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Zusammenfassung

In dieser Arbeit wurden Infrarotspektren von Supernovae @gps la modelliert. Dazu
wurde das Programmpak@&HOCENI X benutzt, dass Modellspektren durch Ldsung der
speziell relativistischen Strahlungstransportgleighufiir expandierende Atmosphéren
berechnet.

Ziel der Arbeit war es die Anwendbarkeit vétHOENI X fur Infrarotspektren zu testen und
weiter zu verbessern. Dazu standen von der Supernova SN@@D&i Infrarotspektren zur
Verfligung, an die die Modellspektren angepasst wurden.

Durch die Anpassung von berechneten Modellspektren anrdiebdobachteten Spektren
wurden die Effektivtemperatur und die Expansionsgesctighkeit flr jedes Spektrum
bestimmt.

Des weiteren wurden Modellspektren mit Hilfe von hydrodyiechen Modellen berech-
net. Hier wurde ein Vergleich zwischen zwei verschiedenempldsionsmodellen, dem
Deflagrations-Modell W7 und dem Delayed Detonation Modedl|lzogen. Es wurde
untersucht, welches Modell das wahrscheinliche fur dieeBugva SN 2002bo ist.

Im Laufe der Arbeit wurde untersucht, welche Linien zuséltzkzu den priméren Linien
im NLTE bertcksichtigt werden sollten. Hierbei wurde eirmsvEiterung der Modellatome
vorgenommen, sodass diese nun auch Linien mit einer Watigel groRer al® um
beinhalten.

Es wurde eine Abschatzung der Haufigkeiten der ElementerirBdpernova SN 2002bo
vorgenommen. Dabei wurde auch bestimmt, in welchem Berm&hSupernova sich das
Spektrum bildet.
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KAPITEL 1. SUPERNOVAE

Kapitel 1

Supernovae

Nach einer Einleitung wird in diesem Kapitel das Phdnomgreghova naher betrachtet. Es
folgt nach einer allgemeinen und historischen Einleiturggkdassifizierung und eine detail-
liertere Beschreibung des Ausbruchs einer SupernovasgploEs wird dabei im speziellen
auf den Typ la naher eingegangen.

1.1 Einleitung

Nach heutiger Kenntnis besteht nur 4% des Universums auldaterie, die flr uns sichtbar
ist. Die Frage nach der Natur der anderen Bestandteile iseimmoch unbeantwortet. Als
ein weiterer Bestandteil gilt die dunkle Materie, die etwi@®ausmacht. Der groldte Teil
des Universums besteht aus dunkler Energie und tragt rufd Zbn Gesamtinhalt bei.
Eine genaue Untersuchung der Expansion des Universums kalanz Ergebnis, dass das
Universum seitz ~ 1 sogar beschleunigt expandiert. Warum dies so ist, ist eeitere
bisher nicht beantwortete Frage.

Fur die Untersuchung der Kosmologie unseres UniversumsiekbrBeobachtungen von

Supernovae des Typs la helfen. Bei einem Ansatz geht mamdag) dass diese Standard-
kerzen sind, und somit zur Bestimmung des Expansionsterhdes Universums benutzt
werden kdnnen. Besser ist jedoch die Kenntnis der Helligkeier einzelnen Supernova,

um daraus die Entfernung bestimmen zu kdnnen.

Mit dem Programmpakt®HOENI X lassen sich Spektren von Supernovae modellieren und
mit beobachteten Spektren vergleichen. Da hier die Leuafitkls Parameter mit in die
Berechnung eingeht, lassen sich die Helligkeit und sonthadie Entfernung einzelner
Supernovae bestimmen. Weiter lasst sich aus der Modeitievon Supernovae die Frage
des Vorgangers einer Supernova des Typs la lésen und soatit Ekenntnisse fur die
Sternentwicklung und Explosionsphysik gewinnen.

Es existieren bereits viele Arbeiten, in denen PHOENI X Modellierungen von Super-
novaspektren des Typs la gemacht wurden [Nugeéat., 1995], [Hauschildet al, 1996],
[Nugentet al,, 1997], [Lentzetal, 1999b], [Lentzetal,1999a], [Lentzt al, 2000],
[Lentzet al, 2001b], [Lentzetal,2001a], [Lentztal,2002], [Baroretal, 2003],
[Bongardet al, 2006], [Baroret al, 2006]. Die bisherigen Modellierungen sind alle fr
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Spektren im optischen Bereich geschehen. Ziel dieser tidieds zu prifen, oPHOENI X
auch im Infraroten gute Modellspektren liefert. Des weaitewerden die Modellspektren
im Infraroten weiter verbessert. Es stehen dazu drei béxdsac Infrarotspekiren von der
Supernova SN 2002bo zur Verfiigung. An diese werden die Nggiltren angepasst.

Die Arbeit ist folgendermal3en gegliedert: In den folgendéschnitten wird das Phanomen
Supernova, insbesondere der Typ la, naher beschrieberari3eklieRende 2. Kapitel stellt
die theoretischen Aspekte der Physik von Sternatmosphvarekrste Berechnungen werden
im Kapitel 3 vorgestellt. In diesem Kapitel werden auch dia3iahmen vorgestellt, die
unternommen wurden, um die Modellspektren weiter zu vesdyes Die Ergebnisse mit den
am besten passenden Modellspektren werden in Kapitel 4stmiff. Abgeschlossen wird

mit einer Zusammenfassung und einem Ausblick.

1.2 Allgemeines und Historisches

Seit Hunderten von Jahren wird von Astronomen immer wiedsrAlftauchen eines neuen,
hellen und fixen Objektes am Nachthimmel beobachtet. Mamtndiese ObjekteStella
Novg was soviel bedeutet wie neuer Stern. In Wirklichkeit siiesd Objekte jedoch keine
neu entstehenden Sterne. Der Begriff Supernova ist noativ@ling. Es ist erst im letzten
Jahrhundert festgestellt worden, dass es eifiggdla Novagibt, die nochmals viel heller
sind als die Ublichen Vertreter. Deswegen ist eine neueskladie Supernova, eingeftihrt
worden [Zwicky, 1938], [Zwicky, 1940]. Die IdentifizierunbistorischerStella Novaeals
Supernovae ist erst im Nachhinein geschehen.

Supernovae sind ein sehr seltenes stellares Phanomen. riinfl Glessen sind in unse-
rer MilchstraBe erst funf eindeutige Beobachtungen eingreBiova gemacht worden
[Stephenson und Green, 2005]. Diese Supernovae sind in atmen 1006, 1054, 1181,
1572 und 1604 n. Chr. erschienen. Das letzte beobachteterr®wa Ereignis in der

Milchstral3e liegt ca. 400 Jahre zuriick. Fir die europaigatenomie sind die Supernovae
aus den Jahren 1572 und 1604 wichtige Ereignisse gewes&anite Astronomen wie

Johannes Kepler und Tycho Brahe haben diese damals nédesrsstDie Positionen der

anderen Supernovae sind aus historischen Aufzeichnungemsien, insbesondere aus
China und Japan, bekannt. An der Position der Supernovaeamsldhr 1054 befindet sich
heute der Krebsnebel. Dieser Nebel ist der Uberrest derrSoyee 1054,

Heutzutage beobachtet man auch extragalaktische Supernéiegen der enormen Hellig-
keit sind Supernovaexplosionen auch in fremden Galaxi@bdehtbar und Uberstrahlen
diese sogar teilweise. Dank modernster Teleskope undumstite werden heutzutage
pro Jahr etwa 350 neue Supernovae entdeckt. Es wére naténticsehr wiinschenswertes
Ereignis, wenn sich eine Supernova in unserer Galaxieregrigvirde. Das letzte Ereignis
in der ndheren Umgebung ist die Supernova 1987A in der Grivigellanschen Wolke
gewesen.

Die Bezeichnung einer Supernova richtet sich nach inremdhEntdeckung. An das Jahr
angehéngt wird fortlaufend ein Buchstabe des Alphabetsl e 26 Buchstaben des Alpha-
bets aufgebraucht, werden zwei Buchstaben angehangta8aidhier alle Kombinationen
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verbraucht, hangt man einen dritten Buchstaben usw. arnnBagd mit2006Aist so eine
Nummerierung tibe2006Zund 2006aabis 2006zaund entsprechend weiter madglich.

1.3 Klassifikation

Bei einer genaueren Untersuchung von Supernovae stellt teiveise deutliche Va-
riationen zum Beispiel des Spektrums im Maximum der Hedligloder der Lichtkurve
fest. Deshalb werden Supernovae in verschiedene TyperteititeDiese hier beschriebene
Klassifikation ist die allgemein tbliche und ist unter araeiin [Filippenko, 1997] erlautert.

Die Unterteilung geschieht nach spektroskopischen Ucitezden. Dabei wird die erste
Unterteilung in zwei verschiedene Hauptklassen vollzo@¥sr Typ | ist so definiert, dass
es im Spektrum einer solchen Supernova keine Wassersffigibt. Dementsprechend ist
der Typ Il an im Spektrum vorhandenen Wasserstofflinien kareren.

Der Supernova Typ la ist an der breiten und tiefen Absorgtinie des Si Il bei etwa 6150

A zu erkennen. Die Typen Ib und Ic haben diese Linie nicht. Deterschied zwischen
dem Typ Ib und Ic besteht darin, dass im Spektrum einer Typ upeBiova deutlich
erkennbare He Linien auftreten. Die spateren Spektren uper@ovae des Typs la werden
von Fe Emissionslinien dominiert. Es sind aber auch Linien €o vorhanden. Dagegen
haben die spateren Spektren der Typen Ib und Ic vor allerrehinbn IME. IME steht

fur Intermediate Mass Elementdas sind Elemente, die im Periodensystem zwischen den
einfachen Elementen und den Eisenelemente angeordneBsisgiele sind Si, Ca oder Mg.

Der Typ Il ist an seinen starken Wasserstofflinien, wie tthd H3, im Spektrum zu erken-

nen. Die spateren Spektren sind dann deutlich heterogeaagibt noch eine Unterteilung

des Typs Il in zwei Unterklassen II-L und II-P. Diese ergilthsaus der Betrachtung der
Lichtkurven. Hat die Lichtkurve nach dem Maximum einen #n@abnehmenden Verlauf,
spricht man von dem Typ II-L. Der Typ II-P hat hingegen in destitkurve noch ein Plateau
kurz nach dem Maximum. In Abbildung 1.1 sind Lichtkurven \d@n verschiedenen Super-
novatypen schematisch dargestellt. Auch die anderen Tlgpban einen unterschiedlichen
Verlauf der Lichtkurve.

Die unterschiedlichen Merkmale der Spektren deuten darayfdass auch verschiedene
Mechanismen fiir die Supernovaausbriiche verschiedenexw&yantwortlich sind. Die Su-
pernovaexplosionen vom Typ Il sowie Typ Ib und Ic haben eingssereichen Stern als
Vorlaufer. Dieser produziert am Ende seines Lebens durchfigion in seinem Kern Ei-
sen bis die Masse des Eisenkerns die Chandrasekhar-Massteigt. Dann kollabiert der
Kern, was zu einer Explosion des Sterns fuhrt. Auf den Meisiams des Typs la wird im
folgenden Abschnitt eingegangen.

1.4 Typla

Eine detaillierte Einfiihrung zum Thema Supernovae vom &jpi¢tet [Leibundgut, 2000].
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Abbildung 1.1: Hier sind die schematischen Lichtkurven Supernova-Ereignissen unter-
schiedlichen Typs dargestellt [Wheeler und Harkness, 11990

1.4.1 \Vorlaufer

Der genaue Vorlaufer einer Typ la Supernova ist hoch immehtribekannt. Die Beant-
wortung dieser Frage ware ein wichtiger Schritt, um den Bb&ner Supernovaexplosion
endgultig zu verstehen. Dies ist zum Beispiel sehr wichiigdie Anwendungen in der
Kosmologie, auf die spater noch eingegangen wird.

Aus den Beobachtungen lassen sich Rickschliisse auf deiufdarkeiner Supernova vom
Typ la ziehen. Das Spektrum enthalt keine Linien von Wass#rader Helium. Ebenso
darf deswegen auch ein moglicher Vorlaufer kein oder wenmsd#rstoff oder Helium
enthalten. Die Ahnlichkeiten der Lichtkurven und der maaiem Helligkeit untereinander
lasst auf stets ahnliche physikalische Bedingungen bekEgplosion schlieRen. Ereignisse
von Supernovaexplosionen vom Typ la sind nicht wie die vorp Mymit H Il Regionen in
Spiralgalaxien assoziiert. Stattdessen treten Supeerlavauch in elliptischen Galaxien auf.
Dies alles weist darauf hin, dass Supernovaexplosionengiria nicht von einem kolla-
bierenden massereichen Stern stammen konnen. Die hegeenalh akzeptierte Annahme
ist, dass der Vorlaufer einer Supernova la ein Weil3er Zwstiddranchet al., 1995].

Aus zwei Griinden ist ein einzelner Stern als Vorlaufer natemsgeschlossen [Tout, 2005].
Erstens ist kein theoretischer Weg in der Sternentwickheigannt, der zu einem geeigneten
Kandidaten fiihren wirde. Und zweitens miusste, falls eshselnoen Weg doch geben

wirde, die Rate der Supernovae deutlich hoher sein. Die$ Zilhder Annahme, dass es
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sich bei dem Vorlaufer einer Supernova vom Typ la um einenRémiZwerg in einem
Doppelsternsystem handelt. Der Weil3e Zwerg akkretierelaton seinem Begleiter.

Es gibt drei grundlegende Typen von Weil3en Zwergen. Zummeigibt es Weil3e Zwerge
aus Helium. Bei einer Explosion von diesen, die etwa beireMasse von 0.7 Sonnen-
massen stattfindet, wiirde die ausgestoRene Materie nurediusn-und®°Ni sowie dessen
Zerfallsprodukten bestehen [Woosletal., 1986]. Dies steht aber im Widerspruch zu
den Beobachtungen. Ein Weil3er Zwerg kann auch aus Sadieidénin und Magnesium
bestehen. Diese O-Ne-Mg WeilRen Zwerge sind allerdingg ssiten und kommen deshalb
als alleinige Vorlaufer einer Supernova la nicht in Fragenzd kommt, dass man davon
ausgeht, dass sie nach Akkretion von Materie eher zu einentrdfenstern kollabieren
[Gutierrezet al,, 1996]. Der dritte Typ ist ein WeilRer Zwerg aus Kohlenstaftiuibauerstoff.
Diese C-O WeilRen Zwerge sind die wahrscheinlichsten Katelid flir eine Supernova
Explosion.

Da Supernovaexplosionen in Doppelsternsystemen geschblegbt die Frage nach dem
Begleiter des Weil3en Zwergs. Der Begleiter liefert die Mateum den Weilien Zwerg an
seine Chandrasekhar Grenzmasse zu fuhren. Fir die Art dgsiBes sowie die Art und
Weise des Materietransfers vom Begleiter zum Weil3en Zwédrges eine Vielzahl von
Maoglichkeiten [Branctet al, 1995]. Hier sollen nur die wichtigsten und wahrscheirdieim
Szenarien behandelt werden. Ist der Begleiter ein Halnginstern oder ein Unterriese,
akkretiert der Weil3e Zwerg Wasserstoff. Wenn die Rate igadt, resultiert dies meist in
einer Nova Explosion. Unklar ist noch, ob der Weil3e Zwergrigieen l&angeren Zeitraum
hinweg langsam an Masse zunimmt und schliel3lich in einere®upa la Explosion
enden kann. Weiter kann der Weil3e Zwerg auch Helium von eideaptreihenstern oder
Unterriesen akkretieren.

Ein anderes Szenario ist, dass der Begleiter ein WeilRergZiseDie beiden WeilRen Zwer-
ge befinden sich dann in einem engen Orbit und verschmelzdie$liich miteinander.
Die Gesamtmasse muss dabei grofl3er als die Chandrasekhmemn@se sein. Als Vorlau-
fer fur eine Supernova vom Typ la ist dieses Szenario ehembrsgheinlich, weil theo-
retische Rechnungen zeigen, dass es eher zu einer Bildaeg Bieutronensterns flihrt
[Saio und Nomoto, 1998].

1.4.2 Ablauf der Explosion

Der Weile Zwerg nimmt durch Akkretion von Materie von seinBegleiter an Masse
zu. Wenn der WeiRe Zwerg die Chandrasekhar Masse erreid@tat, ew instabil und die
Bedingungen fur eine Explosion sind gegeben. Der Druck ineden des Wei3en Zwergs
erhoht sich. Diese Kompression im Inneren des WeilRen Zwéltgs zu einer Erwarmung
und zur Zindung des thermonuklearen Brennens. Die Zindondgtfnahe des Zentrums
statt. Die Explosionsfront lauft anschlieBend nach auBenEvolution des Weil3en Zwergs
hin zur Explosion ist sehr komplex. Viele verschiedene Psse und Bedingungen haben
Einfluss darauf. Es ist schwierig dies zu berechnen, weil Kkantnis vieler Details
notwendig ist. Man beschrénkt sich deswegen bei der Bevaghdes Explosionsvorgangs
auf ad-hoc Annahmen und einfache Anfangsbedingungen.
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Das thermonukleare Brennen setzt grol3e EnergiemengenBieeieiner Explosion un-
terscheidet man zwischen einer Detonation und Deflagratider Unterschied liegt
in der Geschwindigkeit der Explosionsfront. Ist die Exposfront langsamer als die
Schallgeschwindigkeit in dem Medium, spricht man von eibsflagration. Entspre-
chend spricht man von einer Detonation, wenn die Explogesshwindigkeit grof3er als
die Schallgeschwindigkeit ist. Die verschiedenen Explasiodelle sind vorgestellt in
[Hillebrandt und Niemeyer, 2000].

Als eine mogliche Theorie fir den Ablauf der Explosion gibtdée sofortige Detonation.
Bei dieser Detonation verbrennen Kohlenstoff und Sauirsthezu komplett zu Nickel,
Cobalt und Eisen, die man in diesem Zusammenhang auch aadisente bezeichnet.
Es werden dabei keine signifikanten MengerME&, wie zum Beispiel Si, S, Ca oder Mg,
produziert [Arnettet al., 1971]. Diese werden jedoch in den Spektren eindeutig lmbéia
Somit kann das Modell der sofortigen Detonation ausgessblowerden. Auch theoretische
hydrodynamische Berechnungen kommen zu dem Schluss, gassfdrtige Detonation
unwabhrscheinlich ist.

Ein weiteres Modell ist die Deflagration. Angenommen wirdbelaeine turbulente
Verbrennung, bei der die Explosionsgeschwindigkeit Ideiist und bleibt als die Schall-
geschwindigkeit. Die Explosion zundet wieder im Innerers d&eiRen Zwergs. Die
Explosionsfront wandert jedoch langsamer als die Schatlgeindigkeit nach auf3en. Dies
gibt dem Weil3en Zwerg Zeit um zu expandieren, wodurch diéf@iaach aul3en hin sinkt.
Die IME werden so in deutlicher Menge produziert. Dies ist in gutéetginstimmung
mit den Beobachtungen. Eine wichtige Bedingung an das Mastetlie Tatsache, dass
die freiwerdende Energie grof3 genug sein muss, um den Weieng vollstandig zu
zerstoren. Daflr ist eine Explosionsgeschwindigkeit vO&3der Schallgeschwindigkeit
notig. Man hat verschiedene Modelle mit unterschiedlicliarametern gerechnet. Als
besonders erfolgreich, was die Ubereinstimmung mit derbBelatungen angeht, ist das W7
Modell von Nomoto [Nomoteet al, 1984] zu betrachten. Um die theoretischen Modelle
weiter zu verbessern, wird auch eine mehrfache Ziindung mchiedenen Orten nahe des
Zentrums des Weil3en Zwergs in Betracht gezogen [Répké, 2006].

Noch ein weiteres Modell ist das Delayed Detonation Modeles bedeutet verzogerte
Detonation. Die Explosion startet dabei mit einer Deflagratsodass die Explosionsfront
mit einer Geschwindigkeit unterhalb der Schallgeschvgkelit fortschreitet. Im Gegensatz
zum reinen Deflagrationsmodell kann die Explosionsgesutiigkeit zu Anfang sehr
niedrig sein. Man nimmt einen Wert im Bereich von 1% an. Imtepn Verlauf geht
die Deflagration dann in eine Detonation Uber. Dies gestlaela bei einer Dichte von
pppr ~ 107 g cni3. Auch dieses Modell muss sich der Uberpriifung durch Verhlenit
den Beobachtungsdaten stellen. Es liefert dabei gute ¥&apen fir die Spektren und Licht-
kurven. Auch die Zusammensetzung passt gut zu den BeolpgeryKhokhlov, 1991].

