Szenarien der Plasmawechselwirkung
In kurzperiodischen extrasolaren
Planetensystemen

Von der Fakultat fir Physik und Geowissenschaften
der Technischen Universitat Carolo-Wilhelmina
zu Braunschweig

zur Erlangung des Grades einer

Doktorin der Naturwissenschaften
(Dr.rer.nat.)
genehmigte
Dissertation

von Sabine Preul3e
aus Bochum-Wattenscheid



Bibliografische Information Der Deutschen Bibliothek

Die Deutsche Bibliothek verzeichnet diese Publikation in der Deutschen
Nationalbibliografie; detaillierte bibliografische Daten sind im Internet tiber
http://dnb.ddb.de abrufbar.

1. Referentin oder Referent: Prof. Dr. U. Motschmann
2. Referentin oder Referent: Prof Dr. J. Bichner
eingereicht am: 10.10.2005

mindliche Prifung (Disputation) am: 22.12.2005

Copyright(© Copernicus GmbH 2006
ISBN 3-936586-48-9

Copernicus GmbH, Katlenburg-Lindau
Druck: Schaltungsdienst Lange, Berlin

Printed in Germany



Vorveroffentlichungen der Dissertation

Teilergebnisse aus dieser Arbeit wurden mit Genehmigung der Gemeinsamen Naturwis-
senschaftlichen Fakultat, vertreten durch die Mentorin oder den Mentor/die Betreuerin
oder den Betreuer der Arbeit, in folgenden Beitrédgen vorab verdffentlicht:

Publikationen

S. Preusse, A. Kopp, J. Buchner, U. Motschmann, 2005, Stellar wind regimes of close-in
extrasolar planets, Astron. & Astrophys., 434, 1191

S. Preusse, A. Kopp, J. Buchner, U. Motschmann, submitted, Magnetic communication
scenarios for close-in extrasolar planets, Proceedings of Haute Provence Observatory
Colloquium

Tagungsbeitrage

S. Preusse, J. Buchner, J.-M. GrieBmeier, U. Motschmann, 2003, Plasma Interactions in
Extrasolar Planetary Systems (Poster), 40th Culham Plasma Physics Summer School,
Oxford (UK), 14.-25. Juli

S. Preusse, J. Buchner, U. Motschmann, A. Kopp, 2004, Numerical Simulations of the
Magnetospheric Interaction in Extrasolar Planetary Systems (Poster), Jahrestagung der
Arbeitsgemeinschaft Extraterrestrische Forschung, Kiel, 8.-11. Marz

S. Preusse, J. Buchner, U. Motschmann, 2004, Stellar wind regimes at the orbit of close-in
extrasolar planets (Vortrag), Workshop on Extrasolar Planets, Orsay (France), 14. Mai

S. Preusse, A. Kopp, J. Bichner und U. Motschmann, 2004, Sternwindregime von extra-
solaren Planeten in kurzperiodischen Orbits (Mortrag), 3. Workshop Planetenbildung:
Das Sonnensystem und extrasolare Planeten, Minster, 6.-8. Oktober

S. Preusse, A. Kopp, J. Buichner und U. Motschmann, 2005, Plasma Interactions in Ex-
trasolar Planetary Systems (Mortrag), Jahrestagung der Deutschen Physikalischen Ge-
sellschaft, Fachverband Extraterrestrische Physik, Berlin, 4.-9. Marz

S. Preusse, A. Kopp, J. Blichner und U. Motschmann, 2005, Magnetic communication
scenarios for close-in extrasolar planets (Vortrag), Tenth anniversary of 51 Peg-b: Sta-
tus of and prospects for hot Jupiter studies, Observatoire de Haute-Provence, France,
22.-26. August






Fir meinen GrolRvater






Inhaltsverzeichnis

Inhaltsverzeichnis 7
Zusammenfassung 9
1 Einleitung 11
2 Beobachtung und physikalische Eigenschaften extrasolarer Planetensysteme
2.1 Beobachtungsmethoden . . . . ... .. ... ... ......... 21
2.1.1 Radialgeschwindigkeitsmethode . . . . ... ... ... .. 22
2.1.2 Methode der Astrometrie . . . . . ... .. ... ... ... 22
2.1.3 Transitmethode . . . . . .. .. ... ... ... ... ... 23
2.1.4 SekundarerTransit . . ... ... ... ... ... ..., 24
2.1.5 Gravitations-Mikrolinsen . . . . .. ... ... ... ..... 24
2.1.6 Direkte Beobachtung . . . .. ... ... .. ........ 24
2.1.7 Beobachtung des reflektierten Sternenlichtes . . . . . .. 25.
2.1.8 Radiostrahlung . . .. .. ... ... ... ... .. ... 25
2.2 Eigenschaften der Stern-Planeten-Systeme . . . . . . . .. ... ... 26 .
2.2.1 Planetare Parameter . .. ... ... ... .. ....... 28
2.2.2 Stellare Parameter . . . . .. .. . .. ... o 31
3 Sternwindmodelle fir kurzperiodische Planeten 37
3.1 Sternwindmodelle . . . . . . ... ... .. ... 37
3.1.1 Nicht-rotierender Stern ohne Magnetfeld . . . ... .. .. 39
3.1.2 Rotierender Stern ohne Magnetfeld . . . .. ... ... .. 40
3.1.3 Rotierender Stern mit Magnetfeld . . . . .. .. ... ... 42
3.1.4 Losungsverfahren des Weber & Davis-Modells . . . . . . . 44
3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Alter der Sterne . . 46
3.2.1 Sternmodellparameter auf der Nullalter-Hauptreihe . . . . . 47.
3.2.2 Zeit- und spektraltypabhangige Sternwindmodelle . . . . . 54
3.3 Systematik der Sternwindmodellierung . . . . . . .. ... ... .. 56
3.3.1 Das Sonnenwindmodell . . ... ... ........... 57
3.3.2 Parametrisierung der Rotationsperioden . . . . . ... ... 57.
3.3.3 Parametrisierung des Magnetfeldes . . . . ... ... ... 57
3.3.4 Parametrisierung der Koronatemperatur . . . . . ... ... 59
3.3.5 Parametrisierung des Massenflusses . . . . ... ... .. 59.
3.4 Ergebnisse der Sternwindmodelle . . . . ... .. ... ...... 59

21



Inhaltsverzeichnis

3.4.1 Einfluss von Magnetfeld und Rotation auf die Geschwindigkeit 59
3.4.2 Lage derkritischenPunkte . . . ... ... ... ........ 61
3.4.3 Radiale Alfvén-Geschwindigkeiten und Mach-Zahlen . . . . 63
3.4.4 Sternmodelle mit Beriicksichtigung von Spektraltyp und Zeit . 66
3.4.5 Spektraltypabhangige Sternwindmodelle flr Sterne mit Planet&8 .

4 Szenarien fur die magnetische Wechselwirkung zwischen Stern und Planet 71

4.1 Daslo-Jupiter-Szenario . . . . . .. ... 71
4.1.1 Zyklotron-Maser-Instabilitdt als Ursache von Radiostrahlung . 72
4.1.2 Sternwinde als Quelle fur Radiostrahlung . . . .. .. .. .. 74

4.2 Wechselwirkung zwischen Sternwind und planetarer Magnetosphare 77 .
4.2.1 Abhangigkeit der Energieeinspeisung von den Sternparameter80 .

4.2.2 Magnetopausenabstande und Energieeinspeisung . . . . . . 80 .
4.3 DasHD 179949b-Szenario . . . . . . . . ... ... e 83
4.3.1 Alfvén-Flugel-Modell . . . .. ... ... ... ... ...... 85
4.3.2 TestamFallHD 179949b . ... ... ... ... ... .... 89
4.3.3 Abhangigkeit der Leistung von den Sternparametern . . . . . 1.
4.3.4 Laufzeiten fur Alfvén-Wellen zwischen Planet und Stern . . . 92
4.4 Superflares . . . . . ... a5
4.4.1 Eigenschaftenvon Superflares . . . . ... ... ... .. .. 97
4.4.2 Das Superflaremodell von Rubenstein & Schaefer. . . . . . . Q9.
5 Extrasolare Planetenmagnetospharen - MHD Simulationen 101
5.1 Aligemeine Modellgleichungen. . . . . .. ... ... ... ..... 101
5.1.1 Normierungder Gleichungen . . ... ... ... ...... 102
5.1.2 DasLldsungsverfahren . . ... ... ... ... ....... 104
5.1.3 Startmodelle . . ... .. ... . ... . o 105
5.1.4 Realisierung des Planeten —physisch . . . . ... .. ... 110.
5.1.5 Realisierung des planetaren Magnetfeldes . . . . . . . . .. 112.
5.2 \Vergleich der Startmodelle . . . . . ... ... ... ... ...... 112
53 Ergebnisse . . . . . .. 116
5.3.1 Charakteristische Eigenschaften der Magnetospharen . . . .118 .
5.3.2 Magnetopausenabstande bei realistischen Sternwinden . . 121 .
5.3.3 Poynting-Fluss in simulierten Magnetosphéren . . . . . . .. 124
5.3.4 Simulation von Stromsystemen . . . . . ... ... ... .. 128
6 Diskussion und Ausblick 135
A Daten extrasolarer Planeten und ihrer Sterne 141
Literaturverzeichnis 161
Danksagung 171
Lebenslauf 173



Zusammenfassung

Im Jahre 1995 gelang es erstmals, Planeten in Umlaufbahnen um sonnenahnliche Sterne
aulRerhalb des Sonnensystems zu entdecken. Eine besondere Eigenschatft vieler der seit-
dem entdeckten Planetensysteme ist die geringe Entfernung der Planeten von ihnrem Stern.
Dabei handelt es sich h&aufig um Planeten mit Massen in der N&he der Masse von Jupiter,
weshalb sie auch als ,Heil3e Jupiter” bezeichnet werden.

Aufgrund dieser grof3en Nahe wird erwartet, dass Strahlungsereignisse, die durch die
Wechselwirkung der Planeten oder ihrer Magnetospharen mit dem Sternwind entstehen,
im Vergleich zu den im Sonnensystem beobachtbaren Ereignissen wesentlich strahlungs-
reicher ablaufen. Zudem besteht, wie im Rahmen dieser Arbeit gezeigt wird, die Mog-
lichkeit einer wechselseitigen Beziehung zwischen Planet und Stern, d.h. dass in der Na&-
he des Sterns beobachtbare Phanomene durch die Existenz des kurzperiodischen Planeten
bedingt sind.

In diesen Kontext eingebettet werden in dieser Arbeit, von einer selbstkonsisten-
ten Beschreibung der Sternwinde ausgehend, verschiedene Arten der Wechselwirkung
zwischen Stern und Planet untersucht, die zu Strahlungsereignissen filhren kénnen. Da-
bei wird anhand des lo-Jupiter-Szenarios fur kurzperiodische extrasolare Planeten ermit-
telt, inwiefern im Sternenwind eine notwendige Bedingung flr die Entstehung von Ra-
diostrahlung erfullt ist. Weiterhin wird der Eintrag elektromagnetischer Energie durch
den Sternwind in moégliche Magnetospharen kurzperiodischer extrasolare Planeten ab-
geschatzt und im Rahmen eines Alfvén-Fligel-Modells die Wechselwirkung zwischen
Planet und Stern tUber ein Stromsystem untersucht.

FUr realistischere Betrachtungen wurde ein numerischer Simulationscode im Rahmen
der resistiven Magnetohydrodynamik auf die kurzperiodischen extrasolaren Planeten a-
daptiert. Auf der Basis der Sternwindmodellierung wird somit erstmals die Wechselwir-
kung zwischen realistischen Sternwinden und moglichen Magnetospharen von kurzperi-
odischen extrasolaren Planeten simuliert. Kernpunkte bilden dabei die Abstandsabhan-
gigkeit der Wechselwirkung zwischen Sternwind und planetarer Magnetosphare und eine
Auswahl an den oben vorgestellten Wechselwirkungsmodellen. Durch eine Verkntpfung
der verschiedenen Ansatze miteinander werden obere und untere Grenzen fur die Ab-
schatzungen der Leistung der Wechselwirkungen erhalten. Durch das Zusammenfiigen
von realistischen analytischen Modellen und numerischen Simulationen ist es somit erst-
mals mdglich, die magnetische Wechselwirkung zwischen Stern und Planet qualitativ und
guantitativ zu verstehen.






1 Einleitung

Gibt es irgendwo im Universum eine zweite Erde mit Leben? Ein Blick in den nachtlichen
Sternenhimmel erdffnet dem Betrachter Milliarden an Mdglichkeiten und doch ist diese
Frage bis heute unbeantwortet. Nach Frank Drake, dem langjahrigen Direktor dés SETI
Programms, kann die Anzahl der kommunikativen Zivilisationen nach

N = R* : fPl * NErde ° fLeben : fIntell : fTechnik -L

abgeschatzt werden. Dabei B die Sternentstehungsrate innerhalb der Galaxis. Der
Faktor fp, ist der Teil der Sterne, die Planeten besitzen, von depgn die Anzahl erd-
ahnlicher Planeten ist oder anders formuliert, die Anzahl der Planeten, die fur die Ent-
wicklung von Leben geeignet sind. Der Anteil von diesen ,lebensfreundlichen* Planeten,
auf denen sich tatsachlich Leben in irgendeiner Form entwickelt hat, wird dyrch an-
gegeben. Von diesen Lebensformen tragenden Planeten wird der Anteil, der intelligentes
Leben hervorgebracht hat, durg¢h;.; erfasst, mit dem Anteifr...nic, der Technologien

zu Raumfahrt oder interstellarer Kommunikation entwickelt hat. Durch den letzten Faktor
L geht in diese Abschatzung noch die Lebensdauer der Technologien ein.

Der erste Faktor, die Sternentstehungsfgtast recht gut bekannt. Strassmeier (1997)
gibt dafir einen Schatzwert von etwa 1 Sonnenmasse pro Jahr an. Nach Rees (2004) sind
gerade sonnenéhnliche Sterne oder massearmere Sterne fir die Frage nach Leben aul3er-
halb des Sonnensystems von besonderem Interesse. Im Vergleich zu massereichen Ster-
nen verweilen solche Sterne lange genug auf der Hauptreihe, um der Evolution von Leben
hinreichend Zeit zu geben. Fir die Sonne ist die Lebensdauer auf der Hauptreihe etwa 10
Mrd. Jahre, von denen ca. 4.6 Mrd. Jahre bis zur heutigen menschlichen Zivilisation ver-
gangen sind.

Der zweite Faktor, der Anteil der Sterne, die Planeten besitzen, ist nicht mehr so gut
zu erfassen. Die grol3e Anzahl an Planeten aul3erhalb des Sonnensystems, die bis heute
bekannt ist, ist das Ergebnis einer Reihe an Auswahleffekten, die sich durch die Beobach-
tungsmethoden ergeben. Lineweaver und Grether (2003) schéatzen den Anteil an Sternen
mit Planeten mit verschiedenen Ansétzen ab. Der Anteil an Sternen mit Planeten von den
Sternen, die im Rahmen der Planetensuche beobachtet wurden, betragt 5 %. Werden diese
auf die Sterne mit Planeten, die bei der Suche nach Planeten am langsténlahre)
beobachtet wurden, eingeschrankt, kann der Anteil auf 11 % vergrol3ert werden kann.
Auf der Grundlage verschiedener Extrapolationsansatze schlussfolgern Lineweaver und
Grether (2003), dass der wirkliche Anteil von Sternen mit Planeten zwischen 10 und 25 %
liegt.

1Search for ExtraTerrestrial Intelligence
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1 Einleitung

Extrasolare Planeten - Entdeckung und Definition

Bis 1992 waren neun Planeten bekannt, die sich in einer Umlaufbahn um die Sonne be-
finden und von denen nur einer, die Erde, nach heutigem Stand des Wissens belebt ist.
Wolszczan und Frail (1992) entdeckten zwei weitere Planeten mit Erdmasse, die sich al-
lerdings in enger Umlaufbahn um den Millisekunden-Pulsar B1257+12 befinden. Leben
ist in dieser Umgebung schwer vorstellbar. 1994 erweiterte ein dritter Planet das Pulsar-
Planetenensemble und heute sind es insgesamt vier Planeten in Umlaufbahn um zwei
Pulsare.

Die Suche nach Planeten von Hauptreihensternen war erst 1995 erfolgreich: Mayor
und Queloz (1995) entdeckten den ersten Planeten in einer Umlaufbahn um den sonnen-
ahnlichen Stern 51 Peg. Dies ist nicht der einzige: Bis zum 20. September 2005 verteilten
sich insgesamt 168 Planeten auf 144 Hauptreihensterne, von denen 18 mehrere Plane-
ten habef Doch was sind Planeten? Planeten gehoren zu den massearmen Begleitern
von Sternen, zwischen denen die Arbeitsgruppe fur Extrasolare Planeten der Internatio-
nal Astronomical Uniof (IAU) wie folgt unterscheidet:

e Unabhangig von ihrer Entstehung sind ,Planeten Objekte mit einer Masse unter-
halb der Grenze fur thermonukleare Fusion von Deuterium, die sich in einer Um-
laufbahn um einen Stern oder einen stellaren Rest befinden. Diese Grenze wird zur
Zeit fur Objekte mit sonnenahnlicher Metallizitat zu 13 Jupitermassen berechnet.
Die Minimalmasse bzw. -Grol3e, bei der ein extrasolares Objekt als Planet bezeich-
net wird, entspricht der, wie sie im Sonnensystem verwendet wird. Der kleinste
Planet des Sonnensystems ist entweder Pluto oder Merkur, je nachdem, ob Plu-
to als Planet betrachtet wird oder als grof3tes bekanntes Objekt des Kuipergurtels
(Anmerkung der Autorin).

e ,Braune Zwerge" sind Objekte kleiner als Sterne, aber mit einer Masse grol3er als
der Minimalmasse, die fur thermonukleare Fusion von Deuterium gebraucht wird.
Auch diese Definition ist unabhéngig von der Entstehung.

e Frei umherwandernde Objekte in jungen stellaren Clustern mit Massen unterhalb
der Grenze fur thermonukleare Fusion von Deuterium sind keine ,Planeten”, son-
dern werden als ,Unter-Braune Zwerge“ (oder mit einem anderen angemessenen
Begriff) bezeichnet.

Hierbei handelt es sich um eine mdgliche Definition. In der Literatur gibt es auch andere,
konkurrierende Definitionen.

Entstehungsmodelle

Fur die Entstehung von Planetensystemen gibt es verschiedene Modelle, die detailliert
von Perryman (2000) und Udry (2000) diskutiert werden. Das Standardmodell zur Pla-

netenentstehung geht von Agglomeration und spéterer Akkretion aus. Dabei haften zu-
nachst Staubteilchen im dichten Inneren der Akkretionsscheibe nach Stdl3en aneinander

2http://vo.obspm.friexoplanetes/encyclo/catalog-main.php
3http://www.dtm.ciw.edu/boss/IAU/div3/wgesp/definition.html
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1 Einleitung

und bilden so mikrometer- bis dekametergrol3e Teilchen. Obwohl alle Teilchen in dersel-
ben Richtung den Stern umlaufen, fiihren weitere Stdl3e zu der Bildung von kilometer-
groR3en Planetesimalen. Sind diese grold genug, kbnnen sie weitere Masse gravitativ an
sich binden.

In Migrationsmodellen wandern die weit vom Stern entfernt gebildeten Planeten auf-
grund der Wechselwirkung mit der Staubscheibe néaher zum Stern. Dabei werden Mecha-
nismen bendtigt, die verhindern, dass die Planeten zu weit auf den Stern zuwandern und
in diesen hineinstirzen (Udry 2000). Andererseits kdnnten sich die Planeten nach in-situ
Modellen bereits in der Nahe des Sterns gebildet haben.

Auch die Entstehung von Planeten durch Gravitationskollaps der Gaswolke bzw. durch
Wechselwirkung eines Sterns mit einem Protostern ist vorstellbar. Bei letzterem Mecha-
nismus entstehen nach Oxley und Woolfson (2004) die Planeten in sehr gro3en Abstanden
vom Stern. Auch hier musste eine anschlieBende Migration stattfinden, um die beobach-
teten Abstande vom Stern zu erklaren.

Beobachtung der Planeten

Die Beobachtung von extrasolaren Planeten ist schwierig, da sie ein hohes Auflosungsver-
maogen erfordert. Es gibt verschiedene Ansatze zur direkten und indirekten Beobachtung,
Uber die Udry (2000), Perryman (2000), Trimble und Aschwanden (2004) und Trimble
(2004) einen Uberblick geben.

Das klassische und erfolgreichste Verfahren ist die Radialgeschwindigkeitsmethode.
Dabei wird die periodische Doppler-Verschiebung des stellaren Spektrums beobachtet,
die durch die Eigenbewegung des Sterns um den gemeinsamen Massenmittelpunkt des
Stern-Planeten-Systems verursacht wird. Diese Beobachtungen liefern u.a. eine untere
Grenze fur die Masse des Objektes, die allerdings nur bedingt geeignet ist, zu entscheiden,
um was fur ein Objekt es sich handelt.

Befindet sich der Beobachter in einem gunstigen Winkel relativ zur Ekliptik des Pla-
netensystems so erscheint der Stern verdunkelt, wenn sich der Planet oder Braune Zwerg
zwischen Beobachter und Stern befindet. Diese Art der Beobachtung wird als Transitme-
thode bezeichnet und liefert in Kombination mit der Radialgeschwindigkeitsmethode die
wirkliche Masse des Planeten und seinen Radius.

Die Eigenbewegung um den gemeinsamen Massenmittelpunkt beeinflusst auch die
Erscheinung der Eigenbewegung des Sterns auf der Himmelsebene. Durch die Existenz
eines Begleiters, sei es Planet, Brauner Zwerg oder Stern, erscheint sie als Ellipse, was
bei der Beobachtung von Planeten durch Vermessung der astrometrischen Position des
Sterns ausgenitzt wird. Dies gelang erstmals Benedict et al. (2002).

Erst kirzlich beobachteten Charbonneau et al. (2005) im Infrarotbereich des stellaren
Spektrums den Sekundartransit eines Planeten. Als Sekundartransit wird der Vorbeizug
des Planeten hinter dem Stern bezeichnet. Auch die Beobachtung eines Planeten Uber
Mikrogravitationslinsen war erfolgreich und konnte bestétigt werden (Bond et al. 2004).
Nur ist bei diesem Verfahren die Wiederholung des Ereignisses unwahrscheinlich und
weitere Beobachtungen mit anderen Verfahren sind notwendig.

Chauvin et al. (2004) berichten von der direkten Beobachtung der Infrarotstrahlung
eines ,Planetenkandidaten” mit mehreren Jupitermassen. Allerdings befindet sich dieser
in Umlaufbahn um einen Braunen Zwerg, wodurch die Bezeichnung als Planet der Defi-

13



1 Einleitung

nition der IAU (s.0.) widerspricht.

Extrasolare Planeten mit kurzen Perioden

Sowohl die Radialgeschwindigkeitsmethode als auch die Beobachtung des planetaren
Transits bevorzugen Planeten in geringen Abstanden von ihrem Stern. Dies fuhrt zu ei-
nem Selektionseffekt, der sich in den orbitalen Eigenschaften der bis heute bekannten
extrasolaren Planeten widerspiegelt. Abgesehen von den erdéhnlichen Planeten um die
Pulsare und dem Planeten Gliese 876 d (s.u.) handelt es sich bei den meisten bekann-
ten Planeten um Objekte mit einer Minimalmasse in der N&dhe der Masse von Jupiter,
der ca. 318-mal so schwer ist wie die Erde. Fir diese Planeten hat sich in der Literatur
die Bezeichnung ,HeilRe Jupiter* durchgesetzt. Die fur den Titel dieser Arbeit gewéhlte
Bezeichnung ,kurzperiodische Planeten” soll auf die Ubertragbarkeit einiger hier betrach-
teter Wechselwirkungsszenarien auf kleinere Planeten als die Heil3en Jupiter hinweisen.
Der kleinste bisher entdeckte Planet Gliese 876 d (Rivera et al. 2005) hat 7.5 Erdmas-
sen und ist der Planet mit dem bislang geringsten Abstand zum Stern von 0.0208 AU. Im
Sonnensystem ist Merkur der Planet mit dem geringsten Abstand von seinem Stern. Seine
grol3e Bahnhalbachse betragt jedoch 0.387 AU also mehr als das zehnfache. Im Rahmen
dieser Arbeit wird der Planet OGLE-TR-56 b mit einer Masse von 1.4 Jupitermassen als
Planet mit dem geringsten Abstand betrachtet. Seine Umlaufbahn ist kreisférmig und hat
einen Radius von 0.0225 AU. Bei einem Sternradius von 1.1 Sonnenradien entspricht das
einem Abstand von 4.4 Sternradien. Merkurs Umlaufbahn hat im Perihel hingegen einen
Abstand von 66 Sonnenradien.

Die extrem geringen Abstande der Planeten von ihrem Stern waren nicht nur Uber-
raschend, sondern sind auch Ausgangspunkt fir viele weiterfihrende Fragestellungen.
Wie bereits angedeutet, ist die Beobachtung dieser Systeme stark eingeschrénkt, und die
Bestatigung vieler Modellvorstellungen durch Beobachtungen ist erst in der Zukunft mit
besseren Technologien zu erwarten. Trotzdem bieten sich Mdglichkeiten, einen Einblick
in (noch) nicht beobachtbare Eigenschaften der Planetensysteme zu erhalten.

Gravitative Wechselwirkung zwischen Stern und Planet

Die gravitative Wechselwirkung zwischen Stern und Planet spielt bei massereichen kurz-
periodischen Planeten und ihren Sternen eine wichtige Rolle. Patzold et al. (2004) zeigen,
dass die Migration des Planeten zum Stern zu einer Beschleunigung der stellaren Rotation
fuhren kann. Andererseits fiihrt die Dissipation der in der gravitativen Wechselwirkung
enthaltenen Energie zu einer Abbremsung der Eigenrotation des Planeten. Fur eine jupi-
terdhnlichen Planeten in 0.05 AU Abstand von seinem Stern bedeutet dies nach Seager
und Hui (2002), dass er sich innerhalb \dri0° a in einer gebundenen Rotation befindet,

d.h. dass seine Rotationsperiode der Zeit entspricht, die er fir einen Umlauf um den Stern
bendtigt.

Cuntz et al. (2000) erwarten eine Aufheizung der oberen Schichten des Sterns durch
die Gezeitenwechselwirkung mit einem kurzperiodischen extrasolaren Planeten. Dies wie-
derum kann die Aktivitat des Sterns erhdhen.

14



1 Einleitung

Verlust der Atmosphare

Lammer et al. (2003), Lecavelier des Etangs et al. (2004) und Baraffe et al. (2004) zei-
gen, dass ein Planet in geringer Umlaufbahn einen grof3en Massenverlust durch Ver-
dampfen der Atmosphéare erfahren kann. Tatsachlich weisen Beobachtungen des Plane-
ten HD 209458 b durch Vidal-Madjar et al. (2004) auf eine entweichende Atmosphéare
hin. Dies kann die Lebenszeit in solch einer Umlaufbahn verkirzen bzw. dazu fihren,
dass von ehemals Heil3en Jupitern nur noch ein fester Kern brig bleibt. Dabei wird die
Frage aufgeworfen, ob beobachtete Planeten mit erdahnlicher Masse in so nahen Umlauf-
bahnen um den Stern, erdéahnliche Planeten sind oder die tbrig gebliebenen Kerne von
Gasplaneten.

Magnetfelder von extrasolaren Planeten

Bis heute gibt es keine direkten Beobachtungen von Magnetfeldern von extrasolaren Pla-
neten. Aus der gravitativen Wechselwirkung ergeben sich jedoch Konsequenzen fur ihre
Starke, die z.B. GrielBmeier et al. (2004) untersucht haben. Durch die gravitative Wech-
selwirkung wird die Eigenrotation der Planeten abgebremst, so dass sie innerhalb kurzer
Zeit gebunden um den Stern rotieren (s.0). Die Rotation des Planeten spielt eine entschei-
dende Rolle fur die Abschatzung der magnetischen Momente nach Skalierungsgesetzen
(Farrell et al. 1999, Grie3meier et al. 2004). Obwohl die Orbitalperioden der kurzperiodi-
schen Planeten (ein bis mehrere Tagen) sehr klein sind, sind sie wesentlich langer als die
Rotationsperiode von Jupiter (ca. 10 h). Dies kann fur die Heil3en Jupiter zu wesentlich
geringeren magnetischen Momenten im Vergleich zu dem von Jupiter fihren. Grielimeier
et al. (2004) zeigen, dass unter diesen Bedingungen wahrend der Evolution eines kurz-
periodischen extrasolaren Planeten seine Magnetosphare (s.u.) durch den Sonnenwind so
weit komprimiert werden kann, dass sie keinen Schutz fiir eine Atmosphare bildet.

Auch Sanchez-Lavega (2004) schatzt magnetische Momente fiir kurzperiodische ex-
trasolare Planeten ab. Er berticksichtigt dabei die Konvektion im Inneren der Planeten mit
einem detaillierten Ansatz ihrer mdglichen inneren Struktur. Darliberhinaus verwendet er
auch Skalierungen. Mit diesem Ansatz erhalt er, je nach Planetenmasse und Rotationsrate,
auch magnetische Momente, die gro3er sind als das von Jupiter.

Magnetische Wechselwirkung

Nach unserem heutigen Verstandnis spielt das Magnetfeld der Erde eine besondere Rolle
bei der Entstehung und Erhaltung von Leben. Die Magnetosphare bildet eine Art Hiille um
die Erde, die zum einen vor hochenergetischer Strahlung aus dem Weltraum schutzt, zum
anderen ein direktes Zusammentreffen mit dem Sonnenwind verhindert. Ein eindrucks-
volles Beispiel fur die Wechselwirkung der Erdmagnetosphére mit dem Sonnenwind sind
Polarlichter.

Aber auch Prozesse innerhalb einer planetaren Magnetosphare, wie z.B. bei Jupiter,
kénnen zu Polarlichtern und damit verknipften Strahlungsereignissen vor allem im Ra-
diowellenbereich fuhren.

Unabhé&ngig von ihrer eigentlichen Ursache tragen Strahlungsereignisse, die auf ma-
gnetischer Wechselwirkung beruhen, Informationen tber die beteiligten Plasmen und Ma-
gnetfelder in sich. Dadurch kénnen Informationen tber planetare Eigenschaften erschlos-
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sen werden wie z.B. die Eigenrotation, die Gber die oben vorgestellten Beobachtungsmag-
lichkeiten nicht zuganglich sind.

Motivation der Arbeit

Die extreme Né&he der kurzperiodischen Planeten zu ihrem Zentralgestirn l&sst erwarten,
dass Prozesse, die auf einer magnetischen Wechselwirkung zwischen Stern und Planet,
bzw. Sternwind und Planetenmagnetosphare beruhen, wesentlich intensiver und maégli-
cherweise auch vollkommen andersartig ablaufen als es vom Sonnensystem bekannt ist.

Ein Beispiel ist die Radiostrahlung von extrasolaren Planeten, die vorhergesagt, die
aber noch nicht beobachtet wurde (s.u.). Dies kann verschiedene Griunde haben. Zum
einen gibt es Hinweise darauf, dass die Sensitivitat der heutigen Antennenanlagen noch
nicht ausreicht, zum anderen sind die Vorhersagemodelle in der Regel Abschéatzungen,
denen einfache Modelle anhand von Skalierungen aus dem Sonnensystem zugrunde lie-
gen.

Diese Arbeit macht einen ersten Schritt weg von Skalierungen hin zu selbstkonsisten-
ten Modellen, wobei verschiedene Wechselwirkungsmodelle vom Sonnensystem auf ex-
trasolare Planetensysteme tbertragen werden. Die Basis dafur bildet die selbstkonsistente
Beschreibung der Plasmaumgebung der Planeten, dem Sternwind. Ziel ist es, die Abhan-
gigkeiten verschiedener magnetischer Wechselwirkungen von den Systemparametern zu
verstehen. Dabei umfasst der Begriff Systemparameter die Eigenschaften des Sterns, die
die Umgebung des Planeten mitbestimmen, sowie die Bahnparameter des Planeten und
die Eigenschaften seines Magnetfeldes. Dies ermdglicht die Eingrenzung von moglichen
Wechselwirkungen, die fur den Beobachter aufgrund der beteiligten Energien interessant
sind.

Dartber hinausgehend ist es Ziel dieser Arbeit, ein besseres Verstandnis der mogli-
chen magnetischen Wechselwirkung zwischen Planet und Stern zu entwickeln. Zur Aus-
gangsfrage zurtickkehrend konnte dies ein Schritt zur Eingrenzung des dritten Faktors
von Drakes Gleichung sein: der Anzahl an Planeten, die fur die Entwicklung von Leben
geeignet sind.

Gliederung der Arbeit und ihre Einbettung in die Literatur

Diese Arbeit besteht aus drei Teilen, den physikalischen Eigenschaften der extrasolaren
planetaren Systeme (Kap. 2), der Modellierung der Sternwinde (Kap. 3) und den Szenari-
en der Wechselwirkung zwischen Stern und Planet. Dabei sind die Wechselwirkunsszena-
rien auf zwei Kapitel aufgeteilt, deren gemeinsame Grundlage die modellierten Sternwin-
de bilden. Sie unterscheiden sich jedoch grundlegend in der gewdahlten Vorgehensweise.
In Kap. 4 werden verschiedene Modelle im Rahmen der Sternwindldsungen betrachtet.
Kap. 5 hingegen zeigt die Ergebnisse numerischer Simulationen im Rahmen der resisti-
ven Magnetohydrodynamik zur Wechselwirkung zwischen Sternwind und planetarer Ma-
gnetosphare, um auch die nichtlineare Wechselwirkung zwischen Sternwind und Planet
auf adaquate Weise beschreiben zu kénnen.

Die einzelnen Kapitel betrachten die im Folgenden kurz zusammengefassten inhaltli-
chen Aspekte. Dabei wird gleichzeitig ihre Einbettung in die Literatur erlautert.
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Kap. 2 Bei der Betrachtung der physikalischen Eigenschaften der extrasolaren Planeten-
systeme werden diese nicht auf ihre planetare Komponente reduziert, sondern das
Zentralgestirn als eine wichtige Komponente detailliert selbstkonsistent mit berick-
sichtigt. Zum allgemeinen Verstandnis werden daflr zunachst die Beobachtungs-
methoden erlautert, mit denen die verwendeten physikalischen Eigenschaften der
Planeten abgeleitet wurden.

Daran anschlieRend wird aufgezeigt, wie die Eigenschaften der Sterne aus der Li-
teratur und Datenbanken ermittelt wurden, was einen Vergleich der verschiedenen
planetaren Systeme ermdglicht. Im Rahmen dieser Arbeit steht die Wechselwir-

kung der kurzperiodischen extrasolaren Planeten mit ihrem Zentralgestirn im Vor-

dergrund, woflr die obere Abstandsgrenze auf 0.06 AU gesetzt wurde. Diese ent-
spricht fur nicht zu kleine Sterne einem Abstand von ca. 10 Sternradien. Den Vor-

betrachtungen folgt deshalb eine detaillierte Diskussion der Eigenschaften dieser
Planeten und ihrer Zentralgestirne, so wie sie im Rahmen dieser Arbeit weiterver-

wendet werden.

Kap. 3 Eine zentrale Rolle bei der Modellierung von Plasmaprozessen zur Beschreibung
der Wechselwirkung von Stern und Planet kommt dem Sternwind zu. Durch ihn
wird nicht nur die Plasmaumgebung der Planeten definiert, sondern auch das stel-
lare Magnetfeld in den interplanetaren Raum transportiert.

Sternwinde der hier betrachteten Sterntypen sind nur schwer zu beobachten und bis
heute liegen nur tlber den Sonnenwind detaillierte Daten vor. Haufig wurden bislang
deshalb die Eigenschaften des Sonnenwindes bei 1 AU und seine zeitliche Ande-
rung auf die Sternwinde der Zentralgestirne der extrasolaren Planeten in weniger
als 0.06 AU Abstand ubertragen, wie z.B. bei Farrell et al. (1999) und Grie3mei-
er et al. (2004). Dabei wird jedoch sowohl die Geschwindigkeit des Sternwindes
uberschétzt als auch die Teilchendichte unterschatzt.

In einem anderen Ansatz werden die benoétigten Parameter entsprechend ihrer raum-
lichen Abhéngigkeiten auf die geringen Absténde skaliert wie z.B. Erkaev et al.
(2005). Einen weiterfihrenden Ansatz verwenden Stracke (2004) und Griel3mei-
er et al. (2005c), die mit Hilfe des hydrodynamischen Parker-Modells (s.u.) die
Sternwindeigenschaften am Ort der Planeten modellieren. Das Parker-Modell und
die Berechnung des Magnetfeldes aus der Parker-Spirale sind jedoch nur gultig fur
langsam rotierende Sterne, bei denen das Magnetfeld nicht auf die Ausbreitung des
Sternwindes ruckwirkt.

Der Blick in die Literatur zeigt, dass, obwohl der Sternwind eine wichtige Rolle
spielt, seine Beschreibung in vielen Aspekten stark vereinfacht wird. Deshalb ist
Abschnitt 3.1 der Modellierung von Sternwinden fur die Zentralgestirne der kurz-
periodischen extrasolaren Planeten gewidmet, wobei das Sternmagnetfeld erstmals
konsistent beriicksichtigt wird. Ausgehend von dem Parker-Modell wird dies mit
dem Sternwindmodell von Weber und Davis (1967) erreicht, das eine magneto-
hydrodynamische Beschreibung des Sternwindes verwendet. Dies ermdglicht die
Bericksichtigung verschiedener stellarer Rotationsperioden und erlaubt somit auch
eine realistische Modellierung fur schnell rotierende Sterne mit starken Magnetfel-
dern.
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Nicht alle Sterneigenschaften, die flr die Modellierung der Sternwinde benétigt
werden, sind fur die Zentralgestirne der im Rahmen dieser Arbeit betrachteten ex-
trasolaren Planeten bekannt. Es werden deshalb Parameterstudien durchgefuhrt, um
die Auswirkungen der einzelnen Sternparameter auf die in den folgenden Kapiteln
modellierten Wechselwirkungen zu untersuchen. Fur Hauptreihensterne zeigen aber
die stellaren Eigenschaften Abhangigkeiten voneinander, so dass sie fur realistische
Modelle nicht wahllos miteinander kombiniert werden konnen. Um eine sinnvol-

le Bewertung der Wechselwirkungsmodelle zu ermdéglichen, die Gber den Bereich
der bisher beobachteten Sterneigenschaften hinausgeht, werden in Abschnitt 3.2
die Sterneigenschaften miteinander verknupft. Dabei kénnen zum ersten Mal empi-
risch und theoretisch abgeleitete Sternparameterabhangigkeiten von verschiedenen
Autoren in ein allgemeines Sternmodell zusammengefiihrt werden.

Die Ergebnisse der Sternwindmodellierungen sind in Abschnitt 3.4 zusammenge-
stellt. Dabei liegt das Hauptaugenmerk auf der Lage der kurzperiodischen extra-
solaren Planeten in Bezug zu den kritischen Radien, an denen die Sternwinde die
AlfvénGeschwindigkeit, bzw. die der langsamen und schnellen magnetosonischen
Welle erreichen.

Kap. 4 Eine zentrale Rolle bei den hier betrachteten Szenarien zur magnetischen Wech-
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selwirkung spielt das lo-Jupiter Szenario, das in Abschnitt 4.1 eingeftihrt wird. Zu-
nachst wird anhand der lo-Jupiter-Analogie untersucht, ob innerhalb des Sternwin-
des die Zyklotronfrequenz der Elektronen wesentlich grof3er ist als die Plasmafre-
guenz. Dies ist eine notwendige Voraussetzung fur die Entstehung von Radiostrah-
lung innerhalb des Sternwindes. Bereits Zarka et al. (2001) diskutieren diesen An-
satz, jedoch in stark vereinfachter Form. Abseits der Hauptreihensterne untersuchen
Willes und Wu (2004) und Willes und Wu (2005) Radiostrahlung von erdahnlichen
Planeten ohne Magnetfeld in Umlaufbahn um Weil3e Zwerge. Sie finden, dass erd-
grol3e Planeten mit einer Orbitalperiode von etwa 30 h detektierbare Radioquellen
sind.

Farrell et al. (1999), Zarka et al. (2001), GrielBmeier et al. (2005a) und Stevens
(2005) schatzen planetare Radiostrahlung ab, die auf die Wechselwirkung mit dem
Sternwind zurtickzufiihren ist. Dabei zeigen sie, dass aufgrund der grof3en Nahe
der extrasolaren Planeten zu ihrem Stern, Radiostrahlung mit hoher Intensitat zu
erwarten ist. Bastian et al. (2000) berichten tber erst kurrzlich zurtickliegende Beob-
achtungsversuche, die nicht zum Erfolg gefuhrt haben. Rucker (2002), Lazio et al.
(2004), GrieBmeier et al. (2005a) und Stevens (2005) schatzen jedoch zukiinftige
Technologien als potenziell erfolgreich ein.

Diese Abschatzungen beruhen auf der dynamischen Wechselwirkung des Stern-
windes mit einer planetaren Magnetosphére. Im Rahmen dieser Arbeit wird in Ab-
schnitt 4.2 ein anderer Ansatz verwendet, der auf die Arbeit von Perreault und
Akasofu (1978) zurtickgeht. Dabei wird der Energieeintrag in die planetare Ma-
gnetosphare durch den radialen Poynting-Fluss beschrieben. So wird die maximal
zur Verfiigung stehende Energie abgeschatzt, die z.B. in der Erdmagnetosphére bei
Teilsturmprozessen oder im Ringstromsystem dissipiert wird.

Auch andere Formen der magnetischen Wechselwirkung zwischen Stern und Pla-
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net, die mit intensiver Emission von Strahlung verbunden sind, sind vorstellbar.
Cuntz et al. (2000) sagen etwa die Erh6hung der stellaren Aktivitat durch eine
Wechselwirkung der Magnetfelder von Stern und Planet vorher. Ein Hinweis dazu
sind die Beobachtungen von Shkolnik et al. (2003), Shkolnik et al. (2004), Shkolnik
(2004) und Shkolnik et al. (2005), die auf eine erhéhte chromospharische Aktivi-
tat auf den Sternen HD 179949 undAnd hinweisen. Beide Sterne haben einen
kurzperiodischen Begleiter. Die Autoren schlie3en Aufheizung durch gravitative
Wechselwirkung sowie die Existenz eines Sternfleckens aus, und favorisieren die
Erklarung Gber eine magnetische Wechselwirkung zwischen Planet und Stern.

