérer Scheiben unter Einbeziehung vorliegender Gezeiten- und Scherkréfte
untersucht hatten. Bei GW Ori wurde eine Akkretionsrate von M > 2,510~ "Mya ™! gemessen
(Calvet et al. 2004). Um eine solch hohe Akkretionsrate auch iiber einen ldngeren Zeitraum
von mehreren 100.000 Jahren aufrecht zu erhalten, miifite im Modell von Mathieu et al. (1991)
entsprechend viel Materie durch die Scheibenliicke hindurch akkretieren. Deshalb schlugen Gull-
bring et al. (2000) ein Modell mit einer zirkumbinéren Scheibe und Hiille vor, in dem eine Kavitét
den freien Blick zum Innenrand der Scheibe ermdglicht. GW Ori weist dariiberhinaus im visu-
ellen Wellenléngenbereich kein ,, Veiling® auf (Calvet et al. 2004). Die Existenz eines dritten
Begleiters (Periode ~1000 Tage), die Mathieu et al. (1991) aus der Bewegung des Schwerpunkts
des Bindrsystems ableiteten, erschwert eine Modellierung. GW Ori ist iiber die Zeit gemittelt
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Tabelle G.5:  Photometrische Flisse wvon
HD 72106 B. Der Wert, der mit ,|“ versehen
ist, stellt eine obere Schranke dar.

Wellenlidnge [pm] FluB [Jy] Referenz

0,36 0,80 1
0,44 1,67 1
0,55 1,45 1
0,79 1,32 1
0,90 0,89 1
1,23 0,61 3
1,25 0,67 £ 0,01 2
1,63 0,45 3
1,65 0,50 £ 0,02 2
2,19 0,41 3
2,20 0,43 40,01 2
3,78 0,39 3
4,66 0,44 3
8,36 1,74 3
9,67 1,45 3
12,0 2,234+0,13 3,4
25 3,62 £0,21 3
60 1,88 £0,11 4
100 16,8! 4

Referenzen — 1: Torres et al. (1995); 2: 2MASS-
Katalog (Cutri et al. 2003); 3: Gezari et al. (1999);
4: IRAS-Katalog (1985)

nur schwach variabel (Grankin et al. 2007: AV = 0,2mag), doch das Helligkeitsminimum weist
wiederkehrende Schwankungen mit einer Periode von 241,8 Tagen auf, was der stellare Begleiter,
der die Sichtlinie von Beobachter kreuzt, erkléren konnte (Algol-Verdnderlicher; Shevchenko et
al. 2003).

G.5 HD 72106 B

Der Vorreihenstern HD 72106 ist ein visueller Doppelstern (Winkelabstand 0,78"”, Positions-
winkel PA = 199,8° pc) im Gum Nebel mit einer mittleren Entfernung von 288f§82 (Torres et
al. 1995; Hartkopf et al. 1996; Perryman et al. 1997; Fabricius & Makarov 2000). Die Ha-Emission
der Quelle sowie der Infrarotexzess wird dem visuell schwicheren Begleiter (AV = 0,8 mag) zu-
geschrieben, wihrend die A-Komponente vermutlich schon der Hauptreihe angehért (Vieira et
al. 2003; Wade et al. 2005). Die schwache Ha-Emissionslinie sowie die breite 10 ym-Silikatbande,
die der Silikatbande der Kometen Hale-Bopp und Halley gleicht, verweisen auf das vermeintlich
hohe Alter des Infrarotbegleiters (Vieira et al. 2003; Schiitz et al. 2005). Insbesondere fanden
Schiitz et al. (2005) grofle Mengen an Enstatit (~50%) bzgl., HD 72106 B, die man bisher nur
in den HAeBe-Objekten HD 100546 und HD 179218 gefunden hat.
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Tabelle G.6: Photometrische Fliisse von RU Lup.

