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Zusammenfassung

In dieser Arbeit wurden Infrarotspektren von Supernovae des Typs Ia modelliert. Dazu
wurde das ProgrammpaketPHOENIX benutzt, dass Modellspektren durch Lösung der
speziell relativistischen Strahlungstransportgleichung für expandierende Atmosphären
berechnet.

Ziel der Arbeit war es die Anwendbarkeit vonPHOENIX für Infrarotspektren zu testen und
weiter zu verbessern. Dazu standen von der Supernova SN 2002bo drei Infrarotspektren zur
Verfügung, an die die Modellspektren angepasst wurden.

Durch die Anpassung von berechneten Modellspektren an die drei beobachteten Spektren
wurden die Effektivtemperatur und die Expansionsgeschwindigkeit für jedes Spektrum
bestimmt.

Des weiteren wurden Modellspektren mit Hilfe von hydrodynamischen Modellen berech-
net. Hier wurde ein Vergleich zwischen zwei verschiedenen Explosionsmodellen, dem
Deflagrations-Modell W7 und dem Delayed Detonation Modell,vollzogen. Es wurde
untersucht, welches Modell das wahrscheinliche für die Supernova SN 2002bo ist.

Im Laufe der Arbeit wurde untersucht, welche Linien zusätzlich zu den primären Linien
im NLTE berücksichtigt werden sollten. Hierbei wurde eine Erweiterung der Modellatome
vorgenommen, sodass diese nun auch Linien mit einer Wellenlänge größer als2µm
beinhalten.

Es wurde eine Abschätzung der Häufigkeiten der Elemente in der Supernova SN 2002bo
vorgenommen. Dabei wurde auch bestimmt, in welchem Bereichder Supernova sich das
Spektrum bildet.
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Kapitel 1

Supernovae

Nach einer Einleitung wird in diesem Kapitel das Phänomen Supernova näher betrachtet. Es
folgt nach einer allgemeinen und historischen Einleitung die Klassifizierung und eine detail-
liertere Beschreibung des Ausbruchs einer Supernovaexplosion. Es wird dabei im speziellen
auf den Typ Ia näher eingegangen.

1.1 Einleitung

Nach heutiger Kenntnis besteht nur 4% des Universums aus derMaterie, die für uns sichtbar
ist. Die Frage nach der Natur der anderen Bestandteile ist immer noch unbeantwortet. Als
ein weiterer Bestandteil gilt die dunkle Materie, die etwa 21% ausmacht. Der größte Teil
des Universums besteht aus dunkler Energie und trägt rund 75% zum Gesamtinhalt bei.
Eine genaue Untersuchung der Expansion des Universums kam zu dem Ergebnis, dass das
Universum seitz ≈ 1 sogar beschleunigt expandiert. Warum dies so ist, ist eine weitere
bisher nicht beantwortete Frage.

Für die Untersuchung der Kosmologie unseres Universums können Beobachtungen von
Supernovae des Typs Ia helfen. Bei einem Ansatz geht man davon aus, dass diese Standard-
kerzen sind, und somit zur Bestimmung des Expansionsverhalten des Universums benutzt
werden können. Besser ist jedoch die Kenntnis der Helligkeit jeder einzelnen Supernova,
um daraus die Entfernung bestimmen zu können.

Mit dem ProgrammpaktePHOENIX lassen sich Spektren von Supernovae modellieren und
mit beobachteten Spektren vergleichen. Da hier die Leuchtkraft als Parameter mit in die
Berechnung eingeht, lassen sich die Helligkeit und somit auch die Entfernung einzelner
Supernovae bestimmen. Weiter lässt sich aus der Modellierung von Supernovae die Frage
des Vorgängers einer Supernova des Typs Ia lösen und somit auch Erkenntnisse für die
Sternentwicklung und Explosionsphysik gewinnen.

Es existieren bereits viele Arbeiten, in denen mitPHOENIX Modellierungen von Super-
novaspektren des Typs Ia gemacht wurden [Nugentet al., 1995], [Hauschildtet al., 1996],
[Nugentet al., 1997], [Lentzet al., 1999b], [Lentzet al., 1999a], [Lentzet al., 2000],
[Lentz et al., 2001b], [Lentzet al., 2001a], [Lentzet al., 2002], [Baronet al., 2003],
[Bongardet al., 2006], [Baronet al., 2006]. Die bisherigen Modellierungen sind alle für
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Spektren im optischen Bereich geschehen. Ziel dieser Arbeit ist es zu prüfen, obPHOENIX
auch im Infraroten gute Modellspektren liefert. Des weiteren werden die Modellspektren
im Infraroten weiter verbessert. Es stehen dazu drei beobachtete Infrarotspektren von der
Supernova SN 2002bo zur Verfügung. An diese werden die Modellspektren angepasst.

Die Arbeit ist folgendermaßen gegliedert: In den folgendenAbschnitten wird das Phänomen
Supernova, insbesondere der Typ Ia, näher beschrieben. Dasanschließende 2. Kapitel stellt
die theoretischen Aspekte der Physik von Sternatmosphärenvor. Erste Berechnungen werden
im Kapitel 3 vorgestellt. In diesem Kapitel werden auch die Maßnahmen vorgestellt, die
unternommen wurden, um die Modellspektren weiter zu verbessern. Die Ergebnisse mit den
am besten passenden Modellspektren werden in Kapitel 4 vorgestellt. Abgeschlossen wird
mit einer Zusammenfassung und einem Ausblick.

1.2 Allgemeines und Historisches

Seit Hunderten von Jahren wird von Astronomen immer wieder das Auftauchen eines neuen,
hellen und fixen Objektes am Nachthimmel beobachtet. Man nennt diese ObjekteStella
Nova, was soviel bedeutet wie neuer Stern. In Wirklichkeit sind diese Objekte jedoch keine
neu entstehenden Sterne. Der Begriff Supernova ist noch relativ jung. Es ist erst im letzten
Jahrhundert festgestellt worden, dass es einigeStella Novagibt, die nochmals viel heller
sind als die üblichen Vertreter. Deswegen ist eine neue Klasse, die Supernova, eingeführt
worden [Zwicky, 1938], [Zwicky, 1940]. Die IdentifizierunghistorischerStella Novaeals
Supernovae ist erst im Nachhinein geschehen.

Supernovae sind ein sehr seltenes stellares Phänomen. Auf Grund dessen sind in unse-
rer Milchstraße erst fünf eindeutige Beobachtungen einer Supernova gemacht worden
[Stephenson und Green, 2005]. Diese Supernovae sind in den Jahren 1006, 1054, 1181,
1572 und 1604 n. Chr. erschienen. Das letzte beobachtete Supernova Ereignis in der
Milchstraße liegt ca. 400 Jahre zurück. Für die europäischeAstronomie sind die Supernovae
aus den Jahren 1572 und 1604 wichtige Ereignisse gewesen. Bekannte Astronomen wie
Johannes Kepler und Tycho Brahe haben diese damals näher studiert. Die Positionen der
anderen Supernovae sind aus historischen Aufzeichnungen aus Asien, insbesondere aus
China und Japan, bekannt. An der Position der Supernova aus dem Jahr 1054 befindet sich
heute der Krebsnebel. Dieser Nebel ist der Überrest der Supernova 1054.

Heutzutage beobachtet man auch extragalaktische Supernovae. Wegen der enormen Hellig-
keit sind Supernovaexplosionen auch in fremden Galaxien beobachtbar und überstrahlen
diese sogar teilweise. Dank modernster Teleskope und Instrumente werden heutzutage
pro Jahr etwa 350 neue Supernovae entdeckt. Es wäre natürlich ein sehr wünschenswertes
Ereignis, wenn sich eine Supernova in unserer Galaxie ereignen würde. Das letzte Ereignis
in der näheren Umgebung ist die Supernova 1987A in der GroßenMagellanschen Wolke
gewesen.

Die Bezeichnung einer Supernova richtet sich nach ihrem Jahr der Entdeckung. An das Jahr
angehängt wird fortlaufend ein Buchstabe des Alphabets. Sind die 26 Buchstaben des Alpha-
bets aufgebraucht, werden zwei Buchstaben angehängt. Sindauch hier alle Kombinationen
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verbraucht, hängt man einen dritten Buchstaben usw. an. Beginnend mit2006Aist so eine
Nummerierung über2006Zund2006aabis 2006zzund entsprechend weiter möglich.

1.3 Klassifikation

Bei einer genaueren Untersuchung von Supernovae stellt manteilweise deutliche Va-
riationen zum Beispiel des Spektrums im Maximum der Helligkeit oder der Lichtkurve
fest. Deshalb werden Supernovae in verschiedene Typen unterteilt. Diese hier beschriebene
Klassifikation ist die allgemein übliche und ist unter anderem in [Filippenko, 1997] erläutert.

Die Unterteilung geschieht nach spektroskopischen Unterschieden. Dabei wird die erste
Unterteilung in zwei verschiedene Hauptklassen vollzogen. Der Typ I ist so definiert, dass
es im Spektrum einer solchen Supernova keine Wasserstofflinien gibt. Dementsprechend ist
der Typ II an im Spektrum vorhandenen Wasserstofflinien zu erkennen.

Der Supernova Typ Ia ist an der breiten und tiefen Absorptionslinie des Si II bei etwa 6150
Å zu erkennen. Die Typen Ib und Ic haben diese Linie nicht. DerUnterschied zwischen
dem Typ Ib und Ic besteht darin, dass im Spektrum einer Typ Ib Supernova deutlich
erkennbare He Linien auftreten. Die späteren Spektren von Supernovae des Typs Ia werden
von Fe Emissionslinien dominiert. Es sind aber auch Linien von Co vorhanden. Dagegen
haben die späteren Spektren der Typen Ib und Ic vor allem Linien von IME. IME steht
für Intermediate Mass Elements, das sind Elemente, die im Periodensystem zwischen den
einfachen Elementen und den Eisenelemente angeordnet sind. Beispiele sind Si, Ca oder Mg.

Der Typ II ist an seinen starken Wasserstofflinien, wie Hα und Hβ, im Spektrum zu erken-
nen. Die späteren Spektren sind dann deutlich heterogener.Es gibt noch eine Unterteilung
des Typs II in zwei Unterklassen II-L und II-P. Diese ergibt sich aus der Betrachtung der
Lichtkurven. Hat die Lichtkurve nach dem Maximum einen linear abnehmenden Verlauf,
spricht man von dem Typ II-L. Der Typ II-P hat hingegen in der Lichtkurve noch ein Plateau
kurz nach dem Maximum. In Abbildung 1.1 sind Lichtkurven vonden verschiedenen Super-
novatypen schematisch dargestellt. Auch die anderen Typenhaben einen unterschiedlichen
Verlauf der Lichtkurve.

Die unterschiedlichen Merkmale der Spektren deuten daraufhin, dass auch verschiedene
Mechanismen für die Supernovaausbrüche verschiedenen Typs verantwortlich sind. Die Su-
pernovaexplosionen vom Typ II sowie Typ Ib und Ic haben einenmassereichen Stern als
Vorläufer. Dieser produziert am Ende seines Lebens durch Kernfusion in seinem Kern Ei-
sen bis die Masse des Eisenkerns die Chandrasekhar-Masse übersteigt. Dann kollabiert der
Kern, was zu einer Explosion des Sterns führt. Auf den Mechanismus des Typs Ia wird im
folgenden Abschnitt eingegangen.

1.4 Typ Ia

Eine detaillierte Einführung zum Thema Supernovae vom Typ Ia bietet [Leibundgut, 2000].
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Abbildung 1.1: Hier sind die schematischen Lichtkurven vonSupernova-Ereignissen unter-
schiedlichen Typs dargestellt [Wheeler und Harkness, 1990].

1.4.1 Vorläufer

Der genaue Vorläufer einer Typ Ia Supernova ist noch immer nicht bekannt. Die Beant-
wortung dieser Frage wäre ein wichtiger Schritt, um den Ablauf einer Supernovaexplosion
endgültig zu verstehen. Dies ist zum Beispiel sehr wichtig für die Anwendungen in der
Kosmologie, auf die später noch eingegangen wird.

Aus den Beobachtungen lassen sich Rückschlüsse auf den Vorläufer einer Supernova vom
Typ Ia ziehen. Das Spektrum enthält keine Linien von Wasserstoff oder Helium. Ebenso
darf deswegen auch ein möglicher Vorläufer kein oder wenig Wasserstoff oder Helium
enthalten. Die Ähnlichkeiten der Lichtkurven und der maximalen Helligkeit untereinander
lässt auf stets ähnliche physikalische Bedingungen bei derExplosion schließen. Ereignisse
von Supernovaexplosionen vom Typ Ia sind nicht wie die vom Typ II mit H II Regionen in
Spiralgalaxien assoziiert. Stattdessen treten Supernovae Ia auch in elliptischen Galaxien auf.
Dies alles weist darauf hin, dass Supernovaexplosionen vomTyp Ia nicht von einem kolla-
bierenden massereichen Stern stammen können. Die heute allgemein akzeptierte Annahme
ist, dass der Vorläufer einer Supernova Ia ein Weißer Zwerg ist [Branchet al., 1995].

Aus zwei Gründen ist ein einzelner Stern als Vorläufer nahezu ausgeschlossen [Tout, 2005].
Erstens ist kein theoretischer Weg in der Sternentwicklungbekannt, der zu einem geeigneten
Kandidaten führen würde. Und zweitens müsste, falls es solch einen Weg doch geben
würde, die Rate der Supernovae deutlich höher sein. Dies führt zu der Annahme, dass es
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sich bei dem Vorläufer einer Supernova vom Typ Ia um einen Weißen Zwerg in einem
Doppelsternsystem handelt. Der Weiße Zwerg akkretiert Materie von seinem Begleiter.

Es gibt drei grundlegende Typen von Weißen Zwergen. Zum einem gibt es Weiße Zwerge
aus Helium. Bei einer Explosion von diesen, die etwa bei einer Masse von 0.7 Sonnen-
massen stattfindet, würde die ausgestoßene Materie nur aus Helium und56Ni sowie dessen
Zerfallsprodukten bestehen [Woosleyet al., 1986]. Dies steht aber im Widerspruch zu
den Beobachtungen. Ein Weißer Zwerg kann auch aus Sauerstoff, Neon und Magnesium
bestehen. Diese O-Ne-Mg Weißen Zwerge sind allerdings recht selten und kommen deshalb
als alleinige Vorläufer einer Supernova Ia nicht in Frage. Hinzu kommt, dass man davon
ausgeht, dass sie nach Akkretion von Materie eher zu einem Neutronenstern kollabieren
[Gutierrezet al., 1996]. Der dritte Typ ist ein Weißer Zwerg aus Kohlenstoff und Sauerstoff.
Diese C-O Weißen Zwerge sind die wahrscheinlichsten Kandidaten für eine Supernova
Explosion.

Da Supernovaexplosionen in Doppelsternsystemen geschehen, bleibt die Frage nach dem
Begleiter des Weißen Zwergs. Der Begleiter liefert die Materie, um den Weißen Zwerg an
seine Chandrasekhar Grenzmasse zu führen. Für die Art des Begleiters sowie die Art und
Weise des Materietransfers vom Begleiter zum Weißen Zwerg gibt es eine Vielzahl von
Möglichkeiten [Branchet al., 1995]. Hier sollen nur die wichtigsten und wahrscheinlichsten
Szenarien behandelt werden. Ist der Begleiter ein Hauptreihenstern oder ein Unterriese,
akkretiert der Weiße Zwerg Wasserstoff. Wenn die Rate niedrig ist, resultiert dies meist in
einer Nova Explosion. Unklar ist noch, ob der Weiße Zwerg über einen längeren Zeitraum
hinweg langsam an Masse zunimmt und schließlich in einer Supernova Ia Explosion
enden kann. Weiter kann der Weiße Zwerg auch Helium von einemHauptreihenstern oder
Unterriesen akkretieren.

Ein anderes Szenario ist, dass der Begleiter ein Weißer Zwerg ist. Die beiden Weißen Zwer-
ge befinden sich dann in einem engen Orbit und verschmelzen schließlich miteinander.
Die Gesamtmasse muss dabei größer als die Chandrasekhar Grenzmasse sein. Als Vorläu-
fer für eine Supernova vom Typ Ia ist dieses Szenario eher unwahrscheinlich, weil theo-
retische Rechnungen zeigen, dass es eher zu einer Bildung eines Neutronensterns führt
[Saio und Nomoto, 1998].

1.4.2 Ablauf der Explosion

Der Weiße Zwerg nimmt durch Akkretion von Materie von seinemBegleiter an Masse
zu. Wenn der Weiße Zwerg die Chandrasekhar Masse erreicht, wird er instabil und die
Bedingungen für eine Explosion sind gegeben. Der Druck im Inneren des Weißen Zwergs
erhöht sich. Diese Kompression im Inneren des Weißen Zwergsführt zu einer Erwärmung
und zur Zündung des thermonuklearen Brennens. Die Zündung findet nahe des Zentrums
statt. Die Explosionsfront läuft anschließend nach außen.Die Evolution des Weißen Zwergs
hin zur Explosion ist sehr komplex. Viele verschiedene Prozesse und Bedingungen haben
Einfluss darauf. Es ist schwierig dies zu berechnen, weil dieKenntnis vieler Details
notwendig ist. Man beschränkt sich deswegen bei der Berechnung des Explosionsvorgangs
auf ad-hoc Annahmen und einfache Anfangsbedingungen.
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Das thermonukleare Brennen setzt große Energiemengen frei. Bei einer Explosion un-
terscheidet man zwischen einer Detonation und Deflagration. Der Unterschied liegt
in der Geschwindigkeit der Explosionsfront. Ist die Explosionsfront langsamer als die
Schallgeschwindigkeit in dem Medium, spricht man von einerDeflagration. Entspre-
chend spricht man von einer Detonation, wenn die Explosionsgeschwindigkeit größer als
die Schallgeschwindigkeit ist. Die verschiedenen Explosionsmodelle sind vorgestellt in
[Hillebrandt und Niemeyer, 2000].

Als eine mögliche Theorie für den Ablauf der Explosion gibt es die sofortige Detonation.
Bei dieser Detonation verbrennen Kohlenstoff und Sauerstoff nahezu komplett zu Nickel,
Cobalt und Eisen, die man in diesem Zusammenhang auch als Eisenelemente bezeichnet.
Es werden dabei keine signifikanten Mengen anIME, wie zum Beispiel Si, S, Ca oder Mg,
produziert [Arnettet al., 1971]. Diese werden jedoch in den Spektren eindeutig beobachtet.
Somit kann das Modell der sofortigen Detonation ausgeschlossen werden. Auch theoretische
hydrodynamische Berechnungen kommen zu dem Schluss, dass die sofortige Detonation
unwahrscheinlich ist.

Ein weiteres Modell ist die Deflagration. Angenommen wird dabei eine turbulente
Verbrennung, bei der die Explosionsgeschwindigkeit kleiner ist und bleibt als die Schall-
geschwindigkeit. Die Explosion zündet wieder im Inneren des Weißen Zwergs. Die
Explosionsfront wandert jedoch langsamer als die Schallgeschwindigkeit nach außen. Dies
gibt dem Weißen Zwerg Zeit um zu expandieren, wodurch die Dichte nach außen hin sinkt.
Die IME werden so in deutlicher Menge produziert. Dies ist in guter Übereinstimmung
mit den Beobachtungen. Eine wichtige Bedingung an das Modell ist die Tatsache, dass
die freiwerdende Energie groß genug sein muss, um den WeißenZwerg vollständig zu
zerstören. Dafür ist eine Explosionsgeschwindigkeit von 30% der Schallgeschwindigkeit
nötig. Man hat verschiedene Modelle mit unterschiedlichenParametern gerechnet. Als
besonders erfolgreich, was die Übereinstimmung mit den Beobachtungen angeht, ist das W7
Modell von Nomoto [Nomotoet al., 1984] zu betrachten. Um die theoretischen Modelle
weiter zu verbessern, wird auch eine mehrfache Zündung an verschiedenen Orten nahe des
Zentrums des Weißen Zwergs in Betracht gezogen [Röpkeet al., 2006].

Noch ein weiteres Modell ist das Delayed Detonation Modell.Dies bedeutet verzögerte
Detonation. Die Explosion startet dabei mit einer Deflagration, sodass die Explosionsfront
mit einer Geschwindigkeit unterhalb der Schallgeschwindigkeit fortschreitet. Im Gegensatz
zum reinen Deflagrationsmodell kann die Explosionsgeschwindigkeit zu Anfang sehr
niedrig sein. Man nimmt einen Wert im Bereich von 1% an. Im späteren Verlauf geht
die Deflagration dann in eine Detonation über. Dies geschieht etwa bei einer Dichte von
ρDDT ≈ 107 g cm−3. Auch dieses Modell muss sich der Überprüfung durch Vergleich mit
den Beobachtungsdaten stellen. Es liefert dabei gute Vorhersagen für die Spektren und Licht-
kurven. Auch die Zusammensetzung passt gut zu den Beobachtungen [Khokhlov, 1991].