Dieses Szenario wird in Abschnitt 4.3 auf der Basis des Alfvén-Fligelmodells von
Neubauer (1980) untersucht. Dies beschreibt im lo-Jupiter-System die Entstehung
eines von Alfvén-Wellen aufrechterhaltenen Stromsystems, dass auch Quelle fir
die Entstehung von Radiostrahlung im dekametrischen Bereich ist. Ein besonde-
res Merkmal dieses Stromsystems sind seine Ful3punkte in Jupiters Aurora. Mit
den in Kap. 3 entwickelten Sternwindmodellen ist es erstmals moglich, solch eine
Wechselwirkung zwischen einem kurzperiodischen extrasolaren Planeten und sei-
nem Stern selbstkonsistent zu modellieren und auf seine Anwendbarkeit zu Uber-
prufen.

Als einen weiteren Aspekt einer noch energiereicheren Wechselwirkung zwischen
einem Planeten und seinem Stern schlagen Rubenstein und Schaefer (2000) die Ent-
stehung von so genannten Superflares vor, die Schaefer et al. (2000) auf sonnenédhn-
lichen Sternen beobachtet haben. Diese Sterne haben keinen engen stellaren Beglei-
ter und sind nicht besonders jung. Trotzdem ahneln diese Flares in ihrer Dauer und
Intensitat solchen wie sie in RS Canum Venaticorum-artigen Doppelsternsystemen
beobachtet werden. Diese werden durch die Verwicklung der Magnetfelder beider
Komponenten erkléart, wobei Rekonnexion zur Freisetzung der hohen Energien an-
gesetzt wird. In Analogie zu diesem Szenario schlagen Rubenstein und Schaefer
(2000) ein Superflaremodell vor, in dem ein kurzperiodischer jupiterdhnlicher Pla-
net mit einem starken Magnetfeld die zweite stellare Komponente ersetzt. Dieses
Modell wird in Abschnitt 4.4 diskutiert.

Kap. 5 Numerische Simulationen im Rahmen der resistiven Magnetohydrodynamik wur-
den fur kurzperiodische extrasolare Planeten bisher nur von Ip et al. (2004) durch-
gefuhrt. Sie betrachten einzig den Planeten OGLE-TR-56 b, der sich in einem Ab-
stand von 0.0225 AU von seinem Stern befindet. Dabei verwenden sie einen homo-
gen stromenden Sternwind wahlweise mit einem homogenen oder einem dipolaren
Magnetfeld, dem das Dipolfeld des Planeten, dessen Dipolachse senkrecht zur Ek-
liptik angeordnet ist, Uberlagert wird. Unter der Annahme, dass sich durch zeitliche
Variationen die relative Orientierung von Sternwindmagnetfeld und planetarem Di-
polfeld andern kann, berticksichtigen sie drei Falle: eine offene und eine geschlos-
sene Magnetosphare, bei denen das Magnetfeld des Sternwindes jeweils senkrecht
zur Ekliptik, antiparallel oder parallel zum magnetischen Dipolmoment des Plane-
ten orientiert ist, und einen Fall, bei dem das Magnetfeld des Sternwindes parallel
zur Stromung verlauft.

Im Rahmen dieser Arbeit wurde der Simulationscode von Ip et al. (2004) weiter
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fur die Simulation von kurzperiodischen Planeten an die besonderen Parameter-
regimes, die sich durch die Modellierung der Sternwinde ergeben haben, ange-
passt. Dies beinhaltet die Erweiterung durch Implementierung verschiedener Start-
modelle. So kann neben dem homogenen Sternwind, die Stromung als Potenzi-
alstromung um den Planeten herum vorgegeben werden. Ebenfalls kann ein Ver-
schwinden des Sternwindmagnetfeldes innerhalb des Planeten durch die Wahl ei-
nes einer Potenzialstromung nachempfundenen Magnetfeldes erreicht werden. Zu-
dem wurde unter Ausnutzen der Symmetrien eine zweidimensionale Weber & Da-
vis-Sternwindl6sung als Startmodell implementiert. Dies ermdglicht die Simulati-
on einer planetaren Magnetosphare unter realistischen Sternwindbedingungen. Die
Verwendung der Weber & Davis-Sternwindlésungen als Startmodell erforderte die
Weiterentwicklung der Realisierung des Planeten im Simulationsgebiet, da fur die-
sen kein innerer Rand vorgesehen ist. Damit ist nun die Verwendung eines inho-
mogenen dreidimensionalen Startmodells mdglich. Zusétzlich wurde der Simulati-
onscode dahingehend weiterentwickelt, dass das Dipolfeld des Planeten nicht not-
wendigerweise dem Sternwindmagnetfeld im Startmodell Giberlagert wird, sondern
langsam hochgefahren werden kann.

In diesem Kapitel werden anhand spezifischer Fragestellungen die Simulationser-
gebnisse mit einer Auswahl an den in Kap. 4 verwendeten Ansétzen verglichen. Da-
durch kann erstmals gezeigt werden, dass sich die Magnetopausenabstande der Ma-
gnetospharen in Abhangigkeit von den tber das Weber & Davis-Sternwindmodell
definierten Eigenschaften des Sternwindes anders verhalten als durch die Ubliche
Abschatzung uber ein Druckgleichgewicht vorhergesagt wird. Zudem wird durch
die Verwendung der Simulationsergebnisse eine Abschatzung einer unteren Gren-
ze fUr den in Kap. 4 berechneten Energieeintrag in die Magnetosphare durch den
Poynting-Fluss des Sternwindes erhalten. Weiterhin ist es mdglich, eine Wechsel-
wirkung zwischen Planet und Stern, wie sie in Kap. 4 anhand eines Alfvén-FIU-
gelmodells untersucht wird, in den Simulationen nachzuweisen.



2 Beobachtung und physikalische
Eigenschaften extrasolarer
Planetensysteme

Da die Beobachtung extrasolarer Planeten extreme Anforderungen an die Auflésung und

Messgenauigkeit der verwendeten Instrumente stellt, konnte erst 1995 der erste extra-

solare Planet entdeckt und bestatigt werden. Im September 2005 waren 168 extrasolare
Planeten bekannt. Sie verteilten sich auf 144 Sterne, wobei es 18 Systeme mit mehreren
Planeten gab. Obwohl die Zahl an Planeten bestdndig mit der Verbesserung der Mes-

stechnologien wachst, ist die Anzahl der beobachtbaren planetaren Eigenschaften sehr
begrenzt. Welche diese sind, ist abhangig von den verwendeten Beobachtungsmethoden.
Diese werden anhand des Ubersichtsartikels von Perryman (2000) im Folgenden kurz vor-

gestellt, bevor die Eigenschaften der Planeten und Sterne, die im Rahmen dieser Arbeit

betrachtet werden, diskutiert werden.

2.1 Beobachtungsmethoden

Zu den bisher erfolgreichen Beobachtungsmethoden gehdren die Radialgeschwindigkeits-
methode, die Methode der Astrometrie und die Beobachtung planetarer Transits vor bzw.
hinter der Sternscheibe (sekundare Transits). Dabei beruhen die beiden ersten Verfahren
auf Effekten der Gravitationswechselwirkung zwischen Planet und Stern. Diese bewegen
sich um ihren gemeinsamen Massenmittelpunkt. Bei einer kreisformigen Umlaufbahn des
Planeten ist die Bahn des Sterns um den Massenmittelpunkt ebenfalls kreisformig. Der
Radius der Sternbahn ist gegeben durch den Radius der Planetenkalmd durch das
Verhéltnis der Masse des Planetefp zur Masse des Sterrd,. Es gilt

Mp
M,

as = a

Die Bewegung des Sterns um den gemeinsamen Massenmittelpunkt verursacht periodi-
sche Schwankungen der Beobachtungsgrof3en Radialgeschwindigkeit, Winkelposition und
Ankunftszeit eines periodischen Referenzsignals (wie z.B. bei Planeten mit Umlaufbah-
nen um Pulsare, Wolszczan und Frail 1992). Liegt die Planetenbahn in der Sichtlinie des
Beobachters, kann das Vorbeiziehen des Planeten vor dem Stern, der Transit, als leichte
Verdunkelung beobachtet werden (siehe unten).
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2.1.1 Radialgeschwindigkeitsmethode

Die Bewegung des Sterns um den gemeinsamen Massenmittelpunkt von Stern und Planet
wird durch eine periodische Blau- bzw. Rotverschiebung des stellaren Spektrums sichtbar.
Nach Perryman (2000) ist die Geschwindigkeitsamplitbidgegeben durch

K _ (276G 3 Mpsini 1 2.1)
Porb (MP + M*)2/3 (1 _ €2>1/2

wobeiG die Gravitationskonstante is®,,, die Periode der Planetenumlaufbaby; die

Masse des Planetender Neigungswinkel der Planetenbahn zum Beobachterdie

Masse des Sterns uadlie Bahnexzentrizitat. Bei einer kreisformigen Bahn entspricht der
Verlauf der Geschwindigkeitsamplitude einer Sinusschwingung. Hierfur liefert das dritte
Keplersche Gesetz bei einem Vergleich mit einem bekannten System, z.B. Sonne (Index
®) - Erde, folgenden Zusammenhang zwischen Periode in a und grof3er Bahnhalbachse

a \32 [ M\ ?
Pov=(150) (17) 1
b= \TAU (M@> &

Der Neigungswinkel der Planetenbahn ist, wenn die Planeten nur mit der Radialge-
schwindigkeitsmethode beobachtet werden, unbekannt. Deshalb kann, wenn keine ande-
ren Beobachtungen des Planeten vorliegen, mit dieser Methode nur eine untere Grenze fur
die Masse des Planeten, diifp sin 7, die grof3e Bahnhalbachsgedie Exzentrizitat und
die Periode der UmlaufbahR,;, angegeben werden. Die Parameter werden durch eine
Anpassung der Messungen ermittelt. Zur Bestimmung der wirklichen Masse des Planeten
ist eine zuséatzliche Beobachtung der astrometrischen Bewegung des Sterns oder die Be-
obachtung eines Transits des Planeten vor dem Stern notwendig (siehe Abschnitte 2.1.2
und 2.1.3).

Aus Gl. (2.1) wird ersichtlich, dass diese Methode besonders sensitiv gegentiber den
HeiRen Jupitern ist. Nach Perryman (2000) missen Messgenauigkeiten von'lades
weniger erreicht werden, wobei die zum Einsatz kommenden Geréte im Jahr 2000 bis zu
3 ms! erreichen. Diese Grenze konnte bis 2005 auf 1'nverringert werden.

Mit der Radialgeschwindigkeitsmethode gelang es Mayor und Queloz (1995), den
ersten extrasolaren Planeten um einen sonnenahnlichen Stern zu entdecken.

2.1.2 Methode der Astrometrie

Die periodische Anderung der Sternposition bildet bei Projektion auf die Himmelsebene
eine Ellipse, deren Winkelhalbachse

_Mpa
- M, d

(0%

ist. o wird in Bogensekundenag) angegeben, wena die grof3e Bahhalbachse in AU

ist undd der Abstand vom Beobachter in pc. Die Methode der Astrometrie bevorzugt
grol3e Halbachsen und damit lange Bahnperioden (ahr), wodurch sie die Radialge-
schwindigkeitsmethode gut erganzt. Problematisch sind dabei allerdings die langen Be-
obachtungszeiten. Fur extrasolare Planeten werden Messgenauigkejien Bereich
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bendtigt. Deshalb ist ihre Beobachtung mit bodengebundenen Messungen, die durch at-
mospharische Effekte auf Genauigkeitervimas Bereich begrenzt sind, problematisch. In
Bezug zu extrasolaren Planeten gelang der erste erfolgreiche Einsatz dieser Methode Be-
nedict et al. (2002). Allerdings ist zu erwarten, dass mit Interferometrie die Genauigkeit
bis auf 10uas verbessert werden kann. Fir Weltraummissionen sind die Bedingungen
besser, jedoch wurde bis heute nur eine Mission, HIPPARCOS, durchgefihrt, die Positio-
nen von ungefahr 120000 Sternen mit einer Genauigkeitvamnas bestimmt hat. Auch

fur die Raumfahrt werdenas-Gerate entwickelt, so dass in Zukunft weitere Beitrage der
Astrometrie zur Beobachtung extrasolarer Planeten zu erwarten sind.

2.1.3 Transitmethode

Als Transit wird die teilweise Verdunkelung der Sternscheibe durch einen Planeten, der
sich zwischen Beobachter und Stern bewegt, bezeichnet. Dabei ist intuitiv ersichtlich, dass
sich der Beobachter in einer giinstigen Position zum System Stern-Planet befinden muss,
da sich sonst in der Projektion auf die Himmelsebene zu keinem Zeitpunkt Planetenbahn
und Sternscheibe Uberlagern. Diese Uberlagerung verursacht eine Verringefuhey
Luminositat des Sterns, fur deren Verhéaltnis zur ungestoérten Lumindsitat

AL _ (Rp\’
L, \R,
gilt (siehe Perryman 2000). Ist der Radius des Sterns bekannt, so liefert diese Methode

den Radius des Planeten. Die Dauer eines Trangits ist nach dem dritten Keplerschen
Gesetz

—1/2 1/2
- Porb R* cos § + RP ~ M* L R* 13 h. (22)
- p M, 1 AU R

Darin istd die Breite auf der Sternscheibe, bei der der Transit stattfindet. Der rechte Teil
von Gl. (2.2) ergibt sich durch einen Vergleich mit einem erdahnlichen System im Transit
vor der Sonne, der 13 h dauern wirde. Durch Kombination der Transitmethode mit der
Methode der Astrometrie oder der Radialgeschwindigkeitsmethode kann die Inklination
der Bahn nach

R, sind
a

Cos? =

bestimmt werden und somit die wahre Masse des Planeten (Perryman 2000) berechnet
werden. Mit der Transitmethode wurden bisher mehrere Planet entdeckt und auch andere
Planeten beobachtet. Die erste erfolgreiche Verwendung dieser Methode gelang Char-
bonneau et al. (2000) und Henry et al. (2000) bei der Beobachtung eines Transits von
HD 209458 b. Wie bei der Methode der Astrometrie liefert die Erdatmosphére bei der Be-
obachtung eines planetaren Transits eine Grenze fur die Genauigkeit, die bei 0.01 % liegt,
wobei schon 0.1 % problematisch sind (Perryman 2000). Auch hier werden Weltraum-
missionen wie z.B. MOST (seit 2003), COROT, Kepler u.a. die Mdglichkeiten, Transits
zu beobachten, verbessern.
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2 Beobachtung und physikalische Eigenschaften extrasolarer Planetensysteme

2.1.4 Sekundarer Transit

Als sekundarer Transit wird der Vorbeizug des Planeten hinter dem Stern bezeichnet.
Aufgrund ihrer hohen Temperatur weisen kurzperiodische extrasolare Planeten eine hohe
Infrarotstrahlung auf. Diese addiert sich zu der des Sterns, wenn der Planet fir den Be-
obachter sichtbar ist. Befindet sich der Planet hinter dem Stern, so ist ein geringer Abfall
der Intensitat zu beobachten. Der Strahlungsanteil des Planeten kann somit von dem des
Sterns getrennt werden. Ein Vergleich der planetaren Infrarotstrahlung mit der Strahlung
eines schwarzen Kdorpers erméglicht die Bestimmung der Temperatur des Planeten. Die-
ses Verfahren wurde erstmals von Charbonneau et al. (2005) bei der Beobachtung von
TrES-1 und etwa zeitgleich von Deming et al. (2005) bei HD 209458 b erfolgreich einge-
setzt.

2.1.5 Gravitations-Mikrolinsen

Licht wird im Schwerefeld von Korpern abgelenkt. Je gro3er die Masse des als Linse
fungierenden Objektes ist, desto groR3er ist die Ablenkung der Lichtstrahlen eines hinter
der Linse befindlichen Objektes. Da Sterne in dieser Beziehung eher Objekte mit geringer
Masse sind, wird bei lhnen vom Mikrolinseneffekt gesprochen. Wandert ein als Mikro-
linse fungierendes Objekt durch die Sichtlinie eines im Hintergrund liegenden Sternes,
wird der Lichtkurve eine symmetrisches Signal aufgepragt. Diese Symmetrie wird ge-
stort, wenn die Linse ein Stern mit einem Begleiter ist. Der Effekt kann fir die Beobach-
tung von Gasriesen bis hin zu Planeten mit Erdmasse ausgenutzt werde. Dabei betragt
die Dauer des Effektes einige Tage fur Gasriesen bis zu wenigen Stunden fur erdéhnliche
Planeten, was in Kombination mit der Unvorhersagbarkeit solcher Ereignisse eine grof3e
Schwierigkeit dieser Methode ausmacht. Bond et al. (2004) liefern den ersten Kandidaten
fur ein Mikrolinsenereignis, einen Planeten mit ca. 4% in einem Abstand von 3 AU

um den M2-M7 Zwerg OGLE 2003-BLG-235/MOA 2003-BLG-53, der eine Masse von
0.36 M, hat.

2.1.6 Direkte Beobachtung

In einer photometrischen Aufnahme eines Sterns wird dieser auf einem CCD-Chip abge-
bildet. Ist sein Begleiter ebenfalls sichtbar, so wird dies als direkte Beobachtung bezeich-
net. Dabei ist die direkte Beobachtung von extrasolaren Planeten aufgrund der grof3en
Helligkeit des Sterns im Vergleich zum Planeten schwierig. Der Helligkeitsunterschied
verringert sich im Infrarotbereich des Spektrums aufgrund der geringeren Strahlung des
Sterns und der erhéhten Eigenstrahlung des Planeten. Diese ist nach Neuhauser et al.
(2005) besonders hoch fur junge Objekte, wodurch junge Systeme favorisiert werden. Ei-
ne weitere Mdglichkeit, den Helligkeitsunterschied zugunsten des Planeten zu verbessern
ist die Ausblendung des Sterns durch einen Koronagraphen oder durch Interferometrie in
der das Sternlicht destruktiv Uberlagert wird. Chauvin et al. (2004) berichtet Uber die erste
erfolgreiche Beobachtung eines sub-stellaren Objektes Mit & Umlaufbahn um einen
Braunen Zwerg. Nach der Definition der IAU (siehe 1) ist das sub-stellare Objekt damit
kein Planet. Die Eingrenzung der Masse des von Neuh&user et al. (2005) beobachteten
sub-stellaren Objektes in einer Umlaufbahn um den jungen T Tauri-Stern GQ Lup ist wi-
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2.1 Beobachtungsmethoden

derspruchlich, so dass nicht sicher ist, ob es sich hierbei nach obiger Definition tatsachlich
um einen Planeten handelt.

2.1.7 Beobachtung des reflektierten Sternenlichtes

Generell reflektieren Koérper jeglicher GroRe, also auch Staubkdrnchen, das Licht ihres
Sterns. Ob sie dartiber beobachtbar sind, hdngt davon ab, ob ihr Strahlungsfluss oberhalb
der Detektionsgrenze liegt und ob er z.B. von dem des Sterns getrennt werden kann. FUr
Planeten ist das Verhaltnis des reflektierten Strahlungsflu§ses dem des Sterng,

nach Charbonneau (2004) fur die Wellenlanggegeben durch

(1) 0-(2) o

Das Strahlungsflussverhaltnis hangt somit ab vom Phasenwinkefischen Stern und
Beobachter aus Sicht des Planeten, vom Radius des PlaRgtend seinem Abstand
vom Stern, der durch die gro3e Halbachdeeschrieben wird. Desweiteren sipgd die
geometrische Albedo untl, () die Phasenfunktion. Letzere gibt den Strahlungsfluss des
Planeten bei Beobachtung unter dem Phasenwinkel Verhaltnis zu dem Strahlungs-
fluss, der vorliegt wenn = 0 ist.

Durch die Orbitalbewegung des Planeten ist das durch das reflektierte Licht entstehen-
de Sekundarspektrum spektroskopisch sehr gut vom Primarspektrum getrennt, obwohl es
extrem schwach ist. Charbonneau (2004) dgiptf, ~ 1-10~* fur HeiBe Jupiter an.

Ist das Sekundarspektrum sichtbar, kann das Verhaltnis der Massen von Stern und Planet
aus den projizierten Geschwindigkeitsunterschieden ermittelt werden. Desweiteren liefert
diese Methode Abschatzungen fur die Albedo des Planeten und seinen Radius. Sie wur-
de bisher fur einige wenige bereits bekannte Heil3e Jupiter erfolgreich angewendet (siehe
Charbonneau 2004).

2.1.8 Radiostrahlung

Alle Planeten des Sonnensystems, die ein starkes Magnetfeld haben, emittieren Radio-
strahlung. Dabei ist die Leistung der Radiostrahlung in erster Naherung proportional zur

Leistung durch die Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Magnetosphare der Plane-
ten, deren Quelle der kinetische (Farrell et al. 1999) als auch der magnetische Energiefluss
(Zarka et al. 2001) sein kann. GrielBmeier et al. (2005a) zeigen, dass, obwohl die Sonne
selber Radiostrahlung emittiert, im Frequenzbereich der planetaren Radiostrahlung die
von Jupiter um mehrere Grol3enordnung starker sein kann. Dabei ist die Gesamtleistung

Piog o< /\/12/371(7”)2/311(7")7/3

proportional zum magnetischen Moment des Plandterder Dichte des Sonnenwindes

n, der Geschwindigkeit des Sonnenwindeslie beide vom Abstand des Planeten von

der Sonne abhéngen. Dieser Zusammenhang lasst u.a. Farrell et al. (1999), Zarka et al.
(2001) und Griel3meier et al. (2005a) erwarten, dass die Radiostrahlung von kurzperiodi-
schen extrasolaren Planeten, insbesondere von Heil3en Jupitern, wesentlich starker als die
der Planeten im Sonnensystem sein kann.
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2 Beobachtung und physikalische Eigenschaften extrasolarer Planetensysteme

Nach GrieBmeier et al. (2005b) wiirde die Beobachtung von extrasolarer planetarer
Radiostrahlung eine erste Moéglichkeit bieten, Informationen tber das Magnetfeld des
emittierenden Planeten zu erhalten, da die maximale Frequenz (,cutoff frequency”) vom
Magnetfeld abhangt. Durch Beobachtungen in verschiedenen Frequenzbereichen kénnte
eine Abschatzung des magnetischen Momentes mdglich sein. Dartberhinaus sollte die
Rotation des Planeten die Radiostrahlung periodisch modulieren und so zugéanglich wer-
den. Nach Stevens (2005) kann die Inklination des planetaren Orbits anhand von Radio-
emissionen eingegrenzt werden.

Eine Ubersicht, tiber die bis heute unternommenen Beobachtungsversuche von Radio-
strahlung von extrasolaren Planeten geben GrieBmeier et al. (2005c). Bisher war keiner
dieser Versuche erfolgreich. Als eine mogliche Ursache sehen GrielBmeier et al. (2005a)
im Hinblick auf die Beobachtungen von z.B. Bastian et al. (2000), dass die Sensitivi-
tat nicht ausreichte und der beobachtete Frequenzbereich zu hoch war. Sowohl Rucker
(2002), als auch GrieBmeier et al. (2005a) und Stevens (2005) erwarten, dass mit zu-
kinftigen Radioteleskopen, die Detektion von Radiostrahlung von extrasolaren Planeten
maoglich ist.

2.2 Eigenschaften der Stern-Planeten-Systeme

Fur alle beobachteten Planeten liegen Informationen beziglich ihrer minimalen Mas-
se Mp sin 4, ihrer gro3en Halbachse der Bahnexzentrizitét und ihrer Orbitalperiode

P, vor. Eine regelmafdig aktualisierte Zusammenstellung dieser Parameter einschliel3-
lich Referenzen bieten z.B. die WWW-Seiten von J. Schnéidiese Seiten geben auch
Informationen zu den Eigenschaften des Zentralgestirns, wie z.B. Spektraltyp, Masse
und scheinbare Helligkeit. Zusétzlich wurden dieselben Sternparameter aus der astro-
nomischen Datenbasis SimBaabgefragt. In Anhang A sind diese Informationen (Stand
19.02.2004) zusammengestellt. Die Sterne werden dabei Giber ihre Nummern im HIPPAR-
COS-Katalog (im Folgenden mit HIP abgektirzt) und die Katalognummern der Sterne im
Henry-Draper-Katalog (im Folgenden mit HD abgekiirzt) bezeichnet. Zum Vergleich sind
fur einige Sterne die Parameter von Butler et al. (1999), Fischer et al. (2001), Fischer et al.
(2003), Marcy et al. (2000), Naef et al. (2001), Tinney et al. (2002), Tinney et al. (2003)
und Vogt et al. (2002) mit angegeben.

Giménez (2000), Reid (2002) und Laws et al. (2003) geben eine allgemeinere Samm-
lung der Eigenschaften von Sternen mit Planeten, die mit im Anhang A aufgeflhrt sind.
ViezieR gibt Zugang zu 3726 Katalogen, zu denen auch der ,Catalogue of Stellar Diame-
ters” von Pasinetti Fracassini et al. (2001) und der Katalog ,Fundamental Parameters of
Stars” von Allende Prieto und Lambert (1999) gehéren. Sie werden im Folgenden als CA-
DARS und APL abgekurzt. Beide lieferten fur die Zusammenstellung zusatzliche Daten.
Die Tabelle im Anhang A wurde mit Daten aus dem HIP-Katalog vervollstandigt.

SternradiusR, und Effektivtemperatuff,s der Sterne mit Planeten wurden aus den
log R undlog T, Werten von APL berechnet. Die HIP-Daten bilden die Grundlage fur
die Berechnung der absoluten Magnituden.

http://www.obspm.fr/encycl/catalog.html
2http://simbad.u-strasbg.fr/Simbad
3http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
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Abbildung 2.1: Hertzsprung-Russel-Diagramm mit Hauptreihensternen (schwarze Punk-
te) und Sternen mit Planeten (rote Punkte). Die Sonne ist als gelber Punkt dargestellt.

Das Hertzsprung-Russell-Diagramm, dargestellt in Abb. 2.1, in dem die Luminositat
L, gegen den Farbinde® — V' aufgetragen ist, zeigt, dass es sich bei den Sternen mit Pla-
neten hauptsachlich um Zwerge der Spektraltypen F bis M handelt. Dabei sind die roten
Punkte alle Sterne aus Anhang A, die auch im HIP-Katalog verzeichnet sind. Die schwar-
zen Punkte markieren Sterne, die als Hauptreihensterne im HIP-Katalog verzeichnet sind.
Sie wurden dem HIP-Hauptkatalog aus dem Datensatz 1/239 des XML Astronomy Ar-
chive der NASA entnommen. Dazu wurde der zur Verfigung gestellte ,ADC Viewer*
verwendet, aus dem die Hauptreihensterne nach den folgenden Kriterien extrahiert wur-
den.

“http://xml.gsfc.nasa.gov/archive/
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HIP default Identifier

Vmag default Magnitude in Johnson
Plx -40,40 Trigonometric parallax
e PIx default Standard error in PIx
B-V default Johnson B-V colour

e B-V default Standard error on B-V

SpType \D\dV\s9 Spectral type

Die linke Spalte enthalt die Eintrdge im Katalog, die mittlere Spalte die Einschran-
kungen und die rechte die Erlauterung zum Katalogeintrag, wie sie im ,ADC Viewer*
angegeben ist. Fur den Spektraltyp in der letzten Zeile wurde die Auswahl tber einen
regexp-Ausdruck (regular expression) eingeschrankt.

Die Zahl der damit erhaltenen Daten wurde durch Einschréankung der Parallaxe PIx
auf positive Werte und eine Abweichung in der Parallaxe von e_Pk/RIX% und im
Farbindex von e_B-V/B-\¥ 10 % weiter reduziert. Der resultierende Datensatz umfasst
5820 Sterne.

Alle Sterne mit Planeten weisen in den HIP-Daten eine Standardabweichung in der
Parallaxe von e_PIx/P¥ 10 % auf. Ausnahmen sind HIP 1931 (10.2 %), HIP 45982
(33.7 %), HIP 60128 (74.1 %) und HIP 94075 (23.1 %). BD-10_3166 b und OGLE-
TR-56 b werden nicht berlcksichtigt, da sie im HIP-Katalog nicht erfasst sind. Es ist zu
beachten, dass nicht alle Sterne mit Planeten Hauptreihensterne sind.

Ungefahr 80 % der Sterne mit Planeten sind in APL enthalten. Die in diesem Katalog
tabellierten Sternmassen und Radien beruhen auf einer Isochroneninterpolation auf der
Basis des HIP-Kataloges. Fur Sterne mit Metallizitaten zwischen 0.4 und 2.5 mal der
Sonnenmetallizitat, d.h-0.4 < [Fe/H] < 0.4, erreichten die Autoren eine Genauigkeit
von ~ 6 % fur die Sternradien und 8 % fur die Sternmassen. Mit den Sternradien ist eine
andere Sichtweise auf die planetaren Systeme maglich, die die Unterschiede vieler dieser
Systeme im Vergleich zum Sonnensystem verdeutlicht. Dazu wurden die Aphelabstande

d=a(l+e) (2.3)

der Planeten zu ihren Sternen berechnet. Nach Normierung auf den zugehoérigen Radius
des Zentralgestirns wurden diese gegen den Radius des Sterns in SonneRrathen

Abb. 2.2 aufgetragen. Die GroRRe der Kreise symbolisiéstsin i des Planeten in Jupi-
termassernd/;. Das Sonnensystem ist in gleicher Darstellung mit eingezeichnet. Auffallig

ist die relativ grol3e Anzahl an Planeten innerhalb eine Abstandes vén, 1as in etwa

1/10 des Abstandes von Merkur zur Sonne entspricht. Diese geringe Entfernung, die mit
kurzen Orbitalperioden verbunden ist, ist besonders fir die Wechselwirkungen, die im
Rahmen dieser Arbeit betrachtet werden, von gro3em Interesse. Eine Grenze von Abstan-
den< 10 R,, die bei den vorliegenden Sternen).06 AU entspricht, liefert damit die 13
extrasolaren Planeten und Zentralgestirne, die im Folgenden weiter betrachtet werden.

2.2.1 Planetare Parameter

Die verwendeten planetaren Parameter sind der Zusammenstellung von J. Schneider ent-
nommen und in Tab. 2.1 zusammengestellt. Dabei sind die minimale Mé#gse i in
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Abbildung 2.2: Aphelabstande der Planeten normiert auf den Sternradius in Abhangigkeit
vom Sternradius. Die Grol3e der Kreise symbolisiéftsin ¢ in Jupitermassen/;.

Tabelle 2.1: Planetenparameter zusammengestellt aus dem Katalog von J. Schneider. Ta-
belliert sind die minimale Mass&/p sini in M; bzw., fallsi bekannt ist, die wirkliche
MasseMp in M; und der Radiusk in R;. Ebenso werden die grofRe Halbachselie
Exzentrizitate und die Inklinatiori der Planetenbahn angegeben. Aus diesen wurden der
Abstandd vom Stern in AU und inRk, (s. 2.2.2) berechnekE,,, ist die Orbitalperiode in

d.

Planet Mpsint Rp a 1 d P,
[M;] [Rs] [AU] [°] [AU]  [R. [d]

OGLE-TR-56 b 1.45 1.3 0.0225 O 81 0.0225 4.4 1.2
HD 83443 b 0.35 0.038 0.08 0.041 8.83 2.99
HD 46375 b 0.249 0.041 O 0.041 8.82 3.02
HD 187123 b 0.52 0.042 0.03 0.0433 8.1 3.1
HD 179949 b 0.84 0.045 0.05 0.0473 8.65 3.1
HD 209458 b 0.69 143 0045 O 86.1 0.045 8.43 352
HD 75289 b 0.42 0.046 0.054 0.0485 791 351
BD-10 _3166b 0.48 0.046 O < 84.3 0.046 3.49
TBoob 3.87 0.0462 0.018 0.047 7.16 3.31
HD 76700 b 0.197 0.049 O 0.049 7.64 3.97
51 Pegb 0.46 0.0512 0.013 0.0519 9.72 4.23
HD 49674 b 0.12 0.0568 O 0.0568 12.79 4.95
vAndb 0.69 0.059 0.012 0.0597 8.89 4.62
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Jupitermassen/; bzw., falls: bekannt ist, die wirkliche Mass&/p in Jupitermassen

Mj. Ebenso werden der Radius in JupiterradienR;, die gro3e Halbachse in AU,

die Exzentrizitat und die Inklinatiorn: der Planetenbahn in Grad angegeben. Mit diesen
wurde der Aphelabstanddes Planeten vom Stern in AU und in Sternradign(s. auch
Abschnitt 2.2.2) mit Gl. (2.3) berechnet. Da OGLE-TR-56 weder durch die HIP-Mission
beobachtet wurde noch in Allende Prieto und Lambert (1999) enthalten ist, wurde der Ab-
stand mit dem von Konacki et al. (2003) angegebenen Sternradius berechnet. Die letzte
Spalte zeigt die Orbitalperiod@,;, in d.

Fur die Modellierung moglicher Wechselwirkungen von Stern und Planet, bei der Ma-
gnetfelder involviert sind, werden weitere Informationen zu den planetaren Magnetfeldern
bendtigt. Bis heute konnten diese jedoch durch Beobachtungen nicht ermittelt werden.
Griel3meier et al. (2004) schatzen die planetaren magnetischen Momeiber Skalie-
rungsgesetze fur die Planeten OGLE-TR-56 b und HD 209458 b ab, fir die der Plane-
tenradius durch Transitbeobachtungen bekannt ist. Die Skalierungsgesetze selbst wurden
dabei anhand der beobachteten Magnetfelder im Sonnensystem durch verschiedene Auto-
ren abgeleitet. GrieBmeier et al. (2004) fihren die planetaren magnetischen Mgwiente
zurick auf die Dichteverteilung.... und Leitfahigkeitc der Dynamoregion mit Radius
Teore, WODEI der Planet mit der Winkelgeschwindigkeitotiert. Grie3meier et al. (2004)
verwenden dabei die Skalierungen von

M P2t (Busse, 1976)

M P2 W23 o712 (Stevenson, 1983, dissipativ)

M P2 W3ATI2 =14 (Mizutani et al. a, 1992)

M P2 W23 o~Y2 (Mizutani et al. b, 1992)

M pil2wrl/2 - (Sano, 1993) (2.4)

Da r..r. auch fur die Planeten im Sonnensystem schwer bestimmbar ist, skalieren Cur-
tis und Ness (1986) diesen mit einem empirischen Skalierungsgesetz mit der planetaren
Masse und erhalten als beste Anpassung flr das Sonnensystem

Feore O¢ MP™*. (2.5)

Mit der Bedingung, dass.... < Rp ist, ist diese Skalierung ungultig fikp > 2.6 Mj,
wobei sie furMp < 2.6 My im Einzelfall Gberprift werden muss. Grie3Bmeier et al. (2004)
berlcksichtigen in ihrer eigenen Skalierung

Teore OC Mp™ R0, (2.6)

dass bei konstanter Masse eine Vergrof3erung des planetaren Radius eine Reduzierung
der Dichte innerhalb der Dynamoregion mit sich bringt und somit das dynamofahige Vo-
lumen und damit.. verringert. Fur die Dichte innerhalb der Dynamoregion nehmen
GrieBmeier et al. (2004) Proportionalitat zur mittleren Dightées Planeten an

2.7)

core X P = .
P P 4T R}

Da fur beide Skalierungen Gl. (2.6) und Gl. (2.7) der planetare Radius bekannt sein muss,
sind sie nur fur die Planeten anwendbar, die auch im Transit beobachtet wurden. Dies ist
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Tabelle 2.2: Magnetische Momente fur die Planeten aus Tab. 2.1 nach den Skalierungsge-
setzen Gl. (2.4) unter Verwendung von Gl. (2.5).

Planet M in M;

Busse Stevenson Mizutania Mizutanib Sano

1976 1986 1992 1992 1993
OGLE-TR-56b 0.67 0.97 0.80 0.97 0.61
HD 46375 b 0.01 0.06 0.03 0.06 0.02
HD 83443 b 0.02 0.09 0.04 0.09 0.03
HD 187123 b 0.04 0.15 0.08 0.15 0.05
HD 209458 b 0.06 0.21 0.11 0.21 0.07
BD-10 3166b  0.03 0.13 0.06 0.13 0.04
Tau Boo b 1.34 2.10 1.68 2.10 0.99
HD 179949 b 0.10 0.29 0.17 0.29 0.10
HD 75289 b 0.03 0.11 0.05 0.11 0.03
HD 76700 b 0.01 0.04 0.01 0.04 0.01
51Pegb 0.02 0.11 0.05 0.11 0.03
HD 49674 b 0.002 0.02 0.01 0.02 0.003
vAndb 0.05 0.18 0.09 0.18 0.05

nur bei zwei Planeten des oben zusammmengestellten Satzes der Fall. Deshalb wird im
Rahmen dieser Arbeit fir alle Planeten die Skalierung Gl. (2.5) verwendet. Die Grol3en
peore UNd o werden denen fur Jupiter gleichgesetzt. Bei Normierung der magnetischen
Momente auf das von Jupiter ergeben sich die in Tab. 2.2 zusammengestellten Werte.
Dabei wurdenM; = 1.9 - 10*” kg, wj = 1.76 - 107* s und M; = 1.55 - 10?" Am?
verwendet.

2.2.2 Stellare Parameter

Die Sterne, um die die Planeten mit< 0.06 AU kreisen, sind Gberwiegend Hauptrei-
hensterne des Spektraltyps G. In diesem Spektraltyp ist auch ein Unterriese mit vertreten.
Weiterhin gibt es Sterne der Spektraltypen F und K, wobei zu letzteren auch ein Unter-
riese gehdrt. Alle Sterne bis auf OGLE-TR-56 (1500 pc nach Schneider) befinden sich
in weniger als 60 pc Entfernung. Fir BD-10_ 3166 ist die Entfernung unbekannt. Auf der
Basis der HIP-Daten wurde Abb. 2.3 erstellt. Als Referenz wurden die Hauptreihensterne
(schwarze Punkte) aus Abb. 2.1 mit abgebildet. Die Sterne mit kurzperiodischen extraso-
laren Planeten sind als rote Punkte eingezeichnet, die Sonne als gelber. Alle abgebildeten
Sterne weisen im Bezug zur Sonne eine héhere Metallizitat,0d<h.[Fe/H] < 0.33.
OGLE-TR-56 und BD-10_3166 wurden in der Abbildung nicht bertcksichtigt.

Fur die Modellierung der Wechselwirkungen werden Sternparameter wie Masse
Radius R,, Rotationsperiodé’, .., Alter, Koronatemperatu?’, Massenfluss;,,, Ma-
gnetfeldstarkeB, benotigt. Von diesen kdnnen i. d. R. die ersten drei der Literatur oder
Katalogen entnommen werden, flr die weiteren missen Annahmen verwendet werden.
In Tab. 2.3 sind Masse, Radius, Alter und Rotationsperiode fur die Zentralgestirne der
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Abbildung 2.3: Hertzsprung-Russel-Diagramm mit Hauptreihensternen (schwarze Punk-
te) und Sternen mit Planeten innerh&lb6 AU (rote Punkte). Die Sonne ist dargestellt
als gelber Punkt.

ausgewahlten Planeten aus verschiedenen Quellen zusammengetragen, wobei jeweils der
kleinste und der gréf3te Literaturwert angegeben werden. Die zugehoérigen Referenzen
stehen in der Zeile unter dem Parameterwert, wobei sie anhand der Grof3e der angegebe-
nen Werte sortiert sind. Werden von den Autoren zwei Werte angegeben, so werden sie
entsprechend zweimal referenziert.

Da APL fur fast alle Sterne Masse und Radius angeben, sind die im Rahmen dieser
Arbeit verwendeten Werte ihrem Katalog entnommen. Diese sind in Tab. 2.4 nochmals
explizit zusammengestellt. Dabei steht in der ersten Spalte jeweils der Name des Plane-
ten in der jeweils ersten Zeile. In der darauf folgenden Zeile entspricht die erste Zahl der
HD-Katalognummer (HD-Nummer) und die zweite Zahl der HIP-Katalognummer. Die
angegebenen Parameter sind die scheinbare visuelle Helligkeitlie Parallaxer, die
absolute visuelle Helligkeit/,,, die FarbeB — V', sowie Massé//,, RadiusR,, Bolome-
trische KorrekturBC' und die Effektiviemperatur,s. Dabei wurde der Radius mit dem
von APL angegebendng R, Wert berechnet. In der zweiten Zeile fur jeden Stern stehen
die Fehler, soweit von den Autoren angegeben. Fir die berechnetenRYerésprechen
die angegebenen Werte der Abweichung, die mit den Fehlern fllogéeR, / R )-Wert
berechnet wurde. Weder BD-10_3166 noch OGLE-TR-56 sind mit HIPPARCOS beob-
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2.2 Eigenschaften der Stern-Planeten-Systeme

Tabelle 2.3: Sternparameter. Tabelliert sind die kleinste und grof3te in der Literatur an-
gegebene Sternmasse, Radius, Alter und Rotation soweit sie in den unten stehenden Li-
teraturquellen angegeben werden. Dabei sind die Referenzen in jeder auf die Parameter
folgende Spalte nach der GroRR3e des angegebenen Wertes sortiert.