Wahrend der thermonuklearen Verbrennung wird im Innererptséchlich Nickel produ-
ziert. Nach der Explosion sorgt der Zerfall des Nickels finea weiteren Anstieg der Hel-
ligkeit. Der Zerfall findet statt als

%Ni — Co — 5OFe. (1.1)
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Abbildung 1.2: Die Lichtkurven in verschiedenen Bandemdsanhand des Beispiels der
Supernova SN 1992A dargestellt [Hametyal.,, 1996].

Der Zerfall des’*Ni zu ®*Co geschieht durch Elektroneneinfang. Die Halbwertszstitint
6.1 Tage. Das®Co zerfallt dann mit einer Halbwertszeit von 77 Tager%ee. Dieser Vor-
gang geschieht groRtenteils durch Elektroneneinfang 8B tritt aber auchs™-Zerfall
(19%) auf. Bei diesen Zerféllen wirg-Strahlung freigesetzt, deren Energie signifikant zur
Energiebilanz in der Supernova beitragt. Auch andere sitli@ Elemente bewirken einen
geringen zusétzlichen Beitrag. Die freiwerdend&trahlung ist dafir verantwortlich, dass
die Helligkeit erst etwa 20 Tage nach Ausbruch der ExplogioMaximum erreicht. In den
aulReren Schichten werden dME produziert.

1.4.3 Lichtkurve

Ein wichtiges Gebiet fiir die Untersuchung von SupernovaeTges la ist die Photometrie.
Mit ihr lassen sich wichtige Erkenntnisse fur die Kosmogjewinnen. Es sind bisher
schon von zahlreichen Supernovaexplosionen Lichtkurvégemommen worden.

In Abbildung 1.2 sind Lichtkurven einer Supernova vom Typriaverschiedenen Bandern
dargestellt. Als Nullpunkt wird meist das Maximum im B-Bagdnommen. Der Anstieg
zum Maximum ist sehr steil. Die Dauer vom Ausbruch bis zur imaden Helligkeit
betragt etwa 20 Tage. Die meisten Supernovae erreichen dasndm im Infraroten vor
dem Maximum im B-Band. Im Infraroten ist aul3erdem oft noah &veites Maximum zu
beobachten. Der Mechanismus dafur ist aber noch nicht békBie Unterschiede in den
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Lichtkurven deuten darauf hin, dass die physikalischeniriggohgen in den Supernovae
zwar ahnlich jedoch nicht gleich sind.

Die Lichtkurven von Supernovaausbrichen des Typs la selcbnalle ahnlich. Es gibt
jedoch Unterschiede in der Geschwindigkeit der Lichtkurizn Parameter, der die
Geschwindigkeit der Lichtkurve beschreibt, i&tm5(B) [Phillips, 1993]. Dies ist die
Helligkeitsabnahme zwischen dem B-Band Maximum und 15 Tegech. Ist die Abnah-
me grof3, spricht man von einer schnellen Supernova. Eisdlipr Wert fur eine schnelle
Supernova isf\mq5(B) ~ 1.5 mag. Eine langsame Supernova liegt im Bereich 0rmag.

Es gibt einen direkten Zusammenhang zwischen,;(B) und der maximalen Helligkeit.
Je heller eine Supernova ist, um so langsamer lauft sie ab.hB#®t, dass ein kleineres
Am;5(B) einer helleren Supernova entspricht. Man kann diesen Zussiang fur ver-
schiedene Bander aufstellen und betrachten. Auffallidabii, dass die maximale Helligkeit
im Infraroten nicht so stark vohm;5(B) abhangt. Dies macht Supernovae im Infraroten
besser als Standardkerzen geeignet.

1.4.4 Kosmologie

Der Nutzen der Supernovae vom Typ la fur die Kosmologie habgton der Frage, ob sie
als Standardkerzen zu gebrauchen sind. Wie im vorherigesthiitt beschrieben wurde,
gibt es jedoch Unterschiede in den Lichtkurven und der maleém Helligkeit. Da es
aber einen Zusammenhang zwischen beidem gibt, lasst sicmakimale Helligkeit mit
Hilfe von Am5(B) Kkorrigieren. Fur eine detaillierte Beschreibung der Verdieng von
Supernovae des Typs la in der Kosmologie sei auch auf [Ldidputy 2001] verwiesen.

Man kann die bekannte Helligkeit der Supernova nun zur Besting der Entfernung be-
nutzen. Ist weiterhin die Rotverschiebung der Supernoea ddr Heimatgalaxie bekannt,
kann man beides in Relation setzen. Diese Relation ist dib itmem Entdecker benannte
Hubble-Relation [Hubble, 1929]. Sie lautet

v=Hy-d. (1.2)

Es ist dabeb die Fluchtgeschwindigkeit unddie Entfernung zum beobachteten Objekt. Ist
beides bekannt lasst sich die Hubble-Konstafiiebestimmen. Die Fluchtgeschwindigkeit
fihrt dazu, dass ein Spektrum rotverschoben erscheintRDieerschiebung ist definiert
durch

Abeob — A0

z = B v— (1.3)
Dabei ist \peop, die Wellenldnge, bei der eine Spektrallinie mit der Labdisveéénge \g
beobachtet wird. Wie die Supernovae vom Typ la zur Bestingrdar Hubble-Konstanten
verwendet werden, ist in [Branch, 1998] erlautert. Bei gemar Messung féllt auf, dass
die Hubble-Konstante keine wirkliche Konstante im Verldef Evolution des Universums
gewesen ist. Es ist festgestellt worden, dass sich die Eipamles Universums ab einer
Rotverschiebung vor ~ 1 beschleunigt. Diese wichtigen Erkenntnisse sind durch die
Beobachtungen von Supernovae gewonnen worden. Zwei gosbeggte Projekt, es handelt
sich dabei um das Supernova Cosmology Project [Perimetital, 1999] und das High-z
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Abbildung 1.3: Hier ist die Geometrie dargestellt, die zutdfehung des P-Cygni Profils
fuhrt [Bongard, 2005].

Supernova Search Project [Schmédial., 1998], haben die wichtigen Ergebnisse geliefert.
Die Frage, warum das Universum beschleunigt expandi¢eijrie der zentralen Fragen der
Kosmologie.

Eine weitere wichtige Erkenntnis der Kosmologie ist, daas dniversum nur zu 4% aus
der uns bekannten Materie besteht. Die weiteren Bestdémdigid die dunkle Materie
und die dunkle Energie. Bisher gibt es noch keine Erklaruirgdfe Natur dieser beiden
Bestandteile. Nicht nur durch Beobachtungen von Supemaevarden diese wichtigen
Erkenntnisse der Kosmologie erreicht. Auch mit einer genavermessung der Mikrowel-
lenhintergrundstrahlung durch den Satelliten WMAP (Widn Microwave Anisotropy
Probe) hat man dieselben Ergebnisse erhalten [Spetragé] 2003].

Fur die Zukunft kbnnen die Untersuchungen von Supernovahtige Hinweise auf die
Natur der dunklen Energie liefern. Projekte wie zum Beisgpés JEDI (Joint Efficient Dark-
energy Investigation) [Wanet al, 2005] werden dafur in Angriff genommen.

1.4.5 Spektrum

Eine detaillierte Beschreibung insbesondere der optis@mektren von Supernovae ist in
[Filippenko, 1997] zu finden. Die friihen Spektren einer Snpea vom Typ la haben sehr
breite Linien. Am stérksten sind die Si Il Linie b&355 A sowie die Ca Il H&K Linien bei
3924 und 3968 A. Des weiteren sind im Spektrum Linien von einigen neutralder einfach
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Abbildung 1.4: Schematische Darstellung der Form des Pilpfils [Bongard, 2005].

ionisierten Elementen enthalten. Dies sind hauptsachliefiME wie Mg, Si, S und Ca. Es
sind aber auch einige Linien von Fe und Co zu finden.

Die breiten Linien haben das P-Cygni Profil. Dieses Profilltest aus der Tatsache, dass
es sich bei einer Supernova um eine expandierende Atmasbladidelt. Die Entstehung
ist in der Abbildung 1.3 schematisch dargestellt. Eine terétmissionslinie von der
Photosphére wird oberhalb dieser wieder absorbiert. DMxs®rption ist blauverschoben,
weil sich die Materie auf den Beobachter zu bewegt. Diestfabreinem blauverscho-
benen Absorptionstrog. Aus den Randbereichen kommt dutobushg Strahlung in
Richtung des Beobachters. Dadurch entsteht das Emissioisnm bei der urspriing-
lichen Wellenlénge. Die resultierende Linie hat die Foria,id Abbildung 1.4 dargestellt ist.

Je spater nach dem Maximum eine Supernova betrachtet wirdsaidinner wird die
Atmosphare auf Grund der Expansion. Dadurch wird die Atrhéasp transparenter und
die langsameren Bereiche der Supernova werden sichtbaich@éitig nimmt auch die
Effektiviemperatur ab. Die spateren Spektren werden vanEisenelementen, vor allem
vom Fe IlI, dominiert. Man sieht nun den Eisenkern der Sup@&n&s sind aber auch
weiterhin Linien dedME zu beobachten.

Im Infraroten ist ein entsprechendes Verhalten zu findes.flihen Spektren sind gerade
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abfallend ohne starke Linien. Eine starke Linie ist die desT@plett bei 8500, 8540 und
8660 A im nahen Infrarot. Je spater das Spektrum ist, um s hieien treten auf. Zuerst
tauchen auch hier die Linien d&VlE auf. So beobachtet man bei5 um Mg Il und bei
1.65 um eine Linie von Si Il. Spater treten dann die Linien der Eedemente wie Fe, Co
und Ni auf.

1.4.6 Uberrest

Die Energie, die bei einer Supernovaexplosion vom Typ liainal, reicht aus, um den Wei-
Ren Zwerg zu zerstoren. Es ist also nicht zu erwarten, dasemen Uberrest an der Positi-
on des Vorlaufers findet. Die ausgesto3ene Materie fliegtledveiter in den interstellaren
Raum. Dabei tritt sie in Form einer Schockfront in Wechsgtwig mit der interstellaren
Materie. Man kann dies im Rontgenbereich beobachten. Mié ldienauer Beobachtungen
und Vergleiche mit theoretischen Modellen lassen sich &iatkschlisse auf das Explosi-
onsmodell ziehen [Badenes al., 2005]. Die Supernovaexplosionen vom Typ la tragen einen
wichtigen Beitrag zur Anreicherung des Universums mit setan Elementen bei.
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Kapitel 2

Strahlungstransport und PHOENI X

Hier wird die Physik der Sternatmosphéren erlautert. Als@bnd wird auf die Funktions-
weise vonPHOENI X eingegangen.

2.1 Strahlungstransport

Es werden die theoretischen Grundlagen fur die Behandl@sgSdrahlungstransportpro-
blems in Sternatmosphéren behandelt. Die daftr wichtigeifié und Zusammenhéange
werden hier vorgestellt und kurz erlautert. Die hier votghsn Ausfihrungen orientieren
sich hauptsachlich an [Rutten, 2003]. Eine weitere beaUEmfuhrung in den Strahlungs-
transport ist [Mihalas, 1970].

2.1.1 Linientubergénge

Die Strahlung kann in der Atmosphére mit der im Stern erghalh Materie wechselwirken.
Dabei wird ein Atom oder Molekil entweder angeregt oder adgje In einem Atom kann
der Ubergang zwischen zwei Niveaus eines Atoms durch fdig@&hrozesse stattfinden:

e Absorption von Strahlung

e spontane Emission von Strahlung
¢ induzierte Emission von Strahlung
e Anregung durch Stol3

e Abregung durch Stol3

Alle diese Prozesse sollen im folgenden néher betrachteteme Dazu wird das untere Ni-
veau mit dem Buchstabdrund das obere mit gekennzeichnet.

Einsteinkoeffizienten

Eine Charakterisierung fur die Linienubergange durchiiirg stellen die Einsteinkoef-
fizienten dar. Die Einsteinkoeffizienten geben eine Ubeggamahrscheinlichkeit zwischen
zwei Niveaus eines Atoms an. Fur die unterschiedlichen iciigh Prozesse gibt es
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unterschiedliche Einsteinkoeffizienten.

Der Einsteinkoeffizient fur die spontane Emission wird mif; bezeichnet.A,; ist die
Ubergangswahrscheinlichkeit fiir die spontane Emissianlélsergangs vom Niveau auf
das Niveaul pro Sekunde und pro Teilchen im ZustandDie mittlere Lebensdauer des
Niveaus lasst sich auch durch den Einsteinkoeffizientenréaoken. Der Zusammenhang
lautett = 1/A,;.

Der Einsteinkoeffizient fur die Absorption durch elektramatische Strahlung wird mit
B, bezeichnet. Dieser beschreibt die Wahrscheinlichkeigs déas Atom aus dem Zu-
standl in den Zustand. durch Absorption von elektromagnetischer Strahlung seggewird.

Fur den Vorgang der induzierten Emission wird der Einstedéfizient B,,; verwendet. Bei
der induzierten Emission von Strahlung, wird ein Photornchker Energie benétig, dass die
Emission induziert.

Neben der Wechselwirkung mit der Strahlung kann das Atorrh adrch St6Re an-

oder abgeregt werden. Die Koeffizienten, die hierfir eitibefwerden, sind”;, fir die
Anregung durch einen Stol3 sowig; fur die Abregung durch einen Stol3.

Ein Beispiel fiir ein StoRprozess ist der Elektronenstolgée ein Ubergang vom Zustand
i zum Zustang stattfindet. Die Ubergangsrate wird beschrieben durch:

n;Cij = niNe/ oij(v)v f(v)dv. (2.2)
V0
Dabei istN, die Elektronendichtey;;(v) der Wirkungsquerschnitt fir Kollisionerf,(v) die
Geschwindigkeitsverteilung und, die Mindestgeschwindigkeit, die aus dem Zusammen-
hang(1/2)mv3 = hu folgt.

Zwischen den Einsteinkoeffizienten gibt es Relationens®gnd

By, _ Gu Ay o 2hv? 2.2)
Bu g’ Bu '
sowie
% _ gg_leEuz/kT. (2.3)

Dabei istE,; ist die Energiedifferenz des Ubergangs. Mitund g, sind die statistischen
Gewichte der Niveausundu bezeichnet.

gf-Wert

Eine andere wichtige GréR3e ist der gf-Wert. Es fgidie Oszillatorstarke des Absorptions-
Ubergangd — w und f,; entsprechend die Oszillatorstérke des Emissionsibesgdig
Oszillatorstarke ist ein MaR fur die Starke eines Ubergabgs Zusammenhang mit dem
Einsteinkoeffizienten fir die Emission lautet
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2me?v?
Aul = 73(_ful) (24)
egme
Dabei isteq die Dielektrizitdtskonstante des Vakuums. Weiter werdéngrund g,, die sta-
tistischen Gewichte der Niveausund v bezeichnet. Fir die Absorption und die Emission

gilt

glflu = _guful = gf' (25)

Der gf-Wert ist eine dimensionslose Gréf3e. Der Vorteil degvgrtes liegt darin, dass er
sowohl fur die Absorption als auch die Emission gilt. Die &@&inkoeffizienten sind dagegen
fur Absorption und Emission verschieden.

Kontinuumsubergange

In einem Atom sind nicht nur Ubergénge zwischen zwei Linigigltith. Auch Ubergéange
von einem Niveau in das Kontinuum sind maoglich. Fur Wass#rahd wasserstoffahnliche
Atome lasst sich dies durch die Kramer-Formel beschreiBém.gibt den Wirkungsquer-
schnitt eines solchen Prozesses wieder und lautet

Z4
o =2 815 x 1029n5y3

gpy fiir v > vy. (2.6)

Dabei istn die Quantenzahl des NiveausFur andere Atome ist die Beschreibung des
Vorgangs deutlich komplexer.

Als ein weiterer Prozess sind auch frei-frei Ubergéange mbgDies ist ein Ubergang im
Kontinuum des Atoms, bei dem ein freies Elektron kinetisEhergie abgibt oder aufnimmt.
Als ein Beispiel fiir inelastische frei-frei Ubergange i Bremsstrahlung zu nennen.

2.1.2 Streuung

Wie oben schon angegeben, ist fiir ein Atom ein frei-frei daag im Kontinuum des Atoms
maglich. Ist dies ein elastischer Prozess, spricht man wmeu@ng. Die Photonen, die ge-
streut werden, &ndern ihre Richtung. Es gibt mehrere ArtenStreuung. Diese resultieren
aus der Tatsache, dass die Photonen mit unterschiedlicileidn wechselwirken kénnen.

Thomson Streuung

Die Thomson Streuung beschreibt die Streuung von PhotanEteitronen. Diese hat einen
frequenzunabhangigen Wirkungsquerschnitt, der gegedbeiuich

ol =0T = %ﬂg = 6,65 x 10%cm?. (2.7)
Diese Beschreibung gilt fir Elektronen und Photonen mudmggr Energie. Haben die Pho-
tonen hohere Energie tritt Comptonstreuung auf.
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Rayleigh Streuung

Die Rayleigh Streuung beschreibt die Streuung von Photamegebundenen Elektronen.
Die Energie der Photonen ist dabei geringer als die Anreggmgygie des Elektrons. In Fre-
guenzen ausgedrickt bedeutet dies < 1. Der Wirkungsquerschnitt der Rayleigh Streu-
ung ist gegeben durch

4
05 ~ fluot <i> . (2.8)
Vo

Dabei ist f;,, die Oszillatorstarke und, die Frequenz des hauptsachlichen Ubergangs des
Elektrons im Atom. Ein sehr bekanntes Beispiel ist die Rghstreuung in der Erdatmo-
sphare. Diese lasst wegen dérAbhangigkeit den Himmel blau erscheinen.

Linienstreuung

Bei der Linienstreuung wird ein Photon von einem Atom kuigeabsorbiert und anschlie-
Rend wieder emittiert. Da dieser Vorgang in einem Zeitraomaa.10~° Sekunden stattfin-
det, sieht dieser Prozess aus wie Streuung und man spridldeson Linienstreuung.

2.1.3 Linienprofile

Die Spektrallinien eines Atoms sind nicht scharf. Es gibeé¥ielzahl von Einflissen, die zu
einer Verbreiterung der Linien fuhren. Die wichtigsten daar hier im folgenden vorgestellt
und kurz behandelt. Dazu z&hlen die naturliche Breite so@éopplerverbreiterung. Die
unterschiedlichen Verbreiterungsmechanismen fuhrereggctiiedenen Linienprofilen.

Natirliche Breite

Selbst wenn man alle &u3eren Einfliisse auf ein Atom verresiptahaben die Spektrallini-
en eine endliche Breite. Diese sogenannte natirlicheeBngihgt mit der Lebensdauer des
angeregten Zustandes zusammen. Sie ist eine Auswirkunglelsenbergschen Unschér-
ferelation. Auf Grund der endlichen Lebensdauer ist dier§ieedes Ubergangs unscharf.
Je kurzlebiger dabei ein Zustand ist, um so breiter ist digtiente Spektrallinie. Das re-
sultierende Profil der Linie durch die natlrliche Verbmaitey ist ein Lorentzprofil. Es wird
beschrieben durch

’)/Tad/47T2
v =) + (yred/4m)?
Dabei ist7"*¢ im Modell des harmonischen Oszillators die Dampfung. Diéevéialb-
wertsbreite betragE'W HM (v) = ~v"°¢ /27 oder in Wellenlangen ausgedriickt ergibt sich
FWHM()\) = X7 /21c. Der Wert fiiry"24 1asst sich auch aus einer theoretischen Be-
trachtung abschétzen. Im Modell des harmonischen Ose#larhalt man fiis"*? die Glei-
chung

V(v —1) = ( (2.9)

rad __ 87'('62

© 3mecA}’
Dabei iste die Elementarladung ungh. die Masse des Elektrons. Die Wellenlange des
Ubergangs ishg. Fur die volle Halbwertsbreite erhalt man so eine Unablgiegi von der

¥ (2.10)
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Wellenlange. Der Wert betragtW HM = 0.012 pm. Die natirliche Breite einer Linie ist
im Vergleich zu anderen Verbreiterungen meistens sehn.klei

Doppler Verbreiterung

Die Doppler Verbreiterung einer Spektrallinie ist ein kifder Dopplerverschiebung. Diese
ist gegeben durch
Ay MA_¢ 1)
v A c

Das Atom bewegt sich mit einer Geschwindigkeitskomponénie Richtung eines Beob-
achters. Aus dieser Bewegung resultiert eine Verschiellemngbeobachteten Wellenlange
einer emittierten Spektrallinie. Betrachtet wird nun ekmesammlung von Atomen, die sich
alle mit einer thermischen Geschwindigkeit in alle Riclgen bewegen. Die Geschwindig-
keitsverteilung gehorcht im thermodynamischen Gleichigeinder Maxwellverteilung. Auf
Grund der verschiedenen Geschwindigkeiten in RichtungBésdbachters resultiert in der
Summe eine Verbreiterung der Linie. Diese Doppler Verbraitg wird durch ein Gauss-
Profil beschrieben:

1 — 14 v
oV — 1) = NN (Av/Avp)? (2.12)

Dabei istAvp die Dopplerbreite der Linie. Diese ist gegeben durch

Avp = 22, ) 2KT (2.13)
C m
Dabei stehtl” fur die Temperatur des Gases unélir die Boltzmannkonstante. Der Einfluss
der Dopplerverbreiterung kann vor allem fiir hohe Tempeeatisehr stark sein. In heil3en
Objekten ubertrifft die Doppler Verbreiterung die natcine Verbreiterung um ein Vielfa-

ches.

