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Zusammenfassung

Simulationen kosmischer Rdintgenquellen

Die vorliegende Arbeit gliedert sich in zwei voneinander uréatgiige Teile. Der erste, der etwa 80% der
Arbeit umfafdt, behandelt die Simulation des Strahlungstransportes in der Akkréati@emes akkre-
tierenden Rntgenpulsars. Hierzu wurde ein detailliertes Modell erstellt, das eine realistische Geome-
trie des Systems in der Schwarzschildmetrik beschreibt. Auch bei der Berechnung der Photonenbahnen
werden allgemeinrelativistische Effekte wie gravitative Lichtablenkung und Rotverschiebung voll mit-
genommen. Bei der Verfolgung durch das mit halber Lichtgeschwindigkeit frei auf den Neutronenstern
fallende Plasma spielt auRerdem der relativistische Dopplereffekt eine wesentliche Rolle, denn durch
ihn wird die vom Beobachter gesehene Lage der Zyklotronresonanz entscheidend mitbestimmt. In der
Wechselwirkung zwischen Plasma und Strahlung sind Effekte aufgrund der Anisotropie des Mediums
mit beriicksichtigt, und zwar sowohl der Beitrag der Elektronen als auch der des quantenelektrodynami-
schen Vakuums.

Viele der Berechnungen wurden im Rahmen des Internetprojektes XPulsar@home dumthgef
Der Simulationscode wurde nach Java portiert und als Applet bzw. Applikation auf einer Webseite frei-
willigen Teilnehmern veiigbar gemacht. Diese konnten das Programm herunterladen und auf ihrem PC
laufen lassen, und so diérfausgiebige Parameterstudien reichlichdigrte Rechenzeit zur Vai§ung
stellen. Insbesondere Schulen und deren Aiggk wurden zur Teilnahme ermuntert, um Bign in
Zeiten nachlassender Studentenzahlen durch eigene Teilnabgiitmst fiih fur ein astrophysikali-
sches Thema zu begeistern. Zuratztichen Motivation wurden wertvolle Sachpreise €flie zehn am
meisten beitragenden Schulen ausgeschrieben. Dieser Wettbewerb liefavarbigl Ende Juni 2000,
und war ein voller Erfolg.

Auf der wissenschaftlichen Seite sind im Rahmen dieser Arbeit wichtige Erkennities&trah-
lungscharakteristiken und Spektren von leuchtschwacliertgenpulsaren gemacht oder lagistt wor-
den. Insbesondere liefert sie eine starke @dgigkeit der Pulsprofile vom Veidltnis von Neutronen-
sternradius zu seiner Masse. Auch érkisie das Pénomen pulsphasenadigiger Zyklotronlinien.
Nicht zuletzt ist es durch Einbeziehung eines einfachen Reprozessierungsmadgithntas sich bis
etwa 60 keV erstreckende, bisher noch nicht verstandene Potenzgesetz im Kontinuumsspektrum von X
Per zumindest qualitativ zu reproduzieren. Schlie3lich wurden einige Versuche unternommen, auch Ei-
genschaften leuchtatkerer Systeme mit geeigneten Modifikationen des Akkretéarieamodells aus-
zuloten.

Der zweite Teil der Arbeit ist kosmischen Gammastrahlenaicstan gewidmet. In ihm wurde
versucht zu Kiren, unter welchen Un#stden Eisen-K-Linien im Spektrum zu erwarten sind, bzw.
mit welchen Geometrien und Parametern man eine in einigen Acisén beobachtete und als solche
interpretierte Erscheinung reproduzieren kann. Eine eindeutige Identifikation dieses Linienkomplexes
im Spektrum lieRe wertvolle Sdisse auf den Ursprung dieserdPlomene zu; danebeaflt sich mit
ihrem Nachweis auch deren Rotverschiebung bestimmen bzw. mit den Ergebnissen anderer Verfahren
vergleichen.

Eine solche Modellierung muf3 aufgrund der wenigen bekannten Eigenschaften solcléegénrg
systeme sehr spekulativ sein; hier ging es jedoch nur darum zu zeigen, daf? unter plausiblen Annahmen
eine detektierbare Emissionaglich ist, die zudem die richtige Zeitabhgigkeit hat. Als weiteres Er-
gebnis wurde gefunden, daf} bei den beobachteten Daten praktisch auszuschlie3en ist, daR sich das re-
prozessierende Material mit einem hohen Abdeckungsfaktor in der direkten Sichtlinie zum Beobachter
befindet.
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Kapitel 1

Rontgen- und
Gamma_\_astronomie - eln
kurzer Uberblick

Die Rontgenastronomie ist — im Gegensatz zur optischen — eine relativ junges
Forschungsgebiet. Dies liegt daran, daf} die kosmisdirggenstrahlung von der
Erdatmosphre vollsindig absorbiert wird, und deshalb eine Beobachtung von der
Erdoberféche aus uniglich ist.

Erst 1962 wurde mit einem Raketenexperimént (Giacconi €t al.] 1962) mit Sco
X-1 die erste extrasolare@tgenquelle gefunden. Acht Jahreasgy wurde der
erste Rntgensatellit (Uhuru) gestartet, der viele der heute am besten erforschten
Quellen entdeckte, darunter Cen X-3 und Her X-1.

Ab dem Ende der 1960er Jahre waren die Vela-Satelliten des US-Verteidi-
gungsministeriums im Orbit; ihre Aufgabe war ditberwachung des Atomtest-
stopabkommenéber atmospérrische Atomtests. Sie detektierten sechzehn kurze
Ausbiiiche hochenergetischer Gammastrahlung in drei Jahren (Kiebesadel et al.,
1973), von denen sich aber schnell zeigte, dald sie extrasolaren Ursprungs sein muf3-
ten. Diese Entdeckung wurde kurz darauf durch Beobachtungen der sowjetischen
Konus-Satelliten begtigt (Mazets et all, 1974).

Heute, 30 Jahre und viele weltraumbasieri@tgenmissionen §per (Tab[T]1),
sind viele verschiedene Arten von Quellen bekannt: allen voran die zuerst entdeck-
ten Rdntgendoppelsternsysteme, um die es in dieser Arbeit hahpish geht, und
zu denen die oben genannten Systeméggrh Der kosmischedttgenhintergrund
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zerfallt spatestens seit Chandra in diskrete Quellen (Quasare und aktive galaktische
Kerne), weitere extragalaktische Quellen sind heil3es intergalaktisches Gas in Ga-
laxienhaufen sowie Gammastrahlenaiishie und deren Nachleuchten indiR-
genbereich, deren Entstehen noch nicht gut verstanden ist. lhnen ist der zweite
Teil dieser Arbeit gewidmet. SchlieRlich gibt es neben déntBendoppelsternen
noch viele weitere galaktische Quellen, zum Beispiel Supeiiimm@este, T-Tauri-
Sterne, WeilRe Zwerge, isolierte Neutronensterne, Radiopulsare, und acbanw

alle anderen Sterne und Kometen.

Name | Zeitraum Hersteller | Bemerkungen

Vela 1969-1979 USADoD | eigentlich zutUberwachung eines Atom-
teststopabkommens; Entdeckung der kos-
mischen Gammastrahlenaugbine

Uhuru 1970-1973 NASA Entdeckung von Her X-1, Cen X-3;
Katalog mit 339 Objekten

HEAO 1 1977-1979 NASA erste Timing-Analysen, 850 Objekte

HEAO 2 (Einstein) | 1978-1981 NASA erster abbildender&htgensatellit

Tenma 1983-1984  Japan Detektion von Fe-K-Linien in vielen
XRB und AGN

Ginga 1987-1991  Japan Zyklotronlinien in 4U1538-522,
V0332+53, und Cep X-4.

EXOSAT 1983-1986 ESA Entdeckung von QPO in LMXRB und XRP

ROSAT 1990-1999 D/USA/GB| All-Sky-Survey (150000 Objekte),

Pulsationen von Geminga, Entdeckung
isolierter Neutronensterne

CGRO 1991-2000 NASA Entdeckung der isotropen Verteilung
der Gammastrahlenausizhe am Himmel

ASCA 1993-heute  Japan breite Eisenlinien in AGN, Spektren
wechselwirkender Biarsysteme

RXTE 1995-heute  NASA GRB-Nachleuchten, kHZ QPOs, Phasen-
Uberdgange in Cyg X-1

BeppoSAX 1996-heute Italien, NL | GRB-Nachleuchten, Abbilden der Umge-
bung solcher Objekte

Chandra 1999-heute  NASA raumliche Aufbsung:< 1 Bogensekunde

XMM 1999-heute  ESA Sehr gro3e Detekto#the, hochauflsende
Spektrometer

Tabelle 1.1 Eine Auswahl von Rntgen- und Gammamissionen, enthommen aus:
http://imagine.gsic.nasa.gov/docs/satdata/sats_data.html


http://imagine.gsfc.nasa.gov/docs/sats_n_data/sats_n_data.html

Teil |

Rontgenpulsare



Kapitel 2

Einleitung

1971 wurden vom Satelliten Uhuru die ersten regddig pulsierenden éhtgen-
guellen Cen X-1 und Her X-1 entdecKt (Schreier €t @i., 1972, Tanabaum et al.,
1972). Gemessen wurden periodische Pulse (8bb. 2.1), die im Abstand von ei-
nigen Sekunden am Detektor eintrafen. Die Dauer Pulse waren so konstant, daf
als ihre Ursache nur ein rotierendes Objekt in Frage kam; aufgrund der Tatsache,
daR die Strahlungber galaktische Entfernungen noch nachweisbar war, muf3te die
Leuchtkraft im Rntgenbereich zumindest vergleichbar mit der der Sonne im ge-
samten elektromagnetischen Spektrum séig & 4 - 1026 W). Diese Helligkeit

und die kurze Pulsperiode sémkten die mglichen Systeme z@chst auf weilde
Zwerge, Neutronensterne ein; in der weiteren Entwicklung des Modells stellte sich
heraus, dal es Neutronensterne sdiissan.

Einen weiteren Hinweis auf die Natur der Systeme gibt das bei mandheth R
genpulsaren periodische Verschwinden des Signals — bei Her X-1 etwa alle 1,7
Tage. Der FluR4llt in derUbergangsphase innerhalb kurzer Zeit praktisch auf null
ab. Eine so schnelle Variabiit laft sich nur durch Abdeckung durch ein zweites
Objekt erkaren. Die Vermutung, daf3 diedRtgenquelle sich in einer Umlaufbahn
befindet, wird durch eine periodische Modulation der Pulsankunftszeiten (d.h. der
Entfernung zwischen Beobachter und kompaktem Objekt) mit der gleichen Periode
besttigt (Abb.[ZR). Die Umlaufperioden liegen — soweit bekannt — im Bereich von
etwa einem bis zu mehreren hundert Tagen.

Man hat es also mit einem Bansystem zu tun, dessen eine Komponente ein
kompaktes Objekt ist. In vielendfen findet man am Ort der@tgenemission
einen Stern, der im optischen Bereich emittiert, und ebenfalls periodische Hellig-
keitsschwankungen aufweist. Eine Spektralanalyse ergibt, daf es sich hierbei oft
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Abb. 2.1: Pulsprofile von drei Bntgenpulsaren bei verschiedenen Energien. Quelle:
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um relativ massereiche Sterne handelt. Dementsprechend teilt man die Systeme —
zusammen mit den nicht pulsierendetrfgyendoppelsternen — nach der Masse des
Begleiters grob in HMXRB High Mass X-Ray Binaries) und LMXRB (Low Mass

X-Ray Binaries) ein. Die Grenze liegt bei grobM,. In jeder dieser beiden Klas-

sen sind etwa 150 Systeme bekannt (Liu ét/al., 2000,/ 2001). Die meisten der etwa
80 bekannten Bntgenpulsare fallen in die erste Kategorie, nur sechs in die zweite,
darunter Her X-1.

- 7= 7o+ Acos?T (t-to)

T
To= 4.842398 + 0.000001 sec
(- A =0.006717 + 0.000005 sec
ToL I I L I I } ! 1 1 | . 1 TR

501 -

T (SECONDS)

N

INTENSITY (COUNTS/SEC)

olL I | I I I I T ) | | .
HAY 5 MAY 6 HAY 7 MAY 8

Abb. 2.2 Korrelation der Schwankung der Pulsankunftszeiten in Cen X-3 (oben)
mit der Lichtkurve (unten). Das Signdllft alle 2,1 Tageiir etwa 13 Stunden aus,
was durch Verschwinden der Quelle hinter dem Begleitsterradsél ist. Quelle:
Schreier et al.[(1972)

Nun ist ist die Frage nach der Energiequelle noch offen. Hier sind prinzipi-
ell zwei Moglichkeiten denkbar: Elektromagnetische Abstrahlung durch ein star-
kes rotierendes Magnetfeldinlich dem Emissionsmechanismus der Radiopulsa-
re) oder Akkretion, d.hUberflieRen von Materie vom Begleiter auf das kompakte
Objekt. Der erste Mechanismus konnte bald ausgeschlossen werden, da die Rota-
tionsperiode der Objekte deutlich schneller abnehm@éfte als gemessen wurde
(Cambetal.[ 1973). Akkretion hingegé@bert&gt im allgemeinen auch Drehimpuls
auf den Neutronenstern, der dessen Rotation entweder beschleunigen oder abbrem-
sen kann; beides wird in der Praxis gemessen. Um die vorhandenen Léaftehtkr
beim Sturz auf eine Neutronensternokigfie zu erzeugen, ist ein Massenflul3 von



etwal0~? Sonnenmassen pro Jahr notwendig, daliemkn diese Systeme meh-
rere hundert Millionen Jahre alt sein.

Was jetzt noch in diesem Modell fehlt, ist eine Komponente, diedetrkivarum
die Strahlung gepulstist. Dies geschieht durch ein ultrastarkes Magnetfeld des Neu-
tronensterns (einige0!! Gauss, das ist etwa dae!'2-fache des Erdmagnetfeldes
und das10°-fach dessen, was man im Labadir fkurze Zeit herstellen kann (Bi-
chenkov und Shvetsoy, 1997)), das bewirkt, dal? die geladenen Teilchen am inne-
ren Rand der Akkretionsscheibe (dem Alfwadius) in die Magnetosgate eindrin-
gen und sich dort entlang der Feldlinien bewegen. Von diesen werden sie auf die
magnetischen Pole gelenkt, wo sie ihre kinetische Energie beim Aufprall auf die
Neutronensternobeéithe freigeben.

Begleitstern

Eadinien

Abb. 2.3: Links: Neutronenstern und Sekuirdtern umkreisen sich auf einer engen
Umlaufbahn, didiberflieRende Materie bildet eine Akkretionsscheibe. Rechts: An
ihrem inneren Rand beginnt das Magnetfeld, die Bewegung der Teilchen zu domi-
nieren, und das Gas flie3t auf die Pole des Neutronensterns.

Eine Skizze dieses Modells istin Alb-12.3 abgebildet. Die Akkretion kann dabei
auf zweierlei Arten vor sich gehen: Bei LMXRB-Pulsaren ist die Umlaufbahn so
eng, dal3 der innere Lagrangepunkt, an dem sich die Schwerkraft von beiden Part-
nern genau aufhebt, innerhalb des normalen Sternes liegt. Bei Her X-1 ist der Radi-
us der Umlaufbahn zum Beispiel nur vier Millionen kim (Bildsten étai., 1997); im
Vergleich dazu be#gt der mittlere Bahnradius des Merkur um die Sonne 60 Mil-
lionen km und der Radius der Sonne knapp 700.000 km. Dadurch flie3t Materie ab
und bildet in diesem Falle eine ausgedehnte Akkretionsscheibe um das kompakte
Objekt.

Massive Begleitsterne haben dagegen meistens einen starken Wind, von dem
ein Teil akkretiert wird; dabei kann sich ebenfalls eine Akkretionsscheibe ausbil-
den. Etwa die Hlfte der Rintgenpulsare in HMXRB-Systemen sind transient, d.h.
nicht séindig aktiv. Der Grund hieiir durften stark exzentrische Umlaufbahnen um
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den Sekundrstern sein — weit entfernt von Begleiter ist die Dichte des Windes viel
geringer, so dal3 die Akkretionsrate dort starkmlgeht.

Die Pulsperioden von HMXRB-Pulsaren liegen bis auf wenige Ausnahmen
zwischen einer und einigen hundert Sekunden; dagegen &niidiér sechs LM-
XRB-Systeme schneller als zehn Sekunden (Coljurn,| 2001); der schnellste (SAX
J1808.4-3658) dreht sich alle 2,5 Millisekunden um seine Achse. Diese kurzen Pe-
rioden haben sich vermutlich durch den aus der Scheibe akkretierten Drehimpuls
entwickelt.

Um Rontgenstrahlung im keV-Bereich zu erzeugen, sind Temperaturen von
zehn Millionen Kelvin und mehr notwendig; damit eine der Leuchtkraft der Sonne
vergleichbare Leistung abgestrahlt werden kann, muf3 die emittiereadeeini-
ge Quadratkilometer grofR sein (Stefan-Boltzmann Gesetz, Ao pT*). Daraus
ergibt sich eirOffnungswinkel der Sule am Pol von einigen Grad.

Die Bestickung der Magnetfeldlinien mit Materie in délbergangszone be-
stimmt die Geometrie und Dichteverteilung in der Auftreffregion, dem Hotspot.
Leider gibt es hierzu keine detaillierten Berechnungen, nicht zuletzt weil der Strom
der geladenen Teilchen in der Akkretionsscheibe selbst auch Magnetfelder erzeugt,
die sich dem des Steriiberlagern. Denkbare Hotspotgeometrien sindidfefPol-
kappen, Ringe oder Teile von Ringen (siehe zZ.B. Basko und Sunyaev (1975)). Die
beobachtete Asymmetrie in den meisten Pulsprofilen kann jedoch nur durch eine
asymmetrische Materieverteilung oder — wahrscheinlicher — durch ein verzerrtes
Dipolfeld erkiart werden, das bewirkt, dal3 die Emissionsregionen nicht genau ge-
und Kraus[2000).

Die Abbremsung des Plasmas ist ebenfalls ein wsjes Problem: Fest steht,
daf3 die Materie mit etwa halber Lichtgeschwindigkeit auf die ruhende Neutronen-
sternoberfiche trifft; dabei wird sich sicherlich eine StoRwelle ausbilden. Je nach
Akkretionsrate kann die éhe hiervon giRer oder kleiner sein; folgende Szenarien
sind denkbar:

e hohe Akkretionsraten: Das Plasma wird durch einen (radiativen oder stol3-
freien) Schock abgebremst und sinkt unterhalb der Schockfront relativ lang-
sam zu Boden. Dabei emittiert es aufgrund der hohen Temperatur nach dem
Durchgang durch die SchockfronbRtgenstrahlung; wenn der Schock deut-
lich Uberhalb der Obedkhe ist, entweicht der GroR3teil der Strahlung zur
Seite fan beam, Abb.[Z4 links).

e geringe Akkretionsraten: Die Abbremsung erfolgt im wesentlichen durch
CoulombsbRRe der einfallenden Teilchen mit den Protonen in der Neutronen-



"fan beam" "pencil beam"

frei fallendes Plasma

- - — - - — - =

Schockfront

langsam sinkendes
Plasma

emittierende
Akketion ssaule
emittierende

____opt dichte Polkappe

Materie

Abb. 2.4: Abbremsung des Plasmas auf der Neutronensternablefl Links:
Leuchtstarkes System mit radiativem Schock; rechts: Plaghhaihgebremst. Bil-

der aus Kretschmar (1991)
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sternoberfiche. Strahlungsdruck spielt keine Rolle. Die Emission dertR
genstrahlung erfolgt direkt auf der Ob@dhe pencil beam, Abb.[Z3 rechts).

Her X-1 X0331+53
1019.81 c/s 3756.32 c/s

1000

10 100
T
|
10 100
T
I

counts/s/keV
counts/s/keV

0.1
0.1

+ E
— R, ++1+++MW ' TW L 3

E H# E
Eo—+ +H+++++*+“+ww“’% Wi 3

residuals [o]
—-10-50 5 10.01
T

residuals [o]

-10-50 5 10

2 = 2 =
e %SRS NI i
1 10 100 1 10 100
Energy [keV] Energy [keV]

Abb. 2.5; Typische R®ntgenpulsarspektren, aus Makishima ét[al. (1999). Die glat-
ten Kurven sind die Modellspektren, die anderen zwei im oberen Teil die mit der
Detektormatrix gefalteten Modellspektreiir fdas Kontinuum und die Eisenemis-
sionslinie. Im unteren Teil sind die Abweichungen von gemessenen Daten und ge-
faltetem Modell aufgetragen.

Ein typischediber die Pulsphase gemitteltes Spektrum einéstéenpulsars
ist in Abb.[Z5 gezeigt. Das Kontinuuraft sich durch ein Potenzgesetz mit einem
Photonenindex von etwa -1, dem bei einer Energie um etwa 10-20 keV ein exponen-
tieller Abfall folgt, relativ gut beschreiben; wie es zustandekommt, ist ein weiteres
ungebstes Problem. Wichtig bei der Modellierung sind sicherlich Comtponstreu-
ung sowie Nichtgleichgewichtseffekte im Schock. Bei etwa 6-7 keV sieht man die
Emission des Eisend&Komplexes, die aus der Akkretionsscheibe tiert (kaime
sie von der Oberéiche, so raf3te sie aufgrund der gravitativen Rotverschiebung bei
einer geringeren Energie liegen).

Der Einbruch bei 20-40 keV wird als Absorption durch die Zyklotronresonanz
des Elektronen im Plasma interpretiert, und liefert einen direkten Beireals
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ultrastarke Magnetfeld: Ohne Beaksichtigung der Rotverschiebung liegt die Re-
sonanz bei 11,6B;, keV. Eine oder mehrere solcher Linien sind in etwa einem
Dutzend Rntgenpulsare gefunden wordén (Coburn efal.,[2001). Sie liegen bis auf
eine Ausnahme stets im exponentiell abfallenden Bereich des Spektrums.

Die Hohe des Streuquerschnittes der Zyklotronresonanz verhindert das Zustan-
dekommen des in Abb-2.4 angedeuteftenbeams: Jedes Photon kommt innerhalb
der Siule nur so weit, bis seine Energie gleich der lokalen Zyklotronenergie ist,
dann wird es gestreut — und zwar aufgrund der hohen Plasmageschwindigkeit be-
vorzugt nach unten, in Richtung Neutronensternoéehi. Allerdings treffen nicht
alle gestreuten Photonen dort auf; diejenigen, die das nicht tun, werden vom starken
Gravitationsfeld des Neutronensternes in die gégeriiegende Richtung fokus-
siert, so daf3 die gestreuten Photonen eifaerbeam nach unten bilden; betrachtet
man ein System aus zwei Kappen, soariman eine Abstrahlungscharakteristik,
die als einéJberlagerung aus eingencil und einerfan beam-Komponente inter-
pretiert werden kann.

Lost man die Spektren zeitlich auf und addiert die Spektren gleicher Pulsphase,
so erkennt man, daf3 die Zyklotronlinie nicht immer bei der gleichen Energie liegt
(z.B.|Voges et al.[(1982)), Soong et ai. (1990), Ciark et’al. ((1990), Makishima et al.
(1999),Coburn et al.[ (2001), Coburn (2001)). AuRRerdiamdern sich die Konti-
nuumsparameter, insbesondere die Energie, wdJdergang zum exponentiellen
Teil des Spektrums beginnt.



Kapitel 3

Theoretische Grundlagen

In diesem Kapitel werden die den Simulationen zugrundeliegenden physikalischen
Prozesse und Verfahren beschrieben. Der Hauptteil hiervon befal3t sich mit den Ei-
genschaften von Materie in ultrastarken Magnetfeldern und ihrer Wechselwirkung
mit elektromagnetischer Strahlung. Dazu wird @anst das Verhalten einzelner ge-
ladener Teilchen quantenelektrodynamisch beschrieben. Wie auch in den folgenden
Abschnitten wurde hier auf systematische Herleitungen und umfangreiche Formeln
verzichtet; Hinweise, wo diese in der Literatur zu finden sind, sindrhielh ange-
geben.

Anschlieend wird die Comptonstreuung in starken Magnetfeldern betrachtet
und kurz die wichtigsten Eigenschaften des Streuquerschnittes zusammengefal3t.
Wesentlich @ir die Struktur des differentiellen Streuquerschnittes ist die Polarisati-
on der Rntgenstrahlung, daher erstrecken sich die Betrachtungen zur Strahlungs-
ausbreitung in magnetisiertem Plasiieer mehrere Seiten. In Abschifitt3]2.5 wird
schlie3lich zusammengefalit, unter welchen Voraussetzungen das in der Simulati-
on verwendete Wechselwirkungsmodell zustande kommt, und explizite Formeln
angegeben.

In den verbleibenden Sektionen dieses Kapitels wird die Strahlungstransport-
gleichung vorgestellt, in die alle vorhergehenden Ergebnisse direkt oder indirekt
eingehen, und die Modifikationen von Strahlungsausbreitung und Magnetfeld, die
aus dem enormen Gravitationsfeld in detté des Neutronensterns ligmren, be-
schrieben.

12
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3.1 Elektronen und Photonen in starken Magnetfel-
dern

Auf geladene Teilchen in einem Magnetfeld wirkt die Lorentzkraft,

Fp =q-7xB. (3.1)

Diese Kraft ist stets senkrecht zum Geschwindigkeitsvektor des Teilchens und
dem Magnetfeld, und proportional zu deren Bgin. Der Betrag der Geschwin-
digkeitandert sich daher &hrend der Bewegung nicht, wohl aber die Richtung.

Hat v keine Komponente in Magnetfeldrichtung, so duéelit das Teilchen
eine Kreisbahn in einer Ebene senkrecht zum Magnetfeld; der Radjyg Btmit
dem Teilchenimpulg = mwv. Die Zyklotronfrequenz ist

We = B 3.2)
m

Eine zué&tzlich vorhandene Geschwindigkeitskomponente in Feldrichtung wird
von der Lorentzkraft nicht beeinflu3t, und der Kreisbewegung wird eine konstante
Geschwindigkeit senkrecht daéberlagert, was zu einer schraubenlind@nfigen
Bahn fihrt.

Je sérker das Magnetfeld wird, umso kleiner wird der Radius. Sobald dessen
GroRe mit der de-Broglie-Welleahge?./p des Elektrons vergleichbar wird, ist die
klassische Beschreibung nicht mehr zutreffend. In einer nichtrelativistischen quan-
tenmechanischen Rechnung ergeben sich diskrete Energieniigdtielitronen
im Abstand vonE,, = fiw. = heB/me.

Ist zudem die Magnetfeldistke B in der GbRenordnung von

2,2
mgc

Bt = ~4,4-10°T, (3.3)
so werden auch relativistische Effekte wichtig. Eine Konsequenz hiervon ist,
daf die bheren Energieniveaugiher zusammeiicken.

In den folgenden Abschnitten wird die entsprechende quantenelektrodynami-
sche Rechnung grob skizziert und die relevanten Ergebnisse angegeben; eine ge-
naue Herleitung virde den Rahmen dieser Arbeit sprengen. Eine Ausarbeitung der
Quantenelektrodynamik in starken Magnetfeldern ist z.B. in der Artikelserie von
Melrose und Parle[(Meirose und Parie, 1983a, Melrose,| 1983, Meirose und Par-
Ig, [1983b/ Parl€, 1987) zu finden; eine kurze Zusammenfassung Wirésads
(T992) gegeben.
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3.1.1 Dirac-Landau-Gleichung

Das Spin%-FeId eines Elektrons in einem homogenen Magnetfeld wird durch die
Dirac-Landau-Gleichung beschrieben:

(thd/ot — H (X)) ¥(Z,t) =0 (3.4)
mit dem Hamiltonoperator

H(Z) = &(p + eA(T)) + Brme; (3.5)
A(Z) beschreibt das Vektorpotential des Magnetfeldes. AuRerdem gilt

a; = pgzo;, B=p.. (3.6)
o; sind die Paulimatrizen,

am(? é)ay<? —OZ>GZ<(1) _01) (3.7)

wahrendp; den Paulimatrizen entsprechende Formen sind, in denen O und 1
fur die2 x 2-Null- und Einheitsmatrix stehen.

Die obige Gleichung kann auf eine dem harmonischen Oszillator analoge Form
gebracht werderi (Johnson und Lippiman, 1949, Meirose und Parie] 1983a). Die so
erhaltenen Elektronenzidstde fangen von zwei Quantenzahlen> 0 und! > 0
ab; ihre Energien ergeben sich zu

EZ,Z = 2nm?2c(B/Beai) + m2ct 4 p?c?, (3.8)

was im Grenzfalp, = 0 und2n(B/B.it) < 1 wieder auf die im vorigen Ab-
schnitt angegebendmuidistanten Energiezistde fihrt. p, ist hierbei der Impuls
parallel zum Magnetfeld. Die physikalischen sinnvolleisLingen sind diejenigen
mit

2nt+1=20+1. (3.9)

Daher sind alle Niveaus mit Ausnahme des Grundzustandes0 zweifach
entartet. Diese Entartung kann man durch &méing eines geeigneten (d.h. rhit
kommutierenden) Spinoperators aufheben und damit die Wellenfunktionen kom-
plett festlegen: GL[[3]9) kann man zshst schreiben als

n:l—i—%(s—i—l), (3.10)
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mit dem Eigenwerts = +1 des Spinoperators. Die Definition eines solchen
Operators ist allerdings nicht eindeutig, und so wurden in der Literatur verschie-
dene mit verschiedenen Eigenschaften verwendet. Def von Johnson und Lippman
(£949) angegebene,

5. = p0(H +m)+ p.pz(1+pz), (3.11)

ergibt zwar die Krzesten Ausdrcke ir die Wellenfunktionen, und wurde wohl
deshalb in der Literatur viel verwendet, er hat jedoch rurrfichtrelativistische
Elektronen eine physikalische Bedeutung: In diesem Grenzfal gitt 2mgGo .

Fur Positronen hat er keine interpretierbare Bedeutung, und auch die Wellenfunk-
tionen besitzen keine einfache Symmetrie zwischen Elektronen- und Positronen-
zustinden. Von dessen Gebrauch ist daher abzuraten, da er vorhandene Symmetri-
en verschleiert, und zu schwer interpretierbaren und teilweise falschen Ergebnissen
fuhrt (Heroid et al.[ 1982, Graziani, 1993).

Einen anderen Satz Wellenfunktionen liefert der Operéigs + ¢ A) mit den
Eigenwertenh, = /p? + p2, der als Heliziitsoperator aufgefa3t werden kann
(Sokolov und Ternov, 1968, Herold, 1979).

Ein dritter Operator, der zudem noch den Vorteil hat, mit Korrekturen zum
Hamiltonoperator zu kommutieren, die durch die Kopplung des Elektrons an ein
Strahlungsfeld auftreten und eine Aufspaltung der bisher entarteten Energienive-
aus bewirken, ist

i =mé + py& x (F+ eA(T)) (3.12)

(Sokolov und Ternav, 1968, Herold et ai., 1982).

Die Wahl der Basiszuahde wird z.B. wichtig, wenn man versucht, die in der
Compton-Streuamplitude auftretenden Resonanznenner durdhhiinfy von Li-
nienbreiten endlich zu machen (Grazigni, 1993). Diese Linienbreiten lassen sich
durch Selbstenergiekorrekturen im Elektronenpropagator quantenelektrodynamisch
begiinden, sind jedoch schon auch schon vorher verwendet wdrden (Bussard et al.,

3.1.2 Comptonstreuung im starken Magnetfeld

Der in Akkretionsg&ulen von Bntgenpulsaren mit Abstand wichtigste Prozess ist
Streuung von Photonen an Elektronen (Apb] 3.1). Nach der Streuung kann das
Elektron in einem angeregten Zustand sein, der jedoch extrem kurzlebig ist, z.B.
beim ersten angeregten Zustahde@#ros, 1992, S. 214):
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Kk K

Abb. 3.1 Feynmandiagramme zur Compton-Streuung. Links: direkter Prozef3;
rechts: Austauschdiagramm

3 mec?

tq =2,6-10"1°Bg?s (3.13)

=1 2
4 aphw?

(Bg ist die Magnetfeldsitrke in10® T). Dieser zeréllt wiederum unter Emission
eines Photons; auf diese Weise kann ein Photon oberhalb der Zyklotronenergie in
mehrere mit niedrigerer Energie als der uismlichen zerfallen. Da der Abstand
der Energieniveaus bei Magnetfelaidten von einigen0® Tesla bei mehreren 10
keV liegt, kann man in guter &herung annehmen, daf? sich die Elektronen bei den
hier betrachteten Temperaturen und Leudciiten alle im Grundzustand = 0
befinden.

Der Streuquerschnitt weist extrem hohe und schmale Resonanzen auf; eine
nichtrelativistische Rechnundid., hw < m.c?) ergibt, daB diese bei den ganz-
zahlingen Vielfachen vomi.c?(B/Bei:) = heB/m,. liegen. Im relativistischen
Fall spielen zugtzlich der Impul&bertrag auf das Elektron und die &ederten
Erhaltungsatze eine Rolle; man eglt

\/ 1+ 20(B/ Berie) sin® 0 — 1
62 ) ’
sin“ 1

so daf die Abginde zwischen den verschiedenen Landauniveaus mit steigender
Energie kleiner werden? ist hierbei der Winkel zwischen der Ausbreitungsrich-
tung des Photons und dem Magnetfeld.

Der Streuquerschnittif Comptonstreuung von Photonen an Elektronen im star-
ken Magnetfeld wurde von einer ganzen Reihe Autoren bearbeitet. Die erste quan-
tenelektrodynamische Berechnuriiy beliebige Winkel zwischen Magnetfeld und

En = me (3.14)
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Photonenimpuls ist von Herold (1979), wo Elektronen betrachtet werden, die vor
und nach der Streuung im Grundzustand sind. Ver@asitit man bei der Summie-
rung Uiber die virtuellen Zwischenzustde alle Terme mit > 1, und bildet man

den nichtrelativistischen Grenzwert, so &thman die folgende Streuamplitude:

€stCyy + €s—Car_ + €564, (3.15)

Ass’ = To
W + We W — We

ro ist der klassische Elektronenradiug, . sind die Komponenten des Pola-
risationsvektors des Photo®ls vor der Streuung in mitrotierenden Koordinaten
(ex = (ex iey)/\/?). €, beschreibt die Polarisation des Photons nach der Streu-
ung. Ausdiicke fir die erlaubten Polarisationen werden iachsten Abschnitt an-
gegeben. Mittelundiber den Azimutwinkel[(Kraus, 1992) ergibt

2 2
w w
(w—i—w > lessPlede [+ (w —w > feo- Pl
c C

+ Iesﬂel‘/ﬂ] (3.16)

Ogg’ = T(Q)

Dieser differentielle Streuquerschnitt stimmt mit dem aus der klassischen Rech-
nung vor Ventura (197 9)berein, und ist die Basisif den in dieser Arbeit verwen-
deten. Zuatzlich wird in den Resonanznenner noch eine Zerfallsbreite dingef

I'= -—ww,. (3.17)
3¢

Daugherty und Harding (1986) und Bussard et'al. (1986) verallgemeinerten dies
auf angeregte Endzustde. Allerdings wurden hier noch immer die auf Johnson
und Lippman [[1949) ziickgehenden Spinzuéstde verwendet, so daf? ritbver die-
se Zushnde gemittelten Streuamplituden und -querschnitte verwendbai sind. Sina
(T996) hat in seiner Dissertation die wichtigsten Elementarprozesse mit den rich-
tigen Elektronenzuéhden neu berechnet, darunter Comptonstreuung sowie Zy-
klotronemission und -absorption. Der Verlauf dieses totalen Streuquerschiittes f
B = 0,1B.,;; fur Elektronen, die vor und nach der Streuung im Grundzustand sind,
ist in Abb.[322 (links) abgebildet. Aus Performand@gden wurde in den Simula-
tionen allerdings nur ein wesentlich einfacherer Streuquerschnitt verwendet, der
weder den Energithertrag auf das Elektron, nocbiere Resonanzen lieksich-
tigt (Abb. [322 rechts).
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Abb. 3.2 Comptonstreuung im starken Magnetfel8l:= 0,1B.,;, ¥ = 30°. Oben:

Mit dem Code von R. Sina berechneter relativistischer totaler Streuquerschnitt
fur die zwei Vakuumpolarisationsmoden; unten: Verwendeter nichtrelativistischer
Streuquerschnitt (Vakuum plus Plasma).



3.2. PLASMAEFFEKTE 19

Eine vereinfachte Version des Streuquerschnittes, die die relativistische Ver-
schiebung der Resonanzenergie zu niedrigeren Werten hin miksechtigt, wur-
de von[Kaiser [(1995) berechnet, konnte aber aus Zgittgn nicht mehr in die
Simulationen mit aufgenommen werden.

3.2 Plasmaeffekte

Die Polarisation des wechselwirkenden Photons geht in die Comptonstreuquer-
schnitteg[ 3116 ein; daher ist es wichtig zu wissen, wie siohtBenstrahlung in ma-
gnetisiertem Plasma ausbreitet. Auch dies ist ein sehr kompliziertes Prolilem, f
dessen aughrliche Diskussion hier nur auf die Literatur verwiesen werden kann
(z.B.[Ginzburf [(19/0), Maile (1986)), &zaros [1992), und Referenzen im letzte-
ren). Die Grundideen des Vorgehens sollen im folgenden jedoahtert werden.
Dabei ist die Darstellung stark anégzaros [1992) orientiert.

Magnetisiertes Plasma ist ein anisotropes Medium, da sich die Elektronen dar-
in nicht mehr frei bewegendonen, sondern an die Magnetfeldlinien gebunden
sind; ihr Impuls ist wie oben gesehen in den Richtungen senkrecht quanti-
siert. Dies hat zur Folge, daR der Dielektriiagtensor anisotrop wird und es so nur
noch zwei diskrete Polarisationseigenvektoren gibt, mit denen sich eine elektro-
magnetische Welle ausbreiten kann. Ist die Phasenverschiebung zwischen diesen
Moden entlang einer freien Weiglge groR oder stehen deren Polarisationsvekto-
ren senkrecht aufeinander, so propagieren diese praktischamgigtvoneinander
(Normalmodenapproximation, Gnedin und Pavlov (1974)). Diedlishicht allzu
grof3e Plasmadichten étk.

Uber das optische Theorem kann aus den komplexen Brechungsinifizis f
beiden Polarisationsmoden der jeweilige totale Streuquerschnitt berechnet werden.

Korrekturen zu den Normalmoden ergeben sich durcli@esichtigung quan-
tenmechanischer, quantenelektrodynamischer, relativistischer und thermischer Ef-
fekte. Deren Auswirkungen werden weiter unten beschrieben. Zum Abschluf3 des
Kapitels wird der in den Simulationen verwendete Streuquerschnitt explizit ange-
geben.

3.2.1 Ausbreitung elektromagnetischer Wellen in Plasma

Die Maxwellgleichungenifr ein Medium ohnéwulRRere Stime und Ladungen sind

VD = pei=0 (3.18)
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o4 1 0B

E = —-.2~2 3.19
VX c Ot ( )
V-B = 0 (3.20)
o 10D 18D

H = jog+-——o=-—= 3.21
VX J td‘_cat c Ot ( )

(in cgs-Einheiten). Hierbei sinf = pH = H + 4rM undD = €E = E +
47 P, mit dem magnetischen Permeabiittensoy:. und dem Dielektrizétstensor
€; P und M sind die Polarisierung bzw. Magnetisierung des Mediums (Jackson,
1982).