M, R, Alter P, rot
[Ms] [Ro] [Gyr] [d]
ref. ref. ref. ref.
OGLE-TR-56 1.04 1.10
1 1
HD 83443 0.79-0.98 1.00 3.2-10.7
7,15,4,2,3 3 2
HD 46375 0.83-1.0 1.00 45-16.5
15,5,2,3,4,6 3 2.4
HD 187123 0.98-1.12 1.14-1.15 4.0-10.7 23-30
15,8,9,4,5,2,3 8,3 9,2,5,15 8,9
HD 179949 1.14-1.3 1.17 4.00
3,6,5,15 3 15
HD 209458 1.03-1.15 1.1-1.15 2.4-5.1 15.7-17
3,15,4,8,9,2,5 8,3 2,9,4,15 9,8
HD 75289 1.0-1.24 1.31-1.32 0.8-5.6 16-17
3,8,9,1,2 3,8 2,15,9,2,9,4 9,8
BD-10_ 3166 0.9-11 4.00
15,10,4 4
7 Boo 1.3-1.42 1.1-1.48 1-2 3.2-5.1
3,4,12,8,9 13,3,8,11 4,9,2,14,9,15 9,8,14,9,14
HD 76700 1.00 0.91-1.38 43-71
3 13,3 2,9,4,9,2
51 Peg 0.97-1.11 0.98-1.16 13.50 21.9-29.5
15,3,5,8,9,12,4,2/11 13,3,8,11 15 9,8,9
HD 49674 0.95-1.0 0.95
3,6 3
v And 1.20-1.37 1.2-1.69 2.7-5 11.6-14
15,11,12,5,4,2,8,9,3 13,3,8,11 4,9,2,9,15,14,2 9,14,8,9

Referenzen! Konacki et al. (2003)? Laws et al. (2003)? Allende Prieto und Lambert
(1999);* Santos et al. (2000¥; Santos et al. (2003Y; Schneider] Butler et al. (2002);
8 Cuntz et al. (2000)? Barnes (2001)i° Butler et al. (2000);! Fuhrmann (1998)!?
Takeda et al. (2002)? Johnson und Wright (1983 Baliunas et al. (1997)? Chen und

Zhao (2002)
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2 Beobachtung und physikalische Eigenschaften extrasolarer Planetensysteme

Tabelle 2.4: Sternparameter nach Allende Prieto und Lambert (1999). In der ersten Spalte
steht der Planetenname gefolgt von HD- und HIP-Nummer. Die anderen Spalten enthalten
die scheinbare Helligkeit, die Parallaxe, die absolute Helligkeit, den FarbigdeX, so-

wie Sternmasse, Radius, bolometrische Korrektur und Effektivtemperatur. Die rms-Fehler
sind unter den Werten angegeben. Dabei ist zu beachten, dass Allende Prieto und Lam-
bert (1999) den Radius alsg R, angegeben haben. Deshalb entspricht die Fehlerangabe
fur den Radius der maximalen Abweichung der Werte, die durch Berucksichtigung des
rms-Fehlers bei der Berechnung des Radius entsteht.

Planet my s My, B-V M, R, BC  logTws
[mag] [mag [mag] [mag] [Mo] [Ro] [mag] [K]
OGLE-TR-56 b
HD 83443 Db 8.23 2297 5.04 0811 0.98 1 0.13 3.74
83443,47202 0.9 0.17 0.01 0.05 0.01 0
HD 46375 Db 791 29.93 5.29 0.86 0.9 1 0.16 3.73
46375,31246 1.07 0.16 0.01 0.05 0.01 0
HD 187123 b 783 20.87 443 0661 112 115 0.04 3.77
187123,97336 0.71  0.15 0.1 0.05 0.03 0.01
HD 179949 b 6.25 36.97 409 0548 114 117 0.03 3.79
179949,94645 0.8 0.1 0.07 0.03 0.02 0
HD 209458 b 765 2124 429 0594 103 115 0.06 3.78
209458,108859 1 0.21 0.11 0.08 0.02 0.01
HD 75289 b 6.35 3455 404 0.578 1 1.32 0.07 3.78
75289,43177 0.56  0.07 0.1 0.06 0.02 0.01
BD-10_3166 b
7 Boob 45 64.12 3.53 0.508 1.3 141 -0.01 381
120136,67275 0.7 0.05 0.12 0.07 0.08 0.01
HD 76700 b 8.16 16.75 4.28 0.745 1 138 0.1 3.75
76700,43686 0.66 0.17 0.09 0.1 0.03 0.01
51 Peghb 545 651 452 0666 101 1.15 0.08 3.76
217014,113357 0.76  0.05 0.01 0.03 0 0
HD 49674 b 81 2455 505 0729 095 095 0.11 3.75
49674,32916 1.14 0.2 0.04 0.07 0 0
vAndb 41 7425 345 0536 137 145 -0.03 3.81
9826,7513 0.72  0.05 0.01 0.03 0 0
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2.2 Eigenschaften der Stern-Planeten-Systeme

achtet worden und sind auch nicht in APL enthalten. Deshalb wurden fir OGLE-TR-56
die Parameter von Konacki et al. (2003) ibernommen.
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3 Sternwindmodelle flr
kurzperiodische Planeten

Aufgrund der Schwierigkeiten bei der Beobachtung extrasolarer Planetensysteme sind
nur wenige physikalische Eigenschaften bekannt. Dazu gehéren z.B. Masse und Radius
des Sterns, Masse und Radius des Planeten sowie Bahnparameter wie grof3e Halbachse,
Exzentrizitat und Orbitalperiode. Fur die Entwicklung von Modellen zur Wechselwir-
kung zwischen Planet und Stern werden jedoch weitere Eigenschaften von Stern, Pla-
net und ihrer Plasmaumgebung bendtigt. Die bekannten Parameter mussen deshalb unter
Zuhilfenahme von Modellen und Annahmen erganzt werden. Aufgrund der Ahnlichkeit
vieler Zentralgestirne kurzperiodischer extrasolarer Planeten mit der Sonne wird das Son-
nensystem als Referenzsystem verwendet. Dies hat den Vorteil, dass fur die Planeten im
Sonnensystem, ihre Plasmaumgebung und ihr Zentralgestirn detaillierte Beobachtungen
vorliegen. Viele der im Sonnensystem bekannten Plasmaprozesse werden auf die Wech-
selwirkung des Sonnenwindes mit der Magnetosphéare der Planeten wie Merkur, Venus,
Erde, Jupiter und Saturn zuriickgefuhrt. Vor diesem Hintergrund ist dieses Kapitel der
Abschatzung fur die Sternwinde gewidmet, da es im Gegensatz zum gut untersuchten
Sonnenwind nur vereinzelte Beobachtungen von sonnenwindahnlichen Sternwinden gibt.
Die Ergebnisse bilden die Grundlage fur die im Rahmen dieser Arbeit entwickelten Sze-
narien der Wechselwirkung zwischen Planet und Stern (Kap. 4) und fir die Simulationen
der Planetenmagnetosphére (Kap. 5).

3.1 Sternwindmodelle

Massenverlust in Form eines Sternwindes ist ein fir Sterne typisches Ph&nomen, bei dem
abhangig vom Spektraltyp und vom Alter des Sterns verschiedene urséchliche Prozesse
beteiligt sind. Das Plasma des Sternwindes, charakterisiert durch Geschwindigkeit, Dich-
te, Teilchenart, Temperatur und Magnetfeld, fullt den Raum um den Stern und bildet
durch Wechselwirkung mit dem interstellaren Medium die Astrosphare. Charakteristisch
fur Sternwinde ist, dass bei geringer Dichte in grol3er Entfernung hohe Geschwindig-
keiten erreicht werden. Dabei spiegeln sich die unterschiedlichen Spektraltypen und das
Alter der Sterne in den unterschiedlichen Prozessen, die zur Beschleunigung des Windes
fuhren, wider.

Die heil3en Sterne am oberen Ende der Hauptreihe, z.B O- und A-Sterne, zeigen eine
enge Korrelation zwischen Massenverlust und Luminositat (Lamers und Cassinelli 1999).
Dies legt Nahe, dass der Hauptmechanismus fur die Beschleunigung der Sternwinde die-
ser Sterne Impulsibertragung durch Strahlungsdruck ist. Im Gegensatz dazu ist der Zu-

37



3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

sammenhang zwischen Sternwinden und Beschleunigungsmechanismen bei Sternen der
Spektralklassen F bis M weniger eindeutig. Diese Sterne verfiigen &hnlich der Sonne
uber Koronae, deren Expansion mit verschiedenen Modellanséatzen erklart werden kann.
Eine wichtige Rolle scheinen thermische Druckgradienten zu spielen. Ein weiterer ef-
fektiver Mechanismus zur Beschleunigung von Sternwinden ist schnelle Rotation. Diese
ist kennzeichnend fir z.B. junge Sterne, Wolf-Rayet-Sterne oder beschleunigt rotierende
Komponenten in Doppelsternsystemen. Einen Uberblick tber Beobachtungen und eine
ausfuhrliche Zusammenstellung verschiedener Sternwindmodelle zu diesen und anderen
Sternwindtypen geben Lamers und Cassinelli (1999).

Da, wie in Kap. 2 dargelegt, die Sterne der hier betrachteten extrasolaren Planetensys-
teme als sonnenahnlich angesehen werden kdnnen, ist die Modellierung auf Sternwinde
begrenzt, die Uber Druckgradienten und Rotation beschleunigt werden. Dazu werden das
hydrodynamische Modell von Parker (1958), Abschnitt 3.1.1, und das magnetohydrody-
namische Modell von Weber und Davis (1967), Abschnitt 3.1.3, verwendet. Als Zwi-
schenschritt wird in Abschnitt 3.1.2 das Parker-Modell um Rotation, nicht aber um ein
Magnetfeld, erweitert. Die zugrundeliegenden Annahmen werden zuvor kurz zusammen-
gefasst.

Eine hydrodynamische Beschreibung des Sternwindplasmas am Ort eines Planeten
beinhaltet die Teilchendichte oder die Massendichte = nm mit der mittleren Teil-
chenmassen, seine Temperatuf und die Stromungsgeschwindigkeit Ein magneto-
hydrodynamisches Modell berticksichtigt zusatzlich die magnetische Flusséiichte

Zur Vereinfachung wird angenommen, dass sich die Sternkorona spharisch ausdehnt,
d.h. alle GréRen hangen nur vom Abstangbm Sternmittelpunkt ab. Im Folgenden wird
ein sphéarisches Koordinatensystémy, ») verwendet, dessen Ursprung mit dem Stern-
mittelpunkt zusammenfallt. Aufgrund dieser Symmetrie kann die Betrachtung auf die
Ekliptik des Stern-Planeten-Systems Bei 90° beschréankt werden, wobgi= 0° die
Rotationsachse des Sterns ist. Dabei wird ein Ein-Fluid-Modell fir ein ideales Plasma
verwendet.

Die Masse der Korona bleibt entsprechend

V- (pv)=0 (3.1)
erhalten. Die stationare Ausdehnung der Korona wird im hydrodynamischen Modell durch
das Zusammenspiel von Druckgradienten und Gravitation

GM,
pv-V)v=-Vp— 5 e (3.2)
beschrieben, wobet, der radiale Einheitsvektor ist; die Gravitationskonstante und

M, die Masse des Sterns. Im magnetohydrodynamischen Ansatz muss Gl. (3.2) um die
Lorentzkraft erganzt werden, so dass

G M, :
plv-V)v=-Vp——2-e.+jx B (3.3)
Der Druckp wird in beiden Fallen als skalar angenommen und durch

p = nkp(T. +T;) = 2nksT (3.4)

beschrieben, wobeig die Boltzmannkonstante ist. Die gemeinsame Temperatur von
Elektronen (Index e) und lonen (Index i) wird im Folgenden als konstant angenommen.

38



3.1 Sternwindmodelle

3.1.1 Nicht-rotierender Stern ohne Magnetfeld

Die Expansion der Korona eines nicht-rotierenden Sterns ohne Magnetfeld wurde erst-
mals durch Parker (1958) beschrieben und weiter durch Parker (1960a), Parker (1960b)
und Parker (1964) untersucht. Eine anschauliche Zusammenfassung und Herleitung ist
z.B. in Lamers und Cassinelli (1999) zu finden.

Da der Stern nicht rotiert, hat die Geschwindigkeit nur eine Komponente in radialer
Richtung, d.ho(r) = v,.e,. Das Umformen der radialen Bewegungsgleichung (3.2) in
eine Konstante der Integration liefert

2
(ﬁ) —2In (v—> =41In (1) 4t C, (3.5)
Ve Ve Te r

wobeiC' die Konstante der Integration ist und

[2kgT
Ve =
m

die Schallgeschwindigkeit. Die Lésungscharen, im Folgenden auch Geschwindigkeitspro-
file genannt, unterscheiden sich durch die Wahl&oin Gl. (3.5) treten Geschwindigkeit
und Ort im Verhaltnis zu der Schallgeschwindigkeit oder kritischen Geschwindigkeit
bzw. dem kritischen Punlg, auf.

Die Bedeutung beider GroRR3en ergibt sich durch Einsetzen der Zustandsgleichung (3.4)
in Gl. (3.2). Umformen liefert eine Differentialgleichung fur die radiale Geschwindigkeit

D) D g G 3.6
T

Uy r

die unabhangig von der Dichte ist. Fir = v, verschwindet die linke Seite, woraufhin
die rechte Seite ebenfalls verschwinden muss, damit die Gleichung nicht singul&r wird.
Zu Null-Setzen der rechten Seite und Auflésen natbfert den kritischen Punkt,

mGM,
4kgT

Der kritische Punkt wird auch Schallpunkt oder Parker-Punkt genannt.

Das Prinzip der Windbeschleunigung und die Bedeutung der beiden kritischen Gro6-
Ren veranschaulicht Abb. 3.1. Der weil3e Bereich der Abbildung symbolisiert die Quer-
schnittsflache einer Laval-Duse, deren Radius in kritischen Radianf der linken y-
Achse angegeben ist. Mit Hilfe einer Laval-Dise wird Gas von geringer Geschwindigkeit
auf Uberschallgeschwindigkeit beschleunigt. Dafiir muss die kleinste Querschnittsflache
so im Gasstrom platziert sein, dass der Wind dort Schallgeschwindigkeit erreicht. Dies
wird durch die Konvergenz der Duse beeinflusst. Die Divergenz der Duse sorgt fur einen
Druckabfall hinter dem Schallpunkt, der das Gas weiter beschleunigt. In einem Stern-
wind, der durch Gl. (3.5) und Gl. (3.6) beschrieben wird, entsprechen Konvergenz und
Divergenz dem Gegenspiel von Gravitation und Druck. Die Geschwindigkeitsprofile fur
verschiedene Integrationskonstanténd.h. die Losungen von Gl. (3.5) sind in Abb. 3.1
in grau dargestellt, wobei die rechte y-Achse die Bezugsachse fiir die Geschwindigkeit in
Einheiten der Schallgeschwindigkeit ist. Es gibt verschiedene Lésungsbereiche, die durch
die rote und blaue Linie voneinander getrennt werden.

mit v, = v.. (3.7)

re =

39
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Abbildung 3.1: Dimensionslose Darstellung von Geschwindigkeitsprofilen einer Laval-
Duse. Die weil3e Flache zeigt einen Querschnitt der Dise, deren Radius auf der linken
y-Achse normiert auf den kritischen Radius angegeben ist. Die Geschwindigkeitsprofile
sind in kritischen Geschwindigkeiten angegeben und gehodren zur rechten y-Achse. Wei-
tere Erlauterungen siehe Text.

Genau eine Ldsung entspricht dem Sternwind, bzw. dem gewilinschten Geschwindig-
keitsprofil einer Laval-Duse: In der Nahe des Sterns ist die Geschwindigkeit gering, weit
entfernt ist sie grof3. Diese LAsung setzt sich zusammen aus dem unteren Ast der blauen
Kurve und dem oberen Ast der roten. Dabei werden die Teilstiicke am Schnittpunkt beider
Kurven zusammengesetzt. In der dimensionslosen Darstellung liegt dieser Schnittpunkt
bei(1, 1), d.h. am Schallpunkt entspricht die Geschwindigkeit des Windes der Schallge-
schwindigkeit (alsa)(r = r.) = v.). Die Integrationskonstant€, die zu dieser Losung
gehdrt, ergibt sich durch Einsetzen von Gl. (3.7) in Gl. (3.5¥z& —3. Gleichung (3.5)
kann damit bei vorgegebenemnumerisch furv, gelost werden. Dabei gilt fur die ge-
suchte Losung
Uy {< 1 for <1

ve |>1 furl>1L

3.1.2 Rotierender Stern ohne Magnetfeld

In dem oben vorgestellte Parker-Modell kann die Rotation des Sterns indirekt Uber eine
azimutale Komponente der Geschwindigkeit eingebaut werden, d.h.

v(r) = v (r)e, + v,(r)es.
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3.1 Sternwindmodelle

Dieser Fall wurde ausfiihrlich von Weidelt (1973) und Mufson und Liszt (1975) unter-
sucht. Wirdwv in die Bewegungsgleichung (3.2) eingesetzt, zerféllt diese unter Beriick-
sichtigung der Vektoridentitat

(fv-V)v:%V'vQ—vx(va)

in eine radiale

2 d?’ (UT + Ugo) r d'r’ (TU‘P) + pvp + T'2 O (38)
und eine azimutale p
Uy
. %(va) =0 (3.9)

Bewegungsgleichung.
Wie sofort ersichtlich, liefert Gl. (3.9) eine Konstante der Integratipden Drehim-
puls pro Masseneinheit
L = rv, = konst. = R2(.

Die radiale Bewegungsgleichung (3.8) wird unter Ausnutzung der Zustandsgleichung
p = 2nkgT = 2pksT/m = pv? und mit einigen Zwischenschritten umgeformt in ei-
ne Differentialgleichung fur die radiale Geschwindigkeitskomponente

GM, [?
_l’_

— 22 - =
T r

Wie in Gl. (3.6) verschwindet die linke Seite bei erreichen der Schallgeschwindigkeit,
d.h.v, = v.. Damit die Gleichung nicht singulér wird, muss die rechte Seite ebenfalls
verschwinden, was die kritischen Punkig -

2 40)2
Te12 = GM, + \/1 (GM*) — Gl (3.10)

4v? 4\ 20?2 202

mit dem Sternradius?, und der Winkelgeschwindigkei® liefert. Es existieren folg-
lich vier kritische L6sungen, die sich aus der Kombination der beiden Losungen von
Gl. (3.10) mitvy,;; = +v. ergeben. Die Losungen mit,;; = —v. sind physikalisch irre-
levant, die anderen beiden unterscheiden sich in der Lésung von Gl. (3.10). Die Losung
von Gl. (3.10) mit positivem Vorzeichen vor der Wurzel entspricht dem Parker-Punkt fir
einen rotierenden Stern. Die andere wird erst bei gentigend starker Rotation physikalisch
relevant und entspricht dem Ubergang zwischen einem negativen Geschwindigkeitsgra-
dienten in der Nahe des Sterns zu dem fir die Sternwindlésung geforderten positiven
Gradienten.

Weidelt (1973) gibt detaillierte Bedingungen fur die Existenz einer Sternwindldésung.
Unter anderem muissen

GM, >4 (3.11)

xUg

L<GM,R, und

erfullt sein, damit eine Lsung existiert, deren kritischer Punkt auRerhalb des Sterns liegt.
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

Durch Ausnutzen von Gl. (3.9) und einiger Umformungen kann Gl. (3.8) in eine Kon-
stante der Integration

10?2 1Ui v r GM,
=——+4+ -2 +hnp.—In——-2In— —
© 20§+2vc2+np nvc nrc v?2

umgeformt werden, die nach Subtraktion vam,. auf das Geschwindigkeitsprofil

9 2
(&) _1_(1}—“0) —21n&241n r +4E+OP,r0t
r

U Ve (% rc,rot

fuhrt. Bei abnehmender Rotation des Sterns, der kein Magnetfeld hat, konvergiert die
Losung zur Parker-Lésung aus Abschnitt 3.1.1.

3.1.3 Rotierender Stern mit Magnetfeld

Der allgemeine Fall eines rotierenden Sterns mit Magnetfeld wurde selbstkonsistent im
Rahmen der Magnetohydrodynamik von Weber und Davis (1967) beschrieben. Eine aus-
fuhrliche Herleitung der unten aufgefihrten Gleichungen ist z.B. in Lamers und Cassinelli
(1999) zu finden. Im Folgenden werden die wichtigsten Aspekte des Modells zusammen-
fassend diskutiert.

Die Rotation des Sterns wird im Modell von Weber und Davis (1967) durch die Ein-
fuhrung einer Azimutalkomponente fur Geschwindigkeit und Magnetfeld bertcksichtigt.
Unter den in Kapitel 3.1 eingefihrten Annahmen sind

v=1,(r)e, +v,(r)e, und B = B.(r)e, + By(r)e, (3.12)

nur von der Entfernung zum Stern abhangig.
Fur die folgende Betrachtung werden zunachst zwei Konstanten eingefiihrt. Die erste
ist der Massenfluss

2
F, = pv.re,

der als Konsequenz aus Gl. (3.1) konstant ist. Unter der Annahme eines idealen, nicht-
resistiven Plasmas kann eine ahnliche Konstante flr den magnetischen Fluss hergeleitet
werden. Dabei wird das Magnetfeld als in das Plasma ,eingefroren“ angenommen, d.h.

F=—-vxB.

Einsetzen in die stationare Faraday’'sche Gleichung E = 0 und Integration der nicht-
verschwindenden Komponente liefert

r (v,B, — v, B,) = konst. = —13QB,(19). (3.13)

Diese Konstante der Integration wird an der Basis der Korgrfastgelegt. Dort sei die
Tangentialgeschwindigkeit,(ry) = 70 mit der Winkelgeschwindigkeif des Sterns.
Da die Radialgeschwindigkeit bej sehr klein ist und die Feldlinien an der Sternoberfla-
che radial sind, folgen, () < v,(ro) Und B, (1) < B, (1) und damitv, (r¢) B,(r) <
v,(ro)Br (o). Einsetzen in Gl. (3.13) und Ausnutzen der Quellenfreiheit des Magnetfel-
des liefert mit dem konstanten magnetischen Fliss

d

—r’B, = iFB =0 Fg=rB,. (3.14)
dr dr
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3.1 Sternwindmodelle

Wie fur den rotierenden Stern ohne Magnetfeld (Abschnitt 3.1.2) ergeben sich durch
Einsetzen der Geschwindigkeit und des Magnetfeldes in Gl. (3.3) zwei Bewegungsglei-
chungen, eine radiale und eine azimutale. Unter Verwendung der ortsabhangigen Alfvén-

Geschwindigkeit

1
VA = (UArv 0, UA¢) = ﬁ(BW 0, B@)’
0

wird die radiale Bewegungsgleichung umgeformt in

r Vi 4 dv VArUA SV
— | v - — 2A¢ 5 L =207 — *+vi+2% (3.15)
Up | ~N~—  vE—vX, | dr r V2 — V3,

W 2) @) @)

Die linke Seite dieser Gleichung verschwindet, wenn die Windgeschwindigkeit den Ge-
schwindigkeiten der langsamen magnetosonischen Welle

1
o= (vz T foal? = /(02 + [oa])? — 42 cos? so)

bzw. der der schnellen magnetosonischen Welle

VP = % (Uf + |val? + \/(U? + [va?)® — 4v2|v, |2 cos? gp)
entspricht. Dies fuhrt zu den zugehoérigen kritischen Punktdoew. ;. Eine zentrale

Rolle spielt zusatzlich der Alfvén-Radiug, der als der Radius definiert ist, an dem der
Sternwind die radiale Alfvén-Geschwindigkeit, erreicht.

Fur einen Stern ohne Magnetfeld, der nicht rotiert, verschwinden die mit (2) bezeich-
neten Ausdricke in Gl. (3.15). Die Losung entspricht dann der Sonnenwindlésung von
Parker (1958), die in Abschnitt 3.1.1 vorgestellt wurde. Sind die Zentrifugalkrafte auf-
grund schneller Rotation und einem starkeren Magnetfeld so stark, dass die mit (2) be-
zeichneten Anteile in Gl. (3.15) die mit (1) bezeichneten Anteile dominieren, dann geht
Gl. (3.15) in eine Approximation fiur schnelle magnetische Rotatoren Uber, wie sie z.B.
Belcher und MacGregor (1976) beschreiben.

Nach Umformen von Gl. (3.3) in eine Konstante der Integration ist die radiale Ge-
schwindigkeit gegeben durch

r M, _QrF
vf—l—vi—valn(U ) = 4v2In (L) +2G —|—2—T—BB¢—¢—C, (3.16)

VAr TA r to F

wobeiC wieder die Konstante bezeichnet.
Die azimutale Bewegungsgleichung liefert wie in Abschnitt 3.1.2 eine Konstante der
Integration, den Drehimpuls pro Masseneinl&iter durch

B,B

L£=ru, — 2722 — konst. (3.17)

©
Mo PV

gegeben ist.
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

Aus Gl. (3.13) ergibt sich unter Ausnutzung des konstanten magnetischen Flusses die
azimutale Magnetfeldkomponente zu

Lo, _
Bgo — BTU‘P —rQ _ BTTQ (rQQ UT)

2
Ur U% — Uiy

(3.18)

Mit dieser ist die azimutale Geschwindigkeit durch Gl. (3.17) gegeben als

FUrv, = v, mussL = ri(Q gefordert werden, damit, nicht singular wird. Innerhalb
des Alfvén-Radius, ist das Magnetfeld, das mit dem Sternwind in den Raum um den
Stern mitgetragen wird, stark genug, um das Sternwindplasma zur Korotation mit dem
Stern durch Drehimpulstibertragung zu zwingen. Au3erhalb des Alfvén-Radius ist dieser
Einfluss nicht mehr effizient genug und die Stromung des Plasmas dominiert die Struktur
des Magnetfeldes. Das Gesamtbild des Magnetfeldes ahnelt vom Stern ausgehend einer
archimedischen Spirale, die in Bezug zu Sternwinden als Parker-Spirale bezeichnet wird.
Auch hier ist die Sternwindlésung durch die Lésung von Gl. (3.16) definiert, die durch
die kritischen Punkte,, r, undr¢ verlauft. Goldreich und Julian (1970) zeigen jedoch,
dass die Bedingung.(rs) = v, undv,.(r¢) = v¢ hinreichend ist, da die zugehorige Losung
dann automatisch der Bedingungr,) = va, genugt.

3.1.4 Losungsverfahren des Weber & Davis-Modells

Im Vergleich zum Parker-Modell ist die Berechnung der kritischen Punkte zu vorgegebe-
nen Sternparametern aufgrund der Struktur der Losungen zu Gl. (3.16) ungleich schwieri-
ger. Da die Losungen einen zentralen Teil dieser Arbeit bilden, wird das hierzu entwickel-
te Verfahren in diesem Abschnitt ndher erlautert. Es ermdglicht die Berechnung des Win-
des ohne Einschrankung auf die Approximation der schnellen magnetischen Rotatoren
wie z.B. bei Belcher und MacGregor (1976) und Lamers und Cassinelli (1999) oder die
Kenntnis der Sternwindparameter am Alfvén-Radius. Letztere wurden z.B. von Weber
und Davis (1967) aus den Sonnenwindparametern bei einem Abstand von 1 AU ermittelt.
Das hier vorgestellte Verfahren ermdglicht dagegen die Berechnung des Alfvén-Radius
und damit des Sternwindmodelles in Abh&ngigkeit der vorgegebenen Sternparameter an
der Basis der Korona.

Unter Einfiihrung der dimensionslosen Variablen
U’I’

r
z=— und u=
ra VAr

werden die Gleichungen (3.15) und (3.16) umgeformt in eine Differentialgleichung fur
die radiale Alfvén-Mach-Zahi

. 2)2
(12 o U=
u

(1 — 22u)3 Yz
23 (1 — u)? 223u(1 — u)(1 — 2?)

= 2Vr — U + W(l—xQu)2 (1= 22u)

(3.19)
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3.1 Sternwindmodelle

und eine Konstante der Integration

~ 1, 1. 2%(1—u)? 9 U 23(1 — u)
= — W— - VI — VI - —W—"1 2
C W+2u +2W(1—x2u)2 Vin(z) — Vin(u) . Wl—x2u (3.20)
Dabei werden als dimensionslose Konstanten
GM, 2 0)2
U=-""r Y= ¢ und w = A
TAUAr UAr UAr

verwendet. Die GrolRen sind jeweils bezogen auf die Bedingungen am Alfvén-Radius.
V/2U ist das Verhéltnis von Fluchtgeschwindigkeit zu Strémungsgeschwindigkeit,

das Verhéltnis von Schallgeschwindigkeit zu Strémungsgeschwindigkeit/Ofddas
Verhaltnis von Rotationsgeschwindigkeit bei starrer Rotation zu Stromungsgeschwindig-
keit. Mit dem konstanten Massenflugs, und dem konstanten magnetischen Fluss am
Alfvén-Radiusry,

Fp = p(ra)vars und Fg =1r3iB,(ra)

kann die Abhangigkeit vom Alfvén-Radius eliminiert werden. Dadurch kéahand VW
in Abhangigkeit von Massenfluss und magnetischem Fluss ausgedriickt werden, d.h.

GM/ o Frnvar F50)?
U= pobumtas g gy - FBQ°
FBUAr Fm,uOUAr

Da eine analytische Losung nicht mdglich ist, werden fir die Suche des Alfvén-
Radius, der zu den Sternparametéfp, R,, T, F,, und F'z gehort, zunachst mit einem
geeignet gewahlten Startwert fir die radiale Alfvén-GeschwindigkegitStartwerte fir
U,V und W berechnet. Mit diesen werden fur die link&) und rechte Seiter() von
Gl. (3.19) gemeinsame reelle Nullstellen gesucht, d.h. fur ein Paa) missen beide
Ausdriicke verschwinden.

In Abb. 3.2 sind in einem dimensionslosen u-x-Diagramm flr einen Ster Mit,
und1 R, einer Koronatemperatur van0 - 10 K und B, = 5.0 - 10~* T die Werte, die
[S = 0undrS = 0von Gl. (3.19) erzeugen, gestrichelt bzw. punktiert dargestellt. Die
Schnittpunkte entsprechen gemeinsamen Nullstellen. Im Folgenden bezeichmed
x¢ den langsamen und den schnellen magnetosonischen Punkt, normiert auf den Alfvén-
Radius. Diese Punkte sind in der Abbildung entsprechend markiert. Der Alfvén-Radius
befindet sich in dieser Form der Darstellung bei 1. Die Sternwindldsung (durchgezogene
Linie), die durch diese Punkte verlauft, ist monoton steigend, d.h. sie verlauft nur durch
Bereiche, in deneﬁ; positiv ist, wie z.B. Yeh (1976) gezeigt hat. Diese Bereiche positiver
Steigung sind nacheinander durch die drei Punkiez,, v = 1 undx = z;y miteinander
verbunden. Fur die gesuchten kritischen Punkte und Geschwindigkeiten gilt demnach

0<azs<1l und O0<us<1l bzw. 1<zr<a und 1< u <a.

Dabei wirda als ein Vielfaches von, ausgedrickt.

Als nachster Schritt wird GlI. (3.20) mit den kritischen Punkten und Geschwindigkei-
ten ausgewertet. Ein Vergleich var, und éf weist indirekt auf die Gute der gewéhl-
ten Alfvén-Geschwindigkeit hin. Je geringer die Abweichung ist, desto naher liegt der
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

2.5

Abbildung 3.2: Nullstellen der linken (gestrichelt) und rechten (punktiert) Seite von
Gl. (3.19) in einer dimensionslosen u-x-Darstellung. Die rote Linie entspricht der zu-
gehorigen Sternwindlésung.

Schatzwert am gesuchten Wert. In der Implementierung des oben beschriebenen Algo-
rithmus wird V verandert und daraus eine neue Alfvén-Geschwindigkeit bestimmt, bis
iterativ eine gewiinschte Differenz var, und Cf unterschritten wird. Der daftr festge-
setzte Schwellwert liegt zwisché@n10~° und1-10~1°. Ein Unterschied in diesem Bereich
verursacht Schwankungen in den Geschwindigkeiten in der Gré3enordnung von einigen
kms™!, also im Bereich weniger Prozent.

3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Al-
ter der Sterne

Wie z.B. Grielmeier et al. (2004) und GrieBmeier et al. (2005a) zeigen, ist fur Wech-
selwirkungsszenarien fur kurzperiodische extrasolare Planeten auch das Alter des Sterns
von besonderem Interesse. Junge Sterne weisen einen hoheren Massenverlust auf als ent-
wickelte Sterne (siehe Wood et al. 2002), was sich in einer grél3eren Teilchendichte und
einer hoheren Geschwindigkeit des Sternwindes ausdriickt. Der damit verbundene ho-
here dynamische Druck kann, wie GrielBmeier et al. (2004) zeigen, fur magnetisierte
Planeten zu einer signifikanten Anderung des Magnetopausenabstands fiihren. In ihrer
Abschéatzung der zeitlichen Entwicklung des Magnetopausenabstands von OGLE-TR-56
und HD 209458 b verwenden die Autoren die Eigenschaften des Sonnenwindes in einem
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3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Alter der Sterne

Abstand von 1 AU, die raumlich konstant gehalten, aber zeitlich variiert werden. Als Er-
gebnis erhalten sie, dass der Sternwind eines jungen Sternes Uber einen langen Zeitraum
die Magnetosphare der Planeten soweit komprimieren kann, dass sie keinen Schutz fr die
Atmosphare bildet. Andererseits zeigen Grielimeier et al. (2005a), dass im Hinblick auf
die Detektierbarkeit von Radiostrahlung von Heil3en Jupitern gerade Planeten mit jungen
Zentralgestirnen von Interesse sind.

Die Abschatzungen des Sternwindregimes am Ort der kurzperiodischen extrasolaren
Planeten (Abschnitt 3.4) zeigen, dass die raumliche Abhangigkeit der Sternwindeigen-
schaften fiir Wechselwirkungsmodelle nicht vernachlassigbar ist. Deshalb wird der An-
satz von Griel3meier et al. (2004) zur Zeitabh&ngigkeit des Massenverlustes in diesem Ka-
pitel im Rahmen der oben vorgestellten Sternwindmodelle fir Hauptreihensterne weiter-
entwickelt. Dies beinhaltet ein Modell (Abschnitt 3.2.1), das die Abhangigkeit der Stern-
parameter vom Spektraltyp fur F- bis M-Hauptreihensterne beschreibt. Ausgangspunkt
hierfur bildet die Nullalter-Hauptreihe, d.h. der Zeitpunkt, an dem die Sterne in ihrer Ent-
wicklung die Hauptreihe erreichen. Die Nullalter-Hauptreihe wird i.d.R. mit ZAMS abge-
kirzt, was seinen Ursprung in der englischen Bezeichnung als ,Zero Age Main Sequence”
hat. Die Zeitabhéangigkeit der Sternparameter (Abschnitt 3.2.2) wird dann von Griel3meier
et al. (2004) fur das Parker-Modell adaptiert. Fur das Weber & Davis-Modell werden die-
se zeitabhangigen Sternparameter in Anlehnung an die Ergebnisse von Grie3meier et al.
(2004) durch eine Zeitabhéangigkeit des Magnetfeldes und der Rotation erganzt.

3.2.1 Sternmodellparameter auf der Nullalter-Hauptreihe

Die Klassifizierung von Sternen in Spektraltypen erfolgt anhand der Absorptions- und
Emissionslinien im stellaren Spektrum. Dabei hangt die Entstehung der Spektrallinien
direkt von der Temperatur des Sterns ab. Die spektrometrische oder photometrische Be-
obachtung eines Sterns liefert die scheinbare Helligkeit innerhalb des Wellenlangenbe-
reiches, in dem beobachtet wird. Dabei ist der Farbindex eines Sterns als Differenz der
scheinbaren Helligkeiten in zwei verschiedenen Wellenlangenbereichen definiert. Einen
Standard fur die Wellenlangenbereiche ultraviolett (U), blau (B) und sichtbar (V) bil-
det das UBV-System von H. L. Johnson und W. W. Morgan (siehe Unsdld und Baschek
2004). Der Farbinde® — V' entspricht damit dem Helligkeitsunterschied im blauen und
sichtbaren Bereich des Spektrums. Die Farbindizes sind eng verbunden mit grundlegen-
den Sternparametern wie Effektivtemperatur und Gravitationsbeschleunigung und werden
im Folgenden fir die Verknupfung der Sternparameter mit dem Spektraltyp verwendet.
Da die verwendeten Zusammenhange zum grof3en Teil fur die Null-Hauptreihe ermittelt
wurden, bildet diese den Ausgangspunkt.

Die folgenden Abschnitte zeichnen die schrittweise Verknipfung der einzelnen Stern-
parameter zu einem spektraltypabhéngigen Modell nach. Die Sternmasse bildet dabei den
Ausgangspunkt, da sie einer der grundlegenden Parameter ist, die durch Beobachtungen
von den Sternen mit extrasolaren Planeten bekannt sind. Die verwendeten Modelle ba-
sieren auf Beobachtungen und auf theoretischen Modellrechnungen der in den einzelnen
Abschnitten angegebenen Autoren. Ziel ist es, die Sternparameter tber funktionale Zu-
sammenhange so miteinander zu verknipfen, dass anhand bekannter Grél3en die weiteren,
fur die Sternwinde bendtigten, Sternparameter ermittelt werden kdnnen.
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten
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Abbildung 3.3: Abhangigkeit der Sternmasse vom FarbinBex V' fur die ZAMS. Die

grune Linie entspricht Gl. (3.21), die roten Kreise den Werten von Collier Cameron und
Jianke (1994), die orangenen Dreiecke denen von VandenBerg und Bridges (1984), die
gelben Dreiecke denen von Rucinski und Vandenberg (1990) und die blauen Quadrate
denen von Pizzolato et al. (2001).

Abhangigkeit der Masse vom Spektraltyp

Noyes et al. (1984) erhalten aus Daten aus dem Katalog von Allen (1973) fur die Stern-
masse eine Funktion des Spektraltyps gemaf

M
log — = 0.28 — 0.42(B — V). (3.21)
Mg

Im Glltigkeitsbereictt.4 < B — V' < 1.4 betragt der Fehlet-0.01 log(M /My,). Die-

ser Zusammenhang ist im angegebenen Bereich in Abb. 3.3 als griine Linie dargestellt.
Unter der Annahme, dass diese Relation auch fur die ZAMS verwendbar ist, sind zum
Vergleich theoretische ermittelte Werte von Collier Cameron und Jianke (1994) (rote
Kreise), VandenBerg und Bridges (1984) (orangene Dreiecke), Rucinski und Vandenberg
(1990) (gelbe Dreiecke) und Pizzolato et al. (2001) (blaue Quadrate) mit dargestellt. Col-
lier Cameron und Jianke (1994) verwenden Sternmodelle fir ein Verhaltnis von Helium
zu Wasserstoff vory” = 0.27 und von schweren Elementen zu Wasserstoff (Metallizi-
tat) vonZ = 0.0169, was der solaren Metallizitat entspricht. Die Werte wurden durch
Interpolation von Modellen von VandenBerg und Bridges (1984) ermittelt. Die abgebil-
deten Werte von VandenBerg und Bridges (1984) entsprechen ZAMS Sternmodellen mit
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3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Alter der Sterne

Y =0.25, Z = 0.0169 und einem Mischungslangen-Parameteron 1.5. Dabei gibt die
Mischungslange die Weglange an, tber die sich ein Konvektionsvolumen fortbewegt, be-
vor es in kleinere Volumina zerféllt. Der Mischungsparameteselbst ist das Verhaltnis

der Mischungslange zur Skalenhdhe. Fur turbulente Konvektionsstromungen-ist.

Die Werte von Rucinski und Vandenberg (1990) geltenyfii= 0.27 und Z = 0.0169 bei

a = 1. Die verwendeten Werte von Pizzolato et al. (2001) basieren hingegen-auf9,
entsprechen aber einem Alter von= 2 - 10" a, das einem ZAMS-Stern vonh3 M,
entspricht.

Abhangigkeit des Radius von der Masse

Zur Verknupfung von Sternmasse und Radius wird eine Radien-Massen-Anpassung von
Tout et al. (1996) verwendet, die fur die ZAMS die Abhangigkeit des Radius und der
Leuchtkraft von der Masse und Metallizitat des Sterns anhand von berechneten Sternmo-
dellen untersuchten. Der Radius fir Sterne von 0.1 bis QQist gegeben durch die
Funktion

19M2'5 + LM6'5 + /QMH + )\M19 + MM19'5

R(M) =
( ) V+£M2+OM8.5+M18.5+7TM19.5
Bei solarer Metallizitat entsprechen die Koeffizienten

(3.22)

v = 1.71535900 L = 6.59778800 x = 10.08855000
A = 1.01249500 1 =0.07490166 v = 0.01077422
& = 3.08223400 o = 17.84778000 m = 0.00022582.

Gl. (3.22) weist im angegebenen Massenbereich eine maximale Abweichung von 1.2 %
von den berechneten Modellen auf. Die Funktion ist in Abb. 3.4 dargestellt.

Die Sterne, die im Rahmen dieser Arbeit betrachtet werden, sind Uberwiegend G-
Zwerge und zuséatzlich F- und K-Sterne, wobei insgesamt zwei Sterne als Unterriesen
klassifiziert werden (siehe Abschnitt 2.2). Aufgrund ihrer Vielzahl, ihrer grol3en Lebens-
dauer und ihrer geringen Helligkeit sind auch M-Sterne fur die Erforschung von extra-
solaren Planeten von besonderem Interesse. Diese werden durch die oben angegebene
Relation mit erfasst.

Abhangigkeit der magnetischen Flussdichte vom Spektraltyp

Die Kenntnisse Uber stellare Magnetfelder sind begrenzt, da ihre Beobachtung mit Hilfe
des Zeeman-Effektes schwierig ist (Schrijver und Zwaan 2000). Eine Erklarung dafir ist
die starke Durchmischung der Polaritaten, so dass sie sich gegenseitig ausléschen. Ist das
Magnetfeld jedoch stark genug und sein Anteil an der Sternoberflache grol3 genug, so
weisen Spektrallinien, die fur den Zeemann-Effekt sensitiv sind, im unpolarisierten Spek-
trum eine zusatzliche Spektrallinenverbreiterung auf. Dieser Effekt wird bei der Messung
der Magnetfelder von kiihlen Sternen (Spektraltyp F und kuhler) ausgenutzt.

Fur die Analyse der Beobachtungen wird in der Regel ein Zweikomponentenmodell
angesetzt (siehe Schrijver und Zwaan 2000). Dabei wird der Strahlungsfluss aufgeteilt in
einen Teil, der der ruhigen, als nichtmagnetisch angenommenen Photosphare entstammt,
und einen Teil, der von magnetischen Regionen verursacht wird. Der Oberflachenanteil
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Abbildung 3.4: Sternradius als Funktion der Sternmasse nach Tout et al. (1996).

der magnetischen Regionen wird durch den Fullfakton % angegeben. Die Bestim-
mung der mittleren Flussdichte |¢| >= f B, iSt genauer als die Ermittlung von Full-
faktor f und Feldstarkes,;.. getrennt. In kiihlen Sternen besteht eine enge Verkniipfung
zwischen den Eigenschaften verschiedener magnetischer Konfigurationen, wie z.B. Netz-
werk, Mikroporen, dunkle Poren und Sternflecken und dem Spektraltyp. Der Fillfaktor
selbst hangt zudem mit der Starke des Dynamos zusammen.

