PHYSIK

UNIVERSITAT

DUISBURG
ESSEN

DIsSERTATION

Planetesimalentstehung
bei hohen Temperaturen

Der Fakultat fiir Physik der Universitat Duisburg-Essen
vorgelegte Dissertation von

Tabea Bogdan
geboren in Halle (Westf.)
zur Erlangung des akademischen Grades

Dr. rer. nat.

1. Gutachter: Prof. Dr. Gerhard Wurm
2. Gutachter: Prof. Dr. Jiirgen Blum
Tag der Disputation: 14.08.2023






KURZFASSUNG

Die Hafteigenschaften von Staubpartikeln in protoplanetaren Schei-
ben sind fiir die Bildung von Planetesimalen von grofier Bedeutung.
Wihrend der frithen Phasen der Planetenentstehung wandern in der
Scheibe befindliche Staubkorner durch die radiale Drift getrieben aus
kalten, wasserreichen Regionen in den warmen, inneren Teil der Schei-
be und sind dabei steigenden Temperaturen ausgesetzt. Damit ein-
her gehen Verdanderungen der Zusammensetzung, der Korngrofie, der
Morphologie und des Wassergehalts der Partikel.

Diese Arbeit befasst sich mit dem Einfluss dieser Faktoren auf die
Hafteigenschaften chondritischer Staubproben. Um die Entwicklung
der in der protoplanetaren Scheibe vorhandenen Partikel zu verfol-
gen, werden Stiicke zweier Meteoriten zu Staub gemahlen und Tem-
peraturen bis 1400 K in Vakuum und in Wasserstoffatmosphére ausge-
setzt. Die Oberflachenenergie in Abhingigkeit der Temperatur wird
mithilfe der als Brazilian-Test bekannten Methode zur Messung der
Zugfestigkeit von millimetergrofien Staubaggregaten bestimmt. Um
den Zusammehang zwischen der temperaturabhdngigen Entwicklung
der Oberflichenenergie und Anderungen der Zusammensetzung des
Probenmaterials herzustellen, werden die Ergebnisse durch Maéfibau-
erspektroskopiedaten ergianzt. Als besonders interessant fiir die Bil-
dung von Planetesimalen stellt sich ein kleiner Bereich im Inneren der
Scheibe um 1200 K dadurch heraus, dass Partikelwachstum in diesem
Temperaturbereich begiinstigt scheint.

Im Magnetfeld des zentralen Sterns kann zudem das Wachstum von
Aggregaten mit einem gewissen Anteil metallischen Eisens verstarkt
werden. So liefert die in dieser Arbeit vorgestellte Idee der Curie-Line
eine Grundlage fiir die Bildung Merkur-dhnlicher Planeten. Ubersteigt
das durch die radiale Drift getriebene chondritische Material die Curie-
Temperatur, dndert sich die magnetische Charakteristik des im Staub
eingebetteten Eisenanteils. Damit d&ndert sich auch die Sensitivitdt auf
das protoplanetare Magnetfeld, wodurch sich Moglichkeiten fiir die
Bildung eisenhaltiger Planetesimale bieten, die auch einen Einfluss
auf die Ringstruktur der Scheibe haben kénnen.
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ABSTRACT

The sticking properties of dust particles in protoplanetary disks are of
great importance for the formation of planetesimals. During the early
stages of planet formation, dust grains located in the disk migrate
driven by radial drift from cold, water-rich regions to the warm, inner
part of the disk and are exposed to increasing temperatures. This is
accompanied by changes in composition, grain size, morphology, and
water content.

This work addresses the influence of these factors on the adhesive
properties of chondritic dust samples. To follow the evolution of par-
ticles located in the protoplanetary disk, pieces of two meteorites are
ground into dust and exposed to temperatures up to 1400 K in vacuum
and hydrogen atmospheres. The surface energy as a function of tempe-
rature is determined using the method known as the Brazilian test to
measure the tensile strength of millimeter-sized dust aggregates. In or-
der to link the temperature-dependent evolution of the surface energy
to changes in the composition of the sample material, the results are
supplemented by data from Mdossbauer spectroscopy measurements.
A small region around 1200 K in the inner part of the disk turns out to
be particularly interesting for the formation of planetesimals, due to
the fact that particle growth seems to be favored in this temperature
range.

Moreover, in the magnetic field of the central star, the growth of
aggregates with some metallic iron content can be enhanced. Thus,
the Curie line idea presented in this work provides a basis for the
formation of Mercury-like planets. If the chondritic material driven by
radial drift exceeds the Curie temperature, the iron contained in the
material changes its magnetic characteristic. This changes the sensi-
tivity to the protoplanetary magnetic field, providing opportunities
for the formation of iron-rich planetesimals.
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Teil I

THEMATISCHE EINFUHRUNG






EINLEITUNG

Mayor und Queloz (1995) gelang die Entdeckung der ersten Exo-
planeten aus der Beobachtung periodischer Schwankungen der Radial-
geschwindigkeit des beobachteten Sterns, wofiir sie im Jahr 2019 mit
dem Nobelpreis in Physik ausgezeichnet wurden. Mittlerweile ist die
Existenz mehrerer Tausend extrasolarer Planeten bekannt (Roques und
Schneider, 2022). Weltraumteleskope wie COROT (COnvection, ROta-
tion et Transits planétaires) und Kepler haben mafigeblich zu deren
Entdeckung beigetragen. Dabei geht unsere Vorstellung von der Pla-
netenentstehung in protoplanetaren Scheiben bis zu Kant ins 18. Jahr-
hundert zuriick (Kant, 1755). Heute ermdglicht das Atacama Large
Millimeter Array (ALMA) die Beobachtung protoplanetarer Scheiben
bei Wellenldngen im Millimeterbereich von der Erde aus (Hendler u. a.,
2020; Trapman u. a., 2020) und mit dem im sichtbaren Spektrum arbei-
tenden Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet REsearch (SPHE-
RE) Instrument des Very Large Telescope (VLT) kénnen sogar Plane-
ten in den Scheiben aufgelost werden (Haffert u. a., 2019; Keppler u. a.,
2018). Dies ermdglicht die Beobachtung von Stern-Planeten-Systemen
wie beispielsweise DPS 70, einem etwa 5 Millionen Jahre alten Stern
mit zwei sich bildenden Exoplaneten in seiner Scheibe. Im Inneren der
Scheibe spielen sich jedoch eine Vielzahl von Prozessen ab, die auf-
grund der hohen optischen Dichte nicht beobachtbar sind. So kénnen
wir zwar den Staub als Ausgangsmaterial und Planeten als Endpro-
dukt detektieren, jedoch bleiben uns die Zwischenphasen, in denen
sich der Staub zu fertigen Planeten entwickelt, verborgen. Um die Ent-
stehung von Planeten zu verstehen, bedarf es daher einer Kombination
aus Theorie, numerischen Simulationen und Laborexperimenten. Da-
bei liefern Experimente wichtige Parameter fiir theoretische Modelle
und dienen dazu, diese zu verifizieren.

Laborexperimente sind der Kern der vorliegenden Arbeit. Wahrend
TeilI das aktuelle Verstdndnis der Planetenentstehung und die dafiir
notigen Grundlagen liefert, werden in Teil Il und III die im Rahmen
dieser Arbeit durchgefiihrten Experimente zum Einfluss hoher Tem-
peraturen in der Planetesimalentstehung diskutiert. Mit einem Durch-
messer von Kilometern sind Planetesimale die Bausteine, die einen
wichtigen Zwischenschritt in der Entstehung der Planeten darstel-
len. Teil IV gibt einen Ausblick auf mogliche weiterfithrende Versuche,
bevor im Fazit die Erkenntnisse in Bezug zueinander gesetzt und in
den Gesamtkontext eingeordnet werden.






GRUNDLAGEN

2.1 PROTOPLANETARE SCHEIBEN

Die Planetenentstehung ist eng mit der Entstehung von Sternen ver-
kniipft. Grofie Molekiilwolken aus Gas und Staub kollabieren in kalten
Gebieten aufgrund ihrer Eigengravitation. Inmitten der Wolke entsteht
ein Protostern, der seine Umgebung gravitativ dominiert. Es bildet sich
ein Zentralkraftfeld und aufgrund der Drehimpulserhaltung entwi-
ckelt sich aus der Wolke eine rotierende Scheibe (Mannings u. a., 2000).
Diese sogenannten protoplanetaren Scheiben bestehen zu 99 % (Mas-
senanteil) aus Gas, vornehmlich Wasserstoff und Helium, und nur zu
etwa 1 % aus festem Staub (Hayashi u. a., 1985). Dieses Verhiltnis ver-
andert sich in der Scheibe lokal durch Prozesse wie der Entstehung von
Planeten und anderer Staubentwicklungen stetig (Sanchis u.a., 2021).
Hinzu kommen Photoevaporation, Akkretion, Sternwinde und Inter-
aktionen mit anderen Sternen, die allgemein zu einer Masseabnahme
der Scheibe mit der Zeit beitragen (Haworth u. a., 2021; Hutchison und
Clarke, 2021; Schib u. a., 2021). Daraus ergeben sich Lebenszeiten von
wenigen Millionen Jahren (Haisch Jr u.a., 2001), die auch die Dauer
der Entstehung von Gasplaneten begrenzen. Danach ist die Planeten-
entstehung auf die Bildung von terrestrischen Planeten aus kleineren
Korpern begrenzt.

Es existieren diverse Modelle, die die Form und Beschaffenheit pro-
toplanetarer Scheiben beschreiben. Darunter ist das Modell des Mini-
mum Mass Solar Nebula (MMSN) ein weit verbreitetes (Hayashi, 1981).
Der radiale Temperaturverlauf des MMSN ist nach Hayashi (1981) be-
schrieben durch das Verhiltnis der Leuchtkraft L des zentralen Sterns
zur Leuchtkraft Lo unserer Sonne

r _1/2 L 1/4
T =28 K( ) =) Kk 2.1
20 \TAu (L@) @D

wobei r die radiale Entfernung vom Stern in astronomischen Einheiten
(AU) beschreibt. Nahe dem zentralen Protostern liegen die Temperatu-
ren bei tiber 2000K, sodass alle Materialien in der Gasphase vorliegen
und der innerste Bereich der Scheibe frei von festen Partikeln ist (Wood,
2000). In den dufleren Bereichen kann die Temperatur bis auf weni-
ge zehn Kelvin absinken (Dullemond u. a., 2020; Li u. a., 2020; Wood,
2000). Durch diesen Temperaturverlauf begriindet ergeben sich cha-
rakteristische Entfernungen zum Stern, bei denen fliichtige Stoffe wie
beispielsweise Wassereis oder CO, kondensieren, die als Icelines oder
Snowlines bezeichnet werden. Diese Phasenumwandlung hat einen
starken Einfluss auf die lokale Dichte fester Materie in diesen Berei-
chen.
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Abbildung 2.1: Schematische Darstellung des Querschnitts einer protoplane-
taren Scheibe. Die linke Seite verdeutlicht die hohe Dichte
an Festkorpern in der Mittelebene, die zu Aggregaten weit
jenseits ihrer anfanglichen Mikrometergrofie gewachsen sind,
wihrend die rechte Seite einen Uberblick iiber die Transport-
mechanismen in der Scheibe gibt. Der Temperaturverlauf ist
als Farbgradient hinterlegt. Abbildung aus Wurm und Teiser
(2021) entnommen.

Die Gasdichte folgt in vertikaler Richtung einem hydrostatischen
Gleichgewicht mit exponentiellem Abfall mit der Skalenhche H als
charakteristischer Grofie. Die vertikale Ausdehnung in einer Entfer-
nung von 1 AU zum zentralen Stern betrdgt etwa 3% des radialen
Abstandes und nimmt mit wachsender Entfernung zu. Die sich daraus
ergebende bikonkave Form ist in Abbildung ?? angedeutet. Die Abbil-
dung zeigt schematisch den Querschnitt einer protoplanetaren Scheibe
und umfasst sowohl den vorherrschenden Temperaturgradienten als
auch die wichtigsten Transportprozesse.

Auch die Gasdichte pgas der protoplanetaren Scheibe ist im Ansatz
des MMSN quantitativ beschrieben. So gilt fiir diese als Funktion von
r und der Hohe tiber der Mittelebene z:

_ r —2.75 ZZ
peas(r,2) = 1,4~ 10~ kg /m’ (1AU) exp (_sz)' 22

Die Mittelebene z = o, in der sowohl die Gas- als auch die Staubdich-
te maximal sind, ist fiir das Wachstum planetarer Korper von grofSer
Bedeutung. Durch den sich aus der Dichteverteilung des Gases erge-
benden radialen Druckgradienten wird das Gas gestiitzt und rotiert
infolgedessen mit einer geringeren Geschwindigkeit als der Keplerge-
schwindigkeit um den zentralen Protostern. In der Scheibe befindli-
cher Staub unterliegt der Wechselwirkung mit dem Gas, wobei die
Starke der Kopplung durch das Verhiltnis der Partikelmasse zur Quer-
schnittsfliche sowie durch die Relativgeschwindigkeit zwischen Gas
und Staub bestimmt ist. Eine entscheidende Grof3e ist dabei die Ankop-
pelzeit 7, die den zeitlichen Rahmen der Ankopplung eines Partikels
an die Gasbewegung beschreibt.

Im Gegensatz zum Gas werden die Staubpartikel nicht durch den
Druckgradienten gestiitzt, sondern bewegen sich auf Keplerbahnen
um den Stern. Die resultierende Relativgeschwindigkeit v,e] zwischen
Staub und Gas fiihrt dazu, dass der Staub eine Gasreibung erfahrt, die
abhéngig von der Dichte des Gases pgas und der Grofse der Partikel



2.1 PROTOPLANETARE SCHEIBEN

in zwei verschiedene Regime unterteilt werden kann (Armitage, 2020).
Liegt die freie Wegldange A des Gases unterhalb des Partikelradius 7y,
ist die Dynamik durch die Stokessche Reibung Fs; = 67117, 0re mit der
Gasviskositédt 1 beschrieben. Fiir die Ankoppelzeit in diesem Regime
ergibt sich mit der Partikeldichte py:

g = 2 PP (2.3)

9n "
Im Epstein-Regime, das fiir kleine Partikel mit Radien unterhalb von A
gilt, werden die Gasmolekiile hingegen als freie, ballistische Teilchen
angenommen. Fiir die Ankoppelzeit ist daher das Verhéltnis p,/pgas
von Partikel- zu Gasdichte relevant (Armitage, 2020; Wurm und Teiser,
2021). Wenn vg,s die thermische Gasgeschwindigkeit beschreibt, so gilt
fiir die Ankoppelzeit:

Thoe = 4 Pp Tp
st — T .
P27 3 pgas Ugas

(2.4)

Wiahrend sich grofie Kérper nahezu ungestort durch das Gas be-
wegen, nimmt die Ankoppelzeit mit kleiner werdender Partikelaus-
dehnung ab, sodass die Teilchen zunehmend durch die Relativge-
schwindigkeit v = F7/myp, mit Reibungskraft F und Partikelmas-
se mp, gebremst werden. Daraus resultiert eine radiale Drift zum
zentralen Stern, die mit der Teilchengrofie variiert (Weidenschilling,
1977; Weidenschilling und Cuzzi, 1993). Die radiale Drift ist mit etwa
50m/s maximal fiir Kérper in der Gréf8enordnung 1 m (Johansen u. a.,
2014). Neben der Relativgeschwindigkeit zwischen Gas und Partikel
bestimmt die Ankoppelzeit auch mafgeblich die Relativgeschwindig-
keit zwischen den Staubpartikeln und damit deren Partikelkollisions-
geschwindigkeiten. Zudem werden Partikel durch den vertikalen Bei-
trag der Gravitation des Sterns g, zur Mittelebene hin beschleunigt,
bis sich im Gleichgewicht mit der Gasreibung die Sedimentationsge-
schwindigkeit vs = 7 g, einstellt. Somit ist vs grofienabhdngig und
tragt ebenfalls zu Kollisionen der Partikel untereinander bei.

Einen weiteren Einfluss auf die Relativgeschwindigkeiten des in der
Scheibe befindlichen Staubs haben Turbulenzen in der Gasbewegung,
die die Bewegung der Partikel in vertikaler und radialer Richtung be-
einflussen kénnen (Birnstiel u. a., 2010; Ormel und Cuzzi, 2007). Als
Hauptursache wird die von Balbus und Hawley (1991) eingefiihrte Ma-
gnetorotationsinstabilitit angesehen. Sie trdgt zu einer Erth6hung der
Viskositiat des Gases bei und beeinflusst vornehmlich den heifSen, inne-
ren Bereich protoplanetarer Scheiben, da sie eng an das Vorhandensein
ionisierten Gases gekntipft ist (Armitage, 2020; Hartmann u. a., 2016;
Klahr u. a., 2018; Turner u. a., 2014).
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2.2 KOLLISIONEN UND KONTAKTMECHANIK

Planetenentstehung ist mafigeblich durch Kollisionen gepragt. Stofsen
zwei Staubpartikel oder Staubaggregate miteinander, sind verschie-
dene Resultate dieser Kollision von Bedeutung. Abbildung?? zeigt
mogliche Kollisionsergebnisse in Abhadngigkeit der Partikelgrofie in
einer Entfernung von 1 AU vom zentralen Stern sowie die Kollisions-
geschwindigkeiten zweier Partikel.

Bleiben die beiden Stofipartner aneinander haften, so wird dies als
Sticking bezeichnet. Die Kollisionsgeschwindigkeit, unterhalb derer
zwei sphérische Teilchen mit reduziertem Radius R™" = R{" + R;* und
Dichte p, haften bleiben, ist nach Chokshi u.a. (1993) und Dominik
und Tielens (1997) beschrieben durch:

5/6
Y 2.5)

Ustick = 1,07 ———————7.
E*1/3 R5/6 p;/z
Dabei ist y die Oberflichenenergie und die elastischen Kréfte gehen
tiber die Materialkonstante E* in die Gleichung ein. Die Haftgeschwin-
digkeit vgicx kann durch die das Verhéltnis von Hohlraumvolumen
zu Gesamtvolumen beschreibende Porositidt der Aggregate beeinflusst
werden, da diese die interne Dissipation der kinetischen Energie beim
Stofs modifizieren kann.

Wird die Haftgeschwindigkeit iiberschritten, kénnen die Stofipart-
ner voneinander abprallen, was als Bouncing bezeichnet wird. Kom-
pakte Aggregate tendieren zu diesem Kollisionsergebnis.

Fragmentation tritt ein, wenn eine Kollision so energiereich ist, dass
die Kontakte innerhalb eines Aggregats aufgebrochen werden und die
Stoflpartner in Bruchstiicke zerfallen. Dies ist jedoch kein rein destruk-
tiver Prozess. Unterscheiden sich die beiden Stoflpartner in Grofie oder
Volumentfiillung, kann der grofiere bzw. kompaktere unversehrt blei-
ben, wéahrend der kleinere bzw. pordsere Stofipartner zerbricht und
einen Teil seiner Masse auf das kompaktere Teilchen tibertragt (Beitz
u.a., 2011; Teiser und Wurm, 2009b; Teiser u.a., 2011a; Wurm u. a.,
2005).

Eine wesentliche Grofse fiir die Aggregation ist demnach die zum
Aufbrechen eines Kontakts zwischen zwei Partikeln benétigte Kraft.
Bei dieser Haftkraft kann es sich um Kohésion (Anziehung zwischen
zwei gleichen Materialien), Adhésion (Anziehung zwischen zwei un-
gleichen Materialien), Rollreibung und Gleitreibung handeln. Zwei
Kugeln mit reduziertem Radius R und Oberflichenenergie y werden
beispielsweise erst bei Aufbringen der von den elastischen Eigenschaf-
ten unabhéngigen kritischen Zugkraft

Ferit = =37y R (2.6)

getrennt (Dominik und Tielens, 1997; Johnson u. a., 1971). Diese Glei-
chung beinhaltet die beiden grundlegenden, in diesem Zusammen-
hang wichtigen Parameter: die Oberflichenenergie und die Partikel-
grofie. Die Radien der beiden Kérper gehen in Form des reduzierten
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Abbildung 2.2: Kollisionsgeschwindigkeiten (links) und Kollisionsergebnisse
(rechts) zweier Partikel mit Radien 7p; und rp in einer Entfer-
nung von 1 AU vom zentralen Stern. Abbildung im Original
von Husmann u. a. (2016), adaptiert von und entnommen aus
Wurm und Teiser (2021).

Radius R in die Gleichung ein. Die kritische Haftkraft steigt linear
mit der Teilchengrofie, sodass zwei einzelne grofie Kugeln stiarker an-
einander gebunden sind als zwei kleine. Dicht gepackt bilden jedoch
kleinere Korner stabilere Aggregate, da die Zahl der Kontakte mit 1/R>
skaliert und eine hohere Zahl an Kontakten auch eine héhere kritische
Kraft zum Brechen aller Kontakte benétigt.

Die Oberfldchenenergie y ist ein Maf fiir die Energie, die zur Ver-
grofierung der Oberfldche notwendig ist. Mikroskopisch kénnen der
Oberflachenenergie unterschiedliche Wechselwirkungen zugrunde lie-
gen, worunter allgemein beispielsweise elektrostatische Interaktionen,
Polarisationseffekte und elektromagnetische Wechselwirkungen fallen,
die aber besonders von van-der-Waals-Kréften und induzierten Dipo-
len dominiert werden. Eine Aufteilung auf die einzelnen Beitrdge ist
nur schwerlich moéglich, die Oberfldchenenergie kann aber mit abso-
luten Werten gemessen werden. Darauf wird im spéateren Verlauf der
Arbeit noch genauer eingegangen.

