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Zusammenfassung

Jochen Lennart Deetjen

Atmospharen und synthetische Spektren von
Neutronensternen

Neutronensterne stellen ein faszinierendes ,Lebensende” in der Entwicklung ma
sereicher Sterne dar. Diese Arbeit hat es sich zur Aufgabe gesetzt, diese Sterne
her zu untersuchen. Ansatzpunkt ist die Analyse des Lichts, das uns direkt von d
Neutronensternoberflache erreicht. Dieses Licht enthalt in seinem Spektrum ein
.Fingerabdruck® vieler Eigenschaften des Neutronensterns. Konkretes Ziel ist es, €
Modell zu schaffen, das alle wichtigen physikalischen Eigenschaften des Plasmas
ner Neutronensternatmosphare beinhaltet. Die Umsetzung dieses Modells auf ein
Computer mit dem Ziel der Berechnung synthetischer Neutronensternspektren ste
den zentralen Kern dieser Arbeit dar.

Der Vergleich von beobachteten und synthetischen Spektren erlaubt die direkte E
stimmung wichtiger Eigenschaften des jeweiligen Neutronensterns, wie z.B. sein
Effektivtemperatut, seiner Oberflachenschwerebeschleunigung und der chemische
Zusammensetzung an der Oberflache. Darliber hinaus kann man SchluR3folgerun
auf die thermische und magnetische Entwicklung eines Neutronensterns ziehen. L
mit verbunden ist die Frage nach der korrekten Zustandsgleichung flr die (Neutrone
/Quark-) Materie im Sterninneren, die Untersuchung von Magnetfeldern jenseits d
im Labor erreichbaren Feldstarke, die Frage nach den Eigenschaften von Festkorp
hoher Dichte sowie die Verwendung von Neutronensternen als atomphysikalisch
Labor zur Messung der Eigenschaften von Atomen in extrem starken Magnetfelder
Ein besseres Verstandnis von Neutronensternen ist zudem unerlésslich fir viele
dere Teilgebiete der Astrophysik.

Mit Hilfe der neuesten Generation von Grof3teleskopen und Satelliten wird es mo
lich sein, Spektren von Neutronensternatmosphéaren mit gutem Signal-zu-Rausc
Verhaltnis und spektraler Auflosung aufzunehmen. Bevorzugte Untersuchungsobije
te werden besonders isolierte Neutronensterne sein.

Wenden wir uns der Frage zu, wie ein solches synthetisches Spektrum berech
werden kann. Die Atmosphére eines Neutronensterns stellt die &uRersten Schich
des Sterns dar; aus ihr stammt das von uns beobachtete Licht. Die Temperatur in c
sen Schichten betragt etwa 100 000 K bis Uiber 1 Mio. K. Zugleich herrschen in diese

1Teff ist die Temperatur, die der vom Stern abgestrahlten Energie via Stefan—BoItzmann—Gé’gg‘iz (
entspricht.
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Schichten hohe DichteiN(~ 10® — 10?® Teilchen/cn) und sehr starke Magnetfel-
der B, = 10° — 10'3 GauR). Einen kurzen Einblick in die Entstehung, die Typisierung
und Eigenschaften von Neutronensternen gibt [Teil

Das Verstandnis der Eigenschaften der Neutronensternatmosphare geht einher mit
der Kenntnis der Atomphysik in starken Magnetfeldern. In eilird daher zunachst
auf den Hamiltonoperator des Wasserstoffatoms mit externem Magnetfeld eingegan-
gen. Die Berechnung der Energieniveaus und der OszillatorenstarkeRiuniehet al.

(1994 und Braun (2002 sind daher wichtige Voraussetzung fir diese Arbeit. Mit
Hilfe dieser Daten und der Temperatur- und Dichtestruktur einer vorausberechneten
sog. Nullfeldatmosphéare kdnnen die Linienopazitaten und magneto-optischen Para-
meter des Kontinuums berechnet werden. Die Kontinuumsopazitaten und magneto-
optischen Parameter werden mangels atomphysikalischer Eingangsdaten mittels einer
Naherungsformel berechnet. Hinzu kommt noch die Zyklotron-Opagzitat.

Teil Il wendet sich dem theoretischen Kern der Arbeit, der Physik von Neutronen-
sternatmospharen zu. Begonnen wird mit einer Skizzierung der wichtigsten Gleichun-
gen. Neben den Atomdaten gehort eine Nullfeldatmosphéare zu den Eingangsgrofen
fur das Modell. Sie stellt die selbstkonsistente Lésung einer Neutronensternatmospha-
re ohne Magnetfeld dar. Die selbstkonsistente Lésung mit Magnetfeld ist das Ziel, auf
dessen Weg diese Arbeit die erste Etappe darstellt. Die folgenden drei Kapitel wid-
men sich dem polarisierten Strahlungstransport. Fur ein klareres Verstandnis wird
zunachst die polarisierte Strahlungstransportgleichung in einer neuen und vielleicht
besser verstandlichen Notation dargestellt. Im Anschluss daran werden verschiede-
ne Losungsansatze fir diese Differentialgleichung diskutiert und ihr nummerisches
Verhalten beschrieben. Die in diesem Teil dargestellten Ausfihrungen beschreiben
ganz allgemein den polarisierten Strahlungstransport in heiBen Plasmen mit starken
Magnetfeldern. Neutronenstern- oder Weil3e-Zwerg-Atmosphéaren sind die gebrauch-
lichsten Anwendungsgebiete.

Mit Hilfe der beschriebenen Vorarbeiten kann nun in Teilein Modell zur Be-
rechnung synthetischer Spektren von Neutronensternatmosphéren aufgestellt werden.
Ein kurzer Uberblick iiber die bereits existierenden Modelle und vielversprechende
Beobachtungsobjekte steht zu Beginn dieses Teils. AnschlieBend wird die Umset-
zung des Modells auf einem Computer, wie z.B. die Aspekte der Geometrie, der Ma-
gnetfeldkonfiguration und der Erzeugung eines effizienten Frequenzgitters, erlautert.
Abgeschlossen wird dieser Teil mit einer Darstellung der mit Hilfe dieses Modells
erzielten Ergebnisse.



Abstract

Jochen Lennart Deetjen
Atmospheres and synthetic spectra of neutron stars

Neutron stars represent the fascinating end of the stellar evolution of massive sta
The aim of this work is to investigate the properties of these stars more closely. Tt
starting point for this investigation is the analysis of the light which reaches us fron
the surface of the neutron star. The spectrum of this light contains a “fingerprint” o
many of the star’s properties. More specifically, the purpose of this work is to builc
a model which explains the most important physical properties of the plasma of tt
neutron star’'s atmosphere. At the core of this work lies the computational implemel
tation of this model which calculates synthetic spectra of neutron stars.

The comparison of measured and simulated spectra allows to directly determi
important characteristics of the neutron star such as its effective températsire
surface gravity and the chemical composition at its surface. Furthermore, one ¢
draw conclusions about the thermal and magnetic development of a neutron star.
addition, spectrum analysis plays a fundamental role in a number of important re
search questions such as the determination of the correct equation of state for
neutron/quark matter in the core, the investigation of magnetic fields with streng
hs far beyond anything which can be achieved in the laboratory and the properties
high density matter. A neutron stars can also be used as a laboratory of atomic phys
in which the properties of atoms in extreme magnetic fields can be examined.

The latest and next generation of large telescopes and satellites, will provide enou
sensitivity and spectral resolution to observe neutron star atmospheres. The focus
these efforts lies in the investigation of spectra of isolated neutron stars.

We now turn to the question how such a synthetic spectrum can be calculated. T
atmosphere of a neutron star represents the outermost layers of the star and is
source of the light which reaches us. The temperature in these layers is on the or
of 10° — 1P K; in addition, one finds high densitieg & 104 cm/<%) and extremely
strong magnetic fieldsB = 10° — 10'3GauR). Section 1 gives a short introduction
into the formation, classification and properties of neutron stars.

Understanding the properties of atmospheres of neutron stars requires knowlec
about the properties of atoms in strong magnetic fields. Section 2 thus focuses
the Hamiltonian and its solution of the hydrogen atom with an external magneti
field. The calculation of energy levels and transition probabilitiesRlogler et al.

1Teff is the temperature which is determined by the emitted energy of a star corresponding to the Stefz
Boltzmann law 6T ;%)
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(1999 andBraun (2002hform one important prerequisite for this work. Taking all
these data and the temperature and density structure of a pre-calculated so-called
zero-field atmosphere then allows to determine the line opacities, the magneto-optical
parameters and the cyclotron opacity. The continuum magneto-optical parameters and
opacity have to be calculated using an approximation due to lack of atomic physical
input data.

The central theoretical part of this work is presented in Section 3 which discusses
the physics of neutron star atmospheres. We start with an introduction to the most
important equations. In addition to the atomic data, the zero-field atmosphere is ano-
ther important input for the atmosphere model. The zero-field atmosphere is the self-
consistent solution of a neutron star atmosphere without a magnetic field. This work
takes a first step towards the ultimate goal of finding a self-consistent solution which
incorporates the magnetic field. Die following three chapters are attended to the pola-
rized radiation transport in stellar atmospheres. We first introduce a new and improved
notation for the polarized radiation transport equation. In the following, different ap-
proaches to a solution and their numerical properties for this differential equation are
discussed. The results describe the polarized radiation transport in hot plasmas un-
der strong magnetic fields in a general way. The most common applications of these
equations are atmospheres of neutron stars and white dwarfs.

Section 4 presents the model which calculates synthetic spectra of atmospheres of
neutron stars based on the findings in the previous sections. A short overview over the
already existing models and the most promising candidates for observations are pre-
sented at the beginning of this part. This is followed by a discussion of the realization
of our model on the computer. Details of the computational implementation, such as
geometrical aspects, configuration of magnetic fields and generation of an efficient
frequency grid, are covered as well. The section is concluded with a discussion of the
results which were obtained by the model.
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KAPITEL 1

Einleitung

Motivation und Ziel einer Dissertation ist es, eine gute Antwort auf eine wissen
schaftliche Frage zu geben. Diese Arbeit beschéftigt sich mit folgender Frage:

1.1 Was sind Neutronensternatmospharen?

Die Atmosphare ist die duRRerste, extrem diinne Schielit¢m, z.B.Paviov, 1993
eines Neutronensterns. Sie ist dadurch definiert, dass aus ihr Photonen zur Erde
langen kénnen, d.h. dass die mittlere freie Weglange eines Photons in der Grof3enc
nung der Schichtdicke liegt.

1.2 Warum Physik der Sternatmosphéaren?

Die Astronomie und Astrophysik nimmt im Rahmen der Physik insofern eine Sondel
stellung ein, dass der Gegenstand des Interesses, also die Sterne, sich einer direl
kontrollierten und reproduzierbaren Untersuchung im Rahmen eines wissensche
lichen Experiments entziehen. Der Physiker wird hier zum reinen Beobachter, d
keinerlei Mdglichkeiten besitzt, das Geschehen aus einer anderen Perspektive zu
trachten, mit anderen Anfangswerten erneut zu beginnen, oder auf andere Weise E
fluss zu nehmen. Allerdings steht dem Beobachter ein reiche Auswahl an Unters
chungsobjekten in unterschiedlichen Entwicklungsstadien fir eine Analyse zur Ve
figung. Da die von einem Stern emittierte Strahlung die einzige Information ist, di
wir von ihm erhalten, sieht man einmal von (solaren) Neutrinos (z.B. von SN 1987A)
hochenergetischer Teilchenstrahlung und Gravitationswellen ab, ist es von entsch
dender Bedeutung, die in einem stellaren Spektrum enthaltenen Informationen r
groRRer Sorgfalt zu entschliisseln und zu verstehen.

13
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1.3 Welches Ziel hat diese Arbeit?

Ziel dieser Arbeit ist die Berechnung synthetischer Fluss- und Polarisa-
tionsspektren von Neutronensternen.

Zu diesem Zweck muss eine adaquate Beschreibung der Atmosphére eines Neutro-
nensterns gefunden werden. Ein entsprechendes Modell muss die relevante Stern-
atmospharen- und Atomphysik beinhalten und gleichzeitig geeignete Naherungen
finden, um weniger relevante Aspekte zu vernachlassigen und insgesamt die num-
merische Umsetzbarkeit erhalten zu kdnnen. Die Richtschnur dieses Modells ist die
zukinftige synthetische Reproduktion von beobachteten thermischen Spektren von
isolierten Neutronensternen.

Ein solches nummerisches Modell soll im Rahmen dieser Arbeit entwickelt und in
ein entsprechendes Design fir ein Computerprogramm umgesetzt werden. Der zeitli-
che Schwerpunkt dieser Arbeit liegt auf der Implementierung und dem Testen dieses
Computerprogramms.

1.4 Stellung dieser Arbeit im aktuellen Forschungskontext

Es gibt im Wesentlichen vier wichtige Griinde, ein solches Modell zum jetzigen Zeit-
punkt zu entwickeln;

Zu Beginn dieser Arbeit wurde eine neue, extrem leistungsstarke Generation von
Groliteleskopen (z.B. das Very Large Telescope der ESO) und Satelliten (z.B. XMM-
Newton) entwickelt. Mit Hilfe dieser Instrumente soll es in Zukunft erstmals méglich
werden, derart lichtschwache (im sichtbaren Licht schwachenals 25. Grolzen-
klasse) Objekte wie die Neutronensterne zu beobachten und zu spektroskopieren.

Auf der Seite der Atomphysik gab es keine oder zu wenige Daten (Energieniveaus
und Wirkungsquerschnitte) von Atomen in starken Magnetfeldern. Dieses Feld ist
Gegenstand der aktuellen Forschung. Ein auch fur starke Magnetfelder umfangreicher
Satz von Wasserstoffdaten steht seit kurzem zur Verfiigung und an der Berechnung
von Eisendaten wird auf theoretischer Seite mit Nachdruck gearbeitet.

Auf dem Gebiet der Modellierung von Sternatmospharen begann man mit einfa-
chen nichtmagnetischen L¥B/lodellen der Sonne. Dann wurde der Kreis der unter-
suchten Objekte auf Sterne in den unterschiedlichsten Entwicklungsstadien erweitert
und erste NLTE-Modelle gerechnet. Von dieser Basis ausgehend wurden spezielle
Modelle, z.B. zur Bericksichtigung von Sternwinden oder Konvektion, entwickelt

IMaR fiir die Helligkeit eines Himmelsobjektes
2LTE — local thermal equilibrium
SNLTE — non-local thermal equilibrium



Kapitel 1.5: Einfluss auf andere Bereiche der (Astro-) Physik 15

und die bestehenden Modelle verbessert. Gleichzeitig wurde erstmals das Magn
feld der Sonne oder von Weilien Zwergen in den Modellen beriicksichtigt. Ein relati
junges Gebiet ist die Berechnung synthetischer Spektren von Neutronensternatn
spharen. Im Vergleich zu dem Gebiet der magnetischen Weil3en Zwerge handelt
sich dabei jedoch um sehr einfache Modelle. Es war daher an der Zeit, ein den M
dellen von magnetischen Weil3en Zwergen aquivalentes Modell fur Neutronenster
zu entwickeln.

Das in dieser Arbeit entwickelte Computerprogramm ist sehr umfangreich, komr
plex und stellt hohe Anforderungen an die Rechenleistung des Computers. Ohne
Leistung der heutigen Rechnergeneration hatte die Entwicklung und das Testen ¢
Programms sowie die Simulationsrechnungen in dieser Weise nicht erfolgen kdnne

1.5 Einfluss auf andere Bereiche der (Astro-) Physik

Das Verstandnis eines einzelnen Sterns und seiner Entwicklung ist wichtig Grundla
fur die Untersuchung vieler anderer Fragestellungen in der Astrophysik und dartib
hinaus:

So kann mit Hilfe der abgeleiteten stellaren Parameter von Objekten unterschie
lichen Entwicklungsstadiums die Theorie der Sternentwicklung besser verstand
werden. Bei der Untersuchung des interstellaren Mediums oder planetarischer N
bel stellt der vom Stern ausgehende ionisierende Fluss eine wichtige Grundgroéf3e c
Analysen von Sternspektren sind wichtig, um den Aufbau von Sternhaufen, Ster
entstehungsregionen oder sogar ganzer Galaxien verstehen zu kdnnen. Die Anal
von Sternspektren ist wichtiger Bestandteil bei der Suche nach extrasolaren Planet
Helle, heilRe Sterne kénnen als individuelle Objekte in anderen Galaxien beobac
tet werden. Versteht man das stellare Spektrum, so ist man in der Lage, etwas Ul
die chemische Zusammensetzung oder die Entfernung dieser Galaxie zu lernen. |
genaue Kenntnis von Sternatmosphéaren hat somit Einfluss auf kosmologische Fra
stellungen. Sternatmospharen sind das am Besten untersuchte Beispiel fir ein Me
um, bei dem die Strahlung nicht lediglich nur zur Untersuchung eines physikalische
Zustandes dient, sondern vielmehr ein wichtiger Bestandteil ist, der die Struktur d
Mediums selbst bestimmt. Neutronensterne kénnen extrem starke Magnetfelder |
sitzen. Da diese im Labor nicht erzeugt werden kénnen, bieten Neutronensterne
einmalige Gelegenheit, die Atomphysik in starken Magnetfeldern zu untersuchen. D
Uberwiegende Anzahl von Neutronensternen tritt als akkretierende Neutronenstel
in Doppelsternsystemen auf. Ein besseres Verstandnis dieser Systeme setzt die Ke
nis der prinzipiellen Eigenschaften des zentralen Neutronensterns voraus. Die dul
die Analyse von Neutronensternspektren gewonnenen Effektivtemperaturen und M
gnetfeldkonfigurationen erlauben ein besseres Verstandnis der thermischen Entwi
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lung eines Neutronensterns. Darliber hinaus gibt es Einblick in das zeitliche Verhalten
von starken Magnetfeldern in Festkdrpern hoher Dichte. Gelingt es, die thermische
Entwicklung von isolierten Neutronenstern besser zu verstehen, so kann zwischen
verschiedenen Zustandsgleichungen fiir die extrem dichte Materie im Sterninneren
unterschieden werden.

Diese Griinde zeigen beispielhaft, dass die Untersuchung von Sternatmosphéren im
Allgemeinen und Neutronensternatmosphéaren im Besonderen ein spannendes und in-
teressantes Thema ist und eine wichtigen Beitrag zu vielen Gebieten der
(Astro-) Physik leisten kann.

1.6 Struktur dieser Dissertation

Ziel dieser Arbeit ist, wie eingangs gesagt, die Berechnung synthetischer Fluss- und
Polarisationsspektren von Neutronensternen. In den ersten drei Teilen dieser Arbeit
werden die relevanten physikalischen Grundlagen dieses Problems dargestellt. Die
Verbindung dieser Grundlagen zu einer Lésung und deren Umsetzung in ein Compu-
terprogramm erfolgt dann im vierten Teil dieser Arbeit. Nachfolgend wird ein kurzer
Uberblick Gber den Inhalt der einzelnen Teile gegeben:

1. Ziel des ersten Teils ist es, Entstehung und Eigenschaften eines typischen Neu-
tronensterns darzustellen, sowie die Systeme, in denen er anzutreffen ist, zu
beschreiben.

2. Im zweiten Teil wird die zur Beschreibung der Atmosphére relevante Atom-
physik zusammengefasst und deren Umsetzung in den Opazitéten erlautert.

3. Der dritte Teil ist dem Kern des Modells gewidmet. Zunachst werden die Grund-
gleichungen von magnetfeldfreien Sternatmosphéren hergeleitet und der An-
satz zur Berechnung von Sternatmospharen mit Magnetfeldern erlautert. Die
folgenden drei Kapitel sind den Gleichungen des polarisierten Strahlungstrans-
ports und den verwendeten Losungsmethoden gewidmet.

4. Im vierten Teil wird zunéchst ein kurzer Uberblick tiber die vielversprechend-
sten Beobachtungskandidaten sowie die sonstigen géangigen Modelle zur Ana-
lyse von Neutronensternspektren gegeben. Das anschlieRende Kapitel ist der
Verbindung der beschriebenen Grundlagen zu einer Lésung in Form eines Com-
puterprogramms gewidmet. Den Abschluss bildet eine Préasentation und Dis-
kussion der Ergebnisse von Modellrechnungen.
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KAPITEL 2

Neutronensterne

Wenn man sich mit Neutronensternatmospharen eingehender beschaftigen und
Spektrum verstehen mdéchte, ist es wichtig, sich mit der Entstehung, den Typen, AL
pragungen und Entwicklungsstadien von Neutronensternen auseinanderzusetzen.
verbessertes Verstéandnis der Vorgeschichte erleichtert z.B. die Abschatzung der M
gnetfeldstarkeR) und der TemperatuiT() oder erlaubt die Interpretation eines Spek-
trums im Sinne der Beeinflussung durch einen Begleiter oder einer Uberlagerut
durch das Spektrum der Magnetosphare.

2.1 Die Entdeckung

Die Geschichte der Entdeckung der Neutronensterne beginnt mit der Entdeckung c
Neutrons im Jahre 1932 durch Chadwickh@dwick, 1932 Wenige Stunden nach-
dem dies bekannt wurde, hat, so wird behauptet, der sowjetische Physiker L.D. Lan
au die mogliche Existenz von Sternen vorausgesagt, deren Kern aus Neutronen
steht (andau, 193 Baade und Zwicky stellten dann die Hypothese auf, dass be
Supernova-Explosionen normale Sterne in Sterne umgewandelt werden, die aus
trem dicht gepackten Neutronen bestehl@agde & Zwicky 1934aBaade & Zwicky
1934h. Die ersten Arbeiten tber die Struktur eines Neutronensterns wurden Enc
der drei3iger Jahre von J.R. Oppenheimer zusammen mit Volkov und Tolman durc
gefiihrt Oppenheimer & Volkov, 1939

Nach dieser ersten Zeit beschéaftigte man sich lange nicht mehr mit Neutronenst
nen, da man davon ausging, dass sie zu leuchtschwach seien, um tatsachlich be
achtet werden zu kdnnen. Dies &nderte sich ersRatini (1967 erkannte, dass ein
rotierender Neutronenstern mit starkem Magnetfeld von einer Magnetosphére umc
ben ist, die elektromagnetische Wellen aussendet. Ein Jahr spéater entdeckten Ra
astronomen der Universitat Cambridge, Antony Hewish und Jocelyn Bell, zufallic
die ersten Radiopulse eines Sterns (PSR 1919+21; Rotationspé?iede337 set)
(Hewish et al., 1968 Heute geht man davon aus, dass es sich bei diesen Radi

1In der Astrophysik ist es noch (iblich gauRsche Einheiten zu verwenden.
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pulsaren um stark magnetische, rasch rotierende Neutronensterne handelt. Die erste
optische Identifikation gelang beim Zentralstern des Krebsnebels (PSR 0531+21), der
bei der Supernova des Jahres 1054 entstanden ist.

Neutronensterne werden als Radiopulsare, als eine der Komponenten in Réntgen-
Doppelsternen und mdéglicherweise als Quellen von Gammastrahlungsausbriichen
(Gamma-Ray-BursterPiran, 1999 beobachtet. Diese Phanomene sind jedoch nicht
Thema dieser Arbeit; sie wendet sich vielmehr der Modellierung und Interpretation
des direkt von der Neutronensternatmosphére emittierten thermischen Spektrums zu.

Da es sich bei Neutronensternen um extrem lichtschwache Objekte handelt, ging
man lange Zeit davon aus, dass eine direkte Beobachtung des optischen Spektrums
von Neutronensternen nicht moéglich sein wiirde. Denn ihre optische Leuchtkraft ent-
spricht der spektroskopischen Untersuchung einer 10 W Gliihbirne im Abstand von
einer halben Million Kilometer. Erst durch die jingste Generation von Grof3telesko-
pen wurde dieser neue direkte Zugang zu Neutronensternen geschaffen.

2.2 Die Geburt eines Neutronensterns

Neutronensterne sind sehr kompakte Objekte; sie stellen die dichtesten und kleinsten
uns bekannten Sterne dar. Sie bestehen hauptséachlich aus Neutronen und man kann
sie stark vereinfacht mit einem riesigen Atomkern vergleichen. Diese eigenartigen
Objekte entstehen bei der Explosion eines massereichen SWermdQM,; M, =

Masse der Sonne). Neutronensterne stellen das Endstadium in der Entwicklung von
weniger als 5% aller Sterne dar.

Beginnen wir zu dem Zeitpunkt, an dem der Wasserstoffvorrat im Kern des Vor-
laufersterns eines Neutronensterns verbraucht ist und das zentrale Wasserstoffbrennen
erlischt (siehe (1) Abl.1). Durch den nun fehlenden Druck tiberwiegt die Gravita-
tion und der Kern beginnt zu kontrahieren — der Vorlauferstern verlafldt die Wasser-
stoffhauptreihe im Hertzsprung-Russell-Diagramm (HRD, siehe (1) Adb. Die
Fusion von Wasserstoff zu Helium findet nun nur noch in einer Schale um den Kern
herum statt. Da der Radius abnimmt und die Halfte der Gravitationsenergie in Form
von Warme freigesetzt wird (Virialsatz), steigt die Temperatur in dieser Schale um
den Kern an, was zu einer erhdhten Fusionsrate fuhrt. Die &ul3ere Wasserstoffhille
wird nun durch den starken Druck aufgeblaht und kuhlt sich ab, so dass der Stern
bei zunachst konstanter Leuchtkraft expandiert (die Oberflachentemperatur sinkt, die
Oberflache nimmt jedoch zu). Der Stern entwickelt sich zu einem Roten Riesen (2).

In ein neues Stadium tritt der Stern nun, wenn der in ihm entstehende Heliumkern
eine Masse erreicht hat, die grol3 genug zum Ziinden des zentralen Heliumbrennens
ist. Der Wasserstoffvorrat in den auReren Schichten wird geringer (3). Der Stern kon-
trahiert zu einem Blauen Riesen. Geht der Heliumvorrat im Kern zur Neige, so verla-
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Abbildung 2.1: Schematischer Entwicklungspfad eines massereichen Sterns im Hertzsprut
Russell-Diagramm auf dem Weg zum Neutronenstern. Aufgetragen ist die Leuchtkraft de
Sterns in Sonnenleuchtkréaften gegen seine Temperatur. Beschreibung siehe Al#sghnitt
(Quelle:University of Michigan, 200p

gert sich die Fusion in die Schalen um den Kern und die Hulle des Sterns expandit
erneut (4). Ist der Brennstoff in der Hulle verbraucht, kontrahiert der Stern erneut ur
das Kohlenstoffbrennen ziindet im Kern. Auf diese Art findet nach und nach im Ker
eine Fusion bis zum Eisen hin statt. Dieser Prozess ist fur den Aufbau der schwer
Elemente bis zum Eisen im Kosmos verantwortlich. Da Eisen die héchste Bindung
energie pro Nukleon aufweist, endet hier die Kette von Fusionsprozessen. Der Ke
eines Sterns am Ende dieser Fusionsprozesse besteht daher aus Eisen (siRg Abb.
Erlischt im Inneren die Fusion, so ist auch kein Druck mehr vorhanden, der del
starken Gravitationsdruck standhalten konnte. Der Eisenkerrs(i#,4—1,8 M,)
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Abbildung 2.2: ,Zwiebelschalenmodell* eines 255terns (Quelle: Unsold & Baschek,
1988.

kollabiert daher unter der eigenen Gravitation und erreicht im Inneren schnell Kern-
materiedichte. Ubersteigt die Masse dieses Kerns die kritische Chandrasekar-Grenzmasse
von~1,4 M., so reicht der Druck des entarteten Elektronengases nicht mehr aus, um
der Gravitation standzuhalten. Erst der sich aufbauende Druck des entarteten Neutro-
nengases kann die Kontraktion stoppen (siehe Abschrijtt Auf den entstandenen
harten inneren Kern prallt nun mit groRer Wucht der Rest des Eisenkerns. Da der in-
nere Kern kaum mehr weiter komprimierbar ist, 16st dies eine StoRwelle aus, die den
Eisenkern nach auf3en durchlauft, alles Material mit sich reif3t und so dem Kollaps
des zentralen Kerns eine gigantische Explosion der Hiille folgen lasst. Dieses Szena-
rio wird als Supernova bezeichnet (5). Nach dieser Explosion bleibt der zentrale Kern
des Sterns in einer sich ausbreitenden Explosionswolke tbrig. Ein Neutronenstern ist
geboren. Ein typischer Vertreter dieses Szenarios ist der Neutronenstern im Zentrum
des Supernova-Uberrestes Puppis A (siehe ALf).

Schatzt man allein die in Form von Strahlung und kinetischer Energie der Hul-
le freiwerdende Energie ab, so erhalt mari0°lerg (1erg=10" J). Der weitaus
gréRte Teil der Energiey 10°3 erg) wird jedoch in Form von Neutrinos abgestrahlt.
Dies deckt sich mit den Berechnungen \Remde & Zwicky (19343 die die freiwer-
dende Energie bei einem Gravitationskollaps von I-8tern auf einen Radius von
10km auf 183erg bestimmten. Im Vergleich dazu setzt die Fusion von_1#izu
He lediglich~ 1,3-10P2erg frei.

Die obere Grenzmasse fur einen Neutronenstern, die Oppenheimer-Volkov-Masse,
liegt bei etwa 2-3 M (Heiselberg, 200)1 Jenseits dieser Grenze kann der gravitative
Kollaps des Kerns selbst durch den Druck des entarteten Neutronengases nicht mehr
aufgehalten werden und es entsteht ein Schwarzes Loch.
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Abbildung 2.3: Der Neutronenstern im Zentrum des Supernova-Uberrestes Puppis A
(Quelle: Rontgensatellit ROSAT; Bearbeitung: S. Snowden, R. Petre, C. Becker et al., NASA

.In der Sternentwicklung représentieren daher Neutronensterne das ,Le-
ben nach dem Tode"!" Burnell (1995

Schéatzungen zufolge gibt es10° — 10° Neutronensterne in unserer Galaxis. Sie
basieren auf Uberlegungen zur Pulsar-Entstehungsikteayan & Ostriker, 1990
oder der Anzahl von Supernovae, die fur die beobachtete Haufigkeit schwerer El
mente bendtigt werderA¢nett et al., 198p Beobachten kénnen wir sie jedoch nur,
wenn sie noch Uber eine Energiequelle in Form von Rotation, Magnetfeld, Akkretio
oder thermisches Abkuihlen verfligen. Entsprechend ihrer Hauptenergiequelle kénn
Neutronensterne ganz grob typisiert werden: Rotation — Radiopulsare; Akkretion
Rontgendoppelsterne und thermisches Abkihlen —isolierte Neutronensterne. Dies
jedoch nicht streng zu sehen, da die Nomenklatur, wie so oft in der Astronomie, we
niger von der theoretisch systematischen Seite, als von der Beobachtung im Rad
bis in den Gamma-Bereich gepragt ist.
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2.3 Radiopulsare

2.3.1 Einfuhrung

Die ersten Vertreter dieser Klasse wurden von Antony Hewish und Jocelyn Bell
dementsprechend im Radio-Bereich entdekldwish et al., 1968 Sie beziehen ihre
Energie aus einer schnellen Rotation, bzw. genauer deren Abn&eoieef & Trim-

per, 1997. Magnetfeld- und Rotationsachse sind zueinander verkippt. Diese Objekte
strahlen im Radio-Bereich sehr viel Energie in einem engem Konus ab, was zu ihrem
gepulsten Erscheinen auf der Erde fuhrt (siehe E&vish 1995 Heiselberg 20011

In der Zwischenzeit sind gut 1200 Pulsare bekannt. Zur besseren Unterscheidung von
den Rontgenpulsaren werden sie als Radiopulsare bezeichnet. Ihre Pulsperioden lie-
gen im Millisekunden- bis Sekunden-Bereich.