Wellenlénge [pm] Fluf [Jy] Referenz
0,36 0,016 1
0,44 0,073 1
0,55 0,115 1
0,64 0,184 1
0,79 0,290 1
1,25 0,51 +£0,01 2
1,65 0,76 £+ 0,03 2
2,20 0,89 + 0,02 2
3,50 1,16 3
4,80 1,51 3
15 9,22 4
20 2.80 4
25 4,64 3
60 4,68 3
100 5,70 3
1300 0,197 =+ 0,007 5
1400 0,159 + 0,010 6

Referenzen — 1: Gahm et al. (1993); 2: 2 MASS-Katalog (Cutri
et al. 2003); 3: Gezari-Katalog (1999); 4: Gras-Veldzquez
& Ray (2005); 5: Niirnberger et al. (1997); 6: Lommen et
al. (2007)

G.6 RU Lup

RU Lup ist ein klassischer T Tauri-Stern in der Sternentstehungsregion Lupus. Beobachtungen
im Millimeterbereich bzw. im Visuellen zeigten, daf§ dieses Objekt keine zirkumstellare Hiillen-
struktur besitzt (Lommen et al. 2007; Giovannelli et al. 1995). Ein Begleiter konnte nicht bis
zu einem Minimalabstand von 0,1” im NIR-Bereich nachgewiesen werden (Ghez et al. 1997).
RU Lup ist ein T Tauri-Objekt, das in vielen vorangegangenen Modellstudien der Untersuchung
und Bestétigung der heute allgemein akzeptierten Akkretionstheorie diente. Bei dieser Modell-
vorstellung beeinflult das stellare Magnetfeld den Akkretionsmechanismus (s. Kap. F; Lamzin
et al. 1996). Indirekte Hinweise, dal Akkretion in RU Lup vorherrscht, sind ungewthnlich breite
visuelle Emissionslinien, sowie Variationen des Flusses im U- und V-Band. Die Strahlung, die
von der akkretierenden Materie emittiert wird, kann dariiberhinaus den intrinsischen stellaren
Fluf3 im visuellen Wellenldngenbereich bis um einen Faktor 10 iibersteigen. In diesem Zusam-
menhang bestimmten Lamzin et al. (1996) eine Massenakkretionsrate von M ~ 3-10~7 Mpa™!.
Das Magnetfeld mit einer Stirke von 3kG (Stempels et al. 2007) sowie zu kiirzeren Wellenléingen
verschobene Absorptionslinien, die fiir Sternwinde sprechen (Herczeg et al. 2005), sind weitere
Indizien fiir die Aktivitidt dieser Quelle.

G.7 HD 142666

HD 142666 — auch unter dem Namen V1026 Sco bekannt — wurde von Gregorio-Hetem (1992) als
Herbig-Ae-Stern klassifiziert (Blondel et al. 2006: Spektraltyp A7III) und gehort der Sternent-
stehungsregion R1 im Skorpion an (Vieira et al. 2003). Laut Meeus et al. (2001) ist HD 142666
ein Gruppe-I1I-Objekt, dessen Scheibe eher eine flache als eine vertikal expandierte Form auf-
weist. Das Objekt ist photometrisch variabel und wird zur Gruppe der UX Ori-Verénderlichen
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Tabelle G.7: Photometrische Flisse von HD 142666.
Der Wert, der mit ,|“ versehen ist, stellt eine obere
Schranke dar.

Wellenldnge [pm] Fluf [Jy] Referenz
0,36 0,33 1
0,55 1,07 1
0,64 1,23 1
1,25 1,80 4+ 0,04 2
1,65 2,07 £ 0,05 2
2,20 2,36 = 0,04 2
3,50 2,71 3
3.80 2,46 3
4,80 1,75 3
25 11,5 £ 0,6 4
60 7.5 40,4 4
100 9,1 £1,0 4
450 1,09 £ 60 3
800 0,35 £ 0,023 3
1100 0,18 + 0,01 3
1200 0,079 £ 0,004 5
1300 0,064} 3
3100 0,013 £ 0,001 5
3300 0,011 £+ 0,001 5
7000 0,0017 £ 0,0002 5

