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Man muf$ noch Chaos in sich haben, um einen tanzenden Planeten zu gebdren.
- frei nach Friedrich Nietzsche -



Kurzfassung

Die Aufenthaltsdauer von Staub in protoplanetaren Scheiben ist zeitlich begrenzt,
da die Staubmaterie durch Reibung mit dem Gas an Drehimpuls verliert und auf das
Zentralgestirn driftet. In einer turbulenten Scheibe geschieht dies in Zeitspannen, die
kiirzer sind, als die typischen Wachstumszeitskalen von Staub hin zu Planetesima-
len, so dafs nicht mehr ausreichend Staubmaterie zur Planetenbildung zur Verfiigung
steht.

Diese Zeitskalenproblematik wird in der vorliegenden Arbeit anhand eines konvektiv-
turbulenten Scheibenmodells ausfiihrlich diskutiert. Da eine globale Sichtweise der
Staubentwicklung erwiinscht ist, wird einem analytischen Modell gegeniiber einem
numerischen der Vorzug gegeben. Es werden die hydrodynamischen Gleichungen in
radialer und vertikaler Richtung unabhéngig voneinander fiir Bedingungen in einer
protoplanetaren Scheibe weitestgehend gelost und im Grenzfall analytische Nahe-
rungen vorgeschlagen. Die Einfiihrung einer stationdren Losung fiir die vertikale
Verteilung der Staubmaterie ermoglicht es, eine Verbindung zwischen theoretischem
Modell und beobachtbaren Grofen wie Akkretionsrate und Opazitéat herzustellen.
Um das Problem der Wachstumszeitskalen zu losen, wird erstmals die Fragestellung
diskutiert, ob die Aufladung von Staub den Wachstumsprozeft in protoplanetaren
Scheiben beschleunigen kann. Bei den bisherigen Rechnungen zur Staubkoagulation
wurde allein der geometrische Koagulationsquerschnitt beriicksichtigt.

In Experimenten zum Wachstum von geladenen Staubpartikeln, die im Vorfeld dieser
Dissertation in Zusammenarbeit mit dem MPE unter den Bedingungen der Schwere-
losigkeit auf der Internationalen Raumstation durchgefiihrt wurden, wurde erstmals
der Effekt der Coulomb-dipolinduzierten Gelierung (einer Art Runaway-Wachstum)
von Staub nachgewiesen. In einem System mikropshérischer, zu gleichen Teilen nega-
tiv und positiv geladener Staubpartikel bilden sich dabei innerhalb weniger Sekunden
sog. Runaway-Agglomerate, die ~ 10% der Gesamtmasse des Systems enthalten. Die
Auswertung einiger dieser Experimente ist ebenfalls Bestandteil dieser Arbeit.
Basierend auf den Ergebnissen dieser Experimente wird {iberpriift, inwieweit die Be-
dingungen in einer protoplanetaren Scheibe fiir Coulomb-dipolinduzierte Gelierung
von Staub gegeben sind. Dabei wird ersichtlich, daf durch diesen neuen Wachs-
tumsprozels das Staubwachstum in bestimmten Regionen der jungen protoplaneta-
ren Scheibe deutlich vorangetrieben werden kann. Durch das Zusammenwirken von
beschleunigtem Staubwachstum und der dadurch bedingten Anderung der Opazi-
tat verdandern sich die turbulenten Eigenschaften der Scheibe. Zum einen fiihrt dies
zur Sedimentation von Staub, so daf sich in der Mittelebene eine dichte Staub-
schicht herausbildet, die gravitativ instabil werden kann. Zum anderen wird weitere
Akkretion unterbunden, so dafs ausreichend Staubmaterie fiir die folgenden Schrit-
te der Planetenentstehung erhalten bleibt. Damit wird in dieser Arbeit ein Weg zur
Uberwindung der Problematik der Wachstumszeitskalen bei der Planetenentstehung
aufgezeigt.
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1 Einleitung

Erste prézise Beobachtungen der Planeten im Sonnensystem wurden dank der Er-
rungenschaft das Galileischen Fernrohrs im 17. Jahrhundert erméglicht und so auch
bald einer breiteren Offentlichkeit zuginglich. Nahezu parallel hierzu erfolgten die
Ausarbeitung der theoretischen Grundlagen der Himmelsmechanik durch Johannes
Kepler sowie die mathematische Auslegung der Gravitationstheorie durch Sir Isaac
Newton. Vor diesem Hintergrund neuen revolutiondren Wissens in enger Verbindung
mit dem Gedankengut der Aufklarung gelang es Immanuel Kant, die Hypothese der
Existenz extrasolarer Sonnen- bzw. Planetensysteme aufzustellen [1|. Damit einher
ging die Fragestellung nach der Entstehung solcher Systeme im allgemeinen. Kant
[1] und Laplace [2] fithren als Entstehungsstitte den présolaren Nebel ein, welcher
anfangs jenen Raum um die Sonne ausgefiillt haben soll, in welchem sich heute die
Planeten befinden.

Das Modell des présolaren Nebels (- spater auch als protoplanetare Scheibe bezeich-
net -) wurde Mitte des 20. Jahrhunderts von [3] aufgegriffen und in Form einer kon-
vektiv-turbulenten, um den Mutterstern rotierenden Gasscheibe physikalisch fun-
diert beschrieben [4, 5|. In der protoplanetaren Scheibe enthaltener Staub sollte
durch Kondensation anwachsen und im Laufe der Zeit zur Entstehung der Planeten
fithren. Die Staubwachstumshypothese wurde spéter vor allem von [6] und |7] modifi-
ziert und weiterentwickelt. Demnach bleiben Staubteilchen beim Aufeinandertreffen
aneinander haften und koagulieren so zu immer groferen Aggregaten. Mit fortschrei-
tender Grofse beginnt der Staub zu sedimentieren, und es erhoht sich die Dichte in
der Mittelebene der protoplanetaren Scheibe. Dort kommt es dann zu gravitativen
Instabilitdten der Staubphase und es bilden sich rasch Planetesimale (Aggregate von
einigen km Durchmesser) und schlieflich auch Planeten heraus.

Empirisch stand aber langezeit nur unser eigenes Sonnensystem zur Beobachtung
zur Verfiigung. So waren die theoretischen Modelle zur Planetenentstehung gepréagt
von den solaren Gegebenheiten [8, 9|. Ein umfassenderer Ansatz zur Theorie der
Planetenentstehung stand noch im Anfang. [10, 11, 12] behandelten noch vor der
Entdeckung extrasolarer Planeten erstmals ausfiihrlicher die Entstehung von Pla-
neten um Sterne unterschiedlicher Masse anhand von Wachstumszeitskalen und Le-
bensdauern von protoplanetarer Scheibe und Mutterstern.

Erst die Entwicklung leistungsstarker, hoch lichtempfindlicher Teleskope und Spek-
trographen in den letzten Dekaden 6ffnete den Blick {iber die Grenzen des eigenen
Planetensystems hinaus. Eine erste systematische Suche nach jupiterartigen Riesen-
planeten um sonnenahnliche Hauptreihensterne bei einem Abstand von ~ 10AU
blieb zunéchst erfolglos [13]. Die Entdeckung der ersten extrasolaren Planeten in
einem Neutronensternsystem geschah tiberraschend [14, 15|, handelte es sich hierbei
doch um recht exotische Zentralobjekte. Andererseits dhneln jene Neutronenstern-
systeme dem solaren System auf erstaunliche Weise, indem ihre Planetenbahnen
ebenfalls extrem niedrige Exzentrizitdten aufweisen. Die Entdeckung des ersten ex-
trasolaren , Jupiters‘ im System 51 Pegasi [16] mit einer Umlaufperiode von wenigen
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Abbildung 1: Derzeitiger Stand der bekannten extrasolaren Planeten. Die Entdeckungen
erfolgten iber die Radialgeschwindigkeitsmethode, Transitmethode, direkte Beobachtung und
Mikro-Gravitationslinseneffekt; aus [24].

Tagen um einen Hauptreihenstern stellte den damaligen Stand der theoretischen For-
schung zur Planetenentstehung ein weiteres Mal in Frage.

Mittlerweile sind 212 extrasolare Planeten bekannt (s. Abb. 1). Der Nachweis ge-
lang in den meisten Féllen bisher jedoch nur indirekt durch Transit- und Radial-
geschwindigkeitsmethode, vereinzelt auch durch den Mikrogravitationslinseneffekt
(vier Objekte, s. [17, 18, 19, 20]). Nur zwei Planetenkandidaten konnten durch di-
rekte bildgebende Verfahren beobachtet werden (GQ lupi und 2MASSW.J1207334-
39325/, s. [21, 22, 23]). Die iiber die Radialgeschwindigkeitsmethode ermittelten
Mindestmassen der extrasolaren Planeten liegen zwischen 0.02 und 10 Jupitermas-
sen. Dabei weichen viele der extrasolaren Planetensysteme um sonnendhnliche(re)
Muttersterne in ihren Eigenschaften erheblich von den aus unserem eigenen Son-
nensystem bekannten ab. So sind die Bahnexzentrizitdten meist grofser. Auch finden
sich massereiche Gasplaneten sehr viel ndher am Stern als im Sonnensystem [24].
Ebenfalls vorangetrieben durch die neuen Beobachtungsmoglichkeiten wurde das
Studium junger Objekte insbesondere in der Taurus- und der Orion-Region aber
auch in verschiedenen anderen Sternentstehungsgebieten. So konnten um zahlreiche
T Tauri- und Herbig-Sterne in diesen Regionen Staubscheiben nachgewiesen werden,
die giinstige Bedingungen fiir die Planetenentstehung liefern |25, 26, 27, 28|. Ein be-
sonders beeindruckendes Beispiel einer protoplanetaren Scheibe zeigt die kiirzlich
mit dem Subaru-Teleskop gewonnene Infrarotaufnahme der Staubscheibe um den
Herbig-Stern HD 142527 [29, 30| (Abb. 2).

Diese Entdeckungen der letzten Dekaden liefs auch die Theorie der Planetenentste-
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Abbildung 2: Protoplanetare Scheibe, aufgenommen mit dem Subaru-Teleskop, Mauna
Kea, Hawaii. (Falschfarbendarstellung der Infrarotstrahlung; der Zentralbereich, in dem
sich der Mutterstern befindet, ist durch einen Koronographen abgedeckt.) Als Ursache fiir
die asymmetrische Struktur wird ein unsichtbarer Begleiter oder eine kiirzliche Begegnung
mit einem anderen Stern vermutet [29, 30]. (Bildquelle: [31])

hung einen Aufschwung erleben. Inzwischen wird bei der theoretischen Beschreibung
der Entwicklung protoplanetarer Scheiben vor allem zwischen zwei Betrachtungswei-
sen unterschieden: Mit sogenannten Fragmentationsmodellen wird die Entstehung
von Riesenplaneten durch gravitative Instabilitdten und resultierenden Kollaps der
Gasfragmente in einer massereichen Scheibe erklért [32, 33]. Die Entstehung erdédhn-
licher Planeten wird dagegen bevorzugt durch Staubwachstumsmodelle beschrieben
[34, 35, 36]. Dabei wird der Staub wahrend vertikaler Drift und Sedimentation um-
verteilt und wéchst, wie schon oben erwahnt, zunéachst durch Kollisionen und spéter
durch gravitatives Runaway-Wachstum. Die so geformten massereichen Planetesi-
male sind dann ebenfalls im Stande, Gas zu akkumulieren. Daher gibt es Bestre-
bungen, beide Modelle zu kombinieren [7, 32, 9, 37|. Fiir die solaren Gasplaneten
haben Modellrechnungen ergeben, daf sie einen festen Kern von ~ 10Mg besitzen
[38, 39, 40]. Diese Berechnungen orientieren sich teilweise an Messungen zur Tem-
peraturleitfahigkeit der Planetenatmosphéren. Fiir die Hypothese, daf massereiche
Gasplaneten einen soliden Kern besitzen, wiirde auch der Befund sprechen, dafs (ex-
trasolare) Planeten bisher vor allem in Sternregionen der Population II beobachtet
wurden [41, 42]. Dieser Sachverhalt ist aber moglicherweise auch auf Auswahleffek-
te bei der beobachteten Stichprobe zuriickzufiihren [43] (und Referenzen darin). In
Gebieten der Population II ist die Materie mit schwereren Elementen angereichert,
was die Bildung von Staub erst ermoglicht.



Dennoch sind bis heute einige wichtige Fragen der Bildung von Planeten unbeantwor-
tet geblieben. Eine zentrale Rolle bei der Planetenentstehung spielen die Zeitskalen
innerhalb derer das Staubwachstum stattfindet. Die Aufenthaltsdauer von Staub in
protoplanetaren Scheiben ist zeitlich begrenzt, da die Staubmaterie durch Reibung
mit dem Gas an Drehimpuls verliert und auf das Zentralgestirn driftet. In einer
konvektiv-turbulenten Scheibe geschieht dies in Zeitspannen die kiirzer sind, als die
typischen Wachstumszeitskalen, so daft nicht mehr ausreichend Staubmaterie zur
Planetenbildung zur Verfiigung steht. Dieser Sachverhalt wird ausfiihrlich in Kap. 2
dieser Arbeit diskutiert.
— Nun ist es ja vielmehr die elektromagnetische Wechselwirkung als die Gravitation,
welche der Erfahrung nach unser alltdgliches Leben bestimmt. Auch wenn man sich
dessen oft gar nicht bewuftt ist. So ist es jene Wechselwirkung, welche die Welt im
innersten zusammen — oder besser: auseinander hélt. Und: Ebendiese Welt befindet
sich in der Néhe von 1AU eines Muttersterns, — der Sonne —, in deren Umgebung
sie, angefangen in einer protoplanetaren Scheibe, alle Entwicklungsstadien hin zum
Planeten Erde durchlaufen hat. Sicher mdgen sich einige physikalische Bedingungen
wie Dichte der Materie und Temperatur im Laufe der Entwicklung etwas verdndert
haben.
Dennoch: Ist es daher nicht umso erstaunlicher, dafs dieser wichtigen Wechselwir-
kung bei der Betrachtung der Planetenentstehung bisher nahezu keine Bedeutung
zugemessen wurde? So wurde in dieser Dissertation die Fragestellung aufgegriffen,
welche Rolle die elektrische Wechselwirkung bei der Staubkoagulation in einer pro-
toplanetaren Scheibe spielt.
In Kap. 3 werden nach einer kurzen Erlduterung der Theorie des Staubwachs-
tums anhand der Smoluchowski-Gleichung die Experimente besprochen, die zum
ladungsinduzierten Staubwachstum auf der Internationalen Raumstation in dieser
Arbeitsgruppe durchgefiihrt wurden. Dabei wurde erstmals der Effekt der Coulomb-
dipolinduzierten Gelierung nachgewiesen.
In Kap. 4 wird tiberpriift, inwieweit die Bedingungen in einer protoplanetaren Schei-
be fiir dipolinduzierte Gelierung von Staub gegeben sind. Es kann gezeigt werden,
dak durch diesen neuen Wachstumsprozel das Staubwachstum in bestimmten Pha-
sen und Regionen deutlich vorangetrieben werden kann. Durch das Zusammenwir-
ken von beschleunigtem Staubwachstum in der jungen Scheibe und der dadurch
bedingten Anderung der Opazitét verdndern sich die turbulenten Eigenschaften der
Scheibe. Zum einen fiihrt dies zur Sedimentation von Staub, so dafs sich in der Mit-
telebene eine dichte Staubschicht herausbildet die gravitativ instabil werden kann.
Zum anderen wird weitere Akkretion unterbunden, so daf ausreichend Staubmaterie
fiir die weiteren Schritte der Planetenentstehung erhalten bleibt.

Abschliefsend folgt eine kritische Betrachtung der Arbeit und ein Ausblick mit
Forschungsvorschligen zur Weiterfiihrung der hier angesprochenen Aspekte zum la-
dungsinduzierten Staubwachstum in protoplanetaren Scheiben.
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2 Modell einer Protoplanetaren Scheibe

In diesem Kapitel wird das dieser Arbeit zugrundeliegende Modell einer protoplane-
taren Scheibe definiert. Seine Giiltigkeit bezieht sich auf gewdhnliche protoplanetare
Scheiben, wie sie aus der Beobachtung um junge Sterne geringer bis mittlerer Mas-
se, also die sonnenédhnlichen T Tauri Sterne (M = 0.3...2M) sowie Herbig-Sterne
(M = 3...10M) [25, 26, 27, 28, 29, 30|, aber mitunter auch um Objekte substellarer
Masse wie Braune Zwerge [44, 45| zu finden sind. Zur Beschreibung von Akkreti-
onsscheiben um massereiche Sterne oder idltere und exotische Objekte wie Weike
Zwerge, Neutronensterne und Schwarze Locher sind andere physikalische Gesetzméa-
kigkeiten zu berticksichtigen.