Aus der Abnahme der Rotationsperidd&ann auf die Starke des Magnetfeld®s
geschlossen werder-(10'2 GauR). Dies kann durch unabhéngige Messung der Zy-
klotronlinie Uberpruft werden. Die meisten Pulsare sind-allQ’ Jahre) und rotieren
relativ langsam (1 sec) und stabit & 10719).

Eine interessante Unterklasse bilden die Millisekundenpulsare. Sie zeichnen sich
durch Rotationsperioden im Millisekunden-Bereich aus. Ihr klefhksst auf relativ
kleine Magnetfelder schlieBen. Man geht davon aus, dass es sich bei diesen Objek-
ten um alte ,wiederbelebte” Pulsare handelt, deren Rotation durch eine lange Ak-
kretionsphase, bei der die akkretierte Materie einen Teil ihres Drehimpulses auf den
Neutronenstern tUbertragen hat, beschleunigt wurden. Mehr als die Halfte dieser Mil-
lisekundenpulsare wurden in einem Binarsystem gefunden. Bei dem Begleiter handelt
es sich um einen Weil3en Zwerg oder ebenfalls um einen Neutronenstern.

Neben den klassischen Radiopulsaren sind auch einige sog. radio-leise Pulsare be-
kannt. Sie kdnnen nicht im Radio-Bereich, wohl aber im Rontgen-Bereich detek-
tiert werden Caraveo et al., 1996Bekanntester Vertreter dieser Klasse ist Gemin-
ga. Ursache hierfiir sind unterschiedlich enge Offnungswinkel des Radio-, Réntgen-
oder Gamma-Lichtkegels. Andere Griinde kdnnen eine fehlende Koharenz des Radio-
Emissions Mechanismus oder eine Ausléschung des Radiosignals durch geladene
Teilchen in der Magnetosphére seffialpern & Ruderman, 1993

2.3.2 Entstehung der Radioemission

Rotiert ein so kompaktes Objekt wie ein Neutronenstern schnell und besitzt es zu-
gleich ein hohes Magnetfeld, so wird an seiner Oberflache ein starkes elektrisches
Feld erzeugt (Dynamoeffekt). In diesem Feld werden ionisierte Materie und Elek-
tronen beschleunigt. Der Neutronenstern entwickelt eine ausgepragte ionisierte Ma-
gnetosphare. Auf Grund des starken Magnetfelds kénnen sich die geladenen Teilchen
nur noch entlang der Magnetfeldlinien bewegen und sind so zur Korotation um die
meist von der Magnetfeldachse abweichenden Rotationsachse des Sterns gezwungen.
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In einem radialen Abstang = cP/ (2x) wirde sich ein mitrotierendes Teilchen mit
Lichtgeschwindigkeit bewegen. Die Korotation muss also innerhalb dieses ,Lichtzy
linders* zusammenbrechen. Die Ladungsverteilung in dieser Grenzflache fuhrt b
sonders an den Polen zu Feldern, in denen Teilchen zu hohen Energien beschleul
werden. Man geht davon aus, dass wahrscheinlich in diesen Polregionen die Radit
mission entstehflhorsett, 2001

2.3.3 Klassifizierung von Radiopulsaren

Die im Rontgen-Bereich detektierten Pulsare kdnnen entsprechend ihrer Emissior
Charakteristik in finf Klassen eingeteilt werden. Die folgenden Tabellen basiere
hauptsachlich auf den Reviews v@ecker & Trimper (1997und Caraveo et al.
(1996.

2.3.3.1 Crab &hnliche Pulsare
Alter < 2000 Jahre: Die Emission aus der Magnetosphare dominiert.

2.3.3.2 Vela ahnliche Pulsare

Alter ~ 10* — 10° Jahre: Sie zeigen eine starke, konstante Emission eines Synchrotrc
Nebels verbunden mit einem kleinen gepulsten Beitrag der Magnetosphére oder
Atmosphére im Bereick- 0,1— 0,5 keV (Becker & Trimper, 199/

2.3.3.3 Abkihlende Neutronensterne

Der niederenergetische Teil der Spektren stammt von der Oberflache des Neut
nensterns, wohingegen der hochenergetische Anteil entweder aus der Magnetospl!
oder von den Polkappen stamrBecker & Trimper, 1997

2.3.3.4 Alte nahestehende Pulsare

Alter ~ 3 x 10° Jahre; Distanz- 120 — 380 p¢&: Ein sehr breiter Puls erstreckt sich
fast Uber eine ganze Phase; sowohl Potenzgesetz- wie thermische Spektren kdn
gefittet werden.

2.3.3.5 Millisekunden Pulsare
Die Rontgenemission der Millisekunden-Pulsare stammt aus der Magnetosphére.

2.3.4 Das Rontgenspektrum

Das weiche Rontgenspektrum eines Pulsars setzt sich aus mehreren thermischen
nicht-thermischen Emissionsprozessen zusammen:

2Astronomische Langeneinheit: 1 pc3,2633 Lichtjahrex 30,857-10%2 km.
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¢ Nicht-thermische Emission von in der Magnetosphéare beschleunigten relativi-
stischen Teilchen; charakterisiert durch ein Potenzgesetz-Spektrum (siehe z.B.
Michel, 1991 und die darin enthaltenen Referenzen).

e Thermische Emission direkt von der Oberflache des Neutronensterns. In Er-
mangelung realistischer Modelle fur die Atmospharen von Neutronensternen
wird diese Emission bisher meist mit Hilfe eines Schwarzkérperspektrums cha-
rakterisiert.

e Thermische Emission von den Polkappen des Neutronensterns. Diese werden
durch das Bombardement von relativistischen Teilchen, die von der Magneto-
sphéare auf die Oberflache treffen, aufgeheizt.

e Ausgedehnte Emission eines vom Pulsar getriebenen Synchrotron-Ndbels (
chel, 199).

¢ Weiche Rontgenstrahlung von einem relativistischen Pulsarwind oder einer mog-
lichen Wechselwirkung dieses Windes mit der Interstellaren Materie oder ei-
nem benachbarten Stern (bow shock nebutaens & Tavani, 1993

2.4 Isolierte Neutronensterne

Der Begriff des isolierten Neutronensterns (INS) wird in der Literatur uneinheitlich
verwendet. In jedem Fall handelt es sich dabei immer um einen alleinstehenden Neu-
tronenstern, im Gegensatz zu den nachfolgend diskutierten Rontgendoppelsternen. Im
engeren Sinne werden jedoch nur alleinstehende Neutronensterne, in deren Spektrum
im betrachteten Wellenlangenbereich eine thermische Komponente beobachtet wer-
den kann, als isolierter Neutronenstern bezeichnet. Die oben angesprochenen radio-
leisen Pulsare sind daher meistens typische Vertreter dieser Gruppe.

Wahrend in der Gamma- und Rontgen- und Radioastronomie Neutronensterne zu
den sehr wichtigen Beobachtungsobjekten gehodren, werden sie in der optischen Astro-
nomie eher ,vernachlassigt®, weil sie kaum detektierbar sind. Entsprechend klein ist
das Sample, der im optischen Spektralbereich bekannten@E&eo, 2000

Das optische Verhalten von INS erstreckt sich, analog zu Klassifizierung in Ab-
schnitt2.3.3 von der nicht thermischen Emission junger Objekte, wie z.B. Crab-
Pulsar, bis hin zu fast rein thermischen Spektren der alteren Objgatavieo 1998
Mignani et al. 1998p

Isolierte Neutronensterne mittleren Alterg10* < ¢ < 10° Jahre) sind auReror-
dentlich interessant, denn bei ihnen kann ein relativ ungestérter Blick auf die Ober-
flache der Atmosphére geworfen und eine Bestimmung der Effektivtemperatur vor-
genommen werden. Bei jungen Radiopulsaren oder Rontgen-Doppelsternen ist dies
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nicht moglich, da deren Spektren von der Emission in der Magnetosphére dominie
werden, so dass eine direkte Untersuchung des Neutronensterns nicht maoglich ist. |
alten isolierten Neutronensterne wiederum entziehen sich langsam der Beobachtu
weil ihre Oberflachentemperatur immer weiter sinkt{00 000 K).

Der Umstand, dass diese alten Neutronensterne weder durch Radiopulse noch dt
starke, akkretionsbedingte Réntgenemission auf sich aufmerksam machen, ist :
gleich ein Nachteil. Es erweist sich nadmlich als aufRerordentlich schwierig, solch
Objekte zu entdecken. Dieses Problem kann nur mit viel Aufwand geldst werder
indem zun&chst eine Rontgendurchmusterung des Himmels und eine anschliel3e
Nachbeobachtung mit lichtstarken optischen oder Réntgen Teleskopen durchgefi
wird.

2.5 Rontgenpulsare und Rontgenburster

Roéntgenpulsare und Rontgenburster beziehen ihre Energie aus der Akkretion v
Materie. Sie sind dabei Teil eines Rontgen-Doppelsternsystems. Die meist jung
Neutronensterne werden dabei von einem massereidiep {0 M) oder armen

(M < 1,2M,) Stern, dem sog. optischen Begleiter, umkreist (siehe CHaarles,
2002.

2.5.1 High Mass X-ray Binaries

Der Begleiter in einem High Mass X-ray Binary System (HMXB) ist vom Spektral-
Typ O oder B. Da es sich damit bei den Begleitern in HMXB um sehr massereiche
blaue Objekte handelt, missen diese noch sehr jung sein, da sie in weniger als
Millionen Jahren ihren Wasserstoffvorrat verbrauchen. In der Tat entspricht die raun
liche Verteilung der HMXB derjenigen anderer junger und heiler Sterne sowie noc
nicht kondensierter Gaswolken: Sie haufen sich in der Ebene der MilchstraRe. D
Akkretion in diesen Systemen kann auf die folgenden zwei unterschiedliche Weise
geschehen.

2.5.1.1 Windakkretion

Bei dem Begleiter handelt es sich um einen Riesen oder Uberriesen mit einer t
spriinglichen Massg 20 M, und einem Radius von 10 bis 3Q,FEin solcher Stern
hat in diesem Stadium ann&hernd sein Roche-Voliraesgefiillt und einen starken
Sternwind entwickelt. Haben der Neutronenstern und sein Begleiter einen gering

3Das Roche-Volumen ist das maximale Volumen, das Sterne in einem Doppelsternsystem einnehn
kénnen, ohne Materie zu verlieren. Im Roche-Volumen eines Sterns dominiert seine eigene Gravitatic
Eine genauere Definition findet sich z.B.Rnank et al. (199
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Abstand, so kann der Neutronenstern einen Teil der Materie des Sternwinds akkre-
tieren. Diese Systeme (z.B. Vela X-1) weisen dabei ein recht dynamisches, zeitliches
Verhalten auf und bilden nur eine verhaltnismaRig kleine Akkretionsscheib®aus (
vidson & Ostriker 1973Kretschmar 1996

2.5.1.2 Akkretion in Be-Systemen

Bei Be-Systemen handelt es sich im Allgemeinen um Hauptreihensterne oder seltener
um Unterriesen als Begleiter, die in der Aquatorebene eine Scheibe ausgebildet ha-
ben. Da sich diese Systeme zudem durch eine stark exzentrische Bahn auszeichnen,
fuhrt dies immer dann zu sporadischen Rontgenausbriichen (sog. transients), wenn
der Neutronenstern (z.B. A0535+26) sich durch diese Scheibe bewegt und Materie
akkretieren kannSlettebak 1988Kroll 1995; Kretschmar 1996

2.5.2 Low Mass X-ray Binaries

Der Begleiter ist vom Spektraltyp A oder spéater mit einer Massk2 M,; er hat

sich auf Grund seiner Entwicklung tber sein Roche-Volumen ausgedehnt, so dass
Materie direkt in Richtung Neutronenstern strémt (Roche lobe overflow). Es bildet
sich eine groRe Akkretionsscheibe um den Neutronenstern aus (siefehaies,

2001). Beispiele sind Sco X-1 und Her X-1.

Low Mass X-ray Binary System (LMXB) finden sich hauptsachlich im Zentral-
bereich der Galaxis und in Kugelsternhaufen, die die Milchstral3e umgeben. Beide
Regionen bestehen Uberwiegend aus Sternen, die zwischen 5 und 15 Milliarden Jahre
alt sind. Diese alteren Rontgen-Doppelsterne strahlen im Allgemeinen keine regel-
maRigen Pulse ab. lhre optischen Spektren steigen zum Blauen hin immer mehr an
und auffallige Emissionslinien sind zu beobachten. Diese Beobachtungen decken sich
sehr gut mit dem Modell eines massearmen, langlebigen Begleiters und der Ausbil-
dung einer aufgeheizten Akkretionsscheibe.

2.5.3 Rdntgenpulsare

Die Neutronensterne in HMXBs sind meistens auch Réntgenpulsare. Die Neutronen-
sterne in diesen Systemen sind noch recht jung und weisen ein starkes Magnetfeld
(102 GauR) auf. Dieses Magnetfeld leitet den Akkretionsfluss an die Pole. Dort wird
die kinetische Energie in einer Akkretionssaule in Rontgenstrahlung umgesetzt. Man
unterscheidet hier zwei Emissionsgeometrien: eine ausgedehnte strahlende Plasma-
saule Uber den Polen oder eine optisch dinne, strahlende Polkappe. Im ersten Fall
wird die Rontgenstrahlung hauptséchlich quer zur Magnetfeldachse (fan beam) aus-
treten, im zweiten parallel dazu (pencil bear8hépiro & Salpeter 1973 anger &
Rappaport 1982 Stehen Magnetfeld- und Rotationsachse in einem Winkel zueinan-
der verkippt, sieht ein entfernter Beobachter wahrend einer Periode unterschiedliche
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Bereiche des Neutronensterns. Dies fuhrt zu einem gepulsten Réntgenspektrum. .
satzlich beeinflusst die Abdeckung durch den Begleiter wahrend einer Orbitalperioc
und die variierende Sichtlinie durch die Akkretionsscheibe die Stéarke der detektierte
Rontgenstrahlung.

2.5.4 RoOntgen-Burster

Rontgen-Burster haben im Gegensatz zu Rontgenpulsaren keine so hohen Feldstél
(=~ 10° GauR). Sie sind daher nicht in der Lage die akkretierte Materie auf die Pol
zu leiten. Rontgen-Burster machen sich durch extrem helle und kurze (Sekunden |
Minuten) Strahlungsausbriiche, sogenannte Bursts, bemerkbar. Die Helligkeit ste
dabei um bis das Zehnfache der Ruheleuchtkraft. Diese Ausbriiche wiederholen s
meist im Abstand von Minuten bis Stunden (TyBursts) oder in sehr kurzen Ab-
standen (Typl Bursts) (ewin et al., 1995 Die von ihnen akkretierte Materie setzt
sich fast vollsténdig aus Wasserstoff und Helium zusammen. Sobald die Dichte a
inneren Rand der Akkretionsschicht etwa® §@m 2 tbersteigt beginnt die Fusion
von Wasserstoff zu Helium und von Helium zu Sauerstoff. Je nach Akkretionsrat
brennt dann die Wasserstofffusion stabil. Ursache der Ausbriiche ist die schlagarti
Fusion des akkretierten Heliums und, je nach Akkretionsrate des Wasserstoffs auf ¢
Oberflache des Neutronensterns.

2.5.5 Anomale Rontgenpulsare

Eine noch relativ junge Unterklasse stellen die Anomalen Réntgenpulsare dar. Siet
tieren recht langsam (R 10 sec) und verlangsamen zudem ihre Rotation sehr schnel
Dies erfordert ein sehr starkes MagnetfeBoh({ 10'* GauR). Aus diesem Grund wer-
den sie auch Magnetare genannt.

2.6 Die Magnetosphare

Die Magnetosphére ist der Bereich um ein Objekt, in dem die Bewegung von Plasn
durch das Magnetfeld des Objektes bestimmt wird. Eine aquivalente Definition is
dass innerhalb der Magnetosphére die Feldrichtung des Gesamtfeldes vom Feld
Objektes und nicht von den Feldern in der Umgebung bestimmt wiady(iunas,
1979.

Die Reichweite der Magnetosphére wird durch den Magnetosphérenradius oc
Alfvénradius beschrieben. Man erhalt ihn durch Gleichsetzung des magnetischi
Drucks mit dem kinetischen Druck einfallenden PlasmasRagj,. Fir einen typi-
schen Roéntgenpulsar ergibt sich so ein Radius von einigen hundert Neutronenste
radien.
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Neben diesem Radius stellt sich des Weiteren die Frage nach der Struktur des Ma-
gnetfeldes, der Verteilung und Bewegung des Plasmas im Feld, einer genaueren Be-
schreibung der Grenzschicht sowie der zeitlichen Entwicklung und des Einflusses der
Magnetosphére in alten Neutronensternen. Man bendtigt z.B. Temperatur und Dichte
innerhalb der Magnetosphéare, um ein Spektrum oder eine Strahlungscharakteristik
zumindest abschéatzen zu kénnen.

Bisher gibt es noch kein vollstandiges, allgemein akzeptiertes Modell der Magne-
tosphéare um einen akkretierenden Neutronenstern. Ein Uberblick tiber die Situation
bei Beobachtung und Theorie wird in den Proceedings des IAU Kolloquiums 160
(Johnston et al., 199@egeben.

Es werden jedoch grofRe Anstrengungen unternommen, um fiir Teilaspekte detail-
lierte Modelle zu entwickeln, so z.B. fiir die Beschreibung der Wechselwirkung zwi-
schen der Magnetosphéare und einer Akkretionssch@hegh & Lamb 1978Ghosh
& Lamb 1979a Ghosh & Lamb 1979 Dieses Modell verbindet das magnetische
Moment des Rontgenpulsars mit seiner Pulsperiode und deren zeitlichen Anderung
(Mony, 199).

Diese Arbeit konzentriert sich daher, wie eingangs ausgefuhrt, auf die Beschrei-
bung des mdglichst ungestdrten thermischen Spektrums von Neutronensternatmo-
sphéren.



KAPITEL 3

Charakterisierung

3.1 Entartete Materie

Der Druck eines entarteten Neutronengases ist von entscheidender Bedeutung
nachst fir die Existenz und dann fir den Radius und die Dichte eines Neutrone
sterns. Der nachste Abschnitt ist daher der Ableitung dieses Drucks und den Implik
tionen fur den Radius eines Neutronensterns gewidmet.

3.1.1 Entartetes Elektronen- und Neutronengas

Elektronen und Neutronen sind Fermionen. Pro elementarem Phasenraumviotumer
(h = plancksche Konstante) kann es daher maximal zwei Elektronen bzw. Neutrone
mit Antiparallelem Spin geben. Entsprechend bendtilyeteilchen ein minimales
Phasenraumvolumen von AN,

Hat man es nun, wie im Fall von Weil3en Zwergen oder Neutronensternen mit e;
trem hohen Dichten zu tun, d.h. schrankt man das den Elektronen bzw. Neutron:
zu Verfugung stehende Volumen im OrtsraVindrastisch ein, so muss das bendtig-
te Volumen im Impulsraum entsprechend anwachsen. Alle Zustande im Impulsrau
mit Impulsenp < p,, dem Fermiimpuls, sind dann vollstiandig besetzt, wenn man
eine Temperatur von 0 K annimmt, was eine sehr gute Naherung darstellt:

[y [P Amp | 8nV 4
N_/dN_/O 2 3 dp= 3h3p0,

_31/3hN1/3
P=\z) 2\v) -

3.1.2 Nichtrelativistisches Gas

Fur ein nichtrelativistisches Elektronen- bzw. Neutronengas betragt die kinetisct
Energie je Teilcherz = p2/2me , (M, = Masse des Elektron bzw. Neutron). Als

(3.1)

31
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Gesamtenergik erhalt man:

_ 4V (P, A7V o
E—/e dN = me/nh3/0 p'dp— Sim, 7 3.2)

Mit Hilfe des Ausdrucks fur den Fermiimpuls Iasst sich dies umschreiben:

T /3\%% n . /N
o () o

e/n

Mit Hilfe der Relation fiir den GasdrudR erhélt man dann:

2/3 12 5/3 5/3
oo 2E_ L(S)ITR (MY e 64
3V 20\~ me/n \% My

Entscheidende GrofR3e fur den resultierenden Gasdruck ist also die Teilchenzahldichte
p = N/V und die Elektronen bzw. Neutronenmassg,.

Dem gravitativen Kollaps eines WeiRen Zwergs oder eines Neutronensterns wird
erst durch den mit der Dichte ansteigenden Druck eines entarteten Elektronen- bzw.
Neutronengases Einhalt geboten.

3.1.3 Radien von WeilRen Zwergen und Neutronensternen

Die MasseM eines Neutronensterns bestimmt seinen RaRiudies folgt aus einer
Abschatzung mit der Gleichung fiir das hydrostatische Gleichgewicht und der gerade
abgeleiteten Druck-Dichte-Relation eines entarteten Gases.

P M : -
(cjj_r __G rzr P Hydrostatische Gleichung
dP P_M-M/R® M2 "
RER O R B an der Oberflache
MZ
PUR

Wird dieser DruckP von einem entarteten Elektronen- bzw. Neutronengas erzeugt,
so erhélt man:

2 5/3 5/3 5/3
% npo Pl g MAPE L M -
e/n me/n me/nRS
1
RO VTt (3.5)
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Das Verhéltnis der Radien von WeiRen Zwergen und Neutronensternen zueinanc
wird folglich hauptséachlich durch das Verhéltnis der Massen von Neutron und Elek
tron (1840:1) bestimmt. Als wichtig ist hier noch festzuhalten, dass der Radius ein
Neutronensterns mit zunehmender Masse kleiner wird. In Wirklichkeit ist die Zu-
standsgleichung von Neutronensternen aber stark modifiziert, da er einen wesentl
komplizierten Aufbau besitzt (siehe Abk.1).

3.2 Charakterisierung eines Neutronensterns

Fur einen Physiker stellt ein Neutronenstern ein sehr interessantes und herausforde
des Objekt dar, da zu seiner Beschreibung alle vier Fundamentalkrafte gleichzei
berlicksichtigt werden missen. Es sind dies die Gravitation, die elektromagnetisc
Kraft, die schwache und die starke Wechselwirkung. AuRerdem herrschen Quante
effekte vor, und diese zwingen wiederum die Teilchen auf hohe Energieniveaus, -
dass auch speziell-relativistische Effekte wichtig werden.

Im folgenden werden die wichtigsten Charakteristika eines Neutronensterns ku
zusammengefasst:

3.2.1 Steckbrief
Einleitend sind die wichtigsten Eigenschaften eines Neutronenstern aufgelistet:
e RadiusR~ 10— 15km

e MasseM ~14Mg; M, ~ 0,1 My, Mypax~2—3 M,

typisch
e Dichte im Kern:p; ~ 10'°g/cm?; die Materie ist dadurch extrem entartet.
e Dicke der Atmosphéared ~ 1—10mm

e Teilchendichte in der Atmosphans:~ 10 — 10?6 Teilchen/cm

¢ Oberflachenschwerebeschleunigungt0t4cm/<

e Gravitative Rotverschiebung an der Oberflactve:0,2 (Abschnitt11.3.7.

e Rotationsperioden: 10-0,001 sec — Die hohe Gravitation erlaubt es Neutrone
sternen mit bis zu 1000 Hz zu rotieren, ohne auseinander gerissen zu werde
Der Neutronenstern gelangt zu diesen schnellen Rotationsperioden durch c
drastische Verkleinerung seines Radius, wenn es ihm wahrend seiner Ents
hung nicht gelungen ist Drehimpuls abzugeben. Die Perioden im msec Bereic
entstehen durch Ubertrag zusétzlichen Drehimpulses von akkretierter Materi
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Masse = 1,4 Sonnenmassen

Radius = 10 km

Innerer Kern:

Pionen Kondensat?
Hyperonen, Quarks?
fest, flissig?

Atmosphare (ca. 10mm dick):

HeiRes ionisiertes Plasma

Flussiger Kern:
Neutronen + Protonen + Elektronen
superfluide?

* AuRere Kruste (ca. 200m dick):

Gitter aus Kernen + Elektronen

Innere Kruste (ca. 1km dick):

Gitter aus Kernen + Elektronen
freie Neutronen

Abbildung 3.1: Aufbau eines Neutronensterns.

e Magnetfeld: 18-10"2GauR — Die Kontraktion des entstehenden Neutronen-
sterns verdichtet gleichzeitig ein bereits existierendes Magnetfeld, was zu ex-
trem hohen Feldstarken fiihrt. Darliberhinaus koppelt das starke Magnetfeld
eines jungen Neutronensterns an die umgebende Materie; eine Magnetosphére
bildet sich aus. Desweiteren wird die Existenz von sog. Magnetaren mit Ma-
gnetfeldern im Bereich voB ~ 10 GauR diskutiert.

3.2.2 Aufbau

Die Diskussion des Aufbaus eines Neutronensterns bietet reichlich Raum fir Speku-

lationen. Fir die aul3eren Bereiche gibt es einige sehr plausible Anséatze. Je weiter
man jedoch in das Innere des Neutronensterns vorstof3t, desto unsicherer wird das
Bild von seinem Aufbau.

Unterhalb der Atmosphére schlief3t sich wahrscheinlich eine diinne harte Schale
aus Eisen an. In der Gegenwart eines starken Magnetfeldes wiirden diese Eisenato-
me polymerisiert, und die Polymere ein starkes Gitter aushilden, dessen Dichte etwa
10*-mal so grof? sein kénnte wie die von terrestrischem EiBennell, 1995. Durch
das Magnetfeld bedingt, wiirde ein solches Gitter senkrecht zum Feld einen guten
Isolator und parallel zum Feld einen ausgezeichneten elektrischen Leiter darstellen.

Unterhalb dieser harten Schale veréndert sich die Materiezusammensetzung, hin
zu grofReren, neutronenreichen Atomkernen. Die extreme Dichte unterbindet die von
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der Erde gewohnte radioaktive Instabilitéat. Mit zunehmender Tiefe steigt die Dichte
die einzelnen Atome I8sen sich auf und es existiert nur noch eine Art Neutronet
flissigkeit. Diese Flussigkeit besitzt keinerlei Viskositat, ist also suprafluid. Dring
man nun zum innersten Kern des Sterns vor, so werden die Vorstellungen tber
Materieeigenschaften sehr vage.

1. Die Materie kdnnte fest oder flissig sein.

2. Im Zentrum erreicht man supranukleare Dichten, wodurch die stabile Bildung
von Hyperonen, d.h. Baryonen bei denen ein up- oder down-Quark durch ei
strange-Quark ersetztigh (2, =, Q — je nach Isospin), méglich sein soll#&rt-
bartsumyan & Saakyan 196@andharipande 197Bethe & Johnson 1974
Dies hatte deutlichen Einfluss auf die Zustandsgleichung im Inneren und schré
infolgedessen die maximale Neutronensternmasse auf 1,5;1¢8MBalberg
et al., 1999. Weitere Auswirkungen einer veranderten Zustandsgleichung wer
den diskutiert, z.B. bei Pulsar Glitches oder im Zusammenhang mit dem Ab
kuihlverhalten von Neutronensterné&thaab et al. 1998Miralles et al. 1998

3. Des Weiteren wird die Entstehung von Pionen diskutiert.

4. Denkbar ware auch ein erneuter Phasenlbergang hin zu einer Flissigkeit
einzelnen Quarks oder einem Baryonen-Quark Mix (Birnell 1995 Benve-
nuto & Lugones 199p

Der Aufbau von Neutronensternen, die zu verwendenden Zustandsgleichungen,
im Kerninneren tatsachlich existierende Materie — in diesem Zusammenhang sil
noch sehr viele Fragen offen, deren Antwort weit tber die Astrophysik hinaus vo
Relevanz sind.

3.2.3 Chemische Zusammensetzung der Atmosphére

Die chemische Zusammensetzung der Neutronensternatmosphére ist noch véllig |
klar. Moglich wére:

1. Eisen, da ein Neutronenstern sich aus dem Eisenkern seines Vorlauferstel
bildet.

2. eine Mischung von H, He, C, N, O in interstellaren Haufigkeiten, wenn die
Atmosphére sich aus dem Material zusammensetzt, das aus dem interstella
Medium (ISM) aufgesammelt wurde.

3. eine reine Wasserstoffatmosphéare als Resultat der gravitativen Trennung ¢
zuvor aus dem ISM akkretierten Elemente.
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Ob man es aber mit chemisch reinen Atmosphéaren zu tun hat, bei denen das leich-
teste Element ,aufschwimmt, ist nicht von vornherein klar. Von WeiRen Zwergen ist
bekannt, dass Spuren von schweren Elementen in der Atmosphére durch den Strah-
lungsdruck gehalten werden kénnen. Diese schweren Elemente beeinflussen jedoch
Teile des Spektrums entscheidend. Solche Diffusions- und Auftriebseffekte sind fir
Neutronensterne noch nicht berechnet worden. Zusétzlich kénnten Konvektion und
durch die Rotation verursachte Stromungen eine Durchmischung hervorrufen.

3.2.4 Das Magnetfeld eines Neutronensterns
3.2.4.1 Entstehung des Magnetfeldes

Einige Hauptreihensterne besitzen Magnetfelder. Erste Abschatzungen der Feldstar-
ke von Neutronensternen gingen davon aus, dass der magnetische Fluss wahrend der
Entwicklung vom Hauptreihenstern zum Neutronenstern erhalten bleibt. Mit dieser
Annahme erhalt man Feldstarken vBr- 101°-10' GauR, in Abhangigkeit von der
Feldstarke des VorlaufersterrB4 1-1¢ GauR). Sofern namlich die elektrische Leit-
fahigkeit im Sterninneren hoch genug ist, sind die Feldlinien in der Materie eingefro-
ren. In diesem Fall steigt die Magnetfeldstaenit der Dichtep gemaf Kippen-

hahn & Mdéllenhoff, 197%:

BOp??0O %. (3.6)
Entwickelt sich ein Hauptreihenstern von 10 BR, = Radius der Sonne) zu einem
Neutronenstern von 10 km Radius, so ist er im Laufe der Zeit um einen Faktge10
schrumpft. Magnetfeldstarken in der GréRenordnuntf GawuR sind daher durchaus
plausibel. Tatsachlich wird jedoch stets einen Teil seines Magnetfeldes durch ohm-
sche Dissipation oder turbulente Bewegungen im Sterninneren zerfallen.

Dieser Ansatz deckt sich mit der unabhangigen Bestimmung des Magnetfeldes bei
Pulsaren Uber die Messung der Rotationsperiode und deren Veranderung. Eine Aus-
nahme stellen dabei die Millisekundenpulsare dar. Eine direkte Messung der Feldstér-
ke kann mit Hilfe der Zyklotronlinie in Rontgenspektren erfolgen. Die erste Messung
einer Zyklotronlinie gelangrimper et al. (1978m Rontgenspektrum von Herkules-

X-1. Lewin et al. (199%fand bei einer entsprechenden Untersuchung von neun Rént-
genpulsaren Werte im Berei¢h — 4) - 1012 GauR. Es besteht daher wenig Zweifel an
der Giiltigkeit der Annahme, dass viele Neutronensterne starke Magnetfelder auch in
ihrer auReren Hiille besitzen.

Das derzeit hochste im Labor erzeugte Magnetfeld erreichte fiir etw'% 46c ei-
ne Starke von mehr als 8- 108 GauR Tatarakis et al., 2002Die Magnetfelder von
Neutronensternen kdnnen folglich um GrélRenordnungen tber den im Labor erzeug-
baren Feldern liegen. Die Untersuchung der Eigenschaften der ionisierten Materie in
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einer Neutronensternatmosphére ist somit auch vom rein atomphysikalischen Stal
punkt aus hochinteressant.