Während der thermonuklearen Verbrennung wird im Inneren hauptsächlich Nickel produ-
ziert. Nach der Explosion sorgt der Zerfall des Nickels für einen weiteren Anstieg der Hel-
ligkeit. Der Zerfall findet statt als

56Ni → 56Co → 56Fe. (1.1)
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Abbildung 1.2: Die Lichtkurven in verschiedenen Bändern sind anhand des Beispiels der
Supernova SN 1992A dargestellt [Hamuyet al., 1996].

Der Zerfall des56Ni zu 56Co geschieht durch Elektroneneinfang. Die Halbwertszeit beträgt
6.1 Tage. Das56Co zerfällt dann mit einer Halbwertszeit von 77 Tagen zu56Fe. Dieser Vor-
gang geschieht größtenteils durch Elektroneneinfang (81%). Es tritt aber auchβ+-Zerfall
(19%) auf. Bei diesen Zerfällen wirdγ-Strahlung freigesetzt, deren Energie signifikant zur
Energiebilanz in der Supernova beiträgt. Auch andere radioaktive Elemente bewirken einen
geringen zusätzlichen Beitrag. Die freiwerdendeγ-Strahlung ist dafür verantwortlich, dass
die Helligkeit erst etwa 20 Tage nach Ausbruch der Explosionihr Maximum erreicht. In den
äußeren Schichten werden dieIME produziert.

1.4.3 Lichtkurve

Ein wichtiges Gebiet für die Untersuchung von Supernovae des Typs Ia ist die Photometrie.
Mit ihr lassen sich wichtige Erkenntnisse für die Kosmologie gewinnen. Es sind bisher
schon von zahlreichen Supernovaexplosionen Lichtkurven aufgenommen worden.

In Abbildung 1.2 sind Lichtkurven einer Supernova vom Typ Iain verschiedenen Bändern
dargestellt. Als Nullpunkt wird meist das Maximum im B-Bandgenommen. Der Anstieg
zum Maximum ist sehr steil. Die Dauer vom Ausbruch bis zur maximalen Helligkeit
beträgt etwa 20 Tage. Die meisten Supernovae erreichen das Maximum im Infraroten vor
dem Maximum im B-Band. Im Infraroten ist außerdem oft noch ein zweites Maximum zu
beobachten. Der Mechanismus dafür ist aber noch nicht bekannt. Die Unterschiede in den
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Lichtkurven deuten darauf hin, dass die physikalischen Bedingungen in den Supernovae
zwar ähnlich jedoch nicht gleich sind.

Die Lichtkurven von Supernovaausbrüchen des Typs Ia sehen sich alle ähnlich. Es gibt
jedoch Unterschiede in der Geschwindigkeit der Lichtkurve. Ein Parameter, der die
Geschwindigkeit der Lichtkurve beschreibt, ist∆m15(B) [Phillips, 1993]. Dies ist die
Helligkeitsabnahme zwischen dem B-Band Maximum und 15 Tagedanach. Ist die Abnah-
me groß, spricht man von einer schnellen Supernova. Ein typischer Wert für eine schnelle
Supernova ist∆m15(B) ≈ 1.5 mag. Eine langsame Supernova liegt im Bereich von1.0 mag.

Es gibt einen direkten Zusammenhang zwischen∆m15(B) und der maximalen Helligkeit.
Je heller eine Supernova ist, um so langsamer läuft sie ab. Das heißt, dass ein kleineres
∆m15(B) einer helleren Supernova entspricht. Man kann diesen Zusammenhang für ver-
schiedene Bänder aufstellen und betrachten. Auffällig istdabei, dass die maximale Helligkeit
im Infraroten nicht so stark von∆m15(B) abhängt. Dies macht Supernovae im Infraroten
besser als Standardkerzen geeignet.

1.4.4 Kosmologie

Der Nutzen der Supernovae vom Typ Ia für die Kosmologie hängtab von der Frage, ob sie
als Standardkerzen zu gebrauchen sind. Wie im vorherigen Abschnitt beschrieben wurde,
gibt es jedoch Unterschiede in den Lichtkurven und der maximalen Helligkeit. Da es
aber einen Zusammenhang zwischen beidem gibt, lässt sich die maximale Helligkeit mit
Hilfe von ∆m15(B) korrigieren. Für eine detaillierte Beschreibung der Verwendung von
Supernovae des Typs Ia in der Kosmologie sei auch auf [Leibundgut, 2001] verwiesen.

Man kann die bekannte Helligkeit der Supernova nun zur Bestimmung der Entfernung be-
nutzen. Ist weiterhin die Rotverschiebung der Supernova oder der Heimatgalaxie bekannt,
kann man beides in Relation setzen. Diese Relation ist die nach ihrem Entdecker benannte
Hubble-Relation [Hubble, 1929]. Sie lautet

v = H0 · d. (1.2)

Es ist dabeiv die Fluchtgeschwindigkeit undd die Entfernung zum beobachteten Objekt. Ist
beides bekannt lässt sich die Hubble-KonstanteH0 bestimmen. Die Fluchtgeschwindigkeit
führt dazu, dass ein Spektrum rotverschoben erscheint. DieRotverschiebungz ist definiert
durch

z =
λbeob − λ0

λ0
. (1.3)

Dabei istλbeob die Wellenlänge, bei der eine Spektrallinie mit der Laborwellenlängeλ0

beobachtet wird. Wie die Supernovae vom Typ Ia zur Bestimmung der Hubble-Konstanten
verwendet werden, ist in [Branch, 1998] erläutert. Bei genauerer Messung fällt auf, dass
die Hubble-Konstante keine wirkliche Konstante im Verlaufder Evolution des Universums
gewesen ist. Es ist festgestellt worden, dass sich die Expansion des Universums ab einer
Rotverschiebung vonz ≈ 1 beschleunigt. Diese wichtigen Erkenntnisse sind durch die
Beobachtungen von Supernovae gewonnen worden. Zwei groß angelegte Projekt, es handelt
sich dabei um das Supernova Cosmology Project [Perlmutteret al., 1999] und das High-z
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Abbildung 1.3: Hier ist die Geometrie dargestellt, die zur Entstehung des P-Cygni Profils
führt [Bongard, 2005].

Supernova Search Project [Schmidtet al., 1998], haben die wichtigen Ergebnisse geliefert.
Die Frage, warum das Universum beschleunigt expandiert, ist eine der zentralen Fragen der
Kosmologie.

Eine weitere wichtige Erkenntnis der Kosmologie ist, dass das Universum nur zu 4% aus
der uns bekannten Materie besteht. Die weiteren Bestandteile sind die dunkle Materie
und die dunkle Energie. Bisher gibt es noch keine Erklärung für die Natur dieser beiden
Bestandteile. Nicht nur durch Beobachtungen von Supernovae wurden diese wichtigen
Erkenntnisse der Kosmologie erreicht. Auch mit einer genauen Vermessung der Mikrowel-
lenhintergrundstrahlung durch den Satelliten WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy
Probe) hat man dieselben Ergebnisse erhalten [Spergelet al., 2003].

Für die Zukunft können die Untersuchungen von Supernovae wichtige Hinweise auf die
Natur der dunklen Energie liefern. Projekte wie zum Beispiel das JEDI (Joint Efficient Dark-
energy Investigation) [Wanget al., 2005] werden dafür in Angriff genommen.

1.4.5 Spektrum

Eine detaillierte Beschreibung insbesondere der optischen Spektren von Supernovae ist in
[Filippenko, 1997] zu finden. Die frühen Spektren einer Supernova vom Typ Ia haben sehr
breite Linien. Am stärksten sind die Si II Linie bei6355 Å sowie die Ca II H&K Linien bei
3924 und3968 Å. Des weiteren sind im Spektrum Linien von einigen neutralen oder einfach
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Abbildung 1.4: Schematische Darstellung der Form des P-Cygni Profils [Bongard, 2005].

ionisierten Elementen enthalten. Dies sind hauptsächlichdie IME 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 Profil resultiert aus der Tatsache, dass
es sich bei einer Supernova um eine expandierende Atmosphäre handelt. Die Entstehung
ist in der Abbildung 1.3 schematisch dargestellt. Eine breite Emissionslinie von der
Photosphäre wird oberhalb dieser wieder absorbiert. DieseAbsorption ist blauverschoben,
weil sich die Materie auf den Beobachter zu bewegt. Dies führt zu einem blauverscho-
benen Absorptionstrog. Aus den Randbereichen kommt durch Streuung Strahlung in
Richtung des Beobachters. Dadurch entsteht das Emissionsmaximum bei der ursprüng-
lichen Wellenlänge. Die resultierende Linie hat die Form, die in Abbildung 1.4 dargestellt ist.

Je später nach dem Maximum eine Supernova betrachtet wird, um so dünner wird die
Atmosphäre auf Grund der Expansion. Dadurch wird die Atmosphäre transparenter und
die langsameren Bereiche der Supernova werden sichtbar. Gleichzeitig nimmt auch die
Effektivtemperatur ab. Die späteren Spektren werden von den Eisenelementen, vor allem
vom Fe II, dominiert. Man sieht nun den Eisenkern der Supernova. Es sind aber auch
weiterhin Linien derIME zu beobachten.

Im Infraroten ist ein entsprechendes Verhalten zu finden. Die frühen Spektren sind gerade
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abfallend ohne starke Linien. Eine starke Linie ist die des Ca Triplett bei 8500, 8540 und
8660 Å im nahen Infrarot. Je später das Spektrum ist, um so mehr Linien treten auf. Zuerst
tauchen auch hier die Linien derIME auf. So beobachtet man bei1.05µm Mg II und bei
1.65µm eine Linie von Si II. Später treten dann die Linien der Eisenelemente wie Fe, Co
und Ni auf.

1.4.6 Überrest

Die Energie, die bei einer Supernovaexplosion vom Typ Ia frei wird, reicht aus, um den Wei-
ßen Zwerg zu zerstören. Es ist also nicht zu erwarten, dass man einen Überrest an der Positi-
on des Vorläufers findet. Die ausgestoßene Materie fliegt jedoch weiter in den interstellaren
Raum. Dabei tritt sie in Form einer Schockfront in Wechselwirkung mit der interstellaren
Materie. Man kann dies im Röntgenbereich beobachten. Mit Hilfe genauer Beobachtungen
und Vergleiche mit theoretischen Modellen lassen sich auchRückschlüsse auf das Explosi-
onsmodell ziehen [Badeneset al., 2005]. Die Supernovaexplosionen vom Typ Ia tragen einen
wichtigen Beitrag zur Anreicherung des Universums mit schweren Elementen bei.
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Kapitel 2

Strahlungstransport und PHOENIX

Hier wird die Physik der Sternatmosphären erläutert. Anschließend wird auf die Funktions-
weise vonPHOENIX eingegangen.

2.1 Strahlungstransport

Es werden die theoretischen Grundlagen für die Behandlung des Strahlungstransportpro-
blems in Sternatmosphären behandelt. Die dafür wichtigen Größen und Zusammenhänge
werden hier vorgestellt und kurz erläutert. Die hier vorgestellen Ausführungen orientieren
sich hauptsächlich an [Rutten, 2003]. Eine weitere benutzte Einführung in den Strahlungs-
transport ist [Mihalas, 1970].

2.1.1 Linienübergänge

Die Strahlung kann in der Atmosphäre mit der im Stern enthaltenen Materie wechselwirken.
Dabei wird ein Atom oder Molekül entweder angeregt oder abgeregt. In einem Atom kann
der Übergang zwischen zwei Niveaus eines Atoms durch folgende Prozesse stattfinden:

• Absorption von Strahlung

• spontane Emission von Strahlung

• induzierte Emission von Strahlung

• Anregung durch Stoß

• Abregung durch Stoß

Alle diese Prozesse sollen im folgenden näher betrachtet werden. Dazu wird das untere Ni-
veau mit dem Buchstabenl und das obere mitu gekennzeichnet.

Einsteinkoeffizienten

Eine Charakterisierung für die Linienübergänge durch Strahlung stellen die Einsteinkoef-
fizienten dar. Die Einsteinkoeffizienten geben eine Übergangswahrscheinlichkeit zwischen
zwei Niveaus eines Atoms an. Für die unterschiedlichen möglichen Prozesse gibt es
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unterschiedliche Einsteinkoeffizienten.

Der Einsteinkoeffizient für die spontane Emission wird mitAul bezeichnet.Aul ist die
Übergangswahrscheinlichkeit für die spontane Emission des Übergangs vom Niveauu auf
das Niveaul pro Sekunde und pro Teilchen im Zustandu. Die mittlere Lebensdauer des
Niveaus lässt sich auch durch den Einsteinkoeffizienten ausdrücken. Der Zusammenhang
lautett = 1/Aul.

Der Einsteinkoeffizient für die Absorption durch elektromagnetische Strahlung wird mit
Blu bezeichnet. Dieser beschreibt die Wahrscheinlichkeit, dass das Atom aus dem Zu-
standl in den Zustandu durch Absorption von elektromagnetischer Strahlung angeregt wird.

Für den Vorgang der induzierten Emission wird der EinsteinkoeffizientBul verwendet. Bei
der induzierten Emission von Strahlung, wird ein Photon gleicher Energie benötig, dass die
Emission induziert.

Neben der Wechselwirkung mit der Strahlung kann das Atom auch durch Stöße an-
oder abgeregt werden. Die Koeffizienten, die hierfür eingeführt werden, sindClu für die
Anregung durch einen Stoß sowieCul für die Abregung durch einen Stoß.

Ein Beispiel für ein Stoßprozess ist der Elektronenstoß, bei dem ein Übergang vom Zustand
i zum Zustandj stattfindet. Die Übergangsrate wird beschrieben durch:

niCij = niNe

∫

∞

v0

σij(v) v f(v) dv. (2.1)

Dabei istNe die Elektronendichte,σij(v) der Wirkungsquerschnitt für Kollisionen,f(v) die
Geschwindigkeitsverteilung undv0 die Mindestgeschwindigkeit, die aus dem Zusammen-
hang(1/2)mv2

0 = hν0 folgt.

Zwischen den Einsteinkoeffizienten gibt es Relationen. Diese sind

Blu

Bul
=
gu

gl
,

Aul

Bul
=

2hν3

c2
(2.2)

sowie

Cul

Clu
=
gl

gu
eEul/kT . (2.3)

Dabei istEul ist die Energiedifferenz des Übergangs. Mitgl und gu sind die statistischen
Gewichte der Niveausl undu bezeichnet.

gf-Wert

Eine andere wichtige Größe ist der gf-Wert. Es seiflu die Oszillatorstärke des Absorptions-
übergangsl → u und ful entsprechend die Oszillatorstärke des Emissionsübergangs. Die
Oszillatorstärke ist ein Maß für die Stärke eines Übergangs. Der Zusammenhang mit dem
Einsteinkoeffizienten für die Emission lautet
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Aul =
2πe2ν2

ε0mc3
(−ful). (2.4)

Dabei istε0 die Dielektrizitätskonstante des Vakuums. Weiter werden mit gl undgu die sta-
tistischen Gewichte der Niveausl undu bezeichnet. Für die Absorption und die Emission
gilt

glflu = −guful = gf. (2.5)

Der gf-Wert ist eine dimensionslose Größe. Der Vorteil des gf-Wertes liegt darin, dass er
sowohl für die Absorption als auch die Emission gilt. Die Einsteinkoeffizienten sind dagegen
für Absorption und Emission verschieden.

Kontinuumsübergänge

In einem Atom sind nicht nur Übergänge zwischen zwei Linien möglich. Auch Übergänge
von einem Niveau in das Kontinuum sind möglich. Für Wasserstoff und wasserstoffähnliche
Atome lässt sich dies durch die Kramer-Formel beschreiben.Sie gibt den Wirkungsquer-
schnitt eines solchen Prozesses wieder und lautet

σbf
ν = 2, 815 × 1029 Z4

n5ν3
gbf für ν ≥ ν0. (2.6)

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

Als ein weiterer Prozess sind auch frei-frei Übergänge möglich. Dies ist ein Übergang im
Kontinuum des Atoms, bei dem ein freies Elektron kinetischeEnergie abgibt oder aufnimmt.
Als ein Beispiel für inelastische frei-frei Übergänge ist die Bremsstrahlung zu nennen.

2.1.2 Streuung

Wie oben schon angegeben, ist für ein Atom ein frei-frei Übergang im Kontinuum des Atoms
möglich. Ist dies ein elastischer Prozess, spricht man von Streuung. Die Photonen, die ge-
streut werden, ändern ihre Richtung. Es gibt mehrere Arten von Streuung. Diese resultieren
aus der Tatsache, dass die Photonen mit unterschiedlichen Teilchen wechselwirken können.

Thomson Streuung

Die Thomson Streuung beschreibt die Streuung von Photonen an Elektronen. Diese hat einen
frequenzunabhängigen Wirkungsquerschnitt, der gegeben ist durch

σT
ν = σT =

8π

3
r2e = 6, 65 × 1025cm2. (2.7)

Diese Beschreibung gilt für Elektronen und Photonen mit niedriger Energie. Haben die Pho-
tonen höhere Energie tritt Comptonstreuung auf.



20 KAPITEL 2. STRAHLUNGSTRANSPORT UNDPHOENIX

Rayleigh Streuung

Die Rayleigh Streuung beschreibt die Streuung von Photonenan gebundenen Elektronen.
Die Energie der Photonen ist dabei geringer als die Anregungsenergie des Elektrons. In Fre-
quenzen ausgedrückt bedeutet diesν << ν0. Der Wirkungsquerschnitt der Rayleigh Streu-
ung ist gegeben durch

σR
ν ≈ fluσ

T

(

ν

ν0

)4

. (2.8)

Dabei istflu die Oszillatorstärke undν0 die Frequenz des hauptsächlichen Übergangs des
Elektrons im Atom. Ein sehr bekanntes Beispiel ist die Rayleighstreuung in der Erdatmo-
sphäre. Diese lässt wegen derν4 Abhängigkeit den Himmel blau erscheinen.

Linienstreuung

Bei der Linienstreuung wird ein Photon von einem Atom kurzeitig absorbiert und anschlie-
ßend wieder emittiert. Da dieser Vorgang in einem Zeitraum von ca.10−9 Sekunden stattfin-
det, sieht dieser Prozess aus wie Streuung und man spricht deshalb von Linienstreuung.

2.1.3 Linienprofile

Die Spektrallinien eines Atoms sind nicht scharf. Es gibt eine Vielzahl von Einflüssen, die zu
einer Verbreiterung der Linien führen. Die wichtigsten werden hier im folgenden vorgestellt
und kurz behandelt. Dazu zählen die natürliche Breite sowiedie Dopplerverbreiterung. Die
unterschiedlichen Verbreiterungsmechanismen führen zu verschiedenen Linienprofilen.

Natürliche Breite

Selbst wenn man alle äußeren Einflüsse auf ein Atom vernachlässigt, haben die Spektrallini-
en eine endliche Breite. Diese sogenannte natürliche Breite hängt mit der Lebensdauer des
angeregten Zustandes zusammen. Sie ist eine Auswirkung derHeisenbergschen Unschär-
ferelation. Auf Grund der endlichen Lebensdauer ist die Energie des Übergangs unscharf.
Je kurzlebiger dabei ein Zustand ist, um so breiter ist die emittierte Spektrallinie. Das re-
sultierende Profil der Linie durch die natürliche Verbreiterung ist ein Lorentzprofil. Es wird
beschrieben durch

ψ(ν − ν0) =
γrad/4π2

(ν − ν0)2 + (γrad/4π)2
. (2.9)

Dabei istγrad im Modell des harmonischen Oszillators die Dämpfung. Die volle Halb-
wertsbreite beträgtFWHM(ν) = γrad/2π oder in Wellenlängen ausgedrückt ergibt sich
FWHM(λ) = λ2γrad/2πc. Der Wert fürγrad lässt sich auch aus einer theoretischen Be-
trachtung abschätzen. Im Modell des harmonischen Oszillators erhält man fürγrad die Glei-
chung

γrad =
8πe2

3mecλ
2
0

. (2.10)

Dabei iste die Elementarladung undme die Masse des Elektrons. Die Wellenlänge des
Übergangs istλ0. Für die volle Halbwertsbreite erhält man so eine Unabhängigkeit von der
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Wellenlänge. Der Wert beträgtFWHM = 0.012 pm. Die natürliche Breite einer Linie ist
im Vergleich zu anderen Verbreiterungen meistens sehr klein.