2.3 PLANETENENTSTEHUNG

Partikel im Bereich bis zu wenigen 100 pm, die mit geringen Geschwin-
digkeiten (vgl. Abbildung ??) kollidieren, bleiben nach der Kollision
aneinander haften. Diese Hit-and-Stick-Prozesse bilden die Grundla-
ge des Wachstums grofierer Korper und auf Zeitskalen von bis zu 1000
Jahren bilden sich Millimeter grofie Aggregate (Dominik und Tielens,
1997; Okuzumi u. a.,2012; Wada u. a., 2009, 2013). Die fiir kleine Partikel
relevante Brownsche Bewegung verliert mit zunehmender Aggregat-
grofie an Bedeutung und die vertikale und radiale Drift der Partikel
zur Mittelebene der Scheibe und hin zum zentralen Stern sowie Tur-
bulenzen in der Gasscheibe bestimmen die Kollisionsgeschwindigkei-
ten. Mit steigender Aggregatmasse steigt auch die kinetische Energie,
die nunmehr nur durch Restrukturierung innerhalb der Aggregate
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dissipiert werden kann, sodass Aggregate in der Folge kompaktieren.
Kontakte zwischen Partikeln werden durch Rollen oder Gleiten ver-
schoben (Blum und Wurm, 2000; Dominik und Tielens, 1997) und
der Volumenfiillfaktor, der das Verhiltnis der Einzelvolumen der im
Aggregat enthaltenen Partikel zum Gesamtvolumen des Aggregats
beschreibt, liegt zwischen 30 % bis 40 % (Meisner u.a., 2013; Teiser
u.a., 2011b; Weidling u. a., 2009). Ab diesem Fiillfaktor kann zun&chst
nur noch wenig Energie durch weitere Restrukturierung und Kompak-
tierung dissipiert werden, wenn keine Fragmentationsgrenzen tiber-
schritten werden, und die Stofse werden elastisch. Anstatt aneinander
haften zu bleiben, prallen die Aggregate voneinander ab und das Parti-
kelwachstum kommt zum Erliegen. Dieses Phanomen der Wachstums-
hiirde wird als Bouncing Barrier bezeichnet (Zsom u. a., 2010).

Uber die Bouncing Barrier hinaus gibt es weitere Hiirden. Wird
angenommen, dass einige wenige Aggregate grofiere Durchmesser er-
reichen, wird die radiale Drift entscheidender. Meter grofie Objekte
werden innerhalb von 100 Jahren bis zu 1 AU nach innen transpor-
tiert (Weidenschilling, 1977; Weidenschilling und Cuzzi, 1993), was
den Zeitraum des moglichen Wachstums begrenzt. Die sich daraus
ergebende Wachstumshiirde wird als Radial Drift Barrier bezeichnet.
Zudem steigen die Relativgeschwindigkeiten zwischen Partikeln mit
zunehmender GrofSe, da sie nicht mehr allein auf die Brownsche Be-
wegung beschrankt sind, sodass weiteres Wachstum durch die Frag-
mentationsgrenze gehemmt wird. Die Energien in Kollisionen werden
so grofs, dass bestehende Kontakte aufgebrochen werden. Wachstum
gleich grofier Partikel durch Kollisionen ist somit nicht mehr mog-
lich, da beim Stofs beide fragmentieren (Beitz u.a., 2011; Deckers und
Teiser, 2014; Katsuragi und Blum, 2018; Kothe u. a., 2010; Meisner u. a.,
2012). Unterscheiden sich dagegen die Kollisionspartner in Grofse oder
Volumentfiillung, tibertrdgt der kleinere einen Teil seiner Masse auf
den grofleren, welcher in der Folge weiter wachsen kann (Beitz u. a.,
2011; Deckers und Teiser, 2014; Teiser und Wurm, 2009a,b; Teiser u. a.,
2011a,b; Wurm u. a., 2005). Damit ist die Entstehung von Planetesima-
len durch Aufsammeln kleinerer Impaktoren durchaus moglich (Wind-
mark u. a., 2012), jedoch ist weder der Ursprung entsprechend grofier
Aggregate gekldrt, noch scheinen die benétigten Zeitskalen mit Blick
auf die Radial Drift Barrier ausreichend klein (Wurm und Teiser, 2021).
Die Entstehung 100 m grofier Kérper durch Kollisionswachstum wiir-
de in einer Entfernung von 3 AU etwa 1 Million Jahre dauern (Wind-
mark u.a., 2012). Auch unabhéngig von der Radial Drift Barrier ist dies
eine zu lange Zeitspanne fiir das Erreichen von Planeten-Bausteinen
im Gesamtbild.

Allein durch Kollisionen lasst sich die Entstehung von Planeten al-
so nicht erkldren. Es bedarf weiterer Prozesse, die zur Uberwindung
der verschiedenen Wachstumshiirden beitragen. Die Streaming Insta-
bility ist ein entsprechender hydrodynamischer Prozess, um Partikel
durch kollektive Effekte so weit zu konzentrieren, bis ein lokaler Kol-
laps durch Eigengravitation eintritt (Johansen u.a., 2007; Simon u. a.,
2016; Squire und Hopkins, 2018; Youdin und Goodman, 2005). Aktu-
elle Modelle protoplanetarer Scheiben beriicksichtigen die Streaming
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Instability bereits als gangigen Mechanismus, der durch die Riickkopp-
lung der Teilchen auf das Gas verursacht wird. Mafigeblich sind dabei
ein ausreichend hohes Staub-zu-Gas Verhiltnis und die durch das Pro-
dukt der Ankoppelzeit und der Keplerfrequenz Qk gegebene Stokes-
Zahl St = 7 Qg (Auffinger und Laibe, 2018; Drazkowska und Ali-
bert, 2017; Schaffer u. a., 2018). Die Streaming Instability ist besonders
wirksam fiir Teilchen im Bereich von St = 1. Die Teilchengrofie be-
treffend entspricht dies je nach Entfernung zum Stern Durchmessern
im Zentimeter- bis Meterbereich (Bai und Stone, 2010; Drazkowska
und Dullemond, 2014; Johansen u. a., 2014; Yang u. a., 2017). Ungeklart
bleibt jedoch, wie die Groflenordnung zwischen den an der Boun-
cing Barrier angelangten Partikeln und der Mindestgrofie zum Ein-
setzen der Streaming Instability tiberwunden werden kann. Zu den
diskutierten Mechanismen gehoren der Einfluss der Temperatur, elek-
trische und magnetische Wechselwirkungen sowie Transporteffekte
(Jungmann und Wurm, 2021; Jungmann u. a., 2018; Kimura u. a., 2015;
Kruss und Wurm, 2020; Lee u.a., 2015; Steinpilz u. a., 2020). Der Ein-
fluss hoher Temperaturen auf die Planetesimalentstehung sowie die
daraus resultierende Moglichkeit der magnetischen Aggregation wer-
den im Rahmen dieser Arbeit genauer untersucht.

24 METEORITEN

Der Begriff Meteorit definiert , ein makroskopisches Gestein, das aus
dem interplanetaren Raum stammt und auf natiirliche Weise auf einer
Planetenoberfliche (z. B. der Erde) gelandet ist” (Jacquet, 2020).

Bevor aber ein makroskopischer Gesteinsbrocken als Meteorit be-
zeichnet werden kann, muss er vom interplanetaren Raum durch die
Atmosphaére auf die Erde gelangen. Solange sich das makroskopische
Gestein im interplanetaren Raum befindet, wird es als Meteoroid be-
zeichnet. Abhédngig von der relativen Bewegungsrichtung zwischen
Erde und Meteoroid erreicht dieser den Anziehungsbereich der Er-
de mit Geschwindigkeiten zwischen 12 km/s und 71 km/s (Okrusch
und Matthes, 2014). Tritt ein Meteoroid in die Erdatmosphire ein,
so wird er durch die entstehende Reibungswarme aufgeschmolzen
und verdampft. Es kommt zur Ionisierung der dabei freigesetzten Ato-
me, die kurz darauf wieder rekombinieren. Die dadurch entstehende
Leuchtspur wird als Meteor bezeichnet. Kleinere Staubteilchen, auch
Interplanetary Dust Particles (IDPs) genannt, sind als Sternschnuppen
bekannt, wihrend grofse, kosmische Korper als Feuerball verglithen
und von gewaltigen Schallerscheinungen begleitet werden. Nur wenn
der Meteoroid grofs genug ist, dass in einer Hohe zwischen 10 km bis
30km oberhalb der Erdoberfldche noch Material {ibrig ist, fallt dieses
als Meteorit zu Boden (Okrusch und Matthes, 2014). Je nachdem, ob
sie beim Absturz beobachtet wurden oder nicht, werden sie als Fall
oder als Fund bezeichnet. Unabhéngig davon werden Meteoriten aber
vor allem nach ihrer chemischen Zusammensetzung und ihrem Mine-
ralbestand klassifiziert (z.B. Krot u. a. (2007)).

11
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Undifferenzierte Steinmeteoriten

Die Frithphase der Entstehung unseres Sonnensystems ist durch die in
Meteoriten gefundenen Minerale dokumentiert. Die primitivsten Me-
teoriten sind die sogenannten Chondrite. Deren Mutterkorper bildeten
sich wahrend der Kondensation unseres solaren Nebels, der mit aus
dem Tod dutzender Sterne friiherer Generationen entstammenden Mi-
neralen durchsetzt war. Durch das Abkiihlen des Nebels entstanden
weitere Minerale, die teils mit dem Gas reagierten und verschwan-
den, teils konserviert wurden (McCoy, 2010). Da Meteoriten dieser
Klasse zu keiner Zeit eine komplette Aufschmelzung erfahren haben,
werden sie auch als undifferenzierte Steinmeteoriten bezeichnet. Ein-
gebettet in eine Matrix aus kosmischem Staub fiigen sich einzelne Mi-
neralkorner, Kalzium-Aluminium-reiche Einschliisse (CAI) und soge-
nannte Chondren zu Chondriten zusammen. CAI sind die &ltesten be-
kannten Materialien in unserem Sonnensystem, die aus verschiedenen
Kalzium-Aluminium-Silikaten und -Oxiden bestehen. Sie stellen friihe
Kondensate aus dem Solarnebel dar. Zu den in den CAI dominieren-
den Mineralen zdhlen Spinell, Melilith, Perowskit, Hibonit, kalkhalti-
ges Pyroxen, Arnorthit und Forsterit (MacPherson, 2003). Mit ihrer teils
rundlichen, teils irreguldren Form sind sie charakteristischer Bestand-
teil vieler Chondrite (Bischoff und Keil, 1983). Etwa 2 Millionen Jahre
spater entstanden die Chondren (Kleine und Rudge, 2011). Anders als
Staubpartikel und CAl bildeten sie sich geméfs dem heutigen Verstand-
nis durch Kristallisation aus einer Gesteinsschmelze in der Akkretions-
phase des Sonnensystems. Die Mechanismen, die zu entsprechenden
Heizereignissen fiihrten, sind jedoch noch immer Bestandteil kontro-
verser Diskussion (De Pater und Lissauer, 2015; Scott und Krot, 2005;
Zanda, 2004). Gemafs ihrem Mineralbestand und der chemischen Zu-
sammensetzung werden Chondrite in vier Haupttypen eingeteilt, die
im Folgenden kurz angerissen werden. Abbildung ?? fasst diese mit
ihren Untergruppen und petrographischen Gefiigetypen zusammen.
Fiir eine detaillierte Charakterisierung sei beispielsweise auf Meibom
und Clark (1999) oder Okrusch und Matthes (2014) verwiesen.

Enstatit-Chondrite (E) tragen ihren Namen, da sie das Mineral En-
statit enthalten. Sie werden nach ihrem Gesamteisengehalt in EH-
Chondrite mit hohem und EL-Chondrite mit entsprechend niedrigem
Eisenanteil unterschieden. Das enthaltene Eisen ist nicht oxidiert, son-
dern zu metallischem Eisen reduziert oder als Sulfid gebunden.

Die starker oxidierten gewohnlichen Chondrite werden ebenfalls
nach ihrem Gesamteisengehalt gegliedert in Olivin-Bronzit-Chondrite
(H) mit hohem Eisengehalt (high iron), Olivin-Hypersthen-Chondrite
(L) mit niedrigem Eisengehalt (low iron) und Amphoterite (LL) mit
einem geringen Anteil sowohl des gesamten als auch des metallischen
Eisens (low iron, low metal) (Okrusch und Matthes, 2014).

Die Rumuruti-Chondrite (R) sind nach dem Auftreffort eines 1934 in
Kenia niedergegangenen Meteoritenschauers benannt. Sie sind stark
oxidiert und ihr Hauptmineral ist eisenreiches Olivin. Sie enthalten
kaum metallisches Eisen.



2.4 METEORITEN

Undifferenzierte Steinmeteoriten: Chondrite

Temperaturbereich

Petrographischer Typ
Chondren

Enstatit-Chondrite

Gewdhnliche
Chondrite

Rumuruti-Chondrite

Kohlige Chondrite

il

Abbildung 2.3: Petrographische Gefiigetypen der Untergruppen der undiffe-
renzierten Steinmeteoriten.

Die nach ihrem hohen Kohlenstoffanteil benannten kohligen Chon-
drite (C) sind in die meisten Untertypen gegliedert. Neben den primi-
tivsten kohligen CI-Chondriten, die nach dem Fall von Ivunia in Tan-
sania benannt wurden und keine Chondren enthalten, gibt es sieben
weitere Typen, die in einer feinkérnigen Matrix mehr oder weniger ho-
he Anteile an Chondren, CAI und Einzelkérnern aufweisen. Der wohl
bekannteste kohlige Chondrit ist der der Gruppe der CV-Chondrite
(nach Vigarano in Italien) zuzuordnende Allende-Meteorit. Mit einem
Gesamtgewicht aller Bruchstiicke von etwa zwei Tonnen ging dieser
im Februar 1969 in der mexikanischen Provinz Chihuahua als Meteo-
ritenschauer nieder und fiihrte zur erstmaligen Entdeckung von CAL
Der Eisengehalt der verschiedenen Untertypen variiert stark.

Im Entstehungsprozess der verschiedenen Chondrite kam es zu ver-
schieden stark ausgeprigten thermischen Uberpragungen. Das heif3t
die Strukturen und Texturen wurden durch Metamorphoseprozesse
beeinflusst, der Ausgangszustand jedoch nicht ganzlich unkenntlich
gemacht. Die Chondren lassen sich damit zunehmend schlechter iden-
tifizieren, da sie immer stirker in die Matrix integriert wurden. Van
Schmus und Wood (1967) definieren daher abhingig vom Grad der
Uberpriagung sechs petrographische Gefiigetypen. Wahrend Typ 1 kei-
ne Chondren enthélt, sind sie in Typ 2 und 3 klar definiert. Diese drei Ty-
pensind nicht dquilibriert, was einem Temperaturbereich von < 150 °C
bis 600 °C entspricht. Aquilibrierung bezeichnet den Vorgang, bei dem
ein System in seinen Gleichgewichtszustand tibergeht. Typen 4 bis 6
sind dquilibriert und haben einen entsprechend hoheren Temperatur-
bereich zwischen 600 °C und 950 °C erfahren (Norton, 2002). In Typ 4
sind die Chondren noch gut definiert, in Typ 5 dagegen nur noch kaum
und in Typ 6 schlecht erkennbar.
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Differenzierte Meteoriten

Anders als die Chondrite ist die Klasse der Achondrite, auch als dif-
ferenzierte Steinmeteoriten bezeichnet, durch Aufschmelz- und Diffe-
rentiationsprozesse aus einem urspriinglich primitiven Material ent-
standen. Es wird zwischen Asteroiden-Achondriten, Mars-Meteoriten
und Mond-Meteoriten, sogenannten Lunaiten, unterschieden.

Auch die Klasse der Stein-Eisen-Meteoriten gehort zu den differen-
zierten Meteoriten. Darunter fallen Lodraniten und Acapulcoiten, Me-
sosideriten und Pallasiten, die sich in ihrem Mineralbestand und ihrer
Genese stark voneinander unterscheiden.

Stein-Eisen-Meteoriten bilden die Ubergangsgruppe zu den Eisen-
meteoriten, die die Kernzusammensetzungen von differenzierten Aste-
roiden widerspiegeln und hauptsachlich aus unterschiedlichen Eisen-
Nickel-Legierungen bestehen. Dazu zdhlen

1. das eine kubisch innenzentrierte Kristallstruktur aufweisende
Kamacit a—(Fe,Ni), das auch als Balkeneisen bezeichnet wird,

2. das kubisch flichenzentrierte Taenit y—(Fe,Ni), auch Bandeisen
genannt,

3. und Plessit, das sogenannte Fiilleisen, welches ein feinkérniges
Gemenge aus beiden Phasen darstellt.

Die Eisenmeteoriten lassen sich in drei Gefiigetypen unterteilen, na-
mentlich die Oktaedriten, die Hexaedriten und die Ataxiten. Die Gefii-
gemerkmale spiegeln dabei Unterschiede im Kamacit-Taenit-Verhiltnis
wider. Nach Wasson (1985) werden die Eisenmeteoriten zudem unab-
hangig von ihrer strukturellen Gliederung gemafs ihrer Verhiltnisse
an Ga:Ni, Ge:Ni und Ir:Ni in 22 chemische Gruppen unterteilt, auf die
hier jedoch nicht genauer eingegangen werden soll. Als weiterfiihren-
de Literatur seien hier Okrusch und Matthes (2014) und Wasson (1985)
genannt.

2.5 MOSSBAUERSPEKTROSKOPIE UND XRD

Dieim Rahmen dieser Arbeit gewonnenen Ergebnisse werden in Bezug
zu Verdnderungen der Zusammensetzung und Morphologie der chon-
dritischen Probenmaterialien gesetzt, die vorwiegend durch Méfibau-
erspektroskopie ermittelt werden. Ebenso ldsst sich die Komposition
der Probe mithilfe dieser Spektren bestimmen, womit sich die fiir nach-
folgende Berechnungen benétigte Dichte abschétzen ldsst. Auch wenn
die Aufnahme und Analyse der Mofibauerspektren selbst aufierhalb
des Umfangs der vorliegenden Arbeit liegt, sollen zum Verstdndnis
kurz die theoretischen Grundlagen dieses Messverfahrens vermittelt
werden. Fiir eine tiefergehende Ausfithrung sei etwa auf die Lehrbii-
cher von Wegener (1966) und Barb (1980) verwiesen.
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Abbildung 2.4: Beispiel eines y-Strahlers. % Co geht durch K-Einfang in einen
angeregten Zustand des >’ Fe iiber, der durch Emission einer
y-Kaskade in den Grundzustand zurtiickkehrt.

Eine Entdeckung von Rudolf Ludwig Mofbauer im Jahre 1957 stellt
den Grundstein fiir die heute als Mofbauerspektroskopie bekannte
Form der Resonanzspektroskopie dar, die sogenannte ,Riickstof3freie
Kernresonanzabsorption von Gammastrahlung” (Mofsbauer, 1970). Da-
bei handelt es sich um ein Resonanzphdnomen, bei dem Atomkerne
als Sender bzw. Empféanger beteiligt sind, zwischen denen riickstof3frei
emittierte und absorbierte y-Quanten als transmittierte elektromagne-
tische Strahlung auftreten (Giitlich, 1970). Die Untersuchung von Mo-
lekiilsymmetrien, Bindungsverhéltnissen, magnetischen Phanomenen
und dynamischen Vorgéngen in Festkorpern sind nur Beispiele fiir
die Vielzahl an Anwendungen der Méf3bauerspektroskopie. Die Mess-
methode basiert auf der Kombination zweier Effekte, namentlich dem
Mofbauer-Effekt und dem Doppler-Effekt. Atome und Kerne kénnen
in einen hoheren Energiezustand angeregt werden, wobei sie nur dis-
krete Schwingungszustinde annehmen. So geht beispielsweise >’ Co
durch Einfang eines Elektrons der K-Schale durch den Atomkern in
57Fe {iber, fillt aber kurz darauf in einen niedrigeren, jedoch noch
immer angeregten Energiezustand E,. Beim Ubergang in den Grund-
zustand E, des *"Fe-Kerns wird 14, 4 keV y-Strahlung emittiert, die hier
von Interesse ist. Der Gesamtimpuls p bei der Emission eines y-Quants
bleibt dabei erhalten. Abbildung ?? zeigt das Zerfallsschema von %’ Co.
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Wird ein freies, mit thermischer Geschwindigkeit Uiherm bewegtes
Atom der Masse M betrachtet, so betrdgt die Kernenergie im ange-
regten Zustand vor der Emission

}‘7’2
E,=E,+ YR 2.7)
und nach der Emission
5 — (h/2m)k)>?
En=Eg+ M (2.8)

2Ma ’

. . h 1 .
wobei der Impuls des y-Quants mit ;-k angegeben wird.

Dabei ist i das Plancksche Wirkungsquantum und k der Wellenvektor
des y-Quants. Die vom y-Quant mitgenommene Energie E,, entspricht
der Differenz der beiden Energien

L
Ey=—w=E~En

h ho- o (&)
= —Wo+ _(k : vtherm) - ==
27T 27T 2Mp

2.9)

mit Frequenz w und %a)o = E, — Eg. Die Energien unterscheiden sich

folglich um die Dopplerverschiebung %(l_é * Dtherm) und den sogenann-
ten Rickstofsterm (%)Zk2 /(2M ). Die natiirliche Linienbreite I' der
y-Strahlung ist dabei jedoch um einige Gréfsenordnungen geringer als
diese beiden Terme. Anstelle einer einzelnen Spektrallinie sendet ei-
ne gasformige Quelle bei der konstanten Frequenz w, ein durch den
Riickstofseffekt verschobenes und durch den Dopplereffekt verschmier-
tes Frequenzspektrum aus. Emittiert dagegen der Atomkern eines in
einen Kristall eingebetteten Atoms in einem Festkorper ein y-Quant,
wird der Riickstof-Impuls praktisch an das gesamte Gitter {ibertragen.
Somit wirkt ein ruhender (Giherm = 0) Kristall in gewisser Weise als
Riesenmolekiil, das im Vergleich zum einzelnen Atom eine deutlich
grofiere Masse (Mk > M) besitzt. Rickstofseffekt und Dopplerver-
schiebung entfallen und die Hauptlinie schrumpft auf ihre nattirliche
Linienbreite zusammen. Diese Linie wird als Mofibauerlinie bezeich-
net und die Tatsache, dass sie existiert, als MofSbauer-Effekt.