Die Magnetisierung\Z kann in Plasma zuicthst vernackissigt werden, daher
ist im folgenderp = 1; somit sind alle Plasmaeigenschaften im elektrischen Sus-
zeptibilitatstensor enthalten. Diésmdert sich allerdings, wenn die Auswirkungen
der Vakuumpolarisation mitbécksichtigt werden.

3.2.2 Ausbreitung in magnetisiertem Plasma

Um Wellenbsungen der obigen Gleichungen zu untersuchen, wirdchst eine
ebene Welle als &sungsansatz eingesetzt:

D(Z,t) = D(w, k)éeiF—wt), (3.22)

und analog @ir £, H und B. é ist ein Einheitsvektor, der den Polarisations-
freiheitsgrad der Welle beschreibtiitiit man die Differentiationen in den Max-
wellgleichungen([(3718) {(3:R1) aus, erkennt man, dal3 dieser Ansatz zu folgenden
Ersetzungen in den Gleichungeihft:

9
ot
vV — ik (3.24)

- —iw (3.23)

Dieses Vorgehen, d.h. die Zerlegung der Felder in ebene Wellen, entspricht ma-
thematisch einer Fouriertransformation. Im folgenden werder’misw. die ent-
sprechenden, fouriertransformierterdGenD(w, k)é bezeichnet.

Um eine Wellengleichung zu erhalten, nimmt man die transformierten Versio-
nen der beiden Rotationsgleichunggn (B.19) ynd}(3.21) und eliminiert die Magnet-
feldstarke, indem man von der ersten das Vektorproduktﬁrtiildet, die zweite
mit w multipliziert, undy = 1 ausnutzt. Dasiihrt zuréchst auf
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2

[k x k x E]w—Qﬁ =0 (3.25)
C

B AgschlieBend §rse£zt njdﬁ durcheE und formt den linken Term etwas um
(kx kx E=k*1E — (k® k)E), und erlalt schlieBlich &ir die Komponenten von
E:

2 w?
k 6”‘ - kik‘j + C_ZEij E; =0 (3.26)

Dies ist eine Eigenwertgleichungrfden Operatotk;k; — (w/c)%e;;)/k?; die
Strahlungsausbreitung ist nur noch tliskrete Polarisationsvektoreroglich. Von
den drei ndglichen Losungen sind zwei propagierende Wellen, die dritte ist eine
elektrostatische, longitudinale Oszillation und wird hier nicht weitetiblesichtigt.

Fur einen isotropen DielektrizAtstensok;; = €d;; erhalt man wieder Bsun-

gen fir alle nbglichen Polarisationen senkrechtizu
w2 =
((k2 + 0—26)5,-j> E =kikjE; =0 (3.27)

Hierbei wurde im letzten Schritt GI[{3]18) verwendet.

3.2.2.1 Komplexer Brechungsindex und optisches Theorem
In Gl. B.26) kann man nun entwedenderw als komplexe Gif3e auffassen; dies
fuhrt in jedem Fall zu einem komplexen Brechungsindex,
k .
N = c-=n + ik, (3.28)

wobein der gevbhnliche, reelle Brechungsindex urdder Extinktionskoeffi-
zient ist. Die Wellengleichundal3t sich hiermit umschreiben in

(N2(1—1%®fc)—e) =0 (3.29)

mit dem Polarisationseinheitsvektar

In Akkretions@ulen nicht zu starker &htgenpulsare ist das Plasma dmd,
daf frei-frei-Absorption vernachssigt werden kanm (86zaros, 1992, S. 154f), so
dafd mariiber das optische Theorem den totalen Streuquerschrit:erh

2w

g =

ImN (3.30)

CNe
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Weiterhin gibt es einen Zusammenhang zwischen der &dsstreuamplitude
(d.h. die Richtung des gestreuten Photons ist gleich der der einfallenden; die Po-
larisation kann sich allerdingsndern!) und dem totalen Streuquerschnitt. Diesen
Zusammenhang kann man ausnutzen, um sich die Integration des differentiellen
Streuquerschnittes zu ersparen, wenn man den Brechungsindex nicht kennt:

K= 0N = 47r£Imf(w719) (3.31)
w

¥ bezeichnet Winkel zwischeinund B.

3.2.2.2 Dielektrizitatstensor fir kaltes Plasma

Fur ein kaltes Elektronenplasma (d.h. der Impuls der Elektronen parallel zum Ma-
gnetfeld ist vernackilssigbar) kann man den Dielektrégistensor relativ leicht her-
leiten, indem man die Bewegungsgleichuiig die Elektronen im Feld der Welle
[6st und in die Gleichung

j=nid=—(D—-E) (3.32)

einsetzt, und aus der so erhaltenen Beziehung zwisthand E den Tensor
bestimmt ((Meszaros, 1992, S. 65ff)). Das Ergebnis ist (ohne Strahluaggifung)
in einem Koordinatensystem, in dem das Magnetfeld parallet Atchse ist:

1/2

- = 0
€= wlu# 1- 2 0 =1+ 4ra®D (3.33)
0 0 1—w

mit v = (w./w)? u = (wp/w)?. w, = (47n.e?/m.)'/? ist die Plasmafre-
quenz, d.h. die Frequenz, mit der die Elektronen um die Ruhelage der positiven
lonen schwingen. & eine Plasmadichte van, = 10*'cm ™2 liegt fiw, bei etwa
einem Elektronenvolt.

Dieser Tensor beschreibt das Plasiarfichtrelativistische Photoneh <«
mec?), nichtrelativistische Temperaturekl{ < m.c?) und abseits der Zyklotron-

resonanzen| — nw.| > w+/kT/mec?| cos ).

3.2.2.3 Polarisationsmodenifr kaltes Plasma

Die sich im Grenzfallv > w, ergebenden Polarisationsvektoren sind elliptisch
polarisiert, wobei die Exzentrizit vom Ausbreitungswinkel der Welle zum Ma-
gnetfeld abhAngt (Abb.[313): Er ¢ = 0° und¥ = 180° ist sie zirkular polarisiert
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(mit entgegengesetztem Umlaufsinn in beid@hidn), fur & = 90° linear (Ventura,
1979).
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Abb. 3.3: Elliptizitatsparameter der Polarisationsmoden bei der Ausbreitung in kal-
tem Plasma. O: zirkular polarisiert; 1: linear polarisiert. Nach Ven{ura {1979), Abb.
1

Bei Ausbreitung in der ordentlichen Mode schwingt deNektor fir 9 = 90°
parallel zum Magnetfeld; da sich das Elektron in dieser Richtung frei bewegen
kann, ist kein resonantes Verhalten des Streukoeffizienten zu sehen. Ganz anders
fur die aulRerordentliche Mode: Hier divergiert der Nenner des Iraagits des
entsprechenden Brechungsindexes, und es gibt eine Resonanz bei der Zyklotron-
frequenz.

Fard = 0°, also Ausbreitung parallel zum Magnetfeld, wird ebenfalls nur die
aul3erordentliche Mode resonant. Dies ist diejenige, bekder gleichen Umlauf-
sinn wie die Gyrationsbewegung des Elektrons rotiert.

Die Welle hat im allgemeinen eine longitudinale Komponente,ﬁ.ist nicht
senkrecht auk. Diese wird maximal iir Ausbreitungsrichtungen senkrecht zum
Magnetfeld.
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3.2.3 Korrekturen

Im oben angegeben Polarisationstensor fehlt der Beitrag des quantenelektrodyna-
mischen Vakuums, der selbst den leeren Raum zu einem anisotropen Medium wer-
den BRt, sowie relativistische Korrekturen. Auch sind die sich aus der quanten-
mechanischen Behandlung ergebendéneinen Resonanzen bei den ganzzahligen
Vielfachen der Zyklotronfrequenz nicht enthalten. Schlie3lich wurde auch die ther-
mische Bewegung der Elektronen parallel zum Feld veriasidt.

In den folgenden Abschnitten wird kurz angerissen, wie sich einzelne Korrek-
turen auf das Gesamtbild auswirken; eine abdfche Diskussion ist il Saros
(1992) und den darin enthaltenen Referenzen zu finden.

3.2.3.1 Quantenmechanische Korrekturen

Die obige Berechnung vojikann man auch quantenmechanisch diirahén. Da-
zu bestimmt man zuichst die Basiszushde von Elektronen im Magnetfeld mit
der Schaédingergleichung, undihrt anschliel3end eine @ungsrechnung durch,
wobei man nur Terme bicksichtigt, in die die Wellenamplitudedbhstens linear
eingeht.

Aus den so erhaltenen Zasiden a3t sich der quantenmechanische Steines
Teilchenserechnen:

e

j=— T (xp*ﬁ\p + q/ﬁq/*) (3.34)

mit dem verallgemeinerten Impulsoperafor= 7 + (¢/c)Ag + (¢/c) Ay, die
Beitrage des Magnetfeldes und der durch das Vektorpoteﬁtjdbeschriebenen
Welle sind

1
2
A, = Ape'F7=Y 4 kompl. konj. (3.36)

Ap 7 x B (3.35)

Zur Berechnung des Dielektriitstensors wirdiber eine Verteilung,, gemit-
telt, die auf die Elektronendichie. normiert ist.«c steht hierbeiiir die den Zustand
eines Elektrons charakterisierenden Quantenzahlgh £, p.).

Fur kaltes Plasma{ = 0, n = 0, etc.) Uhrt das klassische Limik(— 0) wie-
der auf den oben angegebenen Dielekizitensor[(3-33). Wennendlich bleibt,
so ist der maf3gebliche Unterschied zum vorherigen Fall das Auftrétesrér Re-
sonanzen bei den ganzzahligen Vielfachenwgn
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3.2.3.2 Vakuumpolarisation

Ein weiterer, ganz wesentlicher Beitrag zum Polarisationstensor entsteht durch das
guantenelektrodynamische Vakuum: In Magnetfeldern, die in déR&rordnung

von B, liegen, sind nichtlineare quantenelektrodynamische Effekte (Vakuumpo-
larisation, Photonensplitting; s. Ab-3.4pglich, da das Magnetfeld selbst Impuls
aufnehmen und abgeben kanngszros, 1992, S. 85). Dies bewirkt einen ates

lichen Beitrag im Dielektrizéitstensor[{3:33), der in einem Koordinatensystem mit

B | e, folgende Form annimmt:

Abb. 3.4: Feynmandiagramme zu Vakuumprozessen im starken Magnetfeld. Links:
Vakuumpolarisation; rechts: Photonensplitting

€ =1+ 4ra®P) 4+ 47a/(vak) (3.37)
mit
o -20 0 0
4ra(V) = (—26)1 + 6B ® B = 0 -2 0 (3.38)
0 0 5

(Adiet, 1971 Mesaros und Venturd, 1979), mit

2 2
a (h“) ~ 5,16 10—5(33 ) . (3.39)

= Ar- 2
451 \ mec crit

Auch der magnetische Suszeptildtdtensor ist nicht mehr diagonal:
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o 1-25 0 0
p~t0vak) — (1 _925)1 —46B® B = 0 1-25 0 (3.40)
0 0 1-66

Dies fuhrt zu einer entsprechend modifizierten Wellengleichung (Paviov und
Shibanoyv[1979).

9
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Abb. 3.5: Elliptizitatsparameter der Polarisationsmoden bei der Ausbreitung in kal-
tem Plasma incl. Vakuumbeitrag/wp = 1073, § = 1077

Fur geringe Plasmadichten kann der Beitrag des Vakuums vergleichbar mit dem
des Plasmas sein, oder ihn sogar — abseits der Resonanzen — dominieren. In diesem
Fall sind die Ausbreitungsmoden linear polarisiert, die eine Madst senkrecht
zu B, é, — bis auf Korrekturen der Ordnunig— orthogonal auf und ¢; (Adlef,

1971).

>
T
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>
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X X X
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e =

(3.41)
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m>
—

(3.42)
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Im Vergleich zum plasmadominierten System ist in einem System, das Plasma-
und Vakuumbeitige beiicksichtigt, die Elliptiziait die Moden geringer, und die
beiden Polarisationsvektoren nicht mehr unbedingt orthogonal; beilléher-
weise verwendeten Dichten sind sie bis auf einen kleinen Bereich von Ausbrei-
tungsrichtungen von etw20° um die Magnetfeldachse herum praktisch linear. Die
relative Sarke der Beitdge tangt jedoch auch von der Energie abix hieder-
frequente Wellen < 0,1 keMn,. /10> ecm™3)'/2(B/B.:;) ') sowie im Bereich
der Zyklotronresonanzen dominiert die Plasmakomponente.

3.2.4 Endliche Temperaturen

Eine Mittelung iber eine Verteilung von Elektronenzastlen (z.B. eine eindi-
mensionale Maxwellverteilunglihrt auf einen Tensor, dessen Komponenten die
Plasmadispersionsfunktioi (z) enthalten [(Fried und Conté, 1961, Kirfk, 1980,
Mesaros,[1992), mit

71‘2

W (z) :7r*1/2/ da <

oo (x—2)
Eine solche Behandlung hat nur in der unmittelbaren Umgebung von etwa ein
bis zwei Dopplerbreiten um die Resonanzen Konsequenzen, mit

| KT 1
WDoppler = p— | cos V| w,. ~ 0,04T7§ | cos ¥ we (3.44)
oC

Die Normalmoden sind in heil3em Plasma auch ohne den Effekt der Vakuum-
polarisation nicht mehr orthogonai @dzaros,[ 1992, S. 146); aulRerdem wird auch
die ordentliche Modeifr die meisten Winkel resonant.

Mit den in den Simulationen weiter unten verwendeten Parameieifaudcht-
schwache Systeme ergeben sich Hotspottemperaturen von deutlichl @thtéy
da kein thermisches Gleichgewicht besteht, ist das Plasma in der Akkrétidess
deutlich lalter. Deshalb ist das Energieband, in dem Modifikationen zu erwarten
sind, sehr klein, und es wird stets it = 0 gerechnet.

(3.43)

3.2.4.1 Relativistische Effekte

Eine relativistische Behandlung wird notwendig, wenn die Temperatur, die Zyklo-
tronfrequenz oder die Photonenenergibér ist als etwa 5-10% der Elektronenru-
heenergie, also etwab — 50 keV oder3 — 5 - 10® Kelvin. Die Berechnungen erfor-
dern dann die Methoden der Quantenelektrodynamik (S-Matrix). Einélalishe
Besprechung dieser Effektelmde den Rahmen dieser Arbeit sprengen, daher sei
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auf die Literatur verwiesen, z.B. &aros [1992)[ Heroid et al[ (1981), Pavlov
et al. (198D); das wesentliche Ergebnis ist einéanderte Lage der Resonanzen
bei hohen Energien.

3.2.5 Das verwendete Wechselwirkungsmodell

Die Berechnungen in dieser Arbeit wurden mit derin Krgus (1992) angegebe-
nen Formeln durchg@hrt. Das dortige Modell basiert auf den vion Rebetzky et al.
(1988) verwendeten Tensoren, im Grenzfatl kaltes Plasma. Vakuumpolarisation
und quantenmechanische Korrekturen erster Ordnung sind enthalten.

Der verwendete Dielektrizitstensol=3-87 setzt sich zusammen aus einem Bei-
trag des Plasmas und einen des magnetisierten Vakuums. Der letztere ist der in
Gl. (3:38) angegebene (der entsprechende Tengor in]Kraus (1992, S. 24) ist nicht
korrekt), und

S —iD 0
drap=| D S 0 |, (3.45)
0 0 P

9 ist der Winkel zwischen Magnetfeld und der Ausbreitungsrichtung des Pho-
tons. Der Tensor ist in einem Koordinatensystem mit dem MagnetfeldRichtung
angegeben; der Ausbreitungsvektor der Strahlutiggt in derzz-Ebene.

Dabei gilt:

w2 I
P = —w—g(l—zw—c) (3.46)
g _lw_f) w w(w —we)
2w (wtwe (w—we)?+T72
r w 2 w?
Y Sl 3.47
ch <<w—|—wc) +(w—wc)2+f‘2> (3:47)
D - _lw_f) w  ww-—we)
2w? | wHw. (w—we)?+T?
r w 2 w?
—i— — 4
iy <<w+wc) (w—wc)2+F2> (3.48)
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e2

ro = m (350)
2
wy = === (3.51)
€oMe
« hw, 2
5 = 457r(mec2> . (3.52)

wp ist die Plasmafrequenz.
Die Brechungsindizes des Plasmas ergeben sich zu
Nﬁz =148~ Dcostai s+ 45sin? v (3.53)

mit

b+ /1+ 02 (3.54)

sin? ¥
b = —m(P—S—i—Z&é), (3.55)

Q
&
o
Il

Hieraus erhlt man die Streukoeffizienteiirfdie beiden Polarisationsmoden:

2w
KZLQ = 7Im(N1’2). (356)

Fur den differentiellen Streuquerschnitt werden die Polarisationsvektoren be-
notigt. Diese sind:

et 1_\}5((041,2 COSﬂﬁJr—ll))ei ‘:p 1 s
e_ = —=(av1 2 cOS e _— .

V2 T T2 lovs 12
€z /12 —ay,98in Y L+ far g2

Mit der im Resonanznenner um die Linienbrditerweiterten Streuamplitude
(BI%) und der bekannten Beziehung zwischen Streuamplitude und differentiellem
Wirkungsquerschnitt (z. B. Sakurai (1985))

Oss! = ne|a§s/|7 (358)

erhalt man schlie3lich nach Mittelurigber den Azimutwinkel Kraus (1992, S.
25):
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1(L,Q)

dQ

Abb. 3.6: Zur Definition der spezifischen Interdit (Quelle] Pomraning (1973))

2 w? 2 2 w? 2 2
Oss’ = TeTp mﬁw\ e+ +(w—wc)2+l—‘2|es_| [
+ |esz2|es’22]- (359)

Der Indexs steht hierbei iir die Eigenschaften des Photons (Polarisation und
Ausbreitungsrichtung).

3.3 Strahlungstransport

3.3.1 Spezifische Intensiit

Die GrolRe, mit der typischerweise ein Strahlungsfeld beschrieben wird, ist die spe-
zifische Intensit. Sie ist folgendermafen definiert (Apb] 3.6):

dE = I, cos ¥ dQYdAdv dt = I, dQ dA dv dt (3.60)

dFE ist die Energie, die von Photonen, deren Frequenz im Intejpval + dv]
liegt, in der Zeitdt durch eine Fiche der Gi3edA in den Raumwinkel2 =
sin ¥dd d¢ transportiert wirdy? ist dabei der Winkel zwischen der Normalen der
Flache und der Ausbreitungsrichtung.
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Eine gleichwertige Gif3e, die fir UV- und Rontgenstrahlung etwas anschau-
licher ist, da sich Photonen in diesem Energiebereich leicht als Teilchen inter-
pretieren lassen, ist die Dichte der sich in Richtuﬁg bewegenden Photonen
n, = dN/(cos¥dQdVdv) = I,/(chv). dN = dE/hv ist die Photonenzahl,

dV = cdAdt das Volumen in dem sich diese Photonen aufhalten.

Wenn man relativistische Bhomene (z.B. Strahlungstransport in Plasma, das
sich mit einer Geschwindigkeit in der &enordnung von bewegt, oder in einem
starken Gravitationsfeld) untersucherdehte, empfiehlt es sich, die Besetzungs-
zahl f (7, p) = dN/(d*r d®p) = ¢*1,,/(h*v3) (Lindquist,[ 1966 Pomranihg, 1873),
die als Phasenraumdichte der Photonen aufgefal3t werden kann, zu verwenden. Die-
se hat den Vorteil, daf? sie ein Lorentzskalar ist, und somit in allen Bezugssystemen
gleich.

Im allgemeinsten Fall kanfi, (oder die anderen oben beschriebeneal3gn)
orts-, zeit-, richtungs-, polarisations- und frequenzaigig sein.

3.3.2 Strahlungstransportgleichung

Die Ausbreitung von elektromagnetischer Strahlung in einem absorbierenden und
streuenden Medium beschreibt die Strahlungstransportgleichung (Chandrasekhar,
1960,[Pomraningd, 1973). In zeitungbigiger Form und ohne Gravitationsfeld und
induzierte Effekte lautet sie:

l%VID(F, ];3) = qv— (Ka + HS) IV(Fv ]%)

v <. .
+ /dz//dQ’ Jms(y’ — v, k' — k)L, (7, k") (3.61)
0

4

Hierbei langen der Emissionskoeffizieqt, der Absorptionskoeffizient,, der
totale Streukoeffizient; sowie der differentielle Streukoeffizient (v’ — v, k-
l%) im allgemeinen von Ort (z.B. durch die Temperatur, Dichte) und Richtung (Ma-
gnetfeld) sowie von der Photonenfrequenz und -polarisation ab.

K = kg + ks ISt der totale Extinktionskoeffizient, der beschreibt, wie stark der
Strahl bei seinem Durchgang durch das Medium ge&chivwird. Der Integral-
term beschreibt hingegen, wieviel Inte@sitler Strahl am O durch Einstreuung
aus den anderen Richtungen gewinnt. Insbesondere ist die spezifische dhtensit
entlang eines Strahls konstant, wenn alle diese Koeffizienten null sind, also keine
Wechselwirkung stattfindet.
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3.3.2.1 Umwandlung in eine Integralgleichung
Durch Einfigen eines integrierenden Faktors,

S
F =exp f/ds”,%(f'fs"l;:) = e*T(SO,SJ%)7
s0

wobei hierbei die optische Tiefe definiert wurde, kann man die Strahlungs-
transportgleichung formabken und so in eine reine Integralgleichung umformen:

1(7 §) Ty et (7, e (0.0

oo

+ /ds'efT(S/’O’Q,L q, (7)

fo)]

0
4 /du//dﬁ/yas(f*,ﬁmﬁ,uwV)I,,,(f', M, (3.62)

mit7 = 7—ks’. 1, ot ist die spezifische Intensit, die von au3en bei= r( in
das System eingestrahlt wird. Das Intedgibers geht zwar formal bis unendlich,
jedoch sind auRRerhalb des Mediums der Emissions- und der Streukoeffizient null,
so daf3 von dort kein Beitrag kommt.

Anschaulicher wird die Gleichung, wenn man sie statt der spezifischen Inten-
sitat I, fur die Photonendichte, aufstellt; dann lassen sich die Interaktionsterme
als Wahrscheinlichkeiten, daf3 ein Photon gestreut/absorbiert/emittiert wird, inter-
pretieren. Auf diese Weise ist die weiter unten beschriebésemnhg der Gleichung
durch eine Monte-Carlo-Simulation am plausibelsten.

3.3.2.2 Kovariante Form

Fur relativistische Systeme (schnell bewegtes Medium, starke Gravitationsfelder)
ist es riptig, eine kovariante Formulierung der Gleichung zu verwenden. Voraus-
setzung dair ist die Verwendung einer geeigneten (d.h. vom Bezugssystem un-
abhangigen) Verteilungsfunktion, um das Strahlungsfeld zu beschreiben. Hier bie-
tet sich die i 3:3]1 eingéhrte Besetzungszahl an. Die entsprechende Transport-
gleichung fir Strahlung entlang einer Geite #(\) (mit dem Photonenimpuls
P(A)) wurde von[Lindqui$t[(1966) abgeleitet und[in Krials (1992) in die Integral-
form gebracht; dort fehlt jedoch der Faktor' /v)? im Einstreuintegral. Das Er-
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gebnis fir ein rein streuendes, statémes System ohne Absorption und Emission
ist:

FEOAD,PN)) = F(Fexts Poxt)eTO0A)

C

A1
1
- —/d)\EL(:E(A),ﬁ()\))e_T(*’Al)/du’L/dQ’L
47

Ao
V/2 ,
wL(EN), P — PL(\) —z F(@A),pL) (3.63)
mit der optischen Tiefe
17
") =+ [ dhe (TN PO ELEO V). (3:64)
A1

Hierbei sind GolRen mit IndexL in dem Lorentzsystem auszuwerten, in dem
das Medium ruht.

3.3.3 Faradaydepolarisation und Normalmodenapproximation

Will man den Transport vollgindig oder teilweise polarisierter Strahlung beschrei-
ben, so ist esdtig, die spezifische Intenait durch mehrere zétzliche Gblien

zu ersetzen; dies sind entweder die Stokesschen Parameter, oder die Polarisations
dichtematrix, die beidéquivalent sind. Diestihrt auf vier gekoppelte Transport-
gleichungen, ein€lfr jeden Parameter.

In einem anisotropen Medium sind die Brechungsindi¥gs und damit die
Wellenlangen der verschieden polarisierten Photonen bei gleicher Frequenz ver-
schieden. Daher kann sich mit der Zeit eine signifikante Phasendifferenz zwischen
den beiden Moden ausbilden, die bewirkt, dal3 das Strahlungsfeld alsanekaé
Uberlagerung von Strahlung in der einen und in der anderen Normalmode darge-
stellt werden kann, die nur noch durch Streuung gekoppelt ist; die Zahl der Glei-
chungen reduziert sich somit auf zwei. Diesen Zustand nennt man Faradaydepola-
risation.

Formal kann man dies zeigen, indem man von der polarisierten Strahlungs-
transportgleichung mit Polarisationsdichtematrix ausgeht und diese Matrix diago-
nalisiert. Es gibt zwei hinreichende Bedingungen, unter denen die Normalmoden-
approximation gltig ist (Gnedin und Paviov, 1974, &8zaros, 1992, S. 107ff):
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1. |R6(N1 - N2)| > IIH(Nl + NQ)

Dies ist genau die Voraussetzung ittafdal? die Phasenverschiebung zwi-
schen den beiden Modéiber eine freie We@inge hinweg grold ist.

2. Die Polarisationsvektoren der beiden Moden stehen senkrecht aufeinander.

Bei den fir leuchtschwache Pulsaiiblichen Plasmadichten sind die Moden
abseits der Resonanzeiir nahezu alle Richtungen vakuumdominiert, und
somit linear und senkrecht aufeinander. Im unmittelbaren Bereich der Reso-
nanzen bricht diese@herung allerdings zusammen, so dafl? die so erhaltenen
Ergebnisse dort nur qualitativ aufzufassen sind. Daneben gibt es zwei weite-
re mode collapse points, an denen die Bherung nicht gltig ist (Soffei etal.,
1983,[VEsaros,[1992, S. 110f).

3.4 Die Schwarzschildmetrik

In der allgemeinen Relatidtstheorie bewirkt eine in der Raumzeit vorhandene
Massenverteilung eine KKmmung der Raumzeit entsprechend der Einsteinschen
Feldgleichungen. Ist die Materie kugelsymmetrisch verteilt, so wird die Raumzeit-
geometrie im Aufenraum durch dief3ere Schwarzschildmetrik beschrieben (z.B.
Weinberg [1972), Misner et al. (1973)):

ds* = —A(r)c2dt* + (1/A(r))dr? + 12(d6? + sin® 0dp?) (3.65)
mit A(r) = 1 — r,/r und dem Schwarzschildradius
2GM M
Te = G2 ~ 3,0—km (3.66)
C M@

In schnell rotierenden Systemen weicht die Metrik von der Kugelsymmetrie ab;
die Losung der Feldgleichungeiirfeine sich drehende Punktmasse ist die Kerr-
metrik. Die Unterschiede zur Schwarzschildmetrik sind von de38nordnung
a/(cr), wobeia der spezifische Drehimpuls ist. Nimmt man den Neutronenstern
als eine homogene Kugel an, so ergibt sich

a Tw 21,
ern,  M,er,  5c v
mit dem Tiagheitsmoment der Kugel. Fir einen typischen Radius von 10
km ergibt sicha/(crs) ~ 8,4- 10~°s/P,.; da bis auf zwei Systeme alledRt-
genpulsare eine Periode von mehr als 40 ms haben, kann in gakering die
Schwarzschildmetrik verwendet werden.

(3.67)
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In den folgenden Abschnitten werden die fliese Arbeit relevanten Auswir-
kungen der Schwarzschildmetrik beschrieben. Diese geht auf zweierlei Weise in
das Modell ein; zum einen sind das Effekte auf die Photonenausbreitung (gravita-
tive Rotverschiebung und Lichtablenkung); zum anderen bestimmt das durch die
Schwarzschildmetrik modifizierte magnetische Dipolfeld des Neutronensterns die
Geometrie der Akkretiongsile.

3.4.1 Verwendete Koordinatensysteme

Gleichungen in kovarianter Form, wie z.B. die relativistische Strahlungstransport-
gleichung [3:83) oder die Geatengleichung sind vom Koordinatensystem un-
abhangig; um jedoch z.B. einzelne Komponenten von Vektoren zu berechnen, muf3
man sich fir ein System entscheiden.

Im folgenden werden drei verschiedene Systeme verwendet: globale Schwarz-
schildkoordinaten (kein Index), normierte Schwarzschildkoordingtekdles Lor-
entzsystem", mit einem Indek gekennzeichnet) und das mit dem Plasma mitbe-
wegte Lorentzsystem,Plasmasystem”, IndeR). Das erste ist die allgemeinrela-
tivistische Version der Kugelkoordinaten, und ist durch die Meffik{3.65) definiert.
Das lokale Lorentzsystem ist ein an einem Ort festgemachtes kartesisches Koor-
dinatensystem, dessen Achsenrinf- und ¢-Richtung zeigen; die-Achse des
Plasmasystems ist antiparallel zur Bewegungsrichtung des einfallenden Gases.

Normiert man die Basisvektoren eines solchen Systems, &t evan folgende
kontravariante Basis:

eb = et \1—ry/r

o = NI

e, = e r

¢? = & (rsinf) (3.68)

Die Komponenten im Plasmasystem gehen aus diesem durch eine Lorentztrans-
formation mit der Plasmageschwindigkgit in Magnetfeldrichtung hervor.

3.4.2 Photonenausbreitung in Schwarzschildmetrik

Die Bahnen von Teilchen, die sich nur unter dem Einflu3 der Gravitation bzw. der
Krimmung der Raumzeit bewegen, sind Giged der Raumzeit. Speziell sind die
Bahnen von masselosen Teilchen Nullgé&eah, d.h. @r sie giltds? = 0.
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Es ist stets raglich, das Koordinatensystem so zu drehen, daf3 das Photon und
sein Impulsvektor in deAquatorialebene liegen. Dies vereinfacht digsung der
Geodatengleichung erheblich, da dann die Gleichuirggine Komponente mit =
5 trivial erfallt ist.

Die explizite Form der Gedtengleichungen in der Schwarzschildmetrik ist
in jedem Lehrbuch der allgemeinen Relatitétheorie nachzulesen, z[B. Weinberg
(1972).

3.4.2.1 Impulsvektor

Die Komponenten des Impulsvektors in globalen Koordinaten sind die Ableitung
der Bahnkurve nach dem Geiténparametex:

p*(A\) = dx®/dA.

Durch Normieren er@ilt man die Komponenten im lokalen Lorentzsystem. Die-
se sind @ir masselose Teilchen (Photonen):

¢t B 1
P ¢ \1—rg/r
Ts— Eoo
) oo (3.69)
C
E 1 1—rg/r
. = +— 1-— b2
P ¢ iorjr 2
ra=0 4 Foo 1_5_2 (3.70)
C T
Ex b
py = —=- (3.71)
cC T
Y = 0 (3.72)

Hierbei istb der StoRparameter urfd,, die Energie des Photons im Unendli-
chen.

3.4.2.2 Bahnkurven

Um die Bedeutung des Parametérgenauer zu diskutieren, ist egitmlich, den
Geoditenparametek zu eliminieren und die Bahnkurve durefir) zu beschrei-
ben:
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s, s
Photonenbahnen asymptot.
Richtung

§

Abb. 3.7: Beschéankte und unbescénkte Bahnkurven. Die Bedeutung vom und
A¢’ wird in Abschnitt[3.4.2]3 erfrt.

dp do¢ dr b 1
=/ =tz A a e (3.73)

Das Vorzeichen ist bestimmt durch die Anfangsbedingungen, d.h. ob sich das
Photon auf den Neutronenstern zu- oder von ihm wegbewegt. Im ersteren Fall kann
es zu einem Radius,;,, groRter Anrdherung propagieren, wo die Wurzel im Nen-
ner null wird undd¢/dr das Vorzeichen wechselt; eine solchéslng existiert
allerdings nurfirb > by = (3\/5/2) rs. ISt der StoBparameter kleiner, so fliegt
das Photon entlang einer Spiralbahn ins Zentrum, und die Parametrisierung der
Bahnkurve durchr ist eindeutig (Abb[3]7).

Im nichtrelativistischen Fall{; = 0) sind alle Photonenbahnen in beiden Rich-
tungen unbeschnkt; der Radius der gRten Anherung ist einfach gleich dem
StoRRparametér.

In der Schwarzschildmetrik kann,;, durch Losen der kubischen Gleichung
bestimmt werden, die man &, wenn man die Wurzel im Nenner gleich null

setzt [Bronstein und Semendjajew, 1991, S. 132). Die disuhgen sind

51 = —%w:osg, (3.74)

o — _2_b.cos(£_|_2_7r):2_b.(%cos§+§sin%>, (3.75)
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b b
53 = f% .cos(g + %r) = % . (; cosg - ?siné) , (3.76)
mit
cosC = 3%;;7"5 (3.77)

¢ liegt stets im Bereich zwischal? und90°. Damit folgt fur die Losungen:

c [ 2b ]
s —— =
' RVE]
[ b
e |—;b
S9 i 3 :l
[ b
IS 0; —

rmin 1St die giBRte der drei bsungenss.

3.4.2.3 Richtung im Unendlichen

Die asymptotische Richtungy,, eines aus der Akkretiondsale ausgetretenen Pho-
tons ermittelt man durch Integration vdn (3.73). Dazu sind folgende Fallunterschei-
dungen itig:

e Bewegt sich das Photon vom Neutronenstern weg, so kann die Integration
einfach ausgéfhrt werden.

e Bewegt sich ein Photon mit< 3+/3r,/2 und negativem radialen Impuls, so
stirzt es ins Zentrum.

e Bewegt sich ein Photon mit> 31/3r,/2 und negativem radialen Impuls, so
mufd man zuachstr,,;, bestimmen, und damit den Wink&l®’ berechnen
(s. Abb.[3F), den das Photon von seiner jetzigen Position bis zum Punkt der
grofdten Anherungr,,;, Uberstreicht. Dieser wird dann verdoppelt X
addiert:



3.4. DIE SCHWARZSCHILDMETRIK 39

o0

o ., ;
_ T >
/dr’dr pr >0

T

Ap={ 7. . (3.78)
d d N
/d—f/dr’ +2 / d—f/dr' p" <0

T Tmin

Dieses elliptische Integral ist zwar nicht analytisch berechenbag#ssich
jedoch numerisch gut handhaben (s. Anhghg A).

3.4.3 Magnetisches Dipolfeld in Schwarzschildmetrik

Das Magnetfeld des Neutronensterns bestimmt die Geometrie der Akkréiibass
und damit — zusammen mit dem Geschwindigkeitsfeld des Plasmas — auch die
Dichte. In dieser Arbeit wird ein durch die Schwarzschildmetrik modifiziertes Di-
polfeld verwendet. Dessen Form wurde Von Wasserman und Shapiro (1983) herge-
leitet. Fur das Magnetfeld setzt man dabei das folgende Vektorpotential an:

Ay = psin?0f(r) (3.79)

Die anderen Komponenten sind null. Aus den Feldgleichungen ergibtigich f
die Dipolkomponente des magnetischen Feldes

B = (B},BY,BY)

mit
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Der Betrag istB, = 4/(BY)? + (B7)?. Um das Magnetfeld im Plasmasy-
stem zu erhalten, u8te man den Feldistketensot,, lorentztransformieren; da-
bei andern sich jedoch die zur Geschwindigkeit parallelen KomponentemBvon
nicht (Misner et al.| T973), so dal3 die Magnetfeddt in beiden Systemen gleich
ist.

Den Verlauf einer Feldlinie beschreibt die Gleichung

dd B

dr ~ B"

Diese Gleichungdf3t sich einmal integrieren (Kraus, 1992) uiitt auf eine
Erhaltungsgil3e entlang der Magnetfeldlinien:

sir129-é T 2ln(1—r—s)+ - -|-1
T T T T 2

Variiert mand auf einer Kurve mit konstanter-Koordinate ¢ > r;), so wird
der Wert dieser Konstante mit steigendé@rgrof3er. Somit kann man, da sich das
Plasma ja entlang der Feldlinien bewedt, jeden gegebenen Punkt durch Berech-
nung vonK gz und einen Vergleich mik s (r = rx,0 = 0 5) sofort entscheiden,
ob sich dieser innerhalb der Akkretio@ste befindet. Ferner kann mdan(3.81) nach
0 auflosen und so den Aufprallort eines Teilchens auf dem Neutronenstern bestim-
men. Dies wird bei der Berechnung des Dichtefeldehgh

(3.80)

ro—0 sin? 0
= —Kp ~—

(3.81)




Kapitel 4

Monte-Carlo-Verfahren

In der Literatur werden haugishlich zwei Klassen von Verfahren zud$ung von
Strahlungstransportproblemen verwendet: Solche die das Problem auf einem Gitter
diskretisieren (siehe z.B. Mihalas (1970)), und Monte-Carlo-Verfahren. Sobald die
Geometrie komplexer und damit die Zahl der Dimensiodieles Problems gif3er

wird, wird der Aufwand mit den ersteren Verfahren sehr hoch, da der Speicherbe-
darf exponentiell mit/ ansteigt, die batigte Rechenleistung unter Urasiden so-

gar noch girker. Solche Verfahren werden dahéufig verwendet, um ein verein-
fachtes Problem zwken, etwa die Strahlungsausbreitung in homogenen Scheiben
oder Zylindern mit konstantem Magnetfeld entlang der Symmetrierichfung (Nagel,
1981a,b[ Mesaros und Nage[, 1985, Burnard et al., 1990, Alexander|et al.] 1996).

Bei der Anwendung solcher Verfahren auf komplexere Geometrien sind da-
her andere Vereinfachungen notwendig, beispielsweise Verwendung der Diffusi-
onsraherung [(Rebetzky etlal., 1988), die Besgetkung auf ungestreute und ein-
fach gestreute Photonen (Krads, 1992), oder auf resonante Phdtonen (Brainerd und
Mésaros,[1991).

Dagegen ist der Aufwand von Monte-Carlo-Verfahren von der Dimension nahe-
zu unablangig (Kalos und Whitiocki, 1986). Die Berechnung des Strahlungstrans-
portes in einer Akkretiongalle hat im Falle einer unsymmetrischen (z.B. halb-
mondBrmigen) Emissionsregion sieben Dimensionen (dieiden Ort des Pho-
tons, zwei bir dessen Ausbreitungsrichtung, dessen Energie und Polarisation), wo-
bei es fir die Polarisation im Rahmen der verwendeten Normalmodenapproxima-
tion nur zwei Werte gibt.

Auch ist es nicht iitig, die Geometrie des Problems mit irgendeiner Gitterstruk-
tur zu beschreiben, was stets Diskretisierungsfehler mit sich bringt; insbesondere

41
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ware der Rand der Akkretiorésle nur schwer aufzasen.