Referenzen — 1: Zacharias et al. (2005); 2: 2 MASS-Katalog (Cutri
et al. 2003); 3: Sylvester et al. (1996); 4: IRAS-Katalog (1985);
5: Natta et al. (2004a)

gezdhlt (Natta et al. 1997). Wenn sich Staubwolken in der GréBenordnung eines Sternradius
in die Sichtlinie des Beobachters schieben, so nimmt die Extinktion zu, was in Abhingigkeit
vom Absorptionsmaterial auch zu einer R6tung des Sternlichts fithren kann. In diesem Zusam-
menhang wird angenommen, dafl die Scheibe um HD 142666 gegeniiber dem Beobachter geneigt
ist, worauf auch polarimetrische Messungen im NIR-Bereich des elektromagnetischen Spektrums
hinweisen (Hales et al. 2006) und was die Variabilitit des Flusses erklidrt (Meeus et al. 1998).
Der Fluf variiert im visuellen Wellenldngenbereich mit AV = 1,2. Das Alter der Scheibe wurde
auf 10 Millionen Jahre geschitzt (Natta et al. 1997). Millimetermessungen konnten das hohe
Alter des Objektes bestéitigen: Der flache Abfall des Millimeterflusses zu grofieren Wellenléngen
verweist auf zentimetergrofie Staubteilchen (Natta et al. 2004a). Bry-Messungen zeigen, dafl die
zirkumstellare Scheibe um HD 142666 mit einer Akkretionsrate von M ~ 1 - 10~8Mga~! noch
schwach aktiv ist (Garcia-Lopez et al. 2006).

G.8 HD 143006

HD 143006 gehort der oberen OB-Assoziation im Skorpion an (z.B. Mamajek et al. 2004). Trotz
der urspriinglichen Klassifizierung als AGB-Uberriese (Oudmaijer et al. 1992) ist das Objekt
ein Vorhauptreihenstern (van der Veen et al. 1994). U.a. verweisen darauf breite Lithium-
Absorptionslinien (Dunkin et al. 1997) und Wassertoff-Emissionslinien (Downes & Keyes 1988).
HD 143006 mit einem Alter von ca. 6 Millionen Jahren (Preibisch et al. 2002) ist aufgrund eines
verminderten Strahlungsflusses im NIR-Bereich ein Ubergangsobjekt unter den Vorhauptreihen-
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Tabelle G.8: Photometrische Fluffmessungen wvon

HD 143006.
Wellenlénge [pm] Fluf [Jy] Referenz
0,36 0,055 1
0,45 0,17 1
0,53 0,31 3
0,55 0,31 1
0,67 0,38 1
0,85 0,49 1
1,25 0,72 1
1,65 0,89 1
2,20 0,95 1
3,50 0,98 1
3,80 0,88 1
4.80 0,23 1
60 6,6 = 0,6 2
71 34403 3
100 48 +0,4 2
156 3,3 £0,7 3
450 0,72 4+ 0,34 4
800 0,233 £ 0,025 4
1100 0,043 + 0,009 5
1300 0,064 £ 0,008 5

Referenzen — 1: Sylvester et al. (1996); 2: IRAS-Katalog (1985);
3: FEPS-Datenbasis; 4: Gezari et al. (1999); 5: Natta et
al. (2004a)

sternen (Mamajek et al. 2004), bei dem vermutet wird, da8 sich der Innenradius der zirkumstel-
laren Scheibe schon zu grofleren Radien verschoben hat. Die Messung eines Scheibeninnenradius,
der grofler als der Sublimationsradius ist, blieb bisher aber noch aus.