Druckverbreiterung

Findet ein Ubergang wahrend eines StoRes zweier Atomesstaterschiebt sich die Fre-
quenz auf Grund von Wechselwirkungen zwischen den Atomeass fDhrt zu einer Verbrei-
terung der Linie. Diese Verbreiterung hangt vom Druck ali| mé steigendem Druck auch
die Anzahl der St6l3e zunimmt.

Voigt-Profil

Es gibt noch weitere Verbreiterungen, die sich meist entéwedrch ein Gauss- oder durch
ein Lorentz-Profil beschreiben lassen. Bei mehreren Esdliiuf die Linie missen bei-
de Profile fur eine Linie berlcksichtigt werden. Das Profilegisolchen Linie wird durch
eine Faltung des Doppler- und Lorentz-Profils erhalten. Ed Woigt-Profil genannt und
beschrieben durch

a [T°° eV’
H(a,v) =2 —5 _qy 2.14
@0 =2 [ (2.14)

Dabei stehen die einzelnen Parameter fir:
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§ Ao
=2 2.15
cA\p ( )
v—1 A=A
v = NN (2.16)
A2 vy
e 2.17
@ 4me AXp ( )

Da das Voigt-Profil aus einem Lorentz- und einem Gauss-Frefiforgegangen ist, ist das
Aussehen diesen recht &hnlich. Im Zentrum ahnelt es daleeiethem Gauss-Profil, hat
dafur aber gro3ere Flugel, die vom Lorentz-Profil kommen.

2.1.4 Energietransport

Hier werden die Verteilung und der Transport von EnergignereAtmosphére behandelt.

Intensitat

Der grundlegende Zusammenhang, der den Energietransmnieir Atmosphére beschreibt,
lautet:

dE, = I(7,1,t) (- ) dAdt dv dQ (2.18)

Durch diesen Zusammenhang wird die spezifische Intensiwéfiniert. Die Gleichung be-
schreibt die Menge an Energid,,, die durch die Flachéd A an der Stelle” transportiert
wird. Dabei wird ein Zeitraumt bis ¢t + d¢ und ein Frequenzbereich vanbis v + dv
betrachtet. Der Energietransport geht Gber den Raumwii®ein der Richtungf. Wei-
ter ist 7 der Normalenvektor zur FlachéA. Die Einheit der spezifischen Intensitat ist
[I,] = ergs~tem=2 Hz"!ster—!. Dieser Zusammenhang ist hier tber die Frequenz be-
schrieben. Da man Strahlung auch durch die Wellenl&ndpeschreiben kann, lasst sich
diese Gleichung so umformulieren, dass sie von der Wehegel&bhangig ist. Der Zusam-
menhang der so unterschiedlich definierten Intensitatgibtesich dann zu,, = I, - A\?/c,
wobeic die Lichtgeschwindigkeit ist. Dabei werden die infiniteaien Bereichel\ unddv
als stets positiv zunehmend angenommen. Da hier nur irdimtde Frenquenzbereiche be-
trachtet werden, spricht man von der monochromatischeditég. Die totale Intensitat ist
durch eine Integration Uber alle Frequenzen zu erha!teﬁ:fooo I, dv. Die Intensitat gibt
die Energie wieder, die ein Paket von Photonen entlang &trabls transportiert.

Mittlere Intensitat

Die mittlere Intensitat/,, erhalt man, wenn man die spezifische Intendijéiber alle Raum-
richtungen integriert und anschlielRend mittelt:

1

Jo(Ft) = - / I,dQ (2.19)

Eine oft gemachte Annahme bei der Behandlung von Sternatmiosn ist die sphéarische
Symmetrie. Die Atmosphare wird hier in Kugelschalen ueitrtFir diesen Fall Iasst sich
die Gleichung folgendermafen vereinfachen zu
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+1
LM@:%[{h@MmM (2.20)

Neu eingefihrt wird dabei der Parametes cos 0. Dieser ist ein Mal3 fur die Richtung des
Strahls. Der Winkeb ist der Winkel zwischen der Schichtnormalen und der Rioiptder
Strahlung.

Fluss

Der eindimensionale monochromatische Flassst definiert durch die Gleichung

F, (7,7, t) = /L,cos@dQ. (2.21)

Als monochromatischer Fluss wird der Strom an Energie pkuS#e bezeichnet, der senk-
recht durch eine Flache mit der Flachennormalean der Stelle” geht. Die Einheit des
monochromatischen Flusses|iBl] = ergs~tem 2Hz~'. Der Fluss ist eine VektorgroRe.
Man benutzt diese GréRRe, um damit den Energiefluss durchl@ugstransport in Sternat-
mosphéaren zu beschreiben. In Sternatmosphéaren, wo inmtémeinsionalen Naherung stets
die radiale Richtung betrachtet wird, wird der Fluss nadBeswstets als positiv und nach in-
nen als negativangenommen. Wird dies angewendet, kannateahromatische Fluss auch
als

F(2) = Ff(2) - F, (2) (2.22)

geschrieben werden. Beide Flisse haben hier positive Wefttevird auch der astronomi-
sche Flus$F verwendet. Dieser hangt durch die Gleichurfy = F' mit dem monochroma-
tischen Fluss zusammen.

Strahlungsdruck

Analog zu einem normalen Teilchengas lasst sich auch fiPbotonengas ein Druck de-
finieren. Dieser wird Strahlungsdruck genannt. Der Straggdruckp,, in eindimensionaler
Naherung wird definiert durch den Zusammenhang

1
Py = z/IV cos? 0 dQ. (2.23)

Die Einheit des Strahlungsdrucks jst] = dyn cm?Hz~!.

Intensititsmomente

Wenn der Fall einer spharisch symmetrischen Atmospharadteet wird, lassen sich Inten-
sitdtsmomente in Bezug aufdefinieren. Die ersten drei lauten:

Jo(2) = = /+1 I, du (2.24)

+1
H,(z) = /_1 pl, dp (2.25)
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1 +1 )
Ko(2) = / L du (2.26)

Wie bereits schon vorgestellt worden ist, stellt die mittlere Intensitat dar. Das zweite
Intensitatsmoment/,, wird der Eddington Fluss genannt und steht in dem Zusamnngnha
H, = F, /47 zum Fluss.K, wird K Integral genannt und hangt mit dem Strahlungsdruck
durchp, = (47 /c)K, zusammen.

2.1.5 Anderungen des Energieflusses

In diesem Abschnitt werden lokale Anderung des Strahlungs#is betrachtet. Es kann durch
Wechselwirkung von Strahlung mit Materie dazu kommen, da$sder Energiefluss in einer
Atmosphare verandert. Moglich sind dabei zwei Prozessed@&eEmission wird dem vor-
handenen Strahl Energie zusatzlich hinzugefligt. Im Gegem®zu tritt bei der Extinktion
eine Verringerung des Energieflusses auf.

Emission

Wenn zu einem Strahl in einem Bereich der Atmosphére Enéigrugefigt wird, spricht

man von Emission. Die hinzugefiigte Energie hat ihren Ursprim der Wechselwirkung

mit der Materie. Angeregte Atome oder Moleklle kénnen siceder abregen und dabei
Strahlung emittieren. Der Vorgang der Emission lasst sigicid

dE, = j, dV dtdvdQ (2.27)

quantifizieren. Dabei wird die Emissivitgt, pro cm? eingefiihrt. Die Emissivitat ist ein
Mal3 dafir, wieviel Energie durch Emission von Strahlungzbkommt.dFE,, steht dabei
fur die Energie, die zur vorhandenen Strahlung im Volumé&hpro Frequenzbandy im
Zeitintervalld¢ und pro Raumrichtung(2 hinzukommt. Die Einheit der Emissivitat igt ] =
ergem™3s~ Hz"1ster—!. Die Emissivitat kann auch mit der Intensitét in Zusammegha
gebracht werden. Es ergibt sich daftr der Zusammenhang

dl,(s) = ju(s)ds, (2.28)
wobeidl,(s) fur die Zunahme an Intensitat entlang der geometrischenlaggds eines
Strahls steht.

Nicht nur die Emission aus Atomen tragt zur Emissivitat Mégiter konnen Photonen auch
in den Strahl hinein gestreut werden. Der Beitrag der Strgau Emissivitat ist proportional
zur mittleren Intensitay.

Extinktion

Einem Strahl kann nicht nur Energie zugefiihrt, sondern &mghgie entzogen werden. Die-
ser Vorgang wird Extinktion genannt. Fir die BeschreibuegEktinktion werden verschie-
dene Extinktionskoeffizienten eingefihrt. Die Extinktioro Teilchen ist definiert durch

dl, = —o,nl,ds. (2.29)



2.1. STRAHLUNGSTRANSPORT

25

Dabei isto, der monochromatische Extinktionskoeffizient pro Teilchéreiter istn die
Teilchendichte des Absorbers gemessen in Teilchercprd Auch hier beschreibils die
geometrische Weglange des Strahls. Ein anderer Namg, fist Wirkungsquerschnitt. Die
Einheit betragfo,] = cm?. Eine weitere Definition der Extinktion ist die pran Weglénge.
Hierfur gilt der Zusammenhang

dl, = —a,I,ds. (2.30)

Eingefuhrt wird hier der lineare Extinktionskoeffizient der mit dem Extinktionskoeffizi-
enten pro Teilchen (iber, = o,n zusammenhangt. Als Einheit erhalt man| = cm L.
Die dritte Definition ist die Extinktion pro Masse, also Etion pro Gramm, und ist defi-
niert durch die Gleichung

dl, = —xup 1, ds. (2.31)

Dabei ist x,, der Massen Extinktionkoeffizient oder auch der Wirkungssghnitt pro
Masseneinheit und wird in der Einhéijt,] = cm?g~! angegeben. Weiter steptfiir die
Massendichte des Absorbers. Fir den Gebrauch in Sternaltées wird gerng,, benutzt.
In diesem Zusammenhang wixd dann auch Opazitat genannt.

Um von einem Strahl weggenommen zu werden, kann ein Photsoriabrt oder gestreut
werden. Die Extinktiony setzt sich somit aus der Absorptierund der Streuung zusam-
men.

Quellfunktion

Die Quellfunktion ist durch das Verhdltnis von Emissionsd textinktionskoeffizienten de-
finiert:

S, =2 (2.32)
Qy
Die Einheit ist[S,] = ergcm=2stHz"!ster~! und somit die gleiche wie die der Inten-
sitét. Auch die Quellfunktion wird wieder nur in einem Fregaintervall betrachtet. Bei
mehreren Prozessen ist die Quellfunktion das Verhaltnigieelnen Summen der Koeffi-
zienten:

st = ZIv (2.33)
>y
So kann die Quellfunktion umfangreich werden, insbesandeznn man den ganzen Fre-
guenzbereich betrachtet. Die Quellfunktion ist ein Maflidadb in einem Frequenzbereich
die Emission oder die Extinktion dominiert.

Fir den Fall eines Zwei Niveau Atoms mit elastischer Strgusidie Quellfunktion gegeben
durch
S, =1 —¢€,)B,+ ey (2.34)

Dabei ist B, die Planck-Funktion und, die Wahrscheinlichkeit der Photonenzerstérung.
Diese ist definiert durch
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6, = —2v (2.35)

a S
ol + o,

Das bedeutet, dass den Anteil der Absorption von der gesamten Extinktion, die Streu-
ungc;, und Absorptiom? besteht, wiedergibt.

Optische Tiefe

Die Extinktion in einer Sternatmosphére ist abhangig vanktgfernung vom Mittelpunkt
des Sterns. Da eine Sternatmosphére stets von aul3en bedleaoth, wird die radiale opti-
sche Tiefe eingefuhrt. Sie ist definiert durch

7u(20) = /OO a,dz. (2.36)

20
Dabei beschreibt die optische Tiefe an der Stelle- 2z, die Summe der Extinktion pro
Frequenz gemessen entlang der radialen Sichtlinie. Debodder sitzt dabei bei = oo,
wo die optische Tiefer, = 0 ist. Die optische Tiefe ist ein MaR3 dafir, wie tief man in
eine Atmosphare hineinschauen kann. Anzumerken ist aechdziss die optische Tiefe flr
unterschiedliche Frequenzen auch unterschiedliche \@artehmen kann.

2.1.6 Strahlungstransportgleichung
Die allgemeine Strahlungstransportgleichung in einematenosphare lautet:

% =, —ayl,. (2.37)

S

Dabei ists die geometrische Weglange. Diese grundlegende Gleichiurdid Beschreibung
von Sternatmospharen drickt die wichtige Eigenschaft dass Photonen nicht spontan
zerfallen. Die Intensitat verandert sich ndmlich nur, weom vorhandenen Strahl durch
Emission Photonen hinzukommen oder durch Extinktion weggemen werden. Ansonsten

bleibt die Intensitat invariant.

Fir expandierende Atmosphéaren wie bei einer Supernova jadssh eine andere Strah-
lungstransportgleichung verwendet werden. Die folgerdiemteitungen und Zusammenhan-
ge sind aus [Hauschildt und Baron, 1999] entnommen. Dortl@redie wichtigen Zusam-

menhange beschrieben, die auch im Programm2HeENI X verwendet werden. Die rela-

tivistische sphérisch-symmetrische Strahlungstrangf@chung flr bewegte Atmosphéren
[Mihalas, 1984] lautet

V(H01) B 5o+ 5 {7(1 — 12 [ +Tﬁu _72(‘”5)8_5 _ 21 +ﬁ“)a_ﬂ Iy}
0 1-— 2 0 o
Y {W/ [M + 97 u(p+ 5)a—f + 2 (1 + 5#)8—5} I,,}
2 9 5
+ {w + 7 (14 + 26#)8—5 +97 20+ B+ %)) a_f} L

= — xvly (238)
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Esists = v/c die Geschwindigkeit in Einheiten der Lichtgeschwindigk®Veiter isty =
(1—3?)~1/2 der Lorentzfaktor. Hier ist die Emissivitat mjt und der Extinktionskoeffizient
mit x, bezeichnet. Diese Emissivitat steht fur

M = kS, +oudy, + Y ou(v) / d1J,dv. (2.39)

lines

Dabei istg; die Linienprofilfunktion, o, der Streukoeffizient fir Kontinuumsprozesse und
o; der Streukoeffizient fur die Linien. Der Radius einer Schsle. Die Umformung der
Gleichung (2.38) in Abhéngigkeit von der Wellenlangen isiHiauschildt, 1992] zu finden.

Lambda Operator

Man erhélt die mittlere Intensitaty, aus der Quellfunktiorty durch die Losung der Strah-
lungstransportgleichung. Dies wird mit Hilfe dasOperators ausgedriickt. Die Darstellung
lautet dann

Jy = A\Sh. (2.40)

Fir das Beispiel des Zwei-Niveau Atoms erhalt man

T =AS (2.41)

Dabeiist] = [ ¢(A)JydAundA = [ ¢(A)A dA, wobeig()) das normalisierte Linienpro-
fil ist. Die Quellfunktion fiir diesen Fall ist gegeben dutgh= (1 — ¢).J + ¢B.

Die Gleichung (2.41) lasst sich mit darlteration I6sen. Das Iterationsschema lautet

Jnew = ASolds Snew = (1 — €)Jpew + €B (2.42)
Ein MaR fiir die Geschwindigkeit der Konvergenz ist gegeberciid die Anderung, die pro
Iteration auftritt:
Snew - Sold = (1 - 6)jnew +eB — Sold- (243)
Wie man sieht, geht die Anderung jedoch fiir groRen optiséafer > 1 und bei kleinem

e << 1 gegen0. Ein kleinese bedeutet, dass viel Streuung auftritt. Es gibt ein besseres
Verfahren zur Losung der Strahlungstransportgleichung.

Die OS-Methode

Die OS-Methode ist eine Methode, die auf der Verwendung téroferatoren beruht. Eine
erste Einfihrung von Storoperatormethoden fur die Losueig Strahlungstransportglei-
chung ist in [Cannon, 1973] vorgestellt.

OS st die Abkirzung flioperator splitting Dies ist ein Verfahren bei dem mit einem zweiten
ahnlichen Operator gearbeitet wird. Es wird ein neuer Qpers’ eingefuihrt. Dieser ist ein
dem richtigenA-Operator ahnlicher Operator. Auf die Wahl dieses Opesatdrd spater
noch eingegangen. Mit diesem neuen Operator ergibt sicAuammenhang



28

KAPITEL 2. STRAHLUNGSTRANSPORT UNMPHOENI X

A=A+ (A —A"). (2.44)

uUnd entsprechend folgt fir die mittlere Intensitat aus dieicBung (2.41) der Zusammen-
hang

jnew = A*Snew + (A — A*)Sold. (245)

Auf dieser Grundlage lasst sich ein Iterationsschema leiafu Auch hier ist als Beispiel der
Fall des Atoms mit zwei Niveaus betrachtet. Es ergibt sidheiode Gleichung, die fir das
Iterationsverfahren verwendet wird:

(1= A*(1 = €)] Tnew = T — A*(1 — )T oia (2.46)

Dabei istJ¢ = AS,1q. Diese Gleichung wird benutzt, um einen neuen Wertfiu berech-
nen. Dann wird damit die neue Quellfunktidhberechnet, und der Iterationszyklus beginnt
von neuem. Der Unterschied ist, dass hiéranstattA verwendet wird. So kann durch eine
geschickte Wahl ded*-Operators Rechenzeit gespart werden. Aul3erdem konvedig
0OS-Methode auch schneller als die klassische LambdaitieraDie Wahl des richtigen
A*-Operators ist jedoch kein einfaches Problem. In [Haudthihd Baron, 1999] ist eine
Methode beschrieben, um eine gunstigeMatrix zu erhalten.

Temperaturkorrektur

Es seiF'(7) der Fluss, der sich aus einer Modellberechnung ergebebéstveiteren sei™
die vorgegebene Gesamtleuchtkraft. Der Flussfehler isitsturchAF(r) = F(r) — F*
gegeben. Fir die Modellberechnung muss jetzt eine Konréuftir die Quellfunktion ge-
funden werden, die dadurch den berechneten Fluss zum gesugss korrigiert. DasB

ist gleichbedeutend mit einer Anderung der Temperatur.digiTemperaturkorrektur wird
hier die Unsold-Lucy Methode [Hauschildt al,, 2003] verwendet. Dafur braucht man die
Uber die Wellenlange gemittelten Emissions- und Extimglmeffizienten, die folgenderma-
3en definiert sind:

Kp = </OOO mBldA> /B (2.47)
kg — (/Ooo mJ;dA) /] (2.48)
= ( I xAdeA> /F (2.49)

Fir die TemperaturkorrektuwB ergibt sich die folgende Gleichung:

SB(r) = é [0 — kpB + 5/ (4)|

1

— |2(H(t=0) — Ho(r =0)) — Tar?

R
/ qr*xr(H(r') — Ho(r’))dr’} (2.50)
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Diese Gleichung ist aus [Hauschildt und Baron, 1999] enthem Dabei stehti,(r) fiir
die angestrebte Leuchtkraft an der Stelledie beobachtete Leuchtkraf,(0) ist ein Ein-
gabeparameter. Der Paramejeast ein spharischer Faktor und ist gegeben durch

1 ro3f 1
q= ﬁ exXp </ch07‘€ Tdr’) . (251)

Es istr..... der innere Radius der Atmosphére. Mitist der totale Radius bezeichnet. Weiter
ist f(r) = K(r)/J(7) der Eddington FaktorS beschreibt zusatzliche Energiequellen wie
zum Beispiel Winde oder Energie vonStrahlung.