In der Fachliteratur zur Beschreibung protoplanetarer Scheiben (im folgenden
PPS) sind sowohl analytische als auch numerische Modelle zu finden. In der aktu-
ellen Forschung zeichnet sich jedoch eine starke Tendenz hin zu numerischen Be-
rechnungen ab [46, 47, 48, 49, 50, 51]|. Diese Arbeiten konzentrieren sich meist auf
Teilaspekte, welche dafiir ausfiihrlicher behandelt werden. Vor allem wird meist nur
eine Dimension - bevorzugt die vertikale - betrachtet. In einigen Arbeiten wird zu-
séitzlich Strahlungstransport eingearbeitet, um die SED mit Beobachtungen zu ver-
gleichen [47, 52, 53]. Auch werden unterschiedliche Arten von Turbulenzprozessen
untersucht [50, 49, 51]. Diese numerischen Modelle liefern zwar rasche, detaillierte
Losungen fiir einen breiten Parameterraum, deren Néherung aber bleibt oft unkon-
trollierbar. Analytische Modelle sind zu bevorzugen, wenn eine globalere Betrach-
tungsweise der PPS erwiinscht ist, so auch in dieser Arbeit. Als Grundlage dienen
die Vorarbeiten von [4, 54, 55]. In Abs. 2.1 werden die Grundideen und Randbedin-
gungen festgelegt. In Abs. 2.2 und 2.3 werden die hydrodynamischen Gleichungen in
radialer und vertikaler Richtung unabhéngig voneinander unter den vorgegebenen
Bedingungen weitestgehend analytisch gelost und im Grenzfall analytische Néahe-
rungen vorgeschlagen. Anhand dieser Losungen wird die Problematik der Zeitskalen
von Lebensdauer der Scheibe und Staubwachstum diskutiert.

2.1 Grundannahmen fiir die Protoplanetare Scheibe

Die hier betrachtete PPS wird als rdumlich homogen, achsen- bzw. rotationssym-
metrisch und symmetrisch zur Mittelebene angenommen. Ferner ist sie als flach
anzusehen, d. h. das Verhéltnis von Halbwertdicke der Scheibe, h, zu Radius, R, ist
% < 1 (~ 0.01 —0.1). Die Lage der Koordinaten ist in Abb. 3 schematisch dar-
gestellt. Den Hauptbestandteil der in der Scheibe enthaltenen Materie bildet Gas
(molekularer Wasserstoff). Zusétzlich sind rund 2% Staub, bestehend aus den schwe-
reren Elementen des Periodensystems wie C, N, O, Fe, Mg und Si enthalten. Damit
entspricht der Staubanteil der kosmischen H&aufigkeit, n = 0.02. Die Struktur der
Scheibe wird durch die Gesetze der Gravitation, der Thermodynamik und Hydro-
statik sowie durch Turbulenz bestimmt. Die Turbulenz bildet die Ursache fiir die
Massenakkretion und tragt damit zur die Energiedissipation in der PPS bei. Bei der
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Abbildung 3: Koordinaten in der protoplanetaren Scheibe. Quelle der kiinstlerischen Dar-
stellung [56].

Beschreibung der Dynamik von Gas und Staub finden die Grundgesetze der Hydro-
dynamik Anwendung. Magnetfelder werden in diesem Modell nicht beriicksichtigt.

2.2 Die Gasscheibe

Ferner handelt es sich um eine differentiell rotierende Scheibe, bei welcher im Gegen-
satz zur starren Rotation zusétzlich zur Zentrifugalkraft eine der Gravitation durch
das Zentralgestirn entgegengesetzte Wirkung aufgrund des Druckgradienten im Gas
auftritt (Restgravitation) und so zum Kréftegleichgewicht beitrégt. Das ist diejenige
Komponente der Gravitation, welche in einem mit dem Gas mitrotierenden System
noch mefsbar bleibt. Das hydrostatische Gleichgewicht der Gasphase in einer PPS
(in der Mittelebene) léfst sich dann folgendermafen schreiben:

1
VU = —Qgr + —VPF,. (1)
Pg
GM.,
U=—, (2)

r

U ist dabei das Gravitationspotential des Zentralgestirns der Masse M, bei einem
Abstand r. (Die Masse der Scheibe ist hier vernachléssigbar, da sie entsprechend dem
Modell des minimum solar mass nebula [8] nur wenige Prozent von M, betrégt.) Die
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Bahngeschwindigkeit, €}, wird je nach Betrag des Gasdruckgradienten etwas ge-
ringer ausfallen als die bei demselben Radius zu erwartende Keplergeschwindigkeit,
Q. Die Differenz zwischen tatséchlicher Bahngeschwindigkeit und Keplergeschwin-
digkeit ist jedoch in der Regel vernachlissigbar gering, so dafs als nullte Naherung
Qg verwendet werden kann. p, ist die Gasdichte, P, der Gasdruck.
Fiir die radiale Temperaturabhéngigkeit in der Scheibe verwenden wir die empi-
risch ableitbare Beziehung:
T, ~r " (3)

Dieses Verhéltnis wurde aus der chemischen Zusammensetzung der Planeten unseres
Sonnensystems ermittelt [57]. Da verschiedene chemische Verbindungen bei unter-
schiedlichen Temperaturen aggregieren bzw. diese Molekiile wieder dissoziieren, muf
zur Zeit der Entstehung der Planeten eine gewisse Temperaturverteilung geherrscht
haben. Auch ist dieser Befund mit dem Akkretionsmodell vereinbar [58, 57, 59]. Un-
ter der Annahme konstanten radialen Massenflusses (genauere Erlduterung s. Abs.
Turbulenz)

oM
B = 4mrhpgv, = const. (4)

(mit v, als radialer Gasgeschwindigkeit) und unter Verwendung der Zustandsglei-
chungen fiir ideale Gase,

1
PyVy = NgkTy, Py = §chg2; (5)

und
VKT,

i ) (6)

cg = 4| (
lassen sich die radialen Abhéngigkeiten fiir die weiteren Grofen wie Druck, P,
bzw. Druckgradient, Dichte, p,, und Schallgeschwindigkeit, c,, wie im folgenden
aufgefiihrt, ableiten:

Py~ P25
op, 3.5
— ~ T
or

Py~ L5
QK ~ T

-0.5
Cg~T

1.5

(7)

Im iibrigen sind N, die Teilchendichte im Gas, p, dessen molekulare Masse, k die
Boltzmann-Konstante und v = 1.4 das Verhéltnis der spezifischen Warmekapazita-
ten.
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Legt man die Bedingungen fiir den Scheibenrand in radialer Richtung fest, lassen
sich iiber die Beziehungen in Gl. 3 bis 7 alle Parameterwerte entlang der Mittel-
ebene der Scheibe berechnen. In den Abb. 4 und 5 sind die Profile der in diesen
Gleichungen eingefiihrten radialen Parameterabhéngigkeiten entlang der gesamten
Scheibenausdehnung in der Mittelebene aufgetragen. Die Scheibenausdehnung be-
tragt 100AU, die Gastemperatur wurde am Rand auf 7K festgelegt. Dies entspricht
in etwa der Temperatur in dichten Dunkelwolken. Die Masse des Zentralgestirns
wurde mit M, = 2M,, an der oberen Massengrenze fiir T Tauri Sterne gewéhlt. Die
Gasdichte am Rand ist dem Modell aus [54] entnommen.
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Abbildung 4: Scheibenparameter in Abhdingigkeit vom Radius entlang der Mittelebene;
Temperatur, T,, (oben) und Schallgeschwindigkeit, cg, (unten).
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Gasdichte, pg, (oben) und Gasdruck, Py, (unten).
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Zum vertikalen Aufbau des Gasmediums fiithrt wieder die Betrachtung des hydro-
statischen Gleichgewichts zwischen Gravitation und Gasdruckgradient. Dabei wird
angenommen, daf T} in vertikaler Richtung quasi konstant ist und c, sich deshalb
nur sehr langsam &ndert. (Dies sind gute Naherungen, da es sich um eine diinne

Scheibe handelt.)

Aus
GM.z 0,1
3 Pe= &(Vgﬂgcg)

erhélt man nach Integration die Atmosphérengleichung:

Py z
— =exp—(53)
Pgo he

Dabei definiert sich die Gasskalenhéhe, hg, durch:

h? = ﬁ r?
7y GM,
Fiir ein kleines Verhaltnis ;= < 1 kann als Nédherung
)
Py g2
ng h/g

verwendet werden.

Aus Dichteverteilung und Gasskalenhdhe ergibt sich fiir die Sdulendichte:

hg
Xy = 2/ pg(2)dz mit derradialen Abhéngigkeit X, ~ =05
0

Die radialen Verlaufe von hy und ¥4 sind in Abb. 6 abgebildet.
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Turbulenz

Nun gilt es noch dem Phénomen der Turbulenz Rechnung zu tragen. In PPS kann
Turbulenz sehr unterschiedliche Ursachen haben: einige davon sind Scherinstabili-
tiaten [60], die Helmholtz-Instabilitdt [49], und die Magneto-Rotations-Instabilitét
[51, 61, 48] (auch bekannt als Balbus-Hawley-Instabilitdt [62, 63]). Im speziellen
Fall der Konvektion tritt sie auf, wenn der Temperaturgradient in einem Gas dem
Schwarzschildkriterium gentigt. Demnach stellt sich durch konvektive Bewegung der
Gasmassen ein adiabatischer Temperaturgradient ein, wenn der Temperaturaus-
gleich durch Strahlungstransport ineffektiv wird (vgl. z. B. [59]). Als Arbeitshy-
pothese flieftt allein dieser Effekt der Turbulenz als thermischer Energietransport in
vertikaler Richtung in unser Modell ein. (Der radiale Energietransport ist in einer
diinnen Scheibe vernachléssigbar gering.)

Allgemein kann dieser nichtlineare Prozef ndherungsweise durch die Theorie der
Mischungswegléngen beschrieben werden, deren Grofenskala durch dieselbe der ein-
zelnen Turbulenzzellen festgelegt ist [64, 65]. Die Grofenverteilung der Turbulenz-
elemente in einem System laft sich durch ein Kolmogorovspektrum (Potenzgesetz)
endlicher Breite beschreiben [66]. Das jeweils grofste und kleinste Turbulenzelement
wird durch die physikalischen Rahmenbedingungen festgelegt. Die Ausdehnung des
grofiten Turbulenzelements richtet sich im Fall der PPS nach deren Halbwertdicke,
also der Gasskalenhohe, h,(r), an der jeweiligen radialen Position. Daraus definiert
sich dann die zugehorige Wellenzahl, k;, als:

2r Qy

ki = oo (13)
Von Bedeutung sind hier nur die groften Turbulenzelemente, da diese reprasentativ
fiir die umgesetzte Energiemenge sind. Die Grofe der kleinsten Turbulenzelemente
wird durch die molekulare Viskositit des Mediums bestimmt. Werden intrinsische
und turbulente Viskositat vergleichbar in ihrem Wert, so 16st sich die Turbulenz auf.
Diese zusatzliche Viskositét, v;, welche das Gas durch die Turbulenz erhélt, wird
durch Schallgeschwindigkeit und Keplergeschwindigkeit des Gases mitbestimmt und
ist:

1 ¢
g 05
= L~ . 14
vy 3an r (14)

Die Konstante a wurde urspriinglich zur Beschreibung von turbulenten Akkreti-
onsscheiben um Schwarze Locher eingefiihrt [67]. Sie charakterisiert die Effizienz
des Drehimpulsiibertrags der akkretierten Materie an die in der Scheibe zuriick-
bleibende und kann durch das Verhiltnis von turbulenter zu Schallgeschwindigkeit
ausgedriickt werden:

(15)

mit (v2)2 als turbulenter Gasgeschwindigkeit (s. [54]). Zwar kann der Turbulenzpa-
rameter « iiber die gesamte PPS hinweg als konstant betrachtet werden [68]. Al-
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lerdings wird die Stiarke der Turbulenz wiahrend der Entwicklung der PPS variieren
[69]. Die tatséichliche Stérke von «v ist zwar schwierig aus Beobachtungen abzuleiten.
In einer PPS handelt es sich aber in der Regel um Unterschallturbulenz, so daf fiir
theoretische Uberlegungen a < 1 festgelegt werden kann.

Eine ebenso niitzliche Grofe in diesem Zusammenhang ist die turbulente Koharenz-
zeit 1;. Dies ist die Zeitskala fiir die Dissipation eines Turbulenzelements:

1
acgky

(16)

Tt =

Anmerkungen

Beriicksichtigt man nun die Turbulenz im oben aufgefiihrten Scheibenaufbau, er-
geben sich fiir das hydrostatische Gleichgewicht folgende Konsequenzen: Durch die
zusétzliche Viskositat wird das hydrostatische Gleichgewicht gestért und man erhalt
als Ausgleich einen zusétzlichen Druckterm. Die Gleichungen (2) und (8) werden
hierzu durch einen Turbulenzterm erweitert, welcher durch a bestimmt wird:

1 1
VU = —Q2r + —V (P, + —pya’c)) (17)
Pg Vg

GMC,Z 0 1 2 2 9
R Pg = @(%PQ(% +a Cg)) (18)

Da das betrachtete Modell aber ausschliefslich Unterschallturbulenz beinhaltet, al-
so a < 1, ist der Wert des Turbulenzterms fiir den Aufbau der Gasscheibe im
weiteren vernachlassigbar. Fiir den vertikalen Aufbau hat die Turbulenz zur Folge,
dak die Skalenhohe der Scheibe niedriger wird. Dieser Effekt ist aber vernachlés-
sighar, da bis auf sehr spdte Phasen die Kiihlung bevorzugt {iber Abstrahlung im
IR~ /Mikrowellen-Bereich durch den Staub erfolgt.

Im Gegensatz zu dem geringen Einfluff der turbulenten Viskositat auf das hydro-
statische Kraftegleichgewicht dominiert diese zusétzliche Viskositét in der Kontinui-
tatsgleichung und bestimmt die Massenakkretion:

oM, hg v
=2 —d 19
ot " —hyg Pa7 0% (19)
Dies ergibt integriert
oM,
8tg = 4nvY = const. (20)

Hier ist v = v;. Dabei erfolgt die Energiezufuhr der Scheibe allein durch die wéhrend
der Akkretion umgewandelte potenzielle Energie. Der Temperaturausgleich wieder-
um wird tiber Konvektion gesteuert. In diesem Fall spricht man auch von aktiven
Scheiben. Eine Aufheizung der PPS durch Strahlungstransport vom Zentralgestirn
wird aufgrund der optischen Dichte der Scheibe im Bereich maximaler Abstrahlung
unterbunden [70, 59, 71]. Die radiale Abhéngigkeit der Temperatur wie in Gl. 3 er-
gibt sich, wenn auch die Kiihlmechanismen in Sublimationsregionen beriicksichtigt
werden.
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2.3 Der Staubanteil

Die Staubteilchen werden zunéchst idealisiert als vollkommen sphérisch mit Radius
a betrachtet und es gilt die Beziehung zwischen Masse und Radius: m ~ a3. Tat-
séchlich sind die Staubagglomerate aber oft fraktaler Natur. Auf diesen Umstand
wird an gegebener Stelle noch kurz eingegangen. Fiir die Materialdichte des Staubes,
Psm, Wird in den Berechnungen durchweg die Dichte von Wassereis, 1%, verwendet.
Sind die Staubpartikeln in ihrem Radius a vergleichbar mit jenem der Gasmolekiile,
so werden sie strukturell und dynamisch an die Gasphase koppeln. Fiir grofere und
damit auch massereichere Staubteilchen gilt aber aufgrund der Impulsiibertragung
sowie Impuls- und Drehimpulserhaltung eine vom Gas verschiedene Dynamik und
es bildet sich mit der Zeit eine separate Staubstruktur (Staubsubscheibe) heraus.
Die kinematische Wechselwirkung zwischen Gas und Staub findet ihren Ausdruck in
der charakteristischen Grofe der Kopplungszeit, 7¢ (friction time), auch bekannt als
Epsteinzeit [72, 73]. Sie ist definiert durch dasjenige Zeitintervall, innerhalb dessen
ein Staubteilchen kinematisch an die Gasphase koppelt. So leitet sich 7; aus der Im-
pulsiibertragungsrate zwischen Gas und Staub her und gewinnt mit zunehmender
Masse und auch Grofe des Staubes an Bedeutung. Haufig wird bei der Anwendung
von 7y zwischen Epsteinregime und Stokesregime unterschieden |73, 74|. Im ersten
Fall ist die mittlere freie Weglédnge des Gasmediums grof gegeniiber dem Radius
eines groferen festen Teilchens, im zweiten Fall ist die mittlere freie Weglénge klein
gegeniiber dessen Radius. Die im folgenden verwendete Definition von 7y ist [54]
entnommen und besitzt Giiltigkeit fiir den Epstein-Bereich, wie es die Bedingungen
in der frithen PPS fordern:
_ 2y/Tpsma

3pgCq

Zum einen wird die Drift des Staubes relativ zum Gas durch 7; bestimmt. (Rech-
nungen hierzu s. Abs. 2.3.1 und 2.3.2 .) Zum anderen hat diese Grofe Einfluf
auf das Kopplungsverhalten von Staub an die Turbulenzbewegung. Ausfiihrliche
Rechnungen zur Sedimentation unter Beriicksichtigung der Turbulenz finden sich in
Abs. 2.3.2. Hier soll aber eine kurze Erlauterung zum Verhalten von Staub in Tur-
bulenzelementen vorangestellt werden. Eine schematische Darstellung ist in Abb. 7
gegeben. Zunichst gilt fiir die Entkopplungszeit, 7., von Staub in einer Konvektions-
zelle, dafs diese, solange 7y < 7; bleibt, gleich der turbulenten Dissipiationszeit 7; ist.
Riickt 74 in die Grofsenordnung von 7, ist die Kopplung nicht mehr effizient genug
und es kann Sedimentation einsetzen. Bei schwécherer Turbulenz verlédngert sich 7,
und der Staub beginnt zunéchst erst bei groferen Radien zu sedimentieren. Geht
dagegen o — 0, werden turbulente und intrinsische Viskositdt der Scheibe vergleich-
bar, so daf die Turbulenz zum FErliegen kommt und die Scheibe laminar wird. Dann
erfolgt die Sedimentation wieder mit der héchsten Rate. Hinzu kommt aber noch —
und dies gilt besonders bei grofseren Aggregaten bzw. sehr schwacher Konvektion —,
dafs die Aufenthaltsdauer eines Staubteilchens durch dessen relative Drift zum Gas
(im Gravitationsfeld), dv, in einem Turbulenzelement ebenfalls zeitlich begrenzt ist.