Die bisher durchgéihrten Monte-Carlo-Rechnungen behandelten ebenfalls nur
den Strahlungstransport in Scheiben oder Zylindern, also relativ einfachen Geome-
trien (Pravdo und Bussard, 1981); dafvurden in den neueren Arbeiten relativi-
stische Streuquerschnitte verwendet (Araya und Harding] 1999, Araghez und
Harding,[2000).

Die Parallelisierung eines Monte-Carlo-Codes ist nahezu trivial. Diese Tatsache
wurde ausgenutzt, indem das in Kaplfiel 6 beschriebene Projekt XPulsar@home ins
Leben gerufen wurde, bei dem freiwillige Teilnehnider das Internet Berechnun-
gen beisteuern konnten.

In diesem Kapitel wird, zuicchst anhand der numerischen Integration, das Mon-
te-Carlo-Verfahren und dessen Eigenschaften beschrieben. Anschlieend wird ge-
zeigt, wie es verwendet wird, um die kovariante Strahlungstransportgleichung zu
[6sen. Im letzten Abschnitt wird auf die Erzeugung von Zufallszahlen eingegangen.

4.1 Monte-Carlo-Integration

Gegeben sei eine normierte Wahrscheinlichkeitsdigiite auf einem Intervall
I = [z1,x2], beispielsweise die konstante Verteiluag) = 1/(xz2 — x;). Die
ZufallsgioRe X, sei diejenige, die man durch die Ziehung einer Zahl im Intevall
nach der Verteilung(x) erhalt.

Gegeben sei weiterhin eine Funktigfiz), die aufl definiert ist. Der Erwar-
tungswert vory(X,,) ist dann

(9(X,)) = / g(0)p(x)dz @.1)

Das bedeutet folgendes: Wenn man eine ZufallszahXgueeht, und auf diese
g(x) anwendet, efd@it man im Mittel das Integral vom Produkt agir) undp(z);
wahlt man beispielsweiggx) = ¢(z), so ist der Erwartungswert

(6(X)) = [ gla)de/ (o2 — ),
also gleich dem Integral geteilt durch einen bekannten, konstanten Faktor.

Natirlich kann das Ergebnis beim nur einmaligen Duéthién des Zufallsex-
periments vollkommen daneben liegen. Daher geht man zu einer neuen Zufalls-



4.2. LOSUNG VON INTEGRALGLEICHUNGEN 43

grolRetber, die einfach der Mittelwert volV Ergebnissen des obigen Verfahrens
ist:
N

_gi@)
e=3 75 (4.2)

Der Erwartungswert vog ist der gleiche wie vorg(X,). Fur die Varianz gilt
jedoch:

Y gi(X,) 1 & 1
Var £ = Var Z Tp =Nz ZVar 9i(Xp) = NVar 9(Xp)  (4.3)
i=1

i=1

Durch N-faches Wiederholen des Experiment&stlsich also der mittlere Feh-
ler des Verfahrens um den Faktofy/N reduzieren.

Die Verallgemeinerung des obigen Vorgehens auf mehrdimensionale Intervalle
ist trivial. Gerade hier spielt das Monte-Carlo-Verfahren seirgek8taus, da der
Rechenaufwandif eine gegebene Genauigkeit it ansteigt, bei Verfahren mit
regelnaRigen Gittern jedoch miv¢, wobeid die Anzahl der Dimensionen ist.

Es sei noch kurz angemerkt, daf3 sich die Streuung der Ergebnisse durch eine
geschickte Wahl vop(z) und g(z) in (#1) drastisch reduziereaft. Die Grun-
didee hierbei ist, zwei Funktionen zu verwenden, deren Produkt der Funktion ent-
spricht, die integriert werden soll. Weiterhin sollen dabei die verschiedenen Punkte
z von [ alle in etwa den gleichen Wert beitrage@pnlich den Erwartungswert. Im
Idealfall, wo alle Punkte genau den gleichen Wert beitragen, ist die Varianz gleich
null und das Verfahren exakt; leider muf3 man disung bereits kennen, um ein
solches Verfahren zu konstruieren. Die Streuwdftj kich aber schon drastisch ver-
kleinern, wenn man eine&herunggisung verwendef (Kaios und Whitiodk, 1986,

S. 92ff).

4.2 Losung von Integralgleichungen

Zum Losen der Strahlungstransportgleichung wird folgendes Verfahren angewandt:

1. Bestimme einen Startwert nach einer (normierten) Wahrscheinlichkeitsver-
teilung s(x,p).

2. Bestimme eine optische Tiefenach der Verteilung(7)dr = e™"
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3. Verfolge die Bahnz(\) und integriere den Streuquerschnitt so lange (siehe
Gl. (8:63)), bis die Tiefe- erreicht ist.

4. Erhbhe den Eintrag in der Ergebnistabellér, p, ¢) um eins, der dem Vo-
lumenelementAV, in dem sich der neue Ort befindet, sowie ddsigen
Parametern (Frequenz, Richtung, Polarisation) entspricht.

5. Bestimme die neue Richtung (Frequenz, Polarisation) des Photons aus dem
normierten differentiellen Streuquerschritt’, p’ — x, p)

6. Fihre Schritte 2-5 solange aus, bis das Photon #dideSverlassen hat.

Zu zeigen ist, dafl die sdif jeden Ort und jeden Impuls erhaltenen Tabellen-
eintrage die Bsung der richtigen Transportgleichung beschreiben.

Dies geschiehiiber den Erwartungswert der Zufallé@eT (%, p) - die Polari-
sation der Photonen wird im folgenden vernadsigt, was aber keine prinzipielle
Einschéankung ist. Dieser Erwartungswert ist als die Summe von Erwartungswer-
ten der ungestreuten, einfach gestreuten, usw. Photonen beschreibbar:

<T(.7307p0)> = Z<T(x07p0)>(1) (44)
=0

p ist die Wahrscheinlichkeit, daR ein Photon na&treuungen den Oxf, mit
dem Impulspg erreicht und dort gestreut wird. Diese Gesamtwahrscheinlichkeit ist
die Summe aus den Beigen aller Pfade, die die Photonen auf dem Weg zu diesem
Ziel durchlaufen Bnnen. Der Beitrag eines einzelnen Wegelements ist das Produkt
aus der Wahrscheinlichkeit, daf3 dort ein Photon in die richtige Richtung eingestreut
wird, und der, daf3 es die optische Tiefe bis hin zumhsten Streuort durchquert.

Betrachten wir zuachst die zu erwartende Zahl der ungestreuten Photonen am
Ort 2y mit Impulspg, die in Entfernungh vonz, entstanden sind. Dieselssen di-
rekt aus der Quelle(z, p) erzeugt worden sein, und zwar mit einem Impujé\),
mit dem sie sich entlang der Geitéd bewegen, die durchy, po geht (siehe Abb.
K.1). Diese Gedite sei durchry(A(?)) beschrieben, miky(0) = zo. Weiterhin
mussen sie genau bis zum @t propagieren und dort gestreut werden, was mit ei-
ner Wahrscheinlichkeit voa~™ geschieht. Summiert bzw. integriert man didser
alle moglichen Entfernungen, erhalt man

oo

(T (o, p0))® = / dA(O)e—TW))s(xO(A(O)),pO(A(‘))))AVAVAQ (4.5)
0



4.2. LOSUNG VON INTEGRALGLEICHUNGEN 45

Abb. 4.1: Weg der ungestreuten (gepunktete Linie) und einfach gestreuten (gestri-
chelte Linie) Photonen zum Streuort.

In der Praxis wird das Integrdiber A natirlich am Rand der Akkretionasle
abgebrochen. Wenn das Medium ferner ausschlieBlich streuend ist, reduziert sich
das Integral auf die externe Beleuchtung:

(T(20,p0)) @ = ™M) (w0(No), Do (M) AV AVAQ, (4.6)

mit dem Geodtenparametex;, bei dem die Gedite den Rand schneidet.

Die erwartete Zahl der einfach gestreuten Photonen bestimmt man durch fol-
gendeUberlegung:

Zunachst Ibnnen nur diejenigen Photonéiberhaupt beitragen, die nach der
ersten Streuung auf der Geidz (A) mit dem richtigen Impulg, (A) liegen. Dies
sind jedoch genau diejenigen, die sich in der voriglrerlegung aus der Quelle zu
einem Punktxy(\) bewegt haben und dort derart gestreut worden sind, daf3 ihr
Impuls gleichpg (A) ist, d.h.

(T(0, po))" /d/\AVAl/AQ e*T(’\/ dv'dSy 4.7)
0

VO /(AVAAY A )) a(p1 — po(N)),
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oder allgemein

oo

(T(z0,po)) ™™ = /dAAVAvAS?e*T(A) //dz/dﬁ’ (4.8)
0

(T o), )™ /(AVAAY AL ) o1 = po(N).

Wenn man die Gretisber@ngeAV — dV, Av — dv und AQ — dS} macht,
entspricht das genau der von-Neumann-Reihenentwicklung {(Kraus, [I992] Kaiser,
1995%) der folgenden Integralgleichung:

dT (w0, po) —r (M)

———— = e TWg i (xo(Xp), po(A 4.9
Vo 4 t(70(Ab), Po(Ne)) (4.9)
T = dT(zo(\), p1)

+ dhe” ™M // dv'dY ——"C0 U G — po(N)).
/ iavagy O )

0

Anschaulich ist die GifledT’/(dV dvds}) genau die Photonendichtg,, und
die obige Gleichung ist auch wirklich die Transportgleichuinggenau diese @f3e
(in der Transportgleichungdif I,, tritt z.B. ein Termv /v’ im Streuintegral auf, der
hier fehlt).

Die Varianz wird wie bei der Monte-Carlo-Integration durch wiederholtes Durch-
fuhren des Zufallsexperimentsidom walk verringert.

Natiirlich ist es in der Praxis nuratig, n,, an den Stellen zu tabellieren, an de-
nen man interessiert ist. In dieser Arbeit ist dies die Strahlung, die ins Unendliche
entkommt; das Strahlungsfeld im Inneren der Akkretiéos wird nicht berech-
net.

4.3 Erzeugung von Zufallszahlen

Der Zufallsgenerator ist das Herz einer Monte-Carlo-Simulation. Die Erzeugung
von ,guten” gleichverteilten Zufallszahlen, d.h. solchen, die den kompletten Wer-
tebereich mit gleicher Wahrscheinlichkeit abdecken, und dabei von den vorherge-
henden Zahlen unabhgig sind, ist ein komplexes Thema, das viel Zahlentheorie
erfordert. GuteJbersichten hierzu sind in Press et al. (1992) und in Knuth (1981)
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zu finden, daher wird die Grundidee, auf der die meisten Generatoren basieren, im
folgenden nur kurz angerissen.

Bis auf wenige Spezidglle erzeugen alle Zufallsgeneratoren gleichverteilte
Zahlen zwischen 0 und 1, d.h. nach der Einheitsverteilung

e(z) =

{1 0<z<l (4.10)

0 sonst.

Wie man daraus nach einer vorgegebenen Funkiiohverteilte Zufallszahlen
gewinnt, wird imuberrachsten Abschnitt vorgestellt; dieses und weitere Verfahren
werden z.B. i Kaios und Whitiotk (1986), Press et[al. (1992) beschrieben.

4.3.1 Erzeugung gleichverteilter Zufallszahlen

Eine der einfachsten und anaufigsten implementierten MethodeiZufallszah-

len“ zu erzeugen, ist die lineatdberdeckungsmethodéirfear congruental me-
thod). Hierbei wird jede Zahl nach der folgenden Formel aus der vorherigen er-
zeugt:

Tnt1 = (ar, + ¢) modulom

Solche Zufallszahlengeneratoren haben eine maximale Pergdgnionm.

Um eine Sequenz maximaleéhge zu erhalten, @isseru, ¢ undm sorgfltig aus-
gewahlt werden; diesibernimmt in den meistenafien die Programmbibliothek.

Von diesem Prinzip ausgehend gibt es viele Erweiterungen, teils auf nichtli-
neare Abbildungsvorschriften wie z.B,+1 = r,(r, + 1) modulo2¢, um besser
verteilte Zahlen zu bekommen; teilweiséngtr,, ., auch von mehreren vorherge-
henden Zufallszahlen ab, umdfere Periode&hgen zu erreichen.

Es wurden verschiedene Zufallsgeneratoren programmiert, so daBgiishm
ist, die erhaltenen Ergebnisse durch eine weitere Rechnung mit einem anderen Zu-
fallsgenerator ziiberpiifen. Die Generatoren sind:

1. Derinderglibc eingebaute Zufallsgenerator, der eine Periciiegé von
etwal6 - (231 — 1) ~ 3,4-10'° hat und auf einer nichtlinearen Abbildungs-
vorschrift beruht.

2. ran0 aus/Press etal. (1992); dieser wurde vor allem zu Testzwecken imple-
mentiert, da die Gte der Zufallszahlen eingesémkt ist.
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3. ran2 aus[Press et all (1992). Dieser Zufallsgenerator hat (wie euth)
eine Perioderfiinge vor23! ~ 2 - 10° und liefert bessere Zahlen atsn0 .
Er hat den weiteren Vorteil, dal durch die Wahl verschiedener Initialisie-
rungsparameter (zwei Integerzahlen) komplett verschiedene Sequenzen von
Zufallszahlen erzeugt werdeffnen. Die letztere Eigenschaft wurde fie
Parallelisierung im Rahmen von XPulsar@homedtigp.

4.3.2 Erzeugung beliebig verteilter Zufallszahlen

In der Praxis betigt man selten gleichverteilte Zufallszahlen. Es gibt mehrere Ver-
fahren, mit denen man aus gleichverteilten Zufallszahlen solche gewinnt, die nach
einer vorgegebenen Wahrscheinlichkeitsdigi{te) d= verteilt sind. Alle diese Me-
thoden haben Voirge und Besclimkungen. Die eleganteste ist das iachsten
Abschnitt kurz beschriebene Transformationsverfahren (Press et ai., 1992), das al-
lerdings voraussetzt, daffz) analytisch integrierbar und die so erhaltene Stamm-
funktion umkehrbar ist. Ist dies nicht der Fall, so bieten sich das Ablehnungsver-
fahren nach von Neumann an, oder aber eine numerische Integratigiizjon

Weiter unten wird eine Methode beschrieben, die das Probdem dafi? z.B.
kaum Photonen im interessanten Hochenergiebereich des Spektrums erzeugt wer-
den, da die Wahrscheinlichkeitsdichte dort exponentietiithbbder — allgemeiner
gesagt — eine Methode die sicherstellt, dal’ die Statistik im gesamten Parameter-
raum gleichraRig gut ist.

SchlieBlich wird auf das Problem von Verteilungen mehrdimensionaler Vertei-
lungen (z.B. zur Bestimmung des Ortes des Photons auf dem Hotspot, oder der
neuen Richtung und Frequenz in heil3em Plasma) eingegangen.

4.3.2.1 Transformationsmethode

Gegeben sei ein Zufallszahlengenerator, der Zufallszahlen nach der Einheitsvertei-
lung e(x) erzeugt. Gesucht ist eine Funktigf), die man auf die so erhaltenen
Zahlen anwendet, so daR die resultierenden Zahlen nach der (normierten und posi-
tiven) Verteilungp(y) verteilt sind.

Diese Funktion muf3 so géilt sein, daR die Wahrscheinlichkefy (z))dy(x),
eine Zahl im Intervally; y + dy] zu ziehen, gleich der ist, bei der Ziehung nach
Verteilunge(z) einen Wert in[z; = + dz] zu erhalten:

dx
dy
Integriert man Gleichund{4:11) voAco bisy, so erfalt man

p(y)dy = e(x)dx & p(y) = e(x) (4.11)
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4.3.2.2 Transformationsmethode mit numerischer Integration

In der Praxis istF"~!(x) oft nicht berechenbar, sei es weily) nicht (analytisch)
integrierbar oder weil die Stammfunktion nicht umkehrbar ist. Sofern zumindest
p(y) berechenbar ist, kann man sich folgendermafen behelfen:

Zunachst tabelliert man die (numerisch berechnete) Stammfunktiomgn
Diese Tabelle wird dann so umskaliert, daf3 der Eintrag mit déais$ten Index
gleich 1 wird.

Nun zieht man eine gleichverteilte Zufallszahl und bestimmt défign Index
dieser Tabelle, dessen Eintrag kleiner als diese Zahl ist. Zwischen diesem und dem
nachsten Eintrag interpoliert man anschlieend (im einfachsten Fall linear) und
bestimmt einepgebrochenen Index", bei dem die Zufallszahl liegdirde. Dieser
wird nun wiederum in einen Wegt umgerechnet, der danriherungsweisg(x)
entspricht.

4.3.2.3 Ablehnungsverfahren

Die von-Neumann-Methode ist sehr allgemein, denn sie setzt nur voraus(adar
berechenbar und zumindest eine obere Schrankér das Maximum bekannt ist;
eine Normierung ist dagegen nicht erforderlich. Man ziehtazhist eine Zufalls-
zahlz; nach einer Gleichverteilung im (nicht unbedingt eindimensionalen) Defi-
nitionsbereich vone; anschlieend eine zweite zwischen 0 und 1. Ist die zweite
kleiner alsp(x1)/m, wird z; akzeptiert, ansonstearigt man von vorne an.

Die Wahrscheinlichkeitz, zu akzeptieren, ist also proportional z(,). Der
offensichtliche Nachteil des Verfahrens ist, dal3 unter @md¢n viele Zufallszah-
len gezogen werden, um einen Wert zu bestimmen; die Mengerdeschwende-
ten" Zahlen (und Rechenzeit!) ist umsa@er, je mehr die(x) schwankt und je
schlechter die Absé@tzungm fur das Maximum ist.
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4.3.2.4 Gewichte

Wenn die Verteilung sehr inhomogen ist (d.h. in ihrem Geltungsbereich um mehre-
re GidlRenordnungen schwankt), aber auch in dem Bereich, inpdeirsehr klein

ist, gut aufgebst werden soll, kann edigstig sein, anders vorzugehen. Ein gutes
Beispiel dalir ist die Erzeugung von Photonen mit einer einem Schviayk-
spektrum entsprechenden Energieverteilung:

mit = -— (4.12)

Diese Verteilung hat bei etwa 2,82 ein Maximum u@dtfzu golReren Werten
von z hin exponentiell ab. Mit einem der bisher beschriebenen Verfahiedev
man nahezu alle Photonen dort erzeugen, wo der Flul3 grofaitt,dber im inter-
essanten Hochenergiebereich, wo sich bei vielént&enpulsaren die Zyklotronli-
nie befindet, eine sehr schlechte Statistik.

Dieses Problem kann umgangen werden, indem man einéiigaeh Punktz
im Parameterraur; z1] nach einer Gleichverteilung bestimmt, und dem damit
erzeugten Photon ein statistisches Gewicht®gn) = (1 — xo) - p(x) zuweist.
Der Faktor(x; —x¢) ist notwendig, damit der Erwartungswert des Gewichtes gleich
eins ist:

(@) = (a1~ 20): [ el = (o1 —20) [ D [payar—1
J (z1—20)

Wird dieses Verfahren anstatt bei der Erzeugung des Photahseend dessen
Verfolgung (z.B. bei der Streuung) verwendet, so ist das neue statistische Gewicht
das Produkt des alten mit(x). Am Ende wird zum entsprechenden Eintrag in der
Ergebnistabelle nicht 1, sondern das statistische Gewicht des Photons addiert.

Ein weiteres Anwendungsgebiet dieser Methode sind Verteilungen, die nicht
umgekehrt und nur aufwendig numerisch integriert werdé&mlen; dies gilt bei-
spielsweise iir den differentiellen Streuquerschnitt. Zudem muR3 das Maximum
der Verteilungsfunktion oder zumindest eine obere Schranke bekannt sein. Hier-
mit konnte der Simulationscode weiter optimiert werden; dimghche Ersparnis
an Rechenzeitige bei schtzungsweise 10-30%.

Bei Anwendung dieses Verfahreriuft man allerdings Gefahr, grof3e statisti-
sche Fehler zu erzeugeramlich dann, wenn einzelne Photonen mit sehr grofzem
Gewicht einen unwahrscheinlichen Weg nehmen und in Ergebnistabellégeintr
landen, die normalerweise nur Photonen mit kleinem Gewicht erreichen. Ob und
wie stark das zum Problem wirdahgt sehr vom Einzelfall ab.
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4.3.2.5 Mehrdimensionale Verteilungen

Manchmal ist der Parameterbereich einer Wahrscheinlichkeitsverteilung mehrdi-
mensional, z.Bp(z, y), und nicht immer kann sie in ein Produkt aus uréatigigen
eindimensionalen Verteilungeitz, y) = p.(x)-p,(y) separiert werden (in diesem
Fall kdnnenz undy unabléngig voneinander bestimmt werden). Die in den letzten
zwei Abschnitten beschriebenen Verfahren sind auch in diesem Fall anwendbar;
wenn p(z,y) integrierbar ist, ist unter Uméhden die folgende Vorgehensweise
effizienter:

Bestimme einen Wett, fur 2 nach der Verteilung

Il y)dy
P = o, y)dedy

Danach bestimmy nach der Verteilung

__ p(@0,y)
[ p(zo,y")dy’

Dabei kann die Integration riatich auch numerisch geschehen.

Pao (Y)

4.4 Fehlerabsclatzung
Eine Monte-Carlo-Simulation mivV. Photonen kann als ein¥-fach wiederholte

Messung eines oder vieler Erwartungswerte aufgefalRt werden. Das Mel3ergebnis
ist der Mittelwert

== (4.13)

die Streuung einer Reihe von Messungen ist definiert als

N
;(% - z)*

R 4.14
s N1 (4.14)

Fur groReN ist N/N — 1 = 1, so daf sich die Formel vereinfacht zu
2o 2 ()’ (4.15)

N N2 7
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in der nur noch die Summe und die Quadratsumme der Einzelergebnisse vor-
kommen.

Solange jedes Photon das Gewicht 1 hat, kann man in guéteemng anneh-
men, dal3 die ZufallsdfieT’, also die Zahl der Photonen im Tabelleneintiagei
N-facher Wiederholung des Experimenteadom walk, poissonverteilt ist. Die
Varianz der Poissonverteilung ist gleich dem Erwartungswertion

VarT = ()N (4.16)

Der statistische Fehler inlaRt sich somit durch

/ T [T

abschatzen und ist proportional zZ —1/2.

Wenn Photonengewichte verwendet werden, muR eine zweite Tabéllan-
gelegt werden, die die Summe der Quadrate der Einzelergebnisgdt cumtial der
Fehler wird mit [4-15) berechnet.

Manche Mel3gifl3en, z.B. die Gesamtenergie der Photonen in der Tabelle, sind
gewichtete Summen mehrerer Tabellenéigé, z. B.:

Brotar = »_ B T, (4.18)

mit der mittleren Energié’; der Photonen im Tabelleneintrdg.

Zur Berechnung des statistischen Fehlers solchéR&r werden zuichst die
einzelnen Wertds2s? summiert; der Gesamtfehler ist die Wurzel aus dieser Sum-
me. Im Falle der Gesamtenergie wird GI-{4.15) zu

2 2.2 2 Ti(2) 7‘;'2
(AEtotal) = Z Ei S; = Z Ei M — ek (419)
4

wobei M hier die Zahl der eingehenden Tabellengigt ist.




Kapitel 5

Modellierung des
Strahlungstransports in der
Akkretionssaule

Die Emissionscharakteristik und das Spektrum eines leuchtschwadhdger-
pulsars werden im wesentlichen durch zwei Dinge bestimmt: Das Emissionsmuster
des Hotspots, und die Modifikation der Strahlung beim Durchgang durch das herab-
fallende Plasma. Die Simulation des Strahlungstransportes durch ein detailliertes
Modell der Akkretionsaule bildet den Hauptteil dieser Arbeit, der in diesem Ka-
pitel vorgestellt wird. Die Geometrie und die Emission des Hotspots dagegen wird
durch relativ einfache Annahmen wie z.B. eine konstante Dichte beschrieben, da
zuverissige Berechnungen zur Bisitung der Feldlinien in degbergangszone

am Alfvénradius nicht existieren.

Im folgenden wird zuachst die Modellierung der einzelnen Systemkomponen-
ten, die dabei verwendeten numerischen Verfahren und ihre Abbildung auf eine
Bibliothek von CH+-Klassen erkirt.

Anschlie3end werden die Ergebnisse vieler Simulationsrechnungen vorgestellt.
Ein Teil hiervon wurde im Rahmen des InternetprojektéBulsar@home” durch-
gefuhrt, dem das &chste Kapitel gewidmet ist.

53
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5.1 Modellkomponenten

Natirlich ist die Aufteilung eines so komplexen Systems wie einem akkretierenden
Neutronenstern in gewissem Maf3e wiiltkch; fir ein systematisches Veastdnis

ist es jedoch unabdingbar, es in abgeschlossene, handhabbare Teile zu zerlegen, die
einzeln ausgetestet und modifiziert werdémien.

Diese einzelnen Teile wurden als-&Klassen implementiert, die soweit wie
moglich voneinander unalingig sind. Diese wurden zu einer Klassenbibliothek
zusammengefal3t, die sicherlich auch bei anderen Berechnungen von Nutzen sein
kann.

Die wichtigsten dieser Klassen — und die ihnen zugrundeliegenden Modellan-
nahmen und Algorithmen — werden in defchsten Abschnitten beschrieben. Da-
neben gibt es noch viele kleine Hilfsklassen, die beispielsweise einen Ort, Vektor
oder ein Photon repsentieren. Eine komplette Liste aller Klassen wird in Anhang
B angegeben. Die Dokumentation der einzelnen Klassen und ihren Methoden ist in
den entsprechenden Headerdateien zu finden.

5.1.1 Neutronenstern

BasisklasseNeutronstar , abgeleitete Klasse®chwarzschildNeutron-
star , NonrelNeutronstar

Die globalen Rahmenbedingungen liefert die Neutronensternklasse; sidt enth
Parameter wie dessen Masse, Radius und Polmagnetfeld, und idirudée Be-
rechnung der lokalen Magnetfeldgte nach den Formeln in Abschnitt 3]4.3 zu-
standig.

Weiterhin bietet sie Funktionen zur Photonenverfolgung an, die allerdings le-
diglich die Photonen mit Hilfe der imachsten Abschnitt beschrieben Klasse in
ein rotiertes Koordinatensystem transformiert, wo ihre Bahn inideratorialebe-
ne liegt, und zur eigentlichen Integration der Bahnkurve an eine geeignete Klasse
weiterzugeben.

Zwei Varianten des Neutronensterns sind implementiert: ein klassischer, in dem
allgemeinrelativistische Effekte wie Rotverschiebung und Lichtablenkung nicht auf-
treten, und einer in Schwarzschildmetrik.

5.1.2 Transformation der Photonen insAquatorialsystem

KlassennamePTrafo .
Die Integration der Bahnkurve erfolgt in einem gedrehten Koordinatensystem,
in dem sich das Photon in daguatorialebene bewegt. Dadurch ist eine der Geod
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tengleichungen identisch éift; die Kosten hierifir bestehen in einer zatzlichen
Transformation, der das Photon bei jedem Integrationsschritt unterworfen wird.
Das neue Koordinatensystem wird zudem so @ty daf3 die Impulskomponen-

te p? positiv ist, es also zu gReren Azimutwinkeln hin propagiert.

Diese Drehung ist unaBingig davon, ob im flachen Raum oder in Schwarz-
schildmetrik gerechnet wird. Deshalb reicht hier eine einzige Klasse aus.

Die Umrechnung geschieht durch Betrachten des Dreiecks aus der Photonenpo-
sition, dem Magnetpol auf dem Neutronenstern, und dem Pol des gedrehten Koor-
dinatensystems auf der Einheitskugel. Sie erfordert nicht viel mehr als grundlegen-
de splarische Geometrie (Sinus- und Kosinaize), ist allerdings durch mehrere
notige Fallunterscheidungen etwadibersichtlich. Das gleiche giltif die Trans-
formation des Ausbreitungsvektors.

5.1.3 Photonenverfolgung

BasisklassePTracer , abgeleitete Klassemonrel _PTracer _RK Nonrel _-
PTracer , Schwarzschild _PTracer .

Integration der Bahnkurve in der Saule: Da zur Integration der optischen Tie-

fe entlang des Photonenpfades ein adaptives Verfahren notwendig ist, muf3 die In-

tegration der Bahnkurve innerhalb der Akkreticige beliebige Schrittweiten zu-

lassen. In den Klasséyonrel _PTracer _RKundSchwarzschild _PTracer

wird ein Runge-Kutta-Verfahren vierter Ordnung angewandt (z.B. Press|etal. (1992))
Gegeben sei ein System von Differentialgleichungen erster Ordnung,

W) fwn(a).. i @), 5.1)
X

Differentialgleichungendherer Ordnung@nnen stets auf ein System von Glei-
chungen erster Ordnung zuekgefihrt werden.

Es liegt ein Anfangswertproblem vor: Die Photonen starten an einer definier-
ten Position am Hotspot mit gegebener Energie. Die uaiagige Variable ist der
Geodatenparametek, die abkangigen sind die Koordinaten . Die naherungs-
weise Berechnung vom, (z;+1) = yn(x; + h) funktioniert folgendermafien:

kv = hf(zi,y(xi))
ko hf(zi+Nh/2,y(zi) + k1/2)
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ky = hf(zi+hy(e) +ks)
y”(l‘i.ﬂ) = yn(Tl)+]4)1/6+k‘2/3+k‘3/3+k‘4/6+0(h5)

Anschaulich tut dieses dieses Verfahren nichts anderes, als sich durch Auswer-
tung der Ableitung an mehreren Probepunkten an den Zielpunkt heranzutasten.

In der Schwarzschildmetrik tritt bei unbesahkten Bahnen allerdings das Pro-
blem auf, daf? die-Koordinate eines solchen Probepunktes kleiner als der minima-
le Abstand des Photons zum Zentrum sein kann, so daf3 die Wurzel in'GJ. (3.70)
nicht mehr existiert. Dies mul3 abgefangen werden. Zu diesem Zweck wird bei
der Initialisierung der Klasse mit dem zu verfolgenden Photon der Azimutwinkel
o, berechnet, bei dem das Photon dem Neutronensternadsten kommt. Dies
geschieht durch Auswertung des entsprechenden elliptischen Integrals. Die Glei-
chung [3270) #éir die radiale Komponente des Impulses wird folgendermaf3en aus-
gewertet:

. E;-o\/’l_ Lol f 1) sl -0 (62)

c

Dieses Verfahren hat sich in der Praxis gut Bavwt. Im Gegensatz dazu lie-
fern einige einfachere Aidsze ohne die Berechnung vgn (wie z.B. Nullsetzen
der Wurzel wenn ihr Argument negativ war) falsche Ergebnisse, zumeist entweder
Knicks in der Trajektorie oder Kreisbahnen um das Massezentrum.

Verfolgung ins Unendliche: Sobald ein Photon aus dea@e austritt, ist es nicht
mehr notwendig, dessen Bahnkurve PuriktPunktiber den Geaatenparameter
aufzuintegrieren. Als neue unalfgige Variable wird- verwendet. Die sich da-
durch ergebendenglichen Komplikationen und dererosung wurden bereits in
Abschnitti3Z=213 beschrieben.

5.1.4 Wechselwirkung zwischen Plasma und einfallender Mate-
rie

Basisklasseinteraction . Abgeleitete Klassersimple _ia , rebetzky _ia .

Die Berechnung des totalen Streukoeffizienten, der Ausbreitungsmoden und
der Richtung und Polarisation der Photonen nach der Streuung im Plasmasystem
geschieht in diesen Klassen. Dazu wird der entsprechenden Funktion die lokale
Dichte, Magnetfeldstrke und -richtung sowie die Daten des eingehenden Photons
Ubergeben.
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Die Berechnung der neuen Richtung erfolgt, indem dée( den Azimutwin-
kel gemittelte) differentielle Streuquerschritter den Winkeb zwischenk’ und
B aufintegriert wird, und zwarifr beide Moden getrennt. Nun wird eine Zufalls-
zahlim Intervall von[0 - - - k.0 + £m1] €rmittelt; hierbei bezeichnen dig,,,,,, die
Streukoeffizienten von Mode: nach Modem’. Wenn die Zufallszahl kleiner als
kmo iSt, wird dem gestreuten Photon die Polarisation 0 zugewiesen, ansonsten 1. Im
letzteren Fall wirdk,,,o von der Zufallszahl abgezogen. Schliel3lich wird die Rich-
tung aus der Verteilungif die entsprechende Polarisation mit dem in Abschnitt
Z37P beschriebenen Methode bestimmt.

simple _ia beschreibt isotrope Streuung mit dem totalen Querschpitt-.
In rebetzky _ia ist das Wechselwirkungsmodell aus Abschpitt 3.2.5 implemen-
tiert.

5.1.5 Emissionsregion

BasisklassenEmissionRegion , CapHotSpot . Abgeleitete KlasserFDCO-
HotSpot , PlanckHotSpot , FunnelHotSpot , TFDCOHotSpot, Table-
HotSpot .

Die Emissionsregion beschreibt die Erzeugung der Photonen. Sie bestimmt den
Ort, die Frequenz, die Polarisation sowie die Ausbreitungsrichtung nach Wabhr-
scheinlichkeitsverteilungen, die von verschiedenen Parameteémgéh knnen;

im einfachsten Fall sind das déffnungswinkel der emittierenden Polkappe und
die Akkretionsrate.

5.1.5.1 Zusammenhang zwischen Dichte, Akkretionsrate und Leuchtkraft

Die von aul3en vorgegebenen Parameter sind die Leuchtkraft im Unendlichen, die
Geometrie (Rhche) der Emissionsregion sowie Masse und Radius des Neutronen-
sterns. Aus diesendkinen die Dichte und Temperatur des Hotspots berechnet wer-
den. Dies geschieht im folgenden unter der Annahme, dal3 die gesamte kinetische
Energie des einfallenden Plasmas in Form von elektromagnetischer Strahlung emit-
tiert wird. Weiterhin wird angenommen, daf} die Plasmadidhtter den ganzen
Hotspot konstant ist; diese Einsénkung kann jedoch relativ leicht aufgehoben
werden.

Die Form des Hotspotsamgt auf komplizierte Weise von den Details des Ak-
kretionsstroms am Alfenradius ab. Da es diesliggich bisher kaum Modellrech-
nungen gibt, wurden verschiedenéplbmenologische Geometrien verwendet: Pol-
kappen, Ringe, und Teile davon. DiggEhe eines solchen Objektes mit einem in-
neren halberbffnungswinkel&i, einemauf3eren Winkeb, und einer azimutalen
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Ausdehnun@ < A¢ < 27 ist

A = 2r%(cos0; — cos0y) Ad (5.3)

Hieraus ergeben sich als Spezidié die Formeln iir Ringe A¢ = 2x) und
Polkappend; = 0, A¢ = 27).

Zur Berechnung des Zusammenhangs zwischen Leuchtkraft im Unendlichen,
Akkretionsrate und Dichte auf der Neutronensternobehi¢ niissen Effekte der
Schwarzschildmetrik mit einbezogen werden.

Die lokal gemessene Akkretionsrate am Hotspot ist

dM anHA(ﬂCdtL)
L7, dtr,

Hierbei istny die lokal gemessene Dichte der einfallenden Atomg,die
Dichte in ihrem Ruhesystem, undy die Masse eines Wasserstoffatoms. Ist ein
signifikanter Anteil schwererer Elemente im Strom vorhanden, so sind diese durch
einen entsprechenden Korrekturfaktor zullogsichtigen. Die Dichte wirdber die
gesamte FcheA als konstant angenommerilHrei fallendes Plasma gilt weiter-
hin 8 = \/rs/rundy = (1 — 32)~1/2,

Die im Unendlichen beobachtete Akkretionsrateigt= dM /dt mit dt =
~dtr; daher folgt

=npympgALc. (5.4)

M= lML (5.5)
Y

Die lokal gemessene Leuchtkraft an der Olzgetiile ist
dE .
Ly = TL = Mp(y— 1)02a (5.6)
L

die im Unendlichen gemessene ist

I dE  dEp/y
Cdt ydtg
Anschaulich bedeutet dies, daf? die Leuchtkraft auf dem Weg ins Unendliche
durch zwei Effekte geringer wird: gravitative Rotverschiebung und die Tatsache,
dafl3 Uhren in einem Gravitationspotential langsamer gehen.
Schlielich ergibt sich durch Einsetzen

=L/ (5.7)

) L ~
M=——— .
o (5.8)
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und

L Y

mpgABed vy —1 (5-9)

np =

5.1.5.2 Temperatur und Spektren

Zwei Typen von Spektren fanden Verwendung: ein Schwayzskrspektrum und

ein Potenzgesetz mHermi-Dirac-Cutoff (FDCO), ein pknomenologisches Mo-

dell, das kufig verwendet wird, um das Kontinuum bei Beobachtungsdaten zu fit-

ten (z.B[Kretschmar et al. (1998)). Aisglich gibt es eine Klasse, die das Spektrum

nicht aus einer analytisch gegebenen Verteilung, sondern aus einer Tabelle erzeugt.
In allen diesen Klassen sind die Dichte und Plasmageschwindigkeit auf der ge-

samten Hotspotiiche konstant, und damit auch die Temperatur und das Spektrum.

Planckspektrum: Die Temperatur ergibt sich aus dem Stefan-Boltzmann Gesetz:

L L 1/4
opT* = IL = T ~1,15- 107 (f) K mit op =567 10712
6

cm?2K*
Die normierte Wahrscheinlichkeitsverteilung zur Erzeugung von Photonen mit
einem Schwarzirperspektrum in einem Energiebereich wolis z ist

Zo

z2dx /x’de’ zo—oo 1 2%dx

1| = wme—1 (5.10)
0

mitz = hv/kpT und((z) = >_ 1/n*. Die Erwartungswert vom ist hierbei
n=1

xo
71_4

(x) = /xp(a:) dx =" 3003) (5.11)
0

Die erzeugten Photonen haben also eine mittlere Energiénjés 7. Bei den
praktischen Rechnungen gibt es eine obere Grenzfrequenz, bis zu der Photonen
erzeugt werden; die Integration wird numerisch auyef

Bei bekanntem Spektrum und Leuchtkrdft der Emissionsregion kann die
Photonenemissionsrate berechnet werden, die bei der quantitativen Auswertung
berbtigt wird:



60 KAPITEL 5. STRAHLUNGSTRANSPORT IN DER AKKRETIONSSAULE

Ly
<J?>/<JBT
N/T'py, entspricht der Zeif\t;,,,, die der Hotspot beitigt, um N Photonen zu

emittieren; anschaulich also die Zeit, diéwend der Simulation im System des
Hotspot vergeht.

Tpp = (5.12)

Potenzgesetz mit Fermi-Dirac-Cutoff: Diese Verteilung hat gegéber dem oft
zum Fitten beobachteter Spektren verwendeten Potenzgesetz, das ab einer bestimm-
ten Energie in einen exponentiellen Abfabergeht, den Vorteil, da delbergang
zwischen den beiden Bereichen glatter ist. Dadurch werden gewisse Artefakte bei
der Analyse verhindert. Es hat drei freie Parameter (plus Normierung): Den Index
«, der die Form des potenzgesétzhigen Teils angibt, dieutoff-EnergieE.;,
bei der der exponentielle Abfall beginnt, utg, 4, ein Parameteriir die Breite
desUbergangsbereiches zwischen Potenz- und Exponentialgesetz. Diese Parame-
ter werden in den Modellen von auf3en vorgegeben.