217 LTE

Der Ausdruck LTE bedeutdokales thermodynamisches Gleichgewidbie Annahme ist,
dass sich das Material lokal im thermodynamischen Gleieide befindet und somit den
Gesetzen des thermodynamischen Gleichgewichts gehBiehteilchen sorgen dabei durch
standige StolRe dafir, dass die Materie sich im thermodyswuan Gleichgewicht halt. Fir
Materie, die sich im thermodynamischen Gleichgewicht ligfinidsst sich eine einzige Tem-
peratur definieren. Durch diese Temperatur lassen sicleiMargen fir die Besetzung von
Energieniveaus sowie fur die elektromagnetische Strghih@stimmen.

Maxwell Verteilung

Als erstes sollen Eigenschaften von der Materie, die sichilinbefindet, betrachtet werden.
Befindet sich ein Gas im LTE, haben die Teilchen alle einentimahe Geschwindigkeit. Die
Verteilung dieser Geschwindigkeit wird beschrieben duteghMaxwell-Verteilung. Sie ist
gegeben durch

n(v) m_\3/2 2_—(1/2)mv? /kT

[Tdv] = (%kT) dmp2e—(1/2me? [KT g, (2.52)
Dabei stehtV fur die Anzahl der Teilchen mit Masse, die sich in dem Volumen befinden.
Die Anzahl der Teilchen in einem Geschwindigkeitsinteristl durchn(v) gegeben. Wei-
ter ist k die Boltzmannkonstante urifl die Gastemperatur. Die einzelne Geschwindigkeit
eines Teilchen ist durch gegeben. Fur die Maxwell Verteilung ist die wahrscheirdteh
Geschwindigkeit gegeben durep = /2kT/m. Der Durchschnitt der Geschwindigkeit ist

gegeben durck: v >= /3kT/m.

Boltzmann Verteilung

Befindet sich ein Gas im LTE und ist somit eine Temperdtaiefiniert, kann man auch eine
Verteilung fir die Besetzung der angeregten Zusténde damatangeben. Dies geschieht
durch die Boltzmann Verteilung. Sie gibt das Verhéltnis Besetzungszahlen zweier Ener-
gieniveaus an und lautet

[n_] _ 9n8 (s —xnt) /KT (2.53)
nr7t LTE g?”,t

Dabei istn, ; die Besetzungszahl des Niveaudes Atoms, dass sich im lonisationszustand
befindet. Mitg,. ; ist das statistische Gewicht des Niveaus angegeben. \&ftey,. ; fur die
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Anregungsenergie des Niveaus. Entsprechendes gilt,fiirg,; und x,.;. Die Ubergangs-
energie zwischen den beiden Zustanden (r,s) und (r,t) gsttgen durch die Energiedifferenz
der beiden Niveaus, s — x»: = hv. Die Boltzmann Verteilung gilt nur fir Atome, die sich
im selben lonisationszustand befinden.

Saha Verteilung

Es gibt auch Ubergénge, die den lonisationszustand eirmessAindern. Dies wird durch die
Saha-Verteilung beschrieben. Die Saha Gleichung gibt ddséitnis der Besetzungszahlen
vom Grundzustand zweier auf einander folgender lonisstigstidnde wieder. Sie lautet

{WHJ} _ 1 290410 <27Tme/€T>3/2 o—Xr /KT (2.54)

Nr1 | 1TE Ne gra h?

Dabei istm. die Masse des Elektrons umd, die Elektronendichte. Mify, wird die lo-
nisationsenergie beschrieben. Dies ist die Energie, diétlgg wird, um ein Elektron aus
dem Atom zu befreiery, 1 1 undg,; sind die statistischen Gewichte der beiden Grundzu-
stande. Der Fakto? ist das statistische Gewicht des Elektrons, das in zwecherdenen
Spinzustanden vorliegen kann.

Saha-Boltzmann Verteilung

Fur den ganz allgemeinen Fall benutzt man die KombinatiorS@éa und der Boltzmann
Verteilung. Die Saha-Boltzmann Gleichung lautet

["_] _ 12 (27””6”') s (2.55)
"i|rrE Ne gi h?

Dabei stehtn; fur die Besetzung des Niveausund n. fir die Besetzung des lonisati-
onszustandes. Die lonisationsenergie vom Niveauzum Zustandc ist gegeben durch

Xeci = Xr — Xryi + Xr+l,c = hv.

Planck-Funktion

Nicht nur die Materie lasst sich im LTE durch Verteilungesdaeiben. Auch die Verteilung
der elektromagnetischen Strahlung im LTE lasst sich qgfizietien. Beschrieben wird sie
durch die Planck-Funktion. Sie lautet

2hv/3 1 _ { ;

2 ehw/kKT _ 1 [V (2.56)

}LTE'

Die Quellfunktion vereinfacht sich im Fall des reinen LTE der Planck-Funktion. Die
Planck-Funktion gibt die Verteilung der Strahlung bei eifemperaturl’ eines schwar-
zen Korpers an. Fur die Planck-Funktion gibt es zwei Nahggaonin einem Bereich, in dem
hv /KT >> 1 gilt, gilt die Wiensche N&herung, die die Planck-Funktien z

2
B(T) ~ ge—hy/” 2.57)

vereinfacht. Fur den Bereich kleinerer Enerfiie/ kT << 1 gilt die Rayleigh-Jeans Néahe-
rung. Sie lautet
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(2.58)

Stefan-Boltzmann Gesetz

Eine Integration der Planck-Funktion tber alle Frequeriiezdert das Stefan-Boltzmann Ge-
setz. Es lautet

B(T) :/ Bydv =21 (2.59)
0 m
Hier wird die Stefan-Boltzmann Konstanteeingefihrt, deren Wert durch

_ 2okt
77 h3e2
gegeben ist. Dabei stehtfir das Plancksche Wirkungsquantum. Dieses Gesetz gibhein
direkten Zusammenhang zwischen der Temperatur und dagkistieines im LTE befind-
lichen Mediums wieder.

=6,67 x 10 %ergem 2K 457! (2.60)

Leuchtkraft

Die Leuchtkraft ist die Gesamt-Strahlungsleistung einesrS. Fur die Leuchtkraft ergibt
sich folgender wichtiger Zusammenhang mit dem StefanZBRwih Gesetz:

L =4rR%cT}; (2.61)

Dabei istR der Radius des Sterns uaddie Stefan-Boltzmann Konstante. Hier neu einge-
fihrt wird die Effektivtemperatuf, ;. Diese ist eine wichtige Grol3e zur Beschreibung von
Sternen. Die Effektivtemperatur ist definiert als die Terapg eines Hohlraumstrahlers, der
die gleiche Flachenhelligkeit wie der Stern besitzt [Weiged Wendker, 1996].

2.1.8 NLTE

Wenn die Annahme von LTE sich als nicht zutreffend erweijsticht man von Non-LTE
oder NLTE. In diesem Fall gelten die Besetzungszahlen, wliehddie Saha-Boltzmann Glei-
chung gegeben sind, nicht mehr. Ublicherweise ist NLTE déreffende Fall, wenn in der
Atmosphére Streuung auftritt. Dies ist fir eine Sternaphése oft gegeben. Eine Annah-
me, die im Fall des NLTE oft gemacht wird, ist die, dass die évatsich im statistischen
Gleichgewicht befindet.

Statistisches Gleichgewicht

Das statistische Gleichgewicht sagt aus, dass sich ddd8tgsfeld und die Besetzung der
Niveaus mit der Zeit nicht verandern. Dies wird in der ergspenden Gleichung ausge-
drickt, die man auch Ratengleichung nennt. Sie ist nachdld#h) 1978] gegeben durch

> ni(R+Chi)—ni | > (

Jj<i i<t

n* n*x
n—i) (Rij +Cji) + Z(Rij + Cij) +Z n; <n—i> (Rji+Ci5) =0
t J>i Jg>i J

(2.62)
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Dabei stehty; fur die aktuelle NLTE Besetzungszahl des Niveaud/eiter steht fur die
LTE Besetzungszahl des NiveailsSie ist gegeben durch
i 3h3ne

n; n e Ei — By
.= — E X _—
P g M 2rmpr (kTR P KT

Es stehtn,, fur die aktuelle NLTE Besetzungszahl des Grundzustandesdatgsthdheren
lonisationsstufe. Des weiteren sigdund g, die statistischen Gewichte der Niveausnd

k. Mit E; ist die Anregungsenergie des Niveaukezeichnet. Die lonisationsenergie zum
Grundzustand des nachsthéheren lonisationszustandgs.iftie NLTE Elektronendichte
ist gegeben durch..

(2.63)

Die Ratengleichung gibt die Ubergangsraten fiir die veestehien Prozesse, die durch Strah-
lung oder St6RRe verursacht werden, an. Dabei $tghfiir die Ubergangsrate des Strahlungs-
prozesses vom Niveawum Niveauj, wobeii < j gilt. Dies ist der Fall der Absorption und
die Ubergangsrate ist gegeben durch

4 [

Ry = —
J he 0

aij(A)Ja(A)AdA. (2.64)

Fur die Emission ist die Ubergangsrate gegeben durch

4 [ 2hc? hc

R;j = e ; a;;j () <? + JA()\)> exp <—m> AdA. (2.65)
C,; und C;; beschreiben die Ubergangsraten fir StoRprozesse, wie eispi@ StoR e mit
Elektronen.

2.2 Modellierung von Atmospharen mitPHOENI X

PHCOENI X ist ein umfangreiches Programmpaket, mit dem Atmosphéredettiert wer-
den kdnnen. Es kdnnen damit verschiedene astronomisclekt®tijehandelt werden. Das
Einsatzgebiet geht von Hauptreihensternen tber Braunegévses hin zu Novae und Super-
novae. Dabei wird®HOENI X sténdig in seinen Funktionen erweitert. Fur den hier beentz
Fall der Supernovae I6$2HOENI X die Strahlungstransportgleichung fur expandierende
Atmosphéren im relativistischen Fall. Dabei wird die sjggéire Symmetrie angenommen.
Das bedeutet, dag¥HOENI X den eindimensionalen Fall I6st. Die Atmosphére wird dazu in
Schichten unterteilt. Eine weitere Annahme, die gemacht vist die Zeitunabhangigkeit.
Die numerische Losung wird mit Hilfe der ALI-Methode beraeh Die Funktionsweise
fur den Fall der expandierenden Atmosphéare ist in [Haudthihd Baron, 1999] genauer
erlautert.

Mit PHOENI X sind Rechnungen sowohl im LTE als auch NLTE moglich. Stashdar
manig rechnePHCENI X im LTE. Es kdnnen einzelne Spezies ausgewdahlt werden, die
im NLTE gerechnet werden. Es existieren drei Datenbanken Atamlinien, die von
PHOCENI X benutzt werden. Das sind die APED [APED, ], CHIANTI [Dertal., 1997],
[Dereet al, 2001] und Kurucz-Datenbank [Kurucz und Bell, 1995]. Jethser Datenban-
ken enthalt mehrere Millionen Linien.
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Fir den Einsatz auf Computerclustern wurde das Programnallgleiert. Die
dafir verwendeten Algorithmen sind beschrieben in [Hailgickt al, 1997],
[Baron und Hauschildt, 1998] und [Hauschikttal, 2001]. Dank dieser Parallelisierung
ist PHOENI X auch fur komplexe und rechenintensive Modellierungen vamadspharen
einsetzbar.

Iterationsschema

In Abbildung 2.1 ist das Iterationsschema VBHOENI X dargestellt. Begonnen wird mit
dem Einlesen des Startmode{l§, n; }. Dann wird die Hydrostatik oder Hydrodynamik ge-
I6st, um P, zu erhalten. Anschlieend findet die Linienselektion sfdtbei werden aus
den groRRen Linienlisten fir Atome und Molekille die ben@igtinien ausgewahlt. Nun
wird fur jeden Wellenlangenpunkt das Strahlungsfeld berechnet. Danach wird die Raten-
gleichung geldst und die Besetzungszahigmeu berechnet. Abgeschlossen wird mit der
Temperaturkorrektur, die eine neue Temperaturstruktliefert. Die so neu erhaltenen Wer-
te von{T, n;} werden fur den neuen lterationsprozess benutzt. Ubenligise sind 10-20
Iteration ndtig, um den Fehler auf 1% zu bringen.
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Startmodell {T,ni}

4
Hydrostatik oder Hydrodynamik, {Pgas} -

Y

Linienselektion

Strahlungsfeld, fiir jedes A

Iteration

Y

Ratengleichung, {n}

Y

Temperaturkorrektur, {T}

Modellspektrum

Abbildung 2.1: Das Iterationsschema VBHOENI X .
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Kapitel 3

Modellrechnungen

In diesem Kapitel werden zuerst die drei beobachteten Bgekbrgestellt, anschlielRend
werden erste Ergebnisse von Modellrechnungen gezeigdie8kth wird auf die daraus fol-
gende Erstellung neuer Modellatome eingegangen. Desreriteerden hydrodynamische
Modelle eingefuhrt und Modellspektren damit berechnetfdigt eine Untersuchung der
Modellatome, ob sie einer weiteren VergroRerung bedukégiter wird Uberprift, ob sich
durch Anderung der Elementhaufigkeiten die Modellspekiveiter verbessern lassen. Eine
Variation des Dichteexponenten wird vorgenommen, um zergathen, welchen Einfluss
dies auf das Spektrum hat.

3.1 Supernova SN 2002bo

In dieser Arbeit werden beobachtete Spektren benutzt, enm#i Modellspektren ver-
gleichen zu koénnen. Diese Spektren stammen von der Sue®Nv2002bo, die am 9.
Méarz 2002 in der Galaxie NGC 3190 entdeckt worden ist. Digokaehtrische radiale
Geschwindigkeit der Galaxie NGC 3190 betragf; = (1271 £+ 14) km/s. Wenn man
dies als Rotverschiebung ausdriickt, ergibt sich ein Wemt o= (4.24 + 0.05) - 1073
[Héraudeau und Simien, 1998]. Die Ro6tung der Galaxie betfA@ — V') = 25 mmag,
die fur SN 2002bo betragt(B — V') = (0.43 + 0.10) mag [Benettiet al,, 2004]. Der ge-
naue Wert fur die Supernova ist unsicher, ein Wert ¥tB — V') ~ 0.3 ist auch moglich
[Benettiet al., 2004].

3.1.1 Die Infrarotspektren

Von der Supernova SN 2002bo sind drei Infrarotspektren emdfgnmen worden, wobei
alle Spektren in zwei Teilspektren unterteilt sind. Einssim 1J-Band und das andere
im HK-Band aufgenommen worden, dadurch ist eine Liicke imkBpm im Bereich um
1.4 um vorhanden. Die Daten der Infrarotspektren missen nodtigient werden, da die
Spektren auf Grund der Entfernung rotverschoben und aeffedlirch interstellares Gas
und Staub gerdtet sind.

Die Rotverschiebung der Galaxie betragt, wie oben angegebe= 4.240 - 1072 im
heliozentrischen Bezugssystem. Da sich die Erde in demaZieit, als Referenztag ist hier
der 1. April verwendet worden, mit einer radialen Geschvgkeit von 12 km/s von der Su-
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Abbildung 3.1: Hier ist ein Vergleich des beobachteten #peks vom 14. Marz mit dem
korrigierten Spektrum dargestellt. Der Fluss ist hier um@lien folgenden Grafiken loga-
rithmisch in willkirlichen Einheiten (arb. units) angegeb

pernova wegbewegt hat, kommt man auf eine Gesamtrotvetsaty vonz = 4.29 - 1073,
Die Spektren werden entsprechend der Formel % korrigiert.

Ein weiterer Effekt, der das Spektrum beeinflusst, ist dieuRg des Spektrums, welche als
Farbexzess aus Blauer- und Visueller-HelligkBitB — V') angegeben wird. Der Wert flr
die Supernova SN 2002bo ist unsicher. In dieser Arbeit wimd/éert vonE(B — V') = 0.3
angenommen. Das Spektrum wird mit der Methode von [Careedi, 1989] entrotet.

In Abbildung 3.1 sind das ursprungliche Spektrum vom 14. Msowie das korrigierte
Spektrum dargestellt. Die Korrektur der Rotverschiebuegitkt eine Verschiebung des
Spektrums. Bei einer Wellenlédnge vopm betragt die KorrrektuA\ = 43 A, wéhrend bei

2.5 um eine Korrektur vomA\ = 107 A auftritt. Der Effekt der Rétung des Spektrums ist
bei kleineren Wellenlangen grof3er. Betragt beim der Unterschied.2 Grol3enordnungen,

so sind es be2.5 um nur0.04 GréRenordnungen. Die anderen Spektren sind entsprechend
genauso korrigiert worden. Fir die Unterschiede zwischemeagsenem und korrigiertem
Spektrum gilt bei allen drei Spektren entsprechend dasselb

Alle drei korrigierten Spektren sind in Abbildung 3.2 dasglt. Da sich im Infraroten
die Helligkeit einer Supernova nicht stark andert, wirdendiei Spektren etwa auf der
gleichen Hohe liegen. Zu besseren Anschauung wurden diktr8pehier gegeneinander
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Abbildung 3.2: Hier sind alle drei korrigierten beobachtetnfrarotspektren der Supernova
SN 2002bo dargestellt.

verschoben. Das Spektrum vom 14. Mérz ist usGro3enordnungen nach oben, wahrend
das Spektrum vom 21. April uh1 Gro3enordnungen nach unten verschoben worden ist.

Ein Supernovaspektrum setzt sich aus vielen einzelnerehimusammen, die durch das
Geschwindigkeitsfeld mit einander verschmiert sind. Daldwentstehen sehr breite Linien,
die oft aus verschiedenen einzelnen Linien verschiedele@ndhte bestehen, was nur eine
grobe Identifizierung durch Zuordnung zu ein oder mehrepezigs erlaubt.

Eine genauere Beschreibung der drei Infrarotspektrem i@enettiet al, 2004] zu finden.
Das in der Abbildung 3.2 oben dargestellte Spektrum vom 1&czNist relativ flach und
hat kaum signifikante Linien. Bei etwh1 um ist eine Linie von Mg Il zu erkennen. Des
weiteren findet man bdi.6 xm eine Linie, die sich aus den Linien des Si Il und Mg Il zu-
sammensetzt. B&ium ist eine weitere schwache Linie, die vom Si Il stammt. Imi$pan

in der Mitte vom 3. April tauchen zwei deutliche Linien beb und 1.7 um auf, die von
Co ll, Fe Il und Ni Il stammen. Das dritte untere Spektrum vadn Rpril enthalt drei neue
Emissionslinien, welche bei etwal sowie2.2 und 2.3 um auftauchen. Diese werden Co,
Si und Ni zugeordnet. Alle drei Spektren haben eine Ca-Li@ig).8 um, die immer star-
ker wird. Wie man gut sieht, nimmt die Zahl der Linien mit fatfender Zeit nach dem
Maximum zu.



38

KAPITEL 3. MODELLRECHNUNGEN

Element| lonisationsstufen
H I

He I, 1l

C 1, 1, 1l
0] I, 11, 1l
Ne I

Na I, 1l
Mg 1, 1, 1l
Si I, 11, 1l
S 1, 1, 1l
Ca 1

Ti Il

Fe 1, 1, 1l
Co Il

Tabelle 3.1: In dieser Tabelle sind alle Spezies aufgelidie im NLTE behandelt werden.

3.2 Erste Modellspektren

Hier werden erste Ergebnisse von Berechnungen der Modktlgm vorgestellt. Das Ziel
ist es, die mitPHOENI X berechneten Modellspektren den drei beobachteten Spedtére
Supernova SN 2002bo anzupassen. Es werden dafir zunachdiengffektivtemperatur
T und die Expansionsgeschwindigkeitariiert.

3.2.1 Ausgangsmodell und Parameter

Fur die im folgenden vorgestellten Berechnungen wird eisgangsmodell, das ein bereits
konvergiertes Modell ist, verwendet. Die Effektivtempardir das Ausgangsmodell betragt
Tes = 10500 K und die Expansionsgeschwindigkeit = 7500 km/s. Mehrere Spezies
werden dabei im NLTE gerechnet (Tabelle 3.1), alle andewsh worhandenen Elemente
werden im LTE mitgerechnet. Dieses Ausgangsmodell wirthiigtart vorPHOENI X einge-
lesen und als Grundlage fir die erste Iteration verwerRHEENI X berechnet die Modelle
in spharischer Symmetrie, sodass die Supernovamodellamogpharenschichten unterteilt
sind. Die hier gerechneten Modelle haben 100 Atmosphénétgen. Die fur das Modell
verwendeten Elementhaufigkeiten beruhen auf dem W7 Madelinotoet al.,, 1984].

3.2.2 Erste Modellspektren

Als erstes werden Modelle gerechnet, bei denen die Effiektiperatur Tg und die

Expansionsgeschwindigkeitvariiert werden. Die Effektivtemperatur wird in Schrittean

500 K variiert, die Expansionsgeschwindigkeit in Schrittemvi0 km/s. Das Ziel ist es,
fur jedes beobachtete Spektrum das am besten passenddddekielm zu finden.