Tf (21)
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Schematische Darstellung von Staub in
Konvektionszellen

Staub-

teilchen l h,‘(?t I

Abbildung 7: Schematische Darstellung von Staubpartikeln in Turbulenzelement der Grifie
h und Dissipationszeit ;. Fir kleinere Staubteilchen (hier blau) ist deutlich T < T¢. Bei
grofseren Staubaggregaten, und auch fir sehr kleine «, fliefit die relative Durchlaufzeit tq
von Staub durch das Turbulenzelement in die Entkopplungzeit T mit ein.

Die Durchlaufzeit eines Staubteilchens durch ein Turbulenzelement der Grofse h ist
dann gegeben durch t; = 2. Dann definiert sich die tatséchliche Entkopplungszeit

dv”
durch: . . .
—_— = — 4 — . (22)
Te ta T

Fiir die in den folgenden Rechnungen erreichten Staubradien und betrachteten Tur-
bulenzstérken ist t; aber hinreichend grof gegeniiber 7;. So kann als eine erste Ab-
schitzung fiir das Einsetzen von Sedimentation wie herkémmlich die Stokeszahl, St,
verwendet werden:
st = 1 _ 8YTTPmaa (23)
T 3%
Mit der Bedingung St = 1 erhélt man dann eine fiir Sedimentation kritische Staub-

gréﬁea Arit:
33X

= ——— 24
it R T pamar (24)

Die durch die Turbulenz induzierte Relativgeschwindigkeit Avy zwischen zwei Staub-
teilchen gleicher Grofse ist gegeben durch [54]:

Av, ~ (602)2 o (25)

Fiir sehr kleine wie auch sehr grofse Staubteilchen geht die Relativgeschwindigkeit
nach dieser Definition gegen null; ein Maximum wird erreicht im Bereich :—’: =1, al-
so fir einen Staubradius ay,;. Aulerdem nimmt Aw, fiir kleine Staubradien stirker
als direkt proportional mit o ab, wie in Abb. 8 zu sehen ist. Die Geschwindigkeits-
komponente der Brownschen Molekularbewegung, vy, fillt bei der Betrachtung der
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Abbildung 8: Durch Turbulenz induzierte mittlere Relativgeschwindigkeit, Avs, zweier
Staubteilchen mit Radius a = 10um bei o« = 0.1,0.01,0.001 im Vergleich zur Brownschen
Geschwindigkeit, vy.

Relativgeschwindigkeit schon bei Staubpartikeln von einigen pm Durchmesser nicht
mehr ins Gewicht, selbst wenn o = 0.001 recht klein gewéhlt wird (s. Abb. 8).
Nur fiir sehr viel kleinere Staubpartikel und extrem kleine Werte von o miifite v
berticksichtigt werden (s. auch [36]).

Diese Beziehungen zur Wechselwirkung zwischen Staub und turbulentem Gas
sind giiltig, solange p; < p,. Sobald sich die Staubdichte erhoht, so dalk ps ~ p,,
wird die Turbulenz modifiziert. Durch den erhchten Massenanateil an Staub wird
a kleiner und diejenigen Turbulenzelemente, die den Staub nicht mehr mitfiihren,
werden weggedampft. Dann wird k,,,, kleiner und wenn k,,,., — k,, l0sen sich alle
Turbulenzelemente auf. Dieser Effekt der Turbulenzddmpfung wird wichtig, wenn
die PPS weiter entwickelt ist und grofere Staubmassen in der Mittelebene sedimen-
tiert sind.

Bei der Betrachtung der Staubdynamik finden, wie auch zuvor fiir die Gasphase,
die Gleichungen der Hydrodynamik Anwendung. Da das Verhéltnis Mittlere Freie
Weglénge, A\, zu Bahnorbit, R, mit % < 1, sehr klein ist, gilt hier nicht die klassische
Orbittheorie. Dann gilt fiir den Staub die Kontinuitatsgleichung, erweitert um einen
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Diffusionsterm, durch den die turbulente Viskositéat berticksichtigt wird:

onm nm
e + V(nmv) — V(l/tng(p—g)) =0 (26)

Analog lautet dann die Massentransportgleichung in Verbindung mit einem Koagu-
lationsterm auf der rechten Seite:

on + V(nv) — V(l/thV(ﬁ)) = —oAvn? (27)

ot Pg
n ist die Staubteilchendichte. Dabei wird immer eine monodisperse d-Verteilungs-
funktion fiir die Staubkorngrofe angenommen. v ist eine nicht-stochastische Drift-
geschwindigkeit des Staubes mit radialer und vertikaler Komponente, o ist der Kol-
lisionsquerschnitt, die iibrigen Grofsen wie zuvor. Der Koagulationsterm in Gl. 27
enthélt die Anzahl der Staubteilchen einer bestimmten Grofe, welche beim Auf-
einandertreffen mit anderen Staubkoérnern wachsen, und daher verlorengehen. Frag-
mentation durch Kollision ist hierbei nicht beriicksichtigt.
Im folgenden werden das Staubwachstum und die Umverteilung der Staubmaterie in
der Scheibe im Laufe der zeitlichen Entwicklung untersucht. Dies kann einerseits zum
Verlust von Staub im Zentralgestirn fiihren, so daft dieser fiir die Planetenbildung
verloren geht. Andererseits kann die Staubmaterie auch in Regionen transportiert
werden, in denen besonders giinstige Bedingungen fiir ein rasches Staubwachstum
herrschen. Hierzu werden analytisch plausible Ndherungsvorschlage zur Losung von
Gl. 26 und GI. 27 gegeben und fiir das hier besprochene Scheibenmodell durchge-
rechnet.

2.3.1 Radialer Aufbau und Staubdynamik

Die radiale Abhéngigkeit der Staubdichte ist anfangs identisch jener der Gasvertei-
lung (s. Abb. 9). Die Staubpartikeln sind hier wenige pum groft. Auch wird bis auf
weiteres davon ausgegangen, daft die Staubphase im thermischen Gleichgewicht mit
der Gasphase ist.

Die folgenden Berechnungen zum Staubwachstum wéhrend der radialen Drift stiitzen
sich auf die Vorarbeit von [54]. Die radiale Driftgeschwindigkeit eines Staubteilchens,
v, leitet sich aus den Bewegungsgleichungen fiir Gas- und Staubphase und der Dreh-
impulserhaltung her und setzt sich aus zwei Komponenten zusammen: der durch die
turbulente Gasviskositdt hervorgerufene und jener, durch den Druckgradienten des
Gases (Restgravitation):

Tf an 1
= (Vpg + — 28
0=t L) (28)
mit der radialen Gasdriftgeschwindigkeit
Vi
Urg = ? (29)
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Abbildung 9: Radiale Staubdichteverteilung entlang der Mittelebene im Anfangsstadium
einer PPS. Die um-grofien Staubpartikel befinden sich im thermischen Gleichgewicht mit
der Gasphase.

In Abb. 10 ist entsprechend die radiale Driftgeschwindigkeit in Abhéngigkeit vom
Staubkornradius fiir verschiedene Absténde zum Zentralgestirn fir a = 0.1 dar-
gestellt. Derjenige Geschwindigkeitsanteil, welcher von der turbulenten Viskositét
herriihrt, verlduft bis zu Staubkorngréfen von einigen ¢m nahezu konstant und fallt
dann rasch ab. Unabhéngig von der Staubgrofe nimmt sein Betrag mit zunehmen-
dem Bahnradius ab. Aufferdem ist dieser Geschwindigkeitsanteil direkt proportional
zu « (vgl. hierzu Abb. 11; wie Abb. 10 aber fiir « = 0.01,0.001). Diejenige Kom-
ponente, welche durch die Restgravitation im Gas verursacht wird, ist sowohl fiir
sehr kleine Staubkorner als auch fiir sehr grofse Planetesimalen nahezu Null, da die
Wechselwirkung zwischen Staub und Gas in beiden Féllen zu gering ist und somit
kaum Drehimpuls an des Gas abgegeben werden kann. Ein Maximum wird bei einer
charakteristischen Grofe erreicht, die vom Abstand zum Zentralgestirn abhéngt.
Bei 1AU befindet sich diese Groke bei einigen Dekametern, am Scheibenrand bei
einigen Metern. Von « ist diese Komponente unabhéngig. Ein &hnliches Profil fiir
diesen zweiten Term finden auch |73| und |75]. (Die Gasdrift ist nur in der Arbeit von
[75] berticksichtigt.) Nach beiden Rechnungen wird allerdings die maximale Drift-
geschwindigkeit bei um fast zwei Grofsenordnungen kleineren Aggregaten erreicht.
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Abbildung 10: Radialdrift des Staubes in Abhingigkeit von der Staubkorngréfie und vom
radialen Abstand, fir o = 0.001.

Dies liegt zum einen an der etwa dreimal groferen Staubdichte, zum anderen aber
an dem etwas groReren Druckgradienten (P ~ r~3), welche dort verwendet wurden.
Vor allem ist aber die in dieser Arbeit verwendete Masse des Zentralgestirns mit
M, = 2M,, doppelt so grofs wie in den beiden anderen Modellen.
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radialen Abstand, fiir « = 0.01 und o = 0.1.
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Fiir ausreichend kleine Staubpartikeln kann Gl. 28 vereinfacht werden, da 7
nach Gl. 21 direkt proportional zum Staubradius ist und Q%72 < 1:

7 98,
pg Or

Uy ~ (Urg ) (30)
Diese Nédherung bietet sich an, da sie zwar am Scheibenrand nur bis zu einem Staub-
radius von einigen mm, in den inneren Regionen aber je nach Turbulenzstérke bis
cm bzw. dm Giiltigkeit besitzt. Die Groke der Staubpartikel befindet sich wahrend
der radialen Drift gerade in diesen Bereichen (s. Abb. 12). Dann kann die radiale
Driftgeschwindigkeit unter Anwendung der oben aufgefiihrten Scheibenbedingungen
auch folgendermafsen dargestellt werden:

v, = (e +va) (31)
r

vy ist die Viskositdt, die aus der kinetischen Wechselwirkung zwischen Staub und
Gas resultiert.
Wihrend der radialen Drift treffen Staubteilchen gegenseitig aufeinander und begin-
nen unter giinstigen Bedingungen zu koagulieren. Die Wachstumsrate wahrend der
radialen Drift 148t sich aus der Transport- und Koagulationsgleichung (Boltzmann-
gleichung) berechnen und ist ebenfalls in [54] in aller Ausfiihrlichkeit hergeleitet.
In die Losung dieser Gleichung gehen zwei grundlegende Annahmen ein: Fiir die
Staubkorngréfenverteilung wird eine (monodisperse) d-Funktion angenommen, wel-
che durch einen Formfaktor vy = 0.7 verbreitert und abgeflacht und dadurch einer
gaufartigen Verteilung angeglichen wird [76]. Unter Vernachlissigung der Massen-
diffusion kann aus Gl. 26 und Gl. 27 eine Koagulations-/Transportgleichung fiir die
mittlere Teilchenmasse (bzw. Teilchenradius (a)) abgeleitet werden. Diese Naherung
ist erlaubt, sofern die Massen lokal eng um einen Mittelwert verteilt bleiben. Dann
léft sich das Teilchenwachstum folgendermafen ausdriicken, wobei die zusétzliche
Grofe @ die Koagulationseffizienz darstellt:

d{a) 2w 38 o1 V272
T E’YfQ”()(a@ (Avy)z 147 (32)

ag ist der urspriingliche Staubradius, ny die entsprechende Dichte. Setzt man

d d
fi? = va) unter Verwendung von Gl. 31 | (33)
r
laft sich Gl. 32 analytisch integrieren:
”
() +e1(@)'? + (@) = e5(1 = (5)) (34)

Die eingesetzten Parameter sind dem oben beschriebenen Modell entnommen, kon-
stante Werte sind in ¢ 3 zusammengefaft. Entsprechend ist in Abb. 12 das mittlere
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Staubradius a [m]

Bahnradius r [AU]

Abbildung 12: Staubkorngréfe als Funktion des Abstands zum Zentralgestirn wdhrend
radialer Drift (in diesem Modell ist ¥, = const.). Der Staub wdchst abhéingig von der
Intensitdt der Turbulenz (hier fir o = 0.3, 0.1, 0.01 gerechnet) unterschiedlich rasch an.
Als Vergleich ist agrit (rot, fir o = 0.3,0.1) eingezeichnet. Bei einer Koagulationseffizienz
von @Q = 1 wird ag.; micht erreicht, bevor der Staub auf das Zentralgestirn trifft. Wird
dagegen die Koagulationseffizienz z. B. durch Oberflichenladung auf dem Staub auf 100
erhéht, kann der Staub bei starker Turbulenz beginnen zu sedimentieren. (grin; als Beispiel

fir a =0.3.)

Teilchenwachstum wéahrend der radialen Drift fiir verschiedene Werte von « darge-
stellt. Mit () = 1 wird eine maximale Koagulationseffizienz fiir den geometrischen
Koagulationsquerschnitt erreicht. In der dufseren Scheibenregion wachsen die Staub-
teilchen deutlich an. Wahrend der Drift nach innen flacht die Wachstumsrate signi-
fikant ab, bis sie in inneren Scheibenregionen nahezu stagniert. Grund hierfiir ist die
in Richtung Zentralgestirn zunehmende radiale Driftgeschwindigkeit und die durch
vorherige Koagulation erfolgte Reduktion in der Teilchenzahldichte. Daher verweilen
die Staubpartikel am Scheibenrand langer als bei kleineren Scheibenradien und tref-
fen so in weiter aufsen liegenden Gebieten pro Zeitintervall auf eine grofsere Anzahl
anderer Teilchen als weiter innen. Zudem ist die Wachstumsrate stark abhingig von
a. Fiir den kleinsten hier untersuchten Wert o = 0.01 ist das Staubwachstum relativ
ineffizient. Der Staub wéachst nur bis auf einige um an. Dagegen erreichen die Stau-
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bagglomerate bei hoheren Werten von « (0.1,0.3) Grofsen von einigen ¢m bis dm.
Zwar ist die Driftgeschwindigkeit fiir die erreichten Staubgrofen direkt proportional
zu «, so daf fiir kleine Werte von « die Verweildauer des Staubs in der Scheibe am
langsten ist. Gleichzeitig steigt aber Awv, stérker als quadratisch proportional mit
a, was zu einer entsprechend héheren Stof- und damit Wachstumsrate fithrt (vgl.
Gl. 25 und Abb. 8).
In keinem Fall wird hier jene Agglomeratgrofe iiberschritten, ab welcher die radia-
le Driftgeschwindigkeit wieder abnimmt und sich im giinstigen Fall ein Keplerorbit
einstellen kann (vgl. Abb. 10 und Abb. 11). Auch zeigt eine erste Abschéitzung zur
Sedimentation tiber ag.;; (in Abb. 12 rot gekennzeichnet, fiir o = 0.1,0.3), dafs fiir
die erreichten Staubgrofsen bei gegebener Turbulenz der Staub nicht sedimentieren
kann. Um auf ag,.; anzuwachsen, ist eine Koagulationseffizienz von () > 1 notwen-
dig, wie die hypothetische Wachstumskurve fiir Q = 100 zeigt (grin). Dies kann z. B.
durch Aufladung von Staub geschehen (s. Kap. 3 und 4). Sedimentation ist aus zwei
Griinden vorteilhaft fiir die weitere Entwicklung von Staub hin zu Planetesimalen:
Zum einen wird das Staubwachstum durch die dadurch zustande kommenden héhe-
ren Dichten in der Mittelebene vorangetrieben. Zum anderen kann durch eine hohe
Staubdichte die Turbulenz gedampft werden. Damit wiirde auch die Drift von Gas
und Staubteilchen bis max. dm-Grofe aufgehalten bzw. verlangsamt und es bliebe
so mehr Zeit fiir weiteres Wachstum.
Ein zusétzliches Hindernis fiir das Staubwachstum kénnen Sublimationsgrenzen dar-
stellen. Dies sind Gebiete, in welchen Temperaturen herrschen, bei denen bestimmte
Staubkomponenten sublimieren und die Staubkorner wieder fragmentieren, wie in
Abb. 13 am Beispiel der Sublimationsgrenze von Wassereis zu erkennen ist.