Doppler Verbreiterung

Die Doppler Verbreiterung einer Spektrallinie ist ein Effekt der Dopplerverschiebung. Diese
ist gegeben durch

∆ν

ν
= −∆λ

λ
=
ξ

c
(2.11)

Das Atom bewegt sich mit einer Geschwindigkeitskomponenteξ in Richtung eines Beob-
achters. Aus dieser Bewegung resultiert eine Verschiebungder beobachteten Wellenlänge
einer emittierten Spektrallinie. Betrachtet wird nun eineAnsammlung von Atomen, die sich
alle mit einer thermischen Geschwindigkeit in alle Richtungen bewegen. Die Geschwindig-
keitsverteilung gehorcht im thermodynamischen Gleichgewicht der Maxwellverteilung. Auf
Grund der verschiedenen Geschwindigkeiten in Richtung desBeobachters resultiert in der
Summe eine Verbreiterung der Linie. Diese Doppler Verbreiterung wird durch ein Gauss-
Profil beschrieben:

φ(ν − ν0) =
1√
π∆νD

e−(∆ν/∆νD)2 (2.12)

Dabei ist∆νD die Dopplerbreite der Linie. Diese ist gegeben durch

∆vD =
ν0

c

√

2kT

m
(2.13)

Dabei stehtT für die Temperatur des Gases undk für die Boltzmannkonstante. Der Einfluss
der Dopplerverbreiterung kann vor allem für hohe Temperaturen sehr stark sein. In heißen
Objekten übertrifft die Doppler Verbreiterung die natürliche Verbreiterung um ein Vielfa-
ches.

Druckverbreiterung

Findet ein Übergang während eines Stoßes zweier Atome stattso verschiebt sich die Fre-
quenz auf Grund von Wechselwirkungen zwischen den Atomen. Dies führt zu einer Verbrei-
terung der Linie. Diese Verbreiterung hängt vom Druck ab, weil mit steigendem Druck auch
die Anzahl der Stöße zunimmt.

Voigt-Profil

Es gibt noch weitere Verbreiterungen, die sich meist entweder durch ein Gauss- oder durch
ein Lorentz-Profil beschreiben lassen. Bei mehreren Einflüssen auf die Linie müssen bei-
de Profile für eine Linie berücksichtigt werden. Das Profil einer solchen Linie wird durch
eine Faltung des Doppler- und Lorentz-Profils erhalten. Es wird Voigt-Profil genannt und
beschrieben durch

H(a, v) =
a

π

∫ +∞

−∞

e−y2

(v − y)2 + a2
dy. (2.14)

Dabei stehen die einzelnen Parameter für:
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y =
ξ

c

λ0

∆λD
(2.15)

v =
ν − ν0

∆νD
=
λ− λ0

∆λD
(2.16)

a =
λ2

4πc

γ

∆λD
(2.17)

Da das Voigt-Profil aus einem Lorentz- und einem Gauss-Profilhervorgegangen ist, ist das
Aussehen diesen recht ähnlich. Im Zentrum ähnelt es dabei eher einem Gauss-Profil, hat
dafür aber größere Flügel, die vom Lorentz-Profil kommen.

2.1.4 Energietransport

Hier werden die Verteilung und der Transport von Energie in einer Atmosphäre behandelt.

Intensität

Der grundlegende Zusammenhang, der den Energietransport in einer Atmosphäre beschreibt,
lautet:

dEν = Iν(~r,~l, t) (~l · ~n) dAdt dν dΩ (2.18)

Durch diesen Zusammenhang wird die spezifische IntensitätIν definiert. Die Gleichung be-
schreibt die Menge an EnergiedEν , die durch die FlächedA an der Stelle~r transportiert
wird. Dabei wird ein Zeitraumt bis t + dt und ein Frequenzbereich vonν bis ν + dν
betrachtet. Der Energietransport geht über den RaumwinkeldΩ in der Richtung~l. Wei-
ter ist ~n der Normalenvektor zur FlächedA. Die Einheit der spezifischen Intensität ist
[Iν ] = erg s−1 cm−2Hz−1 ster−1. Dieser Zusammenhang ist hier über die Frequenz be-
schrieben. Da man Strahlung auch durch die Wellenlängeλ beschreiben kann, lässt sich
diese Gleichung so umformulieren, dass sie von der Wellenlänge abhängig ist. Der Zusam-
menhang der so unterschiedlich definierten Intensitäten ergibt sich dann zuIν = Iλ · λ2/c,
wobeic die Lichtgeschwindigkeit ist. Dabei werden die infinitesimalen Bereichedλ unddν
als stets positiv zunehmend angenommen. Da hier nur infinitesimale Frenquenzbereiche be-
trachtet werden, spricht man von der monochromatische Intensität. Die totale Intensität ist
durch eine Integration über alle Frequenzen zu erhalten:I =

∫

∞

0 Iνdν. Die Intensität gibt
die Energie wieder, die ein Paket von Photonen entlang einesStrahls transportiert.

Mittlere Intensität

Die mittlere IntensitätJν erhält man, wenn man die spezifische IntensitätIν über alle Raum-
richtungen integriert und anschließend mittelt:

Jν(~r, t) =
1

4π

∫

Iν dΩ (2.19)

Eine oft gemachte Annahme bei der Behandlung von Sternatmosphären ist die sphärische
Symmetrie. Die Atmosphäre wird hier in Kugelschalen unterteilt. Für diesen Fall lässt sich
die Gleichung folgendermaßen vereinfachen zu
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Jν(z) =
1

2

∫ +1

−1
Iν(z, µ)dµ. (2.20)

Neu eingeführt wird dabei der Parameterµ = cos θ. Dieser ist ein Maß für die Richtung des
Strahls. Der Winkelθ ist der Winkel zwischen der Schichtnormalen und der Richtung der
Strahlung.

Fluss

Der eindimensionale monochromatische FlussFν ist definiert durch die Gleichung

Fν(~r, ~n, t) =

∫

Iν cos θ dΩ. (2.21)

Als monochromatischer Fluss wird der Strom an Energie pro Sekunde bezeichnet, der senk-
recht durch eine Fläche mit der Flächennormalen~n an der Stelle~r geht. Die Einheit des
monochromatischen Flusses ist[Fν ] = erg s−1cm−2Hz−1. Der Fluss ist eine Vektorgröße.
Man benutzt diese Größe, um damit den Energiefluss durch Strahlungstransport in Sternat-
mosphären zu beschreiben. In Sternatmosphären, wo in der eindimensionalen Näherung stets
die radiale Richtung betrachtet wird, wird der Fluss nach außen stets als positiv und nach in-
nen als negativ angenommen. Wird dies angewendet, kann der monochromatische Fluss auch
als

Fν(z) = F+
ν (z) − F−

ν (z) (2.22)

geschrieben werden. Beide Flüsse haben hier positive Werte. Oft wird auch der astronomi-
sche FlussF verwendet. Dieser hängt durch die GleichungπF = F mit dem monochroma-
tischen Fluss zusammen.

Strahlungsdruck

Analog zu einem normalen Teilchengas lässt sich auch für einPhotonengas ein Druck de-
finieren. Dieser wird Strahlungsdruck genannt. Der Strahlungsdruckpν in eindimensionaler
Näherung wird definiert durch den Zusammenhang

pν =
1

c

∫

Iν cos2 θ dΩ. (2.23)

Die Einheit des Strahlungsdrucks ist[pν ] = dyn cm2Hz−1.

Intensitätsmomente

Wenn der Fall einer sphärisch symmetrischen Atmosphäre betrachtet wird, lassen sich Inten-
sitätsmomente in Bezug aufµ definieren. Die ersten drei lauten:

Jν(z) =
1

2

∫ +1

−1
Iν dµ (2.24)

Hν(z) =
1

2

∫ +1

−1
µIν dµ (2.25)
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Kν(z) =
1

2

∫ +1

−1
µ2Iν dµ (2.26)

Wie bereits schon vorgestellt worden ist, stelltJν die mittlere Intensität dar. Das zweite
IntensitätsmomentHν wird der Eddington Fluss genannt und steht in dem Zusammenhang
Hν = Fν/4π zum Fluss.Kν wird K Integral genannt und hängt mit dem Strahlungsdruck
durchpν = (4π/c)Kν zusammen.

2.1.5 Änderungen des Energieflusses

In diesem Abschnitt werden lokale Änderung des Strahlungsflusses betrachtet. Es kann durch
Wechselwirkung von Strahlung mit Materie dazu kommen, dasssich der Energiefluss in einer
Atmosphäre verändert. Möglich sind dabei zwei Prozesse. Bei der Emission wird dem vor-
handenen Strahl Energie zusätzlich hinzugefügt. Im Gegensatz dazu tritt bei der Extinktion
eine Verringerung des Energieflusses auf.

Emission

Wenn zu einem Strahl in einem Bereich der Atmosphäre Energiehinzugefügt wird, spricht
man von Emission. Die hinzugefügte Energie hat ihren Ursprung in der Wechselwirkung
mit der Materie. Angeregte Atome oder Moleküle können sich wieder abregen und dabei
Strahlung emittieren. Der Vorgang der Emission lässt sich durch

dEν = jν dV dt dν dΩ (2.27)

quantifizieren. Dabei wird die Emissivitätjν pro cm3 eingeführt. Die Emissivität ist ein
Maß dafür, wieviel Energie durch Emission von Strahlung hinzukommt.dEν steht dabei
für die Energie, die zur vorhandenen Strahlung im VolumendV pro Frequenzbanddν im
Zeitintervalldt und pro RaumrichtungdΩ hinzukommt. Die Einheit der Emissivität ist[jν ] =
erg cm−3s−1Hz−1ster−1. Die Emissivität kann auch mit der Intensität in Zusammenhang
gebracht werden. Es ergibt sich dafür der Zusammenhang

dIν(s) = jν(s) ds, (2.28)

wobeidIν(s) für die Zunahme an Intensität entlang der geometrischen Weglängeds eines
Strahls steht.

Nicht nur die Emission aus Atomen trägt zur Emissivität bei.Weiter können Photonen auch
in den Strahl hinein gestreut werden. Der Beitrag der Streuung zu Emissivität ist proportional
zur mittleren IntensitätJ .

Extinktion

Einem Strahl kann nicht nur Energie zugeführt, sondern auchEnergie entzogen werden. Die-
ser Vorgang wird Extinktion genannt. Für die Beschreibung der Extinktion werden verschie-
dene Extinktionskoeffizienten eingeführt. Die Extinktionpro Teilchen ist definiert durch

dIν = −σνnIνds. (2.29)
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Dabei istσν der monochromatische Extinktionskoeffizient pro Teilchen. Weiter istn die
Teilchendichte des Absorbers gemessen in Teilchen procm3. Auch hier beschreibtds die
geometrische Weglänge des Strahls. Ein anderer Name fürσν ist Wirkungsquerschnitt. Die
Einheit beträgt[σν ] = cm2. Eine weitere Definition der Extinktion ist die procm Weglänge.
Hierfür gilt der Zusammenhang

dIν = −ανIνds. (2.30)

Eingeführt wird hier der lineare Extinktionskoeffizientαν der mit dem Extinktionskoeffizi-
enten pro Teilchen überαν = σνn zusammenhängt. Als Einheit erhält man[αν ] = cm−1.
Die dritte Definition ist die Extinktion pro Masse, also Extinktion pro Gramm, und ist defi-
niert durch die Gleichung

dIν = −χνρ Iνds. (2.31)

Dabei ist χν der Massen Extinktionkoeffizient oder auch der Wirkungsquerschnitt pro
Masseneinheit und wird in der Einheit[χν ] = cm2g−1 angegeben. Weiter stehtρ für die
Massendichte des Absorbers. Für den Gebrauch in Sternatmosphären wird gerneχν benutzt.
In diesem Zusammenhang wirdχν dann auch Opazität genannt.

Um von einem Strahl weggenommen zu werden, kann ein Photon absorbiert oder gestreut
werden. Die Extinktionχ setzt sich somit aus der Absorptionκ und der Streuungσ zusam-
men.

Quellfunktion

Die Quellfunktion ist durch das Verhältnis von Emissions- und Extinktionskoeffizienten de-
finiert:

Sν =
jν
αν

(2.32)

Die Einheit ist[Sν ] = erg cm−2s−1Hz−1ster−1 und somit die gleiche wie die der Inten-
sität. Auch die Quellfunktion wird wieder nur in einem Frequenzintervall betrachtet. Bei
mehreren Prozessen ist die Quellfunktion das Verhältnis der einzelnen Summen der Koeffi-
zienten:

Stot
ν =

∑

jν
∑

αν
(2.33)

So kann die Quellfunktion umfangreich werden, insbesondere wenn man den ganzen Fre-
quenzbereich betrachtet. Die Quellfunktion ist ein Maß dafür, ob in einem Frequenzbereich
die Emission oder die Extinktion dominiert.

Für den Fall eines Zwei Niveau Atoms mit elastischer Streuung ist die Quellfunktion gegeben
durch

Sν = (1 − εν)Bν + ενJν . (2.34)

Dabei istBν die Planck-Funktion undεν die Wahrscheinlichkeit der Photonenzerstörung.
Diese ist definiert durch
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εν =
αa

ν

αa
ν + αs

ν

. (2.35)

Das bedeutet, dassεν den Anteil der Absorption von der gesamten Extinktion, die aus Streu-
ungαs

ν und Absorptionαa
ν besteht, wiedergibt.

Optische Tiefe

Die Extinktion in einer Sternatmosphäre ist abhängig von der Entfernung vom Mittelpunkt
des Sterns. Da eine Sternatmosphäre stets von außen beobachtet wird, wird die radiale opti-
sche Tiefe eingeführt. Sie ist definiert durch

τν(z0) =

∫

∞

z0

ανdz. (2.36)

Dabei beschreibt die optische Tiefe an der Stellez = z0 die Summe der Extinktion pro
Frequenz gemessen entlang der radialen Sichtlinie. Der Beobachter sitzt dabei beiz = ∞,
wo die optische Tiefeτν = 0 ist. Die optische Tiefe ist ein Maß dafür, wie tief man in
eine Atmosphäre hineinschauen kann. Anzumerken ist auch hier, dass die optische Tiefe für
unterschiedliche Frequenzen auch unterschiedliche Werteannehmen kann.

2.1.6 Strahlungstransportgleichung

Die allgemeine Strahlungstransportgleichung in einer Sternatmosphäre lautet:

∂Iν
∂s

= jν − ανIν . (2.37)

Dabei ists die geometrische Weglänge. Diese grundlegende Gleichung für die Beschreibung
von Sternatmosphären drückt die wichtige Eigenschaft aus,dass Photonen nicht spontan
zerfallen. Die Intensität verändert sich nämlich nur, wennzum vorhandenen Strahl durch
Emission Photonen hinzukommen oder durch Extinktion weggenommen werden. Ansonsten
bleibt die Intensität invariant.

Für expandierende Atmosphären wie bei einer Supernova mussjedoch eine andere Strah-
lungstransportgleichung verwendet werden. Die folgendenHerleitungen und Zusammenhän-
ge sind aus [Hauschildt und Baron, 1999] entnommen. Dort werden die wichtigen Zusam-
menhänge beschrieben, die auch im ProgrammpaketPHOENIX verwendet werden. Die rela-
tivistische sphärisch-symmetrische Strahlungstransportgleichung für bewegte Atmosphären
[Mihalas, 1984] lautet

γ(1+βµ)
∂Iν
∂t

+γ(µ+β)
∂Iν
∂r

+
∂

∂µ

{

γ(1 − µ2)

[

1 + βµ

r
− γ2(µ+ β)

∂β

∂r
− γ2(1 + βµ)

∂β

∂t

]

Iν

}

− ∂

∂ν

{

γν

[

β(1 − µ2)

r
+ γ2µ(µ+ β)

∂β

∂r
+ γ2µ(1 + βµ)

∂β

∂t

]

Iν

}

+γ

{

2µ+ β(3 − µ2)

r
+ γ2(1 + µ2 + 2βµ)

∂β

∂r
+ γ2

[

2µ+ β(1 + µ2)
] ∂β

∂t

}

Iν

= ην − χνIν (2.38)
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Es istβ = v/c die Geschwindigkeit in Einheiten der Lichtgeschwindigkeit. Weiter istγ =
(1−β2)−1/2 der Lorentzfaktor. Hier ist die Emissivität mitην und der Extinktionskoeffizient
mit χν bezeichnet. Diese Emissivität steht für

ην = κνSν + σνJν +
∑

lines

σl(ν)

∫

φlJνdν. (2.39)

Dabei istφl die Linienprofilfunktion,σν der Streukoeffizient für Kontinuumsprozesse und
σl der Streukoeffizient für die Linien. Der Radius einer Schaleist r. Die Umformung der
Gleichung (2.38) in Abhängigkeit von der Wellenlängen ist in [Hauschildt, 1992] zu finden.

Lambda Operator

Man erhält die mittlere IntensitätJλ aus der QuellfunktionSλ durch die Lösung der Strah-
lungstransportgleichung. Dies wird mit Hilfe desΛ-Operators ausgedrückt. Die Darstellung
lautet dann

Jλ = ΛλSλ. (2.40)

Für das Beispiel des Zwei-Niveau Atoms erhält man

J = ΛS (2.41)

Dabei istJ =
∫

φ(λ)Jλdλ undΛ =
∫

φ(λ)Λλdλ, wobeiφ(λ) das normalisierte Linienpro-
fil ist. Die Quellfunktion für diesen Fall ist gegeben durchS = (1 − ε)J + εB.

Die Gleichung (2.41) lässt sich mit derΛ-Iteration lösen. Das Iterationsschema lautet

Jnew = ΛSold, Snew = (1 − ε)Jnew + εB (2.42)

Ein Maß für die Geschwindigkeit der Konvergenz ist gegeben durch die Änderung, die pro
Iteration auftritt:

Snew − Sold = (1 − ε)Jnew + εB − Sold. (2.43)

Wie man sieht, geht die Änderung jedoch für großen optische Tiefenτ > 1 und bei kleinem
ε << 1 gegen0. Ein kleinesε bedeutet, dass viel Streuung auftritt. Es gibt ein besseres
Verfahren zur Lösung der Strahlungstransportgleichung.

Die OS-Methode

Die OS-Methode ist eine Methode, die auf der Verwendung von Störoperatoren beruht. Eine
erste Einführung von Störoperatormethoden für die Lösung der Strahlungstransportglei-
chung ist in [Cannon, 1973] vorgestellt.

OS ist die Abkürzung füroperator splitting. Dies ist ein Verfahren bei dem mit einem zweiten
ähnlichen Operator gearbeitet wird. Es wird ein neuer Operator Λ∗ eingeführt. Dieser ist ein
dem richtigenΛ-Operator ähnlicher Operator. Auf die Wahl dieses Operators wird später
noch eingegangen. Mit diesem neuen Operator ergibt sich derZusammenhang
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Λ = Λ∗ + (Λ − Λ∗). (2.44)

Und entsprechend folgt für die mittlere Intensität aus der Gleichung (2.41) der Zusammen-
hang

Jnew = Λ∗Snew + (Λ − Λ∗)Sold. (2.45)

Auf dieser Grundlage lässt sich ein Iterationsschema einführen. Auch hier ist als Beispiel der
Fall des Atoms mit zwei Niveaus betrachtet. Es ergibt sich folgende Gleichung, die für das
Iterationsverfahren verwendet wird:

[1 − Λ∗(1 − ε)]Jnew = J fs − Λ∗(1 − ε)Jold (2.46)

Dabei istJ fs = ΛSold. Diese Gleichung wird benutzt, um einen neuen Wert fürJ zu berech-
nen. Dann wird damit die neue QuellfunktionS berechnet, und der Iterationszyklus beginnt
von neuem. Der Unterschied ist, dass hierΛ∗ anstattΛ verwendet wird. So kann durch eine
geschickte Wahl desΛ∗-Operators Rechenzeit gespart werden. Außerdem konvergiert die
OS-Methode auch schneller als die klassische Lambda-Iteration. Die Wahl des richtigen
Λ∗-Operators ist jedoch kein einfaches Problem. In [Hauschildt und Baron, 1999] ist eine
Methode beschrieben, um eine günstigeΛ∗-Matrix zu erhalten.

Temperaturkorrektur

Es seiF (τ) der Fluss, der sich aus einer Modellberechnung ergeben hat.Des weiteren seiF ∗

die vorgegebene Gesamtleuchtkraft. Der Flussfehler ist somit durch∆F (τ) = F (τ) − F ∗

gegeben. Für die Modellberechnung muss jetzt eine Korrektur δB für die Quellfunktion ge-
funden werden, die dadurch den berechneten Fluss zum gesuchten Fluss korrigiert. DasδB
ist gleichbedeutend mit einer Änderung der Temperatur. Fürdie Temperaturkorrektur wird
hier die Unsöld-Lucy Methode [Hauschildtet al., 2003] verwendet. Dafür braucht man die
über die Wellenlänge gemittelten Emissions- und Extinktionskoeffizienten, die folgenderma-
ßen definiert sind:

κP =

(
∫

∞

0
κλBldλ

)

/B (2.47)

κJ =

(
∫

∞

0
κλJldλ

)

/J (2.48)

χJ =

(
∫

∞

0
χλFldλ

)

/F (2.49)

Für die TemperaturkorrekturδB ergibt sich die folgende Gleichung:

δB(r) =
1

κP

[

κJJ − κPB + Ṡ/(4π)
]

−
[

2(H(τ = 0) −H0(τ = 0)) − 1

fqr2

∫ R

r
qr′2χF (H(r′) −H0(r

′))dr′
]

(2.50)
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Diese Gleichung ist aus [Hauschildt und Baron, 1999] entnommen. Dabei stehtH0(τ) für
die angestrebte Leuchtkraft an der Stelleτ . Die beobachtete LeuchtkraftH0(0) ist ein Ein-
gabeparameter. Der Parameterq ist ein sphärischer Faktor und ist gegeben durch

q =
1

r2
exp

(
∫ r

rcore

3f − 1

r′f
dr′
)

. (2.51)

Es istrcore der innere Radius der Atmosphäre. MitR ist der totale Radius bezeichnet. Weiter
ist f(τ) = K(τ)/J(τ) der Eddington Faktor.̇S beschreibt zusätzliche Energiequellen wie
zum Beispiel Winde oder Energie vonγ-Strahlung.