Enthélt ein als Kristall vorliegender Absorber die gleiche Isotopen-
art wie die Quelle, kann es zur Resonanzabsorption kommen. Dabei
wird die Wahrscheinlichkeit fiir eine Resonanz durch den temperatur-
abhdngigen Lamb-Mofbauerfaktor f(T) beschrieben, der die relative
Intensitdt der Mofibauerlinie widerspiegelt. Besitzen die von der Quel-
le ausgesandten y-Quanten genau die richtige Energie - w,, werden
die Atome des Absorberisotops in einen angeregten Zustand gehoben,
aus dem diese wiederum durch innere Umwandlung oder Reemission
eines y-Quants in den Grundzustand zuriickkehren.
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Abbildung 2.5: Schematische Darstellung eines Mofbauer-Spektrometers.
Die von der sich bewegenden Quelle ausgesandte y-Strahlung
wird resonant von der Probe absorbiert, was die Aufnahme
eines Mofibauerspektrums durch das Zahlrohr erméglicht.

Wird die Quelle durch einen Motor oder eine Lautsprechermembran
bewegt, fiihrt der Doppler-Effekt zu einer Frequenzverschiebung der
austretenden y-Strahlung. Dies ermoglicht das Durchfahren verschie-
dener Energien und so die Aufnahme eines Spektrums. Die Zahlrate
Z in einem hinter der Probe platzierten Zahlrohr hiangt dabei von der
Quellgeschwindigkeit vg ab. Da die Resonanzanregung y-Quanten
verbraucht, sinkt die Zdhlrate bei der in Abbildung?? dargestellten
Anordnung von Quelle, Absorber (die zu untersuchende Probe) und
Zahlrohr. Die Struktur der Spektren hdngt von der Wechselwirkung
des Atomkerns mit seiner Umgebung ab. Es gibt Effekte, die zu ei-
ner Hyperfeinaufspaltung der Spektren fithren konnen und an dieser
Stelle nur kurz genannt werdern sollen: magnetische Hyperfeinstruk-
turaufspaltung, elektrische Quadrupolaufspaltung, Isomerieverschie-
bung und relativistische Temperaturverschiebung. Die als Funktion
der Geschwindigkeit aufgetragene Zahlrate Z(vg) wird als Mofibau-
erspektrum der Probe bezeichnet. Anhand eines solchen Spektrums,
wie es fiir eine chondritische Probe in Abbildung ?? exemplarisch dar-
gestellt ist, konnen die Beitrdge verschiedener eisenhaltiger Phasen
zugeordnet und so die mineralogische Zusammensetzung des Proben-
materials bestimmt werden.
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Abbildung 2.6: Mofbauerspektrum der ungeheizten Sayh al Uhaymir-Probe,
gemessen bei 4, 3 K (oben), 20 K (mittig) und Raumtemperatur
(unten). Die Beitrdge der verschiedenen eisenhaltigen Phasen
sind markiert. Abbildung aus Bogdan u. a. (2020) entnommen.
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Abbildung 2.7: Schematische Darstellung eines Rontgendiffraktometers. Ein
Detektor fahrt kreisf6rmig um eine Probe und misst die von
der Probe gebeugte Rontgenstrahlung.

Rontgenbeugung, zu Englisch X-ray diffraction (XRD), ist eine wei-
tere Moglichkeit zur Untersuchung der Mineralphasen eines Materi-
als. Da mit %’ Fe-Mofbauerspektroskopie lediglich eisenhaltige Phasen
detektiert werden, kann die Aufnahme von Beugungsdiagrammen ei-
ne sinnvolle Ergdnzung darstellen. Ein schematischer Aufbau eines
Rontgendiffraktometers ist in Abbildung ?? gezeigt. Eine Probe wird
mit monochromatischer Rontgenstrahlung bestrahlt, wiahrend ein De-
tektor in definierten Schritten kreisférmig um die Probe fahrt. Dabei
wird die Intensitdt der an bestimmten Gitterebenen im Kristallgitter
der Probe reflektierten Strahlung in Abhédngigkeit des Winkels (20)
aufgenommen. Ist die Bragg-Gleichung

nA; = 2dsin(0) (2.10)

mit Beugungsordnung n, Wellenldnge der Rontgenstrahlung A, und
Abstand zwischen parallelen Gitterebenen d erfiillt, kommt es zu kon-
struktiver Interferenz und die fiir ein Material spezifischen Reflexe zei-
gen sich als Intensitdtsspitzen im Diagramm. Abbildung ?? zeigt ein
solches Beugungsdiagramm einer chondritischen Probe. Die schwarze
Linie stellt die gemessene Intensitdtsverteilung dar und die auffalligs-
ten Intensitdtsspitzen sind mit farbigen Balken den entsprechenden
Mineralen zugeordnet. Uber diese Zuordnung der Maxima der In-
tensitdtsverteilung kann die Zusammensetzung der Probe bestimmt
werden.
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Abbildung 2.8: Gemessenes Synchrotron-Rontgendiagramm der unbehan-
delten Allendepulver-Probe (schwarze Linie) und die auffal-
ligsten Diagramm-Peaks, die von Olivin, Augit und Hercynit
verursacht werden (farbige Balken). Abbildung aus Pillich u. a.
(2023) entnommen.



Teil 11

HAFTEIGENSCHAFTEN BEI STEIGENDEN
TEMPERATUREN






PROBENMATERIAL

Fiir die Untersuchung von Hafteigenschaften werden im Rahmen die-
ser Arbeit insgesamt drei verschiedene Staubproben verwendet. Da es
in groflen Mengen verfiigbar ist, wird fiir Machbarkeitsstudien und
zu Testzwecken kommerziell erhiltliches Basaltpulver eingesetzt. Der
Staub in der protoplanetaren Scheibe besteht aus einer Vielzahl von
Mineralen. Aufgrund seiner Zusammensetzung ist Basaltpulver ein an-
gemessenes Analogmaterial fiir die Durchfiihrung erster Messungen
(Demirci u. a., 2017; de Beule u. a., 2017). Um jedoch ein moglichst rea-
listisches Mischverhéltnis der im protoplanetaren Staub befindlichen
Minerale anzundhern, werden im weiteren Verlauf Stiicke zweier Me-
teoriten zu Probenmaterial zerkleinert. Der Sayh al Uhaymir oo1 (SaU)
ist ein gewohnlicher Chondrit, der im Mérz 2000 im Oman gefunden
wurde. Als L4/5 Kklassifiziert hat er lediglich eine leichte thermische
Metamorphose durchlebt (vgl. Kapitel 2?) und ist somit eine gute An-
ndherung an die tatsdchlich vorherrschenden Mineralverhéltnisse. Um
den Datenpool zu erweitern und den Ursprung des frithen Sonnenne-
bels noch ein Stiick weit besser abzubilden, wird aufSerdem ein Stiick
des kohligen Chondriten Allende genutzt, der bereits im ersten Kapitel
Erwdhnung fand. Er ist als CV3 klassifiziert, also unédquilibriert, und
kommt somit einer realistischen Mischung an Mineralen am néchs-
ten. Abbildung ?? zeigt den verwendeten Allende-Meteoriten in seiner
unzerkleinerten Form.

Um die radiale Drift in der protoplanetaren Scheibe hin zum zen-
tralen Stern zu simulieren, wird das Probenmaterial im Experiment-
verlauf in einem Temperaturbereich von 600K bis 1400 K geheizt. Fiir
das ungeheizte Material wird die Temperaturbezeichnung 300K ver-
wendet. Das Heizen chondritischer Materialien kann sich auf zweierlei
Weise auswirken. Einerseits kann es zur Phasenumwandlung interner
Minerale kommen. Dabei ist es von Belang, ob der Meteorit als Ganzes
oder im zu Staub zerkleinerten Zustand geheizt wird, da die Umwand-
lung der Oberflachenminerale durch das umgebende Gas auf andere

Abbildung 3.1: Fotos des verwendeten Allende-Meteoriten.

23



24

PROBENMATERIAL
8
£ A
£

—6f o
X ! 4
—= R )
D) ] i
= i
= i
s 4 i i
5} i !
2 » [1400K
= / i
o A
> ot 3

\

A

. Y
‘., A
. .\.-."0-. \}
8.5 1 5 10 50 100 500

Partikeldurchmesser [um]

Abbildung 3.2: Beispielhafte Grofsenverteilung des Sayh al Uhaymir geheizt
bei verschiedenen Temperaturen und gemessen mit dem Mal-

vern Mastersizer 3000. Daten aus Bogdan u. a. (2020) entnom-
men.

Weise beeinflusst werden kann als Minerale im Inneren des Meteoriten
(Braukmdiiller u. a., 2018). Andererseits kann sich das Heizen auch auf
die Korngrofie der Probe auswirken, die wiederum die Hafteigenschaf-
ten stark beeinflusst. Abbildung ?? zeigt beispielhaft die Grofienvertei-
lungen des Sayh al Uhaymir bei verschiedenen Temperaturen geheizt.
Auf die durch das Heizen entstandenen Verdnderungen des Proben-
materials wird in der Analyse der Daten genauer eingegangen. Im

Folgenden soll das Ausgangsmaterial in ungeheizter Form vorgestellt
werden.

3.1 PARTIKELGROSSEN

Beide Meteoriten werden zerkleinert und mit einer Kugelmiihle zu
Mikrometer-Staub gemahlen. Die Partikel sollen klein genug sein, um
fir Messungen der Zugfestigkeit ausreichende Haftkréfte zu entwi-
ckeln. Ebenso sollen die Anfangskorngrofien der miteinander zu ver-
gleichenden Proben in derselben Grofienordnung liegen. Daher wird
auch der Basaltstaub, der nach Herstellerangaben eine Korngrofse von
dp < 125 pm aufweist, mit der Kugelmiihle zu noch feinerem Staub ge-
mahlen. Die Groflenverteilungen werden mithilfe eines kommerziellen
Gerits (Malvern Mastersizer 3000) aufgenommen, welches die Korn-
grofien durch Lichtstreuung und Mie-Analyse misst. Basierend auf
den optischen Eigenschaften der zu messenden Probe liefert das Gert

Aquivalentdurchmesser von kugelférmigen Kérnern. Kleine Anderun-
gen der optischen Konstanten, die durch Mineral- und Gréfiendnderun-
gen hervorgerufen werden konnen, werden hierbei nicht berticksich-
tigt. Die Genauigkeit des Mastersizers hdangt dabei von der Probe und

der Probenvorbereitung ab. Daher wird der Fehler der Partikeldurch-
messer durch mehrmaliges Aufnehmen der gleichen Gréfienverteilung



3.2 ZUSAMMENSETZUNG

Sayh al Uhaymir oo1 Allende

Bestandteil Gew.% | Bestandteil Gew.%
Olivin MgFeSiO, 48,8 | Olivin MgFeSiO, 72,6
Eisenoxid Fe;O, 27,0 | Augit CaMgolsFeO,SSizoé 13,0
Pyroxen MgFeSi,Og 21,9 | Goethit FeO(OH) 8,6
Kamacit Fey g5Ni, o5 2,2 | Hercynit FeAl,O, 5,7

Tabelle 3.1: Zusammensetzung der Chondrite SaU und Allende berechnet
aus den Moflbauerspektren, gerundet auf eine Stelle nach dem
Komma. Die Angaben sind in Gewichtsprozent.

und der sich daraus ergebenden Standardabweichung ermittelt und
als allgemeine Fehlergrofse des Mastersizers angesehen. Auf diese
Weise ergibt sich der Fehler zu etwa 22 % und die Ausgangsgrofien
der drei Proben bezogen auf die Volumenverteilung belaufen sich auf
ABasalt = 5,2+ 1, 1 ym, dsau = 6,0+ 1, 3 pm und dajlende = 1,3 £ 0,3 pm.

3.2 ZUSAMMENSETZUNG

Die mineralogische Zusammensetzung der beiden Meteoriten ldsst
sich aus den Mofibauerspektren bestimmen. Die Flachen der einzel-
nen Spektren korrelieren mit der Menge an Eisen in der vorliegenden
Phase relativ zum Gesamtanteil im Material und lassen sich in Ge-
wichtsprozent umrechnen. Da die > Fe-Mofbauerspektroskopie nur
fiir eisenhaltige Minerale sensitiv ist, sind die Messungen auf diese
begrenzt. Aus erginzenden XRD-Messungen ldsst sich jedoch erken-
nen, dass nur sehr wenige bis keine Phasen ohne Eisen vorliegen, wes-
halb die Messungen als vollstindig angesehen werden koénnen. Die
prozentualen Anteile der so ermittelten Minerale der beiden chondri-
tischen Proben sind in Tabelle ?? aufgefiihrt. Alle Angaben sind in
Gewichtsprozent (Gew. %). Die beiden Meteoriten bestehen aus je vier
Mineralen. Hauptbestandteil beider Meteoriten ist das Eisen-Silikat
Olivin, wobei der Anteil in Allende mit 72,6 % deutlich hoher ist als
der in Sayh al Uhaymir mit 48, 8 %. Ebenfalls in beiden Meteoriten vor-
handen ist das Kettensilikat Pyroxen, wobei hier der Anteil in Sayh al
Uhaymir etwa doppelt so grofs ist wie der in Allende, wo es in Form
von Augit vorliegt. Weitere Bestandteile sind Eisenoxid und Kamacit
fiir Sayh al Uhaymir und Goethit und Hercynit fiir Allende.
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Bestandteil Dichte p [g/cm?]
Augit CaMgO,SFeO,SSiZOé 3,40
Eisenoxid Fe;O, 5,15
Goethit FeO(OH) 3,80
Hercynit FeAl,O, 4,39
Kamacit Fey g5 Nio o5 7,90
Olivin MgFeSiO 4 3,74
Pyroxen MgFeSi,Og 3,40

Tabelle 3.2: Dichten der einzelnen Bestandteile der chondritischen Proben.

3.3 MATERIALDICHTE

Auch die Dichten der chondritischen Proben lassen sich tiber die aus
der MofSbauerspektroskopie ermittelten Gewichtsanteile berechnen.
Zu Grunde gelegt sind die in Tabelle ?? aufgefiihrten Dichten der ein-
zelnen Bestandteile. Mit den in Tabelle ?? angegebenen Gewichtsantei-
len der einzelnen Komponenten ergeben sich die mittleren Dichten der
Staubproben beider Meteoriten im ungeheizten Zustand zu

psaU = 4,20 g/cm’ und
P Allende = 3,73 g/cm’.

Da die Basaltstaubprobe nur zu Testzwecken verwendet wird, ist die
Berechnung der genauen Dichte aus der Zusammensetzung nicht not-
wendig. Sie wird daher gerundet und mit ppasai = 3 g/cm’ angenom-
men (Bahlburg und Breitkreuz, 2018).



MESSUNG DER ZUGFESTIGKEIT

4.1 BRAZILIAN-TEST

Zur Messung der Zugfestigkeit ist der Brazilian-Test eine bewihrte
Methode, die bereits von verschiedenen Autoren, wie beispielsweise
Bischoff u.a. (2020), Gundlach u.a. (2011, 2018), Meisner u.a. (2012),
San Sebastidn u. a. (2020) und Steinpilz u. a. (2019), im Zusammenhang
mit Planetenentstehung und protoplanetarem Staub angewandt wird.

Abbildung ?? zeigt den prinzipiellen Aufbau des Brazilian-Tests. Mit
der Klinge wird ein immer hoherer Druck auf die Mantelfldche eines
Probenzylinders ausgetibt, bis dieser gerade in zwei gleich grofie Tei-
le zerbricht, wahrend die dafiir benétigte Kraft mit dem Kraftsensor
gemessen wird.

linear stage

blade
sample

force sensor

Abbildung 4.1: Experimentaufbau des Brazilian-Tests. Der Linearversteller
(linear stage) wird so lange nach unten gefahren, bis die zylin-
drische Probe (sample) bricht. Der Kraftsensor (force sensor)
misst die dabei benotigte maximale Kraft. Abbildung aus Bog-
dan u. a. (2020) entnommen.
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Abbildung 4.2: Zugfestigkeit o aufgetragen tiber Volumenfiillfaktor ® der un-
geheizten Basaltprobe. Daten aus Pillich u.a. (2021) entnom-
men.

Die zum Brechen des Zylinders benétigte Kraft F; kann in die Zug-
festigkeit 0 umgerechnet werden:

ZFt
_ . 4.1
¢ ﬂdzL ( )

Fiir den Brazilian-Test ist es erforderlich, dass das Probenmaterial in
Zylinderform gebracht wird. Dazu wird es in kleine Zylindermodule
von dz = 8,0+ 0,1 mm Durchmesser gepresst. Die Lange der Zylinder
betrdgt zwischen o,5d7 < L < 1dz. Aus dem Verhiltnis der mess-
baren Dichte des Zylinders zur Dichte der verwendeten Staubprobe
berechnet sich der Volumenfiillfaktor @ zu:

V- PZylinder
D= Staub  _ y

= 4.2
VZylinder ( )

PStaub

Durch unterschiedlich starke Kompression des Staubs ist eine Variati-
on der Fiilldichte moglich. Da abhdngig von der Vorbehandlung der
Staubprobe unterschiedlich viel Druck benétigt wird, um einen stabi-
len Zylinder zu erhalten, wird das Pressen hidndisch vorgenommen.
Die innere Struktur der gepressten Zylinder wird als homogen ange-
nommen, was sich auch an glatten Bruchkanten erkennen lasst.

Abbildung ?? zeigt beispielhaft die Zugfestigkeit ¢ aufgetragen tiber
den Volumenfiillfaktor ® von ungeheiztem Basaltstaub. Die Streuung
der Daten deutet darauf hin, dass beim Brechen der Zylinder mikrosko-
pisch gesehen nicht immer dieselbe Zahl an Kontakten aufgespalten
werden.



4.2 MESSABLAUF
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Abbildung 4.3: Schema des Ablaufs der drei verschiedenen Messreihen
feucht (oben), trocken (mittig) und supertrocken (unten).
Nach der Zugfestigkeitsmessung werden die Zylinder zu
Staub zerdriickt und die Probe der ndchsthéheren Heiztem-
peratur ausgesetzt. Abbildung aus Pillich u. a. (2021) entnom-
men.

4.2 MESSABLAUF

Wie zuvor erwdhnt wird die radiale Drift durch Heizen der Probe si-
muliert. Der wesentliche Messablauf besteht aus drei Schritten. Nach
(1) einem einstiindigen Heizen bei konstanter Temperatur in einem Be-
reich zwischen 600 K und 1400 K wird (2) die Staubprobe zu Zylindern
gepresst und (3) die Zugfestigkeit gemessen. Der Ofen ist dabei auf
103 mbar bis 107> mbar evakuiert, um Einfliisse der Umgebungsluft
auszuschlieflen. Im Anschluss wird der zerbrochene Zylinder wieder
ganz zu Staub zerstofsen und der nidchsthéheren Heiztemperatur Ty
ausgesetzt, woraus sich ein Messkreislauf ergibt. Das Heizen wirkt sich
dabei auf das Probenmaterial aus, sodass die Probe - einmal auf eine
gewisse Temperatur erhitzt - nicht mehr fiir Messungen tieferer Tem-
peraturen verwendet werden kann. Fiir jeden Temperaturschritt wird
jedoch ein kleiner Teil des Materials fiir spatere Moflbauermessungen
sowie die Messung der Partikelgréfien aufgehoben. Wie Kimura u. a.
(2015) und Steinpilz u. a. (2019) zeigen, spielt Oberflachenwasser eine
wichtige Rolle fiir die Hafteigenschaften. Da der Einfluss des Wassers
im soeben vorgestellten Messablauf nicht berticksichtigt ist, wird die-
ser als feucht bezeichnet und durch das oberste Flussdiagramm in
Abbildung ?? dargestellt.

Zur Berticksichtigung des Oberflachenwassers wird der Messablauf
in erster Erweiterung durch einen Trocknungsschritt ergdnzt. Bei dem
in Abbildung ?? entsprechend als trocken bezeichneten Messablauf
wird der gepresste Zylinder vor dem Brazilian-Test fiir 24 Stunden bei
250 °C an Luft geheizt. Dieser Vorgang wird als Trocknen bezeichnet.
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Wie sich im spéteren Verlauf zeigen wird, wirkt sich das Trocknen
auf die chemische Zusammensetzung des chondritischen Staubs aus.
Um Reaktionen wie beispielsweise die Oxidation des in der Probe
befindlichen Eisens auszuschliefsen, wird daher im als supertrocken
bezeichneten Messablauf die Trocknung an Luft dadurch ersetzt, dass
nicht das Pulver geheizt, sondern der bereits gepresste Zylinder fiir je
eine Stunde der entsprechenden Heiztemperatur ausgesetzt wird. Auf
diese Weise werden Heizen und Trocknen in einem Schritt miteinander
verbunden.

Das am héufigsten vorkommende Element in protoplanetaren Schei-
ben ist gasformiger Wasserstoff. Um den potentiellen Einfluss einer sol-
chen Umgebung auf die Ergebnisse zu untersuchen, kann die Probe
im supertrockenen Messablauf nicht nur in Vakuum, sondern auch in
einer Wasserstoffatmosphare geheizt werden. Dabei wird die Heizkam-
mer wihrend des gesamten Heizvorgangs mit Wasserstoff durchspiilt
und konstant abgepumpt, sodass immer frisches Gas zur Verfiigung
steht.



DATENAUSWERTUNG

5.1 FEUCHTE MESSREIHE

Im Folgenden sollen die Auswertung der Daten sowie der Einfluss des
Heizens am Datensatz des Sayh al Uhaymir gezeigt werden.