Der Sitz eines stellaren Dynamos wird in der Konvektionszone angenommen, die un-
terhalb der Photosphéare angesiedelt ist. Durch Konvektionsbewegung des Fluids in der
Konvektionszone werden magnetische Flussrohren verformt, wodurch die Energie des
Magnetfeldes erhéht wird. Uberwiegt dieser Prozess gegeniiber der Diffusion, kann ein
sich selbsterhaltener Dynamo funktionieren. Zwei Prozesse spielen dabei eine tragende
Rolle. Beimw-Effekt wird ein poloidales Magnetfeld in ein toroidales umgewandelt. Da-
bei spielt die Corioliskraft eine tragende Rolle. dixEffekt wird das toroidale Magnetfeld
durch Wirbelstrukturen in der Fluidbewegung in ein poloidales Feld umgewandelt. Dieser
Prozess funktioniert auch andersherum. Je nach Gewichtung der Prozesse, die das toroi-
dale Magnetfeld erzeugen, wird zwischen verschiedenen Dynamos unterschieden. Siehe
hierzu z.B. Wicht (1995) und Schrijver und Zwaan (2000).

Die Dynamozahl beschreibt das Verhaltnis von Magnetfelderzeugung zu Diffusion.
Sie ist invers proportional zum Quadrat der Rossby-Zah(Noyes et al. 1984, Schri-
jver und Zwaan 2000). Diese dimensionslose Zahl beschreibt wiederum das Verhaltnis
von Rotationsperiodé®’, .. zur Konvektionszeit, und ist damit ein Maf3 fur die Bedeu-
tung der Corioliskraft zur Erzeugung von Helizitat in konvektierenden Stromungen. Die
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3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Alter der Sterne

Konvektionszeit beschreibt anschaulich die Zeit, die ein Plasmapaket von der Basis der
Konvektionszone bis zum oberen Rand bendétigt.

Noyes et al. (1984) passen das VerhdltRig, der chromosphéarischen H- und K-
Emissionen der Call-Linie im Spektrallinienkern zur gesamten bolometrischen Emission
an einen Parameter an, der der Rossby-Zahl stark ahnelt. Sie erhalten als Zusammenhang
zwischen Rotationsperiode utt];

_O-9P*7r0t )

R =610 exp (—
e 9(B—-V)

wobei P, ., die Rotationsperiode des Sterns ist uiid — V') eine farbabhéngige Ska-
lierungsfunktion. Diese Funktion ndhert die Konvektionszeit gerade oberhalb des unteren
Randes der Konvektionszone, so wie sie aus der Mischungsléangentheorie berechnet wird.
Die beste Anpassung wird fur einen Mischungslangen-Parametet.9 erreicht. Noyes

et al. (1984) setzem = 1 — (B — V') und erhalten als spektraltypabhangige Funktion fur

die Konvektionszeit

1.362 — 0.1662 + 0.02522 — 5.3232%, 2> 0
log 7, = { v 0.0 Tz (3.23)

1.362 — 0.14z, x < 0.

Die Ergebnisse der bereits oben berlcksichtigten Autoren sind in Abb. 3.5 dargestellt.
Die grune Linie entspricht Gl. (3.23). Zum Vergleich sind die verwendeten Werte von
Collier Cameron und Jianke (1994) (rote Kreise), VandenBerg und Bridges (1984) (oran-
gene Dreiecke), Rucinski und Vandenberg (1990) (gelbe Dreiecke) und Pizzolato et al.
(2001) (blaue Vierecke), die auf theoretischen Sternwindmodellen beruhen, mit abgebil-
det. Dabei verwendeten Collier Cameron und Jianke (1994) eine Polynomialanpassung
von Rucinski und Vandenberg (1990) zur Berechnung der Konvektionszeiten. Fir gerin-
ge Massen sind signifikante Unterschiede zwischen den Werten der einzelnen Autoren zu
beobachten. Pizzolato et al. (2001) diskutieren die Abweichung ihrer Werte im Vergleich
zu den Ergebnissen von Noyes et al. (1984). Die Abweichung der Rossby-Zahlen beider
Autoren entspricht demnach einem maximalen Faktor von ca. 1.4. Pizzolato et al. (2001)
weisen darauf hin, dass nur funf Sterne ®it- IV > 1 unter den von Noyes et al. (1984)
untersuchten 41 Zwergen enthalten sind. Sie schlussfolgern, dass die empirische Bestim-
mung der Konvektionszeit fur Sterne roter &s- V' ~ 1.3 nicht gut begrenzt ist. Hierauf
weisen auch Noyes et al. (1984) hin. Im Folgenden wird ihre Relation verwendet, da sie
im Vergleich zu Pizzolato eine untere Grenze liefert.

Die oben dargelegten Zusammenhange werden bei der Anknlipfung des Magnetfel-
des an den Spektraltyp des Sterns in Analogie zu Collier Cameron und Jianke (1994)
mitbericksichtigt. Dabei wird die Feldstarke des Stdspentsprechend

C,x Q‘k
B, = By ®

— o (3.24)

uber das Verhaltnis der Konvektionszeiten von Stern zu Sonne sowie dem der Winkel-
geschwindigkeiten von Stern zu Sonne skaliert. Nach diesem Zusammenhang haben bei
gleicher Rotationsperiode Sterne alteren Spektraltyps (also geringerer Masse) im Ver-
gleich zur Sonne ein starkeres Magnetfeld, da bei ihnen die Konvektionszeit wesentlich
groRer ist (siehe Abb. 3.5).
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Abbildung 3.5: Abhangigkeit der Konvektionszejtvon der Sternmasse fur die ZAMS.

Die grune Linie entspricht Gl. (3.23), die roten Kreise den Werten von Collier Cameron
und Jianke (1994), die orangenen Dreiecke denen von VandenBerg und Bridges (1984),
die gelben Dreiecke denen von Rucinski und Vandenberg (1990) und die blauen Quadrate
denen von Pizzolato et al. (2001).

Abhangigkeit der Rotationsperiode vom Spektraltyp

Kraft (1967) zeigt, dass Sterne mit Spektraltypen jinger als F in der Regel schnelle Ro-
tatoren sind, wahrend Sterne alteren Spektraltyps langsamer rotieren. Dabei nimmt ab
spatem Spektratyp F die Rotation eines Sterns wahrend seiner Entwicklung ab. Dieses
Phanomen wird in Windmodellen, die die Ruckwirkung des Magnetfeldes auf die Ge-
schwindigkeit des Windes zulassen, als magnetische Abbremsung bezeichnet. Die Ursa-
che ist die Drehimpulsiibertragung auf das Plasma durch das Magnetfeld innerhalb des
Alfvén-Radius, die zu einem Drehimpulsverlust des Sterns fiihrt.

Stauffer (2003) erganzt die Untersuchungen von Kraft (1967) um Hauptreihensterne
mit weniger als einer Sonnenmasse. Dabei vergleicht er Hauptreihensterne geringer Mas-
sen in den Pleiaden (Alter 100 Ma) mit Sternen in NGC2516 (Alter 200 Ma), M34
(Alter ~ 200 Ma) und den Hyaden (Alterr 600 Ma). Nach Stauffer (2003) sind die
massearmen Sterne der Pleiaden eine gute Naherung der Rotationsverteilung, wie sie fur
diese Sterne auf der ZAMS zu erwarten ist. Dabei beobachtet er eine breite Verteilung
verschiedener Rotationsperioden, die mit zunehmendem Alter der Cluster zu den Hyaden
hin homogenisiert wird. Aus diesem Grund wird in dieser Arbeit die Rotationsperiode und
der Spektraltyp anhand der Rotationsverteilung in den Hyaden zum Zeitpsnkio Ma
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Abbildung 3.6: Abhangigkeit vom sin 7 vom Farbindex fur Sterne im Alter von 600 Ma
nach Soderblom et al. (1993). Die interpolierten Werte fur Noyes et al. (1984) sind in griin
dargestellt, fir Collier Cameron und Jianke (1994) als rote Kreise und fur Pizzolato et al.
(2001) als blaue Quadrate.

vorgenommen. Dazu werden die projizierten &quatorialen Rotationsgeschwindigkeiten
vsini von Soderblom et al. (1993) interpoliert, die in Abb. 3.6 dargestellt simst.der
Winkel zwischen Beobachter und Rotationsachse des Sterns. Die schwarze Linie ent-
spricht der Interpolation auf Basis von Soderblom et al. (1993). Die interpolierten Rota-
tionsperioden fur den Gultigkeitsbereich der Massen-Farbindexrelation von Noyes et al.
(1984), Gl. (3.21), sind in grin dargestellt und fir die Massen-Farbindexwertepaare von
Pizzolato et al. (2001) als blaue Quadrate. Fur die weiteren Berechnungen werden die

v sin -Werte Uber
2

vsini
in Rotationsperioden umgerechnet, wobei i vereinfachenfiodlangenommen wird.

P*,rot - R*

(3.25)

Abhangigkeit des Massenflusses vom Spektraltyp

Die Aufheizung der Korona kuhler Sterne wird auf die magnetische Aktivitat in der Pho-
tosphare zurtckgefuhrt, siehe hierzu z.B. Shi et al. (1998). Veranderungen in der Tem-
peraturstruktur beeinflussen die Druckgradienten, die fur die Beschleunigung des Windes
mit verantwortlich sind. Es erscheint somit plausibel, dass der Massenfluss nicht nur durch
Sternparameter wie Radius und Masse gesteuert wird, sondern auch indirekt von magne-
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

tischen Heizprozessen abhangt. Collier Cameron und Jianke (1994) berticksichtigen dies,
indem sie die Massenverlustrate

R\? /B \"
Foy=F, 3.26
’ © <R®) <B®) ( )

des Sterns im Vergleich zur Sonne im Hinblick auf das Verhaltnis von Oberflache und
Magnetfeld skalieren.

Der Exponenb steuert dabei den Ubergang zwischen einem allein vom Druckgradi-
enten getriebenen Wind, = 0, und einem allein zentrifugalgetriebenen Wind= 2.
Collier Cameron und Jianke (1994) erhaltenfit 2 bei Anpassung an die offenen Clu-
ster vona Per, Pleiaden und Hyaden eine geringere Abweichung von den beobachteten
Rotationsperioden der schnellen Rotatoren der Pleiaden als=ir. Fir langsamere
Rotation ist die Anpassung fur beide Werte vergleichbar, so dass im Folgéndeh
weiterverwendet werden.

3.2.2 Zeit- und spektraltypabhangige Sternwindmodelle

Im vorhergehenden Abschnitt wurden die Sternparameter Masse, Radius, Magnetfeld und
Massenfluss fur Sterne auf der ZAMS mit dem Farbindex verkniupft. Der Zusammenhang
zwischen Rotationsperiode und Farbindex wurde fir Sterne im Alter von ca. 600 Ma
abgeleitet. Im Folgenden werden die Parameter Uber ihre zeitliche Entwicklung in ein
einheitliches Modell Uberflihrt. Ausgangspunkt ist die heutige Sonne mit ihrem Sonnen-
wind bei 1 AU im Alter von ca. 4.6 Ga. Die benétigten ZAMS-Parameter werden von den
heute beobachteten Werten extrapoliert.

Die Beobachtungsgrundlage dafur liefern Wood et al. (2002). Beim Umstrémen der
Astrosphére durch das teilweise ionisierte interstellare Medium entsteht durch Abbrem-
sung des interstellaren Mediums ein Bugschock, der der Astropause vorgelagert ist. Da-
bei sammelt sich verstarkt neutraler Wasserstoff in dem Raum zwischen Bugschock und
Astropause an, der als Wasserstoffwand bezeichnet wird. Durch hochaufgeltste spektro-
skopische Beobachtungen von nahen Hauptreihensternen mit dem Hubble Space Telesco-
pe konnten Wood und Linsky (1998) und Wood et al. (2002) HI Lymafibsorptions-
signaturen nachweisen, die auf die Wechselwirkung zwischen dem interstellaren Medium
und dem Sternwind zurtickgefiihrt werden. Durch Modellierung der Absorptionssigna-
turen ziehen Wood und Linsky (1998) und Wood et al. (2002) Ruckschlisse auf den
Massenverlust der beobachteten Sterne, bei denen es sich um G- und K-Zwerge han-
delt. Die Ergebnisse zwischen beiden Veroffentlichungen unterscheiden sich stark, was
auf einen wesentlich detaillierteren Modellansatz in Wood et al. (2002) zuriickzuftihren
ist. Im Rahmen dieser Arbeit werden die Ergebnisse von Wood et al. (2002) in der Form
von Grielimeier et al. (2004) verwendet. Letztere bertcksichtigen eine zeitlich variable
Sternwind-Geschwindigkeit, mit der der Zusammenhang zwischen Massenverlustrate
M und Rotation?, .., geschrieben wird als

Muv o< P33

*,rot *

GrieBmeier et al. (2004) verwenden als Zeitabhangigkeit der Rotationsperiode
¢ 0.7
P, ot X (1 + —) (3.27)
T
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3.2 Sternwinde in Abhangigkeit von Spektraltyp und Alter der Sterne

nach Newkirk (1980), mit der fur die Massenverlustrate

£\ 23
F,v (1 + —) (3.28)
T

folgt. Die Konstanter wurde von GrielBmeier et al. (2004) nach Newkirk (1980)z4
2.56 - 107 a berechnet.

Fur die Geschwindigkeit des Sternwindes verwenden GrieBmeier et al. (2004) eine
von der Massenverlustrate unabhéngige Zeitabhangigkeit, wodurch aus Gl. (3.28) die
Dichte ermittelt werden kann. Sie erhalten so

£\ 04 i\ L
v = vy (1 + ;) und n = ng <1 + ;) (3.29)

fur die zeitliche Abhangigkeit von Geschwindigkeit und Teilchendichte.
Der Massenfluss ergibt sich aus dem Produk@&n einem Referenzort, der hier als
1 AU angenommen wird. Mit langrAumigen Durchschnittswerten fir den Sonnenwind bei
1 AU vonn = 6.59 - 10° m—3 undnv = 2.8 - 102 m—2s~! (siehe Mann et al. 1999) sind
die Parameter auf der ZAMS, d.h. kek 0,

vo = 3397kms!
ne = 16-10°m=3
Py = 0.67d
Foo = 9.0-10%s™".

Mit Gl. (3.27) wird die Rotationsperiode voR; ,.. = 25.5 d fir die Sonne auf ein
Alter von 600 Ma extrapoliert und mit der Rotationsperiode fur das heute sBlarg =
0.656 nach Gl. (3.25) verglichen. Zum Angleich der Rotationsperioden wird Gl. (3.25)
mit dem Verhaltnis der Rotationsperioden bei 600 Ma multipliziert, d.h.

21 Poyot (600 Ma) 2

P* rot — R* T = 088R*
rot vsini Py 104(600 Ma)

(3.30)

vsini

Fur die Zeitabhangigkeit des Magnetfeldes wird nochmals die Korrelation zwischen
Feldstarke und Rotationsperiode ausgenutzt. Saar (1996) erhalt aus der Anpassung an
Beobachtungen fiir die mittlere Flussdicktef B,,.; >ox P! . Mit B, = f B (Siehe

Cuntz et al. 2000) ergibt sich durch Einsetzen von Gl. (3.27)

T

¢ —-1.19
B, = By (1 - —> , (3.31)

wobei ein Ansatz in gleicher Form zu dem fir Teilchendichte und Geschwindigkeit,
Gl. (3.29), von Grielimeier et al. (2004) gewéahlt wurde. Mit der gleichen Zeitkonstan-
te 7 folgt daraus fur das Sonnenmagnetfeld auf der ZABISZ AM S) = 0.2425 T, das
aus der Weber & Davis-LGsung fiir die heutige Sonnefnit= 1.435-10~* T extrapoliert
wurde.

Wie aus Abschnitt 3.2.1 (Gl. 3.24) ersichtlich, spielt die Konvektionszeit in der spek-
traltypabhangigen Skalierung des Magnetfeldes eine bedeutende Rolle. Pizzolato et al.
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

(2001) untersuchen anhand von Modellierungen die Abhangigkeit der Konvektionszeit
von Alter und Metallizitat der Sterne. Sie finden, dass junge Stern&mit” > 0.7 lan-

gere Konvektionszeiten aufweisen als éltere Sterne mit gleichem Farbindex, was sie auf
eine grollere Konvektionszone bei Erreichen der ZAMS zurlckfuhren. Fir die Rossby-
Zahl verschwindet der Alterseinfluss bei Farbindex- V' ~ 0.5, wachst aber auf einen
Faktor zwei fur Sterne vo — V' ~ 1.3 an. Durch die enge Verkniipfung des Magnet-
felds mit der Rotationsperiode, die bei Spektraltypen von F bis M der Abbremsung durch
das Magnetfeld unterworfen ist, ist der Einfluss auf die Aktivitats-Rotations-Beziehung
schwer vorherzusagen (Pizzolato et al. 2001). Aus diesem Grund wird im Folgenden die
Konvektionszeit in erster Naherung als zeitlich konstant angesetzt.

Ebenso werden der Farbindex und die Masse des Sterns als zeitlich konstant ange-
nommen. Dafir wird die zeitliche Entwicklung des Sternradius der Entwicklung des Son-
nenradius gleichgesetzt. Nach Guinan und Ribas (2002) folgt bis 4.6 Ga nach linearer
Interpolation

R
R. = Ro + 0.28 =2 At, (3.32)
Ga

wobei iy dem Sternradius auf der ZAMS entspricht uhd= ¢ — t,.

Uber die Zeitabhangigkeit der einzelnen Modellparameter wird durch Einsetzen in
die Skalierungen aus dem vorhergehenden Abschnitt auch die VerknUpfung der einzel-
nen Grol3en zeitabhangig. Dies ermoglicht es die Sternwindmodelle (Abschnitt 3.1.1 und
3.1.3) fur die Sternparameter zu verschiedenen Zeitpunkten zu I6sen, wobei angenom-
men wird, dass der Wind sich zu jedem Zeitpunkt in einem stationdren Zustand befindet.
Wird als Randbedingung gefordert, dass der Sternwind bei 1 AU die Geschwindigkeit
aus Gl. (3.29) erreicht, so kann die dafur erforderliche Koronatemperatur iterativ ermittelt
werden. Daflur wird das in Abschnitt 3.1.4 beschriebene Lésungsverfahren solange unter
Variation der Temperatuf wiederholt, bis die berechnete Geschwindigkeit bei 1 AU nur
noch um+0.2% vom vorgegebenen Westabweicht.

3.3 Systematik der Sternwindmodellierung

Das Ziel der Modellierung der Sternwinde ist, ein Bild der Plasmaumgebung der extraso-
laren Planeten zu entwickeln. Da viele der dafliir notwendigen Sternparameter nur schlecht
bekannt oder sogar unbekannt sind, wird auf ein Weber & Davis-Modell fir den Son-
nenwind und Parameterstudien zuriickgegriffen. Dabei werden verschiedene Strategien
verfolgt.

Das Sonnenwindmodell ist, wie unten detailliert beschrieben, gegeben durch spezifi-
sche Werte fur den Massenfluss, das Magnetfeld an der Basis der Korona und die Tem-
peratur der Korona. In erster Naherung werden diese Werte flur die Sterne aus Tab. 2.4
ubernommen, wobei aber Radius und Masse entsprechend Tab. 2.4 bei der Berechnung
der Sternwindmodelle verwendet werden. In den Parameterstudien werden dann Rotati-
onsperiode, Magnetfeld und Temperatur der Korona innerhalb plausibler Grenzen variiert,
die in den Abschnitten 3.3.2, 3.3.3 und 3.3.4 begrindet werden.

Diese Vorgehensweise wird auch in Kap. 4 bei direktem Bezug auf die Sterne mit Pla-
neten weiterverfolgt. Stehen allgemeinere Abhéngigkeiten der betrachteten Wechselwir-
kungsszenarien im Vordergrund, wird auf die Sonne als Referenzstern zuriickgegriffen,
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3.3 Systematik der Sternwindmodellierung

da es sich bei den meisten der beobachteten Sterne mit PlanetérZuvarge handelt.
In diesem Kapitel wird auch eine Parametrisierung des Massenflusses notwendig, die in
3.3.5 kurz begrindet wird.

Die in Kap. 5 vorgestellten Simulationen zur Wechselwirkung von Sternwind und pla-
netarer Magnetosphare beruhen ebenfalls auf dem Weber & Davis-Sonnenwindmodell.
Fur die genaue Umsetzung im Rahmen der Simulationen sei auf den Anfang von Ab-
schnitt 5.1.3 und Kap. 5.3 verwiesen.

3.3.1 Das Sonnenwindmodell

Im Rahmen dieser Arbeit wird der heutige Sonnenwind, d.h. bei einem Alter der Son-
ne von 4.6 Ga, als Referenzmodell verwendet. Dies liegt darin begrindet, dass er der
einzige Sternwind ist, dessen Eigenschaften durch direkte Beobachtungen zuganglich
sind. Bei 1 AU entsprechen die gemessenen Durchschnittswerte fir die Teilchendichte
n = 6.59 - 10° m~=3 und fur den Teilchenflussy = 2.8 - 10> m~2s~! (Mann et al. 1999).
Daraus ergibt sich ein Massenfluss vBp = m, - 6.3 - 103 s7! = 1.05 - 10® kgs™*,
wobeim, die Masse der Protonen ist. Mit der oben angegebenen Dichte ergibt sich die
Durchschnittsgeschwindigkeit des Sonnenwindes bei 1 AU zu 425 kriviit der Rota-
tionsperiode am Aquator von 25.5 d und einer beobachteten radialen Magnetfeldkompo-
nente von~ 3.1 nT bei 1 AU erfordert die Weber & Davis-Losung fur den Sonnenwind
eine Temperatur voNn.8132 - 10° K und eine Magnetfeldstark8, von 1.435 - 1074 T

an der Basis der Korona. Mit diesen Werten liegt der Alfvén-Radius bet 0.08 AU

(=~ 18Ry).

Fur das zeitabhangige Weber & Davis-Sternwindmodell wird eine Referenzgeschwin-
digkeit bendtigt, an die die Sternwindlésungen durch Variation der Koronatemperatur an-
gepasst werden. Hierzu wird die zeitliche Entwicklung der Sonnenwindgeschwindigkeit
bei 1 AU verwendet, die in Abb. 3.7 fur den Zeitraum von 0.6 bis 4.6 Ga dargestellt ist.
Auch hier ist der Bezug auf die Sonne damit begriindet, dass sie der am besten verstande-
ne Stern ist.

3.3.2 Parametrisierung der Rotationsperioden

Die in Tab. 2.3 aufgefiihrten Rotationsperioden fir die Sterne mit kurzperiodischen Pla-

neten liegen zwischen 3 bis 30 d, die als naturlicher Parameterbereich fir die Sternwind-
modelle Ubernommen werden. Im Vergleich dazu gehort die Sonne mit ihrer Rotationspe-
riode von 25.5 d zu den langsameren Rotatoren. Mit einer Rotationsperiode von 3 d hat
ein Stern mitR, = 0.5 R, eine aquatoriale Geschwindigkeit (Annahme= 90° in

vsini) von 8 kms™. Ein Stern mitR, = 1.5 R hingegen erreich25 kms™!. Die na-

turlich vorgegebene untere Grenze der Rotationsperioden von 3 d erlaubt somit auch die
Betrachtung der Sterne bei schneller Rotation.

3.3.3 Parametrisierung des Magnetfeldes

Die Weber & Davis-Sonnenwindlésung ergibt ein Magnetfeld vai35 - 10-* T an der
Basis der Korona (hier bei = 1 R,). Sie wurde durch die Vorgabe vag,. ~ 3.1 nT
bei 1 AU, gemessen von z.B. Ulysses (Banaszkiewicz et al. 1998), ermittelt. Als untere
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Abbildung 3.7: Entwicklung der Radialgeschwindigkeit bei 1 AU zwischen 0.6 und
4.6 Ga fur das Weber & Davis-Sonnenwindmodell.

Grenze fur die Flussichte®, wird deshalbl - 10~* T angenommen. Die obere Gren-

ze liefert eine Abschatzung fur die Feldstarke an der Basis eines koronalen Loches nach
einem Modell von Banaszkiewicz et al. (1998). Das Modell beschreibt analytisch das
Magnetfeld der Sonne, zusammengesetzt aus Dipol- und Quadrupolanteilen sowie einer
Stromschicht. Das Magnetfeld besteht dann aus einem offenen Anteil, der den korona-
len Léchern entstammt und einem geschlossenen Anteil im Aquatorialbereich des Sterns.
Im Gegensatz zu der einfachen Abschéatzungfiit= konst. ist in diesem Modell ein
zusatzlicher Formfaktor enthalten, so dasé; = AR?B, gilt. Dieser Formfaktor be-
schreibt die zusatzliche Expansion, die eine Flussrohre mit Ursprung in einem koronalen
Loch aufgrund des geschlossenen magnetischen Flusses im Aquatorialbereich des Sterns
erfahrt. In dem Modell von Banaszkiewicz et al. (1998) betragt der Formfaktor am Pol
etwa 10, was die obere Grenze der magnetischen Flussdichte aufl0® T festlegt.

Die Betrachtung des lo-Jupiter-Szenarios zielt auf Prozesse ab, die starke Magnet-
felder bendtigen. In diesem Rahmen wird der Parameterbereich wim10 - 107* T
verschoben. Hintergrund dazu bildet die gemittelte magnetische Flussdichte an der Basis
der Sonnenkorona, diebis5 - 10~* T betragt. Die neue untere Grenze des Parameterbe-
reiches wird deshalb aaf- 10~* T gesetzt, die obere entsprechend Euf 10~ T.
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3.4 Ergebnisse der Sternwindmodelle

3.3.4 Parametrisierung der Koronatemperatur

Die Weber & Davis-Sternwindlésung bendétigt eine Temperatur der Sonnenkorona von
0.8132 - 10 K , wobei hier nochmals darauf hingewiesen sei, dass die Korona als iso-
therm angenommen wird. Aufgrund der Isothermie wird in dem Sternwindmodell bei
Anpassung an die oben genannten Parameter die Temperatur der Korona unterschatzt,
was ein Vergleich mit der maximalen Temperatur der Sonnenkorona bei einem Abstand
von?2 R von1.6-10° K (Cox 2000) verdeutlicht. Die realen Temperaturen kénnen jedoch
unter diesem Wert liegen und es ist zu erwarten, dass Sterne, die weniger aktiv sind als
die Sonne eine geringere Koronatemperatur aufweisen. Die untere Grenze des Parame-
terbereiches fiir die Koronatemperatur wird deshalbOauf 10¢ K angesetzt. Die obere
Grenze vor2.0 - 10° K ist an denl.6 - 10° K der Sonnenkorona orientiert, mit Spielraum

fur aktivere Sterne.

3.3.5 Parametrisierung des Massenflusses

Der Massenfluss der heutigen Sonne liegt fur den durchschnittlichen Sonnenwind bei
F,, = 1.05- 108 kgs™! (siehe 3.3.1). Dieser Wert wird zunachst unter Vernachlassigung
der GrolRenunterschiede flr alle Sterne konstant gesetzt. Ausnahmen dazu bilden in Ab-
schnitt 3.4.4 die Sternwinde unter Berucksichtung von Spektraltyp und Zeit, bei denen
der Massenfluss nach Gl. (3.26) skaliert wird.

Bei der Betrachtung des lo-Jupiter Szenarios in Bezug zur Entstehung von Radiostrah-
lung zeigt sich, dass der Massenfluss eine tragende Rolle spielt. Bei der Abhangigkeit
vom Sternradius, wird deshalb nach Gl. (3.26) ohne Berticksichtigung des Magnetfeldes
der Massenfluss entsprechend des Oberflachenverhéltnisses von Stern zu Sonne skaliert.
Zur Verdeutlichung der Abh&angigkeiten wird der Massenfluss von dem der Sonne ausge-
hend bei konstanten Sternradius um Grof3enordnungen variiert. Bei der Betrachtung der
Sterne aus Tab. 2.4 wird am Verfahren dieses Kapitels festgehalten und der Massenfluss
gleich dem der Sonne gesetzt.

3.4 Ergebnisse der Sternwindmodelle

In diesem Kapitel werden die Ergebnisse der Sternwindmodellierungen im Einzelnen vor-
gestellt. Ausgangspunkt bilden dabei die Eigenschaften der Plasmaumgebung der kurz-
periodischen extrasolaren Planeten aus Tab. 2.1, die durch die Eigenschaften ihrer Ster-
ne (Tab. 2.4) bestimmt werden. Die Ergebnisse hierzu sind in den Abschnitten 3.4.1
bis 3.4.3 zusammengestellt. Daran schlief3t sich die Abhangigkeit der Sternwinde vom
Spektraltyp der Sterne und ihrer zeitlichen Entwicklung in Abschnitt 3.4.4 in allgemei-
ner Form an, bzw. spezieller flr die Sterne mit kurzperiodischen extrasolaren Planeten in
Abschnitt 3.4.5.

3.4.1 Einfluss von Magnetfeld und Rotation auf die Geschwindigkeit

Wie in Abschnitt 3.1.3 erlautert, umfasst das Weber & Davis-Modell alle Sternwindlésun-
gen von einem nicht rotierenden Stern ohne Magnetfeld (Parker-Modell) bis zu schnellen
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

magnetischen Rotatoren. Es wird nun untersucht, fir welche Bedingungen die Verwen-
dung des Parker-Modells gerechtfertigt ist.

Dazu wird zunachst der Einfluss des Magnetfeldes auf die Sternwindldsung fir ver-
schiedene Temperaturen und Rotationsperioden ermittelt. Als Sternparameter werden die
in Tab. 2.4 aufgefihrten Sternradien und Massen verwendet. Der verwendete Massenfluss
entspricht fiir alle Sterne dem solaren Wert vign = 1.05 - 10® kgs™!. Fur die Tempe-
ratur der Korona wird jeweils als untere Grenze fir eine kiihle Kona 0.5 - 10° K
angesetzt und als obere Grenze fiir eine heiBe Kdfoaa2.0 - 10° K. Die Parametrisie-
rung der Rotationsperiode in Abschnitt 3.3.2 liefert 3 und 30 d als Parameterbereich. Die
Weber & Davis-Losungen fir die 13 Sterne aus Tab. 2.4 werden deshalb fir beide Koro-
natemperaturen mit einer Rotationsperiode von 3 bzw. 30 d unter Variation der Magnet-
feldstarke in den oben aufgestellten Grenzenvand10-10~* T (siehe Abschnitt 3.3.3)
berechnet.

Mit den zusammengestellten Parametern werden zunéchst fir jeden Stern die Parker-
Ldsungen berechnet, die sich nur in der Koronatemperatur unterscheiden. Zusatzlich wird
fur jede Kombination der Parameter Temperatur, Rotationsperiode und Magnetfeld ei-
ne Weber & Davis-Losung ermittelt. Die Ergebnisse flr eine Rotationsperiode von 30 d
sind in Abb. 3.8 dargestellt. Die beiden punktierten Bereiche entsprechen den Parker-
Losungen, wobei der untei® = 0.5 - 10° K entspricht und der oberg = 2.0 - 10° K.

Die Breite der Bereiche markiert die Wertebereiche, die durch alle Einzelldsungen fur
die jeweilige Temperatur abgedeckt werden. Den oberen Rand beider Kurven bildet die
Sternwindl6sung fur HD 46375, dem kleinsten und leichtesten Stern aus Tab. 2.4. Der
untere Rand gehort zuAnd , dem grof3ten und schwersten der betrachteten Sterne. Bei
der gewahlten Rotationsperiode von 30 d sind die Parker-Lésungen identisch der Losun-
gen des Weber & Davis-Modells fir die verschiedenen magnetischen Flussdichten. Diese
sind furB, = 1-10~* T als blaue Punkte und fiis, = 10 - 10~* T als rote Dreiecke
dargestellt. Das graue Rechteck deutet den Bereich der Abstéande der Planeten zu ihren
Zentralgestirnen an.

Nach dem gleichen Prinzip sind die Ergebnisse fur eine Rotationsperiode von 3 d in
Abb. 3.9 dargestellt. Hier zeigt sich, dass die Starke des Magnetfeldes den Einfluss der
Rotationsperiode auf die Radialgeschwindigkeit erhdht. Die Rickwirkung des Magnet-
feldes auf die Radialgeschwindigkeit ist um so effizienter, je geringer die Temperatur der
Korona ist. Die Weber & Davis-Lésungen filir = 0.5 - 10° K weisen Schnittpunkte der
Lésungen fur HD 46375 und And auf, d.h. der Wind von And erféahrt eine groRere
Beschleunigung als der von HD 46375. Dies ist durch die Festsetzung der Rotationsperi-
ode auf 3 d fur beide Sterne unabhangig von ihrem Radius bedingt. Der:Séevth hat
einen Radius vomk, = 1.45 R, was im Vergleich zu?, = 1.0 R, von HD 46375 einer
wesentlich starkeren Zentrifugalbeschleunigung des Windes an der Oberflache des Sterns
entspricht.

Diese Ergebnisse zeigen, dass das Parker-Modell fur die betrachteten Parameterbe-
reiche nur bedingt eine gute Naherung darstellt. Da das Weber & Davis-Modell diesen
Bereich auch abdeckt und zudem Magnetfeld und Rotation selbstkonsistent bertcksich-
tigt, liegt der Schwerpunkt der weiteren Untersuchungen auf diesem Modellansatz.
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Abbildung 3.8: Radialgeschwindigkeiten aus den Sternwindmodellen von Parker und We-
ber & Davis. Die durch die schwarze Linie begrenzten punktierten Bereiche zeigen die
Geschwindigkeiten, die die Parker-Lésungen fur die in Tab. 2.4 aufgeflhrten Sterne er-
geben. Der untere gehort zu einer Temperatur Yor- 0.5 - 10° K und der obere zu

T = 2.0 - 10° K. Zu beiden Temperaturbereichen sind fur jeweils zwei Sterne mit einer
Rotationsperiode von 30 d zu zwei verschiedenen Magnetfeldstarken die Weber & Davis-
Losungen dargestellt. Dabei gehoren die blauen Punkfg, zd 1 - 10~ T und die roten

zu B, = 10 - 10~* T. Die Lage der zu den Sternen gehdrigen Planeten wird durch das
graue Rechteck symbolisiert.

3.4.2 Lage der kritischen Punkte

Von besonderem Interesse fur die Modellierung magnetischer Wechselwirkung zwischen
kurzperiodischen Planeten und ihren Zentralgestirnen ist die Lage der kritischen Punkte
bezuglich der Planeten.

Zunéchst wird fur die Sterne aus Tab. 2.4 fir die Sonnenwindlésung,Ff.h=
1.05-10%kgs™, T' = 0.8132 - 10 K und B, = 1.435 - 10~* T, mit den entsprechenden
Sternradien und Massen die Sternwindldsungen fiir Rotationsperioden von 3 und 30 d
berechnet.

Die resultierenden Geschwindigkeitsprofile sind fir eine Rotationsperiode von 30 d in
Abb. 3.10 dargestellt. Der schraffierte Bereich zeigt die Wertebereiche, die von den ver-
schiedenen Losungen abgedeckt werden. Das Abstandsintervall, in dem sich die Planeten
befinden, ist durch das graue Rechteck markiert. Das rote Rechteck bildet die Alfvén-
Radien ab und das orangene die Lage der schnellen magnetosonischen Punkte. Die Uber-
lappung entsteht durch die verschiedenen Sternparameter. In den einzelnen Sternwind-
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Abbildung 3.9: Radialgeschwindigkeiten aus den Sternwindmodellen von Parker und We-
ber & Davis. Die Darstellung entspricht der von Abb. 3.8. Die abgebildeten Weber & Da-
vis-Losungen entsprechen einer Rotationsperiode von 3 d.

|I6sungen sind die kritischen Punkte deutlich unterscheidbar. Die Geschwindigkeit der
langsamen magnetosonischen Welle von 116 Knesreichen die Windlésungen zwi-
schen 0.0296 und 0.0449 AU. Zwei Geschwindigkeitsprofile sind gesondert abgebildet.
Die durchgezogene Linie zeigt das Geschwindigkeitsprofil von HD 46375 und die Strich-
punktlinie das vony And. Der griine Balken am rechten Rand der Abbildung markiert
die Geschwindigkeiten, die die Sternwinde bei einem Abstand von 1 AU erreichen. Dabei
ergeben sich wieder die héchsten Geschwindigkeiten fur den kleinsten und leichtesten
Stern, hier vertreten durch HD 46375. Die kleinste Geschwindigkeit bei 1 AU erreicht der
Sternwind vorv And, dem grof3ten und schwersten Stern aus Tab. 2.4.

Nach dem gleichen Prinzip sind in Abb. 3.11 die Radialgeschwindigkeiten bei einer
Rotationsperiode von 3 d dargestellt. Hier liegen die langsamen magnetosonischen Punk-
te zwischen 0.0239 und 0.0314 AU, wobei Geschwindigkeiten von 110 bis 112'kms
erreicht werden. Der Stern And, der die grol3te Masse und den grof3ten Radius der
betrachteten Sterne und bei gro3er Rotationsperiode den langsamsten Sternwind besitzt,
erreicht jetzt die hochsten Geschwindigkeiten bei 1 AU. Der langsame Wind wird aller-
dings nicht vom kleinsten und leichtesten Stern HD 46375, sondern vom schwersten der
Kleinsten Sterne aus Tab. 2.4, HD 83443, erzeugt.
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3.4 Ergebnisse der Sternwindmodelle

600

500 1

N
o
o
T
I

300 J A A E

L
| -l =

Radialgeschwindigkeit in kms !

200} e 1

100} . .

| | |
0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3
Abstand in AU

Abbildung 3.10: Geschwindigkeitsprofile fur Sternwinde nach dem Weber & Davis-
Modell bei P, ;.. = 30 d. Die Sterne entsprechen denen aus Tab. 2.4. Die schwarze Linie
gehort zum Sternwind des kleinsten und leichtesten Sterns, die Strichpunktlinie gehort
zum grof3ten und schwersten Stern. Der schraffierte Bereich zeigt die Geschwindigkeits-
intervalle, in denen die Lésungen der anderen Sterne liegen. Dabei befinden sich die Pla-
neten innerhalb der Abstéande, die durch das graue Rechteck abgedeckt werden. Die ande-
ren beiden Rechtecke geben Radius- und Geschwindigkeitsintervalle der Alfvén-Punkte
(rot) und der schnellen magnetosonischen Punkte (orange) an. Die Lage der langsamen
magnetosonischen Punkte ist im Text angegeben. Der griine Balken am rechten Rand
markiert die Geschwindigkeiten, die bei 1 AU erreicht werden.

3.4.3 Radiale Alfvén-Geschwindigkeiten und Mach-Zahlen

Die Geschwindigkeitsprofile in Abschnitt 3.4.2 wurden fir Parameter berechnet, die an
der Sternoberflachd( B, P, ..;) bzw. bei 1 AU {,,) vorgegeben wurden. Die berechne-

ten kritischen Punkte sowie die Alfvén-Punktesind somit Funktionen dieser Parameter.
Der Einfluss von Magnetfeld und Rotationsperiode auf die radiale Geschwindigkeitskom-
ponente wurde bereits in Abschnitt 3.4.1 untersucht. Die zu den Weber & Davis-Losungen
fur HD 46375 undv And gehdrenden Alfvén-Punkig und Geschwindigkeiten,, sind

in Tab. 3.1 aufgefuhrt. Als Zusatzinformation ist die radiale Geschwindigkeitskomponen-
te bei einem AUy, ; oy angegeben. Die an der Sternoberflache definierten Sternparameter
stehen im Tabellenkopf. Der verwendete Massenfluss entsgticht 1.05 - 108 kgs™!.

Der Planet HD 46375 b befindet sich in einem Abstand von 0.041 AU von seinem
Zentralgestirn, und And b in einem Abstand von 0.0597 AU. Es zeigt sich, dass bei-
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

Abbildung 3.11: Geschwindigkeitsprofile fir Sternwinde nach dem Weber & Davis-
Modell bei P, ;. = 3 d. Die Darstellung entspricht der von Abb. 3.10.

Tabelle 3.1: Alfvén-Radien, und radiale Alfvén-Geschwindigkeiten, berechnet mit
dem Weber & Davis-Modell fur HD 46375 undAnd. Variiert wurden die magnetische
Feldstarke3, an der Koronabasis, die Rotationsperidge,; und die Koronatemperatur
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T. Zusatzlich sind die Geschwindigkeiten bei 1 AlJ Ay angegeben.

0.3

T | 105K 0.5 2.0
By 110747 1 1 10 10 1 1 10 10
P | d 3 30 3 30 3 30 3 30
ra |/ AU | 0.07 0.08/ 0.33 0.52| 0.04 0.04| 0.31 0.35
HD 46375 v,, [/ kms!' | 178 133| 706 288| 409 401| 846 660
vraaul kmst | 387  313| 938 332| 777 762| 1090 765
rn [ AU | 0.09 0.09] 0.54 0.71] 0.12 0.15| 0.56 1.01
v And va, [/ kms! | 468 4422|1218 696| 263 156| 1129 340
Ur1au/ kms! | 4467 292| 1351 339| 775 723| 1450 731
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3.4 Ergebnisse der Sternwindmodelle

Tabelle 3.2: Radiale Alfvén-Mach-Zahléid, = v,./va, am Ort der Planeten HD 46375 b
undwv And b fir parallele {T) und antiparallele](]) Ausrichtung von Bahnbewegung und
Sternrotation. Die Sternwinde wurden flr die angegebenen Magnetfeldst@glander

Koronabasis sowie verschiedenen Rotationsperideen und verschiedenen Tempera-

turenT ermittelt.