Die normierte Wahrscheinlichkeitsverteilurigy fdieses Spektrum ist

xo
™%z 'Y’
d = 5.13
pone = ) | [ (5.13)
0
Hierbei stehtr fUrE/Efold, L,Indl‘C = cut/Efold-
Die Parameter sind rein Aghomenologisch; Werte voR,.,; ~ 4Fq ~ 15
keV sindublich.
Der Erwartungswertifr « ist wiederum durch die linke Seite von G[-{5.11)
gegeben; die lokale Photonenemissionsrate nun
Ly,

Tppy = — % 5.14
P o B (5.14)

da die Photonen im Mittel eine Energie van) Fr,4 besitzen.

5.1.5.3 Emissionsort

Die Emission ist gleichf@Riguber die gesamte Hotspdatfihe verteilt. Daher ist die
Wahrscheinlichkeitir jedes¢ gleich grof3; der Polarwinkel ergibt sich aus der
Verteilung

sin 6

L A
p(0)do cos 0; —cos@ode (5.15)
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Mit der Transformationsmethode ergibt siebs § aus der gezogenen Zufalls-
zahlr zu

cos ) = cos; — r(cosf; — cosb,) (5.16)

5.1.5.4 Richtung

Bei isotroper Emissiondngt die spezifische Intenait/,, nicht von der Richtung
ab. Die Zahl der emittierten Photonen &V = dE/(hv) = I, /(hv)dv dA, dS2.
WegendA, ~ cos?d unddQ = sind dd dy ergibt sich eine Wahrscheinlichkeits-
verteilung fir den Winkel zwischen Ausbreitungs- und radialer Richtpfi dv =
sin ¥ cos ¥ di¥, oder

p(p)dp = pdp (5.17)

mit 4 = cos ¥ € [0, 1], da naiirlich keine Photonen erzeugt werden sollen, die
in den Neutronenstern hineinfliegen. Das Transformationsverfairehdann auf

=T (5.18)

Die Komponenten des Einheitsvektors, der in die Richtung der Photonenaus-
breitung zeigt, ergeben sich zu:

k" = cos? (5.19)
K = sindcose (5.20)
k? = sindsing (5.21)

p ist gleichverteilt im Bereich vof; 2.

5.1.5.5 Trichterformige Emissionsregion

Im Kraus (2001) wird die Abstrahlungscharakteristik einer Akkretianes die die

Form eines radialen Trichters hat, berechnet. Die Motivation inievbren Model-

le von[Basko und Sunydey (1975, 1976), in denen angenommen wird, dal’ — eine
entsprechend hohe Akkretionsrate vorausgesetzt — das Plasma oberhalb der Neutro:
nensternoberdiche abgebremst, aber weiterhin durch die Magnetfeldlinien einge-
sperrt wird. In dieser Region ist die Dichte des Plasmas aufgrund dessen langsamer
Geschwindigkeit sehr viel gf3er als in der Freifallzone. In derdNe der Neutro-
nensternoberdiche kann eine solche Geometrie grob durch einen radialen Trichter
angerhert werden (Ablj—5.1).
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optisch diinnes
Plasma

Magnetfeld—

r optisch
~_S§ —~dichter
Trichter

Abb. 5.1: Querschnitt durch ein um eine optischirsthe Freifallzone erweitertes
Trichtermodell von U. Kraus: Die \&hde eines optisch dichten Trichters emittieren
und absorbieren die Photonen.
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Der Trichter erstreckt sich bis zurdHer,, + r;. Er hat einen innere®ff-
nungswinkel vord;, einenaul3eren vold,,. Die Photonen werden von denaiden
emittiert. Hierbei wurden vop Kraus (2001) die gravitative Lichtablenkung und die
Abschattung der Emission durch den Trichterllodsichtigt.

Die Ergebnisse von U. Kraus sollten mit einer Monte-Carlo-Simulatiorgbest
tigt werden. Im weiteren sollten die schon vorhandenéhigkeiten des Codes
dazu verwendet werden, ein detaillierteres Modell zu simulieren. Die wichtigste
Erweiterung ist die Zone optisclildnen, frei fallenden Plasmas, die oben auf dem
Trichter aufgesetzt wird (Abl. 5.1), so daR Streuung der Photonen am einfallen-
den Plasma mitbécksichtigt wird. Dazu war esatig, dem Trichter eine endli-
che Dicke zuzuschreiben. Der Einfachheit halber wurde abermals angenommen,
daf die Vidnde des Trichters ein thermisches Spektrum emittieren, wobei sie ver-
schiedene Temperaturen habdmken, da digéulRere Wand relativ frei abstrahilt,
wahrend die innere viele Photonen, die von ihr emittiert wurden, wieder absorbiert.
Die Temperaturen werden dabei von auf3en vorgegeben.

Zahl der innen/auflen entstehenden Photonen: Die Wahrscheinlichkeip; =
1—p,, €in Photon vom inneren Rand deiule zu emittieren, mul3 so gahlt sein,

dafR sich am Ende die richtigen Leuckitie bzw. das richtige Ve#itnis der ab-
gestrahlten Energidif innen und auf3en ergibt. Mit dem Stefan-Boltzmann-Gesetz
ergibt sich

L; = opTiA; (5.22)
Andererseits mul3 auch gelten

Np;
Atsim

mit der Photonenemissionsrdfeaus Gl. [5:12), und der Zahl der simulierten
PhotonenV. Dies fuhrt auf

Li = 1—‘1<l‘>l€BTz =

(x)kpT; (5.23)

Np;
Atsim

und analog iir die auBere Wand. Die Konstanté¥, op, (x), kg und Atg,
sind in beiden Bllen gleich. Ihre Elimination ergibt

O’pT;lAi =

<I’>I€BT1‘, (524)

il (1—pi)To
R = (5.25)

und schlief3lich
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T3 cos,]

5.1.5.6 Emissionsort

Der Ort der entstehenden Photonen ist bei allen Varianten glé@lytiber die
gesamte Rche verteilt. Dabei wird nicht biécksichtigt, da3 der Trichter eine end-
liche Ausdehnung in radialer Richtung besitzt - strenggenomnigtenman bei
der Emission die verschiedenen Eigenzeiténjédes Fhchenelement beachten.
Bei hinreichend kleinen Trichtern kann dies jedoch ohne allzu groRen Fehler ver-
nachhssigt werden.

Da der Trichter nach oben breiter wird, ist die Wahrscheinlichkeit, an einem
gegebenen Ort ein Photon zu emittieren, proportional zu dessen Radialkoordinate
r:

2r

p(r)dr = (o (5.27)
Dies fuhrt auf die Vorschrift
r = \/7“721 +ax[(ry +1)? —r2] (5.28)

5.1.5.7 Richtung

isotrope Emission: Bei isotroper Emission ergeben sidlr fden Winkel§ zwi-
schen der Ausbreitungsrichtung und der Normale zur Trichterélobe die glei-
chen Formeln wieifr 9 in Abschnitt5.T.54;iir die Komponenten gilt dann

k" = sindcosy (5.29)
K = +cosd (5.30)
k? = sindsing (5.31)

 ist wiederum gleichverteilt zwischen 0 urdr, bezeichnet jetzt aber den
Azimutwinkel senkrecht zur Trichterobeifihe. Das Vorzeichen vad ist positiv,
wenn das Photon von déuReren Wand emittiert wird, und negativ im Fall der
inneren.
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Emission bevorzugt in Magnetfeldrichtung, I,, ~ sin? 3: Daneben wurden
verschiedene gerichtete Emissionsmodelle programmiert. Im ersten daypma-ist
sin® 3, mit dem Winkel zwischen Ausbreitungs- und Radialrichtung, die grob
mit der Magnetfeldrichtungbereinstimmt. In diesem Fall ist

sin?3=1—(k")>=1— (sindcos p)? (5.32)
Daraus folgt eine Wahrscheinlichkeitsverteilung, die sowohldals auch von
 abrangt:
p(8,¢)dd dp ~ sind cos ¢ (1 — (sin d cos ¢)?) (5.33)

Um zurachst zu bestimmen, wird GI[{5-B3)ber alley integriert, und danach
zur unabkngigen Variableu = cosé Ubergegangen. Dies liefert die normierte
Verteilung

p(p)dp = %u(l +4?) (5.34)

Integrieren und umkehren liefert die BestimmungsvorscHiifof
p=N1+3r—1)2 (5.35)

Zur Bestimmung vorp wird GI. (6-38) nun so skakiert, daf3 sie eine normierte
Wabhrscheinlichkeitsverteilung darstellt:

1+ cos? p(cos? 6 — 1)
d =
ps(¢)de (1 + cos? §)

(5.36)

Diese ist leider nicht analytisch umkehrbar; daher winehit dem Ablehnungs-
verfahren bestimmt. Hieiif wird zurachst eine obere Schranke bégt; der hierzu
notwendige Maximalwertr (1 + cos® §))~! von (5.36) ist leicht zu berechnen.

Emission bevorzugt in Magnetfeldrichtung, I, ~ sin* 3: Eine noch sirker
gerichtete Emission et man, wenn mat, ~ sin? 5 verwendet. Die Herleitung
verlauft genauso wie im vorigen Abschnitt, und ist unter Zuhilfenahme von Maple
kein groRes Problem. Deshalb seien an dieser Stelle nur die fertigen Formeln ange-
geben.
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Q = 2974 7507 + 202512
S = 100 + 540r + 12Q
M S3 32293
B <(25 135 + 3Q)M3> s

= 5o (5.37)

(1 + cos? p(cos? § — 1))2
de=141 5.38
p(p)de (3 + 2cos? 0 + 3cos d) (5-38)

Das 1ir das Ablehnungsverfahren ligigte Maximum dieser Verteilung ist

4

(3 + 2cos? 0 + 3 cost ) (5-39)

Strahlungsreibung — Emission mit Lorentztransformation: SchlieBlich kann
eine anisotrope Emission der Trichterwand auch durch die Plasmabewegung selbst
verursacht sein: Da der Trichter optisch dicht ist, werden die Photonen ititgef
In denaulieren Bereichen kann die Abbremsung durch den Strahlungsdruck we-
sentlich geringer sein, so dal3 sich das Plasma dort mit einem signifikanten Anteil
der Lichtgeschwindigkeit bewedt (Lyubarskii und Sunyaev, 1988). In diesem Falle
kann man davon ausgehen, daf3 die Emission zwar im Plasmaruhesystem isotrop
ist, aber nicht im ruhenden Lorentzsystem.

Dieses Modell ist sehr einfach zu implementieren, indem man die Photonen
nach der isotropen Erzeugung einem Lorentzboost mit der Plasmageschwindigkeit
unterzieht.

5.1.6 Akkretionssiule

Basisklasseaccretion _column . Abgeleitete KlassenAccColVarHsDen-
sity , AccColShock , FunnelColumn .

In der Akkretionsaule findet der Strahlungstransport (Integration der optischen
Tiefe, Streuung der Photonen) statt; diese Komponente stellt daher dasiidierzst
der Simulation dar. Weiterhin sind hier die wichtigen Funktionen zur Berechnung
der Plasmageschwindigkeit und -dichte implementiert.
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5.1.6.1 Geschwindigkeitsfeld: Freifall@herung

Nimmt man an, daf} die Geschwindigkeit des Plasmas weit vom Neutronenstern
entfernt (in der Akkretionsscheibe) klein ist, so ist ihr Betrag nur vom &énfs

r/rs abhangig, da das Magnetfeld zwar die Bahnen der Elektronen und Protonen
auf dessen Linien einscimkt, den Teilchen selbst aber keine Energidifatifoder
entzieht. Auf diese Weise sind an jedem Ort Geschwindigkeit und Richtung der
Teilchen gegeben.

Dies fuhrt auf
u® = (ul,u",u?, u®)
¢ 1
BT
o= — 5.41
u B, ,/ (5.41)
BH Ts
0 r
= ¢c—=—— 5.42
u CBL R 77 ( )
uw = 0 (5.43)

(Kraus$,[1992). In der normierten Basis des lokalen (relativ zum Neutronenstern
ruhenden) Lorentzsystems hat sie die Komponenten

uh = c; (5.44)

VI=rg/r
, 1 BY
up = WBL[ (5.45)
g = ot [ (5.46)
b \/1—7”5/7“BL '

uw = 0 (5.47)

Den Betrag des Plasmageschwindigkeit im lokalen Lorentzsysteat enan
folgendermalRen:

oo_ds _dsjdty () + (W) /— /2G 2GM,
o, T dr dr T Wb e
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Dies ist genau der Wert der Geschwindigkeit im klassischen Rl F/r, =
2,5, was einer Neutronensternmasse von 1,4 Sonnenmassen und einem Radius von
10,5 km entspricht, ergibt sich~ 0,6c.

5.1.6.2 Dichte

Ebenso wie der Ausdruckif die 4-Geschwindigkeit wurde auch das Dichtefeld
von|Kraus (1992) berechnet. Dabei geht man von der kovarianten Koatisylei-
chung aus:

(np(@)u” (2)),, =0 (5.48)
Fuhrt man die Differentiation in der Schwarzschildmetrik durch, sé@krhan:

0 L0
E(”Pw) + %(npua) +2/r(npu”) + cot O(npu’) = 0.

Wenn man nun die obigen Forme[n(5.40) kis{p.43) einsetzt und die Antisym-
metrie des Feldatketensors ausnutzt, kommt man zur folgenden Gleichung:

0 (np [rs\ 0 (np |rs

Das bedeutet, daRR der Ausdruck in den Klammern entlang einer Feldlinie kon-
stant ist. DamitdRt sich die Gleichung entlang einer Magnetfeldlinie integrieren,
und es ergibt sich die folgende Erhaltundgdgg auf den Feldlinien:

np Ts
B\ K, (5.50)

Somit kann die Dichte an jedem beliebigen Punkt innerhalb der Akkretotes
berechnet werden, indem man zghst die Feldlinie mit Gleichun(3]81) an den
Hotspot verfolgt, aus der dort bekannten bzw. vorgegebenen Dichte die Konstante
K, bestimmt, und diese in die naeh aufgebste Gleichung[{5:50) einsetzt. Um
die Dichte im lokal ruhenden Lorentzsystem zu erhalten, muf3 man den erhaltenen
Wert noch mity multiplizieren.

5.1.6.3 Allgemeineres Geschwindigkeits- und Dichtefeld

Ab einer bestimmten Leuchtkraft beginnt der Strahlungsdruck, das Plasma schon
oberhalb der Neutronensternobacte abzubremsen; die Freifaherung ist also

nur fir geringe Leuchtkifte diltig (Basko und SunyaeV, 1976). Da die Plasma-
geschwindigkeit eine wichtige Rolle im Strahlungstransport spielt, ist es sinnvoll,
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verschiedene Geschwindigkeitsfelder zu simulieren, um sich ein Bild von den Aus-
wirkungen hiervon zu machen.

Im einfachsten Fall &ingt die Geschwindigkeit auch weiterhin nur voab und
ist parallel zu den Magnetfeldlinien. Gibt map(r) vor, so sind die Komponenten
vonu® durch die folgenden Bedingungen festgelegt:

ugu® = —c?

v _ B

u, B
(up)? + (uf)?

R T

u%: = 0

Wird diese Vierergeschwindigkeit in die Kontinaisgleichung[{5-1.9.2) einge-
setzt, er@ilt man analog zur Berechnung im vorhergehenden Abschnitt eine Erhal-

tungsgbRe, die @ir vy, = /(rs/7)c in (6.50)ubergeht:

_ne e [ (rs/r)
K, = BL( L/c) T (w,/0)? (5.51)

Um die Auswirkungen des Strahlungsdrucks zu testen, wurde ein sehr verein-
fachtes Abbremsungsmodell implementiert, in dem die Geschwindigkeit des Plas-
mas gleich der Freifallgeschwindigkeit multipliziert mit eirertan-Funktion ist
(vgl. Abb.[522).

o(r) o (r) = (arctan U rsh) - (5.52)

Wsh 2

Die Parameter, und wg, bestimmen die Lage und Breite des Schocks. Die
Form der Funktion wurde durdh Riffert (I988) motiviert, ist aber ansonsten will-
kirlich gewahlt. Es wurden auch keine Effekte aufgrund déhéren Temperatur
des Gases nach der Abbremsungdlksichtigt; im Modell sind einzig und allein
die Auswirkungen der verringerten Geschwindigkeit (Lage der Zyklotronlinie) und
der dadurch @éheren Dichte (mehr Streuung) enthalten.
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arctan-thktlon ‘
Freifallgeschwindigkeit vg/c -------
1r modifizierte Plasmageschwindigkeit --------

0.75

Vivg

0.5 | o :

0.25

n (TshWsp) — Tsn  (TsnWen)
r

Abb. 5.2. Sehr einfaches Modell der Abbremsung des einfallenden Plasmas, bei-
spielsweise durch einen stol3freien oder radiativen Schock.

5.1.6.4 Bahnverfolgung und Integration der optischen Tiefe

Die Integration der optischen Tiefe erfolgt mittels eines adaptiven Verfahrens: Zu-
nachst wird die Bahnkurve des Photons, das sich anr®«findet, einen Schritt
A aufintegriert (s. Abschniff5.1.3). Nun wird an der neuen Positialer Streu-
koeffizientx berechnet. Danach werden verschiedene Bedingungen ausgewertet,
die beurteilen, ob die Schrittweite hinreichend klein war. Ist dies der Fall, wird
der Schritt akzeptiert, und die in diesem Schritt durchquerte optische Ziefaur
Gesamttiefe addierAr ergibt sich aus
QAG ; GAGOLI N (5.53)
C

kr, ergibt sich durch eine Lorentztransformation aus dem im Plasmaruhesystem

berechneten Wer[ (Pomraning, 1973):

dr
AT~ —A\ =
T

_ Kp i _ |
=g M 5% ! (5.54)

Diese Gleichung edt man auch aus der Forderudgy, L dr = kds =
k(c/E)d\, da der Bahnparamet@rund die optische Tiefe Lorentzskalare sind.
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Der erste Schritt erfolgt mit einer Schrittweite von @,1 Nach jedem Schritt
werden die folgenden Bedingungen ausgewertet; sobald eine daudhist;fwird
die Schrittweite halbiert und der Schritt wiederholt. Diese Bedingungen sind:

1. Die Resonanz wurde mit einem Schritt, deigr als die einem vorher fest-
gelegten Bruchteil der Resonanzbreite entsprechende Weitélveaschrit-
ten. Diese Weite wird wie folgt berechnet:

m [ | ds dA -

eN |dB ds

mel’
eN

k(ﬁB)h%

A>\rcs = = A)\rcs =

T"ist die Breite [3-49) undv = 20 die Zahl der Schritte, in die die Resonanz
aufgebst werden soll.

2. Ein lokales Maximum der Magnetfel@ske wurdeliberschritten, wobei die
gesclatzte Feldstrke am Maximum entweder mindestens 7éhér als am
Ort nach dem Schritt ist, oder eine Resonanz zwischen dem Ort vor oder nach
dem Schritt und dem Ort des Maximums liegt.

Das Kriterium, ob ein Maximum zwischen dem QrEvor und nach dem Schritt
vorliegt, ist ob sich das Vorzeichen vaiB/d\ = k(V B)(hwy, /c) geandert
hat.

Minima der magnetischen Feldske treten innerhalb der Akkretioriade
entlang der Photonenbahnen nicht auf, da derémritnung hinreichend klein
ist, und das Feldatkemaximum auf der Magnetfeldachse liegt.

3. Das Photon tritt mit einem Schritt, derofer als eine festgelegte minimale
Schrittweite ist, in den mit Materie géften Teil der Akkretionsaule ein
oder aus ihm aus. Ein Wert vaiz,,;,, = 1m hat sich als ausreichend klein
erwiesen.

4. Der Streukoeffizient hat sich mehr als 25% gadert.

Nachdem ein Schritt akzeptiert wurde, wiiberpiift, ob sich der Streukoef-
fizient dabei um weniger aldiff Prozent gandert hat; ist dies der Fall, wird die
Schrittweite im chsten Schritt verdoppelt.

5.1.7 Reprozessierung auf der Neutronensternobeéthe

BasisklasseReprocession . Abgeleitete KlassemoReprocession |, dif-
fuseReflection , LocalTReproc



72 KAPITEL 5. STRAHLUNGSTRANSPORT IN DER AKKRETIONSSAULE

Ein Teil der Strahlung wird auf die Neutronensternoléetile zuickgestreut
und dort reprozessiert. Um den hiervon ausgehenden Effekt ali#nsohwurden
verschiedene einfache Modelle implementiert:

1. Absorption der Strahlung (keine Reprozessierung)

2. diffuse Reflexion: eine neue Richtung und Polarisation werdeilligufiso-
trop) bestimmt

3. thermische Reprozessierung: Die Olgatfle wird in ein Gitter aufgeteilt.
Wahrend der Simulation wird mitprotokolliert, wieviel Energie auf jedes
Flachenelement trifft. Am Ende wird diese Energie mit einem Schvierzk
perspektrum und isotroper Richtungsverteilung emittiert und ggf. durch die
Akkretionssule verfolgt.

5.2 Ergebnisse

In diesem Kapitel werden die Resultate einiger Simulationsrechnungeargrert.
Dabei werden zuichst die Ergebnisse zu einem Parametersatz detailliert vorge-
stellt und analysiert: Den Anfang machen einige KonsidibrAegungen, danach
werden Strahlungscharakteristiken und Spektren und dereéniidkeit von der
Polarisation, der Zahl der Streuungen, Energie und Richtung beschrieben.

In den weiteren Abschnitten werden einzelne Parameter und Modellkomponen-
ten modifiziert und die Auswirkungen dieser ¥aderungen beschrieben.

5.2.1 Ein Modell im Detall

Die Parameter des Basismodells sind in Tah. 5.1 aufgelistet.

Fur die meisten der folgenden Darstellungen wurden die Ergebnisse einer XPul-
sar@home-Rechnung mit etwa zwei Milliarden Photonen verwendet. Allerdings ist
die Temperatur bei ansonsten gleichen Parametern in diesen Modellen aufgrund ei-
nes Programmfehlers etwa 10% geringer als die sich durcboelegungen aus
dem vorigen Kapitel ergebenden Werte. Da digberlegungen den Energieverlust
des Plasmas bei der Streuung von Photonen nicht einschliel3en, ist die so erhaltene
Temperatur jedoch zu hoch; dies wird irdalhsten Abschnitt genauer@utert. In-
sofern ist der systematische Fehler, der durch die Verwendung der XPulsar@home-
Ergebnisse entsteht, nicht vieldfger als der, der in den Modellen mit déteren
Temperatur vorhanden ist; demgetbar ist der Gewinn atUbersicht durch den
praktisch nicht mehr vorhandenen statistischen Fehleadtgiich.
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Eine andere Einschnkung der XPulsar@home-Daten liegt in der Tatsache,
dalRd dort nur Photonen bis zumfffachen Energie des Maximums des Planckspek-
trums erzeugt wurden; eine weitere, dal3 die Polarisation der entkommenden Pho-
tonen nicht mehr reproduziert werden kann. An Stellen, wo die Gefahr besteht, daR
dadurch Ergebnisse vatécht werden &nnen, wurden neu berechnete Daten ver-
wendet, die allerdings eine deutlich schlechtere Statistik haben. Wo dies der Fall
ist, wird explizit darauf hingewiesen.

Parameter | Wert

Tn 8,4 km

Leap 4-107W

Bpol 2,6-1012 G

M,, 1,4 Mg,

0 50
Hotspotgeometrie Polkappe
Eingangsspektrum Schwarzkrper
Ts/Tn 0,49
Plasmaruhedichte am Hotspp®2,61-1023m 3
Akkretionsrate 155 Milliarden t/s
Leuchtkraft am Hotspot 7,87-10%" W
Hotspottemperatur 16,9 MK (kT =1,46 keV)
Hotspotfhche 3,4 kn?

vgs = Bus - ¢ 0,7¢

= (1= ) 14

Tabelle 5.1 Parameter des Basismodells. Die Werte in der unteédfid-tler Tabelle
lassen sich aus den Parametern in der oberen berechnen.

5.2.1.1 Energiebilanz und Konsistenz des Modells

Um Energiemengen und Leuch#ifte zu vergleichen, mu3 man sich Zchst auf

ein Bezugssystem festlegen, auf das man die88@&r bezieht. Hierbei bieten sich

vor allem das System des unendlich fernen Beobachters und das lokal ruhende Lor-
entzsystem am Hotspot an. Der Zusammenhang zwischen Leaftbtkin diesen

zwei Systemen ist

Lyus

Lo = - (5.55)
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(GL. (B1)). Im folgenden werden beide Systeme verwendet. Die Analyse erfolgt
nicht mit XPulsar@home-Daten, da dort keine Statistiken zur Reprozessierung und
zum Energiébergang zwischen Elektronen und Photonefilgefwvurden.

Von den4 - 1027 Watt, die das System ohne Wechselwirkung mit dem einfallen-
den Plasma ins Unendliche emittiereiingle, entkommen 3,802” W ungestreut;
die gesamte Leuchtkraft des Systems im Unendlicheribe®;6-10%7 W. Die feh-
lenden etwa zehn Prozent werden auf den Neutronenstdinkgestreut.

Eine Simulation ist dann konsistent in dem Sinne, daf? die Energiebilanz der
Emissionsregion ausgeglichen ist und sich somit ihre Temperaturamdett, wenn
die dem System ausa8le und emittierendem Hotspot zuigefte Energie gleich
der ist, die diesem System verlorengeht.

Photonen, die an Plasmaelektronen streuen, entziehen diesen kinetische Ener-
gie. Dieser Energigbertrag geht verloren, wenn die Photonen ins Unendliche ent-
kommen oder aul3erhalb der Emissionsregion auf den Neutronenstern auftreffen.
Wird das Photon dagegen in den Hotspotimlgestreut, so bleibt die Energie im
System. Bei oben angegebenen Parametern haben die gestreuten und ins Unendli-
che entkommenden Photonen vor der Streuung eine auf-, bezogene Leucht-
kraft von etwa 1,7.026 W, und danach 2;80%¢ W. Diejenigen, die ziirckgestreut
werden, haben vorher 4/%2% W, danach 14,8026 W. Der Gesamtenergieverlust
betiagt also etwa 1,102 W.

Energie wird gewonnen, wenn ein emittiertes Photon in den Hotspatkur
gestreut wird. Dabei spielt der Energlertrag bei der Streuung keine Rolle, da
dieser Teil der Photonenenergie ohne die Streuung durch das einfallende Plasma
auf den Hotspot transportiert werderfiinde; der maf3gebliche Beitrag ist die Ener-
gie, die die Photonen von vornherein bei der Emission haben. Dies sind in diesem
Fall 4,410%6 W.

Im lokalen System an der Neutronensternoketfe emittiert der Hotspot eine
Leuchtkraft von 7,87.0%7 W. Insgesamt stehen dem System also etwa 8% weniger
Energie zur Verfigung, als zur Aufrechterhaltung der Temperaturdbie wirden.
Konsistentere Ergebnisse sind von einem System zu erwarten, in dem die Hot-
spottemperatur um soviel geringer ist, daf? die abgestrahlte Leistung um diese 8%
kleiner wird.

Da L ~ T*ist, ware die Temperatur um etwa 2% zu senken. Da dies kaum
sichtbare Auswirkungen auf Spektrum und Abstrahlungscharaktergtti, vurde
ein solcher Versuch nicht unternommen.

Strahlungsdruck: Als nachstes wird die Abbremsung des Plasmas vor dem Auf-
treffen auf dem Hotspot untersucht: Verliert das Gas einen signifikanten Anteil sei-
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ner kinetischen Energie durch Streuung mit den Photonen, so ist dessen Geschwin-
digkeit an der Neutronensternobadhe kleiner alsg = (r,/r)'/2. In diesem
Falle ware das Modell inkonsistent.

Die Energie, die das Plasma verliert, ist gleich der Energie, die die Photonen
gewinnen. Durch Mitprotokollieren und Vergleich der Photonenenergien am Start
und am Ende (d.h. beim Wiederauftreffen auf die Neutronensternabtleefbder im
Unendlichen) kann man hiéler quantitative Aussagen macheniméch muf3 die
Leuchtkraft der entkommenden Photonen dazu wiederum auf das ruhende Lorentz-
system an der Neutronensternokimfie umgerechnet werden. Damit ergibt sich
ein Energieverlust von 2,027 W. Dies ist etwa ein Drittel der kinetischen Energie
des frei einfallenden Plasmas, was wiederum bedeutet, dafd die Geschwindigkeit
gegetiiber der Freifallgeschwindigkeit maximal um etwa 15%, also von ay#
0,6¢c verringert ist. Ein Wert in dieser @Renordnung ist auch zu erwarten, da die
Plasmageschwindigkeit nahezu antiparallel zu der Ausbreitungsrichtung der Pho-
tonen ist.

Nach den Untersuchungen vpn Kra(s (1992, S. 56ff) steigt der auf das Plasma
wirkende Strahlungsdruck in derae der Neutronensternobadhe stark an, ei-
nerseits weil dort Materie- und Strahlungsdichte d@mhsten sind, andererseits als
Folge der Randbedingung: Am Start geben alle Photonen, die dort resonant sind,
einen Teil ihrer Energie und ihres Impulses an das Plasma ab; ein guter Teil der
Photonen, die in @f3eren hen resonant werden, wird dagegen schon auf dem
Weg dorthin gestreut, so daf? sich der Imfibksrtrag auf eine breitere Zone ver-
teilt. Fir Leuchtkafte in der GoRenordnung des Basismodells ist die durch den
Strahlungsdruck ausgbte Kraft nur direkt an der Neutronensternolsafile mit
der Gravitation vergleichbar, so daf? sich das Plasma bis knafipatgoraktisch
ungebremst im freien Fall befindet; bei der zehnfachen Leuchtkraft gleichen sich
Gravitations- und Strahlungskraft dagegen bereits etwa zwei Kilometer oberhalb
der Neutronensternobeifihe aus. Der letztere Fall liegt damit klar aul3erhalb des
Glltigkeitsbereiches dieses Modells.

Um die Auswirkungen eines v@nderten Geschwindigkeitsprofils abzuéich
zen, wurde ein plinomenologisches Stolimodell entwickelt (Abschpitt 5]1.6.3).
Die Ergebnisse hiervon werden weiter unten im Abschnitt 5]2.2.6 vorgestellt.

5.2.1.2 Strahlungscharakteristik

In Abb. 523 ist die Gesamtabstrahlungscharakteristik des Systems im Unendlichen
gezeigt, und zwalillr eine einzelne und die Summe zweier gadmrliegender Pol-
kappen. Die Akkretion erfolgt vom obereren Rand her. Aufgetragen ist die Leucht-
kraft pro Raumwinkel in Watt pro sterad, d.h. die Radien sind proportional zu den
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vom Beobachter gemessenen Intéitsit.

Bei dieser Art von Darstellung ist — insbesondere beim Vergleich verschiedener
Modelle — zu beachten, dal3 die Gesamtleuchtkraft des Systems nichts mit dem
Flacheninhalt des Polardiagramms, oder gar dem Volumen des Rotétipassk
der bei Drehung des Diagramms um die Magnetfeldachse entsteht, zu tun hat:

. dL
Liotal = /sm@df) do <dQ> (5.56)
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A = [a8 (m) (557)
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Dies wird insbesondere dadurch deutlich, daf3 in Abb. 5.3 dieHd innerhalb
der Linie mit den zwei Kappen mehr als doppelt so grof3 ist wie die innerhalb der
einen Kappe.

Zum Vergleich von Leuchtlften und zur Analyse der abgestrahlten Energie
einzelner Komponenten ist es aringtigsten, die Leuchtkraft pro Raumwinkel
gegenu = cos @ aufzutragen, denn dann gilt wegéfd = dud¢ fur die Fache
unter dem Graphen
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Ein weiterer Vorteil dieser Darstellungsweise ist, dal3 die Breite z.B. des Peaks
bei 180° proportional zu dem von ihm eingenommenen Raumwinkel — und damit
die Wahrscheinlichkeit, ihn zu beobachten — ist.

Solch ein Diagramm ist in Abbildung%.4 gezeigt. Zur besseren Anschauung
sind am oberen Rand noch einige Winkel in Grad beschriftet. Diese Darstellung
hat allerdings den Nachteil, daRR die interessanten Regionef &m)° undf =
180° nur sehr schmal sind. Indem mdngegené auftragt, werden diese besser
aufgebst (Abb[5.p) — allerdings ist niatich die FEche unter der Kurve nicht mehr
proportional zur Leuchtkraft.

In all diesen Abbildungen ist deutlich zu erkennen, dafkfeine Winkel, wo
die Photonen derahgsten Weg durch das Plasmaimkiegen niissen, ein grol3er
Teil der Strahlung aus der Sichtlinie herausgestreut wird. Dy tvesentlich die
Zyklotronresonanz bei, denn die Magnetfetatke nimmt mit etwa—3 ab, so daR
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Photonen, die sich weite Strecken innerhalb derl&bewegen, eine grol3e Chance
haben, an einem Ort resonant zu werden.
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Abb. 5.3: Gesamtstrahlungscharakteristik £ine (durchgezogene Linie) und zwei
Polkappen (gestrichelte Linie) als Polardiagramm. Die Richtuag0 ist oben.

In Abb. 5.6 erkennt man die Herkunft der einzelnen Komponenten: Die in die
obere Hilfte entkommende Strahlung besteht fast ausschlie3lich aus ungestreuten
Photonen, sthrend die gestreuten vorwiegend zu grof3en Winkeln hin entkommen.
Bei den ungestreutei@lit auf, dal3 sie bis hin zu einem Winkel nat@9° sichtbar
sind, und nicht nur bi®0° + 6,. Die Ursache hieffr ist natirlich die gravitative
Lichtablenkung.

Die gleiche Ursache hat die seltsame Richtungsverteilung der gestreuten Pho-
tonen: Durch die hohe Plasmageschwindigkeit werden sie inalde Bevorzugtin
Richtung des Neutronensterns gestreut. Viele von ihnen treffen auf den Neutronen-
stern auf und werden dort reprozessiert (und fallen so aus der Simulation heraus);
diejenigen, die den Neutronenstern verfehlen, werden durch das starke Gravitati-
onsfeld zu grof3en Winkeln hin abgelenkt (siehe z.B. Pechenick etal] (1983), Riffert
und Viesaros [1988), Kraus (1997)) und fokussiert.

Teilt man die Strahlungscharakteristik nach der Polarisationsmode auf, so sieht
man, dal3 in den abgestrahlten Photoiiber weite Bereiche beide Moden etwa
gleich stark vertreten sind (Abp—5.7); signifikante Unterschiede gibiirekléine
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Abb. 5.4: Gesamtstrahlungscharakteristilar feine und zwei Polkappen als xy-
Diagramm,L gegenu = cos 6.
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Abb. 5.5. Gesamtstrahlungscharakteristilar feine und zwei Polkappen als xy-
Diagramm,L gegery.
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Abb. 5.6. Abstrahlung einer Polkappe, sortiert nach ungestreuten und gestreuten
Photonen.

Winkel 6, da fur diese — zumindest bei kaltem Plasma — nur der Streuquerschnitt
fUr die eine Mode resonant wird.

Zum Abschlul3 dieses Abschnittes wird die Energigatgiigkeit der Strahlungs-
charakteristik betrachtet. Dazu werden die Photonen in 1 keV breite Enénglieb
einsortiert und geplottet. Das Ergebnis ist in Apb] 5.8 zu sehen. Die Maxima der
Kurven wurden jeweils auf 1 normiert, um die %aderung der Form deutlicher
darzustellen. Gut zu erkennen ist eine Verschiebung von ungestreuten zu gestreuten
Photonen (d.h. zu grof3en Winkeln) mit ansteigender Energie, was die Ergebnisse
des vorausgehenden Abschnittes agegt.

Der Winkelbereich, aus dem die meisten Photonen durch das Plasma in der Ak-
kretionsgule herausgestreut werden, wird mit wachsender EnergigegrDies ist
zurachst etwasiberraschend, da die Akkretiossge nach oben hin, wo die Ener-
gie der Zyklotronresonanz kleiner wird, breiter wird. Allerdings wird der Raum-
winkelbereich, den die Resonanzzoiiedine bestimmte Energie vom Hotspot aus
betrachtet einnimmt, mit zunehmendeble¢ immer kleiner. Ab einer Energie von
etwa sechs keV ist das Maximum kei= 180°, d.h. die gestreuten Photonen do-
minieren die Abstrahlungsgeometrie.
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Abb. 5.7: Abstrahlung einer Polkappe, sortiert nach Polarisation (nachgerechnete
Daten).
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Abb. 5.8 Strahlungscharakteristikefirf 1 keV breite Energiginder von 0 bis 10
keV. Um einen Vergleich der Formen zu diglichen, wurden die Maxima auf 1
normiert.
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5.2.1.3 Spektren

Da im XPulsar@home-Basismodell die Erzeugung der Photonen im Energiebe-
reich der Zyklotronlinie aufbirt, gerade dieser Bereich aber von wesentlichem In-
teresse ist, werden in diesem Abschnitt nur die nachgerechneten Spektren verwen-
det. Dadurch ist die Statistik stellenweise deutlich schlechter als im vorhergehenden
Abschnitt.

In Abb.[5:9 ist das Spektrum aller entkommenen Photonen abgebildet, d.h. sum-
miert Uber Polarisation, Zahl der Streuungen und alle Winkel; die Einheit ist Watt
pro Raumwinkel und keV.

Im Bereich niedriger Energien ist es praktisch mit dem Eingangsspektrum (ge-
strichelte Linie) identisch. Bei etwa 10 keV sieht man einen Knick, der die eine Fol-
ge der Zyklotronresonanz ist. Trotz einer Polmagnetfafitstvon 2,610 Gauss,
was einer lokalen Zyklotronenergie von etwa 30 keV entspricht, wird dies bei ei-
ner wesentlich niedrigeren Energie beobachtet. Diese kombinierte Auswirkung von
Dopplereffekt und gravitativer Rotverschiebung wird igchsten Abschnitt genau-
er analysiert.

Das Maximum des Spektrums liegt nicht bei 4,1 keV, wie es bei der Hotspot-
temperatur aus Tap. .1 zu erwarteare;, sondern deutlich niedriger bei etwa 2,9
keV. Schuld daran ist ebenfalls die gravitative Rotverschiebung, die die Energie al-
ler Photonen auf ihrem Weg von der Obachhe bis ins Unendliche um knapp 30%
reduziert.

Zusatzlich ist das Verdltnis aus ta@chlich emittiertem Spektrum und dem Ein-
gangsspektrum abgebildet. Der zweite Knick bei etwa 15 keV ist ebenfalls ein Re-
sonanzeffekt, dessen Ursache aus daohaten Bild (Abb5.10) hervorgeht: Er ist
nur im Spektrum der gestreuten Photonen sichtbar. Da, wie im letzten Abschnitt
gesehen, die Richtungsverteilung der gestreuten Photonen aufgrund der hohen Ge-
schwindigkeit der streuenden Elektronen drastisch anders ist als die der ungestreu-
ten, liegt die Vermutung nahe, dal die Lage der Linie von der Beobachterrichtung
abhangt, was auch durch eine Aufstibbelung der Spektren nach diesem Parameter
(Abb.BT1) besttigt wird. In der Tat gibt es pulsphasenaufiggté Messungen, die
zeigen, dal3 die Linienenergie zeitlich schwankt (siehe[z.B. Vages|(1982), Coburn
etal. (2001)).