Aus den vorangehenden Berechnungen lafst sich auf die Lebensdauer der gesam-
ten Scheibe, t;, und die Verweildauer des Staubes in der PPS, t,, schliefen. Diese
Zeitskalen sind gleich der Driftzeit vom Scheibenrand bis zum Zentrum:

0 d
t, = / ! (35)

R Upgyr

Fiir kleinere Staubpartikeln ist ¢, = ¢;, erst wenn der Staub auf iiber ¢m bzw. dm
Radius anwéchst, wird ¢, < ¢;. Weiter héngt ¢,; von der Stérke der Turbulenz ab.
In Tab. 1 sind die so geschitzten maximalen Verweildauern der Staubmaterie fiir
verschiedene Turbulenzstéirken eingetragen.

Tabelle 1: Verweildauer von Staub in einer PPS der Ausdehnung 100AU fiir unterschied-
liche Werte von a. Nach den Rechnungen hier gilt nahezu t, = t;.

a |0.001] 0.01 | 0.1 0.3
ty la] | <107 | <10% | <107 | <3 x 10°

Beobachtungen haben gezeigt, dafs zirkumstellare (Staub-)Scheiben nach einer Zeit-
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Abbildung 13: An der Eissublimationsgrenze wird das Staubwachstum unterbrochen; der

Wassereisanteil sublimiert und es bleiben kleinere Bruchstiicke (aus Silikatgemischen, Koh-

lenstoffverbindungen) in fester Form zuriick. (aus [77])

spanne von < 107a dissipieren [26, 78|. Davon ausgehend wiirde man zunichst an-
nehmen, dafs fiir « Werte von ~ 0.1 herrschen. Allerdings gibt es hierzu verschiedene
andere Theorien. Eine davon ist z. B. Photoevaporation der d&ufteren Gasscheibe [79].
Aufserdem orientiert man sich zur Altersbestimmung von PPS am Alter des Mut-
tersterns. Die Modelle zur Altersbestimmung von sehr jungen Sternen, welche noch
von PPS umgeben sind, sind aber recht ungenau und das aus Beobachtungen in-
terpretierte Alter kann sich je nach Modell um Groéfenordnungen unterscheiden. So
wird « in den folgenden Untersuchungen weiterhin variiert.

2.3.2 Sedimentation und vertikale Struktur

Fiir das Staubwachstum wéahrend vertikaler Sedimentation existiert zu Gl. 27 kei-
ne analytische Losung in Analogie zum dynamischen radialen Fall. Jedoch wurden
von einigen Autoren hierzu numerische Berechnungen durchgefiihrt. [80] unterschei-
den zwischen einer laminaren und einer turbulenten Scheibe auf der Grundlage des
Minimum Solar Mass Nebula [8] bei einer radialen Ausdehnung bis 30AU. Im lami-
naren Modell bildet sich innerhalb 10® — 10*a durch Sedimentation eine gravitativ
instabile Staubschicht um die Mittelebene heraus. Die Staubpartikel wachsen dabei
ausgehend von pm auf bis zu 20cm an. In einer vergleichbaren turbulenten Scheibe
wachsen Staubaggregate in einem vergleichbaren Zeitraum auf 30 — 60cm an und
driften innerhalb 10*a auf den Stern, bevor sich eine dichtere Schicht in der Mitte-
lebene herausbildet. Daher fordern die Autoren ein Ausbleiben an Turbulenz, um
Planetenentstehung zu ermoglichen. [53] betrachten nur eine laminare Scheibe. In
deren Modell wachst ein Teil des urspriinglich 0.1um grofen Staubes ebenfalls auf
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cm an und sedimentiert, ein weiterer Teil verbleibt in Form von pm grofsen Partikeln
in Gas gemischt iiber 10%a erhalten. Hier wird jedoch nicht spezifiziert, inwiefern sich
in der Mittelebene giinstige Bedingungen fiir die Planetenentstehung einstellen. Die
Ergebnisse werden hier hinsichtlich Abstrahlung und spektraler Energieverteilung
(spectral energy distribution: SED) interpretiert. Von [81] werden Staubwachstum
und Sedimentation fiir verschiedene Szenarien bei einem Scheibenradius von 1AU
iiber einen Zeitraum von 10°a getestet, in welchen sowohl laminare als auch tur-
bulente Eigenschaften beriicksichtigt werden. Das stiarkste Staubwachstum findet
unter turbulenten Bedingungen statt und es entstehen dabei bis zu 100m grofe
Staubaggregate. Diese Resultate sind aber nicht vereinbar mit den Zeitskalen der
Radialdrift sowohl in dem in dieser Arbeit gerechneten Modell als auch nach [80]. In
einem Zeitintervall von 10%a, wie es fiir eine Driftzeit ab 1AU typisch ist, wachsen
die Staubpartikel in den Modellen von [81] dagegen ebenfalls nur auf max. cm —dm
an. Auch bleibt immer ein Rest an kleineren Partikeln erhalten.
Fiir sehr kleine Partikel (im konkreten Fall bis 100um gerechnet) finden [47] bei
Berechnungen von SEDs, dak sich ein stationdrer Zustand in der vertikalen Staub-
verteilung einstellt.
Hier wird der Gedanke des stationdren Zustandes, wie auch von [82] vorgeschlagen,
aufgegriffen und analytisch ausgearbeitet. Diese Vorgehensweise léft sich fiir dieses
Model aufgrund folgender Argumente rechtfertigen. Sind die Teilchen noch so klein,
dak sie durch Turbulenz wieder aufgewirbelt werden, durchlaufen sie periodisch Re-
gionen mit niedriger und héherer Dichte und wachsen dabei durch Koagulation. Die
Gegend maximaler Dichte liegt in der Mittelebene. Fiir diese Region wurde aber das
Teilchenwachstum wéahrend radialer Drift bestimmt, so daf dadurch eine maximale
Wachstumsrate abgedeckt ist. (Allerdings ohne Beriicksichtigung der Dichteerho-
hung durch Sedimentation.)

Zur Berechnung der stationédren vertikalen Staubverteilung wird die Kontinui-
tatsgleichung aus Gl. 26 auf die vertikale Dimension reduziert und die zeitliche
Komponente eliminiert:

0 0 nm

@((Uﬁnm - thga(pig)) =0 (36)

Einfache Integration von GIl. 36 ergibt:

(v)nm — thggz(zl) = const. (37)
(v,) ist die sog. ,terminal velocity", die durchschnittliche, maximal erreichbare Drift-
geschwindigkeit des Staubes, die sich einstellt, sobald ein Gleichgewicht von ver-
tikaler Gravitationskomponente und Reibungskraft des Staubkorns mit dem Gas
herrscht. Es kann davon ausgegangen werden, daf die Scheibe dick genug ist und v,
in dieser Form rasch genug erreicht wird, d. h.:

()= -MZ 0y (38)

r3
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7; wird nun vorerst als vertikal unveranderlich angenommen. Dies ist dann gerecht-
fertigt, wenn diinne vertikale Abschnitte nahe der Mittelebene betrachtet werden.
Es bleibt noch zu erwéhnen, dafs die Kontinuitéatsgleichung in dieser Form nur lokale
Giiltigkeit (bei vorgegebenem r) besitzt.

Zur Losung von GI. 37 bietet sich eine Betrachtung der Randbedingungen der Gro-
fsen v, und %(%) in der Mittelebene an: Da die Sedimentation dort abgeschlossen
ist, wird die vertikale Geschwindigkeit v,(z = 0) = 0 sein. Der Anteil durch Turbu-
lenz ist im Mittel ebenfalls gleich 0, da es sich um eine stochastische Grofse handelt.
Zudem ist die Staubkonzentration in der néchsten Umgebung der Mittelebene als
konstant zu betrachten, also ist auch %(%) = 0. Damit ergibt sich fiir die rechte
Seite von Gl. 37 const = 0, was ortsunabhangig Giiltigkeit besitzt. Daraus folgt als
Losung eine exponentielle Verteilung der Staubkonzentration:

nm PG z

Jexp(—75) (39)

2
nm, PGo hd

Die Staubskalenhdhe, hg, ist hier definiert durch

3
2r°y,

h pu—
d (GMCTf

)2 (40)

und héngt von der Starke der Turbulenz und der Staubkorngrofe ab. Rein ma-
thematisch bedeutet dies, daft die so definierte Staubskalenhohe fiir sehr kleine
Staubteilchen gegen unendlich geht. Physikalisch angewandt auf die PPS reicht die
Staubskalenhohe fiir sehr kleine Staubpartikel bis zur Gasskalenhéhe und es liegt
eine vollkommene Staub-Gaskopplung vor. Die Staubdichteverteilung entspricht der
Gasdichteverteilung mit homogener Haufigkeit 7. In diesem Grenzfall ist dann

nmo_ Py (41)
nMme  Pgo

Fiir moderates Staubwachstum und nahe der Mittelebene, wenn Z—z < 1 gilt, ist
d
noch folgende Naherung von Nutzen:

22

Pg
==y | 42
nme, pgo( h%) ( )

nm

Je nach Stérke der Turbulenz bildet sich erst ab einem Staubradius im ¢m—Bereich
eine separate Staubstruktur heraus und es kann durch Sedimentation eine nach
Staubgrofke gestaffelte Subscheibe entstehen (s. weiter unten Abb. 14).

Um das Modell grofsrdumig und fiir starkes Staubwachstum zu studieren, ist es not-
wendig, iber grofsere vertikale Distanzen zu integrieren. Hierzu soll nun Gl. 37 unter
Berticksichtigung der vertikalen Abhéngigkeit von 7y entsprechend GI. 11 integriert

werden: 5
R ERy R ALL (43)

vy nm oz pg
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Abbildung 14: Vertikale Gas- und Staubdichteverteilung relativ zur Dichte in der Mittele-
bene (bei Scheibenradius r = 10AU ).

Die Integration ist in Anh. A durchgefiihrt und liefert fiir die vertikale Staubdichte-
verteilung als genédhertes Ergebnis:

h2
nm 22 (1+:%)
d

(nm), = (1= /73)

(44)

Diese in der Gasdichteverteilung gendherte Form wird fiir die meisten Berechnun-
gen ausreichend sein. Fiir kleine Staubpartikel gilt wegen idealer Kopplung wieder
Gl. 41. Sobald aber h; < h, wird, stellt sich auch rasch Z—g <& 1 ein, da der zu
betrachtende Bereich der PPS in der Vertikalen nicht mehr an die Gasskalenhéhe
heranreicht. Nur fiir den Grenzfall hq ~ hy muf eine ungenéherte Losung verwendet
werden.

In Abb. 14 ist die relative Dichteverteilung fiir Staubaggregate mit a = 0.5m fiir ver-
schiedene Werte von « (wieder 0.001, 0.01, 0.1) aufgetragen. a ist hier mit Bedacht
recht groft gewéhlt, da erst dann eine deutliche Abnahme der Dicke der Staubscheibe
zu erkennen ist. Aufserdem ist dies die nach den Berechnungen zum Wachstum mit
radialer Drift selbst bei noch starkerer Turbulenz maximal erreichte Aggregatgrofe.
Fiir o = 0.1 ist beinahe jener Grenzfall erreicht, fiir den by und h, zusammenfallen.
Die tatsédchliche Dichteverteilung entspricht dann noch der Gasverteilung, wie sie
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hier zum Vergleich eingezeichnet ist. Die gendherte Verteilungsfunktion weicht im
Randgebiet von der typischen Glockenform ab.

Je schwiécher die Turbulenz ist, desto ndher an der Mittelebene ist der Staub kon-
zentriert. Fiir die Sedimentation forderlich wére daher eine PPS mit eher niedriger
Turbulenz (fiir den Fall, daf das Staubwachstum schon etwas fortgeschritten ist).
Bei der Staubdichteverteilung handelt es sich allerdings um den relativen Wert zu
jener Dichte in der Mittelebene. Sie sagt aber alleine nichts iiber den Masseanteil
an der gesamten in der Scheibe vorhandenen Staubmaterie aus. Jener hingt von der
Grofenverteilung und diese wiederum von der Art des Koagulationsmechanismus ab.
Wird wie oben (bei radialen Rechnungen) davon ausgegangen, daft im Mittel eine
nahezu einheitliche Staubgrofe existiert, die stetig wéchst, gibt die hier betrachtete
Dichteverteilung auch die vertikale Verteilung der gesamten Staubmaterie wieder.
Dann erhoht sich die Staubdichte um die Mittelebene herum durch Sedimentation
bei niedriger Turbulenz um das vierfache, bei stéarkerer Turbulenz bleibt die Dichte
entsprechend geringer. Dies ist jedoch nicht signifikant gegeniiber der urspriinglichen
Dichte, um z. B. andere Wachstumsprozesse, die durch gravitative Instabilitdten her-
vorgerufen werden, in Gang zu setzen. (Hierzu ist lokal p; > p, nétig, also miifste die
Staubdichte durch Sedimentation um das 50-fache angereichert werden.) Tatséchlich
wird die Grofenverteilung aber nicht monodispers sein und auch nicht die gesamte
Staubmaterie in den groftmoglichen Aggregaten gebunden vorliegen. Dann entsteht
eine nach Staubkorngrofe gestaffelte Subscheibe der Dicke hg(a). Die durch Sedi-
mentation erreichbaren Staubdichten in der Mittelebene werden so auch geringer
ausfallen, als in Abb. 14.

2.3.3 Effektive Skalenh6hen und optische Dicke

Um das beschriebene Modell mit Beobachtungen vergleichen zu kénnen, ist es sinn-
voll, sog. effektive Skalenh6hen einzufiihren. Unter einer effektiven Skalenhohe ver-
steht man diejenige Hohe, bei welcher mit vertikal konstanter Dichte (von Gas bzw.
Staub) dieselbe Sdulendichte bzw. optische Dicke erreicht wird, wie bei der Ska-
lenhohe mit sich exponentiell &ndernder Dichteverteilung. Eine derartige Betrach-
tungsweise gewinnt insbesondere dann an Bedeutung, wenn zur Bestédtigung oder
Widerlegung der theoretischen Uberlegungen Beobachtungen herangezogen werden.
Zur Berechnung der effektiven Gasskalenhohe integriert man entlang der z-Richtung
unter Beibehaltung des Wertes pyo(2z = 0) von z = 0 bis z = hy:

hg 22 dz
Pgolly = 0 Pgoltg(1 — @)E (45)
Dies ergibt:
2 1
= gpgohg - 529 : (46)
Also ist die effektive Gasskalenhohe, im Verhéltnis zur tatsédchlichen Gasskalenhohe:
2

35



Die effektive Staubskalenh6he wird in Analogie zur effektiven Gasskalenhohe berech-
net:

hg ]
paoty = pah, /0 (1- 2y ez (48)

Dies ergibt integriert (Zwischenschritte s. Anh. B):

2 [m 4\ /Tpsa
Hy= /=3 + "0, 49
i= 350+ 3, (49)

Die effektive Staubskalenhohe ist dann ebenfalls eine Funktion der Staubkorngro-
fe Hq(a). Hy(a) fliekt dann direkt in die fiir Beobachtungen wichtige Grofe der
optischen Dicke, 7y, ein:

Topt = Naoma’Hy . (50)

So kann aus Beobachtungen umgekehrt auf die Staubverteilung in der Scheibe ge-
schlossen werden, indem ein entsprechendes Modell zugrundegelegt wird.