2.1.7 LTE

Der Ausdruck LTE bedeutetlokales thermodynamisches Gleichgewicht. Die Annahme ist,
dass sich das Material lokal im thermodynamischen Gleichgewicht befindet und somit den
Gesetzen des thermodynamischen Gleichgewichts gehorcht.Die Teilchen sorgen dabei durch
ständige Stöße dafür, dass die Materie sich im thermodynamischen Gleichgewicht hält. Für
Materie, die sich im thermodynamischen Gleichgewicht befindet, lässt sich eine einzige Tem-
peratur definieren. Durch diese Temperatur lassen sich Verteilungen für die Besetzung von
Energieniveaus sowie für die elektromagnetische Strahlung bestimmen.

Maxwell Verteilung

Als erstes sollen Eigenschaften von der Materie, die sich imLTE befindet, betrachtet werden.
Befindet sich ein Gas im LTE, haben die Teilchen alle eine thermische Geschwindigkeit. Die
Verteilung dieser Geschwindigkeit wird beschrieben durchdie Maxwell-Verteilung. Sie ist
gegeben durch

[

n(v)

N
dv

]

LTE

=
( m

2πkT

)3/2
4πv2e−(1/2)mv2/kT dv. (2.52)

Dabei stehtN für die Anzahl der Teilchen mit Massem, die sich in dem Volumen befinden.
Die Anzahl der Teilchen in einem Geschwindigkeitsintervall ist durchn(v) gegeben. Wei-
ter ist k die Boltzmannkonstante undT die Gastemperatur. Die einzelne Geschwindigkeit
eines Teilchen ist durchv gegeben. Für die Maxwell Verteilung ist die wahrscheinlichste
Geschwindigkeit gegeben durchvp =

√

2kT/m. Der Durchschnitt der Geschwindigkeit ist
gegeben durch< v >=

√

3kT/m.

Boltzmann Verteilung

Befindet sich ein Gas im LTE und ist somit eine TemperaturT definiert, kann man auch eine
Verteilung für die Besetzung der angeregten Zustände der Atome angeben. Dies geschieht
durch die Boltzmann Verteilung. Sie gibt das Verhältnis derBesetzungszahlen zweier Ener-
gieniveaus an und lautet

[

nr,s

nr,t

]

LTE

=
gr,s

gr,t
e−(χr,s−χr,t)/kT . (2.53)

Dabei istnr,s die Besetzungszahl des Niveauss des Atoms, dass sich im Ionisationszustandr
befindet. Mitgr,s ist das statistische Gewicht des Niveaus angegeben. Weiterstehtχr,s für die
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Anregungsenergie des Niveaus. Entsprechendes gilt fürnr,t, gr,t undχr,t. Die Übergangs-
energie zwischen den beiden Zuständen (r,s) und (r,t) ist gegeben durch die Energiedifferenz
der beiden Niveausχr,s − χr,t = hν. Die Boltzmann Verteilung gilt nur für Atome, die sich
im selben Ionisationszustand befinden.

Saha Verteilung

Es gibt auch Übergänge, die den Ionisationszustand eines Atoms ändern. Dies wird durch die
Saha-Verteilung beschrieben. Die Saha Gleichung gibt das Verhältnis der Besetzungszahlen
vom Grundzustand zweier auf einander folgender Ionisationszustände wieder. Sie lautet

[

nr+1,1

nr,1

]

LTE

=
1

Ne

2gr+1,1

gr,1

(

2πmekT

h2

)3/2

e−χr/kT . (2.54)

Dabei istme die Masse des Elektrons undNe die Elektronendichte. Mitχr wird die Io-
nisationsenergie beschrieben. Dies ist die Energie, die benötigt wird, um ein Elektron aus
dem Atom zu befreien.gr+1,1 undgr,1 sind die statistischen Gewichte der beiden Grundzu-
stände. Der Faktor2 ist das statistische Gewicht des Elektrons, das in zwei verschiedenen
Spinzuständen vorliegen kann.

Saha-Boltzmann Verteilung

Für den ganz allgemeinen Fall benutzt man die Kombination der Saha und der Boltzmann
Verteilung. Die Saha-Boltzmann Gleichung lautet

[

nc

ni

]

LTE

=
1

Ne

2gc

gi

(

2πmekT

h2
.

)

e−χci/kT (2.55)

Dabei stehtni für die Besetzung des Niveausi und nc für die Besetzung des Ionisati-
onszustandesc. Die Ionisationsenergie vom Niveaui zum Zustandc ist gegeben durch
χci = χr − χr,i + χr+1,c = hν.

Planck-Funktion

Nicht nur die Materie lässt sich im LTE durch Verteilungen beschreiben. Auch die Verteilung
der elektromagnetischen Strahlung im LTE lässt sich quantifizieren. Beschrieben wird sie
durch die Planck-Funktion. Sie lautet

Bν(T ) =
2hν3

c2
1

ehν/kT − 1
=
[

Sl
ν

]

LTE
. (2.56)

Die Quellfunktion vereinfacht sich im Fall des reinen LTE zuder Planck-Funktion. Die
Planck-Funktion gibt die Verteilung der Strahlung bei einer TemperaturT eines schwar-
zen Körpers an. Für die Planck-Funktion gibt es zwei Näherungen. In einem Bereich, in dem
hν/kT >> 1 gilt, gilt die Wiensche Näherung, die die Planck-Funktion zu

Bν(T ) ≈ 2hν

c2
e−hν/kT (2.57)

vereinfacht. Für den Bereich kleinerer Energiehν/kT << 1 gilt die Rayleigh-Jeans Nähe-
rung. Sie lautet
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Bν(T ) ≈ 2hν3kT

c2
. (2.58)

Stefan-Boltzmann Gesetz

Eine Integration der Planck-Funktion über alle Frequenzenliefert das Stefan-Boltzmann Ge-
setz. Es lautet

B(T ) =

∫

∞

0
Bνdν =

σ

π
T 4. (2.59)

Hier wird die Stefan-Boltzmann Konstanteσ eingeführt, deren Wert durch

σ =
2π5k4

15h3c2
= 6, 67 × 10−5erg cm−2K−4s−1 (2.60)

gegeben ist. Dabei stehth für das Plancksche Wirkungsquantum. Dieses Gesetz gibt einen
direkten Zusammenhang zwischen der Temperatur und der Helligkeit eines im LTE befind-
lichen Mediums wieder.

Leuchtkraft

Die Leuchtkraft ist die Gesamt-Strahlungsleistung eines Sterns. Für die Leuchtkraft ergibt
sich folgender wichtiger Zusammenhang mit dem Stefan-Boltzman Gesetz:

L = 4πR2σT 4
eff (2.61)

Dabei istR der Radius des Sterns undσ die Stefan-Boltzmann Konstante. Hier neu einge-
führt wird die EffektivtemperaturTeff . Diese ist eine wichtige Größe zur Beschreibung von
Sternen. Die Effektivtemperatur ist definiert als die Temperatur eines Hohlraumstrahlers, der
die gleiche Flächenhelligkeit wie der Stern besitzt [Weigert und Wendker, 1996].

2.1.8 NLTE

Wenn die Annahme von LTE sich als nicht zutreffend erweist, spricht man von Non-LTE
oder NLTE. In diesem Fall gelten die Besetzungszahlen, die durch die Saha-Boltzmann Glei-
chung gegeben sind, nicht mehr. Üblicherweise ist NLTE der zutreffende Fall, wenn in der
Atmosphäre Streuung auftritt. Dies ist für eine Sternatmosphäre oft gegeben. Eine Annah-
me, die im Fall des NLTE oft gemacht wird, ist die, dass die Materie sich im statistischen
Gleichgewicht befindet.

Statistisches Gleichgewicht

Das statistische Gleichgewicht sagt aus, dass sich das Strahlungsfeld und die Besetzung der
Niveaus mit der Zeit nicht verändern. Dies wird in der entsprechenden Gleichung ausge-
drückt, die man auch Ratengleichung nennt. Sie ist nach [Mihalas, 1978] gegeben durch
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Dabei stehtni für die aktuelle NLTE Besetzungszahl des Niveausi. Weiter stehtn∗i für die
LTE Besetzungszahl des Niveausi. Sie ist gegeben durch

n∗i =
gi

gk
nk

3h3ne

(2πm)3/2(kT )3/2
exp

(

−Ei − Ek

kT

)

(2.63)

Es stehtnk für die aktuelle NLTE Besetzungszahl des Grundzustandes der nächsthöheren
Ionisationsstufe. Des weiteren sindgi und gk die statistischen Gewichte der Niveausi und
k. Mit Ei ist die Anregungsenergie des Niveausi bezeichnet. Die Ionisationsenergie zum
Grundzustand des nächsthöheren Ionisationszustandes istEk. Die NLTE Elektronendichte
ist gegeben durchne.

Die Ratengleichung gibt die Übergangsraten für die verschiedenen Prozesse, die durch Strah-
lung oder Stöße verursacht werden, an. Dabei stehtRij für die Übergangsrate des Strahlungs-
prozesses vom Niveaui zum Niveauj, wobeii < j gilt. Dies ist der Fall der Absorption und
die Übergangsrate ist gegeben durch

Rij =
4π

hc

∫

∞

0
αij(λ)Jλ(λ)λdλ. (2.64)

Für die Emission ist die Übergangsrate gegeben durch

Rij =
4π
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)

exp
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kλT

)

λdλ. (2.65)

Cij undCji beschreiben die Übergangsraten für Stoßprozesse, wie zum Beispiel Stöß e mit
Elektronen.

2.2 Modellierung von Atmosphären mitPHOENIX

PHOENIX ist ein umfangreiches Programmpaket, mit dem Atmosphären modelliert wer-
den können. Es können damit verschiedene astronomische Objekte behandelt werden. Das
Einsatzgebiet geht von Hauptreihensternen über Braune Zwerge bis hin zu Novae und Super-
novae. Dabei wirdPHOENIX ständig in seinen Funktionen erweitert. Für den hier benutzten
Fall der Supernovae löstPHOENIX die Strahlungstransportgleichung für expandierende
Atmosphären im relativistischen Fall. Dabei wird die sphärische Symmetrie angenommen.
Das bedeutet, dassPHOENIX den eindimensionalen Fall löst. Die Atmosphäre wird dazu in
Schichten unterteilt. Eine weitere Annahme, die gemacht wird, ist die Zeitunabhängigkeit.
Die numerische Lösung wird mit Hilfe der ALI-Methode berechnet. Die Funktionsweise
für den Fall der expandierenden Atmosphäre ist in [Hauschildt und Baron, 1999] genauer
erläutert.

Mit PHOENIX sind Rechnungen sowohl im LTE als auch NLTE möglich. Standard-
mäßig rechnetPHOENIX im LTE. Es können einzelne Spezies ausgewählt werden, die
im NLTE gerechnet werden. Es existieren drei Datenbanken mit Atomlinien, die von
PHOENIX benutzt werden. Das sind die APED [APED, ], CHIANTI [Dereet al., 1997],
[Dereet al., 2001] und Kurucz-Datenbank [Kurucz und Bell, 1995]. Jede dieser Datenban-
ken enthält mehrere Millionen Linien.
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Für den Einsatz auf Computerclustern wurde das Programm parallelisiert. Die
dafür verwendeten Algorithmen sind beschrieben in [Hauschildt et al., 1997],
[Baron und Hauschildt, 1998] und [Hauschildtet al., 2001]. Dank dieser Parallelisierung
ist PHOENIX auch für komplexe und rechenintensive Modellierungen von Atmosphären
einsetzbar.

Iterationsschema

In Abbildung 2.1 ist das Iterationsschema vonPHOENIX dargestellt. Begonnen wird mit
dem Einlesen des Startmodells{T, ni}. Dann wird die Hydrostatik oder Hydrodynamik ge-
löst, umPgas zu erhalten. Anschließend findet die Linienselektion statt. Dabei werden aus
den großen Linienlisten für Atome und Moleküle die benötigten Linien ausgewählt. Nun
wird für jeden Wellenlängenpunktλ das Strahlungsfeld berechnet. Danach wird die Raten-
gleichung gelöst und die Besetzungszahlenni neu berechnet. Abgeschlossen wird mit der
Temperaturkorrektur, die eine neue TemperaturstrukturT liefert. Die so neu erhaltenen Wer-
te von{T, ni} werden für den neuen Iterationsprozess benutzt. Überlicherweise sind 10-20
Iteration nötig, um den Fehler auf 1% zu bringen.
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Abbildung 2.1: Das Iterationsschema vonPHOENIX .
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Kapitel 3

Modellrechnungen

In diesem Kapitel werden zuerst die drei beobachteten Spektren vorgestellt, anschließend
werden erste Ergebnisse von Modellrechnungen gezeigt. Schließlich wird auf die daraus fol-
gende Erstellung neuer Modellatome eingegangen. Des weiteren werden hydrodynamische
Modelle eingeführt und Modellspektren damit berechnet. Esfolgt eine Untersuchung der
Modellatome, ob sie einer weiteren Vergrößerung bedürfen.Weiter wird überprüft, ob sich
durch Änderung der Elementhäufigkeiten die Modellspektrenweiter verbessern lassen. Eine
Variation des Dichteexponenten wird vorgenommen, um zu untersuchen, welchen Einfluss
dies auf das Spektrum hat.

3.1 Supernova SN 2002bo

In dieser Arbeit werden beobachtete Spektren benutzt, um sie mit Modellspektren ver-
gleichen zu können. Diese Spektren stammen von der Supernova SN 2002bo, die am 9.
März 2002 in der Galaxie NGC 3190 entdeckt worden ist. Die heliozentrische radiale
Geschwindigkeit der Galaxie NGC 3190 beträgtvhel = (1271 ± 14) km/s. Wenn man
dies als Rotverschiebung ausdrückt, ergibt sich ein Wert von z = (4.24 ± 0.05) · 10−3

[Héraudeau und Simien, 1998]. Die Rötung der Galaxie beträgt E(B − V ) = 25 mmag,
die für SN 2002bo beträgtE(B − V ) = (0.43 ± 0.10) mag [Benettiet al., 2004]. Der ge-
naue Wert für die Supernova ist unsicher, ein Wert vonE(B − V ) ≈ 0.3 ist auch möglich
[Benettiet al., 2004].

3.1.1 Die Infrarotspektren

Von der Supernova SN 2002bo sind drei Infrarotspektren aufgenommen worden, wobei
alle Spektren in zwei Teilspektren unterteilt sind. Eines ist im IJ-Band und das andere
im HK-Band aufgenommen worden, dadurch ist eine Lücke im Spektrum im Bereich um
1.4µm vorhanden. Die Daten der Infrarotspektren müssen noch korrigiert werden, da die
Spektren auf Grund der Entfernung rotverschoben und außerdem durch interstellares Gas
und Staub gerötet sind.

Die Rotverschiebung der Galaxie beträgt, wie oben angegeben, z = 4.240 · 10−3 im
heliozentrischen Bezugssystem. Da sich die Erde in dem Zeitraum, als Referenztag ist hier
der 1. April verwendet worden, mit einer radialen Geschwindigkeit von 12 km/s von der Su-
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Abbildung 3.1: Hier ist ein Vergleich des beobachteten Spektrums vom 14. März mit dem
korrigierten Spektrum dargestellt. Der Fluss ist hier und in allen folgenden Grafiken loga-
rithmisch in willkürlichen Einheiten (arb. units) angegeben.

pernova wegbewegt hat, kommt man auf eine Gesamtrotverschiebung vonz = 4.29 · 10−3.
Die Spektren werden entsprechend der Formelz = ∆λ

λ korrigiert.

Ein weiterer Effekt, der das Spektrum beeinflusst, ist die Rötung des Spektrums, welche als
Farbexzess aus Blauer- und Visueller-HelligkeitE(B − V ) angegeben wird. Der Wert für
die Supernova SN 2002bo ist unsicher. In dieser Arbeit wird ein Wert vonE(B − V ) = 0.3
angenommen. Das Spektrum wird mit der Methode von [Cardelliet al., 1989] entrötet.

In Abbildung 3.1 sind das ursprüngliche Spektrum vom 14. März sowie das korrigierte
Spektrum dargestellt. Die Korrektur der Rotverschiebung bewirkt eine Verschiebung des
Spektrums. Bei einer Wellenlänge von1µm beträgt die Korrrektur∆λ = 43 Å, während bei
2.5µm eine Korrektur von∆λ = 107 Å auftritt. Der Effekt der Rötung des Spektrums ist
bei kleineren Wellenlängen größer. Beträgt bei1µm der Unterschied0.2 Größenordnungen,
so sind es bei2.5µm nur0.04 Größenordnungen. Die anderen Spektren sind entsprechend
genauso korrigiert worden. Für die Unterschiede zwischen gemessenem und korrigiertem
Spektrum gilt bei allen drei Spektren entsprechend dasselbe.

Alle drei korrigierten Spektren sind in Abbildung 3.2 dargestellt. Da sich im Infraroten
die Helligkeit einer Supernova nicht stark ändert, würden die drei Spektren etwa auf der
gleichen Höhe liegen. Zu besseren Anschauung wurden die Spektren hier gegeneinander
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Abbildung 3.2: Hier sind alle drei korrigierten beobachteten Infrarotspektren der Supernova
SN 2002bo dargestellt.

verschoben. Das Spektrum vom 14. März ist um1.6 Größenordnungen nach oben, während
das Spektrum vom 21. April um1.1 Größenordnungen nach unten verschoben worden ist.

Ein Supernovaspektrum setzt sich aus vielen einzelnen Linien zusammen, die durch das
Geschwindigkeitsfeld mit einander verschmiert sind. Dadurch entstehen sehr breite Linien,
die oft aus verschiedenen einzelnen Linien verschiedener Elemente bestehen, was nur eine
grobe Identifizierung durch Zuordnung zu ein oder mehreren Spezies erlaubt.

Eine genauere Beschreibung der drei Infrarotspektren ist in [Benettiet al., 2004] zu finden.
Das in der Abbildung 3.2 oben dargestellte Spektrum vom 14. März ist relativ flach und
hat kaum signifikante Linien. Bei etwa1.1µm ist eine Linie von Mg II zu erkennen. Des
weiteren findet man bei1.6µm eine Linie, die sich aus den Linien des Si II und Mg II zu-
sammensetzt. Bei2µm ist eine weitere schwache Linie, die vom Si II stammt. Im Spektrum
in der Mitte vom 3. April tauchen zwei deutliche Linien bei1.5 und 1.7µm auf, die von
Co II, Fe II und Ni II stammen. Das dritte untere Spektrum vom 21. April enthält drei neue
Emissionslinien, welche bei etwa2.1 sowie2.2 und 2.3µm auftauchen. Diese werden Co,
Si und Ni zugeordnet. Alle drei Spektren haben eine Ca-Liniebei 0.8µm, die immer stär-
ker wird. Wie man gut sieht, nimmt die Zahl der Linien mit fortlaufender Zeit nach dem
Maximum zu.
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Element Ionisationsstufen
H I
He I, II
C I, II, III
O I, II, III
Ne I
Na I, II
Mg I, II, III
Si I, II, III
S I, II, III
Ca II
Ti II
Fe I, II, III
Co II

Tabelle 3.1: In dieser Tabelle sind alle Spezies aufgelistet, die im NLTE behandelt werden.

3.2 Erste Modellspektren

Hier werden erste Ergebnisse von Berechnungen der Modellspektren vorgestellt. Das Ziel
ist es, die mitPHOENIX berechneten Modellspektren den drei beobachteten Spektren der
Supernova SN 2002bo anzupassen. Es werden dafür zunächst nur die Effektivtemperatur
Teff und die Expansionsgeschwindigkeitv variiert.

3.2.1 Ausgangsmodell und Parameter

Für die im folgenden vorgestellten Berechnungen wird ein Ausgangsmodell, das ein bereits
konvergiertes Modell ist, verwendet. Die Effektivtemperatur für das Ausgangsmodell beträgt
Teff = 10500 K und die Expansionsgeschwindigkeitv = 7500 km/s. Mehrere Spezies
werden dabei im NLTE gerechnet (Tabelle 3.1), alle anderen noch vorhandenen Elemente
werden im LTE mitgerechnet. Dieses Ausgangsmodell wird beim Start vonPHOENIX einge-
lesen und als Grundlage für die erste Iteration verwendet.PHOENIX berechnet die Modelle
in sphärischer Symmetrie, sodass die Supernovamodelle in Atmosphärenschichten unterteilt
sind. Die hier gerechneten Modelle haben 100 Atmosphärenschichten. Die für das Modell
verwendeten Elementhäufigkeiten beruhen auf dem W7 Modell [Nomotoet al., 1984].