Trotz sichtbarer statistischer Fluktiationen wurde in den richtungsaisigel
Spektren detJbersicht halber auf die Abbildung von Fehlerbalken verzichtet. Der
Fehler in den Grapheft sich gut durch das Rauschen auf der Kurve in der Nach-
barschaft von etwa einekh V' des betrachteten Wertes abatden. Alle Strukturen,
die sichuber einen breiteren Bereich erstrecken, sind dagegen real.

Hingegen sind die Spektren der ordentlich und aufRerordentlich polarisierten
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Abb. 5.9: Gesamtspektrum der emittierten Photonen, und aémfs des tatichlich
emittierten Spektrums zum (rotverschobenen) Eingangsspektrum.
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Abb. 5.10 Spektren der gestreuten und ungestreuten Photonen.
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Abb. 5.11. Spektren einer Polkappe in verschiedenen Richtungen, geniitteit
einen Winkelbereich von etwa?.

Photonen relatiahnlich: Nur im Bereich der Resonanzen und kiéren Ener-

gien sind Abweichungen von bis zu einem Faktor zwei zu sehen (Abh. 5.12). Die
aulerordentliche Mode wird bevorzugt gestreut, da der entsprechende Querschnitt
fur alle Winkel resonant wird; daher ist sie im Bereich der Resonanzastiia,

und im von gestreuten Photonen dominierten Hochenergiebergidteswertre-

ten. Allerdings ist mit solchen Feststellungen sehr vorsichtig umzugehen, da die
Normalmodenapproximation im Bereich der Resonanz versagt; zudem kann sich
die Polarisation der Photonen auf ihrem Weg durch die Magnefosputes Neutro-
nensterns starbindern [Gnedin et al., 1978).

Spektren aus zwei Polkappen: Realistische Spektren setzen sich aus der Emis-
sion von zwei Polkappen zusammen, die im einfachsten Falle rotationssymmetrisch
sind und gegeiberliegen. Dies ist zwar in der Realitvermutlich nicht genau der
Fall (siehe z.B[ Bulik et al.[(1992), Kraus et &i. (1996), Bium und Kraus (2000)),
trotzdem lassen sich auf diese Weise weitere Eigenschaften der Spektren analysie-
ren.

Spektrenfir verschiedene Beobachterwinkel zwischemfd 90 sind in Abb.
b.T3 abgebildet. Esflt sofort auf, dald sidifr kleine Winkel deutlich &rter sind als



84 KAPITEL 5. STRAHLUNGSTRANSPORT IN DER AKKRETIONSSAULE

‘ 25
Verhaltnis --------

1026

115 E
: 2
10% 1 3
g
-4 05
1024 .
o2 ’ 20
Abb. 5.12 Spektren nach Polarisationsmode.
B /_/\
10%
B
g
K 0" ——
% 102 25.7° ceeeens
38.6
77.1°-90.0° == =eeeee
102 F
1021 N
1 2

E/keV

Abb. 5.13 Spektren zweier Polkappen nach Richtung, gemiiiedtr einen Winkel-
bereich von etw&°.
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in Abb. [5.T1. Dies ist ndirlich in der Tatsache be@ndet, dal? die gestreuten und
energiereichen Photonen von der zweiten Polkappe bevorzugt in diese Richtung
fliegen. In diesen Spektren sind zwei Resonanzeffekte zu erkennen, jeweils einer
von jeder Polkappe.

Mit groRer werdendem Beobachterwinkégl,, riicken diese immer weiter zu-
sammen; bei 90sind die von beiden Emissionsregionen birenden Anteile
schlieBlich identisch; daher ist die Linie dort am schmalsten. Gleichzeitig ist die
in diesem Bereich erwartete Modulation der Lichtkurve sehr klein. Die Linie bei
der niedrigeren Energie ist weniger stark ausggprweil sie vom Kontinuum der
anderen Kappe teilweise aufgiéf wird. Die Tiefe und Nachweisbarkeit dieser Li-
nie hangt jedoch empfindlich von der genauen Form des Kontinuums ab.

Abb.[5.I% zeigt, aus welchen Komponenten sich das Spektiufn£ 20° (und
160°) zusammensetzt. Hierbei wurden nicht die XPulsar@home-Daten verwendet,
da bei diesen Simulationen nur Photonen bis zu einer Maximalenergie von etwa 15
keV erzeugt wurden und deshalb die Zyklotronlinie im Spektrum der Photonen von
der unteren Kappe zu tief ist, da sie nicht durch das Kontinuum aus ungestreuten
Photonen der oberen aufgét wird.

Im niederenergetischen Bereich wird das Spektrum von den ungestreuten Pho-
tonen der Quelle dominiert, die alle von der oberen Kappe her stammen, da Strah-
lung von der unteren den Beobachter in dieser Richtung nicht direkt erreichen kann.
Die Zyklotronlinie der ungestreuten Photonen ist jedoch kaum mehr als ein breiter,
aber wenig tiefer Einbruch des Kontinuums um etwa 10 keV. Der Beitrag der ge-
streuten und Photonen gibt dem Spektrum in diesem Bereich eine Form, die sich
grundstzlich von dem exponentiellen Abfall des Planckschen Gesetzes unterschei-
det.

Zu hdheren Energien hiraflt das Spektrum steiler ab, da auch die gestreuten
Photonen weniger werden; deren Zyklotronlinie wird wiederum durch den Flu3 an
ungestreuten Photonen etwas aufifjefist aber deutlich zu erkennen. Der Grad
der Auffillung hangt von der Strke des ungestreuten Kontinuums in diesem Ener-
giebereich ab, und somit auch von der Magnetféldst am Pol. Im Rahmen dieses
Modells sind umso deutlicher ausgégte Linien zu erwarten, jedher deren Ener-
gie ist.

Variabilit &t der Zyklotronlinie:  Die beobachtete Richtungsabitgigkeit der En-

ergie der Zyklotronresonanzen ist bei der entsprechenden Energie auch in den
Strahlungscharakteristiken der ungestreuten Photonen sichbar; einige davon sind
in Abb. 5-TH gezeigt. Bei 9 keV (im System des Beobachters) werden genau die

Photonen resonant, die nach oben wegfliegen; deshalb ist die Strahlung der un-
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Abb. 5.14: Spektrum zweier Polkappen in Richtuig= 20°, zerlegt in gestreute
und ungestreute Photonen von beiden Kappen.

gestreuten Photonen in diesem Bereich ein refaerbeam. Allerdings fallt das
Kontinuum hier bereits so stark ab, daf? diedatdich beobachtete Strahlung vom
pencil beam der gestreuten Photonen dominiert wird. Mit steigender Energie wan-
dert die Richtung der Resonanz zw@eren Winkeln hin.

Deutlich zu erkennenist in dieser Abbildung auch, daf3 Photonen, deren Energie
Uber der der Zyklotronresonanz liegt, praktisch ungestreut nach oben entkommen.

Diese Variabiliit sowohl im Spektrum als auch in der Abstrahlungsrichtung
lakt sich durch den Dopplereffekt verstehen: Ein Photon ist resonant, wenn seine
Energie im Ruhesystem des Plasmas gleich der lokalen Zyklotronenergie ist. Hat
das Photon im lokal ruhenden Lorentzsystem die Enétgig, so ist sie im Plas-
masystem gleicthwp mit

wp =1 — prB)wr; (5.60)
die umgekehrte Transformation erfolgt mittels

wr, =1+ ppBwp. (5.61)

Hierbeiistu;, = cos ¢y, der Kosinus des im lokalen Lorentzsystem gemessenen
Winkels zwischen Photonenimpuls und Plasmageschwindigkeitguad/c; die
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Abb. 5.15. Modifikation der Abstrahlungscharakteristik der ungestreuten Photonen
durch die richtungsalé@ngige Zyklotronresonanz.

Magnetfeldsarke ist in beiden Systemen gleich, da sich das Plasma in Feldrichtung
bewegt.

Die Resonanzfrequenz. ist im ruhenden Systemif dem Plasma entgegen-
fliegende Photonen und eine Plasmageschwindigkeit vandlsb etwa um einen
Faktor 2 kleiner. Da zwzlich noch die Energie aller Photonen durch die Rotver-
schiebung um einen Faktay~ verringert wird, kann die taéehliche Zyklotron-
energie um einen Faktor von bis zu dred@er sein als die beobachtete.

Fur eine quantitative Beschreibung der Richtunggaigiigkeit muf3 schliellich
noch die gravitative Lichtablenkung limksichtigt werden (GI[{3:78)).

Ein einfaches Modell liefert bereits eine recht gllieereinstimmung mit den
Simulationsergebnissen: Angenommen, die Photonen starten auf dem Hotspot bei
0 = 0, mit einer Richtung- ., zur Magnetfeldachse. Sie werden aus der Sichtlinie
herausgestreut, wenn ihre Energie gleich der lokalen Zyklotronresonanzenergie ist,

d.h. mit GI. (551)

on =21+ g Bare =71+ un ) 200 (562)

e

Die Frequenz, bei der die Absorption vom unendlich entfernten Beobachter
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gemessen wird, ist

eBpol

woe = (1+ L6 (5.63)

SchlieBlich mul noch die Richtung berechnet werden, die ein solches Photon
im Unendlichen hat; ohne gravitative Lichtablenkungres diese ndtlich durch
cos O, = pz, gegeben. Diese wird mit GIL(3]78) bestimmt.

Das Ergebnis dieses Vorgehens wird in Abb.15.16 mit dem der Simulation ver-
glichen. DieUbereinstimmung in dieser Abbildung ist auf den ersten Blick sehr
gut; die von der Monte-Carlo-Simulation erhaltenen Werte liegen jedoch syste-
matisch unter den des einfachen Modells. Die Ursache thiekirfte einerseits
das rasche Abnehmen der Magnetfeddet mit zunehmendem sein; die Ab-
weichungen entsprecherbHlen von etwa 50 bis 100 Metern. Weiterhin wird bei
endlich ausgedehnten Hotspdiiser einen Bereich gemittelt, in dem die mittlere
Magnetfeldsirke kleiner ist als das Maximum direkt am Pol; da bei einem Dipol-
feld B ~ (1 + 3cos?9)!/? ist, kann diese aber in sehr guteaierungiber den
Hotspot als konstant angenommen werden.

DafR dieUbereinstimmung bei&herem Hinsehen nicht so gut ist, wie es in
Abb. BT scheint, sieht man in Abb.5.17. Hier sind einige Spektiierdrschie-
dene Richtungen aufgetragen, die senkrechten Linien bezeichnen die Linienenergie
zu den entsprechenden Kurven. Alle solchen Werte liegen sichtbar oberhalb des Li-
nienzentrums. & 165 Grad ist kein Zyklotronwert eingezeichnet, da das einfache
Modell hier keinen liefert.

5.2.1.4 Vergleich mit Ergebnissen von ISA-Rechnungen

In ihrer Dissertation[(Kraus, 1992) hat U. Kraus das gleiche Modell mit dem ISA-
Verfahren {terative scattering approach) berechnet. Diese Methode berechnet ite-
rativ die Terme der Neumannschen Reihe der Strahlungstransportgleichung, und
ist deshalb gutifr Probleme geeignet, in dem mehrfach gestreute Photonen nur
eine untergeordnete Rolle spielen, da mit jeder Iteration die Speicher- und Rechen-
zeitanforderungen stark ansteigen.

Da eine Monte-Carlo-Simulation immer Ergebnisse liefert — auch falsche! — ist
es absolut notwendig, diese mit Resultaten anderer Verfahren zu vergleichen. Ein
Vergleich der ungestreuten Photonen testet nahezu alle Komponenten des Modells.
Da die Berechnung der einfach gestreuten Photonen in einem vorgegebenen Ener-
gieband mit der ISA-Methode ungleich aufwendiger ist, wollen wir uns mit dieser
Uberpiifung begiigen.
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Abb. 5.16. Lage des Zentrums der Zyklotronlinie in Adahgigkeit vom Beobach-
terwinkel. Die Monte-Carlo-Simulation bigcksichtigt die relativistische Korrektur
nicht
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Abb. 5.17: Ausschnitt aus den Spektren einer Polkagjreverschiedene Richtun-
gen. Die senkrechten Linien markieren die erwarteten Linienzentren nach dem ein-

fachen Modell und AbH216.
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In Abb. BI8 ist die Abstrahlungscharakteristik der ungestreuten Photonen im
Bereich von zwei bis vier keV dargestellt, und zwar tlie ordentliche Polarisa-
tionsmode. Die beiden Rechnungen stimmen im Rahmen des statistischen Fehlers
Uberein. Er die auerordentliche Mode ist dies ebenso der Fall.
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Abb. 5.18 Vergleich zwischen den Ergebnissen der Monte-Carlo-Simulation und
der ISA-Methode[(Kraus, 1992): Ungestreute entkommende Photonen im Energie-
bereich von zwei bis vier keV, ordentliche Polarisationsmode.

5.2.2 \erhalten bei Variation der Parameter

In den folgenden Abschnitten werden Zghst einzelne Parameter (Magnetfeld-
starke, Neutronensternradius, FormpGe und Spektrum der Emissionsregion) des
Modells variiert und die Auswirkungen hiervon besprochen. Auch werden zwei
einfache Reprozessierungsmodelle ausprobiert.

Danach werden drastischet@derungen durchgéhrt, indem das Modellifr
die Akkretionsiule ausgewechselt wird, um Effekte abzuédebn, die bei Syste-
men mit [oherer Leuchtkraft erwartet werden. In der ersten Variante wird nur das
Geschwindigkeitsfeld wie in Abschn[tt5.1.6.3 beschrieben modifiziert; die zweite
fuhrt eine optisch dichte Komponente im unteren Bereich einer hohlen Akkreti-
onsgule ein, von wo aus Photonen absorbiert und emittiert werden [ABsS-b.1.5.5).
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Die Daten in den Abschnitten zur Variation der Magnetfeéddst und Variation
der Hotspotform stammen aus XPulsar@home-Rechnungen; die restlichen Model-
le wurden spter entwickelt.

5.2.2.1 Magnetfeldshrke

Die offensichtliche Auswirkung eineinderung der Polmagnetfeldske ist die
Verschiebung der Zyklotronabsorptionslinie zu entsprechémeten oder niedri-
geren Energien hin.

AuRerdem wird durch die Lage der Resonanz die Zahl der entkommenden
ungestreuten Photonen beeinflusst: Liegt die Resonanzenergie nahe dem Maxi-
mum des Planckspektrums, so nimmt die Gesamtleuchtkraft des Systems, die ja
haupt&chlich aus der der ungestreuten Photonen besteht, um etwa 30% ab.In etwa
gleichem Maf3e nimmt der Anteil der gestreuten Photonen an der Gesamtleucht-
kraft zu.

5.2.2.2 Neutronensternradius

Strahlungscharakteristikefirfverschiedene Neutronensternradien, aber ansonsten
gleiche Parameter (insbesondere gleiche Masse) sind ifAbb. 5.19 getreunt f
gestreute und gestreute Photonen aufgezeichnet. Mit abnehmendem Radiuktverst
sich der Effekt der gravitativen Lichtablenkung, was sich einerseits dadufart,

daf die gestreuten Photonen in einen immer kleineren Raumwinkel fokussiert wer-
den. Weiterhin erstreckt sich der Grenzwinkel, ab dem keine ungestreuten Photonen
mehr sichtbar sind, bis zu immerdferen Winkeln; ist der Neutronensternradius
kleiner als etwa 7,2 km, so sind sie in jeder Beobachterrichtung zu sehen. Da sie
so auf einen dif3eren Raumwinkel verteilt werden, wirkt die Lichtablenkung in
diesem Fall demodulierend auf die Lichtkurven.

Fur Neutronensterne, die kleiner als etwa 1,7 Schwarzschildradien sind, hat
auch die Verteilung der ungestreuten Photonern 8@t ein Maximum, da dort die
Photonen, die in verschiedenen Richtungen um den Neutronenstern herumfliegen,
zusammentreffen. Died#he des Maximums wird mit abnehmendem Radidfgr.

Dies entspricht den Ergebnissen von Riffert unds#ros [1988), Pechenick ef al.
(1983).

5.2.2.3 Hotspotspektrum

Die Form des Kontinuums bestimmt den Strahlungsfluf3 um die Zyklotronresonanz-
energie herum, und damit bei wirklichen Messungen auch die Sichtbarkeit der Zy-
klotronlinie.
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Abb. 5.19 Gesamtstrahlungscharakteristikém ¥erschiedene Neutronensternradi-
en, aufgeteilt nach ungestreuten und gestreuten Photonen.

Zur Zeit existieren zwei Kontinuumsmodelle, ein Schwérgerspektrum und
ein haufig zum Fitten von gemessenen Daten verwendetes Potenzgesetz mit Fermi-
Dirac-Cutoff, das in Abschnitt 5.1.3.2 genauer beschrieben ist. Zur Verwendung
von fremden Spektren existiert weiterhin eine Klasse, die die Photonen aus einer ta-
bellierten Verteilung erzeugt. Mit dieser sollerasgr realistischere Eingangsspek-
tren von anderen Autoren in die Simulation aufgenommen werden. Eine Weiterent-
wicklung des von Miszaros und Nagel (1985) verwendeten Codes steht hierzu zur
Verfugung.

Der Vergleich zweier Rechnungen zeigt, dal sich die Modellalrgichen Pa-
rametern im interessanten Hochenergiebereich kaum unterscheiden, da beide Spek:
tren dort exponentiell abfallen. Bei niedrigen Energien unterhalb von (hier) ein bis
zwei keV ergeben sich niatlich signifikante Unterschiede, da das Planckspektrum
fUr niedrige Energien gegen null geht, ein Potenzgesetz mit negativem Index da-
gegen divergiert. In den Beobachtungen wird mit geringeren Photonenenergien die
Absorption der Strahlung immerasker, so daRdufig beide Modelle im mel3baren
Bereich einen akzeptablen Fit an die Daten ergeben.
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5.2.2.4 Reprozessierung

In den bisher vorgestellten Simulationen wurden Photonen, die auf die Neutro-
nensternoberdiche auftreffen, vom Programm verworfen. Wie schon oben bei der
Energiebilanz bemerkt, geht dadurch etwa ein Sechstel der Leuchtkraft des Hot-
spots &lschlicherweise verloren. Daher ist dieser Effekt nicht unwesentlich, wenn
realistische Strahlungscharakteristiken und vor allem Spektren berechnet werden
sollen.

Wie in Abb.[5:2D zu sehen isindert sich dadurch die Form der Strahlungscha-
rakteristik nicht stark; die Leuchtkraft des Systems steigt jedoch an, wenn Repro-
zessierung mit béicksichtigt wird. Dal3 das Modell mit der diffusen Reflexion in
dieser Abbildung so viel heller ist, liegt daran, dafl3 dort auch in die Emissionsregion
zuriickgestreute Photonen wieder emittiert werdeahrend diese im Modell mit
der lokalen thermischen Emission zur Heizung des Hotspots beitragen und deshalb
verworfen werden.

8.010%
Basismodell ———

diffuse Reflexion +------

7.010% o
6.010% - ~
5.010%

ke
4.010%° £

L/Wisterad

3.010%
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1.010%

0.010°
180 160 140 120 100 80 60 40 20 0

Abb. 5.20. Modifikation der Strahlungscharakteristiken durch verschiedene Repro-
zessierungsmodelle.

In Abb. BZ1 sind die Gesamtspektren des Basismodells und der beiden Re-
prozessierungsmechanismen abgebildetaflish sind die Spektren der reprozes-
sierten Photonen alleine gezeigt. Hierbei offenbaren sich die Unterschiede zwi-
schen den Modellen: hrend bei der thermischen Reprozessierung die Photonen
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Abb. 5.21: Modifikation der Spektren durch verschiedene Reprozessierungsmodel-
le.

zusatzlichen Fluf3 unterhalb von etwa 2 keV verursachen, sind die diffus reflektier-
ten Photonen drter undiberdecken sogar den exponentiellen Abfall des Planck-
spektrums.

In der Realiat trifft die Annahme der Totalreflexion natich genausowenig
zu wie die der diffusen Richtungsverteilung, au3erdem wird die Frequenzumver-
teilung der Photonen durchiiRkstol? bei der Streuung sowohl im Plasma als auch
an der Neutronensternobédhe vernaclissigt. Auch wird die Zyklotronresonanz
in diesem einfachen Modell nicht higrksichtigt. Ergebnisse anderer Rechnungen
(Kaiser,[ 1995 Nayaksihin, 2000) zeigen aber, daf? ionisierte Plasmaschiéimien R
genstrahlung relativ gut reflektieren, so daf’ dieses Moddlenan den wahren
Gegebenheiten seiniidte als das der thermischen Reprozessierung.

In Abb. 522 ist abgebildet, auf welche Temperatur die einzelnen Elemente der
Neutronensternobeéithe aufgeheizt werden. Die Temperatur wurde hierbei nach
dem Stefan-Boltzmann-Gesetz berechnet, ist also proportional zur vierten Wurzel
aus der auf dem entsprechenden Teil der Neutronensterréaterfauftreffenden
Photonenenergie (die &henelemente sind gleich grof3 @ghit). In der Nahe der
Emissionsregion beigt sie einige Millionen Kelvin (die Hotspottemperatur liegt
im Vergleich dazu bei bei etwa 17 MK). Zu@Beren Winkeln hindllt die Tempera-
tur etwa exponentiell ab. Aufgrund dieses steilen Abfalls ist es nicht verwunderlich,
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daf sich an der Form der Strahlungscharakteristik wandgrt.

310° | R

100° + —— ]

210° |

110° I I I I I S 1
20 40 60 80 100 120 140 160
/°

Abb. 5.22 Aufheizung der Neutronensternobarhe durch reprozessierte Photo-
nen in Abtangigkeit vom Polarwinked. Fir jeden Winkel wurden mit einer MC-
Simulation zwei Werte ermitteltjif kleined stimmen diese sehr giiberein, die
Unterschiede bei gf3eren sind statistischer Natur. Die Breite der Striche entspricht
der Gbl3e des Fchenelements.

5.2.2.5 Form des Hotspots

Ringe: Der grof3e Unterschied zwischen ring- und kappemigen Emissionsre-
gionen ist, daf3 bei Ringen eine ZiEichepencil beam-Komponente hinzukommt,

da aufgrund der hohlen Akkretioriage keine Streuung in derdle der Magnet-
feldachse stattfindet. Das ungestreute Entkommen in dieser Richtung wird von der
Tatsache unteritzt, daR sie auRerdem nach oben hin breiter wird.

Bei Ringen mit hinreichend groRem inneré&ffnungswinkel beobachtet man
auch, dal} die gestreuten Photonen kein Maximum mehr bei gedtiguhaben,
sondern ihre Projektion auf eine unendlich entfernte gedachte Kugel einen Ring
um den Pol bildet.

nicht rotationssymmetrische Hotspots: Hotspots, die Teile von Ringen sind,
werden z.B. durctyberlegungen von Basko und Sunyagv (1975, 1976) motiviert.
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Die Grundidee hierbei ist, daf? die Feldlinien am A&lfwadius verschieden stark mit
Materie bedickt werden, da die Magnetfeldachse nicht senkrecht auf die Ebene der
Akkretionsscheibe steht.

In den Rechnungen wurde dies duréufn beschrieben, die in einem Ringseg-
ment mit azimutaler Ausdehnunyp auf der Neutronensternobérthe enden; im
Rahmen von XPulsar@home wurde ein Modellraster durchgerechnet, id\gem
in 60°-Schritte erfoht wurde. Die Parameter des Modells, das im folgenden disku-
tiert wird, sind Tab[5]2 zu enthehmen.

Parameter | Wert

Tn 10,5 km
Leap 1-102 W
Byol 21012 G
M, 1,4 Mg

0, 12°

0; 9°

azim. Ausdehnung\yp | 6Q°
Eingangsspektrum FDCO

Tabelle 5.2 Parameteriir das asymmetrische Modell.

Spatestens hier ist esdtig, sich weitergehende Gedanken um die Darstellung
der Strahlungscharakteristiken zu machen, da diese nicht mehr rotationssymme-
trisch sind. Durch die zi@dzliche Dimension sind zu ihrer Visualisierung entweder
eine Schar von Kurven oder eine zweidimensionaéeké¢ notwendig. In Ablp. 5.3
wird der letztere Weg beschritten. Dort ist die Charakteristik einer Polkappe darge-
stellt.

Ein weiterer Darstellungsart ist, die Leuchtkraft als Textur auf eine sehr weit
entfernte Kugel zu projizieren, in deren Zentrum dénRjenpulsar sitzt. Dies gibt
ein besonders gut begreifbares Bild der \&thisse; allerdings mufd man sich stets
vor Augen halten, daf3 der Beobachter nicht die ganze Kugel, sondern nur das ihm
direkt zugewandte Bchenelement sieht, da sich die Strahlung in grol3em Abstand
zur Quelle in radialer Richtung ausbreitet. Eine solche Grafik ist in Abb] 5.24 zu
sehen. Die Rotationsachse zeigt nach oben; die Magnetfeldachse ist hieTz6 um
versetzt. Die verschiedenen Polarisationsmoden sind im Rot- uindk&nal des
RGB-Bildes codiert; auf gelben &then sind sie gleich stark vertreten. Da die ei-
ne Mode von der Akkretionssile viel effektiver aus der Sichtlinie herausgestreut
wird, erscheint die Emission in Richtungen, in denen der Blick auf die Neutronen-
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Abb. 5.23 Abstrahlungscharakteristik einer Polkappe mit asymmetrischer Emissi-

onsregion; der vom Hotspot bedeckte Azimutwinkelbereich geht¢dris 60°.

Abb. 5.24 Auf eine Kugeloberfiche projizierte Abstrahlungscharakteristik eines
sichelrmigen Hotspots. Die Magnetpole liegen an den kleinen Punkten etwa in

der Mitte. Links: Blick auf die Akkretionsaule. Rechts: Blick auf den gegéver
der Sule liegenden Pol.
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sternoberfiche durch die &ule verdeckt ist, rot. Die Darstellung ist logarithmisch;
das Intensitsverfaltnis des hellsten zum dunkelsten, gerade noch darstellbaren
Punkt, ist 75. Fhichen ohne Strahlungsflu? sind dunkelblau dargestellt.

Beiden Abbildungen ist deutlich zu entnehmen, daf} die abgestrahlte Energie
aufgrund der Abschattung durch die Akkretio@gke bei kleinen Polarwinkeln ein-
bricht. Das Minimum liegt in der Mitte der abgedeckten Bereiches3bei Das
Maximum der gestreuten Photonen ist nahezu antipodal zu dieser Emissionsregi-
on zu finden; die Abweichungihrt von der Bewegungsrichtung des einfallenden
Plasmas her, das entlang der Magnetfeldliniengglauf dem Hotspot auftrifft.

5.2.2.6 Geschwindigkeitsprofil
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5.010% i g
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1 1 1
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Abb. 5.25 Strahlungscharakteristik zweier Schockmodelle im Vergleich zum Basis-
modell. Die beiden Schockmodelle unterscheiden sich in déettles Schockzen-
trumsuber der Neutronensternobédhe (3,6 km und 9,6 km); die Schockbreite ist

1 km.

Um die Auswirkungen der Abbremsung durch den Strahlungsdruck zu beurtei-
len, sind in Abb[5:25 die Strahlungscharakteristiken zweier Modelle mit einem Ge-
schwindigkeitsfeld nach Abschn[ft 5.1)6.3 und die des Basismodells aufgetragen.
Die Schockzentren liegen 3,6 km bzw. 9,6 Kimer der Neutronensternobédhe;
die Breite betagt einen Kilometer.
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Deutlich zu erkennen ist, daf im abgebremsten Fall trotz dleeden Plasma-
dichte mehr Strahlung nach oben entkommt. Die Ursache dieseri@eaaschen-
den Tatsache liegt darin, dal3 im ungebremsten System Elektronen viel niedrigerer
Energie im Plasmaruhesystem an der Neutronensternatieefresonant werden:
Nach Gl. [5.6]1) ist die beobachtete Energie eines resonanten Photons im Plasmasy-
stem (ohne Rotverschiebung) gleigfl + 16p)w.. Hat man eine starke Abbrem-
sung, so ahert sichy eins an unds null. Da das Spektrum im Bereich der Zyklo-
tronenergie exponentiell adft, werden viel weniger Photonen resonant, wenn sich
deren Wert um einen Fakter 2 erhbht. Ab einer gewissen the hat das Plasma
zwar die Freifallgeschwindigkeit, und somit muf3 ein Photon, das sich bis zu dieser
Hohe hin innerhalb der&ile bewegt, den gleichen Bereich von lokalen Zyklotron-
energien durchlaufen wie im ungebremsten Fall; die meisten Photonen verlassen
die Sule jedoch aufgrund ihrer isotropen Richtungsverteilung in dgreNdes Fu-

Res.

Weil weniger Photonen gestreut werden, ist die Zahl der nach untémdeb
ten gestreuten Photonen konsequenterweise geringer als im Basismodétljcius
nehmen sie bei der Streuung weniger Energie auf.

Wie wenig die genaue Lage der Schockregion das Ergebnis beeinfluf3t (zumin-
dest solange das Plasma dind ist, daf3 die nichtresonante Streuung wenig aus-
macht), ist ebenfalls in den Abbildungen zu erkennen: Beide Schockmodelle lie-
gen, von geringen Abweichungen lgei= 0° undd = 180° abgesehen, praktisch
aufeinander.

Abb. 526 zeigt Spektren von den gleichen Modellen wie in der vorigen Abbil-
dung. Das Spektrum der Schockmodelle ist unterhalb von 20 keV praktisch gleich
dem Eingangsspektrum,alirend man in dem des Basismodells bei etwa 9 und 15
keV die Zyklotronlinien der ungestreuten und ungestreuten Photonen gut sieht. In
den Schockmodellspektren ist nur eine Linie etwas oberhalb von 21 keV sichtbar.
Dies entspricht dem erwarteten, nur durch die Polmagnetéeldstind gravitative
Rotverschiebung bestimmten Wert.

5.2.2.7 emittierender Hohltrichter

Der erste Schritt bei der Simulation des in Abschaiff’51.5.5 beschriebenen und
in Abb. [5.I9 skizzierten Trichtermodells bestand darin, die Ergebnissg von Kraus
(2001) zu reproduzieren. In dieser Arbeit geht es nur um die Abschattung der von
den emittierenden \Ahden kommenden Strahlung durch den Trichter, und die Aus-
wirkung der gravitativen Lichtablenkung hierbei. Wie gut dies gelang, ist in Abb.
B-ZT zu sehen, wo die Emissionscharakteristik der inneren undufaren Wand
aufgezeichnet sind.
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Abb. 5.26. Spektren der zwei Schockmodelle aus der vorigen Abbildung im Ver-
gleich zum Basismodell.

In diesem Modell lag der Neutronensternradius bei 3,3 Schwarzschildradien,
der Offnungswinkel des Trichters war 0,1 rad. Im Gegensatz zu den analytischen
Betrachtungen war es in der Monte-Carlo-Simulation notwendig, dem Trichter eine
endliche Dicke zu geben, und den Integrator so zu erweitern, dafd er iratlerdér
Trichterwande die Schrittweite hinreichend klein macht. In den abgebildeten Rech-
nungen war der inne®ffnungswinkel um etwa 0,02 rad kleiner als éeRere; die
jeweils emittierende Wand lag bei 0,1 rad.

Nun wurde die Streuung eingeschaltet und die Berechnung wiederhait: W
rend sich @ir die Emission von desiu3eren Wand trotz der nach oben breiter wer-
denden Akkretionsaile kaum Veiinderungen ergaben, wird die Strahlung von der
inneren Wand beim Durchgang durch diéug stark geschacht, mit Ausnahme
eines kleines Winkelbereiches, in dem die Photonen durch den hohlen Teil des
Trichters nach oben entkommen (ApPb.%.28). Die gestreuten Photonen werden wie
in den anderen Modellen auch entweder absorbiert, oder zu groRen Winkeln hin
abgelenkt.

Da bereits in den Modellen ohne Streuung ein Grof3teil der Strahlung von der
aufleren Wand direkt auf dem Neutronenstern auftrifft, ist es interessant, die Aus-
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Abb. 5.27: Emission von der inneren uridil3eren Wand ohne Streuung, mit jeweils

40 Millionen Photonen. Das Maximum ist jeweils auf 1 normiert.
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Abb. 5.28 Emission von der inneren Wand mit Streuung, mit jeweils 10 Millionen

Photonen.



5.2. ERGEBNISSE 103

wirkung eines einfachen Reprozessierungsmodells auf die Ergebnisse zu betrach-
ten. Hierzu wurden — wie in Abschniifa2P.4 — auf dem Neutronenstern auftref-
fende Photonen mit einer isotropen Richtungsverteilung und gleicher Frequenz ree-
mittiert. Fur die vom inneren Rand des Trichters ligmende Strahlung spielt die
Reprozessierung auf der Neutronensterncéeng keine Rolle.

Das Ergebnis der so erweiterten Monte-Carlo-Simulation stimmt wiederum gut
mit den Berechnungen von U. Kraiiberein. In Abb[5:29 sind die direkt ent-
kommende und die reprozessierte Komponente sowie deren Summe aufgezeichnet;
hierbei ist das Maximum der Summe auf eins normiert.

1.2
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Summe, MC-Simulation

Kraus --------
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Photonen pro Raumwinkel
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Abb. 5.29 Emission von deauReren Wand mit Reprozessierung (diffuse Reflexi-
on), mit jeweils 10 Millionen Photonen.

Durch die Beiicksichtigung von Reprozessierung und Streuung werden die
Strahlungscharakteristiken stark modifiziert. Der erstere Effekt wirkt sich dabei
demodulierend auf die zu erwartenden Pulsprofile aus, da die Abstrahlungmun f
6 — 0 nicht mehr gegen null geht. Durch Mithahme der Streuung bekommt man
in der Strahlungscharakteristié@rfdie innere Komponente bei etwa®l&inen sehr
steilen Abfall, da in dieser Richtung entkommende Photonen @lideSpassieren
mussen.

Um hieraus zum Vergleich mit Beobachtungen brauchbare Pulsprofile zu ge-
winnen, missen weitere Annahmen, etitber die Temperatur oder die Form des
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emittierten Kontinuums der hde, gemacht werden.

5.2.3 Diskussion

Die Streuung der in der Umgebung des Magnetpols emittierten Photonen im in der
Akkretionsgule herabfallenden Plasma ist neben der Emissionscharakteristik und
dem Spektrum des Hotspots der wesentliche Faktor, der die Form der Pulsprofile
bestimmt. Hierbei spielen die ortsabigige Magnetfeldatke, Plasmadichte und
-geschwindigkeit, gravitative Effekte sowiedglicherweise der Strahlungsdruck
eine grof3e Rolle.

Ein durch die &ule propagierendes Photgsieht* auf seinem Weg verschiede-
ne Magnetfeldsgtrken (und -richtungen), und dementsprechend verschiedene Reso-
nanzfrequenzen; daher ist diduBe nicht nur @ir Photonen, die am Hotspot reso-
nant sind, optisch dick, sondern je nach Richtung aticRhotonen mit niedrigeren
Energien — im Falle eines sich entlang der Magnetfeldachse bewegenden Teilchens
fur nahezu alle. Daher ist der absorbierte Bereich im Spektiwit £ 0° in Abb.

BT1 auch besonders breit.

Die Lage der Resonanz ist von der Richtung des Beobachters relativ zur Ma-
gnetfeldachse aldimgig; dies ist eine Folge des Dopplereffekts, da Photonen reso-
nant werden, wenn ihre Frequeinz Ruhesysterdes streuenden Mediums mit der
ZyklotronfrequenZibereinstimmt. Realistische Spektren sind die Summe aus den
Beitragen zweier Polkappen, daher sind dort in den meisédier-zwei Linien zu
erwarten, deren Abstand sich mit der Pulsphasgert. Inwieweit dieséberhaupt
detektierbar sind,dngt von der genauen Form des Kontinuums der einzelnen Bei-
trage ab.

Mit dem in dieser Arbeit verwendeten Streuquerschnitt entkommen Photonen,
deren Energie bei der Emissitiber der der Zyklotronresonanz liegt, nahezu immer
ungestreut. In der Reddit treten jedoch dhere Resonanzen auf, die dies verhin-
dern. Durch Verwendung eines entsprechenden aufwendigeren Querschnittes lie3e
sich dies bdicksichtigen.

Die Strahlungscharakteristiken — und damit die Pulsprofilérnlen ihre Form
im Bereich der Zyklotronenergie sehr stankdern, da die Photonen in einem en-
gen Energieband auch nur in einem kleinen Winkelbereich zwischen ihrer Aus-
breitungsrichtung und der Magnetfeldachse resonant werden [AbD. 5.15). Dies ist
allerdings nur beobachtbar, wenn dies in einem Energiebereich stattfindet, in dem
die Emission von den ungestreuten Photonen dominiert wird.

Gestreute Photonen werden aufgrund der hohen Plasmageschwindigkeit bevor-
zugt nach unten hin abgelenkt, und weiterhin durch die gravitative Lichtablenkung
in einen kleinen Bereich um = 180° fokussiert, falls sie nicht vorher auf den
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Neutronenstern treffen. Bei der Streuung verdoppelt bis verdreifacht sich zudem
ihre Energie. Daher ist bebineren Energien ein reinpencil beam zu erwarten, da

die ungestreuten Photonen ab einer bestimmten Frequenz exponentiell abnehmen,
dessen Form allerdings durch Reprozessierung von Photonen an deaCheerfl
modifiziert wird.

Allerdings gilt diese Betrachtung nuiifoptisch dinne Akkretionsaulen. Wird
das Plasma schonifiner etwa durch den Strahlungsdruck abgebremst, so wird die
Saule am Fuf3 optisch dick, und die Abstrahlung kann nicht mehr durch einen emit-
tierenden Hotspot auf der Neutronensternobetfé beschrieben werden; die we-
sentliche Photonenquelléidte in diesem Falle thermische Bremsstrahlung inner-
halb der &ule sein. Dieser Fall liegt allerdings klar auf3erhalb des in dieser Arbeit
betrachteten Modells. Eine Absitaung, ab welcher Leuchtkraft dies der Fall ist,
ist im Artikel von|Basko und Sunyaey (1976) zu finden.

Die Geometrie der Emissionsregion legt fest, in welchen Richtungenddie R
genstrahlung die Akkretionaale passieren muf3. In diesen Richtungen wird Strah-
lung herausgestreut. Weiterhin wird durch dié(e der Auftreffregion zusammen
mit der Akkretionsrate die Temperatur des Hotspots bestimmt.

Die Entstehung des Kontinuumspektrums bénRjenpulsaren ist ein ungel
stes Ratsel. Beobachtete Daten werden meist mit irgendeiner Form von Potenzge-
setz beschrieben, das ab einer bestimmten Energie, meist um die 10 bis 20 keV, in
einen exponentiellen Abfaillbergeht. Der Photonenindex liegt meist bei etwa -1,5.
Bei den hier betrachteten Leuchitften hat der Hotspot eine Temperatur von etwa
ein bis zwei keV, so daf? der exponentielle Abfall schon bei etwmékeV beginnt.