Fir das Spektrum vom 14. Marz ist als am besten passendesli$pettérum eins mit
Teg = 10500 K und v = 11000 km/s gefunden worden. In Abbildung 3.3 ist das be-
obachtete Spektrum mit zwei Modellspektren dargestellds Bine Modellspektrum ist
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Abbildung 3.3: Das Spektrum vom 14. Marz ist hier zusammernemem LTE- und einem
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

komplett im LTE gerechnet, das andere mit den oben angegehielementen im NLTE.
Das LTE-Modellspektrum passt recht gut zu dem beobach®&pektrum. Eine Diskrepanz
ist nur im Bereich vonl pm bis 1.3 um vorhanden. Hier ist der Fluss des beobachteten
Spektrums 0.2 GroRRenordnungen grof3er als der des Modehspes. Fir den Bereich um
1.7 um lasst sich feststellen, dass hier das NLTE Spektrum bessst als das LTE Spek-
trum. Am auffalligsten ist die Tatsache, dass es einen graf3gerschied zwischen LTE-
und NLTE-Spektrum at2 um gibt. Das LTE-Spektrum passt hier gut zum beobachteten
Spektrum, wahrend das NLTE-Modellspektrum ziemlich sidalkon abweicht. Bei einer
Wellenlange vorR.5 um betragt der Unterschied im Fluss eine halbe GréR3enordriung
diesen Unterschied wird im nachsten Abschnitt noch genaingegangen.

Als nachstes wird das Spektrum vom 3. April betrachtet. Irbislung 3.4 ist das be-
obachtete Spektrum zusammen mit zwei Modellspektren deiife Die Werte fir die
Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeit sintiTag = 8000 K und v = 8000
km/s bestimmt worden. Bis zu einer Wellenl&ange vodum passen Modellspektren und
beobachtetes Spektrum gut zueinander.1Alum gibt es grol3ere Unterschiede zwischen
LTE- und NLTE-Spektrum. Das NLTE-Spektrum passt hier bessen beobachteten
Spektrum. Die im beobachteten Spektrum vorhandenen zwe beil.5 ym und1.75 pm
sind sind zumindest anndhernd auch im NLTE-Spektrum val&anAuch hier ist wieder
zu bemerken, dass ab einer Wellenlange 2@mn der Fluss des NLTE-Spektrums stark
abfallt, sodass der Unterschied zum beobachteten Spekirira.5 um schlieBlich eine
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Abbildung 3.4: Hier sind das Spektrum vom 3. April sowie earah angepasstes LTE- und
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

GroRRenordnung betragt.

Das dritte und letzte Spektrum ist das vom 21. April. In Abbiig 3.5 ist es zusammen
mit einem LTE und NLTE Modellspektrum dargestellt. Effekéimperatur und Expansions-
geschwindigkeit sind auf .k = 7500 K und v = 4000 km/s bestimmt worden. In einem
Wellenlangenbereich vom bis 1.2 um ist der Fluss des beobachteten Spektrums etwas
grol3er als der der Modellspektren. Die Unterschiede zwisdiTE und NLTE sind bei
diesem Spektrum am stérksten ausgepragt. Genau wie beodweerigen Modellen ist auch
hier das NLTE Spektrum abum stark abfallend. Das im LTE berechnete Modellspektrum
passt in diesem Bereich dagegen wieder relativ gut zum lobtétan Spektrum.

Abschlie3end zu bemerken ist, dass die Entwicklung vonkEffiemperatur und Expansi-
onsgeschwindigkeit der Erwartung entspricht: Die Effakinperatur nimmt mit der Zeit
nach dem Maximum ab. Dies gilt genauso fir die Expansionsgéadigkeit. Die gefunde-
nen angepassten Modellspektren sind aber noch nicht dafritellend, weil inbesondere im
Bereich von Wellenlangen gréRer &am die Abweichungen des NLTE Modellspektrums
von den beobachteten Spektren zu grof3 sind.
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Abbildung 3.5: Das Spektrum vom 21. April ist hier zusammehaimem LTE- und einem
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

3.3 Neue Modellatome

Wie im letzten Abschnitt gezeigt worden ist, geben die ergierechneten Modellspektren
die beobachteten Spektren teilweise schon gut wiedenrdhigs gibt es einen Bereich, bei
dem es starke Abweichungen gibt. Es wird in diesem Abscheiteigt, dass es notig ist,
neue Modellatome zu erstellen. Die Durchfiihrung der Htsiglneuer Modellatome wird
erlautert. Auf die neuen Modellspektren, die mit den neteditan Modellatomen gerechnet
worden sind, wird anschlieRend eingegangen.

3.3.1 Unterschied zwischen LTE- und NLTE-Spektrum

Nach ersten Anpassungen durch Verdnderung der Effekipgeasiur Tgq und der Expan-

sionsgeschwindigkeit sind schon gut angepasste Modellspekiren erhalten woikein.

allen drei Spektren fallt auf, dass es einen deutlichen datéed zwischen LTE- und
NLTE-Spektrum fir Wellenl&ngen groRer @s:m gibt. Eigentlich sollte die Berechnung
im NLTE genauer sein und nicht so stark vom LTE abweichen.

Um die Ursache zu veranschaulichen sind jeweils ein LTE uhd@BENModellspektrum

gerechnet worden, bei dem nur Silizium als einziger Bes&lnder Supernova genommen
worden ist. Des weiteren ist die Expansionsgeschwindigidiv = 0 km/s gesetzt worden,
so dass die auftretenden Linien einzeln zu sehen sind uid dicch das Geschwindig-
keitsfeld verschmiert werden. In Abbildung 3.6 sind beideddlispekiren dargestellt. Es
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Abbildung 3.6: Das hier dargestellte Modellspektrum ist mit Silizium undv = 0 km/s
gerechnet worden. Das obere ist das NLTE, das untere dasSpektrum.

ist zu sehen, dass im Fall des NLTE fur Wellenlangen gréf&2 am keine Linien mehr

auftreten. Im Vergleich dazu sind im Fall des LTE auch Linle groReren Wellenlangen
vorhanden. Diese Beobachtung macht man nicht nur beimuBilizsondern ebenfalls bei
allen anderen Elementen.

Es hat sich herausgestellt, dass es fur den Fall des NLTE dlieiéngen grolRer alsum
keine Liniendaten mehr gaPHOENI X verwendet fir Rechnungen im NLTE sogenannte
Modellatome. Diese Modellatome enthalten ausgewahlteadlis und Linien der jeweiligen
Spezies eines Atoms und sind in separaten Dateien abgespeBei der friheren Erstel-
lung dieser Modellatome ist eine Begrenzung bei der Weéilegg vorgenommen worden.
Um also fiir die kiinftigen Rechnungen im NLTE auch im Wellegknbereich gréRer als
2 um gute Modellspektren zu erhalten, missen die Modellatoeueenzeugt und dabei die
zusatzlichen Linien mit einbezogen werden.

3.3.2 Erstellung neuer Modellatome

Die fruhere Erstellung der Modellatome ist mit den Daten vdfurucz
[Kurucz und Bell, 1995] gemacht worden. Da nun alle vorhaeteModellatome komplett
neu erzeugt werden mussen, ist es ratsam die neuesten BatecZ und Bell, 2006] dafur
zu verwenden. Es gibt einige Hilfsprogramme, die die Madelhe aus der Datenbank
von Kurucz erstellen. Diese stammen noch von der frihersieltmg. Fur den jetzigen
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Gebrauch missen diese etwas modifiziert werden. Bei deellirgy der Modellatome
gibt es unter anderem einen Parameter, der den GrenzwertWdienlange festlegt.
Dieser Parameter wird auf eine sehr grof3e Zahl eingestelitiass nun jede Linie fir das
Modellatom beriicksichtigt wird, die in der Liniendatenkamthalten ist. Dies wird fiir alle
Spezies gemacht, furr die bisher schon Modellatome exéstier

Grol3e Listen fir die Elemente 20 bis 28

Fur die Elemente Ca bis Ni, das sind die Elemente mit den Owgkrahlen 20 bis 28, gibt
es grol3e Listen. Hier sind teilweise flr eine lonisatiamfesmehrere Millionen Linien ent-
halten. In diesen Listen sind zum Beispiel auch Linien dtghadie nur theoretisch vor-
hergesagt, aber bisher nicht beobachtet worden sind. Riein werden nicht als priméare
Linien in die Modellatome mit einbezogen. Diese grol3endristaben wiederum ein anderes
Format. Die Hilfsprogramme werden wieder entsprechendifiaait, um aus der Liste das
gewulinschte Modellatom zu erzeugen.

3.3.3 Erstellung der sekundaren Linienliste

Aus den Daten der Kurucz Datenbank wird eine Datei ersthétdas Modellatom darstellt.
In die Modellatome kommen nur die starksten Linien als pramiinien. Da die lbrig-
gebliebenen Linien aber auch eine Auswirkung auf das Spektraben kdnnen, werden
diese in einer sogenannten fuzz-Linienliste gespeicheetfuzz-Linienlisten der einzelnen
Spezies werden zu einer Gesamtliste zusammengefugt, evéleh NLTE-Rechnungen
von PHOENI X verwendet wird. Ingesamt enthélt die neue fuzz-Liniealisin Gber 61
Millionen Linien. Die alte fuzz-Linienliste hat nur rund Millionen Linien.

Man hat nun fir jeden lonisationsgrad eines Atoms ein Matiath und eine Liste mit den
gesamten fuzz-Linien aller Atome und lonisationsstufere esamte Anzahl der Linien
der Modellatome ist von ca. 111k auf 180k gestiegen, wasreiiewachs von etwa 62%
entspricht. Dieser resultiert fast ausschlief3lich ausZdeiahme von Linien mit einer Wel-
lenlénge gréRer aBum.

3.3.4 Neue LTE-Linienliste

In die LTE-Linienliste kommen alle Linien, die in der Kurudztenbank enthalten sind. Die
bisherige LTE-Linieliste beruht auf den alten Daten. Fig Hrstellung der Modellatome
und der fuzz-Linienliste flir den NLTE-Modus sind die neuesitéh verwendet worden, so-
dass nun deutlich mehr Linien fur die Rechnungen im NLTE zenfdgung stehen als im
LTE. Um konsistent mit den NLTE-Daten zu sein, wird eine n&liE&-Linienliste aus den
neuesten Daten erstellt. Dafiir werden alle in der Datenbartlandenen Linien in eine neue
LTE-Linienliste gepackt, welche dadurch deutlich groR3edwEnthalt die alte Liste rund 42
Millionen Linien, so sind es bei der neuen LTE-Linienlisteva 85 Millionen Linien.

3.3.5 Neue Modellspektren

Aufgrund der groRRer gewordenen Anzahl von Linien und Nigetsti die Rechenzeit fur
Modelle deutlich um etwa 50% angewachsen.
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Abbildung 3.7: Hier ist das Spektrum vom 14. Mé&rz sowie eirgl&ich von Modellspektren,
die mit den alten und den neuen Modellatomen gerechnet waidd, dargestellt.

Fur alle drei Spektren werden jetzt neue Modellspektren deit neuen Modellatomen
berechnet. In Abbildung 3.7 ist das Spektrum vom 14. Marz awniei Modellspektren,
einmal mit den alten und einmal mit den neuen Modellatomeaedimet, dargestellt. Die
Effektivtemperatur betragt. = 10500 K und die Expansionsgeschwindigkeit= 11000
km/s. Es ist deutlich zu sehen, welche Auswirkungen die meMedellatome auf das
Modellspektrum haben. Bei den anderen beobachteten $pektr dieser Effekt genauso
deutlich zu erkennen.

Durch die Erweiterung der Modellatome sind die Modellspakideutlich besser geworden.
Fur die weiteren Modellrechnungen werden daher stets diemBlodellatome verwendet.

3.4 Hydrodynamische Modelle

Ein weiterer Ansatz zur Berechnung von Modellspektren siiedsogenannten hydrodyna-
mischen Modelle. MIiPHCENI Xist es mdglich eine vorgegebene hydrodynamische Struktur
einer Supernova einzulesen und auf deren Grundlage Medetdbnungen durchzufuhren.
Erste Ergebnisse und Vergleiche zwischen verschiederdnodiynamischen Modellen wer-
den prasentiert.
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3.4.1 Funktionsweise

Das ProgrammpakePHOENI X erlaubt es hydrodynamische Modelle einzulesen, auf
deren Grundlage dann Modellberechnungen durchgefihriemekonnen. Es lassen sich
so verschiedene Modellspektren von hydrodynamischen Néodéerechnen und testen,
welche am besten mit den beobachteten Spektren UbereimstimDies ist im optischen
Spektralbereich fur einige Supernovae schon durchgefitbrtden. Ergebnisse und eine
Beschreibung der Funktionsweise von hydrodynamischeneNerdin PHOENI X sind unter
anderem bei [Nugersdt al,, 1997] und [Lentzt al,, 2001b] zu finden.

Fur die Berechnungen mit hydrodynamischen Modellen weddemmemperatur-, Dichte-,
Druck- und Geschwindigkeitsstrukur beim Start eingelasah vorgegeben.

Die Vorgabe der Zusammensetzung der Supernova ist bei @endynamischen Modellen
anders. Hier wird nicht mehr eine Gesamthaufigkeit vorgegesondern eine Haufigkeit
der Elemente in jeder einzelnen Schicht.

Bei einer Supernovaexplosion entstehen eine Reihe vooalkiien Elementen, welche
durch ihren Zerfall und die Emission vepStrahlung Energie in der Supernova abgeben.
Diese radioaktive Energieabgabe fir jede einzelne Schidéitt im hydrodynamischen
Modell mitberticksichtigt.

Die Temperaturstruktur des Modells wird im Modus zur Beregig mit hydrodynamischen
Modellen nicht tGber die Effektivtemperatur vorgegebenwisl stattdessen eine Vorgabe
der anzustrebenden Leuchtkraft vorgenommen. Dies ist dga@tleuchtkraft der Superno-
va. Als Eingabe wird irPHOENI X nicht die LeuchtkraftZ, sondernL /(4r)? vorgegeben.
Alle weiteren hier angegebenen Werte geben deshalb niehteuchtkraft L sondern
L/(47)% wieder. Auch die Expansionsgeschwindigkeit ist durch dgdrddynamische
Modell und die Angabe der anzustrebenden Leuchtkraft gmigen.

3.4.2 Modellrechnungen

In dieser Arbeit werden drei verschiedene hydrodynamiddbdelle betrachtet. Das eine
Modell ist das Deflagrations Modell W7, die anderen beided gwei Delayed Detonation
Modelle. Die beiden hier benutzten Delayed Detonation Medend die Modelle 16 und
25 aus [Hoflichet al.,, 2002], die im folgenden mit DD16 und DD25 bezeichnet werdzas
W7 und das Delayed Detonation Modell sind die beiden faieten hydrodynamischen
Explosionsmodelle fir Supernovae vom Typ la. Ein Vergladeln Modellspektren mit den
beobachteten Spektren kann somit einen Rlckschluss aufaffdige Explosionsmodell
liefern. Die drei hier benutzten hydrodynamischen Modsiiel bereits fur die Berechnung
von optische Modellspekiren angewendet worden [Batad., 2006]. Dort ist auch eine
genauere Beschreibung der drei hydrodynamischen Modelieden.

In Abbildung 3.8 ist die Dichte der verschiedenen hydrodynamischen Modelle in Abhan-
gigkeit vom Radius dargestellt. Gut zu erkennen ist, dads Beide Delayed-Detonation
Modelle ahneln und das W7 Modell dagegen deutlich andersehis
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Abbildung 3.8: Hier sind die unterschiedlichen Dichtektawen der hydrodynamischen Mo-
delle in Abhéngigkeit vom Radius dargestellt.

Alle drei hydrodynamischen Modelle liegen in 128 Schichéen Somit sind die weiteren
Berechnungen der hydrodynamischen Modelle ebenfalls 28itSchichten geschehen.

Es soll nun herausgefunden werden, welches der hydrodgobhem Modelle die Spektren
der Supernova SN 2002bo am besten wiedergibt. Dazu wirchdvadation der anzustre-
benden Leuchtkraft nach dem Modellspektrum gesucht, ddsesten zu dem beobachteten
Infrarotspektrum vom 14. Marz passt.

Abbildung 3.9 zeigt den Vergleich der drei hydrodynamiscModellspektren, die im LTE
gerechnet worden sind, sowie das beobachtete Spektrum #oMékz. Die anzustrebende
Leuchtkraft betragt fur alle drei Modellspektrén 100 erg/s. Fiir Wellenléangen kleiner als
1 um ist bei allen drei hydrodynamischen Modellen der FlussMedellspektren deutlich
groRer als der des beobachteten Spektrums. Fur Wellem&gyg8er ald xm ist vor allem
das DD16 Modellspektrum dem beobachteten Spektrum sehictihDas W7 Modell passt
dagegen schlechter, weil hier der Fluss bei gréReren WeeHigan niedriger ist. Die beiden
Delayed Detonation Modelle passen deutlich besser als dalsivdell.

Bisher sind nur Modellspektren im LTE vorgestellt und viigén worden. Natdrlich sollen
die hydrodynamischen Modelle auch im NLTE gerechnet werttedbbildung 3.10 sind
die Ergebnisse fir die verschiedenen hydrodynamischereNdodeben dem beobachteten
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Abbildung 3.9: Das Spektrum vom 14. Marz ist zusammen mitwreschiedenen hydrody-
namischen Modellspektren im LTE dargestellt.

Spektrum vom 14. Marz zu sehen. Die anzustrebende Leuéhbdetagt fur alle drei hy-
drodynamischen Modellé - 10*° erg/s. Fiir Wellenlangen kleiner algim geben jetzt alle
drei hydrodynamischen Modelle das beobachtete Spektrgsebals beim LTE wieder. Die
Linie bei 1.7 um ist allen NLTE-Modellen im Vergleich mit dem beobachte@pektrum
deutlich zu stark ausgepragt. Insgesamt gesehen sind diellgpektren schlechter gewor-
den, sodass sowohl die Rechnungen im LTE als auch die vgemeModelle besser zum
beobachteten Spektrum passen. Auch wenn die LTE Modetigrebesser zu den beob-
achteten Spektren passen, ist fur den Fall einer Supernesgeatioch eine unrealistische
Annahme. In den Supernova-Atmosphéren tritt viel Strelaufgso dass hier NLTE-Effekte
unbedingt zu berticksichtigen sind.

3.5 Einfluss der Atomlinien

Eine Supernova des Typs la enthalt kaum Wasserstoff, was fdaet, dass das Spektrum
einer Supernova des Typs la praktisch keine Kontinuuntdsing enthalt. Es setzt sich
allein aus den einzelnen Linien der Atome zusammen. Somitdie Atomliniendaten fur

die Modellierung eines Spektrums sehr wichtig. Diese VWit der Atomliniendaten

wird im Infraroten noch durch einen weiteren Effekt verstéiDie Anzahl der Linien

pro Wellenlangenintervall nimmt, je weiter man ins Infr@d&kommt, ab. Das wiederum
bedeutet, dass dort jede einzelne Linie um so stéarkereteffalk das Spektrum hat.
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Abbildung 3.10: Hier sind das Spektrum vom 14. Marz sowie deeschiedene hydrodyna-
mische Modellspektren im NLTE dargestellt.

In diesem Abschnitt wird nun genau untersucht, welche hiniéchtig fir das Spektrum
sind. Dies ist interessant fir die Modellrechnungen im NLWVEIl eine Rechnung im NLTE
erheblich mehr Zeit kostet und man sich deswegen dort nudieuivichtigsten Linien be-
schrankt. Es wird nun Gberprift, ob die bisher berlcksigati Linien ausreichen oder mehr
Linien fir die NLTE Rechnungen benétigt werden. Die bisgpeni Modellatome sind nach
einer Reihe von Auswahlkriterien erstellt worden, dabedsiur Linien mit einem gf Wert
vonlog(gf) > —3 ausgewahlt worden. In diesem Abschnitt wird jetzt die Gesttedog (gf)
Wertes untersucht. Dabei wird zuerst Uberprtift, ob die Grgut gewéhlt ist. Falls dies nicht
der Fall ist, wird der beste Grenzwert fiag(gf) bestimmt.