Die Kontaktkraft zwischen zwei Partikeln ist stark von der Oberfla-
chenkriimmung an der jeweiligen Kontaktstelle und der mineralspe-
zifischen Zusammensetzung abhédngig. Die Bestimmung der Kontakt-
kréfte zwischen den einzelnen Staubkornern ist im Experiment nicht
moglich. Uber die Zugfestigkeit o lasst sich jedoch die durchschnitt-
lich in einem Aggregat wirkende Kontaktkraft Fx berechnen, da beide
Groflen tiber die Rumpfsche Gleichung (Rumpf, 1970)

Fx (5.1)

miteinander verbunden sind. Dabei beschreibt die Koordinationszahl
N die Zahl der sich berithrenden Nachbarkorner, dj, den Durchmesser
der einzelnen Partikel und ® den Volumenfiillfaktor. Die Partikel in
den verwendeten Staubproben sind irreguldre Kérner und nicht spha-
risch. Abhédngig von der Kompression der Zylinder fiir den Brazilian-
Test variiert daher sowohl die Koordinationszahl als auch die zum
Brechen eines Kontakts benétigte Kraft mit dem Volumenfiillfaktor.
Somit kann Gleichung (??) umgeschrieben werden zu:

o:(l)@MJ@. (5.2)
ndp

Abbildung ?? zeigt beispielhaft die Zugfestigkeit aufgetragen tiber den
Volumentfiillfaktor fiir die bei verschiedenen Temperaturen in Vakuum
geheizte Sayh al Uhaymir-Probe. Die vier gezeigten Messungen decken
den gesamten Temperaturbereich ab. Wie auch schon Meisner u.a.
(2012) und Steinpilz u.a. (2019) zeigen, kann die Abhéngigkeit durch
ein Potenzgesetz beschrieben werden. So gilt im Allgemeinen:

O

0 =0, (50) , (5.3)

mit Exponent a und Zugfestigkeit 0, bei einem bestimmten Volumen-
fullfaktor @,.
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Abbildung 5.1: Zugfestigkeit ¢ tiber Volumenfiillfaktor ¢ der bei verschiede-
nen Heiztemperaturen fiir je 1 h in Vakuum geheizten Proben.
Potenzgesetze sind entsprechend Gleichung (??) an die Daten
angepasst. Daten aus Bogdan u. a. (2020) entnommen.

Wenn die Gesamtabhingigkeit der Zugfestigkeit auf ein Potenzgesetz
zuriickzufiihren ist, kann angenommen werden, dass auch die einzel-
nen, ®-abhidngigen Komponenten durch ein Potenzgesetz beschrieben
werden kénnen. So gilt:

D \" o\ o\’
No = N, (qT) ,Fp=F, (5) , Dg = D, (a) ) (5.4)
o o o)

Werden die Potenzgesetze der einzelnen Komponenten in Gleichung (??)
eingesetzt, ergibt sich fiir die Zugfestigkeit:

1 ® a;+a,+1
o= (n dz) (qT) NoFo®,. (5.5)
P (o]

Der mittlere Volumenfiillfaktor @, ist dabei so zu wihlen, dass er im
Bereich der untersuchten Fiillfaktoren liegt. N, und F, sind damit die
Zahl der Nachbarn und die mittlere Kontaktkraft bei entsprechendem
D,.

Wird der Exponent a der Potenzgesetze fiir alle Heiztemperaturen
aufgetragen, so ergibt sich die in Abbildung ?? gezeigte Grafik. Der Feh-
lerbaken entspricht dem den Fitparametern entnommenen Fehler des
Exponenten. Bis inklusive 1250K variiert der Exponent nicht bedeu-
tend im Rahmen der Fehlerbalken. Wenn sich die Partikelgrofie nicht
wesentlich dndert, werden sich die Staubkorner fiir einen bestimmten
Volumentfiillfaktor immer auf dhnliche Weise anordnen. Abbildung ??
zeigt die Entwicklung des Partikeldurchmessers mit der Heiztempera-
tur basierend auf den gemessenen Volumenverteilungen der Sayh al
Uhaymir-Probe.
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Abbildung 5.2: Exponent a in Abhéngigkeit der Heiztemperatur Ty. Daten
aus Bogdan u. a. (2020) entnommen.
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Abbildung 5.3: Entwicklung der Partikelgrofie dj, mit steigender Heiztempe-
ratur Ty. Gezeigt sind die gemittelten Durchmesser der ent-
sprechenden Volumenverteilungen des Sayh al Uhaymir. Die
gestrichelte Linie markiert den Mittelwert vong, 7 + 2, 5 ymal-

ler gemittelten Durchmesser im Temperaturbereich zwischen
300K und 1250 K. Daten aus Bogdan u. a. (2020) entnommen.
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Wie durch die gestrichelte Linie angedeutet ist, kann der Durchmesser
bis zu einer Temperatur von 1250 K als anndhernd konstant angesehen
werden. Der Wert bei 1200K féllt dabei deutlich aus der Reihe. Es ist
nicht plausibel, dass die Partikel mit steigender Temperatur erst an
Grofle zunehmen und dann abnehmen. Da dieser Wert zudem mehr
als 70 % oberhalb des Mittelwerts aller Temperaturen zwischen 300 K
und 1250K liegt, wird er als Ausreifler gewertet und geht nicht in die
Bildung des Mittelwerts ein. So ergibt sich der konstante Mittelwert
zu 9,7 + 2,5 pum, wobei der Fehler auf die Standardabweichung der fiir
diesen Wert relevanten Durchmesser zuriickzufiihren ist. Mit einem
konstanten Mittelwert der Partikeldurchmesser ist auch ein konstanter
Exponent bis 1250 K plausibel. Die Exponenten der beiden hochsten
Temperaturen in Abbildung ?? liegen deutlich unterhalb des Exponen-
ten der tieferen Temperaturen, was entweder auf eine Verdnderung der
Partikelgrofse oder der Kontaktkraft selbst zurtickzufiihren ist. Was
die Partikelgrofe betrifft, so steigt sie fiir diese hohen Temperaturen
sichtlich. Sie belduft sich fiir 1300K auf 16,6 + 3,3 um, fiir 1350K auf
23,7+ 4,7 pum und fiir 1400 K auf 142, 1 + 28, 4 pm. Fiir die bei 1400K
geheizte Probe ist eine Préparation von fiir den Brazilian-Test ausrei-
chend stabilen Zylindern nicht mehr moglich, da die Kontaktkrifte
zwischen den Staubpartikeln zu gering sind. Daher existieren fiir die-
se Heiztemperatur keine Messungen der Zugfestigkeit. Der Anstieg
der Partikelgrofie spiegelt sich in den Exponenten wider. Unabhingig
davon ist Gleichung (??) fiir alle Volumenfiillfaktoren giiltig und der
Exponent kann als

a=1+a;+a, (5.6)

geschrieben werden. Werden unter diesem Aspekt Gleichungen (??)
und (??) gleichgesetzt, ergibt sich daraus:

1
Og = (n_df)) NoFoq)o- (57)

Da das Interesse der Kraft gilt, kann dieser Ausdruck zu

nood;

F, =
° No®,

(5.8)

umgeschrieben werden.
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Fiir die Haftkraft wird auf das JKR-Modell von Johnson, Kendall
und Roberts (Johnson u. a., 1971) zuriickgegriffen (Gleichung (??), Ka-
pitel 2?). Werden Kontakte zwischen gleich grofsen Partikeln angenom-
men, so kann dartiber mit

dP
Fo = 37—57e? (5.9)

die effektive Oberflachenenergie y. definiert werden. Das Gleichsetzen
der Gleichungen (??) und (??) ergibt:

4dp o,

Ve 3 N0y (5.10)
Fiir den Datensatz des feuchten Sayh al Uhaymir liegt der mittlere Vo-
lumenfiillfaktor bei ®, = 0, 44. Die mittlere Zugfestigkeit o, wird fiir
jede Temperatur an dieser Stelle mithilfe des Potenzgesetzes entspre-
chend Gleichung (??) extrapoliert. Die mittlere Koordinationszahl Nj,
sollte grundsétzlich zwischen den Werten 2 und 12 liegen, die einfa-
che Ketten und die hexagonal dichteste Kugelpackung charakterisie-
ren. Smith u. a. (1929) finden fiir kugelférmige Teilchen experimentell
einen Zusammenhang zwischen Koordinationszahl und Porositit, mit
welchem die Koordinationszahl im Bereich zwischen 5,2 und 6, o ldge.
Fiir nicht-sphérische Staubkorner sind jedoch Variationen méglich, so-
dass N, = 6, 5 eine plausible Ndherung fiir den mittleren Volumenfiill-
faktor darstellt (Omura und Nakamura, 2017; Rumpf, 1970; Steinpilz
u.a., 2019). Beispielhaft fiir 300K berechnet ergibt sich die effektive
Oberflichenenergie der feuchten Messreihe des Sayh al Uhaymir mit
dp =9,7um, 0, = 16,45kPa, N, = 6,5 und @, = 0, 44 zu:

Vews(300K) = 0,07+ 0,01]/m". (5.11)

Der Fehler berechnet sich aus der Fehlerfortpflanzung, wobei der Feh-
ler des Partikeldurchmessers auf die Standardabweichung des Mit-
telwerts bis 1250 K zuriickzufiihren ist, wahrend sich der Fehler der
Zugfestigkeit aus den Fitparametern des an die Daten angepassten
Potenzgesetzes ergibt. Die Koordinationszahl und der Volumenfiillfak-
tor wurden nicht berechnet sondern aus physikalischen Uberlegungen
festgelegt, weshalb sie nicht in die Berechnung des Fehlers eingehen.
In Anbetracht der Tatsache, dass eine Abweichung méglich ist, kommt
dadurch eine systematische Unsicherheit hinzu, die sich jedoch nicht
im Fehlerbalken widerspiegelt.
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Werden die effektiven Oberflichenenergien in Relation zueinander
gesetzt, wird die Anderung der effektiven Oberflachenenergie durch
den im weiteren Verlauf als relative Oberflachenenergie y, bezeichne-
ten Faktor beschrieben. Dazu wird die effektive Oberflachenenergie
der jeweiligen Heiztemperatur Ty auf den Wert der tiefsten Messtem-
peratur, in diesem Fall Ty = 300 K, normiert. Somit gilt:

)/ewet (TH)

Vewa(300K)° (5.12)

Twet —

Dabei kommt jedoch die Abhédngigkeit des Volumenfiillfaktors ® vom
Exponenten a4 zum Tragen. Variiert der Exponent stark, so variiert
auch das Verhiltnis der extrapolierten Zugfestigkeiten abhdngig von
der Wahl des @, stark. Wie bereits in Abbildung ?? deutlich wird, ist
ein konstanter Exponent von 300K bis 1250 K plausibel. Werden nun
die Potenzgesetze in diesem Temperaturbereich mit einer iiber diesen
Temperaturbereich konstanten Partikelgrofie von 9,7 + 2, 5 ym und ei-
nem konstanten Exponenten von 11, 2 + 1, 3 angepasst, verliert sich die
a—Abhéngigkeit und die relativen Oberflichenenergien sind von der
Wahl des @, unabhingig.

Oberhalb von 1250 K ist die Verwendung eines konstanten Exponen-
ten sowie einer konstanten Teilchengrofse nicht mehr vertretbar. Die
Partikel werden grofier und der Exponent nimmt ab, was zu der An-
nahme fiihrt, dass sich die Morphologie der Partikel ebenfalls dndert.
Das hat zur Folge, dass die effektive Oberflichenenergie mit dem Volu-
menfiillfaktor variiert. Deshalb werden fiir 1300 K wie auch fiir 1350 K
jeweils der gemessene Exponent sowie die entsprechende gemessene
Teilchengrofse verwendet.

5.2 BERUCKSICHTIGUNG VON OBERFLACHENWASSER

In den bisher beschriebenen Berechnungen wurde Oberflichenwasser
nicht berticksichtigt. Durch die in der Scheibe vorherrschende Drift
fester Partikel hin zum zentralen Stern kann sich jedoch nicht nur
die Zusammensetzung der Staubaggregate dndern. Je nach Modell,
Temperatur und Entwicklungsstand der protoplanetaren Scheibe liegt
zwischen 2 AU und 11 AU entfernt vom zentralen Stern die Wasser-
Snowline, innerhalb derer Wassereis sublimiert und nur eine Mono-
lage Wasser auf der Oberflache der einzelnen Staubkoérner hinterldsst
(Bitsch u. a., 2015; Blevins u. a., 2016; Martin und Livio, 2012; Ros u. a.,
2019; Xiao u. a., 2017). Mit fortwédhrender Drift nach innen werden die
Koérner immer heifSer, sodass das Wasser gianzlich verschwinden kann.

Bereits Kimura u.a. (2015) und Steinpilz u.a. (2019) zeigen, dass
das Oberflichenwasser eine bedeutende Rolle spielt. Fiir amorphe Si-
likate wird die Haftkraft durch die Anwesenheit von Wasser auf der
Oberflache der Staubkoérner um etwa einen Faktor 10 reduziert. Diese
Tendenz wird auch durch Nagaashi u. a. (2021) bestérkt, die Kohésions-
kréafte von verschiedenen Proben mit der Zentrifugalmethode messen
und basierend auf der geschitzten Menge an Wasserdampf auf den
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Abbildung 5.4: Zugfestigkeit ¢ tiber Volumenfiillfaktor @ der feuchten und
trockenen Basaltprobe. Die gestrichelte Linie ist ein Potenz-
gesetz fiir die feuchten Proben (leere Dreiecke), die durchge-
zogene Linie ist eine durchschnittliche Konstante fiir die tro-
ckenen Proben (gefiillte Quadrate). Die recycelte Probe (gefiill-
te Dreiecke) wurde vor der Messung getrocknet, zerkleinert
und neu aufbereitet. Daten aus Pillich u. a. (2021) entnommen.

Probenpartikeln etwa einen Faktor 10 Unterschied zwischen den Ko-
hésionskréften in Vakuum und an freier Luft finden.

Um das vorhandene Oberflichenwasser zu entfernen, wird bei der
Messreihe der trockenen Probe nach dem Pressen des Zylinders fiir
24 Stunden bei 523K an Luft geheizt. Zum Testen dieser Prozedur
wird der Basaltstaub verwendet. Abbildung ?? zeigt die Zugfestigkeit
aufgetragen iiber den Volumenfiillfaktor der feuchten und der tro-
ckenen Basaltprobe. Auch hier zeigt sich ein Unterschied zwischen
den beiden Messreihen. Da die Probe nach dem Trocknen nicht heifs
gemessen werden kann, steht sie fiir eine gewisse Zeit (wenige Stunden
bis Tage) an Luft. Daraus ergibt sich die Frage, ob der Trocknungspro-
zess nachhaltig wirkt oder die Zylinder wihrend dieser Zeit wieder
feucht werden. Diesbeziiglich durchgefiihrte Testmessungen sind in
Abbildung ?? als recycelt bezeichnet und mit einem gefiillten Dreieck
dargestellt. Fiir einen solchen Datenpunkt wird ein trockener Zylinder
nach dem Brechen fiir eine erneute Messung ohne den eingeschobe-
nen Trocknungsprozess verwendet. Da sich die Probe wieder wie die
feuchte Probe zuvor verhilt, kann geschlossen werden, dass kein Was-
ser in die Kontaktbereiche eines getrockneten Zylinders diffundiert. Ist
die Probe zwischendurch jedoch staubférmig und wird zu neuen Zy-
lindern gepresst, sammelt sich erneut Wasser auf der Oberfldche der
Staubkérner an. Die als recycelt bezeichneten Datenpunkte bestdrken
die Annahme, dass der Unterschied in der Zugfestigkeit tatsdchlich auf
den Verlust des Oberflachenwassers zurtickzufiihren ist. Somit scheint
der Messablauf geeignet und wird auf die chondritische Staubprobe
angewandt.
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KORREKTUR DER FEUCHTEN MESSDATEN

Bei der Berechnung der feuchten Probe wurde die Masse des Ober-
flichenwassers in erster Naherung aufsen vor gelassen. Mithilfe der
getrockneten Probe kann jedoch der Wassergehalt der feuchten Pro-
be berechnet und die Daten kénnen entsprechend korrigiert werden.
Die Dichte des Probenmaterials geht in den Volumenfiillfaktor ein. Be-
steht die Probe nicht nur aus dem Probenmaterial, sondern wird das
Oberflachenwasser in der feuchten Probe berticksichtigt, ist die Bestim-
mung einer effektiven Dichte p.g notwendig. Die Masse des Proben-
zylinders mz der getrockneten Probe wird jeweils vor dem Trocknen
(mg) sowie vor dem Brazilian-Test entsprechend nach dem Trocknen
(m;) gemessen. Aus der Differenz dieser beiden Massen ldsst sich der
Massendifferenzfaktor

mg — Mg
mi

(5.13)

faiee = ’

zwischen der feuchten und der trockenen Probe berechnen.

Fiir jede Heiztemperatur wird dabei der Mittelwert aller Messdaten
der trockenen Probe bei entsprechender Temperatur verwendet, womit
sich die durch den vorhandenen Wassergehalt reduzierte Probenmasse
mreg und die in der jeweiligen Probe vorhandene Wassermasse 1,
berechnen lassen. Es gilt:

Myed = Mz — Mz - fqiff,
My = Mz - fdiff und (5.14)

My = Mred + M.
Aus dem effektiven Volumen

Vg = red  Iw (5.15)
P pw

ergibt sich die effektive Dichte zu:

Peff = mZ/Veff- (516)

Wird nun im Volumenfiillfaktor die Dichte des reinen Staubs mit der
effektiven Dichte ersetzt, ergibt sich der korrigierte Volumenfiillfaktor:

P Zylinder
Dyorr = Sl . (517)
Peff

Dies fiihrt zur Verschiebung der Volumenfiillfaktoren durch die Kor-
rektur des Wassergehalts um o, 0046 hin zu hoheren Werten. Wenn im
weiteren Verlauf der Arbeit die Messdaten der feuchten Probe gezeigt
oder mit anderen Ergebnissen verglichen werden, handelt es sich stets
um die korrigierten Werte.
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Abbildung 5.5: Messdaten (ausgefiillte Symbole) der Zugfestigkeit o aufge-
tragen tiber Volumenfiillfaktor @ der bei 1300K geheizten
trockenen und supertrockenen Sayh al Uhaymir-Probe. Die
leeren Symbole stellen die Durchschnittswerte mit der jewei-
ligen Standardabweichung dar. Die Durchschnittswerte wer-
den zur Berechnung der Oberflichenenergie in Gleichung (2?)
verwendet. Daten aus Pillich u. a. (2021) entnommen.

5.3 TROCKENE UND SUPERTROCKENE MESSREIHE

Fiir die Auswertung der trockenen und der supertrockenen Messreihe
des Sayh al Uhaymir wird wieder fiir jede Heiztemperatur die effekti-
ve Oberflichenenergie berechnet. Aufgrund der sich mit dem Heizen
dndernden Hafteigenschaften des getrockneten Pulvers ist der durch
hédndisches Pressen der Zylinder abgedeckte Bereich des Volumenfiill-
faktors jedoch um einen Faktor o, 4 kleiner als bei der feuchten Probe.
Zudem ldsst bereits Abbildung ?? erkennen, dass sich die Abhdngigkeit
vom Volumenfiillfaktor stark von dem fiir die feuchte Probe als ange-
messen angesehenen Potenzgesetz unterscheidet. Im Wesentlichen ist
fiir die trockene Probe keine Abhdngigkeit der Zugfestigkeit vom Vo-
lumenfiillfaktor mehr erkennbar. Abbildung ?? zeigt beispielhaft die
Zugfestigkeiten der trockenen und der supertrockenen Probe in Ab-
hédngigkeit des Volumenfiillfaktors bei 1300K als ausgefiillte Symbo-
le. Das Nédhern der Daten mit einem Potenzgesetz ist hier nicht mehr
sinnvoll. Mit dem Verlust des Oberflichenwassers verliert auch der Ge-
samtexponent a aus Gleichung (??) an Bedeutung. In dem begrenzten
Bereich der Fiillfaktoren hat die direkte Abhéngigkeit von @ (Potenz 1)
nur wenig Einfluss. Auch die allgemeine Kontaktkraft F, (Potenza,)
sollte sich nur wenig dndern, da sie einen Durchschnitt der zwischen
den einzelnen Kérnern wirkenden Kréfte darstellt. Systematische An-
derungen der Kontaktkridfte kommen erst bei hohen Temperaturen
um 1400 K zum Tragen, wenn Form und Grofle der Kérner durch den
Heizprozess verandert werden. Demnach muss die Koordinationszahl
(Potenz a,) der entscheidende Faktor sein, der sich durch das Trocknen
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Abbildung 5.6: Schematische Darstellung der Restrukturierung der Kontak-
te innerhalb der Probe nach dem Trocknen. Durch die beim
Trocknen entstehenden Liicken zwischen den Kontakten ent-
steht eine geringere Anzahl neuer und trockener Kontakte
zwischen den Kornern. Bei erneuter Befeuchtung unter La-
borbedingungen wird die Anzahl der Kontakte nicht wieder
erhoht und das Wasser diffundiert nicht zurtick in den Kon-
taktbereich. Die stabilste Konfiguration, in der keine Rotation
mehr moglich ist, hat N, = 3 Kontakte (N, = 2 in zwei Dimen-
sionen). Abbildung aus Pillich u. a. (2021) entnommen.

dndert und die Abhédngigkeit vom Fiillfaktor verliert. Abbildung ?? ver-
deutlicht schematisch einen mdoglichen Erklarungsansatz dafiir. Der
Trocknungsprozess findet erst nach dem Pressen der Zylinder statt,
also nachdem sich bereits , feuchte” Kontakte gebildet haben. Die Par-
tikel haben eine Schicht Wasser auf ihrer Oberflaiche und sind nicht
frei beweglich. Wird dieses Oberflichenwasser nun durch das Trock-
nen zu einer Monolage reduziert oder verschwindet ganz, entstehen
Liicken zwischen den Kontakten und die Partikel organisieren sich
zu neuen, stabilen Kontakten um. Die Stabilitit ist dabei von der Ko-
hésion der Partikel abhéngig. Wird Kohédsion zwischen den Teilchen
berticksichtigt, so sind zwei Kontakte das Minimum fiir eine stabile
Konfiguration. Ohne Kohésion sind Partikel mit vier Kontakten stabil.
Da Kohésion fiir die verwendeten Staubpartikel von Relevanz ist, zwei
Kontakte jedoch das untere Minimum darstellen, scheint N, = 3 ei-
ne sinnvolle Annahme. Dabei ist der genaue Zahlenwert jedoch von
kleinerer Bedeutung als die Tatsache, dass eine konstante Koordinati-
onszahl mit den trockenen Daten iibereinstimmt. Auch wenn die Probe
nach dem Trocknen erneut den feuchten Laborbedingungen ausgesetzt
ist, wird die Anzahl der Kontakte nicht wieder erhoht, da das Wasser
nicht zuriick in die neu geformten Kontaktbereiche diffundiert.