3.2.4.2 Entwicklung des Magnetfeldes

Die Untersuchung alter, massearmer Roéntgen-Doppelsterne (siehe Kapitké
gleichzeitig als Réntgenpulsare in Erscheinung treten, gibt Aufschluss tber die Lan
lebigkeit der Magnetfelder in Neutronensternen. Da es sich um Pulsare handelt, mi
sen diese Objekte noch ein starkes Magnetfeld besitzen, wenn sie auch, im Vergle
zu jungen Radiopulsaren, um einen Faktor 10 bis 10 000 schwéacher sind. Vergleic
man dies mit dem Systemalter, z.B. 500 Millionen Jahre im Fall von Herkules X-1, s
stellt man eine extreme Langlebigkeit der Magnetfelder von Neutronensternen fe:
Diese Beobachtung ist unabhéngig davon, ob die Objekte massereichen oder -arr
Réntgen-Doppelsternen entstammen.

Die Modellierung der zeitlichen Entwicklung der Magnetfelder von Neutronen-
sternen ist sehr schwierig, da schon der Aufbau des Neutronenstern zu einem fes
Zeitpunkt noch sehr ungewiss ist (zBlandford et al. 1983Ruderman et al. 1998a
Ruderman et al. 1998Konenkov & Geppert 2001

3.2.5 Die Temperatur eines Neutronensterns
3.2.5.1 Thermische Entwicklung

Bei seiner Entstehung besitzt ein Neutronenstern eine hohe Temperat0tK),
kuhlt aber durch die Abstrahlung von Neutrinos sehr rasch ab. Dieses erste Stadil
dauert rund 1000 Jahre. Ab einer Oberflachentemperatur von €& iglangsamt
sich die Abkuhlgeschwindigkeit, die nun vom Aufbau und den Prozessen im Innere
des Sterns abhéangt. In diesem Stadium geschieht der Warmeverlust hauptséch
durch Photonenemission. Nach etw# 18hren ist eine Oberflachentemperatur von
etwa 100 000K erreicht. Danach schlief3t sich eine lange Periode der Abkiihlung &
in der der Neutronenstern fur uns schlief3lich unsichtbar wird.

Gelingt eine Bestimmung der Abkuhlkuriigy (t), so ist es moglich daraus Rick-
schliisse auf die Zustandsgleichung der Materie im Inneren eines Neutronenste
abzuleiten. Fur die meisten Pulsare ist das wahre Alter unbekannt. Der Beobachtu
zuganglich ist jedoch die Rotationsperiddend ihre Anderund®. Geht man davon
aus, dass das den Neutronenstern abbremsende Drehmoment proportional seiner
tationsfrequen® ist (Q 0 Q"), so kann ein charakteristisches Alter, das sog. ,spin-
down-age“t = P/ZP, angegeben werden (vgl. Abszisse der Abbildungeih Ex-
trem schwierig wird jedoch eine gute Bestimmung Vigp, da dies Spektren mit ho-
hem Signal-zu-Rausch-Verhdltnis von sehr schwachen Objekten und adaquate th
retische Modelle von Neutronensternatmosphéren erfordert. In Ermangelung dies
Spektren und Modelle wurden daher bislang hauptsachlich Schwarzkdrperspektr
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Abbildung 3.2: Zeitliches Abkuhlverhalten eines Neutronensterns nach seiner Entstehung, ba-
sierend auf dem Modell voRandharipande & Smith (19Y%links), bzw. vonFriedman &
Pandharipande (1981rechts), unter Berlcksichtigung der joulschen Heizung (auf3er 5), fir
verschiedene maximale Magnetfeldstéarken und Dichitgist die Oberflachentemperatur, un-

ter Annahme eines Schwarzkorperspektrums (Quilislles et al., 1998

z.B. an die Messdaten des Rontgensatelliten ROSAT gefittet. Da dieser Ansatz je-
doch nur dadurch gerechtfertigt ist, dass er lange Zeit der einzig rechenbare war, muss
mit einem entsprechenden Fehler unbekannter Grof3e bei der Temperaturbestimmung
gerechnet werden.

In der jungeren Literatur finden sich eine grofRe Zahl von Beitrdgen zum Thema
der thermischen Entwicklung von Neutronensternen mit unterschiedlichen Schwer-
punkten: Reviews\an Riper 1991 Schaab et al. 1999 suruta 1998 Reibungs-
warme durch differentielle Rotation zwischen Kruste und superfluidem Neutronen-
sternkern Yan Riper & Epstein 1995Larson & Link 1999 Schaab et al. 1998b
Zerfall der Magnetfelds in der Kruste und Eigenschaften ultradichter Matérjery,

1993; joulsche Warme aufgrund von ohmschen Verlusidindlles et al., 1998 Zu-
standsgleichung fiir dichte Materié/ang et al., 1999 Energieerzeugung durch Nu-
kleonenzerfall, ausgeldst durch hypothetische superschwere magnetische Monopole
(Kolb & Turner, 1983.

3.2.5.2 Ortsabhangige Oberflachentemperatur

Die Anwesenheit eines starken Magnetfeldes10'? — 1013 GauR) beeinflusst die
Temperaturstruktur eines Neutronensterns wesentlich. Die Aufhebung der Isotropie
der lokalen thermischen Leitfahigkeit der Elektronen und der Strahlung bewirkt einen
Warmetransport hauptséachlich entlang der Magnetfeldlinien hin zu den Polen und
fiihrt zu einer Aufheizung der Pole und einer Abkiihlung am Aquator. Dieser Ef-
fekt verandert das gesamte zeitliche Abkuhlverhalten eines Neutronen3dteunsté,

1998.
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Zusétzlich muss eine Heizung, hervorgerufen durch die ohmschen Verluste m
kroskopischer Strome in der Atmosphare, mit in Betracht gezogen wektleadlés
etal., 1998.

Eine genauere Festlegung der stellaren Paramggerlog g und chemische Kom-
position) kann daher wichtige Informationen zur thermischen Entwicklung von Neu
tronensternen gebeWdn Riper, 199} und liefert auf diesem Weg einen wichtigen
Beitrag bei der Suche nach der korrekten Zustandsgleichung.

Angesichts der geringen spektralen Auflosung der zu erwartenden Beobachtung
wird in dieser Arbeit jedoch auf eine ortsabhéngige Oberflachentemperatur als frei
Parameter verzichtet und mit einem homogenen Temperaturfeld gearbeitet.

3.2.6 Die Zustandsgleichung fur das Sterninnere

Der physikalische Zustand im Kern eines Neutronensterns ist bis jetzt noch nicht g
verstanden, da eine experimentelle oder theoretische Untersuchung der Wechsel
kung zwischen den einzelnen Teilchen jenseits der Kernmateriedichte sehr schwie
ist. Ein vielversprechender Ansatz zur Untersuchung sehr dichter Materie ist es dah
sich die makroskopischen Eigenschaften von Neutronensternen zu Nutze zu mach
Insbesondere der Radius und die Rotationsperiode von Neutronensternen hangen
scheidend von der ,Weichheit* der Zustandsgleichung bei sehr hohen Dichten &
(Friedman et al. 1984riedman et al. 198G-riedman et al. 1989 Die Verbindung
von theoretischen Modellen mit aus Beobachtungen abgeleiteten Einschrankung
ertffnet daher einen Weg, die Zustandsgleichung fur hohe Materiedichte abzuleitel

Fur eine bestimmte Zustandsgleichung variiert die Masse des Neutronensterns |
der Energiedichte im Inneren und hat stets eine obere Grenze. Ausgehend von
héchsten beobachteten Masse eines Neutronensterns kann also eine Reihe von
stulierten Zustandsgleichungen bereits verworfen werden. Diese Grenzmasse ist
eine ,besser komprimierbare / weiche" Zustandsgleichung kleiner als fiir eine ,wen
ger komprimierbare / steife’'Nozawa et al., 1993

Andererseits kann die gesuchte Zustandsgleichung nicht beliebig ,steif* sein, c
dies durch die kirzeste bekannte Rotationsperiode eines Neutronensterns ein
schrankt werden kann. Die untere Grenzperiode einer jeden Zustandsgleichung
durch das Gleichgewicht der Zentrifugalkrafte mit der Eigengravitation am Aquato
gegeben. Bei einer schnelleren Rotation wiirde es den Neutronenstern zerreifl3en.
derzeit kiirzeste beobachtete Periode ist die von PSR 1937+21 und betragt 1,56 m:

Zur Berechnung des Abkuhlverhaltens von Neutronensternen werden verschiede
Zustandsgleichungen herangezogen. DasRamdharipande & Smith (19y&aufge-
stellte Modell ist ein Beispiel fur relativ harte Zustandsgleichungen mit einer niedri
gen Dichte im Kern und einer massiven Kruste; das Modell koadman & Pand-
haripande (1981dagegen ist ein Beispiel flr eine eher weichere Zustandsgleichun
(siehe Abb3.2).
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KAPITEL 4

Atomphysik

Eine Diskussion der Eigenschaften und Spektren von Sternatmosphéaren ist st
untrennbar mit einer Diskussion der zu Grunde liegenden Opazitaten verbunden. D
se geben an, in welcher Starke Strahlung einer bestimmten Frequenz und Polarisal
von dem Plasma einer Sternatmosphére absorbiert und emittiert wird. Die Opazitéat
hangen zum einen von den lokalen Eigenschaften des Plasmas, wie z.B. der Tem
ratur und den Besetzungszahlen der atomaren Niveaus, ab. Auf sie soll in Kapitel
naher eingegangen werden. Eigentlicher physikalischer Kern der Opazitaten ist |
doch die Atomphysik. Zentrale Gréf3en sind dabei die Energieniveaus und die Osz
latorenstérken der einzelnen Linien. Vor die Diskussion der Opazitaten in Kapitel
ist daher dieses Kapitel gestellt, in dem auf die fir die Opazitatsberechnung relevar
Atomphysik eingegangen wird.

4.1 Einfihrung

Ziel dieses Kapitel ist es, einen Uberblick zu geben, welche GroéRen in die Berecl
nung atomarer Energieniveaus eingehen. Der Fokus liegt dabei auf den, fur die
Arbeit wichtigen, Einfllissen externer elektrischer und magnetischer Felder auf d
Energieniveaus. Einzelne Abschnitte des hier abgehandelten Stoffes werden in s
vielen Lehrbiichern behandelt. Verwiesen sei auf die gangige Literatur (Einflihrun
in die Atomphysik:Haken & Wolf (1996, Mayer-Kuckuk (197, Atome in starken
MagnetfeldernGarstang (197)7 Ruder et al. (199).

Zu Beginn der Uberlegungen steht der Hamiltonopetidteines einzelnen Atoms.
Dieser setzt sich aus mehreren Komponenten zusammen:

H= HKE + Hcoul + HSpin+ Hnucl + Hstbr+ Hmag +H (4-1)

mag'

Der Gesamthamiltonoperator setzt sich dabei aus den Termen fiir die kinetische En
gie (KE), der Coulombwechselwirkung zwischen zwei Elektronen oder dem Keri
und einem Elektron (coul), der Spin-Bahn Wechselwirkung (spin) (unter Vernachlas
sigung héherer Terme wie der Spin-Spin-Wechselwirkung) sowie dem Beitrag de
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Kernspins (nucl) zusammen. Ein externes elektrisches Feld geht als Stétysp (

in das System eird__ . undH__ .. geben den Einfluss eines externen Magnetfeldes
wieder; wobeH, sogiche Terme beinhaltet, die linear in der Magnetfeldstérke sind
und Hmag' solche, die quadratisch in ihr sind.

4.2 Atome in elektrischen Feldern

In den folgenden Abschnitten wird dargestellt, wie sich das Termschema eines was-
serstoffahnlichen Atoms durch den Einfluss externer elektrischer oder magnetischer
Felder unterschiedlicher Starke verandert.

Setzt man ein Atom einem externen, schwachen elektrischen Feld aus, so erfahrt
das Coulomb-Potential des Kerns dadurch eine Stérung. Durch die Stérung der Ku-
gelsymmetrie des Potentials wird eine vorhandeBatartung [ — Drehimpulsquan-
tenzahl) aufgehoben. Der Hamiltonoperator wird um einen Storterm erweitert.

[H = Hyg +Heout HspinJr Hiuer T Hstor mit Hstor = ﬁel ‘E. ]

Aber wegen
() = (%0 =& [ (9 2 y(x) dx=0

ist Egsr = 0. Wobei fi, das magnetische Dipolmoment des Elektransgine La-
dung undy(x) seine Ortswellenfunktion bezeichnet. Der Erwartungs\gsh ver-
schwindet fur Zustande definierter Paritat, d.h. fur niecbtitartete Zustande, da dann
y*(X) - y(x) eine gerade Funktion in x ist.
Wennfi,, = 0 ist, gibt es keine atomare Parelektrizitét, die proportiondE st;
also gibt es auch keine Energieaufnahwiig, die proportional Z\E ist. Aber ein
Atom kann im elektrischen Feld polarisiert werden (Dielektrizitat). Danp st E
und Egs, 0 E2. Man spricht daher vom quadratischen Stark-Effekt.
Eine Ausnahme ist der Wasserstoff. Hier sind die Terme bekannjtshtartet
(j — Quantenzahl des Gesamtdrehimpulses), d.h. die Konfigurationen mit der Term-
bezeichnung 231/2 undzpl/2 haben die gleiche Energie. Die zugehérigen Wellen-
funktionen haben keine definierte Paritét, weshalb ein permanentes elektrisches Di-
polmoment nicht existieren kann; man spricht vom linearen Stark-Effekt.
Wesentlicher Unterschied zur Aufspaltung von Spektrallinien im Magnetfeld (vgl.
Abschnitt4.3) ist die Tatsache, dass sich in einem elektrischen Feld Zusténde mit
gleichem Absolutwert der magnetischen Quantenzqhgleich verhalten. Salopp

!Die Termbezeichnung folgt dem Schemi& )1, wobeis die Spinquantenzahl bezeichnet.
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begriindet ist es dem elektrischen Feld egal, ob das Elektron links oder rechtsheri
sich um die Feldlinien bewegt. Die Zahl der Aufspaltungskomponenten ist desha
beim Stark-Effekt kleiner als beim Zeeman-Effekt.

4.3 Atome in magnetischen Feldern

In diesem Abschnitt wenden wir uns den beiden letzten Termen des Gesamthamiltc
operators eines einzelnen Atoms zu:

[H = HKE + HcouI + Hspin+ Hnucl+ Hmag + Hmag' J

Schon in der klassischen Mechanik wird gezefgpldstein, 1989 dass man den Ha-
miltonoperator einer bewegten Ladung dadurch erhalten kann, dass man das line
Momentp durchp + eA ersetzt.A ist dabei das Vektorpotential des Feldes. Setzt
man diesen Ansatz i?/2me ein, so erhalt man

ﬁ(rﬁ+eA) _ﬁ+ﬁ(r§-A+A-ﬁ)+ﬁ. 4.2)

Von nun an bezeichnen wir mi, - nur den Termp?/2me. Terme, die linear inA
sind, werden in-lmag zusammengefasst und dieAmuadratischen ihlmag. .Ineinem

homogenen Magnetfeld kann man fiansetzenA = 1/2B x ¥ mit div A = 0 und
rotA = B. Orientiert man die z-Achse des Koordinatensystems in Magnetfeldrichtunc
so erhélt man miB x F = Br sin@ fiir die beiden Terme des Hamiltonoperators:

e

Hmag = ﬁ ‘B (Lz+0eS), 4.3)
Hinag' = % B2 rPsi, (4.4)

Dabei bezeichnege den g-Faktor des Elektrons uhg bzw. S, die Operatoren fur
den Drehimpuls bzw. Spin.

4.3.1 Schwache Magnetfelder — der lineare Zeeman-Effekt

[Hcoul > Hspin > Hmag Hnucp Hmag' ~ 0. ]

Dies entspricht einem Atom in einem schwachen Magnetfeld, das noch mit Hilf
der LS-Kopplung beschrieben werden kann. Man erhélt fur einen Zug@&indiVi)
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(L, S,J bezeichnen die jeweilige Quantenzahl LMQ/,_/J die magnetische Quanten-
zahl eines Mehrelektronensystems) einen Beitrag von:

eh
(SLIM Hingg [SLIM) = 5 Bg;M,. (4.5)

Dabei istg; der dimensionslose Landé Faktor:

(4.6)

gy =1+ (g~ 1)- (S<S+1>—L<L+1>+J<J+1>> |

2J(J+1)

Das durch|SLJ charakterisierte Energieniveau spaltet sich alsoJir-2 Kompo-
nenten auf £J < M; < J). Diese Aufspaltung im schwachen Magnetfeld wird als
linearer Zeeman-Effekt bezeichnet. Die Berechnung des Zeeman-Effekts kann auch
auf Atome angewendet werden, die anderen Kopplungsschemata folgen. In diesen
Fallen beschreibt GK.5 die Energieaufspaltung weiterhin korrekt, jedoch wird
nicht mehr durch Gl4.6 beschrieben, sondern muss entsprechend des Kopplungs-
schemas berechnet werden.

Das resultierende Spektrum der Zeemanaufspaltung ergibt sich schlie3lich durch
die Auswahlregel fiir optische Ubergange:

AM, =0, +1.

Abbildung4.1verdeutlicht die Verschiebung der Energieniveaus beim Ubergang vom
Zeeman- zum Paschen-Back-Bereich.

4.3.2 Mittlere Magnetfelder — das erste Ubergangsgebiet

(Hcoul > Hspin ~ Hmag Huer Hmag' ~ 0. ]

In diesem Ubergangsbereich sind Spin-Bahn-Kopplung und die magnetischen Kréfte
von gleicher GréBenordnunBLIM) oder|SMLM, ) sind beides adéquate Ansétze
zur Beschreibung eines Eigenzustandes. Im ersten F&HSL%I; diagonal inJ, im
letztererH,, , diagonal inMg undM, .

4.3.3 Starke Magnetfelder — der Paschen-Back-Effekt

[Hcoul > Hmag > Hspin Hnucl’ Hmag' ~0 ]

Dies entspricht der einfachsten Starkfeld Beschreibung; die magnetischen Wechsel-
wirkungen sind stark genug, um die Spin-Bahn-Kopplung aufzubrechenﬁngél
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Abbildung 4.1: Ubergang vom Zeeman- zum Paschen-Back-Effekt fL?ng}g{s/z-Dublett
(Quelle:Mayer-Kuckuk, 197Y. '

mit &,S,,L2 und L, kommutiert, lasst sich ein Eigenzustand @84LM, ) darstel-
len. Als Energieaufspaltung erhalt man

eh
<SI\/gLML|Hmag|SI\/gLML> = ZqB(MLngeMS). 4.7)

Diese Energieaufspaltung im starken Magnetfeld wird Paschen-Back-Effekt genan
Da die Nebendiagonalelemente vdp,,, nicht besetzt sind, kann in erster Ordnung
angenommen werden, dass die Kopp?ung der einzelnen Spins- und Bahndrehimpu
zu Sbzw. L vom Magnetfeld nicht aufgebrochen wird. Die Auswahlregeln fiir elek-
trische Dipolstrahlung im Paschen-Back-Fall lauten:

AMg=0 und AM, =0, 1.
Berechnet man die Energiedifferenz zwischen zwei aufgespalteten Energienivea
so erhalt man:
eh
— BAM 4.8
2m L» ( )
wobei AE, die Energiedifferenz im feldfreien Fall ist. Im Paschen-Back Fall spaltet
also eine Spektrallinie in drei Komponenten, dem Paschen-Back-Triplett, auf.

AE = AE, +



48 Kapitel 4: Atomphysik

n n n n
: : ——3
a5 ""':"'*"100 . 7
: ==-20 = §
— 80 =E==-15 —— 5
: = 45 — &
e 12((]) —_— 10 "
[USS — — — )
O ==—~, i ——5 4
3 i g T
> — )
3 _— 2 —
W
-5
-1-0 1 — 1 1 —1
{a)l (b} (cl {d)]

Abbildung 4.2: Die Landauniveaus im bohrschen H-Atom fiir die Feldstarke (a) 0 Gaul3, (b)
5,88-10° GauR, (c) 235- 10’ GauR, (d) 94 - 10’ G. Die Energie ist in Rydberg angegeben
(1Ryd= Ro =~ 13 61eV). Die horizontal gestrichelte Linie markiert die lonisationsgrenze.
Man beachte, dass fl+# 0 die diskreten Energieniveaus sich zu unbegrenzt hohen Energien
erstrecken. Der Elektronenspin wurde in diesem Diagramm vernachlassigt (@esiéang,
1977).

4.3.4 Starke Magnetfelder — der quadratische Zeeman-Effekt

In den bisherigen Betrachtungen gingen wir davon aus, Hqﬁ?., d.h. der inB
guadratische Term vernachlassigbar ist. Mit zunehmender Feld8adwen jedoch

der Beitrag vorH__ . signifikant werden, sowohl absolut gesehen als auch relativ
zu den Beitragen dger anderen Terme. Dies kann im Zeeman-Bereich, im Paschen-
Back-Bereich oder im intermediaren Bereich zwischen Zeeman- und Paschen-Back-
Bereich als Effekt 2. Ordnung auftreten. Tritt dieser Fall ein, so spricht man vom
guadratischen Zeeman-Effekt.

4.3.5 Sehr starke Magnetfelder — die Landau-Niveaus

Wenn man nun zu noch starkeren Magnetfeldern iberdgeit 22 x 3,0- 10'9), so
kommt man in den Bereich, in dels'tpnag +Hmag' > H,,, ist. Im Grenzfall handelt es



Kapitel 4.3: Atome in magnetischen Feldern 49

10.0

Bindungsenergie [eV]
T
N
I
Ll

0.1

Niveau

Abbildung 4.3: Bindungsenergie (eV) der Wasserstoff-Energieniveaus bei einer Magnetfel
starke von 16GauR. Diese Daten basieren auf den Tabellen Rader et al. (199%4und
wurden fur diese Magnetfeldstérke interpoliert. Zu Gunsten der Ubersichtlichkeit ist nur di
Hauptquantenzahl der Niveaus angegeben. Ein Vergleich mit ABlzeigt den starken Ein-
fluss eines Magnetfeldes auf die Bindungsenergie.

sich um die Bewegung freier Elektronen. Klassisch kann die Bewegung eines Ele
trons auf einer Kreisbahn um die Magnetfeldrichturgh¢hse) mit der Geschwin-
digkeit v mit Hilfe der Lorentzkraft beschrieben werden:
2
mv
Landau (193Pbehandelte diese Fragestellung erstmals quantenmechanisch. Er ze

te, dass Bahnradius und Energieniveaus nicht kontinuierlich verteilt sind, sonde
vielmehr in diskreten, quantisierten Werten, den Landau-Energieniveaus auftreten:

h
r5=(22+1)RE Re=1\/25
eB

E*(KJr})thrp—g 0= —
- 2777 om " m

2<0,1,2... K<0,1,2...

(4.10)
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Abbildung 4.4: Bindungsenergie (eV) der Wasserstoff Energieniveaus bei einer Magnetfeld-
starke von 18 GauR (logarithmische y-Achse). Diese Daten basieren auf den Tabellen von
Braun (2002p und wurden fiir diese Magnetfeldstérke interpoliert. Die Niveaus sind gemaf
der gangigen LS-Kopplung Termbezeichnung mit ihrer Hauptquantenzahl und Drehimpuls-
quantenzahl bezeichnet. Dies macht bei dieser Feldstérke streng physikalisch keinen Sinn, er-
leichtert jedoch das Verstandnis der Daten. Niveaus mit einer positiven M-Quantenzahl lie-
gen oberhalb der lonisationsgrenze und gehen daher nicht in Rechnung ein. Je kleiner die
M-Quantenzahl ist, desto starker gebunden ist das zugehorige Niveau.

Mir R; und . wird der Zyklotron-Radius bzw. die Zyklotron-Frequenz (hier in SI
Einheiten) bezeichnet. Verwendet man Zylinderkoordinaten, so ist dieses System in
p und ¢ quantisiert, nicht jedoch iz-Richtung. Wie sehen nun die Energieterme
eines wasserstoffahnlichen Atoms in einem starken Magnetfeld aus?

mv? ftgleich
— —eBv+-—"—" Kraftglei 4.11
; eBv + dme,r? raftgleichung ( )
eBr L
ni=mvr— 5 Quantisierung des Drehmoments (4.12)
1 ze :
E=-m? Gesamtenergie (4.13)

2 Ameyr
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Dabei bezeichnet, die elektrische Feldkonstante. Eliminiert maso erhalt man:

2_1Z 11\
e +4(R) (4.14)
4re, h2
_ &N bohrscher Radius (4.15)
me?

Fur kleineB ist R grof3 und man erhéit~ nZaO/Z (Z = Kernladungszahl), den nor-

malen bohrschen Radius. Fiir grdBergibt sichr ~ v/2nR, der klassische Landau-

Radius. Somit kann die Gesamtenergie ausgedriickt werden als
1 r? ZRZ)

E= hwc (—I’H— -5

== 4.1
2 4R? 2ra, (4.16)

Die Bindungsenergie ergibt sich als Differenz zwischen der momentanen Energie ul
der Energie in Abwesenheit des Coulombfelcﬂalé?ha;c/ZraO (siehe Abb4.2).

Geht man zu immer héheren Magnetfeldern, so dominiert zunehidgngd, da
dieser inB quadratisch ist. Bei der Losung der Schrodingergleichung taucht nun di
Schwierigkeit auf, dass nur noch der Bahndrehimpuls in Magnetfeldrichiwngg
die Paritat ,gute” Quantenzahlen sind. Eine weitere Separation des Problems ist |
doch nicht mehr moglich.

Eine Berechnung der Eigenwerte kann in diesem Fall nicht mehr durch Entwick
lung der Wellenfunktionen nach Kugelfunktionen geschehen, da die sphérische Sy
metrie des Coulombfeldes immer mehr zerstért wird. Eine Entwicklung in zylindri-
sche Landauzustande ist hier geeigneter. Setzt man diesen Ansatz in die Schroding
gleichung ein, so erhélt man eine Differentialgleichung, deren nummerische Losur
schwierig ist.

Fur Atome in starken Magnetfeldern muss gleichzeitig eine neue Art der Term
bezeichnung gefunden werden. Naghrstang (197)7verwendet man fir den Fall
schwacher Felder eine Basis, die man aus einer Mischung der Nullfeldwellenfunl
tionen in dern — | — m-Basis zusammensetzt. Solange keine Terme mit verschie
dener Hauptquantenzahl mischen, erfolgt die Bezeichnung gemaf des Hauptbeitr
(0.8325s,) —0.5435d,) +-0.114/5g,) ~ \536)). Aufder anderen Seite ist es moglich,
die asymptotischen Landau-Quantenzahlian (Landauniveau, magnetische Quan-
tenzahl) undv (Paritét:r = (—1)") zu verwenden.

Das Ergebnis dieser Rechnung zeigt eindrucksvoll die Abbildufidn der die aus
den Energieeigenwerten berechneten Wellenlangen der Wasserstofflinien in Abh¢
gigkeit vom Magnetfeld aufgetragen sind. Bei niedrigen Feldstarken kann man noc
gut die vertraute Aufspaltung niedriger Ubergéange in Zeeman-Tripletts erkennen; v
weiter zunehmender Feldstarke teilen diese sich in weitere Komponenten auf, der
Wellenlange zum Teil um mehrere tausend Angstrom verschoben sein kénnen.
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Abbildung 4.5: Lage der Wasserstofflinien in Abhéngigkeit vom Magnetfgle=(B/B, mit
B, ~ 4,7018 10° GauR). Man beachte die Maxima und Minima, die einige Komponenten
durchlaufen; dies sind die sogenannten stationdren Komponenten (Queller: et al., 1994
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4.3.6 Die Oszillatorenstarke

Fur die spatere Berechnung der Opazitaten ist neben der Bindungsenergie der ¢
zelnen Zustande die Oszillatorenstarke die entscheidende Information, die von c
Atomphysik bereitgestellt werden muss. Die Oszillatorenstarke ist ein Maf3 flr di
Starke eines Ubergangs zwischen zwei gebundenen Zustanden und ergibt sich

dem Dipol-Matrixelemenp/™ und der Energiedifferenz zwischen Anfangs- und End-

zustandAE;; (1 Rydberg =R, ~ 13,61 ¢eV).

2

= ‘pAfm‘ Dipolstéarke (4.17)
AE;

Am —r ‘pAf ‘ . Oszillatorstarke (4.18)

Da die Wellenfunktionen senkrecht zur Magnetfeldachse stark komprimiert werdel
andern sich nicht nur die Energieniveaus sondern auch die Dipolmomente der Ator
Daraus ergibt sich eine stark veranderte Oszillatorstarke, die bei bestimmten Felde
ausgepragte Maxima haben und bei anderen sogar Null werden kdnnen.

4.4 Die Eigenbewegung der Atome im Magnetfeld

Ein Problem ganz anderer Art ist es, dass man bei den bisherigen Uberlegungen i
plizit von einem ruhenden Atom ausgegangen ist. Nun ist aber die Atmosphére ¢
nes Neutronensterns sehr heilR £ 10° — 1P K), so dass die typischen Energien
der thermischen Bewegung der Atome im Vergleich zu den Bindungsenergien nic
vernachlassigt werden kdnnen. Die Berlcksichtigung der thermischen Bewegung
jedoch sehr schwierig, da ein sich senkrecht zum Magnetfeld bewegendes Atom
nem in einem orthogonalen elektrischen und magnetischen Feld ruhenden Atom e
spricht. Eine solche Feldkonfiguration zerstort jedoch die Zylindersymmetrie.

4.5 Die in dieser Arbeit verwendeten Atomdaten

Die Berechnung von Energieniveaus und Oszillatorenstarken fiir Atome ist ein e
genes, sehr schwieriges Gebiet. Fir den magnetfeldfreien Fall werden seit lange
derartige Daten von etlichen Forschungsgruppen sukzessive fur Wasserstoff bis |
zu den Eisengruppenelementen mit verschiedenen Anséatzen und variierender Ger
igkeit berechnet (z.BKurucz 1991 Seaton et al. 1994

Wie in Teil | ausgefuhrt besitzen Neutronensterne zum Teil sehr starke Magne
felder. Durch das externe Magnetfeld werden bestehende Symmetrien aufgebrocl
und es ist schwierig eine geeignete Basis zu finden, in der die Eigenzustande ¢
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Abbildung 4.6: Dipolstarke der in den Datenséatzen Ruer et al. (1994undBraun (2002p
enthaltenen Linien fir eine Feldstarke vor? 10nten) bzw. 18 GauR (oben).

dargestellt werden kénnen. Insbesondere die Ubergangsbereiche mittlerer Feldstarke
erweisen sich als problematisch, da Higp , und Hyag von derselben GréRenord-
nung sind. Leider sind dies oftmals die Bereiche, die von besonderer astrophysikali-
scher Relevanz sind (z.B. bei Wei3en Zwergen). Auf Grund dieser Schwierigkeiten
beschranken sich viele publizierte Berechnungen auf die Grundzustande von Elemen-
ten. Ohne Kenntnis der Wellenldnge der Ubergénge und der zugehorigen Oszillato-
renstarken kbnnen jedoch keine Opazitaten berechnet werden und sind fur diese Ar-
beit nutzlos.

Die einzigen momentan vollstandig verfligbaren Atomdaten sind Rechnuinigéen (
& Solovej, 1992 zu Wasserstoff. Die Linienpositionen von Helium bei verschiedenen
Magnetfeldstéarken stehen ebenso schon zur Verfigung. Die fir die Strahlungstrans-
portrechnung zusatzlich erforderlichen Oszillatorenstéarken sollen jedoch erst dem-
nachst publiziert werden. Darlberhinaus gibt es intensive Anstrengungen weitere
Elemente zu berechnen; z.Beuhauser et al. (1986nd Lieb & Solovej (1992.
Insbesondere das fir Neutronensterne entscheidende Eisen stellt auf Grund seiner
bis zu 26 Elektronen (je nach lonisationsstufe) eine neue Herausforderung dar (z.B.
Rajagopal et al. 199'Mori & Hailey 2002). Allerdings beschranken sich viele Be-
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Abbildung 4.7: Vergleich der Wellenlangen der Linien von Wasserstoff bei Feldstarken $on 10
(unten) — 182 GauR (oben). Im Bereich £6- 10° werden die Daten voRuder et al. (1994
verwendet, in dem dariiber liegenden Bereich dieBoaun (2002

rechnungen auf die Grundzustéande der Atome. Im Vordergrund liegt zumeist noc
die Diskussion der verwendeten Berechnungsmethoden. Die Publikation eines vo
standigen Satzes zuverlassiger Atomdaten steht noch aus. Eine Berlicksichtigung
in Abschnitt4.4 beschriebenen Eigenbewegung der Atome ist momentan nicht ode
nur unter Vernachlassigung eigentlich wichtigerer Aspekte moglich.