In diesem Bereich entsteht Atglicher FluR durch urspinglich niederenergeti-
schere Photonen, die bei der Streuung Energie aufgenommen haben; dies ist abel
bei weitem zu wenig, um die auf die beobachteten Werte zu gelangenaiiest

sich, wenn man ein einfaches Reprozessierungsmodelilich diffuse Reflexion

an der Neutronensternobérthe, in die Berechnungen aufnimmt. In diesem Falle
Uberdecken diese den Abfall des Kontinuums bis wibiger 100 keV hinauf; die

Form laRt sich mit einem Potenzgesetz einigermalen beschreiben.

Im Spektrum des relativ leuchtschwachen und damitim Bereich dieser Modelle
liegenden Rntgenpulsars X Persei (4U 0352+309) gibt es ebenfalls eine Potenzge-
setzkomponente, die bis etwa 60 keV geéht (Coburnjet ai.] 2001). Dies iislictat
weit von den eben er@hnten 100 keV entfernt, allerdings wird die Reprozessie-
rung auch nur sehr vereinfacht behandelt. Ein ausgefeilteres MotBlenkffekte
wie Absorption und Emission in der dichten Neutronensternatnéspbnd den
Energieverlust der Photonen bei der Streuung beschreiben. Ein hierzu geeigneter
Streuquerschnitt ist beispielsweise in Kéiger (1995) zu finden.



Kapitel 6

XPulsar@home

Aufgrund des hohen Bedarfs an Rechenzeit ist eine Parallelisierung des @odes f
umfangreiche Parameterstudien un@mglich. Dies ist bei Monte-Carlo-Simula-
tionen allerdings sehr einfach, da die einzelnen Photonen voneinande&angaph
sind, und es auch kein prinzipielles Problem ist, wenn einer der rechnenden Knoten
aushllt.

Daher wurde die Parallelisierung als InternetprojekPulsar@home” reali-
siert, bei dem Freiwillige Rechenzeit auf ihren PCs beisteuern konnten. Von An-
fang an als Partner dabei war das Wissenschaftsministerium, auf dessen Initiative
die Idee zuiickging. Bald kam auch das Kultusministerium hinzu, das die Idee
eines Schulwettbewerbs einbrachte. Die KosterHardware, Werbung (alle Real-
schulen und Gymnasien in Badeniwttemberg wurden angeschrieben und beka-
men ein DIN A-3-Poster), Preise und HiWis wurden von den drei Parteien geteilt.
SchlieBlich konnte IBM als Sponsdirfden Laptop gewonnen werden.

In diesem Kapitel wird zuachst auf die verschiedenen Bewdgute, ein solch
aufwendiges Projekt ins Leben zu rufen, eingegangen. Danach werden die techni-
schen Details der Implementierung beschrieben, sowie Probleme und Erfahrungen,
die im Verlauf des Projektes, insbesondere der ersten vier Monate, auftraten.

6.1 Vorbilder und Zielsetzungen
Die ldee, Rechenzeilif wissenschaftliche Projekte zu verwenden, die von Frei-

willigen Uber das Internet zur Vargung gestellt wird, war Mitte 1999 nicht neu.
Der bekannteste Vertreter dieser Gattung war damals — und ist auch heute noch —

106
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SETI@homeliitip://setiathome.berkeiey.edu , Sullivan et al.[ 1997),

das im Mai 1999 den Betrieb aufgenommen hatte. SETI steltSichirch for Extra-
terrestrial Intelligence. Hier hofft man, daR3 Zivilisationen mit einem Entwicklungs-
stand, der mit unserem vergleichbar ist, Signale auf der 21 cm (1,42 Ghz) - Linie
des Hyperfeinstruktiiberganges des Wasserstoffatoms in den Weltraum aussen-
den, undiberwacht mit Radioteleskopen ein 2,5 MHz breites Frequenzband um
diese Wellerdnge herum. Die dabei anfallenden Datenmengen sind so grof3, dafR
es vollkommen unidglich ist, sie vor Ort auszuwerten; der einzige Weg ist, sie auf
hunderttausende von Computern zu verteilen und diese jeweils ein kleings St
analysieren zu lassen.

Genau dies passiert bei SETI@home: Madtleinen Client (meist in Form
eines Bildschirmschoners) herunter, der sichaminst vom Server einen Datensatz
holt. Mit der nicht beitigten Rechenzeit des PCs wird dieser ausgewertet (d.h. auf
kiinstliche Signale untersucht), was einige Stunden dauert; schlie3lich schickt der
Client das Ergebnis an den Serveriztk und erflt einen neuen Datensatz. Kommt
innerhalb einer gegebenen Zeit keine Ergebnismeldung beim Server an, so wird der
Datensatz erneut vergeben.

Daneben gibt es viele weitegdobal computing-Projekte; ihre Zielsetzungen
reichen dabei von rein wissenschaftlich (z.B. kosmische Strahlung in der Erdatmo-
sphare, Primzahlenzerlegung, Versigbselungssysteme knacken — aaiw. dis-
tributed.net ) bis hin zu Firmen, die die so erhaltene Rechenleistung kommer-
ziell nutzen (z. Bwww.processtree.com |, www.entropia.com __|).

Neben der in Aussicht stehenden nahezu grenzenlosen Menge an Rechenzeit,
die fur ausgiebige Parameterstudien genutzt werden konnte, gab es noch andere
Grinde: Zu einer Zeit, wo SETI@home in aller Munde war, konnte es nicht scha-
den, selbst eihnliches Projekt (mit der@hnlichen Namen XPulsar@home) auf-
zuziehen, und auf diese Weise zu zeigen, daBifigen bei derartigen aktuellen
technischen Entwicklungen mit dabei ist. Insbesondere wurdetl&chls Ziel-
gruppe angepeilt, um siéif Naturwissenschaften im allgemeinen und Astrophysik
im speziellen zu begeistern. Aus diesem Grunde — undrinei um nbglichst vie-
le Leute zur Teilnahme zu motivieren — wurde ein Wettbewerb ausgeschrieben:
Die Schule, die innerhalb des Zeitraums voarlbin Ende Juni 2000 die meisten
Photonen berechnete, gewann ein Teleskop mit einem Laptop zur Ansteuerung; die
zweitplatzierte einen PC; weiterhin gab eadBer- und Softwarepreise (Tabelle
61).

Dabei durfte jeder Teilnehmer freidhlen, welcher Schule (weniberhaupt)
er seine gerechneten Photonen gutschreiben lassen wollte. Dies war die einzige
Maoglichkeit, die Chancengleichheit zu wahren, da die Ausstattung der Schulen
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Platz | Preis

Teleskop NexStar 5, IBM LaptopThe Sky*, Buch,Das Hubble-Universum*
Pentium-PC, Astronomie-Softway@he Sky", Buch,Das Hubble-Universum*
. Astronomie-SoftwargThe Sky*, Buch,Das Hubble-Universum*

-10. | Buch,Das Hubble-Universum*

=

o wN
)

Tabelle 6.1 Preise {ir die ersten zehn Schulen

selbst mit Computern sehr unterschiedlich ist undifigh auch von der Gif3e der
Schule abhngt. Auf diese Weise konnte dieser Nachteil durch entsprechend mehr
Einsatz bei der Anwerbung von Leuten (meist ehemaligerillgalm oder Freunde

und Bekannte) wettgemacht werden, was — sehr zu unserer Freude — auch fleiRig
ausgenutzt wurde.

Die Tatsache, daR3 es praktisch nictigtich war, festzustellen ob ein(e) Teil-
nehmer(in) wirklich ein(e) Angeirige(r) der entsprechenden Schule war, legte die-
ses Vorgehen ebenfalls nahe. Der einzige Teilnehmerkreis, der vom Wettbewerb
ausgeschlossen war, waren Angege unseres Institutes.

6.2 Implementierung

XPulsar@home ist ein komplexes System mehrerer zusammenspielender Softwa-
rekomponenten auf verschiedenen Rechnern. Einen grdberblick gibt Abb.

B-1. Es gibt einen Hauptservesqulsar.tat.physik , und mehrere Subser-

ver servletl.tat.physik , servlet2.tat.physik , usw. Die einzelnen
Bauteile des Gesamtsystems werden in darhaten Abschnitten beschrieben.

6.2.1 Webseite

Jeder, der sichilir XPulsar@home interessiert, wird sich aghst die Webseite an-
sehen. Daher mul diese ansprechend gestaltet sein und alle wichtigen Informatio-
nen enthalten. Dazu géften die Teilnahmebedingungen, eine kurze Beschreibung
was die PCs der Teilnehmer berechnen und welche Erkenntnisse man sich davon
erhofft, Anmeldungsformulare, aktuelle Tabeli@mer den Stand des Wettbewerbs,
und natirlich Kontaktadressen der Veranstalter.

Ferner wurdeiir physikalisch Interessierte eine allgemeinvamstiche Einéih-
rung in die Physik der Bntgenpulsare angeboten. Einmal pro Stunde wurden aus
den gerechneten Photonendaten der Teilnehmer ein Spektrum und eine Abstrah-
lungscharakteristik erzeugt und diese zwei Kurven auf die Webseite geléderSp
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xpulsar.tat.physik.uni—tuebingen.de
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HTTP POST

Dn: Gesamtstat., Param., New§g
HTTP POST

Dn: Gesamtstat., Param., New§g
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Dn: Gesamtstat., Param., Newg
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Up: Photonen, Statistiken
Up: Photonen, Statistiken
Up: Photonen, Statistiken
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Abb. 6.1: Komponenten von XPulsar@home und deren Zusammenspiel
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kamen eine detaillierte Installationsanleituiiig flen Client, sowie Tipdif dessen
Benutzung unter verschiedenen Betriebssystemen dazu.

Fur die Webpésenz wurde die Domakpulsar.de  reserviert, und entspre-
chende Anfragen auf den Hauptserver an der TAT umgelenkt.

Die erste Version wurde gRtenteils von Peer Schneider erstellt. Die Benut-
zeroberfiche hiervon wurde etwa einen Monat nach Anlaufen des Projektes von
Raphael Dannecker grundlegeinoerarbeitet und danach von ihm und mir zusam-
men betreut und erweitert. Hierbei kam eine Kombination aus der Skriptsprache
PHP3 [vww.php.net ]) und dem in Perl geschriebenen HTML&aprozessor gtmil
zum Einsatz lwww.iifi.fr/ ~beaufiis/gtmi/ ). Letzteres erzeugt aus ei-
nem HTML-ahnlichen Quellcode die eigentliche Webseite. Dabei wird das Navi-
gationsmeil auf der linken Seite automatisch erzeugt und in jede Datei integriert,
nachdem man einmal die Struktur der einzelnen Dokumente untereinander festge-
legt hat.

Die Perlskripte zur Benutzerverwaltung stammen von Michael Ruder. Als Web-
server wurde apache 1.3.9 verwendet, das Betriebssystem des Rechners war die
Linuxdistribution SuSE 6.4.

6.2.2 Datenbank

Die Aufgabe der Datenbank war es, die Schulen, Benutzer und Wettbewerbsstati-
stiken zu verwalten und einander zuzuordnen. Die Wahl fiel auf das Produkt mysq|
3.23 (vwww.mysqi.com |). Dieses Softwarepaket ist frei vagbar, und hat sich

in vielen anderen WWW-Projekten gut bélart. Daneben §hzt es mit einer sehr
guten Performance und Stallit

Eine Datenbank besteht aus mehreren Tabellen, derera&nitn Relation zu-
einander stehen. So gab es jeweils eine Tabélelie Benutzer, die Schulen, die
Statistiken und noch einige mehr (T@b] 6.2). Die Benutzerdaten und -statistiken sind
Uber die Benutzer- und Gruppennummer véidt. Die meisten der Tabellenspal-
ten erkbren sich durch ihren Namen von selbst.

Die Tabelle UserStat beinhaltet diérfden Wettbewerb relevanten Statistiken.
Diese bestanden anfangs nur aus Photonenzahl und verbrauchten Sekunden Re-
chenzeit; in der zweiten Version kam ein Eintrég en Monat hinzu. Weiterhin
wurden genauere Informationéier die eventuell mehreren unter dem gleichen
Benutzerkonto laufenden Clients lixigt, um beispielsweise die Gesamtphotonen-
rate eines Benutzers korrekt anzeigen énrien.

Die Log-Tabellen protokollierten jedes Ereignis (Anmeldung neuer Benutzer,
Ankunft eines Photonenpaketes) mit und wurden entsprechend grol3. Sie waren ei-
ne unentbehrliche Hilfe bei der Suche nach Schummlern und Fehlern im eigenen
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System.
HostStat wurde zur Zugriffskontrolle auf die Datenbank eingesetzt.

Tabellennamg Feldname und -typ

Users GroupNo (int), No (int), Name (String), EMail (String),
LastLogin (timestamp), LastIP (String)
Schools No (int), Area (String), Type (String), Name (String),

Street (String), ZIP (String), City (String),

PhotonsPerSec (int), URL (String)

UserStat GroupNo (int), UserNo (int)Month Year (String),

LastUpdate (timestamp), Photons (int), CPUSeconds (int),
Sessions (int), SessionsDetails (String),

PhotonsPerSec (double), PhotonsPerSecDetails (String)

Groups No (int), School (int), Name (String), Email (String)

HostStat Name (String), LastUpdate (timestamp), Connections (int)
LogUser No (int), Stamp (timest.), TIN (int), Type (String), Event (text)
LogStat No (int), Stamp (timest.), TIN (int), Type (String), Event (text)

Tabelle 6.2 Verwendete Datenbanktabellen und deren Felder. Kursiv gedruckte Fel-
der sind erst sfter hinzugekommen. Die Strings sind meist varchar(255)

Es wurden mehrere Datenbankbenutzer (die nicht mit den Benutzer-IDs des
Betriebssystems verwechselt werddinfdn, mysql hat eine eigene Benutzerver-
waltung, um z.B. auch Zugriff von externen Rechnern zu kontrollieren!) angelegt,
die verschiedene Berechtigungen hatten, und von den entsprechenden Skripten ver-
wendet wurden.

Die Datenbankstruktur wurde von Michael Ruder erstellt, digesphinzuge-
kommenen Felder in der Statistiktabelle wurden von mir hinzigfef

6.2.3 Client

Der Client, d.h. das Programm, das die eigentlichen Berechnungen auf dem Com-
puter des Teilnehmers aiisirt, war zuiéchst als Javaapplet konzipiert. Java ist ei-
ne plattformunabfingige Programmiersprache, die von Sun Microsystems im Hin-
blick auf Anwendungen inWorld Wide Web entwickelt wurde. Die Syntax ist
der von C sehahnlich, allerdings ist Java objektorientiert, was es relativ einfach
machte, den bisher in1G vorliegenden Simulationscode zu portieren.

Ein Javaprogramm wird vom Javacompiler nicht direkt in den Maschinenco-
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de der Zielplattform umgewandelt, sondern in einen noch immer architekturun-
abhangigen Bytecode, der dann von einem virtuellen Prozessotadervirtual
machine (im folgenden JVM) interpretiert wird. Dies hat den Vorteil, da3 Java-
programme — zumindest in der Theorie — auf jeder JVM laufen, und nur die JVM
auf das Zielsystem portiert werden muf3. Der offensichtliche Nachteil dieses Ver-
fahrens ist die schlechtere Performance gében nativem Programmcode. Seit
einiger Zeit gibt es JVMs, diéiber einen JIT Just-in-time-Compiler) verfugen,

der vor dem Start des Programms den Javabytecode oder zumindest Teile davon in
nativen Code umwandelt.

In jedem modernen Browser (Netscape ab Version 4.08, Internet Explorer ab
Version 4) ist ebenfalls eine solche JVM eingebaut, um Javaprogramme (sogenann-
te Applets), die von einer Webseite heruntergeladen werdandan, auszihren.

Diese Applets haben im Vergleich zuchtigen“ Programmen nur sehr begrenz-

te Moglichkeiten, auf das System zuzugreifen: Siefen beispielsweise nur eine
begrenzte Menge Speicher verwenden, auf keine Dateien zugreifen und nur Netz-
werkverbindungen zu dem Server aufbauen, von dem sie heruntergeladen wurden.
Mehr ist jedoch auch nichtitig, denn der Client soll nur Berechnungen éibsén,

die Ergebnisse periodisch an den Servefizksenden, und aglicherweise dem
Benutzer ein animiertes Fenster zum Anschauen geben.

Durch die Implementierung als Javaapplet sollte also nicht nur die &faigff
keit auf allen Betriebssystemerijrfdie es eine JVM gibt, sichergestellt, sondern
auch ndgliche Sicherheitsbedenken von Benutzern adaget werden. Schliel3-
lich sollten die Schulen ja auch ihre ehemaligen iBehiuberzeugen, von ihrem
Arbeitsplatz aus mitzumachen.

Die erste Version des Clients wurdeb@tenteils von Jan Freuer geschrieben.
Das Programm enthielt die Simulation, einen Newsticker mit Meldungen von Bild
der Wissenschaft, sowie eine interaktive animierte Benutzerébh#l Die ersten
funf Fensterinhalte in Ablj. §.2 wurden abwechselnd dargestellt, zudem hatte der
Benutzer die Myglichkeit,iber die Dreiecke rechts unten zé@uahsten bzw. vorigen
Einstellung zu springertJber das Fragezeichen gelangt man zum sechsten Fenster
(Konfiguration).

Das zweite Fenster zeigte den Fortschritt bei der Berechnung des aktuellen
Photonenpakets an, daneben auch die Zahl der selbst, von der eigenen Gruppe
bzw. Schule und die der insgesamt gerechneten Photonen an. Im dritten wurde ein
Vergleich der eigenen Berechnungsgeschwindigkeit mit der durchschnittlichen der
Gruppe und aller Teilnehmer dargestellt. Das vierte enthielt eine grafische Visuali-
sierung der Richtungen der entkommenden Photonen, die allerdings nie ganz fertig
implementiert wurde. Die Namen der Mitarbeiter des Projektes wurden schlieflich
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im letzten Fenster gezeigt.

Wenn man auf einéJberschrift des Newstickers klickte, wurde im Browser
ein Fenster géffnet, das die ganze Meldung enthielt, ebenso das TAT-Logo rechts
oben, mit dem man zur Institutshomepage kam.

_ _ B = Sl
X Pulsa}-’(_(_g;:Home o T e

AN

Treibstoff aus Haselnussschalen

Abb. 6.2: Screenshots des Clients.

Diese erste Version sah zwar auf den Windowsbrowsern prima aus, lief aber in
der Linuxversion von Netscape nur sehr langsam, da diese keinen JIT hatte. Da-
her wurde von mir einabgespecktes‘ Applet erstellt, das der Benutzer alternativ
zum ersten starten konnte, und ddaserhaupt keine Animationen und Interakti-
onsndglichkeiten enthielt. Dieses wurde bald auch von den Windowsbenutzern
verwendet, da jedes gerechnete Photon im Hinblick auf den Wettbewerb kostbar
war. Um Linuxbenutzer in den Genul3 einer JVM mit JIT zu bringen, wurde kur-
ze Zeit sgater eine Version der Clients als Javaapplikatiordffentlicht, die ohne
Webbrowser in jeder JVM laudhig war. Trotz der angeblichen Plattformunabh
gigkeit von Java zeigten sich deutliche Unterschiede in Sachen Stabilid Lei-
stung (Tab[©]3). Schlie3lich wurde auf Wunsch vieler Teilnehmer noch ein Client
implementiert, der ganz ohne Grafik auskam, und so sehr eiiitaehdas Netz-
werk auf vielen Rechnern gestartet und beendet werden konnte.

Der Client nahm nach dem Start Aatst zum Server Kontakt auf, holte sich
unter anderem den aktuellen Parametersatz, und begann die Simulation. Es wurden
60 Sekunden lang Photonen berechnet (in der Applikation war diese Zeit konfigu-
rierbar, bis hin zu 20 Minuten), die anschlieRend an den Séhemittelt wurden.
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JVM | Betriebssysten] Photonen/s
Netscape 4.72 Linux 8.1
Netscape 4.08 Win 98 155
Internet Explorer 4 Win 98 40.0
IBM1.1.8 Linux 54.3
IBM 1.1.8, ohne JIT Linux 15.7
IBM 1.3 Linux 53.6
Blackdown Java 1.1.8 Linux 13.8
Blackdown/Sun Java 1.3 Linux 70.4
Blackdown/Sun Java 1.3, ohne J|TLinux 14.4
IBM 1.1.8 Win 98 68.2
IBM 1.1.8, ohne JIT Win 98 13.9
Sun1.1.8 Win 98 30.6
Sun 1.3 Win 98 70.0
g++ (unoptimiert) Linux 98.7
gce, -02 Linux 227.3

Tabelle 6.3 Performance von verschiedenen JVMs. Es wurde nur die Geschwin-
digkeit der Simulation (ohne grafische Animationen) ermittelt, Aussagen zur Sta-
bilitat kdnnen hierbei nicht gemacht werden. Die Tabelle istaus Weth ét ai] (2001)
entnommen. Die Tests wurden auf einem AMD K6/2 mit 400 MHz und 128 MB
Hauptspeicher durchgfrt.
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Leider war die dabei anfallende Datenmenge (7 Bytes pro Photon bei etwa 100
Photonen pro Sekunde) so grof3, dafigere Intervalle, in denen der Benutzer off-
line gehen konnte, nicht églich waren - ein damals einigermalRen schneller und
Uber eine ISDN-Leitung mit dem Internet verbundener PC verwendete etwa 20 Pro-
zent der Zeit darauf, die Daten @bermitteln. Far Schulen, die auf diese Weise ans
Internet angeschlossen waren, wurde sd tlertragungsweg schnell zum Engpaf.

Mit zunehmender Teilnehmerzahl undtterer Serverlast traten nach und nach
einige Probleme auf, die gBtenteils mit einetiberarbeiteten Version Anfang Juni
behoben wurden: In dieser wurden die Photonendaten voddertragung kom-
primiert und eine Versionsnummer des Clientsiibérmittelt. Zudem wurde die
Maoglichkeit geschaffen, gezielt bestimmte (z.B. veraltete oder falsch rechnende)
oder alle Clients zu beenden. Das letzte Feature wurialekiitherweise nur ein-
mal, zum Ende des Projektes im April 2001, verwendet.

Feld | Wert
ID Benutzer- und Gruppennummer des Teilnehmers
Statistics Zahl der Photonen und verbrauchte Rechenzeit im Datenpaket

Random seed zuvor erhaltener Startwert des Zufallsgenerators
Parameters | Physikalische Parameter

Version Versionsnummer (Version 2)

Photons Liste der berechneten Photonen

Tabelle 6.4 ClientMessage : Vom Clientiibermittelte Daten.

6.2.4 Servlet

Das Servlet ist das Bindeglied zwischen Applet und Datenbank. Es nimmt die Da-
ten vom Client entgegeniifirt einige Konsistenztests durch, um etwaige Manipu-
lationen zu erkennen, gleicht die Statistiken mit der Datenbank ab, speichert die
Photonen und versorgt das Applet mit einem neuen Parametersatz.

Lastverteilung: Um die Last bei hohen Teilnehmerzahlen zu verteilen, wurden
zuréchst drei Servletrechner aufgesetzt. Diese Rechner wurdatzlicis von Mit-
arbeitern der TAT als Arbeitsplatz verwendet. Um diese nicht zu béeimigen,

wurde die Zahl dieser Server nach und nach auf bis zu siebéhteibie Zuwei-

sung der Clients zu den Servlets geschah bei den Applets durch das Perlskript, das
diese startete (Round-Robin-Prinzip). Die Javaapplikationen fanden durch einen
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Eintrag in einer Konfigurationsdatei die URL des richtigen Servers. Leider gab es
keine Moglichkeit, laufende Clients dynamisch auf andere Server umzuziehen.

Dem Client wurde die Adresse des Servlets in Form einer URL mitgeteilt (z.B.
http://servlet3.tat.physik.uni-tuebingen.de/XPservlet/ ),
die zurchst per DNSIPomain Name System) aufgebst wurde. Anfangs zeigten
jeweils zwei bis drei dieser Eir#ige auf den gleichen Rechner. Wenn es auf einem
zu eng wurde, konnte man einen neuen Server einrichten, eines der DNS-Aliase
umbiegen, und hoffen, daf3 die Clients dieses Update relativ schnell mitbekamen.
Dem stand allerdings die Javarestriktion entgegen, dalR Applets nur auf ihren Ur-
sprungsserver zugreifertiden, so daf3 dies nicht immer zuvassig funktionierte.

Am Ende wurden, wie schon eahnt, sieben Server verwendet; jeder davon
bediente etwa 70 bis 120 Clients. Dabei zeigte sich, daf} langsame Dual-Prozessor-
Maschinen (z.Balamak , mit zwei Pentium Pro CPUs mit 200 MHz) deutlich
zuverhssiger arbeiteten und mehr Clients verkrafteten als schnelle Einprozessor-
maschinen mit 400 MHz und mehr.

Kommunikation mit dem Client: Wie der Name schon andeutet, ist auch das
Servlet in Java geschrieben. Dies erleichtert die Datenkommunikation mit dem
Applet drastisch, da die eingebauten Javaklassen einem diese Aidi&iempeils
abnehmen - alles was man tun muf3, ist die Klasdi@ntMessage undSer-
verMessage , die die Daten enthalten, aterializable zu deklarieren und
eine entsprechende Methode zu implementieren, die die Daten aus einem Daten-
strom liest bzw. in ihn hineinschreibt. Alle anderen Probleme, die bei platifioem
greifender Kommunikation auftreteroknen (verschiedene Bytereihenfolge oder
Wortlange), werden durch die JVM vom Programmierer abgeschirmt.

Der Kommunikationsprozef3 witidber eineHTML-Anfrage vom Client initiiert.

Die Daten deClientMessage  sind in Tab[6}4 abgedruckt.

Der Aufbau des Datenblocks, der als Antwort izekgeht, ist in Tab[ 65 zu
sehen. Wenn das Felekit message nicht leer ist, gibt das Applet diese Meldung
aus und stellt seine Berechnungen ein. Der vom Clieriickgelieferte Wert des
FeldesRandom seed muf3 mit dem ihm zuletzt geschicktéereinstimmen. Auf
diese Weise wurdereplay-Angriffe, d.h. ein wiederholtes Senden des gleichen
Datenpaketes, verhindert.

Datenaustauschiber den Webserver: Die Servlets liefen innerhalb des apache-
Webservers. Dies hatte den Vorteil, da3 komplexe Probleme wie z.B. das Manage-
ment vieler gleichzeitiger Verbindungen, oder das genaue Protokoll deriibeten
tragung durch das Internet von diesémernommen wurden.ifF jeden Zugriff
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Feld | Wert

Parameters neue physikalische Parameter

User statistics | Zahl der Photonen und Rechenzeit des Teilnehmers
Group statisticy ... der Gruppe des Teilnehmers

Total statistics | ... aller Teilnehmer
Random seed | neuer Startwertifr den Zufallsgenerator
News neue Newstickermeldungen (falls vorhanden)

Exit message | Wenn dieses Feld nicht leer ist, wird die Nachricht darge-
stellt und der Client beendet (Version 2)

Tabelle 6.5 ServerMessage : Vom Servletilbermittelte Daten.

erzeugte der apache einen Javathread, der diesen bearbeitete. Das einzige, was b
der Programmierung des Servlets beachtet werden muf3te, war die Synchronisie-
rung der einzelnen, gleichzeitig ablaufenden Threads: Zum Beispiel darf der Vor-
gang Gesamtstatistik lesen — neue Photonen addieren — Gesamtstatistik schreiber
nicht durch den gleichen Ablauf eines anderen Threads unterbrochen werden, da
es sonst zu Inkonsistenzen kommen kann. Java stellt hierzu entsprechende Sprach.
konstrukte zur Vekigung.

Ein weiterer, nicht zu unterséktzender Vorteil davon, die Kommunikatidber
HTTPlaufen zu lassen ist, daR3 dieses Protokoll von nahezu allen Firewalls durch-
gelassen wird, da ja der gesamte WWW-Verkehr darauf basiert; ansoréten w
viele Teilnehmer ausgeschlossen worden.

Fur die Einbindung der Servlets in den Webserver war ein Zusatzmodul, die so-
genannteServlet-Engine, erforderlich. Die damals einzige freie Implementierung
hiervon war JServ. Leider zeigte sie Stahilfprobleme, die bei hoher Last auftra-
ten und auch mit der Installation einer neuen Version nur bedingt besser wurden,
so dafl man damit leben muf3te.

Kommunikation mit der Datenbank: Die Kommunikation mit der Datenbank
erfolgt nicht direkt, sonderiiber ein Perl-CGI-Skripstat.pl , das auf dem Da-
tenbankservei@uft. Der Grund iir diese Konstruktion waren Sicherheitsagun-

gen, da die in der Entwicklungszeit von XPulsar@home aktuelle mysql-Version
Probleme mit der Authentifizierung von Zugrifféoer das Netz hatte. Mit unse-
rem Vorgehen konnte man den Netzwerkzugang zur Datenbank komplett sperren,
da das Perlskript direkt auf dem Datenbankserver lief. Gleichzeitig war der Zu-
griff auf stat.pl ~ nur von TAT-Rechnern aus erlaubt; weiterhiriifte das Skript
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als erstes, ob der Rechner, von dem die Verbindung ausging, in der Datenbankta-
belle HostStat (s. Talp. $.2) aufgeirt war, und verweigerte im negativen Fall die
Ausfiihrung.

stat.pl stammte von Michael Ruder; die erste Version des Servlets wurde
von Jan Freuer und mir erstellt. Da Jan kurz vor Anlaufen des Projektes mit sei-
nen Diplompiifungen begann, wurde es in der Folgezeit von mir alleine weiterent-
wickelt und vervollsandigt; kurz vor Abschlul? des Wettbewerbs war das Servlet
dann soweit, dal3 es alle Features hatte (und diese funktionierten!), die man sich von
Anfang an gewinscht fatte. Dazu gebrte beispielsweise diedhigkeit, mit meh-
reren Clients, die unter der gleichen Benutzer-ID rechneten, umzugehen: Bis Mitte
Mai war es tig, fur jeden Client eine eigene Benutzernummer zu erzeugen, was
bei einigen Teilnehmern auf Unveastdnis stiel3 bzw. einfach nicht beachtet wurde,
mit der Folge daf3 viele Photonen verworfen wurden. Da dies in den Log-Dateien
sichtbar war, machte ich mir die tilhe, die entsprechenden Leute anzuschreiben
und darauf hinzuweisen, aber mit steigender Teilnehmerzahl (und vor allem stei-
gender Zahl von Teilnehmern, die mit mehr als einem Rechner mitmachten) war
eine solide bsung notwendig.

Challenge: Die zweite Funktionaldt, die erst st vollséindig implementiert wur-

de, war dieChallenge. Dieser Mechanismus zWberpiifung der Ergebnisse der
Clients war eigentlich von Anfang an geplant gewesen, aber aufgrund der knappen
Zeit nie richtig ausgetestet worden. Die Idee, die von Martin Konold stammte, war,
von Zeit zu Zeit mehreren Clients die gleichen Anfangsdaten zu schicken und die
berechneten Photonen zu vergleichen. Hierbei traten jedoch immer wieder uner-
wartete Probleme auf (z.B. die anfangs nicht vorhandene Versionskontrolle bei den
Clients, oder die manchmal auftretende Ahbigkeit der Berechnungsergebnisse
von der verwendeten JVM und/oder C-Bibliothek), so dalligllenge Uber den
grofdten Teil des Wettbewerbszeitraumes abgeschaltet blieb.

In dieser Zeit wurden die eingehenden Photonen zur Abwehr von Schumm-
lern mehreren einfachen Tests unterworfen: Ein Paket wurde nur akzeptiert, wenn
die Zahl der berechneten und der &tslichlibertragenen Photonen nicht zu stark
vom Mittelwert aller Teilnehmer abwich, der Anteil der gestreuten Photonen nicht
zu gering war, und die Rechengeschwindigkeit (d.h. Zahl der Photonen pro Sekun-
de) nicht unrealistisch hoch war. Abweichungen in der Zahl der gerechneten und
Ubertragenen Photonen ergeben sich daraus, dal viele Photonen auf der Neutro-
nensternoberdiche landen und verworfen werden. Schlie3lich wurde noch die im
Statistikfeld angegebene Rechenzeit mit der seit dem letzten Paket vergangenen
Zeit verglichen.
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Die Challenge funktionierte nach folgendem Verfahren: Jedes eingehende Pho-
tonenpaket wurde auf seine Tauglichkeit als Referenzpgb@tpiift; die Voraus-
setzung hierbei war einednge von mindestens 1000 Photonen. Im positiven Fall
wurde es zum neuen Referenzkandidatenéetkl

Zu Beginn einelChallenge-Runde wurden zi@flig ausgevithlte Clients mit den
Parametern (und dem entsprechenden Startweddn Zufallsgenerator) des ak-
tuellen Referenzkandidaten versorgt. Die Zeitintervalle zwischen den Challenges
sowie der Anteil der ziiberptifenden Clients waren konfigurierbar; die verwende-
ten Werte lagen bei 10 Minuten und 15 Prozent (bei etwa 100 Clients pro Servlet).
Die zutickkommenden Ergebnisse wurden dann mit den Referenzphotonen vergli-
chen. Wurden sie als zu unterschiedlich befunden, wurde der Client als nicht ver-
trauenswirdig markiert und alle weiteren von ihm gelieferten Ergebnisse verwor-
fen. Gleichzeitig wurde ein entsprechender Logfile-Eintrag erzeugt und das falsche
Photonenpaket abgespeichert, um eine weitere Analyse Zigéctmen.

Der Vergleich der Photonenlisten brachte einen erschreckend hohen Anteil an
falsch rechnenden Clients: Die figkgelieferten Photonen stimmten anfangs per-
fekt Uiberein, waren aber ab einem bestimmten Photilligvanders als die des
Referenzkandidaten. Dabei war ihre statistische Verteilung aber durchaus in Ord-
nung.

(" Photonl ) t ( Photon2 ) g -----

Zufallszah-
Iensequenz 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9|10 | 11| 12| 13|14 | 15| 16 |* * *
Photon 1’ Photon 2’
Photon 1 T % % * Photon 2 I
Zufallszah- .
Iensequenz 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9|10 | 11|12 | 13| 14| 15| 16

Photon 1’ Photon 2’

Abb. 6.3: Problem (oben) und @sung (unten) des Startwertproblenis fie Zu-
fallszahlen bei der Challenge: Ziehung der optischen Tiefe; S: Bestimmung der
neuen Richtung bei der Streuung. *: Zufallszébkrsprungen.

Die Ursache hieidr liegt in der Natur einer Monte-Carlo-Simulation: Wird ein
Photon durch einen minimalen Rundungsfehler auf einem Computer gestreut und
auf einem anderen nicht, so sind die Zufallsgeneratoren nicht mehr synchron, da zur
Streuung mindestens eine Zufallszahl diggt wird (Abb. [6:B). Abhilfe schaffen
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zwei Verfahren: Entweder man verwendet einen Zufallsgenerator zur Photonener-
Zzeugung und einen zweiten zur Streuung, oder man verwirft vor der Erzeugung des
Photons so lange Zufallszahlen, bis die Seriennummer der ersten verwendeten Zahl
durch z.B. 10 teilbar ist. & die letztere bsung waren die wenigstéimderungen

am Simulationscode erforderlich; nachdem diese implementiert waren, stimmten
tiber 99 % defibermittelten Photoneiberein, und die Challenge konnte endlich
verwendet werden.

Periodisches Abspeichern der Photonen: Anfangs schrieb das Servlet die von
den Clients erhaltenen Photonen dirékier NFS Network Filesystem) auf den
Hauptserver. Mit zunehmender Last wurde dieses Verfahren jedoch instabil, so dal3
die Daten fortan auf eine lokale Festplatte geschrieben und periodisch vom Haupts-
erver abgerufen wurden. Dies geschahaalstiiber ssh{ecure shell), wurde aber
bald aus Performancegrden durch eitdTTR-basiertes Verfahren ersetzt.

Weiterhin speicherte jedes Servlet nicht alle erhaltenen Pakete einzeln ab, son-
dern sammelte sigber einen (konfigurierbaren) Zeitraum vamf Minuten, bevor
es sie dann komplett in eine Datei schrieb.

HTML-Konfiguration der Servlets: Da die Konfiguration der Servlets durch
Anderung der Konfigurationsdateien und anschlieRendes neu starteindlicst

und fehlertéchtig war und aul3erdem den Wettbewerbsbetrieb beeinflul3te, wur-
de eine Mglichkeit, die wichtigsten Parameter (aiilsfliches Logging ein/aus,
Challenge-Einstellungeidjteste erlaubte Appletversioiiper den Webbrowser zu
setzen geschaffen. Der Zugriff auf diese URL war auf einen einzigen Rechner der
Theoretischen Astrophysilalamak ) beschankt.

6.2.5 Datenauswertung

Einmal pro Stunde wurden die neuen Photonen zu der dem Parametersatz entspre-
chenden Tabelle addiert. Diese Tabelle hatte jeweils 128&gjatiir die zwei Aus-
breitungswinkel und 256Uf die Frequenz, sowie zweillf die Polarisation, und
zwar jeweils fir die nicht, ein-, zwei- bis zwanzigfach gestreuten Photonen. Die
Tabelleneinthge warerint -Zahlen, bestanden also aus vier Bytes.

Die 32 Megabyte grol3en Untertabellém &ine feste Zahl von Streuungen wur-
den jeweils in einer eigenen Datei abgespeichert. Di#3&der Ergebnistabellarf
einen Parametersatz Beft sich also auf 640 Megabyte; jedoch sind die meisten
Eintrage der Dateienif mehrfach gestreute Photonen null, und ebenso viele Ein-
trage fir hohe Frequenzen, so dal’ sich die Tabellen leicht auf etwa ein Hundertstel
komprimieren lassen.
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Das Eintragen der Daten in die Tabelle funktionierte folgendermafReichsh
wurden alle Photonendateien aneinandeggghund so in eine grofRe Datei umge-
wandelt. Dies geschah nacheinander, d.h. es wurde jeweils eine Datei an die Ziel-
datei gefangt und sofort gélscht, um Plattenplatz zu sparen. Befanden sich nun
alle neuen Daten in der grof3en Datei, so wurde die Tabellendatei mit den unge-
streuten Photonen des aktuellen Parametersatzes dekomprimiert und in den Spei-
cher geladen. Nun nahm sich das Programm die Photonendatei vor, las Rivoton f
Photon ein, erbhte fir die ungestreuten den entsprechenden Eintrag der Tabelle,
und schrieb die gestreuten in eine zweite Datei, die viel kleiner war als die erste.
SchlieRlich wurde die Tabelle mit den ungestreuten Photonen komprimiert und ab-
gespeichert, und das gleiche Vorgehen mit den einfach gestreuten wiederholt, usw.
Diese Vorgehensweise stellte sicher, daf3 sich der Hauptspeicherverbrauch in Gren-
zen hielt (auf der gleichen Maschine liefen auch der Webserver und die Datenbank),
und gab der Sache gleichzeitig eine gewisse Robustheit, da immer nur ein Teil der
Tabelle bearbeitet wurde.