Zwar ist es nicht gelungen, Gl. 26 und 27 vollsténdig analytisch fiir den dynami-
schen Fall zu losen. Mit Hilfe der hier berechneten Staubskalenhohen ist es jedoch
moglich, Gl. 26 und 27 in Zylinderkoordinaten umzuformen und damit auf eine
Dimension zu reduzieren:

1 0 o, n

EE[T’HWUT - THMPG@(%)] = —oAwvn’ (51)

Die Kontinuitétsgleichung in derselben Form ist:

1 0 0
—— —[rHanmuv, — erutpg—(m
PG

rHgOr or )] =0 (52)

Integriert ergibt dies die Staubakkretionsrate:

0 oM,
rHnmuv, — erthg—(@) — const. = =2
PG ot

or (53)

Somit ist zusammen mit Gl. 50 trotzdem eine konsistente Verbindung zwischen
Modell und Beobachtungsparamtern hergestellt.

36



3 Coulomb-dipolinduzierte Gelierung

Im vorangehenden Kapitel wurden drei vereinfachende Annahmen bei der Betrach-
tung von Staubwachstum gemacht: 1. Zwei Staubteilchen, die aufeinandertreffen,
bleiben stets aneinander haften. 2. Ungeachtet des Koagulationsprozesses gilt durch-
weg die Beziehung m ~ a3. 3. Der Hauptanteil der Staubmaterie ist in Aggregaten
gleicher Grofse enthalten. Eine breitere Grofseverteilung, hervorgerufen durch hier-
archisches Wachstum oder niedrigere Koagulationseffizienz, ist bei den Staubradien
wie sich nach den Rechnungen in Kap. 2 erreicht werden, nicht von belang, da noch
eine sehr gute Gaskopplung vorliegt und so die globale Staubdynamik kaum weiter
beeinflufst wird. Auch eine hohere Porositiat wird daher kaum Auswirkungen haben.
(Zur Ausrichtung von elongierten Staubpartikeln in Gasstrémung siche auch [83].)
Aus Experimenten ist bekannt, daf die Haftwahrscheinlichkeit von um—groften
Staubteilchen bei ballistischen Stofen mit Relativgeschwindigkeiten, wie sie auch
in PPS herrschen, tatséchlich bei ~ 1 liegt [84, 85, 86]. Auf diesen kleinen Skalen
wéchst Staub durch Cluster-Cluster-Aggregation (CCA) zu sehr pordsen Aggrega-
ten mit fraktalem Index Dy = 2, wobei eine nahezu monodisperse Verteilungs-
funktion bestehen bleibt. Ab einer Gréfse von em verdichten die Aggregate merklich
und wachsen durch Partikel-Cluster-Aggregation (PCA) hierarchisch weiter [87], wie
auch Simulationen zeigen [88]. Wachsen die Aggregate merklich auf dm an, wird de-
ren Relativgeschwindigkeit so grof, dafs sie durch Stofse wieder fragmentieren. Bis
zu dieser Grofenordung ist das Staubwachstum experimentell recht gut verstanden.
Der Ubergang von dm zu 10m grofen Agglomeraten dagegen lifit sich nach dem
derzeitigen Stand der Forschung nicht erkldren und bildet auch auf diese Weise eine
Liicke, die es zu schliefen gilt (s. z. B. Ubersichtsartikel von [86, 89]).
All diesen Experimenten und Simulationen ist gemeinsam, daf als Koagulations-
querschnitt allein der geometrische Querschnitt und als Haftkraft die van-der-Waals-
Kraft beriicksichtigt werden. Bei kleinen Massen, bei welchen die Gravitation noch
keine Rolle spielt, bewéhrt sich aber auch ein Blick auf die ersten Ordnungen der
elektrischen Wechselwirkung. So wurde in Experimenten auf der Internationalen
Raumstation (ISS) ladungsinduziertes Staubwachstum studiert und dabei der neuar-
tige Effekt der Coulomb-dipolinduzierten Gelierung nachgewiesen. Der Besprechung
dieser Experimente sei eine kurze Einfiihrung in die Grundlagen der Koagulations-
theorie vorangestellt.

3.1 Theorie des Staubwachstums

Mathematisch 14t sich Staubwachstum (wie auch Koagulation unterschiedlichster
Art) durch die Smoluchowski-Gleichung [90] beschreiben:

. 1 ad
ne = 5 Z Kijnmj — N Z Kkjnj (54)

i+j=k j=1
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Diese Gleichung beschreibt die zeitliche Anderung der Anzahldichte n einer be-
stimmten Teilchenspezies mit k& monomeren Bestandteilen. Der erste Term auf der
rechten Seite von Gl. 54 ist ein Quellterm. Er enthélt diejenige Anzahl an Clustern
ny, welche durch Koagulation von Clustern der Massen ¢ und j entstehen und hingt
daher von den beiden Verteilungsfunktionen n; und n; ab. Der Koagulationskern
K;; gibt die Wahrscheinlichkeit an, mit der zwei Cluster ¢ und j koagulieren. Der
zweite Term auf der rechten Seite ist ein Senkenterm. Darin sind alle Cluster der
Spezies k enthalten, die durch Koagulation mit anderen Clustern ihre Masse &n-
dern. Entsprechend ist Kj; wieder der Koagulationskernel. Es bliebe noch, einen
Fragmentationsterm hinzuzufiigen. Dieser ist im folgenden aber nicht von Interesse
und wird daher nicht weiter behandelt.

Um die Smoluchowski-Gleichung zu losen, miissen die Koagulationskerne bestimmt
werden. Diese enthalten den physikalischen Koagulationsquerschnitt. Gleichzeitig
spiegelt sich in K die fraktale Dimension der Cluster wieder. Fiir den rein mas-
seabhingigen Fall existieren fiir die Smoluchowski-Gleichung verschiedene analyti-
sche Losungen fiir CCA und PCA [91, 92, 93|. Einen Grenzfall stellt sogenann-
tes Runaway-Wachstum (Gelierung) dar, wie es z. B. durch gravitative Instabili-
taten bei grofsen Masseansammlungen (wie eben bei der Planetenentstehung) initi-
iert werden kann. Dabei erfahrt ein Teil der Gesamtmasse des betrachteten Systems
einen Phaseniibergang und entkoppelt so kinematisch von der iibrigen Materie. Cha-
rakteristisch hierfiir ist ein zunéchst exponentielles Wachstum bis sich nach endli-
cher Zeit ein Runaway-Agglomerat bildet. Die restliche Materie ist dann in kleine-
ren Clustern enthalten, deren Grofsenverteilung einem Potenzgesetz gehorcht. Das
Runaway-Agglomerat akkretiert weiterhin Materie von den kleineren Clustern, so
dafs ein endlicher Massenfluft zwischen den beiden Phasen stattfindet. Hier verliert
die Smoluchowski-Gleichung ihre Giiltigkeit, da es sich um einen Masseaustausch
zwischen zwei verschiedenen Systemen handelt und die Massenerhaltung mathema-
tisch nicht mehr erfiillt ist.

Von [94| wurde die Smoluchowski-Gleichung um die Ladung ) als unabhéngige
Variable erweitert und unter diesen neuen Bedingungen fiir Gelierung gel6st. Da-
von wird hier die Losung fiir dipolinduzierte Gelierung herausgegriffen, wie sie zur
Erklarung der Experimente im folgenden Abschnitt dient. Diese Losung ist giiltig
fiir paritatisch aufgeladene Systeme, jedoch nicht fiir Systeme, welche global nicht
neutral sind. Die Smoluchowski-Gleichung (in kontinuierlicher Form) lautet dann:

2 nm,Q.1) =

1 m / e / / / / / / / / /
5/0 dm /_OonK(m,Q;m—m,Q—Q)n(m—m,Q—Q,t)n(m,Q,t)
—n(m, Q1) /0 ~ dm’ /_ O; dQ'K(m', Q' sm, Q)n(m’, Q' 1) (55)

Der Koagulationskern 1afit sich sowohl in Form eines Wirkungsquerschnitts als
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auch algebraisch schreiben:
K(m',Qsm, Q) = (v,0(d, Q' a,Q;v,)) = m'm”™|Q|° + m™"m”|Q  (56)

Die Potenzindizes p, v und € miissen fiir das Auftreten von dipolinduzierter Gelie-
rung folgender Bedingung geniigen:

1
€ =2, M+V:D;1—§>o, dh. Df<2 . (57)

Der physikalische Wirkungsquerschnitt einschlieflich der Coulomb- und der Dipol-
wechselwirkung lautet:

Q/Q N (a/3Q2 + CL3Q/2)

IO c0,) ~ ! 21 —
O'(CL7Q ,(I,Q,'U ) 7T(a, +CL) ( 47T€0(&/+G)Ek Qq (a’+a)4Ek

+...) (58)
mit

€q — 1
€q + 2’
wobei €4 die Dielektrizitatszahl des spezifischen Materials ist. € ist die Dielektrizi-
tatskonstante im Vakuum.

Dipolinduzierte Gelierung tritt dann ein, wenn Coulomb-Energie und kinetische
Energie von der gleichen Grofenordnung sind. Dann heben sich geometrischer und
negativer Coulomb-Anteil in Gl. 58 auf und positiver Coulomb- und Dipolterm do-
minieren.

Die Zeitskala, tg¢;, nach der dipolinduzierte Gelierung ausgelost wird, ist folgender-
mafsen abzuschatzen:

tgel ~ ((

Die Gelierungszeit ist hier fiir Partikel derselben Grofe angegeben. Wird der
erste Term ~ 1, so ist dies die Bedingung fiir dipolinduzierte Gelierung. Allgemein
ist Gl. 60 ein Ausdruck fiir die Zeitskala ladungsinduzierten Wachstums.

Qg =

(59)

Q'Q

m)(‘lmg%ﬁv))*l (60)

3.2 Das Experiment auf der Raumstation

Im Vorfeld dieser Doktorarbeit wurden in Zusammenarbeit zwischen der Theorie-
gruppe am MPE;, russischen Kollegen vom ITHED (Institute of High Energy Density)
und Kosmonauten vom Yuri-Gargarin-Space-Center Experimente zum Staubwachs-
tum unter Schwerelosigkeit auf der Internationalen Raumstation (ISS) durchgefiihrt.
Fiir diese Agglomerationsexperimente wurde die Einrichtung des Plasmakristallex-
periments PKE-Nefedov verwendet [95], dem ersten naturwissenschaftlichen, und
bisher einzigen physikalischen Experiment auf der ISS. In diesen Experimenten ge-
lang erstmals der Nachweis der Coulomb-dipolinduzierten Gelierung von mikrospha-
rischen Staubpartikeln. Insgesamt wurden vier Experimentserien hierzu durchge-
fiihrt. Im folgenden werden davon zwei Experimente herausgegriffen, die als repréi-
sentativ fiir das Phéanomen der Gelierung angesehen werden konnen. Die Auswertung

dieser Experimente erfolgte in enger Zusammenarbeit mit Herrn Dr. U. Konopka,
MPE, und wurde verdffentlicht unter [96].
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3.2.1 Experimentaufbau und Versuchsdurchfiihrung

In Abb. 15 ist der schematische Aufbau des PKE-Nefedov-Experiments zu sehen.
Hauptbestandteil bildet eine zylinderformige Kiivette aus Quarzglas der Innenma-
fe h = 5.40cm (Hohe) und d = 10.0cm (Durchmesser), die mit hochverdiinntem,
neutralem Argongas (Ar) bei einem Druck von 0.7mbar angefiillt ist. An Decke und
Boden der Glaskiivette sind zentriert zwei ringférmige Elektroden (Durchmesser:
40mm; Abstand: 30mm) angebracht, an die eine niederfrequente Wechselspannung
der Frequenz f = 4.7Hz und einer Amplitude von E = 9Vem ™! angelegt wurde.
Dieses elektrische Wechselfeld diente zur Untersuchung der Teilchenaufladung. In
der Mitte der Elektroden befindet sich jeweils ein Staubdispensor. Die Elektroden
und Dispensoren sind gegeneinander sowie nach auflen hin elektrisch isoliert. Mit
Hilfe eines elektromagnetisch gesteuerten Schiittelmechanismus wurde Staub durch
gepulstes Schiitteln des oberen Staubspenders in die Kammer injiziert. Die Staubdis-
pensoren sind mit einem Sieb ausgestattet, dessen Maschengréfie nur minimal grofier
ist als der Durchmesser der Staubteilchen. Damit wird sichergestellt, dafs die Partikel
einzeln in die Kammer gelangen. Die Maschengrofe des in den vorliegenden Versu-
chen verwendeten oberen Dispensors ist d,,, = 4.8um fiir Staubpartikeln der Grofe
2a, = 3.4pum. (Der untere Dispensor ist fiir Teilchen doppelter Grofe ausgestattet.)
Bei den Staubpartikeln handelt es sich um Mikrosphéaren aus Melamin-Formaldehyd
der Masse m = 3.1 x 107 kg.

Um die Staubteilchen sichtbar zu machen, wurde die Kammer im Zentralbereich
senkrecht zu den Elektroden von einem Laser der Wellenlange 685nm ausgeleuchtet.
Die Laserschicht hat eine Tiefe von Dy = 150um mit gaubartigem Profil. Ebenfalls
eingezeichnet in Abb. 15 sind die Gesichtsfelder der CCD-Kameras (einer Ubersichts-
kamera, LR, und einer 4-fach vergréfsernden Kamera, HR), die zur Aufzeichnung der
Experimente dienten. Die Chipauslese erfolgte zeilenweise, in einem zeitlichen Ab-
stand von 1/50 s. Dabei wurden abwechselnd ungerade und gerade Zeilen ausgelesen.
Dadurch entstand ein Videosignal mit 50 Halbbildern pro Minute bzw. 25 ineinan-
dergeschobenen Bildern, bei denen die geraden in Bezug auf die ungeradzahligen
Bilder zeitlich um 1/50 s versetzt sind.

3.2.2 Auswertung des Bildmaterials

Zunéchst wurden sémtliche Videoaufzeichnungen der Experimentserien B-D (teilwei-
se auch A; die Experimente dieser Serie wurden ausfiihrlich von U. K. ausgewertet)
visuell inspiziert. Bei dieser ersten Durchmusterung konnten zwei wesentliche Dinge
festgestellt werden:

e Die Teilchenbewegung in der Kammer léft sich in allen Experimenten in zwei
Phasen aufteilen: eine turbulente Phase (Injektionsphase; Dauer ca. 2s) und
eine anschliefende equilibrierte Phase (vgl. Abb. 16).
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Abbildung 15: Schematischer Versuchsaufbau des Experiments PKE-Nefedov auf der ISS.
In derselben Vorrichtung wurden die Ezperimente zur Staubkoagulation durchgefiihrt (Abb.

aus [96]).

e In den Experimenten der Serie A entsteht jeweils ein groferes Agglomerat (vgl.
Abb. 17), dagegen jedoch in keinem Experiment der Serien B-D.

Es wurden jeweils ein Experiment aus Zyklus A und B genauer ausgewertet. Die
Versuchsparameter sind in Tab. 2 zusammengefaft.

Einzig verschieden war in beiden Versuchen die Teilchendichte wahrend der Injek-
tionsphase. Da zwischen den beiden Koagulationsexperimenten der Serien A und B
Staub fiir andere Experimente (Plasmakristall) verbraucht wurde und kein Staub
in den Dispensor nachgefiillt werden konnte, unterscheidet sich die Dichte deut-
lich. In den Koagulationsexperimenten sind die Partikel in der turbulenten Phase zu
dicht gepackt, um sie einzeln aufzulésen. In der anschliefenden Phase sind die Teil-
chen zwar einzeln sichtbar aber in keiner Weise symmetrisch angeordnet. Wegen der
zudem nur nahezu zweidimensionalen Laserausleuchtung ist auch keine eindeutige
Aussage iiber die Teilchendichte des Gesamtsystems moglich. So wurde als Partikel-
zahl die aus den jeweils unmittelbaren Vorgidngerexperimenten zu Plasmakristallen
bekannte verwendet. Bei zwei aufeinanderfolgenden Experimenten kann davon aus-
gegangen werden, dafs die injizierte Partikelzahl in guter Ndherung dieselbe ist. So
wurde angenommen, dafs sich ebenso viele Staubteilchen in dem in Abb. 16a als
Zylindervolumen gekennzeichneten Bereich auf (~ 10% Genauigkeit) befinden und
daraus die mittlere Dichte Ny berechnet. Die turbulente Phase ist gepragt durch
Gaspulsationen (15-20Hz), welche durch die gepulste Injektion des Staubes induziert
werden. Die mittlere relative Partikelgeschwindigkeit ist hier von dhnlicher Grofsen-
ordnung wie die Geschwindigkeit der Gaspulse, da die Staub-Gas-Kopplungszeit
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Abbildung 16: Staubpartikeln in der Kammer. a) wihrend der Injektion (Einzelbild; aus
Experimentzyklus 1; die grin-gestrichelten Linien kennzeichnen die Stofifronten; innerhalb
des gelben Rechtecks befinden ~ 90% der Teilchen wéihrend des Einschiittelvorgangs.). b)
Teilchenbewegung wihrend der equilibrierten Phase (Uberlagerung von 519 Einzelbildern
zur Darstellung des zeitlichen Verlaufs der Teilchenbahnen; aus Erperimentzyklus 2; rot
gekennzeichnet ist die Amplitude eines oszillierenden Teilchens.) (Abb. aus [96]).