In dem bereits etablierten Feld der magnetischen Weil3en Zwerge sind aus dies
Griinden reine Wasserstoffatmosphéaren Stand der heutigen Forschung und erste
gebnisse zu gemischten H/He-Atmospharen werden prasentiert. Ziel bei der Bere
nung von Neutronensternatmospharen sollte es deshalb sein, zunachst diesen S
zu erreichen. In dieser Arbeit werden die Atomdaten Rarler et al. (1994(siehe
Abb. 4.3, Abb. 4.5), Braun (2002a und Braun (2002p (siehe Abb.4.4, Abb. 4.6)
verwendet (siehe Abl.7).

Die bisherigen Ausfiihrungen bezogen sich stets auf die Berechnung der Lin
eniibergénge. Genauso wichtig sind die kontinuierlichen gebunden-frei-Uberganc
Leider gibt es dazu keine Berechnungen und man ist auf die Verwendung von N
herungsformeln angewiesen. Die Berlicksichtigung der kontinuierlichen Absorptio
stellt den groRten Unsicherheitsfaktor bei der Berechnung synthetischer Spektren v
Weil3en Zwergen oder Neutronensternen dar.



56 Kapitel 4: Atomphysik

4.5.1 Die Aufbereitung der Atomdaten

In dieser Arbeit werden die vdRuder et al. (199berechneten Wasserstoff-Atomdaten

in der vonJordan (198Baufbereiteten Form verwendet. Es stehen dabei fir 152 Li-
nien folgende Daten zur Verfiigung: Bezeichnung des Ubergangs, Fgidiar die
Starkverbreiterung, Energie des unteren und des oberen Niveaus, die Wellenlange des
Ubergangs sowie das Dipol-Matrixelement fur verschiedene Wert@\n= B/B,

mit B, =4,7018 10° GauR). Atomdaten fiir hohe Magnetfeldstarken stehen dabei nur
fur wenige Linien zur Verfligung.

Diese Daten mussen fir die Bedrfnisse der Modellrechnung aufbereitet werden.
Die Magnetfeldgeometrie gibt den Wertebere[&h,;,,, Bmay vor, innerhalb dessen
beliebige Werte fuB im Laufe der Rechnung auftreten kdnnen. Um eine konsisten-
te Behandlung zu gewahrleisten, werden daher als erstes diejenigen Linien ausge-
schlossen, die diesen Wertebereich nicht vollstandig abdecken. Um die Atomdaten
an beliebigen Feldstarken zu erhalten, werden durch dp diiskretisierten Daten
ein kubischer Spline gefittet (sielfeess et al., 1996der eine zuverlassige Interpo-
lation fir jedes beliebigg# erlaubt.



KAPITEL 5

Berechnung der Opazitaten

Die fir den Strahlungstransport relevanten Eigenschaften des Plasmas, aus den
ne Neutronensternatmosphére besteht, wird durch die Opazitdten kp(v), K (v)
sowie die magneto-optischen Paramgtgund p; beschrieben. Diese Grof3en gehen
in die Strahlungstransportgleichung Gl4 als Komponenten der Transportmatrix
ein. Ihrer Berechnung widmet sich dieses Kapitel.

Um die Opazitaten innerhalb einer Sternatmosphare berechnen zu kénnen, bec
es zum einen der Kenntnis der atomaren Wirkungsquerschnitte (siehe Kipitel
zum anderen der Struktur der Sternatmosphére (siehe K&pifalr Struktur gehdren
z.B. die Temperatur- und Dichteschichtung sowie die tiefenabhéngigen Besetzung
zahlen der atomaren Niveaus.

5.1 Die Grundbegriffe

5.1.1 Die Aufspaltung im Magnetfeld

Wird ein externes Magnetfeld mit in die Betrachtung einbezogen, so kommt di
Aufhebung der Entartung der Wasserstoffniveaus beziglich der magnetischen Qui
tenzahlm hinzu. Als Resultat beobachtet man eine Aufspaltung der Spektrallinier
im Magnetfeld, wie sie erstmals von Zeeman 1896 beobachtet wurde. Bei den hi
betrachteten Dipoliibergdngen muss dann entsprechend zwischen Ubergangen
Am = —1,0,1, d.h.c, (linkszirkularem — 1),z (parallelen — p) unas_ (rechtszirku-
larem — r) Licht unterschieden werden. Die Opazitat einer einzelnen Linie wird als
entsprechend dedm dieser Linie in die drei Opazitats-Koeffizienten k;,, oderk;
aufgeteilt (siehe Abkb.1und Abb.5.2).

5.1.2 Die Opazitat

Die Opazitétx gibt an, wieviel Intensitét(v) bei der Frequenz aus einem Strahl
entlang der Streckésabsorbiert wird:

d'éz) = —Kk(v) (V). (5.1)

57
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Die Opazitatk(v) einer Linie oder eines Ubergangs in das Kontinuum (ohne stimu-
lierte Emission) hangt von zwei Gré3en ab:

K(v)=0o(v)ng,- (5.2)

Der erste Term ist der Wirkungsquerschuittv) des Ubergangs, der zweite Term
stellt die Besetzungsdichte (Teilchen/Volumen) dar, von dem der betrachtete Uber-
gang ausgeht. Der Wirkungsquerschnitt hat die Dimension einer Flache. Es ist Ub-
lich, die Frequenzabhé&ngigkeit des Querschnitts bei Linienabsorption in Form einer
normierten Profilfunktiortb(v) abzuspalten:

o(v) =0y P(v). (5.3)

5.2 Die Besetzungszahlen der Wasserstoffniveaus

Im Folgenden wird kurz skizziert, wie man aus den Besetzungszahlen fiur den feld-
freien, entarteten Fall, also den Eingangsgrof3en (siehe Absehhil, die Werte fur
den im Magnetfeld aufgespaltenen Fall erhalt.

Die tiefenabhangigen (IndeX Besetzungszahlen der durch das Magnetfeld in ihre
Feinstruktur aufgespaltenen Wasserstoffniver%lmrgeben sich aus den Besetzungs-
zahlen des feldfreien Fallm’g' ‘Und der Temperatur der jeweiligen Ti€fg unter der
Annahme des LTE:

N.L,M
ny = n\"-M =AY de,N,
d
ENLM_g
WSI,L,M e " (5.4)
pN _ = i wh.LM
‘ SonsL ¢
Hierbeisind:  E.;, Energie des Grundzustandes
k Boltzmann Konstante
N € [1,Nmax] die Hauptquantenzahl des neutralen H-Atoms
Le[O,N—1] die Drehimpulsquantenzahl
M e [—-L,L] die magnetische Quantenzahl

ic [17 Nmax(Nmax‘Fé-)(ZNmax‘F 1)]
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In der praktischen Anwendung unterliegt man der Einschrankung, dass bei ein
bestimmten magnetischen Feldstérke i.A. nicht alle aufgespalteten Energienives
EN:LM pekannt sind. Sie werden in den obigen Summen entsprechend ausgelasse

Des Weiteren muss bei der Anwendung beachtet werden, in welchen Einheiten c
Energie der einzelnen Niveaus notiert wird. Die hier verwendeten atomaren Date
sind in Rydberg notiert und werden entsprechend in gau3sche Einheiten umgerechi

Im Laufe der Arbeit hat es sich jedoch gezeigt, dass die Energieniveaus im Magne
fall sehr stark verschoben und aufgespalten werden. Es macht daher nur bei niedri
ren Feldstarken, wenn die Aufspaltung noch klein im Vergleich zu den Niveauabstal
den sind, Sinn die hier beschriebene LTE-gemalie Aufteilung der Besetzungszah
zu verwenden. Fur die in Kapitdl2 gezeigten Ergebnisse wurden daher stets auf
der Nullfeld-Temperaturstruktur basierende LTE-Besetzungszahlen verwendet, w
bei das lonisationsgleichgewicht beibehalten wurde.

5.3 Die Linienopazitat

Der Beitrag einer Linie zur Gesamtopazitat setzt sich aus vier Komponenten zusal
men:

ne?

(V) = 72 By PV = V) (N g'z;v Nup). (5.5)
Dabei sindo, = Z£ der Querschnitt des klassischen Oszillatodig Lichtgeschwin-
digkeit; die Oszmcfatorenstarkf—;u ist der quantenmechanische Korrekturfaktor eines
individuellen Ubergangs low— up; ®(v, — v) dessen normierte Profilfunktion. Mit
dem Beitrag—g,,,,/9upnup Wird die stimulierte Emission berucksichtigt; dabei sind
Niow' Jiow: Nup UNdgyp die Besetzungszahlen bzw. statistischen Gewichte des untere
und des oberen Niveaus. Im LTE beschreibt das Boltzmann-Gesetz, wie diese beic
GroRen innerhalb einer lonisationsstufe miteinander verbunden sind:

% gup —(Eup—Ejou) /KT (56)

nIow glow

5.3.1 Das Linienprofil einer einzelnen Linie

Drei verschiedene Einflisse sind fiir das resultierende Linienprofil einer einzelnen L
nie verantwortlich. Es sind dies die thermische Verbreiterung, die Starkverbreiterur
und die Strahlungsdampfung (natdrliche Linienbreite) (sieheMiBalas, 1973.

5.3.1.1 Thermische Verbreiterung

Die thermische Verbreitung wird durch die thermische Bewegung der strahlende
Atome, d.h. durch den Dopplereffekt, verursacht und wird durch ein Gaul3profil be
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schrieben. Man geht dabei von einer maxwellschen Geschwindigkeitsverteilung aus.
Die Dopplerbreite ergibt sich zu:

Avy =V, 1k7T (5.7)

1 2
2 Matom ©

5.3.1.2 Strahlungsdémpfung

Die Strahlungsdampfung resultiert aus der endlichen Lebensdauer angeregter Ener-
gieniveaus und der damit verbundenen Energieunschérfe; sie wird durch ein Lorentz-
profil charakterisiert. Sie ist durch die klassische Strahlungsdampfungskonstante ge-

kennzeichnet:
8 12e?
yrad = §@V02 (58)

5.3.1.3 Starkverbreiterung

Wechselwirkung des strahlenden Atoms mit anderen Teilchen (lonen, Atomen, Elek-
tronen) sind die Ursache der Druckverbreiterung. Physikalisch handelt es sich um die
Einflisse von Eigendruckverbreiterung sowie linearem und quadratischem Starkef-
fekt auf Lage und Breite der Energieniveaus.

In schwachen Magnetfeldern ist die Starkverbreiterung der dominierende Prozess.
Hervorgerufen wird diese Verbreiterung der Spektrallinien durch die statistische Uber-
lagerung der elektrischen Felder aller das Leuchtatom umgebenden lonen. Das re-
sultierende lokale elektrische Feld wird mit Hilfe der holtsmarkschen Wahrschein-
lichkeitsverteilung berechnetipltsmark 1919Holtsmark 1923 Basierend auf den
Rechnungen zum linearen Starkeffekt v@&chwarzschild (1916und Epstein (191p
kann die Starkverbreiterung sehr vereinfacht durch ein Lorentzprofil charakterisiert
werden. Fur Wasserstoff ergibt sich:

3h _
Ystark= Wb : EO : nk'Cstarlc (5.9)
E,=2,6-e-N%/3. (5.10)

E, ist eine Abschatzung der elektrischen Feldstarke am Ort des emittierenden Atoms;
N ist die Teilchenzahldichte der lonen ungdeine Zahl, die von dem Anfangs- und
Endterm des betrachteten Ubergangs abhangt. Tabellen fiir die Starkkomponenten
und derem, habenUnderhill & Waddell (1959 veroffentlicht.Cg,, ist ein freier
Parameter in der Grél3enordnung von eins, der eine freie Anderung der Starke der
Starkverbreiterung erlaubt.

Obwohl unzureichend, diirften die Auswirkungen dieser Beschreibung vor allem
fur hohen Magnetfeldstarken>(10'°GauR) eingeschrénkt sein. Fir diese Felder
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Abbildung 5.1: Verlauf der Linienopazitateq (d), kp (C), kv (b) und deren Summe (a) fur ei-

ne Magnetfeldstéarke von §GauR. Diese Opazitaten wurden fir ein einzelnes Segment mit
T =16 000K, logg=8,0, =45 und AB = 2,0- 10° GauR. Die angegebenen Feldstéarken
sind die jeweiligen Polfeldstarken. Dargestellt sind die Opazitaten am innersten Tiefenpun
(T ~ 26 000K, Besetzungzahl des H-Grundzustands 25110 Teilchen/cnd; vgl. auch
Abb.5.2).

Uberwiegt die Verschiebung durch das Magnetfeld und die Verbreiterung durch de
sen rdumliche Variation (Abschnlit3.2. Nur bei stationdren Komponenten kann der
Starkeffekt wieder wichtig werdedgrdan, 1988 Eine Diskussion der Probleme im
Zusammenhang mit der unzulé&nglichen Beschreibung der Starkverbreiterung finc
sich beiJordan (199

5.3.2 Die Mittelung uber die Neutronensternoberflache

Zusétzlich kommt erschwerend noch hinzu, dass mangels raumlicher Auflésung n
ein Uber die ganze Sternoberflache gemitteltes Spektrum beobachtet werden ka
Dies hat zur Folge, dass sich die einzelnen, an unterschiedlichen Orten entstan
nen Profile zu einem Gesamtprofil im beobachteten Spektrum aufsummieren (sie
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Abbildung 5.2: Verlauf der Linienopazitateq (d), xp (c), & (b) und deren Summe (a) fur

eine Magnetfeldstarke von 3GauR. Diese Opazitaten wurden fiir ein einzelnes Segment mit
Te =500 000K, logy=14,39,a =45 undAB = 2,0- 10° GauR berechnet. Die angegebenen
Feldstarken sind die jeweiligen Polfeldstarken. Dargestellt sind die Opazitaten am innersten
Tiefenpunkt (Ta 26 000 K, Besetzungzahl des H-Grundzustands?5110'° Teilchen / cnd;

vgl. auch Abb5.1).

Abschnitt11.3. Zu diesem Zweck wird die Sternoberflache in eine endliche Anzahl
von Flachenelemente diskretisiert (siehe AbscHritB.1), deren Einzelspektren ge-
wichtet zu einem Gesamtspektrum aufaddiert werden.

Geht man von einem zentrierten Dipolfeld aus, so variiert die Magnetfeldstérke
zwischen Pol und Aquator um einen Faktor zwei. Auch die Temperatur kann, wie
in Abschnitt3.2.5.2diskutiert, Gber die Neutronensternoberflache variieren. Da jedes
Flachenelement eine endliche Ausdehnung hat, muss diese Variation auch fir jedes
einzelne Element mitberucksichtigt werden. Dies geschieht durch eine zusétzliche
Modifikation des oben abgeleiteten Linienprofils.
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5.3.2.1 \Variation des Magnetfelds

Mit der Variation des Magnetfeldes tiber die Oberflache geht eine Verschiebung d
jeweiligen Lage des Linienkerns einher. Aufsummiert entsteht dadurch der Eindruc
einer Verbreiterung des Linienprofils. Dieser Effekt wird durch eine zusatzliche indi
viduelle GauRverbreiterung fur jedes einzelnes Oberflachensegment simuliert, der
Halbwertsbreité\vy sich wie folgt ergibt:

dv
Avp = —AB. 5.11
Die Variation des Magnetfeldes Uiber ein SegmBergibt sich aus der Magnetfeld-
geometrie. Die Ableitungv/dB gewinnt man aus den aufbereiteten Atomdaten.

5.3.2.2 \Variation der Effektivtemperatur

In dieser Arbeit wird von einer homogenen horizontalen Temperaturverteilung aus
gegangen (vgl. Abschni& 2.5.9. Folglich muss keine Variation der Temperatur tiber
ein einzelnes Flachenelement im Modell beriicksichtigt werden.

5.3.2.3 Rotationsverbreiterung

Die Rotation eines Neutronensterns fuhrt zu einer Linienverbreiterung aufgrund de
Doppler-Effekts:

AL v(T)

—_—=—". 5.12

1 c (5.12)

A ist die Wellenléange der Linie und®) stellt die projizierte Verteilung der Rotati-
onsgeschwindigkeit iber die Sternoberflache dar. Fur einen typischen Neutronenst
(R=10km), der mit einer Periode von 1 sec rotiert ergibt sich eine maximale Rotat
onsgeschwindigkeit vor: 60 km/s. Aus GI5.12ergibt sich darauAA ~ 0,2 A bei
einer Wellenléange von 1000 A. Der Effekt der Rotationsverbreiterung ist also rect
klein und wird daher momentan im Modell vernachlassigt.

5.3.3 Das resultierende Linienprofil

Das Zusammenwirken unabhangiger Verbreiterungsmechanismen wird mathemati
durch die Faltung beschrieben, welche die Normierung erhalt.

Wirken Strahlungsdampfung und Druckverbreiterung durch StéRe zusammen,
kann dies wiederum durch ein Lorentzprofil mit der Strahlungsdampfungskonstan
Y = Yaq T Yeo DESChrieben werden. Dopplerverbreiterung und magnetische Verbre

terung ergeben zusammen ein Gauf3profil der Bigite- \/AVDZ-FAVBZ.
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log V

-16 —

v=(V-Vy)/Av,

Abbildung 5.3: Typisches Profil einer Voigt-Funktion fij§ = 10'Hz (A = 3000A; durchge-
zogen) undv, = 5- 10%Hz (A = 1500A; gestrichelt) T = 75000 K,Ne = 10*®cm3).

Faltet man die resultierenden Lorentz- und Gauf3profile miteinander so ergibt dies:

V(a,v) = ‘H(a,v). (5.13)

1
Avpy/w

Dabei istH(a,v) die auf\/z normierte Voigt-Funktion:

a [© e* : V=V, Y

H(a,v)—E-medxmlt V=Tl A gy 619
Entsprechend ihrer Eigenschaft als Profilfunktion ist ihre Flache gleich eins
(/T2 V(a,v)dv=1). Ein Problem bei der Berechnung der Voigt-Funktion ist es, dass
sie nicht analytisch darstellbar ist. Man ist daher auf nummerische Berechnung oder
Approximationsformeln angewiesen (siehe ABlRu. Abb.5.8).

Ein klassischer Ansatz verwendet die Harrissche Réitedl\{ege, 1965 Dieser

Algorithmus kann jedoch nicht empfohlen werden, da er im Berejdh<la < 3,0
und Q0 < v < 3,0 zu ungenauen Ergebnissen fihrt. Eine Berechnung der Disper-
sionsfunktion, vgl. Abschnitb.7.1, mit Hilfe dieses Ansatzes empfiehlt sich daher
auch nicht. Ein im Rahmen dieser Arbeit neu entwickelter Ansatz basierte auf einer
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Abbildung 5.4: Aufspaltung einer Absorptionskante in die drei Komponenteafijic— und
« Licht (Quelle:Lamb & Sutherland, 1974

Splineinterpolation im voa und v aufgespannten Parameterraum der Voigt-Funktion.
Dieser Ansatz erbrachte jedoch keine Zeitersparnis. Zuverlassige und schnelle Erg
nisse liefert eine Implementierung mittels komplexer Zahlen unter Verwendung de
von Unsold (1968 undHauschildt et al. (1995vorgeschlagenen Beschleunigung bei
der Berechnung der Linienfliigel. Als Test fir die Korrektheit der Algorithmen und
ihrer Implementierung wurde das die Voigt-Funktion definierende Integrab.GR
direkt nummerisch mit Hilfe der Romberg-Methode in der Ordnking 5 berechnet
(Press etal., 1995

5.3.4 Stationdre Komponenten

Die einzelnen Verbreiterungsmechanismen fihren zu einer starken ,Verschmierun
der Linien. Daher sind die sogenannten stationdren Komponenten, die bei bestimm
Feldstarken Maxima oder Minima durchlaufen, der wichtigste Ansatzpunkt fiir die
Identifikation einer einzelnen Komponente.

5.4 Die Kontinuumsopazitat

Wahrend in den letzten Jahren einiger Fortschritt auf dem Gebiet der Berechnul
von Linienstarken erzielt worden ist (sieche Kapi#@] gibt es auf dem Gebiet der
Wirkungsquerschnitte fur Kontinuumsubergange noch keine Daten. Man ist dah
gezwungen mit einfachen Naherungen auszukommen.

Das Modell dieser Arbeit geht von der Arb&itamers (192Bfur den magnetfeld-



66 Kapitel 5: Berechnung der Opazitaten

freien Fall (siehdJnsold, 1968 aus:

Kzero V) = 33 cff ﬁ? A (5.15)
Re
Von =G5 (5.16)

Dabei istv,,,, die lonisationsfrequenz der betreffenden Kante. Da nur die Kanten der
Serien (= 1...5) betrachtet werden, wird die Aufspaltung naghnicht beruck-
sichtigt. Entsprechend geht die Gesamtbesetzungs?ahldbige Formel ein.

Im Magnetfeld spalten die Absorptionskanten in die drei Komponentew fir
o~ und x Licht auf. In Abschnitt4.3.5ergab sich die Aufspaltung aﬂ%hwcyc =
+ RO grmor - Lamb & Sutherland (197schlugen vor, die Nullfeldwerte mit verscho-
benen Frequenzen als Wert fir die aufgespalteten Absorptionskanten zu verwenden
(siehe auch Ablb.4):

\4

=" —Am . 5.17
V=AMV amor FeerV VLarmor) ( )

KAm(V)
Da in die Larmor-Frequenz das lokale Magnetfeld eingeht, muss seine Vaddion
innerhalb eines Oberflachenelementes mit berlcksichtigt werden. Die lonisationsfre-

guenzerv,,, streuen geman:

dv.
A, = (;/'E”AB. (5.18)

NachJordan (198Bkann die aus diesem Ansatz resultierende Profilfunktion mit Hilfe
der gau3schen Fehlerfunktion eff wie folgt dargestellt werden:

1 v—Am-v.
d(v == |l+erf| ———9 | |. 5.19
( )Am 2 ( /—27[ Avion >‘| ( )

Eine ausfuhrlichere Diskussion und verbesserte Ansatze finden slordan (1988

5.5 Die Zyklotronabsorption

Neben den eigentlichen Absorptionsprozessen spielt in den grétenteils ionisierten
Atmosphéren die Streuung an freien Elektronen eine erhebliche Rolle. Im feldfreien
Fall handelt es sich um die Thomsonstreuung. In starken Magnetfeldern tritt fur die

1Es ist hierbei auf die verwendete Normierung zu achten. Im gauRschen System ergibt sich die Larmor-
Frequenz zuy ,mer = €B/2mMeC bZW. V| ;i mor = €B/4T MeC.
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Abbildung 5.5: Verlauf der Kontinuumsopazitéat fiir drei verschiedene Magnetfeldstarken. Die
se Opazitaten wurden fur ein einzelnes SegmentTgit=16 000K, logg=8,0, =45 und

AB = 2,0-10° GauR berechnet. Die angegebenen Feldstérken sind die jeweiligen Polfeldst:
ken. Mit zunehmender Feldstarke verschieben sichsdiaind diec™ immer mehr ins Blaue
bzw. ins Rote. Dargestellt sind die Opazitaten am innersten Tiefenpurk2@000 K, Beset-
zungzahl des H-Grundzustands 7% 10*® Teilchen / cnd).

Streuung in der Ebene senkrecht zur Magnetfeldachse die Zyklotronabsorption
deren Stelle. Die Streuung freier Elektronen in Richtung der Magnetfeldachse bleil
in dieser Arbeit unberiicksichtigt.

Klassisch betrachtet handelt es sich bei der Zyklotronabsorption um eine Beschle
nigung der Elektronen auf ihrer Kreisbahn senkrecht zum Magnetfeld. Daher hat d
Absorption eine scharfe Resonanz bei der ZyklotronkreisfrequwgrzeB/(mgC) (in
gauf3schen Einheiten).

Quantenmechanisch kann dies als ein Ubergang zwischen zwei benachbarten La
auniveaus beschrieben werden:

En=mec?y/1+ (p—>2+2n£' (5.20)
" meC Bcrit’ .
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dabei istpH der Teilchenimpuls parallel zum Felddie Hauptquantenzahl und

3
Byt = ”f—; ~ 4,4-10"GauR (5.21)
die kritische Magnetfeldstarke, bei der die Zyklotronenergie eines Elektrons im Feld
geradamec? entspricht. Eine Quantisierung findet also nur senkrecht zum Magnetfeld
statt. Die zugehorige Auswahlregel erlaubt dabei nur Ubergangémit +1, da

es sich, wie beschrieben, um eine Beschleunigung handelt. Entsprechend wird die
Zyklotronabsorption nur der Gesamtopazitat fur rechtszirkulares Licht hinzuaddiert.
Lamb & Sutherland (197berechneten die frequenzintegrierte Zyklotronopazitat zu:

& (2nc\*( B )
K'rcyc(w)zl\le'hc< o ) (ch> Tgwc/ﬂ-d)(w—wc). (5.22)

Das Absorptionsprofitp(w — w¢) wird auch hier durch ein Voigtprofil beschrieben.
Es setzt sich im Einzelnen zusammen aus der Dopplerverbreitefung= -
\/2KT /mec2 - | cosy|; der magnetischen Verbreiterung auf Grund der Variation Giber
des Magnetfeldes uber ein Sternsegméw; = e/mc- AB; sowie die durch St6-

Re mit Elektronen verursachte Verbreiterupg: ve/v/In2 (Bekefi, 1966 (ve siehe

Gl. 5.34). In praxi hat sich gezeigt, dass durch dieses Profil der Einfluss der Zyklo-
tronlinie weit vom Linienzentrum entfernt stark berschétzt wird. Es wird daher nach
zehn Dopplerbreiten abgeschnitten (Jordan, priv. Komm.).

5.6 Die Stokesopazitaten

Um die Strahlungstransportgleichung tbersichtlicher zu formulieren, wurdedvon

no (195§ die den Stokesparametern zugeordneten Stokesopazitaten eingefuhrt. Ne-
ben den bekannten Opazitéten geht hier noch der Wipkelischen Magnetfeld-

und Beobachterrichtung mit ein (siehe Abschhitt3.1).

K = %Kpsirﬁw+%(xr+:<,)(1+co§w) (5.23)
Ko = %Kpsinzw—%(rq—%lq)sinzw (5.24)

Ky = %(K] — Kr) COSy. (5.25)
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Abbildung 5.6: Klassisches Bild des Zeemaneffekts, sowie von Faraday-Rotation un
\Voigt-Effekt.

5.7 Die magneto-optischen Parameter

In Anwesenheit eines Magnetfeldes andern sich neben den Absorptionseigenschat
der Materie als Funktion der Frequenz, dargestellt duicly,, k,, auch die Aus-
breitungscharakteristika der Strahlung. In einem magnetischen Feld kénnen sich «
Brechungsindizes fir die unterschiedlich polarisierten Zeeman-aufgesplitteten Lin
en unterscheidem{Hn_,nH,nL). Damit folgt eine unterschiedliche Ausbreitungsge-

schwindigkeit der Schwingungsmoden und somit eine Anderung der Phasenbez
hung zwischen den einzelnen Komponenten. Dies wird durch die magneto-optisch
Parametepg und p,,, beschrieben. Die Magnetfeldrichtung zeichnet dabei eine be-
stimmte Richtung aus, ganz analog zur optischen Achse eines Kristalls.

Wichtig bei der Betrachtung der magneto-optischen Parameter sind folgende zw
Grenzfalle der Magnetfeldrichtung relativ zum Beobachter (siehe auch22)b.

o Die Faraday-Rotation [induzierte zirkulare Doppelbrechupg]:

— Das Magnetfeld liegt in Ausbreitungsrichtung.

— Das Licht wird in einen rechts- und einen linkszirkular polarisierten An-
teil zerlegt.

— Die Brechungsindizes fir beide Anteilg, (n;), respektive ihre Phasen-
geschwindigkeiteng/n,,c/ny) unterscheiden sich.

— Der Winkeld&, um den sich die groRe Halbachse der Polarisationsellipse
pro Langenelemerd! in Ausbreitungsrichtung dreht, entspricht der hal-
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ben Phasendifferenz{, w, — Frequenz auBerhalb des Mediums):

_log—or  awy c @y

= = —n)— =2 (n—no)l,

ds 2 v, 2c M n)vo 2c (=) (5.26)
o

ar 2_2(n| )

¢ Der Voigt-Effekt [induzierte lineare Doppelbrechungy;,

— Das Magnetfeld liegt senkrecht zur Ausbreitungsrichtung.

— Das Licht wird in einen zum Magnetfeld parallelen und dazu senkrechten
linear polarisierten Anteil zerlegt.

— Die Brechungsindizes fir beide AnteiIBH(nL), respektive ihre Phasen-
geschwindigkeitenq/nH,c/nL) unterscheiden sich.

— Die Rotation der Polarisationsellipse ergibt sich analog zu:

d
d—? - %(nH —n,). (5.27)

Diese zwei Grenzfalle kénnen nun problemlos auf beliebige Wigkelvischen
Magnetfeld und Ausbreitungsrichtung verallgemeinert werdldittihann 1974Mar-
tin & Wickramasinghe 198j(siehe Abb5.7):

Pr=—2 COSl/I% = —%(m —ny)cosy, (5.28)
2 dl oy :
pW:—smzwa _—z(nH—nL)smzy/. (5.29)

5.7.1 Die magneto-optischen Effekte der Absorptionslinien

Der Brechungsindex einer einzelnen Linig, (K‘pi7 K,;) ist in seinem Verlauf gekenn-
zeichnet durch die Dispersionsfunktibiia, v). Ausgehend von dem Brechungsindex
einer einzelnen unverschobenen KomponeBta1f, 1972 hatWittmann (1974 die
Beitrage der einzelnen Komponenten aufaddigdrtin & Wickramasinghe (1981
korrigierten dann noch das Vorzeichen:

pr=— <Z KiFi =Y KIjFIj> cosy (5.30)
| ]

Pw = — <Z KokFpk — %(Z SLTRY KIiFIi)> Sirf . (5.31)
] |
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Abbildung 5.7: Verlauf der magneto-optischen Paramgtgrund p,, flr eine Magnet-
feldstarke von 1®GauR am innersten Tiefenpunkt & 26 000K, Besetzungzahl des H-
Grundzustands =,¥5- 1015 Teilchen cnv3). Diese Parameter wurden fiir ein einzelnes Seg-
ment mitT; =16 000K, logg=8,0,2=45" undAB = 2,0- 10° GauR berechnet. Die angegebe-
nen Feldstarken sind die jeweiligen Polfeldstarken; a) logarithmische y-Achse; der Beitrag d
Linien zu pg, (strich-punktierte Linie) ung,, (durchgezogene Linie) ist dargestellt b) Beitrag
des Kontinuums c) & d) vergroRerter Ausschnitt des Linienbeitragepydizw. p,.

Die Dispersionsfunktion fur jede einzelne Linie ergibt sich aus der Linienprofilfunk-
tion H(a,;,v,;) (Voigt-Funktion, x = I/p/r):

1/1 1dH(a,v)
in:F(axi,in): a (éH(aXi,in)‘FZ# . (532)
DaF antisymmetrisch in v ist (siehe Abb.8), fihren die magneto-optischen Parame-
ter der Linien zu Asymmetrien der LinieM@rtin & Wickramasinghe, 1991In der
algorithmischen Umsetzung wird die Ableitudgl(a,v)/dv an der Stelle ydadurch

gewonnen, dass ein Polynom zweiter Ordnung dtit¢a ijl)’ H (a,vj), H (a,le)
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Abbildung 5.8: Verlauf der Voigt- und der Dispersionsfunktion dii= 1,0.

gefittet wird und dieses dann abgeleitet wird. Dieses Vorgehen ist wesentlich schnel-
ler und zuverlassiger als die direkte Verwendung einer analytisch gewonnenen ersten
Ableitung der Voigt-Funktion.