G.9 AS205

AS 205, auch unter dem Namen V866 Scorpii bekannt, liegt in der oberen OB-Assoziation im
Skorpion, nordwestlich der p Ophiucchi-Sternentstehungsregion, bei einer mittleren Entfernung
von 160pc (Reipurth & Zinnecker 1993). Wie erstmals von Herbig & Rao (1974) beobachtet
wurde, besitzt AS 205 einen Infrarotbegleiter (B-Komponente) bei einem Positionswinkel von
211° und einem Winkelabstand von 1,32”) d.h. einem projizierten Abstand von ca. 210 AE (s.
Prato et al. 2003). Aufnahmen im NIR-Bereich und I-Band des elektromagnetischen Spektrums
stellen beide Objekte raumlich aufgelost, mit der Nordkomponente als hellere Komponente, dar
(Reipurth & Zinnecker1993; Liu et al. 1996). Neuere Speckle-interferometrische (Koresko 2002)
sowie spektral hochauflosende Messungen (Eisner et al. 2005a) im NIR-Bereich und Visuellen
ergaben, daf} es sich beim B-System von AS 205 um ein enges Doppelsternsystem handelt (Win-
kelabstand: 8,5 Millibogensekunden; Positionswinkel PA = 101° + 1°). Beide Komponenten des
B-Systems sind im R- und I-Band nahezu gleich hell und besitzen fast identische Eigenschaften
(Ly = 0,44Lg bzw. 0,26 Lo, M, = 0,74 Mg bzw. 0,54 Mg, Ay = 3,9mag bzw. 3,4mag; aus
Eisner et al. 2005a). Obwohl die Alter der einzelnen Komponenten von Publikation zu Publika-
tion variieren, gehen doch alle Studien davon aus, dafl alle drei Komponenten zur gleichen Zeit
und durch Fragmentation aus der gleichen Region der Molekiilwolke entstanden sein miissen.
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Tabelle G.9: Photometrische Flisse von AS205, getrennt —
sofern mdglich — in Nord- und Sidkomponente. Es ist zu
beriicksichtigen, daf$ die Sidkomponente ein Doppelsternsystem
darstellt. Bisher konnten nur im NIR- und MIR-Bereich die
Nord- und Stdkomponente von AS 205 raumlich getrennt aufgeldst
werden. Die Messungen im V-Band, die die beiden Komponen-
ten rdumlich auflésen konnten, gehen zurick auf Cohen & Ku-
hi (1979), die aber keine Angaben dariber machten, welcher Flufs
zu welcher Komponente gehort.

AS205N  AS205S
Wellenlénge [pm] Fluf [Jy] Flu3 [Jy] Referenz

0,36 0,0060 = 0,0033 1
0,44 0,014 + 0,001 1
0,55 0,029 % 0,001 1
0,55 0,044,/0,0069 2
0,64 0,12 & 0,01 1
0,79 0,19 & 0,01 1
1,25 0,55+ 0,07 — 1
1,65 1,1+£007 - 1
29 1,80 £0,14 — 1
1,25 0,86 + 0,05 0,32 % 0,05 3
1,65 1,40 £ 0,08 0,66 £ 0,08 3
29 2,80 £ 0,08 1,11 4£0,15 3
3,5 3,104+0,30 1,34 +0,13 3
25 1442 4
60 1942 4
60 20 + 1 5
90 1341 5
100 16 + 3,2 4
170 9,1+ 1,6 5
350 3,5+0,5 6
450 2,5 40,2 6
800 1,00 = 0,04 6
1100 0,50 & 0,02 6

Referenzen — 1: Eisner et al. (2005a); 2: Cohen & Kuhi (1979); 3: Prato
et al. (2003); 4: IRAS-Katalog (1985); 5: ISO-Datenarchiv; 6: Jensen et
al. (1996)

A- und B-Komponenten zeigen fiir Akkretionsvorgéinge Anzeichen (Cohen & Kuhi 1979; Prato
& Simon 1997; Prato et al. 2003; Eisner et al. 2005a). Johns-Krull et al. (2000) bestimm-
ten aus dem Profil der Kohlenstoff-IV-Linie der A-Komponente eine Massenakkretionsrate von
M ~6,7-10""Mga~t. Aufgrund der fiir einen T Tauri-Stern hohen Aktivitit und Variabilitit,
die schon vor 30 Jahren bekannt waren, vermutete Welin (1976), dal AS205 ein Kandidat fiir
zukiinftige, sog. FU Orionis-Variabilitdtserscheinungen sein kénnte.