5.4 ZUSAMMENSETZUNG UND ATMOSPHARE

Jedoch konnen auch o, und @, fiir die Berechnung der effektiven
Oberflichenenergie gemafs y. = % * N, nicht von den Daten der
feuchten Messreihe {ibernommen werden. Die Definition eines tempe-
raturiibergreifenden Mittelwerts fiir den Volumenfiillfaktor erscheint
nicht sinnvoll und die Extrapolation der Zugfestigkeit ohne Potenzge-
setzist nicht moglich. Daher wird mit den Mittelwerten jeder einzelnen
Heiztemperatur fiir @, und o, gerechnet. Der Mittelwert der bei 1300 K
geheizten trockenen und supertrockenen Proben ist in Abbildung ??
als leeres Symbol dargestellt und die Fehlerbalken entsprechen der
Standardabweichung in der Mittelung der Zugfestigkeit und des Vo-
lumenfiillfaktors. Bei der Berechnung der effektiven Oberflachenener-
gien geht nun auch die Standardabweichung des Volumenfiillfaktors
in die Fehlerrechnung mit ein. Zudem sollte wieder bedacht werden,
dass die Wahl der Koordinationszahl eine systematische Unsicherheit
mit sich fiihrt, die nicht im Fehlerbalken berticksichtigt wird.

Fiir die Auswertung des Einflusses von Wasser auf die Hafteigenschaf-
ten bei steigenden Temperaturen werden die relativen Oberflachen-
energien der trockenen und supertrockenen Messreihe gemafs

_ yedry (T) . yewet(T) ) N6,5
Vs Vewet (T, chry(T)) Vewet (300 K) Z\]3

(5.18)

mit T = Ty berechnet. Dabeli setzt der erste Term die effektive Oberfl4-
chenenergie der trockenen bzw. supertrockenen Probe ins Verhéaltnis
zur effektiven Oberflachenenergie der feuchten Probe bei der entspre-
chenden Volumenfiillung. Der zweite Term entspricht der relativen
Oberflachenenergie der feuchten Probe, wahrend der letzte Term den
Unterschied in der Koordinationszahl berticksichtigt.

5.4 ZUSAMMENSETZUNG UND ATMOSPHARE

Um die Wirkung der Zusammensetzung auf die Hafteigenschaften
zu bestimmen, wird die supertrockene Messreihe ebenfalls mit der
Allende-Probe durchgefiihrt. Zur Untersuchung des Einflusses der At-
mosphére wird die supertrockene Messreihe zudem ein weiteres Mal
mit beiden Meteoritenproben wiederholt, wobei in einer Wasserstof-
fatmosphaére geheizt wird. Die effektive Oberflaichenenergie wird wie
in Kapitel ?? beschrieben berechnet. Eine Normierung auf die feuchte
Sayh al Uhaymir-Probe erscheint an dieser Stelle jedoch nicht mehr
sinnvoll und fiir die in Wasserstoffatmosphére geheizten Proben exis-
tieren keine Messungen bei 300 K. Fiir die Berechnung der relativen
Oberflichenenergien werden daher die effektiven Oberflichenenergi-
en der verschiedenen Heiztemperaturen gemafs

Ve(TH)

Yr= m (5.19)

jeweils auf den Wert der effektiven Oberflachenenergie der entspre-
chenden Probe und Atmosphére bei Ty = 600 K normiert.
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6.1 EINFLUSS DES OBERFLACHENWASSERS

Die relative Oberflachenenergie in Abhédngigkeit der Heiztemperatur
aller drei Messreihen des Sayh al Uhaymir in Vakuum ist in Abbil-
dung ?? gezeigt. Die Datenpunkte der feuchten Messreihe sind als lee-
re Dreiecke dargestellt. Bis 1250 K sinkt die Oberflichenenergie um
etwa einen Faktor 5. Da es sich bei der verwendeten Probe um irregu-
lare Korner handelt, &ndern sich die Kontakte und dementsprechend
die Haftkréfte der Koérner untereinander, wenn die Probe zu Aggre-
gaten gepresst wird. Bis 1250 K ist diese Abhédngigkeit fiir alle Proben
gleich. Die Abnahme der Oberflichenenergie ist in der Abbildung als
Trendlinie eingezeichnet. Die Werte oberhalb von 1250 K miissen ge-
sondert betrachtet werden, da die effektive Oberflachenenergie nun
vom Volumenfiillfaktor abhingig ist. Die eingezeichneten Datenpunkt
fir 1300 K und 1350 K stellen die relativen Oberfldchenenergien basie-
rend auf dem mittleren Volumentfiillfaktor von @, = o, 44 dar und die
Fehlerbalken dieser beiden Werte ergeben sich aus der Variation des
Volumenfiillfaktors. Die unteren und oberen Grenzen der Fehlerbal-
ken sind jeweils auf den mit @i, = 0, 40 niedrigsten und @Ppax = 0,48
hochsten gemessenen Faktor zuriickzufiihren.

1000¢
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Abbildung 6.1: Relative Oberfldchenenergie der drei Messreihen feucht y; .,
(leere Dreiecke), trocken yy,, (leere Quadrate) und supertro-
cken yr,,, (gefiillte Quadrate). Die eingezeichneten Geraden
sind empirisch gewdhlt, um die Entwicklung mit der Heiz-
temperatur Ty zu verdeutlichen. Die blaue Linie stellt ein
Modell (vgl. Gleichung (??)) fiir die Gesamtabhangigkeit der
effektiven Oberfldchenenergie von der Temperatur dar. Daten
aus Pillich u. a. (2021) entnommen.
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Die mithilfe der Mof3bauerspektroskopie analysierte Zusammenset-
zung der Probe macht deutlich, dass zu Beginn der Messreihe vier
Minerale vorhanden sind: Eisenoxid Fe;O,, Olivin MgFeSiO v Pyroxen
MgFeSi,Og und Kamacit Fe, 4;Ni 5. Abbildung ?? zeigt die Gewichts-
anteile dieser vier Minerale bei der jeweiligen Heiztemperatur fiir die
feuchte (oben) und die trockene Probe (unten) in Prozent. Bei der feuch-
ten Probe ist Kamacit zu Beginn mit etwa 2 % vertreten, bei 600 K jedoch
bereits auf die Halfte gesunken und bei 800 K nicht mehr vorhanden.
Ab 1000 K sinkt auch der Pyroxen-Anteil stetig. Bei hohen Temperatu-
ren flacht die Abnahme ab, sodass Pyroxen bei 1400 K noch etwa 17 %
der Zusammensetzung ausmacht. Am deutlichsten ist die Entwick-
lung des Eisenoxids und des Olivins. Oberhalb von 8oo K nimmt die
Menge an Eisenoxid stark ab, der Olivinanteil hingegen steigt deutlich.
So ist bei 1400K kein Eisenoxid mehr vorhanden, wihrend sich der
Anteil an Olivin von 49 % auf 93 % vergrofert hat. Anderungen der
Kontaktkréfte infolge der Entwicklung der Zusammensetzung und
der Oberflachenkriimmung, beispielsweise durch nanoskalige Ande-
rungen der Korngrofle, gehen in die effektive Oberfldchenenergie ein
und beeinflussen so die Entwicklung der relativen Oberfldchenenergie.
Diese Entwicklung steht im Zusammenhang mit den Hafteigenschaf-
ten. Die Abnahme der Oberflachenenergie korreliert mit der Reduk-
tion des Eisenoxids und dessen Integration in das Olivin. So werden
die Kontakte bei hohen Temperaturen durch Olivin dominiert. Die
Partikelgrofie andert sich dabei bis 1300 K auf der Mikrometer-Ebene
nicht. Zwischen 1300 K und 1400 K wichst die Korngrofie der Partikel
mikroskopisch an, was zu einer Abhdngigkeit der Oberflachenener-
gie vom Volumenfiillfaktor fiihrt. Je nach Starke der Kompression des
Staubs innerhalb der Messzylinder dndern sich die Kontakte zwischen
den Partikeln und obwohl die effektive Oberflichenenergie bei hohen
Temperaturen zunimmt, sind die Aggregate aufgrund der grofieren
Partikel dennoch instabiler. Mit dem deutlichen Sprung in der Parti-
kelgrofse bei 1400 K wird die Staubprobe von etwa 142 pm-K&rnern
dominiert und die Bildung stabiler Aggregate ist nicht mehr moglich.
Wachstum durch Kollisionen bei Temperaturen oberhalb von 1300 K
tiir feuchte chondritische Materialien ist daher unwahrscheinlich.
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Abbildung 6.2: Gewichtsanteile der Minerale des Sayh al Uhaymir, die an-
hand ihrer relativen Spektralbereiche aus den Mofibauerspek-
tren ermittelt wurden, aufgetragen tiber die Heiztemperatur
Tw. Die Angaben sind in Prozent. Daten aus Pillich u. a. (2021)
entnommen.
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Die Daten der trockenen Messreihe sind in Abbildung?? als leere
Quadrate dargestellt. Bis zu einer Temperatur von 1000 K folgt der Ver-
lauf der trockenen dem der feuchten Messreihe, um einen Faktor 10 zu
hoéheren Energien verschoben. Der zuvor fiir Silikate gefundene Faktor
(Kimura u. a., 2015; Steinpilz u. a., 2019) bestétigt sich somit auch fiir ei-
ne scheibennahe Zusammensetzung an Mineralen. Der Wert fiir 600 K
fallt dabei etwas aus der Reihe. Der zugrundeliegende Trend, der sich
aus der Kompositionsdnderung durch den Heizvorgang ergibt, ist den-
noch erkennbar. Wird die Entwicklung der relativen Oberflachenener-
gie extrapoliert, wird diese im Temperaturbereich zwischen 300 K und
1250 K wie bei der feuchten Probe um einen Faktor 5 reduziert. Dieser
Zusammenhang ist jedoch ab 1200 K nicht mehr giiltig und die relative
Oberfldchenenergie erreicht Werte, die dem Wert bei Raumtemperatur
gleichen. Der Unterschied zwischen der feuchten und der trockenen
Messreihe ist ein vierundzwanzigstiindiges Trocknen bei 523 K an Luft.
Bis 1000K scheint dieser zusatzliche Trocknungsprozess keinen Ein-
fluss auf die temperaturbedingte Anderung der Zusammensetzung
zu haben (vgl. Abbildung ??). Oberhalb dieser Temperatur unterschei-
det sich die Entwicklung der Zusammensetzung der trockenen jedoch
deutlich von der Entwicklung der feuchten Probe. Wahrend sich der
Olivinanteil der feuchten Probe mehr als verdoppelt, wird das Olivin
der trockenen Probe signifikant reduziert. Durch das Trocknen an Luft
wird das Eisen der Olivine entfernt und oxidiert, was im Anstieg des
Eisenoxidanteils deutlich wird. Damit dominiert fiir hohe Tempera-
turen das Eisenoxid die Haftung der Partikel, was sich in steigenden
Oberfldchenenergien zeigt. Aufgrund dieses zusétzlichen Faktors der
Oxidation durch den Trocknungsvorgang ist die Vergleichbarkeit fiir
die Werte der trockenen Messreihe bei hohen Temperaturen nicht mehr
gegeben. Diese Werte werden daher im gesamten Vergleich nicht wei-
ter berticksichtigt.

Bei der supertrockenen Messreihe ist die Oxidation dadurch unter-
bunden, dass es keine zusitzliche Trocknung der Zylinder an Luft gibt,
sondern dass Heizen und Trocknen der Probe als Zylinder in einem
Schritt kombiniert sind. In Abbildung ?? als ausgefiillte Quadrate dar-
gestellt entsprechen die Daten der supertrockenen Messreihe bis zu
einer Heiztemperatur von 8oo K den Daten der trockenen Messreihe.
Auch hier ist also die Verschiebung um einen Faktor 10 im Vergleich
zur feuchten Messreihe sichtbar. Ab goo K weichen die Daten der su-
pertrockenen Messreihe nach oben ab. Die Oberflichenenergie steigt
exponentiell um bis zu einem Faktor 100 bei etwa 1300 K. Die Kom-
position der supertrockenen Probe entspricht derjenigen der feuchten
Probe. Der starke Anstieg der Oberflichenenergie ist also nicht auf tem-
peraturbedingte Phaseniibergdnge zuriickzufiihren, sondern vielmehr
gewinnt der Verlust des Oberflichenwassers mit steigender Tempera-
tur an Bedeutung. Kimura u. a. (2015) stellen Oberfldchenenergien von
hydrophilem amorphem Siliziumdioxid unter verschiedenen Bedin-
gungen zusammen, wobei sich auch hier ein Anstieg in der Oberfla-
chenenergie zeigt, wenn das Wasser auf der Oberfldche verschwindet.
Dies fiihrt zu starkeren Kontakten, was wiederum ein Ansteigen der
kritischen Haftgeschwindigkeit zur Folge hat.



6.1 EINFLUSS DES OBERFLACHENWASSERS

Die Gesamtentwicklung der effektiven Oberfldchenenergie im Tem-
peraturbereich zwischen 300 K und 1300 K kann somit durch eine Kom-
bination von Effekten der Kompositionsdnderung und des Oberfla-
chenwassers modelliert werden:

T-300K T—300K

Ve =Veo | fwe ™ + fsqe Tsa . (6.1)

Der sich auf y., = 0,07]/m? belaufende Faktor beschreibt dabei einen
Referenzwert fiir die feuchte Probe bei 300 K. Dieser Wert entspricht
der effektiven Oberflachenenergie der unkorrigierten feuchten Mess-
reihe des Sayh al Uhaymir. Mit der in Kapitel ?? beschriebenen Ver-
schiebung der Daten dndert sich dieser Wert auf o, 055 J/m?*. Hierbei
handelt es sich um einen effektiven Wert, der auf den in vorigen Ka-
piteln beschriebenen Annahmen beruht und fiir andere Basiswerte,
wie beispielsweise fiir amorphe Silikate, durch entsprechend ange-
passte Werte ersetzt werden sollte. Daher wurde der urspriinglich be-
rechnete Wert von o0,07]J/m? (Bogdan u.a., 2020) in Pillich u. a. (2021)
beibehalten. Die nachfolgend beschriebenen Wasser- und Temperatur-
abhangigkeiten sind ungeachtet dessen giiltig. Der Faktor f,, zusam-
men mit der charakteristischen Temperatur T\, setzt trockene Proben
in protoplanetaren Scheiben in Relation zur feuchten Probe im Labor.
Der Faktor f,q und die charakteristische Temperatur Tsq berticksichti-
gen den exponentiellen Anstieg der supertrockenen Probe. Die beste
Ubereinstimmung mit den hier gezeigten Daten ergeben f,, = 7,5 und
fsa = 0,0002. Damit ist f;g um mehrere Groffenordnungen kleiner als
fw und der zum starken Anstieg der Oberfldchenenergie fithrende Ein-
fluss des Oberflichenwassers gewinnt erst mit steigender Temperatur
an Bedeutung. Die charakteristischen Temperaturen ergeben sich zu
Tw = 950,06 K und Tsq = 67,16 K. Neben der Oberfldchenenergie be-
einflusst auch die Grofie der Staubkorner die Aggregation. So wird das
Wachstum zwischen 1300 K und 1400K durch die Zunahme der Par-
tikeldurchmesser erschwert, bis oberhalb von 1400 K kein klassisches
Kollisionswachstum mehr moglich ist.

Unter Berticksichtigung dieses limitierenden Faktors bleibt ein enger
Temperaturbereich von 1000 K bis 1300K, der das Haften von Partikeln
begiinstigt und zu einem Anstieg der Oberfldchenenergie bis zu einem
Faktor 100 fiihrt. Dies stellt die Relevanz dieses Bereiches fiir Partikel-
wachstum in protoplanetaren Scheiben heraus.
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Abbildung 6.3: Relative Oberfldchenenergie y; tiber Heiztemperatur Ty der
beiden Meteoriten fiir je 1h in Vakuum und in Wasserstoff
geheizt. Die Werte sind auf die effektive Oberflichenenergie
bei 600K der jeweiligen Proben-Atmosphédren-Kombination
normiert. Daten aus Pillich u. a. (2023) entnommen.

6.2 EINFLUSS DER ZUSAMMENSETZUNG UND DER ATMOSPHARE

Die zuvor gezeigten Ergebnisse beruhen alle auf den Messungen des
Sayh al Uhaymir. Nachfolgend werden die Ergebnisse der supertro-
ckenen Messreihe um Messungen der Allende-Probe sowie beider Me-
teoriten in Wasserstoffatmosphdre geheizt ergianzt. Die Berechnung
der relativen Oberflichenenergie erfolgt dabei gemafi Gleichung (??).
Die Daten werden nun nicht mehr ins Verhiltnis zur feuchten Mess-
reihe gesetzt. Abbildung?? zeigt die relative Oberflichenenergie in
Abhingigkeit der Heiztemperatur der beiden Meteoritenproben fiir
je eine Stunde als Zylinder in Vakuum und in Wasserstoff geheizt.
Zur Berechnung der effektiven Oberfldchenenergien werden die in
Abbildung ?? dargestellten Durchmesser verwendet. Bis einschliefslich
1100 K wird der Durchmesser der jeweiligen Probe gemittelt. Der ver-
wendete Mittelwert ist als Linie in der Abbildung eingezeichnet. Im
Gegensatz zu dem in Vakuum geheizten Sayh al Uhaymir ist fiir die an-
deren Kombinationen aus Meteorit und Atmosphére die Messung der
Zugfestigkeit auch bei der bei 1400 K geheizten Probe noch mdoglich.
Oberhalb dieser Temperatur wird jedoch auch hier das Partikelwachs-
tum durch die Partikelgrofie limitiert.

Die vier in Abbildung ?? gezeigten Messungen dhneln sich in ihrem
Verlauf stark. Die im Wasserstoff geheizte Allende-Probe hebt sich
in ihrer Entwicklung der Oberflichenenergie deutlicher von den an-
deren Messreihen ab, was jedoch auf den sprunghaften Anstieg des
Partikeldurchmessers bei 1200K zuriickzufiihren ist. Abgesehen da-
von folgen die relativen Oberflichenenergien des Allende sowie des in
Wasserstoff geheizten Sayh al Uhaymir dem allgemeinen Trend des in
Vakuum geheizten Sayh al Uhaymir. Die relative Oberflichenenergie



6.2 EINFLUSS DER ZUSAMMENSETZUNG UND DER ATMOSPHARE

100F |= SaU Vakuum f |
507 S'dU H2 ; T )
E) Allende Vakuum ¢ i
= v Allende H, §
2 i ' ' # !
2 10F 1 - d : |
g 8 :
£ 5 . |
: | T
Y Y Y
L |
0.5 | IR

. | | |
400 600 800 1000 1200 1400
Heiztemperatur [K]

Abbildung 6.4: Entwicklung der Durchmesser d,, in Abhéngigkeit der Heiz-
temperatur Ty. Die eingezeichneten Geraden stellen den Mit-
telwert der jeweiligen Probe bis einschliefSlich 1100 K dar. Von
oben nach unten (blau zu griin): 10,6 + 2,1 um, 5,2+ 1,8 ym,
2,5+ 1,2pum und 1,0 + 0,3 um. Der Fehler ergibt sich dabei
aus der Standardabweichung der Mittelung.

nimmt monoton zu und steigt zwischen 1000 K und 1400 K um meh-
rere Groflenordnungen. Oberhalb von 1000K erfolgt der Anstieg un-
terschiedlich steil. Die Oberflachenenergie der in Vakuum geheizten
Allende-Probe nimmt dabei am stadrksten zu. Bei 1350 K ist im Rahmen
der Fehlerbalken kein signifikanter Unterschied zwischen den vier
Proben erkennbar. Wiirde der Verlauf der relativen Oberflaichenener-
gie der in Wasserstoff geheizten Sayh al Uhaymir-Probe entsprechend
seiner vorheringen Entwicklung weitergefiihrt, konnte der Wert fiir
1400 K im Rahmen der Fehlerbalken dem Wert der in Vakuum geheiz-
ten Allende-Probe bei dieser Temperatur gleichen. Damit wire ein ge-
wisser Einfluss der Atmosphire erkennbar. Da fiir 1400 K jedoch kein
Messwert fiir die in Vakuum geheizte Sayh al Uhaymir-Probe exis-
tiert, ist die Vergleichbarkeit bei dieser Temperatur erschwert. Auch
hier haben die unterschiedlich stark zunehmenden Partikeldurchmes-
ser einen Einfluss. Ein eindeutiger Zusammenhang zwischen Anstieg
der Oberflachenenergie und Atmosphdre ist daher nicht herzustellen.