5.7.2 Die magneto-optischen Effekte des Kontinuums

Ausgangspunkt fur die Herleitung des magneto-optischen Effekts des Kontinuums ist
die Bewegungsgleichung eines Elektrons, das sich in einem konstanten MagBetfeld
befindet und von einer elektromagnetischen WElledurchquert wird Jordan et al.,
199):

. . I S
Mel + MeVel + M@yl = —€ (EjE X B) . (5.33)

T bezeichnet den Ortsvektor des Elektronsdie Elektronenstof3frequenz und T die
Temperaturm, ist die Plasmafrequeng/4nnee?/me bei der Elektronendichtee.
Das+ bezieht sich auf die rechts- und linkszirkular polarisierten Anteile. Die Formel
fur die Elektronenstof3frequenz wurde @mrdan (1988aus den Formeln voBpitzer

(1950 hergeleitet:
m¥2  éne 3 k3T
=————In| =—=/—— | . 5.34
T 2mek3T3 | 263\ mNe (5:34)
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Als Losung dieser Gleichung erhalt man eine komplexe Dielektrizitatskonstant
e = ¢ +i€” bei der die Zyklotronfrequena. eine wichtige Rolle spielt®’Connell
& Wallace 1981 Palik & Furdyna 1971

2 2
o5( 0 E o o
g =1— o c) g =1-—5" (5.35)
r o[(0 + wc)?+ VZ] 02— V2
2 2
wpVe WpVe
g = P el = s 5.36
r o of(o+o)?+vE I w(w?—v2) (5-:36)
o g ORl(0F - 0?)(0f -0+ @) + 0PV 537)
+ 0?(0f — 02+ ©F 4 v3)? 4 v3(03 — 20?)? '
o 03 vel 0 (0f + V) + (0 — w?)?] (5.38)
T olo?(0f — 0?+ 0@+ v3)2+ vi(03 — 20?)?] '
Uber die Beziehung:
1
I e 2 "2 ’
n_\/z( g°+e +£)7 (5.39)

erhélt man den Brechungsindaxind somitpg und py,. In der Nahe der Zyklotron-
frequenz kommt es zu scharfen Resonanzen auf Grund der Terme:

1
f = 5.40
(@)= a2 (5.40)
0 — Wc
= = 5.41
9(w) (@212 (5.41)
Bericksichtigt man jedoch, dass mit der Variation des Magnetfeldes tiber ein Segme
der Sternoberflache auch die Zyklotronfrequenz sich anfdexd)( so kénnerf undg
in der Umgebundao: +5- Aw) durch ihren Mittelwert ersetzt werdeddrdan et al.,

1991):

R

~ 10Amcve’

_ e—e 250w + V2
~ 10Awc| o — | ve

f() (5.42)

(o) (5.43)
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KAPITEL 6

Physik der Sternatmosphéaren

Jedes physikalische Modell von Sternatmospharen muss beschreiben, auf wel
Art ein heiles Plasma und ein Strahlungsfeld miteinander wechselwirken. Dieses K
pitel widmet sich daher zunéachst den Zustandsgleichungen der ionisierten Materie ¢
wie der Beschreibung des Strahlungsfeldes im magnetfeldfreien Fall. Anschliel3el
wird gezeigt, wie diese Grundgleichungen in der Physik der Sternatmospharen m
einander verbunden und in Form von LTE- und NLTE-Atmospharen umgesetzt we
den.

Dies kann hier naturlich nur sehr knapp geschehen. Die grundlegende Physik s
angesprochen werden, ohne jedoch ins Detail zu gehen oder gar ausfihrlich her.
leiten. Die Literatur zu den hier angesprochenen Themen ist vielfaltig und kann hie
nur beispielhaft genannt werden: Mechai@ldstein (1989 Elektrodynamik,Jack-
son (1999; ThermodynamikReif (1987; Physik der Sternatmospharéray (1979,
Mihalas (1978, Rutten (1997, Rybicki & Lightman (1979, Unséld (1968, numme-
rische UmsetzundiVerner (1987p Dreizler (1992, Werner et al. (1998 Werner &
Dreizler (1999.

6.1 Die Strukturgleichungen fur klassische Sternatmospharen

6.1.1 Die Bewegungsgleichungen der Hydrodynamik

Gegeben sei ein groRes Volum¥nin dem sich sehr viele einzelne Atome bewe-
gen. Die Verteilung der einzelnen Atome Uber alle Zustande im Phasenraum kal
durch die atomare Verteilungsfunktiof(r,v,t) beschrieben werderr,§ = Orts-
bzw.

Geschwindigkeitsvektot;= Zeit). Die mittlere Anzahl je Ortsvolumenelement wird
mitn(r,t) = [ dv3f(T,V,t) bezeichnet. Eine typische Verteilungsfunktion ist die max-
wellsche Geschwindigkeitsverteilung.

77
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Man denke sich nun irgendeine Funktig(r,V,t), die z.B. eine Eigenschaft eines
Atoms beschreibt. Der Mittelwert vop ist definiert durch:

((F.V,1) = Wlt)/d\ﬁ F(7,9,0) - 4 (F,9,0). 6.1)

Ziel ist es nun eine Vorstellung davon zu gewinnen, wie sich z.B. die Geschwin-
digkeitsverteilung der Atome in einem Nichtgleichgewichtszustand gegeniber einem
Gleichgewichtszustand verandert. Folgt man der Bahn eines Atoms im Phasenraum,
so ergibt sich fur die Verteilungsfunktion:

df

f (7 Tdt,V+vdt,t +dt) dridv? = f(?,v,t)+dtc

dridvAdt, (6.2)

oll

wobeid f/dt,, dr3dv? die Anderung der mittleren Anzahl von Atomendr®dv? pro
Zeiteinheit, die durch St6Re bewirkt wird, bezeichnet. Da sich das Phasenraumvolu-
men in erster Ordnung nicht &ndert, kann dies mit Hilfe einer Taylorentwicklung um
(r,V) umgeschrieben werden:

df of ~

v-O)f 4+ (FOp)f. 6.3
a~ T DI+ (Fo) (6.3)
F bedeutet hierbei die auf das Atom wirkende Kraft. Diese Gleichung wird als
Boltzmann-Gleichung bezeichnet. Da das eigentliche Interesse der Eigengghaft
gilt, multipliziert man beide Seiten der Boltzmanngleichung gnitnd integriert Giber
alle Geschwindigkeiten. AnschlieRende Umformung ergibt die Bilanzgleichung:

df d dy
3
. A4
0= [folga=5 2 (n(x)) + s (MVaz)) (). (6.4
Wobei v, undd/d x, (ot =1,2,3) die Geschwindigkeit in den, bzw. die partielle Ab-
leitung nach den drei Raumrichtungen bedeutet. Der Beitrag der Sté3e zur Bilanz-
gleichung lasst sich mit Hilfe des Wirkungsquerschnittdirekt angeben:

1
Clx) =5 = // diEdQ f 1,V o Ay (6.5)

Die Bilanzgleichung nimmt eine sehr einfache Form an, wenn die Gydégem Stol3
zwischen Molekilen erhalten bleibt, so ddgs= 0. Dann wird aucl¢” = 0:

0 0 dy
S0+ g ar) =00, (6.6)

Wichtige ErhaltungsgrofRen sind die Gesamtmagse=(m), der Gesamtimpuls
(x =my, v = 1,2,3) sowie die Gesamtenergig & %m\F). Daraus ergeben sich
die Bewegungsgleichungen, denen eine Gasstrémung gehorchen muss:
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1. Erhaltung der Masséontinuitatsgleichung der Hydrodynamik

EJrD(pU):O, (6.7)
p(r,t) =mn(r,t), Massendichte
= (V). kollektive Stromungsgeschwindigkeit

2. Impulserhaltungsgleichung der Hydrodynamik:

du,  JPyy

= F 6.8
Pt = ox, P (6.8)
Pay = Plaly), Spannungstensor
. F o
F' = = Kraft pro Masseneinheit

Physikalisch bedeutet das schlicht, dass die zeitliche Anderung des Impulse
z.B. eines Flussigkeitselements, durch die Spannungskrafte (einschlief3lich d
normalen Drucks) und die auf3eren Krafte hervorgerufen wird.

3. Energieerhaltungsgleichung der Hydrodynamik:
2
Jt 2

Mit & wird die innere Energie und mi_, Fcon der radiative bzw. konvektive
Fluss dargestellt.

1 o _ _
pu’+pe)+ D[(épu2+pe+P) U =Fu-0F_4+Fon). (6.9)

6.1.2 Die Bewegungsgleichungen fir klassische Sternatmosphéren
Die Gleichungen der Hydrodynamik lassen sich in unserem Fall weiter vereinfache
Im klassischen Fall der Physik der Sternatmosphéren geht man von einer station&

(d/dt = 0), statischenl = 0), planaren (eindimensionalen) und nicht-konvektiven
Atmosphére aus.

1. Statistisches Gleichgewicht:

dn _
5t =0 (6.10)

n; sind die Besetzungsdichten der individuellen atomaren Energieniveaus (nic
zu verwechseln mit der Hauptquantenzahl n).
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2. Hydrostatisches Gleichgewicht die Gleichung fir das Hydrostatische Gleich-
gewicht geht der Gesamtdruck ein. Er setzt sich zusammen aus Gas-, Strah-
lungsdruck sowie dem durch Mikroturbulenz entstehenden Druck (charakteri-
siert durch die Geschwindigkeit v; dieser Beitrag wird hier jedoch vernachlas-
sigt werden):

1
P:P935+ I:)ad—"l:)turb_'\ll(T"~'_/ XVH dv+ thzurb (6-11)

OP=pF — g = —pg, (6.12)
dm= —pdz (6.13)
d%as / vy dv (6.14)

wobe|Hv den winkelgemittelten Energieflu3, den sog. Eddingtonfluss bezeich-
net (siehe GI6.24).

3. Radiatives Gleichgewicht:

OF =0 <= F,,=const=0 Tq* (6.15)

4. Hinzu kommt die Randbedingung fir das Plasma: die loktd&trische Neu-
tralitat:

J

6.2 Die Strahlungstransportgleichung

6.2.1 Die Strahlungsintensitat und verwandte Gro3en
6.2.1.1 Die Strahlungsintensitét:

Als Strahlungsintensitd{ wird diejenige Energiemenge bezeichnet, welche pro Raum-
winkel dw, Frequenzbereictlv und Zeiteinheidt durch eine FlachdSim Winkel
0 relativ zur Flachennormalemhindurchstromt.

dE = I(F,A, v,t) dScos dw dv dt. (6.17)

6.2.1.2 Die Photonen-Verteilungsfunktion:
Dies entspricht der Zahl der Photoné(r, i, v,t) dw dv mit der Energiehv, die mit
der Geschwindigkeit dieses Flachenelement durchfliegen:
dE=hv-f-(cdt)(A-dS)(dodv), (6.18)
= I, = (chv) f. (6.19)
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Abbildung 6.1: Die Strahlungsintensitgt Der Winkeld wird im Text mit6 bezeichnet (Quel-
le: Unsdld, 1968.

Die Strahlungsintensitdt, stellt also eine spezielle Verteilungsfunktion dar, auf die
die Ergebnisse von Abschniitl angewandt werden kénnen.

6.2.1.3 Momente der Verteilungsfunktion:

E, — f(hv) fdo = % fﬁv do, (6.20)
F, = f(hv) (c)- fydo = y{ﬁlvdw, (6.21)
G%(T)-ﬁfdw ,Clzﬁ, (6.22)

E, gibt die Energiedichte des Strahlungsfeld&sden Energiefluss un@ gibt die
Photonen-Impulsdichte an. In der Astrophysik verwendet man jedoch meist die Gr
Ren mittlere Intensitat, und Eddingtonflussi, :

1
Jy= an (CEv)a (6.23)

—

1 -
=2 (6.24)



82 Kapitel 6: Physik der Sternatmospharen

6.2.2 Die Absorptions- und Emissionskoeffizienten

Die Strahlungstransportgleichung beschreibt die Anderung des Strahlungsfeldes auf
Grund seiner Wechselwirkung mit der Materie. Die phanomenologische Beschrei-
bung dieser Wechselwirkung erfolgt mit Hilfe der sogenannten Absorptions- und
Emissionskoeffizienten (vergleiche hierzu Kapigl

6.2.2.1 Der Absorptionskoeffizient:

Er beschreibt den Intensitatsverlust durch Absorption, welchen ein enges Strahlen-
bldndel der Intensitdt, erfahrt, wenn es durch Materie der geometrischen Ditke
hindurch geht;

dl
d—é =—xly (6.25)
Xy = Ky + Oy (6.26)

Der Kehrwert der Opazitgt kann als mittlere freie Weglange eines Photons aufge-
fasst werden; der Absorptionskoeffizient setzt sich aus einem wahren Absorptionsan-
teil (x — das Photon wird vernichtet / thermalisiert) und einem Streuterm (las
Photon wird aus dem Sehstrahl herausgestreut) zusammen.

6.2.2.2 Der Emissionskoeffizient:

Als Pendant zum Absorptionskoeffizient gibt er an, wieviel Energie ein Strahlenbiin-
del der Intensitat, hinzugewinnt, wenn es durch Materie der geometrischen Dicke
dshindurch geht:

dl,

ds Nv
Im thermodynamischen Gleichgewicht, d.h. wenn die spezifische Intensitat durch die
Planckfunktion gegeben ist,(= B,), gilt das kirchhoffsche Gesetz:

(6.27)

]’V
Y XV ( )

6.2.3 Phanomenologische Ableitung der Strahlungstransportgleichung

Im Folgenden wird die Energiebilanz entlang eines Sehstrahls in einer statischen At-
mosphére untersucht:

“W — (v, 1,2 = 1 (v, 11,2) (v, 1,2) (6.29)

dz
= =N-&=—. .
U = cosf &= s (6.30)
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Die geometrischen Tiefenskalsund z sind entlang des Strahls bzw. senkrecht zur
Sternoberflache definiert. Beim Wechsel wrachz tritt daher noch der Cosinus des
Winkels 6 zwischen Oberflachennormalen und Ausbreitungsrichtung in der Strah
lungstransportgleichung auf. Mit Hilfe der Gré3en optische Tiefe und Quellfunktior
lasst sich die Strahlungstransportgleichung in ihrer Gblichen Form darstellen.

6.2.3.1 Die optische Tiefe:

Im Fall reiner Absorption ergibt sich fir die Wahrscheinlichkeit, dass ein Photon die
Distanzt zuriicklegtp(t,) = exp(—1, ). Die Grél3er nennt man optische Tiefe und
ist definiert als

dz, = —y,dz (6.31)

6.2.3.2 Die Quellfunktion:
Sist proportional zu der Anzahl Photonen, die pro Tiefenintervall emittiert werden.

My
S =— 6.32
- (6.32)
4r
Nem= S(7) dt v dvdtdS (6.33)

6.2.3.3 Die endgultige Form der Strahlungstransportgleichung:

i, _
dr,

I, —S,. (6.34)

6.3 Magnetfeldfreie Sternatmosphéaren

Die bisherigen Ausfiihrungen haben sich sehr ausfihrlich mit der Berechnung d
Opazitaten beschéftigt. Es bleibt jetzt noch zu klaren, auf welche Weise die Stern:
mosphére als solche, d.h. die Druck- und Temperaturschichtung, im Rahmen die:
Arbeit berechnet wird.

6.3.1 LTE-Atmospharen

Einfache Modelle basieren auf der Annahme des lokalen thermodynamischen Gleic
gewichts (LTE). Hier werden neben der Geschwindigkeitsverteilung des Elektronel
und lonengases auch lonisationsbruchteile und Besetzungszahlen der einzelnen:
maren Niveaus durch die lokale Temperatur gekennzeichnet. Charakterisierende G
chung ist die Saha-Boltzmann-Gleichung. Im LTE geht man davon aus, dass St6
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mit Elektronen oder lonen gegeniber radiativen Prozessen dominieren und somit lo-
nisation und Besetzung der einzelnen atomaren Niveaus an lokale Zustandsgré3en
(Temperatur und Druck) gekoppelt sind. Diese Annahme ist allerdings nur fir den
Fall hoher Elektronendichten und niedriger Temperaturen gerechtfertigt. Damit das
Strahlungsfeld durch den Zustand der unmittelbaren Umgebung bestimmt ist, muss
die freie Weglénge der Photonen kleiner als die der Elektronen sein. Im strikten LTE
geht man von der Naherung aus, die Quellfunksp(r) durch die Kirchhoff-Planck-
FunktionB, (T) mit der lokalen Elektronentemperatur beschreiben zu kénnen.

6.3.2 NLTE-Atmospharen

Geht man jedoch zu heieren Sternen mit Effektiviemperaturen ab etwa 25000 K,
je nach Dichte und Ausdehnung der Atmosphére, oder betrachtet man die aufRer-
sten Bereiche einer Atmosphére, so gewinnen Abweichungen vom LTE zunehmend
an Bedeutung. Die Linienkerne (Zentren der Profile) starker Spektrallinien, z.B. von
Wasserstoff oder Helium, sowie die lonisationsgleichgewichte der Elemente werden
durch NLTE-Effekte wesentlich beeinflusst. In zunehmender Weise sind die lonisa-
tionsstruktur und die Besetzung der einzelnen atomaren Niveaus nicht mehr durch
StoRe mit den Elektronen sondern durch die Wechselwirkung mit dem Strahlungs-
feld bestimmt. Berucksichtigt man nun noch die stark mit der Wellenlange variieren-
de freie Weglange der Photonen, d.h. die Photonen stammen aus unterschiedlichen
Tiefen- und somit Temperaturschichten, so kann sich ein stark nicht-lokaler Charak-
ter des Strahlungsfeldes bei diesen Atmosphéaren ergeben. Die Besetzungszahlen kén-
nen nun nur noch explizit aus den Be- und Entvolkerungsraten der atomaren Niveaus
bestimmt werden. Von gro3er Bedeutung ist es daher, diese Raten, und somit die ih-
nen zu Grunde liegenden atomaren Wirkungsguerschnitte der einzelnen Ubergénge,
moglichst genau und detailliert zu berechnen. Auf dieser Methode basierende Mo-
delle werden NLTE-Modellatmosphéaren genannt. Erste Wasserstoff-Helium-NLTE-
Modelle wurden vorAuer & Mihalas (1969 berechnet. Fir Neutronensterne wurden

die ersten magnetfeldfreien Wasserstoff-Helium-Eisen NLTE-ModelleMemer &
Deetjen (200pberechnet.

6.3.3 Kombinierte LTE/NLTE-Atmosphéaren

In der Praxis wahlt man eine Kombination aus LTE- und NLTE-Beschreibung. Da
die energetisch sehr hoch liegenden Niveaus nahe der lonisationsgrenze sehr viel en-
ger zueinander liegen, kann aufgrund hoher Elektronenstof3raten davon ausgegangen
werden, dass diese im LTE mit dem Grundzustand der nachsth6heren lonisations-
stufe stehen. Somit missen nur die unteren Niveaus eines jeden lons im NLTE be-
schrieben werden. Weiterhin wird die Aufspaltung der Energieniveaus beziiglich des
Gesamtdrehimpulseks die sogenannte Feinstrukturaufspaltung, nicht berticksichtigt.
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Die Besetzung der einzelnen nicht aufgespaltenen Niveaus untereinander wird als
LTE befindlich angenommen. Die Aufspaltung geht jedoch in Form der entsprechel
den statistischen Gewichte dieser Niveaus in die Berechnung ein.

Die selbstkonsistente Losung der in Kapidedufgefihrten Gleichungen unter der
Annahme des NLTE stellt ein sehr gutes Modell einer magnetfeldfreien Sternatmc
sphére dar. Die Berechnung derartiger Modelle ist aufwandig und schwierig.

6.4 Sternatmospharen mit Magnetfeldern

.Here the algebraic minefield reaches formidable proportions and only
deeply committed transfer theorists dare enter!* Rees (198y

6.4.1 Mdgliche Einflisse eines Magnetfeldes auf eine Sternatmosphéare

e Die Spektrallinien erfahren eine Verschiebung und Aufspaltung in Anwesen
heit eines Magnetfeldes. Dies kdnnte zu einer generellen Anhebung der Opa:
tat Uber einen groflRen Frequenzbereich flhren, da es zu einer geringeren S&
gung der einzelnen Linien kommt. Um trotzdem Flusskonstanz zu gewahrlel
sten, musste die Atmosphéare mit einem gréReren Temperaturgradienten ,re
gieren“. Die Temperatur in den tieferen Temperaturschichten stiege an und fie
in Richtung Oberflache ab (Backwarming).

e Die Kontinuumsopazitat verandert sich ebenfalls in Anwesenheit eines Ma
gnetfeldes, was seinerseits auf die Atmosphéarenstruktur riickkoppelt.

e Die Zyklotronabsorption tritt an Stelle der Thomsonstreuung als Opazitatsque
le auf und beeinflusst die Struktur, wenn die Zyklotronfrequenz in dem Bereicl
liegt, in dem der relevante Teil des Strahlungsflusses emittiert wird. Dieser Fa
tritt ein fir Magnetfelder in der GréRenordnung vorf GauR.

e Hydrostatische Gleichung: Neben Gravitation und Strahlungdruck kann de
vom Magnetfeld ausgeiibte Druck eine relevante Gré3e werden. In einem re
nen Dipolfeld tritt kein magnetischer Druck auf. Er ist durch die Abweichung
des Magnetfeldes von der Dipolstruktur bestimmt. Dies erfordert jedoch ge
nauere Kenntnis auch der kleinskaligen Magnetfeldstruktur, was extreme Ar
forderungen an die Beobachtungs- und Analysetechniken stellt.

¢ Die starken Magnetfelder verursachen eine ortsabhangige Effektivtemperatu

o Starke Magnetfelder (#6-10' GauR) stabilisieren die Atmosphare gegen Kon-
vektion Miralles et al., 199Y. Instabilitdt gegen Konvektion tritt nur bei Neu-
tronensternen mit sehr schwachen Magnetfeldera@ — 10° GauR) auf, hier
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Abbildung 6.2: Temperaturschichtung und lonisationsstruktur von einigen in dieser Arbeit ver-
wendeten Nullfeldatmosphéaren (Igg 14,39).

jedoch mit hohen Geschwindigkeiten{1L0km/s). Physikalisch kann dies da-
durch begriindet werden, dass das Plasma sich in erster Ordnung nur noch ent-
lang der Magnetfeldlinien bewegen kann.

6.4.2 Verwendung einer Nullfeldatmosphére

Ein vollstandige, in sich geschlossene Ldsung des Sternatmosphéarenproblems unter
Berucksichtigung eines Magnetfeldes ist sehr schwierig. Neben dem Problem, eine
Losungsmethode zu finden, ist auch die Frage zu beriicksichtigen, ob sich die L6sung
in fur Analysen praktikabler Zeit berechnen lasst (siehe hierzu die Ausfiihrung in
Abschnitt11.6). Es bietet sich daher an, dieses Ziel schrittweise zu erreichen. Daher
wird in dieser Arbeit bei der Berechnung der Struktur (Temperaturschichtung, Beset-
zungszahlen usw.) der Sternatmosphére das Magnetfeld vernachlassigt (Nullfeldat-
mosphére). Die gewonnene Struktur wird dann nicht mehr verandert (siehé Abb.

Im zweiten Schritt wir das Magnetfeld beriicksichtigt und der polarisierte Strahlungs-
transport durch diese Atmosphéare berechnet (Lineformation). Als Resultat erhalt man
synthetische Fluss- und Polarisationsspektren, die mit der Beobachtung verglichen
werden kénnen. Die Struktur der Sternatmosphére ist somit Losung eines bereits be-
kannten Problems und kann mit Hilfe bereits bestehender ProgrammeéNgrBer

& Dreizler, 1999 berechnet werden. Daher wird die Struktur im folgenden Kapiteln
als reine Eingangsgréf3e behandelt und der Schwerpunkt auf den polarisierten Strah-
lungstransport gelegt.
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6.4.3 Abschéatzung des Fehlers

Erste Abschatzungen des Fehlers, den man bei der Verwendung einer Nullfeldatr
sphére flr die Lineformation macht, wurden schon vor 30 Jahren aufgestellt. D
Autoren gingen von der vereinfachenden Annahme aus, dass die Stof3raten so hi
sind, dass von einer gleichmaRigen Besetzung aller magnetischen Unterniveaus ei
gegebenen Niveaus ausgegangen werden kann. Die Besetzungszahlen selbst ko
jedoch sehr wohl vom LTE abweichen. Dieser Ansatz wird complete dealignmer
genannt.

So hatRees (196pden Einfluss inkoh&renter Streuung flr Absorptionslinien eines
Zweiniveau-Atommodell in einem uniformen Magnetfeld untersucht. Seine Losun
gilt fir den Fall, dass die Aufspaltung grol3 genugh&tes (196Pkam dabei zu dem
Schluss, dass die Besetzungszahlen einer Nullfeldatmosphére sehr nahe an dener
vollstéandig geldsten Problems liegen. In die gleiche Richtung weisen die Ergebni:
se der Untersuchungen von vBomke (1970, Domke & Staude (1973omke &
Staude (1973bundLandi degl'Innocenti (1978

Angesichts der Ungenauigkeiten, die an anderen Stellen in das Modell eingehe
wie z.B. den gebunden-frei Querschnitten, ermutigen diese Ergebnisse sich in eine
ersten Schritt auf die Lineformation auf der Basis von NLTE Nullfeldatmospharen zi
beschranken. In diesem Ansatz bestarkt, wird man nicht zuletzt durch die sehr gut
Ergebnisse, die, basierend auf dieser Annahme, auf dem Gebiet der magnetiscl
Weil3en Zwerge erzielt wurden.



KAPITEL 7

Polarisierter Strahlungstransport in Sternatmospharen

In diesem und den zwei folgenden Kapiteln werden die Gleichung fiir den polari-
sierten Strahlungstransport und die damit verbundenen GréRen eingefiihrt, ein Uber-
blick Gber die verwendeten nummerischen Losungsverfahren gegeben und auf zwei
von ihnen detailliert eingegangen.

7.1 Polarisierte Strahlung — die Stokesparameter

Das von den Sternen kommende Licht ist normalerweise unpolarisiert. Besitzt ein
Stern jedoch ein Magnetfeld, so wird die von der Sternatmosphéare emittierte Strah-
lung vom Magnetfeld polarisiert.

Zur Beschreibung dieser Polarisation kénnen die 8tokes (186pReingefuhrten
Parameter verwendet werden (siehe almtkson 1999Rybicki & Lightman 1979.
Seieng, und &, zwei orthogonale Einheitsvektoren, die zusammen mit dem Vektor
in Ausbreitungsrichtung; ein kartesisches Koordinatensystem bilden, so ergibt sich
der normierte Polarisationsvektrzu:

m(t) = Ex(t)&+ Ey(1)§). (7.1)

Dabei sindEx(t) undEy(t) i.A. komplexe Funktionen, um so eine mégliche Phasen-
verschiebung beriicksichtigen zu kSnn&n({) = Eg, (t) - €Kz @+U); wobeik der
Wellenvektor,w die Kreisfrequenz undy eine Phasenverschiebung des Lichts sind).
Die monochromatischen Stokesparamét€r,U,V, zusammengefasst im Stokesvek-
torl = (1,Q,U,V)T, charakterisieren die Polarisationseigenschaften vollstankég.
zeichnet wie Ublich die Gesamtintensit@tundU charakterisieren die lineare ukd

die zirkulare Polarisation (siehe Abb.1).

| = (B3)+(E}) U =2(Eg,Eyc0sd)

Q=(B3)—(E3)  V =2(EpEqsind) 72

88
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1

Abbildung 7.1: Anschauliche Definition der Stokeskomponenten.

Dabei bedeuten die spitzen Klammern eine zeitliche Mittelung. Die Phasendifferer
0 = & — &y bestimmt den Rotationssinn. Bei $in> 0 handelt es sich um rechtszir-
kular polarisiertes Lichty ist also positiv; fur linkszirkular polarisiertes Licht gt
negativ. Fur vollstandig unpolarisiertes Licht, d=U =V = 0, reicht die Gr6Re

| wieder zur Beschreibung aus. Zwei nitzliche HilfsgroRen stellen der Polarisation:
grad fir linear polarisiertes Licif und der Grad der zirkularen Polarisatiqdar:

/02 L2
r = & fe= \T/ (7.3)

Zum Abschluss sei angemerkt, dass solange weder Faraday-Rotation noch D¢
pelbrechung auftreten, das lokale kartesische Koordinatensystem stets so orient
werden kann, dass die z-Achse in Ausbreitungsrichtung und die x-Achse in der von
Achse und Magnetfeldachse aufgespannten Ebene liegen. Dadurch reicht eine Kc
ponente zur Beschreibung der linearen Polarisati@gnaus. Der Winkel zwischen
Magnetfeldachse und z-Achse wird miibezeichnet.

7.2 Die physikalischen Grof3en und ihre mathematische Notation

Beim polarisierten Strahlungstransport handelt es sich um die Lésung einer via Tief
Stokeskomponenten, Frequenz und Richtungswinkel teilweise gekoppelten Differe
tialgleichung (DGL). Ein guter Teil der zumeist auftretenden Verstandnisschwierig
keiten ist jedoch auf eine eher inkonsistente oder zumindest verwirrende Notatic
zurtckzufuhren.
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Daher ist den eigentlichen Ausfihrungen dieser Abschnitt vorangestellt, um auf
diese notationsbedingten Schwierigkeiten einzugehen.

7.2.1 Die physikalischen Gro3en

e Die geometrische Tiefe t; LAngenskala, die den kirzesten geometrischen Ab-
stand eines Punktes innerhalb der Atmosphére zur Oberflache angibt.

e Die Stokeskomponenten |, Q, U, V, sie sind Funktionen der geometrischen
Tiefe und der Frequenz: | = 1(t,v),Q=Q(t,v),U =U(t,v),V =V(t,v).

e Durch die Zeeman-Aufspaltung der Spektrallinien infolge des Magnetfeldes
muss die Opazitat fur jede Polarisationsrichtung (links-, rechtszirkular, paral-
lel) getrennt berucksichtigt werden (vgl. Kapi®gl x; = 1 (t,v), i =k (t,v),

Kp = Kp(t, V).

o Die Stokesopazitétex), kg, ki, Ky : K = & (1, V), kg = Ko (t, V), ky = & (1, V),
K, = Ky (1, V).

¢ Die magneto-optischen Paramepgt p,: pr = Pr(t, V), pw = pw (L, V).

e Die kontinuierliche &) und die Linienquellfunktion §): & = &(t,v),
S=S(t,v).

Wie im nachsten Kapitel gezeigt wird, ist die Strahlungstransportgleichung (STG)
eine in Stokeskomponenten und der Tiefe gekoppelte DGL. Solange keine Streuung
bericksichtigt wird liegt jedoch keine Kopplung zwischen den einzelnen Frequenz-
punkten oder Winkelrichtungen vor. Die Abhangigkeit der oben aufgefihrten physi-
kalischen GréRRen von der Frequenz wird daher im Folgenden nicht weiter explizit
aufgefihrt.

K (t,v) — K (t) usw.

Die jetzt nur noch von der Tiefeabhangigen physikalischen Gré3en miissen nun fir
eine nummerische Umsetzung des Problems noch diskretisiert werden.

t— 1, und K (t) — K USW.

Das Resultat kann als Vektor der Dimension ND (Zahl der Tiefenpunkte) dargestellt
werden:

Ki1

Ki2

Al

KinD
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Um eine ubersichtlichere Darstellung der Gleichungen zu erhalten werden die vi
Stokeskomponenten |, Q, U und V zum Stokesvektousammengefasst. Es handelt
sich dabei also um einen Vektor der Dimension vier.