T /105 K 0.5 2.0
By 11074 T 1 1 10 10 1 1 10 10
P 1d 3 30 3 30 3 30 3 30
M 0.50 0.40| 0.06 0.04/ 0.92 0.91) 0.09 0.09
HD 46375b My 0.61 0.84| 0.06 0.08 0.96 0.97/ 0.10 0.10
Maqy 1.03 0.91| 0.12 0.09| 1.00 0.98| 0.11 0.10
M 0.40 0.27| 0.05 0.03/ 0.64 0.63| 0.07 0.06
v Andb Mamy 0.42 0.55| 0.05 0.05/ 0.66 0.66| 0.07 0.07
Maqy 0.73 0.63] 0.09 0.06| 0.71 0.67| 0.08 0.07

de Planeten fiur alle Sternwindmodelle innerhalb des Alfvén-Radius liegen. Die nach
dem Parker-Modell berechneten Sternwindlésungen erreichen bei 1 AU Geschwindig-
keit von 310 kms! (v And) bzw. 313 kms! (HD 46375) bei einer Koronatemperatur
von 0.5 - 10° K. Fir die heilRe Korona mit einer Temperatur vaA - 10° K liegen die
Geschwindigkeiten bei 759 (And) bzw. 764 kms! (HD 46375). Der Einfluss von Ma-
gnetfeld und Rotation driickt sich im Weber & Davis-Modell itiAnd in einer bis zu
1.6-fachen Geschwindigkeit bei 1 AU im Vergleich zum Parker-Modell aus.

Die radiale Alfvén-Mach-Zahd/, ist definiert als das Verhaltnis von Radialgeschwin-
digkeit v, zur radialen Alfvén-Geschwindigkeity,. Fur die Sternwindmodelle aus Ab-
schnitt 3.4.1 sind die radialen Alfvén-Mach-Zahlen am Ort der Planeten, d.h. 0.041 bzw.
0.057 AU, in Tab. 3.2 zusammengefasst. Zur Berucksichtigung der Relativbewegung zwi-
schen Planet und Stern sind zwei weitere Mach-Zahlen angegeben. Dafur werden die Ef-

fektivgeschwindigkeiten
ord \? ) A
Porb und Velf, 1L = Ur * Ve + Porb

Ve, 11 = \/Uf + (% -

definiert. Der IndeX T steht flr die parallele Ausrichtung der Planetenbewegung und der
Sternrotation, wahrendl| fur ihre antiparallele Ausrichtung steht. Die Orbitalperioden
P,., der Planetenbahnen wurden Tab. 2.1 entnommen. Die mit den beiden Effektivge-
schwindigkeiten berechneten Mach-Zahlen werden in Tab. 3.2vMmit und M, be-
zeichnet.

Die Effektivgeschwindigkeit verandert die Mach-Zahlen nur geringfligig. Bei einer
Rotationsperiode von 30 d ist jedoch die Orbitalgeschwindigkeit des Planeten im Ver-
gleich zur azimutalen Geschwindigkeitskomponentees Sternwindes grof3. Gleichzei-
tig ist die radiale Alfvén-Geschwindigkeit klein, was vor allem fir die kiihlen Koronae
zutrifft. Bei antiparalleler Ausrichtung von Bahnbewegung und Sternrotation kann die Be-
ricksichtigung der Effektivgeschwindigkeit die radialen Alfvén-Mach-Zahlen auf Werte
um M, = 1 vergroRern.
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Abbildung 3.12: Entwicklung der Rotationsperiode zwischen 0.6 und 4.6 Ga in Abh&an-
gigkeit von der Sternmasse.

3.4.4 Sternmodelle mit Berlicksichtigung von Spektraltyp und Zeit

Das in den Abschnitten 3.2.1 und 3.2.2 entwickelte Modell verknlpft die Sternparame-
ter mit dem Spektraltyp und beschreibt ihre zeitliche Entwicklung. In Abb. 3.12 ist die
Entwicklung der Rotationsperiodd . fur den Zeitraum von 0.6 bis 4.6 Ga in Abhan-
gigkeit von der Sternmasse dargestellt. Dabei wurden die Rotationsperioden unter Ver-
wendung von Gl. (3.27) und Gl. (3.30) berechnet.

Der Zusammenhang zwischen Rotationsperiode und Spektraltyp wirkt sich nach den
Gleichungen (3.24) und (3.26) auch auf Magnetfeld und Massenfluss aus. Die zeitliche
Entwicklung des Magnetfeldes wird durch Gl. (3.31) beschrieben, die durch Einsetzen
von B, in Gl. (3.26) mit der Anderung des Radius, Gl. (3.32), die zeitliche Anderung
des Teilchenflusses beeinflusst. Nach dem in Abschnitt 3.2.2 beschriebenen Verfahren
wurden so fur einen linearen Zusammenhang zwischen Massenfluss und Magnetfeld, d.h.
b = 1 (Exponent des Magnetfeldbeitrages bei der Berechnung des Massenflusses nach
Gl. (3.26)), die in Abb. 3.13 und Abb. 3.14 dargestellten Magnetfelder und Teilchenflliisse
berechnet. Daflr wurde die zu Beginn dieses Kapitels beschriebene Sonnenwindldsung
als Referenzfall verwendet.

Nach dem in Abschnitt 3.2.2 beschriebenen Verfahren zur Berechnung der zeitabhén-
gigen Weber & Davis-Sternwindmodelle, ist der freie Sternparameter die Temperatur der
Korona. Dabei muss die Geschwindigkeit des Sternwindes zu jedem Zeitpunkt bei ei-
nem festen Abstand vorgegeben werden, fiir den hier 1 AU gewahlt wurde. Als Referenz
wird die zeitliche Entwicklung der Geschwindigkeit des Sonnenwindes verwendet, an die
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Abbildung 3.13: Entwicklung des Magnetfeldes an der Sternoberflache zwischen 0.6 und
4.6 Ga in Abhangigkeit von der Sternmasse.
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Abbildung 3.14: Entwicklung des Massenflusses zwischen 0.6 und 4.6 Ga in Abhangig-
keit von der Sternmasse.
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Abbildung 3.15: Entwicklung der Koronatemperatur zwischen 0.6 und 4.6 Ga.

die Dichte durch ihre Abhangigkeit von der Geschwindigkeit Gber den durch Gl. (3.28)
gegebenen Massenfluss gekoppelt ist. FUr die oben zusammengestellten Parameter sind
die zugehorigen Koronatemperaturen in Abb. 3.15 abgebildet. Fir Massen grol3er als ei-
ne Sonnenmasse ist ein deutlicher Temperaturabfall zu beobachten, obwohl die starke
Verringerung des Magnetfeldes durch die grol3eren Sternradien in der Berechnung des
Teilchenflusses teilweise kompensiert wird. Im Parker-Modell sind fur diese Sterne héhe-
re Temperaturen zum Erreichen einer festgesetzten Geschwindigkeit zu erwarten, da sie,
wie bereits in Abschnitt 3.4.1, im Vergleich zu massearmen Sternen die langsameren Win-
de haben. Indes wird im Weber & Davis-Modell die Rotation des Sterns beriicksichtigt.
Der Beitrag der Zentrifugalkrafte sorgt fur eine zusétzliche Beschleunigung des Windes,
die durch eine niedrigere Temperatur der Korona kompensiert wird, da die bei 1 AU zu
erreichende Geschwindigkeit fir alle Spektraltypen gleich festgesetzt wurde.

3.4.5 Spektraltypabhangige Sternwindmodelle fir Sterne mit Plane-
ten

Im Folgenden wird das spektraltypabhangige Sternparametermodell aus Abschnitt 3.2 fur
die Sterne mit kurzperiodischen extrasolaren Planeten aus Tab. 2.4 angewendet. Die Stern-
radien und Massen, die in dieser Tabelle angegeben sind, werden in dieser Untersuchung
als zeitlich konstant betrachtet. Dabei werden die ebenfalls in dieser Tabelle aufgefthr-
ten Farbindizes3 — V flr die Berechnung der Konvektionszeiten nach Gl. (3.23) uber-
nommen. Die weitere Vorgehensweise entspricht dem in Abschnitt 3.4.4 beschriebenen
Verfahren.
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Abbildung 3.16: Entwicklung der Rotationsperioden der Sterne mit kurzperiodischen ex-
trasolaren Planeten zwischen 0.6 und 4.6 Gyr.

Die zeitliche Entwicklung der Rotationsperioden der Zentralgestirne zwischen 0.6 und
4.6 Ga ist in Abb. 3.16 dargestellt. Ein Vergleich mit den in der Literatur angegebenen
Rotationsperioden und Altern der Sterne in Tab. 2.3 zeigt sehr grof3e Unterschiede. Diese
konnen u.a. dadurch entstehen, dass die verwendeten FarbiBdiZésicht den Farbin-
dizes der Sterne auf der ZAMS entsprechen, die in dem spektraltypabhangigen Sternpa-
rametermodell als konstant angenommen werden. Zudem wurde vernachlassigt, dass die
Sterne mit kurzperiodischen Planeten eine andere Metallizitat aufweisen als die Sonne.
Eine hohere Metallizitat driickt sich in einer Rotverschiebung des Farbindexes aufgrund
der hoheren Opazitat des Oberflachengases aus (Pizzolato et al. 2001). Eine ganz ande-
re Ursache fur die starken Abweichungen kann die Gezeitenwechselwirkung zwischen
Planet und Stern sein, wie sie z.B. von Péatzold et al. (2004) diskutiert wird. Eine durch
die Gezeitenwechselwirkung mdgliche Beschleunigung des Sterns kann der Abbremsung
entgegenwirken. Den grof3ten Einfluss wird aber die Wahl der Rotationsperioden auf der
ZAMS anhand der Rotationsperiodenverteilung von Soderblom et al. (1993) haben. Diese
gibt mittlere Werte fir die Rotationsperioden in Abhangigkeit vom Spektraltyp. Abwei-
chungen davon sind zu erwarten und kénnen sich auf das Ergebnis stark auswirken. Eine
Verstarkung des Effektes durch in Abhangigkeit vom Spektraltyp verschieden effiziente
magnetische Abbremsung ist dabei wahrscheinlich.

In der Anwendung des spektraltypabhéngigen Sternwindmodells auf die Zentralge-
stirne der kurzperiodischen extrasolaren Planeten zeigt sich, dass dieses Modell nicht ge-
eignetist, die zeitliche Entwicklung der Plasmaumgebung dieser Planeten zu untersuchen.
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3 Sternwindmodelle fur kurzperiodische Planeten

Es zeigt aber Verknuipfungen zwischen den Sternparametern auf, die fur die Interpretation
der allgemeinen Parameterstudien im folgenden Kapitel herangezogen werden, um sinn-
volle Kombinationen von Sternparametern einzugrenzen.
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4 Szenarien fur die magnetische
Wechselwirkung zwischen Stern und
Planet

Ein wichtiges Ergebnis der Sternwindmodellierungen aus Kap. 3 fur die kurzperiodischen
extrasolaren Planeten ist, dass diese sich fir die betrachteten Eigenschaften der Zentral-
gestirne innerhalb des Alfvén-Radius befinden. Dies ist gleichbedeutend mit der Aussage,
dass die Expansion der Korona und damit die Geschwindigkeit des Sternwindes am Ort
der Planeten geringer ist als die Gruppengeschwindigkeit der Alfvén-Welle. Physikalisch
gesehen ist damit die Ausbreitung von Alfvén-Wellen vom Planeten zurtick zum Stern
und damit entgegen der Expansionsrichtung der Korona maglich.

Ein derartiges Szenario ist fur die Planeten im Sonnensystem nicht bekannt, da sie
sich alle au3erhalb des Alfvén-Radius der Sonne befinden. Wird jedoch die Grél3enord-
nung der betrachteten Objekte verandert, d.h. der Stern durch einen Planeten ersetzt und
der kurzperiodische extrasolare Planet durch einen Mond, so finden sich auch im Son-
nensystem Koérper in einem Plasmaregime, in dem sich beide Objekte relativ zu einander
mit sub-Alfvénischer Geschwindigkeit bewegen. Ein bemerkenswertes Beispiel fur eine
magnetische Zweikorperwechselwirkung ist Jupiter und sein Mond lo, auf dem viele in
der Literatur vorgeschlagene Wechselwirkungsszenarien beruhen, siehe z.B. Zarka et al.
(2001) und Shkolnik et al. (2005). Diese werden in diesem Kapitel aufgegriffen und auf
der Grundlage des Weber & Davis-Modells untersucht. Die dabei betrachteten Aspekte
sind notwendige Voraussetzungen fur Radiostrahlung und Abschatzungen des Energie-
eintrags durch den Sternwind in mdgliche planetare Magnetospharen. Desweiteren wird
ein durch Alfvén-Wellen erzeugtes Stromsystem zwischen Stern und Planet untersucht.
Eine weitere, wesentlich energiereichere Art der Wechselwirkung ist die von Rubenstein
und Schaefer (2000) auf kurzperiodische Planeten zurtickgeflhrte Entstehung von stella-
ren Superflares. Dieses Modell wird am Ende dieses Kapitels vorgestellt und diskutiert.

4.1 Das lo-Jupiter-Szenario

Der Gasriese Jupiter, ca. 5.2 AU von der Sonne entfernt, dient als Namensvetter fur die
massereichen kurzperiodischen extrasolaren Planeten, den Heil3en Jupitern. Jupiter rotiert
mit einer Rotationsperiode von 9 h 55 min sehr schnell und hat ein gro3es magnetisches
Dipolmoment vonM; = 1.55 - 10 Am?2. Die Dipolachse ist gegeniber der Rotations-
achse un9.6° geneigt. Bei einem Radius von 71492 km fuhrt dies zu einer Feldstarke am
Aquator von 428000 nT und einer Ausdehnung der Magnetosphéare von 50 bi3;100
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In 5.9 R; Abstand befindet sich Jupiters nachster Galileischer Mond lo, der eine Orbi-
talperiode von 1.7691 d hat. Mit einem Radius von 1821 km ist er ein Viertel mal so
grol3 wie die Erde. Aufgrund seiner grof3en Nahe und der 1:2:4-Resonanz mit Europa
und Ganymed ist lo der vulkanisch aktivste Kérper im Sonnensystem. Dies macht ihn zur
wichtigsten Plasmaquelle in der Jupitermagnetosphére, was sich vor allem in der Existenz
eines Plasmatorus ausdriickt. Da seine Orbitalperiode von ca. 41 h wesentlich langer als
die Rotationsperiode von Jupiter ist, betragt die Relativgeschwindigkeit zwischen lo und
seiner Plasmaumgebung 57 krhsDies fuihrt zu einer Alfvén-Mach-Zahl von 0.3 (Saur
2000). lo befindet sich damit in einem sub-Alfvénischen Plasmaregime.

Konsens der Missionen Pioneer, Voyager und Galileo ist, dass eine starke elektroma-
gnetische Wechselwirkung zwischen lo und Jupiter existiert, obwohl lo kein intrinsisches
Magnetfeld hat. Einen kurzen Uberblick hieriiber gibt z.B. Saur (2000). Ein besonderes
Kennzeichen fur die Beziehung, in der Jupiter, seine Magnetosphare und lo stehen, sind
los FuBpunkte in Jupiters Aurora. Dabei handelt es sich um Bereiche erhdhter Strahlungs-
intensitat, die die Position des Satelliten entlang der Feldlinien auf die obere Atmosphére
Jupiters projiziert widerspiegeln. Auch die anderen der Galileischen Satelliten weisen sol-
che Ful3punkte in Jupiters oberer Atmosphare auf.

Eine genauere Betrachtung des Spektrums von Jupiters Radiostrahlung zeigt einen
Anteil im Dekameterbereich, der durch lo kontrolliert wird und als lo-DAM bezeichnet
wird. Dies wird auch als lo-Effekt bezeichnet. Sie entsteht im konvergierenden Bereich
der Flussréhre, die lo und Jupiter miteinander verbindet. Zarka (1998) beschreibt in sei-
nem Ubersichtsartikel nicht nur die einzelnen Anteile der Radiostrahlung der Radioplane-
ten im Sonnensystem, sondern gibt auch einen Uberblick Giber verschiedene Entstehungs-
modelle. Als Entstehungsmodell fur die lo-DAM wird die Zyklotron-Maser-Instabilitat
(CMI) favorisiert. Vor allem im Hinblick auf die Beobachtung von kurzperiodischen ex-
trasolaren Planeten ist die planetare Radiostrahlung von besonderem Interesse. Dabei gibt
es zwei Szenarien: Planetare Radiostrahlung, die in der planetaren Magnetosphare durch
die Wechselwirkung mit dem Sternwind entsteht (siehe z.B. Grielmeier et al. 2005a),
und ein lo-Jupiter ahnliches Szenario, in dem der Planet die Rolle von lo tbernimmt und
Jupiter durch den Stern ersetzt wird (siehe z.B. Zarka et al. 2001).

4.1.1 Zyklotron-Maser-Instabilitat als Ursache von Radiostrahlung

Den funf Planeten mit starken intrinsischen Magnetfeldern im Sonnensystem, Erde, Ju-
piter, Saturn, Uranus und Neptun ist das Auftreten von Aurora-Radiostrahlung gemein-
sam. Die primare Energiequelle ist der Sonnenwind. Fur Jupiter spielt auch die Wech-
selwirkung vor allem mit seinem innersten Mond lo (lo-DAM Strahlung), aber auch mit
Ganymed und Europa eine tragende Rolle bei der Erzeugung und Kontrolle eines Teils
der Radiostrahlung. Fir ein detaillierten Uberblick Giber Beobachtungen und verschie-
dene Theorien sei auf Zarka (1998) verwiesen. Im Folgenden wird die Zyklotron-Maser-
Instabilitdt betrachtet, die nach Zarka (1998) zu der am weitesten entwickelten und akzep-
tierten Theorie zur Erzeugung von Aurora-Radiostrahlung gehort. Die Klasse an Masern
(MicrowaveAmplification by StimulatedEmission ofRadiation), die hier von Interesse
ist, verstarkt Strahlung von Frequenzen in der Nahe der Elektronen-Zyklotron-Frequenz
oder ihrer héheren harmonischen Moden.

Dabei sind die grundlegenden Voraussetzungen fir die Entstehung der Zyklotron-
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4.1 Das lo-Jupiter-Szenario

Maser-Strahlung eine Inversion der Elektronenpopulation im Vergleich zur Gleichge-
wichtspopulation und ein starkes Magnetfeld, so dass die Zyklotronfrequenz der Elek-
tronen

B
Qoo = 2 (4.1)
grol3er als die Plasmafrequenz der Elektronen
2
Wpe = | | <€ (4.2)
meEo

ist. Dabei iste die Ladung der Elektronem;. undn, ihre Masse und Teilchendichte und
ey die elektrische Feldkonstante. Das Verhaltnis von Zyklotron- zu Plasmafrequenz wird
im Folgenden mitf.. .. = Q./wpe bezeichnet, wobei nach Bedingungen gesucht wird,
unter denen

feepe >> 1 (4.3)

gilt. Ist Gl. (4.3) nicht erfullt, ist die Wahrscheinlichkeit grof3, dass die freie Energie nicht
direkt in elektromagnetische Energie umgewandelt wird, sondern in verschiedenen Plas-
mawellen dissipiert. Eine Zusammenfassung der Theorie zu stellaren Masern geben Dulk
(1985) und, bezogen auf die Erzeugung der Radiostrahlung verbunden mit planetarer Au-
rora, Zarka (1998). Der Entstehungsmechanismus wird im Folgenden kurz erlautert.

Die am haufigsten auftretende Form der Populationsinversion ist in astrophysikali-
schen Anwendungen nach Dulk (1985) die Verlustkegelverteilung. Sie entsteht z.B., wenn
Elektronen in magnetischen Flussrohren mit konvergierenden Fu3punkten in einer dich-
ten Atmosphare beschleunigt werden. Dies ist z.B. bei Feldlinien planetarer Magneto-
spharen oder in magnetischen Flussréhren aktiver Regionen von Sternen der Fall. Die
Beschleunigung der Elektronen entsteht dabei beispielsweise durch Heizprozesse oder
Rekonnexion. Die damit verbundene Energieverteilung lasst sich in einen zum Magnet-
feld parallelen und einen senkrechten Anteil aufspalten. Fir den Verlustkegel-Maser ist
das Vorhandensein beider Komponenten Voraussetzung, wobei die Energieanteile nicht
gleich sein mussen. Typische Elektronenenergien liegen zwischen 10 keV und 1 MeV.

Ist der Einfallswinkel der Elektronen an den Fuf3punkten der konvergierenden ma-
gnetischen Flussrohren kleiner als ein kritischer Winkgl dann werden sie nicht mehr
reflektiert, sondern werden von der dichteren Atmosphare absorbiert. Fir eine symmetri-
sche Flussréhre gilt

B

1/2
. top

e = arcsin ( ) .
Bfoot

Typische Werte fur das Verhéltnis der Magnetfeldstarken am oberen Ende einer Flussroh-
re (Biop) Zum Fusspunktfs,..) konnen zwischen 0.1 bis 0.5 liegen, wobei 5 bis 30 % der
Elektronen verloren gehen.

In einem kalten und stark magnetisierten Plasma ist fur die O- und X-Moden der
Larmor-Radius

. meU |
e eB
der Elektronen klein im Vergleich zur senkrechten WellenlahgeDadurch erscheinen
das zeitabhéngige elektrische F#dind das Magnetfeld3 aus Sicht der Elektronen als
homogen. Die elektrische Kraft tbertrifft die Lorentz-Kraft, wodurch die X-Mode von
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den Elektronen als ein rotierendes elektrisches Feld wahrgenommen wird. Die Aniso-
tropie der Elektronenpopulation, die durch den Verlustkegel erzeugt wird, liefert die fur
den Maser bendtigte freie Energie. Dabei ist durch den Verlustkegel in einem Bereich
der Verteilungsfunktion die Elektronenpopulation im Vergleich zu einer Gleichgewichts-
verteilung verringert. Elektronen aus einem Bereich hoherer Energie, die durch Wechsel-
wirkung mit einer Welle in diesen Bereich gelangen, konnen Energie an die Welle abge-
geben. Durch den Teilchenverlust stehen weniger Elektronen zur Verfigung, die Energie
von der Welle absorbieren kénnen. Netto kann eine Verstarkung der Welle stattfinden. Bei
feepe >> 1 kbnnen Stol3e aufgrund der geringen Teilchendichte vernachlassigt werden,
und eine kinetische Beschreibung wird notwendig. Fir diese sei auf Wu und Lee (1979),
Dulk (1985) und Zarka (1998) verwiesen.

Kurzperiodische extrasolare Planeten und Radiostrahlung werden mit zwei verschie-
denen Ansatzen in Verbindung gebracht. Ein Ansatz wird von Zarka et al. (2001) vorge-
schlagen. Als eine Art riesiges lo-Jupiter System begunstigt der Planet Radiostrahlung,
deren Quellen im Sternwind selbst zu finden sind. Ein anderer Ansatz entspricht dem
eines Planeten mit Magnetfeld, bei dem der Sternwind die Radiostrahlung kontrolliert.
Abschatzungen hierfir geben z.B. Farrell et al. (1999). Auch Zarka et al. (2001) erwar-
ten starke Radiostrahlung aufgrund des hohen Energieeintrags durch den Sternwind in
die Magnetosphare. Bisher war die Suche nach Radiostrahlung von extrasolaren Planeten
nicht erfolgreich, wie Bastian et al. (2000) berichten. Die Mdglichkeiten mit gegenwarti-
gen Instrumenten werden von Rucker (2002) diskutiert. Eine detaillierte Betrachtung zur
Radiostrahlung geben GrielBmeier et al. (2005a), die den Sternwind als zum Sonnenwind
unterschiedlich betrachten und das Alter der untersuchten Planetensysteme mit berick-
sichtigen. Beide Ansatze werden in den nachsten beiden Abschnitten auf Grundlage des
Weber & Davis—Sternwindmodells weiter verwendet.

4.1.2 Sternwinde als Quelle fir Radiostrahlung

Eine notwendige Voraussetzung fur die Entstehung der Zyklotron-Maser-Instabilitat ist,
wie in Abschnitt 4.1.1 erlautert, dass die Zyklotronfrequenz der Elektronen wesentlich
groRRer ist als ihre Plasmafrequenz. Einsetzen von Gl. (4.1) und Gl. (4.2) in Gl. (4.3) zeigt,
dass dafur

€0
— B?>>n,
Me

gelten muss. Dabei ist nach Gl. (3.18) und GlI. (3.14)

4 2
BzzngrBZ:Bf(&) <1+<“@_—7ﬂ*)>
r Uy

abhangig von der Magnetfeldstarke an der Basis der Koyndem Sternradiu®,, der
Rotationsgeschwindigkeit des Stetns dem Abstand vom Sternund den Geschwin-
digkeitskomponenten des Sternwindesundv,. Die Abhangigkeit von der Geschwin-
digkeit ist Uber die Radialkomponente mit einer Abhangigkeit von Massenflyasnd
Teilchendichten verknupft. Das Frequenzverhaltnis ist damit stark abhangig von den
Sternparametern, die sich allerdings in ihrem Einfluss auf das Ergebnis unterscheiden.
Wie wichtig die einzelnen Anteile flr das resultierende Frequenzverhéltnis sind, wird im
Folgenden untersucht.
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4.1 Das lo-Jupiter-Szenario

Einfluss von Radius und Masse

Zunachst wird der Einfluss von Radius und Masse des Sterns auf das Frequenzverhélt-
nis untersucht. Dabei werden beide Parameter im Bereich von 0.5 big 1bdzw. 0.5

bis 1.5M. unabhangig voneinander variiert. Die Temperatur der Korona betragt fur alle
Rechnungefi’ = 2.0-10° K und die Magnetfeldstarke an der Sternoberflacha 0~ T.

Der Massenfluss wird mit dem Oberflachenverhéltnis von Stern zu Sonne skaliert, d.h.

2
E,, = (R*) -1.05 - 108 kgs ™,
Re

um die unterschiedlich groRen Sternoberflachen auszugleichen. Wirde nun die Rotati-

onsperiode auf einen konstanten Wert gesetzt, beinhalteten die Sternwindldsungen noch
den Einfluss der unterschiedlichen Zentrifugalkraft aufgrund der verschiedenen Radien.

Deshalb wird zum Ausgleich fur einen Stern it = 1.0 R, und einer Rotationsperiode

P, .ot = 3 d die Zentrifugalbeschleunigung

Ar?
P2

*,rot

a, = QER* = R,

berechnet. Damit folgt als Rotationsperiode fir die einzelnen Sterne

P*,rot = 27T 9

was zur Folge hat, dass trotz der verschiedenen Radien die Sternwinde die gleiche Zen-
trifugalbeschleunigung an der Sternoberflache erfahren. Die Ergebnisse sind in Abb. 4.1
fur einen Abstand vom Stern von 0.0225 AU dargestellt. Es zeigt sich, dass der Einfluss
des Radius auf das Frequenzverhaltnis gré3er ist als der Einfluss der Masse. Dies spiegelt
die Abhéangigkeit des MassenflussEs und des magnetischen Flusgés vom Radius

wider.

Einfluss von Magnetfeld und Rotationsperiode

Am Beispiel eines Sterns mit solarer Masse und Radius M,h= 1M, undR, = 1R,

wird der Einfluss von Magnetfeld und Rotationsperiode auf das Frequenzverlféaltnis
untersucht. Der Massenfluss betragt = 1.05 - 10® kgs™! bei einer Koronatemperatur
vonT = 2.0 - 10° K. Das Frequenzverhaltnis ist in Abb. 4.2 in Abhangigkeit von Ro-
tationsperiode und Magnetfeld an der Sternoberflache fir einen Abstand von 0.0225 AU
dargestellt. Der Einfluss der Rotationsperiode im modellierten Bereich von 3 bis 30 d ist
vernachlassigbar, nur um 3 d ist ein leichter Anstieg des Frequenzverhaltnisses zu ver-
zeichnen. Das Magnetfeld hingegen steuert das Frequenzverhaltnis bei konstantem Mas-
senfluss linear. Das Frequenzverhéltnis steigt bei zunehmendem Magnetfeld.

Einfluss von Temperatur und Massenfluss

Der Einfluss der Koronatemperatur aff . wird fur einen Stern mit solarer Masse und
Radius, d.hM, = 1M und R, = 1R, fur verschiedene MassenfliisBg untersucht.
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Abbildung 4.1: Frequenzverhaltnisse bei 0.0225 AU in Abh&ngigkeit von Sternmasse und
Radius bei konstanter Temperaflir= 2.0 - 10° K und konstantem Magnetfel®, =
15-10~* T. Die Zentrifugalbeschleunigung entspricht einem Sternfpit= 1 R, und

einer Rotationsperiode voR, ,,, = 3 d. Der Massenfluss voh05 - 10® kgs™ fiir einen

Stern mitR = 1R, ist entsprechend des Oberflachenverhéaltnisses skaliert.

Die Rotationsperiode ist auf 3 d festgesetzt und das Magnetfeltbauf)—* T. Die Er-
gebnisse sind fur einen Abstand vom Stern von 0.0225 AU in Abb. 4.3 dargestellt. Zur
Beurteilung des Einflusses des Massenflugsgist in Abb. 4.4 die Abhangigkeit des Fre-
guenzverhaltnisses vom Massenflussfiie 1- 10K, T'=2-10° Kund7T = 3 - 105 K
abgebildet. Dabei ist das Verhaltnis zwischen den Werten bei zwei verschiedenen Tempe-
raturen zu einem Massenfluss immer konstant, d.h. in doppeltlogarithmischer Darstellung
verlaufen die Kurven parallel.

Es wird deutlich, dass neben dem Magnetfeld die Temperatur der Korona und der
Massenfluss eine entscheidende Rolle spielen. Mit einer geeigneten Kombination der ver-
schiedenen Sternparameter kann folglich ein Stern konstruiert werden, fir den entlang
einer Flussrohre, die Planet und Stern verbinggt,. >> 1 ist, und somit eine not-
wendige Voraussetzung fur die CMI erfullt ist. Der CMI-Kandidat hat gtinstigenfalls eine
kleine Masse, einen grol3en Radius, eine hohe Temperatur der Korona, ein starkes Ma-
gnetfeld und dabei einen geringen Massenverlust. Ein Vergleich mit den Ergebnissen aus
Abschnitt 3.2.1, in dem die Sternparameter mit dem Spektraltyp fir Sterne auf der ZAMS
verknipft wurden, zeigt jedoch, dass dies zumindest fur Hauptreihensterne der Spektral-
klassen G bis M nicht zutrifft. Obwohl nach dem Modell massenarme Sterne klein sind,
haben sie starke Magnetfelder. Diesem, im Hinblick auf die Entstehungsmadglichkeit der
CMl vorteilhaften Zusammenhang, wirkt die damit verbundene Erhéhung des Massenver-
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Abbildung 4.2: Frequenzverhéltnisse bei 0.0225 AU in Abhangigkeit von Rotationsperi-
ode und Magnetfeld bei konstantem Massenfluss Mgn= 1.05 - 10® kgs™! fur einen
Stern mit solarer Masse und Radius.

lustes entgegen. Damit ist zu erwarten, dass fur Hauptreihensterne das Frequenzverhaltnis
feepe €h€r UNglnstig fur die Entstehung der CMl ist.

4.2 Wechselwirkung zwischen Sternwind und planetarer
Magnetosphare

Fur die folgende Abschéatzung der Energiezufuhr der Magnetosphéare eines kurzperiodi-
schen extrasolaren Planeten durch den Sternwind wird zunachst mit den in Abschnitt 2.2.1
abgeschatzten magnetischen Momenten der substellare Punkt der Magnetosphare fir die
in Abschnitt 3.4 modellierten Sternwinde bestimmt. Der substellare Punkt wird dann im
Folgenden als charakteristische Lange fur die rAumliche Ausdehnung der planetaren Mag-
netosphére verwendet.

Die Entfernung des substellaren Punktes vom Planetenzeitsuist gegeben durch
das Druckgleichgewicht von Sternwind und Magnetosphére. Dabei deformieren der dy-
namische Drucky, s, und der Druck des Sternwindmagnetfelges,, die dem Stern
zugewandte Seite der Magnetosphéare. Auf Seiten der planetaren Magnetosphére steuern
die Magnetfelddriicke des planetaren Dipolfeld&s; und eines durch Magnetopausen-
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Abbildung 4.3: Frequenzverhéltnisse bei 0.0225 AU in Abhangigkeit von Koronatempe-
ratur und Teilchenfluss bei konstanté®p = 15 - 10~* T und einer Rotationsperiode von

P, .ot = 3 d fiir einen Stern mit solarer Masse und Radius. Die gestrichelte Linie markiert
ein Verhéltnis von eins.

strome induzierten Magnetfeldés,,. entgegen. Das Druckgleichgewicht entspricht

Pd,sw + PBsw = (de + Bmc)2 ) (44)

2410
wobei, Grielimeier et al. (2004) folgend, von einer Magnetosphéare ohne Atmosphare aus-
gegangen wird, daflr aber der Magnetdruck des Sternwindes mit bertcksichtigt wird
(Preusse et al. 2005). Da die Atmosphére des Planeten fehlt, wird der Plasmadruck in
Gl. (4.4) nicht mit berucksichtigt. Grieimeier et al. (2004) argumentieren, dass eine Be-
schreibung vorB,,,. mit Kugelfunktionen am substellaren Punkt durch das Planetenma-
gnetfeld approximiert werden kann und folgern

Bpaq + Be = 2foBpa- (4.5)

Der Formfaktorf, beschreibt die Form der Magnetosphare. Im Gegensatz zu GrielBmeier
et al. (2004), dief, = 1.16 fUr eine nicht-sphérische Magnetopause verwenden, wird
fo = 1.5 gesetzt, wobei eine spharische Magnetosphérenform angenommen wird. An der
Magnetopause ist das planetare Magnetfeld gegeben durch

_HOM

B.,= P07
Pd T 4 R3,

(4.6)
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Abbildung 4.4: Frequenzverhaltnisse bei 0.0225 AU in Abhangigkeit von Teilchenfluss
und Koronatemperatur bei konstantéin= 1.5 - 1072 T und einer Rotationsperiode von

P, .ot = 3 d fiir einen Stern mit solarer Masse und Radius. Die gestrichelte Linie markiert
ein Verhaltnis von eins.

mit dem planetaren Dipolmomem. Die Abschéatzung des Dipolmomentes erfolgt wie
in Abschnitt 2.2.1 beschrieben.
Einsetzen von

B? B+B
Pdsw = =
240 2410
mit B dem Magnetfeld des Sternwindes in Gl. (4.6) und Gl. (4.5) in GI. (4.4) fuhrt zu
1
feugM? ¢
Ry = 4.7
(47?2 (2popv? + B?) (4.7)

fur den Abstand des substellaren Punktes.
Der Poynting-Fluss des Sternwindes wird gemaf

S = iE x B (4.8)
Ho
berechnet, wobei angenommen wird, dass das Magnetfeld im Sternwindplasma eingefro-
ren ist. Dadurch folgt fir das elektrische Fditl= —v x B mit v = (v,,0,v,)" und
B = (B,,0, B,)". Aus dem Weber & Davis—Modell ist mit Gl. (4.8) die radiale Kompo-

nente des Poyntingflusses gegeben durch
1
Sy = — (v,B% —v,B,B,) . (4.9)

Ho
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Ist die Querschnittsflache der Magnetosph&Rg , kann nach Perreault und Akaso-
fu (1978) und D’Angelo und Goertz (1979) der Energiefluss in die Magnetosphére ab-
geschatzt werden. Dafur wird angenommen, dass die Sternwindparameter, die das We-
ber & Davis-Modell liefert, senkrecht zur Ekliptik nicht variieren. Multiplikation der Ra-
dialkomponente des Poynting-Flusses mit der Querschnittsflache liefert die in die Magne-
tosphare eingetragene Leistung

P:S-WR2:”R;@zﬂ—vsz) (4.10)
s m /[,O T ) p=r=e) *

P ist eine obere Grenze fur die Energiezufuhr in die Magnetosphére durch den Sternwind,
da der Einfluss der relativen Orientierung der Magnetfelder zueinander hierbei nicht be-
ricksichtigt wird.

4.2.1 Abhangigkeit der Energieeinspeisung von den Sternparame-
tern

Zunachst wird die Abhangigkeit der der Magnetosphare zugefuhrten Ernénrgia den
Sternparametern Radidg und Massé\/, untersucht. Die fur die Berechnungen verwen-
dete Koronatemperatur betrdfjt= 2.0 - 10° K, die Magnetfeldstarke an der Basis der
Korona wird aufl5-10~* T festgesetzt. Wie in Abschnitt 4.1.2 beschrieben, wird der Mas-
senflusg’,, = 1.05-10% kgs™! um das Oberflachenverhaltnis in Bezug zu einem Stern mit
R = 1R angepasst und die Rotationsperiode durch Festhalten der Zentrifugalbeschleu-
nigung eines Sterns mit = 1R, und einer Rotationsperiode von 3 d vorgegeben. Der
fur die Berechnung verwendete Planet befindet sich jeweils in 0.0225 AU Abstand mit ei-
nem Radius von ;. Die Ergebnisse sind in Abb. 4.5 dargestellt. Dabei gehért die obere
Flache zu einem magnetischen Dipolmoment va¥t 5, die untere zeigt zum Vergleich
die Ergebnisse miM = 0.01.Mj. Es zeigt sich, dass der Einfluss von Sternradius und
Masse auf die maximal durch den Sternwind in die Magnetosphére zugeflhrte Energie
innerhalb einer GrélRenordung liegt.

Der Einfluss von Magnetfeldstarke und Rotationsperiode wird anhand eines Sterns
mit R, = 1R, und M, = 1M, mit F,,, = 1.05-10% kgs™! undT = 2 - 10° K untersucht.
Der Planet wird analog wie oben in einem Abstand von 0.0225 AU angenommen. Sein
magnetisches Dipolmoment betréight;. Die Ergebnisse sind in Abb. 4.6 dargestellt.
Die Energie, die durch einen Sternwind eines schnell rotierenden Sterns mit starkem Ma-
gnetfeld einer planetaren Magnetosphare zugefuhrt werden kann, ist bis zu zwei Grél3en-
ordnungen hdher als bei einem langsam rotierenden Stern mit schwachem Magnetfeld.

4.2.2 Magnetopausenabstande und Energieeinspeisung

Fir die Abschéatzung der Magnetopausenabstande und der moglichen Energieeinspeisung
durch den Sternwind fir die kurzperiodischen extrasolaren Planeten werden die model-
lierten Sternwinde aus Abschnitt 3.4.2 verwendet. Grundlage hierfur bildet die Sonnen-
windlésung mitF,,, = 1.05-10® kgs™*, 7' = 0.8132- 10 Kund B, = 1.435-10~* T. Mit

diesen Werten werden fur die Sterne aus Tab. 2.4 unter Verwendung der entsprechenden
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Abbildung 4.5: Einfluss von Sternradius und Sternmasse auf den Energieeinspeisung in
die Magnetosphare eines Planeten mit Jupiterradius in 0.0225 AU Abstand vom jeweili-
gen Stern. Die obere Flache gehért zu einem magnetischen DipolmomehMigndie

untere zW.01Mj.

Sternradien und Massen die Sternwindldsungen fir Rotationsperioden von 3 und 30 d be-
rechnet. Fir die Berechnung der Magnetopausenabstéande werden die kleinsten und groR3-
ten magnetischen Momente aus Tab. 2.2 verwendet.

In Abb. 4.7 sind die Magnetopausenabstéande fir eine Rotationsperiode des Sterns
von 3 d fUr die entsprechend bezeichneten Planeten dargestellt. Die grauen Balken zeigen
die Magnetopausenabsténde, die mit den minimalen magnetischen Momenten berechnet
wurden. Das untere Ende des Balkens entspricht dem Magnetopausenabstand fir die Pla-
neten in den in Tab. 2.1 aufgefihrten Abstanden, das obere Ende fur einen Abstand von
1 AU. Die Ausdehnung des Balkens zeigt somit den Unterschied in der Ausdehnung der
Magnetosphéare. Die schwarzen Balken zeigen in gleicher Darstellung die Ergebnisse mit
den maximalen magnetischen Momenten.

Die Magnetopausenabstande sind fur eine Rotationsperiode des Sterns von 30 d ana-
log in Abb. 4.8 dargestellt.

Es wird deutlich, dass durch den geringeren Druck des Sternwindes, der Magneto-
pausabstand der planetaren Magnetospharen bei einem Abstand des Planeten von 1 AU
wesentlich groRer ware, als im wirklichen Abstand. Dennoch ist die Leistung der Wech-
selwirkung in der N&he des Sterns erheblich gréf3er als bei 1 AU. Zur Veranschaulichung
istin Abb. 4.9 das Verhéltnis der Leistung zwischen wirklichem Abstand der Planeten und
der Leistung bei einem Abstand von 1 AU fur verschiedene Rotationsperioden der Ster-
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Abbildung 4.6: Einfluss von Sternmagnetfeld und Rotationsperiode auf die Energieein-

speisung in die Magnetosphare eines Planeten mit Jupiterradius in 0.0225 AU Abstand
vom jeweiligen Stern. Das magnetische Dipolmoment des Planeten betagt

ne dargestellt. Dabei entsprechen die grauen Balken der Rotationsperiode von 3 d, die
schwarzen der von 30 d. Das Verhaltnis ist unabhéangig von der Wahl der magnetischen
Momente.

Die maximale Leistung ist fur die verschiedenen Rotationsperioden der Sterne in
Abb. 4.10 dargestellt. Dabei entsprechen die oberen Enden der Balken einer Rotationspe-
riode von 3 d, die unteren einer Rotationsperiode von 30 d. Die Ergebnisse, die mit den
minimalen magnetischen Momenten erhalten wurden, sind in grau dargestellt, die Ergeb-
nisse, die zu den maximalen magnetischen Momenten gehdren, in schwarz.

Eine Betrachtung von Gl. (4.10) und GlI. (4.7) erklart, warum, obwohl Magnetfeld und
Magnetopausenabstand mit der gleichen Potenz in die Berechnung der Leistung eingehen,
die Leistung am realen Abstand der Planeten wesentlich hoher ist, als bei einem Abstand
von 1 AU. Das Magnetfeld fallt mit dem Abstand schneller ab als der Magnetopausenab-
stand unter dem abnehmenden magnetischen Druck anwachsen kann. Der Beitrag durch
die Zunahme der Windgeschwindigkeit in Gl. (4.10) kann zudem nur einen Teil des Ma-
gnetfeldbeitrages in Gl. (4.7) kompensieren.