Aus der neuen Tabelle wurde dann, wie zuvor schordant; ein Spektrum
und eine Abstrahlungscharakteristik erzeugt und auf die Webseite gelegt; aul3er der
Lage der Zyklotronlinie und der Tatsache, daf3 die Kurven mit der Zeit (und damit
zunehmender Photonenzahl) immer glatter wurden, war ihnen jedoch nicht viel zu
entnehmen.

Um die Daten quantitativ zu analysieren, wurden die zwei Prografiivéew
(ein grafischer Viewer) un&TInfo (ein Konsolenprogramm zu Erzeugung von
Strahlungscharakteristiken, Spektren und anderen Kurven) entwickelt. Sie sind in
Anhang[T beschrieben. Zur Bearbeitungissen die Daten allerdings mit einem
weiteren Tool in einen kleineren Tabellentyp umgewandelt werden.

6.3 Verlauf

Gleich zum Start von XPulsar@home war das Netzwerk der TAT und damit die
XPulsar-Server aufgrund von Problemen mit dem Router des Rechenzentrums nicht
erreichbar; nachdem diese gsi waren, begannen die ersten Leute (von denen ei-
nige auch schon vorher im Probebetrieb teilgenommen hatten) zu rechnen. Insbe-
sondere beteiligte sich das Gymnasium des Bildungszentrums Nord aus Reutlingen
mit etwa einem Dutzend Rechner. Am Ende des Wettbewerbs spielte diese Schule
allerdings keine Rolle mehr.

Richtig los ging der Wettbewerb mit dem Einstieg des Stiftsgymnasiums Sin-
delfingen und der Geschwister-Scholl-Schuléihgen gegen Ende des Monats.
Beide Teilnehmergruppen waren hochmotiviert, den Wettbewerb zu gewinnen, und
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sehr erfolgreich dabei, Leute an Land zu ziehen, diesie Rechenleistung zur
Verfugung stellten. Von Mitte April an bis zum Ende des Wettbewerbs am 30. Juni
schafften sie es, ihre Photonenzahlen exponentiell ansteigen zu lassen [S]]Abb. 6.4).
Kurz vor Ende lagen die beiden Kopf an Kopf vorne, und es war bis einige Stunden
vor Abschluf3 nicht klar, wer von beiden das Rennen machi@mev Schliel3lich
konnte die GSS den Wettbeweliy sich entscheiden.

1011 T T T T T T T T T T

1010

Photonen

Geschwister-Scholl-Schule

10" |
] Aloys-Henhoefer-Schule -«
6 Reuchlin-Gymnasium
10 L L h |
04/22 05/06 05/20 06/03 06/17 07/01
Datum

Abb. 6.4: Verlauf des XPulsar@home-Wettbewerbs. Die y-Achse ist logarithmisch!

Die exponentielle Anstieg in Teilnehmer- und Photonenzahlen stellte hohe An-
forderungen an die Infrastruktur - zwar war diese prinzipiell skalierbar ausgelegt,
aber naifrlich traten mit so schnell steigender Last immer wieder neue Probleme
auf, die gbf3tenteils auch nicht vorherzusehen waren, wie z.B. Instbiin NFS
bzw. YP und JServ. Diedifirte beispielsweise zur totalen Auslastung des Serv-
letrechners nach dem Neustart des Servlets, da dieses versuchte, alle aufgestau-
ten Clientanfragen auf einmal zu verarbeiten. Dadurch reagierte der entsprechende
Arbeitsplatzrechner von Zeit zu Zeifif einige Sekunden nicht mehr, was andere
natirlich in ihrer Arbeit beeintichtigte.

Dazu kamen noch einige weitere @iié; die zwei nennenswertesten waren
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der Ausfall der Weiterleitung vomwww.xpulsar.de  beim Provider fir einige
Stunden, der die Webseite unerreichbar machte, und der Versuch einesahieht n
genannten Doktoranden, den Netzstecker eines Notebooks aus der Steckdose her
auszuziehen, der dabei leider den des Hauptservers erwischte. Als Folge davon
wurde das Dateisystem (reiserfs) auf dem Server lgigh und zwar so, dal3 der
Rechner sofort neu bootete, wenn man versuchte auf dasaubgtsh System zu-
zugreifen. Dies geschah figlich in der heil3en Endphase, knapp zwei Wochen vor
Ablauf des Wettbewerbs.

Wenn etwas schiefging, dann passierte es fast immer genau an denjenigen Wo-
chenenden, an denen ich nicht iabingen war. In diesendfen ist es haupéchlich
Daniel Kobras und Michael Ruder zu verdanken, daR die Teilnehmer wenig davon
merkten und der Wettbewerb ungehindert weiterlaufen konnte.

Nach dem Abschlu und auchalwend des Wettbewerbs gab es ein durch-
wegs positives Echo in den Medien. Auch eine Umfrage unter den Teilnehmern gab
grofdtenteils positive BRckmeldungen; der andlafigsten bem@ngelte Punkt war die
Tatsache, dal3 marastdig online sein muf3te, was uns sicherlich viele Teilnehmer
gekostet hatte. Prinzipiell &e ein Vorgehen iiglich gewesen, bei dem der Cli-
ent fur eine Angere Zeit rechnet, bevor er die Ergebnigbermittelt; dies are
aber nur mit dem Verzicht auf Aufsung in den Tabellen zu erkaufen gewesen. Da
bei entsprechend kleinen Tabellen auch eine geringere Photonenzatidjbeird,
um die statistischen Fehler klein werden zu lasséttetsich der Aufwandifr ein
Internetprojekt in diesem Falle kaum gelohnt.

Der zweite Punkt, der beamgelt wurde, war die (In)Stabiit der Clients. Diese
war meist auf Fehler in den JVMs Zigkzufihren, da das Programm in manchen
JVMs — ebenso wie diett-Version der Simulation — absolut stabil lief, in anderen
dagegen nach kurzer Zeit einfror. Daher sollte in eventuelleiirdtigen Projekten
ein nativer Client nicht nur aus Performance-, sondern auch aus Stisgitinden
bevorzugt werden; dies ist jedoch mit deutligtherem Aufwand verbunden, wenn
man mehr als ein Betriebssystem untigtzgn will.

Ende Mai wurde der erste und einzige Schummler ertappt — er hatte den Javacli-
ent modifiziert und die Photonenzahl im entsprechenden Feld der ClientMessage so
weit heraufgesetzt, daf’ er etwa 1000-mal so schnell war wie alle anderen. Dies fiel
natirlich bald auf, und dank der adgfrlichen Logfiles konnten auch alle von ihm
gerechneten Photonen wieder aus der Statistik entfernt werden.

Nach Ende des Wettbewerbs wurde diédichkeit geschaffen, auch andere
Gruppen als Schulen anzumelden; dies wurde von einigen Firmen und Privatper-
sonen auch genutzt. Das Projekt lief noch bis Ende April 2001 weiter und wurde
dann eingestellt. Insgesamt hatten ditdler 80 Schulen und &ger etwa 30 weitere
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Gruppen angemeldet. Von grob 1500 Teilnehmern wurden etwa 125 Jahre Rechen-
zeit beigesteuert; dies reichiiétknapp 400 Modelle mit insgesamt 211 Milliarden
Photonen.



Kapitel 7

Zusammenfassung und
Ausblick

Im ersten Teil dieser Arbeit wurde der Strahlungstransport in der Akkretiotes
eines bigren ROntgenpulsars detailliert simuliert. Im Rahmen des Internetprojek-
tes XPulsar@home wurden dabei umfangreiche Parameterstudien dufothgef
einer weiterentwickelten Version des Codes wurdeitespauch zwei einfache Mo-
delle der Reprozessierung an der Neutronensternabbd] ein breiterer Energie-
bereich, und ein gimomenologisch vandertes Geschwindigkeitsprofil des einfal-
lenden Plasmas berechnet. Schlie3lich wurden Simulationen mit optisch dichten
Komponenten (Hohltrichter) durchgéfrt.

Der Simulationscode steht in einerr&Bibliothek zur Verfigung, die leicht
erweitert oderifir andere Projekte verwendet werden kann. Die Klassenstruktur ist
in Anhang[B dargestellt; Details zur Implementierung sind in den Headerdateien
zu finden.

Diese Arbeit ist eine der wenigen, die eine realistische Geometrie in Schwarz-
schildmetrik sowie ein inhomogenes Magnetfeld in die Berechnungen mit einbe-
zieht. Die Ergebnisse von Kraus (1992) werden dtigt und um die mehrfach
gestreuten Photonen sowie Reprozessierung an der Neutronensteéableeefl-
weitert. Das Wechselwirkungsmodell bei Brainerd unés#ros [1991) war noch
einfacher — dort wurden nur die resonanten Photonen (und deren thermische Repro-
zessierung an der Obeifihe) betrachtet. Insofern ist diese Arbeit eine bedeutende
Erweiterung der bisherigen Forschungsergebnisse.

Die komplexe Geometrie macht figlich Vereinfachungen an anderer Stelle
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notwendig - so ist der Streuquerschnitt im Vergleich zu dem bei Rechnungen in ho-
mogenen, ruhenden Plasmascheilien (Aragafez und Harding, 2000) deutlich
weniger komplex und bécksichtigt weder tihere Resonanzen noch thermische
und relativistische Effekte. Dies liegt daran, dal3 die Berechnung des Streuquer-
schnittes in einem inhomogenen Medium und Magnetfeld an jedem Punkt der Pho-
tonenbahn erfolgen muf3, und nicht nur einmal pro Streuung. Eine Tabellierung und
Interpolation ist aufgrund der Vielzahl der variablen Parameter entlang des Photo-
nenpfades (Magnetfeldske, Plasmadichte und -geschwindigkeit, Photonenener-
gie) und der schmalen Resonanzbreite dagegen sehr aufwendig. Ein erster Schritt in
diese Richtung \@re ein Streuquerschnitt, der ein Kompromif3 aus Genauigkeit und
Komplexitat ist, wie er z.B. in Kaisel (1995) zu finden ist — dieser beschreibt zwar
ebenfalls keine dheren Resonanzen, aber die Richtungaaglgkeit der Grund-
resonanz sehr wohl. Zaglich mul3 zur Vorhersage genauer Linienprofile die Fre-
guenzumverteilung bei der Streuung mitlieksichtigt werden.

Die Berechnung einer selbstkonsistenten Geschwindigkeitsverteilfureg wie
auch die eines realistischeren Emissionsspektrums, ein eigenes Projekt. Zur Ver-
wirklichung des letzteren steht allerdings der Strahlungstransportcocdie &smaids
und Nagel (1985) zur Veiilgung.
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Gammastrahlenausbiiche
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Kapitel 8

Einleitung

Im Gegensatz zu dhtgenpulsaren, wo man den prinzipiellen Mechanismus der
Strahlungsentstehung kurz nach deren Entdeckung verstanden hatte, ist der Ur-
sprung von Gammastrahlenaustinen (GRB,Gamma Ray Bursts) auch heute
noch ein Rtsel. Sie wurden 1967 von den amerikanischen Vela-Satelliten entdeckt,
die eigentlich zutJberwachung des Abkommens zum Verbot von atmaspbhen
Atomtests gestartet wurden; diese Entdeckung wurde allerdings erst sechs Jahre
spater publiziert (Kiebesadel etlal., 1973). Durch Vergleich der Ankunftszeiten der
Pulse an den einzelnen Satelliten war jedoch schnell klar, da3 es sich weder um
irdische, noch um solare Bhomene handelte. Messungen der russischen Konus-
Satelliten begitigten diese Beobachtungen kurze Zeiitep (Mazets et al[, 1974).

Vor dort an wurde 20 Jahre lang spekuliert, was die Ursache seinté&, denn
aul3er der Tatsache, dal} ein typischer Gammastrahlenausbruch etwa zehn bis 30 Se-
kunden dauert und Photonen bis wigiter 100 MeV hinaus emittiert, wéber die
Systeme wenig bekannt. Der Hauptgrundidast die Kurzlebigkeit dieser RAmo-
mene, die eine genaue Ortung und eventuelle Nachfolgebeobachtungéglishm
machten. Die Ahlraten liegeriiblicherweise bei einigen zehn bis einigen hundert
Photonen pro cfhpro Sekunde; die Spektren lassen sich durch ein gebrochenes
Potenzgesetz gut beschreiben, mit einem Photonenindex von etiah@fe und
-1,3 firr niedrige Energien; désbergang findet bei einigen 10-100 keV statt, wobei
sich diese Energie wiederum mit der Zeit zu niedrigeren Werten hin verschiebt.

Eine typische Lichtkurve ist in Ablh. 8.1 aufgezeichnet; Kurven mit einem oder
zwei, aber auch mehreren Maxima siiolich. Sie stammt vom Ausbruch am 23.
Januar 1999 (GRB 990123). Dieser Ausbruch war besonders in der Hinsicht bemer-
kenswert, daf3 er der bisher einzige ist, zu dem simultan ein optisches Aufblitzen
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Abb. 8.1 Lichtkurve von GRB 990123 im Energieband von 320-1800 keV. Quelle:
Galama et al.[(1999)

fur einige Minuten gesehen wurde (Akeriof und McKay, 1999); diese kurzlebige
Quelle hatte eine Helligkeit von 9 mag!

So wurden bis Mitte der 90er Jahre im wesentlichen zwei Klassen von Model-
len diskutiert: Die damals favorisierte ging von galaktischen kompakten Objekten
aus, die zweite von extragalaktischeraRbmenen. Aufgrund der dabei litigten
Energie, die die einer Supernova um ein Vielfactieearsteigt, wurden kosmologi-
sche Entfernungen zu den Quellen aber als unwahrscheinlicher angesehen.

Diesanderte sich jedoch einige Zeit nach dem Start des CER@pton Gam-
ma Ray Observatory) 1991, das das Instrument BATSBu(rst and Transient Sour-
ce Experiment), einenAll-Sky-Monitor im Energiebereich von 20 keV bis 1 MeV
beinhaltete: Von nun an sah man im Mittel etwa einen Ausbruch pro Tag, und bald
stellte sich heraus, dal3 die Au#ibhe isotropiber den ganzen Himmel verteilt wa-
ren; damit waren galaktische Neutronensterne, von denen man eine Verteilung in
der galaktischen Ebene erwartet, als Quellen ausgeschlossen. Weiterhin stellte man
fest, daR es offensichtlich zwei Typen von Gammastrahlenécisen gibt: kurze,
deren mittlere Dauer bei 0,2 Sekunden liegt und die etwa ein Viertel der beobach-
teten Ereignisse ausmachen, und lange, die durchschnittlich 30 Sekunden anhalten
(Abb. B23). Diese Verteilung deutet auf zwei verschiedene doggrsysteme, et-
wa zwei kollidierende Neutronensterne und kollabierende sehr massereiche Sterne,
hin.
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sin(gal. Breite/Grad)

gal. Lange/Grad

Abb. 8.2 Von BATSE gemessene Verteilung von 1637 Gammastrahleriacistm.
Es wurde der Sinus der galaktischen Breite aufgetragen, damit die isotrope Vertei-
lung als solche erkennbar ist. Quelle: BATSE 4B Katalog (Paciesas [et all., 1999)
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Abb. 8.3 Zwei Typen von Gammastrahlenaugbhnen: Hirte des Spektrums gegen
die Dauer des Ausbruchigrf1193 Ereignisse. Quelle: BATSE 4B Katalog (Paciesas
etai.,[T99P)
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Der machste grof3e Schritt war der Start von BeppoSAX 1996, einem italienisch-
hollandischen Satelliten mit einem Energiebereich von 0,1 bis 300 keV, relativ
groRer Detektorfiche und zwei abbildenderbRtgenteleskopen. Mit dieser Mis-
sion gelang erstmals Ende Februar 1997 der Nachweis und die Lokalisierung eines
Uber viele Tage gehenden Nachleuchtens dieser ObjektéirtgBnbereich (Costa
et al.,[199]7), das einige Monate zuvor jore$&ros und Reed (1997) vorherge-
sagt wurde. Vihrend Lichtkurve und Spektrum des Nachleuchtens in GRB 970228
noch relativ glatt und durch Potenzgesetze gut zu beschreiben waren, sah es bei
GRB 970508 [(Piro et al[, T999) und dem mit ASCA beobachteten GRB 970828
(Yoshida et al.] 1999) anders aus: Uridafeinen Tag nach dem Ausbruch wurden
die Objekte wieder heller. Zu etwa der gleichen Zeit verschwandiloesclissi-
ge Strahlung bei einigen keV aus dem Spektrum. Diekmarschuf liegt im Ru-
hesystem der Objekte bei etwa 6-7 keV und kann dahebglicherweise — als
Eisen-Ka-Emission interpretiert werden.

Durch die Lokalisierung desdhtgennachleuchtens mit BeppoSAX — aahst
mit der WFC @ide field camera), danach mit den NFlnarrow field instruments)
auf einige Bogenminuten genau wurde asgiich, auch in anderen Wellearigen-
bereichen Lichtkurven und Spektren zu messen. Die wichtigste Erkenntnis hierbei
ist die Entfernung der Objekte — aus den Spektren kann man aufgrund von Absorp-
tionslinien eine minimale Rotverschiebung bestimmen. Bei vielen Systemen hat
man zugtzlich eine darunterliegende leuchtschwache Hostgalaxie bei der gleichen
Rotverschiebung gefunden, so dal? man inzwischen davon ausgehen kann, daf3 die
Explosionen innerhalb von Galaxien stattfinden.

Hinweise auf den Ursprung dieser Explosionen, die bisl@® ergs (06
J, oder 0,1Mc?) freisetzen knnten, sind von dem umgebenden Medium zu
erwarten: Liegen diese in Sternentstehungsgebieten, so ist eine Explosion sehr
massereicher Sterne denkbar; findet das Ereignis in eiiemeth Medium oder
gar aullerhalb der Galaxie statt, sind alte Systeme wie z.B. zwei kollidierende
Neutronensterne wahrscheinlicher. Indiziéin dlas eine oder andere ergeben sich
aus der Lage des nachleuchtenden Objektes innerhalb der Galaxie, dessen Spek-
trum (Absorptions- und Emissionslinien) und dem zeitlichen Verlauf der Lichtkur-
ve (Dissipation der kinetischen Energie der Explosionsprodukte im umgebenden
Medium,[Wijers und Gaiama (1999)).

Die vermutlich direktesten Indikatorerirf den Aufbau der Umgebung sind
Spektrallinien im Bntgen- und UV-Bereich, mit deren Vorhersage sich bereits ei-
nige Autoren befal3t haben (Bisnovatyi-Kogan und Timcdkhin, 1997, Perna und Lo-
eb,[T99B8[ Msaros und Rees, 1998pHCher et al.; 1999). Ein aglicher Hinweis
auf massereiche Voagger wie Hypernovae oder Kollapsare ist das Vorhanden-
sein von Eisen-K-Emissionslinien. Diese entstehen durch Fluoreszenzstreuung
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des Rntgenkontinuums des Nachleuchtens an deerresten des Voingersy-
stems [MEszaros und Rees, 1998, Ghiseliini et al., 1999, Lazzatilet al.|1999).

Quantitative Berechnungen dieser Spektrallinien sind aufgrund des Mangels an
detaillierten Kenntnisseiber die Entwicklung und den Massenverlust des $arg
gers in den Monaten oder Jahren vor dem Gammastrahlenausbruch Keglichm
Jedoch Bnnen einige generelle Annahmigmer solche Umgebungen gemacht wer-
den.

In diesem zweiten Teil der Arbeit wird versucht, dasiRbmen der Eisen-d&
Linien in den Spektren zu modellieren. Dazu werden verschiedenen Geometrien
durchgerechnet. Dasanhste Kapitel behandelt kurz die Theorie der Feuerball-
modelle, anschlie3end wird das verwendete numerische Verfahren vorgestellt, und
schlie3lich die einzelnen Modelle und Ergebnisse.



Kapitel 9

Theoretische Grundlagen

Aus den Beobachtungen ist bekannt, daR sich das Potenzgesetz des Spektrums bis
Uber 100 MeV hinaus erstrecken kann. In einem Plasma entsprechender Tempe-
ratur und Dichte wirden jedoch solch hochenergetische Photonen schnell durch
Paarerzeugungs- und -vernichtungsprozesse abgebaut werden, so daf’ das gemes-
sene Spektrum bei weit niedrigerer Energie abbrechi@iten

Ein Ausweg aus diesem Dilemma ist, anzunehmen, daR3 die Photonen im Ruhe-
system des Plasmas, in dem sie entstehen, viel weniger Energie haben, und sie uns
nur deshalb so energiereich erscheinen, weil das Plasma sich mit relativistischer
Geschwindigkeit auf uns zubewegt. Um die Paarerzeugungsenergie von 1 MeV auf
100 MeV zu erldhen, ist ein Lorentzfaktot von ~ 100 erforderlich, was einer
Geschwindigkeit von etwa 0,998@ntspricht.

Der rachste Abschnitt befal3t sich mit der Erzeugung und den Eigenschaften
eines solchen Szenarios, inshesondere der Interaktion des Explosionsmaterials mit
dem umgebenden Medium. Allerdings werden dort nur die in den Berechnungen
verwendeten Formeln vorgestelltjrfgenauere Herleitungen sei auf die entspre-
chende Literatur verwiesen.

Im zweiten Abschnitt dieses Kapitels wird — ebenfalls nur kurz — auf die Vor-

gange in Materie eingegangen, die von einem solch harten Spektrum beleuchtet
wird.
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9.1 Feuerball-Schock-Modelle

Die erste Theorie ultrarelativistischer Schocks (d.h. in Medien, in denen die Ruhe-
energie der Baryonen vernaékbigt werden kann, etwa strahlungsdominierte Sy-
steme, oder solche in einem Gleichgewicht aus Paarerzeugung und -vernichtung)
wurde 1976 vorgestell{ (Blandford und McKee, 1976), und bildet auch heute noch
die Grundlage der Modellierung von Gammastrahlendigtan und deren Nach-
leuchten.

Anfang der 90er Jahre kamen die Feuerballmodelle [a@s@fos und Rees,
1993,[Vesaros et al.[ 1994): Eine zentrale Energiequelle deponiert eine riesige
Menge Energie (iglicherweise bis zu etws)®* ergs) in einem verditnisnaRig
kleinen Volumen. Diese Energie breitet sich daraufhin in den umliegenden Raum
aus, teilweise in Form von elektromagnetischer Strahlung, teilweise als Neutrinos,
und nicht zuletzt iniber relativistisch beschleunigte Teilchen.

Dieser Teilchenstrom trifft nun auf das umgebende Medium, so dalR3 sich eine
Schockfront ausbildet, die sich mit nahezu Lichtgeschwindigkeit weiter nach aul3en
bewegt. Ein Mal hieiir ist der Lorentzfaktoty, der bei 100 und mehr liegen kann.
Die Gesamtenergie verteilt sich auf die Elektronen und Positronen, die Baryonen
und das in heiBem Plasma als atricher Freiheitsgrad vorhandene Magnetfeld;
die relativistischen Leptonen emittieren in diesem Feld Synchrotronstrahlung.

Der Beobachter sieht die Ereignisse schneller ablaufen, als sie wirklich gesche-
hen, da die Strahlungsquelle (die Schockfront) sich mit relativistischer Geschwin-
digkeit auf ihn zu bewegt.,,; = t/~2. Bis zu einem Radius, rast sie praktisch
ungebremst in das externe Medium; béhkren Radien wird die Kontaktdiskonti-
nuitat abgebremst, und es bildet sich eine véams- und eineirckwartsgerichtete
StoRwelle aus. Eine Absatzung fir r ist

E s 2
rq & 1016’7< 522> 1y °cm (9.1)
no 9]'

(Mészros und Rees, 1998), mit der Gesamtenekgiein 10°2 ergs, der Teil-
chendichten, deméﬁnungswinkelej, in den die Energie emittiert wird 007, =
E/(Mc?) ist der Lorentzfaktor, den das Material nach deiaglichen Beschleu-
nigungsphase hat, mit der Ruhemadgeder Baryonen in der Simung. Diese
Entfernung wird zur Beobachterzeit

E % —8
Td 1.9 52 5
t s = ——= ~ 10~ Ny ° 9.2
d.ob 20172 (mﬂ?) 278 ( )
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erreicht. Im Falle einer kontinuierlichen Energieinjektion wird das Gesetz etwas
modifiziert, die GBRenordnungen bleiben aber gleich.

Das Magnetfeld ist in heil3en Plasmen ein weiterer Freiheitsgrad, der einen Teil
der Gesamtenergie aufnehmen kann. Wieviel Energie sich allerdings in einem solch
extremen Nichtgleichgewichtsszenario wirklich darauf verteilt, ist schwer zu sagen,
und flie3t deshalb als weiterer freier Parameter ins Modell giist der Anteil
des Magnetfeldes an der Gesamtenergie. Dann ist das Magnetfeld im mitbewegten
System von der Gif3enordnung

E Poh2 1 nes _3
B~ 10272 <%> ny™ £2,my" tob’;’g) G, (9.3)

J

mit der Beobachterzeit,, 5 seit dem Ausbruch iti0> Sekunden. Der Parame-
ter h beschreibt das verwendete Injektions- und Abstrahlungsmodell genauer (h=8
ist instantane Injektion und adiabatische Ausbreitung; sind die Strahlungsverluste
im Schock wichtig oder wird die Energie kontinuierlich in das System eingebracht,
soandert sich der Wert)y, ist ein weiterer Korrekturfaktor, der im adiabatischen
impulsiven Fall gleich null ist[(Mszaros und Rees$, 1998). Im folgenden wird von
h = 8,q1 = ¢o = 0 ausgegangery{ wirde sonst in den folgenden Gleichungen
auftreten).

Durch die Kombination von einem Magnetfeld und relativistischen Elektronen
im Schock wird Synchrotronstrahlung emittiert; das Spektrait sich durch meh-
rere, sich aneinander anschlieRende Potenzgesetze beschreiben. Im einfachsten Fal-
le sind dies eines mit Energieind&x3 unterhalb des Maximums, und -1,4 oberhalb
davon (z. B[ Wijers und Galama(1999)).

Das vom Beobachter gesehene Maximum der Synchrotronstrahlung liegt bei

1
Esp\~ 1 _3
b = 101452 (%) €2, 13152  Hy, (9.4)
J
% = (1000k3)m,/m,, ist der Anteil der Elektronen an déquipartitionsener-

gie (Mésaros et al.; 1994). Ein Beobachter in der durch die Gesamtleuchtkraft und
der gemessenen Helligkeit festgelegten Entferndmgiosity distance) D mif3t

dann folgenden FluR bei der Frequenz

E 11
F, =10%?D~2 (%) né féZ ergs/s/cm? /Hz (9.5)
J
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Fur die Berechnungen wird der Wert véfi, so festgelegt, dal’ sich in etwa die
Lichtkurve des Nachleuchtens von GRB 970508 ergibt. Dadurch ergibt sich eine
Leuchtkraft am Maximuni,, ~ 6,5 10% ergs/s/keV; zum Zeitpunkt,s = 1000
s liegt das Maximum bei 1,96 keV.

9.2 Strahlungstransport: Linien und Kanten

Die Frage nach der Quelle der enormen Energien ist bis heutetstgeinen Hin-

weis darauf Bnnte jedoch die Signatur des umgebenden Mediums im gemessenen
Nachleuchtspektrum geben: ist es dicht, so ist mit starker Absorption und vielen
Fluoreszenzlinien zu rechnen, insbesondere mit einer EigeAdsorptionskante

bei etwa neun keV und einemaKLinienkomplex bei sechs bis sieben keV, der sich
mit der Zeit zu weniger stark ionisierten Niveaus, also zu niedrigerer Energie hin
verschiebt. Daf3 solche, bei einigen keV gemessene Linien nicht aus dem Explosi-
onsmaterial selbst stammeirnen, ist klar, denn sonstifdten sie entsprechend
blauverschoben sein.

Das reprozessierende Material muf3 also entweder vonaxigeysystem selbst,
etwa einem Wind eines supermassiven Sternes, stammen, oder aber in der Umge-
bung vorhanden sein, wie es zum Beispiel in Sternentstehungsgebieten der Fall ist.
Beides vére ein Hinweis auf einen stellaren Ursprung der Ausbruchs. Im letzteren
Fall ware die Dichte des Mediums konstant, im erster&mme sie mit-—2 ab.

In dieser Arbeit wurde angenommen, dal3 sich das von detdenstrahlung
beleuchtete Material im Strahlungs- und lonisationsgleichgewicht befindet; ein sol-
ches Gleichgewicht kann sich einstellen, wenn die Rekombinationszeit der lonen
wesentlich Kirzer als die Variabilét der Strahlung ist. # Ka-Rekombination gilt

tree = 10327277 Pnits

mit der Kernladungszalff, der Temperatuf in 107 K und der Dichtenj in
10'° cm~3. Diese Zeit ist hinreichend kurz, da sich das Spektrum der Nachleucht-
strahlung auf einer Zeitskala von Stund@&mdert, so dalR der Strahlungstransport
statiorér behandelt werden kann.

Eine wichtige Gol3e bei Reprozessierungsproblemen ist der lonisierungspara-
meteré = (L/nR?), der — konstante Teilchendichtevorausgesetzt — den Zustand
des Gases im wesentlichen bestimmt (Tarter et al.,] 1969, Kaiiman und NcCray,
1982). HierbeiR der Abstand zur Quelle, die isotrop die Leuchtkrafabstrahit.
Eisen ist ak¥ 2~ 10* vollstandig ionisiert; die strkste kx-Emission ist in der Ge-
gend vor¢ ~ 103 zu erwarten.
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Fur die Berechnungen wurde das Programm XSTAR (Kaliman und MtcCray,
1982, [Kaliman und Krolik,[ 1998) verwendet. Es ermittelt die Modifikation ei-
nes Eingangsspektrums beim Durchgang durch eine Kugelschale mit vorgegebener
chemischer Zusammensetzung und Dichte mittels einer Zweistromapproximation
(Chandrasekhaf (1960, Kap. 20), Schuster (1905)).

Eine Einschankung des XSTAR-Codes ist allerdings, dal3 Comptonisierung
nur naherungsweise bigécksichtigt wird. Dies ist kein Problem, wenn die Schiile f
Thomsonstreuung optiscliidn ist (Rwlendichte <~ 2,5- 1024cm™2), oder das
Eingangsspektruniiber eine kleinere &ilendichte hinweg absorbiert wird. Dies
wird bei den Rechnungen vorausgesetzt; ob dies in der Natur wirkliéiitast,
kann allerdings beim momentanen Forschungsstand nicht entschieden werden.



Kapitel 10

Reprozessierung von
Gammastrahlenausbruch-
Nachleuchtstrahlung

Die in diesem Kapitel vorgestellten Simulationen zur EisepEmission entspre-
chen denen ays Weth et al. (2000).

10.1 Geometrien und numerisches Vorgehen

Im folgenden werden zi@chst die Modelle, die dahinterstehenden Annahmen und
die verwendeten Parameter beschrieben. Dazérgakich ein Abri3 des numeri-
schen Vorgehens, da zur Berechnung der Reprozessierung ein eigemtkakyél-
symmetrische Geometrien entwickelter Programmcode zweckentfremdet wurde.

10.1.1 Schalenmodelle

Die erste hier betrachtete Modellgeometrie besteht aus einer StaioiKugel-
schale aus dichtem Gas in einer Entfernung von @& cm vom Zentrum. Der
Ursprung einer solchen Verteilunghnte beispielsweise eidberrest von einer
Supernova sein, die einige Monate oder Jahre vor dem Ausbruch explodiert ist; der
Ausbruch selbst@nnte in diesem Falle vom gravitativen Kollaps eines supermas-
siven, durch schnelle Rotation Zighst stabilisierten Neutronensterns verursacht
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werden [Vietri und Stellg, 1998). In diesem Faltinkite das Gas eine hohe Metall-
konzentration haben.

Ein anderes Szenario, das zu einer Schaledn lonnte, ist die Hypernova
— der Kollaps eine supermassiven, sehr schnell rotierenden Sterns: Solche Sterne
haben im allgemeinen einen starken, und stark variierenden Wind. Diese Winde
haben typischerweise eine Massenverlustidte: 10~*M/yr und Geschwindig-
keitenv,, ~ 100 km/s, und knnen auf einer Zeitskala vgg 100 Jahren variieren.
Dadurch ist es riglich, daf3 Kugelschalerbherer Dichte in einer Entfernung von
R ~ 10'6 cm mit einer mittleren Dichte von 2 10° cm™3 entstehen, in denen
sich durch Instabiliten Gebiete dherer Dichte ¢ ~ 10° — 10°%cm~=3) bilden
kdnnten.

Ein anderes denkbares Szenario ist dieses: Wenn eachahemittierter lang-
samer Wind von einem gperen schnelleren eingeholt wird, schiebt dieser das Ma-
terial des ersteren vor sich her und verdichtet es dabei. In diesem Falle sind geringe-
re Metalllaufigkeiten zu erwarten; da Konvektion im Inneren von massiven Sternen
jedoch eine wichtige Rolle spieltpknten diese gegéber den Konzentrationen im
Sonnensystem trotzdem deutlich &hnh sein.

Abb. 10.1 inhomogene Materieverteilung um den Ausbruch im Zentrum (Aus-
schnitt); diese wird im Modell durch eingidne Schale mit der (mittleren) Dichte
der Filamente reg@sentiert

Solche Kugelschalendnnten die Quelle komplett abdecken, oder aber nur teil-
weise, insbesondere wenn starke Dichteinhomogtaritoder gar kondensiertes
Material vorhanden sind (s. Abp—ID.1). lhre mittlere Dichte kann in diesem Falle
sehr viel tbher sein als typische Wertarfdas interstellare Medium.
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Durch die vermutete Beobachtung einer Eisenlinie bis etwa einen Tag nach
dem Ausbruch von GRB 970508 und GRB 970828 (Piro_et[al. (1999), Yoshida
et al. (I999)), wo auch ein Maximum in der Helligkeit auftrat, wird ein Radius
R in der GbRenordnung von etws)® Lichtsekunden nahegelegt. Die Entfernung
ct'(t)? Z ct, die nach einem Tag von der die Kontinuumstrahlung produzierenden
Schockwelle erreicht wird, muf3 kleiner oder gleiBhsein. Daher wird der innere
Radius der Kugelschale adif = 1,5- 10'6 cm festgesetzt und angenommen, daR
der Schock den inneren Rand zur Zgit= 1 Tag erreicht.

Dies ist mit dem im vorhergehenden Abschnitt beschriebenen Feuerballmodell
moglich; allerdings rif3te die Dichte des Gases zwischen dem Ausbruch und der
Schale mitx < 105cm =2 hoher sein als allgemein angenommen. Die Gesamtmasse
innerhalb der Schale ist mi/ ~ 10~2M, noch immer viel kleiner als die der
Schale, und die Thomsontiefe der Materials< 1.

Die Berechnungen wurdefiff dinne, homogene, spalische Schalen verschie-
dener Dichten ausgéfirt, die dicke, inhomogene Schalen mit der gleichen Masse
pro Flache und der gleichen mittleren Dichte in den Filamenten und Wolken re-
prasentierten. Die Eisedbfigkeitzr. = npe/nre,e Wurde zwischen dem ein- und
hundertfachen des solaren Wertes variiént;gfndere Elemente wurden die solaren
Haufigkeiten verwendet. Died@lendichte waiNy = 5 - 1023cm ™2, die Gesamt-
masse der Schale wal; ~ 1 M.

Die Bedingungen in Szenarien, in denen sich eine solche Schale bildet, unter-
scheiden sich deutlich von den durch Fits an einfache Standardmodelle bestimm-
ten Parametern (Wijers und Gaiama, 1999); jedoch sind die Fehler in solchen Fits
sehr schwer zu beurteilen. Gesicherte physikalische Modelldié Entstehung des
Kontinuums und der Verteilung des reprozessierenden Gases in solchen Szenarien
gibt es nicht. Daher wird im folgenden ein reingrfomenologisches Eingangs-
spektrum verwendet, dessen Parameter sich aus den Messungen und dem einfache
Modell ergeben. Ebenso wird der Zustand des umgebenden Gases soahisgew
daf er die Beobachtungeroglichst gut reproduziert.

Ein wichtiger Faktor in der Modellierung der beobachteten Strahlung sind die
Laufzeitunterschiede: Der Beobachter sieht nur das direkt auf ihn zukommende
(reprozessierte) Kontinuum, da die Abstrahlung des Schocks aufgrund der hohen
Geschwindigkeit radial nach auf3en gerichtet ist.azlgch sieht er die diffus emit-
tierte Strahlung (Emissionslinien und Rekombinationskanten) aus den anderen Tei-
len der Gasschale (s. Alb.10.2). Die Laufzeiten der Strahlung durch die Kugel sind
in der gleichen Gil3enordnung wie die Zeitskala der Varialitides Kontinuums;
daher treffen beim Beobachter erst nach einem Tag Emissionslinien vom hinteren
Teil der Kugel aus der Zeit kurz nach dem Ausbruch ein. Gleichzeitig ist die In-
tensitt des direkten Kontinuums schon stark abgefallen, so daf die Linien deutlich
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Abb. 10.2 Geometrie des Schalenmodells

sichtbar sind. Der Laufzeitunterschied l@ggr

At = R (14 cosb) (10.1)
c

Die Linienemission in Vonarts- und Rickwartsrichtung wird als jeweils iso-
trop angesehen; eine weitere Reprozessierung der reflektierten Strahlung, wenn sie
auf ihrem Weg zum Beobachter die Schale ein zweites Mal durchquert, findet nicht
statt. Die Schale wurde in etwa 5-10 Ringe mit einem Wirdkelingeteilt; fir jeden
Zeitpunktt,s, fur den das Spektrum berechnet werden sollte, wurden Transmissi-
on und Reflexioniir die Zeitpunkte,,s ; berechnet und aufsummiert. Dabei ergibt
sich die abgestrahlte Interditaus

Itotal(tobs) = lcont. + Z I; (tobs - Afi)(COS 9i+1 — COs 91) (102)

Der Rechenaufwandif eine Schale liegt — je nach Parametern — bei einigen
Minuten bis hin zu 15 Stunden. Da die Rechnungerdie verschiedenen Schalen
voneinander unaldmgig sind, konnten sie auf mehrere Computer verteilt werden,
und die Wartezeit auf die Ergebnisse betrug im Durchschnitt ein bis zwei Tage.

Um die ungeheuren bétigten Energiendr einen Ausbruch etwas zu verklei-
nern, gehen viele Modelle von einem gerichteten Ausbruch aus; die®ergdie
Rate der Ereignisse im Universum enorm, und hat eine Reihe weiterer interessanter
Implikationen, etwa ragliche Nachleuchten ohne einen Gammastrahlenausbruch,
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da sich detOffnungswinkel der Abstrahlung aufweitet, wenn das Gas langsamer
wird.

Innerhalb dieser Arbeit sollte nur getestet werden, wias\tiswirkungen eine
solche Geometrie auf die gemessdwuivalenzbreite des Eisenlinienkomplexes
hatte; daher sind die Jetmodelle einfach Kugelschalenmodelle, in denen ein Grol3-
teil der Kugel nicht beleuchtet wird.