I—»

|
Q
U
\%

7.2.2 Die mathematische Notation

Am Beispiel ¥, und [ wird die Schwéche der Vektornotation deutlich. Man lauft Ge-
fahr, Vektoren oder Matrizen unterschiedlicher Dimension in den Gleichungen nict
mehr unterscheiden zu kénnen. Dies gilt insbesondere, da ja gesada noch von
der Tiefe abh&ngt, und daher eigentlich Fpibezeichnet werden mifte.

Aus diesem Grund wurde nachfolgend eine Notation der Gleichung fur den pole
risierten Strahlungstransport entwickelt, die keine Vektor- oder Matrix-Symbole ver
wendet. Stattdessen wird die z.B. in der Relativitatstheorie tbliche Einstein Notatic
verwendet, bei der Gber identische Indizes summiert wird. Ein Beispiel:

L=A-T  wirdgeschriebenals L*=A*.1F  « Bc14]
'=A-Q  wirdgeschriebenals I, =A,-Qq kde[1,ND].

Bei den Matrizen steht der erste Index fir die Zeile, der zweite fur die Spalte. Die Stc
kesindizesx und werden von nun an stets oben und die Tiefenindiagrsdd unten
notiert. Es wird nicht zwischen einer Indexpositidhoderl,, unterschieden. Mathe-
matisch streng genommen muss natrlich zwischen dem Hilbertegtinnd dem
Vektorraum.s#* der linearen Funktionale auf dem Hilbertrau#f unterschieden
werden. In der Physikliteratur werden lineare Funktionale oft als bra-Vektaven
und Hilbertraumvektoren als ket-Vektorém geschrieben. Zugunsten einer klaren
Unterscheidung zwischen Tiefenindizes und Stokesindizes wird hier jedoch dara
verzichtet. Umsomehr muss man sich bei den im Folgenden eingefiihrten Matrize
stets bewusst sein, dass es sich um lineare Operatoren handelt.

7.3 Die Gleichung fur den polarisierten Strahlungstransport — STG

SATZ 7.1 (POLARISIERTESTRAHLUNGSTRANSPORTGLEICHUNG STG)
Basierend auf der Herleitung vattardorp et al. (1976kann die Gleichung fur den
polarisierten Strahlungstransport wie folgt dargestellt werden :

d
ol =St - [Aﬁ‘%ﬁfﬂ 1f = —ToPIP. (7.4)
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DEFINITION 7.1.1

mit ke [1,ND] u=-cosf :Richtungskosinus

a, B e[1,4 t=t, : geometrische Tiefenskala
Iy
a_ | Qx
I = U, (7.5)
Vi
Kk, 0 0 0 0 kg, 0 &Ky
wp _ paf . pofp_ |0 K O O Kge 0 0 O
ATZATTAT =10 0 Kk, o T]0" o0 o o] 9
0 0 0 xy ke O 0 0
0 0 0 0
0 0 —p 0
FoP — Rk 7.7
k 0 pre O —pwy (7.7)
10 0 pwy 0
[ S+ (K — 1)
K
= ngk
SH K . (7.8)
L Kvik S

DEFINITION 7.1.2 Bei K, k5 undi;, handelt es sich um die in Abschnitt6 einge-
fuhrten Stokesopazitate§, beschreibt die Quellfunktion des Kontinuums ufdlie
Linienquellfunktion. Die einfachste Annahme besteht in der Verwendung der Planck-
funktion B (sog. striktes Lokales Thermodynamisches Gleichgewicht, LTE).

DEFINITION 7.1.3 Die MatrixAl‘fﬁ wird als verallgemeinerte Absorptionsmatrix be-
zeichnet. Sie setzt sich aus einem Absorptions- und einem Dispersionsanteil zusam-
men.Fk“ﬁ ist die Faraday- oder anomale Dispersions-Matrix und§jehandelt es

sich um den Quellvektoﬂ.’ko‘ﬁ ist die Transportmatrix.

ANMERKUNG 7.1.1 Die obige Darstellung macht die explizite Kopplung der Stoke-
sparameter in der polarisierten Strahlungstransportgleichung deutlich.
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ANMERKUNG 7.1.2 Bei den vorherigen Definitionen fallt auf, dass die Opaaitsit
scheinbar nicht definiert bzw. 0 ist. Dies kann durch eine geeignete Wahl des lok
len Koordinatensystems stets erreicht werden. Diese Form der polarisierten Stre
lungstransportgleichung gilt unter der Voraussetzéing 0, d.h. dass die Projektion
der Magnetfeldachse auf den Hintergrund und die x-Achse zusammenfallen (sie
Abb. 11.3.

ANMERKUNG 7.1.3 Im Grenzfall eines verschwindenden Magnetfeldes gilt:
K=K A Ko =Ky = 0
Pr= Pw =0.

Die Gleichung fir den polarisierten Strahlungstransport geht dann in die i
Abschnitt6.2.3hergeleitete Strahlungstransportgleichudg4{) tber.

SATZ 7.2 (VERALLGEMEINERUNG FUR¢® # 0)

Ein Winkel ¢ # 0 entspricht einer Rotation des Koordinatensystemguwmnd hat so-

mit nur Auswirkung auf die Werte von Stokes-Q und V. Die Losung des Strahlungs
transports muss also noch in das globale Koordinatensystem transformiert werd
(Martin & Wickramasinghe, 1979b

I 1 0 0 0 I

Q| _|0 cos -—sin2¢ 0O |Q (7.9)
Ul |0 sin2p cos2p 0| |U|"- '
4 0 0 0 1 |V

7.4 Die Unno-Ldsung

SaTz 7.3 (DIE UNNO-LOSUNG)
Unno (1956 hat eine geschlossene Losung der Transportgleichung unter folgende
Annahmen abgeleitet:

1. Die Absorptionskoeffizientes, Ko undz, sind unabhangig von der optischen
Tiefe 7, d.h. also konstant. (Die Frequenzabh&ngigkeit bleibt natirlich erhal
ten.)

2. Die magneto-optischen Paramepgrund p,y, sind vernachléssigbar.
3. Die Quellfunktion S ist eine lineare Funktion der optischen Tiefe.

B=By(1+p1) Milne-Eddington-N&aherung (7.10)
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4. Thomsonstreuung wird nicht berticksichtigt € 0).
5.1 = Bfirt— o,

Unter diesen Voraussetzungen bildet die Strahlungstransportgleichung ein lineares
Gleichungssystem mit konstanten Koeffizienten. Die Vernachlassigung der magneto-
optischen Parameter erlaubt stets eine Wahl des Koordinatensystems, in dem U zu
Null wird. Die Losung am innersten Tiefenpunkt lautet:

Bux
Iy =By 1+ H5—5"=)
SRDRE

, (7.11)

SATZ 7.4 (ERWEITERTEUNNO-LOSUNG)
Die Unno-L6sung wurde dann noch auf den Fall mit magneto-optischen Parametern
von Martin & Wickramasinghe (1979arweitert:

1ByB
i
K- Kiw KiR
K,
Q
Q =2l —By)
Vo Y0 (7.12)
Ky PKop
UU_<_KV ” >(IU_BO)
W IR

DEFINITION 7.4.1

: p
mit ’<|W:’<|+%7 K|R:’<|+?T—P2K|Wa

_ PrPw
Ki Kiw

(7.13)
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ANMERKUNG 7.4.1 Ausgehend von dieser Unno-Ldsung fir eine grofRe optische
Tiefe T habenMartin & Wickramasinghe (1979ain Verfahren vorgestellt, das eine
schrittweise Berechnung des Stokesvektor von Tiefenpunkt zu Tiefenpunkt von inne
nach auf3en erlaubt. Nahere Einzelheiten finden sich in den ArbeiteMadm &
Wickramasinghe (1979aind Jordan (1988

ANMERKUNG 7.4.2 In Gl. 6.32ist die Quellfunktion als das Verhéltnis von Emissi-
on zu Absorption definiert worden. Die Anwesenheit eines Magnetfeldes verursact
wie beschrieben, eine anisotrope Richtungscharakteristik von Emission und Absor
tion. Die Verwendung der skalaren Planckfunktion zur Beschreibung des Quotiente
unter Annahme des thermodynamischen Gleichgewichts, ist hier nur unter der A
nahme gerechtfertigt, dass beide dieselbe Richtungscharakteristik aufweisen.

7.5 LoOsungsverfahren fur die STG

Im Rahmen dieser Arbeit werden vier verschiedene Losungsverfahren verwendet:

1. Das ALl-Verfahrenvon Takeda (199) (accelerated lambda iteration — ALI)
(siehe KapiteB). Dieses lIterationsverfahren kann als einziges neben der wat
ren Absorption auch die Streuung mit berticksichtigen.

2. Die Matrixexponentialldsungst ein direkter, analytischer Weg zur Lésung der
Transportgleichung, der vadittmann (199%vorgeschlagen wurde (MATEXP)
(siehe KapiteBb).

3. Die erweiterte Unno-Losungon Martin & Wickramasinghe (19794M&W)
(siehe Abschnitt.4).

4. Das Naherungsverfahren mit den verallgemeinerten Stokesparametel
(APPROX). Dieses analytische Verfahren berechnet die Stokesparameter Uik
die Normalmoden in der Naherung fir hohe Faraday-Rotationen. Eine Darste
lung des Verfahrens findet sich 8thmidt (1997.

Die beiden fiir diese Arbeit wichtigsten Verfahren sind erstens die ALI Methode, d
sie als einzige auch die Streuung mit bertcksichtigen kann und zudem ,nummeris
saubere® Spektren liefert. Da die ALI-Methode jedoch sehr langsam ist, wird fur di
Berechnung der Modellspektren momentan das MATEXP Verfahren herangezoger

Die M&W und APPROX Methode dienen lediglich zur Kontrolle der Implementa-
tion und der Abschatzung der Geschwindigkeit und der Abweichung der unterschie
lich gewonnenen Ergebnisse untereinander (siehe Kdditel
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Generell kann gesagt werden, dass das ALI-Verfahren die langsamste aber zugleich
die stabilste Methode darstellt. Die Losungsmethode nach M&W sowie die APPROX
Methode wurden unter den beschriebenen vereinfachenden Annahmen entwickelt.
Entsprechend kann es zu z.T. recht deutlichen Fehlern kommen, wenn diese Annah-
men nicht mehr erfillt sind. Insbesondere bei den von mir berechneten Neutronen-
sternmodellen mit Magnetfeldern groRer ald0° GauR erwiesen sich diese beiden
Methoden als nummerisch instabil.



KAPITEL 8

Das ALI Verfahren

8.1 Die formale Entkoppelung der STG

SATZ 8.1 (DIE FORMAL ENTKOPPELTESTG, FE-STG)
Die explizite Kopplung der Stokeskomponenten @idan der STG {.4) lasst sich
formal durch die Einfiihrung der verallgemeinerten Quellfunki@f und der Di-

spersionsmatrile‘ﬁ aufheben:

d
gk = -Qc (8.1)
DEFINITION 8.1.1
Hierbei sind:  dr — —%dt 8.2)
Qf =By —MF|f (8.3)
1
BY = — & (8.4)
Kik
0 Ky O Kyk
meb— L |k O —Pmc O | (8.5)

k Kk | O Pre 0 —pwk
Kk 0 Pw 0

BEWEIS8.1.1 Der Beweis ergibt sich durch kurze Umformung der STG unter Ver-
wendung der aufgefiihrten Definitionen:

d
ol =S - [Agﬁﬂ:kaﬁ} 1p

= AP AP R

97
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1
= KB — Ky [Sa’ﬁ"'_ (dAgB'*'Fk(Xﬁ)} If

Kik
Hu d o o o af B
— =B/ M P
K dt © kKM
d
&If‘:lf‘—Qﬁ‘. =

ANMERKUNG 8.1.1 Die formal entkoppelte STG besteht aus vier formal unabhén-
gigen Differentialgleichung. Die Stokesparamdtésind nun nur noch implizit Gber
Gl. 8.1gekoppelt.

ANMERKUNG 8.1.2 Der Ubergang vom Differentialt zudt bedeutet zugleich einen
Wechsel von einer geometrischen Tiefenskala zu einer optischen Tiefenskala, der sog.
t-Skala. Sie ergibt sich aus.@) zu:
1 (k94 d-1
7,=0 Tk:Tk71+*7( : ! ) (et q)- (8.6)

u 2
In praxi ist jedoch nicht eine geometrische Tiefenskafait [t}=cm gegeben, sondern
eine Saulendichten, mit [m] =g/cn? sowie eine Massendichie, mit [p] =g/cn®.
Dies fihrt zu:

m— M

(t—t_ 1) = oip 2 (8.7)

8.2 Die kontinuierliche Lésung der formal entkoppelten STG

SATZ 8.2 (KONTINUIERLICHE LOSUNG DERFE-STG)
Die kontinuierliche L6sung der formal entkoppelten STG lautet:
T

1%(7) = 1%(gyp) - & (oD 4 [ "0 Q¥%(x)e”*Ddx (8.8)

X=T

BEWwWEIS 8.2.1 Die formal entkoppelte STG stellt eine inhomogene lineare, d.h. qua-
silineare DGL erster Ordnung dar. Die verallgemeinerte Quellfunk@gnist die
Differenz stetiger Funktionen, d.h. der Quellfunktion und der mit der Dispersions-
matrix modifizierten Intensitat, und somit selbst stetig. Die Standardvoraussetzungen
sind also erfullt und der Beweis kann der Literatur enthnommen werdenKiséher

& Kaul, 1990. a
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8.3 Exkurs: Nummerische Integration mit der Trapezregel

AUFGABE 8.3 (NUMMERISCHE INTEGRATION MIT TRAPEZREGEL
Gegeben sei das Integral:

b
|:/’mmmmdx (8.9)
a
Gesucht sind die Integrationsgewichitg undw,, so dass
I =wyf(a)+w,f(b). (8.10)
[a,b] : Teilintervall f(x) : zu integrierende Funktion

obei
Wobe! g(x) : Gewichtsfunktion  f(a), f(b) : gegeben

LOsSUNG8.3.1 Die zu integrierende Funktion kann folgendermaf3en dargestellt wer
den:

f(x) = 5 +r- 5
9(x) = g°(r) +g°(r)
1 A (8.11)
¢°(r) = 5 (g(m+51) +g(m=51))
1 A
(0] I _ _ -
¢°(r) = 5 (g(m+51) —g(m—51))
SATZ 8.4
Die Integrationsgewichte fiir die Gewichtsfunktigfx) = e * lauten:

b—a (8.12)
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BEWEIS8.4.1

1
G:/ }(e_m_ngre—ergr) dr:}e‘”\(fe‘%Jre%)
02 A
2

11 A A 1 A A A
H= [ Zr.(e™2f _gms3r =ZegM|_e2z2_Ze2—_e24¢2
/Ozr(e e )dr Ae <e Ae ez 4 e)
A _ aa 1 —b —a
A E(G H)=¢ +b a(e —e)
A 1
5(G+H)=— 2 _eP). O
2(G+ )=—€e" +b a(e e )

8.4 Die diskretisierte Lésung der formal entkoppelten STG

SATZ 8.5 (DISKRETISIERTELOSUNG DERFE-STG)
Die diskretisierte Lésung der formal entkoppelten STG lautet:

¢ =N q- Q5 (8.13)
DEFINITION 8.5.1
0 furd < Kk,
. A e% - Wa|[k,k+1] fird =k,
mi kd =  e%. Wa|[d,d+1] +Wb|[d71,d]) furk <d < ND,
&% (Wpg_g.q +€%0) fiir d = ND.
_ 1 _ _
Welaary = €T e
und
1
Wplig_1.q = —€ 4+ ﬁ(e_fd‘l —e ).

ANMERKUNG 8.5.1 A\, 4 wir als A-Matrix bezeichnet und ist eine konkrete Darstel-
lung des abstrakten Losungsoperators einer diskretisierten inhomogenen DGL.

ANMERKUNG 8.5.2 Zu beachten ist, dass die vier formal unabhangigen Differenti-
algleichungen durch ein und denselben Losungsopefat@ost werden.
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BEwEIS8.5.1 Durch Diskretisierung der Losung der kontinuierlichen DGL erhélt
man die Losung der diskretisierten DGL. Im Folgenden muss also noch gezeigt we
den, dass eine Diskretisierung der Losuhg in der behaupteten Weise dargestellt
werden kann.

Die optische Tiefenskala wird in ND Tiefenpunkte diskretisiertr(k) — 7, und
das Integral wird durch eine Summe ersetzt:

ND
|If‘ = II%D .e (o) + ;ngt e (%) Wy

Eine geschickte Wahl der Integrationsgewichte ist nun entscheidend, um eine numn
risch mdglichst exakte und stabile Losung zu erhalten. Eine Anwendung der Trape
regel auf den Integrande{ - e " ist daher ungeeignet. Die Trapezregel ist jedoch
dann ausreichend genau, wenn man die e-Funktion als Gewichtsfunktion im Sin
von Abschnitt8.3 versteht. Man spricht dann von einer stiickweise linearen Approxi-
mation vonQy-.
Ubertragt man die Uberlegungen von Abschgits und verallgemeinert sie auf

eine Diskretisierung in ND Teilintervalle, so fuhrt dies zu folgender Summe:

1Y =e-QRp-e ™D +Wa|[klk+1] I Jer‘[ND—l,ND] Qo
ND-1
+ Z (Walig g1 T Wolg_10) Q)
d=Fr1

Diese Summe lasst sich also in der behaupteten einfachen Form darstellen und
Gewichte ergeben sich aus Satz. O

ANMERKUNG 8.5.3 Fir einen zur Oberflache hin gerichteten Strahtx{ 0) ist A
also als obere Dreiecksmatrix gegeben. Abseits der Rechnung leuchtet dies auch
mittelbar ein, denn die verallgemeinerte Quellfunkt(@ wird fiir einen gegebenen
Tiefenpunkt k vom innersten Tiefenpunkt bis zu eben dieser Tiefe aufintegriert.

8.5 Die Randwertbedingungen

Um schlief3lich zu einer Lésung zu gelangen, missen noch die Randwertbedingung
angegeben werden. Im einfachsten Fall geht man davon aus, dass die auf die S
noberflache eingestrahlte Leistung Null ist. Als Randbedingung am untersten Ti
fenpunkt kommt fiir die Intensitdg(v) = B(v) mit der Temperatur des innersten
Tiefenpunkts zum Einsatz. Desweiteren wird davon ausgegangen, dass am unters
Tiefenpunkt unpolarisiertes Licht eingestrahlt Wirge/“(v) =0).
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8.6 Die Lambda-Ilteration

Mit Hilfe der diskretisierten Losung der STG und den Randwertbedingungen kann
nun ein konkretes Lésungsschema fur den polarisierten Strahlungstransport entwickelt
werden. Ein naheliegender Ansatz ist ein iteratives Losungsverfahren. Da man die zur
Berechnung vorQ? eigentlich notwendige Intensitéf natirlich noch nicht kennt,
beginnt man mit einer Startnaheruifg, . .

l,=B,Q =V, =V, =0. (8.14)

Mit dieser Startnaherung kann zunachg? (FS — formal solution) und dann ein
verbesserteg gl berechnet werden. Beide Werte stellen also nur eine Naherung
der tatsachlichen Losung dar. Diese Iteration muss nun sooft wiederholt werden, bis
eine zufriedenstellende Konvergenz erreicht wird. Dieses Verfahren wird Lambda-
Iteration (LI) genannt.

Mit Al,¥ wird der Fehler bezeichnet, den man im aktuellen Iterationsschritt macht:

DI = (17 —£51%) = Ag- (QF —£sQS). (8.15)

8.7 Die beschleunigte Lambda-Iteration

Vorteil der formalen Entkoppelung der STG (siehe AbscHhit} ist die vergleichs-
weise einfache Losbarkeit der resultierenden entkoppelten Differentialgleichungen.
Dadurch sind aber die einzelnen Stokeskomponenten eben auch nur noch lose mit-
einander gekoppelt. Dies hat zur Folge, dass z.B. eine Anderung von Stokes V am
innersten Tiefenpunkt sich nur im Laufe sehr vieler Iterationen bei allen anderen
Stokeskomponenten und Tiefen bemerkbar macht. Die Riickkopplungsreaktion des
Systems bedarf ebenfalls entsprechend viel Zeit. Ziel ist es daher ein Verfahren zu
entwickeln, das diese Nachteile abmildert, ohne die Vorteile aufzuheben.

Dies war Ausgangspunkt fur eine sehr viel leistungstéarkere Methode, die von
Cannon (1978auf der Basis der Operatorstorungstechniken entwickelt wurde, die
Methode der gendherten Lambda-Operatoren.

A=A+ (A=A, (8.16)

wobei A* ein geeignet gewahlter, gendaherfetOperator sein soll. Vorscharmer
(1981 wurde diese Methode fir das Gebiet der magnetfeldfreien NLTE Atmospha-
ren erweitert und im Laufe der Zeit villerner & Husfeld (198bundWerner (198%,
Werner (1987h Werner (1988immer weiter verfeinerfTakeda (199)libertrug dann
diesen Ansatz auf das Problem des polarisierten Strahlungstransports.
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AUFGABE 8.6 (ZIEL DES ALI V ERFAHRENS
Ziel des ALI Verfahrens ist es, nach jedem Iterationsschritt eine Korrektur zu berect
nen, die den Fehlekl? teilweise kompensiert.

LOSUNG8.6.1 Dieses Ziel kann durch folgenden Ansatz erreicht werden:
I =rs I + Ao (QF —£sQd) - (8.17)

Die Wahl des\*-Operators ist entscheidend fur eine schnelle und sichere Konver
genz. Er muss die entscheidenden Eigenschaften des exekdperators haben und
trotzdem leicht zu invertieren sein. Die zwei Wichtigsten sind:

¢ Der diagonaleN*-Operator Werner & Husfeld, 198penthalt am besten die
Diagonale des exakteh-Operators Qlson et al., 1986 Bei dieser Wahl wer-
den die einzelnen Tiefen voneinander entkoppelt, so dass die Berechnung k
nen Aufwand erfordert.

¢ Der bidiagonalé\*-Operator enthalt die Haupt- und die erste obere Nebendia:
gonale des exaktefi-Operators. Hier koppelt man die aktuelle Tiefenschicht
an darunterliegende Nachbarschichten. Dadurch kommt der nicht-lokale Ch
rakter des Strahlungsfeldes mehr zur Geltung.

e Der tridiagonaleN*-Operator enthalt die Haupt- und die ersten Nebendiago-
nalen des exaktefi-Operators. Da die fur den Fall ohne Streuung in S$afz
hergeleitete\-Matrix obere Dreiecksform besitzt, ist dies&f-Operator mit
dem bidiagonalen identisch.

Da die exakteN-Matrix die Ausbreitung einzelner Strahlungspulse Uber alle Tie-
fenpunkte beschreib@ proportional zur Zahl der emittierten Photonen ist und die-
se Uberwiegend in den umliegenden Tiefenschichten absorbiert werden, entsprecl
diese/A*-Operatoren, gerade fir grof3e optische Tiefen, in denen die LI versagt se
gut den gestellten physikalischen Anforderungen.

SATZ 8.7 (AQUIVALENTE FORMULIERUNG DESALI V ERFAHRENS
Wahlt man die\*-Matrix zu (5, 4 - Kronecker Delta):

Ned = (8ar1 8+ a1) Na s (8.18)
so lasst sich GIB.17als einfaches Gleichungssystem darstellen:

LY =— aﬁ|£71+ Bg[ﬂf ,Cgﬁ|£+1_ (8.19)
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DEFINITION 8.7.1

Al((zﬁ = _Ak,k—l . Ml?,ﬁl L|(<Z = Fslg - /\k7k_1 . (FSQ?—l - Blkx—l)
Bgﬁ = N -Maﬁ +6oc.ﬁ _Ak,k (rsQC —B¢ ) (8.20)
Cgﬁ = Ngst Mlixfl ~ Mk (psQica = Bicsa)-

BEWwWEIS 8.7.1 Der Beweis ergibt sich durch Einsetzen der tridiagon&&iMatrix
und einigen leichten algebraischen Umformungen:

I = peld + Ak - (QF —¢sQF)

= rslk M1 (A1 —rsQia)
A (K —rs Q)
N (A —rs Qi)

N 1 B =MIPIE ) = E &= A1 rsQfa
*/\k,k (By *Maﬁ Hf ) *Ak,k FsQk
— N1 (Bia — M€f1|£+l) —Nekrr FsQrt
I+ Ay MZPIE = rsliir Mk 1(rsQie1 —Biy)
N M PP Nk (kX —B¢ )
+Ak,k+lMgf1|IE+l ~MNekr1(FsQiis — Bira)-

Sortieren nach? ,, IX und I, ; sowie Anwendung der GB.17 liefert nun die Be-
hauptung. O

AUFGABE 8.8 (LOSUNG DESGLEICHUNGSSYSTEM9
Gesucht ist die Losunkf* des Gleichungssysterssl9unter Beriicksichtigung der in
Abschnitt8.4 hergeleiteter\-Matrix.

LOSUNG8.8.1 (LOSUNG FUR EINEN BIDIAGONALENA*-OPERATOR) Wie schon
in Anmerk.8.5.3festgestellt ist\ eine obere Dreiecksmatrix. Damit ist abkﬁﬁ =0
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Abbildung 8.1: Typisches tiefenabhangiges Konvergenzverhalten von Stokes | und Q beim Al
Verfahren

gemaf 8.20. Die Losung von §.19 kann man daher durch Iteration vom inner-
sten (ND) zum auf3ersten Tiefenpunkt erhalten. Ausgangspunkt ist hierbei die inne
Randbedingung:

II%ID = B(TND)
1234 =0 (8.21)
I¢ =Bl + 1),

LOSUNG8.8.2 (LOSUNG FUR EINEN DIAGONALENA*-OPERATOR) NebenAl‘Zﬁ ist
hier auchC*# = 0.

I¢ = (B*)~1.18 . (8.22)

8.7.1 Das Konvergenzverhalten der ALI Methode

Die ALI Methode konvergiert in den meisten Fallen in 12 (Kontinuum) bis 20 (Li-
nienkern) Iterationsschritten. Das typische, auch von der Tiefe abhangige Konve
genzverhalten ist in Abl8.1 und Abb.8.2 dargestellt. Dabei wird eine Losung als
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Abbildung 8.2: Relative Korrekturen der einzelnen Stokeskomponenten im Zuge einer ALI
Konvergenz; a)l, — 1, |/ 0) [Q — Q_4|/I[ ©) Uy = Uy 4|/l d) [M¢ = Vie_11/[1i |- Auf-

fallend sind die starken Korrekturen in den Stokeskomponenten der linearen Polarisation (Q,
U). Dies begriindet sich dadurch, dass diese beiden Komponenten sich lediglich um eine Pha-
senverschiebung von 9@nterscheiden und tiber die Faraday-MalFQ’S(3 bei der ALl Iteration
gekoppelt sind.

konvergent angesehen, wenn fir alle Tiefen und Stokeskomponenten in drei aufein-
anderfolgenden Iterationsschritten jeweils folgendes Kriterium erfllt ist:

“Iixneu_ Ilixalt| —3
=t <10°°. (8.23)
Iftneu




KAPITEL 9

Die Matrixexponentialldsung

Ausgangspunkt der Matrixexponentialldsung ist die Annahme, dass die Transpo
matrix T unabhangig von der Tiefe ist. Da aber die Tiefenabhéngigkeit der Opazitate
ein wichtiges Merkmal dieser Atmosphéren ist erscheint dieses Verfahren zunacl
ganzlich ungeeignet fir die Berechnung realistischer Sternatmospharenmodelle
sein. Um es dennoch anwenden zu kénnen, wird die Atmosphéare in ND Tiefenschic
ten diskretisiert. Zwischen zwei aufeinanderfolgende Tiefenschichten &ndern sich c
Opazitaten nur wenig und wird bei der Matrixexponentialmethode als konstant ang
nommen. Ausgehend von dem inneren Rand der Atmosphére, der durch die Rand
dingung vorgegeben ist, kann nun die Strahlung von Tiefenpunkt zu Tiefenpunkt m
Hilfe der Matrixexponentialmethode propagiert werden.

9.1 Darstellung des Verfahrens

Zur klareren Darstellung dieses Verfahrens muss die Darstellung gewechselt werd
Vierervektoren und -matrizen werden in diesem Kapitel mit Vektdyr-bgw. Ma-
trixsymbolen Q° = Transportmatrix) dargestellt. Der Grund fir diesen Darstellungs-
wechsel ist die Vermeidung von mehrdeutigen Ausdriicken dee’ft. Der alten
Darstellung kann nicht zweifelsfrei entnommen werden, ob hier ein einzelner Skal:
oder eine gesamte Matrix im Exponenten steht.

DEFINITION 9.1 (DIE STGIN VEKTORNOTATION)

(9.1)

107
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SATZ 9.2 (LOSUNG DERSTGFUR KONSTANTE TRANSPORTMATRIZEN)

Dieses inhomogene System von gewohnlichen Differentialgleichungen hat eine ein-
fache Losung unter der Bedingung, dass die Transportméti®nstant, also tie-
fenunabhéngig ist (Beweis sielréscher & Kaul, 1998 Diese Voraussetzung wird
zwischen zwei Tiefenpunkten als erfillt betrachtet:

o —

= N T = .
(7) = e T (o9 o + / e Tis-0) §o)ds (9.3)
T

r

DEFINITION 9.2.1 (DE MATRIXEXPONENTIALFUNKTION)

A o t" AN
A=y A" (9.4)
LHn!

9.2 Die Matrixexponentialfunktion

Da das Intervall0, 7 5] kompakt ist, konvergiert diese Reihe gleichméaffs¢her

& Kaul, 1998. Mit Hilfe des Minimalpolynoms des linearen Operators A, das auf
den Eigenwerten von A basiert, kann eine Zerlegung der Matrixexponentialfunktion
&4 in eine endliche Summe gefunden werden. Der groRRe Vorteil dieser Darstellung
liegt darin, dass die Matrixexponentialfunktion auf die Multiplikation von wenigen
und einfachen Matrizen zurtickgefuhrt werden kann.

SaTZ 9.3A(ENDLICHE ZERLEGUNG DERMATRIXEXPONENTIALFUNKTION)

Fur A= T wurde diese Zerlegung vdrandi degl'Innocenti (198yangegeben und
von Dittmann (199% in eine fir unsere Zwecke geeignetere Darstellung transfor-
miert:

e’ = ¥ e (oM (9.5)
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mit  co(7) =€7 iyz - ( x?coshyt)— y?cosH{xt))
—efiT. 1 . sz i ,yiz i
cy(t)=e @ ¥ (3 sinhiyz) 3 sinh(xa) o6
cz(r):e"lf~m-( coshixt)— coshyr))
c5(7) :eklf«flyz-( )—1(sinh(xr)— %sinh(yr)).

DEeFINITION 9.3.1 Die einzelnen Koeffizienten sind dab& £ Einheitsmatrix):

M=T-xE (9.7)
1 2 2 2 4 2
X=3 2(ks+p3) P3:\/K5+4(KQPW+KVPT) ©.8)
2 .
y=3\22-p3)  x5=/kE+ K~ pE- P}

ANMERKUNG 9.3.1 Die Eigenwerte der Transportmatrix berechnen sich zu:
M=K+X L=K—-X Aa=K+Y A=K V. (9.9)
ANMERKUNG 9.4 (RECHENREGELN FUR DIEMATRIXEXPONENTIALFUNKTION)

Fir konstante und nichtsingulare Matriz&mund B gelten die aus dem skalaren Fall
bekannten Beziehungen. Mif wird der KommutatofA, B] = AB — BA bezeichnet.

eAr eBr A+B
/eAsds— _Ad
[A,B] = [-AB] =0.