3.5.1 Vorgehensweise

Die Testrechnungen zur Uberprifung der Grenzeldegf) Wertes werden auf folgende
Weise durchgefuhrt: Von einem konvergierten LTE-Ausgamgell ausgehend wird
ein reines LTE-Spektrum, welches als Vergleichsspektriemtd berechnet. Nun wird
ausgehend vom selben LTE-Ausgangsmodell fir jede Spenesie jeweils ein Spektrum
im NLTE berechnet. Es wird dabei nur eine Spezies zur Zeit ihTHE gerechnet, um

die moglicherweise auftretenden Unterschiede zum LTE<«®p@ gleich zuordnen zu
kdnnen. Wichtig ist, dass bei der Berechnung des Spektrumdudz-Linienliste nicht

mit einbezogen wird, sodass nur die Linien aus dem Modetatoitgerechnet werden.
Treten Unterschiede zwischen LTE- und NLTE-Spektrum aofpedeutet dies, dass im
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Modellatom wichtige Linien fehlen. Durch Veranderung dieg(gf) Grenze werden mehr
Linien fir das Modellatom beriicksichtigt, um den Untersdhzum LTE Spektrum zu
verkleinern. Den bestmdglichen Wert fir digs(gf) Grenze erhalt man durch Berticksich-
tigung mehrerer Gesichtspunkte: Zum einen sollte der Jakéed zwischen NLTE- und
LTE-Spektrum maoglichst vernachlassigbar klein sein. Aerfanderen Seite erfordert jedoch
jede neue Linie im NLTE einen deutlich grol3eren Zeitaufwhadden Modellrechnungen.
Zur Festlegung delog(gf) Grenze ist ein gutes Verhdltnis von zusatzlichem Aufwand un
resultierendem Nutzen zu finden.

Die oben beschriebene Testrechnung muss fir jede Spemiesdredurchgefuhrt werden.
Weiter sind fir Supernovaspektren verschiedener Leuatitjeweils andere Spezies und
Linien wichtig fur die Spektrenbildung. Um dies mit zu bek8ichtigen werden Spektren
verschiedener Leuchtkraft beim Test verwendet. Es sindviee Modelle mit einer Leucht-
kraft von 6 - 10%° erg/s,1 - 10%° erg/s,2 - 10% erg/s und2 - 10%® erg/s ausgewahlt worden.
Diese Uberdecken den ublichen Bereich von Supernovaspektrm Typ la. Zusatzlich zu
den verschiedenen Einfliissen bei unterschiedlichen Lenddtegn kann es auch Unterschie-
de bei verschiedenen hydrodynamischen Modellen gebenaudmstberprft werden muss.
Dieser Test wird erst einmal nur fir das hydrodynamische @éldD16 durchgefihrt. Spéa-
ter wird Uberprift, ob andere hydrodynamische Modelle ighal oder andere Ergebnisse
liefern.

3.5.2 Ergebnisse

In diesem Abschnitt werden die gefundenen Ergebnisse dgrebbnungen vorgestellt. Es
hat sich dabei gezeigt, dass sich fur die meisten Speziae k#iterschiede zwischen dem
NLTE- und dem LTE-Spektrum ergeben. Dies bedeutet, dasSdinze des gf Wertes von
log(gf) = —3 gut gewahlt worden ist. Allerdings gilt dies nicht fir allp&xies. Bei eini-
gen Spezies sind Unterschiede zwischen dem NLTE- und dem §pEktrum festgestellt
worden. Auf diese Unterschiede wird im folgenden naheregaggen.

Kobalt

Das Kobalt ist das erste Element, das hier genauer bettachtden soll. Es werden in den
Testrechnungen die ersten drei lonisationsstufen Co I,1@ad Co Il untersucht. Dabei
ist festgestellt worden, dass fur alle drei lonisationfestuUnterschiede zwischen dem
NLTE- und dem LTE-Spektrum zu finden sind. Das Kobalt ist gasehr wichtig fur die
Spektrenbildung. Die Unterschiede bei den einzelnen $parérden im folgenden genauer
vorgestellt.

Zunachst wird das Co | genauer betrachtet. Wie oben bebemrieird das LTE-Spektrum
mit dem NLTE-Spektrum, dass nur mit Co | im NLTE gerechnet dear ist, verglichen.
In der Abbildung 3.11 sind die beiden Vergleichsspektremgelstellt, wobei hier das
Spektrum mit der anzustrebenden Leuchtkraft 2on103® erg/s benutzt wird. Der deut-
lichste Unterschied zwischen LTE- und NLTE-Spektrum ist &é@er Wellenlange von
etwalpum zu erkennen. Bei anderen Wellenlangen sind auch Untedetawischen den
Spektren vorhanden. Dies bedeutet, dass die Grenze des rggsWenlog(gf) = —3

nicht ausreichend ist. Deswegen wird der Grenzwertlegffigf) = —4 geéandert und das
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Abbildung 3.11: Hier sind die Vergleichsspektren von LTEIUo | im NLTE dargestellt.
Die anzustrebende Leuchtkraft fiir dieses Spektrum belrag® - 10%® erg/s.

Modellatom neu erstellt.

Diese Anderung des gf Grenzwertes hat keine Auswirkung asfMLTE-Spektrum. Der
Unterschied zum LTE Spektrum bleibt, so wie er vorher gewase bestehen. Wird der
Grenzwert auflog(gf) = —5 gesetzt, verschwinden die Unterschiede zwischen NLTE-
und LTE-Testspektrum. Dies bedeutet, dass im Fall des Coddia gf Wert eine Grenze
von log(gf) = —5 gewahlt werden sollte. Das hier untersuchte Spektrum hat géringe
Leuchtkraft, was bedeutet, dass das Co | nur bei niedrigdaktsftemperaturen von
Bedeutung ist. Bei Spektren gréRerer Leuchtkraft sind &éimterschiede beim Co | zu
erkennen.

Der neue Grenzwert des gf Wertes vaop(gf) = —5 vergroBert das Modellatom
des Co | deutlich. Es enthdlt jetzt insgesamt 12382 Liniegihrend das alte Modellatom
6447 Linien beinhaltet. Die Anzahl der Niveaus ist bei eindfart von 364 gleich geblieben.

Am deutlichsten sind Unterschiede beim Vergleich vom NLT&Et dem LTE-Spektrum
beim Co Il zu erkennen. In Abbildung 3.12 sind eine Reihe vest3pekiren dargestellt.
Die durchgezogene Linie zeigt das LTE-Spektrum, wahreaduidiere Linie das Spektrum
der Rechnung mit Co Il im NLTE bei einem Grenzwert vog(gf) = —3 zeigt. Im
Wellenlangenbereich voh2 pm bis 1.5 um ist deutlich ein Unterschied zu erkennen, aber
auch in anderen Bereichen wie etwa Begim sind Unterschiede vorhanden. Somit ist eine
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Abbildung 3.12: In dieser Abbildung sind die Auswirkungesr dnderungen des gf Wertes
fur Co Il dargestellt.

Anderung des gf Grenzwertes nétig, um die Unterschiede ddereern. Die Anderung des

of Grenzwertes aufog(gf) = —4 ergibt deutliche Verbesserungen. Das Testspektrum ist
in Abbildung 3.12 durch die langgestrichelte Linie gezeigvischenl ym und1.1 um ist

der Unterschied fast verschwunden, aber auch in anderezicBen treten Verbesserungen
auf. Im Bereich uml.5 um gibt es Verédnderungen, wahrend im Bereich b&ium keine
Unterschiede zu sehen sind. Eine weitere Anderunglole&f) Grenzwertes auf noch
kleinere Werte ergibt keine weiteren Verbesserungen, abesind immer noch deutliche
Unterschiede zwischen NLTE- und LTE-Spektrum vorhanden.

Die Atomlinienliste von [Kurucz und Bell, 2006] enthalt dudaten von Linien, die zwar
aus theoretischen Betrachtungen berechnet, aber nie imor lsobachtet worden sind.
Diese sogenanntepredicted linessind in der LTE-Linienliste enthalten. Zur Erstellung
der Modellatome sind diese Linien jedoch nicht als primamidn mit bertcksichtigt
worden, sondern befinden sich in der fuzz-Linienliste. Débleibenden Unterschiede
zwischen LTE- und NLTE-Spektrum sind durch das Fehlen ebesed Linien in den
NLTE Modellatomen zu erklaren. Um auch dieedicted lineamit zu berticksichtigen, wird
zusatzlich zu der Grenze des gf Wertes eine Grenze fur denegf &eérpredicted lines
eingefuhrt. Dieser wird zuerst einmal duf(gf ,..q) = —1 festgelegt.

Wie in der Abbildung 3.12 zu sehen ist, ergibt dies eine Vesbeung des NLTE-
Testspektrums. Es bleibt natirlich die Frage, ob die Hinhume derpredicted lines
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Abbildung 3.13: Hier sind die Vergleichsspektren von LTE @o Il im NLTE dargestellt.

physikalisch korrekt ist, schlieBlich benutzt man jetzédtretische Linien, die noch nie
beobachtet worden sind. Da die LTE Linienliste aber dipsmlicted linesenthdlt, ist es
zumindest aus Grunden der Konsistenz sinnvoll, diese hiaigch fur das NLTE mit zu
berticksichtigen. Ob es wirklich sinnvoll ist, missen Veigjhe von Rechnungen mit diesen
neuen Modellatomen mit beobachteten Spektren zeigen.

Das neue Co Il Modellatom hat jetzt 2325 Niveaus und 20764ehinwéhrend das
alte Modellatom 255 Niveaus und 2853 Linien enthélt. Eindteve Anderung des gf
Grenzwertes depredicted lineduhrt zu einer weiteren VergréRerung des Modellatoms. Bei
einem Grenzwert voiog(gf,,,.q) = —2 enthalt es dann ca. 55000 Linien. Die daraus resul-
tierenden Verbesserungen stehen jedoch in keiner Relagdm zum Rechenaufwand. Das
Co Il Modellatom wird deswegen auf die Grenzen Vog(gf) = —4 undlog(gf ,,eq) = —1
festgelegt.

Auch bei der dritten untersuchten Spezies dem Co lll gibt etetdchiede zwischen dem
LTE- und dem NLTE-Testspektrum, die bei einer Leuchtkrafh ¢ - 10*° erg/s auftreten.
In Abbildung 3.13 sind beide Testspektren dargestellt. €szu erkennen, dass diese
Unterschiede hauptsachlich im Infraroten auftreten. Edmelerung des gf Grenzwertes
resultiert aber nicht in einer Verkleinerung der Untersdei, sodass auch hier ¢ieedicted
linesmit einbezogen werden missen. Zunachst wird ein Wertagiaf |, .q) = —1 benutzt,
was zu einer guten Verbesserung des NLTE Spektrums fihdieD@pektren jetzt fast iden-
tisch sind, ist eine weitere Anderung des gf Grenzwertepieticted linesiicht notwendig.
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Abbildung 3.14: Die Vergleichsspektren von LTE und Si | imTNE_sind hier dargestellt.

Genau wie beim Co Il fuhrt hier die Hinzunahme gegdicted lineszu einer starken Vergro-
Rerung des Co Il Modellatoms. Das Co Il Modellatom hattj@&62 Niveaus und 36768
Linien, wahrend das alte 213 Niveaus und 2248 Linien enthalt

Einzelne Linien

Neben den Unterschieden, die beim Kobalt gefunden wordheh gibt es auch bei anderen
Elementen Unterschiede zwischen dem NLTE- und LTE-Tektspm, welche beim
Spektrum mit der kleinsten Leuchtkraft van 103® erg/s auftreten. Die Spezies, die hier
Unterschiede zeigen, sind Si | und Ca I. Bemerkenswertsenist festgestellt worden, dass
diese Unterschiede auf nur je eine einzelne Linie zurickmei sind.

In der Abbildung 3.14 sind das LTE- und NLTE-Spektrum vom Siafgestellt. In einem
Wellenlangenbereich voi.6 bis 1.7 um gibt es einen deutlich erkennbaren Unterschied.
Wieder wird versucht eine Verbesserung durch die Anderwesjag(gf) Grenzwertes zu
erreichen, was zunéachst zu keiner Verbesserung fuhrt. Wermschliellich den gf Grenz-
wert auflog(gf) = —8 setzt, ist das NLTE-Spektrum mit dem LTE-Spektrum idefitides

ist interessant, dass Linien mit solch einem kleinen gf Wedh Unterschiede im Spektrum
hervorrufen. Bei einer genauen Betrachtung der Atomlirgenist herausgefunden worden,
dass dieser Unterschied von nur einer einzigen Linie vaoltsvird. Bei einer Wellenlange
von 16 454.533 A ist diese Linie zu finden, der gf Wert dieser Linie betrigf(gf) = —7.5.
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Abbildung 3.15: Dargestellt sind hier die Vergleichsspektvon LTE und Ca | im NLTE.

Der in Abbildung 3.14 deutlich erkennbare Unterschied wingt von einer einzelnen
schwachen Linie verursacht. Ein weiterer Blick in die Atari@nliste gibt eine mdgliche
Erklarung dafiir. Die besagte Linie ist der Ubergang zwisotem 3. und 4. Niveau des Si
I. Durch eine starke Besetzung der entsprechenden Nivedwdidhvermeintlich schwache
Linie doch einen recht starken Einfluss auf das Spektrum.

In Abbildung 3.15 sind die LTE- und NLTE-Testspekiren vom Calargestellt. Im
Wellenlangenbereich zwischen 0.6 und Qui ist der nicht sehr grof3e Unterschied zu
erkennen. Auch hier ist wieder eine einzige Linie dafir mes@rtlich. Diese Linie hat eine
Wellenlange vors572.8 A und einen gf Wert vorog(gf) = —4.290. Nimmt man diese
Linie zum Modellatom hinzu, verschwindet der Unterschisdszhen dem NLTE- und
LTE-Spektrum.

Wieder ist die Linie ein Ubergang zwischen zwei niedrigenedius. Und zwar handelt es
sich um den Ubergang zwischen dem 2. und 3. Niveau des Ca | fiNdet hier dieselben
Bedingungen wie beim Si | vor. Die mogliche Erklarung istiusb hier dieselbe.

Abschlie3end bleibt zu prufen, wie man diese einzelnenehitiei der Auswahl mit in das
Modellatom bekommt. Man kann einen weiteren Parameteiileiah, der die Hinzunahme
aller Linien zwischen kleinen Niveaus ins Modellatom béavitm Fall des Si | und des Ca |
ist dies unbedingt erforderlich. Da es aber generell nigie\Linien sind, die hinzukommen
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Abbildung 3.16: Hier sind die Testspektren fur Co Il mit deermalen Modell zu sehen.

kénnen, kann dieser Parameter ruhig global fur alle Speregendet werden.

3.5.3 Andere Strukturen

Alle hier bisher vorgestellten Testrechnungen sind mit deydrodynamischen Modell
DD16 durchgefihrt worden. Es bleibt zu untersuchen, obedidsst bei anderen Struk-
turen auch zu anderen Ergebnissen fihrt. In Abbildung 3ii® ain LTE und ein NLTE
Spektrum dargestellt, die mit dem normalen Modell gerechwarden sind und wofur
das Co Il betrachtet worden ist. Die Effektivtemperatutrégt T.s = 10500 K und die
Expansionsgeschwindigkeit= 11000 km/s. Wie man im Vergleich mit der Abbildung 3.13
erkennen kann, treten in etwa die selben Unterschiede iselben Wellenlangenbereichen
auf. Die nétige Anderung des gf Grenzwertes ist hier aucltlyléduch andere Strukturen
sind getestet worden und es haben sich sowohl beim W7 alsteiichDD25 Modell kein
neu auftretenden Unterschiede ergeben. Die hier gewonméwargestellten Erkenntnisse
gelten fur alle Strukturen gleichermalen.

Was bei allen Graphen aufféllt ist, dass es bei allen Verggiektren immer einen Un-
terschied im Wellenlangenbereich grol3er aspm zwischen dem LTE- und dem NLTE-
Spektrum gibt. Dieser kommt wahrscheinlich durch einenérdbei der Rechnung im LTE
zustande. Wie man erkennt, ist das Spektrum beim LTE namtitiy gerade, wahrend im
NLTE Unebenheiten vorhanden sind. Dies bleibt noch genawentersuchen.
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Abbildung 3.17: Das Spektrum vom 14. Marz ist hier zusammérewei Modellspektren
dargestellt. Beide Modellspektren sind im NLTE gerechnetden, fir das zweite sind zu-
séatzlich Co I und Co Ill im NLTE verwendet worden.

3.54 CoimNLTE

Es sind die Auswirkungen der Veradnderung des gf Grenzwentéslie NLTE Spektren
untersucht und dabei hauptséchlich bei den lonen des Kdigahuswirkungen gefunden
worden. Damit liegt zuerst einmal die Frage nahe, ob das IKeleht sehr wichtig fir

die Modellrechnungen und das Modellspektrum ist. Falls dler Fall sein sollte, wére
es wichtig auch andere lonen des Kobalts im NLTE mit zu besigbiigen. Dies wird

Uberprift, indem ein Modell mit zusatzlichen lonen des Hisbgerechnet und mit dem
vorherigen Modellspektrum ohne diese lonen verglicherl wir

In Abbildung 3.17 sind das beobachtete Spektrum vom 14. Bi@nze zwei Modellspektren
dargestellt. Das eine Modellspektrum ist mit den in Tab&lleaufgelisteten lonen im NLTE
gerechnet worden, wahrend fir die Berechnung des anderesligipektrums zuséatzlich
Co I und Co lll im NLTE berticksichtigt worden sind. Wie leichti erkennen ist, gibt es
zwischen den beiden Modellspektren teilweise deutlichéetdohiede. Die NLTE Effekte
von Co | und Co Il sind somit nicht zu vernachlassigen, wawieghitig macht Kobalt mit

allen drei lonisationsstufen Co | bis Co Ill im NLTE zu rechne

Diese Uberprifung der Wichtigkeit von Kobalt fir das Spektrwurde auch fur die anderen
beiden Spektren durchgeflihrt. Es ergeben sich dabei &krigebnisse. Kobalt ist wichtig
fir das Spektrum und sollte in den lonisationsstufen Co ynidl 11l im NLTE gerechnet
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Abbildung 3.18: Hier sind das Spektrum vom 14. Mérz sowieiaMIeT E-Modellspektren
dargestellt. Fir ein Modellspektrum sind zusétzlich Co d @o 11l im NLTE gerechnet
worden.

werden. Die weiteren NLTE-Spektren werden stets zusétatit Co | und Co lll im NLTE
gerechnet.

Hydrodynamische Modelle

Die Uberpriifung der Wichtigkeit des Kobalts fiir die Spekbibdung wird auch fiir

die hydrodynamischen Modelle durchgefiihrt. Auch hier wivgtder ein Vergleich von

zwei Modellspektren herangezogen, bei dem das eine Spekimit den in Tabelle 3.1

aufgelisteten Spezies im NLTE gerechnet wird, wahrend ddera zusatzlich noch mit den
Spezies Co | und Co Il im NLTE gerechnet wird.

In Abbildung 3.18 ist dieser Vergleich am Beispiel des hyiyrtamischen Modells DD16
zusammen mit dem beobachteten Spektrum vom 14. Marz deligeatie man sieht, gibt es
auch hier deutliche Unterschiede zwischen den ModellspekDas neue Modellspektrum
passt dabei deutlich besser zum beobachteten Spektrunit. saditen auch fur die hydrody-
namischen Modelle Co | und Co Il zusatzlich im NLTE geredhmerden.

3.5.5 Anwendung auf die Modellspektren

Die bisher hier vorgestellten Auswirkungen der Anderung dé Grenzwertes sind nur
anhand von Testspektren untersucht worden. Wichtigersistuesehen, ob sich fir die
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Abbildung 3.19: Hier ist das Spektrum vom 14. Marz dargésteie beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

konvergierten Modellspektren Unterschiede ergeben.

In diesem Abschnitt werden die Auswirkungen der neuen dévetierung des gf Grenz-
wertes vergroRerten Modellatome untersucht. Fur die Bewawy der Modellspekiren
werden immer Co | und Co lll zusétzlich zu den in der Tabelle §enannten Spezies
im NLTE mitgerechnet. Die fuzz-Linienliste wird wieder mdrechnet, sodass hier nun
untersucht wird, welchen Unterschied es macht, zusa&licghien als primare Linien zu
behandeln. Die Auswirkungen der erweiterten Modellatonfedge Modellspektren werden
in zwei Schritten untersucht: Als erstes werden Modellaaognstellt, bei denen nur die
Erweiterung des gf Grenzwertes mit einbezogen wird. Es daiuki noch kein@redicted
lines in den Modellatomen enthalten, diese befinden sich aber infude-Linienliste.
Die Auswirkungen depredicted lineswerden dann in einem zweiten Schritt untersucht,
wobei hierfur die Modellatome auch mit dguredicted lineserstellt werden, sodass sie
als primare NLTE-Linien behandelt werden. Fir jeden Satz Modellatomen muss eine
eigene fuzz-Linienliste erstellt werden.