3.2.2 Erste Modellspektren

Als erstes werden Modelle gerechnet, bei denen die Effektivtemperatur Teff und die
Expansionsgeschwindigkeitv variiert werden. Die Effektivtemperatur wird in Schrittenvon
500 K variiert, die Expansionsgeschwindigkeit in Schritten von 500 km/s. Das Ziel ist es,
für jedes beobachtete Spektrum das am besten passende Modellspektrum zu finden.

Für das Spektrum vom 14. März ist als am besten passendes Modellspektrum eins mit
Teff = 10500 K und v = 11000 km/s gefunden worden. In Abbildung 3.3 ist das be-
obachtete Spektrum mit zwei Modellspektren dargestellt. Das eine Modellspektrum ist
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Abbildung 3.3: Das Spektrum vom 14. März ist hier zusammen mit einem LTE- und einem
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

komplett im LTE gerechnet, das andere mit den oben angegebenen Elementen im NLTE.
Das LTE-Modellspektrum passt recht gut zu dem beobachtetenSpektrum. Eine Diskrepanz
ist nur im Bereich von1µm bis 1.3µm vorhanden. Hier ist der Fluss des beobachteten
Spektrums 0.2 Größenordnungen größer als der des Modellspektrums. Für den Bereich um
1.7µm lässt sich feststellen, dass hier das NLTE Spektrum besserpasst als das LTE Spek-
trum. Am auffälligsten ist die Tatsache, dass es einen großen Unterschied zwischen LTE-
und NLTE-Spektrum ab2µm gibt. Das LTE-Spektrum passt hier gut zum beobachteten
Spektrum, während das NLTE-Modellspektrum ziemlich starkdavon abweicht. Bei einer
Wellenlänge von2.5µm beträgt der Unterschied im Fluss eine halbe Größenordnung. Auf
diesen Unterschied wird im nächsten Abschnitt noch genauereingegangen.

Als nächstes wird das Spektrum vom 3. April betrachtet. In Abbildung 3.4 ist das be-
obachtete Spektrum zusammen mit zwei Modellspektren dargestellt. Die Werte für die
Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeit sind auf Teff = 8000 K und v = 8000
km/s bestimmt worden. Bis zu einer Wellenlänge von1.3µm passen Modellspektren und
beobachtetes Spektrum gut zueinander. Ab1.5µm gibt es größere Unterschiede zwischen
LTE- und NLTE-Spektrum. Das NLTE-Spektrum passt hier besser zum beobachteten
Spektrum. Die im beobachteten Spektrum vorhandenen zwei Linien bei1.5µm und1.75µm
sind sind zumindest annähernd auch im NLTE-Spektrum vorhanden. Auch hier ist wieder
zu bemerken, dass ab einer Wellenlänge von2µm der Fluss des NLTE-Spektrums stark
abfällt, sodass der Unterschied zum beobachteten Spektrumbei 2.5µm schließlich eine
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Abbildung 3.4: Hier sind das Spektrum vom 3. April sowie ein daran angepasstes LTE- und
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

Größenordnung beträgt.

Das dritte und letzte Spektrum ist das vom 21. April. In Abbildung 3.5 ist es zusammen
mit einem LTE und NLTE Modellspektrum dargestellt. Effektivtemperatur und Expansions-
geschwindigkeit sind auf Teff = 7500 K und v = 4000 km/s bestimmt worden. In einem
Wellenlängenbereich von1 bis 1.2µm ist der Fluss des beobachteten Spektrums etwas
größer als der der Modellspektren. Die Unterschiede zwischen LTE und NLTE sind bei
diesem Spektrum am stärksten ausgeprägt. Genau wie bei den vorherigen Modellen ist auch
hier das NLTE Spektrum ab2µm stark abfallend. Das im LTE berechnete Modellspektrum
passt in diesem Bereich dagegen wieder relativ gut zum beobachteten Spektrum.

Abschließend zu bemerken ist, dass die Entwicklung von Effektivtemperatur und Expansi-
onsgeschwindigkeit der Erwartung entspricht: Die Effektivtemperatur nimmt mit der Zeit
nach dem Maximum ab. Dies gilt genauso für die Expansionsgeschwindigkeit. Die gefunde-
nen angepassten Modellspektren sind aber noch nicht zufriedenstellend, weil inbesondere im
Bereich von Wellenlängen größer als2µm die Abweichungen des NLTE Modellspektrums
von den beobachteten Spektren zu groß sind.
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Abbildung 3.5: Das Spektrum vom 21. April ist hier zusammen mit einem LTE- und einem
NLTE-Modellspektrum dargestellt.

3.3 Neue Modellatome

Wie im letzten Abschnitt gezeigt worden ist, geben die ersten berechneten Modellspektren
die beobachteten Spektren teilweise schon gut wieder. Allerdings gibt es einen Bereich, bei
dem es starke Abweichungen gibt. Es wird in diesem Abschnittgezeigt, dass es nötig ist,
neue Modellatome zu erstellen. Die Durchführung der Erstellung neuer Modellatome wird
erläutert. Auf die neuen Modellspektren, die mit den neu erstellten Modellatomen gerechnet
worden sind, wird anschließend eingegangen.

3.3.1 Unterschied zwischen LTE- und NLTE-Spektrum

Nach ersten Anpassungen durch Veränderung der Effektivtemperatur Teff und der Expan-
sionsgeschwindigkeitv sind schon gut angepasste Modellspektren erhalten worden.Bei
allen drei Spektren fällt auf, dass es einen deutlichen Unterschied zwischen LTE- und
NLTE-Spektrum für Wellenlängen größer als2µm 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 und NLTE-Modellspektrum
gerechnet worden, bei dem nur Silizium als einziger Bestandteil der Supernova genommen
worden ist. Des weiteren ist die Expansionsgeschwindigkeit aufv = 0 km/s gesetzt worden,
so dass die auftretenden Linien einzeln zu sehen sind und nicht durch das Geschwindig-
keitsfeld verschmiert werden. In Abbildung 3.6 sind beide Modellspektren dargestellt. Es
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Abbildung 3.6: Das hier dargestellte Modellspektrum ist nur mit Silizium undv = 0 km/s
gerechnet worden. Das obere ist das NLTE, das untere das LTE-Spektrum.

ist zu sehen, dass im Fall des NLTE für Wellenlängen größer als 2µm keine Linien mehr
auftreten. Im Vergleich dazu sind im Fall des LTE auch Linienbei größeren Wellenlängen
vorhanden. Diese Beobachtung macht man nicht nur beim Silizium, sondern ebenfalls bei
allen anderen Elementen.

Es hat sich herausgestellt, dass es für den Fall des NLTE für Wellenlängen größer als2µm
keine Liniendaten mehr gab.PHOENIX verwendet für Rechnungen im NLTE sogenannte
Modellatome. Diese Modellatome enthalten ausgewählte Niveaus und Linien der jeweiligen
Spezies eines Atoms und sind in separaten Dateien abgespeichert. Bei der früheren Erstel-
lung dieser Modellatome ist eine Begrenzung bei der Wellenlänge vorgenommen worden.
Um also für die künftigen Rechnungen im NLTE auch im Wellenlängenbereich größer als
2µm gute Modellspektren zu erhalten, müssen die Modellatome neu erzeugt und dabei die
zusätzlichen Linien mit einbezogen werden.

3.3.2 Erstellung neuer Modellatome

Die frühere Erstellung der Modellatome ist mit den Daten vonKurucz
[Kurucz und Bell, 1995] gemacht worden. Da nun alle vorhandenen Modellatome komplett
neu erzeugt werden müssen, ist es ratsam die neuesten Daten [Kurucz und Bell, 2006] dafür
zu verwenden. Es gibt einige Hilfsprogramme, die die Modellatome aus der Datenbank
von Kurucz erstellen. Diese stammen noch von der früheren Erstellung. Für den jetzigen
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Gebrauch müssen diese etwas modifiziert werden. Bei der Erstellung der Modellatome
gibt es unter anderem einen Parameter, der den Grenzwert derWellenlänge festlegt.
Dieser Parameter wird auf eine sehr große Zahl eingestellt,so dass nun jede Linie für das
Modellatom berücksichtigt wird, die in der Liniendatenbank enthalten ist. Dies wird für alle
Spezies gemacht, für die bisher schon Modellatome existieren.

Große Listen für die Elemente 20 bis 28

Für die Elemente Ca bis Ni, das sind die Elemente mit den Ordnungszahlen 20 bis 28, gibt
es große Listen. Hier sind teilweise für eine Ionisationsstufe mehrere Millionen Linien ent-
halten. In diesen Listen sind zum Beispiel auch Linien enthalten, die nur theoretisch vor-
hergesagt, aber bisher nicht beobachtet worden sind. DieseLinien werden nicht als primäre
Linien in die Modellatome mit einbezogen. Diese großen Listen haben wiederum ein anderes
Format. Die Hilfsprogramme werden wieder entsprechend modifiziert, um aus der Liste das
gewünschte Modellatom zu erzeugen.

3.3.3 Erstellung der sekundären Linienliste

Aus den Daten der Kurucz Datenbank wird eine Datei erstellt,die das Modellatom darstellt.
In die Modellatome kommen nur die stärksten Linien als primäre Linien. Da die übrig-
gebliebenen Linien aber auch eine Auswirkung auf das Spektrum haben können, werden
diese in einer sogenannten fuzz-Linienliste gespeichert.Die fuzz-Linienlisten der einzelnen
Spezies werden zu einer Gesamtliste zusammengefügt, welche bei NLTE-Rechnungen
von PHOENIX verwendet wird. Ingesamt enthält die neue fuzz-Linienliste nun über 61
Millionen Linien. Die alte fuzz-Linienliste hat nur rund 19Millionen Linien.

Man hat nun für jeden Ionisationsgrad eines Atoms ein Modellatom und eine Liste mit den
gesamten fuzz-Linien aller Atome und Ionisationsstufen. Die gesamte Anzahl der Linien
der Modellatome ist von ca. 111k auf 180k gestiegen, was einem Zuwachs von etwa 62%
entspricht. Dieser resultiert fast ausschließlich aus derZunahme von Linien mit einer Wel-
lenlänge größer als2µm.

3.3.4 Neue LTE-Linienliste

In die LTE-Linienliste kommen alle Linien, die in der Kuruczdatenbank enthalten sind. Die
bisherige LTE-Linieliste beruht auf den alten Daten. Für die Erstellung der Modellatome
und der fuzz-Linienliste für den NLTE-Modus sind die neuen Daten verwendet worden, so-
dass nun deutlich mehr Linien für die Rechnungen im NLTE zur Verfügung stehen als im
LTE. Um konsistent mit den NLTE-Daten zu sein, wird eine neueLTE-Linienliste aus den
neuesten Daten erstellt. Dafür werden alle in der Datenbankvorhandenen Linien in eine neue
LTE-Linienliste gepackt, welche dadurch deutlich größer wird. Enthält die alte Liste rund 42
Millionen Linien, so sind es bei der neuen LTE-Linienliste etwa 85 Millionen Linien.

3.3.5 Neue Modellspektren

Aufgrund der größer gewordenen Anzahl von Linien und Niveaus ist die Rechenzeit für
Modelle deutlich um etwa 50% angewachsen.
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Abbildung 3.7: Hier ist das Spektrum vom 14. März sowie ein Vergleich von Modellspektren,
die mit den alten und den neuen Modellatomen gerechnet worden sind, dargestellt.

Für alle drei Spektren werden jetzt neue Modellspektren mitden neuen Modellatomen
berechnet. In Abbildung 3.7 ist das Spektrum vom 14. März mitzwei Modellspektren,
einmal mit den alten und einmal mit den neuen Modellatomen gerechnet, dargestellt. Die
Effektivtemperatur beträgt Teff = 10500 K und die Expansionsgeschwindigkeitv = 11000
km/s. Es ist deutlich zu sehen, welche Auswirkungen die neuen Modellatome auf das
Modellspektrum haben. Bei den anderen beobachteten Spektren ist dieser Effekt genauso
deutlich zu erkennen.

Durch die Erweiterung der Modellatome sind die Modellspektren deutlich besser geworden.
Für die weiteren Modellrechnungen werden daher stets die neuen Modellatome verwendet.

3.4 Hydrodynamische Modelle

Ein weiterer Ansatz zur Berechnung von Modellspektren sinddie sogenannten hydrodyna-
mischen Modelle. MitPHOENIX ist es möglich eine vorgegebene hydrodynamische Struktur
einer Supernova einzulesen und auf deren Grundlage Modellberechnungen durchzuführen.
Erste Ergebnisse und Vergleiche zwischen verschiedenen hydrodynamischen Modellen wer-
den präsentiert.
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3.4.1 Funktionsweise

Das ProgrammpaketPHOENIX erlaubt es hydrodynamische Modelle einzulesen, auf
deren Grundlage dann Modellberechnungen durchgeführt werden können. Es lassen sich
so verschiedene Modellspektren von hydrodynamischen Modellen berechnen und testen,
welche am besten mit den beobachteten Spektren übereinstimmen. Dies ist im optischen
Spektralbereich für einige Supernovae schon durchgeführtworden. Ergebnisse und eine
Beschreibung der Funktionsweise von hydrodynamischen Modellen inPHOENIX sind unter
anderem bei [Nugentet al., 1997] und [Lentzet al., 2001b] zu finden.

Für die Berechnungen mit hydrodynamischen Modellen werdendie Temperatur-, Dichte-,
Druck- und Geschwindigkeitsstrukur beim Start eingelesenund vorgegeben.

Die Vorgabe der Zusammensetzung der Supernova ist bei den hydrodynamischen Modellen
anders. Hier wird nicht mehr eine Gesamthäufigkeit vorgegeben, sondern eine Häufigkeit
der Elemente in jeder einzelnen Schicht.

Bei einer Supernovaexplosion entstehen eine Reihe von radioaktiven Elementen, welche
durch ihren Zerfall und die Emission vonγ-Strahlung Energie in der Supernova abgeben.
Diese radioaktive Energieabgabe für jede einzelne Schichtwird im hydrodynamischen
Modell mitberücksichtigt.

Die Temperaturstruktur des Modells wird im Modus zur Berechnung mit hydrodynamischen
Modellen nicht über die Effektivtemperatur vorgegeben. Eswird stattdessen eine Vorgabe
der anzustrebenden Leuchtkraft vorgenommen. Dies ist die Gesamtleuchtkraft der Superno-
va. Als Eingabe wird inPHOENIX nicht die LeuchtkraftL sondernL/(4π)2 vorgegeben.
Alle weiteren hier angegebenen Werte geben deshalb nicht die LeuchtkraftL sondern
L/(4π)2 wieder. Auch die Expansionsgeschwindigkeit ist durch das hydrodynamische
Modell und die Angabe der anzustrebenden Leuchtkraft vorgegeben.

3.4.2 Modellrechnungen

In dieser Arbeit werden drei verschiedene hydrodynamischeModelle betrachtet. Das eine
Modell ist das Deflagrations Modell W7, die anderen beiden sind zwei Delayed Detonation
Modelle. Die beiden hier benutzten Delayed Detonation Modelle sind die Modelle 16 und
25 aus [Höflichet al., 2002], die im folgenden mit DD16 und DD25 bezeichnet werden. Das
W7 und das Delayed Detonation Modell sind die beiden favorisierten hydrodynamischen
Explosionsmodelle für Supernovae vom Typ Ia. Ein Vergleichder Modellspektren mit den
beobachteten Spektren kann somit einen Rückschluss auf dasrichtige Explosionsmodell
liefern. Die drei hier benutzten hydrodynamischen Modellesind bereits für die Berechnung
von optische Modellspektren angewendet worden [Baronet al., 2006]. Dort ist auch eine
genauere Beschreibung der drei hydrodynamischen Modelle zu finden.

In Abbildung 3.8 ist die Dichteρ der verschiedenen hydrodynamischen Modelle in Abhän-
gigkeit vom Radius dargestellt. Gut zu erkennen ist, dass sich beide Delayed-Detonation
Modelle ähneln und das W7 Modell dagegen deutlich anders aussieht.
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Abbildung 3.8: Hier sind die unterschiedlichen Dichtestrukturen der hydrodynamischen Mo-
delle in Abhängigkeit vom Radius dargestellt.

Alle drei hydrodynamischen Modelle liegen in 128 Schichtenvor. Somit sind die weiteren
Berechnungen der hydrodynamischen Modelle ebenfalls mit 128 Schichten geschehen.

Es soll nun herausgefunden werden, welches der hydrodynamischen Modelle die Spektren
der Supernova SN 2002bo am besten wiedergibt. Dazu wird durch Variation der anzustre-
benden Leuchtkraft nach dem Modellspektrum gesucht, das ambesten zu dem beobachteten
Infrarotspektrum vom 14. März passt.

Abbildung 3.9 zeigt den Vergleich der drei hydrodynamischen Modellspektren, die im LTE
gerechnet worden sind, sowie das beobachtete Spektrum vom 14. März. Die anzustrebende
Leuchtkraft beträgt für alle drei Modellspektren6 · 1040 erg/s. Für Wellenlängen kleiner als
1µm ist bei allen drei hydrodynamischen Modellen der Fluss derModellspektren deutlich
größer als der des beobachteten Spektrums. Für Wellenlängen größer als1µm ist vor allem
das DD16 Modellspektrum dem beobachteten Spektrum sehr ähnlich. Das W7 Modell passt
dagegen schlechter, weil hier der Fluss bei größeren Wellenlängen niedriger ist. Die beiden
Delayed Detonation Modelle passen deutlich besser als das W7 Modell.

Bisher sind nur Modellspektren im LTE vorgestellt und verglichen worden. Natürlich sollen
die hydrodynamischen Modelle auch im NLTE gerechnet werden. In Abbildung 3.10 sind
die Ergebnisse für die verschiedenen hydrodynamischen Modelle neben dem beobachteten
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Abbildung 3.9: Das Spektrum vom 14. März ist zusammen mit drei verschiedenen hydrody-
namischen Modellspektren im LTE dargestellt.

Spektrum vom 14. März zu sehen. Die anzustrebende Leuchtkraft beträgt für alle drei hy-
drodynamischen Modelle6 · 1040 erg/s. Für Wellenlängen kleiner als1µm geben jetzt alle
drei hydrodynamischen Modelle das beobachtete Spektrum besser als beim LTE wieder. Die
Linie bei 1.7µm ist allen NLTE-Modellen im Vergleich mit dem beobachtetenSpektrum
deutlich zu stark ausgeprägt. Insgesamt gesehen sind die Modellspektren schlechter gewor-
den, sodass sowohl die Rechnungen im LTE als auch die vorherigen Modelle besser zum
beobachteten Spektrum passen. Auch wenn die LTE Modellspektren besser zu den beob-
achteten Spektren passen, ist für den Fall einer Supernova dies jedoch eine unrealistische
Annahme. In den Supernova-Atmosphären tritt viel Streuungauf, so dass hier NLTE-Effekte
unbedingt zu berücksichtigen sind.

3.5 Einfluss der Atomlinien

Eine Supernova des Typs Ia enthält kaum Wasserstoff, was dazu führt, dass das Spektrum
einer Supernova des Typs Ia praktisch keine Kontinuumsstrahlung enthält. Es setzt sich
allein aus den einzelnen Linien der Atome zusammen. Somit sind die Atomliniendaten für
die Modellierung eines Spektrums sehr wichtig. Diese Wichtigkeit der Atomliniendaten
wird im Infraroten noch durch einen weiteren Effekt verstärkt: Die Anzahl der Linien
pro Wellenlängenintervall nimmt, je weiter man ins Infrarote kommt, ab. Das wiederum
bedeutet, dass dort jede einzelne Linie um so stärkere Effekte auf das Spektrum hat.
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Abbildung 3.10: Hier sind das Spektrum vom 14. März sowie drei verschiedene hydrodyna-
mische Modellspektren im NLTE dargestellt.

In diesem Abschnitt wird nun genau untersucht, welche Linien wichtig für das Spektrum
sind. Dies ist interessant für die Modellrechnungen im NLTE, weil eine Rechnung im NLTE
erheblich mehr Zeit kostet und man sich deswegen dort nur aufdie wichtigsten Linien be-
schränkt. Es wird nun überprüft, ob die bisher berücksichtigten Linien ausreichen oder mehr
Linien für die NLTE Rechnungen benötigt werden. Die bisherigen Modellatome sind nach
einer Reihe von Auswahlkriterien erstellt worden, dabei sind nur Linien mit einem gf Wert
von log(gf) ≥ −3 ausgewählt worden. In diesem Abschnitt wird jetzt die Grenze deslog(gf)
Wertes untersucht. Dabei wird zuerst überprüft, ob die Grenze gut gewählt ist. Falls dies nicht
der Fall ist, wird der beste Grenzwert fürlog(gf) bestimmt.