10.1.2 Trichter

Abb. 10.3 Geometrie des Trichtermodells

Eine weiteres vorstellbares System mit einem massereiche@igeg lonnte
ein schnell rotierender Riesenstern ein, in dem die schnelle Rotation von einem sich
in dessen [lle befindlichen kompakten Begleiter hervorgerufen séimrite [Fryer
gtai.,[1999). In diesem Fallave zu erwarten, daf3 die Gasverteilung bzw. der Wind
innerhalb eines trichtedfmigen Bereiches entlang der Rotationsachse die gering-
ste Dichte ftte; der Gammastrahlenausbruch selbst iamtit beim Verschmelzen
der Objekte am Grund des Trichters.

Da es wiederum keine quantitativen Modelle der gasigen Umgebung in den
aufReren Schichten oder Winden von Hypernovaobjekten wenige Minuten bis Tage
nach dem Ausbruch gibt, sind die folgenden Ergebnisse wiederum mehr als Mach-
barkeitsstudie zu verstehen, ob man so eine nachweisbare Eis&mrission er-
zeugen kann. Daher wird von einer einfachen Geometrie ausgegarégelicn
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einem parabolischen Trichter als idealisierter Rspntation eines durch Zentri-
fugalkrafte leergefegten Tunnels entlang der Rotationsachse eines kollabierenden
Systems, mit der Quelle des Gammastrahlenausbruchs am Ursprun@{Abb. 10.3).

Parameter | Wert
R(z) 1,510%cm
0o 15
Wanddichten, | 101%m—3
TFe 10

Tabelle 10.t Parameter der Trichtermodelle.

Um mit einem solchen Modell Emissionslinien, dergquivalenzbreite nach
etwa einem Tag ein Maximum erreicht, zu produzieren, muf3 die Quelleddr R
genkontinuumsifr die gesamte Zeit innerhalb des Trichters sein. Eine einfache
Konfiguration mit diesen Eigenschaften ist beispielsweise ein Wind mit einer opti-
schen Thomsontiefe vor- 2 1, der bis in eine Entfernung vaR ~ 1,5- 10'%cm
reicht, und in dem sich zwei leere (bzw. zumindest viel weniger dichte) Trichter
befinden, in denen sich der Feuerball ausbreii@t diesen Feuerball wird die glei-
che Leuchtkraft pro Raumwinkel und die gleichen spektralen Eigenschaften wie in
den zwei vorhergehenden Schalenmodellen angenommen.

Die weiteren Parameter eféh Tab.[TO1. Die 8ulendichte des Materials in
den Wanden, innerhalb derer der Grol3teil der Reprozessierung stattfindet, wird auf
¥ = 10%*cm~2 geschitzt. Die entsprechende Masse reprozessierenden Materials
ist dann~ 0,2M .

Eine akkurate Berechnung des entkommenden Spektriifitendie gegensei-
tige Beleuchtung der Trichtedmde beiicksichtigen; dies ist jedoch mit dem ver-
wendeten Code XSTAR nicht mit vertretbarem Aufwandgtich. Trotzdem kann
man mit den Berechnungen obere und untere Schrarikedié zu erwartenden
Aquivalenzbreiten erhalten, indem man die zwei folgenden Gadledbetrachtet:

Das untere Limit erlt man, indem man nur den Anteil der einmal von den
Wanden reflektierten Linienphotonen betrachtet, der direkt aus dem Trichter ent-
kommt, und ihn mit dem in den gleichen Raumwinkel entkommenden Kontinuum
(reflektiert und direkt) vergleicht. die obere Schranke verwendet man alle re-
flektierten Linienphotonen, egal in welche Richtung sie emittiert werden, und setzt
sie zum direkt entkommenden und allem reflektierten Kontinuum insa\eik.

Die Berechnungen selbst werdahnlich wie bei den Kugelschalen durchge-
fuhrt: Der Trichter wird in mehrere Streifen zerlegt, die einzeln mit XSTAR durch-
gerechnet werden. Eine ZAigliche Komplikation ist, daf3 die Strahlung nun nicht
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mehr senkrecht auf die reprozessierendeké eindllt. Daher wurde XSTAR mit
Hilfe von dessen Autor T. Kallman entsprechend erweitert.

Der Rechenaufwand lag deutlictdtier als bei den Schalenmodellen, da die
reprozessierendea8lendichte gil3er war, so dal? man auf die Ergebnisse einer
Rechnung trotz Verwendung von drei und mehr Computern mehrere Tage warten
multe.

10.2 Ergebnisse

In diesem Abschnitt werden die Ergebnisse der Rechnungen vorgestellt. Bei al-
len Modellen ergaben sich mel3bare Eisenlinienkomplexe bzw. Absorptionskanten,
teilweise jedoch nur mit etwas fragindigen Parametern (hohe Dichten, hohe Ei-
senkonzentration).

10.2.1 Schalenmodelle

Das sich ergebendedRtgen-/UV-Spektrum in Abdingigkeit der Beobachterzeit ist

in Abb. [LO0:% fir verschiedene Werte der Teilchendichte in der Schale dargestellt.
Die Linien werden ausgeggter, nachdem sich das Gas aligdkhat und rekombi-
niert. Durch die sehr hohen Leuchdifre und das harte Spektrukirfriihe Zeiten ist

das Eisen zuichst vollsandig ionisiert, und die amdtksten sichtbare Struktur ist
die lonisierungs-K-Kanteir Fe*XV! bei 9,28 keV, gefolgt von der EiseneKLinie

bei 6,7 keV. Die F&XVI-K-Kante erscheint zuichst in Absorption, siter als Re-
kombinationsemission, deren Helligkeit einige Zeit nach der detifiie maximal

wird. Die Absorptionskantednnte besser beobachtbar als die-Kinie sein, da sie

zu friiheren Zeiten auftritt und somit der GesamtfldRér ist. Gleichzeitig mit dem
Ruckgang der Absorptionskante tritt die Eisenliniarker hervor, wobei sich ihre
Energie von 6,7 nach 6,4 keV verschiebt, da das Eisen mit der Zeit immer niedriger
ionisiert vorliegt. Zu noch sigeren Zeiten wird die K-Rekombinationsemission
starker als die Linie. Mit einigem zeitlichen Abstand, @ligig von der Dichte des
Mediums und den Hufigkeiten der Elemente, werden andere Strukturen im Be-
reich von 2-3 keV sichtbar, die auf die Elemente Si und Siekzuiihren sind,
ebenso Rekombinationsstrahlung und die-Kinien von Sauerstoff bei 0,86 und
0,65 keV.

Die entsprechenden Lichtkurven debigenstrahlung im Bereich von 2-10
keV sowie dieAquivalenzbreite der K-Kante und desxkKomplexes werden in
Abb. gezeigt. In diesem Beispiel wachsenAligiivalenzbreiten zuichst an,
da der Grof3teil dieser Strahlung den Beobachterogan erreicht. Dieser Anstieg
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Abb. 10.4 Spektren der Kugelschalenmodelle zu verschiedenen Zeiteruundrf
schiedene Parameter. Der innere RadiusagetR = 1,5- 1016 cm, die Wasser-
stoffsaulendichteX = 5 - 1023 cm~2. Links oben:n = 10'° ecm =3, zp, = 10;
rechts obenn = 10! cm ™3, 2. = 10; links unten:n = 10'2 cm =3, 2, = 10;
rechts untens = 10! cm =3, zp. = 100.
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Abb. 10.5 Zeitliche Entwicklung der Gesamtleuchtkrdft,; (2-10 keV), der Ei-
senlinienemissiotLg. und derAquivalenzbreite der Eisenlinie der Kugelschalen-
modelle. Die Parameter sind die gleichen wie in Apb-]10.4. Links oben:
101° em~3, zp, = 10; rechts obenn = 10! em~3, zp. = 10; links unten:

n = 10'2 cm~3, zp, = 10; rechts untenn = 10!! cm—3, g, = 100.
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geht weiter, bis nach~ R/c ~ 5 Tagen die diffuse Strahlung vom hinteren Teil
der Schale sichtbar wird. Zu diesem Zeitpunkt ist jedoch der gesaamtgenfluld
so weit abgeklungen, daf3 eine Detektion der Linie unwahrscheinlich ist.

Weiterhin zu beachten ist, dal3 in diesem Modell die Schockwelle idid&s
Kontinuum verantwortlich ist, die Schale nach etwa einem Tag erreicht. Zu die-
sem Zeitpunkt wird die Bntgenleuchtkraft zeitweilig éf3er, da die Strahlung ent-
lang der Sichtlinie nicht mehr von der Schale absorbiert wird; nach diesem Anstieg
fallt sie jedoch weiter entsprechend des Standardpotenzgesetzes ab. Dieses zeit-
weilige Aufleuchten &nnte durch Aufheizung der Schale durch die Schockwelle
verstirkt oder gar dominiert werdeniif eine konsistente Analyse hiervoramen
allerdings eine Reihe zatlicher Annahmen und genaue gasdynamische Berech-
nungen iitig, die im Rahmen dieser Arbeit nichtaglich sind (siehe z.B. Vieiri
et al. (1999) iir eine analytische Absétzung). In der Tat wird ein solcher tem-
porarer Anstieg der Kontinuumsstrahlung in GRB 970508 beobadhtet (Piro et al.,
1999). Das unabsorbierte Kontinuum, das den Beobachter nach einem Tag erreicht,
ist verantwortlich @ir das Verschwinden der Absorptionsstrukturen, die in fbb] 10.4
zu sehen sind.

Es ist also miglich, mit solchen Schalen signifikanfeuivalenzbreiten der
Eisen-Ka-Linie sowie der K-Kante zu produzieren @enordnungS 1 keV),
eine entsprechend hohe Dicht®{ — 10'* cm~2) und ein Abdeckungsanteil von
nicht viel weniger algdw vorausgesetzt.if eine Eisenmasse von 2,84 M, oder
2,5107° My, in einer Schale, deren Gesamtmasse eine Sonnenmasse ist, ergeben
sich fur beideAquivalenzbreiten Werte voiiber einem keV, vergleichbar mit den
von[Piro et al. [(1999) und Yoshida et dl. (1999) gemessenen.

10.2.1.1 Jets

Die Auswirkung eines gerichteten, gnlichen Feuerballs, der die Schale beleuch-
tet, ist ebenfalls von Interesse. Beispiele der Entwicklung der Spektren sind in
Abb. [LU® fir einen Feuerball, dessen Strahlung in einen Jet mit einem halbem
Offnungswinkel vord; = 37° gerichtet ist, gezeigt; die anderen Parameter sind
dieselben wie im ungerichteten Fall. Die Schale entspricht ebenfalls der aus dem
vorigen Beispiel. Die Auswirkung dieser Geometrie ist, daf3 dieden Beobach-

ter sichtbare Felche nur bis zu einer Zefit = (R/c)(1 — cosf;) ~ 1 Tag gbRer

wird. Die Gebiete der Schale mit > 0;, die nach dieser Zeit sichtbar werden,
tragen nicht zur diffusen Strahlung bei, da sie niemals von Kontinuum beleuch-
tet wurden. Mit der obigen Wahl vofy; bewirkt man, daf3 did\quivalenzbreite

der K-Rekombinationsemission und detvKinie nur bis zur Zeit von einem Tag
ansteigen, und danach wieder séuler werden (Ablj_10.7).
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Fur eine Schale von einer Sonnenmasse in einem Abstandzven10'cm
mit einem solaren oder zehnfach éhten Eisengehalt e@t man EWs zwischen
0,5 und 5 keV (abléngig von der Dichte).

1 2 3 4 CHE. 2 3 4 > a7

log (Lv / ergs/sikeV )

log(E/eV)

Abb. 10.6. Spektren der Kugelschalenmodelle mit gerichteter Emission zu ver-
schiedenen Zeiten undif verschiedene Parameter. Der innere Radiusagetr
R = 1,5- 10'¢ cm, die WasserstoffallendichteX = 5 - 1023 cm~2, der Off-
nungswinkeld; = 37°. Links oben:n = 10'° em™3, zp. = 10; rechts oben:

n = 10" em ™3, 2p. = 10; links unten:n = 10'2 cm—3, zp, = 10; rechts unten:
n= 10" cm~3, zp. = 100.

10.2.2 Hypernova-Trichtermodelle

Ein Spektrum als Funktion der Zeitif die obere Schranke (alle Photonen ent-
kommen) ist in Abb[I0]8 (oben) gezeigt. Die oberen und unteren Lititslie
Aquivalenzbreiten deuten an, daR nach einem Tag die Breite der Eisen-K-Kante im
Bereich von 2 und 5 eV zu erwarten istalrend die Strke der ka-Linie zwischen

0,2 und 5 keV liegt (Abb_I0].8 unten).
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Abb. 10.7: Zeitliche Entwicklung der Gesamtleuchtkrdft,; (2-10 keV), der Eisen-
linienemissionLy, und derAquivalenzbreite der Eisenlinie der Kugelschalenmo-
delle mit gerichteter Emission. Die Parameter sind die gleichen wie in [Abh. 10.6.
Links oben:n = 10'° cm 3, zp. = 10; rechts obenn = 10! ecm =3, zp, = 10;

links unten:n = 10'2 cm~3, zp, = 10; rechts untenn = 10" ¢cm~3, zp, = 100.
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Abb. 10.8 Oben: Spektren der Hypernovamodelle zu verschiedenen Zeiteriund f
verschiedene Parameter. Unten: Zeitliche Entwicklung der Gesamtleuchtkraft (2-
10 keV), der Eisenemission und dequivalenzbreite der Eisenlinie. Linksy, =

100; rechts:zg, = 10.
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Man erwartet von den Trichtermodellen im allgemeinen niedrigegaiva-
lenzbreiten alsifr die entsprechenden Schalenmodelle. Dies liegt zum Teil daran,
daf die Leuchtkraft des Eingangskontinuums pro Raumwinkel in beiéaksnrals
gleich angenommen wurde;akrend man in den Schalenmodellen diffuse Strah-
lung von der ganzen Schale ait) tragt bei den Trichtermodellen nur ein Raum-
winkel von 27 bei. Weiterhin ist der Auftreffwinkel auf die Trichteémde spitzer,
und somit die ankommende Strahlungsenergie paectd bei gleichem Abstand
kleiner. SchlieBlich bleibt auch der lonisationsparameter in den unteren Bereichen
des Trichters eingahgere Zeit hoch. Auch ist die &the, auf der der lonisations-
parameter — wieifr die Linienformation notwendig & < 102 ist, zurachst kleiner
und erreicht ihr Maximum im Vergleich mit Schalenmodellen vergleichbaréR&r
Zu sateren Zeiten.

Wenn die Hille oder der Wind sich mit einer Dichte vari®® — 10'° bis zu
einem Radius von einem Lichttag erstrecken, ist eéifigrer Bereich an EWs nach
einem Tag mglich, im Mittel ergeben sich jedoch kleinere Werte als bei den Ku-
gelschalen. Die EW #chst solange weiter, bis die Quelle des Kontinuums eine
Entfernung vom Zentrum erreicht, wo nicht mehr ggand Material vorhanden
ist, um die Strahlung zu reprozessieren (Abb.]10.8). Nach dieser Zeit ist nur noch
das Schockkontinuum sichtbar, und eine schnell $ctner werdende Komponente
von den Kkihlenden Trichteranden.

10.2.3 Diskussion

Die Ergebnisse belegen, dall der wesentliche Unterschied zwischen den Schalen-
und Trichtermodellen ist, daf3 bei den ersteren die Eisen-K-Kanteithahin Ab-
sorption erscheinen und erst zuaggren Zeiten in Emission, afarend die Trich-
termodelle von Anfang an emittieren. Dies liegtiidith daran, daf3 sich bei den
Kugelschalen Materie entlang der Sichtlinie befindet, die im Falle der Trichter fehlt.
Bei ahnlichen Parametern neigen die Schalenmodelle dazu, mit der Zeit wachsen-
de Aquivalenzbreiten zu produzieren. Die Trichtermodelle hingegen weisen von
Anfang an langsam abfallendeuivalenzbreiten auf. Beide Modelléliren zu ei-
nem starken Rckgang, nachdem die Beleuchtung des reprozessierenden Materials
aufhort. Schlielich sind in den Schalenmodellen die K-Emissionskanekest
als die Ka-Linien, wahrend es bei den Trichtermodellen genau umgekehrt ist.

Es ist wert festgehalten zu werden, dal? die Energie des von Pifo[etal. (1999) als
Eisen-Ka-Linie interpretierten Maximums im &tgenspektrum von GRB970508
mit 6,7 keV bei der zuvor bekannten Rotverschiebung von 0,835 (Metzger, 1997)
Ubereinstimmt, wthrend in GRB970828 die Energie des yon Yoshidalef ai. (1999)
beschriebenen Maximums unter Annahme der[von Djorgovski €t ai.|(2001) berich-
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teten Rotverschiebung van=0,958 mit einer Energie der K-Kante von 9,28 keV
im Ruhesystem verdiglich ist.

Ein allgemeiner Punkt ist, da es im Falle eines Verschmelzens zweier kompak-
ter Objekte (NS-NS oder BH-NS) schwerer zu higgten vare, wie Schalen oder
Trichter im Abstand von? ~ 10'5 — 10'6 cm entstehen bzw. zur Zeit des Aus-
bruchs noch vorhanden seidriknen. Daher erscheint die Detektion von Eisen-K
Linien und K-Absorptionskanten mit den hier diskutier&quivalenzbreiten als
signifikanter Hinweis auf einen massiven Vangjer. Schalen und Trichter mit der
GroRRe von etwa einem Lichttag sind grobe Beispiele von Geometrien, die solche
Vorganger charakterisiererdknten. fir eine klare Unterscheidung der Szenarien
werden quantitative Berechnungen in der Art yon Fryer et al. (1999)[oder Ruffert
und Janka(1999) bétigt, mit besonderer Beachtung der Entwicklung dineren
Umgebung des Systems kurz vor dem Ausbruch.

Was diese Modellrechnungen jedoch zeigen ist, daR Eiseddlivalenzbrei-
ten von einigen keV in mehreren plausiblen Szenarios entstebremek, daf es
mit Hilfe solche Ergebnisse axglich ist, die Parameter der Dichten, Eleméntfig-
keiten und Abstand vom Zentrum einzusihken, und daf3 detailliertere Modelle
spezieller Geometrien weitere wertvolle Anhaltspunkte liefeéinden.



Kapitel 11

Zusammenfassung und
Ausblick

Die hier durchgéihrten Simulationen zeigen die prinzipielledlichkeit auf, dal3

durch Reprozessierung eine Eisenlinie im Nachleuchten von Gammastrahlenaus-
briichen erzeugt werden kann. AuRerdem ergeben sich wertvolle Hinweise auf die
Geometrie: Bainde sich das reprozessierende Material in der Sichtlinigdten

man viel mehr Absorptionserscheinungen beobachten. Da dies nicht der Fall ist,
sind Anordnungen, in denen diedRtgenstrahlung am Material reflektiert wird,
wahrscheinlicher. Ob dies wie hier ein Trichter ist, oder aber ein das System umge-
bender Torus, ist nicht abschliel3end zu beurteilen. Auch ein Modell mit partieller
Abdeckung vire durchaus denkbar.

Um sie auf eine dieser Geometrien festzulegen, sind vor allem genauere Beob-
achtungen notwendig. Bis diese zur \fegfing stehenaldt sich dieses Modell fast
beliebig verfeinern. Allerdings sind hierzu noch nicht zur Wening stehende Be-
rechnungen der Anfangsbedingungen und Materieverteilungen aus démygerg
systemen notwendig.
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Anhang A

Photonenbahnverfolgung
mittels elliptischer Integrale

Gesucht ist

T2

2 dr
J r? \/1 — (1 —=rs/r)b%/r?

T2

bdr
B A.l
/ \/(_31 +7)(—s2+7r)(—s3+7)r (A1)

T1

mit den Nullstellens; des kubischen Polynoms unter der Wurzel.

1.Fal:b/rs > 3\/5/2. In diesem Fall sind die; stets reell; sie wurden bereits
in Abschnitt[3:4-Z2]2 angegeben.

Um Gl. (B71) vonry > s bisry > rg zu integrieren, berechnet man Zahst
die folgenden Hilfsgil3en [Press etlal., 1992, S. 262):

X1 =+vV—s1+nr Yi=vV-s1+m (A2)
Xo=VTmEn  Ye=vomin (A3
X3 =+/—83+12 Y3 =+—-s3+m (A.4)

Xy =/r2 Yy=r1 (A.5)
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Daraus werden weitere HilfsgenU;o, U;3, U4 ermittelt:

. = XX YeYi + VY, X, X, "6
ij — , .
o —T1

wobei i, j, k, | eine Permutation von 1, 2, 3, 4 ist. Im Grenzfall — oo
vereinfacht sich das zu

U = ViV + V1Y, (A7)

1) =

Damit ist

A¢ = Rp(Uty, Uy, Uty) (A.8)

Rp(z,y, 2) ist ein Integral, zu dessen Auswertung eine Bibliotheksfunktion in
dernrlib  zur Verfugung steht.

2.Fall: b/rs > 3v/3/2. Fallsb < 2/3ist, wird die Sache komplizierter, denn
dann hat das kubische Polynom im Nenner nur eine reelle und zwei konjugiert
komplexe Nullstellen. Durch geschickte Substitition (Krdus, 1992, S. 21) kann man
das Integral auf die Form

adx

e :,./ VAT 22)(1 + k222) (A.9)

bringen. Hierzu wird zuachst zur Integrationsvariabte= = tbergegangen;
dies liefert

(A.10)

t1 d
t
Aé = /
[43 — 2 1 (7;5)2
to b
Auch dieses Polynom hatif b < g\/ﬁrs nur eine reelle Nullstelle. Diese ist

noch zu berechnen und sei < 0. Die obige Form [{A]9) wird dann durch die
Substitutionen

2 1 2772
e -3 cosh [garcosh < 27;; - 1” (A.11)

w = V3a% -2« (A.12)
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2{/(t—a)/w

e (A.13)
% (1 n 30‘2; 1) (A.14)
Ve (A.15)

erreicht. Die neuen Integrationsgrenzgrwerden aus defy mittels Gl. (A7LB)
berechnet. Dieses Integra&t sich wiederum auf die FunktidR zuriickfuhren

(Carison[1992):

und schlie3lich

I I
— =
+ ]+
8 | 8
9[\') tt\?

Il
>~

52 = \/1+k§x%,
=/1+ k223,

= V(& +m)? 371—330)
= \/f2+772 — k2(x1 — 20)?,

GG/ (x1 — x0),

)

= 2k2+2,

4k2,

= (5%2)2 - 5%1552
= M?*+6,+A

M? 4 63, —

A¢p=4da-Rp(M? L%, L*). (A.16)



Anhang B

Beschreibung des Codes

In diesem Anhang wird die im Rahmen dieser Arbeit entwickelte Klassenbiblio-
thek,libXPulsar , beschrieben. Der erste Abschnitt listet alle darin enthaltenen
Klassen auf und beschreibt sie in kurzen Worten. Im zweiten Teil wird das Datei-
format beschrieben, in der die Parameter an die Simulétiengeben werden.

Die Ergebnisse werden in zwei Dateien gespeichert: Die einékidile Para-
meter, die bei der Simulation verwendet wurden (Endyragm ), die andere die
Photonen (Endungch oder.rch.gz ). Die im Anhang[T beschriebenen Pro-
gramme bedatigen jeweils beide Dateien, dabeilssen die Namen vor der Endung
bei beidenibereinstimmen.

B.1 Klassenhierarchie
Wenn die Namen einer Klasse nicht mit dem der Headerdatei, in der die Klasse

deklariert istubereinstimmt, ist der entsprechende Dateiname in Klammern ange-
geben.

B.1.1 Basisklassen

Pos (basic.h): Ein durch Schwarzschild- oder Kugelkoordinaten festgeleg-
ter Ort.

Vector (basic.h): Ein Vektor in Kugelkoordinaten mit skalarer Multipli-
kation.
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Vector _o, Vector _n (basic.h) : Ko-und kontravariante Vektoren, die mit
einem Skalarproduktoperator veiksft werden bnnen.

Panne (basic.h ): Basisklasseifr Exceptions. Davon abgeleitet sind die Klas-
senElliptintPanne , AccolPanne , ArrayAddPanne , RTreducePan-

ne, RTnotLoadedPanne , ReprocPanne , FTnotlnitializedPanne , die
bei verschiedenen auftretenden Fehlern awsgelerden.

Randomgenerator (random.h): virtuelle Basisklasse der Zufallsgenera-
toren.

Ran0Generator (random.h): Zufallsgeneratoran0 ausPress etal. (1992).
Ran_libc _Generator (random.h): verwendet den glibc-Zufallsgenerator.

Ran2Generator:  Zufallsgeneratoran2 aus[Press et al. (1992).

SimpleArray: Eine Templateklasséif bis zu sechsdimensionale Arrays.

ITable:  Ein bis zu sechsdimensionales Array, das kontinuierliche Indizes hat
und zwischen den 8tzstellen interpoliert.

B.1.2 Klassen mit physikalischem Inhalt

Photon (photon.h): Enthalt alle Daten eines Photons, Lorentztransformati-
on in z-Richtung, Ahler fur Streuungen.

PTrafo:  Transformation eines Photons iAguatorialsystem, in dem die Bahn-
verfolgung stattfindet.

PTracer: virtuelle Basisklasse zur Photonenverfolgung.

Nonrel _PTracer: Nichtrelativistische Photonenverfolgung mit der Geraden-
gleichung.

Nonrel _PTracer _RK: Nichtrelativistische Photonenverfolgung mittels Runge-
Kutta-Verfahren.

Schwarzschild  _PTracer:  Photonenverfolgung in Schwarzschildmetrik mit-
tels Runge-Kutta-Verfahren.

Neutronstar: Virtuelle Basisklasseifr Neutronensternmodelle mit Magnet-
feld, mit Methoden zur Verfolgung von Magnetfeldlinien auf die Olzeffie und
Verfolgung von Photonenbahnen.
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NonrelNeutronstar: Neutronenstern mit Dipolmagnetfeld ohne allgemein-
relativistische Effekte.

SchwarzschildNeutronstar: Neutronenstern mit Dipolfeld in Schwarz-
schildmetrik.

interaction: virtuelle Basisklasse zur Wechselwirkung von Plasma uiitR
genstrahlung: totale und differentielle Wirkungsquerschnitte, Polarisationsmoden,
Streuung und Resonanzen.

simple _ia: isotrope Streuung mit = n.or.

rebetzky _ia: nichtrelativistischer Streuquerschnitt mit einer Resonanz (Ab-
schnitt[37Zh).

EmissionRegion: virtuelle Basisklassdlf alle Emissionsregionen.

CapHotSpot:  virtuelle Basisklassdif Kappen-, ring- oder sichéifmige Emis-
sionsregionen auf der Neutronensternoletfe mit homogener und isotroper Emis-
sion.

PlanckHotSpot: Hotspot, der ein thermisches Spektrum emittiert (gewichtete
Photonen).

BeamedPlanckHotSpot: Hotspot mit Planckspektrum und anisotroper Emis-
sion ([, ~ sin® 7).

FDCOHotSpot: Hotspot der ein Potenzgesetzspektrum mit Fermi-Dirac-Cutoff
emittiert (gewichtete Photonen).

TableHotSpot: Basisklasseifr Hotspots, deren Spektrum als Tabelle gegeben
ist.

TFDCOHotSpot: wie FDCOHotSpot, aber Photonenerzeugung nach Tabelle (oh-
ne statistische Gewichte).
accretion _column: virtuelle Basisklassdaif Akkretions&ulen

AccColVarHsDensity: Akkretions&ule fr frei fallendes Plasma mit varia-
bler Dichte am Hotspot, z.B. null innerhalb und ein endlicher Wert aul3erhalb eines
Ringes.

AccColShock:  Akkretionsgule mit Abbremsung nach Abschrfitt 5.116.3.
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Reprocession: Virtuelle Basisklasselfr Reprozessierungsmodelle, bei denen
die reprozessierten Photonen entweder sofort oder am Ende der Simulatiok-zur
geliefert werden.

noReprocession (Reprocession.h): Alle auf der Neutronensternober-
flache auftreffenden Photonen werden verworfen.

diffuseReflection (Reprocession.h): Photonen werden isotrop und
mit gleicher Frequenz reemittiert.

LocalTReproc: Die Aufheizung der Obeifichenelemente des Neutronensterns
wird berechnet; am Ende wird die entsprechende Energie mit einem thermischen
Spektrum reemittiert.

FunnelColumn:  Akkretionsgule mit optisch dichtem Trichter nach Abschnitt
BETH5

FunnelHotSpot: Emission von den Trichteranden.

FunnelBeamedHotSpot:  wie die vorige Klasse, aber mit Lorentzboost.

SchlieBlich enthlt die Dateiphys _constants.h noch eine Reihe dufig
berbtigter physikalischer und astronomischer Konstanten.

B.1.3 Hohere Klassen

Die folgenden Klassen enthalten Daten und Methoden zur Steuerung, Gmahd
und Auswertung der Ergebnisse der Simulation.

SimParams: Enthalt alle zu einer Simulation notwendigen Werte (Tabelléngr
Ren, physikalische Parameter, etc), liest die Steuerdatei ein bzw. schreibt sie.

Simulation: Die eigentliche Simulation: Diese Klasse legt entsprechend der
Parameter Objektdif Akkretions&ule, Neutronenstern etc. an und berechnet den
Strahlungstransport.

ResultTable: Ergebnisstabelle, die die Photonenzahlen (und Quadratsummen
der statistischen Gewichte) aufnimmt und in eine Datei schreibt.

FinalTable: Stellt Funktionen zur Auswertung zur Védgung: Berechnung
von Spektren, Strahlungscharakteristiken, Energiebilanzen.
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IRTable: Interpolierende Ergebnistabell@rfglattere Spektren und Strahlungs-
charakteristiken (nur voRTView verwendet, nichtzur quantitativen Auswertung).

FinalPhoton: Photonen im von XPulsar@honibertragenen Format.

XPulsarTable: Sehr groRe ErgebnistabeligrfXPulsar@home-Rechnungen.

B.2 Aufbau der Steuerdatei

Das Format der Steuerdatei ist sehr einfach: Zeilen, di¢éginnen, werden als
Kommentare betrachtet und ignoriert; ebenso Leerzeilen. Alle anderen enthalten
ein Schiisselwort, gefolgt von einem oder mehreren Leerzeichen, und den entspre-
chenden Wert. Manche Scélsiselworte wie z.B. ResultThetaEntrie§issen stets
angegeben werden, andere haben Standardwerte (z.B. HotSpotAzi) oder sind nur
fir bestimmte Klassen von Modellen notwendig (z.B. AccShockPos). Hires-

sicht wird im folgenden gegeben.ddliche Werte sind in Klammern angegeben.

NumberOfPhotons:  Zahl der zu simulierenden Photonen.
RandomGenerator:  Typ des Zufallsgenerators (Ran0, Ran2, libc).

RandomSkip: Zahl der anfangs ziiberspringenden Zufallszahlen (zur Fehler-
suche).

ResultThetaEntries: Zahl der Polarwinkeleinérge in der Ergebnistabelle.
ResultPhiEntries: Zahl der Azimutwinkeleintige in der Ergebnistabelle
(Default: 2).

ResultNuEntries: Zahl der Frequenzeiréige in der Ergebnistabelle.
ResultMaxScatter: Zahl der Streueinége in der Ergebnistabelle.
ResultFileName: Name der Datei, in der die Ergebnisse gespeichert werden
sollen, ohne Extension.

NeutronStarRadius: Neutronensternradius in km.

NeutronStarMass: Neutronensternmasse in Sonnenmassen.
NeutronStarBpolar: Polmagnetfeld in Gauss.

NeutronStarType: NonRel oder Schwarzschild.
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AccretionColumnType: Saulentyp: Standardsile (vhsd) oder erweiterte Mo-
delle (Funnel, Shock).

AccretionColumnHMax: Hohe, bis zu der Photonen verfolgt werden sollen,
inm

AccretionColumnTheta: Offnungswinkel der 8ule bzw. des Hotspots auf
der Neutronensternobeitihe in Grad

AccretionColumnLuminosity: Leuchtkraft in Watt
UCollsInvisibleForReproz: Ist dieses Feld vorhanden, so fliegen repro-

zessierte Photonen im Trichtermodell durch die Trichterwand hindurch

AccShockPos: radiale Koordinate des Schocks bei der entsprechengigie 8
km

AccShockWidth:  Breite des Schocks
HotSpotType:  Typ des Hotspots (Planck, FDCO, TFDCO, Funnel, FunnelB1).

HotSpotThetal: innererOffnungswinkel bei ringfrmigen Hotspots in Grad
(Default: 0).

HotSpotAzi: Azimutale Ausdehnung des Hotspots in Grad (Default: 360).
HotSpotAlpha: negativer Photonenindex des SpektruirsfFDCO-Hotspot.
FDCOECut: Cutoffenergie fir FDCO-Hotspot

HotSpotNKkT:  Maximal erzeugte Photonenenergie in Einheiten kgff.
FHotSpotTempl:  Temperatur der inneren Trichterwand.
FHotSpotTempO: Temperatur deaufBeren Trichterwand.

FHotSpotHeight: Radiale Koordinate des oberen Randes der Trichterwand in
m.

FHotSpotBetaO:  Geschwindigkeit fir Lorentzboost iir die auRere Wand in
Einheiten vor: (Default: 0).

CrossSection: Wechselwirkungsmodell (None, Simple, ColdNonrel).

Reprocession: Reprozessierungsmodell (Default: None, Diffuse, LocalT).



Anhang C

Die Analyseprogramme
FTView und FTInfo

Neben vielen kleineren Tools zum Umgang mit den Ergebnisdateien gibt es zwei
wichtige Programme, die zur Datenanalyse gedacht sind. Das ETstéew , ist

ein interaktives, grafisches Programm, das es dem Benutzer erlaubt, Strahlungs-
charakteristiken und Spektren interaktiv anzusehen und dabei z.B. den Blickwinkel
oder das Energieband zu @edern. Zur quantitativen Analyse steht hingegé&n

Info zur Verfigung, das die Daten zusammen mit dem statistischen Fehler in eine
Textdatei schreibt, die dann beispielsweise mit gnuplot weiterverarbeitet werden
kann.

C.1 FTView

FTView kann ohne Optionen gestartet werden; in diesem Fall wird eine leere Ta-
belle dargestellt, zu der mdiber das Dateimé&nModellsatze hinzufigen kann.
Alternativ ist es auch Kglich, dem Programm eine oder mehrgyarm -Dateien

in der Kommandozeile ziibergeben.

Die Tabelle stellt einen Teil der Parameter dathf man mit der Maus auf
einen Eintrag, wird direkt unter der Tabelle der entsprechende Dateiname und die
Zahl der in der Simulation enthaltenen Photonen angezeigt.

Am unteren Rand des Fensters befinden sich sechpfiéndie man anklicken
kann, nachdem eine Zeile in der Tabelle markiert wurde. Diéfseen jeweils ein
neues Fenster mit der entsprechenden Darstellung.

164
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RadChar: Strahlungscharakteristik. E®knen der Azimutwinkel), der Ener-
giebereich £, nus), und bei angeschalteter zweiter Polkappe deren Position und
Intensitt relativ zur ersten eingestellt werden. Weiterhin ist égliah, zwischen
Energie- und Photonenzahldarstellung umzuschalten, das Maximum auf eins zu
normieren, einéber alle Azimutwinkel gemittelte Charakteristik auszugeben, und
eine dynamische Achsenskalierung sowie die zweite Polkappe ein- oder auszu-
schalten. Schliefilich kann man entweder eine Gesamtkurve plotten, oder aber eine
Darstellung getrennt nach Polarisation oder Zahl der Streuunghlew.

Uber die Metiileiste kann das aktuelle Bild in verschiedenen Dateiformaten (u.a.
eps, picTeX, ASCII-Tabelle) abgespeichert werden.

Spectrum: Einstellbar sind hier die Blickrichtung (parametrisiert durch den Win-
kel v zwischen Rotationsachse und Sichtlinie, yhewischen Rotations- und Ma-
gnetfeldachse, sowie der Rotationspha3ePosition und Intensit der zweiten
Polkappe; als weitere Optionen stehen die Auswahl zwischen Energie und Photo-
nenzahl, Gesamt- oder richtungsaulfiggém Spektrum, logarithmischer Achsen-
skalierung, und das Ein- und Ausschalten der zweiten Kappe zuidtanf. Die
Spektren Knnen nach Polarisation und Zahl der Streuungen berechnet werden.

Uber die Metilleiste kann das aktuelle Bild in verschiedenen Dateiformaten (u.a.
eps, ASCII-Tabelle, FITS zum Import in xspec) abgespeichert werden.

Cyclotron line: Ein Zyklotronliniensucher, der leider so einfach ist, dal3 er nur sel-
ten funktioniert. Es stehen die gleichen Auswabgiichkeiten wie bei den Spek-
tren zur Verfigung.

Pulse Profile: Ausgabe von Pulsprofileriif eine vom Benutzer @ahlbare Rich-
tung und Energie, und eine oder zwei Polkappen. Es ist aduidlich, mehrere
Kurven fur verschiedenen Energien, Polarisationen oder Streuzahlen zu plotten.

Textured Sphere: Die Strahlungscharakteristik einer Kappe wird auf eine sehr
weit entfernte Kugel projiziert und diese rotierende Kugel animiert dargestellt (s.

Abb. [5:22).

Table Infos: Viele Informationen in tabellarischer Form (Leucl#éike der unge-
streuten/gestreuten/reprozessierten Photonen, Gesamtphotonenzahlen, Tébellengr
3en.
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C.2 FTinfo

FTInfo ist ein Konsolenprogramm, d@ker Kommandozeilenoptionen gesteuert
wird und die gewinschten Daten in ASCII-Form naskdout schreibt. Ein typi-
scher Aufruf sieht damit etwa so aus:

alamak:> FTInfo -sy -Xs Basismodell.parm > Basis-scattered.sp

Dieses Kommando erzeugt ein Spektrum der gestreuten Photonen des Basismo-
dell-Datensatzes in die DatBiasis-scattered.sp . In Tabelle[C11 sind alle
moglichen Kommandozeilenoptionen abgedruckt, die abgesehen von denen in der
ersten Gruppe kombiniert werdebrnen:

Option | Auswirkung

-h Hilfe

-S Spektrum erzeugen

-r Strahlungscharakteristik erzeugen

-R Verhaltnis ungestreute/gestreute Photonen etc

keine | Energiebilanzen ausgeben

-N Photonenzahlen ausgeben (sonst Leuchtkraft)

-e unteres Grenze des Energiebereichs in keV

-E obere Grenze

-t fur Spektren: Blickwinkeb in Grad (sonst Gesamtspektrum)

-mw Daten vor Ausgabe mit multiplizieren

-y Tabelle in Azimutrichtung symmetrisieren

-1 Maximum auf 1 normieren

-2 Daten fir zwei gegeiiberliegende Polkappen erzeugen

-3 fur nicht rotationssymmetrische Strahlungscharakteristiken:
dreidimensionalen Datensatz erzeugen

-Xu nur ungestreute Photonen

-Xs nur gestreute Photonen

-Xr nur reprozessierte Photonen

-X0 nur Polarisationsmode 0

-X1 nur Polarisationsmode 1

-Xsi nuri-fach gestreute Photonen

Tabelle C.1 Kommandozeilenoptioneriif FTInfo
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