9.3 Der Unno-Ansatz

Unno (1956 gab eine L6sung der Transportgleichung fiir den Fall an, dass die Quel
funktion linear mit der optischen Tiefe variiert, also:

S(1) = (a+B1)-1=(a+p7) (9.10)

OO
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SATZ 9.5 (DER UNNO ANSATZ ZUR LOSUNG DERSTGFUR KONSTANTE'IA')
Das IntegraP.3berechnet sich fir eine in der Tiefe lineare Quellfunktion zu:

—

Iz )_efTTND 9 Typ — e (o) (S(TND)+[3T 11)

S +pTH).

(9.11)

BEWEIS9.5.1

+ (BT 2[e T (~Tryp— 1)+ (Tt+ 1))

T oo=?) Iy — e T oD T Yo+ Bryp+ BT 1T

e
+T Ha+Br+pT HL O

DEFINITION 9.5.1 Fir die soeben hergeleitete Lésung wird noch die Inverse der
Transportmatrix bendétigt. Wie die Matrixexponentialfunktion ergibt sich die Inverse
aus den Eigenwerten und wurBétmann (199% entnommen:

LM (9.12)

mit
d, = & (k2 — K2 d, =K
o |2(| . 5) b =K (9.13)
dy = K5 — K d;=1

D =244y Ay Ay = K7 (K — KE) — (Kgpw + Ky PR)>-
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9.4 Grenzfalle

Fir konkrete Rechnungen ist es wichtig, folgende drei Grenzfalle fur die magnetc

optische Parameter (MOP) néher zu betrachten (S&hmann, 1995chmidt, 199Y:

9.4.1 Verschwindende magneto-optische Parameter
SATZ 9.6 (DIE KOEFFIZIENTENG; IM FALLE VON py = py = 0)

1
co=¢€""° c, = e"lfF (cosh(ks7) — 1)
15 1 (9.14)
01: K|TT C3: K|TK—52 (?55"““(1(57)_’[)
BEWEIS9.6.1 Fir pr = pw = 0 &ndern sich die Koeffizienten zu:
X=Kg
. sinh(yt) (9.15)
=0=,/Kk2+ K2 lim————= =r1.
y K5+ Ky il T
Einsetzen der neuen Koeffizienten liefert die Behauptung. O

9.4.2 Mit magneto-optischen Parametern

Fir den Fall mit magneto-optischen Parameterm)isb K‘52 (siehe GI1.9.6) und der
Radikant von y wird negativ und y selbst ist eine komplexe Zahl.

Satz 9.7 (DE KOEFFIZIENTENCi MIT REIN REALWERTIGEN ARGUMENTEN)

Fir den Fall nicht verschwindender magneto-optischer Parameter kénnen die Ko
fizientenc; der Matrixexponentialfunktion mit rein realwertigen Argumenten darge-

stellt werden:

co(T) = €M7 )(27122 -(X2cogzt) + Zcogzr))
e 1 2 zZ
c (1) =¢€" -XZ—Jlrzz-(X?sm(zr) +;smh(x*c)) 9.16)
C,(1) = Klf-m~( coshxt)— cogzr))
Cy(1) =€N". )(2—122 ( )—1(sinh(xr) - %sin(zr)).
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DEFINITION 9.7.1 Separation von y in einen Real- und einen Imaginarteil:

. 1
y=iz 2= 3 2(p2 —K2). (9.17)

BEWEIS9.7.1 Das Einsetzen der folgenden RelationerBird) ergibt die obige Dar-
stellung.

coshizt) =cogzr)  sinh(izt) =isin(zt) i2=-1. O

9.4.3 Sehr hohe magneto-optische Parameter

SATZ 9.8 (DIE KOEFFIZIENTENC, IM GRENZWERT HOHERMOPS)

Sind die magneto-optischen Parameter sehr viel gro3er als die Absorptionskoeffizi-
enten, vereinfachen sich die Koeffizientgrmer Matrixexponentialfunktion zu:

Co(T) = €47 Cy(7) =€N". X—lz - (cosh(xz) — 1)
T (9.18)
c(r)=¢€""1 c3(1):e"lr~?~(;(sinf‘(xr)fr)).

BEWEIS 9.8.1 Einsetzen der Limites fix undy fir sehr groReg undp,, liefert die
Behauptung:

k2 O p*
P?%:\/Ké+4(KQPW+KVPr)2%\/Ké: 3
lim x= x5
p/K—00
lim z=0
p/K‘~>oc
. sin
ImM:r. O

y~> 0 y
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KAPITEL 10

Das aktuelle wissenschaftliche Umfeld

Im ersten Teil dieses Kapitels wird das aktuelle Umfeld von der Seite der Beok
achtungen her betrachtet und einige der vielversprechendsten Neutronensterne au
fuhrt, in deren Spektrum eine thermische Komponente detektiert wurde. Der zwei
Teil gibt einen Einblick in die verschiedenen in der Literatur zu findenden Modelle
zur Berechnung synthetischer Neutronensternspektren.

Im nachsten Kapitel wird dann naher auf das in dieser Arbeit verwendete Mode
fur Neutronensterne und auf die Umsetzung in ein Computermodell eingegange
Zum AbschluR werden exemplarisch einige synthetische Spektren fir einen weit:
Parameterbereich gezeigt und diskutiert.

10.1 Thermische Komponenten in beobachteten Spektren

Von der Beobachtungsseite her ist es in den letzten Jahren moglich geworden, th
mische Strahlung von Neutronensternen zu beobachten. So Babker & Trimper
(1997 z.B. in ROSAT und ASCA Beobachtungen der Pulsare PSR 0656+14, Gemir
ga, PSR 105552 und wahrscheinlich auch Vela thermische Komponenten feststelle
kénnen. Das optische Gegenstiick von Geminga konnte zwar gefunden wedadlen (
pern & Tytler, 1988, allerdings sprechen HST- und Keck-Beobachtungen dafir, das
das thermische Spektrum von einer sehr breiten Zyklotron-Emissionslinie Uberlage
wird (Martin et al. 1998 Mignani et al. 1998p

Der Millisekundenpulsar PSR J0434715 zeigt in seinem Spektrum ebenfalls
eine thermische Komponente. Dank seines relativ geringen Magnetilds3(x
10° GauR) konntenPavlov & Zavlin (1997 und Zavlin & Pavlov (1998 sog.
Schwachfeld-Atmosphéaren (siehe Abschiiit2.) fur ihre Analyse verwenden.

Der Nachweis von rein thermischen Spektren gelang ersthsalov et al. (1996a
bei zwei alten Pulsaren PSR B1929+09 und PSR 0950+08 mit Hilfe des HST.

Ein weiterer interessanter Kandidat ist der isolierte Neutronenstert
RXJ 1856.5-3754. Er wurde vorWalter et al. (199% als der hellste und wahr-
scheinlich nachsteK@plan et al., 200RINS Kandidat entdeckt. Das sehr schwa-
che (n, ~ 25,6™) optische Gegenstiick von RXJ 18563754 konnte vorWalter

115
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& Matthews (1997 entdeckt werden. Es ist jedoch nach wie vor unklar, ob es sich
um einen radio-leisen Pulsar oder um einen durch Akkretion aufgeheizten alten Neu-
tronenstern handelt. Ein ganze Reihe von Untersuchungen beschéaftigen sich mit des-
sen ROSAT-PSPC(Walter et al. 1996Campana et al. 1997Chandrad (Burwitz

etal., 200}, (Drake et al., 200 EUVE® (Pons et al., 200und VLT* Spektrenyan
Kerkwijk & Kulkarni 2001g van Kerkwijk & Kulkarni 20015).

Kurz vor Abschluss dieser Arbeit wurde nun zum erstenmal 8anwal et al.
(2002 ein Chandra Spektrum des isolierten Neutronensterns 1E 128209 verof-
fentlicht (Abb.10.1), in dem, nach Meinung der Autoren, zwei Helium-Absorptions-
linen bei einer Magnetfeldstarke v@w 1,5 x 10 GauR nachgewiesen werden kén-
nen. In den bis dahin verfligbaren Spektren der Réntgensatelliten ROSAT und ASCA
von 1E 1207.4-5209 konnten diese Linien noch nicht detektiert werddargghetti
et al. 1996 Vasisht et al. 1997Zavlin et al. 1993 Dieser Fortschritt verstarkt die
Hoffnung, dass mit dieser neuen Generation von Teleskopen tatséchlich der erhoffte
Durchbruch in der Beobachtung und Analyse von thermischen Neutronensternspek-
tren erzielt werden kann.

10.2 Modelle fur Neutronensternatmospharen

10.2.1 Der Stern als schwarzer Korper

Der einfachste Ansatz ist die Behandlung einer Neutronensternatmosphére als schwar-
zer Korper. Derartige Analysen sind in der Literatur nach wie vor stark verbreitet, ob-
wohl allgemein davon ausgegangen wird, dass die abgeleiteten Ergebnisse mit groRen
Fehlern behaftet sind. Da die Temperatur innerhalb der Atmosphéare stark mit der
Tiefe variiert und die Opazitat frequenzabhangig ist, sieht man unterschiedliche Tem-
peraturen bei verschiedenen Frequenzen. Daher sollte schon der Verlauf des Konti-
nuums sich von einem Scharzkorperspektrum unterscheiden. Seine ,Berechtigung*
erhélt dieser Ansatz einzig durch die immensen Schwierigkeiten bei der Berechnung
besserer Modelle. Als entscheidendes Hemmnis kam und kommt teilweise immer
noch das Fehlen verla3licher Atomdaten hinzu.

Vergleicht man diese Situation z.B. mit den sehr detaillierten Berechnungen von
Sternatmosphéren fur WeiRe Zwerge, so liegt man auf dem Gebiet der Neutronen-
sternatmosphéaren um etwa 20 Jahre zurlck.

1IROSAT-PSPC — ROSAT position sensitive proportional counters
2Chandra — Réntgensatellit

SEUVE - der ,Extreme Ultraviolet Explorer* Satellit

4VLT — ,Very Large Telescope*; optisches GroRteleskop
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10.2.2 Schwachfeld-Atmosphéare

Unter einem schwachen Magnetfeld versteht man bei Neutronensternen Felder 2\
schen 18 und 1@ GauR. Diese Felder sind zwar bei weitem stérker als jedes im La
bor erzeugte, jedoch liegen die Zyklotron-Energienbei — 10 eV und somit weit
unterhalb des Roéntgenbereictaylov, 1998.

Erste Modelle fir sog. Schwachfeld-Atmospharen wurdenRomani (198Y ge-
rechnet. AnschlieRende ArbeiteRdjagopal & Romani 199&avlin et al. 199§ ver-
wendeten verbesserte Opazitatéglgsias & Rogers, 1996&Ur reine Wasserstoff-,
Helium- und Eisen-Kompositionen. Diese Arbeiten zeigten, dass synthetische Spe
tren von Wasserstoff- oder Helium-Atmosphéaren wesentlich harter, d.h. weniger ste
im Vergleich zu Schwarzkorperspektren im Bereish> kT sind. Daher erhélt man
beim Fit mit einem Schwarzkorperspektrum eine 1,5-3 fach héhere Temperatur, w
eine offensichtliche erhebliche Diskrepanz darstellt.

Eine Schwachfeld-Atmosphéare wurden v@avlov et al. (1996pbsowieZavlin &
Pavlov (1998 zur Analyse des nachstgelegenen (d=180pc) Schwachfeld-Millise
kundenpulsars PSR J043%715 B ~ 3 x 10° G) herangezogen. Sie gelangten zu
dem SchluR, dass die Strahlung von zwei Polkappen mit der Temperafifrk und
Radius~ 1 km ausgehtPavlov & Zavlin (1997 berlcksichtigten dann noch die re-
lativistische Lichtablenkung, wodurch es ihnen gelang, das Masse-Radius Verhaltr
des Neutronensterns einzuschranken.

10.2.3 Die erste Generation von magnetischen Wasserstoffatmosphéaren

Die ersten Modelle magnetischer Wasserstoffatmosphéren basieren auf vereinfa
ten Opazitaten fur teilweise ionisierten Wasserstoff in starken Magnetfeldern (sie
he Pavlov et al., 199Bavlov, 1998fiir einen Uberblick). Diese Modelle beinhalten
Gebunden-frei- und Frei-frei Ubergéange sowie die Thomson-Streuung als Opazité
quelle. Sie beriicksichtigen jedoch nicht die Linienlibergange und verwenden ein ve
einfachtes Modell flr das lonisationsgleichgewicht.

Diese Modelle wurden mit einem gewissen Erfolg fur sehr starke Magnetfelder (bi
zu 10 GauR) im Bereich hoher Temperaturen 10° K) angewendet, also fiir fast
vollstéandig ionisierte Atmospharen. Auch diese Modelle zeigten klare Abweichunge
vom reinen Schwarzkdrperspektru@hibanov et al., 1992owohl im Verlauf des
Kontinuums als auch im Auftreten von Absorptionskanten. Die mit diesen Modellet
bestimmten Temperaturen liegen meist um einiges unter denen eines Schwarzkory
und auch unter den aus theoretischen Abkuhlkurven vorhergesagten Temperatur
Da aber beide Modelle z.T. &hnlich gute Fits erlauben, ist nicht klar, ob diese magn
tischen Wasserstoffatmosphéaren eine gute Beschreibung einer Neutronensternat
sphére darstellen.

Die Spektren sind desweiteren von dem Winkel zwischen Magnetfeld und Obe
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flachennormalen abhéangig. Diese Anisotropie und die damit verbundenen Pulse ei-
nes rotierenden Neutronensterns waren Gegenstand weiterer Untersuclitangen (
etal., 1994

Die nachsten Entwicklungsschritte bestanden in der Integration der lokalen Spek-
tren Uber die gesamte Neutronensternoberflache, um so der Variation des Magnetfel-
des oder der Temperatur Rechnung zu tragewl{n et al., 199%.

In jungster Zeit wird auf dem Gebiet der Wasserstoffatmosphéaren z.B. auch tber
die verschiedenen mdglichen Zustandsformen von Wasserstoff in der Atmosphére
diskutiert (ai & Salpeter, 199Y, sei es atomar, als langkettige Molekile oder als
kondensiertes Metall.

10.2.4 Modelle mit schweren Elementen

Die ersten Modelle mit Helium, Kohlenstoff und Stickstoff wurden Waitler (1992)
berechnet. Sie basieren auf Atomdaten eigener Rechiitigr(& Neuhauser, 199,

fur die der Hartree-Fock Code vdveuhauser et al. (193&erwendet wurde. Auf

Grund der gemachten Annahmen und Naherungen muss jedoch davon ausgegangen
werden, dass diese Atomdaten sehr ungenau sind und ihr praktischer Wert unklar ist.
Zudem beriicksichtig¥iller (1992) in seinen Modellen nur die gebunden-frei Uber-
gange und mittelt dabei Giber die verschiedenen Polarisationen.

Im Bereich der Wasserstoff- und Helium Atmosphéren gibt es Modelle fir starke
Magnetfelder B ~ 1012 — 10™ GauR) und hohe Temperaturen {1010 K), die von
einer vollstdndigen lonisation der Atmosphére ausgéte® Lai (2001).

Da viele dieser Modelle sich bereits im Ansatz und Schwerpunkt sehr deutlich
unterscheiden, ist es recht schwierig, die resultierenden Ergebnisse miteinander zu
vergleichen. Dies wird sich erst im Vergleich mit ausreichend detailierten Beobach-
tungen andern.

Fur Neutronensterne von besonderem Interesse sind Modellatmosphéren, die Eisen
bertcksichtigen (siehe Abschnitt2.3. Das erste derartige Modell wurde vBaja-
gopal et al. (199y prasentiert. Sie benltzen denselben Code Nenhauser et al.
(1989 fur die Berechnung der Atomdaten. Entsprechend vorsichtig sind die Ergeb-
nisse zu bewerten. Die neuesten Arbeiten zum Thema Eisen in Neutronensternatmo-
sphéren wurden volai (2007), Mori & Hailey (2002 undBraun (2002apubliziert.

Insgesamt kann gesagt werden, dass eine Diskussion dieser Modelle eine Diskus-
sion der verwendeten Atomdaten darstellt. Insofern sind diese Ansétze nicht zuletzt
deshalb als Fortschritt zu bewerten, da sie die Notwendigkeit weiterer Arbeit sowohl
auf dem Gebiet der Atomdaten als auch in der Modellbildung nachdriicklich unter-
streichen.
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Counts s™! keV™!

Counts s™! keV™!

Photon Energy (keV)

Abbildung 10.1: Erste Detektion zweier Absorptionslinien im Roéntgenspektrum von
1E 1207.4-5209. Die obere Abbildung zeigt einen Fit des besten ModellsSeomwval et al.
(2002 an die Beobachtung, die darunterliegende das entsprechende Kontinuum-Modell (Qu
le: Sanwal et al., 2002



KAPITEL 11

Die Umsetzung in ein Computermodell und dessen Test

Die bisherigen Kapitel dienten der Einfiihrung in das Thema und der Erlauterung
der wichtigsten Aspekte des in dieser Arbeit verwendeten Modells zur Berechnung
von Neutronensternatmosphéaren. Diese einzelnen Aspekte gilt es nun in sinnvoller
Weise in einem Computermodell zu vereinigen. Die Qualitat und physikalische Kor-
rektheit der berechneten synthetischen Spektren und der nummerische Aufwand mus-
sen hierbei jeweils sinnvoll gegeneinander abgewogen werden. Umfangreiche Tests
gewahrleisten die Korrektheit der Implementierung und dokumentieren das Verhal-
ten und die Auswirkung der in den vorherigen Kapiteln beschriebenen Verfahren und
Ansétze.

11.1 Einfuhrung

Urspriingliche Idee der Arbeit, Anfang 1999, war es, auf dem im Hause verfligbaren
Programm zur Berechnung synthetischer magnetfeldfreier Sternatmosphéaren PRO2
und MAGWD, einem Programm zur Berechnung von Spektren magnetischer Weil3er
Zwerge von Stefan Jordan, aufzubauen. Ziel war es, diese Programme vereint auf
den Bereich der Neutronensternatmospharen zu erweitern. Da jedoch, entgegen den
Erwartungen, die Verwendung von MAGWD durch einen Dritten nicht erméglicht
wurde, musste dieses Ziel im Oktober 2000 fallen gelassen werden. Neues Ziel war
nun die Entwicklung einer vollstandig neuen SoftwareRTRAIT *.

11.2 Grundsétzliches zur Entwicklung vBORTRAIT

11.2.1 Ziele

1. Zuné&chst musste eine mdglichst flexible Datenstruktur fur alle Teilaspekte des
Programms entwickelt werden. Neben der Flexibilitat spielen hierbei die klare
Definition von unabhangigen Teilaspekten eine wichtige Rolle. So soll z.B. ein

1PORTRAIT — Polarized Radiation Transport at the Astronomical Institute Tiibingen
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Wechsel der Magnetfeldgeometrie durch einen Eingriff an einer einzigen Stell
im Programm realisiert werden.

2. Ein klar verstandlicher, einheitlicher Programmierstil wurde festgelegt.

3. Zu jedem Zeitpunkt der Entwicklung wurde darauf geachtet, dass rechen- od
speicherplatzintensive Teile des Programms effizient und schnell implementie
wurden.

4. Mit diesem Programm wird z.T. physikalisches Neuland betreten. Die mit den
Programm berechneten Ergebnisse konnen daher nicht oder nur sehr bedir
mit bereits publizierten Ergebnissen, oder einfachen Grenzfalliberlegungen v
glichen werden (n&heres siehe Abschiitt7.5. Es war daher entscheidend,
ein Design zu wéhlen, das ein verifizierbares Testen so vieler Modellaspek
wie madglich erlaubt.

5. Fir die Dokumentation der Software innerhalb des Codes wurde eine auf so
Tags basierte Dokumentationssprache entwickelt. Die zur Extraktion benétic
ten Scanner, Parser usw. wurden von Eckart Gohler entworfen und bilden d
Software AITDOC.

6. Ohne eine sorgfaltige Umsetzung der Punkte eins bis funf ist das gesam
Projekt in Frage gestellt, da man ansonsten Gefahr lauft, zu einem sehr sg
ten Zeitpunkt feststellen zu missen, dass gewisse Erweiterungen nicht od
nur unter groRem Zeitaufwand realisierbar sind; vgl. hierzu die Entwicklung
von IrOnlc inDeetjen & Miksa (200 Desweiteren ware eine Weiterflihrung
des Projektes durch einen Dritten nicht, oder nur unter groRem Zeitaufwan
und Fehlerrisiko mdglich.

11.2.2 Software Design

Das Design von BRTRAIT ist durch die Theorie der Abstrakten Datentypen (ADT)
gekennzeichnet. Die Datenabstraktion ist das Schllsselkonzept heutiger Softwa
entwicklung und sichert das Erreichen der oben gesteckten Zglthgway 1999
Montlick 1999 O’Neill 1997). Dies bedeutet insbesondere, dass Fortran 90 Module
so verwendet werden kénnen, dass viele, wenn auch nicht alle, der Eigenschaften
zielt werden kdnnen, die fir objektorientiertes Programmieren nétig Srair(erd

et al. 1994 Ellis et al. 1994. Die wichtigsten Komponenten voroRTRAIT sind in
Abb. 11.1dargestellt und in Abschniftl.4und KapitelA naher erklart. Rickblickend
hat sich dieses Design durchgehend bewéhrt.
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Atomdaten
Geometrle - Frequenzgltter

Abbildung 11.1: Die Komponenten deloRTRAIT Software. Nahere Erlauterungen finden
sich in Abschnittl1.4und KapitelA.

11.3 Das in dieser Arbeit verwendete Modell

Eine ortsaufgeldste Spektroskopie einer Sternoberflache ist nur bei der Sonne mdg-
lich. Bei einem beobachteten Spektrum handelt es sich also stets um ein tber die
Oberflache aufintegriertes Spektrum. Da das Magnetfeld eine Ortsabhangigkeit der
Einzelspektren verursacht, muss das synthetische Gesamtspektrum daher analog aus
vielen entsprechenden Einzelspektren zusammengesetzt werden. Zu diesem Zweck
muf3 im Modell die Sternoberflache in viele einzelne Oberflichensegmente diskre-
tisiert werden. Nachfolgend wird daher noch auf einige dieser Aspekte (siehe auch
Abb. 11.1) eingegangen, die neben den Opazitdten und dem Strahlungstransport fir
ein vollstandiges Modell wichtig sind.

11.3.1 Die Geometrie

Zur geometrischen Beschreibung der Oberflache eines Sterns bieten sich drei ver-
schiedene Koordinatensysteme an. Zwei davon sind sternintrinsische Koordinatensy-
steme. Dies setzt voraus, dass der Stern als Kugel behandelt werden kann und er eine
definierte Magnetfeldachse besitzt. Da im Folgenden zentrierte Dipolfelder betrach-
tet werden, ist dies stets erflllt. Das dritte Koordinatensystem ist auf den Beobachter
zugeschnitten:
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Abbildung 11.2: Das kartesische Koordinatensystem des Sterns (x’ﬁ'z’:—é) und das des
Beobachters (xy z) sowie das Polarkoordinatensysteth ¢).

1. Polarkoordinatensystem, (¢, ¢) beziglich der Magnetfeldachse (,north up*).
Der Radius des Sterns ist stets auf eins normiert.

2. Kartesisches Koordinatensystem nat entlang der Magnetfeldachse und
X' senkrecht zur Beobachterrichtung.

3. Kartesisches Koordinatensystem mitn Richtung auf den Beobachter und
x parallel zux'.

Als weitere GroR3e benétigt man den Winkelder die Neigung der Magnetfeldachse
relativ zur Sichtlinie bezeichnet. Bei = 90° liegen Beobachterrichtungund Ma-
gnetfeldachse parallel und beide kartesische Koordinatensystem werden identisct
Die verwendeten Koordinatensysteme und die relevanten Winkel kénnen den Abb
dungenll.2und11.3enthommen werden.

Die programmtechnische Umsetzung der Geometrie ist so gewahlt, dass sie
derzeit auch zur Beschreibung komplexerer Magnetfeldgeometrien (z.B. Quadrup
verschobener Dipol) verwendet werden kann.

11.3.2 Die Einteilung der Sternoberflache in Segmente

Die Diskretisierung der Sternoberflache erfolgt in zwei Schritten: Zunachst wird dit
Oberflache zwischen Pol und Aquator Ny, ...Bander gleicher Breite eingeteilt
(siehe Abb.11.4). Jedes Band hat dann bei einem typischen WertNgq,,.,= 20

die BreiteA6 = 90° /N = 4,5°. Im zweiten Schritt erfolgt die Einteilung der

Bander —
einzelnen Bénder ip-Richtung. Das den Pol umschlieRende Band 1 wird dazu
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W, NE | S
¢ X

Abbildung 11.3: Die im Modell auftretenden Winkel:zwischen der Projektion des Magnet-
feldvektorsB auf die xy-Ebene und der x-Achsg;= cosf zwischen der Richtung z auf den
Beobachter und der Oberflachennormaiem zwischerB und; v zwischen z-Achse ung.

Z,

in n,, = 4 Segmente eingeteilt. Jedes sich anschlie3ende Bamdalt 8 weite-
re Segmente. Der Abstand @-Richtung zwischen den Zentren der Segmente ei-
nes Bandes betragt damﬁtbj = 360>/n¢7j. Die gesamte Oberflache ist dadurch in

Ngeg= 8- NZ.nger SEgMeEnNte eingeteilt. Das Zentrum desn Segmentes im Band
ist gegeben durch:

Vgeqij = (1 — %)-AG, (11.1)
o1
Psegij = (i — E) -Ag;. (11.2)

Die Koordinaten der Zentren und die zugehdrigen Oberflachennormalen geben die
Punkte und Richtungen vor, an denen die Opazitaten berechnet und der polarisierte
Strahlungstransport gelést werden muss.

Die FlacheAj der Segmente im Bangdergibt sich zu:

A= 2zh (11.3)

iy

wobei h die Hohe des Bandes m-Richtung ist. Die Flachen der Segmente eines
Breitenbandes sind somit identisch und die Variation Uber die gesamte Oberflache ist
sehr gering.

Die Aufpunkte sind symmetrisch zur y-Achse gewahlit. Diese Geometrie stellt eine
gute Approximation der Sternoberflache dar und es ist gewéhrleistet, dass kein Ober-
flachenelement oder keine Richtung der Oberflachennormalen wesentlich starker als
andere gewichtet wird. Zudem hat es den Vorteil, dass pro Breitenband nur einmal
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die Opazitat neu berechnet werden muss. Fur zwei spiegelbildlich liegenden Segm:
te wird der Strahlungstransport nur einmal berechnet; die jeweiligen Einzelspekre
erhélt man durch Rotation ughbzw. —¢ (vgl. Satz7.2).

Zur Berechnung des beim Beobachter ankommenden Flusses missen die Ein:
spektren mit der auf eine Ebene senkrecht zur Beobachtungsrichtung projizierten F
che des jeweiligen Segmentes gewichtet werden.

11.3.3 Die Magnetfeldkonfiguration

Die Struktur eines Magnetfeldes kann durch eine Entwicklung in Multipole sinnvoll
charakterisiert werden (siehe z.Backson, 1999 Fur den Dipolanteil sind die Kom-
ponenten in Polarkoordinaten:

1. .

Br = Bpcost By = —EBpsmz&l
1 (11.4)

B, =0 BZ:r—GB%(4co§z9+sin219).

Dabei istB die polare Feldstéarke. Um die Zahl der freien Parameter in Grenzen z
halten, geht man zuné&chst von einem reinen Dipolfeld aus. Als nachster Schritt kal
ein Quadrupolmoment oder eine Verschiebung der Dipolachse aus dem Sternmitt
punkt heraus hinzugenommen werden.

Eine Variation des Magnetfeldes tber die Tiefe der Sternatmosphére muss nic
beriicksichtigt werden, da diese sehr klein im Vergleich zum Sternradius ist.

Fir jedes einzelne Flachenelement wird neben der mittleren Feld&ankeh die
StandardabweichunfB berechnet, um so ein Mal fir die Variation des Magnet-
feldes Uber das einzelne Flachenelement zu erhalten. Die Standardabweichung d
dazu, mit weniger Flachenelementen auszukommen und wird bei der Berechnung «
Absorptionskoeffizienten und magneto-optischen Parameter verwendet (siehe Ka
tel 5).

11.3.4 Die Effektivtemperatur

Nichtmagnetische Sternatmosphéaren werden durch eine globale Effektivtempera
charakterisiert. In Anwesenheit starker Magnetfelder kann jedoch, wie ir
Abschnitt3.2.5diskutiert, die Effektivtemperatur eine Funktion vom Ort auf der Ster-
noberflache werden.

Die entwickelte Software ist daher in der Lage, beliebige ortsabhéangige Effektiv
temperaturen zu simulieren. Mangels eines physikalisch gesicherten Modells fiir ¢
Verteilungsfunktion und angesichts der dadurch ansteigenden Zahl freier Parame
ist jedoch unklar, ob die Berlcksichtigung dieses Effektes zum jetzigen Zeitpunl
eine Verbesserung des Modells darstellen wiirde. In den nachfolgenden Modellrec
nungen wird daher davon abgesehen.
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Abbildung 11.4: Einteilung der Neutronensternoberflache in Segmente: die Abbildung zeigt
ein achtel einer Kugeloberflache. In diesem Beispiel wird jede Hemisphére zunéchst in vier
Béander gleicher Breitdd eingeteilt und in der dargestellten Weise mit Dreiecken gleicher
Flache unterteilto markiert den Aufpunkt jedes Segmentes.

11.3.5 Das Frequenzgitter

Das ideale Frequenzgitter sollte zwei diametrale Eigenschaften in sich vereinen. Er-
stens sollte es klein sein, um Rechenzeit zu sparen. Zweitens sollten die Frequenz-
punkte so dicht liegen, dass selbst die schmalste Spektrallinie noch korrekt wieder-
gegeben wird. Die Verschiebung der Wellenlange der einzelnen Linien mit dem tber
die Oberflache variierenden Magnetfeld verscharft dieses Problem noch.

In dieser Arbeit wurde folgende Lésung gewahlt:

1. Zur Abdeckung des Kontinuums wird ein grobes aquidistantes Frequenzgitter
erzeugt.

2. Fir alle in der Simulation auftretenden Magnetfeldstarken werden die Zentren
samtlicher Linien ermittelt. Im Abstam.,re um die Linienkerne wird ein sehr
dichtes Frequenzgitter erzeugt, zu dem ein weniger dichtes Gitter im Bereich
der Flugel hinzukommtﬁ(wmg). AnschlieRend koénnen all diejenigen Punkte
herausgenommen werden, die einen Abstand von wenigéeglsbzw. A
zu ihrem linken und rechten Nachbarpunkt besitzen.

3. Um die Absorptionskanten in den Spektren korrekt wiedergeben zu kénnen,
wird ein zu 2. analoges Verfahren angewendet.

4. Die Synthese dieser drei Gitter ergibt das verwendete Frequenzgitter.
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Innerhalb des Modells wird durchgehend mit Frequenzemd den entsprechenden
Intensitaten, gearbeitet. Die Darstellung der Spektren erfolgt jedoch in Wellenlan-
gen. Es gilt die Umrechnung:

2
\%
i =l (11.5)

11.3.6 Die Struktur der Atmosphare

Das in dieser Arbeit verwendete Modell verwendet ein Nullfeldatmosphére, wie si
in Abschnitt6.4.2 beschrieben wird. Fir jede in der Simulation spater auftretende
Effektivtemperatur muss zuvor eine eigene Nullfeldatmosphére berechnet werde
log gbleibt dabei gleich. Es handelt sich dabei um eine NLTE Wasserstoffatmosphar
die mit der Software von K. Werner, T. Rauch und S. Dreizler berechnet wird (z.B
Werner & Dreizler, 1999

11.3.7 Die Gravitationsrotverschiebung

Unter der Gravitationsrotverschiebung versteht man eine WellenlangenvergréReru
von Strahlung in Regionen mit hohen Gravitationsfeldstarken. Photonen besitze
gemal der allgemeinen Relativitéatstheorie eine zu ihrer Energie dquivalente Mas
(E = mc®). Um aus dem Gravitationsfeld eines Sterns entweichen zu kénnen miiss
sie ,Arbeit verrichten“ und erleiden dadurch einen Energieverlust:

_bM _GM
=

Fur einen typischen Neutronenstern gift 0,2. Innerhalb der Sternatmosphéare mit
einer typischen Dicke von 10 mm spielt dieser Effekt keine Rolle. Fir einen Ver
gleich mit Beobachtungen werden die berechneten Spektren zum Schluss noch ger
Gl. 11.6rotverschoben.