3.5.1 Vorgehensweise

Die Testrechnungen zur Überprüfung der Grenze deslog(gf) Wertes werden auf folgende
Weise durchgeführt: Von einem konvergierten LTE-Ausgangsmodell ausgehend wird
ein reines LTE-Spektrum, welches als Vergleichsspektrum dient, berechnet. Nun wird
ausgehend vom selben LTE-Ausgangsmodell für jede Spezies einzeln jeweils ein Spektrum
im NLTE berechnet. Es wird dabei nur eine Spezies zur Zeit im NLTE gerechnet, um
die möglicherweise auftretenden Unterschiede zum LTE-Spektrum gleich zuordnen zu
können. Wichtig ist, dass bei der Berechnung des Spektrums die fuzz-Linienliste nicht
mit einbezogen wird, sodass nur die Linien aus dem Modellatom mitgerechnet werden.
Treten Unterschiede zwischen LTE- und NLTE-Spektrum auf, so bedeutet dies, dass im
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Modellatom wichtige Linien fehlen. Durch Veränderung derlog(gf) Grenze werden mehr
Linien für das Modellatom berücksichtigt, um den Unterschied zum LTE Spektrum zu
verkleinern. Den bestmöglichen Wert für dielog(gf) Grenze erhält man durch Berücksich-
tigung mehrerer Gesichtspunkte: Zum einen sollte der Unterschied zwischen NLTE- und
LTE-Spektrum möglichst vernachlässigbar klein sein. Auf der anderen Seite erfordert jedoch
jede neue Linie im NLTE einen deutlich größeren Zeitaufwandbei den Modellrechnungen.
Zur Festlegung derlog(gf) Grenze ist ein gutes Verhältnis von zusätzlichem Aufwand und
resultierendem Nutzen zu finden.

Die oben beschriebene Testrechnung muss für jede Spezies einzeln durchgeführt werden.
Weiter sind für Supernovaspektren verschiedener Leuchtkraft jeweils andere Spezies und
Linien wichtig für die Spektrenbildung. Um dies mit zu berücksichtigen werden Spektren
verschiedener Leuchtkraft beim Test verwendet. Es sind hier vier Modelle mit einer Leucht-
kraft von6 · 1040 erg/s,1 · 1040 erg/s,2 · 1039 erg/s und2 · 1038 erg/s ausgewählt worden.
Diese überdecken den üblichen Bereich von Supernovaspektren vom Typ Ia. Zusätzlich zu
den verschiedenen Einflüssen bei unterschiedlichen Leuchtkräften kann es auch Unterschie-
de bei verschiedenen hydrodynamischen Modellen geben, wasauch überprüft werden muss.
Dieser Test wird erst einmal nur für das hydrodynamische Modell DD16 durchgeführt. Spä-
ter wird überprüft, ob andere hydrodynamische Modelle ähnliche oder andere Ergebnisse
liefern.

3.5.2 Ergebnisse

In diesem Abschnitt werden die gefundenen Ergebnisse der Testrechnungen vorgestellt. Es
hat sich dabei gezeigt, dass sich für die meisten Spezies keine Unterschiede zwischen dem
NLTE- und dem LTE-Spektrum ergeben. Dies bedeutet, dass dieGrenze des gf Wertes von
log(gf) = −3 gut gewählt worden ist. Allerdings gilt dies nicht für alle Spezies. Bei eini-
gen Spezies sind Unterschiede zwischen dem NLTE- und dem LTE- Spektrum festgestellt
worden. Auf diese Unterschiede wird im folgenden näher eingegangen.

Kobalt

Das Kobalt ist das erste Element, das hier genauer betrachtet werden soll. Es werden in den
Testrechnungen die ersten drei Ionisationsstufen Co I, Co II und Co III untersucht. Dabei
ist festgestellt worden, dass für alle drei Ionisationsstufen Unterschiede zwischen dem
NLTE- und dem LTE-Spektrum zu finden sind. Das Kobalt ist somit sehr wichtig für die
Spektrenbildung. Die Unterschiede bei den einzelnen Spezies werden im folgenden genauer
vorgestellt.

Zunächst wird das Co I genauer betrachtet. Wie oben beschrieben wird das LTE-Spektrum
mit dem NLTE-Spektrum, dass nur mit Co I im NLTE gerechnet worden ist, verglichen.
In der Abbildung 3.11 sind die beiden Vergleichsspektren dargestellt, wobei hier das
Spektrum mit der anzustrebenden Leuchtkraft von2 · 1038 erg/s benutzt wird. Der deut-
lichste Unterschied zwischen LTE- und NLTE-Spektrum ist bei einer Wellenlänge von
etwa1µm zu erkennen. Bei anderen Wellenlängen sind auch Unterschiede zwischen den
Spektren vorhanden. Dies bedeutet, dass die Grenze des gf Wertes von log(gf) = −3
nicht ausreichend ist. Deswegen wird der Grenzwert auflog(gf) = −4 geändert und das



50 KAPITEL 3. MODELLRECHNUNGEN

Abbildung 3.11: Hier sind die Vergleichsspektren von LTE und Co I im NLTE dargestellt.
Die anzustrebende Leuchtkraft für dieses Spektrum beträgtL = 2 · 1038 erg/s.

Modellatom neu erstellt.

Diese Änderung des gf Grenzwertes hat keine Auswirkung auf das NLTE-Spektrum. Der
Unterschied zum LTE Spektrum bleibt, so wie er vorher gewesen ist, bestehen. Wird der
Grenzwert auflog(gf) = −5 gesetzt, verschwinden die Unterschiede zwischen NLTE-
und LTE-Testspektrum. Dies bedeutet, dass im Fall des Co I für den gf Wert eine Grenze
von log(gf) = −5 gewählt werden sollte. Das hier untersuchte Spektrum hat eine geringe
Leuchtkraft, was bedeutet, dass das Co I nur bei niedrigen Effektivtemperaturen von
Bedeutung ist. Bei Spektren größerer Leuchtkraft sind keine Unterschiede beim Co I zu
erkennen.

Der neue Grenzwert des gf Wertes vonlog(gf) = −5 vergrößert das Modellatom
des Co I deutlich. Es enthält jetzt insgesamt 12382 Linien, während das alte Modellatom
6447 Linien beinhaltet. Die Anzahl der Niveaus ist bei einemWert von 364 gleich geblieben.

Am deutlichsten sind Unterschiede beim Vergleich vom NLTE-mit dem LTE-Spektrum
beim Co II zu erkennen. In Abbildung 3.12 sind eine Reihe von Testspektren dargestellt.
Die durchgezogene Linie zeigt das LTE-Spektrum, während die untere Linie das Spektrum
der Rechnung mit Co II im NLTE bei einem Grenzwert vonlog(gf) = −3 zeigt. Im
Wellenlängenbereich von1.2µm bis1.5µm ist deutlich ein Unterschied zu erkennen, aber
auch in anderen Bereichen wie etwa bei2µm sind Unterschiede vorhanden. Somit ist eine
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Abbildung 3.12: In dieser Abbildung sind die Auswirkungen der Änderungen des gf Wertes
für Co II dargestellt.

Änderung des gf Grenzwertes nötig, um die Unterschiede zu verkleinern. Die Änderung des
gf Grenzwertes auflog(gf) = −4 ergibt deutliche Verbesserungen. Das Testspektrum ist
in Abbildung 3.12 durch die langgestrichelte Linie gezeigt. Zwischen1µm und1.1µm ist
der Unterschied fast verschwunden, aber auch in anderen Bereichen treten Verbesserungen
auf. Im Bereich um1.5µm gibt es Veränderungen, während im Bereich bei1.3µm keine
Unterschiede zu sehen sind. Eine weitere Änderung deslog(gf) Grenzwertes auf noch
kleinere Werte ergibt keine weiteren Verbesserungen, aberes sind immer noch deutliche
Unterschiede zwischen NLTE- und LTE-Spektrum vorhanden.

Die Atomlinienliste von [Kurucz und Bell, 2006] enthält auch Daten von Linien, die zwar
aus theoretischen Betrachtungen berechnet, aber nie im Labor beobachtet worden sind.
Diese sogenanntenpredicted linessind in der LTE-Linienliste enthalten. Zur Erstellung
der Modellatome sind diese Linien jedoch nicht als primäre Linien mit berücksichtigt
worden, sondern befinden sich in der fuzz-Linienliste. Die verbleibenden Unterschiede
zwischen LTE- und NLTE-Spektrum sind durch das Fehlen eben dieser Linien in den
NLTE Modellatomen zu erklären. Um auch diepredicted linesmit zu berücksichtigen, wird
zusätzlich zu der Grenze des gf Wertes eine Grenze für den gf Wert derpredicted lines
eingeführt. Dieser wird zuerst einmal auflog(gfpred) = −1 festgelegt.

Wie in der Abbildung 3.12 zu sehen ist, ergibt dies eine Verbesserung des NLTE-
Testspektrums. Es bleibt natürlich die Frage, ob die Hinzunahme derpredicted lines
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Abbildung 3.13: Hier sind die Vergleichsspektren von LTE und Co III im NLTE dargestellt.

physikalisch korrekt ist, schließlich benutzt man jetzt theoretische Linien, die noch nie
beobachtet worden sind. Da die LTE Linienliste aber diesepredicted linesenthält, ist es
zumindest aus Gründen der Konsistenz sinnvoll, diese Linien auch für das NLTE mit zu
berücksichtigen. Ob es wirklich sinnvoll ist, müssen Vergleiche von Rechnungen mit diesen
neuen Modellatomen mit beobachteten Spektren zeigen.

Das neue Co II Modellatom hat jetzt 2325 Niveaus und 20762 Linien, während das
alte Modellatom 255 Niveaus und 2853 Linien enthält. Eine weitere Änderung des gf
Grenzwertes derpredicted linesführt zu einer weiteren Vergrößerung des Modellatoms. Bei
einem Grenzwert vonlog(gfpred) = −2 enthält es dann ca. 55000 Linien. Die daraus resul-
tierenden Verbesserungen stehen jedoch in keiner Relationmehr zum Rechenaufwand. Das
Co II Modellatom wird deswegen auf die Grenzen vonlog(gf) = −4 und log(gfpred) = −1
festgelegt.

Auch bei der dritten untersuchten Spezies dem Co III gibt es Unterschiede zwischen dem
LTE- und dem NLTE-Testspektrum, die bei einer Leuchtkraft von 6 · 1040 erg/s auftreten.
In Abbildung 3.13 sind beide Testspektren dargestellt. Es ist zu erkennen, dass diese
Unterschiede hauptsächlich im Infraroten auftreten. EineÄnderung des gf Grenzwertes
resultiert aber nicht in einer Verkleinerung der Unterschiede, sodass auch hier diepredicted
linesmit einbezogen werden müssen. Zunächst wird ein Wert vonlog(gfpred) = −1 benutzt,
was zu einer guten Verbesserung des NLTE Spektrums führt. Dadie Spektren jetzt fast iden-
tisch sind, ist eine weitere Änderung des gf Grenzwertes derpredicted linesnicht notwendig.
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Abbildung 3.14: Die Vergleichsspektren von LTE und Si I im NLTE sind hier dargestellt.

Genau wie beim Co II führt hier die Hinzunahme derpredicted lineszu einer starken Vergrö-
ßerung des Co III Modellatoms. Das Co III Modellatom hat jetzt 3862 Niveaus und 36768
Linien, während das alte 213 Niveaus und 2248 Linien enthält.

Einzelne Linien

Neben den Unterschieden, die beim Kobalt gefunden worden sind, gibt es auch bei anderen
Elementen Unterschiede zwischen dem NLTE- und LTE-Testspektrum, welche beim
Spektrum mit der kleinsten Leuchtkraft von2 · 1038 erg/s auftreten. Die Spezies, die hier
Unterschiede zeigen, sind Si I und Ca I. Bemerkenswerterweise ist festgestellt worden, dass
diese Unterschiede auf nur je eine einzelne Linie zurückzuführen sind.

In der Abbildung 3.14 sind das LTE- und NLTE-Spektrum vom Si Idargestellt. In einem
Wellenlängenbereich von1.6 bis 1.7µm gibt es einen deutlich erkennbaren Unterschied.
Wieder wird versucht eine Verbesserung durch die Änderung des log(gf) Grenzwertes zu
erreichen, was zunächst zu keiner Verbesserung führt. Wennman schließlich den gf Grenz-
wert auflog(gf) = −8 setzt, ist das NLTE-Spektrum mit dem LTE-Spektrum identisch. Es
ist interessant, dass Linien mit solch einem kleinen gf Wertnoch Unterschiede im Spektrum
hervorrufen. Bei einer genauen Betrachtung der Atomlinienliste ist herausgefunden worden,
dass dieser Unterschied von nur einer einzigen Linie verursacht wird. Bei einer Wellenlänge
von16 454.533 Å ist diese Linie zu finden, der gf Wert dieser Linie beträgtlog(gf) = −7.5.
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Abbildung 3.15: Dargestellt sind hier die Vergleichsspektren von LTE und Ca I im NLTE.

Der in Abbildung 3.14 deutlich erkennbare Unterschied wirdnur von einer einzelnen
schwachen Linie verursacht. Ein weiterer Blick in die Atomlinienliste gibt eine mögliche
Erklärung dafür. Die besagte Linie ist der Übergang zwischen dem 3. und 4. Niveau des Si
I. Durch eine starke Besetzung der entsprechenden Niveaus hat die vermeintlich schwache
Linie doch einen recht starken Einfluss auf das Spektrum.

In Abbildung 3.15 sind die LTE- und NLTE-Testspektren vom CaI dargestellt. Im
Wellenlängenbereich zwischen 0.6 und 0.7µm ist der nicht sehr große Unterschied zu
erkennen. Auch hier ist wieder eine einzige Linie dafür verantwortlich. Diese Linie hat eine
Wellenlänge von6572.8 Å und einen gf Wert vonlog(gf) = −4.290. Nimmt man diese
Linie zum Modellatom hinzu, verschwindet der Unterschied zwischen dem NLTE- und
LTE-Spektrum.

Wieder ist die Linie ein Übergang zwischen zwei niedrigen Niveaus. Und zwar handelt es
sich um den Übergang zwischen dem 2. und 3. Niveau des Ca I. Manfindet hier dieselben
Bedingungen wie beim Si I vor. Die mögliche Erklärung ist deshalb hier dieselbe.

Abschließend bleibt zu prüfen, wie man diese einzelnen Linien bei der Auswahl mit in das
Modellatom bekommt. Man kann einen weiteren Parameter einführen, der die Hinzunahme
aller Linien zwischen kleinen Niveaus ins Modellatom bewirkt. Im Fall des Si I und des Ca I
ist dies unbedingt erforderlich. Da es aber generell nicht viele Linien sind, die hinzukommen
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Abbildung 3.16: Hier sind die Testspektren für Co III mit demnormalen Modell zu sehen.

können, kann dieser Parameter ruhig global für alle Speziesverwendet werden.

3.5.3 Andere Strukturen

Alle hier bisher vorgestellten Testrechnungen sind mit demhydrodynamischen Modell
DD16 durchgeführt worden. Es bleibt zu untersuchen, ob dieser Test bei anderen Struk-
turen auch zu anderen Ergebnissen führt. In Abbildung 3.16 sind ein LTE und ein NLTE
Spektrum dargestellt, die mit dem normalen Modell gerechnet worden sind und wofür
das Co III betrachtet worden ist. Die Effektivtemperatur beträgt Teff = 10500 K und die
Expansionsgeschwindigkeitv = 11000 km/s. Wie man im Vergleich mit der Abbildung 3.13
erkennen kann, treten in etwa die selben Unterschiede in denselben Wellenlängenbereichen
auf. Die nötige Änderung des gf Grenzwertes ist hier auch gleich. Auch andere Strukturen
sind getestet worden und es haben sich sowohl beim W7 als auchbeim DD25 Modell kein
neu auftretenden Unterschiede ergeben. Die hier gewonnen und vorgestellten Erkenntnisse
gelten für alle Strukturen gleichermaßen.

Was bei allen Graphen auffällt ist, dass es bei allen Vergleichspektren immer einen Un-
terschied im Wellenlängenbereich größer als2.3µm zwischen dem LTE- und dem NLTE-
Spektrum gibt. Dieser kommt wahrscheinlich durch einen Fehler bei der Rechnung im LTE
zustande. Wie man erkennt, ist das Spektrum beim LTE nämlichvöllig gerade, während im
NLTE Unebenheiten vorhanden sind. Dies bleibt noch genauerzu untersuchen.
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Abbildung 3.17: Das Spektrum vom 14. März ist hier zusammen mit zwei Modellspektren
dargestellt. Beide Modellspektren sind im NLTE gerechnet worden, für das zweite sind zu-
sätzlich Co I und Co III im NLTE verwendet worden.

3.5.4 Co im NLTE

Es sind die Auswirkungen der Veränderung des gf Grenzwertesauf die NLTE Spektren
untersucht und dabei hauptsächlich bei den Ionen des Kobaltdie Auswirkungen gefunden
worden. Damit liegt zuerst einmal die Frage nahe, ob das Kobalt nicht sehr wichtig für
die Modellrechnungen und das Modellspektrum ist. Falls dies der Fall sein sollte, wäre
es wichtig auch andere Ionen des Kobalts im NLTE mit zu berücksichtigen. Dies wird
überprüft, indem ein Modell mit zusätzlichen Ionen des Kobalts gerechnet und mit dem
vorherigen Modellspektrum ohne diese Ionen verglichen wird.

In Abbildung 3.17 sind das beobachtete Spektrum vom 14. Märzsowie zwei Modellspektren
dargestellt. Das eine Modellspektrum ist mit den in Tabelle3.1 aufgelisteten Ionen im NLTE
gerechnet worden, während für die Berechnung des andere Modellspektrums zusätzlich
Co I und Co III im NLTE berücksichtigt worden sind. Wie leichtzu erkennen ist, gibt es
zwischen den beiden Modellspektren teilweise deutliche Unterschiede. Die NLTE Effekte
von Co I und Co III sind somit nicht zu vernachlässigen, was eswichtig macht Kobalt mit
allen drei Ionisationsstufen Co I bis Co III im NLTE zu rechnen.

Diese Überprüfung der Wichtigkeit von Kobalt für das Spektrum wurde auch für die anderen
beiden Spektren durchgeführt. Es ergeben sich dabei ähnliche Ergebnisse. Kobalt ist wichtig
für das Spektrum und sollte in den Ionisationsstufen Co I, IIund III im NLTE gerechnet
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Abbildung 3.18: Hier sind das Spektrum vom 14. März sowie zwei NLTE-Modellspektren
dargestellt. Für ein Modellspektrum sind zusätzlich Co I und Co III im NLTE gerechnet
worden.

werden. Die weiteren NLTE-Spektren werden stets zusätzlich mit Co I und Co III im NLTE
gerechnet.

Hydrodynamische Modelle

Die Überprüfung der Wichtigkeit des Kobalts für die Spektrenbildung wird auch für
die hydrodynamischen Modelle durchgeführt. Auch hier wirdwieder ein Vergleich von
zwei Modellspektren herangezogen, bei dem das eine Spektrum mit den in Tabelle 3.1
aufgelisteten Spezies im NLTE gerechnet wird, während das andere zusätzlich noch mit den
Spezies Co I und Co III im NLTE gerechnet wird.

In Abbildung 3.18 ist dieser Vergleich am Beispiel des hydrodynamischen Modells DD16
zusammen mit dem beobachteten Spektrum vom 14. März dargestellt. Wie man sieht, gibt es
auch hier deutliche Unterschiede zwischen den Modellspektren. Das neue Modellspektrum
passt dabei deutlich besser zum beobachteten Spektrum. Somit sollten auch für die hydrody-
namischen Modelle Co I und Co III zusätzlich im NLTE gerechnet werden.

3.5.5 Anwendung auf die Modellspektren

Die bisher hier vorgestellten Auswirkungen der Änderung des gf Grenzwertes sind nur
anhand von Testspektren untersucht worden. Wichtiger ist es zu sehen, ob sich für die
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Abbildung 3.19: Hier ist das Spektrum vom 14. März dargestellt. Die beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

konvergierten Modellspektren Unterschiede ergeben.