Es wird uberpruft, inwieweit die Anderung des gf Grenzwedée Modellspektren verbes-
sert. AuRerdem wird Uberprift, ob die Hinzunahme gexdicted lineszu den primaren
Linien eine Verbesserung der Modellspektren bewirkt. Dégvgiligen Auswirkungen
werden fir alle drei beobachteten Spektren untersuchgidabrden zuerst die Modell-
spektren mit dem normalen Modell berechnet und anschleée@den Auswirkungen in den
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Abbildung 3.20: Das Spektrum vom 3. April ist hier dargdst&lie beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

hydrodynamischen Modellen untersucht.

In Abbildung 3.19 sind das beobachtete Spektrum vom 14. Bi@sze zwei Modellspektren
dargestellt. Ein Modellspektrum ist mit den normalen Mdéatelnen und das andere mit
den neuen Modellatomen mit teilweise verandertem gf Grenzgerechnet worden. Beide
Modellspektren haben eine Effektiviemperatur vag E 10500 K und eine Expansions-
geschwindigkeit vonv = 11000 km/s. Man sieht, dass es nur geringfugige Unterschiede
zwischen den Modellspektren gibt, welche im gesamten Weéltgyenbereich des Spek-
trums auftauchen. Signifikante Anderungen, die das Mqueisum dem beobachteten
Spektrum besser anpassen, sind nicht erkennbar.

Das Spektrum vom 3. April sowie zwei Modellspektren miT= 8000 K und v = 8000
km/s sind in Abbildung 3.20 dargestellt. Das eine Modelspen ist mit den normalen
Modellatomen berechnet worden, wahrend das zweite isteniedweiterten Modellatomen
berechnet worden ist. Auch hier sind nur wenige Unterseéhimdischen beiden Modell-
spektren erkennbar. Bei einer Wellenlange von etwiaum gibt es einen erkennbaren
Unterschied, der allerdings keine Verbesserung des Mspktrums darstellt. Ansonsten
sind sich beide Modellspektren sehr &hnlich.

In Abbildung 3.21 ist das Spektrum vom 21. April zusammenawiéi Modellspektren mit
Teg = 7500 K und v = 4000 km/s dargestellt. Auch hier wird der Vergleich von Rech-
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Abbildung 3.21: Hier ist das Spektrum vom 21. April darglstBie beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

nungen mit den normalen Modellatomen sowie den erweitdviedellatomen betrachtet.

Es gibt, wie bei den beiden Spektren zuvor, nur geringe Jakeede zwischen den beiden
Modellspektren. Der einzige auffallige Unterschied th#i einer Wellenlange von etwa
1.1 pm auf.

Die Erweiterung der Modellatome hat kaum Einfluss auf die 8isgektren, wobei lediglich
bei 1.1 um ein etwas grofRerer Unterschied auftritt. Auch wenn diadges Linien jetzt als
priméare Linien verwendet werden, ergibt sich kaum eine Mée#ung zum Modellspektrum,
in dem sie als sekundére Linien in der fuzz-Linienliste bksichtigt worden sind. Es gibt
keine Verbesserung der Modellspektren.

Hydrodynamische Modelle

Auch wenn die Erweiterung der Modellatome bisher keine ®sskerungen geliefert hat,
konnte dies bei den hydrodynamischen Modellen anders laeissBeshalb wird die Unter-
suchung der Auswirkungen der erweiterten Modellatome awitliem hydrodynamischen
Modell DD16 durchgefuhrt.

Ein Vergleich der beiden Modellspektren ist zusammen it &pektrum vom 14. Mérz in
Abbildung 3.22 gezeigt. Das eine NLTE-Spektrum ist mit demmalen Modellatomen und
das andere mit den erweiterten Modellatomen gerechnetenoiie zu erkennen ist, gibt
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Abbildung 3.22: Das Spektrum vom 14. Mérz ist hier zusammérzwei Modellspektren,
die die Auswirkungen der erweiterten Modellatome im hygramischen Modell DD16
zeigen, dargestellt.

es auch bei den hydrodynamischen Modellen so gut wie keinerirhiede zwischen den
Modellspektren.

Zusammenfassend ist zu sagen, dass es kaum Auswirkungemadsterten Modellatome
auf die Modellspektren gibt. Die Veréanderung des gf Gremiggebringt so gut wie keine
Verbesserungen in den Modellspektren. Damit ist es nichedimgt notwendig, fir Mo-
dellrechnungen die erweiterten Modellatome zu benutzeshdsondere gilt dies auch unter
dem Gesichtspunkt, dass eine Rechnung mit den erweitertetelMtomen deutlich langer
dauert.

3.5.6 Auswirkungen derpredicted lines

Bisher sind nur die Auswirkungen der erweiterten Modeliaountersucht worden. Da in
den Testrechnungen auch gieedicted linesUnterschiede in den Modellspektren bewirkt
haben, werden nun die Auswirkungen dieser auf die Modddtspe untersucht. Daflir

werden neue Modellatome mit d@nedicted linessowie die dazugehorige fuzz-Linienliste
erstellt.

Die Modellatome mit dempredicted linessind erheblich gréRer als die alten Modellatome.
Insbesondere die Anzahl der Niveaus hat sich vervielfddigs hat erhebliche Auswir-
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Abbildung 3.23: Das Spektrum vom 14. Marz ist hier dargést@leiter sind hier die Aus-
wirkungen deipredicted linesm hydrodynamischen Modell DD16 gezeigt.

kungen auf die benétigte Rechenzeit. Fur die Berechnungviteellspektrums mit den
predicted linesals primare Linien im Modellatom haben 64 CPUs rund 150 Stanidir
20 lterationen gebraucht. Die meiste Zeit ist dabei flr disung der Ratengleichung
verwendet worden.

In Abbildung 3.23 ist das Spektrum vom 14. Méarz sowie ein \éaofp von einem Mo-
dellspektrum, das mit den erweiterten Modellatomen gerechvurde und einem, das
zusatzlich diepredicted linesn den Modellatomen enthéalt, dargestellt. Es handelt sieh h
um das hydrodynamische Modell DD16. Deutliche Untersahigidd zwischen den beiden
Modellspektren vorhanden, sodass dies zeigt, dass dieirtiume depredicted linesinen
Einfluss auf die Modellspektren hat. Ob dieser Einfluss dadeélspektrum im Vergleich
mit dem beobachteten Spektrum nun verbessert, ist schwsagan. In diesem Fall gibt es
keine echte Verbesserung.

Insgesamt lasst sich feststellen, dass die Grenze des gé3Nemlog(gf) = —3 sehr gut
gewabhlt ist. Es ist nicht notwendig, zusatzliche Linien mitlie Modellatome zu nehmen.
Fur den Fall der Erweiterung durch Anderung des gf Grenasedibt es nur geringe
Unterschiede in den Modellspektren.

Fur den Fall depredicted linegyibt es zwar gréf3ere Unterschiede, der Rechenaufwand ist je
doch zu groR3, um wirklich sagen zu kénnen, ob die Hinzunahenprédicted linesinnvoll
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Abbildung 3.24: Hier ist der Vergleich eines Modellspektisumit W7 Haufigkeiten zu ei-
nem mit dem 100-fachen an Silizium dargestellt.

ist. Dies kdnnte in einigen Jahren, wenn mehr RechenlegjstunVerfiigung steht, nochmals
getestet werden.

3.6 Haufigkeiten der Elemente

Das Spektrum einer Supernova setzt sich aus den Atomlingm vdrschiedenen in
ihr enthaltenen Spezies zusammen. Somit hat auch die Haiifigikes Elements eine
Auswirkung auf das Spektrum. Dabei kénnen verschiedengi&@pén unterschiedlichen
Wellenlangenbereichen unterschiedliche Auswirkungdieha

In diesem Abschnitt wird nun untersucht, welche Auswirkemglie Veranderung der Hau-
figkeiten auf das Modellspektrum haben. Des weiteren wigtigfe ob sich dadurch Ver-
besserungen der Modellspektren fur den Vergleich mit debdaehteten Spektren ergeben.

3.6.1 Vorgehensweise

Als Grundlage fur die Untersuchung dient das beobachtetkt&pmm vom 14. Marz, weil
bei diesem Spektrum ein gréRerer Unterschied zu den Mpeddisen bei einer Wellenlange
um 1.2 um existiert. Dieser Unterschied ist sowohl bei dem normated&lspektrum als
auch bei den hydrodynamischen Modellen vorhanden. Ziglsistiesen Unterschied durch
Anderungen der Elementhaufigkeiten zu verkleinern.
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Abbildung 3.25: Der Vergleich eines Modellspektrums mit Waufigkeiten zu einem mit
dem 100-fachen an Kalzium ist hier dargestellt.

Bei den hydrodynamischen Modellen kann die Haufigkeit inejedinzelnen Schicht
geandert werden. Bei dem normalen Modell ist eine Gesarfiffh@it vorgegeben, die
verandert werden kann.

Es gibt eine Vielzahl von Elementen, die in einer Supernavanthalten sind. Um die
Effekte und Einflisse direkt zu sehen, werden die Haufigkeitesrst einmal drastisch um
den Faktor 100 erhéht. Eine solch starke Erh6hung der Haifigk nicht realistisch. Dabei
wird stets ein Element zur Zeit in der Haufigkeit geéndert, diendirekten Auswirkungen
auf das Modellspektrum zu sehen.

Von einem konvergierten Modell, das als Vergleichsspehktdient, wird je ein einfaches
Spektrum mit den geénderten Haufigkeiten gerechnet. Dies$ @mmal fir das normale
Modell sowie fir das hydrodynamische Modell DD16 gemachty mu sehen, ob es
abweichende Ergebnisse fur das hydrodynamische Modell gib

3.6.2 Ergebnisse

Es sind die am haufigsten in der Supernovae vorhandenen Eiemgtersucht worden. Fur
die meisten ergeben sich keine bis kleine Anderungen fuMaatellspektrum. Die Elemen-
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Abbildung 3.26: Hier ist der Vergleich eines Modellspektisumit W7 Haufigkeiten zu ei-
nem mit dem 100-fachen an Magnesium dargestellt.

te, die gréRere Verdnderungen im Spektrum hervorrufendeveim folgenden vorgestellt.
Dazu gehdren Silizium, Kalzium, Magnesium und Kobalt.

Silizium

Eine Anderung der Haufigkeit des Siliziums hat deutlichewdidsungen auf das Spektrum.
In Abbildung 3.24 ist das beobachtete Spektrum vom 14. Méndesein Modellspektrum
mit den normalen Haufigkeiten des W7 Modells und eins mit dé@fachen an Silizium
dargestellt. Im Infraroten ergeben sich fir den ganzerabbkteten Wellenlangenbereich Ver-
anderungen im Spektrum. GroRe Anderungen sind beispiisisvoeil.7 ym bis2.1 um zu
finden. Diese stellen jedoch keine Verbesserung des Mpeéélisims dar. In dem wichtigen
Bereich beil.2 um ist kaum eine Anderung aufgetreten. Ein Anderung deriGifinaufig-
keit kann das Modellspektrum in diesem Fall nicht verbesser

Kalzium

Auch fur das Kalzium ergeben sich Veranderungen im Modekspm. In Abbildung 3.25
sind die Auswirkungen einer 100-fachen Erhdhung der Kathi#ufigkeit auf das Modell-
spektrum gezeigt. Auch hier ergeben sich in nahezu alleiewW&hgenbereichen Unter-
schiede zum Modellspektrum mit den Haufigkeiten des W7 MsdBie auffalligste Veran-
derung ist bed.8 bis 0.9 um zu finden. Hier befindet sich in einem Supernovaspektrum ein
Ca-Linie, welche durch die groRere Haufigkeit des Kalziumstlith stéarker geworden ist.
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Abbildung 3.27: Der Vergleich eines Modellspektrums mit Waufigkeiten zu einem mit
dem 100-fachen an Kobalt ist hier dargestellt.

Bei den grolReren Wellenlangen ergibt sich ein niedrigehess- Fir den wichtigen Bereich
bei 1.2 um gibt es zwar kleine Unterschiede, diese verschlechtesnMitadellspektrum in
diesem Bereich jedoch. Somit liefert die Erh6hung der Kaeaufigkeit um einen Faktor
100 keine Verbesserung fur das Modellspektrum.

Magnesium

In Abbildung 3.26 sind die Auswirkungen des Magnesiums agfidodellspektrums darge-
stellt. Auch hier wird ein Modellspektrum mit den Haufigleitdes W7 Modells mit einem
Modellspektrum mit einer um den Faktor 100 héheren HaufigkeMagnesium verglichen.
Dabei ist deutlich eine Auswirkung im gesuchten Bereich Lgum zu sehen. Zwischen
1pmund 1.1 um passt das Modellspektrum jetzt deutlich besser zum béatsieo Spek-
trum. Allerdings gilt diese Verbesserung nur fiir diesennda Bereich, wahrend in anderen
Wellenlangenbereichen das Modellspektrum schlechteogiam ist. Die Erhdhung der Ma-
gnesiumhaufigkeit bringt also keine Verbesserung des Ngmitrums.

Kobalt

Das Spektrum vom 14. Méarz ist in Abbildung 3.27 zusammen mgra Modellspektrum
mit W7 Haufigkeit sowie einem Modellspektrum mit dem 100kkc an Kobalt dargestelit.
Im Wellenl&angenbereichen ab5 um treten grofRere Unterschiede auf. Beim ist beim

Spektrum mit der erhdhten Kobalth&ufigkeit eine leichtebgsserung im Vergleich zum
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Abbildung 3.28: Hier ist der Vergleich des Spektrums degbggnamischen Modells DD16
zu einem mit dem 10-fachen an Kobalt dargestellt.

beobachteten Spektrum zu sehen. Da das Spektrum an andelEm $Seutliche Ver-
schlechterungen liefert, bringt die Erh6hung der Kobaifigieit keine Verbesserung des
Modellspektrums.

Die Haufigkeit ist hier jeweils um den Faktor 100 erhoht wordBie Wahrscheinlichkeit,
dass in einer Supernova die Haufigkeit so stark variiereist gering. Fir den gewiinschten
Wellenlangenbereich gab es keine Verbesserung. Die Haitigkkénnen Uber einen grof3en
Bereich veréandert und die Auswirkungen untersucht werBés erfordert eine systemati-
sche Vorgehensweise und braucht mehr Zeit als im Rahmearddebeit zur Verfligung
steht. Die Haufigkeiten kdnnen in einer folgenden Arbeitsgsm untersucht werden.

3.6.3 Hydrodynamische Modelle

Fur die hydrodynamischen Modelle werden die AuswirkugenAtelerung der Haufigkei-
ten untersucht. Hierbei wird die Haufigkeit in allen Scheshtim einen Faktor verandert.

Fur dieIME ergibt sich fur die hydrodynamischen Modelle ein &hnlicBéd wie fir das
normale Modell. Die Auswirkungen auf das Modellspektrumdsilabei ahnlich und treten
bei den selben Wellenldangen auf. Etwas anders sieht eshjduiim Kobalt aus.

In Abbildung 3.28 sind das Spektrum vom 14. Mé&rz sowie zwetdblspektren des hydro-
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Abbildung 3.29: Der Vergleich des Spektrums des hydrodyseimen Modells DD16 zu
einem mit dem 10-fachen an Kobalt in der 65. Schicht ist heegestellt.

dynamischen Modells DD16 dargestellt. Wahrend ein Spektlie normalen Haufigkeiten
des DD16 Modells hat, ist bei dem anderen in jeder SchichKdigalthdufigkeit um den
Faktor 10 erhoht worden. Wie man deutlich sieht, hat diesregrdl3eren Einfluss auf das
Spektrum als dies beim normalen Modell der Fall gewesenlistphl hier der Faktor nur 10
betragt. Das Modellspektrum passt jetzt im Wellenlangegibk von1 ym bis 1.3 um sehr
gut zum beobachteten Spektrum. Allerdings ist das Modeltispm bei groReren Wellen-
langen deutlich schlechter, weil der Fluss hier bis 0.4 GroRenordnungen zu grof3 ist.
Somit bringt die Erhohung der Kobalth&ufigkeit zwar einebésserung im gesuchten Wel-
lenlangenbereich, insgesamt ist das Modellspektrum Jedeatlich schlechter geworden.

Anderungen in einzelnen Schichten

Die Erhthung der Kobalthaufigkeit um den Faktor 10 hat im gehiten Wellen-
langenbereich zu einer Verbesserung des Modellspektrugfishig. Allerdings ist das
Modellspektrum in anderen Bereichen schlechter gewor@&nist madglich, dass eine
Anderung der Haufigkeit in einer einzelnen Schicht zu eineraxderung des Spektrums
in nur einem bestimmten Wellenlangenbereich fuhrt. Dak®ma kann flr verschiedene
Wellenlangenbereiche in verschiedenen Schichten eetst€bb dies hier der Fall ist, wird
im folgenden Uberprift.

Es wird nun die Kobalthaufigkeit in jeder einzelnen Schiamt den Faktor 10 erhoht. Das
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Ziel ist es zu untersuchen, ob sich das Spektrum nur in begreWellenlangenbereichen
andert und ob dadurch das Modellspektrum besser zum bdebattSpektrum vom 14.
Marz passt. Der wichtige Wellenlangenbereich geht hiedesieron1 bis 1.3 um.

In Abbildung 3.29 ist das Spektrum vom 14. Marz sowie ein Misgektrum mit der
normalen Haufigkeit des DD16 Modells und eins mit dem 10dachn Kobalt in der
Schicht 65 dargestellt. Man erkennt, dass in allen Wellegg@ibereichen Auswirkungen
auftreten. Die Schicht 65 ist die Schicht mit der gré3ten widaung auf das Modell-
spektrum. Auswirkungen treten in den Schichten 62 bis 71uadf sind stets im ganzen
Spektrum zu beobachten. Die optische Tiefe in diesen Senigieht von 0.2 bis 0.4 und die
Expansionsgeschwindigkeit liegt im Bereich von 9000 knigslti000 km/s. Das Spektrum
im gesamten hier betrachteten Wellenlangenbereich widkmgleichen Schichten gebil-
det. Somit kann eine Anderung in einzelnen Schichten daseNspektrum nicht verbessern.

Die Anderungen der Elementhaufigkeiten rufen AnderungerMiodellspektrum hervor.

Es ist jedoch ziemlich komplex und zeitaufwendig eine usgasle Untersuchung der
Auswirkungen der Elementh&ufigkeiten auf das Modellspektdurchzufuihren, weil daftr
jede Haufigkeit um verschiedene Faktoren geandert werdem Meeiter kann die Anderung
der Haufigkeiten mehrerer Elemente gleichzeitig auch zschgedenen Veranderungen
fuhren. Im Fall des hydrodynamischen Modells hat man zlisktzie Abhangigkeit der

Haufigkeiten von jeder Schicht. Hier kann eine Anderung imeeieinzelnen Schicht zu
einem Effekt in dem Modellspektrum fiihren.

Hier sind nur grundlegende Effekte untersucht worden. Dati& es gewesen, den Un-
terschied von Modellspektren zu dem beobachteten Spektonml4. Marz zu verbessern.
Eine Verbesserung im gewiinschten Wellenlangenbereiabshatr beim hydrodynamischen
Modell DD16 gegeben. Hier passt durch eine Erhohung der Ith#igkeit um den Faktor
10 das Modellspektrum sehr gut zum beobachtetem SpektrdenirBereich. Allerdings ist
das Modellspektrum in anderen Bereichen deutlich schéegfgworden. Eine Anderung der
Haufigkeit des Kobalts in einzelnen Schichten hat keine &&sbrung geliefert. Somit liefert
die Anderung der Haufigkeiten in dem hier untersuchten Raltkeime Verbesserung fiir die
Modellspektren.

3.7 Dichteexponent

Die Modellspektren sind bisher schon gut den beobachteRti®peangepasst worden. Es
gibt jedoch fir das Spektrum vom 14. Méarz immer noch eine ldé&et Abweichung in
einem Wellenlangenbereich uh® zm. Eine mdgliche Ursache daftur kénnte im Verlauf der
Dichte liegen.

Hier wird nun untersucht, wie der Einfluss des Dichteexptarerauf den Verlauf eines
Modellspektrums aussieht. Dabei wird tiberprift, ob sictcdweine Anderung des Dichte-
exponenten Verbesserungen fur die Modellspektren ergeben
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Abbildung 3.30: Hier ist der Vergleich von Modellspektrerit rrerschiedenen Dichteexpo-
nenten dargestellt.

3.7.1 Variation des Dichteexponenten

Bisher ist die Dichtestruktur von einem Ausgangsmodeliribemen oder wie bei den hy-
drodynamischen Modellen vorgegeben worden. RHOENI X gibt es die Mdglichkeit, die
Dichte auch durch ein Potenzgesgtz r~™ beschreiben zu lassen. Der Exponent dieses Po-
tenzgesetzes wird mitbezeichnet und ist ein Eingabe-Parameter fiir die Modélimecgen.