Der Anstieg der Oberflichenenergie der supertrockenen Messreihe
wurde im vorigen Kapitel dem Verlust des Oberflaichenwassers zuge-
schrieben. Da die Ausgangszusammensetzung des Allende sich von
der des Sayh al Uhaymir unterscheidet, ist eine Anderung der Ab-
héangigkeit von der Zusammensetzung nicht auszuschliefSen. Die mit
Mofibauerspektroskopie ermittelten Entwicklungen der Zusammen-
setzung in Abhéngigkeit der Heiztemperatur fiir beide Meteoritenpro-
ben geheizt in Vakuum und in Wasserstoff sind in den Abbildungen ??
und ?? dargestellt.
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Abbildung 6.5: Gewichtsanteile der in Allende enthaltenen Minerale, die an-

hand ihrer relativen Spektralbereiche aus den Méfbauerspek-
tren ermittelt wurden, in Abhédngigkeit der Heiztemperatur
Ty. Die Probe wurde dabei je 1h in Vakuum (oben) und in
Wasserstoffatmosphare (unten) geheizt. Daten aus Pillich u. a.
(2023) entnommen.
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Abbildung 6.6: Gewichtsanteile der in Sayh al Uhaymir enthaltenen Minerale,

die anhand ihrer relativen Spektralbereiche aus den Mofsbau-
erspektren ermittelt wurden, in Abhédngigkeit der Heiztem-
peratur Ty. Die Probe wurde dabei je 1h in Vakuum (oben)
und in Wasserstoffatmosphare (unten) geheizt.
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Mit der entsprechenden Dichte des jeweiligen Bestandteils wird aus
der Zusammensetzung die Gesamtdichte der entsprechenden Probe
berechnet. Die Dichten der verschiedenen Proben in Abhdngigkeit der
Temperatur sind in Abbildung ?? dargestellt und spiegeln die Entwick-
lung der Probenzusammensetzung mit der Heiztemperatur in gewis-
sem Mafse wider. Der Unterschied der Anfangszusammensetzungen
zeigt sich in den verschiedenen Anfangsdichten der beiden Meteori-
ten. Bis 1000 K dndert sich die Zusammensetzung weder fiir den Sayh
al Uhaymir noch fiir den Allende wesentlich, weshalb auch die Dich-
te etwa konstant bleibt. Oberhalb dieser Temperatur ist ein deutlicher
Einfluss der Atmosphére erkennbar. Wahrend die Dichte des in Va-
kuum geheizten Allende {iber den gesamten Temperaturbereich bei
etwa 3,7g/cm’ bleibt und die Dichte des in Vakuum geheizten Sayh
al Uhaymir von 4,2g/cm? auf 3,7g/cm? sinkt, steigen die Dichten
der in Wasserstoff geheizten Proben bis auf 4,7 g/cm?® bzw. 4,9 g/cm’
deutlich an.

In Vakuum dominiert Olivin die Zusammensetzung der beiden Me-
teoriten. Diejenige des Allende dndert sich im Bereich hoher Tempera-
turen nur geringfiigig. Der Beitrag des Goethit verschwindet, wahrend
der Pyroxenanteil leicht ansteigt. Der Abfall in der Dichte des Sayh al
Uhaymir ist auf die Zunahme des Olivinanteils auf Kosten des Eisen-
oxids und des Pyroxens zuriickzufiihren. Das Heizen in Wasserstoff
fihrt dagegen zur Bildung metallischen Eisens bei Temperaturen ober-
halb von 1200 K. Der Olivinanteil beider Meteoriten nimmt zugunsten
einer Eisen-Nickel-Verbindung (Fe(Ni)) und Pyroxen ab. Nach dem Ex-
hitzen auf 1400 K in Wasserstoffatmosphére besteht die Allende-Probe
zu fast gleichen Teilen aus Olivin, Pyroxen und Fe(Ni)-Phasen. Bei der
Sayh al Uhaymir-Probe entsprechen der Eisen- und Pyroxenanteil bei
1400 K gemeinsam etwa dem Anteil an Olivin, wobei zusitzlich ein
weiteres eisenhaltiges Mineral, Troilit, einen geringen Anteil der ober-
halb von 1000 K geheizten Probe ausmacht. Die sich bei hohen Tempe-
raturen bildenden, metallisches Eisen enthaltenden Phasen erfahren
im Magnetfeld der protoplanetaren Scheibe moglicherweise eine ver-
starkte magnetische Aggregation, worauf im néachsten Teil der Arbeit
eingegangen wird. Auf die Oberflichenenergie und damit die Haftkraf-
te scheint jedoch weder die Zusammensetzung noch die Atmosphére
beim Heizen einen eindeutig erkennbaren Einfluss zu haben.
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Abbildung 6.7: Entwicklung der Dichte p der jeweils in Vakuum und Wasser-

stoff geheizten Meteoritenproben mit der Heiztemperatur TH.
Die Dichten berechnen sich aus der mit MofSbauerspektrosko-
pie ermittelten anteiligen Zusammensetzung der Proben.
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BEDEUTUNG FUR PROTOPLANETARE SCHEIBEN

Die zuvor beschriebenen Entwicklungen der Oberflichenenergien ste-
hen in Beziehung zu der Entwicklung der Hafteigenschaften chondri-
tischen Materials in der protoplanetaren Scheibe. Das Wachstum von
Staubaggregaten hiangt stark von diesen ab (Pinilla u.a., 2021). Ab-
bildung ?? zeigt eine schematische Darstellung der protoplanetaren
Scheibe. Durch die radiale Drift getrieben bewegen sich die in der
Scheibe befindlichen Staubpartikel nach innen zum zentralen Stern.

Je nach Partialdruck des Wasserdampfes in der Scheibe liegt die
Temperatur der Snowline zwischen 145 K und 170K (Bitsch u. a., 2015;
Hayashi, 1981; Podolak und Zucker, 2004). Unter der Annahme einer
Temperatur von etwa 150K, berechnet sich die Entfernung zum Stern
im Minimum Mass Solar Nebula mit Gleichung (??) zu etwa 3,5 AU.
Beim Uberqueren dieser Snowline sublimiert das auf den Partikeln
befindliche Wasser und es bleibt nur eine Monolage auf der Oberfla-
che der Partikel zuriick. In den &dufSeren Bereichen der Scheibe wer-
den die Hafteigenschaften noch stark von diesem Oberflichenwasser
bestimmt. Mit geringer werdender Entfernung zum Stern und stei-
gender Temperatur dndert sich die mineralogische Zusammensetzung
der Partikel und die Oberflachenenergie nimmt ab, was durch kleiner
werdende Aggregate in der Abbildung dargestellt ist.

“Hot spot” for s .
N . nowline
planetesimal formation 1

Silicate sublimation

Star

150 K
~3.5 AU

Abbildung 7.1: Schematische Darstellung einer protoplanetaren Scheibe und
der darin fiir das Wachstum von Aggregaten relevanten Berei-
che. Der Verlust des Oberflichenwassers im warmen, inneren
Teil der Scheibe fithrt zu stirkeren Kontakten, woraus sich
ein fiir die Planetesimalentstehung bevorzugter Temperatur-
bereich ergibt. Temperaturen und Entfernungen beziehen sich
auf den Minimum Mass Solar Nebula. Abbildung aus Pillich
u.a. (2021) entnommen.
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Oberhalb von goo K gewinnt die Reduktion des Oberflachenwassers
an Bedeutung. Ist auch die noch vorhandene restliche Monolage sub-
limiert, steigt die Oberflachenenergie exponentiell an. Das Wachstum
von Aggregaten scheint hier begiinstigt, was eine potentielle Verschie-
bung der Bouncing Barrier bis in das fiir Mechanismen zur Partikel-
konzentration zugangliche Groflenregime ermoglicht. Damit ist der
Bereich zwischen 1000K und 1300K besonders interessant fiir die
Bildung von Planetesimalen. Steigt die Temperatur weiter, so nimmt
ab 1300K die Partikelgrofie zu, was die Aggregate wieder instabiler
macht, bis oberhalb von 1400K kein Kollisionswachstum im klassi-
schen Sinne mehr moglich ist.

Die in Abbildung ?? dargestellte Entwicklung der Hafteigenschaf-
ten ist dabei robust innerhalb der im Rahmen dieser Arbeit getesteten
Variationen. Weder die leicht unterschiedliche anfangliche Zusammen-
setzung der beiden verwendeten Meteoriten noch die Atmosphire (Va-
kuum oder Wasserstoff) beim Heizen der Proben bewirkt eine signi-
fikante Verdnderung der Entwicklung der Oberflachenenergie. Dies
spricht dafiir, dass die Aggregation von Staubpartikeln im warmen
Inneren der protoplanetaren Scheibe anders verlduft als in den kiihle-
ren Regionen weiter aufien und den sehr nah am Stern befindlichen
Hochtemperaturbereichen. Bei Temperaturen um etwa 1200 K scheint
das Wachstum begitinstigt zu sein. Nimmt die Wahrscheinlichkeit des
Vorhandenseins groflerer Aggregate zu, so wird auch das Einsetzen
der Streaming Instabilty wahrscheinlicher, was diesen Bereich zum
potentiellen Hot Spot fiir die Planetesimalentstehung macht.
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MOTIVATION

Das uns bekannteste Planetensystem ist unser Sonnensystem, in wel-
chem Beobachtungen und Weltraummissionen zum Verstdndnis unse-
rer Nachbarplaneten beigetragen haben. So wissen wir nicht nur um
ihre Grofsen, sondern konnen auch ihre Dichten und Zusammenset-
zungen abschitzen. Wahrend die vier dufleren Planeten, zwei Eisrie-
sen und zwei Gasriesen, Dichten zwischen 687 kg/m3 und 1638 kg/m3
besitzen, liegt die Dichte der inneren vier terrestrischen Planeten zwi-
schen 3934 kg/m? und 5513 kg/m3 (Lang, 2011). Einen Spezialfall stellt
dabei jedoch Merkur dar. Trotz eines um etwa 50 % geringeren Durch-
messers und einer damit einhergehenden geringeren gravitativen Kom-
pression gegeniiber der Erde weisen beide Planeten dhnliche mittle-
re Dichten auf. Daraus lédsst sich auf einen {iberdurchschnittlich ho-
hen Eisenanteil in Merkurs Kern schliefSen, dessen Durchmesser etwa
80 % des Planetendurchmessers betragt (Hauck u. a., 2013; Margotu. a.,
2018; Smith u.a., 2012; Spohn u. a., 2001). In unserem Sonnensystem
einmalig, ist Merkur galaktisch betrachtet jedoch keineswegs ein Ein-
zelfall. Aufierhalb des Sonnensystems ist die Bestimmung der Dichte
und der Ausdehnung von Planetenkern und -mantel sowie der Zu-
sammensetzung auf die Beobachtung des Radius, der Masse und der
Sternspektren angewiesen. Mithilfe von Modellen ist es damit aber
moglich, den inneren Aufbau der Exoplaneten abzuschitzen (Noack
und Lasbleis, 2020; Wagner u.a., 2011; Zeng u.a., 2019). Neben dem
Sonnensystem gibt es weitere Planetensysteme, in denen der innerste
Planet den grofsten Eisenkern aufweist, und zudem eine Reihe extraso-
larer Planeten, deren Dichte derer Merkurs entspricht oder diese sogar
ibersteigt (Lam u. a., 2021; Rappaport u. a., 2013; Santerne u. a., 2018;
Sinukoff u. a., 2017).

Die Erkldarungsansitze fiir die Entstehung solch eisenreicher Plane-
ten sind vielfdltig. Eine hdufig aufgefiihrte Theorie basiert auf dem
Verlust eines Grofiteils des Planetenmantels in einer hochenergeti-
schen Kollision. So kénnte Merkur durch eine Kollision zwischen ei-
nem kleinen Korper mit hoher Geschwindigkeit oder durch ein , Hit-
and-Run”-Ereignis, bei dem der Proto-Merkur der kleinere Korper
war, entstanden sein (Asphaug und Reufer, 2014; Benz u.a., 1988;
Stewart u.a., 2013). Dies steht jedoch im Konflikt mit der Haufig-
keit fliichtiger Elemente im jetzigen Mantel des Merkur, die durch
die MESSENGER Mission beobachtet werden konnte (Ebel und Ste-
wart, 2018; Nittler u.a., 2011; Peplowski u.a., 2011). Ein hochener-
getischer Impakt hat ein extremes Erhitzen des Planeten oder seiner
Vorldufermaterialien zur Folge, sodass der Planet in fliichtigen Elemen-
ten verarmt. Die Akkretion interplanetaren Staubs auf langen Zeitska-
len oder das Aufnehmen fliichtiger Stoffe durch {ibrig gebliebene Plane-
tesimale konnten zu einer nachtréglichen Anreicherung mit volatilen
Verbindungen beigetragen haben (Frantseva u. a., 2022; Morbidelliu. a.,
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Abbildung 8.1: Acht der zwanzig 240 GHz-(1, 25 mm)-Kontinuumsemissions-
bilder protoplanetarer Scheiben der DSHARP Stichprobe. Die
Strahlengrofien (links) und ein 10 AU Skalenbalken (rechts)
sind in den unteren Ecken der einzelnen Bilder angegeben.
Abbildung ausschnittweise aus Andrews u. a. (2018) entnom-
men.

2012; Raymond und Izidoro, 2017). Franco u. a. (2022) zeigen allerdings,
dass die Wahrscheinlichkeit der Entstehung Merkurs aus einem einzi-
gen Impakt sehr gering ist. Cameron (1985) untersucht die Hypothese,
dass der urspriingliche Proto-Merkur wesentlich massereicher war, im
Hochtemperaturfeld des sich auflésenden Sonnennebels jedoch einen
grofien Teil seines Mantels durch Verdampfung verlor. Die lokale Zu-
sammensetzung der Scheibe in einer Entfernung von Merkurs Orbit
zum zentralen Stern kénnte auch durch radiale Drift interplanetarer
Staubpartikel aus dem dufseren Sonnensystem verdandert worden sein
(Ebel und Alexander, 2011). Andersherum konnen Silikate durch pho-
tophoretische Sortierung am inneren Rand der protoplanetaren Schei-
be selektiv ins Aufere der Scheibe transportiert werden (Cuello u.a.,
2016; Wurm u. a., 2013). Einen weiteren Erkldrungsansatz liefert Hub-
bard (2014) in Form der magnetischen Erosion. So fithren die durch das
Magnetfeld der Scheibe induzierten Dipolmomente in eisenhaltigen
Staubkoérnern dazu, dass diese bevorzugt und mit hoheren Geschwin-
digkeiten miteinander stoflen und so Silikate von den eisenhaltigen
Kornern abschlagen kénnen. Daraus entstehende Planetesimale wi-
ren mit Eisen angereichert. Nicht nur Fragmentation, sondern auch
Aggregation eisenreicher Partikel kann durch das Vorhandensein ei-
nes Magnetfeldes gefordert werden. So finden Kruss und Wurm (2018,
2020), dass Aggregate mit einem kritischen Eisenanteil im Magnet-
feld der protoplanetaren Scheibe zu grofieren Clustern aus mehreren
Aggregaten heranwachsen. Damit kann die Bouncing Barrier fiir eisen-
reiche Materialien in einen fiir die Streaming Instability zugénglichen
Bereich verschoben werden. Dies konnte die Grundlage fiir die Bildung
Merkur-dhnlicher Planeten liefern.



MOTIVATION

Die im folgenden Kapitel vorgestellte Idee der Curie-Line kniipft an

diese Ergebnisse von Kruss und Wurm (2018, 2020) an. Zudem liefert
sie einen Erkldrungsansatz fiir die in aktuellen Beobachtungen sicht-
bar gewordenen Ringstrukturen in protoplanetaren Scheiben, die sich
in unterschiedlichen Entfernungen zum zentralen Stern befinden (An-
drewsu.a.,2018; Huang u. a., 2018; Long u. a., 2018; Miotello u. a., 2022;
Zhang u. a., 2015, 2021). Abbildung ?? zeigt eine Auswahl protoplane-
tarer Scheiben mit Ringstrukturen aus dem am ALMA-Observatorium
durchgefiihrten Programm Disk Substructures at High Angular Reso-
lution Project (DSHARP) (Andrews u. a., 2018; Dullemond u. a., 2018).
In der Literatur werden Staubfallen infolge von lokalen Druckunter-
schieden, temperaturabhingige Hafteigenschaften, photophoretische
Konzentration, Snowlines und lokale Instabilitidten als Ursachen fiir
das Auftreten der Ringe diskutiert (Charnoz u.a., 2021; Jiang und Or-
mel, 2021; Krauss und Wurm, 2005; Kuwahara u.a., 2022; Lesur u. a.,
2022; Li u.a., 2022).
Auch Wechselwirkungen zwischen der Scheibe und einem oder mehre-
ren Planeten sind eine gingige Erklarung fiir die ringférmigen Struktu-
ren (Fouchet u. a., 2010; Paardekooper und Mellema, 2004; Papaloizou
und Lin, 1984). Der im Folgenden vorgeschlagene Mechanismus der
magnetischen Aggregation an der Curie-Line konnte eine Ursache der
Ringbildung innerhalb von 1 AU Entfernung zum zentralen Stern sein,
die mit der Entstehung von Merkur-dhnlichen Planeten in Verbindung
stehen konnte.
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Zum Verstandnis der magnetischen Aggregation soll zunéchst ein kur-
zer Einblick in die magnetischen Eigenschaften von Festkorpern gege-
ben werden. Fiir detailreichere Erlduterungen sei auf Lehrbiicher wie
beispielsweise von Kopitzki und Herzog (1989) verwiesen.

Der magnetische Zustand eines Materials wird durch die Magneti-
sierung M beschrieben, die sich aus der Summe aller magnetischen
Momente 7 pro Volumen V ergibt:

- Ym
==, 1
=% CRY
Dabei beschreibt das magnetische Moment die Orientierung und die
Starke der magnetischen Dipole der Atome, Ionen oder Molekiile eines

Materials. Die Magnetisierung verkniipft auflerdem tiber

B = uo(H + M) (9.2)

die magnetische Flussdichte B, die im iiblichen Sprachgebrauch oft
als Magnetfeld bezeichnet wird, und die magnetische Feldstarke H
miteinander. Die magnetische Feldkonstante 1, gibt das Verhiltnis der
magnetischen Flussdichte zur magnetischen Feldstdrke in Vakuum an.

Eine weitere wichtige Grofe fiir die Diskussion der Auspragung
verschiedener Arten von Magnetismus ist die das Verhiltnis aus Ma-
gnetisierung und magnetischer Feldstdrke beschreibende magnetische
Suszeptibilitat:

X = o (9.3)
Diese ist ein Mafs fiir die Magnetisierbarkeit eines Materials und im ein-
fachsten Fall eine materialspezifische Grofie, kann jedoch neben Gro-
8en wie der Frequenz des Magnetfeldes insbesondere von der Form
des Magnetismus abhdngen.

Magnetismus kann in verschiedenen Formen auftreten. Wird durch
ein dufieres Magnetfeld in den Bausteinen eines Festkorpers ein dem
dufleren Magnetfeld entgegengesetztes Magnetfeld induziert, so wird
von Diamagnetismus gesprochen. Werden die durch Bahnbewegung
und den Spin der Elektronen bedingten, bereits vorhandenen magne-
tischen Momente im Kérper in Richtung eines dufseren Magnetfeldes
ausgerichtet, so handelt es sich um Paramagnetismus, wenn fiir die
Ausrichtung allein das duflere Feld verantwortlich ist. Ist fiir die Aus-
richtung eine Wechselwirkung mit den anderen Gitteratomen entschei-
dend, handelt es sich dagegen um Ferro-, Antiferro- und Ferrimagne-
tismus. Im Rahmen dieser Arbeit sind vor allem Ferromagnetismus
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Tc[K] O[K] CI[K] Ms(0)[A/m]

Fe 1043 1100 2,22 1,747 - 10°

Tabelle 9.1: Experimentell ermittelte, charakteristische Parameter metalli-
schen Eisens entnommen aus Kopitzki und Herzog (1989). Von
links: Curie-Temperatur Tc, paramagnetische Curie-Temperatur
O, Curie-Konstante C und spontane Magnetisierung Ms(o) bei
T =oK

und Paramagnetismus von Bedeutung, weshalb auf diese beiden et-
was genauer eingegangen werden soll.

Bei idealen Paramagneten sind die einzelnen magnetischen Momen-
te untereinander entkoppelt. Ist ein dufieres Magnetfeld vorhanden, so
richten sich die magnetischen Momente parallel zu diesem aus und das
innere Magnetfeld des Materials wird verstdarkt. Ohne dufieres Magnet-
feld tiberwiegt die Warmebewegung der momenttragenden Teilchen
und das innere Magnetfeld bricht zusammen. Fiir die paramagneti-
sche Suszeptibilitdt gilt x > o. Mit steigender Temperatur nimmt der
Paramagnetismus ab.