G.10 HBC639

HBC 639, auch unter dem Namen DoAr 24 E bekannt, gehort der Sternentstehungsregion p Ophiu-
chi an. Es handelt sich um ein Klasse-II-Objekt (McCabe et al. 2006) mit einem Alter von 1 bis
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Tabelle G.10: Photometrischen Flisse von HBC 639.
Bis einschliefllich des L-Bandes kann der angegebene
Fluf$ der Hauptkomponente zugeschrieben werden.

Wellenldnge [pm] Fluf [Jy] Referenz
0,36 0,0001 1
0,44 0,0008 1
0,55 0,0053 1
0,64 0,018 2
0,79 0,065 2
1,25 0,33 40,10 3
1,65 0,77 £ 0,16 3
2,20 0,92 + 0,09 3
3,50 0,75 £ 0,07 4
4.80 0,98 5
7,70 0,60 5
10,0 1,06 5
12,0 1,87 5
12,8 2,57 5
15,0 2,41 5
20,0 2,30 5
25 5,91 6
60 35 6
100 40 6
800 0,037 £ 0,008 7
1300 0,065 = 0,019 8

Referenzen — 1: Bouvier & Appenzeller (1992); 2: Ryd-
gren (1976); 3: Prato et al. (2003); 4: Mc Cabe et al. (2006);
5: Gras-Velazquez & Ray (2005); 6: Gezari et al. (1999); 7: Jen-
sen et al. (1996); 8: Niirnberger et al. (1997)

3 Millionen Jahren (Gras-Veldzquez & Ray 2005). Nachdem das Objekt eine Ha-Linie mit einer
Aquivalenzbreite von nur 5 A aufweist, gehort es der Klasse der ,, Weak-Line T Tauri-Sterne® an
(Gras-Veldzquez & Ray 2005). Aufgrund des Fehlens von Emissionslinien im visuellen Wellen-
lingenbereich und wegen des schwachen Infrarotexzesses wird angenommen, dafl die Objekte
dieser Klasse zu den vermeintlich entwickelteren T Tauri-Systemen gehéren, die kaum noch zir-
kumstellares Material besitzen diirften (z.B. Appenzeller & Mundt 1989). Diese letztgenannte
Eigenschaft steht aber im Widerspruch zum theoretisch errechneten Alter der Scheibe, was bis-
her noch nicht geklért werden konnte. Der Infrarotexzess von HBC 639 spricht aber noch fiir die
Existenz einer zirkumstellaren Scheibe (Gras-Veldzquez & Ray 2005). Die aus der Halbwerts-
breite der PaS- und Bry-Linie abgeleitete Massenakkretionsrate ist gering: M ~ 6109 Mpa~!
(Natta et al. 2006). HBC 639 besitzt einen Infrarotbegleiter bei einem Winkelabstand von 2"
(320 AE fiir d = 160 pc) und einem Positionswinkel von 150° (z.B. Reipurth & Zinnecker 1993).
Die Helligkeit des Begleiters nimmt im NIR-Bereich stetig zu und iibertrifft schon im L-Band
die Helligkeit der Hauptkomponente (Prato et al. 2003). Tatséchlich geht man davon aus, dafl
die Hauptkomponente nur im visuellen sowie im NIR- und MIR-Bereich effektiv zur spektralen
Energieverteilung des Gesamtsystems beitriagt (Chelli et al. 1988). Polarimetrische Messungen
im K-Band ergaben, dafl beide Komponenten eine zirkumstellare Scheibe mit fast identischem
Positionswinkel PA besitzen (PA ~ 12,5°; Jensen et al. 2004). Der Begleiter ist ein Klasse-I-
Objekt und besitzt spektrale Anzeichen, die fiir Akkretion sprechen (Prato et al. 2003). Mit



184 ANHANG G. VORANGEGANGENE MESSUNGEN

Tabelle G.11: Photometrische Fliisse von S CrA N und S CrA S.
Die Flufimessungen bei Wellenlingen kleiner als 0,64 um wund
grofler als 12 um konnten die beiden Komponenten des Systems
rdaumlich nicht auflésen.