Fur die Magnetosphére der Erde sind zwei Prozesse erkennbar, durch die in die Ma-
gnetosphare eingespeiste Energie dissipiert wird, s. z.B. Baker et al. (1986), Rostoker
et al. (1987), Lu et al. (1998) und Sun et al. (1998). Fur den ersten Prozess ist die di-
rekte Ohm’sche oder konvektive Dissipation der Energie, etwa in der lonosphéare oder im
Ringstromsystem charakteristisch. Dahingegen zeichnet sich der zweite Prozess durch die
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Abbildung 4.7: Magnetopausenabstande flr die entsprechend bezeichneten Planeten. Die
Rotationsperiode des Sterns betragt 3 d. Die grauen Balken zeigen die Ergebnisse mit
den minimalen magnetischen Momenten der Planeten aus Tab. 2.2 und die schwarzen die
mit den maximalen magnetischen Momenten. Die Unterkante der Balken entspricht den
Werten im realen Abstand der Planeten, die Oberkante einem Abstand von 1 AU vom
Zentralgestirn.

N
o

|

Magnetopausenabstand in RJ

[N
ol

|

|

1

o

ol

|

0

zeitweilige Speicherung der Energie im Magnetospharenschweif (loading) und der pl6tz-
lichen Energiefreisetzung wahrend des Teilsturm-Prozesses (unloading) aus. Die Zeit
tioad, IN der die Energie im Magnetospharenschweif gespeichert wird, betragt in der Re-
gel ~ 1 h. Der Vergleich zwischen den Ergebnissen fir die Planeten an ihrem realen
Orbit bzw. in einem fiktiven Abstand von 1 AU zeigt, dass die Energieeinspeisung am
realen Orbit um zwei bis drei Grol3enordnungen hdher ist. Das lasst erwarten, dass Strah-
lungsereignisse, die mit der Dissipation der durch den Sternwind zur Verfligung stehenden
Energie verknipft sind, weitaus intensiver ablaufen, als es z.B. von der Erde bekannt ist.

4.3 Das HD 179949 b-Szenario

Shkolnik et al. (2003), Shkolnik et al. (2004), Shkolnik (2004) und Shkolnik et al. (2005)
untersuchten chromospharische Call H- und K-Emissionen von Sternen mit kurzperiodi-
schen extrasolaren Planeten. Ziel dieser Studien war die Beobachtung nachtlicher Modu-
lationen der Call H- und K-Emissionen der Zentralgestirne. Call H- und K-Emissionen
im Kern der Spektrallinien entstammen der Chromosphére und werden als Aktivitatsin-
dikatoren verwendet. Aktivitat auf sonnendhnlichen Sternen kann verschiedene Ursachen
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Abbildung 4.8: Magnetopausenabstande flr die entsprechend bezeichneten Planeten. Die
Rotationsperiode des Sterns betragt 30 d. Die Darstellung entspricht der in Abb. 4.7.

haben, wie z.B. die Existenz von Sternflecken. Cuntz et al. (2000) postulierten eine mog-
liche Verstarkung der stellaren Aktvititat durch magnetische Wechselwirkung mit einem
kurzperiodischen planetaren Begleiter. Solche Art der Wechselwirkung mit einer daraus
resultierenden erhdhten Anzahl an Sternflecken ist aus RS Canum Venaticorum &hnlichen
Doppelsternsystemen bekannt (s. z.B. Shkolnik 2004). Deshalb fihren Shkolnik et al.
(2005) als Bedingungen fur auf eine auf Planeten riickfihrbare chromospharische Aktivi-
tat folgende Kriterien an:

e Bei magnetischer Wechselwirkung entspricht die Periode der Aktivitat der Orbital-
periode des Planeten, fur Gravitationswechselwirkung der halben Orbitalperiode.

e Nach Cuntz et al. (2000) ist das Maximum der Aktivitat in der Nahe des sub-
planetaren Punktes.

e Die Aktivitat dauert lAnger als die normale Lebensdauer eines Sternfleckens an.

Fur die Sterne HD 179949 undAnd zeigen die Emissionen zeitliche Variationen, deren
Periode mit derjenigen der zugehorigen kurzperiodischen Planeten Ubereinstimmt. Die
Phasenwinkel betragen fir HD 17994@ und firv And 180° (Shkolnik et al. 2005).

Nach Shkolnik et al. (2003), Shkolnik (2004) und Shkolnik et al. (2005) erftllen die fur
HD 179949 undv And beobachteten nachtlichen Modulationen der Ca Il H- und K-
Emissionen die 0.g. Kriterien und sprechen damit fuir eine magnetische Wechselwirkung
zwischen Planet und Stern.
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Abbildung 4.9: Verhéltnis von Leistung bei wirklichem Abstand der Planeten zur Leistung
bei einem Abstand von 1 AU bei einer Rotationsperiode von 3 d (graue Balken) und einer
Rotationsperiode von 30 d (schwarze Balken).

Im Folgenden wird diese Art der Wechselwirkung im Rahmen eines durch Alfvén-
Wellen erzeugten Stromsystems, kurz Alfvén-Fliigel-Modell, betrachtet und in seiner An-
wendbarkeit fir das HD 179949 b-Szenario ndher untersucht.

4.3.1 Alfvéen-Flugel-Modell

Jupiter und seine inneren Galileischen Monde wie lo und Ganymed sind tber ein Strom-
system miteinander verbunden, in dem Alfvén-Wellen eine tragende Rolle fir den Strom-
transport entlang der Flussrohre spielen, siehe z.B. Neubauer (1980), Goertz (1980), Neu-
bauer (1998), Kopp und Schréer (1998) und Neubauer (1999). Zarka et al. (2001) schlagen
fur kurzperiodische extrasolare Planeten, die sich innerhalb des Alfvén-Radius befinden,
ein &hnliches Szenario vor, das Shkolnik et al. (2005) in ihrer Interpretation der erhdhten
chromospharischen Aktivitat von HD 179949 undnd aufgreifen. Analog wird in die-
sem Abschnitt verfahren, wobei die Grundlage wieder das Weber & Davis-Modell bildet
und die Abhéngigkeit des Szenarios von den Sternparametern untersucht wird. Anschlie-
Rend werden die Planeten aus Tab. 2.1 gesondert betrachtet.

Mit der Alfvén-Geschwindigkeit
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Abbildung 4.10: Maximale Leistung fur die entsprechend bezeichneten Planeten aus
Tab. 2.1 fur verschiedene magnetische Momente. Die grauen Balken beziehen sich auf
die minimalen magnetischen Momente aus Tab. 2.2, die schwarzen auf die maximalen.
Die Oberkante der Balken gehort zu einer Rotationsperiode von 3 d, die Unterkante zu
einer Rotationsperiode von 30 d.

sind die Alfvén-Charakteristiken gegeben durch
cx = v+ vy, (4.11)

wobeiv die Geschwindigkeit des Sternwindes jstie Massendichte uné die mag-
netische Flussdichte des Sternwindes. Aufgrund der Verwendung des Weber & Davis-
Modells wird hier ein sphérisches Koordinatensystem verwendet mit

v =(v,,0,v,) und B = (B,,0,B,),

von dem im folgenden nur die-p-Ebene betrachtet wird. Abb. 4.11 zeigt die Koordi-
natensysteme, die fur die folgende Herleitung verwendet werden. Das Systeist
das Koordinatensystem der Sternwindlosurige’ ist definiert durch die charakteristi-
sche Geschwindigkeit,, die parallel zuy’ ist. Dahingegen ist”-" definiert durch die
Parallelitat vony” zu B. Die im folgenden verwendeten Winkel sind entsprechend ein-
gezeichnet.

Ohne Einschrankung der Allgemeinheit wird hier iy, d.h. die moglicherweise
zum Stern fihrende Charakteristik, betrachtgtist gegeben durch

ca =lexl = V(v —va) (v —vy) = \/U2 + 03 — 2vva cos (v, v4).
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4.3 Das HD 179949 b-Szenario

Abbildung 4.11: Koordinatensysteme fur Betrachtung des Stromsystems. Das System
ist das Koordinatensystem der Sternwindlosutg:’ ist definiert durch die charakteristi-
sche Geschwindigkeit,, die parallel zuy' ist. Dahingegen ist”-” definiert durch die
Parallelitat vony” zu B.

Der Winkel zwischen Sternwindgeschwindigkeit und Alfvén-Geschwindigkeit kann durch
denin Abb. 4.11 al# bezeichneten Winkel ausgedrtckt werden. Daraus folgt

ca = \/v2 + v — 2vva cos(90 — ) = \/122 + 03 + 2vv, sin(V),

bzw. mit der Mach-ZahM, = v/va

ea = vay/ M3 + 1+ 2My sin . (4.12)

Nun wird in Analogie zu Neubauer (1980) angenommen, gadsr Druckp, B und
c, konstant sind, so dass die Alfvén-Charakteristiken in der gestorten Region denen der
ungestorten entsprechen. Weiterhin sei das Magnetfeld eingefroren, so dass das elektri-
sche Feld durch
E=—-wvxB

gegeben ist. Die Divergenz des elektrischen Feldes kann damit unter Verwendung von
Vektoridentitaten umgeformt werden zu

V-E=-B-Vxv+v-V X B=c, -],
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wobeij die Stromdichte ist und Gl. (4.11) verwendet wurde. Da in

1
j:_VXB7
Ho

By = 0und9/09 = 0 ist, hat die Stromdichte nur eine Komponente in Richtepg

Somit folgt
1
jy=——V-E=3X,\V-E,
HoCp

wobei
1

uovA\/l + M3 + 2My sin ¥

die Alfvén-Leitfahigkeit ist. Zu ihrer Berechnung anhand der Weber & Davis—Sternwind-
l6sungen kann der unbekannte Winkedurch

YA =

¥ =90 — ap —

ausgedruckt werden, woraus

1
YA =
povay/1 + M3 + 2My cos (ap + )

folgt.
Die Leistung des Stromsystems ist dann nach Neubauer (1980) gegeben durch

Prax = TR E*Y 4,

wobei im Falle Neubauer&p = Rj, entspricht. Unter nochmaliger Verwendung des
Theorems fir das eingefrorene Magnetfeld folgt im Rahmen des Weber & Davis-Modells

1
MOUA\/l + M3 + 2My cos (ap + ozv)'

Poox = TR (v, B, — v,B,)? (4.13)

Zarka et al. (2001) schatzen die Leistung des Alfvén-Wellen-Stromsystems aufgrund
des Modells von Neubauer (1980) fuir eine senkrecht zum Magnetfeld einfallende Plasma-
stromung ab. Diese ergibt sich im Falle los durch seine Orbitalbewegung relativ zur durch
Korotation gegebenen Plasmastromung der Jupiter-Magnetosphére. Im Gegensatz dazu
ist im Sternwind der Winkel zwischen Geschwindigkeit und Magnetfeld am Ort der kurz-
periodischen Planeten sehr klein (siehe auch Preusse et al. 2005). Zarka et al. (2001) wei-
sen zwar darauf hin, rechtfertigen ihren Ansatz aber durch die Begriindung, dass die Or-
bitalbewegung der Planeten den Anteil des Magnetfeldes senkrecht zur Geschwindigkeit
erhoht. Im folgenden wird durch Verwendung des Weber & Davis—Sternwindmodells ein
realistischer Ansatz mdéglich, bei dem die Annahme, dass das Magnetfeld senkrecht zur
einfallenden Plasmastromung orientiert ist, nicht mehr notwendig ist. Zusatzlich wird die
azimutale Geschwindigkeitskomponente des Sternwindelirch die Relativgeschwin-
digkeit ersetzt, die sich durch die Orbitalbewegung des Planeten relativ zum Sternwind
ergibt. Unter der Annahme, dass sich der Planet auf einer Kreisbahn bewegt, ist seine

Ubahn = 2
] orb
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Damit folgt fur die azimutale Geschwindigkeitskomponente in GI. (4.13)

Vyp = Ucp — Ubahn-
Fur den Fall, das#,,;, unbekannt ist, wird das dritte Keplersche Gesetz verwendet, wo-
nach
2mas

Por -
b GM,

gegeben ist.

4.3.2 Testam Fall HD 179949 b

Zunachst wird am Beispiel von HD 179949 Uberprft, ob das Alfvén-Fligel-Modell ge-
eignet ist, um die von Shkolnik et al. (2003) und Shkolnik et al. (2005) ermittelten Phasen-
winkel von60° (HD 179949 ) zwischen dem Auftreten der erhdhten chromospharischen
Aktivitat und dem subplanetaren Punkt zu reproduzieren. Daflr werden mit einem Mas-
senfluss vord;,, = 1.4-10% kgs™!, der dem um das Oberflachenverhéaltnis von HD 179949
(R, = 1.17 Ry) zur Sonne angepassten Massenfluss der Sonne entspricht, verschiedene
hochaufgeldoste Weber & Davis-Sternwindmodelle berechnet. Diese werden unter Beach-
tung der Rotationssymmetrie in ein kartesisches Koordinatensystem transformiert. Der
Wechsel in ein kartesisches Koordinatensystem beruht auf der Weiterverwendung der We-
ber & Davis-Sternwindldsungen als Startmodelle fir die MHD-Simulationen in Kap. 5.
Anschliel3end werden, vom Ort des Planeten ausgehend, die Feldlinien

ds
ar cx(7)

der Charakteristiken’ berechnet, wobei die Zeit ist. Befindet sich der Planet innerhalb
des Alfvén-Radius, so endet die zur Charakterigfjkgehdrende Feldlinie auf der Ober-
flache des Sterns. Der Winkel zwischen diesem Endpunkt und der Verbindungslinie von
Stern und Planet ist der gesuchte Phasenwinkel.

In Abb. 4.12 sind die Stromlinien der Charakteristiken der Sternwindlésungen von
HD 179949 mit dem oben angegebenen Massenfluss, einer Koronatemparaiur=von
0.8132 - 10° K und einem konstanten Magnetfeld vo® - 10~* T fur Rotationsperioden
von 3 bis 9 d dargestellt. Im Ursprung des Koordinatensystems befindet sich der Stern
(groRRer Kreis), in einem Abstand van045 AU (entspricht der grol3en Bahnhalbachse
von HD 179949 b befindet sich der Planet (kleiner Kreis). Die Linien zeigen die von dem
Planeten ausgehenden Charakteristiken. Die Charakteristikéithren vom Stern weg,
die ¢, fihren zum Stern hin. Die dunkelste und oberste Liniedjrentspricht einer
Rotationsperiode von 3 d, die hellste einer von 9 d. Die sich ergebenden Phasenwinkel
sind in der Legende angegeben.

Es ist zu beobachten, dass die Phasenwinkel mit langer werdender Rotationsperiode
und groRer werdenden Mach-Zahlen (0.53 bis 0.55) von 88@&uibnehmen. Hingegen
ergibt ein Festhalten der Rotationsperiode bei 3 d und eine Variation der Magnetfeldstar-
ke zwischen 0.8 und.4 - 10~* T einen Anstieg des Phasenwinkels mit abnehmenden
Feldstarken. Das Verhalten beztiglich den Mach-Zahlen ist hier gegenlaufig: Die Phasen-
winkel nehmen mit gro3er werdenden Mach-Zahlen zu. Der Phasenwinkel scheint also
nicht durch die Mach-Zahl bestimmt zu werden.
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Abbildung 4.12: Stromlinien der Charakteristiken fur HD 179949 bgi = 14 -
108kgs™, T = 0.8132-10° K, B, = 0.9-10~* T und Rotationsperioden von 3 (schwarz)
bis 9 d (hellgrau). Die Charakteristikej fihren vom Planeten (kleiner Kreis) zum Stern
(groRRer Kreis), die) vom Planeten weg.

Tatséchlich zeigt sich, dass die Phasenwinkel von den Winkeln zwischen Charakter-
stiken und Verbindungslinie zwischen Stern und Planet am Ort des Planeten abhangen.
Dies ist in Abb. 4.13 dargestellt, wobei dieAchse den Winkel zwischenund ¢, am
Ort des Planeten zeigt und djeAchse den Phasenwinkel. Die durchgezogene Linie ent-
spricht den Ergebnissen bei konstanter Rotationsperibdegynd variierendem Magnet-
feld (0.8 bis1.4 - 10~* T), die gestrichelte Linie gehort zu einem konstanten Magnetfeld
(0.9 - 10~* T) und variierende Rotationsperiodg l§is 9 d). Die gepunktete Linie zeigt
die Ergebnisse fir einen weiteren Satz an Sternwindlésungen, die bei Erhéhung des Mas-
senflusses auf, = 1.4 - 10'° kgs™!, einer Koronatemperatur voh- 10¢ K und einem
konstanten Magnetfeld vorv - 10~* T fur die Rotationsperiode.9, 0.95, 1, 2 und3 d
berechnet wurden. Es zeigt sich, dass auch mit diesen extremen Sternparametern, die zu
einem jungen Stern gehoéren kdnnten, groRe Phasenwinkel erreicht werden kénnen. Das
Alfvén-Flugel-Modell kann somit fir realistische Sternparameter die beobachteten Pha-
senwinkel, in diesem Fallg)°, reproduzieren.

Die Leistung des Stromsystems fur die sonnenwindahnlichen Sternwindldsungen liegt
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Abbildung 4.13: Phasenwinkel in Abhangigkeit vom Winkel zwisclegnund der Ver-
bindungslinier zwischen Stern und Planet. Die durchgezogene Linie entspFight
1.4-10%kgs™!, T = 0.8132- 10K, P = 3dundB, = 0.8...1.3-107* T, die gestri-
chelte bei gleicher Temperatur uf®} = 0.9 - 10~* T Rotationsperioden von 3 bis 9 d.
Die gepunktete Linie gehort zl,, = m, -8.6-10%° s, T =4-10°K, B, =17-10* T
und P, ,o; = (0.9,0.95,1,2,3) d.

zwischenl0'* und10*® W unter Vernachlassigung der Orbitalbewegung des Planeten, und
bei etwal0'® W bei ihrer Beriicksichtigung. Die zu den extremen Sternwinden gehoren-
den Stromsysteme erreich&®'” bis 10'® W bzw. bei Berticksichtigung der Orbitalbewe-
gung des Planeten b&)'” W. Der von Shkolnik et al. (2005) angegebene Energiefluss
betragt etwal0?° W und ist damit hoher als die von den untersuchten Modellen abge-
deckten Wertebereiche.

4.3.3 Abhangigkeit der Leistung von den Sternparametern

Im Folgenden wird die Leistung des Stromsystems fur einen Stern mit solarer Masse
und Radius, einem MassenfluBs = 1.05 - 10® kgs™! und einer Koronatemperatur von
T = 2-10° K in Abhangigkeit von Rotationsperiode und Magnetfeld berechnet. Fiir einen
Planeten bei 0.0225 AU sind die Ergebnisse, fur die die Relativbewegung zwischen Planet
und Sternwind bericksichtigt wurde, in Abb. 4.14 dargestellt.

Anhand der Sternwindldsungen aus Abschnitt 3.4 fir die Sterne aus Tab. 2.4 und
den Bahnparametern fir die Planeten aus Tab. 2.1 wird die im Stromsystem vorhande-
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Abbildung 4.14: Maximale Leistung des Alfvén-Wellen-Stromsystems flr einen Stern
mit solarer Masse und Radius und einem PlanetenApit= 1R; in Abhangigkeit von

der stellaren Rotationsperiode und des stellaren Magnetfeldes. Die Relativbewegung zwi-
schen Planet, der sich bei 0.0225 AU befindet, und Sternwind wurde bericksichtigt.

ne maximale Leistung fir die kurzperiodischen extrasolaren Planeten abgeschéatzt. Diese
Ergebnisse sind in Abb. 4.15 dargestellt. Die Oberkante der Balken gehort zu einer Rota-
tionsperiode von 3 d, die Unterkante zu einer Rotationsperiode 30 d.

4.3.4 Laufzeiten fur Alfvén-Wellen zwischen Planet und Stern

Ein geschlossenes Stromsystem zwischen Planet und Stern kann sich auf der Basis von
Alfvén-Wellen nur dann ausbilden, wenn die Laufzeit vom Planeten zum Stern und zu-
rick so kurz ist, dass noch eine Verbindung gegeben ist. Die Laufzeiten der Alfvén-Wellen
entlang der Alfvén-Charakteristiken kbnnen mit den nach dem oben beschriebenen Ver-
fahren berechneten Stromlinien der Charakteristiken abgeschatzt werden.

Mit der Bogenlange und der Zeit ist die charakteristische Geschwindigkeit gegeben
durch

ds

Dac, sowies bekannt sind, ergibt sich die Laufzeit vom Planeten zum Stern aus

CA

1
t= [ —ds.
CA
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Abbildung 4.15: Maximale Leistung des Alfvén-Wellen-Stromsystems fir die kurzperi-
odischen extrasolaren Planeten aus Tab. 2.1 unter Berlicksichtigung der Relativbewegung
von Sternwind und Planet. Die Oberkante der Balken gehért zu einer Rotationsperiode
von 3 d, die Unterkante zu einer Rotationsperiode von 30 d.

Die Funktionf(7) = 1/c4 ist nicht analytisch gegeben, sondern &quidistant diskretisiert,
weshalb die Integration anhand der summierten Simpsonregel durchgefuhrt wird. Fir die
gesamte Laufzeit ist, = 2t¢, wenn die Alfvén-Welle ohne Zeitverzogerung reflektiert
wird.

In Abb. 4.16 sind die Gesamtlaufzeiteén fiir verschiedene Weber & Davis—Stern-
windmodelle in Abhangigkeit vom Abstand dargestellt. Bei allen Modellen handelt es
sich um einen Stern mit solarer Masse und solarem Radius und einem MassEpflass
1.05-108 kgs™!. Fir eine Koronatemperatur van10° K bzw. 2- 106 K wurden die Stern-
windlésungen fur Rotationsperioden von jeweils 3 d und 30 d berechnet. Diese Parameter
sind entsprechend in der Legende den Linien zugeordnet. Da eine deutliche Gruppierung
der Laufzeitkurven anhand der verwendeten stellaren Magnetfeldstarke zu sehen ist, ist
diese entsprechend am rechten Rand der Abbildung angegeben.

Es ist ein starker Anstieg der Laufzeit fur eine geringe Magnetfeldstarke zu beob-
achten. Das Abbrechen der Kurven fir die heif3e Korona bei einer Magnetfeldstérke von
1-10~* T wird durch den Ubergang in ein Sternwindregime mit tiber-Alfvénischer Ge-
schwindigkeit verursacht. Prinzipiell sind die Laufzeiten in der kiihleren Korona langer
als in der heif3en, da die Phasenwinkel gro3er sind und damit die Bogenlénge der Charak-
teristikenfeldlinien.

Nachfolgen wird untersucht, fur welche Gré3e des Planeten in Abh&ngigkeit von sei-
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Abbildung 4.16: Maximale Laufzeit fur eine Alfvén-Welle entlang der Charakteristik vom
Planeten zum Stern und zurick fir die angegebenen Sternparameter Temiperatur
Rotationsperiodé’. Das Magnetfeld des Sterns ist innerhalb der Abbildung bei den zu-
gehdrigen Kurven in G angegeben.

nem Abstand ein geschlossenes Stromsystem entstehen kann. Dazu werden die oben dis-
kutierten Sternwindlésungen mit einer stellaren Magnetfeldstarkel@oni0—* T be-

trachtet, da die zugehorigen Laufzeiten fur eine Alfvén-Welle vom Planeten zum Stern
und zuriick am kirzesten sind. Da sich in dieser Zeit der Planet auf seiner Bahn wei-
terbewegt, wird zuné&chst die Zeit berechnet, die er bei einer kreisformigen Umlaufbahn
bendtigt, um sich um eine Bogenlangdéortzubewegen. Wird diese mit dem Radius des
Planeten oder der Ausdehnung seiner Atmosphare identifiziert, ist die maximale Laufzeit

TP,
t2: orb

2ma

die Zeit, die die Alfvén-Welle von Planet zum Stern und zuriick bendétigen darf, um den
Planeten gerade noch anzutreffen. Braucht sie langer, kann kein geschlossener Strom-
kreislauf entstehen. Dieser Zusammenhang ist in Abb. 4.17 dargestellt. Die in der Legen-
de gekennzeichneten Laufzeitkurven zeigen, wie lange die Alfvén-Welle vom Planet zum
Stern und zuriick bengtigt. Die schwarzen Kurvenscharen zeigen die Abstandsabhéngig-
keit der Zeit, die der Planet bengtigt, um sich um die am rechten Rand der Abbildung
angegebene Bogenlange auf seiner Umlaufbahn weiterzubewegen. Ein Schnittpunkt zwi-
schen der Laufzeitkurve und einer Kurve der Kurvenscharen, bedeutet, dass ab diesem
Abstand, die Welle den Planeten nicht mehr erreicht. In Planetengrél3en ausgedriickt ge-
ben die Schnittpunkte der Laufzeitkurven mit den Kurvenscharen die minimale Grol3e des
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Abbildung 4.17: Maximale Laufzeit fur eine Alfvén-Welle von Planet zum Stern und
zurlck fur Sternwindlésungen mit den in der Legende angegebenen Parametern und einer
Magnetfeldstarke vom0 - 10~* T. Die schwarzen Linien, zeigen an, wie lange ein Planet

in Abhangigkeit vom Abstand braucht, um sich um eine Bogenlange ¥yn(blau) bis

10R; (rot) auf seiner Umlaufbahn weiterzubewegen. Wird die Bogenlange auf die GrolRe
des Planeten bezogen, so erreicht die vom Stern zurlcklaufende Welle jeden Planeten,
dessen Laufzeitkurve oberhalb der der Sternwindlosung liegt.

Planeten an, damit ein geschlossenes Stromsystem entstehen kann. Es zeigt sich, dass im
Rahmen der betrachteten Sternwindmodelle dies nur fir Planeten méglich ist, die wesent-
lich ausgedehnter sind als Jupiter und sich sehr dicht an ihrem Stern befinden.

4.4 Superflares

Haisch et al. (1991) definieren einen stellaren Flare als katastrophale Freisetzung magne-
tischer Energie, die zu Teilchenbeschleunigung fuhrt und von Freisetzung elektromagne-
tischer Strahlung begleitet ist. Nach Pettersen (1989) gibt es drei klassische Typen von
Flaresternen:

e Flaresterne, d.h. K- und M-Zwerge mit voribergehendem Intensitatsanstieg im op-
tischen Bereich,

e Flash- bzw. Cluster-Flaresterne: Sterne in jungen Clustern und Sternentstehungsre-
gionen, manchmal mit Ahnlichkeiten zu T Tauri-Sternen und

¢ nichtklassische Flaresterne im Bereich der frihen Spektraltypen.
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Abbildung 4.18: Modifiziertes Hertzsprung-Russell-Diagramm fir Flaresterne nach Pet-
tersen (1989). Hauptreihensterne sind als Punkte dargestellt, junge Sterne als Kreuze,
(Unter-)Riesen und Uberriesen als Kreise. Nachtraglich wurden sechs der neun Superfla-
resterne von Schaefer et al. (2000) als rote Punkte hinzugefigt. WR steht fir Wolf-Rayet-
Sterne.

Einen Uberblick liber die bis dahin bei diesen Typen beobachteten stellaren Flares gibt
Pettersen (1989). Schaefer (1989) diskutiert Flashes, die auf normalen Sternen beobach-
tet wurden. Sie werden von Schaefer et al. (2000) um sogenannte Superflares auf son-
nenahnlichen Sternen erweitert, in denen tber 100-mal mehr Energie freigesetzt wird als
wahrend der energiereichsten solaren Flareereignisse.

In dem in Abb. 4.18 gezeigten Hertzsprung-Russell Diagramm von Pettersen (1989)
werden einzelne Flaresterntypen unterschieden. Punkte reprasentieren Sterne mit Flares
auf der Hauptreihe, Kreuze reprasentieren junge Sterne, (Unter-)Riesen sowie Uberriesen
sind als Kreise angegeben. Die Abkilrzung WR steht fir Wolf Rayet-Sterne. Die sechs
roten Punkte wurden nachtréglich hinzugefligt und reprasentieren sechs der neun Sterne
mit Superflares von Schaefer et al. (2000).

Alle bis auf einen Stern mit Superflares (Spektraltyp F8 IV-V) sind F- und G-Zwerge.
Schaefer et al. (2000) sind Uberzeugt, dass die Flares nicht zu bis dahin nicht beobachte-
ten Objekten geringer Luminositat gehdren. Weiterhin schliel3en sie aus, dass die Sterne
sehr jung sind, schnell rotieren, d#wsin(i) < 10 kms™!, oder zu engen Doppelstern-
systemen gehdren. Daraus folgt, dass die beobachteten Superflares zu sonnendhnlichen
Sternen gehdoren, was ihre explizite Definition als eigene Flareklasse nach Schaefer et al.
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4.4 Superflares

(2000) rechtfertigt. Die wahrend der Flares freigesetzte Energie betragt zwiseHen

und 10%* J, wobei die Flares zwischer) min und25 d andauern. Wahrend des Flares
wird vom Rontgenbereich bis zum optischen Bereich Strahlung emittiert. Im sichtbaren
Bereich wird wahrend der Superflares mehr als 3000-mal so viel Energie freigesetzt wie
in den energiereichsten solaren Flares. Im Rontgenbereich sind die Supdfilares
1000-mal so energiereich wie die starksten Rontgenflares auf der Sonne. Dabei reichen
die Temperaturen von uber 1.3 eV (He I-Emissionslinie) bis- 10 keV (Anpassung des
Rontgenkontinuums). Von Dauer und raumlicher Uberdeckung von Sternbeobachtungen
und der Anzahl der entdeckten Superflares, leiten Schaefer et al. (2000) eine durchschnitt-
liche Periode von Dekaden bis Jahrhunderten fir die Wiederholung eines Superflares ab.
Fur die Sonne schlieBen sie Superflares fur die let2680 Jahre aufgrund fehlender
Beobachtungsevidenzen aus. Obwohl fur gréf3ere Zeitraume Aussagen Uber die Existenz
solarer Superflares schwierig sind, folgern Schaefer et al. (2000), dass die solare Super-
flareaktivitat wesentlich geringer ist als bei Superflaresternen.

4.4.1 Eigenschaften von Superflares

Ein interessanter Aspekt bei der Diskussion von Superflares ist das Verhéaltnis von der
wéhrend des Flares freigesetzten Enefgieur normalerweise freigesetzten Energie

Dafur wird zunachst mit der Parallaxe des Sterndie absolute Helligkeit\/ aus der
scheinbaren Helligkeit: nach

M =5+ 5log(m) +m

ermittelt. Die absolute Helligkeit ist tber

L,
M —48=-25]
o (72)

sol

mit der Luminositat., des Sterns verknipft. Nach Umstellen folgt fir diese
L* — Lsol 3 10—0.4(M—4.8)‘

Die solare Luminositaf ,,; betragt3.86 - 102 W. Multiplikation mit der Dauer des Flares
liefert die in diesem Zeitraum normal abgestrahlte EnefgjeMit den Parallaxen und
Helligkeiten von Schaefer et al. (2000), ergeben sich die in Tab. 4.1 angegebenen abso-
luten Helligkeiten (Spalte 3) und Luminositaten (Spalte 4). Die Dauer der Superflares in
Spalte 5 ist ebenfalls Schaefer et al. (2000) entnommen. In der vorletzten Spalte ist die in
dieser Zeit normal abgestrahlte Energie angegeben, in der letzten das Verhaltiiis

Bei der Betrachtung dieser Verhéltnisse muss bedacht werden, dass fur Gmb 1830 die
Magnitude des Flares im blauen Spektralbereich gegeben ist, diese aber mit der normal
freigesetzten Energie im sichtbaren verglichen wird. Ebenso sind Rgl und 5 Ser

die Flareenergien aus dem blauen bzw. sichtbaren Spektralbereich, wohingegen sie nur
mit der normal freigesetzten Energie im sichtbaren verglichen werden. Dies erklart mog-
licherweise das hohe Energieverhéaltnis. Die Rontgenflares werden direkt mit den von
Schaefer et al. (2000) angegebenen Réntgenluminositaten verglichen.
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4 Szenarien fur die magnetische Wechselwirkung zwischen Stern und Planet

Tabelle 4.1: Sterne mit Superflares. Angegeben sind Paratlaxlssolute Helligkeit\/,
LuminositatZ, Dauer des Superflarest, normal abgestrahlte Energie, und das Ver-
héltnis von wahrend des Flares freigesetzter Endrgieu F,, in %.

Stern T M L At E, E¢/E,
[mag [mag] [W] [min] [J] [%]
Gmb 1830 109.21 6.64 7.08-10% 18 7.6-10% 13.18
r Ceti 109.18 5.02 3.15-10% 40 7.6-10% 0.26
MT Tau 1/2200 5.09 2.96-10%% 10 1.8-10* 5.6
7 UMa 70.07 X-ray 9.30-10* 35 2.0-10% 1024.07
S For 6.81 2.80 2.42-10*" 376 5.3-10% 37.49
BD-10 2783 1/150 X-ray 9.00-10** 49 2.6-10% 1133.79
o Aql 5157 3.67 1.09-10*" 5d 7.9-10%° 114.58
5 Ser 40.5 3.1 1.85-10%" 3d 8.0-10%" 87.49
Uu CrB 12.25 4.1 7.56-10%% 57 2.6-10%% 2.71

Als Energiequelle schlagen Rubenstein und Schaefer (2000) die stellaren Magnetfel-
der vor. Dabei ist nach Rubenstein und Schaefer (2000) die gesamte magnetische Energie
FErag auBerhalb des Sterns mit Radidsfur ein magnetisches Dipolfeld gegeben durch

4 . B?
Frnag = Rg) .
bzw. )
B2 4
Ema = : = — Rga
g f 2”037( *

wenn nur ein Teil des Magnetfeldes wéahrend eines Rekonnexionsevents umgewandelt
wird. Dabei istf der Fullfaktor, der den Oberflachenanteil angibt, der vom rekonnek-
tierten magnetischen Fluss durchsetzt ist. Mit Fullfaktoren zwischen 0.1 und 0.001 leiten
Rubenstein und Schaefer (2000) fur die Superflares notwendige Feldstarken Mor?

bis 0.3 T bzw. 0.01 bis 3 T ab. Mit einer Feldstarke von 0.15 Txflreti bei einem Full-

faktor von 0.35 und einer durchschnittlichen Feldstarke von 0.19 TrfidMa finden

sie, dass von der gesamten magnetischen Energig vidi¥® bzw. 2 - 103! J nur derl0—3

bzw. 10~5-te Teil in den Superflares umgesetzt wurde.

Aschwanden et al. (2001) untersuchen die Verteilung der Flarefrequenz von EUV
(Extreme UltraViolet) Nanoflares, weichen Réntgenmikroflares und harten Rontgenflares
auf der Sonne. Uber die einzelnen VerteilungéfF) der Flarefrequenz in Abhangigkeit
von der Energie fir die einzelnen Flaretypen leiten sie ein Potenzgesetz fir

E
1017 J

—-1.8
N(E)~ 107 ( ) [s'm23Y, 107 < E<10*J (4.14)

ab. Diese Funktion ist in Abb. 4.19 innerhalb des gultigen Energiebereichs tber die ein-
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Abbildung 4.19: Frequenzverteilung fir Superflares nach Extrapolation einer Frequenz-
Energie-Beziehung von Aschwanden et al. (2001) fir Nano-, Mikro- und Milliflares.

zelnen Flaretypen abgebildet. Die Punkte repréasentieren Superflares, wobei angenommen
wurde, dass das Potenzgesetz bis in diese Energiebereiche extrapoliert werden kann. Fir
denr! UMa-Flare ermitteln Landini et al. (1986) eine Flussrohrenlahge 2.3 - 10* m.

Bei einem Durchmesser des Querschnitts der Flussrohrexonnd o ~ 0.1, einem
typischen Wert fir solare Flussrohren, kann die am Flare beteiligte FlachdZu=

5.3 - 10*° m? bestimmt werden. Dies ist 0.072 % der Sternoberfladhe (va = 1.1R,,
CADARS, Pasinetti Fracassini et al. 2001). Die thermische Energie im Flaremaximum
wird von Landini et al. (1986) zi,;, = 3nkgTV = 1.2 -10% J angegeben, wobgi das
Volumen der Flussrohre ist. Aus Gl. (4.14) folyt = 1.8119 - 107°3 s7! m=2 J°!, was

eine Periode vor- 333 a ergibt. Dies liegt im Bereich der Jahrhunderte, die von Schaefer

et al. (2000) fur das Wiedereintreten von Superflareereignissen abgeschéatzt wurden.

4.4.2 Das Superflaremodell von Rubenstein & Schaefer

Forbes (2000) fasst die Charakteristiken von kompakten solaren und eruptiven solaren
Flares, Flares auf roten Zwergen, T Tauri-Sternen und Doppelsternen des Typ RS CVn
zusammen. In dieser Reihenfolge variiert die mit dem Flare verbundene Energie zwi-
schen10?? J bis10?° J, wobei die kompakten solaren Flares die energiearmsten sind. Die
Anstiegs- und Abfallzeiten betragén? bis 10* s bzw.10? bis 10° s. Nach den oben zu-
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Abbildung 4.20: Schematische Darstellung eines UX Arietis-Flares von Simon et al.
(1980). Links sind die KO IV- und die G5 V-Komponenten von UX Ari vor dem Flare
dargestellt und rechts wahrend des Flares. Die Pfeile deuten die Richtung der Orbitalbe-
wegung, der Sternrotation und der Bewegung der Flussréhren zueinander an. Stromun-
gen entlang der Flussréhren sind ebenfalls angedeutet. Die magnetische Kopplung, die
durch Rekonnexion zustande kommt, erleichtert den Massenaustausch. Die punktierte Li-
nie deutet die Neutrallinie an.

sammengestellten Charakteristiken sind die von Schaefer et al. (2000) definierten Super-
flares am oberen Ende der bisher beobachteten Energie- und Zeitskalen fur stellare Flares
angesiedelt. Ein Vergleich zeigt groRe Ahnlichkeiten zwischen den Superflares und den
Flares in Doppelsternen.

Vor diesem Hintergrund schlagen Rubenstein und Schaefer (2000) ein Modell zur
Entstehung von Superflares vor, dass auf Modellen fir Flares in RS CVn- und BY Dra-
Doppelsternen beruht. Ein erstes qualitatives Modell fiir solch eine Wechselwirkung wur-
de von Simon et al. (1980) vorgeschlagen. Eine Skizze von Simon et al. (1980) ist in
Abb. 4.20 reproduziert. UX Arietis besteht aus einem KO IV- und einem G5 V-Stern. Im
linken Teil der Abbildung sind beide Komponenten vor dem Flare dargestellt, rechts wah-
rend des Flares. Die Pfeile deuten die Richtung der Orbitalbewegung, der Sternrotation
und der Bewegung der Flussrohren zueinander an. Strémungen entlang der Flussrohren
sind ebenfalls angedeutet. Die durch Rekonnexion erzeugte magnetische Kopplung er-
leichtert den Massenaustausch. Die punktierte Linie deutet die Neutrallinie an.

Dieses Modell Ubertragen Rubenstein und Schaefer (2000) auf Superflares, wobei der
Sternbegleiter durch einen kurzperiodischen, jupiterahnlichen Planeten ersetzt wird. Um
eine Verwicklung der Magnetfelder zu ermdglichen, fordern sie fur den Planeten ein ma-
gnetisches Dipolmoment, das so grof3 ist wie das von Jupiter oder grol3er. Weitere Rand-
bedingungen sind das uber ein breites Spektrum verteilte Energiebudget und die lange
Dauer der Flares. Ihr Fehlen auf der Sonne wird nach diesem Modell darauf zuriickge-
fuhrt, dass die Sonne keine Begleiter in ausreichender Néhe hat.
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5 Extrasolare
Planetenmagnetospharen - MHD
Simulationen

Die im Rahmen dieser Arbeit betrachteten Plasmaprozesse beschranken sich auf Phéno-
mene, die auf rAumlichen Skalen stattfinden, die wesentlich gré3er sind als Gyroradien
und Debye-L&ngen. Dies ermdglicht ihre Beschreibung im Rahmen der Magnetohydro-
dynamik (MHD). Der Code, mit dem die Integration der Gleichungen numerisch durch-
gefuihrt wird, hat seine Urspriinge bei Otto (1990) und wurde u.a. von Kopp (1996) und Ip
und Kopp (2002) weiterentwickelt und fir die Anwendung auf planetare Magnetospha-
rensimulationen im Sonnensystem angepasst. Die Gleichungen, Normierungen und das
Ldsungsverfahren sind ausfuhrlich in Kopp (1995) dargestellt und werden hier nochmals
zusammengefasst, wobei insbesondere die notwendigen Anpassungen an das besondere
Parameterregime der kurzperiodischen extrasolaren Planeten diskutiert werden.

5.1 Allgemeine Modellgleichungen

Im Rahmen der MHD werden vollstandig oder teilweise ionisierte Plasmen als Fluid be-
schrieben, wobei die Existenz von elektrischen und magnetischen Feldern mit berick-
sichtigt wird. Die charakteristischen makroskopischen Zustandsgrof3en des Fluids wie
Teilchendichten, Geschwindigkeib, Drucktensot? und Warmeflusg entsprechen den
mittleren Zustandsgréf3en der betrachteten Teilchenspezies. In dieser Arbeit werden qua-
sineutrale, vollstandig ionisierte Plasmen betrachtet, die aus Elektronen (Index e) und
lonen (Index i) bestehen. Quasineutral bedeutet dabei, dass die Teilchendichten von Elek-
tronen und lonen gleichgesetzt werden und damit die Ladungsdicigeschwindet. Das
resistive Plasma wird dann beschrieben durch die Bilanzgleichungen fir die Massendich-
te p = mn mit der Masse der Plasma,teilcheni’ = m. + m;, die Impulsdichteov und

die innere Energiedichte:

e -V - (pv) (5.1)
8(§Z’> — _V.(pwv)-V-P+jxB (5.2)
0(5;6) = V- (pev) —V-q—P: (Vo) +nj% (5.3)
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sowie durch das Ohm’'sche Gesetz in seiner einfachsten Form und den Maxwell-Glei-
chungen

E+vxB = nj (5.4)
VxB = uj (5.5)
0B
V.-B = 0 (5.7)
v.E = Z=o. (5.8)
€0

n ist dabei die Resistivitat des Plasmpag,die magnetische ungl, die elektrische Feld-
konstante. Gl. (5.4) und Gl. (5.6) kbnnen zum Faraday'schen Gesetz

0B
— =V x(vxB-—nj) (5.9
ot
zusammengesetzt werden.
Der Abschluss des Gleichungssystems erfolgt unter Annahme eines idealen Gases mit

der Zustandsgleichung

_ pks(Te+ 1) 2pksT
p= m oom

(5.10)

mit Gasdruckp, Boltzmann-Konstantég und Temperatuti” Uber den Ausdruck fur die
innere Energie

y=1m —y—1p

Dabei wurde angenommen, dass die Temperaturen von Elektronen und lonen gleich ist,
d.h.T = T, = T;. Weiterhin wird der Druck als skalar angenommen, @h= pI (I

ist der Einheitstensor) und die Warmestromdic@teernachlassigt, siehe hierzu auch
Otto (1987) und Kopp (1995) . Hierbei is{ die spezifische Warmekapazitat undier
Adiabatenindex.