In diesem Abschnitt werden die Auswirkungen der neuen durchÄnderung des gf Grenz-
wertes vergrößerten Modellatome untersucht. Für die Berechnung der Modellspektren
werden immer Co I und Co III zusätzlich zu den in der Tabelle 3.1 genannten Spezies
im NLTE mitgerechnet. Die fuzz-Linienliste wird wieder mitgerechnet, sodass hier nun
untersucht wird, welchen Unterschied es macht, zusätzliche Linien als primäre Linien zu
behandeln. Die Auswirkungen der erweiterten Modellatome auf die Modellspektren werden
in zwei Schritten untersucht: Als erstes werden Modellatome erstellt, bei denen nur die
Erweiterung des gf Grenzwertes mit einbezogen wird. Es sinddabei noch keinepredicted
lines in den Modellatomen enthalten, diese befinden sich aber in der fuzz-Linienliste.
Die Auswirkungen derpredicted lineswerden dann in einem zweiten Schritt untersucht,
wobei hierfür die Modellatome auch mit denpredicted lineserstellt werden, sodass sie
als primäre NLTE-Linien behandelt werden. Für jeden Satz von Modellatomen muss eine
eigene fuzz-Linienliste erstellt werden.

Es wird überprüft, inwieweit die Änderung des gf Grenzwertes die Modellspektren verbes-
sert. Außerdem wird überprüft, ob die Hinzunahme derpredicted lineszu den primären
Linien eine Verbesserung der Modellspektren bewirkt. Die jeweiligen Auswirkungen
werden für alle drei beobachteten Spektren untersucht, dabei werden zuerst die Modell-
spektren mit dem normalen Modell berechnet und anschließend die Auswirkungen in den
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Abbildung 3.20: Das Spektrum vom 3. April ist hier dargestellt. Die beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

hydrodynamischen Modellen untersucht.

In Abbildung 3.19 sind das beobachtete Spektrum vom 14. Märzsowie zwei Modellspektren
dargestellt. Ein Modellspektrum ist mit den normalen Modellatomen und das andere mit
den neuen Modellatomen mit teilweise verändertem gf Grenzwert gerechnet worden. Beide
Modellspektren haben eine Effektivtemperatur von Teff = 10500 K und eine Expansions-
geschwindigkeit vonv = 11000 km/s. Man sieht, dass es nur geringfügige Unterschiede
zwischen den Modellspektren gibt, welche im gesamten Wellenlängenbereich des Spek-
trums auftauchen. Signifikante Änderungen, die das Modellspektrum dem beobachteten
Spektrum besser anpassen, sind nicht erkennbar.

Das Spektrum vom 3. April sowie zwei Modellspektren mit Teff = 8000 K und v = 8000
km/s sind in Abbildung 3.20 dargestellt. Das eine Modellspektrum ist mit den normalen
Modellatomen berechnet worden, während das zweite ist mit den erweiterten Modellatomen
berechnet worden ist. Auch hier sind nur wenige Unterschiede zwischen beiden Modell-
spektren erkennbar. Bei einer Wellenlänge von etwa1.1µm gibt es einen erkennbaren
Unterschied, der allerdings keine Verbesserung des Modellspektrums darstellt. Ansonsten
sind sich beide Modellspektren sehr ähnlich.

In Abbildung 3.21 ist das Spektrum vom 21. April zusammen mitzwei Modellspektren mit
Teff = 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 dargestellt. Die beiden Modellspektren
zeigen die Auswirkungen der erweiterten Modellatome.

nungen mit den normalen Modellatomen sowie den erweitertenModellatomen betrachtet.
Es gibt, wie bei den beiden Spektren zuvor, nur geringe Unterschiede zwischen den beiden
Modellspektren. Der einzige auffällige Unterschied trittbei einer Wellenlänge von etwa
1.1µm auf.

Die Erweiterung der Modellatome hat kaum Einfluss auf die Modellspektren, wobei lediglich
bei 1.1µm ein etwas größerer Unterschied auftritt. Auch wenn die besagten Linien jetzt als
primäre Linien verwendet werden, ergibt sich kaum eine Veränderung zum Modellspektrum,
in dem sie als sekundäre Linien in der fuzz-Linienliste berücksichtigt worden sind. Es gibt
keine Verbesserung der Modellspektren.

Hydrodynamische Modelle

Auch wenn die Erweiterung der Modellatome bisher keine Verbesserungen geliefert hat,
könnte dies bei den hydrodynamischen Modellen anders aussehen. Deshalb wird die Unter-
suchung der Auswirkungen der erweiterten Modellatome auchmit dem hydrodynamischen
Modell DD16 durchgeführt.

Ein Vergleich der beiden Modellspektren ist zusammen mit dem Spektrum vom 14. März in
Abbildung 3.22 gezeigt. Das eine NLTE-Spektrum ist mit den normalen Modellatomen und
das andere mit den erweiterten Modellatomen gerechnet worden. Wie zu erkennen ist, gibt
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Abbildung 3.22: Das Spektrum vom 14. März ist hier zusammen mit zwei Modellspektren,
die die Auswirkungen der erweiterten Modellatome im hydrodynamischen Modell DD16
zeigen, dargestellt.

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

Zusammenfassend ist zu sagen, dass es kaum Auswirkungen dererweiterten Modellatome
auf die Modellspektren gibt. Die Veränderung des gf Grenzwertes bringt so gut wie keine
Verbesserungen in den Modellspektren. Damit ist es nicht unbedingt notwendig, für Mo-
dellrechnungen die erweiterten Modellatome zu benutzen. Insbesondere gilt dies auch unter
dem Gesichtspunkt, dass eine Rechnung mit den erweiterten Modellatomen deutlich länger
dauert.

3.5.6 Auswirkungen derpredicted lines

Bisher sind nur die Auswirkungen der erweiterten Modellatome untersucht worden. Da in
den Testrechnungen auch diepredicted linesUnterschiede in den Modellspektren bewirkt
haben, werden nun die Auswirkungen dieser auf die Modellspektren untersucht. Dafür
werden neue Modellatome mit denpredicted linessowie die dazugehörige fuzz-Linienliste
erstellt.

Die Modellatome mit denpredicted linessind erheblich größer als die alten Modellatome.
Insbesondere die Anzahl der Niveaus hat sich vervielfacht.Dies hat erhebliche Auswir-
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Abbildung 3.23: Das Spektrum vom 14. März ist hier dargestellt. Weiter sind hier die Aus-
wirkungen derpredicted linesim hydrodynamischen Modell DD16 gezeigt.

kungen auf die benötigte Rechenzeit. Für die Berechnung desModellspektrums mit den
predicted linesals primäre Linien im Modellatom haben 64 CPUs rund 150 Stunden für
20 Iterationen gebraucht. Die meiste Zeit ist dabei für die Lösung der Ratengleichung
verwendet worden.

In Abbildung 3.23 ist das Spektrum vom 14. März sowie ein Vergleich von einem Mo-
dellspektrum, das mit den erweiterten Modellatomen gerechnet wurde und einem, das
zusätzlich diepredicted linesin den Modellatomen enthält, dargestellt. Es handelt sich hier
um das hydrodynamische Modell DD16. Deutliche Unterschiede sind zwischen den beiden
Modellspektren vorhanden, sodass dies zeigt, dass die Hinzunahme derpredicted lineseinen
Einfluss auf die Modellspektren hat. Ob dieser Einfluss das Modellspektrum im Vergleich
mit dem beobachteten Spektrum nun verbessert, ist schwer zusagen. In diesem Fall gibt es
keine echte Verbesserung.

Insgesamt lässt sich feststellen, dass die Grenze des gf Wertes vonlog(gf) = −3 sehr gut
gewählt ist. Es ist nicht notwendig, zusätzliche Linien mitin die Modellatome zu nehmen.
Für den Fall der Erweiterung durch Änderung des gf Grenzwertes gibt es nur geringe
Unterschiede in den Modellspektren.

Für den Fall derpredicted linesgibt es zwar größere Unterschiede, der Rechenaufwand ist je-
doch zu groß, um wirklich sagen zu können, ob die Hinzunahme derpredicted linessinnvoll
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Abbildung 3.24: Hier ist der Vergleich eines Modellspektrums mit W7 Häufigkeiten zu ei-
nem mit dem 100-fachen an Silizium dargestellt.

ist. Dies könnte in einigen Jahren, wenn mehr Rechenleistung zur Verfügung steht, nochmals
getestet werden.

3.6 Häufigkeiten der Elemente

Das Spektrum einer Supernova setzt sich aus den Atomlinien der verschiedenen in
ihr enthaltenen Spezies zusammen. Somit hat auch die Häufigkeit eines Elements eine
Auswirkung auf das Spektrum. Dabei können verschiedene Spezies in unterschiedlichen
Wellenlängenbereichen unterschiedliche Auswirkungen haben.

In diesem Abschnitt wird nun untersucht, welche Auswirkungen die Veränderung der Häu-
figkeiten auf das Modellspektrum haben. Des weiteren wird geprüft, ob sich dadurch Ver-
besserungen der Modellspektren für den Vergleich mit den beobachteten Spektren ergeben.

3.6.1 Vorgehensweise

Als Grundlage für die Untersuchung dient das beobachtete Spektrum vom 14. März, weil
bei diesem Spektrum ein größerer Unterschied zu den Modellspektren bei einer Wellenlänge
um 1.2µm existiert. Dieser Unterschied ist sowohl bei dem normale Modellspektrum als
auch bei den hydrodynamischen Modellen vorhanden. Ziel istes, diesen Unterschied durch
Änderungen der Elementhäufigkeiten zu verkleinern.
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Abbildung 3.25: Der Vergleich eines Modellspektrums mit W7Häufigkeiten zu einem mit
dem 100-fachen an Kalzium ist hier dargestellt.

Bei den hydrodynamischen Modellen kann die Häufigkeit in jeder einzelnen Schicht
geändert werden. Bei dem normalen Modell ist eine Gesamthäufigkeit vorgegeben, die
verändert werden kann.

Es gibt eine Vielzahl von Elementen, die in einer Supernova Ia enthalten sind. Um die
Effekte und Einflüsse direkt zu sehen, werden die Häufigkeiten zuerst einmal drastisch um
den Faktor 100 erhöht. Eine solch starke Erhöhung der Häufigkeit ist nicht realistisch. Dabei
wird stets ein Element zur Zeit in der Häufigkeit geändert, umdie direkten Auswirkungen
auf das Modellspektrum zu sehen.

Von einem konvergierten Modell, das als Vergleichsspektrum dient, wird je ein einfaches
Spektrum mit den geänderten Häufigkeiten gerechnet. Dies wird einmal für das normale
Modell sowie für das hydrodynamische Modell DD16 gemacht, um zu sehen, ob es
abweichende Ergebnisse für das hydrodynamische Modell gibt.

3.6.2 Ergebnisse

Es sind die am häufigsten in der Supernovae vorhandenen Elemente untersucht worden. Für
die meisten ergeben sich keine bis kleine Änderungen für dasModellspektrum. Die Elemen-
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Abbildung 3.26: Hier ist der Vergleich eines Modellspektrums mit W7 Häufigkeiten zu ei-
nem mit dem 100-fachen an Magnesium dargestellt.

te, die größere Veränderungen im Spektrum hervorrufen, werden im folgenden vorgestellt.
Dazu gehören Silizium, Kalzium, Magnesium und Kobalt.

Silizium

Eine Änderung der Häufigkeit des Siliziums hat deutliche Auswirkungen auf das Spektrum.
In Abbildung 3.24 ist das beobachtete Spektrum vom 14. März sowie ein Modellspektrum
mit den normalen Häufigkeiten des W7 Modells und eins mit dem 100-fachen an Silizium
dargestellt. Im Infraroten ergeben sich für den ganzen betrachteten Wellenlängenbereich Ver-
änderungen im Spektrum. Große Änderungen sind beispielsweise bei1.7µm bis2.1µm zu
finden. Diese stellen jedoch keine Verbesserung des Modellspektrums dar. In dem wichtigen
Bereich bei1.2µm ist kaum eine Änderung aufgetreten. Ein Änderung der Siliziumhäufig-
keit kann das Modellspektrum in diesem Fall nicht verbessern.

Kalzium

Auch für das Kalzium ergeben sich Veränderungen im Modellspektrum. In Abbildung 3.25
sind die Auswirkungen einer 100-fachen Erhöhung der Kalziumhäufigkeit auf das Modell-
spektrum gezeigt. Auch hier ergeben sich in nahezu allen Wellenlängenbereichen Unter-
schiede zum Modellspektrum mit den Häufigkeiten des W7 Modells. Die auffälligste Verän-
derung ist bei0.8 bis0.9µm zu finden. Hier befindet sich in einem Supernovaspektrum eine
Ca-Linie, welche durch die größere Häufigkeit des Kalziums deutlich stärker geworden ist.
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Abbildung 3.27: Der Vergleich eines Modellspektrums mit W7Häufigkeiten zu einem mit
dem 100-fachen an Kobalt ist hier dargestellt.

Bei den größeren Wellenlängen ergibt sich ein niedrigerer Fluss. Für den wichtigen Bereich
bei 1.2µm gibt es zwar kleine Unterschiede, diese verschlechtern das Modellspektrum in
diesem Bereich jedoch. Somit liefert die Erhöhung der Kalziumhäufigkeit um einen Faktor
100 keine Verbesserung für das Modellspektrum.

Magnesium

In Abbildung 3.26 sind die Auswirkungen des Magnesiums auf das Modellspektrums darge-
stellt. Auch hier wird ein Modellspektrum mit den Häufigkeiten des W7 Modells mit einem
Modellspektrum mit einer um den Faktor 100 höheren Häufigkeit an Magnesium verglichen.
Dabei ist deutlich eine Auswirkung im gesuchten Bereich um1.2µm zu sehen. Zwischen
1µm und1.1µm passt das Modellspektrum jetzt deutlich besser zum beobachteten Spek-
trum. Allerdings gilt diese Verbesserung nur für diesen kleinen Bereich, während in anderen
Wellenlängenbereichen das Modellspektrum schlechter geworden ist. Die Erhöhung der Ma-
gnesiumhäufigkeit bringt also keine Verbesserung des Modellspektrums.

Kobalt

Das Spektrum vom 14. März ist in Abbildung 3.27 zusammen mit einem Modellspektrum
mit W7 Häufigkeit sowie einem Modellspektrum mit dem 100-fachen an Kobalt dargestellt.
Im Wellenlängenbereichen ab1.5µm treten größere Unterschiede auf. Bei1µm ist beim
Spektrum mit der erhöhten Kobalthäufigkeit eine leichte Verbesserung im Vergleich zum
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Abbildung 3.28: Hier ist der Vergleich des Spektrums des hydrodynamischen Modells DD16
zu einem mit dem 10-fachen an Kobalt dargestellt.

beobachteten Spektrum zu sehen. Da das Spektrum an anderen Stellen deutliche Ver-
schlechterungen liefert, bringt die Erhöhung der Kobalthäufigkeit keine Verbesserung des
Modellspektrums.

Die Häufigkeit ist hier jeweils um den Faktor 100 erhöht worden. Die Wahrscheinlichkeit,
dass in einer Supernova die Häufigkeit so stark variiert ist sehr gering. Für den gewünschten
Wellenlängenbereich gab es keine Verbesserung. Die Häufigkeiten können über einen großen
Bereich verändert und die Auswirkungen untersucht werden.Dies erfordert eine systemati-
sche Vorgehensweise und braucht mehr Zeit als im Rahmen dieser Arbeit zur Verfügung
steht. Die Häufigkeiten können in einer folgenden Arbeit genauer untersucht werden.

3.6.3 Hydrodynamische Modelle

Für die hydrodynamischen Modelle werden die Auswirkugen der Änderung der Häufigkei-
ten untersucht. Hierbei wird die Häufigkeit in allen Schichten um einen Faktor verändert.

Für die IME ergibt sich für die hydrodynamischen Modelle ein ähnlichesBild wie für das
normale Modell. Die Auswirkungen auf das Modellspektrum sind dabei ähnlich und treten
bei den selben Wellenlängen auf. Etwas anders sieht es jedoch beim Kobalt aus.

In Abbildung 3.28 sind das Spektrum vom 14. März sowie zwei Modellspektren des hydro-
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Abbildung 3.29: Der Vergleich des Spektrums des hydrodynamischen Modells DD16 zu
einem mit dem 10-fachen an Kobalt in der 65. Schicht ist hier dargestellt.

dynamischen Modells DD16 dargestellt. Während ein Spektrum die normalen Häufigkeiten
des DD16 Modells hat, ist bei dem anderen in jeder Schicht dieKobalthäufigkeit um den
Faktor 10 erhöht worden. Wie man deutlich sieht, hat dies einen größeren Einfluss auf das
Spektrum als dies beim normalen Modell der Fall gewesen ist,obwohl hier der Faktor nur 10
beträgt. Das Modellspektrum passt jetzt im Wellenlängenbereich von1µm bis1.3µm sehr
gut zum beobachteten Spektrum. Allerdings ist das Modellspektrum bei größeren Wellen-
längen deutlich schlechter, weil der Fluss hier um0.3 bis 0.4 Größenordnungen zu groß ist.
Somit bringt die Erhöhung der Kobalthäufigkeit zwar eine Verbesserung im gesuchten Wel-
lenlängenbereich, insgesamt ist das Modellspektrum jedoch deutlich schlechter geworden.

Änderungen in einzelnen Schichten

Die Erhöhung der Kobalthäufigkeit um den Faktor 10 hat im gewünschten Wellen-
längenbereich zu einer Verbesserung des Modellspektrums geführt. Allerdings ist das
Modellspektrum in anderen Bereichen schlechter geworden.Es ist möglich, dass eine
Änderung der Häufigkeit in einer einzelnen Schicht zu einer Veränderung des Spektrums
in nur einem bestimmten Wellenlängenbereich führt. Das Spektrum kann für verschiedene
Wellenlängenbereiche in verschiedenen Schichten entstehen. Ob dies hier der Fall ist, wird
im folgenden überprüft.

Es wird nun die Kobalthäufigkeit in jeder einzelnen Schicht um den Faktor 10 erhöht. Das
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Ziel ist es zu untersuchen, ob sich das Spektrum nur in begrenzten Wellenlängenbereichen
ändert und ob dadurch das Modellspektrum besser zum beobachteten Spektrum vom 14.
März passt. Der wichtige Wellenlängenbereich geht hier wieder von1 bis1.3µm.

In Abbildung 3.29 ist das Spektrum vom 14. März sowie ein Modellspektrum mit der
normalen Häufigkeit des DD16 Modells und eins mit dem 10-fachen an Kobalt in der
Schicht 65 dargestellt. Man erkennt, dass in allen Wellenlängenbereichen Auswirkungen
auftreten. Die Schicht 65 ist die Schicht mit der größten Auswirkung auf das Modell-
spektrum. Auswirkungen treten in den Schichten 62 bis 71 aufund sind stets im ganzen
Spektrum zu beobachten. Die optische Tiefe in diesen Schichten geht von 0.2 bis 0.4 und die
Expansionsgeschwindigkeit liegt im Bereich von 9000 km/s bis 11000 km/s. Das Spektrum
im gesamten hier betrachteten Wellenlängenbereich wird inden gleichen Schichten gebil-
det. Somit kann eine Änderung in einzelnen Schichten das Modellspektrum nicht verbessern.

Die Änderungen der Elementhäufigkeiten rufen Änderungen imModellspektrum hervor.
Es ist jedoch ziemlich komplex und zeitaufwendig eine umfassende Untersuchung der
Auswirkungen der Elementhäufigkeiten auf das Modellspektrum durchzuführen, weil dafür
jede Häufigkeit um verschiedene Faktoren geändert werden kann. Weiter kann die Änderung
der Häufigkeiten mehrerer Elemente gleichzeitig auch zu verschiedenen Veränderungen
führen. Im Fall des hydrodynamischen Modells hat man zusätzlich die Abhängigkeit der
Häufigkeiten von jeder Schicht. Hier kann eine Änderung in einer einzelnen Schicht zu
einem Effekt in dem Modellspektrum führen.

Hier sind nur grundlegende Effekte untersucht worden. Das Ziel ist es gewesen, den Un-
terschied von Modellspektren zu dem beobachteten Spektrumvom 14. März zu verbessern.
Eine Verbesserung im gewünschten Wellenlängenbereich hates nur beim hydrodynamischen
Modell DD16 gegeben. Hier passt durch eine Erhöhung der Kobalthäufigkeit um den Faktor
10 das Modellspektrum sehr gut zum beobachtetem Spektrum indem Bereich. Allerdings ist
das Modellspektrum in anderen Bereichen deutlich schlechter geworden. Eine Änderung der
Häufigkeit des Kobalts in einzelnen Schichten hat keine Verbesserung geliefert. Somit liefert
die Änderung der Häufigkeiten in dem hier untersuchten Rahmen keine Verbesserung für die
Modellspektren.

3.7 Dichteexponent

Die Modellspektren sind bisher schon gut den beobachten Spektren angepasst worden. Es
gibt jedoch für das Spektrum vom 14. März immer noch eine deutliche Abweichung in
einem Wellenlängenbereich um1.2µm. Eine mögliche Ursache dafür könnte im Verlauf der
Dichte liegen.

Hier wird nun untersucht, wie der Einfluss des Dichteexponenten auf den Verlauf eines
Modellspektrums aussieht. Dabei wird überprüft, ob sich durch eine Änderung des Dichte-
exponenten Verbesserungen für die Modellspektren ergeben.
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Abbildung 3.30: Hier ist der Vergleich von Modellspektren mit verschiedenen Dichteexpo-
nenten dargestellt.