Ttexp vergleichbar ist mit der Pulsationsperiode. So wurde die relative Geschwin-
digkeit fiir einzelne Partikel in der Injektionsphase aus der Relativgeschwindigkeit
der Pulsfronten ermittelt (s. Abb. 16a; dort sind die Stofsfronten farblich gekenn-
zeichnet) und auf v, ~ 5 — 10cms™! berechnet, fiir Cluster ist sie entsprechend
geringer. Fiir Mikropartikel und kleine Cluster stellt sich rasch ein Maxwellsches
Gleichgewicht ein, da die Stokfrequenz bei 30 — 100s~! liegt. So wird nach ca. 2s
die equilibrierte Phase erreicht. Die Relativgeschwindigkeit zwischen den Staubteil-
chen betrigt dann nur noch v, ~ 0.03cms™! bei einer Umgebungstemperatur von
T, ~ 0.02eV. In dieser Phase treten kaum noch Stofe auf und die Partikel fithren
eine Ostzillationsbewegung aus, der eine Drift in Richtung der Elektroden iiberlagert
ist. Die Teilchenspuren sind gut in der Superposition der gesamten Bildsequenz der
equilibrierten Phase von Exp. B zu erkennen (s. Abb. 16b). Die Oszillation tritt
bei einer Frequenz von 4.7H z auf, also genau der Frequenz der angelegten Wechsel-
spannung. Dies lafst auf eine Aufladung der Teilchen schliefsen. Die Drift ist durch
einen Temperaturgradienten von 1K in der Kammer zu erkléren (Thermophorese).
Moglicherweise existiert auch zusétzlich ein stationdres elektrisches Feld, welches in
der Kammer durch Fehler in der Isolierung entstanden ist. Aus technischen Griinden
konnte dieses aber nicht gemessen werden.

Die zur Teilchenspuranalyse verwendeten Bildsequenzen wurden manuell ausgewer-
tet. Das erste Bild wurde so gewahlt, dafs die Partikelbewegung eindeutig der equi-
librierten Phase zuzuordenen war. Als letztes Bild wurde jenes verwendet, in dem
visuell kein Teilchen mehr zu erkennen war. Die weitere Datenanalyse erfolgte grof-
tenteils automatisiert. Dazu wurde auf in der Arbeitsgruppe vorhandene Software
auf IDL-Basis zuriickgegriffen, welche urpsriinglich zur Analyse der Plasmakristall-
experimente erstellt worden ist. Einige Routinen wurden entsprechend modifiziert
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Tabelle 2: Physikalische Bedingungen fir die Agglomerationsexperimente. * Diese Griflen
ergeben sich aus der Versuchsauswertung. Alle ibrigen Parameter sind durch den Experi-
mentaufbau direkt vorgegeben bzw. durch MefSvorrichtungen an der Apparatur im voraus
bestimmdt.

Experiment A Experiment B
Datum Mai 2001 Jan. 2003
Gas Ar
plmbar] 0.7
ao [um| 1.7
m |kg] 3.1x 1071
*No|em ™ 6x10° 4 x10°
*vgplems ™ 5-10
flH?Z] 4.7
E[Vem™ 9.0

oder hinzugefiigt.

Um die Teilchenbewegung zu bestimmen, wurden zunéchst die Positionen der Par-
tikel in jedem Teilbild der Sequenz separat ermittelt. Hierzu wurde ein iiber das
gesamte Bild gemittelter Hintergrund subtrahiert (sog. Pixelrauschen). Zur Indenti-
fikation eines Teilchens wurden folgende Kriterien festgelegt: Pixel einer Intensitét
oberhalb des Hintergrundes, die an mindestens zwei Seiten aneinandergrenzten, wur-
den dem Abbild desselben Teilchens zugeordnet. Aus der Intensitétsverteilung in-
nerhalb dieser Abbildung wurde dann das gaufssche Mittel bestimmt, dessen Ort die
Teilchenposition definiert. Zur Bestimmung der Teilchenspur wurden die Teilchen-
positionen in den aufeinanderfolgenden Teilbildern verglichen. Betrug der mittlere
Abstand zwischen zwei Teilchenpositionen in zwei anschlieffenden Bildern maximal
fiinf Pixel, wurden diese Abbildungen demselben Teilchen zugeordnet. Aufserdem
mufste ein Teilchen in mindestens 15 aufeinanderfolgenden Bildern detektiert sein,
damit dessen Spur zur weiteren Analyse verwendet wurde. Jedoch war eine Liicke von
zwei Bildern zuléssig, iiber die dann Position und Intensitét fiir das entsprechende
Bild extrapoliert wurden. Dies ist deshalb von Nutzen, da durch die Beschleuni-
gung wahrend der Ostzillation die Teilchenintensitdten periodisch schwanken und in
einigen Féllen das Intensitdtsminimum in der Grofenordnung der Hintergrundsin-
tensitat liegt. Die Driftbewegung wurde durch ein Polynom gefittet und subtrahiert.
Die Sinusschwingung dient dann zur Bestimmung der Teilchenaufladung.

3.2.3 Intensitats- und Masseverteilung

Die Masseverteilung (Clusterbildung) wurde indirekt iiber die (relative) Intensitats-
verteilung bestimmt. Die Intensitétsspektren von Experiment A und B finden sich in
Abb. 18. Bei der Intensitdt handelt es sich um die von den einzelnen Partikeln und
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Abbildung 17: In der ersten Experimentserie bilden sich Runaway-Agglomerate heraus, in
welchen ~ 10% der Gesamtmasse des Systems konzentriert ist. Es entsteht pro Experiment
genau ein solches Agglomerat. Aufnahmen mit hochauflosender Kamera (aus [96])

Clustern reflektierte Lichtintensitét, die auf die Helligkeit eines monomeren Teilchen
geeicht wurde. Aus Experiment A wurden 1.7 x 10° Cluster gemittelt iiber ~ 750
Einzelbilder identifiziert, in Experiment B waren es 7 x 10* Teilchen iiber 519 Ein-
zelbilder. In Exp. A ist das Intensitdtsspektrum fiir Intensitdten < 10 nicht fiir die
weitere Analyse zu verwenden. Die scheinbare Strukturierung in diesem Bereich ist
bedingt durch die Bildverarbeitung. Bei hoheren Intensitédten ergibt sich eine Stei-
gung von —2.7, die dann bis zu hohen Werten erhalten bleibt. In Exp. B gehorcht
die Intensitatsverteilung bei niedrigen Werten einem Potenzgesetz mit Index —1.7,
bricht aber bei Werten > 10 steil ab.

Fiir die Beziehung zwischen Clustermasse und -intensitat wurde davon ausgegangen,
daf die Intensitat direkt proportional zur projezierten Clusteroberfliche ist. Wer-
den die Cluster als fraktale Aggregate betrachtet, dann gilt folgenden Beziehung
zwischen Intensitdt und Clustermasse:

2

I ~mP5 . (61)

So wurde die Clusterdimension anhand der in Experimentserie A entstandenen
grofien Agglomerate aus Abb. 17 auf Dy ~ 1.6...1.9 bestimmt. Daraus ergibt sich
fiir diese groken Agglomerate eine Masse von ~ 10% des Gesamtsystems. Alle klei-
neren Cluster konnten nicht in ihrer Fliache aufgelost werden, es wird aber davon
ausgegangen, daf sie in beiden Experimenten von dhnlicher Dimension sind. Fiir
das Massenspektrum gilt dann N(m) ~ N(I).
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Abbildung 18: Intensitatsverteilung der Cluster fir a) Exp. A und b) Fxp. B (aus [96]).
Die Intensititen sind an der Helligkeit eines monodispersen Staubteilchens geeicht. Die
scheinbar strukturierte Verteilung in a) unterhalb der Intensitit ~ 10 ist bedingt durch die
Bildverarbeitung.

3.2.4 Teilchenaufladung und Ladungs-(Masse)-Verteilung

Die auch visuell sehr gut erkennbare Oszillationsbewegung der Partikel mit der Fre-
quenz der an den Elektroden angelegten Wechselspannung von f = 4.7Hz ist ein
eindeutiges Indiz fiir die Aufladung der Partikel. Abb. 19 zeigt ein Histogramm der
Frequenzhéufigkeiten der automatisiert analysierten Teilchenspuren aus Exp. B. Es
ist eine deutliche Haufung um den Wert 4.7Hz zu erkennen. Kleinere Haufungen
treten zwischen 0.5Hz und 1.0Hz sowie um 2.0Hz auf, deren Ursache noch un-
bekannter Natur ist. Zur Erstellung des Phasenspektrums in Abb. 20 wurden nur
Partikelspuren aus der Haufung im eingegrenzten Bereich um 4.7H z verwendet, da
nur fiir diese Oszillationsbewegungen ein elektrisches Wechselfeld als Ursache gesi-
chert ist. Das Histogramm des Phasenspektrums dieser Teilchen in Abb. 20 zeigt
Héaufungen bei 0°, 160° und 320°. Dies deutet fiir einen Teil der Cluster auf eine
Phasenverschiebung um 7 innerhalb der statistischen Toleranz hin, was bedeutet,
daf die Teilchen sowohl positiv als auch negativ geladen sind. Wie die statische
Auswertung zeigt, ist die Aufladung des Gesamtsystem aber im Mittel neutral [96].
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Abbildung 19: Frequenzspektrum der automatisiert anaylysierten Teilchenspuren aus
Exp. B. Die Driftbewegung wurde mit Hilfe eines Polynomenfits subtrahiert. Es ist eine
deutliche Hdufung im eingegrenzten Bereich um die Frequenz 4.TH z, bei der die Wechsel-
spannung angelegt war, zu erkennen. Dies gilt als Indiz fir die Aufladung der Staubparti-
keln. Die Oszillationsquellen fiir die kleineren Hdaufungen zwischen 0.5H z und 1.0H z sowie
um 2.0Hz sind unbekannter Natur.(Ezp B)

Da die Staubteilchen urspriinglich neutral im Dispensor vorliegen, kommt als Auf-
ladungsmechanismus nur der triboelektrische Effekt wahrend der Injektionsphase in
Betracht.
Aus der Beziehung fiir einen einfachen harmonischen Oszillator 1at sich das Ladungs-
Masse-Verhéltnis bestimmen: Die Schwingungsamplitude ergibt sich aus dem Kraf-
tegleichgewicht von elektrischer Kraft und Reibung (Epstein-Drag):

muv

QE =~ (62)

Dabei ist t. die aus dem Epsteinschen Drag resultierende Kopplungszeit der Staub-
partikel mit dem Gas, dessen Reziproke bekannt ist als der Reibungskoeffizient in
(Neutral-)Gas, v — in diesem Fall ist v ~ 280s~!. Die Partikelgeschwindigkeit, v, ist
gegeben mit wAy sin «, wobei Ay die Amplitude bei maximaler Auslenkung ist. (Die
iibrigen Grofen wie bisher.) Mit w = 27 f ergibt sich so fiir die Schwingungsampli-
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Abbildung 20: Phasenspektrum der Teilchen bie einer Oszillation von f = 4.7THz. Es
finden sich Hdaufungen um 0°, 160° und 320°.

tude: OF
Ag = 63
0= o fom (63)
Dann ist das Ladungs-Masse-Verhaltnis:
Q  Ae2nfy
02 J 7 64
- Z (64)

Zusammen mit Gl. 61 148t sich dann eine mittlere Ladungsverteilung abschétzen.
Fiir Exp. A liegt die Dispersion bei y/(Q?) ~ 5000e. Fiir Exp. B konnte nur eine obe-
re Grenze festgelegt werden (wegen schlechter Statistik). Diese wurde zu @ 4= 3600e
fiir das Teilchen mit der grofiten visuell erkennbaren Amplitude ermittelt, wie sie
in Abb. 16b farblich markiert ist. Als Masse wurde die eines einzelnen Teilchens
verwendet. Zwar erreichen die Cluster nach Abb. 18 bis zu ~ 20—fache Massen. Es
handelt sich aber um ein Teilchen im Randbereich: Zum einen ist dabei ein Indiz fiir
eine eher kleinere Masse, dafs es wihrend der Injektion einen weiteren Weg zuriick-
gelegt hat. Auflerdem befand es sich dadurch in einem Bereich geringerer Dichte, so
dak die Koagulationseffizienz dort ebenfalls niedriger war.

Diese Ergebnisse lassen darauf schliefsen, daf in Exp. A Coulomb-dipolinduzierte Ge-
lierung stattgefunden hat: In einem System aufgeladener Teilchen (insgesamt aber
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neutral) bildet sich ein Massenspektrum mit Index —2.7 < —1. und zusétzlich ein
Runaway-Agglomerat deutlich groferer Masse heraus. Die fraktale Dimension der
Cluster ist mit 1.6...1.9 < 2. So geniigen diese Resultate den in Abs. 3.1 geforderten
Bedingungen. Unabhéngig von [94] wurden diese Bedingungen auch durch Simula-
tionen von [97| fiir Coulomb-dipolinduzierte Gelierung bestétigt. Es zeigt sich aufer-
dem, daf in der turbulenten Phase mittlere kinetische Energie und Coulomb-Energie
von gleicher Grofsenordnungen sind. Damit ergibt sich nach Gl. 60 eine Gelierungs-
zeit von tg = 0.1s, was gut vertréglich mit der Zeitskala der Injektionsphase (2s)
ist. Fiir Exp. B ist wegen der geringen Dichte (und der vermutlich etwas niedrigeren
Ladungsdispersion) ¢, > 10s und {iberschreitet damit die Zeitskala der turbulenten
Phase. Dies erklart, warum in Exp. B und so auch in allen {ibrigen Experimenten
der Serien B-D keine Gelierung auftritt.
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4 Anwendung der Ergebnisse auf Protoplanetare Schei-
ben

In diesem Kapitel wird untersucht, inwiefern die Effekte von dipolinduzierter Gelie-
rung und ladungsinduziertem Wachstum von Staub unter Gegebenheiten, wie sie in
PPS anzutreffen sind, Anwendung finden und ob dadurch das Staubwachstum vor-
angetrieben werden kann. (Alle folgenden Berechnungen orientieren sich an dem in
Kap. 2 vorgestellten Modell.) Es wird ein kurzer Uberblick iiber einige Mechanismen
gegeben, welche zur Staubaufladung in PPS in Frage kommen. Eine Betrachtung der
Bedingungen in der gesamten jungen Scheibe zeigt, daft der Staub innerhalb weniger
Jahre durch dipolinduzierte Gelierung auf grofsflichige pordse Aggregate anwachsen
kann. Anschliefend werden Sublimationsregionen im besonderen untersucht. Ein
komplexes Zusammenspiel aus ladungsindziertem Staubwachstum, Verdichtung der
Aggregate und sich daraus &ndernder Opazitédten sowie einem Ausbleiben der Kon-
vektion vermag schlufendlich die Wachstumliicke zwischen dm-grofsen Staubaggre-
gaten und km-groflen Planetesimalen innerhalb sinnvoller Zeitskalen schlieften.

4.1 Mechanismen der Staubaufladung

Sucht man nach Bedingungen zum ladungsinduzierten Staubwachstum in PPS, stellt
sich an erster Stelle die Frage nach der Staubaufladung. Dafs Staubaufladung in PPS
existiert, wird durch die sog. Blitzhypothese gefordert. Dieser Ansatz vermag die
Entstehung von Chondren durch elektrische Entladungen im frithen Sonnensystem
zu erklaren [98]. Chondren sind kohlenstoffhaltige Einschliisse in Meteoriten, wel-
che durch extrem kurzes Erhitzen (wenige sec.) auf sehr hohe Temperaturen (einige
103K) entstanden sind. Solche Bedingungen sind z. B. wihrend Blitzenentladun-
gen gegeben [99]. Um die hierzu notwendige Staubaufladung zu erzeugen, schlagen
[100] dhnliche Prozesse vor, wie sie aus irdischen Gewitterwolken bekannt sind: den
Lenard-Effekt [101], den Findeisen-Effekt [102] und den Elster-Geitel-Effekt [103].
Beim Lenard-Effekt treffen zwei Wassertropfen aufeinander, wobei kleinere Tropf-
cheneinheiten weggespriiht werden und negative Ladungen davontragen (s. Abb. 21a);
der gewachsene Tropfen bleibt dann positiv geladen zuriick. Es liegt die Vermutung
nahe, daf ein dhnlicher Vorgang auch beim Aufeinandertreffen fester Agglomera-
te unterschiedlicher Zusammensetzung stattfinden kann. Ein solcher Prozefs kénnte
dann in der gesamten Scheibe zur Aufladung von Staubteilchen fithren; moglicher-
weise sind hierzu die Bedingungen in Sublimationsregionen aber besonders giinstig,
da sich der Staub dort auf einem thermoenergetisch héheren Niveau befindet und
daher die Ladung an der Oberfliche weniger stark gebunden ist. Dies wiirde La-
dungstrennung und Ladungstransport erleichtern und so die Aufladung im Mittel
erhohen.