(11.6)

11.4 Vereinfachter Ablauf des Gesamtprogramms

In diesem Abschnitt wird skizziert, in welcher Weise die in den vorangegangene
Kapiteln beschriebenen Teilaspekte zu einem Ganzen verbunden wurden. Einen
ten ersten Eindruck davon vermittelt Abhl.5 Eine detaillierte Ausfihrung zu den
wichtigsten Komponenten der Software und ihre Verkniipfung mit den vorherigel
Kapiteln findet sich in KapiteA und der,PORTRAIT Interface Documentation®
(Deetjen, 2002
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Abbildung 11.5: Ablaufplan des entwickelten Computerprogram@BTRAIT. Néhere Er-
lauterungen finden sich in Abschnitt.4und KapitelA.
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1. Der erste Teil des Gesamtprogramms ist durch das Instanzieren der releve
ten Datenobjekte gekennzeichnet. Gesteuert von einem Eingabefile, wird €
ne Oberflachengeometrie erzeugt, auf die die Magnetfeld- und Temperaturve
teilung der Wahl abgebildet wird. Die zu verwendenden Atomdaten werdel
eingelesen mit den Faktorey,,, (vgl. Gl. 5.9 multipliziert und fir alle in
diesem Modell auftretenden Magnetfeldstérken interpoliert. Diese Atomdate
sind dann Ausgangspunkt fuir die Berechnung des globalen Frequenzgitters
der gewiinschten Auflésung.

2. Der zweite Teil dient der Steuerung der Berechnung eines Spektrums fur je
des einzelne Segment. Die Opazitaten missen nur dann neu berechnet werc
wenn sich der Betrag der Magnetfeldstarke oder die Effektivtemperatur und sc
mit die Besetzungszahlen geandert haben. Ziel der Steuerung ist eine optin
le Sortierung der Reihenfolge der zu berechnenden Segmente. Zugleich wi
hier gepruft, ob durch eine einfache Koordinatentransformation die Ergebniss
zweier Segmente ineinander Uberfuihrt werden kénnen.

3. Die Bereitstellung aller segmentabhangigen Daten, wie z.B. Atmosphéarenstru
tur und Opazitaten, ist Aufgabe des dritten Teils der Software.

4. Der vierte Teil dient als Schnittstelle fir die Berechnung eines Spektrums eine
einzelnen Segments mit dem gewtinschten Losungsalgorithmus.

5. Im letzten Teil werden die Einzelspektren vom lokalen in das globale Koordi-
natensystem transformiert, aufaddiert und dargestellit.

11.5 Umfang des Programmes

Grundlage des Programm®RTRAIT ist eine Objekt-Bibliothek von 30 Objekten.
Individuelle Instanzen dieser Objekte werden im Programm selbst miteinander ve
knlpft und bilden so das gewiinschte Computermodell von Neutronensternatmospl
ren. In diesen Objekten werden insgesamt 22 abstrakte Datentypen, 239 Methoc
in Form von 123 Prozeduren und 116 Funktionen sowie 64 Uberladene Operat
ren definiert. Das Programm und die Objekt-Bibliothek umfassen ca. 31000 Zeile
(= 650 Seiten), einschlief3lich rund 15000 Zeilen320 Seiten) Kommentar.

Eine Kurzdokumentation vondRTRAIT findet sich in Anhangp. Die detaillierte
Struktur der entwickelten Software istin JetoRTRAIT Interface Documentation”
(Deetjen, 200pnachzulesen, die in ihrer aktuellen Version 151 Seiten umfasst.
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11.6 Die Rechenzeit als kritische Randbedingung

11.6.1 Einfuhrung

Die Gesamtrechenzeit ergibt sich in etwa aus dem Produkt der Zahl der sichtbaren
Segmente (1 600 bei 20 Bandern; vgl. Abschhitt3.]), fur die ein neues Einzelspek-
trum berechnet wird und der Zahl Frequenzpunkte (typischerweise 5000 bis 10 000)
sowie der fur jeden Frequenzpunkt durchschnittlich benétigten Rechenzeit fir den
polarisierten Strahlungstransport durch 50 bis 100 Tiefenpunkte. Die Zeit fur die Be-
rechnung der Opazitaten ist dabei noch nicht eingerechnet. Fir die Analyse eines
beobachteten Spektrums muss ein ganzer Satz synthetischer Spektren berechnet wer-
den. Werden fuT , log g, Magnetfeldstarke und Neigungswinkel des Magnetfeldes
jeweils drei verschiedene Werte angenommen, ergibt sich eine Gesamtzahl von 81
Simulationen.

Es ist folglich von hoher Relevanerstenddie Zahl der Segmente, fiir die ein neu-
es Einzelspektrum berechnet werden muss, so gering wie méglich zu kaletens
die Zahl der bendétigten Frequenzpunkte ohne Auswirkung auf das Ergebnis zu re-
duzierengdrittenseinen sehr schnellen Algorithmus fir den polarisierten Strahlungs-
transport zu finden undertensalle zeitkritischen Module der Software sehr effizient
zu implementieren.

11.6.2 Overhead

Auf Grund dieser Uberlegungen war die Rechenzeit von Beginn an eine kritische
Randbedingung bei der Entwicklung und Umsetzung des Computermodells. Das nun
vorliegende Programm ist klar strukturiert und basiert, wie beschrieben, auf einer
Vielzahl individueller, Ubersichtlicher abstrakter Datentypen. Trotzdem sind, entge-
gen den Beflrchtungen, keine Abstriche im Hinblick auf den effizienten Umgang
mit Rechenzeit oder Speicherplatz zu verzeichnen. So werden z.B. fiir die Abarbei-
tung des gesamten Overhead, d.h. der gesamten Datenhandhabung und der logischen
Programmablaufsteuerung ohne die eigentliche Opazitats- und Strahlungstransport-
Rechnung, nur wenige Sekunden bendtigt. Es spricht also nichts dagegen, auch fir
physikalische Simulationen Programmieransatze zu verwenden, die auf der Theorie
der Abstrakten Datentypen basieren.

11.6.3 Die rechenzeit-intensivsten Routinen

Der grofite Teil der Rechenzeit wird fir die Berechnung der Opazitaten bendtigt. Der
Aufruf der Voigt-Funktion (vgl. GI1.5.13 fur jede Linie an jedem Frequenzpunkt

ist hier der ausschlaggebende Faktor. Es wurde daher viel Zeit darauf verwendet,
verschiedenste nummerische Ansétze zur schnellen Berechnung der Voigt-Funktion
zu testen und zu verifizieren (vgl. AbschriitB8.3. Die restliche Rechenzeit wird fur

die Losung des polarisierten Strahlungstransports an jedem Frequenzpunkt benétigt.
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Abbildung 11.6: Vergleich der Ergebnisse fur den ARyfund die zirkulare Polarisatiar der
zwei am starksten voneinander abweichenden Algorithmen zur Berechnung des polarisier
Strahlungstransports. Model,; =16 000K, logg =8,0.

Die ALI-L6sung (vgl. Kapitel8) erweist sich hier zunéachst als wesentlich langsamer
als die MATEXP L6sung (vgl. Kapited), dies liegt jedoch im Wesentlichen daran,
dass bei dem iterativen ALI-Verfahren erst nach Erreichen einer stabilen Losung fi
alle Tiefenpunkte abgebrochen wird.

11.6.4 Ausblick

Die vollstandige Berechnung der Struktur der Atmosphére fiir jedes Segment, w
in Abschnitt 6.4.2 diskutiert, muss vor dem Hintergrund dieser Uberlegungen da-
her schon aus Rechenzeitgriinden momentan vielleicht als machbar aber in praxi .
mindestens als sehr aufwandig angesehen werden. Diese Aufgabe kann jedoch dt
noch schnellere Computer oder durch paralleles Berechnen der Einzelspektren gel
werden.
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Abbildung 11.7: Tiefenabhangige Unterschiede in den Ergebnissen der verschiedenen Strah-
lungstransportmethoden. Dargestellt ist ein typisches Resultat in einem Linienkern (
Komponente von Iﬁl) fur alle 50 Tiefenpunkte (x-Achse). Die ALI-Methode erzielt hier stets

als einzige einen glatten Verlauf Uber alle Tiefenpunkte. Eine Einbeziehung des Resultats der
APPROX-Methode beim Vergleich von Stokes Q ist nicht sinnvoll, da bei dieser Methode Sto-
kes U stets auf 0 gesetzt wird U@ pprox SOmit mit/Q? + U2 zu vergleichen ware.

11.7 \Verifikation und Tests

Der zeitaufwandigste Teil bei der Entwicklung einer umfangreichen Software ist in
der Regel die Verifikations- und Testphase. Design und Implementierung bendétigen
dagegen weniger Zeit. Ein die Verifikations- und Testphase mitberiicksichtigendes,
sorgfaltiges Design kann daher zu einer starken Verkiirzung der Gesamtentwicklungs-
zeit fuhren.

11.7.1 SDF-Tools

Um moglichst schnell, effizient und konzentriert die einzelnen Bestandteile des Pro-
gramms verifizieren und testen zu kdnnen, wurde eigens ein neuer Datentyp mit der
dazugehdrigen Visualisierungssoftware ,SDF-Tools" in IDL entwickelt. Dies hat sich
im nachhinein als sehr hilfreich und zeitsparend erwiesen.

11.7.2 \Verifikation der Einzelobjekte

Das objektorientierte Design voroRTRAIT ermdglichte schon wahrend der Imple-
mentierung der Einzelobjekte, diese einzeln zu testen und zu verifizieren. So konnten
z.B. die gesamte Datenstruktur und die darauf operierenden Methoden der in Ab-
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schnitt11.4 aufgefiihrten Teile eins und zwei einzeln in einer separaten Testumge
bung getestet werden. GemaR der Theorie der Abstrakten Datentypen kann dadu
z.B. gewahrleistet werden, dass eine Koordinatentransformation oder die Handrf
bung der Atomdaten korrekt funktionieren. Bei der Synthese der Einzelobjekte kér
nen dadurch weiterhin im Prinzip nur noch Fehler auftreten, die durch eine fehlerhaf
Verwendung verursacht werden.

11.7.3 Test der Opazitatsberechnungen

Die Tests der Objekte fiir die Opazitatsberechnung in Teil drei des Programmes ¢
stalten sich schwieriger, da deren Gesamtergebnis nur schwer verifizierbar oder f
sifizierbar ist. Es wurden daher zunéchst alle Objekte getestet, die verifizierbare Ei
zelbausteine fur die Opazitatsberechnung darstellen. Hierzu gehoéren z.B. die Voi
und die Fehlerfunktion. Die Implementierung der eigentlichen Opazitatsberechnur
wurde dann besonders sorgfaltig auf seine Korrektheit hin Gberpruft.

11.7.4 \Vferifikation der Strahlungstransportroutinen

Die Verifikation der Strahlungstransportroutinen und der damit verbundenen Objel
ten erfolgte hauptsachlich durch den gegenseitigen Vergleich der mit den véllig vot
einander unabhangigen Losungsmethoden ALI, MATEXP, APPROX und M&W be-
rechneten Spektren. Hinzu kam die Uberpriifung einzelner Vektoren und Matrize
in diesen Algorithmen. Die Abbildungehl.7 und 11.6 zeigen einen frequenz- und
einen tiefenabhéangigen Vergleich der Resultate der verschiedenen Methoden.

Ein Vergleich meiner Implementierung der ALI- und APPROX-Methode mit denen
von Jordan ergab eine gute Ubereinstimmung der Ergebnisse der APPROX-Metho
mit meinen Ergebnissen. Die ALI-Implementierung von Jordan stimmte in grof3e
optischen Tiefen mit meinen Ergebnissen Giberein, versagte jedoch vollig bei kleine
optischen Tiefen.

11.7.5 Vergleich mit Ergebnissen von Jordan

Als Test des gesamten Programms wurden Spektren einzelner Segmente mit Erg
nissen, die Stefan Jordan freundlicherweise zur Verfiigung stellte, verglichen. Die:
Tests erwiesen sich jedoch als recht schwierig und ineffizient, da sich die Programr
in ihrem Design, ihrer Handhabung und vielen methodischen Details, z.B. Behan
lung der Kantenopazitaten, unterscheiden. Insgesamt konnte eine gute Ubereinst
mung in den Spektren von Stokes | erzielt werden. Die zirkulare Polarisation stimn
in der GréRBenordnung, jedoch nicht im Detail, Uberein. Dies liegt sicherlich mit an de
sensiblen Reaktion des polarisierten Strahlungstransports schon auf leicht verand
Eingangsgrofien im Hinblick auf die lineare und zirkulare Polarisation.



KAPITEL 12

Ein exemplarisches Gitter synthetischer Spektren

12.1 Die Wahl des Gitters

Schwerpunkt der nun folgenden Darstellung synthetischer Spektren ist die Studie des
von der Gesamtoberflaiche emittierten Flusses. Die Erfahrung bei der Analyse von
Weil3en Zwergen hat gezeigt, dass dies die am genausten berechenbare GréR3e ist. Der
Parameterraum wurde derart gewahlt, dass vom kihlen magnetischen Weil3en Zwerg
bis hin zum hei3en Neutronenstern mit sehr hohem Magnetfeld alles exemplarisch
abgedeckt wird. Die Verteilung in dai, -B Ebene zeigt Abbl2.1

12.2 Beschreibung der Abbildungen

Die Abbildungen12.7 bis 12.16 zeigen die Auswirkungen einer Variation der Ef-
fektivtemperatur bei zwei Modellen mit unterschiedlichem ddtpg g = 14,39 und
log g =8,0) fiir sieben verschiedene Magnetfeldstarked+{10"> GauR). Die darge-
stellten Spektren wurden nicht rotverschoben.

Als modellintrinsische Parameter kommen= 0°, Ngy,4er = 20 undC,, =0,1
hinzu. Es wurdex = 0° gewahlt, d.h. die Magnetfeldachse liegt senkrecht zum Be-
obachter, da dann etwa vorhandene Linien, aufgrund des schwacheren Feldes am
Aquator, noch am besten hervortreten (vgl. AbB.3und 12.4). Zudem ist es die
Position, in der die Beitrage der einzelnen Segmente unterschiedlicher Feldstarke am
gleichmafigsten bericksichtigt werden (vgl. AbB.2).

Die Wahl von 20 Breitenbandern vermeidet das Auftreten von Fehlern, die durch
eine zu grobe Diskretisierung der Sternoberflache verursacht werden (siehe
Abschnitt11.3.9. Diese méglichen Fehler werden in ABt2.5gezeigt.

Der Wahl vonCy,, =0,1 undn, = 1,0 fur alle Linien liegt (vgl. G1.5.9) natirlich
zunachst eine gewisse Willkir zu Grunde; der hier gewahlte Wert liegt am unteren
Rand des zu erwartenden Wertebereichs. Die Auswirkung unterschiedlicher Faktoren

C,iarcauf die Spektren wird in Abll2.6demonstriert.

134
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Abbildung 12.1: Gitter der berechneten synthetischen Spektren. Modellkg g=14,39;
+:logg=8,0;C,,,..=0,1,a¢ = 0°, N =20 (doppeltlogarithmische Skala).

stark Bénder

Als genereller Trend kann, wie erwartet, in allen Abbildungen beobachtet werdet
dass mit zunehmender Temperatur die Tiefe der Linien immer mehr abnimmt. Die
liegt an der mit der Temperatur zunehmenden lonisation des neutralen Wasserstc
in der Atmosphare (siehe Abb.2). Die Verbreiterung nimmt gleichfalls zu, wenn fur
eine Temperatur die Magnetfeldstarke erhéht wird. Hinzu kommt in diesem Fall di
Verschiebung der Linienposition mit dem Magnetfeld zu kleineren Wellenlangen. FC
alle Falle gilt, dass das Modell mit dem hdheren ¢pgesentlich starker verbreiterte
Linien zeigt.

Den Abschluf3 bilden zwei exemplarische Darstellungen des Verlaufs der zirkule
ren Polarisation bei hohen (Abb2.17 und mittleren Feldstarken (Abb2.18.

In einigen Abbildungen sind kleine ,Emissionspeaks* zu sehen. Diese riihren se
wahrscheinlich von nummerischen Problemen her.

12.3 Schluf3folgerungen

Wie in Teil | ausgefiihrt erwartet man fiir einen typischen alten isolierten Neutro
nenstern ungefahr folgende stellare Paramdigrx 200 000 K; logg~ 14,39, was
einem Radius von ungefahr 10 km entspricht; Bgd~ 10 GauR.

Betrachtet man die entsprechenden synthetischen Spektred 2h8.12.14und
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Abbildung 12.2: Sog. ZEBRA-PIlot eines typischen Neutronenstern-Dipol-Modells fiir vier
verschiedene Winkek. Modell: T, =500 000 K; logg=14,39;B, = 10! GauB,C,, =0.1;
Ngander= 20- In einem Zebra-Plot wird flr jedes sichtbare Oberflachensegment das Datenpaar
(|Bsed, O Wseg)), gewichtet mit seinem Beitrag zur Gesamtflache (Grauwert), dargestellt. Der
Begriff ZEBRA steht fur ,ZEeman BRoadening Analysis* und wurde @onati et al. (199%
eingefuhrt. Eine ausfuhrliche Anwendung dieser Analysetechnik auf dem Gebiet der Weil3en

Zwergen findet sich icuchner et al. (2002

12.15 so fallt sofort auf, dass die Linien sehr flach und breit sind und fast schon im
Kontinuum verschwinden. Dieser Eindruck verscharft sich, wenn die Neutronenster-
nachse zum Beobachter verkippt iat £ 0°) oder die Starkverbreiterung starker als
hier angenommen ist. Fir eine zukinftige Analyse kommt erschwerend hinzu, dass
nicht nur die Breite der Linien, sondern auch die Variation ihrer Positionen mit der
zunachst unbekannten Magnetfeldstarke ein Spektrum mit hohem Signal-zu-Rausch-
Verhéltnis (iber einen weiten Bereich von z.B. 10-7000 A erfordert.

Es steht also zu erwarten, dass sich die praktische Analyse von Spektren von Neu-
tronensternatmospharen als sehr schwierig erweisen wird. Erste mit Chandra gemes-
sene Spektren der isolierten Neutronensterne RX J1856.5-3754 und 1E 1207.4-5209
weisen bereits in diese Richtungurwitz et al. 2001 Drake et al. 2002Sanwal et al.

2002.
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12.4 Variation von modellintrinsischen Parametern

B, = 10! Gauss; T, = 500.000 K; log g = 14,39
P70 auss Ly = YRON R log g = 14T

T T T T
N a=0
Js ;\ a=30"
- 25 o=60"
=} L 4
o |- .
T, F B
o 20—~ ]

SN

§ ]
¥ or \/\\ 1
o 15 < ]
o |- 4
=] [ = 4
) r ]
o) 1.0 j i
L ‘ ‘ ]

L L L L L L L L L L L L L L L —
2200 2400 2600 2800 3000
A A

Abbildung 12.3: Vergleich der Auswirkung unterschiedlicher Winkeduf die Spektrem.

Modell: C;, = 0,1, Ngynge~ 20; die Spektren wurden bgjorm= 10 000 A aufeinander nor-
miert.

B, = 107 Gauss; Ty = 16.000K; log g = 8,0
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Abbildung 12.4: Vergleich der Auswirkung unterschiedlicher Winkehuf die Spektren
I1. Modell: Cgz 4= 0,1; Ngsger= 20; Xnorm= 7 800 A. Zu sehen sind die in drei Komponenten
aufgespaltene und verbreiterte Balmer-Kante bei 3700 A, sowie die aufgespaltenen und v

schobenen Linien der Balmer Serieldb).
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B,= 107 Gauss; T = 16.000 K; log g = 8,0
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Abbildung 12.5: Vergleich der Auswirkung einer unterschiedlichen Anzahl an Béndern
Ngange2Uf die Spektren. ModelC,, = 0,1;a = 0°; Xnorm=6 000 A.

B, = 10! Gauss; T, = 500.000 K; log g = 14,39
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Abbildung 12.6: Vergleich der Auswirkung unterschiedlicher Faktoren fiur die Starkverbrei-
terungC,,. (val. Gl. 5.9) auf die Spektren. Die fUr das rote Spektrum verwendeten Fakto-
renCy,. . entsprechen den von Jordan (priv. Komm.) fiir Weil3e Zwerge verwendeten; Modell:

=20; Xnorm= 10000 A.
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12.5 Die synthetischen Spektren

B,= 1()7 Gauss; log g = 14,39
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Abbildung 12.7: Auswirkung der Variation voy, bei einer Magnetfeldstarke vdsy = 10°.
Modell: logg=14,39;C;,1.= 0,1 Ngnqe= 20; o = 0° (logarithmische y-Achse).
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Abbildung 12.8: Auswirkung der Variation voly, bei einer Magnetfeldstarke vdiy = 10°.
Modell: logg=8,0;C, = 0,1;Ngsnqe= 20; & = O° (logarithmische y-Achse). Zu sehen sind
die in drei Komponenten aufgespaltene und verbreiterte Lyman- und Balmer-Kante bei 91
und 3700 A. Im herausvergréRerten Bereich sieht inam und Ly 3. Hohere Mitglieder der
Lyman-Serie sind in den Atomdaten nicht enthalten.
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Bn = 5~107 Gauss; log g = 14,39
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Abbildung 12.9: Auswirkung der Variation vofy; bei einer Magnetfeldstarke vy =5-
10’. Modell: logg= 14,39:Ciar= 0,1 Ngsnger= 20; & = 0° (logarithmische y-Achse).
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Abbildung 12.10: Auswirkung der Variation vaiy, bei einer Magnetfeldstarke vdsy =5-

10’. Modell: logg= 8,0;Ctark= 0,1; Ngsnger= 20; & = 0° (logarithmische y-Achse).
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Bn = 108 Gauss; log g = 14,39
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Abbildung 12.11: Auswirkung der Variation vai bei einer Magnetfeldstarke vddy = 108,
Modell: logg=14,39;C;, .= 0,1, Ngynqe= 20; o = 0° (logarithmische y-Achse).
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Abbildung 12.12: Auswirkung der Variation vaiy, bei einer Magnetfeldstarke vdsy =5-

1CB. Modell: logg = 14,39;C.

stark

=0,1;Ngsnger 20; a = O° (logarithmische y-Achse).
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Bn = 1010 Gauss; log g = 14,39
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Abbildung 12.13: Auswirkung der Variation van bei einer Magnetfeldstarke vddy = 100,

Modell: logg=14,39;C; .= 0,1, Ngnqe= 20; o = 0° (logarithmische y-Achse).
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Abbildung 12.14: Auswirkung der Variation vaiy, bei einer Magnetfeldstérke vdsy = 101,
Modell: logg=14,39;C;,1.= 0,1 Ngnqe= 20; o = 0° (logarithmische y-Achse).
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Abbildung 12.15: Auswirkung der Variation vai bei einer Magnetfeldstarke vddy = 102,
Modell: logg=14,39;C;, .= 0,1, Ngynqe= 20; o = 0° (logarithmische y-Achse).

stark

By= 1012 Gauss; log g = 8,0
R |

108i 10 _
“\

- ]
5 106 _
Trli
(\Il -
5 1ot _
o 200 400 600
~ T,= 16000K |
—‘O
T2 T, = 100.000 K
z 10 T, =200000K ]
=
=)

n 1 n n n n n n 1 n
4000 . 6000 8000
AA

n 1 n
2000

Abbildung 12.16: Auswirkung der Variation vaiy, bei einer Magnetfeldstérke vdsy = 102,
Modell: logg=8,0;C, = 0,1; Ngsge~ 20; @ = O° (logarithmische y-Achse).
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T.s=16.000K; log g = 8,

0 Gauss
Gauss
Gauss

Zirkulare Polarisation / 1_011%

Abbildung 12.17: Detailausschnitt der zirkularen Polarisation bei hohen Feldstarken. Mo-
dell: C,4=0.1; & = 0% Ngy,qe/~ 20; Gefaltet mit einem GauRprofil von FWHM=0,25 A.
Man beachte die Skalierung der Polarisationsachselj0Angesichts der sehr niedrigen
Werte ist es unklar, ob es sich um rein nummerisches Rauschen, oder noch um ein reales Pola-
risationsspektrum handelt.

T.s=16.000K; log g = 8,

0.08 -
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Zirkulare Polarisation / %

Abbildung 12.18: Detailausschnitt der zirkularen Polarisation bei mittleren Feldstarken. Mo-
dell: Cy,y = 0.1; & = 0°; Ngy,qe/= 20; Gefaltet mit einem GauRprofil von FWHM =0,25A.
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ANHANG A

PORTRAIT Kurzdokumentation

Die wichtigsten Objekte von ®RTRAIT werden im ersten Abschnitt dieses Ka-
pitels kurz vorgestellt. Ziel ist es dabei, die Ausfihrungen des Hauptteils mit de
einzelnen Komponenten des Programms zu verknupfen.

Die ,PORTRAIT Interface Documentationvon Deetjen (2002gibt an, tUber wel-
che Daten die einzelnen Objekte verfigen und welche Methoden auf diesen Dat
operieren. Zusatzlich wird das Interface und teilweise der Zweck jeder Methode kul
beschrieben.

A.1 Die wichtigsten Komponenten des Programms

A.1.1 Input

e Ein zentrales Inputfile. Dieses enthalt im Wesentlichen Angabdizuogg,
B,, dem zu erzeugenden Frequenzgitter, der Geometrie, den zu verwendenc
Atomdaten, die zu berechnenden Opazitaten und der Wahl der Losungsmett
de fir den polarisierten Strahlungstransport.

¢ Alle Inputwerte werden in einer Datenstruktur, d.h. einer Variablen zusammen
gefalit.

e Flexible Erweiterung durch Eintrag in einem einzigen Modul mdglich.

A.1.2 Frequenzgitter

e Von SETF2 fur PRO2 erzeugte Frequenzgitter konnen eingelesen werden. N
here Informationen zu diesen Programmen findet sidhénner et al. (1998

e Erzeugung optimierter Gitter unter besonderer Beriicksichtigung der Liniel
und lonisationskanten méglich (vgl. Abschriitt.3.5.
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A.1.3 Atmospharenstruktur

¢ Bereitstellung aller in einem PRO2 Modell gespeicherten Daten sowie weiterer
eng damit verbundenen physikalischen GréRRen (vgl. Abschadit®).

A.1.4 Geometrie

e Beschreibung der Koordinaten der Neutronensternoberflache in den drei ben6-
tigten Koordinatensystemen (polar, kartesisch sternbezogen, kartesisch beob-
achterbezogen; vgl. Abschniti.3.1und Abb.11.2).

¢ Bereitstellung aller Koordinatentransformationen, Selektionsroutinen und Rou-
tinen zur Berechnung von projizierter Flache, Winkeln, Oberflachennormalen
und Sichtbarkeit (vgl. Abkl1.3.

e Es stehen zwei Methoden zur Anordnung der Flachenelemente zur Verfligung
(Dipolverteilung, gleichméaRige Verteilung von Dreiecken; vgl. ABK.4).
Daruber hinaus kdnnen problemlos weitere hinzugefuigt werden.

A.1.5 Skalarfeld — Oberflachentemperatur

e Eine Realisierung jeder beliebigen Temperaturverteilung ist méglich.

e Momentan wird eine einheitliche Temperatur verwendet; vgl. AbscBrilta
A.1.6 Vektorfeld — Magnetfeld

e Eine Realisierung jeder beliebigen Magnetfeldverteilung ist moglich.

e Momentan wird eine Dipolverteilung verwendet; vgl. Abschhitt3.3

¢ Bereitstellung aller relevanten Winkel, Normen usw.; vgl. Abb.3

A.1.7 Atomdaten

e Bereitstellung der Atomdaten vdRuder et al. (1994und Braun (2002l vgl.
Abschnitt4.5.

e Anbringen frei wahlbarer Faktoren fur die Starkverbreiter@gg,,; vgl. Ab-
schnitt??.

e Kontrolle der Konsistenz der Daten.

e Interpolation der Atomdaten fir die tatsachlich benétigten Magnetfeldstarken;
vgl. Abschnitt4.5.1
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Extraktion der Energieniveaus und Levelbezeichnungen bei einer bestimmte
Magnetfeldstarke fir die Berechnung der Linienopazitaten; vgl. Abschiitt
und Abschnitt.7.

A.1.8 Opazitaten

LTE-maRige Aufspaltung der PRO2 Besetzungszahlen; vgl. Abscéhaitt

Berechnung von reinen LTE-Besetzungszahlen ohne Berlcksichtigung d
PRO2-Besetzungszahlen; vgl. Abschaitt.

Berechnung der Linienopazitaten; vgl. Abschaits.
Berechnung der Kontinuumsopazitaten; vgl. Abschnift

Berechnung der Beitréage der Linien zu den magneto-optischen Parametel
vgl. Abschnitt5.7, Abschnitt5.7.1

Berechnung der kontinuierlichen magneto-optischen Parameter; vg
Abschnitt5.7, Abschnitt5.7.2

Berechnung der Zyklotronabsorption; vgl. AbschBith.

Umrechnung in die Stokesopazitaten; vgl. Abschift

A.1.9 Stokesvektor

Dieser Datentyp erleichtert den fehlerfreien Umgang mit den Stokesvektore
verschiedener Oberflachenelemente und der Losung unterschiedlicher Stre
lungstransportroutinen.

Rotation des Ldsungsvektors eines Segments in das globale Koordinatens
stem; vgl. Satz .2

A.1.10 Strahlungstransport

Implementierung der Accelerated Lambda Iteration; vgl. Kaggitel

Implementierung des Algorithmus von Martin und Wickramasinghe; vgl.
Satz7.4

Implementierung der APPROX-Methode; vgl. Abschiiit.
Implementierung der MATEXP-Methode; vgl. Abschriitt

Implementierung eines direkten DGL Ldsers; Runge-Kutta-Merson Algorith-
mus aus der GENLIB des CERN; vgl. Abschritb.
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A.1.11 Service Routinen

e Module zur Laufzeitberechnung; ein wichtiges Instrument zur Kontrolle der
Effizienz der Implementierung.

e Module zur Interpolation und Extrapolation; benétigt z.B. in Abschhit 1.
e Bereitstellung von Sortieralgorithmen, die an vielen Stellen benétigt werden.

e Berechnung der Voigt-Funktion auf drei verschiedene Arten; bendtigt fir Ab-
schnitt5.3.3

e Berechnung der Ableitung der Voigt-Funktion auf drei verschiedene Arten; vgl.
Abschnitt5.7.1

e Berechnung der Fehlerfunktion, die fur die Berechnung der Kontinuumsopazi-
taten bendétigt wird; vgl. Abschniti.4.

e Modul zur Erleichterung schneller Tests und effizienter Verifikation der Soft-
ware. Dies beinhaltet eine Datenanbindung an die in IDL geschriebene Visua-
lisierungssoftware.

A.1.12 Verknlpfung der einzelnen Bestandteile zu einem Programm

e Das Hauptprogramm erlaubt die Steuerung des gesamten Ablaufs. Hierbei wur-
de von vornherein Wert auf Flexibilitat und Erweiterbarkeit gelegt.

e Einlesen des Inputfiles, Definition der Flachenelemente, der Temperaturvertei-
lung, des Magnetfeldes; Einlesen der Atomdaten und Resampling auf den be-
notigten Magnetfeldstarken; Generierung des Frequenzgitters.

e Berechnung des Strahlungstransports fiir jedes sichtbare Oberflachenelement
sortiert nach der lokalen Oberflachentemperatur und dem lokalen Magnetfeld.
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