SCrAN SCrAS
Wellenléinge [pm]  Fluf [Jy] FluB [Jy] Referenz
0,44 0,0089 1
0,55 0,13 2
0,64 0,09 1
1,25 0,57 £ 0,02 0,28 £ 0,02 3
1,65 1,024 0,04 0,50 + 0,03 3
9,92 2444021 0,74 + 0,09 4
3,50 3,99 £0,23 1,15£0,03 4
8,80 2,90 £0,20 1,59 £0,17 4
10,6 3,19 £0,20 1,27 £0,06 4
12,0 3.97 5
12,0 4,88 £ 0,59 5
12,5 1,50 + 0,10 5
25 9,21 4 0,64 5
25 8,52 5
60 1,81 £0,16 5
60 27+45 6
60 3,32 £ 3,1 6
90 2,87 + 2,85 6
100 2,79 + 0,75 5
170 8,29 £ 22,24 6
450 9,75 + 0,38 7
800 0,77 £ 0,05 7
1100 0,36 + 0,03 7

Referenzen — 1: Denis-Datenbasis (2005); 2: Takami et al. (2003); 3: Pra-
to et al. (2003); 4: McCabe et al. (2006); 5: IRAS-Katalog (1985);
6: ISO-Datenarchiv; 7: Jensen et al. (1996)

Hilfe interferometrischer Beobachtungen im NIR-Bereich konnte Koresko (1997) einen zweiten
stellaren Begleiter nahe des ersten entdecken. Die Helligkeit des stellaren Begleiters im K-Band
nimmt vergleichbare Werte wie die Helligkeit des ersten Begleiters an.

G.11 SCrA

Die Quelle SCrA gehort der siidlichen Region des Corona Australis Komplexes an (z.B. Chi-
ni et al. 2003). Die Quelle wurde schon friih als T Tauri-Objekt erkannt (Joy 1945), das einen
Infrarotbegleiter — ebenfalls ein T Tauri-Objekt — bei einem projizierten Abstand von 169 AE
(Winkelabstand 1,3”) und einem Positionswinkel von 149° besitzt (Joy & Biesbrock 1944; Rei-
purth & Zinnecker 1993). Insbesondere haben hochauflosende Untersuchungen im NIR-Bereich
ergeben®, daB beide Objekte jeweils von einer aktiven, zirkumstellaren Scheibe umgeben sind
(Prato et al. 2003). Die Spektren beider Komponenten besitzen Linien mit stark iibereinstimmen-
den Profilen (Takami et al. 2003). Dieses Ergebnis unterstiitzt die Hypothese, daff sich beide

PK-L-Farbexzess, Bry-Linie
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Komponenten zur gleichen Zeit durch Fragmentation aus der gleichen Region der Molekiilwolke
entwickelt haben. Prato & Simon (1997) stellten in einer einfachen Massenabschétzung fest,
dafl die vermeintliche Lebensdauer des Akkretionsprozesses in S CrA eigentlich deutlich klei-
ner als das Alter des Sterns sein miifite. Nur eine einfallende zirkumbinére Hiillenstruktur
konnte beide Scheiben auch ldngerfristig mit Material versorgen, wodurch der Akkretionspro-
zefl aufrecht erhalten werden konnte. Messungen im Millimeterbereich haben gezeigt, dafl das
optisch dicke Herbig-Haro-Objekt HH 82 an S CrA angrenzt (Reipurth et al. 1993). S CrA ist
ein sog. YY Orionis-Objekt, bei dem Emissionslinien gefunden wurden, die asymmetrisch und
zu langeren Wellenléngen verschoben sind. Solch eine Verschiebung kénnte ein Indiz fiir Materie
sein, die entlang von Magnetfeldlinien auf den Stern akkretiert (Krautter et al. 1990). Auch die
gemessene spektrale Variabilitdt weist in S CrA auf Akkretion hin (Graham 1992).

°Die Angaben zur geschitzten Akkretionsrate fehlen.
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