Der Findeisen-Effekt tritt beim Gefrieren von Wassertropfen auf: Zunéchst bildet
sich eine Eishiille, die den Wassertropfen ummantelt (Abb. 21b). Gefriert der Tropfen
dann weiter nach innen durch, dehnt sich sein Inneres aus (spezifische Eigenschaft
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a) Lenardeffekt b) Findeiseneffekt c) Elster-Geitel-Effekt

Abbildung 21: Ilustration von a) Lenard-, b) Findeisen- und c) Elster-Geitel-Effekt (aus
[100]); durch diese Mechanismen lifit sich die Aufladung von Wassertropfen und Hagel-
kérnern in der irdischen Atmosphdre erkldren, welche schliefllich zu Gewittern fihrt. Auf
dhnliche Weise kénnten Staubpartikel in PPS aufgeladen werden.

von Wasser: Eisdichte < Wasserdichte). Durch den erhéhten Innendruck wird die
aufsere Eishiille abgesprengt. Die dabei entstehenden feinen Eiskristalle tragen nega-
tive Ladung davon, das zuriickbleibende, grofsere Hagelkorn ist positiv geladen. In
etwas abgewandelter Form konnte dieser Effekt eine wichtige Rolle bei der Aufladung
von Staub in Sublimationsregionen spielen: Passieren Staubaggregate Sublimations-
grenzen, sind sie meist von mehreren Materialien unterschiedlicher chemischer Ei-
genschaften durchwachsen. (Zumindest an den duferen Sublimationsregionen). An
der jeweiligen Sublimationsgrenze dehnt sich dann das volatilste Material durch Er-
warmung extrem aus, da es bestrebt ist, in die Gasphase iiberzugehen. Dadurch
entstehen in dem Agglomerat hohe Driicke, die entweder dufsere Teile absprengen
oder es ganz zum Zerbersten bringen konnen. Sicherlich werden die dabei entstehen-
den Bruchstiicke ebenfalls aufgeladen sein. (Im folgenden sei dies als modifizierter
Findeisen-Effekt bezeichnet.)

Durch beide soeben vorgestellten Aufladungsmechanismen werden kleinere Teilchen
negativ, grofere positiv geladen. Sedimentiert Hagel in der Atmosphére — oder eben
Staub in einer PPS, werden die grofteren Staubteilchen schneller driften als die klei-
neren, da die Beschleunigung durch die Gravitation mit einer hoheren Potenz pro-
portional zum Staubradius (~ a® im Idealfall) ist als die negative Beschleunigung
durch die Reibung (~ a). So werden grofe und kleine und damit positiv und ne-
gativ geladene Teilchen separiert und es baut sich ein elektrisches Feld auf. Dieses
wiederum vermag selbst in noch neutralen Staubpartikeln einen Dipol durch La-
dungsverschiebung an der Oberfliche zu induzieren (Abb. 21c). Treffen dann die
Staubteilchen wihrend der Sedimentation auf kleinere Teilchen, iibernehmen diese
dann bei Kontakt die sich auf der Unterseite befindliche negative Ladung. Dieses
Phénomen ist bekannt als Elster-Geitel-Effekt und trégt zur weiteren Staubaufla-
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dung bei. In turbulenten PPS, wie sie hier behandelt werden, findet lokal permanent
eine Separation von Staubteilchen unterschiedlicher Grofe statt, da kleine Teilchen
in kleineren Wirbeln mitgefithrt werden, gréfsere jedoch nicht folgen koénnen. So
kommt es auch auf kleineren Grofenskalen zu Ladungsseparation und damit einem
zeitlich variablen elektrischen Feld, so daf der Elster-Geitel-Effekt auftritt. In ver-
tikaler Richtung tritt dieser Effekt aber erst ein, sobald die Staubagglomerate von
der Turbulenz entkoppeln (also bei einer Gréfe von einigen dm) und sedimentieren.
Weitere Aufladungsmechanismen kommen im Scheibeninnern nicht in Betracht. Pho-
toionisation spielt nur an der Scheibenoberfliche und in unmittelbarer Umgebung
des Sterns eine Rolle, da die Scheibe zunédchst opak ist im optischen Bereich (Strah-
lungsmaximum des Muttersterns). Auch kosmische Strahlung dringt nicht tief genug
in die Gasscheibe ein. Natiirliche Radioaktivitit durch 26 Al ist ebenfalls zu schwach.
(Zu fraktionierter Ionisation in PPS s. [104].)

4.2 Gelierungsbedingungen in der gesamten Scheibe in frii-
hen Stadien

In Abb. 22 ist die mittlere Oberflichenladung, () ., aufgetragen, wie sie unter Bedin-
gungen (Staubdichte, -radius, mittlere Relativgeschwindigkeit) in der Mittelebene
einer PPS benétigt wird, um ladungsinduzierte Gelierung in Gang zu setzen. (Da
(Qger unabhéngig von N ist, gelten diese Werte auch in der Vertikalen bei dem je-
weiligen Scheibenradius.) Wir gehen hier wieder von einer sehr jungen Scheibe aus,
in welcher der Staub noch vollkommen an die Gasphase gekoppelt und von der
Grofenordnung einiger pm ist. Es zeigt sich, dak (), vom Staubradius, aber auch
stark von der Intensitit der Turbulenz abhéngt. Diese beiden Grofen bestimmen be-
kanntlich die induzierte Partikelgeschwindigkeit und damit deren kinetische Energie,
deren Wert wiederum Kriterium fiir Gelierung ist (Gl. 60). Auf pm grofen Staub-
teilchen liegt (Qge; fast immer fiir alle untersuchten Werte von « unterhalb von 100
Elementarladungen und ist nur im Innern der Scheibe bei starker Turbulenz etwas
hoher. Fiir o = 0.001 und 0.01 reicht eine moderate Oberflaichenladung mit maxi-
mal einigen 100e auf 10pum grofsen Staubpartikeln fiir Gelierung aus. Fiir dieselbe
Staubkorngrofie bei av = 0.1 liegt @ 4e; bei einigen 10%e.

Laborexperimente haben gezeigt, daf pm-groke Staubpartikel (im speziellen Fall
Silikatkiigelchen) durch Kollision bis zu einigen 100e aufgeladen werden kénnen
[105]. Allerdings betrug die Relativgeschwindigkeit zwischen Staub und Impacttar-
get 107 — 207, In einer PPS ist Av, zwar je nach Stérke der Turbulenz fiir ebenso
kleine Partikeln gleicher Grofe um mindestens zwei Grofsenordnungen geringer (vgl.
Abb. 8). Fiir grofere Teilchen und so auch Teilchen unterschiedlicher Grofe, wie
sie tatséchlich in einer PPS gleichzeitig vorhanden sein werden, ist Av, aber ent-
sprechend hoher. In weiteren Experimenten zur triboelektrischen Aufladung messen
[106] fir ~ 100um grofe Partikeln aus Glas, SiC und Regolith eine mittlere Aufla-
dung von 10%e. [107, 108] finden ebenfalls bei Experimenten zum triboelektrischen
Effekt, da® sich Staubteilchen mit einigen 10pm Radius auf 10*-?e aufladen und die
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Aufladung direkt proportional zur Staubgrofe ist, also @) ~ a. In allen diesen Expe-
rimenten erfolgte der Kontakt stets zwischen Staubpartikeln und sehr viel groferen
Oberflachen. Es wird hier davon ausgegangen, daft Staubteilchen in PPS durch das
Zusammenwirken von klassischen Stoften sowie Lenard- und Elster-Geitel-Effekt La-
dungen eben dieser Grofenordnung austauschen und aquirieren kénnen. Auch hierzu
ist eine gewisse natiirliche Breite in der Grofsenverteilung der Staubpartikel forder-
lich. Damit sind die physikalischen Voraussetzungen fiir dipolinduzierte Gelierung
in der gesamten jungen PPS gegeben.

Die Zeitskala, ¢4, unter diesen Bedingungen ist in Abb. 23 dargestellt. Sie ist nur
schwach abhéngig von der Turbulenz und variiert fiir den hier abgedeckten Parame-
terbereich nahezu linear mit dem Staubradius. ¢4 liegt dabei deutlich unterhalb der
Lebensdauer der PPS (vgl. Tab. 1). Bei der Berechnung von ¢4 gilt es jedoch die
Dichteabnahme von Scheibenmitte bis -oberfliche um % zu berticksichtigen. Wegen
tger ~ N~' nach Gl 60, wird die Wachstumszeit an der Scheibenoberfliche um e
langer sein als in der Mittelebene. Diese Verzogerung ist dennoch unerheblich im
Vergleich zu den iibrigen Zeitskalen.
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Abbildung 22: Zur Gelierung bendtigte Oberflichenladung, Qger, entlang der Mittelebe-
ne einer PPS fir anfangs 1um und 10um groffe Staubpartikel bei unterschiedlich starker
Turbulenz (o = 0.001,0.01,0.1).
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Abbildung 23: Zeitskala, tye, fir Gelierung in der Mittelebene einer PPS fiir dieselben
Parameter wie in Abb. 22.

Nun fehlt es noch, Ausdehnung und Masse des bei der Gelierung entstehenden
Runaway-Agglomerats abzuschétzen. Diese beiden Grofsen werden nicht durch die
Losung der Smoluchowski-Gleichung beschrieben. Eine obere Grenze fiir die Aggre-
gatgrofe kann aber indirekt aus der Gelierungszeitskala und der mittleren Relativ-
geschwindigkeit der Staubpartikel ermittelt werden. Ein Agglomerat kann hochstens
so viel Masse ansammeln, wie in jenem Raumvolumen enthalten ist, welches in der
endlichen Zeit t,; mit der relativen Teilchengeschwindigkeit durchmessen werden
kann. Wie auch im Experiment beobachtet, wird aber ein Teil der Staubmaterie
in Form von kleineren Agglomeraten zuriickbleiben. Dennoch soll die im Runaway-
Agglomerat vereinigte Masse in der PPS mit einem Anteil von 50% hoher liegen als
im Experiment (10%). Die so bestimmten Massen sind in Abb. 24 fiir die verschie-
denen Turbulenzstérken (farblich gekennzeichnet) aufgetragen. Die Anfangsradien
der Staubpartikel sind wieder 1pum (obere Graphik) und 10pum (untere Graphik). In
Abb. 25 sind die zugehorigen Aggregatgrofsen wiedergegeben. Bei dieser Abschét-
zung ist aukerdem deren fraktale Struktur von D; = 1.6...2.0 berticksichtigt, wie
sie fiir dipolinduzierte Gelierung nach Kap. 3 zu verwenden ist. Die schraffierten
Gebiete decken ebendiesen Bereich ab. Die erreichbare Aggregatmasse und damit
auch -ausdehnung héngen sehr von der Anfangsstaubgrofe und der Starke der Tur-
bulenz ab, da diese beiden Parameter die Relativgeschwindigkeit bestimmen, die

93



sowohl mit Staubradius (in dem hier betrachteten Regime) als auch « zunimmt.
Aufserdem ist ¢4 fiir 10um—grofse Teilchen langer als fiir solche mit 1pm Radius
(vgl. Abb. 23). Folglich wichst auch das Volumen, innerhalb dessen Gelierung statt-
findet. Bemerkenswert ist, daf bei moderater und starker Turbulenz ausgehend von
10pm Staubteilchen recht grofraumige und massereiche Strukturen entstehen kon-
nen. Fiir a = 0.1 reichen die Aggregatausdehnungen von ~ 1m im Scheiben innern
bis zu einigen km am Scheibenrand, wo bis zu 10%k¢ in einem Aggregat vereinigt
sein konnen. Hier knnen vor allem in den dufleren Bereichen gréfsere Ansammlun-
gen von Materie geschlossen transportiert werden. Es bleibt aber zu diskutieren,
inwiefern die fraktale Struktur der Aggregate die Drifteigenschaften im Gegensatz
zu kompakten Objekten (m ~ a?®) abindert. Dieses Gebiet der Forschung steht
noch am Anfang und es liegen keine richtungsweisenden Berechnungen hierzu in der
Fachliteratur vor, sind aber in Arbeit [109]. Im folgenden Abschnitt werden wir aber
sehen, daf sich porose Aggregate auch durchaus verdichten kénnen. Daher werden
fiir die radiale Drift hier solche Zeitskalen verwendet wie fiir kompakte Aggregate
dquivalenter Masse. Ahnliches gilt fiir die Sedimentation.
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Abbildung 24: Agglomeratmasse, die durch Gelierung mazimal erreicht werden kann; aus-
gehend von um groffen Staubpartikeln.
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4.3 Konsequenzen von ladungsinduziertem Staubwachstum
in Sublimationsregionen

Als Sublimationsgrenzen oder -regionen werden jene Gegenden in PPS bezeichnet, in
welchen Temperaturen herrschen, die bestimmte chemische oder molekulare Verbin-
dungen aus dem festen Aggregatzustand (in Staub gebunden) direkt in die Gasphase
iibergehen lassen. In sehr jungen Scheiben sind Sublimationsgrenzen recht gut durch
die jeweilige Gastemperatur bei einem bestimmten Bahnradius definierbar, da sich
Staub- und Gasphase im thermischen Gleichgewicht befinden. Ist das Staubwachs-
tum auf iber m—Grofe fortgeschritten, riickt der Ort, an welchem der Staub auf
Sublimationstemperatur erwérmt ist, ndher zum Stern hin. Die Erwarmungsphase
dauert dann entsprechend langer, so daf der Staub wiahrenddessen ein Stiick weiter
in Richtung Stern driftet. Zur geometrischen Form von Sublimationsgrenzen bleibt
noch zur erwédhnen, dafs diese sehr von der Temperaturverteilung in der Scheibe
abhéngt. Im vertikalen Verlauf nimmt die Gastemperatur mit zunehmender Entfer-
nung von der Scheibenmittelebene ab. In allen Ebenen ist sie aber zugleich hoher
bei kleinerem Abstand vom Zentralgestirn. Daher werden Sublimationsgrenzen nicht
senkrecht zur Mittelebene sondern konkav zum Stern hin gekriimmt verlaufen. In
den (vertikalen) Randschichten der Scheibe und in Sternnéhe gewinnt jedoch zu-
sitzlich zur Akkretion die Strahlung des Sterns als Energiequelle an Bedeutung.
Die dufseren Schichten sind wegen der geringeren Dichte bis zu groferen Bahnradien
durchléssig fiir die optische Strahlung vom Stern. Sublimationgrenzen bei kleinen
Bahnradien werden daher eher konvex verlaufen. Fiir die folgenden Abschitzungen
ist diese Geometrie jedoch nicht beriicksichtigt, und es wird als Radius der Sublima-
tionsgrenze durchweg der in diesem Modell in der Mittelebene giiltige verwendet.
In der Fachliteratur wird diesen Regionen eine dufserst bedeutende Rolle bei der Ent-
stehung erddhnlicher Planeten sowie bei der Entstehung der vermutlich festen Kerne
von Gasplaneten beigemessen. Dort reichern sich solche Materialien an, die durch
Sublimation von der iibrigen Staubphase abgesondert werden. Studiert man die Zu-
sammensetzung der solaren Planeten, so weisen diese unterschiedliche Element- und
Molekiilhaufigkeiten auf, welche auf ausgezeichnete Entstehungsorte wie Sublimati-
onsregionen schliefen lassen. Daher werden die (solaren) Planetenbahnen mit Sub-
limationsradien in Verbindung gebracht [57].

[75] schlagen ein Modell vor, in dem Staubmaterie mit Aggregaten von einigen m ein
ausgedehntes Sublimationsgebiet (im speziellen Fall H,O) durchlduft. Dabei subli-
miert das Wassereis und vermischt sich mit der Gasphase. So driftet das Volumen er-
hohter Gaskonzentration nach innen und wird dabei durch von aufen nachkommen-
de Materie weiter angereichert. Die so erhohte Dichte eines bestimmten Materials ist
aber innerhalb dieses Modells nicht grofs genug, um zur Bildung von Gasplaneten zu
fithren. [68] gehen davon aus, daf bereits Agglomeraten von einigen 100m existieren.
Diese sammeln sich in Sublimationsregionen auf Keplerorbits an und sind soweit ver-
dichtet, daf kleineres von aufsen akkretiertes Staubmaterial dort aufgehalten wird
und sublimiert. Die angereicherte Gasphase wird dort ebenfalls akkumuliert. Diese
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beiden Hypothesen zugrunde liegende ad hoc Annahme von kompakten Aggregaten
bis zu einer Grofe von 1 — 100m ist aber nicht mit dem in dieser Arbeit gerechneten
Modell vereinbar.