3.7.1 Variation des Dichteexponenten

Bisher ist die Dichtestruktur von einem Ausgangsmodell übernommen oder wie bei den hy-
drodynamischen Modellen vorgegeben worden. MitPHOENIX gibt es die Möglichkeit, die
Dichte auch durch ein Potenzgesetzρα r−n beschreiben zu lassen. Der Exponent dieses Po-
tenzgesetzes wird mitn bezeichnet und ist ein Eingabe-Parameter für die Modellrechnungen.

Hier werden nun Modelle mit verschiedenen Dichteexponenten berechnet. Dabei wird
untersucht, ob durch die Änderung des Dichteexponenten in einem Bereich des Spektrums
eine deutliche Änderung auftritt. Da die Auswirkungen durch die Dichte unabhängig davon
sind, ob im LTE oder NLTE gerechnet wird, werden für diesen Test LTE-Modelle betrachtet.

In Abbildung 3.30 ist der Vergleich von LTE-Modellspektrenmit unterschiedlichen Dichte-
exponenten zusammen mit dem Spektrum vom 14. März dargestellt. Wie man sieht, nimmt
mit steigendem Dichteexponenten auch der Fluss zu. Der Fluss des Modells mitn = 7 ist
um etwa eine Größenordnung niedriger als der des Modells mitn = 16. Der Verlauf der
Modellspektren bleibt jedoch fast gleich. Lediglich bein = 7 ist das Spektrum sehr flach
und eben. Für eine Supernova ist dieser Wert jedoch ziemlichniedrig.

Es ist festgestellt worden, dass eine Änderung des Dichteexponenten keine wesentliche Än-
derungen im Verlauf der Modellspektren hervorruft. Die Benutzung eines Dichtexponenten
bringt somit keine Verbesserung für die Modellspektren.
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Kapitel 4

Ergebnisse

Hier werden abschließend die am besten passenden Modellspektren vorgestellt. Dabei wer-
den alle wichtigen Erkenntnisse aus dem vorherigen Kapitelverwendet. Es werden die Mo-
dellspektren der hydrodynamischen Modelle präsentiert und eine Einschätzung gegeben,
welches hydrodynamische Modell am besten zum beobachtetenSpektrum vom 14. März
passt.

4.1 Modellspektren

Die Ergebnisse des normalen Modells werden hier vorgestellt. Zur Erlangung der am besten
passenden Modellspektren sind die Effektivtemperatur unddie Expansionsgeschwindigkeit
variiert worden.

4.1.1 Spektrum vom 14. März

In Abbildung 4.1 sind das Spektrum vom 14. März und ein daran angepasstes Modellspek-
trum dargestellt. Die Effektivtemperatur des Modellspektrums beträgt Teff = 10500 K und
die Expansionsgeschwindigkeitv = 11000 km/s. Zur Berechnung des Modellspektrums
sind die in Tabelle 3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co I und Co III im NLTE gerechnet
worden. Weiter sind die neuen Modellatome, die Linien für den gesamten benötigten
Wellenlängenbereich enthalten, verwendet worden.

Das Modellspektrum passt insgesamt gesehen gut zum beobachten Spektrum. Im Bereich
von 0.8µm bis 1µm wird das beobachtete Spektrum vom Verlauf her gut wiedergegeben.
Es gibt jedoch immer kleine Abweichungen. Die Linie bei0.8µm ist im Modellspektrum
nicht so ausgeprägt wie im beobachteten Spektrum. Im Bereich von1µm bis1.3µm gibt es
eine größere Abweichung, bei der der Fluss des Modellspektrums um 0.2 Größenordnungen
zu niedrig ist. Der Verlauf des Spektrums ist aber auch hier in etwa wiedergegeben. Im
Bereich ab1.4µm passt das Modellspektrum sehr gut zum beobachteten Spektrum. Es gibt
nur leichte Abweichungen, wie sie etwa bei2µm auftreten.

4.1.2 Spektrum vom 3. April

In Abbildung 4.2 sind das Spektrum vom 14. März sowie das am besten passende Modell-
spektrum dargestellt. Die Effektivtemperatur des Modellspektrums beträgt Teff = 8000 K.
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Abbildung 4.1: Hier ist das Spektrum vom 14. März zusammen mit dem am besten passenden
Modellspektrum dargestellt.

Die Expansionsgeschwindigkeit ist aufv = 8000 km/s bestimmt worden. Zur Berechnung
des Modellspektrums sind die in Tabelle 3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co I und Co III
im NLTE verwendet worden. Die auf den ganzen Wellenlängenbereich erweiterten neuen
Modellatome sind benutzt worden.

Das Modellspektrum passt hier nicht so gut zum beobachtetenSpektrum. Die Linie bei
0.8µm ist im Modellspektrum deutlich zu stark. Im weiteren Wellenlängenbereich bis
1.3µm fällt der Fluss im Modellspektrum nicht so stark ab wie im beobachteten Spektrum.
Die beiden Linien bei1.5µm und1.75µm sind auch im Modellspektrum vorhanden. Hier ist
der Fluss des Modellspektrums jedoch zu niedrig. Auch für den weiteren Bereich bis2.5µm
ist der Fluss stets zu niedrig. Die Linien und der Verlauf sind aber auch im Modellspektrum
wiedergegeben.

4.1.3 Spektrum vom 21. April

Das Spektrum vom 14. März und das daran angepasst Modellspektrum sind in Abbildung
4.3 dargestellt. Die Effektivtemperatur beträgt Teff = 7500 K. Die Expansionsgeschwin-
digkeit beträgtv = 4000 km/s. Zur Berechnung des Modellspektrums sind die in Tabelle
3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co I und Co III im NLTE verwendet worden. Die neuen
Modellatome sind benutzt worden.
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Abbildung 4.2: Das Spektrum vom 3. April ist hier zusammen mit dem am besten passenden
Modellspektrum dargestellt.

Für das Spektrum vom 21. April passt das Modellspektrum wieder deutlich besser. Die Linie
bei0.8µm wird gut wiedergegeben. Im Bereich von1µm bis1.3µm passt das Modellspek-
trum nicht so gut, denn es gibt hier so gut wie keine Linien, die vom Modellspektrum wie-
dergegeben werden. Auch der Fluss ist stets verschieden. Abeiner Wellenlänge von1.5µm
gibt das Modellspektrum den Verlauf sehr gut wieder, da die auftretenden Linien alle im
Modellspektrum wieder zu finden sind. Der Fluss des Modellspektrums ist hier jedoch etwa
0.2 Größenordnungen zu groß.

4.2 Hydrodynamische Modelle

Hier werden abschließend die Modellspektren von allen dreihydrodynamischen Modellen
vorgestellt. Weiter wird dabei untersucht, welches hydrodynamische Modell das beobachtete
Spektrum vom 14. März am besten wiedergibt.

Die anzustrebende Leuchtkraft aller Modellspektren beträgt 6 · 1040 erg/s. Es sind die
in Tabelle 3.1 aufgelisteten Spezies sowie Co I und Co III im NLTE gerechnet worden.
Dies ist im Fall der hydrodynamischen Modelle besonders wichtig, weil die beiden Spezies
hier starke Auswirkungen haben. Außerdem sind die neuen Modellatome verwendet worden.

In Abbildung 4.4 sind das Spektrum vom 14. März sowie das Modellspektrum des hydro-
dynamischen Modells DD16 dargestellt. Die Linie bei0.8µm wird im Modellspektrum
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Abbildung 4.3: Das Spektrum vom 21. April sowie das am bestenpassende Modellspektrum
sind hier dargestellt.

nicht ganz so stark wie im beobachteten Spektrum wiedergegeben. Bei einer Wellenlänge
von 0.9µm ist der Fluss des Modellspektrums um 0.2 Größenordnungen zu groß. Ab einer
Wellenlänge von1µm ist der Fluss im Modellspektrum dann um etwa 0.2 Größenordnungen
zu niedrig. Bei1.2µm kommt er wieder an das beobachtete Spektrum heran. Die Linie bei
1.7µm wird im Modellspektrum zu stark wiedergegeben. Auch bei2µm gibt es eine leichte
Abweichung.

Das Modellspektrum des hydrodynamischen Modells DD25 und das Spektrum vom 14.
März sind in Abbildung 4.5 dargestellt. Die Linie bei einer Wellenlänge von0.8µm gibt
das Modellspektrum gut wieder. Im Bereich bis1µm passt das DD25 besser als das DD16
Modellspektrum zum beobachteten Spektrum. Im Bereich von1µm bis 1.3µm ist das
DD25 Modell jedoch schlechter als das DD16 Modellspektrum.Hier ist der Fluss um 0.3
Größenordnungen zu niedrig. Auch im weiteren Verlauf passtdas DD25 Modellspektrum
nicht so gut zum beobachteten Spektrum. Der Fluss ist hier leicht zu hoch.

In Abbildung 4.6 sind das Spektrum vom 14. März sowie das Modellspektrum vom
hydrodynamischen Modell W7 dargestellt. Die Linie bei0.8µm wird hier im Modell-
spektrum schwächer als im beobachteten Spektrum wiedergegeben. Bis1µm ist der
Fluss etwa um 0.1 Größenordnung zu groß. Das W7 Modellspektrum passt hier aber
besser zum beobachteten Spektrum als das DD16 Modell. Im weiteren Verlauf ist der
Fluss im Bereich von1µm bis 1.3µm um 0.2 bis 0.3 Größenordnungen zu niedrig. Ab
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Abbildung 4.4: Hier ist das beobachtete Spektrum vom 14. März zusammen mit dem Spek-
trum des hydrodynamischen Modells DD16 dargestellt.

einer Wellenlänge von1.5µm passt das Modellspektrum recht gut zum beobachteten Spek-
trum. Bei2.5µm ist der Fluss sehr stark abgefallen und um 0.4 Größenordnungen zu niedrig.

Welches das am besten passende hydrodynamische Modell ist,ist schwer zu sagen. Die Linie
bei 0.8µm wird vom DD25 am besten wieder gegeben. Bei0.9µm ist bei allen hydrodyna-
mischen Modellen der Fluss zu hoch, wobei das W7 und D25 Modellspektrum hier am besten
sind. Im Bereich von1µm bis1.3µm passt das DD16 Modell am besten. Hier ist jedoch der
Fluss in allen Modellspektren zu niedrig. Im Bereich von1.4µm bis2.3µm passt das W7
Modellspektrum am besten. Bei allen drei Hydromodellen istzu beobachten, dass bei2.5µm
der Fluss stark abnimmt. Beim W7 Modell ist dies am stärksten.

4.3 Fehlerbetrachtung

Es sind für den Infraroten Spektralbereich schon gute Modellspektren mitPHOENIX
erhalten worden. Hier sollen nun die möglichen Fehler betrachtet werden.

Die Effektivtemperatur und die Expansionsgeschwindigkeit für die Spektren sind in
Schritten von 500 K und 500 km/s geändert und so bestimmt worden. Die Fehler für
die Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeit betragen deshalb entsprechend
mindestens 500 K und 500 km/s. Anzumerken ist hier auch, dassdie am besten passenden
Spektren durch den Vergleich nach Augenmaß bestimmt wordensind. Dazu kommen noch
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Abbildung 4.5: Das beobachtete Spektrum vom 14. März und dasSpektrum des hydrodyna-
mischen Modells DD25 sind hier dargestellt.

systematische Fehler durch möglicherweise falsche Liniendaten, Fehler in der Dichtestruk-
tur usw. Diese lassen sich nicht abschätzen.

Der Unterschied zwischen1µm und1.3µm im beobachteten Spektrum vom 14. März ist
in allen Modellspektren sowohl des normalen Modells als auch der hydrodynamischen
Modelle vorhanden. Hier könnte der Fehler auch im beobachteten Spektrum liegen. Die
Fehler, die durch die Aufnahme, Reduktion und Kalibration der Spektren entstehen, können
sich in allen Spektren widerspiegeln.

Der Fehler, der durch die ungenaue Kenntnis der RötungE(B − V ) der Spektren entsteht,
ist nicht sehr groß. Im Infraroten ist die Korrektur durch die Rötung nicht so stark wie
im optischen Bereich. Die Korrektur verändert zudem auch nicht die Positionen und das
Aussehen der Linien.

Die Liniendaten der Atomlinien sind wichtig für die Modellierung der Spektren. Somit
ist die Qualität der modellierten Spektren stark von der Genauigkeit der, in dieser Arbeit
benutzten, Datenbank von Kurucz abhängig.

Fehler können auch durch die Annahmen, die zur Modellierungder Spektren mitPHOENIX
gemacht werden, auftreten. Dazu gehört die Annahme von sphärischer Symmetrie sowie die
Zeitunabhängigkeit der Strahlungstransportgleichung.
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Abbildung 4.6: Das beobachtete Spektrum vom 14. März und dasSpektrum des hydrodyna-
mischen Modells W7 sind hier dargestellt.

Mögliche NLTE-Effekte von nicht berücksichtigten Spezieskönnen ebenfalls zu Fehlern in
den Modellspektren führen. Wie in dieser Arbeit gezeigt wurde, haben beispielsweise auch
die predicted lines, wenn man sie zu den primären Linien hinzunimmt, einen Einfluss auf
das Spektrum.
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Kapitel 5

Zusammenfassung und Ausblick

In dieser Arbeit sind Modellspektren von Supernovae des Typs Ia im Infraroten berechnet
worden. Das Ziel ist es gewesen, die Modellspektren beobachteten Spektren anzupassen und
weiter zu verbessern.

Es haben drei Infrarotspektren von der Supernova SN 2002bo zur Verfügung gestanden.
Diese sind am 14. März, 3. April und 21. April des Jahres 2002 aufgenommen worden. Die
Spektren sind entrötet und die Rotverschiebung ist heraus korrigiert worden.

Als erstes sind die Modellspektren ausgehend von einem Ausgangsmodell nur durch eine
Änderung der Effektivtemperatur und der Expansionsgeschwindigkeit berechnet worden.
Hier haben sich für den Fall des LTE schon gut passende Modellspektren ergeben. Im
Fall des NLTE hat es bei allen drei Spektren große Unterschiede zwischen beobachtetem
Spektrum und Modellspektrum ab einer Wellenlänge größer als2µm gegeben.

Die Modellatome, die für die Rechnung im NLTE benutzt werden, sind neu erstellt
worden. In den alten Modellatomen hat es eine Wellenlängenbegrenzung gegeben, die nun
aufgehoben worden ist. Des weiteren sind zur Erstellung dieneuesten Daten verwendet
worden. Die mit den neuen Modellatomen berechneten Modellspektren passen nun im
Wellenlängenbereich über2µm deutlich besser zu den beobachteten Spektren.

Um die Modellspektren weiter zu verbessern, ist ein Test derModellatome bezüglich der
Grenze der gf Wertes durchgeführt worden. Die Modellatome sind 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 Spektrum haben und somit zu den
primären Linien hinzugefügt werden sollten. Für das Kobalthaben sich hier Unterschiede
in den Testspektren ergeben. Beim Co I hat es bis zu einer Grenze von log(gf) = −5
Einflüsse auf das Modellspektrum gegeben. Für das Co II ist die Grenze des gf Wertes auf
log(gf) = −4 bestimmt worden. Außerdem sind hierpredicted linesmit einer Grenze von
log(gfpred) = −1 zusätzlich ins Modellatom aufgenommen worden. Beim Co III ist nur ein
Einfluss derpredicted linesvorhanden. Hier wurde der Grenzwert auflog(gfpred) = −1
bestimmt.

Bei zwei Spezies wurde ein Einfluss auf das Spektrum von nur jeeiner schwachen Linie
gefunden. Beim Si I hat eine Linie mit einem gf Wert vonlog(gf) = −7.5 einen Einfluss
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gezeigt. Beim Ca I ist es eine Linie mitlog(gf) = −4.29 gewesen. Dies sind beides Linien
von Übergängen zwischen niedrigen Niveaus und haben durch eine hohe Besetzung der
Niveaus trotz des niedrigen gf Wertes einen Einfluss auf das Spektrum.

Die neu erstellten erweiterten Modellatome sind auf ihren Einfluss auf die Modellspektren
getestet worden. Dabei sind keine Verbesserungen erzielt worden. Die gewählte Grenze des
gf Wertes vonlog(gf) = −3 bleibt bestehen. Auch die Auswirkungen derpredicted lines
sind untersucht worden. Diese haben einen Einfluss auf das Spektrum, was allerdings zu
keiner Verbesserung geführt hat. Eine wichtige Erkenntnisdieser Untersuchung ist jedoch,
dass es wichtig ist, auch die Spezies Co I und Co III im NLTE zu rechnen.

Als nächstes ist untersucht worden, ob eine Änderung der Häufigkeiten der Elemente zu
einer Verbesserung der Modellspektren führt. Dies ist für das Spektrum vom 14. März
untersucht worden. Für die Elemente Kobalt, Silizium, Magnesium und Kalzium sind
Einflüsse auf das Spektrum gefunden worden, die aber nicht zueiner Verbesserung der
Modellspektren geführt haben. Mit Hilfe der Änderung der Kobalthäufigkeit ist bestimmt
worden, wo sich das Infrarotspektrum in einer Supernova desTyps Ia bildet. Es entsteht im
Bereich mit optischen Tiefen von 0.2 bis 0.4.

Als letztes ist der Dichteexponent variiert worden, um festzustellen, ob sich dabei eine
signifikante Veränderung der Spektren ergibt. Dies ist jedoch nicht der Fall gewesen.

Für das Spektrum vom 14. März ist eine Effektivtemperatur von Teff = 10500 K und eine
Expansionsgeschwindigkeit vonv = 11000 km/s bestimmt worden. Eine Bestimmung der
Effektivtemperatur und Expansionsgeschwindigkeit hat für das beobachtete Spektrum vom
3. April Werte von Teff = 8000 K und v = 8000 km/s geliefert. Für das Spektrum vom 21.
April sind die Werte auf Teff = 7500 K und v = 4000 km/s bestimmt worden.

Ein anderer Ansatz zur Berechnung von Modellspektren sind die hydrodynamischen
Modelle. Es sind in dieser Arbeit drei hydrodynamische Modelle benutzt worden. Es
handelt sich dabei um das Deflagrationsmodell W7 und zwei Delayed Detonation Modelle
DD16 und DD25. Die drei hydrodynamischen Modelle sind dem Spektrum vom 14. März
angepasst worden. Hierbei hat sich für die Leuchtkraft ein Wert von6 · 1040 erg/s ergeben.
Es ist hier nicht genau zu sagen, welches Explosionsmodell für die Supernova SN 2002bo
das bessere ist. Die Modellspektren der hydrodynamischen Modelle passen schlechter als
die parametrisierten Modelle zum beobachteten Spektrum.

Im folgenden wird ein Ausblick für weiterführende Arbeitengegeben. Dabei können in
weiterführenden Arbeiten die Einflüsse verschiedener Parameter auf die Modellspektren
im Infraroten systematischer untersucht werden. Zum Beispiel können die Einflüsse durch
Änderungen der Häufigkeiten der Elemente genauer untersucht werden. Dafür können die
Häufigkeiten für verschiedene Elemente systematisch um verschiedene Faktoren verändert
werden, um die Auswirkungen auf das Spektrum zu testen. Bei den hydrodynamischen
Modellen kann die Häufigkeit auch in einzelnen Schichten verändert werden. Des weiteren
können die Häufigkeiten auch für die anderen beiden beobachteten Spektren bestimmt
werden.
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Ein Vielzahl von Spezies wurde hier im NLTE gerechnet. Dabeiist in dieser Arbeit gezeigt
worden, dass Co I und Co III auch im NLTE gerechnet werden sollten. Es ist möglich dass
noch mehr Elemente Einflüsse durch die Betrachtung im NLTE auf das Spektrum haben.
Dies kann in einer weiterführenden Arbeit untersucht werden.

Die Hinzunahme derpredicted lineszu den primären Linien im NLTE hat gezeigt, dass dies
Auswirkungen auf das Spektrum hat. Momentan reicht die verfügbare Rechenleistung noch
nicht aus, Modellspektren mit diesen zu berechnen. Der Einfluss dieser könnte in einigen
Jahren nochmals systematisch untersucht werden, um zu überprüfen, ob es sinnvoll ist diese
predicted linesmit als primäre Linien zu benutzen.

Hier sind die Modellspektren mit den beobachteten Spektrender Supernova SN2002bo ver-
glichen worden. Es können auch für weitere Infrarotspektren anderer Supernovae passende
Spektren modelliert werden. Dabei kann auch in einem Vergleich mit den verschiedenen
hydrodynamischen Modellen untersucht werden, welches dasrichtige Explosionsmodell für
eine Supernova vom Typ Ia ist.

PHOENIXwird in seinen Funktionen ständig weiter entwickelt. So wird es in einigen Jahren
möglich sein auch 3D-Strahlungstransport zu rechnen. Dieskann dann auch für die Super-
novamodelle verwendet werden, um die Modellspektren weiter zu verbessern.
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