Hier werden nun Modelle mit verschiedenen Dichteexpomeriierechnet. Dabei wird
untersucht, ob durch die Anderung des DichteexponentemémeBereich des Spektrums
eine deutliche Anderung auftritt. Da die Auswirkungen diudie Dichte unabhangig davon
sind, ob im LTE oder NLTE gerechnet wird, werden fir diesest T& E-Modelle betrachtet.

In Abbildung 3.30 ist der Vergleich von LTE-Modellspektranit unterschiedlichen Dichte-
exponenten zusammen mit dem Spektrum vom 14. Marz darge¥ved man sieht, nimmt
mit steigendem Dichteexponenten auch der Fluss zu. Des Ees Modells mith = 7 ist
um etwa eine GrofRenordnung niedriger als der des Modells.mit 16. Der Verlauf der
Modellspektren bleibt jedoch fast gleich. Lediglich bei= 7 ist das Spektrum sehr flach
und eben. Fir eine Supernova ist dieser Wert jedoch ziemiedrig.

Es ist festgestellt worden, dass eine Anderung des Dicpteenten keine wesentliche An-
derungen im Verlauf der Modellspektren hervorruft. Die Beuang eines Dichtexponenten
bringt somit keine Verbesserung fur die Modellspektren.
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Kapitel 4

Ergebnisse

Hier werden abschlieBend die am besten passenden Modiéllspeorgestellt. Dabei wer-
den alle wichtigen Erkenntnisse aus dem vorherigen Kapéelendet. Es werden die Mo-
dellspektren der hydrodynamischen Modelle prasentied e€ine Einschatzung gegeben,
welches hydrodynamische Modell am besten zum beobach&ektrum vom 14. Marz
passt.

4.1 Modellspektren

Die Ergebnisse des normalen Modells werden hier vorgestelt Erlangung der am besten
passenden Modellspektren sind die EffektiviemperaturdiadExpansionsgeschwindigkeit
variiert worden.

4.1.1 Spektrum vom 14. Marz

In Abbildung 4.1 sind das Spektrum vom 14. Méarz und ein darayjepasstes Modellspek-
trum dargestellt. Die Effektiviemperatur des Modellspedts betragt Iz = 10500 K und
die Expansionsgeschwindigkeit = 11000 km/s. Zur Berechnung des Modellspektrums
sind die in Tabelle 3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co | uadICim NLTE gerechnet
worden. Weiter sind die neuen Modellatome, die Linien fln dgsamten bendtigten
Wellenlangenbereich enthalten, verwendet worden.

Das Modellspektrum passt insgesamt gesehen gut zum beeba8pektrum. Im Bereich
von 0.8 pm bis 1 yum wird das beobachtete Spektrum vom Verlauf her gut wiedgigen.
Es gibt jedoch immer kleine Abweichungen. Die Linie &t um ist im Modellspektrum
nicht so ausgepréagt wie im beobachteten Spektrum. Im Beweie1 xm bis1.3 um gibt es
eine groRere Abweichung, bei der der Fluss des Modellgpaisttum 0.2 Grof3enordnungen
Zu niedrig ist. Der Verlauf des Spektrums ist aber auch meetiva wiedergegeben. Im
Bereich abl.4 ;m passt das Modellspektrum sehr gut zum beobachteten Bpekls gibt
nur leichte Abweichungen, wie sie etwa Reim auftreten.

4.1.2 Spektrum vom 3. April

In Abbildung 4.2 sind das Spektrum vom 14. Mérz sowie das astebepassende Modell-
spektrum dargestellt. Die Effektiviemperatur des Moghelldrums betragt g = 8000 K.
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Abbildung 4.1: Hier ist das Spektrum vom 14. Marz zusammemer am besten passenden
Modellspektrum dargestellt.

Die Expansionsgeschwindigkeit ist auf= 8000 km/s bestimmt worden. Zur Berechnung
des Modellspektrums sind die in Tabelle 3.1 aufgelistetpazies sowie Co | und Co llI

im NLTE verwendet worden. Die auf den ganzen Wellenlangezible erweiterten neuen
Modellatome sind benutzt worden.

Das Modellspektrum passt hier nicht so gut zum beobacht8paktrum. Die Linie bei
0.8 um ist im Modellspektrum deutlich zu stark. Im weiteren Weléngenbereich bis
1.3 um fallt der Fluss im Modellspektrum nicht so stark ab wie inolb&chteten Spektrum.
Die beiden Linien bel.5 pm und1.75 pm sind auch im Modellspektrum vorhanden. Hier ist
der Fluss des Modellspektrums jedoch zu niedrig. Auch farwleiteren Bereich big.5 um

ist der Fluss stets zu niedrig. Die Linien und der Verlautisaber auch im Modellspektrum
wiedergegeben.

4.1.3 Spektrum vom 21. April

Das Spektrum vom 14. Méarz und das daran angepasst Modehspekind in Abbildung
4.3 dargestellt. Die Effektivtemperatur betrégiT= 7500 K. Die Expansionsgeschwin-
digkeit betragty = 4000 km/s. Zur Berechnung des Modellspektrums sind die in Tabell
3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co | und Co lll im NLTE verdetrworden. Die neuen
Modellatome sind benutzt worden.
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Abbildung 4.2: Das Spektrum vom 3. April ist hier zusammehdeim am besten passenden
Modellspektrum dargestellt.

Fur das Spektrum vom 21. April passt das Modellspektrum rieéutlich besser. Die Linie
bei 0.8 pm wird gut wiedergegeben. Im Bereich vopum bis1.3 yum passt das Modellspek-
trum nicht so gut, denn es gibt hier so gut wie keine Linier,\dim Modellspektrum wie-
dergegeben werden. Auch der Fluss ist stets verschiedeain&bWellenlange voi.5 ym
gibt das Modellspektrum den Verlauf sehr gut wieder, da digretenden Linien alle im
Modellspektrum wieder zu finden sind. Der Fluss des Modekspms ist hier jedoch etwa
0.2 GréRenordnungen zu grof3.

4.2 Hydrodynamische Modelle

Hier werden abschlieRend die Modellspektren von allen laydrodynamischen Modellen
vorgestellt. Weiter wird dabei untersucht, welches hyginasnische Modell das beobachtete
Spektrum vom 14. Marz am besten wiedergibt.

Die anzustrebende Leuchtkraft aller Modellspektren lgetea- 10%° erg/s. Es sind die
in Tabelle 3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co | und Co Il ibkdrE gerechnet worden.
Dies ist im Fall der hydrodynamischen Modelle besondersiigcweil die beiden Spezies
hier starke Auswirkungen haben. Au3erdem sind die neuereN&tdme verwendet worden.

In Abbildung 4.4 sind das Spektrum vom 14. Mérz sowie das Msplektrum des hydro-
dynamischen Modells DD16 dargestellt. Die Linie e xm wird im Modellspektrum
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Abbildung 4.3: Das Spektrum vom 21. April sowie das am beptasende Modellspektrum
sind hier dargestellt.

nicht ganz so stark wie im beobachteten Spektrum wiedebgegeBei einer Wellenlénge
von 0.9 um ist der Fluss des Modellspektrums um 0.2 Grol3enordnungemafd. Ab einer
Wellenléange vor um ist der Fluss im Modellspektrum dann um etwa 0.2 Gré3enorgien
zu niedrig. Beil.2 yum kommt er wieder an das beobachtete Spektrum heran. Die h#ii
1.7 pm wird im Modellspektrum zu stark wiedergegeben. AuchXyemn gibt es eine leichte
Abweichung.

Das Modellspektrum des hydrodynamischen Modells DD25 ussl Spektrum vom 14,
Mérz sind in Abbildung 4.5 dargestellt. Die Linie bei eineeNgnlange vorD.8 um gibt
das Modellspektrum gut wieder. Im Bereich hiam passt das DD25 besser als das DD16
Modellspektrum zum beobachteten Spektrum. Im Bereich ¥am bis 1.3 um ist das
DD25 Modell jedoch schlechter als das DD16 Modellspekirttier ist der Fluss um 0.3
GroRenordnungen zu niedrig. Auch im weiteren Verlauf pdast DD25 Modellspektrum
nicht so gut zum beobachteten Spektrum. Der Fluss ist hightleu hoch.

In Abbildung 4.6 sind das Spektrum vom 14. Marz sowie das Msgektrum vom
hydrodynamischen Modell W7 dargestellt. Die Linie 8 m wird hier im Modell-
spektrum schwdacher als im beobachteten Spektrum wieddrgag Bis1um ist der
Fluss etwa um 0.1 GrofRenordnung zu grof3. Das W7 Modellapekasst hier aber
besser zum beobachteten Spektrum als das DD16 Modell. Irtereri Verlauf ist der
Fluss im Bereich vorl um bis 1.3 um um 0.2 bis 0.3 Grof3enordnungen zu niedrig. Ab
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Abbildung 4.4: Hier ist das beobachtete Spektrum vom 14zMé&sammen mit dem Spek-
trum des hydrodynamischen Modells DD16 dargestellt.

einer Wellenléange voi.5 um passt das Modellspektrum recht gut zum beobachteten Spek-
trum. Bei2.5 pm ist der Fluss sehr stark abgefallen und um 0.4 Gré3enogeémuru niedrig.

Welches das am besten passende hydrodynamische Modstissthwer zu sagen. Die Linie
bei 0.8 um wird vom DD25 am besten wieder gegeben. @8ium ist bei allen hydrodyna-
mischen Modellen der Fluss zu hoch, wobei das W7 und D25 NemiRtrum hier am besten
sind. Im Bereich vori um bis1.3 um passt das DD16 Modell am besten. Hier ist jedoch der
Fluss in allen Modellspektren zu niedrig. Im Bereich vioh ym bis 2.3 um passt das W7
Modellspektrum am besten. Bei allen drei Hydromodellerudbeobachten, dass b pm

der Fluss stark abnimmt. Beim W7 Modell ist dies am starksten

4.3 Fehlerbetrachtung

Es sind fur den Infraroten Spektralbereich schon gute Mspiektren mit PHOENI X
erhalten worden. Hier sollen nun die mdglichen Fehler lobtet werden.

Die Effektivtemperatur und die Expansionsgeschwindigkéir die Spektren sind in
Schritten von 500 K und 500 km/s geé&ndert und so bestimmt evor®ie Fehler flr
die Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeitrdgen deshalb entsprechend
mindestens 500 K und 500 km/s. Anzumerken ist hier auch, diasam besten passenden
Spektren durch den Vergleich nach Augenmald bestimmt wasiteh Dazu kommen noch
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Abbildung 4.5: Das beobachtete Spektrum vom 14. Marz uncgag&trum des hydrodyna-
mischen Modells DD25 sind hier dargestellt.

systematische Fehler durch mdglicherweise falsche Lilgigmn, Fehler in der Dichtestruk-
tur usw. Diese lassen sich nicht abschatzen.

Der Unterschied zwischehpm und1.3 um im beobachteten Spektrum vom 14. Méarz ist
in allen Modellspektren sowohl des normalen Modells alshader hydrodynamischen
Modelle vorhanden. Hier kdnnte der Fehler auch im beob&amt8&pektrum liegen. Die
Fehler, die durch die Aufnahme, Reduktion und Kalibratien Spektren entstehen, kbénnen
sich in allen Spektren widerspiegeln.

Der Fehler, der durch die ungenaue Kenntnis der Roftilg — V') der Spektren entsteht,
ist nicht sehr grof3. Im Infraroten ist die Korrektur durcle détung nicht so stark wie
im optischen Bereich. Die Korrektur verandert zudem audntnilie Positionen und das
Aussehen der Linien.

Die Liniendaten der Atomlinien sind wichtig fur die Modeliung der Spektren. Somit
ist die Qualitdt der modellierten Spektren stark von der abégkeit der, in dieser Arbeit
benutzten, Datenbank von Kurucz abhangig.

Fehler kdnnen auch durch die Annahmen, die zur ModelliedergSpektren miPHOENI X
gemacht werden, auftreten. Dazu gehort die Annahme vonrisphér Symmetrie sowie die
Zeitunabhéangigkeit der Strahlungstransportgleichung.
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Abbildung 4.6: Das beobachtete Spektrum vom 14. Marz undggag&trum des hydrodyna-
mischen Modells W7 sind hier dargestellt.

Maogliche NLTE-Effekte von nicht berticksichtigten Speziésnen ebenfalls zu Fehlern in
den Modellspektren flihren. Wie in dieser Arbeit gezeigtdelthaben beispielsweise auch
die predicted lineswenn man sie zu den primaren Linien hinzunimmt, einen Essflauf
das Spektrum.
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Kapitel 5

Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Arbeit sind Modellspektren von Supernovae des Tggm Infraroten berechnet
worden. Das Ziel ist es gewesen, die Modellspektren bedbtmrhSpektren anzupassen und
weiter zu verbessern.

Es haben drei Infrarotspekiren von der Supernova SN 2008bd/erfligung gestanden.
Diese sind am 14. Marz, 3. April und 21. April des Jahres 20@genommen worden. Die
Spektren sind entrotet und die Rotverschiebung ist herauiglert worden.

Als erstes sind die Modellspektren ausgehend von einem akgsgnodell nur durch eine
Anderung der Effektivtemperatur und der Expansionsgesutigkeit berechnet worden.
Hier haben sich fir den Fall des LTE schon gut passende Mspaddiren ergeben. Im
Fall des NLTE hat es bei allen drei Spektren groRe Unterdehmvischen beobachtetem
Spektrum und Modellspektrum ab einer Wellenlange grof& @in gegeben.

Die Modellatome, die fur die Rechnung im NLTE benutzt werdemd neu erstellt
worden. In den alten Modellatomen hat es eine Wellenlarnggneimzung gegeben, die nun
aufgehoben worden ist. Des weiteren sind zur Erstellungndigesten Daten verwendet
worden. Die mit den neuen Modellatomen berechneten Mquktsen passen nun im
Wellenlangenbereich Uberum deutlich besser zu den beobachteten Spektren.

Um die Modellspektren weiter zu verbessern, ist ein TestMiedellatome bezuglich der
Grenze der gf Wertes durchgefuhrt worden. Die Modellatoind mit einer Grenze des
gf Wertes vonlog(gf) = —3 erstellt worden. Es ist hier untersucht worden, ob Linien
mit einem niedrigeren gf Wert auch Einfluss auf das Spektraimeh und somit zu den
primaren Linien hinzugefiigt werden sollten. Fir das Kobalben sich hier Unterschiede
in den Testspektren ergeben. Beim Co | hat es bis zu einerz&reonlog(gf) = —5
Einflisse auf das Modellspektrum gegeben. Fir das Co |l ésGdenze des gf Wertes auf
log(gf) = —4 bestimmt worden. AuRerdem sind hjgmedicted linesmit einer Grenze von
log(gf ,;eq) = —1 zusatzlich ins Modellatom aufgenommen worden. Beim Caostihiur ein
Einfluss derpredicted linesvorhanden. Hier wurde der Grenzwert dug(gf ,.q) = —1
bestimmt.

Bei zwei Spezies wurde ein Einfluss auf das Spektrum von nemjer schwachen Linie
gefunden. Beim Si | hat eine Linie mit einem gf Wert viorg(gf) = —7.5 einen Einfluss
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gezeigt. Beim Ca | ist es eine Linie mig(gf) = —4.29 gewesen. Dies sind beides Linien
von Ubergangen zwischen niedrigen Niveaus und haben dunehh®he Besetzung der
Niveaus trotz des niedrigen gf Wertes einen Einfluss auf ga&t8im.

Die neu erstellten erweiterten Modellatome sind auf ihrerfléss auf die Modellspektren
getestet worden. Dabei sind keine Verbesserungen erazetten. Die gewahlte Grenze des
gf Wertes vonlog(gf) = —3 bleibt bestehen. Auch die Auswirkungen geedicted lines
sind untersucht worden. Diese haben einen Einfluss auf delstr8m, was allerdings zu
keiner Verbesserung gefuihrt hat. Eine wichtige Erkenrdiéser Untersuchung ist jedoch,
dass es wichtig ist, auch die Spezies Co | und Co lll im NLTEexhnen.

Als néchstes ist untersucht worden, ob eine Anderung defidk&iten der Elemente zu
einer Verbesserung der Modellspektren fuhrt. Dies ist féis &pektrum vom 14. Marz
untersucht worden. Fiur die Elemente Kobalt, Silizium, Megjam und Kalzium sind
Einflisse auf das Spektrum gefunden worden, die aber niclgirer Verbesserung der
Modellspektren gefiihrt haben. Mit Hilfe der Anderung derbtthaufigkeit ist bestimmt
worden, wo sich das Infrarotspektrum in einer Supernovalgps la bildet. Es entsteht im
Bereich mit optischen Tiefen von 0.2 bis 0.4.

Als letztes ist der Dichteexponent variiert worden, um Zestellen, ob sich dabei eine
signifikante Veranderung der Spektren ergibt. Dies istgaducht der Fall gewesen.

Fur das Spektrum vom 14. Marz ist eine Effektivtemperatur Vg = 10500 K und eine
Expansionsgeschwindigkeit von= 11000 km/s bestimmt worden. Eine Bestimmung der
Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeit hatdfiis beobachtete Spektrum vom
3. April Werte von Tg = 8000 K und v = 8000 km/s geliefert. Fir das Spektrum vom 21.
April sind die Werte auf Ty = 7500 K und v = 4000 km/s bestimmt worden.

Ein anderer Ansatz zur Berechnung von Modellspektren siied hydrodynamischen
Modelle. Es sind in dieser Arbeit drei hydrodynamische Miedéenutzt worden. Es
handelt sich dabei um das Deflagrationsmodell W7 und zweay2el Detonation Modelle
DD16 und DD25. Die drei hydrodynamischen Modelle sind derekfipm vom 14. Marz
angepasst worden. Hierbei hat sich fiir die Leuchtkraft eamtWon6 - 10%° erg/s ergeben.
Es ist hier nicht genau zu sagen, welches Explosionsmaiieti&€ Supernova SN 2002bo
das bessere ist. Die Modellspektren der hydrodynamischedeNe passen schlechter als
die parametrisierten Modelle zum beobachteten Spektrum.

Im folgenden wird ein Ausblick fur weiterfuhrende Arbeitgegeben. Dabei kdnnen in
weiterfihrenden Arbeiten die Einflisse verschiedener rirater auf die Modellspektren

im Infraroten systematischer untersucht werden. Zum Baigdnnen die Einflisse durch

Anderungen der Haufigkeiten der Elemente genauer untersweriden. Dafir konnen die

Haufigkeiten fur verschiedene Elemente systematisch usthiedene Faktoren verandert
werden, um die Auswirkungen auf das Spektrum zu testen. Beilyydrodynamischen

Modellen kann die Haufigkeit auch in einzelnen Schichte@neert werden. Des weiteren
kdnnen die Haufigkeiten auch fir die anderen beiden beosi@chiSpektren bestimmt

werden.
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KAPITEL 5. ZUSAMMENFASSUNG UND AUSBLICK

Ein Vielzahl von Spezies wurde hier im NLTE gerechnet. Dasiein dieser Arbeit gezeigt
worden, dass Co | und Co lll auch im NLTE gerechnet werdenesolEs ist moglich dass
noch mehr Elemente Einflisse durch die Betrachtung im NLTEdaa Spektrum haben.
Dies kann in einer weiterfuhrenden Arbeit untersucht werde

Die Hinzunahme depredicted lineszu den priméren Linien im NLTE hat gezeigt, dass dies
Auswirkungen auf das Spektrum hat. Momentan reicht dieligirdire Rechenleistung noch
nicht aus, Modellspektren mit diesen zu berechnen. Der U&Esftlieser kbnnte in einigen
Jahren nochmals systematisch untersucht werden, um zpriifeer, ob es sinnvoll ist diese
predicted linegnit als primére Linien zu benutzen.

Hier sind die Modellspektren mit den beobachteten SpektezrSupernova SN2002bo ver-
glichen worden. Es kdénnen auch fiir weitere Infrarotspekénederer Supernovae passende
Spektren modelliert werden. Dabei kann auch in einem Metglenit den verschiedenen
hydrodynamischen Modellen untersucht werden, welchesictattge Explosionsmodell fur
eine Supernova vom Typ la ist.

PHCENI Xwird in seinen Funktionen standig weiter entwickelt. Sodags in einigen Jahren
maoglich sein auch 3D-Strahlungstransport zu rechnen. Kaas dann auch fur die Super-
novamodelle verwendet werden, um die Modellspektren weitererbessern.
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