Im Zusammenhang mit ladungsinduziertem Staubwachstum sind Sublimationsre-
gionen deshalb von Interesse, da das Material dort eine Anderung seiner Struktur
erfahren kann und zusétzlich giinstige Bedingungen zur Aufladung von Staub herr-
schen. Es zeigt sich, dafl dies auch in der sehr jungen Scheibe fiir noch wenig ent-
wickelte Staubmaterie der Fall ist. Daher sind die hier durchgefiihrten Rechnungen
als komplementéar zu den aus der Literatur bekannten zu betrachten.

Unter der Voraussetzung, dafs sich durch dipolinduzierte Gelierung grofraumig (mas-
sereiche) Strukturen wie in Abb. 24 und 25 herausgebildet haben, ist nun folgendes
Szenario denkbar: Passieren solche Aggregate eine Sublimationgrenze, ist das volatil-
ste Material bestrebt zu verdampfen. Kleinere Aggregate (< ¢m) werden vollstindig
fragmentieren und ein Teil der Materie wird in die Gasphase iibergehen. Die zurtick-
bleibenden Fragmente (der Grofe mm und pm) kénnten umstrukturiert werden und
eine kompaktere Konsistenz annehmen (sog. ,sintering “). Aufserdem koénnen sie auf-
grund des modifizierten Findeiseneffekts wiederum aufgeladen werden und es kann
erneut zu Gelierung kommen. Auch die dann entstehenden Aggragate werden aber
wohl kaum grofser als ¢m sein, eher sogar kleiner, da sich die insgesamt vorhandene
Staubmaterie verringert hat.

Bei den groferen Aggregaten werden nur die duferen Schichten sublimieren und
kleinere Teile abplatzen. Der innere Teil wird als Ganzes kompaktieren, dhnlich, wie
es aus Experimenten zu Kometen bekannt ist. Dabei wurde beobachtet, dafs von mit
Staub duchrsetzten Schneebillen bei Einstrahlung aus der dufseren Schicht Eis sub-
limiert, der Staub aber zuriickbleibt und eine isolierende Hiille fiir das weiter innen
liegende Eis bildet. Dieser Kern wird aufserdem kompaktiert [110]. Moglicherweise
entstehen so auch auf diesen grofleren Aggregaten hinreichend Oberflachenladungen,
so daf es erneut zu Gelierung kommt.

Wihrend der radialen Drift wird der in Aggregaten gebundene Staub mehrfach Sub-
limationgrenzen passieren. Von Beginn an recht kleine Aggregate werden dabei in
ihrer Grofe trotz mehrfach moglicher Gelierung kaum merklich anwachsen oder sich
im Laufe der Zeit ganz auflésen. Anfangs schon grofere Aggregate dagegen kénnten
eher wachsen. Eine anfingliche Grenzgrofse, ab der weiteres Wachstum stattfindet
und unterhalb der es stagniert, ist nur schwierig abzuschétzen und héangt u. a. davon
ab, wie haufig Sublimationsgrenzen durchlaufen werden. Dem Wachstum durch di-
polinduzierte Gelierung sind in PPS aber auch nach oben hin Grenzen gesetzt. Fiir
Aggregate die bereits auf einige dm (in kompaktem Zustand) angewachsen sind,
wird diese Art von Wachstum ineffektiv, da dann die benotigte Oberflachenladung
unrealistisch hoch wird.

In Abb. 26 ist der Aggregatradius eingezeichnet, welcher fiir dieselben Massen wie in
Abb. 24 aber nach Verdichtung zu m ~ a? erreicht wird. Dazu sind die Orte der drei
duflertsten Sublimationsgrenzen gekennzeichnet. (CHy, CO Ny — X bei 60K, HyO
bei 150K (beide aus [54]|) und C' — X bei 950K [111].) Zwar mégen auch auferhalb
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der Sublimationsgrenzen Mechanismen existieren, welche die Aggregate kompakter
werden lassen. Diese werden hier jedoch nicht diskutiert und wir beschrianken uns
auf Sublimationsregionen. Die grofiten Agglomerate entstehen an den beiden &dufse-
ren Sublimationsgrenzen und messen bis zu 1m (bei einem Anfangsradius von 10um
und bei starker Turbulenz). Dipolinduzierte Gelierung als beschleunigender Wachs-
tumsmechanismus reicht also alleine nicht aus, um den Staub soweit agglomerieren
zu lassen, dals diejenige Grofse erreicht wird, ab der die Wechselwirkung mit dem
Gas vernachléssigbar wird und sich eine Keplerbewegung einstellt. Das Gas driftet
ebenfalls weiter nach innen, so dafs auch die hohen Konzentrationen sublimierten
Materials nicht zuriickgehalten werden. Ein Vergleich der durch Gelierung und an-
schlieffende Verdichtung erreichten Staubradien mit den zur Sedimentation notwen-
digen (vgl. Kap. 2.3.2) in der betrachteten Region zeigt, dak die bei einer spezifischen
Turbulenzstéarke entstehenden Agglomerate in jedem Fall noch zu klein sind, um zu
sedimentieren. So ist auf diesem Weg auch keine Erh6hung der Staubdichte in der
Mittelebene zu erwarten, wodurch ein weiteres Wachstum vorangetrieben wiirde.
Anders verhélt es sich, wirft man einen Blick auf die sich mit Wachstum und Ver-
dichtung &ndernden optischen Eigenschaften der Staubmaterie. Reflexionsvermogen
und Durchléassigkeit von sehr pordsen Materialien sind wenig bekannt und wéare
mit der Mie-Theorie zu behandeln. Dies wiirde hier zu weit fithren und wird da-
her nicht weiter diskutiert. Fiir kompakte Aggregate kann aber nach GIl. 50 jener
Radius, ap:, berechnet werden, ab dem die Scheibe durchlassig im optischen Wel-
lenléngenbereich wird. (Also 7,,; < 1.) So ist ebenfalls in Abb. 26 die Kennlinie
fiir a,, eingetragen. An Orten, an welchen die kompakte Staubmaterie diese Grofse
iiberschreitet, wird die PPS optisch diinn und beginnt vertikal den Hauptanteil der
Energie durch Strahlung zu transportieren. Beginnt die Scheibe dort effizient durch
Abstrahlung zu kiihlen, wird Konvektion als Temperaturausgleich redundant und
bleibt schlieflich aus. Nun stellt sich die Frage, inwiefern die optische Durchléssig-
keit tatséchlich gewédhrleistet ist. Bei dipolinduzierter Gelierung verbleibt ein Teil
der Materie in Form von kleineren Aggregaten gebunden, die wiederum zur Opazi-
tdt im Optischen beitragen. An Sublimationsgrenzen wird aber ein Grofsteil der in
diesen kleineren Clustern enthaltenen Materie in die Gasphase iibergehen. Ein an-
derer Teil mag von den Runaway-Agglomeraten weiter aufgenommen werden. Der
Anteil an diesen kleineren Staubpartikeln mag dann auf < 10% der urspriinglichen
Saulendichte sinken, so daft wie oben beschrieben, Abstrahlung tatséchlich domi-
nieren und im Laufe der Zeit die Konvektion vollstdndig ablosen wird. Wegen der
fehlenden turbulenten Viskositéat hélt auch die Akkretion nahezu inne. So verbleibt
zur Drift des Staubes als Geschwindigkeitskomponente von Gl. 28 der zweite Term,
der fiir grofere Aggregate iiberwiegt. Fiir die Gasdrift verbleibt jene Komponen-
te, die durch die molekulare Viskositdt hervorgerufen wird. Dieser Anteil ist jedoch
vernachlassigbar im Verhéltnis zu den vorherrschenden Zeitskalen bei den weiteren
Schritten zur Planetenbildung.

Ebensolche Bedingungen sind nach diesen Uberlegungen bei starker Turbulenz zu-
néchst an den beiden dufleren Sublimationsgrenzen anzutreffen, wenn die Aggrega-

99



2 \ ‘ I : ‘
10 ' C—X 'HO  1COCH,
- ! ! IN_—X 1
= : D2
£ 1OOf ! ! ! |
e ! i |
N | | | | 1
[} .
3 1077 |
Z
O
o
o 107°
(@)
<
107° T
0.1 1.0 10.0 100.0
Bahnradius r [AU]
2 : —
10 CX 'HO  COCH,,
i ! ! IN —X -
= : D2
£ 1OOf ! ! ! |
O‘é’w
)
S 1072
o
IS
o
> 107
o
<
10_6 HiH\ ‘ ‘ \i\\\\\\i ‘Df:‘SHHH
0.1 1.0 10.0 100.0

Bahnradius r [AU]

Abbildung 26: Agglomeratmasse, die durch Gelierung mazimal erreicht werden kann; aus-
gehend von um groffen Staubpartikeln.
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te aus Staub der Anfangsgrofe 10pum hervorgegangen sind (vgl. Abb. 26). Die in
m—grofen Staubaggregaten gebundene Materie ist zwar zunéchst bestrebt, weiter
nach innen zu driften. Wegen fehlender Konvektion setzt aber zugleich Sedimentati-
on ein und die Dicke der Staubscheibe sinkt innerhalb weniger 10? Jahre auf 1% der
urspriinglichen Dicke ab. Dabei verdichtet sich der Staub in einer diinnen Schicht
der Dicke 1%‘"0 um die Mittelebene soweit, daft dort p, = 50...100ps,. (pso ist hier die
Dichte in der Mittelebene vor der Sedimentation.) Bei solch hohen Dichten kann es
durch gravitative Instabilititen zu Runaway-Wachstum kommen, so daf sich Pla-
netesimale bilden [34, 37|, die iber km in ihrer Grofe messen. Diese sind dann so
massiv, dak sie sich auf Keplerbahnen einfinden und dort weiter Materie akkretieren
und zu Protoplaneten anwachsen.

Verweilen diese Planetesimale oder Protoplaneten nahe der Sublimationsgrenze bei
der sie entstanden sind, akkretieren sie das dort mit dem sublimierten Material an-
gereicherte Gas und es wird sich eine spezifische Atmosphére bilden. Diese Objekte
konnen aber auch durch Migration weiter ins Innere der Scheibe auf den Stern zu
wandern [112; 113, 114|. Wahrend der Migration kann dann sowohl durchmischtes
Material aus den Regionen zwischen Sublimationsgrenzen als auch wieder angerei-
chertes bei einer weiter innen gelegenen Sublimationsgrenze aufgenommen werden.
Das hier beschriebene Szenario 1aft sich nach Abb. 26 auch ausweiten auf die Félle
von Gelierung bei moderater Turbulenz ausgehend von 10um grofsen Staubteilchen
und starker Turbulenz ausgehend von 1pum groften Staubteilchen. Unter diesen Be-
dingungen wiirde die Aggregatgrofe fiir optische Durchlassigkeit zwar entsprechend
der Diagramme nur aufserhalb der d&ufersten Sublimationsgrenze erreicht. Aufgrund
der radialen Drift wandert aber auch die Materie von groferen Bahnradien und
damit verbunden auch der zugehorige Wert von a,,; zur Sublimationsgrenze hin.
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5 Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Arbeit wurde anhand eines analytisch gerechneten Modells einer protopla-
netaren Scheibe die Problematik des Staubwachstums fiir die Planetenentstehung
aufgezeigt. Das Verstandnis des Staubwachstums in PPS wurde durch die erstmalige
Einfiihrung von ladungsinduziertem Wachstum mafigeblich erweitert. Hierzu wur-
den auf der ISS durchgefiihrte Experimente zu Coulomb-dipolinduzierter Gelierung
besprochen. Es konnte gezeigt werden, daf in PPS (innerhalb des hier gerechneten
Modells) ebenfalls giinstige Bedingungen fiir diesen neu entdeckten Phaseniibergang
herrschen. Dadurch kénnen die Wachstumszeitskalen deutlich verkiirzt werden (auf
~ 10a). Im Zusammenwirken mit den sich rasch &ndernen optischen Eigenschaf-
ten infolge der Gelierung und dem damit verbundenen Ausbleiben der Konvektion
kann sich auf kurzen Zeitskalen (~ 100a) lokal eine Staubschicht hoher Dichte in
der Mittelebene herausbilden. Gravitative Instabilitdten darin fithren schliefllich zur
Entstehung von Planetesimalen. Somit wurde in dieser Arbeit eine Moglichkeit ge-
funden, die Wachstumsliicke zwischen dm—grofen Staubpartikeln und Planetesima-
len zu schliefsen.

Es ist einzuwenden, daf die alleinige Einbindung der Konvektion als turbulentem Ef-
fekt sicherlich eine Einschriankung darstellt. Als Weiterfithrung dieser Arbeit sind da-
her Studien geplant, die hier diskutierten Konsequenzen der Gelierung auch in Schei-
benmodelle einzubinden, die andere Turbulenzarten wie Balbus-Hawley-Instabilitat
und Helmholtz-Instabilitdt einschlieffen. Dies ist in Zusammenarbeit mit der Ar-
beitsgruppe um H. Klahr am MPIA in Heidelberg geplant.

Auf experimenteller Ebene soll in Zusammenarbeit mit der AG um J. Blum der
Findeisen-Effekt untersucht werden. Aufserdem sind aus Experimenten zur Aufla-
dung von Eis und Staub-Eisgemischen im Rahmen der DFG-Forschergruppe The
Formation of Planets: The Critical First Growth Phase weitere Erkenntnisse zu
erwarten. In Rahmen derselben Forschungsinitiative werden Modellrechnungen zu
Partikelstofsen und Fragmentation durchgefiihrt. Bei diesen Rechnungen planen wir,
die Ladung als physikalische Grofse mit einzuschliefsen.

Um die Modellrechnungen schlufendlich mit Beobachtungen vergleichen zu kon-
nen, ist es notwendig SEDs fiir das hier vorgestellte Wachstumsmodell zu erstellen.
Einen guten Ankniipfungspunkt bieten hier die Modelle von C. Dullemond, MPIA
Heidelberg. Zur experimentellen Uberpriifung werden breitbandig angelegte Beob-
achtungen vorgeschlagen, um Staubwachstum auf verschiedenen Grofenskalen zu
untersuchen.
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Anhang A

A. 1: Integration der statischen vertikalen Kontinuititsglei-
chung fiir die Staubphase unter Beriicksichtigung eines z—ab-

hangigen 7y

Zu integrieren ist die Gleichung

[ = Py dnm,

vy nmdz pg

wobei wir uns der Abhéngigkeit

T = Tm( 2 )

bedienen. Die rechte Seite von Gl. 65 wird integriert zu:

ln(@) + const .
Pg

Die linke Seite von Gl. 65 14t sich ausfiihrlich schreiben als:

GMc T, zdz
oy — %
Mit
z
Y= -
hg
erhalt man:

_GMC Eh2/ ydy
I A A
Dann l&kt sich Gl. 70 durch Substitution integrieren:

r=1—19y*, dv = —2ydy

Also
EGMC E 22

2 r3 oy I hZ Py

(65)

(66)

(71)

(72)
(73)

(74)

(75)



Ist die untere Integralgrenze z = 0, die obere z << hy ansonsten aber beliebig, und
16st man den Logarithmus auf, lautet Gl. 75:

2

2% (LGMc 1012y MM, nm
(=) R = (0 (76)
Aufserdem 2
ppgffg == (77)
und 5
h2 = GQJ\"%”; (78)
Dann ergibt sich: .
mn_ (g 204 (79)
nmy hg
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Anhang B

B : Integration zur Berechnung der effektiven Staubskalenhche

. hg 22 (1+38) 2
paoHa = paohy /0 (-5 "dp (80)
wird mit .
Y= o (81)
9
zu ,
! (1+73)
- pdohg/o (1—y*) 'a'dy. (82)
Weiter wird
y = sinf
dy = cosf
1—y* = cos?f (83)
gesetzt.
Dann erhélt man ,
T h
2 3+2-%
Hy=h, /O ® (cos0) a0 (84)

Fiir vollkommene Staub-Gaskopplung ist Z—Z << 1 und es ergibt sich als Losung:

2
H;= §h9 = He. (85)
Andernfalls ergibt sich die Losung iiber die Wallis-Formel [115]:

2 [m 4\/Tpsa
Hy==/=(34+ —Y-22)09, 86
1= 55 Sy (86)
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