In einem Ferromagneten dagegen sind die magnetischen Momente
innerhalb sogenannter Weissscher Bezirke miteinander gekoppelt. In
diesen begrenzten, einige Nanometer bis wenige Mikrometer grofien
Bereichen sind die Momente auch ohne dufSeres Magnetfeld parallel
ausgerichtet, was als spontane Magnetisierung Ms bezeichnet wird.
Die Ausrichtung der einzelnen Bezirke ist dabei statistisch verteilt, so-
dass der Gesamtkorper unmagnetisch erscheint. Durch ein dufieres
Magnetfeld konnen die Bezirke jedoch gleichgerichtet werden. Diese
Gleichrichtung wird so lange beibehalten, bis die spontane Magneti-
sierung durch Erhitzen iiber die ferromagnetische Curie-Temperatur
verloren geht und das Material paramagnetisch wird. Dabei ist die
Curie-Temperatur Tc eine materialspezifische GrofSe. Die Temperatur-
abhéngigkeit der magnetischen Suszeptibilitdt wird im paramagneti-
schen Zustand, also fiir T > T¢, durch das Curie-Weiss-Gesetz mit
der Curie-Konstante C beschrieben:

C

X
Dabei ist die paramagnetische Curie-Temperatur ® immer grofer als
Tc. In Tabelle ?? sind die beiden Curie-Temperaturen, die Curie-Kon-
stante sowie die spontane Magnetisierung bei T = o K fiir metallisches
Eisen zusammengefasst.
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9.1 MAGNETFELDER IN PROTOPLANETAREN SCHEIBEN

In protoplanetaren Scheiben existieren Magnetfelder, deren Beobach-
tung oder Berechnung jedoch keinesfalls trivial ist, da diese nicht durch
eine allgemeingiiltige Formel zu beschreiben sind (Bertrang u. a., 2017;
Bjerkeli u. a., 2016; Delage u. a., 2022). Im Allgemeinen nimmt die Stér-
ke des Feldes mit steigendem radialen Abstand zum zentralen Stern ab
(Bertrang u. a., 2017; Brauer u. a., 2017; Donati u. a., 2005; Dudorov und
Khaibrakhmanov, 2014; Maurel u. a., 2019; Wardle, 2007). Im innersten
Bereich der Scheibe um FU Orionis, bei etwa o, 05 AU, weisen Donati
u.a. (2005) ein Feld von 100 mT nach. Beobachtungen der in Sichtlinie
liegenden zirkularen Polarisation in Molekiillinien, die durch Zeeman-
Aufspaltung erzeugt werden, bieten ein direktes Maf3 fiir die Stdrke
des Magnetfeldes. Auf diese Weise konnen auch im dufieren Bereich
protoplanetarer Scheiben Magnetfeldstarken abgeschétzt werden. Sie
liegen im Bereich von o, 1 yT bis 0,9 uT (Brauer u.a., 2017; Harrison
u.a., 2021). Auch Meteoriten kdnnen zur Bestimmung von Feldstidrken
beitragen. Mithilfe paldiomagnetischer Messungen der remanenten Ma-
gnetisierung in Meteoriten kann auf das Magnetfeld zum Zeitpunkt
der Bildung dieser geschlossen werden (Levy, 1978; Weiss u.a., 2021).
So lassen Chondrite ein Magnetfeld von einigen wenigen Mikrotesla
bis etwa 100 uT bei 3 AU bis 7 AU Entfernung zum zentralen Stern
vermuten (Borlina u. a., 2021; Cournede u. a., 2015; Fu u. a., 2020). Ne-
ben diesen Methoden der direkten Messung sind Magnetfeldstarken
in der protoplanetaren Scheibe auch mithilfe von Simulationen ab-
zuschédtzen. Je nach theoretischem Modell und in Abhdngigkeit der
Masse des zentralen Sterns liefern Simulationen Feldstarken zwischen
wenigen Mikrotesla und wenigen Millitesla (Dudorov und Khaibrakh-
manov, 2014; Wardle, 2007). Unabhéngig von der genauen Starke wird
zusammenfassend die Existenz eines signifikanten Magnetfeldes in
der Groflenordnung einiger Millitesla in den inneren Bereichen der
protoplanetaren Scheibe deutlich.
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Kosmisches Eisen enthélt einen grofieren Nickelanteil als das rare, in
der Erdkruste befindliche gediegene Eisen. Vornehmlich findet es sich
in Eisen- und Stein-Eisen-Meteoriten und kommt in diesen, wie in
Kapitel ?? bereits erwadhnt, hauptsachlich in zwei metallischen Mine-
ralphasen vor: Kamacit und Taenit. Neben den Achondriten gehoren
die Eisen- und Stein-Eisen-Meteoriten der Klasse der differenzierten
Meteoriten an, sind also Differentiationsprodukte eines Aufschmelz-
prozesses. Urspriinglicher und représentativ fiir die frithe Bildungs-
phase des Sonnensystems sind dagegen die Chondrite, die in geringe-
ren Mengen ebenfalls Eisen beinhalten. Eine tibliche Darstellungsform
des Verhiltnisses des nicht oxidierten Eisens in Metallen und Sulfiden
zum oxidierten Eisen in Silikaten und Oxiden ist das in Abbildung ??
gezeigte Urey-Craig-Diagramm (Krot u. a., 2014; Urey und Craig, 1953;
Weisberg u. a., 2006). Es stellt das Eisen in den Silikat- und Oxidphasen
dem Eisen in den Metall- und Sulfidphasen gegeniiber und gibt somit
einen Uberblick iiber den relativen Eisengehalt und die Oxidations-
stufen der Chondritgruppen. Mit Ausnahme der EH und EL Meteori-
ten, die einen tiberdurchschnittlich hohen Anteil an Eisen aufweisen,
sind gewohnliche Chondrite weniger oxidiert als kohlige Chondrite.

1 /Solar total iron
1,04 (

0,2

0,0 +————
0,0

(Fe

silicate +sulfide /SI)CI

Abbildung 10.1: Urey-Craig Diagramm, das die verschiedenen Verhiltnisse
des Gesamteisengehalts und des Oxidationszustandes eini-
ger Chondrite darstellt. Abbildung im Original von Trieloff
und Palme (2006), adaptiert von und entnommen aus Wurm
u.a. (2013).
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Abbildung 10.2: Gewichtsanteil tiber Heiztemperatur Ty der mit Mofsbau-
erspektroskopie aufgenommenen Minerale des Allende-
Meteoriten, geheizt fiir je 1 h in Wasserstoffatmosphére. Da-
ten aus Pillich u. a. (2023) enthommen.

Im Vergleich zu Werten des Sonnensystems sind chondritische Mut-
terkorper vergleichsweise arm an Eisen, sei es in oxidierter Form in Si-
likaten oder als reduziertes Metall (Wurm u. a., 2013). Dennoch macht
Eisen in chondritischen Meteoriten bis zu 10 % der Masse aus (Weis-
berg u.a., 2006). Metallisches Eisen ist also zweifelsfrei Bestandteil
protoplanetarer Scheiben. Wahrend es in den aus dem Asteroidengiir-
tel stammenden, chondritischen Meteoriten in eher geringen Anteilen
vorhanden ist (Trieloff und Palme, 2006), steigt der Eisenanteil im Son-
nensystem mit sinkender Entfernung zur Sonne. Dieser radiale Eisen-
gradient ist nicht nur in unserem Sonnensystem vorhanden. So sind
eisenreiche Partikel ebenfalls signifikanter Bestandteil der Feststoffe
in den inneren Regionen vieler protoplanetarer Scheiben, was darin
begriindet liegt, dass die hohen Temperaturen in sternnahen Berei-
chen Prozesse zur Bildung von Eisen begtinstigen (Ebel, 2006). Hinzu
kommt, dass feste Partikel eine Drift zum zentralen Stern hin erfahren.
Somit werden auch in den dufieren Bereichen der Scheibe befindliche
eisenhaltige Minerale kontinuierlich ins Scheibeninnere transportiert.

10.1 EXPERIMENTE ZUR PHASENUMWANDLUNG

Mit sinkender Entfernung zum zentralen Stern sind die Minerale stei-
genden Temperaturen ausgesetzt, was zu Sublimation und Phasenum-
wandlungen fiihrt (Ebel und Alexander, 2011). Um dies zu simulieren,
wird wie in Abschnitt ?? beschrieben ein Teil des zu Staub zerkleinerten
Allende-Meteoriten in einer kontinuierlichen Wasserstoffatmosphare
schrittweise fiir je eine Stunde bis zu einer Temperatur von 1400K ge-
heizt. Mithilfe der Méfsbauerspektroskopie kann dabei die Phasenum-
wandlung der eisenhaltigen Minerale zu metallischem Eisen nachvoll-
zogen werden. Abbildung ?? zeigt die Gewichtsanteile der in Allende
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Temperatur [K] Massenanteil in %

< 1200 0
1200 4,6
1250 8,7
1300 13,9
1350 18,6
1400 25,8

Tabelle 10.1: Massenanteile des metallischen Eisens Fe(Ni) aus den MofSbau-
erspektren der in Wasserstoff geheizten Allende-Probe. Daten
aus Bogdan u. a. (2023) entnommen.

enthaltenen Minerale und deren Anderung mit steigender Temperatur.
Bei Temperaturen oberhalb von 1000 K ist die Bildung metallischen Ei-
sens in Form einer Eisen-Nickel-Verbindung (Fe(Ni)) durch die Phasen-
umwandlung des im Meteoriten befindlichen Hercynits und Olivins
erkennbar. Tabelle ?? quantifiziert entsprechend die aus den Mof3bau-
erspektren bestimmten Massenanteile des metallischen Eisens fiir die
jeweiligen Heiztemperaturen. Wie aus Abbildung ?? und Tabelle ?? zu
entnehmen ist, wird das anfangs hauptsichlich in den Silikaten ein-
gebettete Eisen mit steigender Temperatur teilweise zu metallischem
Eisen reduziert.

Exemplarische Studien, die aufSerhalb des Rahmens dieser Arbeit
stattfanden, haben den Einfluss der Heizdauer auf die mineralogische
Zusammensetzung der geheizten Probe untersucht. Es konnte gezeigt
werden, dass die Dauer keinen signifikanten Einfluss darauf hat, wel-
che Minerale gebildet werden, die Phasentiibergangstemperaturen aber
bei einer Heizdauer von 100 Stunden um etwa 100K bis 200 K abneh-
men (Bogdan u. a., 2023). Damit konnen die Bedingungen zur Bildung
von metallischem Eisen auf Temperaturen von etwa 1000 K gesenkt
werden. Um den Einfluss des neu geformten metallischen Eisens auf
die magnetischen Eigenschaften der Staubprobe zu untersuchen, wer-
den die Mofsbauerspektroskopiedaten um Magnetometrie-Messungen
erganzt.
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Magnetische Momente in Proben kénnen auf verschiedene Weisen
gemessen werden. Die Methoden lassen sich in drei Hauptklassen
aufteilen. Eine Moglichkeit ist die Messung der auf eine in einem un-
gleichformigen Magnetfeld befindliche Probe wirkenden Kraft, die je-
doch einen Gradienten im Feld voraussetzt und so nur schwerlich die
Bestimmung der Magnetisierung in einem gleichférmigen Feld ermdog-
licht (Wolf, 1957). Indirekte Verfahren machen sich die magnetischen
Eigenschaften betreffende Phanomene wie den Faraday-Effekt oder
den ferromagnetischen Hall-Effekt zunutze, sind dadurch jedoch auf
bestimmte Materialklassen beschrankt (Foner, 1956). Eine dritte Mog-
lichkeit ist die Messung der magnetischen Induktion in der Nihe einer
Probe. Dabei wird in einer Detektionsspule die Spannung gemessen,
die durch eine Flussdanderung induziert wird, wenn das angelegte Ma-
gnetfeld, die Spulenposition oder die Position der Probe verdndert
wird (Dwight u. a., 1958; Smith, 1956). In einem Vibrating-Sample Ma-
gnetometer (VSM) (Foner, 1959) wird dabei eine Probe durch Vibrie-
ren oszillierend in das Magnetfeld hinein und wieder heraus bewegt,
wobei die Bewegungsrichtung senkrecht zum externen Feld ist. Der
von der Magnetisierbarkeit der Probe abhidngige Spannungsverlauf
wird aufgenommen und kann direkt in die Magnetisierung umgerech-
net werden. Mithilfe einer synchron bewegten Referenzprobe erfolgt
die absolute Skalierung der Magnetisierung sowie die entsprechende
Spannungskalibrierung. Dieses Messverfahren erlaubt die prazise Be-
stimmung magnetischer Momente als Funktion der Temperatur, des
magnetischen Feldes und der kristallographischen Orientierung.

Abbildung ?? zeigt die mit einem VSM gemessene Magnetisierung in
Abhédngigkeit des angelegten magnetischen Feldes fiir die verschiede-
nen Heiztemperaturen. Die angelegten Felder {ibersteigen dabei deut-
lich die in protoplanetaren Scheiben zu findenden Feldstarken (vgl.
Kapitel ??). Die Form der Magnetisierungskurve und die Analyse der
Mofbauerspektren lassen jedoch annehmen, dass die Magnetisierung
auf zwei Anteile aufzuteilen ist: auf einen para- und diamagnetischen
Hintergrund sowie einen ferromagnetischen Beitrag des metallischen
Eisens, der sich auch schon bei moderaten Feldstiarken ausrichtet. Die
Sattigungsmagnetisierung FeMs des ferromagnetischen Eisens, die
sich aus den in Abbildung?? gezeigten Magnetisierungskurven er-
gibt, ist in Abbildung?? dargestellt. Wie zu erkennen ist, steigt die
Sattigungsmagnetisierung der Probe um einen Faktor 2 zwischen der
ungeheizten und der bei 1000 K geheizten Probe. Bis 1400 K nimmt sie
um einen weiteren Faktor 5 zu.
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Abbildung 10.3: Magnetisierungskurven M der Allende-Probe fiir verschie-
dene Heiztemperaturen Ty aufgetragen iiber das angelegte
Magnetfeld B. Die Probe wurde fiir je 1 h bei der jeweiligen
Temperatur in Wasserstoffatmosphére geheizt. Abbildung
aus Bogdan u. a. (2023) entnommen.
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Abbildung 10.4: Sattigungsmagnetisierung FeMs des ferromagnetischen Ei-
sens aus Abbildung ?? entnommen. Der Pfeil stellt die Ver-
schiebung der Grenztemperatur bei einer Heizdauer von ei-
ner Stunde (grofler gestrichelte Linie) zu ldngeren Zeiten
(kleiner gestrichelte Linie) dar. Abbildung aus Bogdan u. a.
(2023) entnommen.






AGGREGATION AN DER CURIE-LINE

Die Entfernungen vom zentralen Stern, bei der fliichtige Bestandteile
des Scheibengases kondensieren konnen, werden als Snowlines be-
zeichnet. So frieren etwa Wasser oder Kohlendioxid an ihrer entspre-
chenden Snowline aus der Gasphase aus und liegen in Form von Eis
vor, was zu einem sprungartigen Anstieg der Dichte festen Materials
in dieser Region fiithrt (Hayashi, 1981; Liu u.a., 2017; Qi u.a., 2013).
In Analogie dazu kann die Entfernung, die der Curie-Temperatur ei-
nes ferromagnetischen Materials entspricht, als Curie-Line bezeichnet
werden. An der Curie-Line von Eisen verdndert sich dagegen nicht der
Aggregatzustand des in der Scheibe befindlichen Eisens, sondern seine
magnetische Charakteristik. So ist das vorhandene Eisen innerhalb der
Curie-Line paramagnetisch und spiirt demnach keinen starken Ein-
fluss des dufieren Magnetfeldes der protoplanetaren Scheibe. Aufler-
halb der Curie-Line, also in Regionen mit Temperaturen unterhalb der
Curie-Temperatur, ist das vorhandene Eisen dagegen ferromagnetisch.
Mit 1041 K, was im Minimum Mass Solar Nebula einer Entfernung von
etwa o, 07 AU entspricht, liegt die Curie-Line nah dem zentralen Stern
im inneren Bereich der protoplanetaren Scheibe. In diesem Bereich,
bei Temperaturen um 1000K, ist nach Johansen und Dorn (2022) auch
die selektive Keimbildung von metallischem Eisen moglich. Durch die
hohe Oberflichenspannung von Eisen findet dieser Prozess direkt aus
der Gasphase statt. Aufgrund der dafiir nétigen hohen Ubersittigung
bildet sich nur eine geringe Zahl nanoskaliger Eisenpartikel aus, die
aus einem grofien Reservoir an Eisen in der Gasphase schopfen konnen.
Im Gegensatz zu Silikatkeimen, die im gleichen Temperaturbereich in
grofler Zahl entstehen, konnen aus den wenigen Eisenkernen durch Ab-
lagerungswachstum bis zu Zentimeter grofie Eisenpartikel entstehen.
Dies findet seine Analogie bei der Wassereis-Snowline, in deren naher
Umgebung wenige Eispartikel eine Grofse bis zu einigen Zentimetern
erreichen konnen, wahrend Silikatpartikel der Staubgrofie nicht ent-
wachsen und in die Scheibe diffundieren (Hyodo u.a., 2019; Ros u.a.,
2019). Aguichine u. a. (2020) legen nahe, dass sich feste Materie in der
Naihe von Sublimations- bzw. Kondensationsfronten konzentriert, und
finden in ihrem Modell Hinweise darauf, dass die Bildung eisenrei-
cher Regionen einen Einfluss auf die Entstehung von Merkurs grofiem
Eisenkern haben konnte. Zudem dhnelt die Zusammensetzung von
sich bildenden Planeten iiberwiegend den Verhéltnissen des zentralen
Sterns (Schulze u. a., 2021; Thiabaud u. a., 2015). Auch Adibekyan u. a.
(2021) vermuten einen Zusammenhang zwischen der Zusammenset-
zung der protoplanetaren Scheibe und der Dichte der darin entstehen-
den Planeten. Sie finden fiinf massereichere Merkur-Analogons, die
alle Sterne mit hohem FEisenanteil umkreisen. So konnte der in der
Scheibe befindliche Eisenanteil auf eine effizientere Planetenbildung
hindeuten.
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Abbildung 11.1: Schematische Darstellung der Entstehung von Eisenplanete-
simalen an der Curie-Line: Chondritisches Material erfahrt
eine radiale Drift nach innen. Das enthaltene Eisen wird an
der Curie-Line zu metallischem Eisen reduziert. Die Curie-
Line trennt die magnetische Aggregation im Feld der proto-
planetaren Scheibe und die Auflésung bestehender Aggre-
gate. Dadurch bieten sich zwei Moglichkeiten fiir die Bil-
dung eisenhaltiger Planetesimale. Abbildung aus Bogdan
u. a. (2023) entnommen.

Partikel erfahren in der inneren Region nicht nur die radiale Drift
zum zentralen Stern, sondern konnen durch Turbulenzen auch in die
entgegengesetzte Richtung diffundieren (Johansen und Dorn, 2022),
was ein Uberqueren der Curie-Line in beide Richtungen erméglicht.
Somit kénnen also eisenreiche und reine Eisenpartikel sowohl inner-
halb als auch auflerhalb der Curie-Line angenommen werden. Abbil-
dung ?? zeigt eine schematische Darstellung zweier Szenarien zur Ent-
stehung eisenreicher Planetesimale um die Curie-Line. Aufierhalb der
Curie-Line kann das dort ferromagnetische Eisen das Magnetfeld der
Scheibe spiiren und unter dessen Einfluss durch magnetische Dipol-
wechselwirkung groflere Aggregate formen, was in Kruss und Wurm
(2018, 2020) beschrieben wird, wobei die Auspragung des Effekts so-
wohl von der Magnetfeldstdrke als auch vom Eisenanteil in den Ag-
gregaten abhédngt. Ein hoherer Eisenanteil resultiert in grofseren Ag-
gregaten. Im Bereich der Curie-Temperatur, innerhalb 1 AU, kénnen
aufgrund des hohen Ionisationsgrades des Gases Felder auf Millitesla-
Niveau vorhanden sein (Brauer u.a., 2017; Dudorov und Khaibrakh-
manov, 2014; McDonough und Yoshizaki, 2021; Wardle, 2007). Damit
liegen die fiir die magnetische Aggregation bendtigten Magnetfelder
in der Grofsenordnung der zu erwartenden Werte der Feldstadrken. Ist
die magnetische Aggregation eisenreicher Partikel im Magnetfeld der
Scheibe effizient genug, verschiebt sich die Bouncing Barrier und Ag-
gregate konnen moglicherweise in den fiir die Streaming Instability
zuganglichen Bereich wachsen (Drazkowska und Dullemond, 2014;
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Kruss und Wurm, 2018; Yang u.a., 2017). Damit besteht die direkte
Moglichkeit der Entstehung eisenreicher Planetesimale in dieser Re-
gion. Reicht die Effizienz nicht aus und die durch magnetische Ag-
gregation gebildeten Aggregate driften wieder nach innen, zerfallen
sie beim Uberqueren der Curie-Line wieder, da die in Kollisionen wir-
kenden Kréfte nicht mehr durch magnetische Dipolkréfte kompensiert
werden konnen (Kruss und Wurm, 2018). Auch dieses Phanomen hat
seine Analogie bei der Snowline, wo Eispartikel beim Uberqueren sub-
limieren und Staubpartikel freisetzen. Daraus resultiert eine Art Par-
tikelstau, der wiederum zum Einsetzen der Streaming Instability und
gravitativer Instabilitidten fiihren kann (Aly u.a., 2021; Carrera u.a.,
2021; Ida und Guillot, 2016; Saito und Sirono, 2011). Auch innerhalb
der Curie-Line kommt es durch das Auflosen der Aggregate zu einem
Partikelstau und einer hohen Dichte an Eisenpartikeln, infolge derer
eisenreiche Planetesimale bevorzugt entstehen konnen.

In Abbildung ?? als scharfe Linie dargestellt, ist die Curie-Line nach
dem Curie-Weiss-Gesetz (vgl. Gleichung (??)) kein sprunghafter Uber-
gang, sondern die Suszeptibilitdt konvergiert gegen die Curie-Temperatur.
An den soeben beschriebenen Mechanismen dndert sich dadurch je-
doch nichts. Der eine hohe Dichte eisenreicher Partikel aufweisende
Bereich ist dadurch lediglich breiter. Damit markiert die Curie-Line
eine Region in der protoplanetaren Scheibe, in der die Streaming Insta-
bility oder gravitative Instabilitdten eisenreicher Materie durch grofie
Aggregate oder dichte Wolken ausgelost werden konnten. Aufgrund
der Ansammlung eisenreicher Materie an der Curie-Line und dem Ein-
fluss des Magnetfeldes der protoplanetaren Scheibe dient sie als bevor-
zugte Region magnetischer Aggregation und somit als Geburtsort fiir
Merkur-dhnliche Planeten. Tragt die Wechselwirkung dieser Planeten
mit der Scheibe zur Bildung der ringférmigen Strukturen protoplane-
tarer Scheiben bei, so konnten diese Merkur-dhnlichen Planeten die
Ursache moglicher Ringe in den inneren 1 AU sein, die bislang nicht
aufgelost werden konnen.
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Die Messung der Zugfestigkeit und die daraus abgeleiteten Ergebnisse
fur die Hafteigenschaften chondritischer Materialien in protoplaneta-
ren Scheiben wurden in den vorausgegangenen Kapiteln mithilfe stati-
scher Experimente vorgestellt. Staubpartikel in protoplanetaren Schei-
ben interagieren jedoch dynamisch miteinander. Hochtemperatur-Kol-
lisionsexperimente stellen daher einen wichtigen Beitrag zur Erschlie-
fung des Planetenwachstums und der Entstehung von Planetesimalen
dar.