€:CvT:

5.1.1 Normierung der Gleichungen

Die Gleichungen (5.4), (5.5), (5.6) und (5.9) werden fir die numerische Integration nor-
miert und so die einzelnen Variablen auf dimensionslose GroR3en zurtickgefuhrt. Dies bie-
tet den Vorteil, dass die Unterschiede in den Werten, die in der Natur Giber Grof3enordnun-
gen variieren, dahingehend reduziert werden, dass sie numerisch handhabbar sind.

Als charakteristische Lange wird ein Planetenradiud{= 1 Rp) verwendet, Uber
die die charakteristische Alfvén-Zeit = L /v, mit

By
v HoPo

bestimmt ist. Ort und Zeit werden durch die dimensionslosen GrofRen

VA =

Lph t},
PSS und = BB

€Xr =
L TA
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5.1 Allgemeine Modellgleichungen

ausgedruckt, wobei der Indghysdie physikalischen Gréf3en mit Dimension bezeichnet.
Der normierte Druck entspricht dem Plasma-

p
f=—,
PBo
wobei
B3
PBo = 7/
2410

dem magnetischen Druck entspricht. Hieraus folgt der Faktor 1/2 in den normierten Glei-
chung (s.u.). Die Normierung der Resistivitat wird durch die Lundquist-Zahl

T Lv
S:_D:MO A7

TA n

dem Verhaltnis von Diffusionszeit, zu Alfvén-Zeitr, ausgedrickt. Das normierte Glei-
chungssystem ist dann gegeben durch

9p
- _ _y. A1
T V- (pv) (5.11)
1
85;: = =V - (pvv) — EVP +jxB (5.12)
oB 1 .o
il V x (v XB)_ganJ —§AB (5.13)
Op . U
5% = —V-(pv)+(y—-1) (pV-v—l—§y ) : (5.14)

Schliel3lich wird vereinfachend noch die Impulsdichte
S = pv

eingefuhrt und tber

2=

()

der Druck mit dem durch die Normierung auftretenden Fakj@rin eine Variable ge-

fasst, wodurch nach Umformungen der Ausdry¢K’ - v) in Gl. (5.14) verschwindet.

Der Faktorn/S in Gl. (5.14) ist fur normale Parameterregimes so klein, dass Effekte
im Bereich der Rechengenauigkeit der Maschine liegen. Der Werj /fiir der fur die
Simulation verwendet wird, ist aber, um Effekte wie Rekonnexion realistisch wiederge-
ben zu kdnnen, wesentlich gréRer als der eigentliche physikalische Wert. Dies fuhrt im
Rahmen der Simulation in der Ohm’schen Heizung im vorliegenden Parameterregime der
kurzperiodischen extrasolaren Planeten zu unphysikalischen Effekten. Aus diesem Grund
werden in Gl. (5.14) fur /S physikalisch ,sinnvolle* Werte angenommen und der Term
daher vernachlassigt.

Das flr die Simulation der Wechselwirkung der Sternwinde mit den Magnetosphéaren
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von kurzperiodischen extrasolaren Planeten adaptierte Gleichungssystem entspricht somit

dp

N v A1
5 V-s (5.15)

1

9s = V- (—ss + u”]l) +j3x B (5.16)
ot P
0B 1 n 1 .

ou 1

- - _v.(= _ A1
BT \Y (pus) (5.18)

5.1.2 Das Losungsverfahren

Die zu l6senden Gleichungen gehoren bis auf die Induktionsgleichung (5.17) zum Typ
einer hyperbolischen Differentialgleichung. Zu ihrer numerischen Integration wird ein

Leapfrog-Verfahren verwendet. Das Verfahren wird am Beispiel der Massenbilanz kurz
erlautert: Die zeitliche Anderung der Dichte wird durch die Differentialgleichung

9 _

o= Vs

beschrieben. Mit der Dichte
pi = p(xi, t")
am Gitterpunkte; zum Zeitpunkt™ und der Impulsdichte

s; = s(x;, t")

am selben Gitterpunkt und zum gleichen Zeitpunkt, ist die Dichte nach dem Leapfrog-
Verfahren zum + 1-Zeitschritt gegeben durch

— At n n
Pt = - Ar (874 — 8i1) - (5.19)

Zu jedem Zeitschritt werden nur die Ableitungen aus dem vorhergehenden Zeitschritt an
den beiden benachbarten Gitterpunkten benétigt. Daraus ergibt sich die Aufteilung des
gesamten Gitters in zwei ineinander verschachtelte Gitter, die um einen Gitterpunkt und
einen Zeitschritt versetzt angeordnet sind. Die Kopplung der beiden Gitter erfolgtim Code
durch eine kinstliche Viskositat (Otto 1987). Eine detaillierte Beschreibung des Verfah-
rens ist in Kopp (1995) zu finden. Das Verfahren ist sowohl stabil als auch physikalisch
sinnvoll, wenn die Courant-Friedrichs-Lewy-Bedingung erfullt ist. Flr den vorliegenden
dreidimensionalen Fall muss damit

< =
\/g‘ v ‘maw \/§’Uf

gelten. Dabei istAx|,,;,, der minimale Gitterabstand, der bei dem verwendeten Gltter
entspricht undv|,,,., die grofdte Systemgeschwindigkeit, die im Falle der idealen MHD
der schnellen magnetosonischen Megdentspricht.
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X

Abbildung 5.1: Schema zum Aufbau der Simulation.

Wie oben erwahnt, ist die Induktionsgleichung keine hyperpolische Differentialglei-
chung, sondern aufgrund des Terfha B parabolisch. Da das Leapfrog-Verfahren fir
parabolische Gleichungen immer instabil ist, wird das semi-implizite Dufort-Frankel-
Verfahren zur Integration dieser Gleichung verwendet. Dabei wird mit einer zusatzlichen
Mittelung in der Zeit gemalf

B = B+ o (B, — (BY + BI) 4+ BLY)
Stabilitat erreicht.

Abb. 5.1 zeigt eine schematische Darstellung des Simulationsaufbaus. Das verwen-
dete kartesische Koordinatensystem hat seinen Ursprung im Mittelpunkt des Planeten
(kleiner Kreis rechts). Die:- und diey-Achse liegen in der Ekliptik von Stern (grof3er
Kreis links) und Planet, wobei dig-Achse die Verbindungslinie zwischen den Mittel-
punkten der beiden bildet. Die Rotationsachse des Sterns, wie sie fir die Weber & Davis-
Sternwindmodelle bendétigt wird, ist parallel zewAchse des Koordinatensystems aus-
gerichtet. Der Quader, in dessen Umrissen der Planet eingezeichnet ist, zeigt die Rander
des in der Regel verwendeten Simulationsgebietes an. Die Pfeile zeigen die vorherrschen-
de Strémungsrichtung des Windes, die parallel@déchse ist. Ein wichtiges Merkmal
dieses Modellaufbaus ist, dass der Stern sich nicht innerhalb des Simulationsgebietes be-
findet. Im Rahmen dieser Arbeit wurden verschiedene Startmodelle implementiert, die
in Abschnitt 5.1.3 erlautert werden. Die durch diese Startmodelle vorgegebenen Werte
am linken Rand des Simulationsgebietes, d.h. dort wo der Sternwind einstromt, werden
im Laufe der Simulation festgehalten. An allen anderen Randern wird extrapoliert. Der
Planet selbst bildet keinen Rand innerhalb des Simulationsgebietes, sondern er wird ent-
weder durch die Wahl des Startmodells oder durch ein Abbremsverfahren im Nachhinein
initialisiert werden. Letzteres wird in Abschnitt 5.1.4 beschrieben.

5.1.3 Startmodelle

Im Simulationscode waren urspringlich zwei Startmodelle implementiert, die beide eine
homogene Stromung ip-Richtung mit homogener Dichte im Simulationsgebiet vorge-
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ben. Dabei ist das Hintergrund-Magnetfeld entweder homogen bei beliebiger Orientie-
rung oder ein Dipolfeld entsprechend des Abstandes des Simulationsgebietes vom Stern.
Das vollstandig homogene Startmodell findet seine Begrindung in der Simulation von
Magnetospharen bei den Planeten im Sonnenwind. Hier ist die Wechselwirkung des Son-
nenwindes mit dem Magnetfeld der Planeten vor allem durch-iemponente des Ma-
gnetfeldes bestimmt. Ahnliches gilt fur die Simulation der Wechselwirkung einer Plane-
tenmagnetosphére mit einem Mond des Planeten. Hier bildet ein mit dem Monde wech-
selwirkendes Dipolfeld ein sinnvolles Startmodell, das in erster Naherung auch haufig als
homogenes Feld approximiert werden kann.

Fur die Simulation der Wechselwirkung des Sternwindes mit Magnetospharen von
kurzperiodischen extrasolaren Planeten sind die urspriinglich implementierten Startmo-
delle nur dann realistisch, wenn sich der Planet innerhalb der sogenannten source-surface
befindet. Diese ist als die Oberflache definiert, auf der das Magnetfeld in radialer Richtung
verlauft. Fur die Sonne wird der Abstand der source-surface von Schrijver et al. (2003) als
2.5 R angegeben. Dieser kann aber fur einen Stern mit 10-facher Aktivitat im Vergleich
zur Sonne auf bis zt9 R, anwachsen. In so einem Fall wirden die im Rahmen dieser
Arbeit betrachteten extrasolaren Planeten innerhalb der source-surface liegen.

Um dem besonderen Sternwindregime der kurzperiodischen extrasolaren Planeten
Rechnung zu tragen, wurden deshalb im Rahmen dieser Arbeit weitere Startmodelle im-
plementiert. Eine realistische Beschreibung des Sternwindes wird so durch die Verwen-
dung von Weber & Davis-Sternwindlésungen (siehe Kap. 3) erreicht. Zusatzlich wurden
die homogenen Falle um Potenzialstrotmungen erweitert, was eine andere Realisierung
der Umstromung des Planeten ermdglicht (siehe Abschnitt 5.1.4). Damit stehen die fol-
genden Startmodelle zur Verfiigung:

Homogenes Magnetfeld bei homogener Strémung

Bei diesem Startmodell wird jeder Gitterpunkt im Simulationsgebiet mit den gleichen
Werten fur Dichte, Impulsdichte, Magnetfeld und Druck vorbesetzt. Fir die Definition
der Raumrichtungen von Impulsdichte und Magnetfeld gibt es zwei Mdglichkeiten:

1. Das Startmodell wird durch die Angabe der einzelnen Werte vorgegeben. Dabei
ist die Stromungsrichtung des Sternwindes parallelizAchse. Die Orientierung
des Magnetfeldes wird Gber die Angabe der Winkelind ¢ eines spharischen
Koordinatensystemes vorgegeben.

2. Das homogene Startmodell wird aus einer numerisch berechneten Weber & Davis-
Sternwindldsung ermittelt und aus einem zuséatzlichen Datensatz eingelesen. Dafur
werden die Werte der einzelnen Sternwindparameter am Ort des Planeten ausge-
wertet und fir das gesamte Simulationsgebiet als konstant angenommen.

In Abb. 5.2 sind sowohl das Geschwindigkeitsfeld (links) als auch das Magnetfeld (rechts)
in Form von Stromungs- bzw. Feldlinien in der EKliptik, d.h. bei 0, dargestellt. Die

Pfeile deuten die Richtungen der Felder an. Der Umriss des Planeten ist durch den Kreis
um den Ursprung angedeutet. Der Planet ist in dieser Startlésung noch nicht initialisiert.
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Geschwindigkeit Magnetfeld

.

Abbildung 5.2: Feldlinien fur Geschwindigkeit (links) und Magnetfeld (rechts)bei0
fur ein Startmodell, das ein homogenes Stromungs- und Magnetfeld vorgibt. Der schwar-
ze Kreis markiert den Umriss des Planeten. Die Pfeile markieren die Richtung der Felder.
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Dipolfeld bei homogener Strémung

Auch hier wird jeder Gitterpunkt mit einem konstanten Wert fur Dichte, Impulsdichte
und Druck vorbesetzt. Fir das Magnetfeld wird die Flussdichte auf der Sternoberflache
angegeben. Weiterhin wird der Abstand zwischen Planet und Stern benétigt, aus dem dann
fur jeden Gitterpunkt die Magnetfeldkomponenten innerhalb des Simulationsgebietes flr
einen stellares Dipolfeld berechnet werden. Uber die Vorgabe der Winietl » wird

die rdumliche Orientierung des magnetischen Momentes des Sterns vorgegeben.

Homogenes Magnetfeld bei Potenzialstromung

Fur dieses Startmodell wird jeder Gitterpunkt mit einem konstanten Wert fur Dichte, Ma-
gnetfeld und Druck vorbesetzt. Die Richtung des Magnetfeldes kann wiederum uber die
Winkel ¥ undy (s.0) definiert werden. Die Impulsdichte ergibt sich aus Multiplikation der
Dichte mit einer Potenzialstromung. Ist daldedas Potenzial, dann lautet die Laplace-
Gleichung
02?d  9*°®  9*P 0
Ox? * Oy? + 022
Dabei sind die Geschwindigkeitskomponenten gegeben durch die partiellen Ableitungen
des Potenzials nach den Koordinatenrichtungen, d.h.

0® o0 0d

= = —. 2
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Geschwindigkeit Magnetfeld

.

Abbildung 5.3: Feldlinien fur Geschwindigkeit (links) und Magnetfeld (rechts)bei0

fur ein Startmodell, das ein homogenes Magnetfeld bei einer Potenzialstromung vorgibt.
Der schwarze Kreis markiert den Umriss des Planeten. Die Pfeile deuten die Richtung der
Felder an.
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Die Stromung um eine Kugel ergibt sich formell aus einem Dipol, d.h. Quellen und Sen-
ken liegen dicht beieinander. Wird der Planet als Kugel mit dem Ragiudealisiert, so

ist das Potenzial
R3
b=v-r|l+ P 3 |-
2y 2%+ y? + 22

Aus den partiellen Ableitungen ergeben sich die Geschwindigkeitskomponenten fir eine
Strémung iny-Richtung mitv = vge, und dem Betrag des Ortsvektor= (z? + y* +
22>1/2 ZU

3’00

Vg = —FR%I?J
v

b= % (204 PR 3R
3’00

v, = —2—75R§,yz.

Diese Startlésung fur das Geschwindigkeitsfeld (links) und das Magnetfeld (rechts) ist in
Abb. 5.3 fur die Ekliptik, d.h. bet = 0, dargestellt. Die Pfeile deuten die Richtungen der
Felder an. Der Umriss des Planeten ist durch den Kreis um den Ursprung angedeutet. Der
Planet ist im Geschwindigkeitsfeld durch die Verwendung der Potenzialstromung bereits
initialisiert.
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Magnetfeld in Analogie einer Potenzialstromung bei homogener Strémung

Diese Startmodell wurde entwickelt, um Simulationen zu erméglichen, in denen das Ma-
gnetfeld des Sternwindes von vornherein im Planeten verschwindet. Die Vorbesetzung
des Simulationsgitters erfolgt mit konstanten Werten fir Dichte, Druck und Impulsdichte,
wobei die Stromungsrichtung digRichtung ist. Das Magnetfeld wird einer Potenzial-
strémung nachempfunden, d.h.

R3
d=B-r|1+ - -,
2 $2+y2+2’2

wobei Rp wieder der Planetenradius ist. Unter Vorgabe der Winkehd » (s.0) wird die
raumliche Orientierung des Magnetfeldes bestimmt. Sind

b, = Bysindcosy
b, = DBysinvsinep
b, = Bycosv,

dann ergeben sich die Magnetfeldkomponenten zu
3R
B, = <1+—) e 55 ( 2bw+y$by+szz)
R? 3R?
B, = <1+7P) by, — o 5P (xyb + y%b, +zyb)
2
P
9.5

R? 3R
B, = <1+—P) b, — —= (v2b, + yzb, + 2°b,) .
r 2r
(5.21)

Diese Anordnung von Geschwindigkeitsfeld und Magnetfeld ist in Form von Feldlini-
en in Abb. 5.4 dargestellt. Auch hier ist das Geschwindigkeitsfeld links und das Magnet-
feld rechts dargestellt. Die Stromungsrichtung ist wieder durch Pfeile angedeutet. Obwohl
der Planet fur das Magnetfeld existiert, ist das Geschwindigkeitsfeld ungestort. Die Initi-
talisierung des Planeten muss wiederum noch Utber ein Abbremsverfahren durchgefiuhrt
werden.

Magnetfeld in Analogie einer Potenzialstromung bei Potenzialstromung

Dieses Startmodell verwendet konstante Werte fur Dichte und Druck. Strémung und Ma-
gnetfeld werden, wie oben beschrieben, als Stromung um eine Kugel berechnet. Dabei
verlauft die Stromung des Sternwindes entlang@échse. Das Magnetfeld hingegen
kann mit Uber die Winkel undy beliebig im Raum orientiert werden. Dies ist in Abb. 5.5
dargestellt. Die Richtung der Felder ist wieder durch Pfeile angedeutet. Bei diesem Fall
ist der Planet schon vollstandig durch das Startmodell initialisiert.

Weber & Davis-Sternwindmodell

Fur dieses Startmodell wird eine hochaufgeloste Weber & Davis-Sternwindlésung be-
rechnet (siehe Abschnitt 3.1.3). Die Losung, die in spharischen Koordinaten gegeben ist,

109



5 Extrasolare Planetenmagnetospharen - MHD Simulationen

Geschwindigkeit Magnetfeld

.

Abbildung 5.4: Feldlinien fur Geschwindigkeit (links) und Magnetfeld (rechts)bei0

fur ein Startmodell, das eine homogene Strémung und ein Magnetfeld, das einer Poten-
zialstromung nachempfunden ist, vorgibt. Der schwarze Kreis markiert den Umriss des
Planeten. Die Pfeile deuten die Richtung der Felder an.
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wird zunachst in das kartesische Koordinatensystem des Simulationscodes transformiert.
Dabei wird die Rotationssysmmetrie der Sternwindlésung ausgenutzt, um die Ebene der
Ekliptik in der Simulationsbox, d.h: = 0, vorzubesetzen. Die Besetzung der Ebenen
mit z # 0 erfolgt durch eine entsprechende Rotation der Ekliptik um den Witiketi
Abstand des Sterns. Dadurch wird ein dreidimensionales Startmodell erzeugt, dass eine
spharische Expansion der stellaren Korona annimmt.

5.1.4 Realisierung des Planeten — physisch

Da zur Realisierung des Planeten keine inneren Rander im Simulationsgebiet enthalten
sind, sind zwei Mdglichkeiten im Simulationscode implementiert, um ihn zu initialisieren.
Die erste Variante ist wie oben beschrieben die Vorgabe einer Potenzialstromung um den
Planeten herum. Dabei wird die Geschwindigkeit nach jedem Integrationsschritt inner-
halb des Planeten auf Null gesetzt, um eine eventuell nachtraglich entstehende Stromung
am Ort des Planeten zu verhindern. Aufgrund der Verwendung einer Potenzialstromung
bedingt dieser Ansatz eine Einschrankung auf ein homogenes Sternwindmodell.

Die zweite Variante verwendet ein Abbremsverfahren, was als schrittweise Initialisie-
rung des Planeten aufgefasst werden kann. Aufgrund der urspriinglichen Einschrankung
auf eine homogene Stromung des Sternwindes und ein Magnetfeld, das vorzugsweise
entlang derz-Richtung, also senkrecht zur Stromung, orientiert war, war in bisherigen
Versionen des Codes ein einfaches Abbremsverfahren ausreichend. Dabei wurde in jeder
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Geschwindigkeit Magnetfeld

.

Abbildung 5.5: Feldlinien fur Geschwindigkeit (links) und Magnetfeld (rechts)bei0

fur ein Startmodell, bei dem sowohl Stromung als auch Magnetfeld einer Potenzialstro-
mung nachempfunden sind. Der schwarze Kreis markiert den Umriss des Planeten. Die
Pfeile deuten die Richtung der Felder an.
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Gitterebene entlang derAchse die Geschwindigkeit innerhalb des Planeten mit jedem
Integrationsschritt verringert. Nach einer vorzugebenen Anzahl an Integrationsschritten
wurde so eine Umstrémung des Planeten durch Erzwingen des Verschwindens der Stro-
mung innerhalb des Planeten erreicht. Damit keine Stromungen nachtraglich im Planeten
auftraten, wurde danach die Geschwindigkeit innerhalb des Planeten nach jedem Integra-
tionsschritt auf Null gesetzt.

Bei Verwendung einer realistischeren Startlésung, wie z.B. der Weber & Davis-Stern-
windlésung oder eines beliebig orientierten Magnetfeldes erzeugt dieses Abbremsverfah-
ren unphysikalische Kréfte, die die Stromung in den Planeten hineinlenken kénnen. Dies
hat zur Folge, dass nach Beendigung des Abbremsens, die Strémung zwar innerhalb des
Planeten verschwindet, sie von aul3erhalb jedoch auf seine Oberflache auftrifft, d.h. es
gibt eine auf den Planeten gerichtete Normalkomponente der Geschwindigkeit. Es findet
folglich keine Umstrémung statt. Deshalb wurde im Rahmen dieser Arbeit ein Abbrems-
verfahren auf eine echt-dreidimensionalen Umstrémung entwickelt. Dazu wird zu Beginn
der Simulation zunachst der radiale Einheitsvektor

r
/$2+y2+22

berechnet. Im Folgenden wird nach jedem Integrationsschritt die Impulsdichte in zwei
Anteile, einen radialen

€, =

Srad = (S : er) =
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und einen dazu senkrechten
Stan = 8 — Srad

aufgespalten. Entsprechend der vorgegebenen Zeitspanne in Alfvén-Zeiten werden beide
Anteile abgebremst, so dass danach die Geschwindigkeit innerhalb des Planeten Null ist.
Dabei verlauft die Abbremsung des nicht radialen Geschwindigkeitsanteils etwas langsa-
mer (Faktor 0.8), was die Entstehung einer Umstromung des Planeten unterstitzt. Nach
dem Erreichen der Umstromung werden auch hier eventuell nachtraglich entstehende
Strémungen innerhalb des Planeten durch zu Null-Setzen der Geschwindigkeiten wir-
kungsvoll unterbunden.

5.1.5 Realisierung des planetaren Magnetfeldes

Das Magnetfeld des Planeten wird als Dipolfeld vorgegeben. Die Orientierung seines
magnetischen Momentes wird durch die Vorgabe der Witikeind p,, gesteuert. Grund-
satzlich bestehen folgende Mdglichkeiten, von denen die zweite im Rahmen dieser Arbeit
zusatzlich im Simulationscode implementiert wurde:

e Das Dipolfeld des Planeten wird direkt dem Hintergrundfeld der Startlésung tber-
lagert, unabhangig davon, ob der Planet physisch initialisiert worden ist oder nicht.
Das ist insofern madglich, als im Vergleich zum Feld des Planeten das Hintergrund-
feld innerhalb des Planeten vernachlassigt werden kann.

e Das Dipolfeld des Planeten wird nach der physischen Realisierung des Planeten
allmahlich innerhalb einer vorzugegebenen Zeit ,hochgefahren®. Nachdem die vor-
gegebene Dipolstarke erreicht worden ist, wird bis zum Erreichen einer stationaren
Losung weiter gerechnet.

Sobald zu dem Hintergrundfeld das Magnetfeld des Dipols addiert wird, wird die Induk-
tionsgleichung innerhalb des Planeten aus numerischen Griinden nicht mehr integriert,
sondern auf dem ,Startfeld” festgehalten. Zusatzlich wird die Feldstérke des Dipolfeldes
im Zentrum des Planeten durch eine Hilfsfunktion stetig differenzierbar zu Null gesetzt,
so dass die Singularitat des Feldes im Ursprung verschwindet.

5.2 Vergleich der Startmodelle

Die Fragestellung hinter der Implementierung der verschiedenen Startmodelle, die ei-
ne unterschiedliche Intitialisierung des Planeten und seiner Magnetosphére ermdglichen,
war die nach der Abhangigkeit der Simulationsergebnisse vom gewahlten Startmodell.
Grundlage bildet das Sonnenwindmodell aus Abschnitt 3.4 mit einem Massenfluss von
F,, = 1.05-10® kgs™! , einer Rotationsperiode von 25.5 d bei einer Koronatemperatur
0.8132-10° K und einer MagnetfeldstarkB, von1.435-10~* T an der Basis der Korona,
die hier beil R, angenommen wird.

Die Weber & Davis-Sternwindlésung ergibt fur dieses Modell bei einem Abstand von
0.0225 AU eine Sternwindgeschwindigkeit vaa kms™! bei einer Teilchendichte von
7.7 - 101 m=3 und einer Magnetfeldstarke vanl - 10® nT. Der Winkel zwischen Ma-
gnetfeld und Geschwindigkeit betragt in diesem Abstand e&twaus diesem Modell
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0 10 20 30 40

Abbildung 5.6: Betrag der Geschwindigkeiten fur verschiedene Startmodelie H¢i:
homogene Stromung und homogenes Magnefeld (l.0.), homogene Stréomung und Poten-
zialfeld (r.0.), Potenzialstromung und Potenzialfeld (l.u.), Potenzialstromung und homo-
genes Magnetfeld (r.u.).

wurden zum Vergleich der einzelnen Startmodelle homogene Sternwinde konstruiert. Die
Stromung iny-Richtung wurde mit der oben angegebenen Geschwindigkeit des Stern-
windmodells vorbesetzt. Das gleiche gilt fir die Vorbesetzung der Dichte. Das homogene
Magnetfeld liegt in der — y-Koordinatenebene, wobei der Winkel zur Geschwindigkeit
auf15° heraufgesetzt wurde, um Effekten durch deutlichere Unterschiede in der Orientie-
rung von Magnetfeld zu Stromung Rechnung zu tragen. Die Dipolfeldstarke am Aquator
des Planeten betragt bei einem zukchse parallel ausgerichtetem Dipolmoment das Sie-
benfache der Hintergrundfeldstérke. Die Abbremsung des Sternwindes innerhalb des Pla-
neten verlauft ibes0 7, . Die im Folgenden dargestellten Ergebnisse gehoreid@ur,,

was bereits einem stationaren Zustand entspricht.

Fur die verschiedenen homogenen Startmodelle mit dem Uberlagerten planetaren Di-
pol sind in Abb. 5.6 die Betrage der Geschwindigkeiten ingler z-Ebene beir = 0
dargestellt. Die zugrundeliegenden Startmodelle sind: homogene Stromung bei einem
homogenen Magnetfeld (I.0.), homogene Strémung mit einem einer Potenzialstrémung
nachempfundenen Magnetfeld (r.o0.), Potenzialstrémung mit einem einer Potenzialstro-
mung nachempfundenen Magnetfeld (l.u.) und Potenzialstrémung bei einem homogenen
Magnetfeld (r.u.). Die Unterschiede sind sehr Klein.

Die Auswirkungen, die ein schrittweises Hochfahren des Dipols zur Folge hat, werden
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0 10 20 30

Abbildung 5.7: Vergleich der Geschwindigkeiten n&6h 7, fur die homogene Stromung

bei homogenen Magnetfeld und Herauffahren des Dipols (links) bzw. bei Initialisierung
des Dipols in der Startlosung. Die oberen Abbildungen zeigen einen Schnitt-bdi,

die unteren bet = 0.

am Beispiel der homogenen Stromung bei homogenen Magnetfeld untersucht. Dazu sind
in Abb. 5.7 Schnitte bet = 0 (obere Abbildungen) und bei= 0 (untere Abbildungen)
dargestellt. Die beiden linken Abbildungen entsprechen einem homogenen Startmodell,
in dem der Planet zunachst Uls#r 7, im Geschwindigkeitsfeld initialisiert wird. Nach
Erreichen eines stationaren Zustandslioeir, wird der Dipol Uber weiter&0 7, schritt-

weise heraufgefahren. Die rechten Abbildungen zeigen die stationdre Losung desselben
Startmodells bei Uberlagerung des planetaren Dipolfeldes tiber das Hintergrundfeld in der
Startlésung.

Tatsachlich unterscheiden sich die beiden Losungen im Magnetfeld kaum. Durch die
zeitliche Anderung des Magnetfeldes im Bereich des Dipols wird jedoch eine Kraft er-
zeugt, die die Stromung beeinflusst. Dies hat zur Folge, dass sich die Stromung auch im
Bereich vor dem Planeten starker verandert. Die zeitliche Anderung der Strémung ist an-
hand von Stromungslinien in Abb. 5.8 fli0 74 nach vollstindigem Abbremsen, fur
120 7o und 160 75 bei Hochfahren des Dipols und f200 7, mit vollstandigem Dipol
dargestellt. Das Hochfahren des Dipols endetelBeir,. Abb. 5.9 zeigt zum Vergleich
die Stromung nach00 7, in der EKliptik fir eine homogene Stromung mit homogenem
Magnetfeld bei Inititalisierung des Dipols im Startmodell.
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2007, .

Abbildung 5.8: Strémungslinien in der Ekliptik nach Beenden des Abbremsens bei
100 74, bei Hochfahren des Dipols nadB0 7, und 160 754 und bei200 7. Das Hoch-
fahren des Dipols endete b0 7.
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Abbildung 5.9: Stromung nact00 7, in der EKliptik fir ein homogenes Startmodell bei
Initialisierung des Dipolfeldes zu Beginn der Simulation.

5.3 Ergebnisse

Grundlage der Ergebnisse bilden zwei Simulationsreihen, die auf dem Sonnenwindmo-
dell aus Abschnitt 3.4 aufbauen. Ziel ist es, eine genauere Modellvorstellung von plane-
taren Magnetospharen in so grol3er Nahe zum Zentralgestirn, von ihrer Wechselwirkung
mit dem Sternwind sowie von ihrer Andersartigkeit im Vergleich zu den bekannten Ma-
gnetospharen der Planeten und Monde im Sonnensystem zu entwickeln. Beide Simulati-
onsreihen verwenden dasselbe Sonnenwindmodell und dieselben Abstande der Planeten
zum Stern, namlich 0.02, 0.0225, 0.025, 0.03, 0.035, 0.05, 0.075, 0.1, 0.125, 0.15, 0.175,
0.2 AU. Der Radius der Planeten wird als ein Jupiterraditis= 1 R;) angenommen.

Die im Folgenden als SRSW SiulationsReiheSonnenWind 1) bezeichneten
Simulationen verwenden einen Planeten mit einer Magnetfeldstarke am Aquator von
0.2-10~* T, was einem magnetischen Moment V@05 M ; entspricht. Dieses Modell
entspricht folglich einer Simulation des gleichen Planeten in verschiedenen Abstanden
vom Stern, wodurch das Verhaltnig, / B, der Feldstéarke am Aquator des Planeten zum
Hintergrundfeld mit dem Abstand zunimmt. Im Gegensatz dazu wird in den als SRSW 2
bezeichneten Simulationen, das Verhaltnis der Feldstarke am Aquator des Planeten zum
HintergrundfeldB,,/ Bs,, konstant gehalten. Dies bedeutet, dass das planetare Dipolmo-
ment mit zunehmendem Abstand vom Stern abnimmt. Hier wurde eine weitere Simulation
in einem Abstand von 1 AU durchgefihrt.

Die Sternwindregimes unterscheiden sich aufgrund der Verwendung des Weber & Da-
vis—Sonnenwindmodells nicht nur in den unterschiedlichen Betragen der Dichte, Ge-
schwindigkeit und des Magnetfeldes, sondern auch in der Orientierung von Stromung und
Magnetfeld zueinander. Die Betrage der einzelnen Sternwindgréf3en sind in der Alfvén-

Mach-Zahl
My = v \B/ Hop

des Sternwindregimes charakterisiert. Diese ist in Abb. 5.10 in Abhangigkeit vom Ab-
stand als schwarze Linie dargestellt. Die gestrichelte horizontale Linie markiert den Wert
1. Die gepunkteten vertikalen Linien markieren die Abstande der Planeten in den einzel-
nen Simulationen beider Simulationsreihen. Die gestrichelte Linie zeigt den Verlauf des
Plasmag’s in Abhangigkeit vom Abstand des Sterns. Das Plashist-definiert als das
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Mach-Zahl bzw. Plasmabeta
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Abbildung 5.10: Alfvén-Mach-Zahl (schwarze Linie) und Plasmhégestrichelte Linie
des Sternwindes in Abhangigkeit vom Abstand. Die Abstande der simulierten Planeten
sind als gepunktete Linien eingezeichnet.

Verhéltnis von Gas- zu Magnetdruck
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und enthalt somit Dichte, Temperatur und Magnetfeld miteinarter.1 bedeutet, dass

der magnetische Druck dominiert und die Stromung durch das Magnetfeld bestimmt wird.
Bei einem Plasm@- > 1 dominiert der Gasdruck und die Stromung bestimmt die Verfor-
mung des Magnetfeldes. Zentrale Punkte im Rahmen der Simulation sind der Schallpunkt,
d.h. der Punkt an dem der Wind die Geschwindigkeit der langsamen magnetosonischen
Welle erreicht, der hier bei 0.0328 AU liegt, sowie der Alfvén-Punkt, der im vorliegenden
Falle bei 0.0861 AU liegt und damit fast mit dem Abstand, an dem die Geschwindigkeit
der schnellen magnetosonischen Welle erreicht wird (0.0864 AU), zusammenfallt.

Ein weiterer wesentlicher Aspekt ist die Orientierung des Magnetfeldes relativ zur
Stromung bzw. der Verbindungslinie zwischen Stern und Planet, hiey-diehse des
Koordinatensystems. Zur Veranschaulichung der Unterschiede zwischen den einzelnen
Simulationen wird in Abb. 5.11 in einer Polardarstellung der Winkel zwischen Magnet-
feld und y-Achse des verwendeten Sonnenwindmodells dargestellt. Der Radius der Dar-
stellung zeigt den Abstand vom Stern. Die Abstdnde der Planeten sind als Ringe einge-
zeichnet. Es zeigt sich, dass das Modell den Winkel des Sonnenwindmagnetfeldes beli
1 AU, der nach Prdlss (2001) etwa° betragt, um gu®°® Gberschatzt.
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Abbildung 5.11: Polardarstellung des Winkels zwischen Magnetfeld und Planetenabstand
als Radius in AU. Die Abstéande der simulierten Planeten sind als Ringe eingezeichnet.

5.3.1 Charakteristische Eigenschaften der Magnetospharen

Zunachst werden die Magnetosphéren in ihrer Gesamterscheinung in den verschiedenen
Sternwindregimes untersucht und mit einem einfachen Modell der Erdmagnetosphére ver-
glichen. Letztere ist in Abb. 5.12 (entnommen aus Prdélss 2001) fur ein sidwarts gerich-
tetes Sonnenwindmagnetfeld schematisch dargestellt. Die wesentlichen Bestandteile sind
die Bugstol3welle (nicht dargestellt), an der der Sonnenwind abgebremst wird, die Magne-
topause, die der Sonne zugewandte Seite, die vom Sonnenwind deformiert wird, und der
Magnetospharenschweif. Weiterhin ist zu erkennen, dass es einen geschlossenen Anteil
gibt, der durch das infolge der Umstromung durch den Sonnenwind verformte Dipolfeld
bestimmt wird und einen Teil, der an den Polarkappen geoffnet ist. Diese Offnung entsteht
durch die Verbindung von Feldlinien des Dipolfeldes mit denen des Sonnenwindes, was
als Merging (Dungey 1961) bezeichnet wird. Diese Dipolfeldlinien, die ihre FuRpunkte

in den Polarregionen des Planeten haben, werden nach der Verbindung mit den Feldlinien
des Sonnenwindes durch die Stromung des Sonnenwindes in den interplanetaren Raum
hinter dem Planeten gestreckt und bilden so den Schweif der Magnetosphare, um sich
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Abbildung 5.12: Schematische Darstellung der nordlichen Hemisphéare der Erdmagneto-
sphare aus Prdlss (2001) fir ein stidwarts gerichtetes Sonnenwindmagnetfeld. Die Feldli-
nien zeigen das durch den Sonnenwind deformiert Dipolfeld der Erde mit geschlossenen
und offenen Feldlinien. Die Magnetopause ist als gestrichelte Linie eingezeichnet, tUber
die die offenen Feldlinien mit den Feldlinien des Sonnenwindes verbunden sind.

dann neu zu verbinden, was als Rekonnexion bezeichnet wird.

Vereinfacht kann die Erdmagnetosphare als ein einem homogenen Hintergrundfeld
uberlagerter Dipol modelliert werden. Ist die Orientierung des Hintergrundfeldes antipar-
allel zum magnetischen Moment des Planeten, entsteht eine geschlossene Magnetosphare
mit Rekonnexion in der Nahe der Pole, bei paralleler Orientierung entsteht eine an den Po-
len gedffnete Magnetosphére durch Rekonnexion an der Tagseite (siehe z.B. Prélss 2001).
Dies istin Abb. 5.13 fur verschiedene Alfvén-Mach-Zahlen in einer Feldliniendarstellung
des Magnetfeldes in dgr— z-Ebene beir = 0 dargestellt. Die zugrundeliegenden Simu-
lationen bertcksichtigen die oben beschriebenen Sternwindparameter bei Abstanden von
0.075, 0.1, 0.125 und 0.15 AU. Als Startmodell wurde eine homogene Strémung mit ho-
mogenem Magnetfeld verwendet, wobei das Magnetfeld des Sternwindesials B, )
angenommen wurde. Die Simulationen sind vergleichbar mit denen in SRSW 2 und ver-
wendenB,, /B, = 10. Die Startpunkte der dargestellten Feldlinien sind fir alle Féalle
dieselben, so dass ihre relative Lage zueinander einen Eindruck der unterschiedlichen
Topologie und Starke des Magnetfeldes vermittelt.

Werden die Feldlinien in Teilstlicke unterteilt, kann fir jedes Linienelement der Ab-
stand vom Planetenmittelpunkt berechnet werden. Wird dies fiir eine dichte Uberdeckung
der Planetenoberflache mit FeldlinienfuRpunkten durchgefiihrt, so kann der gréf3te Ab-
standRR,, der geschlossenen Feldlinien des sternzugewandten Teils der Magnetosphére,
im Folgenden als Magnetopausenabstand bezeichnet, bzw. der des sternabgewandten Ma-
gnetosphérenteilB, bestimmt werden. Dazu wird die Planetenoberflache mit 18036 Ful3-
punkten tberdeckt, von denen 36 aquidistant entlang der Langengrade verteilt sind und
501 derart entlang der Breitenkreise, dass die Flachen zwischen den Punkten gleich grof3
sind. Zu jedem Fuf3punkt wird eine Feldlinie berechnet. Feldlinien, deren Endpunkte auf
der Planetenoberflache liegen werden als geschlossen klassifiziert, Feldlinien, die auf ei-
nem der Rander des Simulationsgebietes enden, als offen.

Der mit diesem Verfahren bestimmte Magnetopausenabstand nimmt bei der offenen
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Magnetosphére mit um 126 % zunehmender Mach-Zahl um 6 % ab, bei der geschlosse-
nen um 15 %. FUr den Abstand der sternabgewandten Feldlinien ist eine Zunahme um
4 % bei den offenen Magnetosphéren zu verzeichnen und eine Zunahme um 42 % bei
den geschlossenen. Das Verhaltnis vareu R, kann als Mal3 fir die Asymmetrie des
durch die geschlossenen Feldlinien gebildeten Magnetosphérenteils verstanden werden.
Im Falle der offenen Magnetosphére liegt das Verhéaltnis zwischen 1.2 und 1.3, bei der
geschlossenen zwischen 1.5 und 2.5 und hat bei letzterer um 67 % zugenommen.

In der oberen Abbildung von Abb. 5.14 sind Feldlinien fur die Simulation einer of-
fenen Magnetosphare fiir ein homogenes Hintergrundfeld bei 0.075 AU dargestellt. Die
geschlossenen Feldlinien sind rot und die offenen blau gezeichnet. Zusatzlich sind einige
Feldlinien des Sternwindes (griin) ohne Verbindung zum Planeten abgebildet. Die unte-
re Abbildung zeigt bei gleicher Wahl der Feldlinienstartpunkte das Simulationsergebnis
fur eine Weber & Davis—Sernwindldésung (SRSW 2) ebenfalls bei 0.075 AU. Auch diese
Magnetosphére ist an den Polen geotffnet. Aufgrund der Orientierung des Sternwindma-
gnetfeldes verlaufen die Feldlinien des oberen Pols vom Planeten weg, wahrend die des
unteren Pols vom Stern kommen. Der Magnetopausenab&tartragt2.3 Rp und ist
somitum 21 % groRer als der der offenen Magnetosplireetragt2.6 Rp und ist damit
etwa 16 % groRer.

Die Magnetospharen von SRSW 2 zeigen in der Struktur des Magnetfeldes nur ver-
nachlassigbare Veranderungen bei Vergleich der verschiedenen Abstande.

5.3.2 Magnetopausenabstande bei realistischen Sternwinden

Ein wesentlicher Bestandteil bei der Abschatzung der durch die Wechselwirkung zwi-
schen Sternwind und planetarer Magnetosphéare fur Strahlungsprozesse zur Verfligung
stehenden Energien ist die Flache, tber der die Wechselwirkung stattfindet. Diese Fla-
che ist durch eine fur die Magnetosphare charakteristische Lange definiert, fir die z.B.
Perreault und Akasofu (1978) und D’Angelo und Goertz (1979) fur ihre Abschéatzung
der elektromagnetischen Wechselwirkung des Sonnenwindes mit der Erdmagnetospha-
re 7 Rg (Erdradien) verwenden. Bei diesen Abschatzungen wird in der Regel eine Ori-
entierung des Sonnenwindmagnetfeldes in der Ebene senkrecht zur Stromungsrichtung
angenommen, da das Vorzeichen ddfomponente entscheidend fir die Dynamik der
Erdmagnetosphare ist. Nach Prolss (2001) verteilt sich die Feldstarke des interplanetaren
Magnetfeldes bei 1 AU voia- 3.5 nT im wesentlichen auf eine radiale und azimuta-

le Komponente ahnlich der Parkerspirale, wobei der Winkel zwischen Magnetfeld und
radialer Richtung~ 43° betragt. Durch die Neigung der Rotationsachse der Sonne um
~ T7° von der Normalen zur Ekliptik wird die Struktur des Magnetfeldes verandert und
der Sonnenwind kann eine Magnetfeldkomponente senkrecht zur Ekliptik mit wechseln-
dem Vorzeichen aufweisen. Vor allem in transienten Vorgangen wie interplanetaren ma-
gnetischen Wolken und koronalen Massenauswirfen und ihrer Wechselwirkung mit der
Erdmagnetosphare spielt diese Magnetfeldkomponente senkrecht zur Ekliptik ein Rolle.
Diese werden im Rahmen dieser Arbeit jedoch nicht berlcksichtigt.

Fur die Wechselwirkungsmodelle von Sternwinden mit extrasolaren planetaren Ma-
gnetospharen wird in der Regel als charakteristische Lange der Abstand des substella-
ren Punktes verwendet (s. z.B. Farrell et al. (1999), Zarka et al. (2001), Sanchez-Lavega
(2004), Grielmeier et al. (2004), Grielimeier et al. (2005a), Stevens (2005), Preusse et al.
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Abbildung 5.14: Feldlinien einer offenen Magnetosphare (oben) und einer Magnetosphare
in einem Weber & Davis-Sternwind (SRSW 2; unten) jeweils bei 0.075 AU. Geschlossene
Feldlinien sind rot, offene blau, und Feldlinien des Sternwindes grin.
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(2005)). Die an der Wechselwirkung beteiligte Flache wird als die Querschnittsflache der
Magnetosphare angenommen, deren Gréf3e vor allem durch das magnetische Moment des
Planeten beeinflusst wird. Der Abstandes des substellaren Punktes wird Gber ein Druck-
gleichgewicht abgeschatzt, wie bereits in Abschnitt 4.2 erlautert, wobei im Gegensatz zu
dem hier verwendeten Ansatz in der Regel das Magnetfeld des Sternwindes vernachlas-
sigt wird.

Die hier durchgefiuihrten Simulationen bieten die Moglichkeit, die Magnetopausenab-
stande der Magnetospharen unter Verwendung eines realistischen Sternwindmodells zu
untersuchen und die Ergebnisse der numerischen Simulationen mit den Abschéatzungen
Uber das Druckgleichgewicht zu vergleichen. Dazu werden nach dem oben beschriebenen
Verfahren die Oberflachen der Planeten aus SRSW 1 und SRSW 2 mit 18036 Ful3punkten
Uberdeckt und fur jede davon ausgehenden Feldlinie bestimmt, ob sie zu den geschlos-
senen oder offenen Feldlinien gehort. Fur alle geschlossenen Feldlinien einer Magneto-
sphare werden dani,, und R; bestimmt.

Mit den Sternwindparametern der Simulationsreihen und den entsprechenden Plane-
tenparametern kdnnen die Magnetopausenabstande nach Gl. (4.7)

o fRugmz N\
" 472 (2u0pv? + B2)

abgeschéatzt werden. In Abb. 5.15 sind die Magnetopausenabstande von SRSW 1 als
Punkte dargestellt. Die analytischen Magnetopausenabstande nach Gl. (4.7) sind als Kreu-
ze dargestellt. Die durchgezogenen Linien zeigen die Ergebnisse bei Bertcksichtigung
eines Formfaktors voffy, = 1.5, wie er in Abschnitt 4.2 verwendet wurde, bzw. als gestri-
chelte Linien firf, = 1. Die Sternchen zeigen die Magnetopausenabstande, jedoch ohne
Berucksichtigung des Sternwindmagnetfeldsalso

1/6
R _ (f0mM /
T\ 872 popv?

fur fo = 1.16 wie bei GrieBmeier et al. (2004) mit einer durchgezogenen Linie bzw. als
gestrichelte Linie furfy = 1.

Es zeigt sich, dass die Berucksichtigung des Sternwindmagnetfeldes zu Ergebnissen
fahrt, die naher an den Simulationsergebnissen liegen, als die Ergebnisse, in denen nur
der dynamische Druck des Sternwindes berticksichtigt wurde. Dabei Gberschatzen beide
Modelle die Magnetopausenabstande bei geringen Abstanden und unterschéatzen sie bei
grol3en Abstanden. Werden in gleicher Art die Ergebnisse von SRSW 2 (Dreicke) dar-
gestellt (s. Abb. 5.16) zeigt sich, dass bei geringen Abstanden die Vernachlassigung des
Sternwindmagnetfeldes zu erheblich grol3eren Magnetopausenabstanden fuhrt als in den
Simulationen beobachtet. Die tGiber das Druckgleichgewicht berechneten Magnetopausen-
abstande zeigen eine starke Abhangigkeit vom magnetischen Moment des Planeten, das
in der Simulationsreihe durch festhalten vBp / B, zu grof3eren Abstéanden vom Stern
abnimmt. Diese Tendenz ist in den Simulationsergebnissen jedoch kaum zu beobachten.

Der Vergleich der Simulationsergebnisse mit den Magnetopausenabstanden aus den
Druckgleichgewichten legt eine zusatzliche Abhangigkeit vom Sternmagnetfeld nahe. In
Gl. (4.7) skaliert der Magnetopausenabstand vit/>. Wird die gleiche Abhangigkeit
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Abbildung 5.15: Magnetopausenabstdnde der SRSW 1 (Punkte) in Abh&ngigkeit vom
Abstand im Vergleich zu tber Druckgleichgewichte berechnete Magnetopausenabstande
mit (Kreuze) und ohne (Sternchen) Berlcksichtigung des Magnetfelddruckes des Stern-
windes. Dabei wurden fir die durchgezogene Linie Formfaktoren von 1.5 (mit Kreuzen)
und 1.16 (mit Sternchen) verwendet, und jewgijls= 1 bei den gestrichelten.

des Magnetopausenabstandes vom Verhaltnis von Dipolfeldstéarke zu Hintergrundfeld an-
genommen, d.h.
B\
Ry b
> (BSW> ’

ergibt sich das in Abb. 5.17 gezeigt Ergebnis. Die Punkte gehdren zu den Simulationser-
gebnissen von SRSW 1. Die Ergebnisse von SRSW 2 sind als Dreiecke dargestellt. Die
gestrichelte Linie ist eine Anpassung der Form

Rm =a (Bpl/Bsw)1/3 )

wobei mita = 1.067 die Anpassung eine Standardabweichung von lediglich 6 % auf-
weist.

5.3.3 Poynting-Fluss in simulierten Magnetosphéaren

In Abschnitt 4.2 wurde der elektromagnetische Poynting-Fluss in die Magnetosphare von
kurzperiodischen extrasolaren Planeten abgeschatzt. Dabei bedingt die Verwendung der
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Abbildung 5.16: Magnetopausenabstande der SRSW 2 (Punkte) in Abhangigkeit vom
Abstand im Vergleich zu tber Druckgleichgewichte berechnete Magnetopausenabstande
mit (Kreuze) und ohne (Sternchen) Bericksichtigung des Magnetfelddruckes des Stern-
windes. Dabei wurden fur die durchgezogene Linie Formfaktoren von 1.5 (mit Kreuzen)
und 1.16 (mit Sternchen) verwendet, und jewgijls= 1 bei den gestrichelten.

gesamten Querschnittsflache der Magnetosphare tber den substellaren Punkt als charakte-
ristische Lange eine Uberschatzung der an der Wechselwirkung beteiligten Querschnitts-
flache. Ein erster Ansatz ist die Einteilung der Magnetosphare, wie oben dargestellt, in
einen geschlossenen Anteil und einen geoéffneten, in dem Feldlinien einen Ful3punkt auf
der Oberflache des Planeten haben und durch den Rand des Simulationsgebietes gehen.
Wie bereits oben erlautert, befindet sich auch bei Verwendung einer Weber & Davis-
Startlésung in den Simulationen die Region der offenen Feldlinien an den Polen der Pla-
neten. Im Weiteren werden sie in Analogie zur Erdmagnetosphare als Polkappen bezeich-
net.

Eine Berechnung des Poynting-Flusses innerhalb der Polkappen in der unmittelba-
ren Nahe der Planetenoberflache erweist sich als wenig sinnvoll, da diese Gebiete zu
stark durch den Dipol gepréagt sind und den Einfluss des Sternwindes nicht wiedergeben.
Deshalb wird eine Kugeloberflache mit einem Radius von einem Magnetopausenabstand
R = R, definiert, die in Analogie zur Bestimmung der offenen und geschlossenen Feld-
linien dergestalt mit Startpunkten diskretisiert wird, dass die Flachenanteile gleich grof3
sind. Von jedem Startpunkt ausgehend, werden die Feldlinien in beide Richtungen, d.h.
in die Kugel hinein bzw. aus der Kugel heraus berechnet. Enden beide Feldlinien auf der
Plantenoberflache, wird die Feldlinie als geschlossen klassifiziert. Sie ist offen, wenn nur
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Abbildung 5.17: Abh&angigkeit des Magnetopausenabstands vom Verhaltnis des Dipolfel-
des an der Planetenoberflache zum Feld des Sternwindes. Die Punkte sind die Ergebnisse
der Simulationen SRSW 1, die Dreiecke die der SRSW 2. Die im Text beschriebene An-
passung ist als gestrichelte Linie dargestellt.

ein Feldlinienendpunkt den Planeten erreicht und dem Sternwind zugehdrig, wenn kein
Feldlinienendpunkt den Planeten erreicht. Da die Energiezufuhr durch den Sternwind in
die Magnetosphare betrachtet werden soll, werden die offenen Feldlinien unterteilt in vom
Stern kommende Feldlinien bzw. von der Magnetosphare in den interplanetaren Raum
weggehende Feldlinien. Dies ist bei der Simulation mit einer Weber & Davis-Startldsung
dahingehend einfach, als dass vom Stern kommende Feldlinien je nach Winkel zwischen
Magnetfeld und Stromung ihren FuBpunkt auRerhalb des Planeten an den Randern bei
minimalery-Koordinate bzw. maximaler-Koordinate haben. Dieses Auswahlkriterium

ist in Abb. 5.18 veranschaulicht. Rote Punkte sind Ful3punkte von geschlossenen Feldlini-
en, gelbe gehoren zu offenen und mit dem Stern verbundenen Feldlinien, blaue zu offenen
und nicht mit dem Stern verbundenen und griine zu Feldlinien des Sternwindes, die keinen
FuBpunkt auf der Planetenoberflache haben. Es ist zu beachten, dass bei diesem Verfahren
die Fu3punkte der Feldlinien nicht mehr so auf der Oberflache des Planeten verteilt sind,
dass sie gleiche Flachen begrenzen.

Der Poynting-Fluss ist nach Gl. (4.8) gegeben durch das Kreuzprodukt von elektri-
schem Feld und Magnetfeld

S = iE x B. (5.22)
Mo
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Abbildung 5.18: Fu3punkte von geschlossenen Feldlinien (rot), von offenen und mit dem
Stern verbundenden Feldlinien (gelb), von offenen, nicht mit dem Stern verbundenen
(blau) und Feldlinien des Sternwindes (grun).

Im Rahmen der resistiven MHD gilE = 75 — v x B, wodurch sich nach einigen
Umformungen der Poynting-Fluss zu

S = 1 (nj x B+ B*v— (B -v)B) (5.23)
Ho

ergibt. Ein positives Vorzeichen vof bedeutet einen Fluss von der Polarkappe weg,
die dadurch, obwohl ihre Feldlinien in den interplanetaren Raum hinausreichen, nach
D’Angelo und Goertz (1979) geschlossen ist. Der fur den Poynting-Fluss offene Teil der
Magnetosphére ist somit der Teil der Polarkappe, fir Slesin negatives Vorzeichen hat

und damit entgegengesetzt des radialen Einheitsvektors orientiert ist.

Nach der Berechnung des Poynting-Flusses im kartesischen Koordinatensystem der
Simulationen wird der Poynting-Fluss an den Koordinaten der Startpunkte der Feldlini-
en auf der Kugel mitR = R,, interpoliert. Die Leistung der Wechselwirkung ist dann
gegeben durch

TR,

Py S,R, + S,R, + S.R. 1
- RZ+R24+R2 Mg

Nom

wobei die Koordinaten eines Punktes auf der Oberflache einer Kugel mit Radiug,,,
durch(R,, R, R.) gegeben sind. Das der Feldlinie zugehdrige Flachenelement entspricht
1/ng4es der innges gleichgroBe Flachenelemente unterteilten Kugeloberflache. Dabei wird
in Anlehnung an D’Angelo und Goertz (1979) nur Gber die Anzahl der Flachenelemente
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nom Mit denjenigen Feldlinien summiert, die mit dem Stern verbunden sind und fir die
der Poynting-Fluss ein negatives Vorzeichen hat.

Abb. 5.19 zeigt einen Vergleich des hier gewahlten Ansatzes und des Ansatzes aus Ab-
schnitt 4.2 zur Berechnung der in die Magnetospharen eingespeiste Energie fur die Simu-
lationen aus SRSW 1 (oben) und SRSW 2 (unten) in Abhangigkeit von der Alfvén-Mach-
Zahl. Die Simulationsergebnisse sind jeweils als durchgezogene Linie dargestellt. Bei der
Berechnung der Leistung nach dem analytischen Ansatz, Gl. (4.10), wurden die Magne-
topausenabstande aus den Simulationen tibernommen (gestrichelte Linie). Mit denselben
Magnetopausenabstanden und unter zusatzlicher Berticksichtigung der offenen Polarkap-
pe ergeben sich die mit einer gepunkteten Linie dargestellten Ergebnisse. Fur die strich-
gepunktete Linie wurde die Leistung ebenfalls analytisch aber mit einem zuséatzlichen
planetaren Dipolfeld und den Magnetopausenabstanden aus den Simulationen berechnet.

Die Beschrankung der Wechselwirkung zwischen Sternwind und Magnetosphare auf
den gedffneten Teil der Polarkappen im analytischen Ansatz von Abschnitt 4.2 flhrt wie
erwartet zu einer Verringerung der Leistung. Diese Verringerung liegt bei etwa einer Gro-
Benordnung. Im Gegensatz dazu ist bei vollstandiger Verwendung der Simulationsergeb-
nisse der Poynting-Fluss héher als der des auf die offene Polarkappe beschrankten analy-
tischen Ansatzes. Dies kann auf den in den Simulationsergebnissen enthaltenen Beitrag
des planetaren Magnetfeldes zurtickgefuhrt werden. Dies wird dadurch deutlich, dass bei
Bericksichtigung des planetaren Magnetfeldes im analytischen Ansatz (strich-gepunktete
Linien) der Poynting-Fluss ein bis zwei Gré3enordnungen tiber dem des analytischen oh-
ne Magnetfeld und dem Ergebnis der Simulationen liegt.

5.3.4 Simulation von Stromsystemen

In Abschnitt 4.3 wurde ein Alfvén-Fligel-Strommodell fir kurzperiodische extrasolare
Planeten entwickelt und im Hinblick auf die darin enthaltene Leistung untersucht. Die
durchgefuhrten numerischen Simulationen eréffnen die Mdglichkeit, auch die sich aus-
bildenden Stromsysteme zu untersuchen. So haben bereits Ip und Kopp (2002) mit re-
sisitiven MHD-Simulationen die Wechselwirkung zwischen der Magnetosphéare von Ju-
piter und seinem Galileischen Mond Ganymed untersucht. Ein Aspekt dabei waren die
feldlinienparallelen Birkeland-Stréme in Abhéngigkeit von der Richtung des Magnet-
feldes von Jupiter aufgrund von dessen Dipolneigung. Ganymed hat einen Radius von
2643 km, ein magnetisches Moment voi - 10** Am? und befindet sich in einem Ab-
stand von etwd5 R; von Jupiter. Die Geschwindigkeit des korotierenden Plasmas der
Jupiter-Magnetosphare betragt ca. 120 kimsvas bei einer Dichte voh- 10" m~3 einer
Alfvén-Mach-Zahl von 0.06 entspricht.

Die Berechnung des Stroms erfolgt gemaf3

1
j=—VxB.
Ho

Die etwa fur Teilchenbeschleunigung wichtige feldlinienparallele Stromdighist ge-
geben durch

. 3-B

JB = B
Die Birkeland-Strome und die feldlinienparallele Stromdichte sollen zunachst anhand der
offenen Magnetosphare aus Abschnitt 5.3.1 bei einem Abstand von 0.075 AU erlautert
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Abbildung 5.19: Energieeintrag in Magnetosphare durch Poynting-Fluss in Abhangigkeit
von der Alfvén-Mach-Zahl fir SRSW 1 (oben) und SRSW 2 (unten). Die durchgezoge-
nen Linien zeigen die Ergebnisse der Simulationen. Zum Vergleich werden die Ergebnisse
anhand der Weber & Davis-Sternwindmodelle unter Bertuicksichtigung der Magnetopau-
senabstande aus den Simulationen (gestrichelt), zusatzlich mit Berticksichtigung der of-
fenen Polarkappe aus den Simulationen (gepunktet) oder mit Zugabe eines Dipols (strich-
gepunktet) gezeigt.
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5 Extrasolare Planetenmagnetospharen - MHD Simulationen

Abbildung 5.20: Feldlinienparallele Stromdichte pe 0 fiir eine offene Magnetosphare
bei einem Abstand von 0.075 AU im Sonnenwind.

werden. Dazu istin Abb. 5.20 die feldlinienparallele Stromdighten derz— z-Ebene bei

y = 0 dargestellt. Rottbne entsprechen einem positiven Vorzeichen, Blauténe einem ne-
gativen. Beide Polkappen weisen Gebiete mit unterschiedlichen Vorzeichen auf. Die dazu
gehoarige feldlinienparallele Stromdichte ist anhand von Stromfeldlinien in Abb. 5.21 fr
eine offene Magnetosphéare (oben) in einem homogenen Sternwind mit homogenem Ma-
gnetfeld und fur eine Magnetosphére in der Weber & Davis—Sonnenwindlésung (SRSW 1
bei 0.00225 AU) dargestellt. Die Startpunkte fur die Berechnung der Feldlinien wurden
aquidistant auf einem Kreis auf der Planetenoberflache in der gezeigten Ebgne bei
gewahlt. Die Feldlinien bilden in dieser Abbildung zwei Fligel oberhalb der Polkap-
pen. Dabei ist zu bemerken, dass nicht alle Strom-Feldlinien aus dem Simulationsgebiet
hinausfiihren, sondern ein Teil der Feldlinien bereits innerhalb des Simulationsgebietes
geschlossen ist.

Aufgrund der sich kaum &ndernden Struktur des Magnetfeldes unterscheiden sich die
Stromsysteme der offenen Magnetosphére in Abhangigkeit von der Alfvén-Mach-Zahl
kaum. Dies ist bei den Simulationen mit der Weber & Davis-Startldsung anders. Abb. 5.22
zeigt parallele Stromdichten der Simulationsergebnisse von SRSW 2, d.h. bei konstantem
B,/ Bsy, in Abstéanden von 0.025 (l.0.), 0.05 (r.0.), 0.075 (I.m.), 0.1 (r.m.), 0.15 (l.u.) und
0.2 AU (r.u.) vom Stern. Dargestellt ist die- z-Ebene bei: = 0. Der Stern befindet sich
folglich auRerhalb des linken Randes des dargestellten Schnittes. Tatsachlich ist in der
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Abbildung 5.21: Stromfeldlinien fir eine offene Magnetosphére (oben) und eine Magne-
tosphare in der Weber & Davis—Sonnenwindlésung (SRSW 1 bei 0.0225 AU).
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Abbildung 5.22: Parallele Stromdichten fur SRSW 2 in 0.025 AU (l.0.), 0.05 AU (r.0),
0.075 AU (1.m.), 0.01 AU (r.m.), 0.15 AU (l.u.) und 0.2 AU (r.0.). Dargestellt istglie z-
Ebene beir = 0. Die kritischen Punkte liegen bei 0.033, 0.0856 und 0.0864 AU und
damit jeweils zwischen den oberen und mittleren Abbildungen.
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Abbildung 5.23: Stromfeldlinien fir eine Weber & Davis-Magnetosphére der SRSW 2
bei 0.0225 AU.

linken oberen Abbildung ein Stromsystem zu erkennen, das sich entlang der Feldlinien
vom Planeten zum Stern hin erstreckt. Mit zunehmendem Abstand vom Stern und damit
zunehmender Alfvén-Mach-Zahl nimmt die Ausdehnung des Stromsystems in Richtung
des Sterns ab, bis es nur noch in Stromungsrichtung des Sternwindes ausgerichtet ist.
Der Punkt, an dem der Sternwind die Geschwindigkeit der langsamen magnetosonischen
Welle erreicht, liegt bei 0.033 AU, d.h. zwischen den oberen beiden Abbildungen. Der
Alfvén-Punkt und der Punkt, an dem der Sternwind die Geschwindigkeit der schnellen
magnetosonischen Welle erreicht, liegen bei 0.0856 bzw. 0.0864 AU und damit zwischen
den beiden mittleren Abbildungen. Eine detaillierte Untersuchung beider Simulationsrei-
hen SRSW 1 und SRSW 2 zeigt, dass die zum Stern gewandten Stromsysteme Uber den
langsamen magnetosonischen Punkt hinaus existieren. Ihre Ausdehnung ist aber schon
vor dem Alfvén-Punkt stark begrenzt.

Diese Ergebnisse legen nahe, dass bei sub-Alfvénischer und vorzugsweise bei subso-
nischer Geschwindigkeit ein Stromsystem zwischen Planet und Stern entsteht. Die Kom-
plexitat scheint dabei wesentlich héher zu sein als bei der oben dargestellten offenen Ma-
gnetosphare, was die in Abb. 5.23 gezeigten Strom-Feldlinien verdeutlichen. Auch hier
sind die Feldlinien mit dem Betrag der parallelen Stromdichte eingefarbt. Zwei Bereiche
kdnnen unterschieden werden: einer, der sich in Richtung Stern zum vorderen Rand des
Simulationsgebietes erstreckt (negativ&ichtung), und einer, der hinter dem Planeten
der Stromung des Sternwindes (positiv&ichtung) folgt.

Diese Ergebnisse weisen auf ein vom Planeten zum Stern gerichtetes Stromsystem flr
eine sub-Alfvénische Plasmaumgebung hin. Dies unterstitzt die Arbeitshypothese, dass
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5 Extrasolare Planetenmagnetospharen - MHD Simulationen

fur kurzperiodische extrasolare Planeten in solch einer Plasmaumgebung eine magneti-
sche Wechselwirkung mit ihrem Zentralgestirn zu erwarten ist. Sie konnte, wie in Ab-
schnitt 4.3 diskutiert, in Form von erhdhter chromospharischer Aktivitat beobachtbar sein
und ist damit eine mogliche Erklarung fur die Beobachtungen von Shkolnik et al. (2003)
auf HD 179949, benétigt jedoch im Gegensatz zu Shkolnik et al. (2003) und Shkolnik
et al. (2005) keine intrinsische Magnetisierung des Planeten.
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Eine der grof3en Herausforderungen in der Astronomie des letzten Jahrhunderts war die
Suche nach Planeten au3erhalb des Sonnensystems. Doch erst 1992 wurden die ersten
Planeten entdeckt. Sie sind in ihrer Masse erdahnlich, befinden sich jedoch in Umlaufbahn
um Pulsare. Seit 1995 sind aber auch extrasolare Planeten um sonnenéhnliche Sterne
bekannt. Die Tatsache, dass, obwohl die Astronomie als eine der altesten Wissenschaften
gilt, die Entdeckung dieser Planeten so lange auf sich warten lassen hat, liegt in den
hohen Anforderungen an die Beobachtungsverfahren begrindet. Viele der Planeten, die
bis heute beobachtet werden konnten, weisen Eigenschaften auf, die unerwartet waren und
die viele Fragen aufwerfen, welche durch die Verschiedenheit der extrasolaren Planeten
zu den Planeten des Sonnensystems eine neue Bedeutung erhalten. Diesen Objekten ist
diese Arbeit gewidmet.

Die heute auffalligste Eigenschatft vieler Planetensysteme ist die Existenz von Plane-
ten mit jupiteréhnlichen Massen in extrem geringer Entfernung (Merkur ist bis zu 18-mal
weiter entfernt) von ihrem Zentralgestirn. Im Sonnensystem zeigt sich, dass viele strah-
lungsintensive Ereignisse durch die Wechselwirkung der Planeten mit dem Sonnenwind,
der den interplanetaren Raum ausfillt und die Heliosphére bildet, bedingt sind. Diese Er-
eignisse sind dabei abhangig von den lokalen Eigenschaften des Sonnenwindplasmas und
andern sich somit mit dem Abstand vom Stern. Ubertragen auf die geringen Abstande der
extrasolaren Planeten kann dies bedeuten, dass viele dieser Prozesse anders, vor allem
aber wesentlich strahlungsintensiver ablaufen, als es vom Sonnensystem her bekannt ist.
Dies erdffnet wiederum die Méglichkeit, dass mit zuklnftigen Beobachtungsverfahren
die heute mdglichen Beobachtungen von Planeten erganzt werden kdnnen und weitere
Eigenschaften dieser Planeten bekannt werden.

Ein detailliertes Verstandnis von Planetensystemen auf3erhalb des Sonnensystems er-
moglicht die Uberpriifung von Modellen zur Planetenentstehung und zur Beziehung der
Planeten zum Stern und dem interplanetaren Raum, die anhand des Sonnensystems ent-
wickelt wurden. Dieses Verstandnis bildet dariiber hinaus eine Grundlage, die weit tUber
die ,leblose” Physik der Wechselwirkungen hinausgeht. So ermdglicht es weiterfiihrende
Gedanken Uber die Bedingungen zur Entstehung von Leben aufRerhalb der Erde und im
Ringschluss ein tiefer reichendes Verstandnis der Erde.

In diesem Kontext war es Ziel dieser Arbeit, ein detailliertes Verstandnis der mit Strah-
lungsereignissen verkniupften Wechselwirkung zwischen Planeten und Sternen im Rah-
men der Plasmaphysik zu entwickeln. Dabei wurde die Betrachtung auf kurzperiodische
Planeten um sonnenahnliche Sterne beschrankt, d.h. auf Planeten, die sich nicht weiter
als 0.06 AU von ihrem Stern entfernt befinden. Obwohl sich dieses Gebiet einer lebhaften
Erforschung durch viele Arbeitsgruppen erfreut, lasst sich der hier gewéhlte Ansatz leicht
hiervon abgrenzen und doch in die unterschiedlichen Ergebnisse eingliedern.
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Der erste Schritt dafiir war das Versténdnis des Sternwindes in seiner Rolle als bestim-
mendes Medium der Plasmaumgebung der Planeten. Dies beinhaltet insbesondere, dass
er sich in seinen Eigenschaften wesentlich von dem bekannten Sonnenwind bei 1 AU un-
terscheidet, was Auswirkungen auf die physikalischen Prozesse am Ort der hier betrach-
teten extrasolaren Planeten hat. Deshalb wurde im Gegensatz zu den in der Regel in der
Literatur verwendeten Ansétzen der Sternwind fir Sterne mit kurzperiodischen Planeten
erstmals unter selbstkonsistenter Berilicksichtigung von stellarer Rotation und Magnetfeld
im Rahmen des Weber & Davis-Sternwindmodells realistisch modelliert.

Ein wesentlicher Unterschied zu anderen Ansétzen ist zudem die Beriicksichtigung
der spezifischen Eigenschaften der Zentralgestirne. Dafur wurden die durch Beobachtun-
gen bekannten Eigenschaften aus der Literatur zusammengestellt und dartiber hinaus ein
Modell entwickelt, das fir Hauptreihensterne der Spektraltypen F bis M die Eigenschatf-
ten mit dem Spektraltyp und der zeitlichen Entwicklung des Sterns auf der Hauptreihe
verknupft. Die berlcksichtigten Sterneigenschaften sind: Masse, Radius, Rotation, Mas-
senverlust und Magnetfeld. Dies ermoglicht es, Parameterstudien im Hinblick auf die
tatsachlichen Erscheinungsformen der betrachteten Sterne zu bewerten.

Es zeigte sich, dass die Verknupfung der Rotation mit dem Spektraltyp im Rahmen
der zeitlichen Entwicklung des Sterns in einem Modell, dass die Entstehung und Ent-
wicklung des Sterns vor Erreichen der Hauptreihe nicht berticksichtigt, problematisch ist.
Dies liegt darin begriindet, dass zum einen ein Teil der Sternparameter als zeitlich kon-
stant angenommen wurde und zum anderen, die zeitliche Entwicklung des Sonnenwindes
als eine fur alle Spektraltypen anwendbare zeitliche Entwicklung angenommen wurde.
Dies ist jedoch nur bedingt realistisch. Ein Vergleich mit den beobachteten Eigenschaf-
ten von Sternen mit Planeten weist deutliche Unterschiede zu den mit diesem Modell
abgeleiteten Eigenschaften auf. Eine zuklnftige Weiterentwicklung dieses Ansatzes soll-
te deshalb die in diesem Modell als zeitlich konstant angenommenen Parameter in eine
zeitliche Abhangigkeit Gberfihren. Da die Rotation des Sterns ein Parameter ist, dessen
zeitliche Entwicklung in besonderem Mal3e vom Spektraltyp abhéngt, bietet sich eine
Verknipfung des Modells mit dem Weber & Davis-Sternwindmodell an. Dies wiirde die
Berucksichtigung der magnetischen Abbremsung in der Entwicklung der Sternrotation in
Abhangigkeit vom Spektraltyp ermdglichen. Eine weitere Verbesserung kann durch den
Abgleich mit Beobachtungen von Sternen erreicht werden, der den Rahmen dieser Arbeit
gesprengt héatte.

Die durchgefuhrten Parameterstudien zeigen, dass die kurzperiodischen extrasolaren
Planeten im Rahmen der Sternwindmodelle in ein Sternwindplasma eingebettet sind, das
sich langsamer als Alfvén-Wellen ausbreitet. Dies lasst erwarten, dass sich Stérungen
durch den Planeten im Plasma durch Alfvén-Wellen zurtick zum Stern ausbreiten kénnen.
Diese Uberlegung und deren Konsequenzen bildete die Arbeitshypothese fiir die Auswahl
der im Rahmen dieser Arbeit weiterentwickelten Wechselwirkungsmodelle, deren Aus-
gangspunkt die magnetischen Wechselwirkungen zwischen Jupiter und seinen Monden
bildete.

In Analogie zum lo-Jupiter-Szenario wird die zwischen lo und Jupiter beobachte-
te Wechselwirkung auf das Stern-Planeten-System Ubertragen. Ein besonderes Merkmal
dieser Wechselwirkung ist die Entstehung von Radiostrahlung entlang der magnetischen
Flussrohren, die lo mit Jupiter verbinden. Wird die Entstehung der Radiostrahlung auf ei-
ne Zyklotron-Maser-Instabilitat zuriickgefihrt, so ist ein notwendiges Kriterium, dass die
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Zyklotronfrequenz der Elektronen wesentlich gréRer als ihre Plasmafrequenz ist. Diese
notwendige Bedingung wurde fur die im Rahmen der Arbeit modellierten Weber & Davis-
Sternwinde untersucht. Dabei zeigte sich, dass fir realistische Sternwinde fur Hauptrei-
hensterne die Bedingung entlang der Feldlinien der Sternwinde wahrscheinlich nicht er-
fullt sein kann. Die Zykloton-Frequenz wird nur bei unrealistischen Kombinationen von
Sternparametern wesentlich gro3er als die Plasmafrequenz. Es erscheint somit unwahr-
scheinlich, dass der Sternwind von Hauptreihensternen selbst den Entstehungsort von
Radiostrahlung bildet. Es ist jedoch nicht ausgeschlossen, dass dies bei anderen Ster-
nen oder weiter entwickelten Sternen maoglich ist, was ein wichtiger Aspekt fir n&chste
Untersuchungen diesbezuglich bilden sollte.

Im Rahmen dieser Arbeit wurden dartber hinaus erstmals numerische Simulationen
auf der Grundlage der resistiven Magnetohydrodynamik mit realistischen Sternwindmo-
dellen fur kurzperiodische extrasolare Planeten durchgefihrt. Dazu wurde ein bestehen-
der Simulationscode erfolgreich weiterentwickel und den speziellen Erfordernissen dieser
Anwendung angepasst. Dabei wurden fir die Wahl der Startmodelle zwei neue Ansat-
ze implementiert, die in bisherigen Simulationsmodellen nicht vorhanden waren. Durch
die Vorgabe des Sternwindes als Potenzialstrétmung mit einem einer Potenzialstromung
nachempfundenen Magnetfeld ist es nun moglich, die planetare Magnetosphare inner-
halb des Sternwindes zu simulieren, ohne dass zu Beginn der Simulation das Magnet-
feld des Sternwindes den Planeten durchdringt. Eine weitere wesentliche Neuerung bildet
die Implementierung der Weber & Davis-Sternwindldsung in Form eines zweidimensio-
nalen Startmodells, was erstmals eine realistische Vorgabe des Sternwindes ermdglicht.
Damit konnten im Rahmen dieser Arbeit die auf der Grundlage des Weber & Davis-
Sternwindmodells untersuchten Wechselwirkungsmodelle direkt mit den Ergebnissen von
numerischen Simulationen verglichen werden.

Fur die Untersuchung der Wechselwirkung zwischen Sternwind und planetarer Ma-
gnetosphare werden die Abstande der Magnetopausen als charakteristische Lange zur Be-
schreibung der Magnetosphare der Planeten bendtigt. Im Rahmen dieser Arbeit werden
dabei zwei Ansatze verwendet: die Bestimmung der Magnetopausenabstande anhand von
Simulationen bzw. ihre Abschatzung anhand des Druckgleichgewichtes zwischen Stern-
wind und planetarer Magnetosphare. Letztere unterscheidet sich durch die explizite Be-
ricksichtigung des magnetischen Druckes des Sternwindes von den uberlicherweise in
der Literatur verwendeten Ansétzen. Ein Vergleich mit Simulationen auf der Grundlage
der Weber & Davis-Sternwindmodelle zeigt, dass durch die bislang erfolgte Vernachlassi-
gung des magnetischen Druckes die Magnetopausenabsténde je nach Abstand zum Stern
im Vergleich zu den Simulationsergebnisse tUber- oder unterschéatzt werden. Die Ergebnis-
se weisen sogar darauf hin, dass bei den geringen betrachteten Abstéanden, das Magnetfeld
des Sternwindes eine bedeutendere Rolle spielt als es das Druckgleichgewicht ausdrickt.
Dies kann darauf zurtickgefiihrt werden, dass das Magnetfeld des Sternwindes im Wesent-
lichen in der Ekliptik des Stern-Planeten-Systems liegt. Die Simulationsergebnisse legen
eine Abhangigkeit des Magnetopausenabstandes vom Verhaltnis der Feldstéarken des pla-
netaren Dipolfeldes zum Sternwindmagnetfeld nahe. Zur Ableitung eines allgemeineren
Zusammenhangs kénnten die Simulationen auf andere als die betrachteten Abstande hin
ausgeweitet werden und die Planeten des Sonnensystems mit beriicksichtigt werden.

Die Abschatzungen des elektromagnetischen Energieeintrags fur die Weber & Davis-
Sternwindmodelle liefern eine obere Grenze fir die durch die Wechselwirkung mit dem
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Sternwind in die Magnetosphére der Planeten eingetragenen Energien. Die Simulationen
ermdglichen darliber hinaus eine wesentlich realistischere Bestimmung des elektroma-
gnetischen Energieeintrags, indem die hierflr relevanten offenen Polarkappen bestimmt
werden kénnen und somit nur der hier einflie3ende Anteil bertcksichtigt werden kann.
Mit diesem kann erstmals auch eine untere Grenze fir die elektromagnetische Wechsel-
wirkung zwischen Sternwind und Magnetosphére eines extrasolaren Planeten bestimmt
werden.

Die Mdglichkeit des Informationstransportes vom Planeten zum Stern durch Alfvén-
Wellen entgegen der Ausbreitung des Sternwindes legt ein Szenario nahe, in dem die
Wechselwirkung durch ein Stromsystem zwischen Planet und Stern erfolgt, das ahn-
lich wie im System Jupiter-lo durch Alfvén-Wellen erzeugt wird. Diese Wechselwirkung
wurde im Rahmen dieser Arbeit fur kurzperiodische extrasolare Planeten anhand der
Weber & Davis-Sternwindmodelle modelliert, und im Rahmen von numerischen MHD-
Simulationen konnte erstmals ein derartiges Stromsystem tatsachlich gefunden werden.
Diese Ergebnisse werfen ein vollig neues Licht auf die von Shkolnik et al. (2003) be-
obachtete chromospharische Aktivitat auf HD 179949, die die gleiche Umlaufperiode
wie die des Planeten aufweist und bislang im Wesentlichen noch unverstanden ist. Ein
Stromsystem, wie es in den Simulationen zu sehen ist, kdnnte in der Tat die enge Kopp-
lung der chromosphérischen Erscheinung an die Bewegung des Planeten erklaren. Die
mit dem Stern verbundenen Stromsysteme entstehen dabei vorzugsweise innerhalb eines
Sternwindregimes mit sub-sonischer Geschwindigkeit, entwickeln sich aber auch dartber
hinaus in Sternwinden mit sub-Alfvénischer Geschwindigkeit. Die Modellierungen an-
hand der Weber & Davis-Sternwindmodelle zeigen darlber hinaus, dass fur realistische
Sternparameter von Hauptreihensternen die von Shkolnik et al. (2005) angegebenen Pha-
senwinkel zwischen der chromospharischen Erscheinung auf HD 179949 und dem sub-
planetaren Punkt reproduziert werden kbnnen. Im Gegensatz zur Interpretation ihrer Be-
obachtungen als indirekter Hinweis auf ein planetares Magnetfeld (Shkolnik et al. 2003,
2005) ist fur dieses Modell kein intrinsisches Magnetfeld erforderlich.

Als nachteilig fur die Simulationen hat sich die begrenzte Grél3e des Simulationsge-
bietes erwiesen. So bildet die Parallelisierung des Simulationscodes den néchsten Schritt,
um anhand von erweiterten Simulationen ein besseres Verstandnis der Wechselwirkung
zwischen Planet und Stern zu erreichen. Durch die Implementierung von adaptiven Git-
tern kann das Simulationsgebiet bis in die direkte N&dhe des Sterns ausgedehnt werden,
was aufgrund der zu hohen Anforderungen an Rechenzeit und Speicherplatz mit dem
vorliegenden Simulationscode nicht mdglich ist. Von besonderem Interesse ware auch die
Verwendung von dreidimensionalen Sternwindlésungen oder die Bertcksichtigung von
transienten Veranderungen des Sternwindregimes durch z.B. koronale Massenauswiirfe.
Dadurch wiirden die Effekte einer Anderung der Orientierung des Sternwindmagnetfeldes
bezuglich zum planetaren Dipol untersuchbar.

Die vorliegende Arbeit zeigt, dass die Wechselwirkung zwischen Planet und Stern
entlang eines Stromsystems energetisch gesehen ein grof3es Potenzial fiir energiereiche
Strahlungsereignisse oder beobachtbare Ereignisse auf dem Stern aufweist. Superflares
bilden zur Zeit eine vorstellbare obere Grenze fir solche Wechselwirkungen. Es zeigt
sich aber, dass die fur das Superflare-Modell von Rubenstein und Schaefer (2000) beno-
tigten starken Magnetfelder der Planeten unwahrscheinlich sind. Durch eine Weiterent-
wicklung des Simulationscodes wie oben beschrieben wére es mdglich, nach alternativen
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Mechanismen zu suchen bzw. anhand von Parameterstudien zu untersuchen, ob solch eine
Wechselwirkung Uberhaupt plausibel ist.

Es wird deutlich, dass das Zusammenfligen verschiedener Modelle anhand von analy-
tischen Abschéatzungen und numerischen Simulationen einen vielversprechenden Ansatz
darstellt, ein weitreichenderes Verstandnis der globalen Zusammenhange zu entwickeln.
Diese Arbeit liefert daftir mit den untersuchten Wechselwirkungsmodellen einen ersten
grundlegenden Beitrag.
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A Daten extrasolarer Planeten und
lhrer Sterne

Die folgende Tabell enthalt eine Auflistung von Daten von Sternen mit Planeten aus ver-
schiedenen Literaturquellen (Stand 19.02.2004). Die verwendeten Symbole sind:

a grof3e Bahnhalbachse

AU astronomische Einheitl (4959787066 * 1011 m)
d Abstand

e Exzentrizitat

€ Fehler von Parameter

[Fe/H] Metallizitat

HD Henry-Draper-Katalog-Nummer
HIP Hipparcos-Katalog-Nummer

i Inklination

log Ry Verhaltnis der chromosphéarischen Emissionen
mas Millibogensekunden

Mo bolometrische Helligkeit

M; Masse von Jupiterl898.7 * 10?4 kg)
M, Sternmasse

M sin i Minimale Planetenmasse

my scheinbare Helligkeit

My, absolute Helligkeit

pc parsec

T Parallaxe

ph photometrisch

P Orbitalperiod

Piot Rotationsperiode des Sterns

R, Sternradius

R Sonnenradiuss(955 * 108 m)

sp spektrometrisch

SpT Spektraltyp

Toq Effektiviemperatur

uvby Johnson UVBY-System

Viad Radialgeschwindigkeit
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Die Referenzen (ref) sind wie folgt abgekdrzt:

Schneider
Simbad
Gimenez
Reid
Laws

Bl

F1

F2

M1

N1

T2

T2

V1
CADARS
APL
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http://www.obspm.fr/encycl/catalog.html
http://simbad.u-strasbg.fr/Simbad
Giménez (2000)

Reid (2002)

Laws et al. (2003)

Butler et al. (1999)

Fischer et al. (2001)

Fischer et al. (2003)

Marcy et al. (2000)

Naef et al. (2001)

Tinney et al. (2002)

Tinney et al. (2003)

Vogt et al. (2002)

Pasinetti Fracassini et al. (2001)

Allende Prieto und Lambert (1999)
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