Eine Moglichkeit zur experimentellen Untersuchung von dynami-
scher Interaktion ist das von Jankowski u.a. (2012) und Kelling u. a.
(2014) erstmals zur Untersuchung von Partikelkollisionen im Kontext
der Planetenentstehung entwickelte Konzept. Dabei wird sich zunutze
gemacht, dass sich unter einem auf einer heifen Oberfldche platzierten,
pordsen Staubaggregat ein Uberdruck bildet, der die Aggregate auf
dem dadurch entstehenden Luftpolster schweben ldsst. Der zugrun-
de liegende Mechanismus wird als thermisches Kriechen bezeichnet
(Knudsen, 1909; Muntz u. a., 2002) und beschreibt die Gasbewegung
von der kalten zur warmen Seite einer Verbindungskapillare, deren
Durchmesser unterhalb der mittleren freien Wegldnge des umgeben-
den Gases liegt. Werden die Poren in einem Staubaggregat als An-
sammlung solcher Kapillaren betrachtet und das Aggregat von unten
geheizt, kann der Gewichtskraft durch den entstehenden Gasfluss ent-
gegengewirkt und das Aggregat levitiert werden. Wahrend Kruss und
Wurm (2018, 2020) und Kruss u.a. (2016, 2017) diese experimentelle
Methode zur Analyse von Partikelwachstum an der Bouncing Barri-
er im Magnetfeld der protoplanetaren Scheibe nutzen, untersuchen
Demirci u. a. (2017) den Einfluss der Temperatur auf die Aggregation
basaltischen Staubs. Dabei finden sie eine starke Korrelation zwischen
der maximalen Aggregatgrofse bis zum Erreichen der Bouncing Bar-
rier einer Staubprobe und der Temperatur. Das Wachstum unterhalb
von 1000 K scheint begiinstigt zu sein, wihrend es bei Temperaturen
oberhalb von 1000 K unterdriickt wird. Das verwendete Material ist
eine Probe aus mikrometer-grofiem Basaltstaub, die im Temperaturbe-
reich zwischen 873 K und 1273 K geheizt wurde. Durch den Aufbau
bedingt werden die Kollisionen unabhéngig von der Heiztemperatur
des Probenmaterials bei goo K beobachtet. Somit ldsst sich der Einfluss
der durch das Heizen bedingten Variationen in der Zusammensetzung
auf die Hafteigenschaften analysieren. Eine Untersuchung des Verhal-
tens der Staubpartikel in Hochtemperaturkollisionen selbst und der
Einfluss von Faktoren wie der Viskositédt auf die Hafteigenschaften ist
dabei jedoch nicht moglich.
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Abbildung 12.1: Restitutionskoeffizient k {iber Temperatur T fiir 1 mm grofe
Basaltkugeln. Die Kugeln treffen mit einer Geschwindigkeit
von o, 8 m/s auf eine Glasplatte. Abbildung aus Bogdan u. a.
(2019) entnommen.

Ein Versuchsaufbau zur Untersuchung von Hochtemperatur-Kolli-
sionen wird in Bogdan u. a. (2019) vorgestellt. Glas- und Basaltkugeln
von 1 mm Durchmesser werden in einem Keramikrohr geheizt und
nach Erreichen der gewiinschten Temperatur auf eine Glasplatte fal-
len gelassen. Dabei wird der Restitutionskoeffizient k, der das Ver-
héltnis der Geschwindigkeiten vor und nach dem Stofs beschreibt, in
Abhingigkeit der Heiztemperatur ermittelt. Oberhalb von 1000K ist
ein deutlicher Abfall des Restitutionskoeffizienten zu beobachten und
die Kollisionen werden immer inelastischer. Abbildung?? zeigt den
Restitutionskoeffizienten aufgetragen tiber die Temperatur fiir Basalt-
kugeln mit einer Auftreffgeschwindigkeit von o,8m/s. Wird das in
der Abbildung mit der Linie dargestellte Potenzgesetz an die Daten
angepasst, lassen sich haftende Kollisionen oberhalb von 1200K ver-
muten. Der Fokus liegt dabei auf der Untersuchung von Chondren
und dem Zusammenschmelzen dieser zu Compound-Chondren. Auf-
grund technischer Limitierungen dieses Experiments kdnnen solche
Temperaturen allerdings nicht erreicht werden. Kollidieren die heifien
Kugeln mit einer zweiten heiffen Kugel anstelle einer kalten Fliche,
sind Anderungen dieser Entwicklung zu erwarten. Der zu vermuten-
de Temperaturbereich fiir haftende Kollisionen dhnelt dabei dem im
Rahmen der vorliegenden Arbeit gefundenen bevorzugten Bereich fiir
Staubaggregation. Im Kontext der Planetenentstehung wére die Un-
tersuchung des Einflusses von Oberfldchenenergie und Viskositéat auf
Aggregate bei Hochtemperaturkollisionen interessant. Die Beobach-
tung haftender Kollisionen zwischen Staubaggregaten und die Erwei-
terung des von Bogdan u.a. (2019) gemessenen Temperaturbereichs
bis zu Temperaturen um 1400 K wire wiinschenswert. Limitierender
Faktor der Versuchsanordnung ist jedoch die Viskositit, die bei hohen
Temperaturen zum Haften der Probe am Heizmechanismus fiihrt und
so ein Fallen der Partikel verhindert.
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Abbildung 12.2: links: Schematische Darstellung eines einachsigen akusti-
schen Levitators. Eine stehende Welle breitet sich zwischen
einem Ultraschallwandler und einem Reflektor aus. Die Kno-
tenpunkte der akustischen Welle im Abstand der halben Wel-
lenldnge A sind Levitationspunkte. rechts: Akustisches Feld
eines akustischen Levitators aus zwei gegeniibergestellten
Ultraschallwandler-Arrays mit dem Programm Acoustic-
FieldSim simuliert. Abbildungen aus Onyeagusi (2020) ent-
nommen.

12.1 AKUSTISCHE LEVITATION

Eine Moglichkeit der kontaktlosen Untersuchung und Probenprépa-
ration bieten akustische Levitatoren. Grundprinzip der akustischen
Levitation ist die Erzeugung stehender, akustischer Wellen, in deren
Feld Partikel mit einem Radius R unterhalb der Wellenldnge A gefan-
gen werden konnen (Andrade u. a., 2018; Hoshi u. a., 2014; Watanabe
u.a., 2018). Abbildung ?? zeigt auf der linken Seite eine schematische
Darstellung eines einachsigen akustischen Levitators. Ein Ultraschall-
wandler und eine Reflektorplatte erzeugen ein akustisches Feld, dessen
Knotenpunkte sich als Levitationspunkte ausbilden. Durch die Anord-
nung mehrerer Ultraschallwandler in einem Array oder durch das
Ersetzen der Reflektorplatte durch weitere Ultraschallwandler lassen
sich komplexere akustische Felder erzeugen. Eine Anordnung mit zwei
gegeniiberliegenden Arrays, die aus jeweils 15 in drei konzentrischen
Kreisen angeordneten Ultraschallwandlern bestehen, ist auf der rech-
ten Seite der Abbildung?? gezeigt. In dem simulierten akustischen
Druckfeld sind die Knotenpunkte als helle Bereiche dargestellt.

Das gezielte Fallenlassen mehrerer, gleichzeitig levitierter Partikel
ermoglicht Kollisionen zwischen den Partikeln untereinander oder
mit einem unterhalb des Levitators befindlichen Objekt. Die zur Un-
tersuchung von Hochtemperaturkollisionen benétigten Temperaturen
konnten kontaktlos durch die Bestrahlung der levitierten Partikel mit
einem fokussierten Laserstrahl erreicht werden. Dabei korreliert die
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Abbildung 12.3: Foto (links) und schematische Darstellung (rechts) eines opti-
mierten, einachsigen akustischen Levitators. Mit der sphéri-
schen Reflektoroberfliche und einem angepassten Abstand
zwischen Emitter und Reflektor kann eine Iridiumkugel von
4mm Durchmesser im Knotenpunkt levitiert werden. Abbil-
dungen aus Xie u. a. (2002) entnommen.

Temperatur der bestrahlten Probe mit der Laserleistung. Onyeagusi
(2020) erweitert eine Array-Anordnung, wie die beispielhaft in Abbil-
dung ?? gezeigte, durch einen Laser, um Basaltkugeln zu heizen. Dabei
liegt die maximal erreichte Probentemperatur bei 190°C. Oberhalb die-
ser Temperatur stellt sich das Heizen als problematisch heraus. Mit
steigender Temperatur des Probenpartikels wird auch die das Teilchen
umgebende Luft aufgeheizt. Die nach oben steigende, warme Luft
ibt eine aerodynamische Auftriebskraft auf das Partikel aus, die sich
als Storfaktor auswirkt, sodass Konvektion zum Herunterfallen des
schwebenden Partikels fiihrt. Ein akustischer Levitator, wie er auf der
rechten Seite der Abbildung ?? dargestellt ist, wurde im Rahmen dieser
Arbeit aufgebaut und mit einem Laser als Heizmechanismus erganzt.
Die Stabilitat der Levitationspunkte reichte dabei nicht aus, um die
gewiinschten hohen Temperaturen zu erreichen. Das Kreuzen zwei-
er akustischer Levitatoren zur Erhhung der Stabilitit stellte sich als
ungeeignet heraus, da die perfekte Uberlagerung zweier, durch viele
Ultraschallwandler erzeugter, akustischer Felder kaum moglich ist.
Wird anstelle vieler Ultraschallwandler ein einzelner Wandler zu-
sammen mit einem Reflektor zur Erzeugung der stehenden Welle ver-
wendet, ist die Verwendung einer Sonotrode zur Fokussierung des
Ultraschalls und der Maximierung der Amplitude der stehenden Wel-
le sinnvoll. Diese stellt eine Erweiterung des Ultraschallwandlers dar
und muss entsprechend an dessen Frequenz und Grofse angepasst
werden (Field und Scheeline, 2007). Die MafSe der Sonotrode, die Form
des Reflektors sowie der Abstand zwischen diesen beiden Komponen-
ten haben einen signifikanten Einfluss auf die Probenlevitation. Eine
erheblich verbesserte Stabilitdt erreichen Xie u.a. (2002) durch Opti-
mierung der geometrischen Parameter eines einachsigen akustischen
Levitators bestehend aus einem einzelnen Ultraschallwandler mit So-
notrode und einem Reflektor. Mit dem in Abbildung ?? dargestellten
Aufbau ist die Levitation einer Iridium-Kugel mit einem Durchmesser
von 4 mm moglich. Dabei wird die Levitationskraft durch eine kugel-
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formige, reflektierende Oberflache maximiert (Xie und Wei, 2002). In
dieser Anordnung ist das Probenpartikel jedoch derart raumlich in der
kugelférmigen Reflektorflache eingeschrankt, dass die Bestrahlung mit
einem Laser nicht mehr realisierbar ist.

Die alleinige Verwendung eines akustischen Levitators scheint da-
her nicht ausreichend. Um die Partikel auch wéhrend des Aufheiz-
vorgangs stabil levitieren zu kénnen, bedarf es einer Erweiterung des
Levitationskonzepts.

12.2 AERODYNAMISCHE LEVITATION

Auch aerodynamische Levitatoren erlauben in Kombination mit einem
Laser das kontaktlose Heizen von Proben auf hohe Temperaturen. Pack
u.a. (2010) stellen einen aerodynamischen Levitator vor, mit dem fliissi-
ge Silikattropfen mit einem Durchmesser von etwa 2 mm stabil levitiert
werden konnen. Dabei konnen mit einem Laser Temperaturen der le-
vitierten Probe von bis zu 3273 K erreicht werden (Landron u. a., 2003).
Beitz u. a. (2013) erweitern den in Pack u. a. (2010) vorgestellten Levita-
tor und reichern das zum Levitieren verwendete Gas mit Mikrometer
grofien Staubpartikeln an, sodass diese bei etwa 1373 K mit einem Mil-
limeter grofien Chondren-Analog kollidieren. Damit eignet sich der
Versuchsaufbau zur Untersuchung von Chondren und die Chondren
umgebenden Akkretionsrdndern. Die Beobachtung von Kollisionen
zwischen gleich grofien Partikeln ist dabei jedoch nicht moglich. Zu-
dem ist auch hier das levitierte Partikel rdumlich eingeschridnkt, da es
in einem Trichter levitiert, der das Fallenlassen aufgeheizter Partikel
erschwert.

12.3 AERO-AKUSTISCHE LEVITATION

Weber u. a. (1994) kombinieren aerodynamische und akustische Kraf-
te und stellen das Konzept eines aero-akustischen Levitators vor. Die
Position der Probe wird durch drei Ultraschallwandler-Paare gesteu-
ert. Eine zuséatzliche Gasstromung von unten erzeugt aerodynamische
Kréfte, durch welche die schwebende Probe gestiitzt wird. Beim Hei-
zen der Probe durch einen Laserstrahl sorgt die Gasstromung zudem
fiir eine diinne und stabile thermische Grenzschicht, die Instabilitaten
durch Konvektion des die Probe umgebenden Gases entgegenwirkt.
Somit wird das Herausfallen des Probenpartikels aus dem Levitations-
punkt verhindert. Durch dynamisches Anpassen des Gasdurchsatzes
wihrend des Aufheizprozesses kann die durch Probentemperatur und
-form hervorgerufene Anderung der aerodynamischen Auftriebskraft
kompensiert werden. Abbildung?? zeigt eine schematische Darstel-
lung des aero-akustischen Levitators und dessen wichtigster Kompo-
nenten. Mit dieser Anordnung ist das Heizen von Proben mit einem
Durchmesser von 2, 5 mm bis 4 mm und einer Dichte von bis zu 9 g/cm’
bei Temperaturen von bis zu 2700 K méglich (Weber u. a., 1994).

Mit einem solchen Aufbau wire der fiir die Planetenentstehung
interessante Temperaturbereich abgedeckt und das kontaktlose Hei-
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Abbildung 12.4: Schematische Darstellung eines aero-akustischen Levitators.
Die wichtigsten Komponenten sind wie folgt beschriftet: (1)
levitiertes Probenpartikel, (2) Gasflussrohre und -heizer, (3)
dreiachsiger akustischer Levitator und (4) Laserstrahl. Ab-
bildung adaptiert aus Weber u. a. (1996).

zen von sphérischen Probenpartikeln moglich. Das Herausfallen der
geheizten Probe aus dem Levitationspunkt kénnte durch abruptes An-
dern des Gasflusses oder durch einen seitlich auf die Probe gerichte-
ten, weiteren Gasstrom bewirkt werden. Damit sollte die Moglichkeit
zur Beobachtung von heifien Kollisionen mit einem festen Objekt ge-
geben sein. Die Ergebnisse der vorliegenden Arbeit zeigen, dass die
Wahl des im aero-akustischen Levitator zur Unterstiitzung verwen-
deten Gases durchaus entscheidend ist. Untersuchungen in Vakuum
sind aufgrund der aerodynamischen Komponente nicht méglich, je-
doch ist die Verwendung von Wasserstoff in grofsSem Umfang bei ho-
hen Temperaturen kritisch. Weber u. a. (1994) fithren Untersuchungen
in Sauerstoff-, Luft- und Argon-Atmosphéare durch. Mit welchem Gas
eine Durchfithrung moglich ist und die in der protoplanetaren Scheibe
herrschenden Bedingungen am ehesten imitiert werden kénnen, soll-
te eruiert werden. Aufgrund der Komplexitdt dieser Anordnung und
der begrenzten zeitlichen Moglichkeiten wiirde die Erganzung der in
den vorherigen Kapiteln vorgestellten statischen Messungen um mit
einem aero-akustischen Levitator durchgefiihrte dynamische Messun-
gen den Rahmen dieser Arbeit iibersteigen. Der potentielle Aufbau
eines solchen aero-akustischen Levitators und die Frage, inwieweit
diese Anordnung fiir Kollisionen zwischen Partikeln untereinander
und fiir das Aufheizen nicht-sphéarischer Proben geeignet ist, verbleibt
damit fiir zukiinftige Untersuchungen.
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Der Vollstandigkeit halber sollen auch Mikrogravitationsexperimente
nicht unerwihnt bleiben, denn freie Kollisionen lassen sich nicht nur
im Labor untersuchen. Die Nutzung von Plattformen wie Fallturm, Pa-
rabelflug oder Raumstation ermoglicht die Durchfiihrung von Experi-
menten ohne den Einfluss der Erdgravitation. Die Dauer der Schwere-
losigkeit variiert dabei je nach Plattform zwischen 4, 5 Sekunden und
mehreren Monaten. Auch die Durchfiithrung von Heizexperimenten
ist moglich, wobei der Fokus bereits existierender Arbeiten auf der
Enststehung von Chondren liegt (Giittler u. a., 2006; Poppe u. a., 2005;
Springborn u. a., 2006). Das von Spahr u. a. (2020) vorgestellte Projekt
EXCISS (Experimental Chondrule Formation at the ISS) ist ein Experi-
ment unter Langzeit-Mikrogravitationsbedingungen an Bord der Inter-
nationalen Raumstation (ISS). Es befasst sich mit der Entstehung von
Chondren durch elektrische Entladungen. Pordse Staubpartikel wer-
den geheizt, indem diese hochenergetischen Bogenentladungen aus-
gesetzt werden und damit Temperaturen von bis zu 2100 K erreichen.
Dies ermoglicht das Schmelzen von Staubpartikeln und deren Vereini-
gung zu grofleren Objekten (Spahr u. a., 2022).

Ein Ausbau dieser Experimente im Hinblick auf die Planetenent-
stehung im Allgemeinen ist denkbar. So konnten das Aufheizen von
Staub und heifse Kollisionen in Mikrogravitationsexperimenten eine
Erweiterung der bereits bestehenden Untersuchungen fiir die Zukunft
darstellen. Experimente in Schwerelosigkeit bediirfen jedoch eines ei-
genen Projektes, welches die finanzielle Grundlage fiir die Nutzung
von Mikrogravitationsplattformen sowie den zeitlichen Rahmen der
Experimententwicklung bietet.
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Die frithen Phasen der Planetenentstehung werden mafigeblich durch
die Hafteigenschaften der in protoplanetaren Scheiben befindlichen
Staubpartikel bestimmt (Pinilla u. a., 2021). Kénnen ausreichend grof3e
Aggregate wachsen, steigt die Wahrscheinlichkeit der Entstehung von
Planetesimalen, die einen wichtigen Zwischenschritt fiir die Planeten-
entstehung darstellen. Die Voraussetzungen fiir Wachstum sind jedoch
nicht tiberall in der Scheibe gleich. Durch die radiale Drift getrieben
wandern Partikel aus den kalten dufleren Bereichen der Scheibe in
den warmen inneren Teil, wobei sie einen grofien Temperaturbereich
durchleben. Diese Arbeit befasst sich mit der sich aus dieser Drift er-
gebenden Entwicklung chondritischen Materials. Dazu wird aus zwei
Meteoriten gewonnener, chondritischer Staub steigenden Temperatu-
ren ausgesetzt. Fiir jede temperierte Probe wird die Zugfestigkeit von
Staubaggregaten gemessen und die Zusammensetzung mittels ergén-
zenden Mofibauerspektroskopiedaten bestimmt, um zu kldren, wie
und warum sich die Hafteigenschaften in den warmen Regionen pro-
toplanetarer Scheiben dndern.

Im Fokus liegt die bisher noch nicht gut bekannte Rolle des Wassers,
das unter Umgebungsbedingungen allgegenwartig ist. Die Auswirkun-
gen eines variierenden Oberflichenwassergehalts auf die Kontakte zwi-
schen den Kornern werden untersucht und die sich daraus ergebenden
Anderungen der Oberflichenenergie nachvollzogen. Dabei stellt sich
heraus, dass der Verlust des Oberflichenwassers zu einem starken
Anstieg der Oberflichenenergie fiihrt. Im Inneren der protoplaneta-
ren Scheibe bei Temperaturen zwischen 1000 K bis 1300 K scheint das
Wachstum von Staubaggregaten begiinstigt zu sein. Diese Ergebnis-
se sind robust innerhalb der im Rahmen dieser Arbeit getesteten Va-
riationen. Weder die Anderung der Ausgangszusammensetzung des
Probenmaterials noch die Atmosphére beim Heizen bewirken dabei ei-
ne signifikante Anderung in der Entwicklung der Oberflichenenergie.
Dies bekriftigt die Annahme, dass der Temperaturbereich um 1200 K
als Hot Spot fiir die Planetesimalentstehung fungiert (Bogdan u.a.,
2020; Pillich u. a., 2021, 2023).

Dartiber hinaus hat auch die Magnetisierung des Materials Einfluss
auf die Aggregation eisenhaltiger Partikel im Magnetfeld der proto-
planetaren Scheibe (Kruss und Wurm, 2018, 2020). Beim Uberschreiten
der Curie-Temperatur d&ndern sich die magnetischen Eigenschaften des
in den Staubpartikeln befindlichen Eisenanteils von ferromagnetisch
zu paramagnetisch. Unterhalb dieser Temperatur konnen eisenhalti-
ge Partikel im protoplanetaren Magnetfeld grofiere Aggregate bilden,
aus denen eisenreiche Planetesimale entstehen konnen. Reicht die Ef-
fizienz fiir die Bildung von Planetesimalen nicht aus, sondern driften
die Aggregate nach innen, zerfallen sie oberhalb der Curie-Temperatur
wieder. Dies kann zu einer hohen Dichte an Eisenpartikeln fiihren,
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infolge derer wiederum bevorzugt eisenreiche Planetesimale entste-
hen kénnen. Dieser als Curie-Line bezeichnete Ubergangsbereich im
Inneren der Scheibe kann damit als Geburtsort Merkur-dhnlicher Pla-
neten dienen (Bogdan u. a., 2023).

Sowohl die durch hohe Temperaturen geférderten Hafteigenschaf-
ten als auch die durch das Magnetfeld der protoplanetaren Scheibe un-
terstiitzte magnetische Aggregation erhchen die Wahrscheinlichkeit
der Aggregation und des Wachstums von Staubaggregaten bei Tem-
peraturen um und oberhalb von 1000K. Ab 1300 K nimmt die Grofie
der Partikel selbst zu, wodurch Aggregate instabiler werden, bis ober-
halb von 1400K das Kollisionswachstum zum Erliegen kommt. Fiir
die Beobachtung heifSer Kollisionen stellt die aero-akustische Levitati-
on eine vielversprechende Moglichkeit dar, deren Implementation und
Erweiterung in weiterfithrenden Experimenten nachgegangen werden
konnte. Die hohen Temperaturen im inneren Bereich protoplanetarer
Scheiben bieten also giinstige Bedingungen fiir die Planetesimalentste-
hung, womit die inneren 1 AU als relevant im Kontext der Entstehung
von Planetesimalen und folglich von Planeten angesehen werden kon-
nen.
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